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Resumo

Campos magnéticos cosmicos sao ubiquos e estdo presentes em todas as escalas, desde os planetas até
0s superaglomerados de galaxias. Sabe-se que o campo magnético da Via Lactea possui uma componente
regular, que tem uma estrutura espiral, € uma componente aleatéria. Muitas questdes acerca do magnetismo
galactico ainda permanecem sem respostas, e o0 modelo de espiral mais adequado para descrever as observa-
¢oes é incognito. Uma possibilidade pouco explorada para estudar o campo magnético da Via Lactea é utilizagdo
de informagdes relacionadas a propagagao de particulas carregadas através da mesma. Neste contexto estao
inseridos os raios césmicos ultra-energéticos, as particulas mais energéticas do universo, cuja origem, composi-
¢ao quimica e mecanismos de aceleragao e propagacao nao sao bem compreendidos. A deflexao de particulas
provenientes da mesma fonte no campo magnético galactico pode gerar estruturas filamentares com eventos
ordenados por energia, os chamados multipletos, sendo esta uma assinatura Unica deixada pelo campo em ma-
pas contendo diregdes de chegada de raios cosmicos. Neste trabalho é apresentado um método inédito para
estudos do campo magnético galactico, através da identificagdo e andlise da orientagao de multipletos nestes
mapas. Este método baseia-se na transformada de wavelets na esfera, que permite amplificar a razéo sinal-ruido
e fazer reconhecimento de padrdes, de forma a identificar multipletos imersos em ruido de natureza estocastica.
Na primeira parte do trabalho o método foi aplicado a dados simulados visando obter a orientagdo esperada
para multipletos oriundos de fontes em diversas partes da esfera celeste, segundo diferentes modelos de campo
magnético galactico. Na segunda parte do trabalho, aplicou-se o0 método a eventos detectados pelo Observatério
de Raios Césmicos Pierre Auger. A confrontagdo dos resultados de dados reais e simulagdes permite restringir

modelos de campo magnético galactico.
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Abstract

Cosmic magnetic fields are ubiquitous and are present in all size scales, from planets to superclusters of
galaxies. The magnetic field of the Milky Way has a regular component, with a spiral structure, and a random
component. Many questions concerning galactic magnetism still remain unanswered, and the spiral model which
best fits the observations is unknown. An underexplored possibility to probe these fields is to use information
related to the propagation of charged particles through them. In this context, an interesting probe are the ultra-
high energy cosmic rays, the most energetic particles in the universe, whose origin, chemical composition and
mechanisms of acceleration and propagation are not well-understood. The deflection of particles coming from
the same source can generate threadlike structures with events ordered by energy, the so-called multiplets, which
imprints a unique signature of the galactic magnetic field in maps containing arrival directions of cosmic rays. In the
present work it is presented a novel method to probe the galactic magnetic field, by identifying and analysing the
orientation of multiplets in these maps. This method relies on the spherical wavelet transform, which is capable
of amplifying the signal-to-noise ratio and perform pattern matching, so that it is possible to identify multiplets
embedded in a stochastic background. In the first part of this work the method is applied to simulated data,
aiming to obtain the expected orientations for multiplets associated to sources in several regions of the celestial
sphere, according to different models of galactic magnetic field. In the second part of the work the method was
applied to events detected by the Pierre Auger Observatory. A confrontation between the results using real and

simulated data allows one to impose constraints to galactic magnetic field models.
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INTRODUCAO

Campos magnéticos sao ubiquos, estando presentes em planetas, estrelas, galaxias, aglomerados de gala-
xias e também nas maiores estruturas do universo, as “grandes paredes”. A intensidade destes campos varia
desde 109 G até 1075 G em magnetares, que sdo os objetos com maior campo magnético conhecido.

A existéncia de campos magnéticos na Via Lactea' foi verificada inicialmente em 1949 por Hiltner, através da
polarizagao de graos de poeira, efeito que sé fora explicado posteriormente, em 1951, por Davis e Greenstein,
e desde entdo um panorama global para descrever o campo magnético desta tem sido buscado. Foi verificada
a existéncia de uma componente turbulenta, atuante em pequenas escalas, e de uma componente regular que
atua na macroescala galactica. Diversos modelos tentam descrever esta componente de larga escala, e alguns
destes prevéem um padrao espiral que pode ou nao ter seu sentido invertido nos dois hemidiscos galécticos,
dependendo da paridade da transformagéo 6 — 0 + 7, e/ou na parte superior e inferior do mesmo, dependendo
da paridade da transformagédo z — —z. Nao obstante existam modelos para descrever a componente regular
do campo, os métodos observacionais disponiveis ndo sdo capazes de apontar qual destes modelos & mais
adequado para descrever a realidade.

As primeiras observagdes do campo magnético galactico, como as de Hiltner, foram feitas medindo a polari-
zagao da luz estelar. Outros métodos, utilizando a emissao sincrotron por elétrons relativisticos, foram desenvol-
vidos posteriormente, o que permitiu medir o campo de forma indireta. Desde 1957, quando a aplicagéao do efeito
Zeeman para determinagdo de campos magnéticos césmicos foi proposta, medidas in situ, i. e., diretamente na
fonte, tornaram-se possiveis. A grande dificuldade deste método € sua forma de medicao, que s6 € propiciada
em densas nuvens de hidrogénio molecular. A medida da rotagdo de Faraday foi, sem dlvida, o que permitiu
estudos sistematicos e detalhados dos campos magnéticos cosmicos, fornecendo informagdes nao s6 sobre a
diregdo do campo, mas também sobre sua intensidade integrada ao longo da linha de visada. Foram as medidas
de rotagao de Faraday que verificaram que a componente regular do campo magnético galactico tem um padrao
espiral e intensidade tipicamente da ordem de 1-10 uG (exceto nos filamentos presentes préximos ao centro
galactico, cuja intensidade é trés ordens de magnitude maior). Uma possibilidade interessante e pouco explo-
rada para estudar o campo magnético da Via Lactea é utilizar a propagacao de particulas carregadas através
deste. A propagacao de raios cosmicos, especificamente os carregados, através da galaxia, pode contribuir para
compreender nao somente a componente regular do campo, mas também a turbulenta.

TAinda hoje ha discussdes acerca da nomenclatura utilizada para descrever esta galaxia. Via Lactea refere-se & densa regido estrelada
do céu observada desde a Antiguidade. O que hoje é chamado de Via Léactea, para alguns historiadores da ciéncia, deveria ser chamado de
“Galaxia” (com ‘G’ maiusculo). No entanto, por razdes histéricas o termo “Via Lactea” evoluiu de modo a designar toda a galaxia, e é esta
assungdo que sera utilizada neste trabalho.



Raios cosmicos sdo particulas provenientes do espago, com diversas energias, que atingem a Terra®. Dentre
todas as particulas extraterrestres que atingem a Terra, destacam-se as que possuem energia muito alta, os
raios cosmicos ultra-energéticos® (UHECRS).

Hoje, quase um século apds a descoberta dos raios cdsmicos, pouco se sabe sobre a origem, composicao
quimica e mecanismos de aceleragao e propagacao dos UHECRs. No entanto, a deflexdo destas particulas nos
campos magneéticos intervenientes é compreendida se a estrutura destes campos for conhecida. Sendo assim, é
notéria a existéncia de uma relagao bidirecional: a propagagado de UHECRs na galaxia pode trazer informagoes
sobre o campo magnético galactico e o conhecimento do campo magnético galactico pode contribuir para a
compreensao dos mecanismos de propagagao dos UHECRs.

A deflexdo de UHECRs no campo magnético galactico é proporcional ao inverso da energia da particula, de
forma que para uma mesma fonte emitindo UHECRs com diversas energias, formar-se-ao estruturas filamentares
contendo particulas ordenadas por energia, os chamados multipletos®.

Neste trabalho é apresentado um método inédito para estudos do campo magnético galéctico, através da
identificagao e andlise da orientagdo de multipletos em mapas contendo diregées de chegada de UHECRs. Este
método esta fundamentado na transformada de wavelets na esfera, que permite amplificar a razao sinal-ruido
e fazer reconhecimento de padrdes, de forma a identificar multipletos imersos em ruido. Na primeira parte do
trabalho o método foi aplicado a dados simulados, e na segunda parte a eventos detectados pelo Observatorio
de Raios Cosmicos Pierre Auger. Com isto, espera-se poder fazer restricbes de modelos de campo magnético
galactico.

O presente trabalho esté organizado da seguinte forma:

e no capitulo 1 é feita uma introdugdo aos principais métodos de estudo de campos magnéticos cdsmicos,
e apresentado um breve panorama geral sobre o conhecimento atual sobre estes campos, particularmente
o0 galéctico;

e no capitulo 2 é apresentado o estado-da-arte da fisica e astrofisica de UHECRS;
e no capitulo 3 é descrito o Observatério Pierre Auger e seus métodos de detecgao;

e no capitulo 4 descreve-se 0 método utilizado para identificagdo de multipletos, com a transformada de
wavelets na esfera, com o cuidado de manter todas as elucubracées matematicas inerentes ao formalismo
apresentado no apéndice A;

e no capitulo 5 é descrito 0 método de identificagdo de multipletos;

e no capitulo 6 sio realizadas simulagdes utilizando o programa descrito no apéndice B com a finalidade
de testar o método e parametrizar a orientagao do multipleto em cada setor, a fim de confronta-las posteri-
ormente com dados reais;

e no capitulo 7 sdo apresentados os resultados da andlise de dados obtidos pelo Observatério Pierre Auger,
e estes sdo confrotados com as simulag¢des, a fim de restringir modelos de campo magnético galactico;

e por fim, no capitulo 8, sdo apresentadas as conclusdes e possiveis desdobramentos do trabalho.

2Um tema que suscita celeuma é a definicao de raios césmicos. Alguns consideram raios césmicos apenas como particulas carregadas
de origem extraterrestre que atingem a Terra, excluindo assim os néutrons, radiagdo gama, neutrinos, etc. No presente trabalho a definigao
serd ampliada, de modo a abarcar qualquer particula com energia acima de 108 eV que atinja a Terra, incluindo as eletricamente neutras.

3Nao ha um definicao precisa para designar raios cosmicos de energias ultra-altas. Considerar-se-4 raio césmico ultra-energético aquele
com energia superior a 1018 eV.

4Define-se multipleto como um conjunto de eventos provenientes de uma mesma fonte. Neste trabalho, por simplicidade, o termo multi-
pletos refere-se a eventos ordenados por energia provenientes de uma mesma fonte.
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CAPITULO 1

CAMPOS MAGNETICOS COSMICOS

1.1 Meétodos de Medicao

1.1.1 Polarizagcao da Luz Estelar

A estrutura em larga escala da Via Lactea e de galaxias proximas é evidenciada através da observagéo
da polarizagdo da luz emitida por estrelas. A primeira evidéncia observacional desta polarizagao foi feita por
Hiltner [1,2] e Hall e Mikesell [3]. O primeiro modelo para descrever esta polarizagao, conectando-a ao campo
magnético da galaxia, foi desenvolvido por Davis e Greenstein [4], que sugeriram que graos de poeira nao-
esféricos teriam seu momento angular alinhado com o campo magnético externo, causando uma absorgao da
luz estelar incidente e espalhamento dependente da diregéo [5, 6].

No modelo de Davis e Greenstein, graos de poeira em rotagdo alinham-se ao longo das linhas de campo
magnético e absorvem preferencialmente a componente da luz com campo elétrico E paralelo ao eixo maior
deste gréo, de forma que a luz tende a polarizar-se na mesma diregdo do campo [4, 6]. A concluséo do trabalho
dos supracitados autores prevé a existéncia de uma campo magnético interestelar na Via Lactea, que esta
orientado ao longo do plano galactico [4,7].

Estudos realizados por Mathewson e Ford [8] corroboram as conclusfes advindas do modelo de Davis e Gre-
enstein. Através da observagao de 1800 estrelas na Via Lactea, concluiu-se que o campo magnético é alinhado
com o plano da galaxia, conforme mostrado na figura 1.1. Observagdes mais recentes de outras galaxias espirais
demonstram a estrutura magnética espiral das mesmas através da medida da polarizagéo da luz estelar [6].

Apesar de ser um poderoso método para testar a diregdo do campo magnético galactico, a polarizagao da luz
estelar ndo fornece o valor do médulo do campo [7]. Outra limitagdo do método esta relacionada a observagéao
de campos extragalacticos. O espalhamento anisotrépico’ no meio interestelar pode ocasionar uma polarizacdo
e afetar a medida esperada [6]. Além disto, 0 mecanismo preciso pelo qual graos de poeira se alinham com o
campo néo é bem compreendido [6].

10 espalhamento anisotropico é caracterizado pela dependéncia direcional da fase, de forma que a onda espalhada tem intensidade
diferente em cada diregao.
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Figura 1.1: Resultados da observagéo da polarizagéo da luz de 1800 estrelas, localizadas no centro de cada
linha cujo comprimento é proporcional a polarizagao; figura extraida de [8].

1.1.2 Efeito Zeeman

O efeito Zeeman é o desdobramento dos niveis de energia atémicos ou moleculares na presenca de um
campo magnético externo. No contexto deste trabalho, o efeito Zeeman pode ser compreendido como o desdo-
bramento das linhas espectrais devido a existéncia de dois modos (circulares) de polarizagao [7].

Um meio direto para medigdo do campo magnético na galaxia é medir o desdobramento Zeeman de uma
transi¢cao no gas que compde o meio interestelar. Matematicamente [5]:

eB

O = Opy Hz, (1.1)

4dm,.c

onde m, é a massa do elétron, w,,, € uma transigdo entre os niveis me n, e v= ®/2x é a frequéncia observada.

A vantagem deste método é que o desdobramento Zeeman fornece o campo magnético in situ, isto é, direta-
mente na fonte, diferentemente de outros métodos tais como a rotagdo de Faraday, que fornece uma componente
do campo integrada ao longo da linha de visada.

A medida de B através do efeito Zeeman é extremamente dificil, uma vez que o desvio de frequéncia causado
pelo campo é baixo em comparagao a largura térmica das linhas, de forma que é necessario que hajam regides
de baixa temperatura e altamente magnetizadas para que a medida seja bem-sucedida [9]. Dada a dificuldade
da medida, campos magnéticos extragalécticos nunca foram medidos por este método, devido a deformacgéo das
linhas de radio causada por efeitos dindmicos e a baixa intensidade dos campos [5].

Bolton e Wild [10] foram os primeiros a propor, em 1957, que seria possivel estimar o campo magnético
através do desdrobramento Zeeman. Devido as dificuldades intrinsecas a medida, a primeira medida bem-
sucedida s6 foi efetuada em 1968 por Davies et al. [11] e Verschuur [12].

1.1.3 Emissao de Radiacao Sincrotron

Os campos magnéticos em galaxias e outros objetos celestes podem ser medidos através da emissao de
radiagdo sincrotron [6, 13, 14], produzida por elétrons relativisticos espiralando em linhas de campos magnético

[6].
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Para um elétron de energia E em um campo magnético B, a emissividade pode ser expressa como

KVJ)KBL(:>3f(:>, (1.2)

onde B, é a componente do campo magnético perpendicular a linha de visada, v, é a frequéncia critica e f(x) é
uma fungdo que tende a 1 para x —0 e decresce rapidamente para x >1 [6]. A frequéncia critica em termos do
campo magnético, da massa eletronica m, e da frequéncia de Larmor v é

£ \2
Ve=VL| — | (1.3)
mc
com vz dado por
eBJ_
VL = . 1.4
L 27me (14)

Seja n.(E) a densidade de elétrons de uma determinada fonte. Pode-se assumir que esta distribuigdo tem
um espectro que segue uma lei de poténcia da forma

ne(E)dE = n.(Ep) (g)_ydE, (1.5)

com Y sendo o indice espectral, cujo valor € aproximadamente 3 para galaxias espirais [6]. Entdo pode-se obter
a emissividade total a partir da seguinte relagao:
ﬁpi/KwEMAEME. (1.6)
Como a emiss&o sincrotron é dominada por elétrons relativisticos de energia m.c?(v/v.)'/?, se v ~ v, entdo
J(V,E) e B, v.0(v—V,), de forma que com a equagéo 1.5 pode-se obter
-y Ity

Jve<ne(Eo)v T B . (1.7)

Para obter a intensidade do campo, também é necessaria a densidade total de energia, que é dada por
Eot = (1+k)8re+837 (18)

onde k é a energia total de nlcleos pesados e elétrons [15, 16], €z é a densidade de energia magnética [6,15] e

€ €
%zfmwww. (1.9)

Neste ponto deve-se assumir alguma hipétese para estimar a intensidade do campo: (i) a energia é igualmente
dividida entre energia magnética e energia cinética dos elétrons [15,17], ou (ii) a densidade de energia total
€ minimizada com relagdo ao campo magnético [15, 16]. Neste trabalho sera adotado o desenvolvimento de
Widrow [6], utilizando a férmula revisada de equiparticdo de energia apresentada por Beck & Krause [18].

