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Resumo

Anisotropia de raios cosmicos de energias ultra-altas
com exposicao completa do céu medida pelos
Observatorios Pierre Auger e Telescope Array

Mateus César Fernandes

Orientador: Joao Ramos Torres de Mello Neto

Coorientador: Rogério Menezes de Almeida

Resumo da Dissertacao de Mestrado apresentada ao Programa de Pos-
Graducao em Astronomia do Observatorio do Valongo da Universidade Federal
do Rio de Janeiro - UFRJ, como parte dos requisitos necessarios para obtencao
do titulo de Mestre em Astronomia.

A distribui¢do em larga escala das diregoes de chegada dos raios cosmicos de ultra-
alta energia é uma medida essencial na astrofisica de particulas. Esta distribuicao pode
ser caracterizada pela expansao em harmonicos esféricos do fluxo das direcoes de chegada
dessas particulas. Se o céu todo é utilizado, torna-se possivel obter uma medida inequivoca
dos coeficientes dessa expansao. Através da andlise conjunta dos dados do Observatoério
Pierre Auger (no hemisfério sul) e o Telescope Array (no hemisfério norte), uma cobertura,
completa do céu pode ser alcancada.

Em uma primeira etapa desse trabalho, desconsiderando as incertezas entre as duas
exposicoes relativas aos dois experimentos, mostramos que esta juncao de fato proporciona
uma melhor eficiéncia na deteccao de um dipolo quando comparada ao cenirio em que
se utiliza apenas um tnico experimento (Observatorio Pierre Auger). Desse modo, em

um procedimento mais preciso, esta juncao pode ser feita por meio da combinagao das



il

exposicoes de ambos os experimentos com o uso de um fator empirico que leva em conta
suas incertezas relativas, tanto nas exposi¢oes quanto na energia. Utilizando simulaceés
de Monte Carlo, mostramos como podemos obter esse fator empirico e como podemos
determinar os parametros que descrevem qualquer anisotropia na direcao de chegada do
fluxo de raios cosmicos. Assim, através do conjunto de dados do Observatério Pierre
Auger e do Telescope Array, apresentamos as amplitudes do vetor de dipolo e do tensor

de quadrupolo, bem como suas direcoes em declinacao e ascensao reta.

Palavras-chave: Raios cosmicos de ultra-alta energia, astrofisica, anisotropia.
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The large scale distribution of the arrival direction of high energy cosmic rays is an
essential measurement in particle astrophysics. This distribution can be characterized
by expanding the flux in a basis of spherical harmonics. If the whole sky is used, an
unambiguous measurement can be done. With a joint analysis of the data of the Pierre
Auger Observatory (in the southern hemisphere) and the Telescope Array (in the northern
hemisphere), a full-sky coverage can be attained.

In a first step, disregarding the uncertainties between both exposures, we showed that
this junction in fact provides a better efficiency in detecting a dipole instead of using only
a single experiment (Pierre Auger Observatory). Then, in a more accurate procedure,
this junction will be done by combining the exposures in both experiments with the usage
of an empirical factor that takes into account the relative uncertainties in the exposures
as well as the uncertainties in the energy. Using Monte Carlo simulations, we showed
how we can obtain this empirical factor and how we can determine the parameters that

will describe any anisotropy in the arrival direction of the cosmic ray flux. So, using the



joint data set of the Pierre Auger Observatory and Telescope Array, a measurement of the
dipole vector and quadrupole tensor is presented as well as their directions in declination

and right ascension.

Keywords: Ultra-high energy cosmic rays, astrophysics, anisotropy.
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Capitulo 1

Introducao

Em 1912, o fisico austriaco Victor Franz Hess percebeu que havia um intenso fluxo
de radiacao ionizante e altamente penetrante oriunda do espago [1], a qual mais tarde
foi batizada de ‘“raios césmicos"pelo fisico estadunidense Robert Millikan. Nesta época,
em que ainda nao existiam os grandes aceleradores de particulas, as colisoes de raios
cosmicos com a atmosfera faziam desta palco natural para o desenvolvimento da fisica de
altas energias, o que possibilitou um maior entendimento da estrutura da matéria, levando
a descoberta de particulas como o positron em 1932, o mion em 1936 e o pion em 1947.
A partipacao do fisico brasileiro César Lattes foi fundamental nesta descoberta.

Um grande acontecimento favoravel a fisica de raios césmicos se deu em 1938, quando
o fisico francés Pierre Auger detectou pela primeira vez um chuveiro extenso, por meio da
medida da coincidéncia temporal entre contadores de particulas localizados em diferentes
lugares [2]. Auger notou que os sinais detectados pelos diferentes contadores haviam sido
provocados por uma cascata de particulas proveniente da interacao de um tnico raio
cosmico com a atmosfera. Com isso, sucederam-se diversos experimentos destinados a
detectar raios cosmicos por meio desses chuveiros de particulas gerados por eles.

Foi no inicio dos anos 60, no estado do Novo México, nos EUA, que o primeiro raio
cosmico de ultra-alta energia foi detectado [3], cuja energia estimada foi de 10*° eV. Um
raio cosmico de ultra-alta energia UHECR. (acronimo de Ultra High Energy Cosmic Ray)

é comumente considerado quando possui energia superior a 10! eV (que também pode



ser escrito como EeV).

Na escala de energia dos UHECRSs, quanto maior a energia, maior é a extensao do
chuveiro gerado pelo raio coésmico priméario (cujo tamanho também depende do angulo de
inclinacao de chegada do chuveiro, pois quanto mais inclinado, maior o caminho percorrido
até o solo, o que implica num chuveiro mais extenso). O fluxo dessas particulas é bastante
pequeno quando comparado ao fluxo de raios césmicos com energias menores. Para se ter
uma ideia, o fluxo esperado para energias superiores a 10%° eV é de 1 particula por km?
por século.

Passado mais de meio século da descoberta dos UHECRS, questoes fundamentais ac-
erca de sua natureza permanecem em aberto. Além da dificuldade experimental em
detecta-los, modelos atuais nao conseguem explicar bem quais os mecanismos astrofisicos
sao capazes de fornecer energias tao altas a essas particulas. Nem mesmo os aceleradores
de particulas mais poderosos da Terra sao capazes de atingir energias tao elevadas em
suas colisoes.

Além do mecanismo responsavel por sua aceleracao, as fontes desses raios cosmicos bem
como sua composicao, sao questoes para as quais ainda nao temos respostas definitivas. No
entanto, uma, possivel supressao do fluxo de particulas é esperada para energias ~ 10%°
e V, devido ao fenémeno conhecido como corte de GZK (que sera discutido com mais
detalhes na secao 2.3.1), o que implica que os raios cosmicos primérios nessa faixa de
energia estao limitados a fontes cuja distancia ¢ inferior a ~ 200 Mpc.

Considerando que a matéria no universo proximo ¢é distribuida de forma nao ho-
mogénea, espera-se desvios significativos em relacao a isotropia por parte das direcoes
de chegada dessas particulas tao energéticas. Aliado a isso, soma-se o fato de que a
energias tao extremas, tais particulas estao menos suscetiveis as deflexdes geradas pelos
campos magnéticos galacticos e extragalacticos (ver se¢ao 2.3.2).

Neste trabalho, o objetivo principal é estudar a anisotropia das direcoes de chegada dos

UHECRSs detectados pelo Observatério Pierre Auger e Telescope Array, em um trabalho



inédito de unir estes dois experimentos a fim de aumentar significativamente a estatistica
de eventos, e obter uma exposicao completa da esfera celeste. Estes dois fatores combi-
nados podem melhorar muito nossa eficiéncia na deteccao de uma suposta anisotropia no
fluxo dos eventos.

No segundo capitulo serao abordados alguns aspectos astrofisicos dos raios césmicos,
principalmente os UHECRs. Serao discutidas algumas questoes fundamentais como a
natureza do espectro, a sua composicao, a propagacao dessas particulas em meio aos
campos magnéticos galacticos e extragalacticos, além das perdas de energia ao longo de
sua trajetoria, inclusive devido ao efeito GZK. Por fim, serao discutidas as anisotropias
de pequena e larga escala, além de resultados experimentais importantes a respeito do
estudo de anisotropia realizado por alguns experimentos no mundo.

No terceiro e quarto capitulos discutiremos, respectivamente, os observatorios Pierre
Auger e Telescope Array, onde serao descritas as técnicas de detecgao utilizada por esses
dois experimentos bem como alguns aspectos fisicos por tras delas. Para o primeiro,
porém, serao tratados com mais detalhes alguns pontos importantes a respeito da cali-
bragao, monitoramento e selecao de eventos, além do processo de deteccao hibrida.

No quinto capitulo serd4 abordada a principal ferramenta matematica utilizada nesse
trabalho, os harmonicos esféricos. Seus coeficientes de expansao nos fornecem informacoes
a respeito de possiveis desvios da isotropia no fluxo de raios césmicos. Deduziremos,
entao, a obtencao desses coeficientes, e, em seguida, serao discutidos os padroes dipolares
e quadrupolares de anisotropia, e como podemos obter os pardmtros necessarios para
mensuré-los, que podem ser obtidos através dos coeficientes da expansao em harmonicos
esféricos.

O sexto capitulo ¢ a principal parte deste trabalho. De inicio, em um estudo preliminar
apresentado como motivacao, iremos comparar o poder de deteccao de um dipolo para
o caso dos dois experimentos combinados, Observatério Pierre Auger e Telescope Array,

em relacdo ao caso em que temos somente o Observatorio Pierre Auger. Ainda nesta



secao mostramos os mapas de exposicao de cada observatorio separadamente bem como o
mapa proveniente de sua juncao. Em seguida, calculamos os coeficientes de expansao do
fluxo das direcoes de chegada dos raios cosmicos levando em consideracao as incertezas
relativas nas exposicoes e nas escalas de energia dos dois experimentos, por meio de um
fator empirico obtido através de um método iterativo.

Além de desenvolvermos o método e testa-lo por meio de simulacoes de Monte Carlo,
calculamos os principais coeficientes da expansao a partir dos ultimos dados obtidos pelo
Observatorio Pierre Auger e Telescope Array. Isso nos permite reconstruir os parametros
necessarios para a reconstrucao do vetor de dipolo bem como o tensor de quadrupolo,
como a amplitude, ascensao reta e declinacao. Este estudo, corroborado por outros tra-
balhos de pesquisadores das colaboragoes Pierre Auger e Telescope Array, deram origem
a um artigo que se encontra em fase final de publicagao [5]. Além disso, os resultados
aqui descritos podem ser também encontrados no artigo interno que publicamos na co-
laboracao Pierre Auger [4]. Ainda neste capitulo, nos verificamos através de um teste de
consisténcia da analise, possiveis erros sistemdaticos em ascensao reta por meio de uma
técnica desenvolvida neste trabalho, em que a regiao de superposicao das exposigoes dos
experimentos ¢ subdividida em regioes menores e comparadas entre si.

No apéndice A é mostrado o calculo da Matriz K, e como podemos obter os coeficientes
reais da expansao utilizando-a. Este procedimento é essencial para se estudar anisotropias
nas direcoes de chegada dos raios coésmicos, porém no caso em que se tem apenas uma
cobertura parcial do céu, que por sinal é o cenario usual neste tipo de estudo.

Por fim a dissertacao é encerrada com um sumario geral dos resultados obtidos e

algumas consideracoes finais.



Capitulo 2

Astrofisica de Raios C6smicos

2.1 Espectro de Energia

Existem diversos experimentos ao redor do mundo responsaveis pela deteccao de
raios cosmicos, nas mais variadas faixas de energia. A combinagdo dos dados desses
experimentos ao longo de décadas mostrou que o espectro de energia obedece a uma lei de
poténcia. Essa relacao se mantém por mais de 30 ordens de grandeza em fluxo (nimero
de particulas por unidade de area, por angulo solido, por unidade de tempo), e 10 ordens
de grandeza em energia (figura 2.1).

Ao analisarmos a figura 2.1, podemos ver claramente que para energias acima de 10*°

eV o fluxo de raios césmicos @,. pode ser escrito em fungao da energia £ como:

®,. o BT (2.1)

No entanto o indice espectral A nao permanece constante, assumindo diferentes valores
para diferentes regioes de energia, como mostrado na tabela 2.1.

Existem dois pontos de quebra no espectro que sao de especial interesse. O primeiro em
~ 4 x 10" eV, conhecido como “joelho" (knee) em que se acredita ser a regiao onde ocorre

uma transicao na composicao das particulas que dominam o espectro, de prétons para



Tabela 2.1: Diferentes valores assumidos pelo indice espectral A\ em funcao da energia.

A Energia
2,6 ~ 4 x 10" eV [9]

3,0 | ~4x10¥eVen~6x 107 eV [9

3,3 ~ 6 x 10'7 eV e ~ 4 EeV [10]

2,69 4 EeV até 40 EeV [11]
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Figura 2.1: Espectro de energia de raios cosmicos como resultado de uma compilacao feita
por J. W. Cronin, T. K. Gaisser e S. P. Swordy [8|. Figura retirada de [6].



elementos mais pesados. Uma possivel explicacao para essa regiao ¢ a de que os protons
produzidos nessa ordem de energia dentro da Via Lactea escapam mais facilmente do que
nucleos mais pesados, que por sua vez passam a dominar o espectro.

O segundo ponto estd em ~ 4x 10 eV, conhecido como “tornozelo”(ankle) do espectro.
Ainda que na literatura nao seja consensual, atribui-se & essa regiao o ponto que marca
a transicao de uma predominancia de eventos galacticos para extragalacticos, em um
cenario em que a componente extragalactica dominaria por completo o espectro para
energias superiores a 10 eV.

Como dito anteriormente, essa interpretacdo nao é tnica, como por exmplo em [12],
onde admite-se nicleos e prétons como integrantes da componente extragalactica, sendo
um modelo em que o tornozelo consiste no final da transicao entre o dominio da compo-
nente galictica para a extragaldctica. Além disso, existem outros modelos que sugerem
que a transi¢ao ocorre em outras regioes de menores energias, como no segundo joelho, por
exemplo, em 6 x 10'7 eV. Nessa interpretacao a regiao do tornozelo seria a consequéncia
da interacao dos protons com a radiacao cosmica de fundo via producao de pares.

Em 2008, a colaboracao Pierre Auger mostrou que o espectro medido pelo experimento
apresenta uma supressao no fluxo acima de 5 x 10 eV (figura 2.2), cuja significancia
estatistica é de cerca de 6 desvios-padroes. A energia a partir da qual se observa a
supressao é compativel com a aquela do chamado corte de GZK [11|, produzido pela
degradacao em energia de prétons e nicleos mais pesados ao interagirem com o banho
térmico de fétons produzidos no Big Bang que preenche todo o universo, se¢ao 2.3.1. A
existéncia do corte representou por muito tempo uma das maiores controvérsias nesta

area e foi a motivacao principal por tras da construcao do Auger.

