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Resumo

Raios cosmicos de ultra-alta energia (E > 10'® ¢V) sao detetados tanto no Observa-
torio Pierre Auger, situado no hemisfério sul, quanto no Experimento Telescopio Array,
no hemisfério norte. As dire¢bes de chegada dos raios cosmicos e sua distribuicao na
esfera celeste fornecem informagoes relevantes para se estabelecer a origem, a composi¢ao
quimica, os mecanismos de producao nas fontes destas particulas. O Observatorio Pierre
Auger nao observa nenhum desvio significativo da isotropia no céu do sul acima de 40
EeV, enquanto no céu do norte o Telescopio Array observa um excesso acima de 57 EeV
com uma significAncia estatistica de 3.4 sigma. Devido as diferentes analises elaboradas
nos dois experimentos os resultados obtidos nao sao simples de serem comparados. Nesta
tese sao estudadas as distribuigoes das direcoes de chegada dos raios coésmicos detetadas
por cada experimento por meio dos mesmos métodos estatisticos. A amostra utilizada é
composta dos dados de mais alta energia publicados pelas duas colaborac¢oes sem que ne-
nhuma corregao para as escalas de energia seja aplicada. Mostramos neste trabalho que a
probabilidade de que a distribuicao das dire¢oes de chegada medida pelo Telescope Array
seja originada de uma distribui¢ao isotropica é significativamente menor do que para o
céu do sul. No entanto, com os métodos estatisticos utilizados aqui, os dados nao indicam
um desvio estatisticamente significativo da isotropia no hemisfério norte. Como os dois
experimentos observam uma regiao comum no céu, estudamos também a correlagao entre

as duas distribui¢oes. Nao observamos nenhuma correlacao significativa entre elas.

Palavras-chave: Raios cosmicos, Observatorio Pierre Auger, Experimento Telescopio

Array, estudo das distribuicoes das direcoes de chegada.
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Abstract

Cosmic rays of ultra high energy (E > 10 eV) are detected by the Pierre Auger
Observatory in the southern hemisphere and by the Telescope Array Experiment in the
northern one. The arrivals directions distribution of these particles on the celestial sphere
provides relevant informations to investigate the origin, the chemical composition and the
production mechanisms of these particles. The Pierre Auger Observatory does not observe
any significant deviations from the isotropic expectation in the southern sky above 40 EeV
(1 EeV = 10" eV), in the northern sky Telescope Array observes an excess above 57 EeV
with a one-tail significance of 3.4 sigma. Due to the different analysis techniques used
by each collaboration and due to the energy scale differences between Auger and TA the
above results are difficult to be compared. In this thesis the arrival directions distribution
observed by each experiment are studied using the same statistical methods. The sample
is composed of the highest energy data published by two collaborations without any
correction for the energy scales is applied. Showed here that the probability that the
distribution of the arrival directions measured by Telescope Array is originated from an
isotropic distribution is significantly less than for the southern sky. However, with the
statistical methods used here, the data do not indicate a statistically significant deviation
from isotropy in the northern hemisphere. As the two experiments observe a common
region in the sky, we also studied the correlation between the two distributions. We did

not observe any significant correlation between them.

Keywords: Cosmic rays, the Pierre Auger Observatory, Telescope Array Experiment,

studies of the arrivals directions distribution.
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Introducao

As fontes dos raios cosmicos de ultra alta energia (UHECR) ainda nao sao identifi-
cadas apesar da intensa atividade experimental nesta drea. Os UHECRs com energias
acima de alguns EeV tem provavelmente origem em fontes extra-galacticas, provavelmente
acelerados pelos nucleos de galaxias ativas [1]. Acima de ~ 40 EeV prediz-se que o fluxo
dos raios cosmicos seja fortemente suprimido pelo chamado efeito GZK devido as perdas
de energia em sua interacao com os fotons da radiacdo cosmica de fundo (CMB)|[2][3]. A
perda de energia limita as possiveis fontes de UHECRs dentro do universo local a distan-
cias menores do que ~ 100 Mpc para prétons e ntcleos de ferro e a ~ 20 Mpc para ntcleos
intermediarios [4]. Até ~ 200 Mpc a distribui¢do de matéria apresenta estruturas que po-
dem ser fontes locais dos raios césmicos. Acima da energia de supressao de GZK espera-se
que os raios cosmicos - mesmo desviados pelos campos magnéticos extragalacticos e ga-
lactico - tenham rigidez suficiente para preservar em algum nivel a inomogeneidade das
fontes [5]. Portanto espera-se encontrar distribuigoes anisotropicas na diregao de chegada

dos raios césmicos.

Durante meu mestrado fiz pesquisa nas distribuicoes de chegada dos UHECRs detec-
tados por dois observatorios, o Observatorio Pierre Auger (referido de forma abreviada
como Auger) na Argentina e o Telescope Array Experiment (TA) nos EUA, que séo os
dois maiores observatorios de UHECRs que operam atualmente. Cada um desses experi-
mentos observa partes diferentes da esfera celeste, sendo que o Auger observa uma porcao
maior do hemisfério sul e o TA uma porcao maior do hemisfério norte. Medigoes precisas

do espectro de energia foram realizadas pelo Auger [6] e pelo TA [7]. Por meio destas
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medicoes observou-se a supressao no espectro de energia em torno de £ = 5 x 109 eV
¢ compativel com o efeito GZK [2|[3]. No entanto, esta observagdo nao é suficiente para
concluir que a supressao no fluxo do UHECRS seja devida aos efeitos de propagacao, pois
um efeito semelhante pode ser atribuido & energia maxima alcancavel pelas fontes astro-
fisicas. Informagoes adicionais podem ser obtidas a partir dos estudos da distribuicao
das direcoes de chegada no céu. No hemisfério sul, o Auger nao observou nenhum desvio
significativo em relacao ao que se espera de uma distribuigao isotropica acima de 40 EeV,
apesar do grande conjunto de dados coletados até agora [5]. O principal resultado ¢ a
auséncia de uma anisotropia significativa em escalas angulares pequenas e intermediarias.
O TA observou a presenga de um aglomerado de eventos localizados em torno de (« , 0) =
(146.7°, 43.2°) ! num raio angular de 20° perto do super plano galactico. A significancia
estatistica do excesso ap6s o procedimento de penalizagao é 3.7 x 107* [8]. Em uma atua-
lizagao recente nesta anélise, a significancia estatistica do sinal ndo aumentou [9]. Devido
as diferentes anélises elaboradas por cada colaboragao, os resultados acima sao dificeis de
serem comparados. Na andlise do TA o limiar de energia é fixado a priori para remover
um parametro na varredura do espaco de fase. Além disso, o raio angular de 20° é fixado
na analise e apenas cinco janelas circulares tém sido usados na penalizacao. Ou seja, a
significancia estatistica atribuida a este aglomerado é controvertida. Nesta tese, se estuda
a distribuicao das direcoes de chegada no céu do norte e do sul por meio dos mesmos
métodos estatisticos e utilizando-se as mesmas hipdteses para os dois conjuntos de dados.
Foram utilizados apenas os dados publicados nas mais altas energias por cada colabora-
¢ao. Estudamos também a correlacao entre as duas distribuicoes de chegada aproveitando
0 céu comum coberto por ambos os observatorios, Auger e TA observam dois hemisférios
celestes diferentes, no entanto, o céu na regiao de declinagao —15° < § < 45° é coberto
por ambos os experimentos. Os raios césmicos observados nesta regiao do céu devem

sofrer os mesmos desvios pelos campos magnéticos galacticos e extragalacticos. Portanto,

la: ascensdo recta, §: declinacio
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¢é razoével esperar que nesta regiao do céu as duas distribui¢oes de chegada tenham algum
nivel de correlagao.

Os resultados apresentados nesta tese foram publicados como uma nota interna do
Observatorio Pierre Auger 2.

No Capitulo 1 apresentamos um resumo da fisica dos raios cosmicos, possiveis fontes,
mecanismos de aceleracao, propagagao e detecgao dos UHECRs. No capitulo 2 sao descri-
tos os detetores do Observatorio Auger, o modo de registrar e reconstruir as caracteristicas
do raio coésmico primario. No Capitulo 3, de forma similar sao descritas as caracteristicas
do TA. No Capitulo 4 os métodos estatisticos usados no estudo das dire¢oes de chegada
dos UHECRs sao explicitados. No capitulo 5 sao apresentados as analises e os resultados.

E, finalmente, no capitulo 6 oferecemos nossas conclusoes e perspectivas.

2A comparison of the ultra high energy cosmic ray arrival directions distributions between the
southern and northern hemisphere, R.M. de Almeida, J.R.T. de Mello Neto, U. Giaccari and C. Soncco,
GAP2016 026, Nota interna do Observatorio Pierre Auger, 2016.



Capitulo 1

Fisica de raios coésmicos

Os raios cosmicos sao particulas carregadas e niicleos atomicos, que chegam na parte
superior da atmosfera da Terra (raios cosmicos priméarios) vindo de todas as diregoes e
com energias de 10° eV até 10%° eV. Na figura 1.1 mostra-se o espectro dos raios cosmicos
priméarios (fluxo em fungao da energia). O fluxo de raios cosmicos é descrito por uma lei
de poténcia, diminui quando a energia aumenta, e tem trés mudancas muito visiveis: o
joelho (Knee) a ~ 3 x 10'° eV, o tornozelo (Ankle) em torno de ~ 3 x 10'® ¢V e a regiao
do corte acima de ~ 3 x 10" eV. Os raios césmicos com energia acima de ~ 10*® ¢V sao
chamados de raios cosmicos ultra-alta energéticos (UHECR, da sigla em inglés).

Neste capitulo serao descritas as possiveis fontes dos raios cosmicos, propagacao e

perda de energia, distribuicao da direcao de chegada dos raios césmicos.

1.1 Origem dos raios cosmicos de ultra-alta energia

Este, naturalmente, ¢ um dos mistérios dos raios césmicos de ultra-alta energia: de onde
é que eles vém? Existem duas categorias de possiveis explicagoes sobre a sua origem, que

sao os modelos Bottom-Up e Top-Down.

1.1.1 Modelos Top-Down

Varias teorias nao tradicionais foram propostas para tentar explicar a origem das particu-

las ultra-energéticas, nestes modelos os UHECRs nao sao acelerados por fontes astrofisi-
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Figura 1.1: O espectro de raios cosmicos medido por varios experimentos [10].

cas, mas sim gerados diretamente pelo decaimento ou aniquilacao de particulas exoéticas.
A partir desses processos uma particula de ultra-alta energia é gerada. Possiveis can-
didatos seriam as particulas exoticas como por exemplo defeitos topoldgicos, particulas
nao-térmicas reliquias do Big Bang como o wimpzillas [11]. Essas particulas poderiam
ser super-massivas (10'® — 10%* eV). Se o modelo Top-down for o adequado, entdo nao é
necessario que os raios coésmicos venham de fontes fixas; deve-se olhar para uma isotropia
de fontes ou uma concentracao de eventos de regioes consideradas como tendo um excesso
destas particulas, tais como o centro da Galaxia. Os Modelos Top-Down preveem uma
fracao alta de fotons no fluxo de UHECRSs apés o decaimento dessas particulas exoticas,
assim, os parametros destas teorias podem ser vinculados medindo o limite no fluxo de

fotons e neutrinos. A figura 1.2 apresenta o limite superior no fluxo de fétons obtido no
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Figura 1.2: Limites superiores no fluxo de fétons derivado usando a analise hibrida (setas
vermelhas) e os dados SD (setas pretas). As regides sombreadas correspondem a previsoes
GZK para fotons primérios enquanto que as linhas sao para modelos ex6ticos

fluxo integrado de raios césmicos obtido do varios experimentos. Esses resultados mos-

tram que alguns modelos Top-Down nao podem mais ser considerados como possiveis

cenérios para producao de UHECRs [12].

1.1.2 Modelos bottom-up

Estes modelos exigem que a particula carregada seja acelerada por um objeto astronémico.
A particula pode ser acelerada por um campo elétrico criado por rotagdo de um campo
magnético ou frentes de choque [13]. Esse campo magnético pode ter origem em uma
estrela de néutrons ou um buraco negro. Para acelerar um préton a uma energia E = 10%°
eV pelo campos electromagnéticos regulares requer a diferenca de potencial U = 10?° V
[13]. Outro modelo é obtido a partir da formula de Larmor [14], onde a energia méaxima
obtida pelo raios cosmico vai depender da extensao do raio do objeto astrofisico e a
intensidade de seu campo magnético. A. Hillas [15] a partir dele propos o famoso grafico

das fontes de aceleragao. A frente de choque é associada aos mecanismos de aceleracao



de E. Fermi. No entanto, ¢ dificil até mesmo com modelos otimistas criar aceleragoes dos
raios cosmicos que possam chegar a energia de 100 EeV (1 EeV = 10'8 ¢V). Um objeto que
tem recebido alguma atengao como uma possivel fonte de UHECR ¢é o BL Lacertae. Ele
¢ um tipo de blazar ou nicleo galactico ativo com o jato apontado para nés, sem linhas
de emissao fortes, sugerindo uma regiao de baixa densidade de matéria tornando-se assim
favoravel para ultra-alta aceleracao. Assumindo que o esquema de aceleracao bottom-up
é valido, isto implicaria que as fontes devem ser fontes pontuais no céu.

Nesse sentido, abordaremos apenas os modelos Bottom-Up.

1.2 Mecanismos de aceleracao

E. Fermi 1950 [16] propos que protons sao acelerados ao se deslocar em campos magnéticos
em movimento, e mostrou que os mecanismos de inje¢ao de energia reproduzem o espectro
do tipo lei de poténcia. Eles sao chamados mecanismos de Fermi de primeira e segunda

ordem.

1.2.1 Mecanismo de Fermi de segunda ordem

O mecanismo de Fermi de segunda ordem considera a interagao entre uma particula car-
regada com velocidade 7 e uma nuvem magnetizada com velosidade W, como é mostrado

na figura 1.3. Ao interagir antiparalelamente (caso 1), a particula ganha a energia

Caso 1 Caso 2
particula . Nuvem particula . Nuvem

¥ - v u
Figura 1.3: Esquema de colisdo de particulas com nuvens magnetizadas [17].

1 1 1
AFE;, = ém(v +u)? — §m02 = §m(2uv +u?).



Ao interagir paralelamente (caso 2), a particula perde energia

2

1 1
AE, = §m(v —u)? — émv = §m(—2uv + u?).

Na média temos que o ganho de energia sera:
AE = AE; + AEy = mu?, (1.1)

o que pode ser escrito como [17]
AFE u?
— 2 (1.2)
E v?
onde o ganho de energia também é proporcional a energia da particula, o que leva a lei de
poténcia (nao deriva de um processo térmico). Como o ganho é quadratico nas velocidades,
esse processo ¢ chamado mecanismos de Fermi de segunda ordem. Nesse mecanismo pode
ser visto que o ganho de energia esté relacionado com as condi¢oes na nuvem. Apesar de

nao aparecer explicitamente, os campos magnéticos tem papel importante nos mecanismos

de aceleracao, mantendo as particulas nas regides de aceleracao.

1.2.2 Mecanismo de Fermi de primeira ordem

Considerando uma particula com velocidade o presa entre as ondas de choque em uma
remanescente de supernova, como mostra-se na figura 1.4, o mecanismo de ganho de
energia sera basicamente a reflexao das particulas nessas frentes.

Ao interagir com a frente de onda interna temos o ganho de energia:
1 2 15 1 2
AE, = —m(v+v3)° — —mv” = —m(v; + 20v9)
2 2 2
Na interacao com a frente de onda externa a particula perde a energia:
1 2 21 2
AEy = —m(v —v1)* — —mv* = —m(v] — 2vvy)
2 2 2
Na média temos que o ganho de energia sera:

1
AE = AE, + AE, = §m[vf + 02 + 20(vy — v1)] (1.3)



remnant

Figura 1.4: Esquema de ondas de choque em uma remanescente de supernova. Ilustracao
retirada de [17].

Como em geral o termo que carrega v ~ ¢ domina pois a particula deve ter velocidades
relativisticas, podemos aproximar a equagao por [17]:
AE Av

-~ 2— 14
z - (1.4)

onde o ganho de energia é proporcional a energia da particula e de fato o espectro
serd lei de poténcia. Como o ganho é linear nas velocidades, esse processo é chamado
mecanismo de Fermi de primeira ordem. Ao considerarmos esse mecanismo, a energia do
raio cosmico gerado seréd limitada pelos parametros da supernova, como a velocidade das

ondas de choque.

1.2.3 O critério de Hillas

Considerando uma escala de energia superior a 100 TeV, os mecanismos de Fermi nao sao
suficientes para que raios césmicos atinjam alta energia. Processos astrofisicos com maior
liberacao de energia sao necessarios para gerar os UHECR. M. Hillas [15] propos em 1984

que a energia méaxima que um raio cosmico poderia obter de uma fonte astrofisica esta



limitada & combinacao do tamanho e a intensidade do campo magnético da regiao de

aceleragao, que pode ser expresso como se segue:

Epaw = BZeBL, (1.5)

onde Ze é a carga elétrica das particulas aceleradas, B é a intensidade do campo magné-
tico, V = fc é a velocidade de transporte do campo magnético e L é o tamanho da regiao
de aceleracao. A figura 1.5, conhecida como grafico de Hillas, mostra as caracteristicas
do critério de Hillas, para uma dada energia maxima F,,,,. Porém, com o aumento da
energia, o nimero de fontes capazes de acelerar particulas é limitado. Assim, para atingir
as energias acima de 10" eV, levando-se em conta o critério de Hillas, podemos conside-
rar como potenciais fontes: as radio galéxias, aglomerados de galaxias, erup¢ao de raios

gama, e nicleos ativos de galaxias.
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Figura 1.5: Diagrama de Hillas, intensidade do campo magnético em relacao ao tamanho
de vérias fontes de aceleragao dos raios cosmicos [48|. Objetos abaixo da linha diagonal
solida nao podem acelerar préotons até 10%° eV. A linha tracejada mostra as dimensoes
das regioes necessarias para acelerar prétons até 108 eV.