Integrando a expressao 1.9 no intervalo de frequéncias vy < v < vy:
vu 3 5
Ee = / En(v.)dv, =< B 20°S,(vy), (1.10)
VL

5
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onde ® é o tamanho angular da fonte, S, é a densidade de fluxo e vy é a frequéncia caracteristica entre v, e
vy . Integrando sobre um intervalo de energias fixo e assumindo a hipétese de equipartigao de energia, obtém-se
que

r+1

€< ©®’S,B~ T, (1.11)

0 que resulta em
2

By o< ((14K)jy)75 (1.12)

1.1.4 Rotacao de Faraday

A rotacdo de Faraday € um efeito optomagnético que surge da interagao entre uma onda eletromagnética
e 0 campo magnético em um meio. Uma onda linearmente polarizada pode ser descrita como a combinagéo
linear de duas ondas circularmente polarizadas com helicidades opostas. Durante a propagagao no meio, as
componentes circularmente polarizadas tém diferentes velocidades de fase e esta defasagem gera uma rotacao
no plano de polarizagdo, como mostrado na figura 1.2.

Q/

Figura 1.2: Representagao pictoérica da rotagao do plano de polarizagdo de uma onda eletromagnética ao
atravessar um meio (efeito Faraday).

No meio interestelar, elétrons livres causam uma diferenga no indice de refragao visto por estes dois diferentes
modos de propagacgdo. No caso de pulsares, a dispersdo causada pela existéncia de elétrons livres na linha de
visada resulta em um atraso entre pulsos de diferentes comprimentos de onda. Esta dispersao é conhecida como
dispersion measure (DM).

A expressao da forga de Lorentz

f:q(vx§+ﬁ), (1.13)

onde ¥ é a velocidade, ¢ é a carga da particula em questao (para o elétron, ¢ = —e), E é 0 campo elétrico e B é
0 campo magnético da onda eletromagnética incidente.
A equacdo de movimento para a agao de um campo externo é dada por

mes+ 5= —eE +eB x5, (1.14)

6
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onde 5§ é o deslocamento e m, é a massa do elétron. Por simplicidade, adotar-se-4 B = By2, § L2 e E 1 2.
Ademais, assume-se que o campo elétrico pode ser escrito como

E

Ege ", (1.15)

Sera utilizado o ansatz

§=Spe 1. (1.16)

Apo6s alguns calculos, pode-se escrever a equagao de movimento em termos de cada componente:

msy + fsy = —eE\, — eBysy (1.17)
msy + fs, = —eE, +eBys, (1.18)

Sendo o, = eBy/m a frequéncia ciclotron e wg = f/m, entdo:

e e
(0f — ©%) 5, = ——Ec+ —Bos,io (1.19)
e e
e e .
(0f — @) sy = i (1.20)

Para desacoplar as equagdes introduziremos s+ = s, £ isy € E+ = E, +iE,. Portanto

(0f — 0% — 0.0) sy = ——E, (1.21)

me
(0f — 0* + 0.0)s_ = —miE, (1.22)

e

Portanto .
7aEi
o= (1.23)
0 C

O vetor deslocamento elétrico é dado por
Dy =¢gEL+P.=¢€.5E, (1 24)

onde & é a constante de permissividade elétrica do vacuo, € é a constante de permissividade elétrica do meio.
O vetor polarizagdo pode ser expresso como:

P =—en,sy, (1.25)

onde n, é a densidade eletronica do meio. Das equagdes 1.24 e 1.25, é possivel obter £ através da substituicao
de s, fornecido pela equacgao 1.23. Assim, tem-se que:

e 14l : 2 (o) (1.26)
= =n , .
* gme OF — 0% F 0.0 +

onde n.(w) é o indice de refragdo do meio, para cada um dos dois modos de polarizagdo. Podemos definir o
indice de refragdo médio como

n:%(n++n,). (1.27)

7
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Assumindo que o, < ® e que m nao esta proéximo da frequéncia de ressonancia ay, pode-se demonstrar que

en, 1
ne —_
gm, 0f — ®>

(1.28)

De maneira anéloga, pode-se calcular a diferenca entre os indices de refragcdo correspondentes a cada polariza-

cao
en, oo,

ny—n_= _— (1.29)
C e (0 - 02)
Para calcular a medida de dispersao sera utilizada a relagao
c
gdz = \/€1&dz, (1.30)

onde ¢’ é a velocidade da luz no meio. Se 0 meio em questio é um plasma ténue, pode-se fazer a aproximagio

c 0 en,
— = dz(1— . 1.31
c /R Z< m880w2> (1.31)

2

¢ R
—R——— 1.32
ct(®w)=R 2£0mga)2/o ne(z)dz, (1.32)

n~1e wy=0. Assim

Portanto

onde pode-se identificar a medida de dispersdo como

R
DM = /0 ne(2)dz, (1.33)
com R representando a distancia até a fonte.
O angulo de polarizagéao ¢ é dado por
E
@ = arctan (Ei) , (1.34)
com
0]
E, = Eycos (; (niz—ct)> (1.35)
e
E, = Epsin (; (niz— ct)) . (1.36)
Portanto
0]
Q= 2—0(n+ +n_)z. (1.37)

Diferenciando com relagao a z, tem-se que

dp o nee? eBy
dz ~ 2cmyey me@?’

(1.38)

Assim, obtém-se a seguinte expresséo

3
nee
A~ ————
¢ 280mgc(1)2

/0 “B ()= (1.39)
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A medida de rotacdo (RM) esté relacionada a A¢ da seguinte forma:

A
RM = A—‘Q (1.40)
onde A é o comprimento de onda da fonte emissora.
A componente paralela do campo magnetico é B = RM/DM. Portanto o campo € [16,19]
B RM
2032 (1.41)
uG DM

E importante notar que os objetos que possibilitam a medigdo do campo via rotagdo de Faraday s&o tipica-
mente pulsares, no caso da galaxia, e fontes de radio, para campos extragalacticos. Os pulsos emitidos por
pulsares com comprimentos de onda mais longos se propagam mais lentamente no meio interestelar, sendo
medidos com um atraso em relagdo aos pulsos de comprimentos de onda menores.

1.2 Campos Magnéticos em Aglomerados de Galaxias

As galaxias tendem a agrupar-se em estruturas maiores, os aglomerados de galaxias, cujas dimensdes
sdo tipicamente da ordem de 10> Mpc [20]. Ha fortes evidéncias experimentais para a existéncia de campos
magnéticos em tais aglomerados. Observa-se nestes aglomerados os radio-halos, que séo produzidos por emis-
sdo de radiagdo sincrotron por elétrons relativisticos. Tais radio-halos estéo distribuidos de forma semelhante
ao gas observado em raios X numa regiao conhecida como ICM (Intra Cluster Medium, do inglés meio intra-
aglomerado) [21]. Outra evidéncia experimental a favor da existéncia de tais campos em aglomerados de gala-
xias sdo medidas de rotacdo de Faraday do ICM [21,22]. Ha também observagbes de radiorreliquias, que sao
estruturas com dimensdes tipicamente ~ Mpc com propriedades semelhantes aos radio-halos, diferindo na pola-
rizagao e morfologia [23,24]. Tais radiorreliquias localizam-se nas regides externas do aglomerado, normalmente
nas extremidades das regiées emissoras de raios X [23].

A primeira evidéncia experimental para campos magnéticos em aglomerados ocorreu com a detecgao de
um halo de radiagao sincrotron nos aglomerados de Coma [25]. Medidas posteriores neste mesmo aglomerado
[26—28] e em outros tais como Abell 754 [29], Abell 2256 [30] e Abell 2319 [31] forneceram estimativas para
0s campos magnéticos em aglomerados, uma vez que a medida precisa requer conhecimento da densidade
eletrénica no plasma [5]. Medidas recentes do campo no aglomerado de Coma, baseadas em modelos de
campo magnético, apontaram um campo total médio de 4,7 uG [23]. O campo magnético total em radio-halos é
tipicamente ~0,1-1,0 uG [32], sendo 0,4 uG para este aglomerado [33]. Kim et al. [28] determinaram RM para
18 objetos atras do aglomerado de Coma e obtiveram um campo magnético B ~2,5(L/10 kpc)*l/2 uG, onde L
€ a escala na qual ha reversao do sentido do campo [6].

Dolag et al. [34] mostraram que existe uma correlagdo entre a emissdo de raios X por aglomerados de
galaxias e o rms (root mean square, do inglés valor quadratico médio) da RM do aglomerado, indicando que o
valor do campo decresce com a distancia ao centro. As regides centrais podem alcangar campos de até 40 uG
com comprimento de coeréncia® de 50 kpc [35].

Estudos detalhados contendo medicées de RM em nlcleos de aglomerados de galaxias indicam campos
magnéticos ~ 10 uG [36]. Medigbes de RM em outras regides de aglomerados, ndo apenas em seus nucleos,

20 comprimento de coeréncia de uma onda esta associado a distancia na qual esta mantém um determinado grau de coeréncia, isto
é, a distancia a partir da qual ela passa a interferir com si mesma. No caso especifico de campos magnéticos, pode ser pensada como a
distancia tipica de células unitarias dentro das quais o campo é coerente.
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apontam campos magnéticos ~ nuG [37—40]. Medi¢gées de RM dos aglomerados de Abell indicam que os campos
magnéticos sao da ordem de 2 uG com comprimento de coeréncia ~ 10 kpc [20]. Em aglomerados irregulares,
o valor do campo nas regides centrais € 5 uG, e 10-30 uG em aglomerados regulares [20,41].

1.3 Campos Magnéticos Além dos Aglomerados de Galaxias

Kim et al. [42] encontraram indicios da existéncia de campos magnéticos em uma escala ainda maior, a dos
superaglomerados. Foi detectada uma fraca emissao de radio na frequéncia de 327 MHz em uma regido entre
os aglomerados de Coma e Abell 1367, que distam 40 Mpc entre si. A intensidade de tal campo seria ~ 0,2-0,6
uG [6]. Outras medigdes em diferentes frequéncias indicam um campo magnético entre aglomerados de galaxias
~ 0,01 uG em regides onde choques em grande escala podem estar ocorrendo [43].

Outras evidéncias para campos magnéticos além de aglomerados de galaxias foram apontadas por EnBlin
et al. [44]. A radio-galaxia NGC 315 apresenta peculiaridades que poderiam ser explicadas por um movimento
através de uma onda de choque cosmolégica duas ordens de grandeza maior que a dimensao tipica de um
aglomerado. As medidas indicam um campo magnético de larga escala que estaria associado as emissdes
polarizadas de radio [43].

Apesar de diversas medidas indicarem a existéncia de campos magnéticos além de aglomerados de galaxias,
tais campos ainda néo foram detectados na regido conhecida como vazio® de Boieiro. O limite superior para o
campo magnético nesta regiao é 0,1 uG, para a componente regular [45, 46].

1.4 Campos Magnéticos em Outras Galaxias

O campo magnético nas galaxias espirais segue aproximadamente a distribuicdo de matéria de seus bragos.
Padrdes espirais de campo magnético sdo observados na estrutura em larga escala de galaxias de diversos
tipos, incluindo irregulares [20]. Neininger et al. através de medidas de rotacdo de Faraday mostraram que
0 campo magnético da galaxia espiral M83 segue a orientagdo do mesmo, com um grande comprimento de
coeréncia [47]. Medidas polarimétricas da galaxia espiral NGC 1068 indicam um alinhamento entre as linhas
de campo magnético e a distribuicdo de matéria nesta galaxia [48]. Apesar desta relagdo entre a distribuicao
de matéria nos bragos espirais € 0 campo magnético, em algumas galaxias as linhas de campo da componente
regular do campo magnético localizam-se na regiao entre os bragos espirais, demonstrando que tais campos
nao estao necessariamente associados a distribuicao de matéria [49]. Os campos regulares nestas regides sao
normalmente ~ 15 uG [49]. Nas galaxias espirais NGC 6946 e M51 tais campos também s&o intensos, sendo
respectivamente 13 uG e 15 uG. Medidas do campo magnético na galaxia espiral NGC 2276 revelam que a
componente regular do campo é ~ 10 uG [50]. O campo deste objeto é mais intenso que o campo das demais
galaxias do mesmo tipo, provavelmente devido a sua localizagao dentro de um aglomerado de galaxias, fator
que pode contribuir para o aumento da intensidade do campo [51]. Pesquisas recentes com diversas galaxias
espirais revelam que o campo magnético médio destas galaxias é <B> ~ 9 uG[17,52].

Em galaxias elipticas os campos magnéticos medidos via rotagdo de Faraday sdo ~ pnG. No entanto, ndo sdo
detectadas emissdes de radiagdo sincrotron polarizada e nenhuma outra manifestagdo de um campo magnético
regular [6]. Apesar de os campos terem a mesma intensidade que os campos de galéaxias espirais, 0 comprimento
de coeréncia neste tipo de galaxia € menor, podendo ser menor que a propria galaxia [6].

3Superaglomerados agrupam-se em estruturas filamentares conhecidas como ‘filamentos’ ou ‘paredes’. Vazios (comumente designados
pelo termo em inglés voids) sdo as regiées pouco populadas entre os filamentos.
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Em galaxias irregulares tais como a galaxia and NGC 4449, campos magnéticos foram observados através
de medidas de rotacao de Faraday. A componente regular do campo nesta galéxia é 6-8 uG, valor préximo ao
encontrado nas galaxias espirais [6,53]. Neste objeto 0 campo possui duas componentes: um anel magnetizado
de raio 2,2 kpc que indica a existéncia de uma componente regular espiral para 0 campo magnético e uma
componente de estruturas magnéticas que se afastam da regido de formagao estelar oscilatoriamente [6,45,53].

Na Grande Nuvem de Magalhaes, galaxia irregular pertencente ao Grupo Local de galaxias, o campo mag-
nético médio medido através de RM foi <B> ~ 6 nuG [45]. Vallée et al. mostraram que o RM no norte e no sul
da Grande Nuvem de Magalhaes sao opostos, assim como no leste e no oeste [54], sugerindo uma estrutura de
campo magnético espiral bissimétrica. Na Pequena Nuvem de Magalhaes, foi encontrado apenas uma pequena
polarizagao linear que indica um campo magnético desorientado [45, 55] com intensidade média ~ 6 uG.

Outras galéxias irregulares apresentam campos magnéticos variados. Na galaxia 0020+59 ha um campo
médio ~ 14 uG, possivelmente associada a uma alta taxa de formagao estelar [45,56]. A galaxia NGC 6822
apresenta um campo magnético com intensidade ~ 2 uG [45, 56].

Em galéxias do tipo starburst* os campos magnéticos médios s&o ~ 30-50 uG e nas regides centrais podem
atingir até 100 nG [20]. A galaxia NGC 5128 (Centaurus A), conhecida por possuir um nucleo ativo, foi estudada
por Sarma et al. [57] e o campo encontrado tem intensidade <B,,m> ~ 7 uG na regiao circular de 100 pc ao redor
do nacleo [45].

1.5 Campo Magnético da Via Lactea

A Via Lactea é uma galaxia espiral de raio aproximadamente 15 kpc, que faz parte do Grupo Local de galaxias.
Seu campo magnético pode ser decomposto em duas componentes [19, 58]:

e componente regular: permeia toda a galaxia e tem comprimento de coeréncia da ordem de dezenas de
kpc;

e componente turbulenta: campos aleatérios de pequenos comprimentos de coeréncia distribuidos nos bra-
GOs espirais.

O campo magnético em galaxias espirais pode ser descrito por duas grandes classes de modelos: axissimé-
trico (ASS, do inglés AxisSymmetric Spiral) e bissimétrico (BSS, do inglés BisSymmetric Spiral). Com relagéo a
transformagéao do angulo azimutal 6 — 6 + &, os modelos ASS sdo pares e os BSS sao impares [59].

Pode-se dividir os modelos ASS e BSS em duas subclasses de modelos: o simétrico (S) e o antissimétrico
(A). Estas subclasses estdo associadas a transformagéo z — —z em relagéo ao plano da galaxia [59, 60].

Em geral, modelos espirais para 0 campo magnético podem ser descritos por espirais logaritmicas da forma

r=rpexp(0Otanp), (1.42)

onde ry € um parametro dependente da galaxia, e p € um angulo caracteristico de espirais logaritmicas, chamado
angulo de pitch®.

4Galaxias starburst sdo caracterizadas por uma alta taxa de formagao de estrelas.
5Define-se 0 angulo de pitch em um determinado ponto situado a uma distancia r de uma espiral logaritimica, como o angulo formado
pela intersecgédo da reta tangente a circunferéncia de raio » de mesmo centro que a espiral, e a reta tangente a espiral neste mesmo ponto.
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1.5.1 Modelos para a Componente Regular do Campo Magnético Galactico
Modelo de Stanev

Visando estudar a deflexdo de prétons ultra-energéticos em diferentes modelos de campo magnético ga-
lactico, Stanev [61] introduziu dois modelos, um do tipo ASS-A e outro BSS-S®. Estes modelos abarcam as
observacdes experimentais disponiveis [5, 60].