2.2 Composicao

E de extrema relevancia saber quais particulas compoem os raios coésmicos ultra-

energéticos, uma vez que a natureza dessas particulas estd intimamente relacionada com
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Figura 2.2: Acima: fluxo diferencial J medido em funcao da energia. Os ntimeros sobre
os pontos representam a quantidade de eventos utilizados para obté-los. Abaixo: difer-
enca fracionaria entre o Observatorio Pierre Auger e o HIRES I, comparado a um indice
espectral de 2,69. Figura retirada de [11].

0s mecanismos envolvidos em sua producao e propagacao. O estudo destas também pode
nos oferecer respostas sobre o porqué da existéncia das quebras no indice espectral vistos
na figura 2.1. Como foi discutido na se¢ao 2.1 uma possivel interpretacao para a regiao
do tornozelo depende da composicao do espectro nessa faixa de energia, uma vez que
esperamos que a componente galactica seja composta majoritariamente por nicleos e a

extragalactica por protons.

A energias mais baixas (< 10" eV), pode-se detectar diretamente os raios cosmicos
por meio de satélites ou outros instrumentos antes que essas particulas interajam com
a atmosfera terrestre, uma vez que o seu fluxo é relativamente alto, permitindo identi-
ficar se a particula é um ~, e*, proton ou até mesmo um nicleo atdomico pesado. No
entanto, para se estudar a composi¢ao do espectro dos UHECRsS, cujo o fluxo ¢ dimin-
uto, temos que inferir a natureza do primario de maneira indireta, por meio do chuveiro

atmosférico que é gerado quando ele interage com a atmosfera. Em consequéncia disso,



a identificacao da composicao do raio césmico priméario se torna dependente do modelo
de interacao de particulas que é adotado, fazendo com que a sua determinacao seja bem
mais complicada do que para energias menores. Idealmente, o melhor parametro para
identificar a natureza do primario, quando se tem acesso ao desenvolvimento do chuveiro
na atmosfera em diferentes alturas (conhecido como “desenvolvimento longitudinal” do
chuveiro), seria a profundidade em que ocorre a primeira interagao do raio césmico com a
atmosfera. Entretanto, no inicio do desenvolvimento do chuveiro ele é composto por um
niimero muito pequeno de particulas, de modo que a luz emitida nesse estagio inicial é
insuficiente para medi-la. Dessa forma, utiliza-se no estudo de composi¢ao o parametro
denominado de X,,4., definido como a profundidade em que o ntimero de particulas no

chuveiro é méaximo.

Através de 4329 eventos detectados pelo Observatoerio Pierre Auger, entre 1 de janeiro
de 2004 até dezembro de 2007, estudou-se a variacao do X,,., como funcao da ener-
gia, também conhecida como taza de elonga¢ao, o que permite estimar a composigao do
primério [45]. A figura 2.3 mostra este resultado, onde as linhas vermelhas representam
o comportamento esperado para o caso de uma composicao de prétons, e as azuis uma
composicao de niicleos de ferro, de acordo com diferentes modelos de interacao hadroénica.
Os dados dos telescopios de fluorescéncia permitiram medir a evolugao do valor médio da
profundidade atmosférica onde as cascatas atingem seu maximo. A estatistica acumulada
também permitiu acessar o valor das flutuacoes nesse parametro como funcao da ener-
gia. Sabe-se que ambos os observéiveis apresentam sensibilidade a dinamica da primeira
interacao. A secao de choque, a inelasticidade e a multiplicidade da colisao primaria in-
fluenciam tanto X,,,, quanto suas flutuacoes. Essas, por sua vez, sao dependentes da
identidade do primario. Se supusermos vélidas as extrapolagoes feitas a partir de medidas
de aceleradores, os valores medidos indicariam uma mudanc¢a de composi¢ao de proton

para nicleos mais pesados a partir de 5 x 10'® eV,

Até o momento, tem sido bastante dificil através da observacao de chuveiros atmosféri-
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Figura 2.3: Acima: Evolucdo de (X,,4.) como fun¢do da energia. Abaixo: Evolugao de
Omaz cOmo funcao da energia. Os graficos também mostram o esperado para diferentes
modelos hadronicos. Figura extraida de [45].

cos determinar a fragao de raios coésmicos de altissimas energias referente a cada elemento.
Em 2008, a Colaboracdo Pierre Auger através da andlise de variaveis sensiveis tanto no
desenvolvimento longitudinal do chuveiro quanto ao tempo de subida, foi capaz de deter-
minar limiares para a fracao de foétons com um indice de confianga de 95%, obtendo 2%,
5% e 31% para energias acima de 101 eV, 2 x 10 eV e 4 x 10 eV, respectivamente

[13].
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2.3 Propagacao

Os UHECR’s em sua trajetoria até a Terra sofrem, além de perda de energia em
decorréncia da interacdo com os meios galicticos e extragalactico!, a deflexdo em seu
percurso devido a interacao com campos magnéticos galacticos e extragalacticos.

Como resultado de algumas interacoes sofridas por essas particulas ao longo de sua
trajetoria, um fenémeno bastante importante foi descoberto, o efeito GZK, que possui

implicagoes fundamentais na natureza dos raios cosmicos.

2.3.1 O Efeito GZK

A descoberta experimental da radiacao cosmica de fundo (RCF) em 1948, por Arno
Penzias e Robert Wilson, levou a algumas descobertas subsequentes importantes, uma
vez que essa radiacao influencia na propagacao de particulas, carregadas ou nao, através
do universo. Por exemplo, o universo torna-se opaco a fétons com energias superiores
a 4 x 10" eV, uma vez que esse é o limiar para a producdo de pares elétron-positron
através da interacdo com um foton da RCF, cuja energia média é de 3,6 x10™* eV. Outra,
implicagao da existéncia da RCF é a supressao de elétrons energéticos da radiacao cosmica
devido a perdas de energia sofridas nas interagoes inelasticas (ou efeito Comptom inverso)
com os fotons da RCF [21].

Passados 18 anos da descoberta da radiacao de fundo, Greisen [14] e, de maneira
independente, Zatsepin e Kuzmin [15], teorizaram um efeito similar aos descritos anteri-
ormente mas para o caso dos UHECR’s. De acordo com eles, deveria haver uma supressao
do espectro em torno de 10%° eV, o que ficou conhecido como corte GZK.

A RCF consiste em uma radiagao eletromagnética que permeia todo o universo, e cujo
espectro é o de um corpo negro a uma temperatura de ~ 2,7K, com o pico na faixa do

microondas. Adotando o referencial de um proton com energia de 50 EeV [52] que se

1Os raios cosmicos galacticos precisam atravessar o meio interestelar para chegar até a Terra, ja os
extragalacticos necessitam atravessar o meio interestelar da galaxia de onde originaram, depois o meio
intergaléctico e ainda o meio interestelar da nossa galaxia.
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Figura 2.4: Energia média de protons que se propagam em meio & RCF como funcao da
distancia percorrida. As trés curvas se distinguem pela diferenca da energia inicial do

proton, sendo elas de 102,103 e 10* EeV. Figura extraida de [7].

propaga em meio a essa radiacdo de fundo, os seus fétons possuem energia aproximada
de 300 MeV. Tais energias correspondem ao limite para o inicio do processo de producao
de pions em decorréncia da interacao com fétons, o que resulta em uma rapida perda de
energia por parte do proton, que perde em torno de 17% de sua energia a cada interacao.

O processo de fotoproducao de pions pode ocorrer por duas vias:

p+7r0

2.2
n+mrt 22)

P+ Yror — AT —

Quando o produto da interacao é um neutron, este decaird em um proton. A este
processo de perda de energia de um raio coésmico nestas interacoes é dado o nome de
efeito GZK.

A figura 2.4 mostra a distancia percorrida pelo proton desde a sua fonte em funcao da

energia, explicitando a consequéncia mais importante do efeito GZK, que é a existéncia
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de um limite superior para a distancia das fontes de raios cosmicos de uma certa energia
em relacao ao observador. Esse limite é conhecido como "horizonte GZK". Para uma
certa energia, o horizonte GZK equivale ao raio da esfera centrada na Terra, onde estao
inseridas as fontes que produzem 90% dos protons que chegam a nos com energia superior

a este valor.

2.3.2 Influéncia dos campos magnéticos galacticos e extragalac-
ticos

Outro fator bastante relevante no estudo da propagacao dessas particulas mais en-
ergéticas é a influéncia que elas sofrem devido aos campos magnéticos.

Sabemos que os raios coésmicos sao, em sua maior parte, constituidos de proétons ou
nicleos atomicos, portanto, estao sujeitos a sofrer deflexao em sua trajetéria na presenca
de campos magnéticos, pois sao particulas carregadas. Assim, uma particula com carga
q e energia E na presenca de uma campo magnético E, de acordo com a forca de Lorentz

é defletida com um raio de curvatura R:

E
R =~ 2.3
CqBJ_7 ( )

sendo B, a componente do campo magnético perpendicular ao movimento da particula,

e ¢ é a velocidade da luz no vacuo. Podemos escrever ainda:

E.
Rye & 10*21(]72 (2.4)

onde F.y é a energia da particula em eV, ¢, é a carga elétrica em unidades de carga do
elétron, Bg é o campo magnético em Gauss e R, é o raio em parsecs.

Quando na presenca de um campo magnético galactico, que tem intensidade da ordem
de 2 pG, um proton com energia de 10'° eV sofrera uma deflexdo com raio de curvatura

de 0,5 pc, o que é um valor demasiado pequeno quando comparado, por exemplo, com as
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Figura 2.5: Mapa das deflexoes sofridas por protons detectados na Terra com energia
de 4 x 10" eV devido aos campos magnéticos extragalacticos de toda a estrutura do
universo a distancias de até 107 Mpc. Na imagem podemos identificar a posicao de
alguns aglomerados. Figura extraida de [16].

dimensoes da Via Lactea, cujo diametro e espessura medem, aproximadamente, 30 Kpc
e 300 pc.

Uma das possiveis explicagoes para a regiao conhecida como o joelho do espectro
(discutido na secao 2.1) esta justamente nas deflexdes causadas pelo campo magnético
galactico. Os nicleos com menor nimero atdémico sofrem deflexdes maiores do que os de
maior nimero atéomico, e, por conseguinte, ha uma diminui¢ao abrupta no fluxo dos raios
cosmicos. Para o caso de energias mais altas (E > 102 eV), o raio de curvatura do proton
é da ordem da espessura da Via Lactea (=~ 300 pc), ou seja, as deflexdes sofridas nessa
faixa de energia sao consideravelmente menores.

No caso dos campos magnéticos extragalacticos, que sdo da ordem de nano Gauss [18|,
pouco se conhece sobre a estrutura do campo. Em [17], por exemplo, estimativas da sua
estrutura e intensidade foram obtidas por meio de simulacoes de formacao de estruturas
que obedecem aos vinculos observacionais sobre as posicoes de aglomerados de galaxias

no universo local 2. Na figura 2.5 podemos ver um mapa do céu que apresenta simulacoes

20 universo local é definido como tudo aquilo que esté inserido em uma esfera centrada na Terra cujo
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das deflexoes sofridas por prétons que chegam & Terra com energias de 4 x 1012 eV, em
que sao consideradas todas as estruturas dentro de um raio de 107 Mpc em torno da Via
Lactea, no entanto nao foram incluidas as perdas de energia nem a influéncia do campo

da propria galaxia.

2.4 Anisotropia

O estudo da anisotropia na distribuicao das direcdes de chegada dos raios césmicos
nos fornece valiosas informacoes a respeito das fontes astrofisicas dessas particulas, bem
como algumas pistas sobre a sua composicao quimica, como vimos na secao 2.2.

Os raios cosmicos com energias da ordem de GeV sao mais bem conhecidos, pois
sabemos que estao associados as emissoes solares.

Raios cosmicos cuja rigidez magnética é maior® na faixa das altas energias, possibilitam
uma maior correlacao com suas fontes, uma vez que os desvios sofridos em suas trajetorias
devido aos campos magnéticos sao menores. Desse modo, essa correlagao pode caracterizar
uma anisotropia em grande escala, onde as direcoes de chegada dos raios cosmicos estao
associadas com as concentragoes de matéria, como por exemplo o centro galactico ou os
planos galacticos e supergalacticos. J4 uma anisotropia em pequena escala se caracteriza
pelas direcoes de chegada dos eventos com fontes pontuais.

O experimento Fly’s Eye apresentou ha alguns anos indicios de correlagao com o
plano galactico para eventos com energias por volta de 10'® eV [29]. Nessa mesma faixa
de energia, o experimento AGASA, por meio do método de analise harmonica, encontrou
uma anisotropia no primeiro harmonico com uma amplitude de ~ 4% [19, 20]. O excesso
de eventos que caracteriza essa anisotropia se deu em uma regiao circular de 20° proxima

ao centro galactico, centrada em uma ascensao reta a = 280° e declinagao § = —17°, além

raio mede 200 Mpc.

3Considerando uma particula de Z unidades de carga que se move em um plano perpendicular s
linhas de forca de um campo magnético, a rigidez magnética B, da particula pode ser escrita como
¢B, =E.y/Z, onde c é a velocidade da luz no vacuo e E.y é a energia da particula.
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Figura 2.6: Mapa de significancia das anisotropias encontradas na direcao do centro
galactico pelo experimento AGASA. A significancia calculada em cada bin é dada pela
expressao (Nops — Newp) /(Newp), sendo Ny 0 niimero de eventos observados dentro do bin
e Negp 0 numero esperado. A linha preta ilustra a posi¢ao do plano galactico. Figura
retirada de [20]

de um déficit de eventos na regido do anti-centro galactico. A figura 2.6 apresenta o mapa

de significancia para a anisotropia encontrada pela colaboracdo AGASA.