1.3 Possiveis fontes de UHECRSs

Assumindo-se os modelos Bottom-Up, para que prétons possam alcancar a energia F =~
10%° eV em campos eletromagnéticos regulares, é necessaria uma diferenca de potencial
U ~ 10*° V. A poténcia minima dissipada (P) por um acelerador pode ser expressada
pela equagao P = UI = U?/R, onde R é a resisténcia. Nessa equagao precisamos conhecer
o valor apropriado de R. Dado que a regiao de aceleragao na maioria dos casos é quase
irK

vazia, usamos R ~ 1000 € (considerando-se que a impedéancia do vicuo ¢ R = 7= =

% ~ 377 Q). Assim, uma fonte capaz de produzir prétons com energia E ~ 10% eV pela
oc

aceleragao regular em campos eletromagnéticos, deve ter a luminosidade minima de [14]:

L=U?*/R>10%J/s, (1.6)

isso pode ser transformado em um limite maximo para a densidade n, das fontes dos
UHECRs. Uma vez que a intensidade dos UHECRs observado fixa a emissividade reque-
rida ¢ ( energia absorvida por volume e do tempo ¢ ~ 3 x 106 erg/Mpc? ano) as fontes de
UHECR capazes de acelerar protons com energia £ ~ 10%° eV por campos eletromagné-
ticos regulares, devem ter uma densidade menor do que n, = (/L ~ 1075 /Mpc3. O tipo
mais comum de nucleos ativos de galaxias (AGNs) no universo proximo, sao as galaxias
Seyfert, cuja densidade é ny, ~ (1 —5) x 1075 /Mpc3.

A maioria das fontes astrofisicas de UHERCs na Galaxia estao ligadas com supernovas

de tipo II (SN) e seus remanescentes (SNR) [18].

1.3.1 Supernova do tipo II

Supernovas e remanescentes de supernovas sao candidatos atraentes para aceleragao de
raios cosmicos, porque eles tém campos magnéticos mais elevados em média do que o
meio interestelar. A supernovas do tipo II ou supernovas de colapso do niicleo ocorrem

no fim do processo de fusao de Fe em estrelas de alta massa (M) de varias massas solares



(M > 8My). Em seguida, o ntcleo ¢ completamente fundido ao ferro e os processos
de liberacao de energia sao esgotados. Além disso, foto-desintegracao destrdi os ntucleos
pesados (v + ®Fe — 13*He + 4n), e remove a energia térmica necesséria para fornecer
suporte de pressao. O passo seguinte é o colapso da estrela e o aumento da densidade.
Quando a massa do nicleo de ferro excede o valor de 1.4 M, (limite de Chandrasekhar),
segue-se uma implosao, o nicleo em processo de encolhimento rapidamente se aquece,
causando uma rapida reagao nuclear que resulta na formagcao de néutrons (NS, do inglés
"neutron star") e neutrinos através do processo de decaimento beta inverso (e~ + p —
n + v.). Depois se torna em uma estrela de néutrons, causando uma transformacao: da
implosao para uma explosao. A energia da onda de choque em expansao é suficiente para
retirar o material em torno do ntcleo da estrela, formando uma explosao de supernova.

A energia liberada da ligacao gravitacional pode se expressar como:

10km) ( Mys
R \1.4M,

) (1.7)

2 . 2
AE:[_GM] _[_ GM
estrela

~ 5 x 10

a energia é emitida principalmente através de neutrinos (99%). Apenas 1% é transferido

para energia cinética de explosao da estrela e s6 0,01% vai para fotons [14].

1.3.2 Pulsares

Sao remanescentes de explosdes de supernovas, transformadas em estrela de néutrons (NS)
com raio muito pequeno Rys/Rs ~ 107°. Elas podem nascer em rotagao rapida, com
um forte campo magnético, por causa da conserva¢ao de momento angular (L = [w =
constante) e o momento de inércia (I = M R?). Uma estrela como o Sol gira uma vez por
més e tem um periodo de P ~ 10% s. Se o Sol encolhesse de modo a ficar com um raio
de 10 km teria um periodo de rotacao de ~ 1 ms. E por conservacao do fluxo magnético
( ¢ = BA = constante), a medida que o nucleo entra em colapso, as linhas do campo

magnético sao alinhadas de forma mais estreita, intensificando o campo magnético por um
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fator de (R, /Rns)* ~ 10, Por exemplo, estrelas tipo A tém campos de superficie até
10* G, enquanto os campos méaximos observados nas estrelas de néutrons sao da ordem

de B ~ 10" G da acordo com o critério de Hillas é um candidato de fonte de UHECRs.

1.3.3 Galaxias de nucleos ativos (AGN)

As AGNSs sao galaxias cujos nucleos emitem uma enorme quantidade de energia. Uma
grande fracao da luminosidade total de uma galaxia ativa é nao-térmica e é emitida pelo
nicleo da galaxia. Uma visao moderna é que o mecanismo comum por tras da geragao
de energia em AGNs é a acregao de matéria pelo buraco negro super massivo no centro
da galaxia [19]. Essa energia é transformada em calor e radiacao eletromagnética no
interior do disco de acrecao. Parte do material processado através do disco de acrecao
escapa de forma colimada (jato) e ndo colimada (ventos). O ganho de energia maxima
(Emas) de acrecao do buraco negro depende do ganho de massa (myq,) € pode ser expresso
como: Epue = Gmyan MpN/Rg, onde R é o raio de Schwarzschild (Ry = 2GM/c?), G
¢ a constante gravitacional. E assim, também pode ser expresso: Fq. = mganc2 /2. A
luminosidade produzida por acrecao depende da quantidade de energia cedida pelo buraco
negro. Todos os modelos de acregao fornecem uma eficiéncia do ganho de energia em cerca

de n = 10% — 20%. Assim, a luminosidade de acrecao é:

dm
L =nct— 1.

para o consumo de massa (dm/dt = 1M /ano), e para n = 10% obtemos uma luminosi-
dade de L ~ 3 x 10%.J/s [14] como descreve a equagao 1.6. Os diferentes tipos de AGN
sao apenas facetas do mesmo fenémeno de acrecao visto de angulos e fases de atividade
diferentes. Blazars sao AGNs onde um desses jatos apontam diretamente em dire¢ao a
Terra, portanto aparecem como objetos muito luminosos no céu, tornando-se candidatos
muito interessantes como fontes de UHECR. Uma ilustracao dos AGNs mostra-se na fi-

gura 1.6, onde podem ser vistos os principais componentes desses objetos: o centro do
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AGN que abriga um buraco negro supermassivo, a acre¢ao de matéria localizada em volta
do buraco negro devido ao intenso campo gravitacional (dando origem a um disco de
acregao) e os jatos de particulas relativisticas, onde supostamente sao acelerados os raios

cosmicos ultra-alta energéticos.

~ Narrow Line
Region

Broad Line
Region

Accretion
Disk

Obscuring
Torus

Figura 1.6: Ilustracdo do AGNSs, candidato a fontes de UHECRs. Urry & Padovani
(1995).

1.4 Propagacao dos raios césmicos

Os raios cosmicos apos sairem das fontes, atravessam o meio extragalactico e/ou galactico
até chegar na atmosfera da Terra. Na propagacao interagem com o meio de duas formas.
Por processos de perda de energia com a radiagao presente no meio, e pela deflexao
angular sofrida pelos campos magnéticos. Raios cosmicos de baixa energia (E< 10'%) sao
altamente desviados da sua dire¢ao de emissao pelo campos magnéticos e sua distribuicao
é isotropica, sendo dificil inferir as fontes de onde foram produzidos. No entanto os
UHECRSs sofrem deslocamentos em poucos graus da sua trajetéria como consequéncia da

interagdo com os campos magnéticos galacticos (~ puG) e extragalacticos (< nG). Em
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principio é possivel achar as fontes de onde foram produzidos. Dessa maneira, a fisica de

propagacao ¢ importante no entendimento dos raios c6smicos.

1.4.1 Perdas de energia ao longo da propagacao

O meio galactico e extragalactico é permeado por radiagao em diversas faixas de frequén-
cia. Do ponto de vista da propagacao dos raios césmicos, isso significa a possibilidade
de haver espalhamento entre a particula cosmica e os fétons dessa radiacao. A radiagao
com maior influéncia na propagacao dos raios cosmicos é a Radiagao Cosmica de Fundo
(CMB - Cosmic Microwave Background). A CMB é descrita por um espectro de corpo
negro a temperatura de 2.7 K. Ha também o fundo na faixa do infravermelho (CIB -
Cosmic Infrared Background) e do optico (COB - Cosmic Optical Background). Vamos
nos concentrar somente na interagao dos raios cosmicos com o CMB, pois esse processo é

o responsavel pela maior parte da degradacao da energia dos raios coésmicos.

1.4.2 Producao de pares elétron et e positron e~

Considerando o referencial do raio cosmico, a produgao de pares et e e~ comeca quando
a energia do sistema no centro de massa for maior que a necessaria para criar as duas
particulas £ > 2m, &~ 1.22 MeV/c? [20]. Considerando que um préton (massa em repouso

de =~ 1 GeV/c?) interage com os fotons do CMB de acordo com a reagao:
p+yemp = p+e +et, (1.9)

temos que por conservagao do quadri-momento, (¢, + ¢,)* = (m, + 2m.)* e o limiar de
energia ¢ E, > (m? + m,m.)/E,. Como os fétons tem energia kT =~ 2.5 x 107%eV, &
necessario um proton com energia acima de ~ 2 x 10'®eV para ocorrer a reacio. No
caso em que os raios coésmicos sao nicleos atomicos pesados, o mesmo raciocinio pode ser
aplicado utilizando a massa do nticleo. Isso significa que acima de um limiar de energia

Eé’}re_, a energia inicial dos raios cosmico seré degradada pelo processo de criagao de pares.
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1.4.3 Efeito GZK

A foto-produgao de pions acontece na interagao dos raios cosmicos com CMB, no refe-
rencial do centro de massa com energia suficiente para a criagao de pions £ > m, ~
139,57 MeV/c2. A produgao ocorre em 2 canais por meio da ressonancia A(1232 MeV ):
P+ vems — A(1232 MeV ) — p+ 7o e por p+ yous — A(1232 MeV ) — n + 7y,

utilizando a conservacao do quadri-momento:

(qv + qp)2 = (my + mﬂ)Q

[0y s ) e

P= 1E, ’

(1.10)

isso implica que para ocorrer a producao de pions um préton deve ter energia minima de 60
EeV. A degradagao da energia é controlada pela se¢gao de choque o, de produgao de pions,
onde o distancia livre de interagao lgzx ~ 20 Mpc [14]. Este processo e seu impacto na
fisica de raios cosmicos ja havia sido previsto em 1966 por Greisen [2], Zatsepin e Kuzmin
[3] (GZK). Diferente do caso da produgao de pares, no qual as particulas produzidas sao
de pequena massa (3 ordens de grandeza menor), nessa interagao os raios cosmicos perdem
muita energia para produzir o pion. Em média cerca de 17% da energia do raio césmico
é perdida a cada interagao. Dessa forma, acima da energia minima da foto-produgao
de pions, o fluxo de prétons vindos de uma distancia maior que o lgzx deve ser muito
suprimido [21]. Essa supressao ¢ o chamado corte ou efeito GZK. O efeito GZK também
acontece para nucleos pesados. Quando consideramos os raios césmicos como um nicleo
pesado tipo A, a intera¢do com CMB pode ser dada através de: A+~yoyp — (A—1)+N.
Nessa reacao, o féton vy p excita os estados do nucleo pesado A dando inicio ao fenémeno
de Ressonancia Nuclear Gigante. O niicleo entra em um estado de ressonéncia e se quebra
liberando nicleons N. O limiar para esta reagao resulta da energia de ligacao por ntucleon,

~ 10 MeV. A Fotodesintegragao leva a uma supressao do fluxo de niicleos acima de uma
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energia de ~ 3 x 10%V para He e 8 x 10! eV para Fe [14]. Esse processo acontece
para energias comparaveis ao limiar 60 EeV da foto-producao de pions. Como a perda de
energia é muito grande, essa reagao também vai dar origem a uma supressao no fluxo de
particulas. Esses processos de perda de energia tém consequéncias importantes na fisica de
raios cosmicos. A primeira a ser notada é que as reagoes s6 acontecem a partir de um limiar
de energia. Esse fato tem um impacto no espectro pois o mesmo passaré a apresentar uma
supressao no fluxo de chegada das particulas acima dessa energia (particulas que deveriam
chegar a Terra com uma certa energia F, ndo chegam pelos processos de perda de energia).
Por isso teremos mudangas no indice espectral. O segundo ponto a ser observado é que o
efeito GZK limita o universo possivel para a origem dos raios césmicos que chegam a Terra
com E > 60 EeV. Por tanto esses raios cosmicos nao podem ter origem acima de 100 Mpc
de nos. Caso contrario, eles perderiam muita energia na propagagao e nao chegariam até
a Terra com energia acima de E. A acao do efeito GZK na propagacao dos raios césmicos
pode ser ilustrada através da figura 1.7, onde mostra-se uma simulagao da propagacgao de

um préton com energia inicial Ey. Como pode ser visto na figura 1.7, quanto maior a

107 — g T
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E,=10"'ev ]
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Figura 1.7: Energia média de um préton como fungao da distancia de propagacao para
3 diferentes energias iniciais Fy. A interagao com o CMB degrada rapidamente a energia
do raio césmico com energia acima de 60 EeV [22].

energia do raio cosmico mais intenso é o mecanismo de perda de energia na foto-produgao
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de pion. A curva azul, representa a energia do préton, com energia inicial E, = 10%
¢V, ele mudou em duas ordens de grandeza em energia, enquanto o verde com Ey = 10%
eV mudou numa ordem. Apo6s propagar por uma distancia acima de 120 Mpc, os raios
coésmicos tem essencialmente energia por volta de 40 EeV. Outra forma de representar o
impacto do efeito GZK é mostrando a probabilidade wgz i (Ew, D) de um raio coésmico
chegar a Terra com energia F acima de um limiar Fy;, ap06s se propagar por uma distancia

D, como mostra-se na figura 1.8. Nessa figura fica claro que s6 a fracao de 10% de raios

100%
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Figura 1.8: Probabilidade wgzi (Fin, D) como fungao da distancia D para um limiar de
energia F/ = 60 EeV para diferentes composigoes de raios cosmicos [23].

cosmicos como proton de energia E=6 x 10! eV ter origem uma distancia D > 200 Mpc
da Terra, no casi do Fe é de 180 Mpc e 40 Mpc para C, N e O. Através dessas curvas
definimos o horizonte de GZK, a distancia Rgzx para a qual 90% dos raios cosmicos

devem ter origem em uma distancia D < Rgzk.

1.4.4 Deflexao angular nos campos magnéticos

Outro processo fisico de grande importéancia na propagacao dos raios cosmicos é a deflexao
angular sofrida por particulas carregadas na passagem pelos campos magnéticos galacticos
e extragalacticos. A mudanga no caminho original do raio césmico faz com que a direcao

de chegada observada na Terra nao corresponda a direcgao original da particula. O impacto
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dos campos magnéticos na propagacao dos raios cosmicos pode ser visto através do raio
de Larmor para uma particula de energia F e carga Z passando por um campo magnético

de intensidade B [24]

1( E B\
rp = (1 kpC)E (—1018e\/) (H_G) ; (1.11)

onde pode ser entendido que as deflexoes diminuem com o aumento da rigidez magnética
(%) A partir do raio de Larmor, podemos obter uma escala angular de deflexao para os
raios cosmicos em alguns regimes da propagacao controlados pela rigidez. Considerando
o campo magnético extragalactico B < nG, um proéton com energia £, = 10% eV, depois
de percorrer 50 Mpc é desviado < 2°. No caso do campo magnético galactico B ~ 10uG,

um proton com energia E, = 10% eV sofre um desvio meio de ~ 3° [25].

1.5 Interacao com a atmosfera

O raio coésmico primério interage com os nicleos da atmosfera. Um parametro importante
¢ a profundidade atmosférica (X), definida como a massa de ar por unidade de area, que
passou uma particula ao longo da atmosfera desde o infinito até a posic¢ao [ ao longo do

caminho que descreve o movimento [26].

X0 = [ trds (1.12)

Onde p(l) é a densidade do ar na posi¢do [, que depende apenas da altura h acima da

superficie é determinada pela equagao barométrica:

p(h) = p(ho) (7;(};5)) exp (— h: %ﬁg;i dh) (1.13)

Onde T'(h) é a temperatura a uma altura h, R é a constante universal dos gases, M é a

massa molar do ar (M = 0,02896 kg mol™!), g(h) é a aceleracao da gravidade na altura h e
ho é o nivel de referéncia. A altura h esté relacionado com [ através do angulo com respeito

a vertical (h = lcos ). A profundidade atmosférica vertical ao nivel do mar é X (h = 0)
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(X(0) = 1033 g/cm?. Quando os raios cosmicos interagem com as moléculas da atmosfera,
a primeira interacao ocorre a uma profundidade de X, na parte superior da troposfera.
Eles vao produzir fluxo de particulas secundérias, em conjunto formam uma cascata ou
chuveiro de particulas de particulas. As particulas secundarias sao geradas no processo
de espalhamento do raio cosmico primério com as moléculas presentes no ar e as colisoes
subsequentes. Estas cascatas sao as que fornecem informagoes sobre as caracteristicas
do raio coésmico primario, seja pela analise detalhada do desenvolvimento longitudinal na
atmosfera ou pela distribuicao lateral das particulas secundérias. O desenvolvimento do
chuveiro ao longo da atmosfera ¢ um processo complexo descrito pela fisica das particulas.

Nessa abordagem, as particulas que compoem a cascata e o perfil espacial da mesma
sao descritos considerando alguns argumentos fisicos simples. O chuveiro tem inicio na
interagao nuclear entre o raio césmico primério e as moléculas da atmosfera em uma colisao
com energia total F. Essa energia tem um papel importante no controle da producao de
secundarios. Apos a primeira interacao, o chuveiro se desenvolve aumentando o ntimero de
particulas ao longo da atmosfera onde cada secundario carrega parte da energia disponivel.
Quando a energia dos secundarios nao ¢é suficiente para criacao de novas particulas, a
cascata atinge o seu maximo nimero de particulas. Dessa forma, esperamos que o perfil
longitudinal do chuveiro (ao longo da atmosfera) apresente um valor maximo de particulas
para uma certa profundidade na atmosfera. Uma parametrizacao do perfil longitudinal
do chuveiro foi derivada pelos fisicos Gaisser e Hillas em termos da profundidade X, da
primeira interagdo, comprimento de interagao A(F) e a profundidade maxima do chuveiro

Xomaz- A funcao pode ser escrita como:

Xmaz*X()
X —_ XO ) AE) Xmazxz—Xg
(&

N(X)=Npge | ——————— ME) 1.14
(X) (XW_XO (1.14)

Ainda por meio de conceitos gerais, a se¢ao de choque de espalhamento do raio coésmico-
ar ¢ o parametro relevante que controla a primeira interacao. Essa secao de choque é

dependente da energia e composicao do raio césmico. O que influi no desenvolvimento
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do chuveiro e dos valores dos parametros Xo, X,,.. € A(E). Nesse ponto é importante
lembrar que para particulas com E > 10'® eV (referencial do laboratério) nao ha medidas
feitas em aceleradores. Isso implica que o chuveiro gerado por UHERCs pode nos trazer
informacoes nunca antes vistas sobre a fisica de particulas. Assim, para as mais altas
energias, o maior desafio no estudo de chuveiros atmosféricos extensos ¢ identificar a

composigao dos raios coésmicos primarios.