Nos dois modelos propostos por Stanev, assim como nos demais modelos espirais de campo aqui utilizados,
pode-se decompor 0 campo magnético na regido do disco na diregao radial e azimutal:

B(r,0) = B(r,0) cos p@ + B(r, 8) sin p. (1.43)

Note que nao ha dependéncia na direcao z na descrigdo do campo na regiao do disco. Adota-se o valor de p
como 10° e rp=10,55 kpc.
A componente do campo na dire¢ao z pode ser descrita como

B.(z) =exp (—ZZ(J) , (1.44)

onde zp é 1 kpc se —0,5 kpc < z < 0,5 kpc e 4 kpc caso contrario.
No modelo ASS-A, semelhante ao proposto por Han & Qiao [62] tem-se que a intensidade do campo magné-

tico num dado ponto do disco galactico com coordenadas polares (r,0) é

B(r,0) = By(r) |cos (9—llnr>’. (1.45)

tanp 1o

Assumindo o modelo BSS-S, tem-se a seguinte expressao para o campo magnético do disco galactico:

1 r
B(r,0) = By(r,0 06— In— ). 1.46
(r,0) o(r, )cos( fanp nr0> ( )

No trabalho de Stanev foi adotado: 3R

By(r) = uG, (1.47)

-
com a distancia do sistema solar ao centro galactico sendo R =8,5 kpc, conforme sugerido por Sofue & Fujimoto
[63], 0 que é consistente com medidas de RM de pulsares [64].

Modelo de Harari, Mollerach, Roulet

Harari, Mollerach e Roulet [59] (HMR) propuseram quatro classes de modelos para o campo magnético
galactico, sendo estas: ASS-S, ASS-A, BSS-S e BSS-A. Para modelos BSS o campo na regido do disco é dado
por:

1 r
B =B ———In— 1.48
(r,0) o(r) cos (9 anp n Vo) , ( )
€, no caso de modelos ASS,
1 r
B =B 2(6———1In— ). 1.49
(r,0) o(r)cos (6 fanp n ro) ( )

6Stanev originalmente referia-se a estes modelos como ASS-S e BSS-A, considerando a transformagéo z — ze'”.
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No trabalho de Harari, Mollerach e Roulet, adota-se

3
By(r) "0 tanh? <r> uG, (1.50)

77‘ ry

onde ry=10,55 kpc e r1=2 kpc.

A contribui¢cdo do halo depende da simetria (A ou S) do modelo adotado. Para modelos simétricos, tem-se
que

(1.51)

e para modelos antissimétricos

B.(z) = + ) tanh (Z) , (1.52)

onde zo=4 kpc, z1=0,3 kpc e zo = 20 pc.

A classe de modelos HMR é interessante pois adota uma abordagem semelhante a apresentada por Stanev
[61], que estd de acordo com algumas observagdes, e evita efeitos das descontinuidades no campo e suas
derivadas, que existem nos modelos de Stanev.

Modelo de Tinyakov e Tkachev

Tinyakov e Tkachev [65] modelaram o campo magnético do disco galactico através da seguinte expressao:

1 r
B(r,0) =B 60— —I1 . 1.53
(r,0) Q(r)cos< fanp n Fo) ( )
Neste caso, diferentemente dos modelos de Stanev e Harari, Mollerach e Roulet, o &ngulo p vale -8°. A

dependéncia radial do campo é
B(r) =By

(1.54)

rcos[ lpln(lJr%)f%}’

tan

com By=1,4 uG, d=-0,5 kpc e ryp=10,55 kpc. Nota-se que a magnitude do campo decresce com r—!. Assume-se
também que o0 campo na regiao do centro galactico (r <4 kpc) é constante.

Para o campo no halo em modelo simétrico, tem-se que:

20

z
B (z) =exp (—') : (1.55)
onde adota-se zo=1,5 kpc. Para um modelo antissimétrico tem-se a expressao

B.(z) = sign(z) exp (—'ZZ()') , (1.56)

onde sign(z) é a funcéo sinal.
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Modelo de Prouza-Smida

No trabalho de Prouza e Smida [66] 0 campo no disco é:

- 1 A
B(r,0) = By(r)cos {6 - In r} cos p +cos [9 - In r} sin p7, (1.57)
tanp rg tanp 1o
onde
R
Bo(r)=3—. (1.58)
r
Considerando a coordenada z, tem-se que
-
B.(z) = exp . (1.59)
20

Ao campo inicial sdo adicionados campos toroidais e dipolares. O campo toroidal consiste em discos cir-
culares acima e abaixo do plano galactico, com um perfil lorentziano na diregao z. Pode-se descrevé-lo como:
By = —Brsin @xX+ Brcos ¢y, (1.60)

onde

1 242 2

Br = , (1.61)

)
Bmaxmexp (_Ry) x2+y2 >R§

P

onde H=1,5 kpc, P=0,3 kpc, R,=15 kpc e 0 maximo valor do campo, B,,..=1 nG. Nesta representacéo, x e y so
as coordenadas no plano galactico.

O campo poloidal é da forma:

- —3K —3K —K
By = WKCOS CsingsinOf+ TR3 cos {sin{ cos 69+ F(l —3cos?{)z, (1.62)

onde K é uma constante, 6 é o angulo azimutal e o angulo zenital.

Modelo de KalchelrieB, Serpico e Teshima

O modelo de KalcherieB3, Serpico e Teshima (KST) [67] € uma modificagdo do modelo BSS-A de Prouza e
Smida. A principal diferenca entre este modelos é a dependéncia radial do campo, que neste caso é

R—r

Brmar(r) = 1,5 [@(R_ P +0r—R)e | uG, (1.63)

onde O é a funcao degrau de Heaviside, que torna a contribuicédo do halo desprezivel para r > R.

Modelo de Sun, Reich, Waelkens e EnBlin

Sun, Reich, Waelkens e EnBlin [68] (SRWE) propuseram alguns modelos para explicar as observagdes de
radio realizadas. Um destes é um modelo modelo ASS-S com reversdes do campo em anéis concéntricos
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centrados no centro galactico. Assim, o campo no disco é dado por:

BoZ(r)exp (f r_ro) sin p? — roZ(r) exp (f r_ro) cos ph r>R,

B(r,0) = 0 0 (1.64)
By r<R.
onde
+1 r>17,5kpc
—1 6 <r<17,5kpc
g(r) = =hop (1.65)

+1 5<r<6kpc
-1 r <5kpc

Para o correto ajuste das medidas experimentais, os parametros ry e By devem assumir 0s seguintes valores:
ro=10 kpc Bp=2 nG.
O segundo modelo é um BSS-S, com campo na regiao do disco dado por:

B(r,0) = Bycos (9 + lnr) . (1.66)

tanp rg
O campo tem intensidade By=2 uG, ry=9 kpc e p=-10° para r<6 kpc, e ry=6 kpc e p=-15° para r >6 kpc.
A dependéncia em z é da forma

B.(2) = exp (—Z') , (1.67)

<0

onde zo=1 kpc.

1.5.2 O Campo Magnético na Regiao do Centro Galactico

Proximo ao centro galactico hd um sistema de estruturas filamentares polarizadas, designadas generica-
mente por NTFs (filamentos ndo-térmicos, do inglés Non-Thermal Filaments), mostrados na figura 1.3. Dentre
estes NTFs, destaca-se 0 GCRA (Radio-Arco do Centro Galactico, do inglés Galactic Center Radio Arc), ou sim-
plesmente o “Arco", localizado em 0,2° de longitude galactica e estendendo-se por 3° na diregao perpendicular
ao plano [69-71]. Medidas de polarizacao indicam que os NTFs consistem em elétrons relativisticos espiralando
ao longo das linhas de campo magnético [72]. E interessante notar que quase todos os NTFs estdo alinhados
perpendicularmente ao plano galactico [69], indicando a possivel existéncia de um dipolo magnético no centro
galactico. Ademais, a nao distorgdo dos filamentos permite impor limites inferiores para a intensidade do campo
magnético na regiao. Segundo Morris e Serabyn [73], B ~ mG.

Medidas de efeito Zeeman em nuvens de gas prdximas ao centro galactico revelam que a intensidade do
campo nesta regido é da ordem de mG [75,76]. No entanto, outras medidas indicam que o campo médio na
regido de SgrA’” é < 0,4 mG [77).

1.5.3 Reversoes no Sentido do Campo

O modelo ASS é um dos modelos mais simples para descrever o campo magnético da galaxia. Ele é com-
pativel com uma origem através de uma mecanismo de dinamo [78,79]. Este modelo é suportado por diversas
evidéncias obtidas através de medidas de rotagdo de Faraday, e seus diferentes modos podem acomodar até

70 centro galéctico também é conhecido como Sagitarius A, abreviado por SgrA.
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Figura 1.3: Regido em torno do centro galactico, na faixa do radio (90 cm), mostrando o GCRA. Note os NTFs
séo aproximadamente alinhados entre si, perpendicularmente ao plano galactico. Figura extraida de [74].

trés reversdes de campo [46]. Por outro lado, 0 modelo BSS acomoda diversas reversdes de campo, mas tem
dificuldades para explicar algumas medidas de rotacao [46].

Quanto a existéncia de reversdes no sentido do campo, sabe-se que a distancia de 10 kpc do centro ga-
lactico, no brago espiral de Perseu, o campo magnético esta orientado no sentido horario® e tem intensidade
de aproximadamente 2 uG [80]. A distancia de 8 kpc, no brago de Orion, estima-se que 0 campo magnético
também esteja orientado no sentido horario e tenha médulo 3 nG. No entanto, no brago de Sagitario, localizado
a 6,5 kpc do centro galactico, estima-se que o campo seja aproximadamente 6 uG e esteja orientado no sentido
anti-horario [80,81]. No brago de Escudo (distante 5,5 kpc do centro galactico) tem-se um campo orientado no
sentido anti-horario [82] e possui um médulo de aproximadamente 2 nG [83]. Uma compilagdo destes dados é
apresentada na figura 1.4.

1.6 Magnetogénese Cosmologica

1.6.1 Campos Magnético Primordiais

Os modelos de magnetogénese cosmoldgica podem ser divididos em dois grupos: origem primordial e ori-
gem associada a formagao de galaxias [5]. Os mecanismos de origem primordial prevéem a criagdo dos campos
magnéticos que compdem o universo a grandes redshifts. Os campos magnéticos primordiais podem ter in-
tensidades muito baixas, pois 0 mecanismo de dinamo pode amplificd-los muitas ordens de magnitude [84].
Diversos modelos descrevem como estes campos poderiam surgir, € sua evolugao é dada pelas conhecidas leis
da magnetohidrodinamica (MHD) [9]. Os principais modelos deste tipo para a origem dos campos magnéticos
nos primérdios do universo sao [85]:

8Considere sentido horario e anti-horério em relagéo a um observador situado no polo norte galactico (b=90°).

16



Campos Magnéticos Cosmicos

F . i 4
Bkpe 61 scpe : |
— -\260 ! : . 100"/-
& T - S : ]
| '
: o __271),,,,,,,,A,,,,,,,,,,,,,,,,—,g%si,n,,,,,,,,f%%,,,,,;,,,,,,,,go;
- | :
.. ‘ /é- : \$ Ty “
g L / . i & N ; ]
0 | 280° e : N ao-_|
- . ﬁ ! ) I%@yk : S
o [ kﬁ ! ) ‘ % -
o 1 o i R -
[SEe] . B | | | _
g | [T A j : of’ 5
© 5 i ' . z A 00
= i i g / - i
a \ A ‘
L b & ; X/ l
g i
. N ‘ o
Lo § N ) ' : e < - % |
& $ $T <& _ auG6e T % % %
\ . A \ f \ \ N | M \ \ ] A i \ \
-10 -5 0 5 10

Distance from the Sun: X (kpc)

Figura 1.4: Visao esquematica, conforme visto a partir do polo norte galactico, do sentido do campo magnético
nos bragos e entre eles. Figura extraida de [82].

e vortice primordial [86,87];

o transicdo de fase quark-hadron [88];

e transigdo de fase eletrofraca [89];

¢ helicidade magnética e bariogénese eletrofraca [90];
e origem inflacionaria [91];

e cordas césmicas [92,93].

Nenhum destes modelos é suficiente para explicar os campos magnéticos observados hoje. Sendo assim,
ainda restam muitas questdes, conforme apontado por Widrow [6]:

e Quando surgiram os primeiros campos magnéticos cdsmicos?

Eles estavam presentes durante a nucleossintese/formagao das galaxias/recombinagao?

Qual era o espectro (intensidade e comprimento de coeréncia) dos primeiros campos magnéticos?

O dinamo galactico foi semeado por campos subgalactico, galacticos ou supergalacticos? (Seriam os
campos gerados conforme modelos bottom up ou top-down de geracéo de campos magnéticos)

Existe uma conexao entre os primeiros campos e a formagao das estruturas de larga escala?

A acdo de dinamos é necessaria para amplificar o campo magnético primordial?
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Zel'Dovich [94] notou que o modelo cosmoldgico de Friedmann permite a existéncia de um campo magnético
uniforme como uma condig&o inicial, no Big Bang. Tal campo nunca foi detectado e seu limite superior é ~ 10~
G [60], de forma que este afetaria a nucleossintese primordial e a expanséo do universo de forma anisotrépica
[85,95]. Segundo resultados de Ruzmaikin e Sokoloff [96], tal limite superior seria 1072 - 10710 G. A existéncia
deste campo leva a processos de spin-flip (transicdo entre quiralidades) em neutrinos. E possivel estimar um
limite superior para 0 campo através da abundancia de neutrinos de méo-direita na nucleossintese, o que resulta
em um campo ~ 10~13 G [60].

Depois da geragdao dos campos primordiais, apesar dos processos difusivos serem quase insignificantes,
em certos momentos da histéria do universo a energia dos campos magnéticos foi convertida em calor através
de processos de amortecimento magnetohidrodinamicos [97]. No entanto, esta dissipagao de energia dificulta a
formagéo de campos magnéticos galacticos, a menos que haja um mecanismo de dinamo capaz de amplificar tais
campos. Assumindo a existéncia de um dinamo galactico capaz de amplificar o campo magnético cosmoldgico
primordial em até 30 ordens de magnitude, este pode ter o valor de ~ 10723 G [98]. Rejeitando o mecanismo de
dinamo, os campos primordiais devem ter intensidades ~ 10°~12 G.

1.6.2 Origem do Campo Magnético Galactico

Apesar de campos magnéticos serem essenciais para regular a dindmica de formagao estelar e do meio
interestelar nas galaxias, acredita-se que estes tenham sido apenas coadjuvantes no processo de formagao das
galaxias [98]. No entanto, se campos de intensidade ~ nG-pG forem observados em nuvens protogalacticas,
talvez o papel destes tenha sido mais importante na formagao galactica, podendo até mesmo ter participado
de seu processo de formagao [99, 100]. Sabe-se hoje que campos magnéticos cosmicos sao capazes de gerar
estruturas em pequena escala apds o periodo da recombinagdo. Sendo assim, eles sdo capazes de afetar a
distribuicdo de matéria bariénica no universo [98].

As duas principais correntes para explicar a origem e manutengdo do campo magnético em galaxias sao as
teorias de dinamo e teorias de origem primordial. Em uma teoria de origem primordial, os campos magnéticos
presentes hoje seriam reliquias de um campo coerente existente anteriormente a formagao das galaxias. Tal
campo magnético teria suas linhas de campo deformadas e curvadas ao redor de seu centro devido a movimen-
tos de gas associados ao colapso de protogalaxias. Em teorias de dinamo, como a MFD (Mean Field Dynamo,
dinamo de campo médio), a difusividade magnética das galaxias € alta e o campo rapidamente decairia caso
nao fosse realimentado pelo movimento de fluidos. Em teorias primordiais, a difusividade das galaxias é baixa
e o fluxo magnético é aproximadamente constante nas galaxias, de forma que o campo deve ter sido criado no
passado.

Em uma teoria de dinamo, a evolugdo do campo magnético galactico, em larga escala, é governada pela

seguinte equagao:
(B)

L=V (<v> x <§>)+§x§, (1.68)
onde € = <6V X 5§> é a forga eletromotriz devido a movimentos turbulentos. Pode-se expressar a forga eletro-
motriz como

9(B))

Si:(X[j<Bj>+ﬁijkTXk (1.69)

onde o é um tensor que descreve a advecgdo do campo magnético devido a turbuléncia, e B € o tensor que
descreve a difusdo magnética [101]. E através deste processo que um campo magnético existente no inicio do
universo pode ser amplificado, em um efeito conhecido como efeito alfa. Um exemplo do processo de evolugao
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Figura 1.5: Modelo mostrando a visualizagao frontal da evolugdo do campo magnético da galaxia espiral M83
(quadro acima); visualizagao lateral do campo magnético a galaxia para t=8,1 Gyr. Imagem extraida de [60].

pode ser visto na figura 1.5, para a galaxia espiral M83.

Todos os modelos de dinamo (classicos) prevéem uma estrutura em larga escala para o disco com uma
simetria de quadrupolo na parte externa do disco de galaxias espirais, 0 que implica que as componentes radial
(Br) e azimutal (By) do campo s&o pares com respeito a reflexdo sobre o eixo central, enquanto a componente
vertical (B;) é impar. Nas regides mais internas, proximas ao eixo de rotagdo do disco, as componentes By, e
B, podem ter paridades impares com relagéo a reflexao sobre o eixo z, enquanto B, pode ter paridade par. No
entanto, estes modos séo dominantes para um disco, mas nao para uma esfera [60].

A MFD e as teorias de campo primordial prevéem paridades opostas para a componente vertical do campo,
com relagao ao plano galactico, sugerindo um importante teste observacional. No entanto, como a componente
vertical do campo é pequena na maioria das galéxias espirais, faz-se necesséario um outro método de verificagao.
A observagao da paridade do campo com respeito a rotagdes de 7t pode contribuir para a compreensao da origem
do campo magnético galactico. Teorias de campo primordial sugerem uma simetria do tipo BSS com reversao do
campo entre os bracos espirais, enquanto a maioria dos modelos de dinamo, incluindo o modelo MFT prevéem
uma simetria ASS [102].