Entretanto, ao analisarmos a figura 2.6, podemos ver que o centro galactico nao esta
no campo de visao do experimento AGASA. O tnico experimento que conseguia cobrir o
centro galactico até entao era o SUGAR, cujos dados foram analisados a fim de encontrar
alguma concordancia com o que havia sido observado pelo AGASA [27]. A anisotropia
observada estava em uma regiao de 5,5°, centrada em uma ascensao reta de a = 274°
e declinacao 6 = —22° ou seja, de coordenadas nao exatamente iguais, mas bastante
proximas. Porém, o sinal observado pelo SUGAR é compativel com a hip6tese de uma
fonte pontual, enquanto o sinal obtido pelo AGASA indica a presenca de uma fonte

extensa.
Através dos dados obtidos entre 1 de janeiro de 2004 e 31 de margo de 2007, com uma

estatistica de eventos muito maior (niimero de eventos quase oito vezes maior do que o

namero do experimento AGASA ), a colaboracao Pierre Auger procurou por anisotropias
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Figura 2.7: Figura da esquerda: distribuicao das significancias de Li-Ma para a faixa de
energia 0,1 < F <1 EeV. Figura da direita: distribuicao das significancias de Li-Ma para
a faixa de energia 1 < E < 10 EeV. Em ambas as imagens, obtidas pelo Observatorio
Pierre Auger, os pontos representam os resultados obtidos através dos dados, e a linha
vermelha representa a distribui¢ao gaussiana esperada no caso de isotropia. Figura obtida
a partir da referéncia [27]

localizadas proximas a regido do centro galactico [27|. Os eventos foram divididos nessa
andlise em dois grupos, 0,1 < F < 1 EeV e 1l < E < 10 EeV. Neste estudo foram
realizadas procuras tanto por fontes pontuais como extensas na regiao do centro galéctico,
mas nenhum excesso significativo foi encontrado. A significancia calculada foi estimada

através do método de Li-Ma [30].

No caso em que os dados sao compativeis com a isotropia, a distribuicao das significan-

cias de Li-Ma deve seguir uma gaussiana centrada em zero com o = 1.

No intervalo do espectro onde se encontram os eventos de altissimas energias, o estudo
da anisotropia se torna um tanto complicado, devido a reducao bastante significativa no
fluxo. Porém, o experimento AGASA encontrou evidéncias de anisotropia em pequena
escala para energias superiores a 4 x 10 eV, por meio da observacao de aglomeracoes,

ou seja, eventos observados com suas diregoes de chegada bastante parecidas.

No ano de 1996, a colaboracao AGASA publicou resultados de uma anélise com 36
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eventos dentro da faixa de energia anteriormente mencionada, em que foram encontrados
3 pares de eventos com uma separa¢ao angular 6 < 2,5° [32]. Num segundo momento,
utilizando os 47 eventos detectados até o fim de 1998, na mesma faixa de energia, foram
encontrados trés aglomerados de 2 raios cosmicos (dubleto) e um aglomerado de 3 raios
cosmicos (tripleto), cuja separacao angular 0 < 2,5°. Considerando-se uma distribuigao
isotropica desses 47 eventos, a probabilidade dessa configuracao foi estimada como sendo

inferior a 1%.

No final de do ano 2000, o experimento AGASA ja possuia 59 eventos observados,
resultando em 5 dubletos e 1 tripleto. Tal configuracao, levando-se em conta uma dis-
tribuigdo isotropica, tem a probabilidade de ocorréncia inferior a 107 [31].

Entretanto, uma reavaliacdo das analises da colaboragdo AGASA feitas em [33] por
C. B. Finley e S. Westerhoff levou a conlusao de que a significancia estatistica desses
resultados eram na verdade menores, devido ao fato de que ao se reutilizar os eventos ja
observados, seria necessario aplicar uma penalidade estatistica, uma vez que o conjunto
original definiu os parametros de corte em E < 4x 10 eV e 0§ < 2,5°. Com isso, foi
feita uma nova anélise onde se descobriu através de 27 eventos subsequentes ao estudo
de 1996, e ainda com os parametros de corte iniciais, a existéncia de apenas um par de
eventos, o que configura uma probabilidade de 28% de ocorréncia num cenéario isotropico.
Entretanto, considerando os agrupamentos formados por estes eventos e os do estudo
original, essa probabilidade reduz para 8% [53].

Ainda que o problema da anisotropia para os eventos de energia ultra-alta esteja em
aberto, uma vez que o fluxo nessa escala é diminuto, o Observatorio Pierre Auger em 2007
publicou um estudo de correlagao entre as direcoes de chegada dos raios coésmicos com
energias superiores a 57 EeV e as posigoes de nticleos ativos de galaxias AGN (acronimo
em inglés para Active Glactic Nuclei), com distancia méaxima de 75 Mpc em relagdo a
Terra. Na figura 2.8 podemos ver um mapa da esfera celeste em coordenadas galaticas

(e projecao Aitoff) onde os AGN estao representados por estrelas, e os circulos de 3,1°
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Figura 2.8: Mapa em coordenadas galaticas (projecao Aitoff) com as posigoes dos AGN
dentro da esfera de raio 75 Mpc, marcadas por estrelas. Os circulos de 3,1° cada estao
centrados nas diregoes dos 27 eventos com energia superior a 57 EeV detectados pelo
Observatorio Pierre Auger. Imagem extraida da referéncia [28]

representam os 27 eventos com energias superiores a 57 EeV detectados pelo Observatorio
Pierre Auger. As partes do mapa com tonalidade mais forte indicam as regides do céu
onde a exposicao é maior. Foi rejeitada a hipotese de uma distribuicao isotropica destes
raios cosmicos com pelo menos 99% de nivel de confianca a partir de um teste estatistico

estabelecido a priori (utilizando-se novos dados).

Essa correlacao observada estd em acordo com a hipotese de que essas particulas
mais energéticas sao originadas em fontes extragalaticas proximas, onde o fluxo nao foi
significativamente reduzido através da interagao com a RCF. Desse modo os ntcleos ativos
de galaxias sao possiveis fontes para os raios cosmicos nessa escala de energia. Entretanto,
hé a possibilidade de que outros objetos sejam a fonte desses raios cosmicos, uma vez que
os AGNs sao tragadores de matéria, pois localizam-se no centro das galaxias, onde hé
uma maior concentracao de matéria, e portanto, um nimero elevado de diferentes objetos

astrondémicos.

No contexto de anisotropia em larga escala, principal foco deste trabalho, a colaboracao
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Figura 2.9: Limites superiores da amplitude de dipolo em fun¢do da energia. Tam-
bém sao mostrados valores comparativos obtidos pelos experimentos EAS-TOP, AGASA,
KASCADE e KASCADE-Grande. Sao mostradas ainda previsoes para até 1 EeV para
diferentes modelos de campo magnético (A e S), além da previsdo para eventos pura-
mente galacticos (Gal), e o esperado levando-se em conta o efeito Compton-Getting para
uma componente extragalactica isotropica no referencial de repouso da RCF (C-GxGal).
Figura retirada da referéncia [24]

Auger, dispondo de uma estatistica consideravelmente maior de eventos, em que os dados
utilizados datavam de 1 de janeiro de 2004 até 31 de dezembro de 2009, foram estimados
os limites superiores para a amplitude de dipolo em funcao da energia, com um indice
de confianca de 99% [24]. Foram utilizados dois métodos distintos: anélise harménica,
e o método Leste-Oeste [38]. Os resultados podem ser vistos no grafico da figura 2.9,

onde estao comparados os limites superiores obtidos por outros experimentos, como o

EAS-TOP, KASCADE, KASCADE-Grande e AGASA.

Na figura 2.9 ainda sao mostradas algumas previsoes para as anisotropias decorrentes
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de modelos para a origem galactica e extragalactica dos eventos, que estao associadas ao
modelo de campo magnético galactico adotado.

Os resultados obtidos nesse estudo nao sao consistentes com os obtidos pelo AGASA,
que através da analise do primeiro harmonico encontrou uma amplitude de ~ 4%, no
intervalo de energia por volta de 1 E eV, enquanto que para essa mesma escala de energia,
o valor do limite superior para a amplitude do dipolo é menor que 2%.

Para o caso em que a transicao de eventos galdcticos para extragalacticos ocorre no
segundo joelho (~ 10'° eV), os UHECRs acima de 1 EeV sao predominantemente de origem
extragalactica, e sua distribuicao em larga escala pode ser influenciada pelo movimento
relativo do observador com relacao ao referencial das fontes. Se o referencial no qual a
distribuicao dos UHECRS é isotropica coincide com o referencial de repouso da RCF, uma
pequena anisotropia é esperada devido ao efeito Compton-Getting*. Ao se desconsiderar
os efeitos dos campos magnéticos, essa anisotropia sera dipolar, com amplitude da ordem
de 6% [26], que esta dentro do previsto nesta anélise. No entanto, para que se consiga
calcular uma amplitude com esse valor e com um indice de confianga de 99% é necessario
um nimero trés vezes maior de eventos do que se tinha até entao.

Os resultados apresentados na figura 2.9 foram baseados na andlise harmonica da
distribuicao de ascensao reta em varias faixas de energia. Esta analise se beneficia da
exposicao direcional praticamente uniforme em ascensao reta de qualquer observatorio
baseado na Terra operando em tempo integral, mas nao sao sensiveis a componente dipolar
ao longo do eixo de rotacao da Terra. Assim, em 2013 foram apresentadas pela primeira
vez buscas por anisotropias tanto em ascensao reta quanto declinagao, expressas em termos
dos momentos de dipolo e quadrupolo [22|. Por meio da corre¢ao dos coeficientes da
expansao do fluxo dos raios cosmicos com energias superiores a 108 €V, determinou-se os

limites superiores para as amplitudes de dipolo e quadrupolo, partindo da suposicao de

40 efeito Compton-Getting consiste em uma anisotropia aparente na intensidade da radiacio ou das
particulas de acordo com o movimento relativo entre o observador e a fonte. Esse efeito foi descoberto
por Arthur Compton e Ivan A. Getting, em 1935 [25].
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que o fluxo de eventos ¢ dominado por esses padroes anisotropicos nesta faixa de energia.

Os dados utilizados na analise datavam de 1 de janeiro de 2004 até 31 de dezem-
bro de 2011, cujo angulo zenital maximo valia 55°. Em um primeiro momento em que
se considerou o fluxo das direcoes de chegada como puramente dipolar, reconstruiu-se a
amplitude de dipolo em func¢ao da energia, como mostra a figura 2.10. As linhas pontil-
hadas representam os limites superiores esperados para o dipolo proveniente de simulacoes
isotropicas com um indice de confianca de 99%.

Ao analisarmos a figura 2.10 podemos perceber que dentro das incertezas estatisticas,
nao ha evidéncia de desvios da isotropia para essas energias. Porém, o tltimo ponto (E >
8 EeV), a amplitude reconstruida para o dipolo encosta na linha pontilhada, o que pode
representar um sinal de anisotropia. Como para essas energias mais altas a estatistica de
eventos é relativamente baixa, espera-se que esse desvio possa ser melhor identificado, caso
exista, com um aumento do niimero de eventos. Uma medida mais precisa da anisotropia
dipolar nessa escala de energia, sem nenhuma hipotese sobre o fluxo, faz parte do escopo

desse trabalho, como veremos nos capitulos seguintes.
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Figura 2.10: Reconstrucao da amplitude do dipolo em fun¢do da energia. As linhas

pontilhadas representam os limites superiores para as amplitudes resultantes de simulacoes

isotropicas com um indice de confianca de 99%. Figura retirada da referéncia [22].
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Capitulo 3

O Observatoério Pierre Auger

O Observatorio Pierre Auger é atualmente o maior experimento voltado ao estudo
dos raios cosmicos de ultra-alta energia. Como é mostrado na figura 2.1, o fluxo de
raios cOsmicos a energias tao elevadas é bastante baixo, chegando a estatistica de uma
particula por século por quilometro quadrado. Dessa forma, para conseguirmos registrar
um nimero razoavel de particulas nessa escala de energia, dentro de um intervalo de
tempo nao muito grande, precisamos de um observatério que cubra uma area bastante
extensa. Nesse sentido, construiu-se o Observatério Pierre Auger, que ocupa atualmente
uma area de aproximadamente 3000 km?, situado em Malague, provincia de Mendoza,
na Argentina, onde os dados sao obtidos de maneira estavel desde janeiro de 2004, e se

encontra em estado completo de apuragao desde julho de 2008.

Além de ter sido projetado com o propoésito de aumentar significativamente a escala
estatistica de eventos, em comparacao a experimentos anteriores, o Observatorio Pierre
Auger busca uma melhoria na qualidade dos dados através do uso simultaneo de detectores

de superficie e fluorescéncia.
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Figura 3.1: Mapa ilustrando a dlsp051ga0 dos detectores de radlagao Cherenkov (pontos
azuis) e das quatro estagoes de fluorescéncia (tragos em roxo) que circundam o SD. Figura
adaptada de [23]
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3.1 Detector de Superficie

No observatorio Pierre Auger existem 1660 tanques de radiacao Cherenkov que
compdem o detector de superficie (SD)(figura 3.1), que distam 1,5 km uns dos outros
e estdo distribuidos sobre uma area de 3000 km?. Cada detector é essencialmente um
tanque cilindrico com 3,5 m de diametro e 1,55 m de altura. Em seu interior existem
cerca de 12 mil litros de 4gua em alto grau de pureza, armazenada em uma bolsa interna
cilindrica chamada liner. A parte interna dessa bolsa é revestida por Tyvek, cuja finalidade
¢ difundir melhor a radiacdo Cherenkov, ' aumentando a probabilidade dessa radiacio ser
detectada pelas fotomultiplicadoras (PMTs - Photo Multiplier Tube) presentes no interior
do tanque.

Na figura 3.2 é possivel ver os componentes inernos de cada tanque que compde o SD.
O sinal proveniente das PMTs ¢é registrado por componentes eletronicos localizados em
uma ctpula de aluminio que fica sobre o tanque. Esse sinal é digitalizado por conversores
analogico-digitais rapidos (FADC -Flash Analog to Digital Converter) a uma frequéncia
de 40 MHz.

Para a sincronizacao das medidas de tempo de cada tanque sao utilizados aparelhos
GPS, através do método descrito em [49]. Isso permite uma precisao de ~ 8 ns, nimero
que foi estimado ao se comparar o estudo dos sinais de estacoes distantes 11 m uma das
outras.

O consumo estimado de energia de cada tanque é de 10 W. Dessa forma, existem duas
baterias de 12 V cada que armazenam energia elétrica dos painéis solares dispostos na
parte superior do tanque.

A comunicagao entre cada tanque e a estagao central de aquisicao de dados (CDAS -

Central Data Aquisition System) se da via radio, de forma que cada estagio é auténoma

!Quando uma particula carregada se propaga em um meio no qual sua velocidade excede a velocidade
da luz neste meio, ela emite uma radiacdo no comprimento de onda do visivel, conhecida como radiagao
Cherenkov.
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Figura 3.2: Tanque de deteccao de superficie e seus constituintes. Figura adaptada de
[53]

e pode enviar sinais a0 CDAS de maneira independente dos demais tanques.