Os chuveiros atmosféricos extensos se desenvolvem de forma complexa, sendo em prin-
cipio uma combinacao de 3 componentes principais. Uma componente eletromagnética
(e,ete ), a parte hadronica (p,n,m e K) e a parte mudnica (u). A figura 1.9 ilustra

essas componentes.
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Figura 1.9: Principais componente dos chuveiros atmosféricos extensos: Componente
Muonica, Hadronica e Eletromagnética [27].
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1.5.1 Componente muodnica

E gerada pelo decaimento de pions 7% e kdons K* carregados, sendo os processos de

decaimento que alimentam esta componente os seguintes:

Tt =t 4y,
T U+,
Kt —put+u,
K™ —=u +vy,

(1.15)

onde os pions carregados podem ser criados na primeira interacao ou de decaimentos de
kdons. Adicionalmente, a componente mudnica é a dominante a distancias longe do ponto
de impacto da cascata no entanto a componente eletromagnética é desenvolvida perto
do eixo do chuveiro. O ntimero de muons em um chuveiro gerado hadronicamente tem
forte relacao com o contetido barionico do primério, entao eles levam também informacao

importante das interacoes hadronicas nestas energias.

1.5.2 Componente eletromagnética

A componente eletromagnética esta formada por elétrons, positrons e foétons, os quais sao
gerados em diferentes estagios (em energia e altitude) no desenvolvimento longitudinal
da cascata. Os processos bésicos de altas energias que contribuem nesta porgao do chu-
veiro sao: produgao de pares ete™ | e o Bremsstrahlung (espalhamento de elétrons com
emissao de raios x). A cascata eletromagnética é sustentada essencialmente pelo pions
neutros 7 através do decaimento: 7° — 2v. Ciclicamente, os fétons provenientes do de-
caimento geram pares que por sua vez propagam na atmosfera emitindo radiacao e podem
sofrer aniquilagao dando origem a novos fétons. Parte da componente eletromagnética é

sustentada pelo decaimento dos muons: pu* — et +v.+v, e p” — e + U+ v,

1.5.3 Componente hadrénica

A componente hadrénica forma o eixo da cascata e estd constituida é composta por

protons, néutrons e fragmentos de niicleos produtos das quebras dos dtomos do ar. Além
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disso, pode haver hadrons que nao decairam e nem interagiram ao longo do caminho. Além
do perfil longitudinal mostrado inicialmente, o chuveiro também é caracterizado por sua
distribuicao em torno do eixo principal do chuveiro. As particulas carregadas geradas pelos
processos descritos acima interagem com o campo de Coulomb dos ntucleos atmosféricos
e se espalham dando forma a chamada distribuicao lateral. Como os elétrons sao os mais
numerosos e sofrem os maiores desvios, o comportamento da cascata eletromagnética é
predominante nessa distribui¢ao. A func¢ao distribuigao lateral (LDF - Lateral Distribution
Function) que descreve a distribuigdo das particulas em torno do eixo do chuveiro néo
tem uma derivacao analitica feita a partir desse efeito. Um parametrizacao semi-empirica,
mostrada abaixo, foi sugerida pelo fisicos Nishimura, Kamata [28] e Greisen [29] baseado

em célculos semi-analiticos e é a mais utilizada para descrever a LDF.

S(r) = A9, E) Krﬁ) (1 + %)r(e) (1.16)

Os parametros A(0, E) e 5(6) da distribuigao Nishima-Kamata-Greisen sdo dependen-
tes da energia F do raio cosmico, inclinagao do chuveiro 6 (angulo zenital) e da propria

distribuicao dos detetores.

1.5.4 Modelo de Heitler

A partir dessas reagoes, um modelo para o desenvolvimento da cascata foi proposto pelo
Heitler [30]. Originalmente, o modelo de Heitler descreve somente a cascata eletromag-
nética simplificando o desenvolvimento do chuveiro. Essencialmente a cascata seria uma
arvore binaria como mostra-se na figura 1.10, onde a cada comprimento de interagao
tipico d uma particula produz duas novas com energias idénticas. O processo fisico con-
siderado a cada passo é a criacao de pares ete™ por f6tons v e emissao bremsstrahlung
pelas particulas carregadas. Apds n passos, a cascata é composta de N,, = 2" particulas.
O desenvolvimento do chuveiro continua até que a energia de cada particula atinja um

valor critico F, para o qual a perda de energia por bremsstrahlung ¢é igual a perda de
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Figura 1.10: Representagao da cascata eletromagnética segundo o modelo de Heitler [31].

energia por ionizacao e nao é mais possivel criar novas particulas. Apesar de simplificado,
o modelo de Heitler reproduz corretamente uma importante propriedade do chuveiro: a
evolugao do X, com logaritmo da energia (In(E) para protons e In(E/A) para nicleos
de massa A). O modelo de Heitler pode ser aprimorado [32] utilizando um esquema de
cascata mostra-se na figura 1.11. As cascatas hadronicas e mudnica também sao incluidas
alimentando o chuveiro eletromagnético e evoluindo individualmente. Nesse modelo mais
sofisticado os célculos sao similares aos apresentados por Heitler e os resultados sao pre-
servados. Simulagoes do chuveiro também sao ferramentas que mostram a relacao entre

Xonaz € energia obtidas por Heitler.

Atualmente, sabemos que os chuveiros carregam informagoes da composicao dos raios
cosmicos e da fisica de particulas, o que motiva a medida cada vez mais precisa desse

fendmeno.

1.6 Raios coésmicos na Terra

As se¢Oes acima resumem os principais processos fisicos pelos quais o raio cosmico passam
na sua trajetoria da fonte até a Terra. A secao final desse capitulo mostra-se em detalhe

o espectro de energia dos raios cosmicos, a composi¢ao e anisotropia.
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Figura 1.11: Cascata de particulas a partir de um modelo de Heitler modificado, onde a
cascata hadronica e muonica sao incluidas [31].

1.6.1 Espectro de energia

A medida do fluxo de raios césmicos como funcao da energia do raio cosmico primério é

conhecido como espectro de energia, e segue aproximadamente uma lei de poténcia:

— ~FE¢ 1.17
B (117)

onde « é o indice espectral, que muda de valor em diferentes regioes do espectro. Na
figura 1.12 mostra-se o espectro medido por diversos experimentos.

Na regiao de baixas energias (E< 10'® eV) o espectro ¢ descrito aproximadamente
pela funcao £~27. A partir da energia de ~ 4 x 10 eV o indice espectral muda de 2.7
para 3.1 (o fluxo de particulas cai mais rapidamente). Esta transi¢ado de a é chamado de
joelho ou primeiro joelho (Knee) [34]. Um segundo joelho ocorre por volta de 4 x 107
eV, onde o « se torna 3.3. Na faixa de energias entre 10'® eV e 10 eV também ha
uma mudancga no «, ele muda de ~ 3.3 para ~ 2.6 e é chamado tornozelo (Ankle). Dois
modelos para o tornozelo sao os mais aceitos atualmente. O primeiro, conhecido como

Dip-Model [35], atribui esse fenomeno a perda de energia de protons extragalacticos pela
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Figura 1.12: Espectro de energia dos raios coésmicos medido por diversos experimentos
[33].

produgao de pares na radiacao de fundo de micro-ondas. O segundo (Ankle-Model) [36|
esta conectado com a anisotropia observada, atribuindo o tornozelo a transicao de origem
de raios césmicos entre as componentes galactica e extragalactica. Por volta de 60 EeV o
espectro apresenta uma supressao do fluxo mudando o indice espectral de 2.7 para 4.2 [37].
Essa mudanga é consistente com o efeito GZK. Contudo, considerando energias tao altas
como 60 EeV, é possivel que as fontes nao tenham mais poténcia para acelerar particulas
o que também leva a uma grande supressao do fluxo. A presenca da supressao nessa faixa
de energia é bem estabelecida mas sua interpretacao ainda esta em aberto e precisa ser

confirmada [37].

Para a colaboracao Pierre Auger (no hemisfério sul), chuveiros extensos com angulo
zenital 8 < 60° sao definidos como chuveiros verticais, enquanto que os com 60° < 6 < 80°
sao definidos como chuveiros inclinados. A partir de chuveiros verticais tém proporcionado

uma medicao do espectro UHECR. O espectro obtido é consistente com a supressao GZK.
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Figura 1.13: Compilagao do espectro de energia dos raios cosmicos para os dados do
detector de superficie (SD) do Observatorio Pierre Auger, para 6 > 60° (circulos), 6 < 60°
(quadrados), e do Telescope Array para 6 < 55° (triangulos) [6].

A colaboragao Telescope Array (no hemisfério norte), forneceu uma medigao independente
do espectro usando chuveiros com angulos zenital de # < 55° indica o corte GZK. Os dois
espectros estao de acordo entre o tornozelo e 5 x 10'Y €V, mas existem discrepancias na
regiao de supressao, pelos diferentes modelos que sao usados para reconstruir ao raio cos-
mico priméario. Pouco tempo atras estas diferentes formas de reconstrucao de chuveiro
estao sendo analisadas por um grupo de trabalho conjunto das duas Colaboragoes. Chu-
veiros inclinados também sao usados para estender a fracao acessivel do céu coberto, e
permite a Auger observar parte do hemisfério norte. O espectro para chuveiros inclinados,
& o = 2.7 acima de 5 x 10'8 eV, e indicar claramente maior inclinacao do « acima de 10!

eV, como mostra-se na figura 1.13.
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1.6.2 Composicao

O estudo de composi¢ao dos raios cosmicos tem como objetivo determinar a espécie qui-
mica dessas particulas a partir da sua massa ((InA)). Como a detecgdo dos UHECRs ¢
feita de forma indireta, a composi¢ao da particula priméria nao é acessivel diretamente.
Ela pode ser inferida a partir da profundidade méaxima X, (que é profundidade na
atmosfera na qual o chuveiro atinge o nimero méaximo de particulas), e suas flutuagoes
0X,..- O estudo e a interpretagdo dessas quantidades foram feitos em [38], [39]. A rela-
¢ao com a composicao do primario pode ser entendida qualitativamente tratando nucleos
pesado simplesmente como um conjunto de prétons e néutrons superpostos. Devido ao
maior nimero de colisoes, a secao de choque de interacao de um nicleo pesado com a
atmosfera é maior que a do proton. Dessa forma, os chuveiros desencadeado por prétons
interagem mais profundamente na atmosfera e atingem seu méximo mais profundamente
(maior X,,..). No oposto, primarios mais pesados interagem mais cedo na atmosfera e tem
valor de | X, 4| menor. Quantitativamente, a relagao entre o X4, do chuveiro e composi-
¢ao ¢ mostrada em [32]. A partir de um modelo de Heitler modificado pode ser mostrado

que 0 X4, evolui com fungdo do logaritmo da energia na forma X,,,, o< In(E,/A).

Atualmente, o Observatorio Pierre Auger e Telescope Array medem X, utilizando
detectores de fluorescéncia. Apesar da utilizacao do mesmo principio de detec¢ao, uma
comparacao direta dos dados publicados por ambas colaboracao nao é simples. A Colabo-
ragao TA publicou os valores de (X,,.,) obtidos a partir das distribuigoes cruzados com
resolucao de detector e eficiéncia. A interpretacao dos dados é possibilitada pela predicao
de Monte-Carlo para préton e nicleos de ferro e também cruza a resolucao de detector
e eficiéncia, mostra-se na direita da figura 1.14. Os valores correspondentes (Xmaz) sdo
apresentados na esquerda da figura 1.14 [40|. Esse resultado relata o esfor¢o comum das
duas colaboragoes Auger e TA, com o objectivo de fornecer & comunidade de raios cosmi-

cos uma comparacao direta dos (X .. ), medidas tendo em conta as diferentes abordagens
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Figura 1.14: Esquerda O (X,,,,) medido pelo Pierre Auger, direita o (X,,,,) medido
pelo Telescopio de Array. As linhas coloridas indicam previsoes de simulagao de chuveiro
ao ar [40].

de cada colaboragcao.

A conclusao importante que pode ser tirada desses graficos é a mudanca no compor-
tamento da curva para altas energias. A parte de qualquer comparacao com modelos
hadrénicos, os dados obtidos pelo Auger apontam para uma mudanca de composi¢ao
(equivalente a desvios da evolugao linear do X,,4,) dos raios cosmicos tendendo para ni-
cleos mais pesados com o aumento da energia. Para TA a composicao foi interpretada
como puramente prétons. No entanto, um grupo de trabalho composto por membros das
duas colaboracoes concluiu que os dados de X,,,, sao estatisticamente compativeis. A
composi¢ao real dessas particulas nao pode ser inferida pois depende de comparagoes com
modelos. Considerando corretas as extrapolagoes para altas energias, feitas nos modelos
hadroénicos, conclui-se que a energias mais baixas a composi¢ao ¢ dominada por protons.
Com o aumento da energia composi¢oes mistas podem aparecer e o comportamento da

curva ptende para ntucleos pesados como o Fe.
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1.6.3 Direcao de chegada

A principal dificuldade em identificar a origem dos UHECRs é a perda de informagao
direcional devido aos campos magnéticos. Nas simulacoes da propagacao dos UHECRs
entre as fontes e a Terra, assumindo que esta envolta pelos campos magnéticos extraga-
lacticas e galacticos (EGMF e GMF). Os resultados dependem fortemente da distribuigao
assumida, da densidade das fontes UHECRs e da intervencao dos campos magnéticos [41].
O angulo de deflexao de um préton de 60 EeV a partir de uma fonte a uma distancia de
50 Mpc é estimada para ser alguns graus assumindo modelos de EGMF com ~ 1 nG. Ao
mesmo tempo, a deflexdo estimada pela GMF (~ uG) varia de alguns a cerca de 3 graus.
Isto, no entanto, depende da dire¢ao no céu [8]. Se os UHECRs vém do universo local,
como galaxias proximas, e se eles sao protons, é esperado que a amplitude maxima da
anisotropia de raios cosmicos acima ~ 60 EeV seja de alguns porcento da média do fluxo
dos raios cosmicos. Neste caso, a amplitude da anisotropia de raios coésmicos podem ser

detectadas pelos observatorios Auger e o TA [8].

No caso de grandes escalas angulares, se considera que o tornozelo é devido a mu-
danca da componente galactica para extragalactica, nesse sentido uma modulagao dipolar
nas diregoes de chegada de raios cosmicos é esperada. A amplitude do dipolo deve au-
mentar com energia até ao tornozelo, atingindo um nivel de alguns por cento, mesmo se
sao nucleos pesados [42]. As previsoes da amplitude e da orientagdo do dipolo depen-
dem da magnitude do campo magnético e também sobre a distribuigao fonte. Por outro
lado considera-se o dip model é a explicagao correta para o tornozelo, isso significa que
UHECRs acima de 10 eV sao dominados pela componente extragalactica, e seu fluxo
¢é esperado seja altamente isotropico. No entanto, um dipolo de menos do que um por
cento de amplitude ainda é esperado devido ao efeito de Compton-getting. Ele iria pro-
duzir uma distribuicao dipolar constante com energia e com uma orientacao relacionada

ao movimento relativo da terra com respeito ao sistema em repouso dos raios cosmicos
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extragalacticas. A distribuicao em ascensao recta do fluxo dos raios césmicos que chegam
a um detector pode ser caracterizada pelas amplitudes e as fases de sua expansao em
séries de Fourier. O objetivo é determinar a primeira amplitude harmonica r e sua fase
¢. A fase indica a direcao do dipolo em ascensao recta. Assumindo que a anisotropia
dos raios cosmicos é dominado por dipolo e quadrupolo na faixa de energia acima de 10'®
eV, limites superiores para as suas amplitudes sao derivadas. Estes limites superiores nos
permitem testar a origem dos raios césmicos acima dessa faixa de energia a partir de
fontes estacionarias densamente distribuidas no disco galactico e que predominantemente

emitem particulas leves em todas as diregoes [42].

O Observatorio Pierre Auger combinou o conjunto de dados de chuveiros com angulos
zenitais até 60° (normalmente usado para estudos de anisotropia) e com chuveiros inclina-
das (60° < 6 < 80°). Dessa analise encontrou uma anisotropia de dipolo em larga escala
para energias F > 8 x 10 eV [43]. Uma amplitude do primeiro harménico em ascensio
recta com 71, = (4,4+1,0)1072 foi medido com uma probabilidade de ser uma flutuacao
estatistica de P(ry,) = 6.4 x 10°. No pressuposto de que a tnica contribuicao significativa
para a anisotropia é dada pela componente dipolar, esta observagao corresponderia a um
dipolo de amplitude d = 0,073 £ 0,015 apontando para («,d) = (95° + 13,39° £ 13). A
origem desta anisotropia esta sujeita a discussoes em curso. Pode surgir, por exemplo, a
partir de uma falta de homogeneidade da distribuicao de fontes proximas. O limiar de
detecgao do detetor de superficie do Observatorio Auger (com separagao entre estagoes
de 1500 m) é na faixa de energia do tornozelo. Portanto, para procurar anisotropias na
faixa de energia da transicao do raios césmicos galacticos para extragalacticas, é crucial
para combinar este conjunto de dados com os dados do detetor de superficie com separa-
¢ao entre as estagoes de 750 m, denominado infill no Observatorio Auger. A partir desse
analise se obtiveram a medida da amplitude do dipolo e seu angulo de fase, como sao mos-
trados na figura 1.15 como funcao da energia. Ele aponta para o centro da Galaxia, para

energias abaixo do ~ 10'® eV, sugerindo que tem origem na componente galactica. Para
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Figura 1.15: Anisotropia em grande escala. Esquerda: Anisotropia de dipolo ao limite
99% de nivel de confianca no plano equatorial para as estatisticas recolhidas até final de
2014 e valores da amplitude do dipolo d. Direita: angulos de fase estimados. Os pontos
vermelhos com dados a partir da analise da matriz de 750 m [44].

o caso de energias mais elevadas o angulo de fase aponta em outra dire¢ao, possivelmente
manifestando uma assinatura da distribuicdo nao homogénea da matéria extragaléctica

nas proximidades.