No caso da Via Lactea, sabe-se da existéncia de duas regides com reversdao do campo, entre os bragos
espirais. Vallée [103] argumenta que o modelo BSS nao é totalmente compativel com estas observagdes, uma
vez que se espera diversas reversdes do campo. O modelo ASS produzido com uma teoria de dinamo prevé
a existéncia de algumas (poucas) reversdes do campo entre 0s bragos espirais, conforme observados na Via
Léactea [104] e parece compativel com as medidas de rotacéo de pulsares.
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1.7 Deflexao de Particulas Carregadas nos Campos Magnéticos Galac-
tico e Extragalactico

O campo magnético galactico possui duas componentes: a regular e a turbulenta. A deflexdo sofrida por um
nucleo carregado de energia E e nimero atdmico Z em sua trajetéria até a Terra, devido a componente regular
do campo é [105]

EeV| [ a¢ B

Oree = 8,1°40Z 1.70
s E 03kch2uG’ (1.70)
onde B é o campo magnético. Pode-se assim definir o poder de deflexdo 2, como
dr B
2=8,1°40Z| | —— EeV. 1.71
’ / 3 kpc "2 uG © (.71)
Desta forma: 2
Oreg A —. 1.72
8 E ( )

Sendo assim, espera-se que a deflexao angular das particulas seja inversamente proporcional a sua energia.
Para a componente turbulenta do campo magnético galactico, pode-se avaliar o valor RMS, que é dado pela
seguinte expressao [105]:

1 ZeB 1019 eV
Srms = ™ LL.~5,8° Brins 1.73
™2 ( E/Z 4 uG \/ 3 kpc \ 50 pc (1.73)

onde B,,,; € 0 RMS da componente turbulenta do campo magnético galactico, L. € o comprimento de correlagdo
(L> L), tipicamente da ordem de 50 pc [105].
Particulas carregadas se propagando através do campo magnético extragalactico (EGMF) por uma distancia

D sofrerdao uma deflexao devido a componente de larga escala do campo extragalactico, dada por [106]

Spomr ~0.53°Z ( 1OODMpC> < IOOEEGV) <1o<f >n G) . (1.74)
A deflexao esperada para o campo extragalactico turbulento, modelado de acordo com uma distribuicao gaussi-
ana de média zero, é [107]:
EeV\ [ Boms L \? [50pc
sme =007 () (57 ) (3i6) V2 (1.75)

onde L. é o comprimento de correlagdo do campo.
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CAPITULO 2

RAIOS COSMICOS

2.1 Um Breve Panorama Historico

Em 1900 Elster e Geitel [108], e independentemente Wilson [109], notaram que mesmo sem a existéncia
de uma fonte de radiagao ionizante, corpos eletrizados (no caso, eletroscépios) descarregavam-se ao entrar em
contato com o ar, indicando a presenga de ions livres neste meio. Isto motivou investigagdes subsequentes, e em
1909 a possivel origem extraterrestre desses ions era calorosamente debatida no meio cientifico. Foi proposto
que a origem destes ions poderia ser 0 Sol, ou até mesmo o manto da Terra. Para verificar esta proposta, foram
conduzidos experimentos subaquaticos e em baldes [110].

Em 1911 o fisico austriaco Victor Hess realizou uma série de experimentos com eletroscopios a bordo de
um baldo. Hess esperava que devido ao aumento da distancia entre o eletroscopio e as fontes naturais de raios
gama existentes na Terra, o efeito da radia¢ao ionizante observada seria minimizado. Experimentos semelhantes
ja haviam sido realizados por Wulf e Gockel [110,111], mas os resultados nao foram conclusivos. Em 1912, ap6s
diversas medidas, Hess verificou que o poder de ionizagdo aumentava com a altitude, levando-o a concluir que
a radiagao ionizante detectada teria origem extraterrestre [110, 112], resultado que viria a ser confirmado em
1913-1914 por W. Kolhérster [110,113]. Apesar desta confirmagéo, davidas acerca da origem extraterrestre da
radiacao ionizante ainda persistiam. Millikan realizou um estudo semelhante em ambiente subaquatico e verificou
que o poder desta radiagdo decrescia com a profundidade, reforgando a hipétese de uma origem extraterrestre.
Em 1925 ele sentiu-se confiante para afirmar que existe “uma evidéncia indubitabel da existéncia destes raios
etéreos duros de origem cosmica penetrando na atmosfera uniformemente em todas as dire¢ées.” [114]. Foi
neste mesmo ano que Millikan cunhou o termo “raios césmicos”. Por fim, em 1926, Skobeltzyn [115] obteve um
registro fotografico da trajetéria da radiagao césmica enquanto realizava um experimento com trajetérias de raios
gama em uma camara de nuvens’.

Em 1933, Arthur Compton demonstrou que os raios césmicos eram influenciados pela latitude magnética
da Terra, demonstrando a possivel natureza elétrica destes raios. Em 1938, os fisicos Pierre Auger e Roland
Maze observaram que particulas de raios cdsmicos separadas por até 20 metros chegavam em coincidéncia em

A camara de nuvens, inventada por Wilson em 1900, permite visualizar trajetérias de particulas, que deixam um rastro ao atravessar
vapor de dgua condensado.

21



Raios Cosmicos

contadores Geiger-Milller?, indicando que estas eram particulas secundarias de uma fonte comum. Segundo
relatos de Nagano e Watson [116] tal fenbmeno fora observado anteriormente em 1934 por Bruno Rossi. Este foi

o marco da descoberta dos chuveiros atmosféricos extensos, ou EAS (do inglés extensive air showers), ilustrados
na figura 2.1.

Primary cosmic rays

electromagnetic
shower

. hadron
« cascade

K

Mont Blanc
(4807 m)

Figura 2.1: llustragdo de um chuveiro atmosférico extenso, formado a partir da interagdo de um raio cosmico
primério com moléculas presentes na atmosfera.

Em 1965, Penzias e Wilson verificaram a existéncia da radiagdo césmica de fundo em microondas [117]. No
ano seguinte Greisen e independentemente Zatsepin e Kuz’min estudaram o possivel efeito da radiagao cdésmica
de fundo na propagagéao de raios cosmicos ultra-energéticos [118,119].

2Um contador Geiger-Miiller é um tipo de detector de particulas que mede radiagao ionizante.
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2.2 Espectro de Energia

A Figura 2.2 mostra o espectro de energia da radiagao césmica, a partir de uma compilagao de resultados
de diversos experimentos, dentre eles: Akeno [120], AGASA [121], Haverah Park [122], Fly’s Eye [123], Yakutsk
[124], Auger [125], HiRes [126], KASCADE [127], CASA-BLANCA [128], H.E.S.S [129], DICE [130], CAPRICE
[1311. experimentos com baldes [1321 e dados dos satélites LEAP [1331 e Proton [1341.
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Figura 2.2: Espectro de energia dos raios césmicos.
Tal fluxo, em fungdo da energia, segue uma lei de poténcia, dada por:
dN
— < E¢ 2.1
1B (2.1)

onde N é o numero de particulas, E é a energia e o € uma quantidade conhecida como indice espectral.

O espectro de energia dos raios cosmicos apresenta algumas caracteristicas notaveis, conhecidas como
“joelho” (ou knee), entre 1015 e 1076 eV, e o “tornozelo” (ou ankle), entre 1018 e 1019 eV. Estas regides sdo
caracterizadas pela mudanga do indice espectral a. Em aproximadamente 3x 1015 eV, na regiéo do “joelho”, «
muda de -2,7 para -3,1. Na regido do tornozelo, a energia de aproximadamente 3x 1018 eV, o indice espectral
retorna ao valor inicial de -2,7 [112] .

A lei de poténcia sofre alguns desvios de seu comportamento padrédo. Estas caracteristicas podem ser melhor
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visualizadas em graficos em que o fluxo é ponderado por E3, como o mostrado na figura 2.3. Nesta figura as
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Figura 2.3: Fluxo de raios césmicos ponderado por E3, em fungéo da energia, conforme medidas de diversos
experimentos.

2.2.1 O “Joelho”

Existem diversos modelos para explicar a origem do “joelho”. Um deles explica a mudanga do indice espectral
dos raios cdésmicos na regido em questao como sendo devido a uma mudanga no regime de difusao das particu-
las no campo magnético galéctico. Outros modelos explicam o “joelho” através de caracteristicas intrinsecas ao
proprio mecanismo de aceleragdo [135]. Neste modelo, quando o raio de Larmor descrito por um raio césmico
torna-se comparavel ao tamanho do sitio acelerador, o0 mecanismo de aceleragao torna-se ineficiente. Outros
atribuem esta caracteristica a uma mudancga no desenvolvimento do chuveiro na atmosfera [136].

Apesar dos diversos modelos existentes, é possivel notar alguma relagédo entre particulas aceleradas por
supernovas e o “joelho”. O raio de Larmor® para um préton, assumindo um campo magnético galactico de
3 uG, é aproximadamente 0,5 parsec a energia de aproximadamente 1015 eV. O tamanho de estruturas no
meio interestelar induzidas por supernovas é da ordem de parsec. Assim, a difusdo no meio interestelar é
menos eficiente para particulas mais energéticas com maiores raios de Larmor. Segundo estimativas, a energia
maxima de particulas aceleradas por ondas de choque de supernovas é desta mesma ordem, indicando uma
possivel correlagao entre o “joelho” do espectro total de raios cdsmicos, e o fim do espectro de raios cdsmicos

galacticos [137,138].

30 raio de Larmor é o raio associado a trajetéria de uma particula em um campo magnético.
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2.2.2 O “Tornozelo”

A origem do “tornozelo” no espectro de raios césmicos, assim como a origem do “joelho”, ndo estd bem
definida. Uma possivel interpretacao dada por Aloisio [139] assume uma composi¢cao majoritariamente protonica
para raios cosmicos de origem extragalactica, e considera esta caracteristica como sendo oriunda da produgéo
de pares quando da interagcdo entre os raios cosmicos e a radiagdo cdésmica de fundo em microondas (CMB)
[138].

Outros modelos assumem composi¢éo protdnica para os raios césmicos e explicam o “tornozelo” como a
transicao de eventos galacticos para extragalacticos [140-142]. Um destes modelos, apesar de assumir uma
composicao protdnica para as particulas de raios césmicos, é igualmente capaz de explicar esta regidao para
uma composigao majoritariamente de nucleos de ferro [140,141].

2.2.3 O Dominio GZK

Em 1965, Penzias e Wilson observaram a existéncia da radiagdo césmica de fundo em microondas [117].
No ano seguinte Greisen [118], Zatsepin e Kuz’'min [119] estudaram o possivel efeito da radiagdo césmica na
propagacao de raios cosmicos ultra-energéticos. Para energias superiores a 6x1019 eV, a interagdo dos raios
cosmicos com os fotons da radiagdo césmica de fundo induziria a perda de energia destes raios césmicos,
podendo esta reagao ocorrer por dois canais:

y+p— At —p+n (2.2)
Y+p—AT =sn+nt

Isto imporia um corte no espectro de energia, de tal forma que particulas provenientes de fontes que distam
mais que aproximadamente 200 Mpc da Terra, com energia superior a 6 x 10'° eV, nao seriam capazes de atingir
a Terra. Entretanto, o experimento de Volcano Ranch, em 1962, detectou um evento com energia de 1020 eV,
superior a energia prevista pelo corte GZK [143]. Mais de 40 anos depois da previsao do corte GZK, ja foram
detectadas centenas de eventos acima de 1019 eV, indicando que as fontes destas particulas devem estar numa
esfera de raio 175 Mpc da Terra, conforme mostrado na figura 2.4.

Em 1998 a colaboragédo do experimento japonés AGASA* publicou resultados que no indicavam a supresséo
do espectro de raios cosmicos [145]. Posteriormente, em 2008, resultados do experimento HiRes® clamavam
pela observagdo do corte GZK em seu espectro [126]. Apesar dos resultados publicados pela colaboragéo
Pierre Auger [146] serem compativeis os resultados de HiRes, a observagao do efeito GZK nao é explicitamente
mencionada. Com uma estatistica de eventos muito maior que HiRes e AGASA, a colaboragdo Auger observou
uma supressao no fluxo de raios césmicos a energias ultra-altas, assim como HiRes. Note na figura 2.3 que
o espectro de AGASA nao apresenta uma queda na regido de energias mais altas, como acontece com os
espectros de Auger e HiRes, indicando a ndo observacéo do limiar GZK por este experimento.

4Acrénimo de Akeno Giant Air Shower Array.
5High Resolution Fly’s Eye, experimento situado nos Estados Unidos.
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Figura 2.4: Energia média dos protons em propagacao, em termos da distancia percorrida. Cada uma das trés
curvas indica uma diferente energia inicial para o préton: 102, 103 e 104 EeV. Figura extraida de [144].

2.3 Interacao

A interacao de raios cosmicos com a radiagao e os campos magnéticos que permeiam o universo sao impor-
tantes processos pois ocasionam perda e/ou ganho de energia, afetando a trajetéria da particula. Para energias
ultra-altas (E >1 EeV), os principais processos que ocasionam a perda de energia de prétons sao [147]:

o fotoproducao de pions;
e processos de Bethe-Heitler;
e expansao do universo.

A fragao de energia perdida por um préton devido a interagdes com a radiagao césmica de fundo é [148]:

_1dE_ ¢
Edt 2y

€
&n

/dSOG(Eo)f(So)So / deny(ze), (2.4)
2%

onde 7 € o fator de Lorentz do préton, & € a energia do féton da radiagao césmica de fundo no referencial de
repouso do préton, & é o limiar de energia da reagdo neste mesmo referencial, o(g) € a segdo de choque a
energia &, f(&) é a fragdo média de energia perdida durante a colisdo entre o préton e o féton de energia € da
radiagdo césmica de fundo (no referencial de laboratério), e n,(&) é a densidade destes fétons.

A equacéo 2.4 depende da se¢ao de choque. Esta tem contribui¢cdo da fotoproducéo de pions (p+y— N+ )
e da producgéo de pares (p+7 — p+eT +e7). Para cada um destes processos f é diferente®. Para a produgao
de pares (processo de Bethe-Heitler), tem-se que:

2m,

2.5
T (2.5)

j}a”::

6Para uma demonstragdo detalhada da obtengédo destas quantidades, veja a referéncia [148]
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onde m, e m, s80, respectivamente, as massas do préton e do elétron. No caso da fotoprodugdo de pions de
massa my, tem-se que:
mg

Spion = (2.6)

Mz +mp '
O terceiro processo de perda energia ocorre devido a expansdo do universo. Particulas que se propagam
por distancias cosmologicas tendem a perder energia. A escala de tempo que a particula sofreria perda total de

1dEN\ ! .
= =— ~H; 2.7
w=(5%) ~H' 27)

energia é [147]

sendo Hy=75 km s-1 Mpc-1 a constante de Hubble. Assim, o comprimento tipico de perda é L(z=0)=cty =0=
c/Hp = 4000 Mpc.

Os processos de perda de energia acima descritos ocorrem para prétons. Para nucleos, as principais intera-
¢cbes que ocasionam perda de energia sao [147,149]:

o fotodesintegragao;

e processos de Bethe-Heitler;
o fotoproducao de pions;

e expanséao do universo.

A fotodesintegragao € o processo dominante a altissimas energias e consiste na absor¢do de um féton, gerando
um estado instavel, que decai em um nucleo mais leve através da emissao de nucleons.

2.4 Origem e Aceleracao dos UHECRs

2.4.1 Mecanismo de Fermi de Segunda Ordem

O mecanismo de Fermi foi proposto pelo fisico italiano Enrico Fermi em 1949 [150], e consiste num pro-
cesso estocastico que permite acelerar particulas a altas energias através da colisao entre estas e uma nuvem
magnetizada de plasma [149, 151].

No modelo original proposto por Fermi as particulas séo refletidas por irregularidades na estrutura de um
campo magnético, conforme mostrado na figura 2.5. Estas irregularidades podem ser compreendidas como
“espelhos” que refletem as particulas incidentes. Cada um destes “espelhos” move-se aleatoriamente e nao
h& perda de energia (neste referencial). Sejam E; e p; a energia e o momentum linear da particula antes da
colisdo, no referencial da nuvem, e Er e jr a energia e o momentum linear da particula ap6s a colisdo, neste
mesmo referencial. Considere que o angulo de incidéncia é denotado por 6; e o0 angulo de saida é denotado
por 8¢. Assuma que as grandezas representadas com uma linha s&o as respectivas grandezas no referencial do
observador (sistema de laboratério).

Pode-se fazer uma transformagao de Lorentz para obter a energia inicial da particula no referencial da nuvem:

E! =YE;(1—Bcos6), (2.8)

onde B =V /c e yé o fator de Lorentz, dado por y = (1 — B2)~!. Ap6s a saida da particula da nuvem, sua energia
no referencial de laboratério é:
E;= YE} (1+ B cos 9}) . (2.9)
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Ei

Figura 2.5: Representacao de um ciclo de aceleragcao de uma particula com energia inicial E; interagindo com
uma “nuvem” que se move com velocidade V, e adquirindo energia E apds a interagao.