3.1.1 Calibracao e Monitoramento do SD

Para se medir a energia depositada em cada tanque utiliza-se a unidade VEM ( Vertical
FEquivalent Muon), em que 1 VEM ¢é definido como a carga depositada por um mion que
incide verticalmente sobre o tanque. Fez-se necessaria a utilizacao dessa unidade pelo fato
de que uma mesma quantidade de energia depositada em cada tanque pode resultar em
diferentes contagens no FADC, devido a diversos fatores, como por exemplo, a refletividade
do Tyvek, ou aspectos relacionados a pureza e quantidade de agua. Desse modo, para que
seja possivel a comparacao entre sinais de diferentes tanques, sao realizadas calibracoes
em todos os tanques a cada minuto [42] para se determinar a resposta dos componentes

eletronicos que correspondem a 1 VEM, a partir dos mdons atmosféricos.

O monitoramento das estagoes que compoem o SD é feito por acesso remoto. Através
de sensores localizados em cada tanque, pode-se obter informacoes como a temperatura

a voltagem em diferentes componentes.
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3.1.2 Selecao dos Eventos

No SD existem cinco diferentes niveis de gatilhos responsaveis por selecionar eventos
reais e rejeitar coincidéncias aleatorias [41]. Os dois primeiros niveis, T1 e T2, sao exe-
cutados pelo componente eletronico localizado no proprio tanque. Um terceiro gatilho,
T3, é executado no campus central do observatorio, que analisa a correlacao espacial e
temporal dos eventos selecionados pelo T2. Os eventos selecionados pelo T3 sao entao
armazenados e passam pelos gatilhos T4 e T5, que selecionam eventos reais e precisos,

respectivamente.

Os gatilhos do nivel T1 selecionam coincidéncias entre PMTs com o sinal acima de um
determinador valor. O gatilho denominado ToT (Time Over Threshold), seleciona coin-
cidéncias entre quaisquer duas fotomultiplicadoras onde o sinal tenha se mantido acima
de um certo limiar durante pelo menos 13 dentre 120 intervalos de tempo consecutivos,
onde cada intervalo de tempo tem duragao de 25 ns. Este gatilho é bastante eficiente para
selecionar eventos pequenos e espalhados temporalmente, o que elimina o ruido ocasion-
ado por mions atmosféricos. Um outro gatilho de primeiro nivel seleciona coincidéncias
em um mesmo intervalo de tempo entre todas as 3 PMTs de um tanque. Sua taxa de
ocorréncia ¢ de 100 Hz, enquanto a do ToT é de apenas 1,6 Hz, pois esse gatilho ¢ utilizado
apenas para selecionar eventos rapidos, advindos da componente muodnica de chuveiros

horizontais.

Os gatilhos do nivel T2 diminuem a taxa de eventos para 20 hz. Os eventos que sao
selecionados por ToT sao promovidos a T2, e os que sao selecionados por T1, mas nao
por ToT, precisam satisfazer a condicao de que tenham disparado as 3 PMTs do tanque,
resultando em um sinal mais alto que o exigido por T1. Apenas os eventos selecionados

por T2 irao passar pelo T3.

No nivel T3, o gatilho principal seleciona coincidéncias entre no minimo trés tanques

selecionados por ToT. A fim de indicar as posicoes relativas dos tanques no SD, utiliza-se
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o conceito de “coroa”. A coroa 1 (C1), consiste no conjunto dos 6 tanques mais proximos
ao tanque em questao. Os 12 tanques na segunda posi¢ao mais proxima formam a coroa

2 (C2), e assim por diante.

A condicao para que um evento dispare o gatilho T3 principal é a de que ao menos
um tanque seja disparado na configuracao C1 e um tanque na configuracdo C2. Nesse
gatilho, chamado de 3ToT, 90% dos eventos selecionados consistem em chuveiros reais,

principalmente chuveiros verticais.

Para a selecao de chuveiros horizontais, um outro gatilho T3 é utilizado, onde a con-
cidéncia temporal exigida para o disparo ¢ de que no minimo 4 tanques tenham sido
selecionados por T2 (mas nao necessariamente por ToT). Além disso, dentre as 5 estacoes
disparadas, nenhuma deve estar mais distante do que 6 km uma das outras. Esse gatilho,

no entanto, seleciona apenas 2% de chuveiros reais.

A fim de diminuir as coincidéncias aleatorias nos eventos selecionados por T3, utiliza-
se o gatilho T4. FEle seleciona eventos detectados por tanques formando uma dentre duas
configuracoes espaciais possiveis. A primeira delas consiste em 3 estagoes selecionadas
por ToT, onde uma estacao esteja em coincidéncia com pelo menos outras duas em C1.
Tal condigao garante que 99% dos eventos sejam chuveiros reais. A segunda configuracao
espacial exige que pelo menos uma das estacoes disparadas esteja cercada por outras 3

em C1, mas nao ha a exigéncia de terem sido selecionadas por ToT.

Por fim, o gatilho T5 tem a funcao de garantir a qualidade da reconstrucao dos eventos
selecionados. Para alguns eventos que sao detectados nas periferias do SD, o eixo do
chuveiro esta fora da area coberta pelo SD, o que implica em uma reconstrucao errada da
energia desse evento. Assim, o T5 exige que o tanque disparado com o sinal mais intenso

esteja cercado de pelo menos 5 outros em C1.
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3.1.3 Reconstrucao do Chuveiro

O SD pode fornecer somente dados a respeito do chuveiro detectado em alguns pontos
com diferentes distancias do seu eixo. Desse modo, para a determinacao do tamanho do
chuveiro é utilizado um sinal S a uma dada distancia r do seu centro, proposto por Hillas
[34]. O valor de r que minimiza as incertezas nos resultados é dependente do espacamento
existente entre os detectores, de modo que no Auger esse valor é 6timo para r = 1000 m
[35].

Assim, o sinal de uma estacao em funcao de r pode ser escrito pela funcao de dis-
tribuicao lateral (LDF - Lateral Distribution Function). A LDF utilizada pela colaboragao
Pierre Auger é a NKG (Nishimura, Kamata e Greisen) [36, 37]:

5(r) = 5(1000) <1ogom) K (%) : (3:1)

onde r ¢é a distancia ao eixo do chuveiro em metros, e 5 é a inclinagao da LDF.

O valor de S(1000) independe do valor do X,,,,, mas é dependente da inclina¢éo 6
do chuveiro. Porém, S(1000) se torna independente se for dividido por uma fungao de
atenuacao que é igual a 1 quando ¢ = 38°. Essa divisao é conhecida como Ssg, e sua
relacao com a energia é praticamente linear.

Quando se mede o sinal em funcao da distancia ao eixo do chuveiro em termos da LDF,
ela falha para valores de 0 superiores a um determinado valor. Desse modo, considera-se
somente os eventos cujo 6 < 60°.

Para se determinar a geometria do chuveiro, utiliza-se os instantes em que os sinais
foram detectados em cada tanque, além de uma hipotese sobre a forma da frente do
chuveiro. Quando o chuveiro é detectado por apenas 3 tanques, sua frente é aproximada
por um plano perpendicular ao seu eixo, que se move a velocidade da luz, sendo possivel
determinar a posicao do eixo. Na figura 3.3 essa aproximagao ¢ ilustrada.

Quando um chuveiro é detectado por mais de 3 estacoes, torna-se possivel entdao uma
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Figura 3.3: Frente do chuveiro aproximada para um plano. Figura extraida de [46]

aproximacao mais realista, em que a frente do chuveiro é aproximada para uma casca
esférica que se expande a velocidade da luz, desde o ponto onde ocorreu a primeira in-
teragao do raio césmico primario. No entanto, a reconstrugao da geometria do chuveiro
¢ bastante complicada quando se admite uma frente curva. Nessa situacao o ponto de
impacto no solo deve ser conhecido com maior precisao, e as equagoes envolvidas sao

resolvidas apenas numericamente |46].

3.2 Detector de Fluorescéncia

O detector de fluorescéncia (FD) é composto por 27 telescopios distribuidos em 5
edificios. Estes estao localizados sobre morros aos arredores da area que cobre o SD, de
modo que cada tanque esta dentro do campo de visdo dos telescopios [43]. Na figura 3.1
é possivel ver a disposicao dos telescopios de fluorescéncia bem como o SD.

Os telescopios sao formados por espelhos esféricos que contam com PMTs em sua
superficie focal, como é mostrado na figura 3.4. Eles tém por finalidade detectar a luz
proveniente do rastro deixado pelo chuveiro atmosférico extenso, que passa pelo diafragma
e pelo espelho esférico, e entdo é focalizada sobre a camera de PMTs[54|. Um filtro
é posicionado em frente ao diafragma para reduzir o ruido noturno. O espelho possui

dimensoes de 3,5 m x 3,5 m, proporcionando um campo de visao aproximadamente de
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Figura 3.4: Esquema representativo de um telescopio de fluorescéncia e seus constituintes.
Figura adaptada de [53].

30° x 30°. A area coletora efetiva, apds a correcao da area de sombra da camera, é de 1,5

m?.

Cada camera contém 440 PMTs, sendo que o sinal de cada uma é digitalizado por
um FADC de 12 bits e 10 MHz. Além disso, 20 placas localizadas atras de cada espelho

recebem todos os sinais das PMTs.

3.2.1 Calibracao e Monitoramento

Trés ou quatro vezes ao ano sao feitas calibracoes absolutas nos telescopios, por meio
de uma luz extensa que leva em conta os efeitos da presenca do filtro, a refletividade do
espelho, além do ganho das PMTs entre outras caracteristicas dos telescopios. A incerteza
sistemética na determinacdo das constantes de calibracao é de 7,5%.

Ainda existem trés calibracoes relativas que sao feitas todas as noites em que os telesco-
pios operam, no momento anterior e posterior a tomada de dados, a fim de monitorar

variacoes nos valores das constantes de calibracao. As calibragoes relativas sao feitas por
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meio da luz emitida por lampadas de xenénio, conduzida por fibra 6ptica. A incerteza
total nas constantes de calibracio nesse caso é de 9%.

O conhecimento das condicoes atmosféricas é essencial para se obter a relacao entre
a luz que é detectada pelos telescopios e a luz de fluorescéncia emitida pelo eixo do
chuveiro como funcao da profundidade atmosférica. Fatores como a densidade atmosférica,
distribuicao de aerosois, presenca de nuvens e a temperatura como funcao da altura sao
grandezas constantemente monitoradas.

Os seguintes dispositivos fazem esse monitoramento da atmosfera:

o HAM - Horizontal Attenuation Monitor:

Seu objetivo é medir o comprimento de atenuacao proximo da superficie, entre
duas estacoes. E composto por uma fonte de luz, que emite radiacao em varios
comprimentos de onda. Esta localizado na estacao de Coihueco, e seu receptor em

Los Leones, que dista 45 km da estacao emissora.

e LIDAR - Light Detector and Ranging:

Seu objetivo ¢ monitorar a atmosfera na regiao do FD. Estao localizados atras
de cada prédio do FD, e possuem um sistema emissor de laser além de espelhos
parabolicos, que sao responsaveis por focalizar a luz espalhada pelas PMTs. Os
pulsos de laser podem ser disparados em qualquer direcao. Enquanto o FD toma
os dados, o LIDAR monitora a atmosfera em torno de cada prédio, além da direcao

proxima a regiao onde se localiza o canditado a UHECR detectado pela estacao.

o APF - Aerosol Phase Function Monitor:

O objetivo dos APF consiste em medir a contaminacao da luz de fluorescéncia por luz
Cherenkov atmosférica. Apesar da radiacao Cherenkov produzida pela passagem de

um evento ser praticamente paralela ao chuveiro, parte dessa radiacao é espalhada
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e detectada pelo FD. O APF pode entao estimar essa contaminacao através de

disparos horizontais de feixes de luz sobre a area vista pelo FD.

o CLF - Central Laser Facility:

O principal objetivo do CLF ¢ estudar a distribuicao de aeroso6is na atmosfera. Esta
localizado no centro do sitio, e possui um emissor de feixes laser, que sao detectados
pelas 5 estacoes que compoem o FD. O CLF pode ainda disparar um sinal para cada
estacao do SD, por meio de fibra 6ptica. Desse modo, o CLF é capaz de simular
eventos hibridos a fim de estudar as caracteristicas da reconstrucao dos eventos

detectados pelo SD e FD.

3.2.2 Selecao dos Eventos

Existem trés niveis de gatilhos para a selecao dos eventos detectados pelo FD. O
primeiro, FLT (First Level Trigger), seleciona os sinais detectados pelas PMTs individuais.
Ele é executado pelas 20 placas localizadas atras do espelho que recebem os sinais das
PMTs. Quando o sinal em uma PMT permanece acima de um determinado limiar por
10 intervalos consecutivos de tempo, o FLT seleciona essa PMT. O limiar é escolhido de
modo que a frequéncia do FLT seja de ~ 100 Hz.

O segundo nivel de gatilho, SLT, procura por padroes formados por quaisquer 5 PMTs
num intervalo de 50 ns. Esses padoes se assemelham a rastros, e podem ser visualizados
na figura 3.5. Existem 108 configuracoes formadas por 5 PMTs que sao aceitos pelo SLT.
No SLT as operacoes sao executadas por uma placa que 1é o sinal das 20 placas associadas
ao FLT.

O terceiro nivel de gatilho, TLT, tem como objetivo rejeitar raios cosmicos atrav-
essando o telescopio e sinais provenientes de objetos como meteordides ou avides. Re-
sponsavel pro esse gatilho, hd um computador chamado Mirror PC para cada telescopio.

Somente eventos detectados num intervalo de 400 ns sao selecionados pelo TLT.
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Figura 3.5: Exemplos de 5 configuragoes possiveis formadas por 5 PMTs que sao aceitas
pelo gatilho SLT. Figura extraida de [47]

3.2.3 Reconstrucao do Chuveiro

O FD observa um raio cosmico através do rastro de PMTs que sao disparadas
por ele. A reconstrucao da diregdo de chegada do UHECR pelo FD ¢ feita em duas
etapas. Na primeira, a posicao do plano sobre o qual estao o eixo do chuveiro e o detector
de fluorescéncia (SDP - Shower Detector Plane) ¢ determinado por meio dos padroes
formados pelos disparos nas PMTs.