Usando um primeiro conjunto de dados da Colaboragao Pierre Auger reportou evidén-
cias de anisotropia com um nivel de confianca de 99% na distribuigao de raios cosmicos
com energia acima de cerca de 57 EeV [45]. Esse anélise foi através de um teste a pri-
ori, de uma correlagdo dentro de uma pequena separagao angular (3.1°) entre as dire¢oes
de chegada dos UHECRS e os locais proximas de galéxias ativas (dentro de 75 Mpc) no
Veron-Cetty e Veron (VCV) catalogo como mostra a figura 1.16. Em analises posteriores,
com maior numero de dados, foi encontrada uma fracao de correlacao menor, mas ainda
~ 30 acima de distribui¢do de isotropia esperada [46]. Adicionalmente outros testes so-
bre os dados, usando catalogos astrondmicos, encontraram-se desvios, mas sem evidéncia
significativa [46]. Até agora nao foi possivel estabelecer correlagdes de pequena escala da
distribuicao das direcoes de chegada dos dados Auger como possiveis fontes ou regioes de
origem [5], embora algumas indicages de fontes tenham aparecido [45]. Uma regiao de

18° em torno da diregao de Centaurus A (Cen A) continua sendo monitorada por possiveis
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Figura 1.16: As diregoes de chegada dos raios cosmicos com energia acima de 55 EeV
detectados pelo Observatorio Pierre Auger até 2009 estao representados como pontos
pretos em uma projecao Aitoff-Hammer do céu em coordenadas galacticas. A linha sélida
representa o campo de visdo do Observatorio para o zénite (0 < 60°). Circulos azuis do
raio de 3.1° estao centradas nas posi¢oes dos 318 AGNs no catdlogo VCV que se encontram
dentro de 75 Mpc, neste mapa Centaurus-A esta localizada na | ~ —50.5°, b ~ 19.4° 46].

excessos em relagao ao fundo de raios cosmicos isotropico [5]. A origem da anisotropia
esta sujeita a discussoes em curso. Pode ocorrer, por exemplo, a partir de uma falta de

homogeneidade da distribui¢do das fontes proximas [47].

Figura 1.17: Parte do mapa em coordenadas galacticas da regiao em torno de Cen A
detetado pelo Auger, mostra-se as diregoes de chegada dos eventos com E > 58 eV (pontos
pretos) e um circulo vermelho de 15° de raio em torno da dire¢ao de Centaurus A indicado
por uma estrela [5].

A Colaboracao Telescope Array, reportou um hotspot de escala angular de cerca de 20°,
centrado em o ~ 150° e § ~ 43°, para energias E, > 57 eV. Esse resultado ¢ interessante

apesar de ndo ser um excesso estatisticamente significativo, da ordem de 3.40 [8]. Nao ha
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Figura 1.18: Mapa em coordenadas equatoriais. Conjunto de eventos chamado hotspot
pelo TA, encontrado comparando-se a os dados com o que se espera do backdground
utilizando-se circulos de raio 20° centrado em R.A. = 146.7°, Dec = 43.2° [§].

fontes especificas conhecidas por tras do hotspot. Ele esta localizado perto do plano super
galactico, que contém aglomerados de galaxias locais, como o aglomerado Ursa Maior (20
Mpc da Terra), o aglomerado Coma (90 Mpc), eo aglomerado da Virgem (20 Mpc). A
distancia angular entre o centro do hotspot e o plano super galactico é ~ 19° [§]. Esta
parcialmente dentro do campo de visao do Auger para eventos inclinados.

Considerando que os raios cdésmicos sejam compostos puramente por protons, esse
resultado pode ser explicado através da densidade de fontes dessas particulas. Se as
fontes de raios cosmicos fossem escassas, a anisotropia seria facilmente observada pois
observariamos aglomerados de eventos. A medida que a densidade aumenta, a procura
por anisotropia é dificultada e se torna necessario uma maior estatistica de eventos para

medir a anisotropia.
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Capitulo 2

Observatoério Pierre Auger

O Observatorio Pierre Auger foi projetado com o objetivo de estudar a fisica dos raios
cosmicos de alta energia (Ep > 10" eV). O fluxo de raios cosmicos a essas energias é muito
pequeno. Para que uma estatistica razoavel de eventos seja detectada necessita-se de um
longo tempo de observagao ou uma grande area de detecgao e instrumentacao na superficie
da Terra. Isso coloca grandes desafios em termos cientificos, logisticos e tecnologicos,
fazendo do Observatorio Auger um dos maiores experimentos que foram construidos na
historia da humanidade. Na sua concepcao foram levadas em conta as experiéncias e
conhecimentos dos experimentos de raios cosmicos anteriores. Por isso, desde seu inicio foi
projetado como um experimento hibrido, combinando duas das técnicas mais efetivas de
observacao de raios cosmicos: telescopios de fluorescéncia (FD - Fluorescence Detector)
e estacoes detetores de particulas (SD - Surface Detector). Combinando cada técnica
de forma a se complementarem, o experimento é capaz de realizar medidas precisas. O
Observatorio Pierre Auger esté instalado em Malargiie, Argentina (provincia de Mendoza),
situado a 35° na latitude sul e a 69° de longitude oeste a uma altura média de 1400 metros
acima do nivel do mar. Iniciou seu funcionamento em 2004 e foi finalizado em 2008,
cobrindo uma area total de 3000 km?. O Observatério Auger tem produzidos resultados
impactantes na fisica dos raios cosmicos. A figura 2.1 mostra no mapa a localizagao

geogréfica do Observatorio e seus detetores.
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Figura 2.1: O Observatorio Pierre Auger no mapa. Os pontos pretos representam os
detetores de superficie instalados ao longo de 3000 Km? e as linhas azuis mostram o campo
de visao dos telescopios de fluorescéncia, HEAT ¢ a matriz menor [49].

A seguir s@ao explicados os principios fisicos bésicos, o funcionamento do detetor de

superficie e do detetor de fluorescéncia.

2.1 Detetor de superficie

O detetor de superficie do Observatorio Pierre Auger foi projetado para estudar o de-
senvolvimento de cascatas transversais ao nivel do chao. O detetor é formado por 1660
estacoes, dispostas em uma matriz triangular de 1500 metros de largura e cobrindo uma
area total de 3000 km?. A partir da simetria triangular do arranjo, centrando-se em
qualquer uma estagao, podem ser formados hexégonos concéntricos regulares de 1.5 km
de lado (exceto aqueles que estdo nos contornos do observatorio). Detetores de superfi-
cie constituem uma técnica bem conhecida e utilizada em outros experimentos anteriores

como AGASA [50]. De forma similar sao utilizados detetores de superficie no Telescope

Array [51] e KASCADE/KASCADE-Grande|52]. Os dados obtidos por cada uma das es-
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tacoes SD sao transmitidos as estacoes eletronicas localizadas nos prédios dos telescopios
de fluorescéncia, e em seguida, sao retransmitidos por estes para a central de aquisi¢ao
de dados (CDAS, Central Data Acquisition System). No Observatorio Pierre Auger os

detetores de superficie sao tanques detetores de efeito Cherenkov em édgua.

2.1.1 Efeito Cherenkov

O efeito Cherenkov ocorre quando uma particula carregada atravessa um meio material
com velocidade v maior que a velocidade da luz nesse meio de indice de refragao n. Nessas
condigoes, um cone de luz é emitido com um espectro centrado principalmente na faixa
do ultra-violeta. A geometria do fenémeno ¢é ilustrada na figura 2.2. O angulo de emissao

da radiagao Cherenkov é descrita pela equacao 2.1:

Figura 2.2: Geometria da emissao Cherenkov. Uma particula carregada atravessa verti-
calmente um meio com indice de refracao n com velocidade V ( V> ¢/n), irradiando luz
Cherenkov.

cos O = — (2.1)
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onde 6, é o angulo de emissao, n o indice de refracao do meio e § = V/c esta relacionado

a velocidade da particula.

2.1.2 Descricao dos detetores de superficie

Os tanques detetores empregados no Observatorio Pierre Auger [53] sao cilindricos fei-
tos de polietileno. Possuem 10 m? de area (~ 3.6 m de diametro) e 1.5 m de altura
(possibilitando assim que eles possam conter dgua até 1.2 m de altura). Esse volume
de agua ¢ onde os foétons Cherenkov sao gerados pelas particulas carregadas. A dgua é
ultra pura, o que é necessario para que o detetor mantenha suas propriedades ao longo
do funcionamento do Observatorio. Os tanques foram fabricados em resina de polietileno
de alta densidade em duas camadas. As camadas internas sao pretas para garantir a ma-
xima opacidade e eliminar a poluicao luz no detetor. Os tanques adicionalmente possuem
um forro de Tyvek, um material que reflete difusivamente a luz ultra-violeta, evitando
a perda de fotons. Os componentes sensiveis do detetor sao 3 tubos fotomultiplicadoras
(PMT) de ~ 23 cm localizados acima da agua. Escotilhas no topo do tanque dao acesso
as PMTs para manutencao. Os PMTs foram instalados a 120 cm do centro e separados
por um angulo de 120 ° entre si, para aproveitar a simetria circular do detetor. As PMTs
estao acopladas oticamente com o volume de agua (agua ¢é utilizado como calorimetro),
coletando os fotons Cherenkov e os transformando em sinal elétrico [26]. O sinal de saida
dos PMTs ¢é digitalizado por conversores analogico-digital rapidos - FADC (Flash Analog
to Digital Converter) a uma frequéncia de 40 Mhz. A amplitude do sinal é codificada
em 1024 canais e tanto o sinal do &nodo (baixo ganho) quanto o sinal do tltimo dinodo
(alto ganho) sdo registrados. Essas duas informagoes sao utilizadas para que a matriz
de SD seja capaz de coletar com boa precisao informacao das estagoes (tanque detetor)
proximas ao centro do chuveiro com um fluxo proximo a 1000 particulas/us (devido ao
baixo ganho o 4&nodo nao satura) e as esta¢oes mais afastadas com um fluxo da ordem de

1 particula/us (o baixo fluxo permite a utiliza¢do do dinodo). Dessa forma o detetor tem
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o dominio dindmico necessario para observar adequadamente toda a distribuicao lateral
do chuveiro. Mesmo com essa flexibilidade, chuveiros muito energéticos podem gerar um
numero de particulas capaz de saturar o detetor e esses casos devem ser analisados separa-
damente. Apesar de operarem em conjunto, cada estagao é uma unidade que funciona de
forma auténoma com sua propria eletronica e sistema de comunicacao. Os componentes
eletronicos ficam no topo de uma das escotilhas e sao protegidos do meio ambiente através
de uma cupula metélica. A sincronizacao temporal entre os tanques é obtida através de
dispositivos de localizagao global por satélite (GPS) comerciais. O procedimento utilizado
garante uma precisao de 8 ns na sincronizagao. O fornecimento de energia elétrica ¢é feito
através de duas baterias de 12 V conectadas em série, recarregadas por um painel solar.
A comunicagao entre cada tanque e o Sistema Central de Aquisi¢do Dados - CDAS (Cen-
tral Data Acquisition System) é feita através de radio frequéncia. Dessa forma, cada um
pode detectar e transmitir as sinais produzidos pelos raios césmicos independentemente
dos sinais coletados por outras unidades. A figura 2.3 mostra o detetor real e ilustra os

componentes descritos acima.

R et
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Painel solar
Eletronica

Tubo g Tyvek

fotomultiplicador

Baterias

Figura 2.3: Partes de um tanque detetor. Esquerda: Ilustracao das principais compo-
nentes do tanque e seus respectivos posicionamentos. Direita: Tanque real instalado no
Observatorio Pierre Auger.

A altura de 1.20 m de 4gua no tanque permite a detegao de chuveiros verticais (6 < 60°)

e chuveiros inclinados (60° < 6 < 80°).
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2.1.3 Calibracao dos detetores de superficie

A calibragao é o procedimento que relaciona os sinais das FADCs com quantidades fisicas.
Para este procedimento sao considerados os muons produzidos no chuveiro que atraves-
sam verticalmente o tanque pois em média eles depositam no detetor a mesma quantidade
de energia. A energia depositada é proporcional ao comprimento do traco do muon no
tanque (conhecido como track lenght). A quantidade de luz Cherenkov produzida sera
proporcional a energia depositada pelo mion. Essas informagoes resultaram na definigao
de uma unidade padrao de medida conhecida como VEM (Vertical Equivalent Muon),
que representa a carga total depositada por um muon que atravessa completamente uma
estacao de forma vertical através do seu centro. Em outras palavras, o objetivo da cali-
bragao é obter o valor de 1 VEM em unidades de carga no ADC. A calibragao do detetor,
descrita em [54], pode ser feita a partir de dois procedimentos. O primeiro utiliza cintila-
dores posicionados abaixo e acima do tanque, como um telescopio de muons (atravessam
os dos cintiladores) o que garantem que o muon detetado seja vertical e central. Dessa
forma a relagao entre sinal observado nas PMTs e 1 VEM ¢ obtida imediatamente. O
segundo método utiliza somente a informagao do tanque. Devido a simetria circular do
detetor e o posicionamento das PM'Ts, o sinal deixado pela passagem de um muon vertical
e central deve ser o mesmo nas 3 PMTs. Utilizando o histograma da carga total observada
(sinal integrado nos canais ADC) ou da amplitude do sinal (canais ADC) no caso onde
ha coincidéncia de sinal nas 3 PMTs, ha um pico atribuido aos mutons verticais. Na figura
2.4 mostra os histogramas obtido a partir do telescopio de miions e da informagao do
tanque [54], onde os dois picos de contagens ADC sdo atribuidos aos muons atmosféricos
verticais e centrais. A partir da posicao desse pico a calibracao é feita. Todo este processo
de calibragao é realizado pela eletronica da estacao, utilizando algoritmos simplificados

para estimar o valor da VEM.
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Figura 2.4: Histograma de carga total depositada e amplitude do sinal nos PMTs. A
linha vermelha foi obtida utilizando um telescopio de mions e a linha preta foi obtida
utilizando somente o tanque de efeito Cherenkov em dgua [54].

2.1.4 Cadeia de gatilho

O gatilho no detetor de superficie tem como objetivo principal selecionar eventos fisicos
do fundo natural dos raios coésmicos, descartando coincidéncia aleatérias e mantendo os
niveis de comunicagao com a central de aquisi¢ao de dados dentro dos valores do projeto.
A cadeia de gatilho consiste de uma estrutura hierarquica de cinco niveis (T1,1T2,T3,T4
e T5). As mais béasicas chamada T1 e T2 sdo executadas localmente em cada estagao.
Os outros trés niveis de gatilho sdo aplicados para o evento (chuveiro). O gatilho T3
leva em conta a correlacao espacial-temporal entre as deferentes estagoes. Isso permite
definir um evento como um conjunto de sinais de pelo menos trés estacoes de superficie
com a distancia temporal e espacial adequada para ser considerado como possivel chuveiro
gerado por UHECR. Finalmente, durante o processamento dos dados, os proximos gatilhos
sao ativados; T4 (evento fisico), sua fungao é determinar quais eventos T3 satisfazem os
requisitos para resultar de um chuveiro. Portanto a configuracao deve ser compativel com
a propagagao de uma frente plana movendo-se a velocidade da luz. O gatilho T5 (eventos

de alta qualidade) distingue do conjunto de eventos fisicos aqueles que cumprem requisitos
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adicionais para assegurar a reconstrugao de qualidade. Esse sistema esta descrito em [55]

[26].

2.1.5 Reconstrucao dos chuveiros verticais

A reconstrugao dos chuveiros verticais consiste num conjunto de técnicas e algoritmos
necessarios para obter os parametros de raios césmicos incidentes. Os parametros sao es-
sencialmente sua direcao de chegada, dado pela ascensao reta e declinagao, em coordenas
equatoriais, a energia do primario (E,) e a posigao do niicleo do chuveiro. A reconstrucao
angular é realizada supondo que o chuveiro seja uma frente plana de particulas que viajam
a velocidade da luz. A frente pode ser ajustada aos dados de tempo, permitindo a recons-
trucao dos angulos zenitais () e azimute (A), com uma resolugao angular melhor do que
1.2° para os eventos com multiplicidade de 4 ou 5, e melhor do que 0.9° para eventos de
multiplicidade mais elevadas [56]. Apods a reconstrucao angular, a localizagdo do nicleo
é obtida por ajustamento dos sinais das estagoes, mediante uma funcao de distribuicao
lateral (LDF) supondo uma simetria cilindrica. O ajuste da LDF baseia-se num método
probabilistico. A LDF utiliza o sinal esperado (em VEMs) a uma distancia r (em metros)
ao nucleo do chuveiro, como se expressa na equagao 2.2 [56]

st =500 () ” (s 55) 2

onde [ é a inclina¢do da LDF, ry = 700 m, e S(1000) é o sinal de uma estagao a 1000 m
do eixo chuveiro. O valor de 3 é fixado e somente depende do angulo zenital do chuveiro
como: # =3.3—0.9 Sec 6. A partir do ajuste da LDF, obtém-se os valores de S(1000) e a
posigao do nicleo. O parametro S(1000) é utilizado como um estimador de energia porque
simulagoes mostram que as flutuagoes dos sinais nos tanques tem um minimo proximo
da regiao r = 1000 metros a partir do nicleo. O erro de S(1000) tem sido determinado
experimentalmente e verificou-se ser melhor do que 12% para as mais altas energias [56].

A relagao entre o S(1000) e a energia pode ser obtida por simulagoes de chuveiros aéreos
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extensos. Neste caso, o resultado depende do modelo hadrénico usado. O parametro S(r)
tem dependéncia com o angulo zenital 6 do chuveiro, decrescendo conforme a inclinagao
aumenta. KEssa relagdo é removida empiricamente através do método CIC - Constant
Intensity Cut. Supondo um fluxo aproximadamente isotrépico de raios césmicos na Terra
com uma determinada energia F, a intensidade desse fluxo tem que ser igual quando
¢ observada no mesmo angulo sélido. Utilizando os dados medidos no experimento, o
método CIC [57| consiste em construir um histograma como func¢do do angulo zenital.
A partir desse histograma pode ser obtido o valor de corte S(1000).,; tal que o fluxo de
particulas com S(1000) > S(1000).,: seja constante no elemento de angulo solido. Esse

procedimento da origem a curva mostrada na figura 2.5 e parametrizada pela equagao 2.3.
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Figura 2.5: Curva de atenuacao C'IC(6) utilizada para eliminar a dependéncia do esti-
mador de energia S(1000) com o angulo zenital.

CIC(0) =1+ ax + ba? (2.3)

com x = cos?(f) — cos?(6y). O angulo médio 0y = 38° ¢ a referéncia usada para con-
verter S(1000) em S3s = S(1000)/CIC(0), eliminando assim a dependéncia com angulo.

Relacionando S33 medido em VEM com a energia do raio césmico obtém-se finalmente
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uma calibragao em termos da energia. Essa relagao pode ser obtida via simulagoes de
Monte Carlo ou utilizando a informacao do detetor de fluorescéncia em procedimento de
calibracao cruzada. O segundo método é o empregado no Observatério pois minimiza os

erros sisteméticos decorrentes das simulagoes.