No referencial da nuvem nao ha mudanga de energia, portanto E,/ = E} Calculando o ganho de energia em cada

colisdo, tem-se que:

E!
Ey—E _ YE{(1+Bcosb)) — 5 ipirg

AE
TR G (2.10)
! 71 1—f cos 6;
Reescrevendo de forma mais conveniente:
AE !/ 2 !/
F:(l—ﬁcos&—kﬁcosef—ﬁ cos B;cos 67) — 1. (2.11)

Como a particula é espalhada magnetohidrodinamicamente por irregularidades no campo magnético, este espa-
Ihamento é aproximadamente aleatério, e portanto o aumento médio na energia pode ser obtido por uma média
sobre os angulos. No referencial da nuvem a particula é espalhada aleatoriamente em todas as diregbes, de
forma que <cos 9}>=0. O valor médio de cos 6;, depende de consideragdes geométricas. A probabilidade de coli-
séo depende do angulo 6; e do angulo sélido, que contribui com um fator d(cos 6;), e é proporcional a 1 — f3 cos 6;.
Calculando o valor médio de cos 6; no intervalo de 0 a 7t, sendo x = cos 6;, obtém-se que:

1
J x(1—Bx)dx P
(c0s ;) = “————— =~ (2.12)

J (14 Bx)dx

-1

(5)-r ()

gue no limite de baixas velocidades (f «1) se reduz a

<AE>J3‘52. (2.14)

Sendo assim:

E

Este é o mecanismo de Fermi de segunda ordem pois o ganho de energia depende da segunda poténcia de
B. Note que como <AE/E> >0, hd um ganho de energia, mas a condigao imposta (baixas velocidades) torna este
ganho pequeno.
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O espectro de energia associado a este mecanismo de aceleragdo é uma lei de poténcia’, da forma:
N(E) < E~%, (2.15)

onde o é o indice espectral.

2.4.2 Mecanismo de Fermi de Primeira Ordem

As energias atingidas por particulas aceleradas pelo mecanismo de Fermi de segunda ordem séo limitadas,
motivando o desenvolvimento de mecanismos mais eficientes de aceleracdo. Desta forma, foi desenvolvido
[152—154] 0 mecanismo de Fermi de primeira ordem, que ocorre em supernovas e outros sitios astrofisicos com
fortes choques [151].

O raciocinio aplicado aqui baseia-se nas equagdes 2.8 e 2.9. Se a particula se mover com velocidade V,, e
o choque com velocidade Vi, a particula pode interagir com a frente de onda do choque de duas maneiras: (i)
movimentando-se no mesmo sentido do choque (|V,| || |V4|); (i) movimentando-se contrariamente ao sentido do
choque (|‘7p\ | —|V;|). Entdo esta interagdo desta particula com irregularidades, tais como as nuvens magneti-
zadas citadas no mecanismo de Fermi de segunda ordem, produz um ganho energético, conforme mostrado na
figura 2.6.

choque

Figura 2.6: Representagao da aceleragao de uma particula com energia inicial E; interagindo com um choque
cuja velocidade é V.

A velocidade do choque depende da velocidade do material ejetado, V), e da razdo de compresséo R, asso-
ciada a razao dos calores especificos, I'. Particularmente, para um choque de supernova o gas monoatdmico
(I'=5/3) ao redor da moribunda estrela é ionizado, e o fator de compressibilidade assume o valor R=4.

De forma analoga ao mecanismo de Fermi de segunda ordem, para choques nao relativisticos (V; < ¢),
pode-se mostrar® que o ganho médio de energia por colisdo é

AE\ 4

7Os céalculos para a obtengao do espectro de energia podem ser vistos em detalhes na referéncia [151].
8Para um tratamento mais detalhado deste processo, veja as referéncias [149] e [151].
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onde B =V,/c.
Por se tratar de um processo de primeira ordem, este mecanismo é mais eficiente que o mecanismo de Fermi
de segunda ordem, e fornece um espectro diferencial de energia da forma

dN(E) R+2
o< E”RT, 2.17
dE ( )

Note que, no caso particular de supernovas, o indice espectral assume um valor @ = (R+2)/(R—1) igual a 2.

2.4.3 Diagrama de Hillas

A explicacdo mais simples para UHECRSs, que néo faz uso de nenhuma fisica desconhecida € a de que raios
césmicos sao acelerados por campos eletromagnéticos. Em 1984 A. M. Hillas mostrou que é possivel utilizar o
raio de Larmor de uma particula para restringir as regides capazes de acelerar os raios césmicos [155]. Quando
o raio de Larmor de uma particula (R.) assume valores proximos ao do acelerador, particulas carregadas néao
mais ficardao confinadas dentro da regido aceleradora, de forma que o processo de aceleragao destas particulas
cessara. Esta condigao, conhecida como “condigao de Hillas” pode ser expressa por:

Epax ~ 2BcZeBRy, (2.18)

onde E,.x € a energia maxima atingida, B € o campo magnético, 8 é a razdo entre a velocidade do choque e a
velocidade da luz, e Z é o numero atdmico do nucleo em aceleracdo. Esta relagéo pode ser visualizada na figura
2.7, para diversos objetos astrofisicos candidatos a acelerarem raios césmicos a altissimas energias.

O diagrama de Hillas enquadra-se na categoria dos modelos bottom-up para explicar a origem dos UHECRSs.
Esta categoria prevé que a aceleracao destas particulas ocorre em ambientes astrofisicos extremos. Uma se-
gunda classe de modelos atribui a existéncia de raios cosmicos de tais energias a decaimentos de particulas
conhecidas ou entidades conjecturais, tais como defeitos topoldgicos, Z-bursts, monopolos magnéticos e cordas
cosmicas, tornando necessaéria a existéncia de uma nova fisica, além do modelo padréo [156, 157].

2.4.4 Modelos Bottom-Up

Dentre os ambientes astrofisicos capazes de acelerar raios cosmicos a energias ultra-altas destacam-se
[151,158,159]:

e estrelas de néutrons;
e magnetares;
e nucleos galacticos ativos;

e surtos de raios gama.

Estrelas de Néutrons

Estrelas de néutrons sdo objetos compactos em rapida rotacdo (~ 3000 rad s') com campos magnéticos
intensos (> 1012 G) [159]. Blasi et al. [160] mostraram que estrelas de néutrons magnetizadas satisfazem a
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Figura 2.7: Diagrama de Hillas, indicando possiveis fontes astrofisicas capazes de acelerar raios cosmicos a
altissimas energias.

condicao de Hillas e portanto podem acelerar particulas a

z B Q?
Epar =8 x 107 ( = \% 219
max = X (26) (1013 G) (3000 rad s_1> e (2.19)

onde Z é o numero atdbmico, Q é a frequéncia angular de rotacdo do objeto, e B é a intensidade do campo

magnético.

Outros mecanismos foram desenvolvidos teorizando a aceleragao de UHECRs por estes objetos [49, 161].
Um resultado interessante foi obtido pela colaboragao do experimento HEGRA, que encontrou uma correlagao
entre raios gama de TeV e o objeto Cygnus OB2 [159], um plérion, também conhecido como nebulosa de vento
de pulsar, ou PWN (acrénimo de Pulsar Wind Nebula). O resultado de HEGRA, que nao poderia ser explicado de
forma convencional, poderia ser resultado da interagao de hadrons de energias ultra-altas e o entorno do pulsar.

Magnetares

Um caso particularmente interessante de estrelas de néutrons sdo os magnetares, que sao caracterizados
por campos magnéticos muito intensos (= 1015 G). A primeira proposta de aceleragdo UHECRSs por estes objetos
foi feita por Arons [162], e prevé que a energia maxima atingida por particulas aceleradas por tais objetos é:

VA B Q;
22 i
b= 3010% () (i) (22) e "
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onde Z é o numero atdmico do nucleo acelerado, B é a intensidade campo magnético no sitio acelerador, e Q; é
um parametro associado a frequéncia angular de rotagao da estrela.

Segundo os modelos atuais, magnetares estdo associados a objetos que repetidamente emitem raios gama,
chamados SGRs (do inglés Soft Gamma Repeaters) [163, 164]. No final de 2004 houve um SGR extremamente
brilhante [165], que poderia ter emitido UHECRSs [166] os quais poderiam ser detectados por observatérios de
raios cosmicos, conforme apontado por Torres e Anchordoqui [159]. Trabalhos internos publicados na colabora-
¢ao Pierre Auger excluem esta possiblidade [167,168] para néutrons.

Nucleos Galacticos Ativos

Ja foi teorizado que UHECRSs poderiam ser acelerados por quasares, blazares, nucleos galactico ativos, BL
Lacs, galaxias Seyfert, radiogalaxias, e diversos outros tipos de objetos. Atualmente todos estes objetos sédo
agrupados em uma Unica classe: nucleos galacticos ativos, ou AGNs, pois eles correspondem ao mesmo tipo de
objeto visto sob diferentes Angulos [169]. Estes objetos tém campos ~ 1 G e dimensdes tipicas de ~ 1010 km e
portanto sdo candidatos a acelerarem UHECRs a energias = 100 EeV.

Trabalhos de Farrar e Biermann [170] indicaram a existéncia de uma correla¢éo direcional entre objetos quasi-
estelares (QSOs, ou Quasi-Stellar Objects) e UHECRs. A chance desta correlagdo ocorrer ao acaso seria menos
de 0,5%. Outros autores [171] repetiram a analise incluindo dados de outros experimentos e encontraram uma
probabilidade de 27% desta correlagéo surgir ao acaso.

Conforme apontado por Mannheim [172], o espectro de raios gama obtido pelo experimento EGRET é com-
pativel com o espectro esperado para prétons de energias ultra-altas com indice espectral -2, a 1020 eV. Neste
cenario, os fétons seriam produzidos pelo decaimento de pions resultantes de interacdes sofridas pelos prétons
acelerados.

Tinyakov e Tkachev encontraram uma correlagéo entre BL Lacs e UHECRs [173]. Nesta analise foram uti-
lizados objetos do catélogo Verén-Cetty e Verdn com z > 0,1. Seis eventos do experimento AGASA e dois do
Yakutsk situam-se em uma janela de 2,5° ao redor dos BLLacs. A probabilidade desta correlagdo ocorrer ao
acaso é cerca de 2x105. Andlises posteriores feitas por Torres et al. [174] com dados dos experimentos de
Volcano Ranch e Haverah Park indicam que o resultado de Tinyakov e Tkachev nao sao estatisticamente signifi-
cativos.

Sem duvida, o resultado mais interessante acerca de UHECRs e AGNs foi obtido pela colaboragédo Pierre
Auger, em 2007, indicando a existéncia de uma correlagao entre as diregdes de chegada de raios césmicos com
energia acima de 6x10'? eV e posicdes de nlcleos galacticos ativos, distantes até 75 Mpc da Terra, conforme
mostrado na figura 2.8. Neste trabalho a hipotese de uma distribuicao isotrépica de raios cosmicos é rejeitada
com um nivel de confianga de 99% [175]. No entanto, resultados mais recentes do mesmo experimento indicam
uma diminuigdo nesta correlagao, mas ainda rejeitam a possibilidade de isotropia com um nivel de confianga de
99% [176].

Surtos de Raios Gama

Os surtos de raios gama, ou GRBs (do inglés Gamma Ray Bursts) consistem em intensas emissdes de
radiacdo de alta energia em um curto periodo de tempo, com causa ainda desconhecida [149]. Esta intensa
emissao de energia, juntamente com a curta duragao e grande variabilidade temporal destes fendmenos fazem
dos GRBs fortes candidatos a aceleracao de UHECRs.

O principal modelo fenomenolégico para GRBs [177] prevé a aceleracdo de particulas através da expanséo
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Figura 2.8: Projegao Aitoff do céu em coordenadas galacticas. As posigdes dos AGNSs, distantes até 75 Mpc da

Terra, sao marcados com estrelas. Os circulos de 3,1° estao centrados na diregéo dos 27 eventos detectados

pelo Observatorio Pierre Auger, com energias maiores que E>57 EeV. As posigdes dos 472 AGNs do catalogo
considerado para analise (Verén-Cetty e Verdn) distantes menos de 75 Mpc da Terra sao representados por

asteriscos vermelhos. A linha sélida indica os limites do campo de visdo (angulos zenitais inferiores a 60°) visto
pelo observatério, que tem diferentes exposig¢des relativas para diferentes tonalidades de azul (clores claras
indicam menor exposi¢ao e vice-versa). A linha pontilhada indica o plano supergalactico e o asterisco branco

indica a posi¢cdo do AGN mais proximo conhecido, Centaurus A. Figura extraida de [175].

do vento de plasma, i. e., uma “bola de fogo™, cujas causas sdo ainda desconhecidas [159]. Neste modelo
ocorre um choque entre a “bola de fogo”, que expulsa grande quantidade de massa do meio e diminui 0 campo
magnético, e elétrons, que por sua vez produzem radiagdo gama ~ MeV através de emisséo sincrotron. Neste
processo, protons podem ser acelerados a energias de >1019 eV e podem interagir com os fétons, produzindo
neutrinos'?. E interessante notar que o indice espectral para a aceleracéo de particulas por GRBs é -2,340,5, 0
que condiz com o espectro observado de UHECRs [157].

2.4.5 Modelos Top-Down

Nos modelos top-down, os raios cosmicos ndo sao acelerados, mas sao resultado do decaimento de parti-
culas massivas. As principais subclasses de modelos top-down envolvem os defeitos topoldgicos, produzidos
durante uma transi¢céo de fase logo ap6s o Big Bang, e decaimentos de particulas supermassivas. Defeitos
topolégicos surgiriam homogeneamente no universo e decairiam em quarks e léptons que poderiam decair em
prétons e fotons [179]. Estas particulas entdo se propagariam pelo universo, interagindo com a radiagao césmica
de fundo, e atingindo a Terra. A vantagem destes modelos é a incorporagao do limiar GZK, que foi observado
pelos experimentos HiRes [126] e Auger [180].

Outra classe de modelos prediz que UHECRSs séo produzidos a partir de particulas supermassivas geradas no
universo primordial. Tais particulas poderiam corresponder a matéria escura. Um aspecto interessante destes
modelos é a nao existéncia do corte GZK, uma vez que as particulas estariam no halo galactico e ndo se
propagariam por distancias cosmoldgicas até atingir a Terra [179].

9Na literatura internacional, esta “bola de fogo” é referida através de sua express@o em lingua inglesa: fireball.
10Sabe-se que neutrinos séo produzidos a partir da interagéo entre prétons e fétons através dos canais: (i) p+7y— At = p+at 47~ ou
(iiy y+p — AT — 7" +n —. Os pions resultantes podem decair através dos seguintes canais: 7+ — v, +ut e 7~ — v, +pu~. Os mlons,
por sua vez, decaem da seguinte forma: u* — et + v, +Vv. e i~ — e~ + v, +V,. Sendo assim, particulas de altissimas energias podem ser
produzidas a partir destas reagdes. Postulando a agdo de um Mecanismo de Fermi de Primeira Ordem, o espectro esperado seria compativel
com o de uma fonte que possui um indice espectral de -2. Isto levou Waxman e Bahcall [178] a estimarem um limite superior para o fluxo de
neutrinos provenientes desta fonte, conhecido como limite de Waxman-Bahcall, que ainda n&o foi observado.
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Diversos modelos top-down ja foram excluidos por resultados do Observatério Pierre Auger [146,181,182],
através do célculo do limite superior da fragcao de fétons. Conforme mostrado na figura 2.9, grande parte dos
modelos envolvendo particulas de matéria escura supermassivas nao sao capazes de explicar o espectro de

UHECRs. Os cenarios envolvendo defeitos topoldgicos, por sua vez, ndao puderam ser totalmente excluidas,
conforme mostrado na figura 2.10.
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Figura 2.9: A esquerda: espectro esperado para o produto do decaimento de particulas supermassivas de
matéria escura, ajustado para o espectro do Observatério Pierre Auger. As linhas indicam o fluxo de fétons
(linha solida), nacleons (linha tracejada), fétons reconstruidos como prétons (linha pontilhada) e o espectro total
(linha com pontos e tracos). A direita: limites superiores para a fragéo de fétons em relacédo ao espectro total de
UHECRSs, integrados acima de uma energia E. Figuras extraidas de [179].
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Figura 2.10: A esquerda: exemplo de um ajuste do espectro do Observatério Pierre Auger para ncleons (linha
tracejada) e fétons (linha sélida), devido a um defeito topoldgico ~ 40 EeV. A direita: fragdo de fétons em
relagdo ao espectro total de UHECRs para particulas supermassivas de massa Mgy = 2E,;,4 < 2x1 023.

Figuras extraidas de [179].

2.5 Composicao

A energias mais baixas, até cerca de 100 TeV, a composi¢ao quimica dos raios cdsmicos pode ser inferida
diretamente. No entanto, a energias ultra-altas, a medida da composicao quimica dos UHECRs é praticamente
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impossivel dado o baixo fluxo da particula priméria, que dificulta sua medigao direta. Sendo assim, para inferir
a composi¢ao do raio cosmico primario é necessario o conhecimento de modelos de interagdo hadrénica que
permitam descrever a interagdo da particula primaria com a atmosfera.

Possiveis observaveis para estudos de composigao sdo a quantidade de muons no chuveiro, que depende
da massa da particula primaria, e a profundidade do maximo, ou <Xmax> que indicam a altura onde a quantidade
de particulas no chuveiro € maxima.