Apos isso, determina-se através dos tempos de disparo das PMTs a posicao do eixo
do chuveiro no SDP. Considerando o chuveiro como um objeto pontual que se move a
velocidade da luz ao longo de seu eixo, e admitindo ainda que a propagagao se da em

linha reta, o tempo ¢; que a luz leva para atingir uma PMT é [50]:

t = to+ 22 tan [w] (3.2)
C

sendo £y o instante de tempo em que h& maior aproximacao entre o chuveiro e o telescopio,

R, é a distancia entre o chuveiro e o telescopio no instante tg, e v; e sao os angulos
P 0 0
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Figura 3.6: Esquema representativo dos parametros da reconstrugao do chuveiro. Figura
extraida de [48].

formados entre o eixo do chuveiro e o solo, e o angulo de elevacao da PMT no SDP,
respectivamente. Na figura 3.6 é possivel visualizar melhor as variaveis descritas.

Quando apenas um detector reconstréi o chuveiro, essa reconstrucao é chamada de
mono, enquanto que a reconstrucao de um chuveiro observado por mais de uma estacao
é chamada de estéreo. Assim, cruzando as SDPs determinadas por cada um dos prédios
pode-se aferir o eixo do chuveiro com uma maior precisao e sem ambiguidades, como pode
ocorrer no caso em que o traco no detector nao seja grande o suficiente, fazendo com que
os parametros deconhecidos na equagao que determina ¢; sejam ambiguos.

Sabendo-se a geometria do chuveiro, pode-se entao determinar sua energia através
do perfil longitudinal, que descreve a energia depositada na atmosfera pela componente
eletromagnética do chuveiro. Essa componente é proporcional ao nimero de particulas
carregadas no chuveiro.

Ao se conhecer o nimero de particulas carregadas em funcao da profundidade na

atmosfera N.(X), pode-se determinar a energia do primario [46]:
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E—(1+ f)f—:/Ne(X)dX (3.3)

na qual f corresponde a um fator que adiciona energia para compensar as particulas como

os mions energéticos e neutrinos que nao interagem com a atmosfera. f— é a razao entre
™

a energia critica e o comprimento de radiagao do elétron, que vale ~ 2,2 MeV /g cm™2.

3.3 Reconstrucao Hibrida

Denomina-se de evento hibrido um raio césmico que foi detectado de forma simultanea
pelo SD e pelo FD. Uma vez que o SD funciona o tempo todo, a maior parte dos eventos
detectados pelo FD sao eventos hibridos. Em um chuveiro hibrido a reconstrucao de seus
parametros é consideravelmente mais precisa do que quando se tem apenas o SD ou o FD.

Quando um evento satisfaz a exigéncia do gatilho TLT de um telescépio de fluorescén-
cia, ele é comparado com os eventos detectados pelo SD. Se ha coincidéncia temporal, as
informacgoes do SD e FD sao adicionadas e tem-se entao um evento hibrido.

Incertezas nos eventos hibridos podem ser mensuradas a partir da analise de eventos
artificiais gerados pelo CLF.

Os dados de eventos hibridos sao também utilizados para determinar as caracteristicas
da LDF, o que é necessario para reconstruir a energia do raio césmico priméario quando
detectado pelo SD. A relacdo entre a energia do primario e o S(1000) também pode ser
calculada através da analise dos eventos hibridos |44]. Para a reconstrugdo da energia de

um evento hibrido, a incerteza sistematica é estimada em 22%.
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Capitulo 4

Telescope Array

O Telescope Array (TA) é o maior detector do hemisfério norte designado a medir
os raios cosmicos de ultra-alta energia. Com uma area total de aproximadamente 762 m?,
estd localizado nos Estados Unidos, em Millard Country, Utah.

Assim como o Observatorio Pierre Auger, o TA consiste em um experimento hibrido,
que conta com 507 detectores compondo o seu SD, e 3 estacoes de fluorescéncia no FD,
como mostrado na figura 4.1. As caixas vazadas correspondem as posicoes dos detectores
de superficie. Os tridngulos representam as estacoes de comunicacao (CT), utilizadas pelo
sistema de aquisicao de dados do detector de superficie. As flechas tracejadas ilustram

os campos de visao dos detectores de fluorescéncia: Black Rock Mesa (BR), Long Ridge

(LR) e Midle Drum (MD).

4.1 Detector de Superficie

O Detector de Superficie do Telescope Array é composto por 507 detectores cintiladores
de 3 m? de area, onde cada um esta separado por uma distancia de 1,2 km de seu vizinho.
Diferente dos tanques que compdem o detector de superficie do Auger (detectores de
radiagdo Cherenkov), no Telescope Array esses detectores sao compostos por laminas de

metal que cobrem folhas de acrilico (material cintilador), como é mostrado na figura 4.2.



39

20

-
=]

North [km] —
o

|
-20 -10 0 10 20
East [km] —

Figura 4.1: Tlustracao do Experimento Telescope Array. As caixas pretas vazadas rep-
resentam os detectores que compoem o SD, os quadrados pretos e as flechas tracejadas,
os detectores de fluorescéncia e os limites do seu campo de visao, respectivamente. Os
triangulos mostram as estagoes de comunicagao. Figura retirada de [56].



40

WA
-

Metal Sheet

Secondary
Cosmic Ray’

Metal Sheet

Detector

Figura 4.2: Acima: esquema ilustrativo do detector de superficie do Telescope Array e
seus constituintes: 1-antena de comunicacao wireless; 2- receptor GPS; 3-bateria e caixa
eletronica; 4-painel solar; 5-cobertura de ferro; 6-suporte metalico. Abaixo: Fotografia do
detector com ilustragao ampliada da parte de acrilico coberta pela lamina de metal e da
conexao dos cabos de fibra optica com as fotomultiplicadoras. Figura adaptada de [55].

Tubos fotomultiplicadores sao colocados na parte interna, dentro de uma caixa inoxidavel
que fica abaixo da cobertura de ferro (item 5). Cada unidade do detector conta com uma,
bateria de 12 V, que opera seus componentes eletronicos a uma poténcia de 5 W (item 3).

Essas baterias sao recarregadas automaticamente durante o dia por uma placa solar de 1
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m? e poténcia de 125 W, instalada em cada unidade do detector (item 4), o que garante
ao SD a coleta de dados 24 horas por dia.

Esses detectores medem a densidade de particulas secundarias do chuveiro & medida
que elas o atravessam. O sincronismo dos aparelhos GPS instalados (item 2 da figura 4.1)
permite distinguir o que cada detector observa a qualquer momento, com uma precisao
de 10u segundos [55]. Através da observagao da diferenca no tempo de chegada dessas
particulas secundérias em cada detector, pode-se reconstruir assim a direcao do chuveiro.
Os dados produzidos pelo FADC utilizam além do GPS para a sincronizacao, o sistema
wiriless para transmissdo da informacao, através de uma antena direcional (item 1). A
informacao é enviada as torres coletoras a uma frequéncia de 2,4 GHz, e com uma taxa de
transmissao de 11 MB/s, que é o suficiente para efeitos de aquisi¢cao de dados e calibragao

do SD do Telescope Array.

4.2 Detector de Fluorescéncia

No Telescope Array existem 3 detectores de fluorescéncia, que sao sensiveis a luz
na faixa do ultra-violeta [56] proveniente dos chuveiros que se desenvolvem na atmosfera.
Entretanto essa sensibilidade se d4 apenas em noites sem lua e com o ar relativamente
limpo e seco [55], assim como ocorre no Auger.

A luz proveniente do chuveiro é captada através de espelhos concavos, onde é focalizada
por estes em pixels dos tubos fotomultiplicadores. Estes telescopios possuem a capacidade
de observar objetos que se movem a velocidades tao rapidas quanto a luz, e a uma distancia
de até 20 km [55]. O principio basico de funcionamento desses telescopios é o modo
estereoscopio, assim como ocorre na visao humana, em que a partir de duas imagens
obtidas em pontos distintos, pode-se determinar a profundidade do objeto. Quando um
chuveiro é observado por dois telescopios em dois locais diferentes, cada um pode observar
um plano, sendo que a interseccao desses planos fornece a direcao de chegada do chuveiro,

como ilustrado na figura 4.3.
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Figura 4.3: Acima: espelhos que compdem os detectores do FD: (a) Black Rock Mesa ou
Long Ridge, (b) Middle Drum. Abaixo esquema ilustrativo da reconstrugao da diregao do
chuveiro feita por estes telescopios. Figuras adaptadas de [55].

Os detectores Black Rock Mesa e Long Ridge possuem dois anéis de espelhos cada um,
com o anel 1 alocado acima do anel 2, como é mostrado na figura 4.3 (a). Existem 12
espelhos por estacao, com 3 m de didmetro cada. Ambos os detectores cobrem 3 - 33° de
altitude e 108° em azimute. Os sinais de suas PMTs sao gravados pela FADC a 10 MHz.
Uma descrigao mais completa do BR e LR pode ser encontrada em [57].

O detector Middle Drum foi construido baseado no experimento HiRes. Ele possui 14
espelhos com 2 m de diametro cada, dipostos em uma configuracdo de dois anéis (figura
4.3 (b)). Ele cobre 3-31° em altitude e 112° em azimute. Os tempos e intensidades dos
pulsos na MPT sao lidos separadamente por um TDC (Time to Digital Converter) e por
um ADC (Analog to Digital Converter). Uma descri¢do mais detalhada do MD pode ser

encontrada em [58].
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Capitulo 5

Harmonicos Esféricos e Multipolos

5.1 Harmonicos Esféricos

Os harmonicos esféricos constituem em uma ferramenta matematica poderosa e de
grande importancia no estudo da anisotropia dos raios c6smicos, uma vez que qualquer
desvio da isotropia esta codificado nos coeficientes a, ,,, resultantes da expansao da funcao
de distribui¢ao angular dos eventos [51].

Os harmonicos esféricos Y], sao fungoes ortonormais [60] definidas como:

20+ 1(l—m)! .
Yim(0,9) = P, (cos)e™® 5.1
m(6,0) \/ T i Pnleost)e (51)
em que P, representa os Polinomios Associados de Legendre. Devido a propriedade
de ortonormalidade do Y},,, pode-se expandir qualquer funcao f(6,¢) em uma série de

harmoénicos esféricos, isto é:

oo m=—I

F0,0) =" armYim(0,9) (5.2)

=0 m=lI

Na tabela 5.1 estao apresentados alguns valores dos harmoénicos esféricos para diferentes
combinagoes de [ e m. J& na figura 5.1, para essas diferentes combinacoes, é possivel
visualizar as partes reais e imaginarias da funcao na esfera.

Para determinarmos o coeficiente da expansao a;,,, vamos multiplicar a equagao 5.2
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pelo complexo conjugado de 5.1, Y?im,(O, ¢), uma vez que os harmonicos esféricos sao

fungoes complexas, e em seguida integrar nos intervalos 0 < ¢ < 27w e 0 <6 < 7

& 00 m=-—l

/ - / f(0 ¢)senfdfdg = / - / Z Z 1Yo (0, 9) Yy s (6, ¢)senddde

(5.3)

Retirando os somatorios e a constante a;,, da integral, temos:

27 oo m=-I 27 T
/ / f(0 ¢)senbdfde =Y > am / / Yim(0, )Yy, (0, ¢)senddfde
0 0

=0 m=l
(5.4)
E, usando a ortnormalidade, temos que:
2 ™
/ / Yim(0,0)Yy (0, ¢)sentdfdg = 01,16 (5.5)
o Jo
Portanto, obtemos:
oo m=—lI
/ / f l/ m/ gb)Senedeqﬁ = Z Z a17m6l7l/6m7m/ (56)
1=0 m=l

Como os tnicos termos nao nulos sao aqueles que possuem 1=I' e m=m’, temos final-

mente que:

/ / F(0 0, ¢)senfdfdd = ay (5.7)

A partir dos coeficientes, podemos ainda definir o espectro angular de poténcia:

l

_ 1 2
C[ = 2l——|—1 Z A (58)

m=—

um parametro importante utilizado para quantificar flutuacoes de uma distribuicao em

escalas angulares 6 ~ 180°/1.
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Como os coeficientes a;,, sao distribuidos de acordo com uma gaussiana, resulta que
(20 + 1)C; segue uma distribuigao x* com (20 + 1) graus de liberdade [62]. Dessa forma, o
espectro angular de poténcia pode ser compreendido como a funcao de correlagao de dois
pontos no espaco [, que fornece informacao da correlagao entre duas direcoes angulares
separadas por uma escala angular, em radiano, de § ~ 1/I. Na pratica, o maximo valor

de 1 é limitado pela resolugao angular do experimento [63].

Tabela 5.1: Alguns valores de Y}, (0, ¢) para diferentes valores de [ e m.

I,m Yim (6, ¢)
T
0,0 Vir

1,0 \/g cos6

1,1 — \/g senfe’®
1,-1 \/gsenﬁe_w
2,0 %\/5(300529 —1)
2,1 — \/gcosﬁserﬁeid’
2.-1 \/El;icosﬁsen%’m)

2,2 11/ 22 (sen?6e? — 1)
2-2 | 1\/32(sen?fe%? — 1)
Lim |\ 5 (o Pum(cost)e™
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Figura 5.1: Alguns harmonicos esféricos para diferentes combinagoes de [ e m. A parte
real da funcao esta representada pelas cores vermelho e azul, e a parte imaginaria pelas
cores amarelo e verde. Figura extraida da referéncia |61].

5.2 Padroes Anisotropicos
5.2.1 Anisotropia Dipolar

Na busca de anisotropias em larga escala, diversos cenarios prevéem um dipolo mensu-
ravel. Por exemplo, mesmo no caso em que os UHECRs extragalaticos sejam isotrépicos,
¢ esperada uma anisotropia vista da Terra devido ao movimento da galédxia em relacao
ao referencial de isotropia extragalatica. Na aproximacgao em que nao se leva em conta os
campos magnéticos, essa anisotropia sera puramente dipolar [22].

Assumindo um padrao de anisotropia puramente dipolar, o fluxo direcional ®(77) dos

raios coésmicos pode ser parametrizado em qualquer dire¢ao 7 como:

Do

d(77) = ym

(1 + rd.7) (5.9)

sendo d o vetor unitario de dipolo. O padrao dipolar pode ser caracterizado pela declinacao

04, ascensao reta ay e amplitude r correspondendo ao maximo contraste de anisotropia:
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(I)maac - (I)min (5 10)
r=-——--- .
q)maac + (Pmm

O vetor unitario de dipolo d tem componentes cartesianas que se relacionam aos coe-
ficientes ay,, da seguinte forma:
V3 V3 V3

dy = —aq, dy = —a1_1, d, = —ayp (5.11)
oo Qoo Qoo

A amplitude d e as direcoes d; € ag podem ser portanto obtidas, onde:

d=/d2+d2+d2, §g = arcsend, a = arctand, /d., (5.12)

Desse modo, podemos estimar os parametros de interesse do dipolo a partir dos coe-

ficientes a1, da expansao em harmonicos esféricos:

V3@, + a3 +ai )

_— ) 5.13
A (5.13)

_ 3a

b = arcsen\/jalof (5.14)
Goo

& = arctan 271 (5.15)
an

5.2.2 Anisotropia Quadrupolar

Excessos distribuidos ao longo de um plano resultarao em um proeminente momento de
quadrupolo. Tais excessos sao bastante plausiveis na escala de energia de EeV no caso da
emissao de elementos leves cujas fontes localizam-se no disco galatico, ou ainda, levando-se
em conta energias mais altas, no caso de fontes localizadas no plano supergalatico [22].