2.1.6 Reconstrucao dos chuveiros inclinados

Diferentemente dos chuveiros verticais nos quais é possivel detectar a componente elec-
tromagnética e muodnica, os chuveiros inclinados (dngulo zenital 60° < 6 < 80°), sao
caracterizados por uma predominancia da componente muénica no chao (a componente
electromagnética é absorvida antes de chegar ao chao) e por uma forma muito alongado
e assimétrica devido a curvatura da trajetéria do miion pelo campo geomagnético. Os
chuveiros inclinados sao bastante diferentes dos verticais e requerem diferentes técnicas de
reconstrucao [58|. A hierarquia de gatilho segue o formato semelhante ao escolhido para
a reconstrucao de chuveiros verticais. A reconstrucao da dire¢ao de entrada, da energia e
posicao do nucleo sao feitas ao mesmo tempo em um processo iterativo. A absorcao da
componente eletromagnética em chuveiros inclinados conduz a uma funcao de distribuigao
lateral (LDF) de particulas muito plana, com uma simetria radial quebrada, o que torna
a LDF inadequada para o andlise. Em vez de uma LDF, mapas de densidades do ntimero
de muons no chao sao obtidos em simulagoes de Monte Carlo para diferentes angulos zeni-
tais e azimutes em presenca de campo geomagnético no sitio do Auger. Estas simulacgoes
sao usadas para ajustar a localizacao do nicleo do chuveiro e a normalizacao do ntimero
total de muons relativos a um chuveiro, originado por um préton de 10 EeV, chamado
parametro Nyg, que é utilizado como um estimador de energia. A reconstrucao angular
exige corregoes temporais que dependem da posicao do ntucleo. Por isso é necessério um
processo iterativo. O primeiro passo no processo iterativo para obter uma reconstrucao
angular preliminar é feito através do ajuste dos dados de tempo de inicio de um maximo

de sete estagoes (aqueles com os mais altos sinais) para uma frente plana. Este angulo é
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usado para selecionar o mapa de muions adequado e provisoriamente determinar a locali-
zacao do nucleo e Nig. Uma vez que a posicao do ntucleo é encontrada, uma reconstrucao
angular mais sofisticado é realizada incluindo correg¢oes temporais para descrever a cur-
vatura variavel do frente do chuveiro [59]. O resultado desta segunda forma ¢ comparado
com o original, e se é necessario um mapa de muons mais adequado ¢é selecionado e com
este novo mapa, uma nova reconstrucao angular seria realizada. Este processo é repetido
até que os resultados convirjam. Para permitir a comparacao dos mapas de mions com
os sinais de estacoes o sinal medido em cada estacao deve ser convertido em um ntmero
equivalente de mions. O primeiro passo para esta conversao é remover a fracao do sinal
devido ao halo eletromagnético. Em seguida, o sinal mudnico é convertido em ntimero
de muons em cada estacao com parametrizagoes baseadas na resposta do tanque para
muons. Para reconstruir a posicao do ntucleo se procura sitios onde se encontra a dife-
renca minima entre o mapa de miions e o sinal das estacoes. Depois mediante o método
de maxima verossimilhanca é fixado o ntcleo para determinar o mapa de normalizacao
Nig. Uma vez que o tamanho do chuveiro é bem determinado, o préoximo passo é esti-
mar a energia do primario a partir dos eventos do SD. A relacao entre a energia e Nyg
pode ser analisada mediante simulagoes. A partir de simulagoes com o programa AIRES
que simula evolugao do chuveiro na atmosfera [60], foi obtida a relagao de Nyg e energia:
logioE(10%eV) = a + %loglong, onde « e [ sao constantes que dependem do modelo de

interacao e da massa [58].

2.2 Detetor de fluorescéncia

O detetor de fluorescéncia do Observatorio Pierre Auger foi projetado para o estudo do
desenvolvimento longitudinal de chuveiros iniciados por primarios de Ep > 10'® ¢V. Esta
técnica é bem estabelecida e foi utilizada em experimentos antecessores ao Observatorio
Pierre Auger, como as colaboragoes HiRes [61]. As particulas carregadas produzidas no

chuveiro excitam o nitrogénio atmosférico e ao desexcitarem-se emitem radiagao fluores-
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céncia no ultravioleta proximo (NUV) na faixa de 300-430 nm. O ntumero de particulas
carregadas na profundidade atmosférica de desenvolvimento maximo do chuveiro estéa di-
retamente relacionado com a energia do primério e com as espécies quimicas primarias.
Este método da uma indicacao direta das caracteristicas do raio césmico primério: a par-
tir da taxa de emissao de fluorescéncia como funcao da profundidade na atmosfera temos
uma medida do perfil longitudinal do chuveiro. A integral desse perfil é a energia total
dissipada por processos eletromagnéticos, o que corresponde a aproximadamente 90% da
energia do raio cosmico primario [31]. O fator de conversao do nimero de fotons emiti-
dos para energia depositada é a chamada produgao de fluorescéncia (fluorescense yield).
Esta é uma quantidade dependente das condigbes atmosféricas (temperatura, pressao e
umidade) e do comprimento de onda emitido como pode ser visto em [62|. Considerando
uma emissao na faixa de 337 nm pelo nitrogénio atmosférico a temperatura de 293K e sob
1013 hPa de pressao, a conversao é de (5.05 4+ 0.71) fotons/MeV de energia depositada
[63]. Além do fluorescense yield, como a luz deve atravessar parte da atmosfera até a
deteccao, temos um fator de transmissao de fétons que deve ser obtido também de acordo
com as condi¢oes atmosféricas e o comprimento de onda da radiacao. A grande vantagem
da detecao via luz de fluorescéncia é a determinacao quase calorimétrica da energia do
raio cosmico primario. Isso significa essencialmente que a medida é direta, quase inde-
pendente de modelos. A dependéncia em modelos aparece somente para levar em conta
cerca de 10% de energia que nao é dissipada de forma eletromagnética (mtons e neutrinos
altamente energéticos). Como essa técnica tém o ar como calorimetro, o qual esta sujeito
a grandes variagoes, é necessario um controle minucioso das condigoes atmosféricas a fim
de atingir a precisao necesséaria para a medida. Mudancas nos parametros atmosféricos
influenciam nao somente na emissao de fétons através do fluorescense yield como também
na transmissao dessa luz até o detetor. Assim, fica claro que além da necessidade de um
detetor capaz de coletar com eficiéncia os fétons emitidos pelo nitrogénio, é preciso um

sistema de monitoramento atmosférico.
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2.2.1 Descricao do detetor de fluorescéncia

O detetor de fluorescéncia do Observatorio Pierre Auger consiste de 24 telescopios em
quatro locais de observagao ligeiramente mais elevadas (Los Leones, Los Morados, Loma
Amarilla e Coihueco). Eles estao localizados no perimetro do Observatorio (veja figura
2.1), com um campo de visdo de 30° x 30°. Na figura 2.6 pode ser visto o arranjo

dos telescopios de uma estagao. A combinacao dos seis detetores fornece 180° de visao

Figura 2.6: Representagao esquemaética de um local de observagao de detetores de fluo-
rescéncia no Observatorio Pierre Auger [64].

em azimute. Adicionalmente a esse conjunto, o sitio Coihueco abriga a 3 telescopios
mais em uma esta¢ao a parte, um sub-conjunto conhecido como HEAT (High FElevation
Auger Telescopes), capazes de observar particulas de energia mais baixa. No HEAT,
a elevacao dos telescopios é otimizada para observar particulas com energia de ~ 107
eV. Cada detetor é um sistema 6tico composto por uma janela de entrada com filtro de
luz, uma abertura circular, anéis corretores, espelhos focalizadores e uma cédmera com
fotomultiplicadoras. Os telescopios estao instalados em uma sala limpa com controle de
temperatura juntamente com um sistema de aquisicao de dados. A luz de fluorescéncia
entra pela janela e ¢ focalizada pelos espelhos de ~ 12 m? na camera. A figura 2.7 mostra
um esquema dos detetores. Apo6s uma janela principal de entrada, a qual pode ser fechada

quando ndo hé condicdes de operacao, temos uma abertura circular com 3, 2 m? onde estao
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Figura 2.7: Componentes de cada detetor de fluorescéncia [64].

situados um anel de lentes corretoras e um filtro que absorve luz visivel e transmite luz
na faixa UV (Ultra Violeta) até um comprimento de onda na faixa de 290 — 410 nm,
incluindo quase todo espectro de emissao de fluorescéncia do nitrogénio. Sem o filtro nao
seria possivel observar o sinal da luz de fluorescéncia devido aos fétons na faixa do visivel.
O anel corretor é um dispositivo 6tico com a funcao de corrigir aberragbes na imagem
obtida pela camera. O proprio tamanho da abertura foi escolhido a fim de minimizar
essas distor¢oes. O conjunto é capaz de manter a imagem de uma fonte pontual distante
localizada no campo de visao do telescopio com dispersao angular de 0, 5° e cada pixel da

camera tem um campo de visao de 1, 5°.

O espelho focalizador da luz de fluorescéncia coletada tem 3, 5m x 3, 5m. Para reduzir
os custos e o peso do sistema o6tico ele foi construido de forma segmentada com duas
configuragoes: a partir de 36 partes retangulares de espelhos de aluminio anodizado ou
utilizando 60 espelhos hexagonais de vidro com camada refletiva depositada a vicuo. Em
ambos, os segmentos tem um raio interior de 3400 mm podendo apresentar desvios até

3420 mm. Os sitios Los Leones e Los Morados tem telescopios com a primeira montagem
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enquanto a segunda é utilizada em Loma Amarilla e Coihueco. Os espelhos apresentam
uma refletividade média para A = 370 nm que excede 90% e tem rugosidade menor que 10

nm. Na figura 2.8 é mostrado um prototipo de telescopio de fluorescéncia. O componente

V.

Figura 2.8: Prototipo de um telescopio de florescéncia [65].

sensivel do detetor é a camera localizada no foco do espelho. Ela é composta por 440
pixels hexagonais organizados em uma matriz de 22 linhas e 20 colunas. Cada pixel tem
um campo de visao de 1,5°, o que combinados correspondem a 30° em azimute e 28, 1°
em elevacdo. No interior de cada pixel esté instalado um tubo fotomultiplicador (PMT -
Photo Multiplier Tube) cuja fungao é converter a luz de fluorescéncia em um sinal elétrico
proporcional a quantidade de fétons. Todo sistema 6tico de detecgao foi estudado via
simulagoes de Monte Carlo e testado experimentalmente. Informacoes adicionais sobre o
detetor podem ser obtidas em [66].

O chuveiro é essencialmente uma frente de particulas relativisticas propagando-se na
atmosfera ao longo de um eixo e sua passagem aparecera na camera como uma linha reta
de pixels com sinais que apresentam uma sequéncia temporal. A geometria do trago obtido
pelo detetor junto com a informacao temporal dos sinais de cada pixel serao utilizados
pelo sistema de aquisi¢ao de dados (DAQ - Data Acquisition System) na discriminagao de

eventos reais vindos de chuveiros dos eventos espurios associados a defeitos da eletronica.
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A aquisicao de dados, sua eletronica associada e a reconstrucao de um chuveiro a partir

dos telescopios FD estao descritos em detalhes em [66].

2.2.2 Calibracao dos detetores de fluorescéncia

O detetor de fluorescéncia tem duas tarefas bésicas: reconstruir o perfil longitudinal do
chuveiro e o nimero total de fo6tons de fluorescéncia gerados. A deteccgao é feita a uma certa
distancia do chuveiro o que, devido ao campo de visao limitado do detetor e espalhamento
dos fotons pelas moléculas presentes no ar, implica na observacao de somente uma fragao
da luz originalmente gerada. Para cumprir seus objetivos, primeiramente o detetor deve
ser calibrado relacionando o sinal integrado dos tubos PMTs com o ntmero de fétons
observados. A técnica de calibra¢ao absoluta [67] utiliza uma fonte de luz padronizada
(com suas caracteristicas previamente determinadas com cameras CCD) de 2,5 m de
diametro. O tambor, como é conhecida a fonte de luz portatil, foi construido de forma
a iluminar uniformemente todos os 440 pixels da camera. O feixe de luz utilizado pode
ser monocromatico com comprimento de onda A = (375 + 12) nm utilizando um LED
UV pulsante ou pode cobrir uma faixa de frequéncias utilizando uma lampada de xenénio
[68]. O tambor é montado no diafragma do telescopio e a razao entre a luz emitida e a luz
detectada pelas PMTs fornece a calibracao necessaria. A calibragao absoluta é verificada
com um procedimento a parte onde um laser é disparado na atmosfera e detectado pelo
telescopio [69]. Além da calibragdo absoluta, a cada inicio e fim de operacao do detetor,
uma calibragao relativa é feita [69]. A calibracao relativa é utilizada para corrigir varia¢oes
na calibracao absoluta que podem ocorrer devido a mudancas sazonais, flutuagoes noite
a noite no funcionamento e diferenca na resposta da camera. Com a camera calibrada, o
numero de fétons coletados pelo detetor é apenas uma fracao do total gerado ao longo do
eixo do chuveiro. A obtencao do nimero total de fétons emitidos pelo chuveiro depende de
propriedades atmosféricas de absor¢ao e espalhamento da luz e da geometria do detetor.

Além disso, a conversao da intensidade da luz medida em energia depositada através
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da fluorescense yield requer o conhecimento das condigoes atmosféricas. O Observatorio
Pierre Auger tem um extenso programa de monitoramento atmosférico [70] cujo objetivo
¢ medir os parametros para determinacao adequada da fluorescence yield e estudar o
espalhamento Rayleigh (espalhamento pelas moléculas da atmosfera) e o espalhamento
Mie (espalhamento por particulas mais pesadas chamadas de aerosol). Em resumo, o
monitoramento é feito por:

CLF (Central Laser Facility): Localizado no meio do Observatorio, ¢ uma central
que abriga um laser UV e um aparato Optico capaz de gerar um feixe de luz calibrado
no céu. A CLF ¢é um feixe teste utilizado para monitorar a atmosfera e, paralelamente, a
calibracao absoluta.

Lidar (Light Detection And Ranging): Laser UV pulsados de alta repetigao
geram pulsos de luz na atmosfera em direcoes de interesse. A luz espalhada de volta para
o detetor é detectada por fotomultiplicadoras instaladas no foco de espelhos parabélicos.
Seu objetivo é monitorar a atmosfera na regiao do FD. Quando ocorre um evento de
alta energia a regiao do plano do chuveiro também é escaneada. Eventos do FD em
coincidéncia com disparos do LIDAR sao descartados.

APFs (Aerosol Phase Function monitor): Determina as propriedades de espalha-
mento por aerosol na atmosfera utilizando feixes de luz horizontais produzidos por uma
lampada de Xenonio para calcular a probabilidade da luz espalhar em uma certa direcao
[64].

HAM (Horizontal Attenuation Monitor): Determina o comprimento de extin-
¢ao horizontal combinado dos espalhamentos Rayleigh e Mie através da intensidade de
luz medida perto de uma fonte de luz (lampada de vapor de mercirio) e longe dessa
fonte (a aproximadamente 50 km) As propriedades dos espalhamentos Mie e Rayleigh
sao utilizadas para inferir o nimero total de fétons de fluorescéncia gerados na passa-
gem do chuveiro. Como fétons oriundos de efeito Cherenkov (descrito na proxima segao)

também podem contribuir para o sinal no FD, esse efeito também deve ser levado em
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consideracao. No detetor de fluorescéncia, uma cascata é detectada como uma sequéncia
temporal de pixels que sao ligados na camera. A disposicao destes pixels ligados deve
manter uma correspondéncia espacial e temporal. Algoritmos especificos para reconstruir
a geometria da cascata a partir da geometria observada na camara tém sido desenvolvidos
e sao descritos em detalhe em [64]. Obtido a geometria do chuveiro e corrigido todos os
fatores que podem afetar o sinal no detetor (luz Cherenkov direta e dispersada, absorgao
atmosférica, condigoes climéaticas, etc.), a calibragao fornece o namero de fotons de flu-
orescéncia produzidos ao longo desenvolvimento em cascata, Em seguida, o "rendimento
de fluorescéncia"permite calcular a energia depositada dE/dX(X;) no campo de visao
da i-esimo, fototubo correspondente a uma profundidade atmosférica X;. Por fim, para
cada camara com sinal é ajustado pela funcao de Gaisser-Hillas. A integral da funcao
corresponde a energia total depositada e permite calcular a energia do primario. A maior
vantagem do detetor de fluorescéncia é a determinacao quase calorimétrica da energia, a
qual fornece uma medida de energia com grande acuracia, reduzindo erros sistemaéticos.
O telescopio utilizado no Observatorio Pierre Auger tem incerteza sistemaéatica de 15,6 %
[71] na determinacdo da energia. Essa incerteza total é resultado de erros sistematicos na
calibragao, reconstrucao, parametros atmosféricos, fluorescense yield e energia invisivel.
A desvantagem desse detetor é sua sensibilidade que s6 permite que o mesmo opere cerca
de 10% — 15% do tempo. O FD funciona somente em noites escuras com céu aberto onde
o sinal UV nao é sobreposto pela luz da lua nem bloqueado por nuvens. Ventos de alta

velocidade também podem ser prejudiciais ao telescopio.

2.3 Reconstrucao de modo hibrido

Chuveiros detectados em forma conjunta entre SD e FD sao reconstruidos de forma in-
dependente. No FD, um chuveiro de raios cosmicos é detectado como uma sequéncia de
pixels que dispararam e acionaram um gatilho. Este padrao define o plano detetor do

chuveiro (SDP), como se mostra na figura 2.9. Esse plano contém o eixo de chuveiro, e é
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Figura 2.9: Ilustragao de reconstrugao hibrida. O plano detetor do chuveiro (SDP) e os
parametros geométricos relevantes para a reconstrugao sao mostrados em conjunto com o
padrao de pixels iluminados para a camera de fluorescéncia |72]

determinado pela minimizacao da soma dos produtos escalares da normal 7 ao SDP com
as direcoes dos pixels 77: x%ipp = Swi(7W.77)? /02 p, onde o sinal recolhido em cada
pixel é usado como o peso w;. A precisao da reconstru¢ao da dire¢do (ogpp) é medida
usando disparos de laser de geometria conhecida e verificou-se ser de cerca de 0, 35°.