Resultados recentes do experimento HiRes indicam uma composigao predominante proténica para os UHE-
CRs [183], enquanto o experimento Auger notou uma tendéncia de préton para nlcleos mais pesados, a energias
mais altas [184], assumindo os modelos de interagao hadrénica EPOS 1.99, QGSjet Il e Sibyll 2.1, conforme mos-
trado na figura 2.11. Vale ressaltar que estes resultados dependem do modelo de interagao hadrbnica adotado,
e que estes modelos sdo construidos a partir da extrapolagao de resultados de aceleradores de particulas, que
nao atingem energias superiores a EeV.

900 ————— —_— —_—
HiRes05 o© EPOS 199 ——
Auger = QGSjet Il --—-----
HiRes10 O Sibyll 2.1 - ——-
850 A
o~ 800 - .
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o
O 750 .
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X 700 | -
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600 1018 1019 1020
E, eV

Figura 2.11: Profundidade do maximo em fungéo da energia do chuveiro, segundo resultados dos experimentos
HiRes e Auger, utilizando os trés modelos de interagdo hadronica indicados na legenda, a direita, para os dados
de HiRes e Auger. Figura extraida de [185].

35



Raios Cosmicos

36



CAPITULO 3

O OBSERVATORIO PIERRE AUGER

Situado em Malargiie, provincia de Mendoza, Argentina, o Observatério Pierre Auger é produto de uma
colaboragao entre dezenove paises, dentre eles o Brasil, e é pioneiro na utilizacao da técnica hibrida de detecgao:
detectores de fluorescéncia e detectores de superficie. O conjunto dos detectores de superficie cobre uma area
de aproximadamente 3000 km?, sendo constituido por 1660 detectores Cherenkov regularmente espagados em
uma rede de tridngulos equilateros com 1,5 km de lado. O detector de fluorescéncia € um conjunto de quatro
“olhos” com 6 telescopios cujo campo de visdo cobre a area total do conjunto de detectores de superficie, mais

uma estagao contendo 3 telescépios, detectando eventos com alta elevacdo. Na figura 3.1 é mostrada a regiao
coberta pelos detectores.
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Figura 3.1: Regiao coberta pelo Observatério Pierre Auger.
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3.1 Detectores de Superficie

Os médulos do detector de superficie [186,187] sdo compostos por tanques cilindricos com 3,6 m de didmetro
e 1,5 m de altura. Eles contém aproximadamente 12000 litros de dgua desmineralizada e com alta pureza. O
volume de agua é monitorado por trés PMTs (do inglés PhotoMultiplier Tubes) instaladas no topo do tanque.
Particulas do EAS (extensive air shower, ou chuveiro atmosférico extenso), ao interagirem com a agua do tanque,
produzem radiagdo Cherenkov' que é coletada pelos PMTs. Cada tanque possui uma unidade eletronica para
processamento local dos sinais gerados pelos PMTs, que posteriormente, em caso de um evento de interesse,
envia os dados para uma central via radio. Cada tanque é uma unidade autdénoma, que produz sua propria
energia com painéis solares. Quando varios tanques disparam simultaneamente, indicando a passagem de um
EAS, a central do laboratério recebe um sinal para armazenamento dos dados de cada tanque. Posteriormente,
em andlise offline, as medidas da diferenga de tempo de disparo dos tanques fornecem a geometria do EAS,
indicando a diregao do céu de onde o evento é proveniente, enquanto a intensidade dos sinais, analisada no
conjunto de tanques disparados, fornece a energia da particula primaria. A figura 3.2 mostra um dos 1660
tanques detectores de superficie do Observatério Pierre Auger. A figura 3.3 ilustra os principais componentes do
tanque.

Figura 3.2: Detector de superficie do Observatério Pierre Auger.

3.1.1 Reconstrucao

A reconstrugao do chuveiro é feita baseando-se na diferenca de tempo em que diferentes estagdes detectam a
frente de um chuveiro. Considere o diagrama mostrado na figura 3.4. Neste diagrama %2 representa o baricentro
de um chuveiro com eixo de orientagdo na direcdo a°. A estacdo identificada pelo indice k com vetor posigao ¥
emite um sinal Sy no instante #,. Em primeira aproximagao, considerando a frente de onda como sendo plana.
Pode-se determinar o baricentro através da média ponderada do sinal de cada tanque pela sua distancia ao eixo

"Radiagdo Cherenkov é produzida quando uma particula carregada atravessa um meio com velocidade maior do que a da luz neste meio.
2Formalmente, este ponto deveria ser representado de uma forma diferente, visto que é um ponto e nao um vetor. No entanto, para
30 simbolo do acento circunflexo sobre uma determinada variavel designa vetores unitarios.
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Figura 3.3: Constituintes do tanque detector de superficie.
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Figura 3.4: Representacdo esquematica da frente de um chuveiro atmosférico extenso atingindo os detectores
de superficie.

do chuveiro, i.e. [7]:

);\/Skfk
_ _ 3.1

Note que o sinal S em questéo esté elevado a poténcia de 0,5. Foi demonstrado que este valor é 6timo para a
ponderacao da posigao das estagdes [188].

O instante em que a frente do chuveiro atinge a coordenada baricéntrica é [189]

)k:\/S_kfk
t() = W

39



O Observatorio Pierre Auger

A evolugéo temporal do chuveiro, em termos da coordenada baricéntrica, € dada por
X(t) =Xo+c(t—1)d. (3.3)
Sendo assim, a frente do chuveiro atinge cada estagao no instante
1(Xk) =10 — % (X —Xo).a (3.4)

e a dire¢éo do chuveiro pode ser obtida minimizando a grandeza

1 1 2
2 _ - o Sz 2 A
x = Zk o200 l:tk fo+— (X Xo)ﬂ] ; (3.5)

onde o (1) é a incerteza temporal da k-ésima estagéo.
Uma vez indentificado o eixo do chuveiro, através da aproximagdo de onda plana, pode-se reconstruir o
chuveiro com maior precisao considerando uma onda esférica. Neste caso, a equagéo 3.4 é [189]:

R Ry
t(xk):t0+; R

—Xx|, (3.6)

onde R, mostrado na figura 3.4, indica a origem do chuveiro. Desta forma, a equagéo 3.5 para uma frente de
onda esférica é dada por

2
} , (3.7)

1 1“
2 -
—Eit—t—kf R|.a—%X
X k 2(tk)|:k 0 C‘Ha k

Uma vez reconstruida a dire¢gdo do chuveiro, deve-se calcular a fungao de distribuigao lateral (LDF, acrénimo
de lateral distribution function), que leva em conta efeitos do espalhamento coulombiano entre a particula do EAS

e o ar, e tem a forma [190]:
B+y
r \B r+rg
= 3.8
fior () (1000) (1000—|—rs> ’ (38)

onde r, em unidades de metro, representa a distancia ao eixo do chuveiro, r; € uma constante (aproximadamente
700 m) [7]. B é fungdo do angulo zenital 6 e v € um parametro de achatamento. Um determinado sinal observado,
em termos da LDF, pode ser escrito como:

S(r) = 8(1000) fLor (1), (3.9)

com §(1000) sendo o sinal detectado por uma estagdo localizada a mil metros do centro do chuveiro. A figura
3.5 mostra os sinais de diferentes esta¢des ajustados por uma LDF adquada.

3.2 Detectores de Fluorescéncia

Quando particulas carregadas atravessam a matéria elas podem perder energia excitando um atomo/molécula,
ou através da emiss&o da radiacdo de freamento*. No regime altamente energético, o0 mecanismo de perda de
energia predominante € o de bremsstrahlung, no qual a perda de energia € proporcional a esta. A energias mais
baixas, 0 mecanismo principal de perda é a ionizagao, que varia logaritmicamente com a energia [113] .

4Radiacdo de freamento é também conhecida como bremsstrahlung e surge devido a rapida desaceleragdo do elétron quando este
interage com os demais componentes do atomo através de interagdo coulombiana.
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Figura 3.5: Exemplo do ajuste do sinal de diferentes estagdes por uma LDF.

Os telescépios de fluorescéncia [187] foram construidos para detectar a luz gerada na atmosfera, no rastro do
EAS, pela de-excitagdo das moléculas de nitrogénio apos colidirem com as particulas que compdem o EAS. Os
telescépios, dessa forma, podem medir o desenvolvimento do EAS ao longo da atmosfera, e fornecer a energia da
particula primaria através da relagéao de proporcionalidade entre o niUmero total de fétons coletados e sua energia.
O uso de varios telescépios operando em coincidéncia também permite uma reconstrucdo estereoscopica da
geometria do EAS indicando a diregao de origem do primério.

O Observatério conta com 4 estagdes (“olhos”), compostas por 6 telescopios cada, cobrindo 30° em elevagao
e 180° em azimute. A figura 3.6 mostra um dos detectores de fluorescéncia, cujo esquema é mostrado na figura
3.7.

Figura 3.6: Um dos detectores de fluorescéncia do Observatério Pierre Auger.
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Figura 3.7: Constituintes do detector de fluorescéncia; figura extraida de [191].

3.2.1 Reconstrucao

O numero de fétons de fluorescéncia gerados a partir da interagao de particulas carregadas com moléculas
da atmosfera é
onde d! é a distancia pela qual a particula se propagou, Yy € um fator conhecido como raz&o de fluorescéncia,

expresso em unidades de fétons por metro e N. € o nimero de particulas carregadas.

A reconstrugdo com os detectores de fluorescéncia pode ser compreendida a partir da figura 3.8. A diregéao
do eixo do chuveiro depende do parametro de impacto R, do 4ngulo entre o eixo do chuveiro e o solo, ¥, e do
angulo associado a elevagao do pixel da PMT, y;. Assim, o instante de chegada do féton de fluorescéncia a PMT
é[192]

R —
1) = To + ~2 tan (M) (3.11)
c 2
onde T € o instante em que o chuveiro esta a distancia R, do detector.

O procedimento para determinar os parametros R,, ¥ = 7 — xo e Tp consiste na minimizagdo de

N
=L oy )" 812

onde 7, é o instante de tempo associado ao pulso do pixel de indice k com erro o ().
O perfil longitudinal do chuveiro, N(X), é descrito por um fungdo de Gaisser-Hillas [193]
,XO

Xmax
dE X —Xo AGH XmaxX)
NX) = (22 A0 exp [ 22 )| 3.13
( ) (dX)max (Xmax _XO) p< A’GH ( )

onde Agy € uma constante relacionada a se¢éo de choque da particula primaria, e X, é um parametro de mode-
lagem. Este ajuste so é realizado para chuveiros cujo maximo esteja dentro do campo de visao dos telescopios
de fluorescéncia e que deixem um rastro com comprimento longo. A energia total calorimétrica do chuveiro é
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Figura 3.8: Representagao esquematica de um chuveiro atmosférico extenso sendo detectado por um dos
detectores de fluorescéncia.

dada por

E— /N(X)dX. (3.14)

Correcgoes através do método Monte Carlo refinam os resultados considerando perdas de energia causada por
muons e neutrinos [7].

3.3 Modo Hibrido

A detecgédo hibrida é um modo de operagao conjunta, e € um diferencial do Observatério Pierre Auger em
relagcdo a outros experimentos, pois permite combinar as vantagens das duas técnicas e reduzir os erros siste-
maticos inerentes aos modos de operacao, separadamente.

A estimativa de energia do SD, por si s6, depende de simulagdes de Monte Carlo. No entanto, a energia
com o FD é obtida diretamente. Como o SD tem um ciclo de funcionamento de 100%, e o FD funciona apenas
cerca de 13% do tempo, a constante de calibragdo de energia utilizando os parametros S(1000) e Ssge tornam as
estimativas de energia independentes de simula¢des, mesmo para eventos do SD. Desta forma, o Observatério
€ capaz de funcionar 100% do tempo e estimar a energia de maneira precisa.

3.3.1 Reconstrucao

A estimativa da energia da particula primaria no modo hibrido é feita de acordo com o método de cortes
de intensidade constante (CIC, do inglés Constant Intensity Cuts) [15, 194—196]. Neste método € utilizada a
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energia medida pelo FD e o parametro S(1000) do SD. Para uma dada energia o sinal de S(1000) é reduzido
proporcionalmente ao angulo zenital 6, devido a atenuagao do chuveiro na atmosfera [15, 180].

Pode-se introduzir um novo estimador, independente do angulo zenital, que é o Sigo. Este estimador pode
ser escrito como

$(1000)
o= A
¥ = CIce) (3.15)
onde CIC(0) vale
CIC(6) = 1 +a(cos* 6 —cos*38°) +b (cos® 6 — 0052380)2. (3.16)

Comparando este estimador com a reconstrucdo individual do mesmo evento detectado tanto pelo SD quanto
pelo FD, conforme mostrado na figura 3.9, obtém-se uma expressao linear para a energia da particula primaria,
em termos do estimador Ssg- [180]:

E =0,149(S35°)"® EeV. (3.17)

1g(S /VEM)
b
wun
T

18.5 19 5 W eV
/
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Figura 3.9: Exemplo da curva de calibragdo apresentando log(Ssse/VEM) em termos de log(Erp/eV); figura
extraida de [197].

3.4 Extensoes do Observatoério Pierre Auger

Uma extensao do Observatério Pierre Auger é o HEAT [198] (High Elevation Auger Telescope), mostrado na
figura 3.10 que consiste em trés telescopios de fluorescéncia adicionais. Tais telescopios estdo inclinados cerca
de 29° em relagao ao plano do solo, o que permite observar chuveiros cuja profudindade do maximo esté acima
do campo de visdo dos demais detectores de fluorescéncia. Desta forma, o HEAT possibilita o estudo de eventos
de energia mais baixa (1017 eV). Desde 2010 o HEAT est4 completo e totalmente operacional.

Os telescopios de fluorescéncia do HEAT observam a regido acima de um subconjunto dos detectores de
superficie chamado AMIGA (Auger Muons and Infill for the Ground Array), que preenche as regides entre os
tanques do conjunto principal dos detectores de superficie, conforme mostrado na figura 3.11. Os tanques do
AMIGA estao dispostos de forma hexagonal, com 750 m ou 433 m de lado, de forma a propiciar a detecgao
de chuveiros de eneriga mais baixa (1017 eV). O AMIGA conta também com detectores de muons enterrados®

50s contadores de muons s&o enterrados a fim de utilizar a atenuagéo do préprio solo para medir a componente muénica individualmente,
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Figura 3.10: Fotografia do HEAT; figura extraida de [198].

perto de algumas estagdes, de forma a possibilitar medidas da componente muénica do chuveiro. Até meados
de 2011, cinquenta e trés dos sessenta e um tanques do subconjunto de detectores espagados de 750 m do
AMIGA ja haviam sido instalados [199].
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Figura 3.11: Esquema do conjunto de detectores do AMIGA até Abril de 2011. Sado mostradas as estagoes
separadas por 750 m, juntamente com os detectores de muons associados. O protétipo dos detectores de
muons consistira em sete contadores localizados nos locais indicados com um quadrado. Figura extraida

de [199].

O AERA [200] (Auger Engineering Radio Array) esta sendo construido com a finalidade de estudar EAS atra-
vés da emissao de ondas de radio na regidao de 30 a 80 MHz, geradas a partir da interagao entre a componente
eletromagnética do chuveiro com o campo geomagnético. O primeiro estagio de desenvolvimento do AERA con-
sistiu na instalagéo de 21 detectores de radio distribuidos em uma rede triangular de 150 m de espagamento.
Pretende-se ampliar a area coberta por estes detectores para até 20 km2, conforme indicado na figura 3.12.

blindando-os das demais componentes.
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Figura 3.12: Conjunto de detectores do AERA. Os circulos indicam o primeiro estagio de desenvolvimento.
Futuramente, os detectores de radio poder&o cobrir uma area de até 20 km?, conforme indicado pelos triangulos
solidos e cruzes. Figura extraida de [200].

Os detectores do HEAT, AMIGA e AERA estendem o espectro até cerca de 1017 eV, o que permite realizar
estudos de composigao quimica na regido do “tornolezo”, e também elucidar a transigao entre raios césmicos
galacticos e extragalacticos [200]. Estas extensdes do Observatério sdo importantes para estudar raios coésmicos
a energias ligeiramente mais baixas que EeV. O AERA, particularmente, pode ser extremamente (til para garantir
a reconstrugao de eventos hibridos (SD+AERA) e super-hibridos (SD+FD+AERA), visto que pode operar quase
100% do tempo.
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CAPITULO 4

RECONHECIMENTO DE PADROES COM
A TRANSFORMADA DE WAVELETS NA
ESFERA

4.1 Introducao

A conhecida transformada de Fourier consiste na expansao de um sinal em uma série de senos e cossenos.
A desvantagem desta expansao esta relacionada a impossibilidade de se obter resolugdo em tempo para o sinal,
sendo obtida apenas resolugdo em frequéncia. Em outras palavras, a decomposi¢cdo de um sinal em diversas
componentes possibilita observar todas as frequéncias presentes no sinal, perdendo a informagédo do tempo em
que cada uma esta presente [201].