Desse modo, um quadrupolo mensuravel, do mesmo modo que o dipolo, consiste em um
importante resultado na busca por anisotropias na distribuicao angular dos raios césmicos

a energias ultra-altas.
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Assumindo agora um padrao anisotrépico dipolar e quadrupolar para descrever a dis-
tribuicdo angular dos raios cosmicos, a intensidade do fluxo direcional ®(77) pode ser

parametrizada em qualquer dire¢ao 7 como:

P - 1

sendo () um tensor de trago nulo simétrico de segunda ordem. Seus cinco componentes

independentes sao determinadas a partir dos coeficientes da expansao em harmonicos

esféricos com [ = 2, isto é, os coeficientes as,,, sendo eles:

V5

sz = _(\/§a22_a20)7 (517)
Qoo
V15
Qa:y = —Q2-2, (518)
Qoo
V15
Qa:z = ——Q2, (519)
Qoo
V5
ny — a_(\/§a22 + G/QO), (520)
00
V15
Qyz = —— Q2 (521)
Qoo

Os outros componentes podem ser obtidos por simetria e através da propriedade de
traco nulo (em que a soma dos elementos da diagonal é nula), sendo Q.. = —Quz — Qyy-
Sejam os autovalores A\, A\ge A_, e ¢4, qo € g_ os correspondentes autovetores unitarios

de @, o fluxo ®(77) pode ser parametrizado da forma:

@ 7 Lo o Lo
®(i1) = 4—72(1 +rd i+ Xy (§7) 4 Xo(qo-70)* + A (7-7))%) (5.22)

Assim, pode-se definir a amplitude 5 do quadrupolo como:

e — A
= -t 7= 5.23
p 24+ Ap + A (5:23)
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O quadrupolo pode ser inteiramente determinado, portanto, por duas amplitudes in-
dependentes (A, A_), e tfes angulos: 0,4, o, definindo a orientagdo do autovetor ¢; e
a_ que define a orientacao do autovetor ¢_ no plano ortogonal a ¢g;. O terceiro autovetor,
qo, ¢ ortogonal a ¢; e ¢_, e seu autovalor correspondente )\ é tal que a condicao de trago
nulo deve ser satisfeita: A\, + A\_ + Ao = 0.

Desse modo, dispondo de todo esse aparato matematico, iremos calcular os parametros
essenciais para a reconstrucao dos padroes dipolares e quadrupolares de anisotropia, como

veremos no capitulo seguinte.
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Capitulo 6

Busca por anisotropias em larga escala
por melo da analise conjunta dos
observatorios Pierre Auger e Telescope
Array

O objetivo central deste trabalho é estudar a anisotropia em larga-escala dos raios
cosmicos de altissimas energias com um diferencial, pela primeira vez tal estudo sera feito
utilizando-se uma cobertura total do céu, por meio da andlise conjunta dos dados dos
observatorios Pierre Auger e Telescope Array.

A exposicao de um observatorio de raios cosmicos é a funcao na esfera celeste, medida
em km? ano, que fornece o tempo efetivo integrado de area coletada para o fluxo dada uma
certa dire¢ao do céu. Aqui utilizaremos a exposigao relativa, como definida em [51], uma
funcao adimensional cujo valor maximo é 1. Em outras palavras, em qualquer direcao do
céu essa funcgao terd um valor entre 0 e 1 dado pela razao entre a exposi¢ao no ponto pelo
maior valor da exposicao no céu.

O fato de os observatorios citados nesse estudo (Pierre Auger e Telescope Array) fun-
cionarem em tempo integral coletando dados, implica que nao ha variacoes na exposicao
em tempo sideral e, consequentemente, a exposicao é constante em ascensao reta. Supondo
que um observatoério localiza-se a uma latitude ag, e ele seja completamente eficiente para

detectar particulas que chegam a Terra com um angulo zenital € inferior a um certo an-
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| Mapa de cobertura (Auger) - coordenadas equatorias

Figura 6.1: Mapa de exposi¢ao em coordenadas equatoriais do Observatorio Pierre Auger.

| Mapa de cobertura (TA) - coordenadas equatorias |

Figura 6.2: Mapa de exposicao em coordenadas equatoriais do Telescope Array.



52

gulo zenital maximo 6,,,,, a dependéncia da exposicao em funcao da declinacao pode ser

escrita da seguinte forma:

w(d) o< cos(ag) cos(d)sen(ay,) + amsen(ag)sen(d), (6.1)
em que «,, vale:
0 se £€>1
Oy =< T se €< —1 (6.2)

cosTHE) se —1<€<1

onde

c0S(Omaz) — sen(ag)sen(d)

§

cos(ag)cos(0) (6.3)

As figuras 6.1 e 6.2 apresentam os mapas das exposicoes individuais dos observatorios
Pierre Auger e Telescope Array, respectivamente. Para construi-las, foram utilizados o
angulo zenital maximo de chegada dos eventos 6,,,, = 60° para o Observatério Pierre
Auger e 6,,,, = 55° para o Telescope Array.

Para o estudo de anisotropia em larga escala, a falta de informacao para certas regides
do céu implica na necessidade de fazermos algumas correcoes ao expandir o fluxo de raios
coésmicos na esfera, como por exemplo, o calculo da matriz K mostrado no apéndice A.
Soma-se a isso o fato de que a estatistica de eventos é consideravelmente menor do que
o caso ideal em que pudéssemos olhar para o céu em todas as direcoes. Desse modo, o
Observatorio Pierre Auger, ainda que o maior do mundo detectando tais particulas, possui
estas limitacoes experimentais da mesma forma que todos os observatorios de UHECRs
também as possuem.

A fim de contornar o problema da exposicdo parcial do céu e no intuito de aumentar

a estatistica de eventos, somaremos as exposicoes do Observatorio Pierre Auger e do
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Figura 6.3: Mapa de exposicao em coordenadas equatoriais das exposicoes dos Obser-
vatorios Pierre Auger e Telescope Array somadas, obedecendo uma razao 5:1.

Telescope Array. Localizados em hemisférios distintos do planeta, o primeiro ao sul e
o segundo ao norte, sendo que ambos, somados, sao capazes de cobrir toda a esfera
celeste (figura 6.3). Com isso, as corregoes que visam suprir a falta de informagoes para
determinadas regioes do céu deixam de ser necessarias, impedindo que se perca resolucao
nos coeficientes a;,, & medida que se aumenta o l,,,,, da expansao.

Neste capitulo, como motivacao inicial do trabalho, iremos testar se ao adicionarmos
a exposi¢ao do Telescope Array a exposicao do Observatorio Pierre Auger, conseguimos
melhorar nosso poder de deteccao em relacao a um dipolo somente com a exposicao do
Pierre Auger. Para isso, consideraremos inicialmente o caso ideal em que nao ha nenhuma

diferenca na escala de energia desses dois observatorios.

6.1 Teste de Hipo6tese e Poder de Deteccao

A fim de determinar se a eficiéncia em detectar um dipolo aumenta quando somamos

ao Observatorio Pierre Auger o Telescope Array, é necessario primeiramente levar em
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consideracao os dois tipos de erro em testes de hipoteses [64]:

Erro do tipo I - O erro classificado como Tipo I resume-se a situacao em que
a hipotese nula é rejeitada quando ela é verdadeira. Neste contexto, a hipotese nula
representa uma distribuicao isotropica de eventos. A probabilidade associada a erros do
tipo I, também chamada de significancia do teste, é a probabilidade « de se rejeitar H;s,
quando H,,, é verdadeiro. Este valor deve ser escolhido a priori. Nesta analise foi escolhido
agg = 0,01, o que implica em um indice de confianca de 99%. Em outras palavras, aquilo

que indentificamos como anisotrépico, de fato o serda com 99% de certeza.

Erro do tipo II - Esse erro consiste em aceitar equivocadamente a hipotese nula,
isto é, falhar em rejeita-la, uma vez que ela é falsa. No contexto desse estudo, o erro se d&
em aceitar a hipotese de que os eventos sejam isotropicos quando na realidade nao o sao.
Com base no erro do Tipo II define-se a probabilidade 3 de aceitar a hipo6tese de isotropia
quando o conjunto de eventos é realmente anisotropico. Esta probabilidade é a fracao do
numero de conjuntos de eventos anisotropicos cujo valor estimado encontra-se dentro do
intervalo definido por «, sendo dependente das escolhas de a e H;,,. O poder do teste, 1

- [, consiste na probabilidade de identificar uma anisotropia quando ela de fato existe.

A figura 6.4 mostra um esquema ilustrativo dos erros do Tipo I e Tipo II, além dos
parametros discutidos. Podemos perceber que as duas grandezas a e  sao dependentes,
de modo que a situacao ideal é aquela em que o intervalo determinado pela escolha de «
seja 0 menor possivel a fim de maximizar 1-45.

Simulacoes

Inicialmente simulamos mil céus dipolares cada um com 10 mil eventos de acordo com
a exposicao do Observatorio Pierre Auger, e 12 mil eventos para a combinagdo Pierre
Auger somado ao Telescope Array, sendo 10 mil eventos para o primeiro e 2 mil eventos

para o segundo’.

IEsses valores sdo na verdade aproximacoes dos ntimeros reais de eventos obtidos por ambos os ob-
servatorios para E > 10 EeV.
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Figura 6.4: Esquema ilustrativo representando os erros do tipo I e II no contexto desse
estudo, em que a hipotese nula H;,,, pode ser uma medida do espectro angular de poténcia
proveniente de simulagoes isotropicas C}*°.

Para ambas as simulagoes foram utilizadas as seguintes amplitudes de dipolo: 1%, 5% e
10% e, para cada amplitude, sete diferentes angulos de declinagao: 6 = —90°, —60°, —30°, 0°, 30°, 60°
e 90°. Posteriormente, expandimos em harmonicos esféricos os mapas obtidos e calculamos
os respectivos valores do espectro angular de poténcia para [ = 1, isto é, C; (ver capitulo
5).
Em seguida, calculamos o valor do espectro angular de poténcia C; de mil céus isotropi-
cos simulados (com a mesma exposi¢ao e numero de eventos utilizados anteriormente), a
fim de extrairmos C*°gge;, que é o valor limiar que nos fornece um indice de confianga de
99%, como explicado anteriormente.

Desse modo definimos o poder de deteccao como:

_ N(Cl > 0{5099%)

Ndip,tot

P

(6.4)

em que N(C; > Ci*°g95) ¢ o nimero de simulagoes dipolares cujo C; é maior do que o
valor de C; proveniente das simulagoes isotropicas e Ny, 10t ¢ 0 nimero total de simulagoes
dipolares. A figura 6.5 mostra o resultado das simulagdes para o poder de detec¢ao do
dipolo nos dois cenarios distintos: somente o Observatorio Pierre Auger (representado
pelas linhas sé6lidas no grafico), e este quando somado ao Telescope Array (representado

pelas linhas pontilhadas).
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Figura 6.5: Poder de deteccao em funcao do angulo de declinacao do dipolo. As linhas
pontilhadas representam ambos os experimentos, e a linha sélida apenas o Pierre Auger.
As amplitudes de dipolo sao de 1%, 5% e 10%, representadas pelas cores preto, vermelho

e azul, respectivamente.
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Como era de se esperar, quanto maior ¢ o valor da amplitude do dipolo, maior é o
nosso poder de deteccao, o que pode ser visualizado pelas linhas de diferentes cores. Além
disso, percebemos uma dependéncia, para todas as amplitudes, do poder de deteccao com
relacao ao angulo de declinacao para onde aponta o dipolo, de forma que quanto mais
proximo de § = 0°, pela esquerda ou pela direita, maior o valor do poder de deteccao.
Isto pode ser explicado pelo fato de que o dipolo é um vetor que aponta para a regiao do
céu com um maior numero de eventos, ao mesmo tempo que a direcao diretamente oposta
consiste naquela com menor nimero de eventos. Ainda que, por exemplo, a declinacao
0 = —90° seja uma regiao do céu bem observada pelo Observatério Pierre Auger, a direcao
diametralmente oposta a ela esta bastante fora do “campo de visao"do observatorio, o que
prejudica a deteccao do dipolo pelo fato de que ele tem pouco acesso a informacgao acerca
da regiao de déficit de eventos. Pensando assim, torna-se simples entender o porqué de o
poder de detecgao ser maior quando o valor da declinacao do dipolo aproxima-se de zero.

Com isso, ainda que de maneira aproximada, pois por enquanto nao levamos em conta
as incertezas nas escalas de energia medidas por esses dois experimentos, conseguimos
mostrar que o poder de deteccao aumenta consideravelmente quando usamos os dois ex-
perimentos juntos. Em outras palavras, olhar para todo o céu nos permitiu um maior
poder de deteccao de um padrao dipolar de anisotropia. Isso motiva o desenvolvimento de
um método mais rigoroso para o estudo de anisotropia em larga escala utilizando a combi-
nacao do Observatorio Pierre Auger e Telescope Array. Neste método, tanto as diferencas
nas escalas de energia quanto quaisquer outras incertezas relativas as exposicoes, por

exemplo, serao consideradas, como veremos na se¢ao seguinte.

6.2 Meétodo Iterativo

A principal motivacao em unir os observatorios Pierre Auger e Telescope Array se
da pelo fato de que, juntos, eles fornecem uma visao total do céu. Cada observatorio se

localiza em um hemisfério do planeta, e ainda que as exposi¢oes individuais de cada um
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permita o acesso a somente uma regiao do céu, elas juntas resultam em uma cobertura
total da esfera celeste. Quando se tem uma exposicao incompleta do céu é preciso usar a
matriz K truncada para um valor de [,,,, (ver apéndice A). A resolugao de cada coeficiente
ayn € degradada por um fator 2 & medida que aumentamos o l,,,,. Assim, sao necessarias
algumas hipdteses, como por exemplo assumir que a anisotropia é unicamente dipolar ou
dipolar e quadrupolar [39]. Com a exposi¢do completa do céu nao precisamos da corregao
da matriz K, pois podemos escrever o fluxo real diretamente como o fluxo observado
modulado pela exposigao w, isto é, P =Pops/w, 0 que nos possibilita o acesso a todos
os coeficientes da expansao. Tal juncao permite, portanto, uma medida inequivoca dos
coeficientes multipolares?.