A informacao de temporizacao dos pixels é usado para reconstruir o eixo do chuveiro
dentro do SDP supondo emissao instantanea de luz e propagacao em linha reta no vécuo.
O tempo previsto de chegada da luz no pixel ¢ é identificado pelo seu angulo de elevagao

x; € é dado pela proxima equagao:

R —Xo— i
t =ty + —Ztan (%) , (2.4)
C

onde R, ¢ a distancia de aproximacao méxima, to é o tempo em que o frente do chuveiro
atinge a distancia R e xo é o angulo entre o eixo de chuveiro e a horizontal. Estes
parametros sao estimados a partir de um melhor ajuste para os pontos experimentais,
minimizando a soma dos quadrados das diferencas entre os tempos medidos e previstos

pesadas pelo inverso das incertezas dos tempos medidos, expressado como:

X?empo = Zl<tl - tmedido)/o'i; (25)



o1

Nem toda a energia de uma particula de raios césmicos priméarios acaba na parte eletro-
magnética de um chuveiro no ar. Neutrinos escapam sem serem detectados e mions de
alta energia precisam de um caminho longo para liberar sua energia. Esta energia nao
detectada é as vezes chamada de energia invisivel e geralmente é contabilizada corrigindo
a energia eletromagnética F,,, detectada pelos telescopios de fluorescéncia. O fator in-
visivel f;,, é determinado a partir de simula¢oes do chuveiro para obter a energia total
do chuveiro Erp = finyFem- A correcao da energia invisivel é baseado na simulagao de
chuveiros de protons e ferro com modelos como QGSJet [?], o que soma cerca de 10%
para 10 EeV. A probabilidade de producgao de neutrinos muénicos tem dependéncia de
energia devido as probabilidades de decaimento do méson na atmosfera. Assim, o fator
fino depende da energia para os diferentes modelos de interagao hadronica e também esta
sujeito a flutuagoes chuveiro-a-chuveiro. As incertezas estatisticas op,, da energia total
Erp medida pelos telescopios de fluorescéncia sao compostas pela incerteza estatistica
do fluxo de luz o, pela incerteza devido a localizagao central e dire¢ao chuveiro e,
pela incerteza sobre a correcao da energia invisivel o;,, e a incerteza relacionada ao per-
fil medido da profundidade optica de aerossol vertical (VAOD: vertical aerosol optical
depth profile) c44,. A incerteza relativa total é de cerca og,,/Erp = 9% e nao depende

fortemente da energia.

Até agora, o procedimento descrito foi para a reconstrucao utilizando FD monocular.
No entanto, a precisao na orientacao do eixo de chuveiro degrada-se quando a veloci-
dade angular medida dy/dt permanece constante durante o tempo de observagao. Neste
caso, a fungao dada na equagao 2.3 degenera numa uma linha e os parametros de ajuste
tornam-se correlacionados, levando a grandes incertezas na determinagao da geometria
do chuveiro. Isto é demonstrado na figura 2.10, em que a elipse vermelha engloba os
resultados da reconstru¢cao monocular para um evento real. A reconstrucao hibrida é efe-
tivamente realizada utilizando apenas o tempo da estacao com o maior sinal. A precisao

de reconstrugao de eventos hibridos é muito melhor do que pode ser conseguido usando
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Figura 2.10: Incerteza de reconstrugdo geométrica do chuveiro pelo FD monocular (ver-
melho) versus incerteza hibrida (azul) [72].

dados de detetor de superficie ou detetor de fluorescéncia de forma independente. Por
exemplo, a resolugao angular e resolucao de energia de medigoes hibridas em 1 E eV é

melhor do que 0.5° e 6%, respectivamente.

2.3.1 Calibracao da energia do SD pelo FD

Os eventos hibridos detectados pelos SD e FD fornecem reconstrugoes independentes da
energia. Como a energia reconstruida pelo FD é mais precisa do que a reconstruida pelo
SD, é aproveitada para calibrar a energia reconstruida dos eventos (verticais e inclinados)
detectados pelo SD. As medi¢oes FD devem passar por cortes de qualidade destinado a
selecionar perfis longitudinais de alta qualidade, observados com boas condi¢oes atmosfé-
ricas, incluindo a condigao de que a profundidade méxima do chuveiro X,,,, esteja dentro

do campo de visao (FOV) dos telescopios.

Para o caso de eventos verticais, cada evento hibrido com a energia medida pelo FD
Erp, teve o estimador de energia do SD Ssg. determinado a partir da medigao de S(1000)
usando o método da intensidade constante. O procedimento do FD utilizado para estimar
a energia Frp é o mesmo descrito na secao acima. A relacao do Ssgz e Erp para o conjunto
de 795 eventos hibridos registrados entre 2004 a 2008, selecionados na regiao de energia

onde o SD é totalmente eficiente (£ > 3 EeV), é bem descrita por uma fungao lei de
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poténcia,
E =a Sk, (2.6)
como mostrado na figura 2.11. Os resultados de um ajuste para os dados sao:
a = (1.51 £ 0.06(est) & 0.12(sist)) x 10'7 eV

b= 1.07 % 0.01(est) & 0.04(sist)

S3g cresce de forma quase linear com a energia. O desvio da raiz quadrada média da

distribuic¢ao é de cerca de 17%, como mostrado na figura 2.11 [73].
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Figura 2.11:  Direita, correlacao entre lgSss e lgErp para um conjunto de eventos
hibridos utilizados no ajuste. A linha representa o melhor ajuste. Esquerda, Diferenca
fracional entre a energia calorimétrica Erp, e a estimativa da energia do detetor de
superficie E, obtido pela curva de calibragao, para os 795 eventos selecionados [73].

Para o caso de eventos inclinados com angulos zenitais entre 60° e 80°, registrados a
partir de Janeiro de 2004 a 30 de setembro de 2013, um total de 255 eventos hibridos
foram selecionados. A correlacao entre o estimador de energia Nig e a energia hibrida

calorimetria Erp é bem descrita por uma funcao lei de poténcia simples

’

o Erp \"
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Figura 2.12: Correlagao entre o parametro de tamanho chuveiro N19, e energia hibrida
reconstruida Erp com FD, para os dados hibridos selecionados com 6 > 60° utilizadas
no ajuste. As incertezas indicadas pelas barras de erro. A linha sélida representa o
melhor ajuste da lei de poténcia Egp = A(N1g)” para aos dados. A distribuiao da taxa
correspondente da energia do SD Esp para a energia FD Erp esta representada na parte
inferior [6].

O ajuste ¢ baseado num método de maxima verossimilhanca adaptada [74] que inclui
tanto as incertezas de Nig e Erp sem depender de aproximacoes. O ajuste resultante
para os dados selecionados esta ilustrado na figura 2.12. Ao inverter a funcao ajustada, a
estimativa da energia do SD é dada como Esp = A(ng)B e os parametros de calibracao
sao A = (5.701+0.086) x 10 eV e B = 1.006 & 0.018 [6]. Embora incertezas estatisticas
das constantes de calibracao A e B afetem a escala de energia SD, sua contribuicao é
pequena (de 1.5% em 10 eV para 4.5% em 10?° ¢V), diminuindo & medida que aumenta
o numero de eventos. A incerteza sistematica total Egp varia entre 14% em 10! eV e
17% em 10%° eV. A resolugao de energia média SD resultante ¢ estimada em 19 + 1% [6]

(na parte inferior da figura 2.12 ) e é dominada por chuveiros de baixa energia devido ao

ntmero limitado de eventos nas mais altas energias.



25

Capitulo 3

O Experimento Telescope Array

O experimento Telescope Array (TA) esta localizado em um deserto a 1400 m acima
do nivel do mar centrado em 39.3° latitude Norte e 112.9° longitude Oeste, a 250 km ao
sudoeste da cidade de Salt Lake, em Utah-USA. O experimento consiste em detectores
de superficie (SDs) e detectores de fluorescéncia (FDs) [10]. Com o objetivo de estudar
UHECRs, TA comegou a observagao de modo hibrido em margo de 2008. A figura 3.1

mostra o mapa dos diferentes componentes do experimento.

3.1 Detector de superficie

A matriz do detector de superficie do TA consiste de 507 estagoes cintiladores, cobrindo

uma area de ~ 680 km? em uma grade quadrada de 1200 m de lado [8].

3.1.1 Descricao dos detectores de superficie

A 4area de coleta de cada estacao ¢ de 3 m?, optimizada para a deteccao dos chuveiros
de raios cosmicos com energia priméria F, > 10%V. As estacoes sao auto-alimentadas
com painéis solares de 1 m? que podem gerar até 125 W. Uma tnica bateria de ciclo
profundo mantém carga suficiente para alimentar os detectores durante a noite e durante
os periodos nublados. A figura 3.2 mostra as partes de um detector de SD montado no

campo. Cada estacao superficie consiste em duas camadas de plastico cintilador, cada um
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Figura 3.1: Mapa do Experimento Telescope Array. Os quadrados verdes sao as trés
estagoes FDs; os quadrados pretos representam a matriz de 507 estagoes; a cruz azul no
centro é a CLF (Central Laser Facility), os circulos sdo as torres de comunicagao. [10].

ligado a uma tubo PMT por cordoes de cabos de fibra 6ptica, como é mostrado na figura
3.3. Quando as particulas dos raios cosmicos secundarias passam através dos cintiladores
da estagao, fotons de fluorescéncia sao produzidos no plastico. Os fétons sao coletados
por fibra ¢ptica e transmitidos as PMTs. O sinal produzido pelos PMT é digitalizado

usando o Flash conversao de analdgico para digital (FADC) em bins de 20 ns e gravado

[76].

3.1.2 Cadeia de gatilho dos detectores de superficie

O gatilho da matriz SD consiste em duas partes: um gatilho local para cada estagao, o
qual faz o SD armazenar as formas de onda para um buffer, e um gatilho de nivel acolhi-
mento que permite que as torres de comunicagao recebam as formas de onda previamente

conservadas no buffer. Os gatilhos locais dos SDs tém dois niveis marcados, 0 e 1, que
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Figura 3.2: O SD no campo. A caixa eletronica e caixa de cintilador estao na armacao
de ferro. Uma unidade eletronica, o painel solar, e a caixa de cintilador estao montados
na plataforma sob o telhado [75].

se baseiam em integrais de uma janela de 8 bins do FADC, correspondendo a 160 ns. O
gatilho mais baixo, de nivel 0, ocorre quando essa integral atinge uma contagem de 15 no
FADC, que faz com que a estagdo armazene 128 bins, ou 2560 ns, em forma de onda. O
limiar para o gatilho de nivel 1 é alcancado quando a janela de 8 bins contém o contagem
de 45 no FADC. Isso faz a estagdo armazenar e informar a torre que ocorreu um gatilho
nesse nivel. Na figura 3.4 sao mostradas as formas de onda e os niveis dos gatilhos 0 e
1. O gatilho de nivel 2, que corresponde a um gatilho de nivel de evento, ocorre na torre
de comunicacao quando esta recebe notificagoes que aconteceu um gatilho de nivel 1 a
partir de trés ou mais estagoes adjacentes. Em seguida a torre recolhe as formas de onda

de todos os buffer selecionados dos SDs [10].
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Figura 3.3: Dentro de uma caixa as placas de cintilador, fibras 6ticas WLS e PMTs. Um
total de 104 fibras WLS sao colocados em cada camada para coletar e transmitir luz de
cintilagdo a um PMT [75].

3.1.3 Calibracao dos detectores de superficie

As estagoes sao calibradas utilizando o sinal produzido por muons atmosféricos, gerados
por raios cosmicos de baixa energia. Muons atmosféricos atingem os detectores do SD
a uma taxa média de 20 por segundo e depositam uma quantidade previsivel de energia
nos cintiladores, correspondente ao minimo de energia ionizante para muons. Isto permite
fazer calibragoes em rela¢ao a uma unica particula minima ionizante (MIP). Dentro de um
intervalo de 10 minutos, todos os gatilhos locais de cada estacao sao somados ao longo de
24 bins e o resultado é armazenado em um histograma. O pico da distribuicao de sinais de
fundo corresponde a resposta do detector a partir de um tinico muon, ja que as chegadas
individuais sao as mais frequentes. Em seguida, o pico é ajustado e fornece o resultado da
conversao de contagens do FDAC de particulas carregadas que passam pelo detector. O
valor mais provavel (MPV) da energia depositada é de 2.05 MeV, ajustado com os dados.
Este valor é tomado como a energia depositada por um VEM (Equivalente vertical Muon).
Um método complementar é usado para encontrar o valor de base nas formas de onda das
estagoes. Neste caso, cada janela de 8 bins que nao tenha sinal suficiente para provocar
gatilho no nivel 0 é somada ao longo de seus 8 bins e gravado em um histograma base

num periodo de 10 minutos. Este histograma sera o valor base [10].
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Figura 3.4: Mostra a forma de onda digitalizada para um evento SD, mostrando como
referéncia o nimero de contagens FADC necessarios para um gatilho de nivel 0 (azul) e
nivel 1 (vermelho) [10].

3.1.4 Reconstrucao de chuveiros

A partir do sinal fornecido pelas estagoes, apos serem filtrados pelos gatilhos, é feita a
reconstrugao do chuveiro. A reconstrucao determina a geometria e a energia dos eventos
usando esses sinais. Este processo envolve trés etapas de processamento: os passos 0, 1 e
2. O passo 0 analisa os dados bruto. Ele escaneia os tragos da FADC e encontra o tempo
do sinal. Além disso calibra o sinal usando um 1 MIP e o VEM (Vertical Equivalent

Muon).

O Passo 1 leva todas as informagoes a partir dos eventos acionados (um minimo de 3
estacoes adjacentes) e adapta-se a geometria do chuveiros. Em primeiro lugar, determina-
se quais estacoes fazem parte do evento, e quais detectores foram ativados apenas pelo
ruido eletronico. Isto é feito incluindo apenas estacoes que sao consideradas contiguas
no espaco e no tempo. Estacoes dentro de V2 vezes o espagamento da estacoes sao
consideradas contiguas no espaco, incluindo as estacoes na diagonal. Dois contadores
com uma diferenga de tempo (dividida pela velocidade da luz) igual ou inferior ao seu
espacamento sao consideradas contiguas no tempo. Estacoes que nao se encaixam nesse

padrao de critérios de reconhecimento sao removidos como ruido eletrénico ou muons
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aleatorios. Em seguida, usando a hipoétese de que as particulas de chuveiro viajam a
velocidade da luz, o programa encontra a direcao vetorial do chuveiro, usando os tempos
de disparo do gatilho de cada SD no evento. A figura 3.5 mostra um esquema da frente do
chuveiro, onde as varidveis apresentadas sao tteis para determinar a geometria do chuveiro.
O que se busca, ¢ minimizar a funcao x? na equacao 3.1, variando os parametros Ty, R,,

Ry, 0, ¢ ¢, dentro do contexto da equagao [76].

N F\2 2
) B (t: —tF) |R — Recocl
Xgeome - Z 0'1%. + 0_12% (31)
7=0 % COoG

onde R representa a posicao do niicleo do chuveiro no chao. Rcog representa a posicao do
nicleo calculado pelo centro de gravidade (GOG: Center Of Gravity). O qual é calculado
utilizando as alturas de impulso dos sinais a partir de cada estacao acionada e é utilizado
como o ponto de partida para o calculo do ntcleo no SD. A fungao de ajuste de tempori-

zacao (tI'), e incerteza no tempo oy, para cada estacao sio definidas pelas equagoes 3.2 e

3.3.

Figura 3.5: Parametros para reconstruir o chuveiro a partir das estacoes de SD [76].

tF:T0+£+T (3.2)
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o =\/02+ 02 (3.3)

Aqui, 7 representa o tempo de atraso da frente do chuveiro para cada estacao i, ¢ é
a velocidade da luz, e Ty é o tempo que o nicleo do chuveiro atinge o plano do SD.
A incerteza oy, é definida pelas incertezas tanto no tempo de atraso (o,) quanto na
temporizagao eletronica (o, = 20 ns). Finalmente, G ¢ definido como a distancia ao longo

do eixo de propagacao do ntucleo do chuveiro até a estacao i, definida pela equagao 3.4.

1= (7 — R)A(0, 0) (3.4)

Onde ﬁ é a posicao do nucleo do chuveiro no chao com respeito ao CLF, T éa posicao
da estacdo i no chao e n(f,¢) é o vector de unidade na dire¢ao do nticleo do chuveiro
como fun¢ao dos dngulos zenith () e azimute (¢), para mais detalhes veja [76].

O passo 2 ¢é a etapa final de reconstrucao para os eventos SD. Os gatilhos nas estagoes
sao ajustados pela funcao de distribuigao lateral (LDF: Lateral Distribution Function) a

mesma usada pelo experimento Agasa para minimizar a fungao x? [76].

N 7\ 2 2
Pi — P; |R — Reog|
vipr = S 2 | IR Feoal”
i=0 P Rcog

(3.5)
O segundo termo da equagao ¢ o mesmo da equagao 3.1, e p! representa a densidade de

particulas recolhidas pela estacao i a distancias perpendiculares ao eixo do chuveiro [76].

3.2 Detector de fluorescéncia

O TA tem trés estagdes FDs, duas utilizando um novo projeto de FD produzido pelo Insti-
tuto de Pesquisa de Raios Cosmicos (ICRR) na Universidade de Toquio, e um que consiste
no recondicionamento dos espelhos do experimento HiResl, PMTs e partes eletronicas que
foram de reusadas pela Universidade de Utah [10]. As estagoes FD receberam nomes de

acordo com as caracteristicas geograficas dos locais nos quais foram construidas. As duas
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construidas com o projeto de ICRR estao localizados no sudeste e no sudoeste da matriz
do SD, e sao chamados de Black Rock Mesa (BR) e Long Ridge (LR) respectivamente
FD-TA. A terceira estagao de FD esté localizada na parte norte da matriz e nomeada
como Middle Drum (MD), na base da Montanha Middle Drum. Cada telescopio consiste
em um grande espelho esférico que focaliza a luz em uma caixa com 256 PMTs, criando

uma imagem de ~ 1° resolu¢ao angular [10].

3.2.1 Descricao dos detectores de fluorescéncia

A BR e LR cada um tem 12 telescopios, cada telescopio consiste de um espelho primério
de 3.3 m de didmetro e uma camara de fotomultiplicadores. O BR e LR tem um campo
de visao de 110° no angulo azimutal e 30° em altitude, vista a partir de 3° — 33° acima do
horizonte. O detector LR tem o campo de visao orientado para o Nordeste, enquanto o
detector BR olha para o Noroeste, de modo que o centro dos campos de visao dos FDs se
sobrepoem no centro da matriz do SD, como se mostra na figura 3.1. O espelho primario é
segmentado em dezoito pequenos espelhos hexagonais. A cAmera de PMTs esta composta
por uma matriz de 16 x 16 PMTs e tendo uma area efetiva de 860 mm x 992 mm, esta
situado a uma distancia de 3000 mm do espelho. A saida do conjunto de 256 PMTs é
digitalizado com o conversor analdgico digital rapido (FADC) em 100 ns [76]. A estacao
Middle Drum olha 120° em azimute e 30° em altitude, esta direcionada para o lado norte
da matriz de SD. A abertura é dividida em 14 espelhos em dois anéis, um a partir de
3° —17° e outro de 17° — 32° em altitude. Na figura 3.6 se mostra um par de espelhos dos

sete pares que tem o MD.