A transformada de wavelets foi desenvolvida com o intuito de permitir a representagao do sinal nos dominios
de frequéncia e tempo, simultaneamente. Através da decomposigao do sinal de interesse em diversas partes, é
possivel analisar cada uma destas separadamente. No entanto esta decomposi¢cédo ndo é uma tarefa simples.
Suponha que a janela de convolugéao seja uma distribuigao delta de Dirac. Decompor o sinal significa convolui-lo
com a janela de corte. A convolugao no dominio temporal é equivalente, em termos de transformada de Fourier,
a multiplicagdo no dominio de frequéncias. A transformada de Fourier de uma distribuicio delta de Dirac faz com
que o eixo das frequéncias passe a conter todos os componentes desta.

O problema acima descrito é analogo ao principio da incerteza, porém aplicado ao processamento de sinais.
Ou seja, é impossivel medir exatamente uma dada frequéncia e seu instante de ocorréncia, o que significa que
um sinal ndo pode ser representado como um ponto no espago tempo-frequéncia [201].

A andlise de wavelets soluciona o problema relacionado a escolha de uma janela de corte adequada para a
decomposigao do sinal. O uso de uma janela de tamanho variavel que varre todo o sinal em intervalos arbitrarios
permite obter 0 espectro. Ao final do processo obtém-se uma colegao de representagdes tempo-frequéncia, com
diferentes resolugdes. Isto permite que se fale em andlise de multiresolugdes, que é a maior potencialidade da
analise de wavelets.
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Até agora foram tratadas representagdes no espago de tempo-frequéncia, que sao representagdes tipicas
da andlise de Fourier. No contexto da transformada de wavelets séo utilizadas representacdes de tempo-escala
[201]. A utilizagdo da transformada de wavelets no &mbito da fisica de raios cédsmicos esta relacionada as
suas grandes potencialidades para analise e processamento de imagens. Tais imagens, no contexto de raios
cbésmicos, séo mapas contendo dire¢cdes de chegada de eventos. Nestes, a transformada de wavelets permite
identificar sinais imersos em diversos tipos de ruido, evidenciando possiveis fontes pontuais de raios cdésmicos,
devido a amplificagao da razao sinal-ruido.

4.2 A Transformada Continua de Wavelets

A transformada continua de wavelets, pode ser formalmente escrita como:

(s.) = [ £ cl0)dr, @)

onde s(s > 0, s € R) e T (1 € R) sdo, respectivamente, os parametros de escala (dilatagao) e translagdo. A
equacdo 4.1 pode ser interpretada como a decomposicao de uma fungdo f(¢) em bases ¥, (7). A transformada
inversa € dada por:

£(6) = / /cb(s, W, +(1)dds. (4.2)

Estas wavelets ¥, ; sdo geradas a partir de uma wavelet ¥(t), chamada wavelet-mae, através de processos
de dilatagao e translacdo com os parametros s e . Matematicamente:

W, (1) = %‘P (t - T) . (4.3)

As wavelets devem satisfazer algumas propriedades. Primeiramente, elas devem ser funcdes de quadrado
integravel, isto é, devem pertencer ao espago de Hilbert, no qual o produto interno entre duas fungdes f e g €
definido como:

(.80 = [ 10 g0, @4)

onde f(t) e g(t) € L2
Outra propriedade, chamada condicao de admissibilidade, que garante a reconstrutibilidade da fungao de-
composta, pode ser escrita como:

¥ 2
/| My “5)
n|
onde ¥(n) é a transformada de Fourier de ¥(¢). Da condi¢ao de admissibilidade observa-se que a transformada
de Fourier de () deve anular-se para a frequéncia zero, isto é:

lim [¥(n)|> = 0. (4.6)
n—0

Note que esta condigédo implica que a wavelet deve ter um espectro da forma de um filtro passa-banda [202].
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Em duas dimensdes, pode-se escrever a transformada continua de wavelets como [203]

os,m) = [ [ 0¥ o (udrdu @)

onde s (s > 0, s € R) é o fator de escala e 71 e 1, (7; € R) sdo pardmetros de translagdo. Assim, nota-se que a
transformada continua de wavelets em duas dimensdes decompde uma funcéo f(¢,#) em uma base de wavelet
W 1, 0, (1, 10).

A fungdo W, 1, 1, (r,u) é obtida por meios de translagdes e dilatagdes/contragdes de uma “wavelet-mae” W:

1 =T u—7=T
lysaflsfz(t’u):\/gql< s l, E 2)- (4.8)

4.3 Wavelets na Esfera

Em diversos ramos da Fisica, particularmente Astrofisica e Cosmologia, os sinais de interesse distribuem-se
sobre uma esfera. Neste sentido, a transformada de wavelets na esfera mostrou-se Gtil em estudos da radiagdo
coésmica de fundo em microondas, pois pode-se pensar nesta radiagdo como uma Unica realizagdo de um pro-
cesso aleatdrio gaussiano e estacionario, isto €, homogéneo e isotrépico, de forma que ela pode ser estudada
através de medidas de temperatura e polarizagéo (espectro angular de poténcia) [204].

Wavelets sao poderosas ferramentas para processamento de sinais devido a sua capacidade de prover infor-
magoes sobre um dado sinal nos dominios de espago e escala, simultaneamente. A extensdo de wavelets do es-
paco euclidiano R”, onde n é a dimens&o do espaco, para uma 2-esfera, S* (doravante designada simplesmente
por esfera) foi desenvolvida em diversos contextos. Transformadas discretas focadas em analise multirresolucio-
nal foram desenvolvidas por Schréder e Sweldens [205]. No entanto, conforme apontado por Sweldens [206], a
discretizagdo pode implicar em uma base instavel. No contexto da transformada continua de wavelets na esfera,
algumas construgdes baseadas em harmoénicos esféricos ou polinémios de Legendre foram feitas [207], mas
suas propriedades de localizagédo séo inferiores e faz uso de um parémetro de dilatagdo abstrato que implica
em diversas suposi¢des ad hoc. Holschneider [208] desenvolveu uma extensdo da transformada continua de
wavelets para a esfera, mas esta também requer um parametro abstrato de dilatagao, implicando em suposigoes
ad hoc. Muitos destes autores consideram apenas wavelets azimutalmente simétricas e ndo fazem a extensao
de modo a possibilitar uma andlise direcional [209].

Em uma aproximagao teérica sob a ética de teoria de grupos, uma extensao da transformada de wavelets para
a esfera foi desenvolvida por Antoine e Vandergheynst [210], incorporando propriedades direcionais. Ainda no
contexto de teoria de grupos, diversos trabalhos [210—214] incorporaram o carater direcional e ndo se restringiram
a wavelets azimutalmente simétricas. Uma construcao alternativa baseada em um operador de dilatagao foi
apresentada por Sanz et al. [215], e esta tem a vantagem de as fungbes serem definidas diretamente na esfera,
eliminando a necessidade de fazer a projegao estereografica do plano para a esfera. No entanto, esta construgéao
é aplicavel somente a wavelets azimutalmente simétricas.

Para aplicagcdes em estudos da radiacdo césmica de fundo em microondas o método apresentado por Wiaux
et al. [214] que permite uma analise de escala e espago mostrou-se bem sucedido [216—219]. Neste formalismo,
que também sera adotado neste trabalho, a andlise de um sinal é feita calculando o seu coeficiente de wavelet,
resultado da correlagao direcional entre o sinal com um filtro direcional sujeito a operagdes de rotacao, translagao
e dilatagao [204].
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Figura 4.1: Wavelet de Chapéu Mexicano em sua representagao na esfera. Figura extraida de [220].

4.4 Nocoes Basicas da Transformada de Wavelets na Esfera

A analise de um sinal na esfera utilizando wavelets permite obter um conjunto de coeficientes de wavelets.
As wavelets, neste contexto, sao fungdes locais de andlise, e a partir do produto escalar de uma de suas versoes
rotacionadas e dilatadas' pode-se obter informacdes sobre a morfologia do sinal. Uma familia particularmente
interessante de wavelets, obtida a partir de sucessivas aplicagdes do laplaciano a gaussiana em duas dimensdes,
€ a Familia de Wavelets de Chapéu Mexicano (MHWF, do inglés Mexican Hat Wavelet Family), cuja representagéo
na esfera de um membro da familia € mostrada na figura 4.1.

O sinal a ser analisado, f(8, @) pertence ao espaco das fungdes de médulo quadrético integravel, isto ¢, 2. A
fungao de andlise, ¥(0, @), ou “waveletmae”, é definida inicialmente no polo norte da esfera. Esta wavelet pode
ser dilatada por um fatora > 0, a € R. A waveletdilatada, ¥, pode cobrir pequenas (altas frequéncias) ou grandes
(baixas frequéncias) regides da esfera. Utilizando um operador de rotagdo em trés dimensodes apropriado, a
wavelet pode ser rotacionada sobre si mesma de um angulo ¥ € [0,27), sendo denotada por ¥,. Como a
wavelet inicialmente estd sobre o polo norte da esfera, ela pode ser transladada de @y = (6o, ¢p) a qualquer
ponto da esfera, gerando uma wavelet transladada W,. Os coeficientes de wavelet W£ podem ser calculados
através da correlagéo direcional entre f(6,¢) e W, 4 «,, através da seguinte expressao [221]

W= (Paanlf) = [ d(cos 01, 0, (6.9)(6.9). (49)
S2

No entanto, a condi¢ao de admissibilidade para wavelets na esfera é dificil de ser provada para a fungéao candi-
data, de forma que a construgao de wavelets diretamente na esfera € uma tarefa complexa [220]. O principio da
correspondéncia para wavelets [214] garante que a projegao estereografica de uma wavelet no plano gera uma
wavelet na esfera, 0 que torna operagdes com wavelets na esfera mais facil.

A este tipo de wavelets da-se o nome de wavelets direcionaveis (steerable wavelets) com a qual é possivel obter medidas morfoldgicas
do sinal [219].
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4.5 Reconhecimento de Padroes com a Transformada de Wavelets na
Esfera

Neste trabalho é apresentada uma aplicagcao da transformada de wavelets na esfera como um algoritmo de
reconhecimento de padrées, que pode ser (til na identificagdo de estruturas em mapas contendo diregdes de
chegada de raios césmicos. Um tratamento detalhado do formalismo da transformada de wavelets na esfera é
apresentado no apéndice A.

Sejam f(6,¢) e (0, ¢) duas fungdes definidas na esfera. Assuma que % seja uma versao rotacionada de f,
tal que f = A(g)h, para g € SO(3), onde A é o operador de rotacdo em SO(3). Para encontrar a orientagéo de
um padrao rotacionado de f presente em h, pode-se calcular a correlagdo entre estas funcdes [222]:

cle) = [ F@ARH@)o. 410)
S2

de forma que basta encontrar g que maximize esta integral.

A fim de reduzir o tempo computacional do calculo da equacao 4.10, pode-se calcular esta correlagao no
espacgo harmonico, utilizando as seguintes expansodes:

B—1

[00,0)=Y Y amYim(6,0) (4.11)
=0 |m|<!
B—1

h(6,0)=Y Y bimYm(6,0), (4.12)
=0 |m|<l

onde qa;,, € by, sao coeficientes da expansdo em harmdnicos esféricos Yy,,.

E possivel mostrar que, desta forma, o calculo de C se reduz a um somatério de combinacées lineares de

fungbes-D de Wigner:
B-1

ce)=Y Y Y a@uby.D,,.(aB.y), (4.13)

1=0 |m|<I|m’|<I
onde a, 3 e y sdo angulos de Euler. Este algoritmo é conhecido como Fast Rotational Matching (FRM) e reduz
significativamente o tempo de processamento [222].

No caso especifico da transformada de wavelets, pode-se realizar um procedimento analogo. Seja h =
¥, onde ¥ é a fungao local de analise. Pode-se definir a wavelet no espago harmodnico e escolher wavelets
fatoraveis, de forma que o coeficiente b;,,, da fungdo i apresentada na equagao 4.12 pode ser escrito como

bim = k(1)Sim, (4.14)

onde o nucleo k(1) é responsavel por dilatagdes e S;,, corresponde as propriedades direcionais da wavelet.

Se B designa o limite de banda, o nimero de escalas da analise de wavelets é dado por
J(a) =log,B. (4.15)

Neste trabalho, a=2 e o limite de banda é 256, implicando que a profundidade maxima de analise é J =8.
O valor do kernel (k(1)) para cada escala j é nulo fora do suporte da wavelet. O suporte é definido como o
intervalo de frequéncias entre 2/~/~1 ¢ 2/=/+1 e pode ser visualizado na figura 4.2.
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Figura 4.2: Nucleos de wavelets de escala discreta para u um fator de dilatagcdo da base o = 2 para
profundidades de analise 0 < j < 4 e varrendo um intervalo de frequéncia frequéncias / de 1 a 1024 (limite de

banda B = 1024).

A conversao entre frequéncia [ e escala angular s & dada por

360°
= . 4.1
S T (4.16)

Na tabela 4.1 € mostrado o tamanho angular das wavelets s e precisao s, para diversos valores de profundidade

de andlise ;.

Tabela 4.1: Valores da profundidade de anélise j, seu suporte associado (2/~/~!2/-/+1) e a escala angular

maxima (s,qx) € minima (s,in)-

O N O~ WN = O

suporte  Spax (°)  Spin (°)
(256,128) 1,4 0,7
(256,64) 28 0,7
(128,32) 56 1,4

(64,16) 11,3 2,8
(32,8) 22,5 5,6
(16,4) 450 11,3
(8,2) 90,0 225
(4,1) 180,0 45,0
2,1) 180,0 90,0

A sensibilidade da wavelet em encontrar um determinado angulo x esta relacionada ao limite de banda
azimutal N, associado a parte direcional do ndcleo da transformada, S;,,. Quanto menor o limite de banda
azimutal N, menor a precisdo na identificagdo da orientacdo de estruturas. O maior valor do limite de banda
azimutal é N = 2/~/*1 e a precisdo da andlise é Ay = 180°/N.
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4.6 Aplicacoes

O SWAT? (Spherical Wavelet Analysis Tool) é um software livre que implementa o algoritmo apresentado por
Wiaux et al. [221]. Seu desenvolvimento foi motivado pelo problema da identificacdo de multipletos em dados
detectados pelo Observatério Pierre Auger, e baseia-se totalmente no pacote ROOT2. O SWAT adota o pacote
HEALPix* (Hierarchical Equal Area Isolatitude Pixelization) para pixelizagido dos mapas. Em todos os exemplos
de aplicagdes mostrados nas segdes subsequentes foi utilizado o SWAT.

A seguir sera ilustrada a aplicacé@o da transformada de wavelets na esfera na identificacdo de padrées. Na
figura 4.3 a esquerda é mostrado um sinal simulado, e a direita um determinado ruido. Da soma dos dois mapas
da figura 4.3 obtém-se um mapa da soma, mostrado na figura 4.4 ao qual sera aplicada a transformada de
wavelets na esfera, visando identificar as estruturas presentes no mapa.

Figura 4.3: Projegéao Aitoff do sinal (a esquerda) e do ruido (a direita) simulados.

Figura 4.4: Projegao Aitoff do mapa simulado, contendo um sinal imerso em um fundo de natureza estocastica.

2Disponivel em www. ifi.unicamp.br/ mzimbres.

3Pacote para analise de dados desenvolvido primariamente para aplicagées em fisica de altas energias, com diversas outras aplicagées.
Disponivel em root.cern.ch.

“Disponivel em http://http://healpix.jpl.nasa.gov/.
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Aplicando o procedimento descrito anteriormente, com wavelets direcionaveis e nlcleos de escala discreta,
pode-se amplificar a raz@o sinal-ruido do mapa apresentado na figura 4.4. Para um limite de banda azimutal
N =5 e diferentes valores de profundidade de andlise (), foi efetuada a transformada de wavelets na esfera ao
supracitado mapa. A figura 4.5a mostra o resultado da transformada no espago harménico, para j = 0. Note
que a estrutura de menor tamanho angular é identificada. Se a profundidade de analise utilizada for 0 < j < 3,
consegue-se identificar as duas estruturas de menor escala angular, conforme mostrado na figura 4.5. A estrutura
de maior tamanho angular pode ser identificada utilizando 5 < j <7, como pode ser visto na figura 4.6a. Por fim,
na figura 4.6b é mostrada a reconstrucéo para todas as profundidas de analise (0 < j <7).

Figura 4.5: Projecéo Aitoff da transformada de wavelets na esfera do mapa mostrado na figura 4.4. O limite de
banda azimutal é N = 5 e a profundidade de analise é: (a) j =0 (a esquerda) e (b) 0 < j < 3 (a direita).