Como ja dito, o fluxo direcional das dire¢des de chegada dos raios cosmicos ®(77) pode

ser escrito como em termos de uma expansao em harmonicos esféricos:

() =D > Yim(i), (6.5)

=0 m=—

Como mencionado anteriormente, a exposicao direcional de cada observatorio fornece o
tempo efetivo integrado de area varrida no céu para o fluxo dada uma determinada direcao.
A priori, a exposicao resultante da combinacdo das exposicoes dos dois experimentos
deveria ser a soma de cada uma individualmente, no entanto, ao se levar em conta as
incertezas relativas, torna-se necessaria a utilizacao de algum fator empirico b que leve
em conta tais incertezas. Este fator b é escolhido de forma a ajustar a exposicao w ayger (77)
do Observatorio Pierre Auger relativamente & exposi¢ao wra(77) do Telescope Array, de

modo que podemos obter a exposicao total:

wy(71;0) = wra(M) + bwauger (77) (6.6)

O fator b ¢, portanto, um parametro adimensional. Embora as técnicas para se obter

20 método foi desenvolvido em um encontro das colaboracoes Pierre Auger e Telescope Array no ano
de 2013, em Bruxelas, Bélgica.
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Figura 6.6: Exposigoes direcionais dos observatorios Pierre Auger e Telescope Array, com
b =1, em funcao da declinacao.

as energias dos eventos pelos observatorios Pierre Auger e Telescope Array sejam bas-
tante parecidas, existem diferencas em como se determinar a energia do evento primario.
Atualmente, as diferengas nas escalas de energia sao de 20% e 14%, respectivamente.
Nesses valores estao embutidas as incertezas na calibracao absoluta dos detectores de flu-
orescéncia, as influéncias da atmosfera, as incertezas na reconstrucao do chuveiro, além

das incertezas no fator de correciao da “energia faltante"3.

A figura 6.6 mostra as exposigoes dos dois observatérios combinadas em fungao do
angulo de declinacao para o caso em que b = 1. A parte destacada em amarelo rep-
resenta a regiao em declinacao que é comum aos dois observatorios, e essencial para o

desenvolvimento do método aqui tratado, como veremos mais a frente.

Cada observatorio naturalmente observa melhor determinadas dire¢oes no céu em

3Esse termo se refere a missing energy, que é a energia que escapa dos detectores devido aos neutrinos
e muaons rapidos.
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detrimento de outras. Esse simples fato implica, a principio, em uma anisotropia natural
desse sistema, que é usualmente corrigida ponderando-se a distribuicao angular observada
pelo inverso da fungdo de exposigao |51]:

dN () 1 dN(@)

aQ  wp(il) dQ (6.7)

dN (7)
o

Como bem discutido em [40], a distribui¢do angular média ( ) pode ser identifi-
cada com o fluxo direcional ®(77), o que implica que podemos escrever o coeficiente ayy,

reconstruido a partir da expansao do fluxo como:

A

- AN@) . _ZN Yoy (77)
alm_/mdg dS2 V() = — wp(1i;)
=1

(6.8)

Um ponto crucial na determinacao do fator b, bem como dos coeficientes da expansao,
se d4 pela existéncia da regido de superposicao? entre as exposicoes dos dois experimentos
(figura 6.6). Nessa regido o fluxo medido deve ser necessariamente o mesmo para os dois
observatorios, uma vez que ele constitui uma grandeza fisica intrinseca, que independe do
instrumento que o mede. Sendo assim, o ntimero de eventos dos dois experimentos para

essa regiao de superposicao das duas exposicoes pode ser escrito como:

AN, — / QD7) (s + b uger (7)), (6.9)
AQ

Nessa banda de superposicao, a razao entre os eventos dos observatérios Pierre Auger

e Telescope Array pode ser escrita como:

A-]\]Auger —b fAQ ds2 q)(ﬁ)wAuger(ﬁ)
ANTA fAQ ds? @(ﬁ)wTA(ﬁ)

(6.10)

Na equacao 6.10 temos duas grandezas desconhecidas, o fluxo ®(77) e o fator b, que

precisamos encontrar a fim de calcular os coeficientes a;,,. Como hipétese inicial, podemos

4Nao parece haver uma restrigdo quanto ao tamanho da regido de superposicio escolhida [40]. Neste
trabalho escolhemos tal regido como a maxima, contida entre —15° < § < 25°.
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assumir o fluxo como sendo constante na banda, o que nos permitird ter uma primeira

estimativa para o fator b:

(6.11)

B(O) _ A]\/vAuger fAQ aQ wr A (ﬁ)
ANTA [pq B2 Wauger (7)

Conhecendo este primeiro valor para o fator b, podemos fazer uma primeira estimativa
para o fluxo utilizando a equacao 6.6:
dN () 1 dN(7)

— 12
i o) do (6.12)

Agora que temos uma estimativa de ®(77), podemos utiliza-lo na equacgao 6.10 para
determinar o valor de b, em vez de considerar ®(7) constante, como fizemos em 6.11.
Com isso, fazemos uma nova iteracao, em que esse processo pode ser repetido k vezes até
que consigamos valores auto-consistentes para o fluxo e para a exposicdo total. Assim,

temos uma forma geral para determinar o valor de b, que, na pratica, se estabiliza em

k=4

plk+1) — AN puger fnq d22W wTA(?:) (6.13)
n

n ANTA fAQ dQ) (I)(k) wAuger( )
Dispondo do valor de b estabilizado, conseguimos o valor real para o fluxo, o que nos
permite expandi-lo a fim de obter os coeficientes a;,,, como mostrado na equagao 6.8. Na

pratica, obtivemos tais valores através da expansao do mapa do fluxo de eventos utilizando

o Healpix|71].

6.2.1 Reconstrucao dos coeficientes a;,,

Para se testar a funcionalidade do método iterativo, podemos fazé-lo por meio de
simulacoes de Monte Carlo, onde iremos reconstruir os coeficientes a;,, de interesse, isto
é, para [l = 1 e [ = 2. Nessas simulacoes, o angulo zenital maximo utilizado 6,,,, foi de

60° para o Observatorio Pierre Auger, e 55° para o Telescope Array. A regiao escolhida
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da superposicao das exposicoes dos dois experimentos foi de [—152,25°] em declinacao, e

a razao entre as exposicoes totais:

b w;i;‘(ffr 31440 kEm?.sr.ano

— 6.14
wra, 6040 km?2.sr.ano ( )

Foram simulados dois cenarios distintos, o primeiro com uma distribuicao isotropica
de eventos, e o segundo com uma distribui¢ao anisotrépica. Tanto para o primeiro quanto
para o segundo caso, o nimero de eventos utilizados foi o mesmo, sendo 2130 eventos
distribuidos de acordo com a exposicao do Telescope Array, e 2130 x b eventos distribuidos
de acordo com a exposi¢ao do Observatorio Pierre Auger. No cenério em que os eventos
simulados obedeciam um padrao anisotrépico, utilizamos um fluxo composto por uma
componente dipolar e quadrupolar ®(7) = agYpo + 0.1Y10(77) + 0.1Y5 (7).

A figura 6.7 mostra os histogramas com os valores reconstruidos dos coeficientes a4
e ag, reespectivamente, ambos para o primeiro cenério, com a distribui¢ao isotrépica
de eventos. Ja a figura 6.8 mostra os histogramas com os valores reconstruidos dos co-
eficientes a9 e asp para o caso de uma distribuicao anisotrépica, com as componentes
dipolares e quadrupolares para o fluxo. Nos dois casos os valores reconstruidos dos coefi-
cientes sao compativeis, dentro do erro, com os valores esperados (0 para o caso isotropico
e 0.1 para o caso anisotropico).

Com isso, constatamos que o Método Iterativo funciona bem, e, portanto, podemos

utilizé-lo em nossa anélise.

6.2.2 Determinagao do Poder de Deteccao

A fim de determinar quao bem o método é capaz de reconstruir uma certa amplitude
de dipolo, a uma dada declinacao, calculamos o poder de deteccao do método, da mesma
forma que foi feito na secao 6.1. Para isso foi simulado um conjunto de 200 céus, cada um
com 2130 eventos distribuidos de acordo com a exposicao do Telescope Array, e 2130 x b

eventos distribuidos de acordo com a exposicao do Observatoério Pierre Auger. Para cada
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Figura 6.7: Reconstrucao dos coeficientes a; o e asp para o caso de uma distribuicao
isotropica de eventos.
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Figura 6.8: Reconstrucao dos coeficientes a; o e ago para o caso de uma distribuicao
isotropica de eventos.

conjunto de 200 céus, utilizamos 13 valores de amplitude r de dipolo: 0.02, 0.03, 0.04,
0.05, 0.06, 0.07, 0.08, 0.09, 0.1, 0.11, 0.12, 0.13 e 0.14, e para cada valor de amplitude,

utilizamos trés diferentes angulos de declinacao 9, sendo eles 0°,30° e 60°.

Em um segundo passo, simulamos 1000 céus com o mesmo nimero de eventos men-
cionado anteriormente, porém distribuidos isotropicamente, o que nos permitiu determinar
um valor limiar ré%‘é% para a amplitude correspondente a um indice de confianca de 99%.

Com isso, podemos definir o nosso poder de deteccao, de maneira analoga a equacao 6.1,

comao:
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Figura 6.9: Poder de deteccao de um dipolo em funcao de trés diferentes angulos de de-
clinacao, 0%, 30° e 60°, representados pelas cores azul, vermelho e verde, respectivamente.

N(r > rogy)

pP= , (6.15)

Naip.tot
sendo N(r > 7‘359‘%) o nimero de amplitudes reconstruidas das simulacoes dipolares, cujo
valor excede aquele obtido pelo conjunto de simulacoes isotropicas, e Ngpor 0 nimero
total de simulacoes. A partir desses resultados, construimos o grafico da figura 6.9, em
que ¢ possivel ver como o poder de deteccao cresce em funcao da amplitude do dipolo

para os trés diferentes angulos de declinacao: 0°,30° e 60°.

6.3 Analise dos Dados

O conjunto de dados do Observatorio Pierre Auger utilizado nesse estudo consiste
nos eventos registrados até o dia 31 de dezembro de 2012, cujo angulo zenital maximo
vale 60°. A reconstrucao da energia, assim como a reconstrucao angular, sao otimizadas
através da condicao de que os seis tanques de radiacao Cherenkov vizinhos ao tanque

cujo sinal foi o mais forte, foram ativados no tempo em que cada evento foi detectado
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[65]. Baseado nessa condigdo, a resolua¢ao angular ¢ de ~ 1° [66], enquanto a resolucgao
na energia acima de 10 EeV equivale a 10% [67] com uma incerteza sisteméatica no valor
absoluto da escala de energia de 14% |68|. A eficiéncia completa do SD é alcancada acima,
de 3 EeV [65]. Com uma exposigao total de 31440 km? sr ano, o niimero total de eventos

acima de 10 EeV para o Observatorio Pierre Auger é de 8259.

O conjunto de dados selecionado proveniente do Telescope Array consiste nos eventos
registrados até o dia 3 de margo de 2013, cujo angulo zenital méximo corresponde a
55°. Para ser selecionado, cada evento deve ser detectado por pelo menos 5 detectores
cintiladores, sendo que o detector que registra o sinal mais forte deve estar cercado por 4
detectores em funcionamento. A incerteza angular estimada no ajuste do tempo deve ser
menor que 5°, e a fracao da incerteza estimada no tamanho do chuveiro deve ser menor
que 25%. Baseado nesses critérios, o SD do Telescope Array opera com eficiéncia maxima
para energias superiores a ~ 8 EeV. A resolu¢do na energia é melhor que 20% acima
de 10 EeV com uma incerteza sistemética na escala de energia absoluta de 22% [69]. A
exposicao total é de 6040 km? sr ano, para um nimero total de eventos acima de 10 EeV

correspondente a 2130.

A anélise descrita nessa secao é baseada nos conjuntos de dados de ambos os obser-
vatorios, com energias aproximadamente superiores a 10 EeV em termos da energia do
Telescope Array. Com esse valor, pode-se determinar a energia limiar correspondente ao
Observatorio Pierre Auger, de modo a garantir a mesma intensidade nos dois experimen-
tos. Tal feito resulta, portanto, em um total de 2130 eventos provenientes do Telescope
Array acima de 10 EeV, e 11087 eventos acima de 8,5 EeV registrados pelo Observatorio
Pierre Auger. Com isso, através do método apresentado na se¢ao 6.2 além das equagoes
desenvolvidas nas segoes 5.2.1 e 5.2.2 do capitulo 5, somos capazes de estimar os coefi-
cientes multipolares e realizar uma busca por anisotropias que se beneficia do fato de toda
a esfera celeste ser utilizada. Dessa forma, reconstruimos as amplitudes do vetor de dipolo

e do tensor de quadrupolo, bem como os angulos de declinacao e ascensao reta para cada
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Tabela 6.1: Amplitudes e angulos do vetor de dipolo e tensor de quadrupolo obtidos neste
trabalho.

amplitude[%] | 4[] | o]

r 42+18 [-3+34]| 93+£28

qr | 68£21 | 7£38 |58+ 100
q- | -56+20 |56+ 38| 152+ 77

Qo | -1L,1+16 |32+£38]318=+68

um, como mostrado na tabela 6.1. As incertezas nesses valores foram calculadas através
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Figura 6.10: Reconstrugdo da amplitude de dipolo (superior a esquerda), declina¢do do
dipolo (superior & direita) e asensdo reta do dipolo (abaixo) através de 1000 simulagoes
de Monte Carlo, onde pode-se obter o RMS das distribuicoes e determinar os erros nas
reconstrucoes desses parametros.

do desvio padrao (RMS), obtido por meio das simulagoes de Monte Carlo, como mostram

os histogramas da figura 6.10 para simulagos de um dipolo.
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Figura 6.11: Amplitudes medidas para o vetor de dipolo (esquerda) e para o tensor de
quadrupolo (direita), ambas com as respectivas distribui¢oes esperadas para flutuacoes
estatisticas provenientes da isotropia. Figura adaptada de [5].

As distribuicdes das amplitudes obtidas a partir de flutuacoes estatisticas de conjuntos
isotropicos de dados sao mostradas na figura 6.11. As flechas indicam os valores medidos
neste trabalho, que estao claramente dentro das regioes de amplitudes esperadas em caso

de isotropia.