3.2.2 Gatilho dos detectores de fluorescéncia

O sistema de gatilho de BR e LR é composto por trés niveis de gatilho. O gatilho de
nivel 1 esta na saida dos PMTs. Ele seleciona os PMTs que tém um total de 6 sigma de

sinal acima do fundo do céu noturno (o fundo do céu noturno é medido como a média de
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Figura 3.6: Na foto um par de espelho de MD, o telescopio da direita aponta de 3° — 17°
acima do horizonte, enquanto da esquerda de 17° — 31° acima do horizonte [76].

PMTs sem sinais). O nivel 2 é obtido pelo gatilho Track Finder (TF), esse moédulo realiza
reconhecimento de padroes nos PMTs selecionados pelo gatilho do "nivel 1". Para facilitar
isso, uma matriz de 5 x5 PMTs é varrida nos 256 PMTs da caAmara, em busca de padroes de
3 PMT adjacentes. Para lidar com eventos de PMTs ao longo das bordas da camera, uma
pequena matriz 4 x 4 PMTs varre verticalmente ao longo das bordas da camara. Quando
a condicao de gatilho TF é satisfeita, é comunicado ao Distribuidor Central de Gatilho
(CTD: Central trigger distributor), que determina os gatilhos de eventos gerados pelos
raios cosmicos. O CTD coordena os gatilhos de cameras individuais e fornece o "Gatilho
final"para todas as cameras na estacao. Quando o CTD recebe um nivel 2 a partir de
um ou mais médulos TF na camera, o "gatilho final"é gerado, isso faz com que todas
as cameras no experimento gravam e envié-los para o CTD onde eles estao armazenados.
Além disso, o CTD interage com um modulo de GPS e fornece temporizagao absoluta

para o evento [10].
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3.2.3 Calibracao dos detectores de fluorescéncia

Os detectores de fluorescéncia Black Rock e Long Ridge tém um sistema de calibragao de
cinco etapas que mantém uma calibragao absoluta de cada PMT. Este método consiste em
fazer uma calibragao absoluta de um subconjunto de PMTs do FD no laboratério antes
da instalacao. Em seguida, usando uma variedade de métodos de calibragao relativa para
garantir um ganho absoluto, quaisquer PMTs podem ser medidos contra os ganhos dos
PMT que foram medidos no laboratério. O ganho total do um PMT pode ser descrito
por cinco fatores: G = Gy X G X Go X G3 X G4, onde Gy é a resposta absoluta FADC por
foto-elétron e cada fator G; até G4 sao corregoes para cada variacao PMT do fator Gj.
Podem ocorrer variagoes devido ao envelhecimento, temperatura, ou apenas as variagoes
entre PMT [78], para mais detalhes ver a referencia [10]. O detector Middle Drum néo
digitaliza a forma do pulso. Em vez disso, apenas dois valores sao digitalizados para cada
disparo do PMT, o tempo de disparo e o sinal integrado do tubo. Amostragem e retengao
eletronica permitem um fluxo de dados muito mais reduzido, mas acrescentam dificuldades
em compreender exatamente a que tempo de disparo digitalizado corresponde. Para mais

detalhes ver a referencia [77].

3.2.4 Ferramentas adicionais de calibracao

O Central Laser Facility (CLF) é um laser de nitrogénio de 355 nm localizado no centro
da matriz do SD a 20 km de todos os trés locais FD. Na figura 3.1 o CLF ¢é a cruz azul
no centro da matriz do SD. O CLF ¢é disparado a cada meia hora a 10 Hz, produzindo
50 frames por disparo e é observado por todas os trés estagoes de FDs. O CLF é uma
ferramenta importante na comprensao da escala fotométrica dos FDs, mas também fornece
informacgoes importantes sobre a dispersao atmosférica. Ao modelar atenuacao do laser e
da luz dispersada para o FD, o namero de fétons no feixe do CLF pode ser reconstruido,
bem como a energia do laser real. Esta energia reconstruida pode entao ser comparada

com a energia do laser encontrado, usando um radiémetro incorporado dentro do CLF.
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Usando os tiros de CLF em noites claras, onde a dispersao molecular é dominante e
considerada como uma linha de base, o nimero de aerossois pode ser medido de uma
forma relativa. Isso pode fornecer uma anélise complementar para a medi¢ao de aerossol
com o sistema LIDAR instalado no BR. O Roving Xenon Flasher (RXF) ¢ um flasher
moével, que foi a principal ferramenta de calibragao no experimento HiRes e foi usado
em ambos HiResl e HiResII. O flasher é alimentado por baterias de 12 V e é movido
entre telescopios permitindo uma tnica fonte de luz para calibrar todos os telescopios no

experimento [10].

3.2.5 Reconstrucao de chuveiro

Os dados registrados pelos FDs sao formas de onda digitalizadas de 51.2 ps dos PMTs.
Para reconstruir a informagao dos raios cosmicos primarios existem trés processos: selecao
de PMTs visto na se¢ao do gatilho dos FD (3.2.2), reconstrucao de geométrica e o perfil
de reconstrugao do chuveiro. A reconstrucao geométrica determina a posicao do ntcleo e
a direcao de chegada do chuveiro. A reconstrucao com os dados de duas estagoes de FD,
é chamado "modo estéreo", e por dados de apenas 1 estagao é chamado modo monocular.
Em ambos casos, a esta¢do determina o plano detector do chuveiro (SDP), constituida
pelo eixo de chuveiro e da localizagao do detector. Em geral, o modo estéreo tém melhor
resolucao do que o modo monocular. O vetor normal do SDP é perpendicular a todos
os PMTs de linha de visao &*. Uma vez que o chuveiro de fétons é detectado por varios
PMTs, o vetor normal 6timo de SDP ¢é calculado a partir do valor minimo de:

2=y k) (3.6)

g
3 )

onde o; é o fator normalizado do campo de visao do PMT (o; = sen 0.8°), w; é o peso da

PMT. As PMTs com mais fotons perto do eixo do chuveiro sao ponderadas por

NFPE
T NPE

(3.7)

wy;
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Figura 3.7: Reconstrucao geométrica modo estéreo. O eixo chuveiro é determinado pela
intersecao de duas SDPs [79].

onde NI'F & o ntimero de foto-elétrons do i-ésimo PMT, NTF & o valor médio de foto-
elétrons nos PMTs selecionados [79]. A geometria de modo estéreo ¢ calculada a partir
de uma linha de interse¢do dos dois SDP [79]. Uma vez que a frente do chuveiro é
determinada sera muito facil encontré-lo o eixo do chuveiro, basta fazer a intersecao dos

dois SDP como é mostrado na figura 3.7. Assim, o eixo do chuveiro s é dado por
T =ni x 0, (3.8)

onde 717 e 73 sdo os dois vectores normais de cada SDP. Por outro lado, a reconstrucao
geométrica do chuveiro de modo mono, sao utilizados os dados de uma tnica estagao e a
partir das temporizagoes do sinal de cada PMT. Como se mostra na figura 3.8, onde r*
é o vector da posicao do ntucleo e t* é o momento em que o chuveiro chega no chao, o t*
tempo de emissao de fotoes na distancia r;, e € medida pelo i-éstmo PM'T no momento

t;. A relagao entre os tempos t; e as outras variaveis é determinada por:
1sin ¥ — sin o4

T (Y + o)

(3.9)

onde 9 é o angulo de elevagao do eixo do chuveiro em relagao ao chao. Na rotina de
reconstrucao, as solucoes 6timas de t*, r* e 1) sao determinadas pela funcao y? minima
considerando o erro de tempo de deteccao oy,.

X=> [{t — t*%Si(w)r*}Z /ai] (3.10)

i
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Eixo do chuveiro

L=t

FD Nucleo do chuveiro

Figura 3.8: Reconstrugao geométrica no modo monocular [10].

onde s;(¢) = % A reconstrucao do perfil do chuveiro é estimada pelo método
"Inverse Monte Carlo"(IMC). O método IMC é desenvolvido em procura de uma solugao
Otima repetindo simulagoes de Monte Carlo (MC) e comparando dados observados com

simulacao de MC incluindo toda emissao e processo de dispersao. A partir desse processo

se estima os valor de X0z , Niao € B, [79].

3.3 Reconstrucao de modo hibrido

O principio basico de reconstru¢ao no modo hibrido é melhorar a anéalise tradicional do
FD exigindo informacao de temporizacao do SD. Os eventos hibridos sao utilizados para
a calibracao da energia reconstruida pelo SD. A reconstrugao de modo hibrida combina
dados de ambos detectores FD e SD. A reconstrugao hibrida, aqui apresentada, utiliza
quatro medidas basicas de dados para limitar a geometria do chuveiro reconstruido. Elas
sao as direcoes de apontamento dos PMTs acionados, os tempos de disparo dos PMTs do
FD, o tempos de disparo dos PMTs do SD e o centro geométrico da carga das estacoes SD.
Cada uma dessas medidas foi discutidas nas secoes acima, como também a sua utilizagao
em mono reconstrucoes de FD e SD. Cada um dos quatro ingredientes fornece um termo
x?2. Isso resulta em uma funcao de quatro componente y? que utiliza todas as informacoes

disponiveis de ambos os detectores FD e SD.

X* = Xepp + Xeoc + Xap + XFp (3.11)
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Esta funcao é minimizada com respeito aos parametros de chuveiro: x. e y. indicam
a localizagao do nucleo do chuveiro, zénite (#), &ngulo azimutal (¢) e momento em que o
chuveiro atinge o chao (t.).

O termo x%pp ¢ a mesma fungao x? que foi discutida na Secao 3.2.5 e ¢ mostrado na
Equacao 3.6.

O termo (x%oc) ajuda a assegurar que o ajuste nao seja deslocado do niicleo do

chuveiro. Isto pode ser escrito como

(xc - Rx)2 + (yc - R 2
Xtoc = ( P v) (3.12)
cocC

O termo x%, e ¢ a mesma funcao x* utilizada na reconstru¢ao mono FD na equagio
3.10. As informacoes temporais do SD estao incluidas na equagao 3.5 como o componente
X%p [10]. Para calcular a energia do chuveiro, a reconstrugao SD usa a técnica inversa
de Monte Carlo, no entanto, ele deve primeiro gerar um perfil do chuveiro. Para isso
usa a geometria hibrida detectada, o programa converte o angulo de visao de cada PMT
em uma profundidade de chuveiro. O procedimento de reconstrucao de energia hibrido
funciona da seguinte maneira: os valores de geometria do chuveiro ja armazenados sao
combinados com um conjunto de parametros de entrada do perfil do chuveiro e de energia
para calcular a resposta do detector e fazer comparacao com a observacao. A funcao >
¢ calculada para este conjunto de parametros de entrada. Em seguida, os parametros
de entrada sao ajustados até que o valor da funcdo x? seja minimizada. Os chuveiros
simulados por MC sao parametricamente calculados utilizando a estatistica de Poisson.
Os parametros de entrada para o perfil do chuveiro calculado sao tomados a partir da

funcao Gaisser-Hillas:

Xmaz—Xq

x_XO :| A Xmax_x

R d

Ne(2) = Nipao X {

Os parametros sao 7o, Xmazs Nmaz, € A. Os valores de o e A sao fixos a 40 g/cm? e 70

cm?, respectivamente, ao mesmo tempo, X,ar € Nymae podem variar. A funcao y? para
) ) )
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o perfil é dado dada pela equacao

1 m P 2
Xzerfil = Z ? (85 ) - Sz( )) ) (314)
Aqui, Si(m) representa o sinal medido do PMT, enquanto Si(P) é sinal previsto do PMT
calculado a partir da entrada de chuveiro. A energia do chuveiro de Monte Carlo é entao

armazenada como a energia calculada de modo hibrido do chuveiro [76].

3.3.1 Calibracao da energia do SD pelo FD

A incerteza na escala de energia da simulagao Monte Carlo de um SD é grande. Possiveis
desvios associados com a modelagem das interagoes hadronicas derivados de experimentos
com aceleradores em regioes de menor energia sao dificeis de determinar. No entanto, a
incerteza escala de energia é bem controlada experimentalmente pelo FD pois a medi¢ao
de energia é colorimétrica. Para corrigir a escala de energia do SD é usando eventos vistos
em comum entre o FD e SD. As diferencas observadas entre os eventos FD e SD sao bem
descritas por uma relagao de proporcionalidade simples, onde a escala de energia SD é
27% maior do que o FD. A Figura 3.9 mostra um grafico de dispersao da energia de FD

vs SD, em que este ultimo tem sido re-escalada |7].
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Figura 3.9: Comparacao de energia entre o SD e FD para TA depois da normalizacao
de 27% aplicada a SD [7].
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Capitulo 4

Métodos estatisticos

Neste capitulo vamos explicitar os métodos estatisticos que utilizaremos na busca de
anisotropias de pequena escala. Estas anisotropias de pequena escala sao caracterizadas

por agrupamentos de eventos acima do previsto por uma distribui¢ao isotrépica.

4.1 Funcao de autocorrelacao de dois pontos

A fungao de autocorrelagao angular de dois pontos (ou o método de 2 pt) é um método
tradicional usado para analisar a distribuigao das dire¢oes de chegada no céu [80]. Este
método mede o excesso (ou deficit) do nimero de pares em relagdo ao esperado a partir
de uma distribuigao isotropica como uma fungao da distancia angular. O nimero total
de pares de eventos (w) em uma distancia angular menor do que « é dado pela seguinte

equacao:

N i—

wy) =YY 0y —7y). (4.1)

i=1 j=1
onde © ¢ a fungao degrau (com ©(0) = 1), N é o namero total de eventos (dire¢oes de
raios cosmicos) e 7;; a distancia angular entre os eventos i e j no céu. O nimero esperado
de pares é obtido a partir de um grande niimero de simulagoes isotropicas, moduladas

pela exposicao do detector com o mesmo ntiimero de dire¢oes de chegada do conjunto de
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dados. A probabilidade (quantificada pelo valor-p) para qualquer excesso de pares em
um determinado angulo v vem a partir de uma distribuigao isotrépica e é determinada
pela fracao (f) de simulagbes que tem igual ou maior ntumero de pares do que o nimero
de pares dos dados na escala angular de interesse. O sinal de agrupamento mais relevante

corresponde aos valores de v e N que tem o menor valor de f e é referido como py,-

A funcao de autocorrelagao de dois pontos foi implementada computacionalmente a
partir do algoritmo descrito acima para a analise dos dados. O programa desenvolvido
utiliza o ROOT !, uma ferramenta de anélise de dados desenvolvida no CERN capaz de

lidar com grandes quantidades de dados.

4.2 Funcao de autocorrelacao de trés pontos

Um agrupamento na direcao de chegada dos eventos pode também ser analisada pela
procura de excessos de tripletos, por meio da funcao de autocorrelacao de 3 pontos ou
método 3pt. A fungao pode detectar aglomerados em diferentes escalas angulares e desde
2009 tem sido utilizada pela Colaboracao Auger na medida de anisotropia intrinseca.
Como mostraremos com mais detalhes no final deste capitulo, o método de 3 pt é mais
eficiente do que 2 pt [81]. Para cada evento, a dire¢ao de chegada é convertida em vetores
cartesianos r; = (x;,¥;, 2;). Depois, para cada combinagdo de trés eventos é construida
uma matriz de orientacao simétrica 17" definida como:
1 2 Ty Y miz
T = 3 STy D YP DYz | (4.2)
DTz Y A
onde (x;,y;, ;) sdo as coordenadas do i-ésimo vetor (no caso ¢ = 1,2 e 3). Os autovalores
(11, 2 € T3) de cada matriz de orientacao T satisfazem as seguintes relagoes 71 +7+73 = l e

T1 > To > T3 € portanto, existem somente dois parametros independentes de cada tripleto.

'ROOT disponivel em http://root.cern.ch.
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Os dois parametros independentes sao shape () e strength (¢) e definidos como:

Y~ log {M} (4.3)

log(m2/73)

¢ = log(71/73). (4.4)
O parametro v ¢ tutil para discriminar pontos distribuidos em uma faixa da esfera como
num cinturao, enquanto ¢ quantifica a concentracao dos pontos. Uma representacao es-
quematica é apresentada na figura 4.1 onde pode-se observar a relagao entre os pardmetros

com a forma do tripleto. O método 3pt mapeia um conjunto de diregoes na esfera num

A
* % -ﬁ.*-.*. *‘*
*
£ * X
< - R
s * * *
* * -
N / #_ W
\ . Shape "

Figura 4.1: Esquerda: Autovetores de um tripleto de eventos na esfera (S?) com o
eixo principal 13, o eixo maior u3, e eixo menor uz. Os autovalores desses vetores sao
utilizados no calculo dos parametros shape e strength. Direita: Interpretagao intuitiva
dos parametros v e (. Conforme 7 cresce de —oo & 00, o tripleto se torna menos alongado.
Por outro lado quando ( cresce de 0 & 0o, os eventos se tornam mais concentrados [82].

espago de fase v — (. O espago de fase pode ser utilizado na construcao de um teste
estatistico. Este método aqui apresentado utiliza uma abordagem classica de estatistica
onde temos uma hipétese nula Hy, a qual pode ser rejeitada ou nao, sob a luz dos da-
dos obtidos. O teste estatistico é uma forma de quantificar a compatibilidade (ou nao
compatibilidade) dos dados com a hipotese nula. No caso dessa andlise, a hipotese nula
Hy é que a distribuigao das direcoes de chegada dos raios cosmicos é isotropica. Isto

implica num dado espago de fase (7 — (), esperado. Obtendo os valores v — ¢ para os
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dados podemos comparar estatisticamente os dois espagos. Com todos os valores de v e
¢ construimos um histograma bidimensional. Depois calculamos um pseudo-log-likelihood
Y p (que serd nossa estatistica de teste) comparando o histograma 2D de «y e ¢ dos dados
com o histograma 2D v e ¢ obtido a partir de um grande ntumero de céus isotropicos. O

pseudo-log-likelihood Y p é obtido a partir da seguinte férmula:
EP = Z IOg B(nibs|niwp)7 (45)

onde (P;) é a probabilidade de Poisson no i-ésimo bin de observar contagem (n’,.), en-
quanto que o numero esperado de contagens obtidas a partir das amostras isotropicas é

%

tep)- A soma é realizada sobre todos os bins do espago de parametros. Para procurar

(n
possiveis aglomerados de eventos o pseudo-log-likelihood dos dados Zg“dos é comparado
com um grande nimero de valores de pseudo-log-likelihood E;fo obtidos a partir de si-
mulagoes isotropicas. A razao entre o numero de amostras isotropicas E;fo a esquerda
do valor de pseudo-log-likelihood Zgados (E;f” < E;ados) da a probabilidade (valor-p) que
a distribuicao de chegada observada apareca por acaso a partir da isotropia simulada.
Em outras palavras, o valor-p é a probabilidade de que a hipétese nula (no nosso caso
um céu isotrépico) represente bem o conjunto de dados. O método 3pt foi implementado
computacionalmente a partir do algoritmo descrito acima para a analise dos dados. O
programa desenvolvido utiliza o ROOT.