Podemos comparar a esse resultado aquele obtido em 2013 pela colaboracao Pierre
Auger [22], em que se detectou, para energias superiores a 8 EeV, um sinal identificando
uma possivel anisotropia dipolar, como foi mostrado na figura 2.10, da secao 2.4. Contudo,
devemos considerar algumas diferencas fundamentais entre as anélises descritas neste

trabalho e naquele publicado em [22].

Nesta analise, diferentemente dos trabalhos anteriores publicados, os coeficientes da
expansao multipolar foram obtidos por meio da expansao do fluxo de raios cosmicos uti-
lizando toda a esfera celeste. Isso implica numa valiosa vantagem em detrimento de tudo
que ja havia sido feito até entao no estudo de anisotropias em larga escala, uma vez que
os coeficientes a;,, aqui calculados sao isentos de contaminacao decorrente de suposicoes

acerca do fluxo medido. Tais suposicoes, inevitaveis aos cenérios onde se tem cober-
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tura parcial da esfera celeste, impoem limitacoes nas resolucoes destes coeficientes. Dessa
forma, a amplitude medida para o dipolo através do método descrito neste capitulo fornece
uma medida pura do dipolo. Além disso, os conjuntos de dados utilizados nesta analise
resultam em um nimero significativamente maior de eventos do que aquele utilizado an-
teriormente, nos permitindo uma medida mais precisa dos parametros que descrevem a
anisotropia dipolar.

A fim de se visualizar o resultado da expansao multipolar, um mapa em coordenadas
galaticas do fluxo de eventos foi construido em unidades de km~=2 ano~!, como é possivel
ver na imagem superior da figura 6.12. A expansao é truncada em [ = 4, assim podemos
ver os momentos de dipolo e quadrupolo do fluxo anisotrépico. Na imagem inferior esta
o mapa de significancia de Li-Ma, que nos permite identificar se os excessos e déficits sao
estatisticamente relevantes ou nao. A significincia de Li-Ma pode ser calculada através

da expressao:

(1 + a)Nobs In (1 + a)Neﬂﬁp 2
a(Nobs + Nexp) “p NObS + Nexp

SLi—]Wa - \/5 Nobs In (616)

sendo Ny, 0 nimero de eventos observados dentro do bin, N.,, o ntimero esperado e « a
razao entre o nimero esperado de eventos na regiao angular de interesse e o nimero total
de eventos na faixa de energia em questao [30].

A figura 6.13 mostra a distribuicdo das significancias de Li-Ma. No caso em que os
dados sao compativeis com a isotropia, a distribuicao das significancias deve seguir uma
gaussiana centrada em zero com ¢ = 1, como ¢ indicado pela linha vermelha da figura.
Dessa forma a figura 6.13 confirma o resultado mostrado na figura 6.11, onde nenhum

desvio significativo da isotropia foi encontrado.

6.4 Teste de consisténcia dos dados

Os “tempos mortos” do detector modulam a exposicao direcional de cada experi-

mento em tempo sideral e, consequentemente, em ascensao reta. No entanto, ao se levar
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Figura 6.12: Acima: mapa do céu em coordenadas galdticas em unidades km~2 ano~!,

com a expansao multipolar truncada em [—4. Abaixo: Mapa em coordenadas galaticas
da significancia de Li-Ma, suavizado em 15 graus. Ambos os mapas foram construidos
utilizando-se a projecao Mollweide.

em conta os anos de coleta de dados, considera-se que as nao-uniformidades relativas
as exposi¢oes wry do Telescope Array e wayger do Observatério Pierre Auger sejam de-
spreziveis, uma vez que podem ser observadas somente em escalas muito pequenas, que
nao somos ainda capazes de observar devido a estatistica limitada de eventos acima de 4
EeV [40]. Dessa forma, neste trabalho desprezamos essas nao-uniformidades de modo a

considerar as exposicoes como dependentes apenas da declinacao.

Para testar se realmente nao ha dependéncia em ascensao reta por parte dos da-
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Figura 6.13: Distribuicao das significancias de Li-Ma. A linha pontilhada vermelha rep-
resenta o comportamento esperado para o caso de isotropia.

dos, subdividimos a regiao de superposicao entre os dois experimentos, que foi anterior-
mente utilizada como aquela compreendida entre —15° < § < 25°, em sub-regioes dividas
também em ascensao reta, de modo que nos possibilita verificar qualquer dependéncia
que nao seja em declinacao. Para isso, refizemos a andlise para cada sub-regiao, con-
sistindo em cinco diferentes “janelas de RA", sendo elas: ®&; = [0°,72°], &y = [72°,1447],

®; = [144°,216°), &4 = [216°,277°] e D5 = [288°, 3607).

Em seguida, através da simulagao de 300 céus utilizando, cada um, 1800 eventos
simulados de acordo com a exposicao do Telescope Array, e 1800 x b eventos simulados de
acordo com a exposicao do Observatorio Pierre Auger, isto é, 9369 eventos, reconstruimos
o valor de b em func¢do de cada janela de RA (figura 6.14), e comparamos com o valor
de b obtido através da simulacao de 300 céus em que se considerou toda a regiao de

superposigao cortada somente em declina¢ao (figura 6.15), onde encontramos b ~ 6.

A figura 6.14 mostra o grafico com os valores de b obtidos para cada janela de RA,

que podem ser comparados ao valor esperado de b para toda a banda de declinacao, como
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mostrado no histograma da figura 6.15.

Em um segundo momento, refizemos este grafico utilizando os conjuntos de dados reais
do Observatorio Pierre Auger e Telescope Array (como descrito na se¢ao 6.3), ou seja, 2130
eventos acima de 10 EeV provenientes do Telescope Array e 11087 eventos do Observatorio
Pierre Auger com a energia correspondente sendo superior a 8,5 EeV. O grafico resultante
pode ser visto na figura 6.16. Os erros calculados nesta analise utilizando os dados foram
obtidos por meio dos desvios padrao resultantes das valores de b simulados.

Ao analisarmos o valor de b para cada janela de RA utilizando os resultados obtidos
através das simulacoes de Monte Carlo, observamos que nao existem diferencas significa-
tivas, considerando os erros medidos, entre os valores encontrados para cada janela de RA
e o valor referente a toda a regiao de declinagao.

A mesma conclusao pode ser feita ao se comparar os valores encontrados utilizando
os conjuntos reais de dados. Para toda a banda comum de declinacao, o valor de b
encontrado foi proximo de 7, sendo que os valores medidos para cada sub-regiao cortada
em ascensao reta, dentro da barra de erro, oscila em torno deste valor esperado, como
mostra a figura 6.16. Tais resultados, consequentemente, nos levam a concluir que os

dados nao apresentam dependéncia em ascensao reta.
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Figura 6.14: Fator b calculado para cada janela de RA através de simulagdes de Monte
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Capitulo 7

Conclusoes

Neste trabalho, apresentamos um mapa completo na esfera celeste combinando os dados
obtidos pelos observatorios Pierre Auger e Telescope Array. Através da regiao no céu
comumn aos dois experimentos, desenvolvemos um método em que foi possivel ponderar as
incertezas sisteméaticas relativas as exposi¢oes bem como as escalas de energia de cada um.
Por meio desse método, pudemos ainda utilizar a analise multipolar a fim de caracterizar
o mapa do fluxo das direcoes de chegada dos raios cdésmicos de ultra-alta energia.

Pela primeira vez, os parametros obtidos para a reconstrucao dos padroes dipolares
e quadrupolares de anisotropia nao dependem de nenhuma suposicao acerca do fluxo
medido, o que se deve ao fato de possuirmos uma cobertura total da esfera celeste. En-
tretanto, no caso em que se tem acesso somente a uma cobertura parcial do céu, um
estudo similar pode ser realizado nessa escala de energia, mas nao ¢ possivel medir uma
componente pura de dipolo, como foi realizado neste estudo. Tal fato corrobora a ideia
de que as medicoes acerca do vetor de dipolo e tensor de quadrupolo, obtidas por meio
do método iterativo que foi aqui apresentado, sao substancialmente mais precisas.

Medidas obtidas em um trabalho publicado em 2013 pela colaboragao Pierre Auger
[22], em que através da cobertura parcial da esfera celeste estimou-se as anisotropias em
ascensao reta e declinacao, os valores encontrados para o vetor de dipolo a energias in-
feiores a 8 EeV indicaram nao haver desvios em relacao a isotropia. No entanto, para

energias superiores a 8 EeV, um possivel sinal de anisotropia foi identificado. Em com-
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paracao a esse resultado, as medidas do vetor de dipolo obtidas neste estudo, por meio
de uma estatistica maior de eventos e cujo valor de amplitude inferido resulta dos coe-
ficientes de expansao multipolar isentos de contaminacao por termos de ordem superior,
constatou-se que valor da amplitude de dipolo esta dentro do esperado para uma con-
figuragio isotropica de eventos (figura 6.11). Além disso, a sensibilidade na medida da
amplitude de quadrupolo é a melhor ja obtida, o que se deve, também, & cobertura total
da esfera celeste.

O método de anélise conjunta desenvolvido neste estudo pode ser aplicado em quais-
quer conjuntos de dados provenientes de observatorios que apresentem uma regiao comum
em declinacao em suas respectivas exposicoes direcionais, podendo ser aplicado em qual-
quer faixa de energia em que a eficiéncia nao é saturada. No futuro, portanto, serd
possivel fazer uma caracterizacao completa das anisotropias nas direcoes de chegada dos
raios cosmicos para energias inferiores a 1 EeV, com uma estatistica maior de eventos dos
observatorios Pierre Auger e Telescope Array.

Por fim, vale destacar a importancia da analise conjunta dos dois maiores observatorios
de raios cosmicos de altissimas energias do mundo, onde se somou esforcos entre cientistas
das duas colaboracoes em diversos paises, o que é extremamente importante do ponto de
vista cientifico e politico, uma vez que, além de propiciar importantes resultados no estudo
dos raios cosmicos de energia ultra-alta, favorece um estreitamento nas relacoes dessas

grandes colaboragoes.
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Apéndice A

Coeficientes de expansao para uma
cobertura parcial do céu

Quando a funcao que desejamos expandir afim de obter os coeficientes a;,, nao
é uniforme em toda a esfera celeste [59, 22, 70|, os coeficientes obtidos sdo na verdade
pseudo-coeficientes chamados aqui de b,,, que dependem nao apenas da funcao de dis-

tribuicao angular, mas também da fungao exposi¢ao w(7i) (regido observada no céu):

b = /A () D7) Vin () (A1)

Tal coeficiente esta relacionado ao a;, através de uma convolugao (matriz de con-

volugdo [K]5™) de onde obtemos:

lm

Z Z l;n / Qprm! (AQ)

>0 m/=—U'

Desta forma, podemos calcular os coeficientes a;,, através da relacao:

lmaz

Z Z lmaz ll / l/m/, (A3)

=0 m/==U
onde o traco indica o valor estimado da grandeza e K. :nlam el <4 representam a inversao

da matriz de convolucao K truncada a um [,,,;.
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A.0.1 Matriz [K]}™

A matriz de convolucao é definida como:

(Ko = Kt = Wiy / At Yy, (78) Yy () Vg (77), (A.4)
l3mg
onde:
/dﬁ Yzlml (ﬁ) Yz;mz (ﬁ) Yz3m3 (ﬁ) _ (_1)m2 \/(211+1)(2lZ:1)(213+1)

Iy 1y I3
Iy Iy I3
X 00 0 mp Mo Mg
(A.5)
Como podemos ver em [59] , temos m; = my e, além disso, os coeficientes de wigner

3j tem como propriedade s6 serem nao-nulos quando m; + mq +mg = 0. Sendo assim, s6

teremos contribuicao para o somatoério de mg = 0, portanto:

[K]ﬁiﬁé _ Z wigo (—1)™2 \/(2l1+1)(2lz;-1)(2l3+1)
I3

ll 12 lg ll 12 l3
% ( 0 0 O ) < my —mg O ) (A.6)
A.0.2 Matriz [K]| para m=0

Note que, de acordo com a equacao A.2, temos que para [ = 0:

00 1-1 10 11 2—-2
boo = Koy ago + Koy~ a1-1 + Kyg a0 + Koy ar1 + Kjy “az—o

+K30_1 ao_1 + Kgg 920 + Kgg 921 + Kgg 929 =+ ... (A?)

Porém, como observado anteriormente, os termos para m’ # m se anulam, logo:
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bgo = Kgg Qoo + Kég aip + Kg(()) Qoo + Kg([)) aso + ... (AS)

Da mesma forma teremos para [ = 1:

00 1-1 10 11 2—-2
bip = K10 apo + K10 a1+ KlO ai + KlO a; + KIO A2

+K120_1a2_1+K128G2O+K125a21+K12§a22+... (Ag)

Assim como antes, os termos para m’ # m se anulam, logo:

b10:K?8a00+K118(110+K1286L20+nga30+... (AlO)

Dessa forma, notando a estrutura dos somatorios que nos fornecem os termos de cada
. . ! !
coeficiente by,,, podemos formar a matriz [K ]fnT quadrada de [,,4 X l;nes- Para os termos

de dipolo (lyee = 1), podemos organizar nossos calculos em termos de matrizes:

boo . K88 K&? Qoo

Sendo assim, para obtermos o valor dos coeficientes de multipolo a;,, devemos apenas

U'm/

inverter a matriz K1, e multiplica-la pelo vetor de by,,.

A.0.3 Matriz [K] para m=1 e m=-1

Da mesma forma como feito anteriormente e aplicando as mesmas propriedades, temos

que:

_ 700 1-1 10 11 2-2
bi = K3y ago + Ky~ a1-1 + Ky a0 + Kqy an + Ki7 " az—»

+K11;1 ao_1 + K%? oo + K1211 o1 + K1212 a99 + ... (A12)
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bll = Kllll a1 + K1211 ao1 + Kil311 asiy + ... (A13)

Sendo assim, para os termos de dipolo (I = 1) teremos uma equacao simples onde a

matriz [K] serd apenas um niimero:

b = Kij an (A.14)

De onde podemos obter @, invertendo a equacao anterior.
Para o caso de m = —1, ou seja, de a;_1, podemos usar a propriedade dos coeficientes

de multipolo, que nos diz que:

a—m = (—=1)"aj,, (A.15)

Logo, a1-1 = —1 x aj;.

Desta forma estimamos o valor de a;,, como sendo:

ma:E

Z Z KT by (A.16)

=0 m'=-U

ou ainda podemos escrever matricialmente como:

@] = [Ki,,,,] - [bm] (A17)
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