A figura 4.2 representa o resultado de uma anélise com o método de trés pontos a um
conjunto de 27 eventos [83]. A linha azul indica o pseudo-log-likelihood dos dados L%¢dos
e a regiao cinza representa ao 3%° dos céus simulados. Nesta analise foi obtido o valor-p
= 0.0023 (a linha azul esta muito afastada do lado esquerdo da regido cinza).

Exitem métodos similares do estudo de agrupamento nas dire¢oes de chegada como
2pt-L 2pt+ [42]. O desempenho dos métodos 2pt-L, 2pt+ e 3pt pode ser quantificado em
termos de poténcia em diferentes limiares para um teste de hipotese classico. O limiar «

- ou a taxa de erro do tipo-I - é a fracao de simulagoes isotropicas nas quais a hipotese



75

600
500"

400~

Entries

300~

200+

100~

e byl

-39100 -3200 -3000 -2500 -2600 -2400 -2200
P

Figura 4.2: Resultado do um analise com o método de trés pontos a 27 eventos. Cinza:
distribuicao de X%5° para 10000 céus cada um contendo 27 eventos aleatoriamente gerados.
Azul: B4 para 27 eventos de raios cosmicos [83]. A significancia é calculada através
da contagem da fracdo Y% que estd esquerda do $4des.

nula é erroneamente rejeitada (isto é, o teste da evidéncia de anisotropia quando nao
hé& anisotropia). A poténcia é 1 — 3, onde ( é a taxa de erro tipo-1I, que é a fragao
de simulacoes de anisotropia em que o resultado do teste nao rejeita a hipotese nula
de isotropia. Na figura 4.3 mostra-se a poténcia dos trés métodos aplicados aos céus
simulados utilizando 60 eventos extraidos de uma densidade de fonte de 10~*5 Mpc=3.
O melhor desempenho é do método 3pt (bolinhas verdes) com respeito ao método 2pt
(quadrados azuis) , conforme pode ser observado na figura 4.3 retirada de [42]. Nesta

figura aparece um terceiro método, o 2pt+, que nao é utilizado nesta tese.

4.3 Exposicao

A exposicao é uma funcao na esfera celeste que mede a area efetiva de cole¢ao integrada no
tempo de observacao para cada direcao no céu em unidades de Km?2.ano. A partir dessa
fungao podemos definir a exposi¢ao relativa w(d, a) (§ é a declinagao e a a ascensao reta em
coordenadas equatoriais) a qual pode assumir um valor entre 0 e 1 dado pela exposigao

em cada direcao no céu dividida pelo maior valor de exposicao. Para um detector em
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Figura 4.3: A potencia dos métodos 2pt, 2pt+ (que nao é utilizado nesta tese) e 3pt para
um valor limiar o = 1%. Os conjuntos de simulacoes Monte-Carlo apresentados sao para
60 eventos. Os resultados sao apresentados para valores de randomizacao das diregoes
numa gaussiana cuja largura vai de 1 a 8°. O método 3pt tém melhor desempenho do que
o método 2pt e todos os trés métodos diminuiram os desempenhos para escalas angulares
maiores de randomizagao [42].

operacao continua a ascensao reta é uniforme, sendo apenas a exposicao uma funcao da
declinag@o. A exposi¢ao tem apenas uma modulagao de cos(#) devido & mudanga na éarea
de deteccao eficaz. Supondo que o detector esteja situado na latitude ag e que apresenta
100% de eficiéncia na detec¢ao de raios cosmicos com angulo zenital de chegada a Terra

0 < 0,,, a exposicao serd dada pela equacao 4.6

w(0d) o< cos ag cos d sin ayy, + ayy, sin ag sin o (4.6)

na qual «,, é dado por:

0 se £ >1
Qp = QT se £ < —1
cos~t¢  outros

e é- __ cos B, —sinag sin
cos ag cos & .

A exposicao relativa do observatorio Pierre Auger localizado na latitude ay = —35
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para chuveiros com 6, = 60° esta mostrado na figura 4.4.
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Figura 4.4: Exposicao como funcao da declinagao para um observatorio situado na latitude
ap = —35 para chuveiros com 6, = 60° [84].

A exposigao relativa do observatorio Pierre Auger localizado na latitude ag = —35 para
chuveiros com 6,, = 80° linha tracejada azul e a exposigao relativa do Telescope Array
localizado na latitude ag = 39.3 linha vermelha tracejada para chuveiros com 6,, = 55°

estd mostrado na figura 4.5.
4.4 Distribuicao isotrépica

Através do Monte Carlo sdo geradas as dire¢oes (ascensao reta e declinagao) de chegada
isotropicamente simuladas, considerando a exposicao de Auger e TA. Foram simuladas
1000 céus isotropicos para cada observatorio. Cada céu simulado tem o mesmo nimero
de dados do que os dados experimentais. Deste modo foi obtido o padrao “isotropico”

para as distribuicoes na esfera celeste com o qual os dados serao comparados.
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Figura 4.5: Exposi¢cao como funcao da declinagao para o observatorio Pierre Auger situado
na latitude ay = —35 para chuveiros com 6,, = 80° (linha tracejada azul) e para o

Telescope Array, situado na latitude ay = 39.3 para chuveiros com #,, = 55° (linha
tracejada vermelha).

relative exposure
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Capitulo 5

Comparacao dos UHECRSs do céu norte
e sul

Nesta tese, nos usamos somente os dados publicados de UHECRs detectados por Auger
e TA. Ambos conjuntos de dados estao dentro da regiao de supressao do espectro dos raios
cosmicos. O conjunto de dados de Auger esta constituido por 231 eventos com energia
acima de 52 EeV e angulo zenital até 80° (eventos inclinados e verticais). A detecc¢ao de
eventos inclinados permite ter uma exposi¢ao que cobre de —90° até 45° em declinagao.
Os dados foram registrados a partir de janeiro de 2004 até margo 2014 [5]. O conjunto
de dados do TA tem 72 eventos com energia acima de 57 EeV e angulo zenital até 55°,
observados a partir de maio de 2008 até maio de 2013 [8]. Na figura 5.1, mostra-se os
eventos no mapa do céu em coordenadas equatoriais do Auger (tridngulos vermelhos) e
do TA (triangulos azuis). Os eventos que estdo dentro da regidao comum de declinagao
sao marcados com triangulos cheios, enquanto aqueles que estao fora desta regiao sao

marcados com triangulos vazios.

5.1 Analises com o método de dois pontos

O método é aplicado aos 231 eventos do Auger e aos 72 eventos do TA. Os codigos de
Monte-Carlo (de forma independente para Auger e TA) simulam as diregoes da chegada

dos eventos (distribuigao isotropica) e consideram a exposigao do Auger e do TA para
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Figura 5.1: Mapa do céu em coordenadas equatoriais, os dados sao representados por
triangulos azuis para TA e por triangulos vermelhos do Auger. Os dados que caem dentro

da regiao comum de declinagao sao marcadas com triangulos cheios, enquanto aqueles que
caem fora sao marcadas com tridngulos vazios.

eventos de angulo zenital até 80° e 55°, respectivamente. Além disso o numero de eventos
simulados ¢ igual a o niimero de eventos dos dados. Aqui foram simulados 1000 conjuntos
de céus isotropicos para cada experimento. O resultado para o TA é mostrado na figura
5.2, onde os pontos pretos indicam o niimero acumulado de pares obtidos para os dados
e a faixa colorida mostra o ntimero acumulado de pares esperado do céu isotropico, em
funcao da distancia angular, com nivel de confianca de 99%. Um desvio nao significativo
da isotropia simulada foi observado para TA: comecando cerca de ~ 12° ha diferentes
pontos fora da faixa. Para o Auger, nenhum desvio significativo da isotropia simulada
foi observado nas escalas angulares consideradas, como se mostra na figura 5.3, onde os

pontos pretos (namero acumulado de pares para os dados em fungao da distancia angular)
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Figura 5.2: Analises com o método de dois pontos. Numero acumulado de pares dos
dados do TA (pontos pretos) em fungao da distancia angular. A faixa indica a isotropia
simulada ao de nivel de confianca 99%.

estao dentro da faixa colorida (ntiimero acumulado de pares da isotropia simulada) com
um nivel de confianca de 99%. Para mostrar melhor em qual escala angular existe o maior
afastamento da isotropia, a figura 5.4 mostra a fracao de simula¢oes com maior niimero
acumulado de pares do que os dados em fungao da distancia angular para Auger (linha
vermelha) o TA (linha azul). A figura 5.4 mostra o desvio méaximo da isotropia para
o TA é observado em trés angulos diferentes 22°, 26° e 27° com uma probabilidade de
Pmin. = 0.2%. E interessante notar que o desvio maximo da isotropia ¢ encontrado nao
s6 na escala angular de 22°, compativel com a anélises do TA [8], mas também em 26°.
Para este angulo, 167 pares sao esperados em média para simulagoes isotropicas enquanto
231 sao observados nos dados. Analogamente para o Auger o desvio méximo da isotropia
¢ observado em 2° com uma probabilidade p,,;,, = 10.3%, e 12 pares sao esperados em

média para as simulacoes isotropicas, enquanto 17 sao observados nos dados. Portanto,
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Figura 5.3: Analises com o método de dois pontos. Numero acumulado de pares dos dados
de Auger (pontos pretos) em funcdo da distancia angular, a faixa indica a expectativa de
isotropia ao 99% de nivel de confianga.

com o método de dois pontos, concluimos que as direcoes de chegada de Auger e TA sao

compativeis com a direcao isotropica.

5.2 Andlises com o método de trés pontos

O método de trés pontos é aplicado aos 231 eventos do Auger e aos 72 eventos do TA.
O resultado dessas anélises mostram as distribui¢coes da pseudo-log-likelihood para um
grande nimero (10%) de céus isotropicos (linhas azuis) em conjunto com os valores obti-
dos a partir dos dados (linha vermelha). A figura 5.5 é referente ao Auger, a figura 5.6 é
referente ao TA. A probabilidade de que a distribuicao de chegada observada seja gerada
a partir de uma distribuigao isotropica é calculada por médio da contagem do ntmero

de céus isotropicos a esquerda do valor de pseudo-log-likelihood obtida a partir dos dados



83

Probability
S

=
e
N

0 5 10 15 20 25 30 35
Angular distance (degree)

10—3||||i||||i||||i|||

Figura 5.4: Fracao de simulagoes isotrépicos com maior nimero acumulado de pares do
que os dados de Auger (linha vermelha) e TA (linha azul).

(linha vermelha). Com este método achamos que a distribui¢ao da dire¢ao de chegada do
Auger é compativel com as flutuacoes do céu isotropico com valor-p = 29.1%, enquanto
que para TA obtivemos um valor-p = 0.7%, sendo, portanto excluida a hipdtese de isotro-
pia com um nivel de confianca de 99%. Com ambos métodos 2pt e 3pt a distribuicao de
direcoes de chegada observada no céu do norte pelo TA tem uma pequena probabilidade
de ser gerada a partir de uma distribuicao isotropica. Auger mostra compatibilidade com

a isotropia.

5.3 Anailises na regiao comum de observagao no céu

Os observatorios TA e Auger veem dois hemisférios diferentes, Norte e Sul respectiva-

mente, mas possuem uma regiao comum de observagao no céu. Esta regiao se encontra
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Figura 5.5: Distribuigao de X%° (zona azul) para 10 céus isotropicos de Auger cada um
contendo 231 eventos aleatoriamente gerados. $44°% para os 231 eventos do Auger (linha
vermelha).

|
NO

nas declinagoes —15° < § < 45°. A figura 5.1 mostra os dados nesta regiao como triangu-
los cheios. A partir disso, os dois conjuntos de dados sao analisados para procurar alguma
correlacao entre eles. Antes de estudar essa correlagdao, nés aplicamos a analises de trés
pontos para os dados de cada observatério dentro e fora da regiao comum de declinagao.
Na tabela 1 vemos o ntumero de eventos do Auger e TA dentro e fora da regiao comum
de declinacao. As anélises em todos esses casos resultam em valores elevados de valor-p,
ou seja mostram que a distribuicao das dire¢oes de chegada na regiao comum e fora dela

nao apresentam desvios significativos da isotropia simulada para ambos os observatorios.

Para estudar a correlagao na regiao comum sao fixadas dire¢oes de chegadas dos even-
tos de TA. Assim, usamos esse conjunto como um catélogo. Calcula-se o niimero acumu-

lado de pares dos eventos do Auger com respeito ao catalogo (eventos do TA) em fungao
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Figura 5.6: Distribuigao de Y%° (zona azul) para 10® céus isotropicos de TA contendo 72
eventos. Y% para os 72 eventos do TA (linha vermelha).

3pt dentro da regiao comum 3pt afora da regiao comum
Observatorio | Eventos | valor-p (%) Observatorio | Eventos | valor-p (%)

TA 47 5.2 TA 25 37.9

Auger 83 60.2 Auger 148 35.2

Tabela 5.1: Estas tabelas mostram a (valor-p) do método de trés pontos. Esquerda
eventos no interior e na direita para eventos fora do regiao comum.

da distancia angular entre 1° e 35° com passos de 1°. O processo é muito semelhante a
analise de correlacao de dois pontos. Repetimos o procedimento para um grande ntimero
(10%) de conjuntos de céus isotropicos simulados, de acordo com a exposicao do Auger
e considerando o mesmo nimero de eventos na regiao comum. Na figura 5.7 os pontos
pretos representam o nimero acumulado de pares e a faixa azul o nimero acumulado de
pares esperados a partir da distribui¢ao simulada isotropica com um nivel de confianca de
99%. A analise de correlacdo mostra nenhuma informacao significativa de excessos com os
eventos do TA em toda a escala angular considerada. Para procurar o desvio maximo da

isotropia, nos calculamos a fragao das simula¢oes com maior niimero acumulado de pares
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Figura 5.7: Anélises com o método de dois pontos na regiao comum do céu. Numero
acumulado de pares dos eventos do Auger em funcao da distancia angular a partir das
diregoes dos eventos TA. Os pontos pretos indicam o nimero acumulado de pares obtidos
a partir dos dados, a faixa mostra o niimero de pares acumulados da isotropia simulada
com 99% de nivel de confianca.

do que as presentes nos dados, que é mostrado na figura 5.8. Pode-se ver que o méximo
desvio da isotropia situa-se em 2° com probabilidade p,,;, = 22%. Para esse angulo 2
nimero acumulado de pares sao esperados em média da isotropia simulada, enquanto 3
pares sao observados nos dados.

Na regiao comum de observagao, todos os testes mostram que os dados sao compativeis

com a isotropia simulada.

5.4 Analises em todo o céu observado

Juntando-se os dados dos observatorios TA e Auger, torna-se possivel a cobertura de todo

o céu. A partir disso temos um conjunto de dados com 303 eventos que sao analisados
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Figura 5.8: Fracao do nimero acumulado de pares das simulagoes isotropicas com maior
ou igual namero acumulado de pares que os dados em func¢ao da distancia angular, para
a regiao comum do céu.

pelos métodos de dois e trés pontos.

5.4.1 Analises com o método de dois pontos

De forma similar as analises prévias de 2pt, foram calculados o niimero de pares acumula-
dos dos dados dos eventos simulados isotropicamente (10% céus). Na figura 5.9 os pontos
pretos indicam o nimero acumulado de pares obtidos para todo o conjunto de dados
e a faixa colorida mostra o nimero acumulado de pares esperado do céu isotropico em
funcao da distancia angular com nivel de confianca de 99%. Nenhum desvio significativo
da isotropia simulada foi observado. O maior afastamento da isotropia acontece para as
distancias angulares de 24° ate 27°. A figura 5.10 mostra a fragao de simulagoes com

maior nimero acumulado de pares do que os dados em funcao da distancia angular (linha
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Figura 5.9: Analises com o método de dois pontos para tudo o céu. Niumero acumulado
de pares dos dados do Auger + TA (pontos pretos) e nimero acumulado de pares da
isotropia simulada (faixa colorida) ao 99% de nivel de confianga em funcao da distancia
angular.

vermelha). Para 27° temos a probabilidade p,;, = 14%, com 2724 pares esperados em

média para simulagoes isotropicas enquanto 2814 sao observados nos dados.

5.4.2 Analises com o método de trés pontos

Aqui utilizamos o método de trés pontos para os 303 eventos do conjunto de dados combi-
nados cobrindo todo o céu. Temos na figura 5.11 as distribuigoes da pseudo-log-likelthood
para um grande nimero (10%) de céus isotropicos (linhas azuis) com os valores obtidos a
partir dos dados (linha vermelha). Achamos que a distribuigao das dire¢oes de chegada

dos dados é compativel com as flutuagoes do céu isotropico (valor-p = 23.5%).
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Capitulo 6

Conclusoes e perspectivas

Nesta tese dois métodos de procura de anisotropia (desvios da isotropia) nas diregoes
de chegada dos UHECR do Auger e do TA foram utilizados: a fun¢ao de autocorrelacao
de dois pontos e de trés pontos. Ambos sao eficazes na comparacao das diregoes de
chegada dos UHECRs com a hipdtese de isotropia. Além disso, a correlacao entre as duas
distribuicoes de chegada foi estudada aproveitando a regiao comum do céu observado por
ambos observatorios.

A aplicagao dos métodos de dois pontos e trés pontos aos dados de UHECR do Obser-
vatorio Pierre Auger nao mostrou nenhum desvio da isotropia. Portanto, nao conseguimos
excluir a hipotese nula de isotropia.

No céu do norte, a probabilidade de que a distribui¢cao de chegada observada pelo TA
seja uma realizagao de uma distribuicao isotrépica é muito menor do que a probabilidade
observada pelo Auger no hemisfério sul.

Assim, no teste de trés pontos nos dois conjuntos de dados tendo como hipotese nula
uma distribuicao isotropica, encontramos que o Auger nao exclui a hipotese nula. No
entanto, para os dados do TA, a hipotese de isotropia (hipotese nula) é excluida com 99%
de nivel de confianca.

Na regiao de céu comum observada, todos os testes mostram que as duas distribuicoes
de chegada nao excluem a hipotese nula.

Em todo o céu observado - quando se juntam os dados do Auger e do TA - nao
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encontramos evidéncias de anisotropia também.

No futuro pretendemos continuar com este trabalho, caracterizando as anisotropias
em grandes escalas angulares e realizando estudos de composi¢ao quimica a baixas ener-
gias com os dados do infill no intuito de se identificar sinais de uma possivel transicao
galactica-extragalactica. Com as melhorias em curso no Observatorio Auger (nas quais eu
pretendo me envolver no meu doutorado), conseguiremos estudar a composigao quimica
e anisotropias a altissimas energias com os dados do SD do Auger. Talvez ai possamos

identificar fontes pontuais por meio de raios césmicos de alta rigidez magnética.
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