Figura 4.6: Projecao Aitoff da transformada de wavelets na esfera do mapa mostrado na figura 4.4. O limite de
banda azimutal é N = 5 e a profundidade de andlise é: (a) 5 < j <7 (a esquerda) e (b) 0 < j <7 (a direita).
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CAPITULO 5

IDENTIFICACAO DE MULTIPLETOS:
UMA NOVA ABORDAGEM

5.1 Multipletos de UHECRs

Multipletos consistem em um acumulo estatiscamente significativo ao redor de certas diregées do céu [223].
No contexto deste trabalho, serdo considerados apenas os multipletos ordenados por energia oriundos dos di-
ferentes raios de Larmor descritos por UHECRs devido & agdo de campos magnéticos cdésmicos. Conforme
descrito no capitulo 1, a deflexdo angular de um raio cosmico pela componente regular do campo magnético
galactico é dada por [105]
EeV|f ar B

80 ~ 8, 1°40Z .
reg E O3kpcx2uG

(5.1)

O poder de deflexdo 2 é dado por

dr B

9D =~8,1°40Z| | ——
’ ) 3kch2uG

EeV, (5.2)

onde Z é o niUmero atémico da particula carregada, pode-se concluir que

9
5reg ~ E (53)
Sendo assim, espera-se que a deflexdo angular das particulas seja inversamente proporcional & sua energia’.
A contribuicao da componente turbulenta do campo magnético galactico é menor, visto que seu comprimento

de correlagao é pequeno (~ 50 pc) comparado ao raio de Larmor descrito pela particula, que é compativel com

"Esta equagéo depende da aproximagao: ~ constante. No entanto, esta aproximagao deixa de ser valida para energias

f dr % B

o 3kpc © 2uG
inferiores a cerca de 20 EeV, quando a integral da componente ortogonal do campo magnético (em relagdo a linha de visada) ndo mais pode
ser considerada constante e efeitos de turbuléncia comegam a ser consideraveis.
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Figura 5.1: Representagéo pictérica de um multipleto em um plano tangente a esfera celeste. Os pontos
coloridos representam eventos ordenados por energia: da maior (vermelha) para a menor (azul). O ponto preto
indica a posig¢éao da fonte.

o comprimento de correlagdo da componente regular do campo (~ 100 kpc).
A identificacdo de multipletos com alta significancia estatistica é viabilizada por trés fatores [223]:

e um pequeno nimero de fontes com grande multiplicidade?;
e pouco ruido (auséncia de fontes difusas e/ou fontes emitindo apenas um evento);
e razao moderada entre espalhamentos magnéticos incoerentes e coerentes.

Representando as diregées de chegada de eventos de UHECRs em uma variedade esférica, eventos com
diferentes energias iriam ser defletidos no plano tangente a esfera, ordenados por energia (maior energia menor
deflexao, e vice-versa), conforme mostrado na figura 5.1

5.2 Método da Arvore Geradora Minima

Um método para a identificacdo de multipletos é o MST? [224]. A arvore geradora minima para um conjunto
de eventos é construida ligando eventos aos seus vizinhos proximos. Em seguida, procura-se o evento mais
préximo que nao faz parte do primeiro conjunto ligado, e este por sua vez é ligado com o evento pertencente a
arvore geradora que esteja mais proximo, e assim sucessivamente, até que todos os eventos estejam ligados. A
arvore gerada consiste em uma estrutura singular, sem lagos e com o menor comprimento possivel.

Para verificar se um dado subconjunto de N eventos alinhados no céu é proveniente de uma Unica fonte,
basta verificar se estes eventos satisfazem a condi¢cao de que a deflexao é proporcional ao inverso da energia,
através do cémputo do coeficiente de correlagédo. Este coeficiente é calculado encontrando um novo conjunto de
eixos que maximize a correlagdo. Seja (x,y) um sistema de coordenadas arbitrario localizado no plano tangente

2No contexto deste trabalho, entende-se por multiplicidade o nimero de eventos pertencentes ao multipleto.
8 Acrénimo para Minimum Spanning Tree, ou &rvore geradora minima.
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da esfera celeste, centrado na posi¢cao média dos eventos do referido subconjunto. Para maximizar o coeficiente
de correlagdo entre a posigao dos eventos e o inverso de sua energia, calcula-se a covariancia:

Cov <x;) :i}i <E1—<;>) (i — (1)) (5.4)

O mesmo célculo é realizado para o eixo y, de maneira analoga. O angulo «, que indica o angulo de rotacdo a
ser utilizado para encontrar um novo sistema de coordenadas, é dado por [225]

.1 {Cov(x,1/E)
o)) °

e indica a rotagdo que deve ser aplicada ao sistema original de eixos para que esta maximize a correlagao.
Obtém-se assim um novo conjunto de eixos (x’,y), onde x' esta alinhado com o eixo maior do multipleto. O
coeficiente de correlagdo entre a posigao do evento e o inverso da energia é dado pelo coeficiente de Pearson

;1Y Cov(x,1/E)
C<x’E> -~ /Var(x)Var(E-")’ 58)

Recentemente este método foi aplicado pela colaboragao Pierre Auger a um conjunto de eventos de energia

entre X' e E~1:

maior que 20 EeV, visando obter a componente ortogonal do campo magnético ao longo da linha de visada,
associado ao poder de deflexdo Z, e reconstruir a posi¢éo da fonte, conforme descrito por Golup et al. [226]. No
entanto, nenhuma evidéncia significativa da presenca de multipletos foi encontrada [225], dado que a probabili-
dade de um alinhamento como os encontrados surgir ao acaso é alta* [225].

Uma limitagdo deste método seria aplica-lo a uma grande quantidade de eventos. Isto aconteceria, por
exemplo, se o limiar de energia fosse diminuido, de forma a aumentar o numero de eventos de fundo (ruido)
misturados ao sinal de interesse. Isto justifica 0 desenvolvimento de novos métodos para identificar multipletos,
que permitam diminuir o limiar de energia, e/ou utilizar conjuntos com grande nimero de eventos que incluam
ruido.

5.3 Um Novo Método para a Identificacao de Multipletos

Propoe-se aqui um novo método para a identificagao de multipletos em mapas contendo diregoes de chegada
de UHECRSs. Este método baseia-se na transformada de wavelets na esfera, descrita no capitulo 4, dadas as di-
versas vantagens da mesma. Uma destas vantagens € que qualquer fungao pode ser representada exatamente
através de seus coeficientes de wavelet. Além disto, wavelets sdo capazes de evidenciar caracteristicas locais
presentes em um sinal, de forma que apenas alguns coeficientes de wavelet sdo necessarios para representar
tal caracteristica, além de proporcionar uma analise multirresolucional, permitindo estudar componentes de dife-
rentes escalas separadamente. No caso especifico de wavelets na esfera, ndo ha necessidade de se preocupar
com o erro inserido pela aproximagao do plano tangente, visto que todos os célculos sao efetuados direta ou
indiretamente na esfera.

Para um conjunto de eventos de UHECRSs, pode-se construir um mapa celeste contendo as diregbes de
chegada de cada particula. Antes de iniciar a andlise, deve-se ajustar os parametros da transformada. Com a
escolha adequada da profundidade de andlise e do limite azimutal de banda, é possivel realizar diversos tipos de

4No referido trabalho a probabilidade é calculada simulando diversos mapas com o mesmo niimero de eventos isotropicamente no céu,
levando em conta a exposigado do Observatério Pierre Auger. As mesmas energias dos eventos do conjunto de dados séo atribuidas aleato-
riamente a cada evento simulado.
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estudos. A escolha de um valor baixo de N, como N = 3, pode ser feita se ndo se deseja obter a orientagao de
um sinal. Um valor mais alto para a profundidade de analise j deve vir atrelada a busca por estruturas de larga
escala. No caso particular de multipletos, deseja-se buscar estruturas com dimensdes tipicamente da ordem
de 2° x 10°. Para isto, deve-se escolher, de acordo com a tabela 4.1, j < 3, compativel com as dimensdes do
multipleto. O limite de banda azimutal N pode ser escolhido conforme a precisao desejada.

Uma vez ajustados os parametros j e N, efetua-se a transformada de wavelets na esfera. Utilizando uma
funcédo de analise compativel com o sinal procurado, espera-se altos valores para o coeficiente de wavelet, de
forma que o equivalente ao mapa de eventos no espaco de wavelets fornece a diregéo da fonte e, caso N tenha
sido escolhido adequadamente, a orientacédo do multipleto. Estes trés parametros, 0, ¢ e x, no espaco real,
estédo associados as coordenadas do maior valor do coeficiente de wavelet, e a orientagdo em relagéo ao plano
equatorial da esfera celeste.

O préximo passo € identificar os eventos pertencentes ao candidato a multipleto. Para isto, conta-se o numero
de eventos dentro de vérias faixas com diferentes orientagdes, ao redor do ponto onde o coeficiente de wavelet
€ maximo, como mostrado na figura 5.2.

maximo
coeficiente

Figura 5.2: llustrag&o de um multipleto encontrado com a andlise de wavelets, e o uso de faixas ao redor do
ponto de maximo coeficiente de wavelet para a contagem de eventos. Os pontos representam eventos
ordenados por energia: da maior (vermelha) para a menor (azul).

A Ultima etapa da andlise é verificar se o sinal é realmente um multipleto. Para isto, espera-se que a deflexao
seja proporcional ao inverso da energia, conforme esperado pela equagdo 5.3. Sendo assim, o coeficiente
de Pearson C, associado & correlacéo entre § e E~! demonstrar4 o quanto a deflexdo esté correlacionada ao
inverso da energia. Para que um multipleto seja identificado como tal, considerar-se-4, arbitrariamente®, que seu
coeficiente de correlagao deve ser, em valor absoluto, maior que 85%.

5.4 Reconstrucao da Posicao da Fonte

Outra potencialidade dos multipletos é a possibilidade de se reconstruir a posicdo da fonte® a partir da defle-
x80 das particulas de diferentes energias.

SFormalmente, este coeficiente deveria ser obtido através da simulagéo de conjuntos de eventos isotropicamente distribuidos, e a posterior
minimizagao da probabilidade de detecc¢ado de falsos multipletos gerados aleatoriamente.

8Esta reconstrugéo, como aqui demonstrada, s6 é possivel para pequenas escalas angulares (<20°), visto que depende da aproximagéo
do plano tangente. Este valor, a priori, é alto. No entanto, o erro introduzido pela aproximagéo do plano tangente para esta escala angular é
da mesma ordem de grandeza da resolugdo angular do Observatério Pierre Auger.
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Sabe-se que, para pequenos angulos, a deflexdo das particulas carregadas provenientes de uma mesma
fonte pode ser aproximada pela seguinte expressao [226]:

9
5Src = 5evt + Ea (57)

onde &,,, representa a distancia angular da diregcdo de chegada de um determinado evento em relagdo a um
ponto arbitrario e §;,. representa a diregdo da fonte. Reescrevendo esta equacdo obtem-se:

2
Sevt = 6src - E (58)

Conforme mostrado por Golup et al., um ajuste linear desta relagio permite obter J,,. € 2.

Considere o multipleto representado na figura 5.3. Sabe-se que, negligenciando efeitos de turbuléncia e

Figura 5.3: llustragdo de um multipleto no céu e as variaveis envolvidas no processo de reconstrugdo da posicao
da diregao da fonte. Os circulos representam eventos cuja energia é proporcional ao seu diametro. O circulo
azul representa a dire¢cdo de chegada do evento de maior energia e a estrela representa a posi¢ao da fonte.

efeitos de ordens superiores, o multipleto & aproximadamente filamentar. Portanto, espera-se que tanto a fonte
quanto os eventos estejam aproximadamente orientados ao longo da mesma linha imaginaria. Sendo assim,
uma vez realizado o ajuste linear e obtidos os coeficientes linear e angular da equagao 5.8, pode-se utilizar o
valor da energia E,,.. do evento mais energético’ para obter sua deflexdo em relacdo a um determinado ponto
de referéncia. Esta deflexado sera designada por &ux (Omnax = Oevr)-

A diferenca entre &, € 8,4, representada por A8, juntamente com a orientagédo y do multipleto obtida através
da andlise de wavelets, permite reconstruir aproximadamente a posi¢do da fonte. Sejam (I,b) = (Ly,Bsrc) as
coordenadas galacticas da fonte, e (1,6) = (Linax, Bmax) @S coordenadas do evento mais energético, separado da
fonte por uma distancia angular (AL,AB). Utilizando trigonometria simples®, nota-se que:

Lsrc - Lmax
COS (x) = W (59)
© B B
sin(y) = 76"" — 5'"'”. (5.10)

"Espera-se que 0 evento mais energéticos seja menos afetado por efeitos de turbuléncia e que, portanto, sua energia e localizagéo sejam
parametros mais robustos para a reconstru¢ao da posi¢ao da fonte.
8Esta aproximagéo é valida apenas para pequenos angulos. Para um tratamento exato, deve-se utilizar trigonometria esférica.
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Portanto, a partir das equagdes 5.9 e 5.10 obtém-se as expressdes que fornecem a longitude galactica
Lsrc = Lmax + A6 Cos (X) (51 1 )

e a latitude galactica
Bsre = Binax + A8 sin (X) (5.12)

da fonte.

Conforme mencionado no capitulo 4, a transformada de wavelets na esfera fornece a orientagéo do multipleto
no intervalo [0°,180°), impossibilitando a distingdo de angulos que diferem de 180°. A reconstrugdo da posicdo
da fonte permite quebrar esta degenererescéncia, identificando a direcdo do multipleto através do ordenamento
em energia, e permitindo obter y no intervalo de -180° a 180°.

5.5 Exemplo de Aplicacao

Como exemplo da aplicagdo do método, foi simulada uma fonte com coordenadas galacticas (/,b) = (135°,—10°),
situada a 20 kpc do centro da galaxia, com um espectro de energia que segue uma lei de poténcia de indice
espectral -2,7, emitindo prétons com energias variando entre 20 e 200 EeV, utilizando o CRT® [227], um cédigo
aberto para realizar propagagao de UHECRSs através de diferentes modelos de campos magnéticos. No total
foram simulados 105 eventos, dos quais apenas 53 atingiram a Terra'®, propagando-se em um modelo de campo
ASS+RING de Sun, Reich, Waelkens e Enf3lin. O mapa contendo as diregées de chegada pode ser visto na
figura 5.4.

Visualmente, a partir da figura 5.4, nota-se uma estrutura alongada ordenada por energia. Aplicando-se
a transformada de wavelets na esfera com parametros'’ j =1 e N = 61, obteve-se uma orientacdo para o
multipleto de (71+3)°. No entanto, este valor obtido est& definido no intervalo de 0° a 180° e, para quebrar
esta degenerescéncia, é necessario analisar o ordenamento de energia dos eventos. Esta analise pode ser feita
reconstruindo a posi¢éo da fonte, utilizando as equagées 5.11 e 5.12.

Deve-se verificar também se ha uma correlagao entre a deflexdao angular das particulas e o inverso da energia,
conforme esperado para um genuino multipleto de UHECRs. Este gréfico € mostrado na figura 5.5. O coeficiente
de correlagao obtido, neste caso, foi 0,95, indicando uma forte correlagao entre a deflexao angular e o inverso da
energia dos eventos.

Neste exemplo particular, o ajuste linear utilizando a equacéo 5.8 forneceu os seguintes parametros: ;. =
—5,124+0,03 e 2 =742 + 8. Sendo assim, tem-se a seguinte equacgao:

742°EeV

Omax = —35,12° — T

(5.13)

Como a energia do evento mais energético pertencente a este multipleto é 96,13 EeV, pode-se mostrar que a
posicao reconstruida da fonte difere em menos de 2% de sua posigao real.

9Como o CRT foi utilizado extensivamente no presente trabalho, dedicou-se um apéndice (Apéndice B) para descrevé-lo mais detalhada-
mente.

"0Considera-se que um evento atingiu a Terra quando ele atinge uma janela angular de 0,05° ao redor da diregéo desta.

O parametro j é escolhido de acordo com a tabela 4.1, correspondendo & largura tipica do multipleto. O parametro N é escolhido, de
acordo com a precisdo desejada para orientagdo da estrutura identificada.
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Figura 5.4: Projecao Aitoff do mapa contendo as diregdes de chegada dos eventos simulados. Os circulos
representam eventos cujo diametro é proporcional a energia, e a estrela indica a posigcao da fonte simulada.
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Figura 5.5: Gréafico da deflexao angular (8) em termos do inverso da energia (E~') de cada evento. O
coeficiente de correlagdo entre estas grandezas foi estimado em 0,968.

61



Identificacao de Multipletos: Uma Nova Abordagem

62



CAPITULO 6

ANALISE DA INFLUENCIA DO CAMPO
MAGNETICO GALACTICO SOBRE A
ORIENTACAO DE MULTIPLETOS

6.1 Revisitando os Modelos para o Campo Magnético Galactico

Os modelos da componente regular do campo magnético galactico foram introduzidos no capitulo 1. Vale
lembrar que a nomenclatura dos modelos segue a seguinte convengéo (XSS-Y): i) XSS refere-se a simetria em
relagdo a transformagéao 6 — 0 + &, sendo ASS o modelo par e BSS o impar frente a esta transformagao; (ii)
-Y refere-se a simetria em relagdo a transformagao z — —z, de forma que -S refere-se a modelos simétricos em
relagdo a esta transformagéao e -A a modelos antissimétricos.

Neste trabalho serao utilizados os seguintes modelos para 0 campo magnético galactico:

e a) Stanev: ASS-A;

e b) Stanev: BSS-S;

c¢) Harari, Mollerach e Roulet (HMR): ASS-A;

d) Harari, Mollerach e Roulet (HMR): ASS-S;

e) Harari, Mollerach e Roulet (HMR): BSS-A;

f) Harari, Mollerach e Roulet (HMR): BSS-S;

g) Sun, Reich, Waelkens e EnBlin (SRWE): ASS-S+anéis;
e h) Sun, Reich, Waelkens e EnBlin (SRWE): BSS-S.

A fim de observar o padrao de deflexdo de particulas carregadas nestes modelos, foram escolhidas cem
mil dire¢cdes de chegada, de acordo com uma distribuigdo uniforme. Em cada uma destas diregdes foi emitido,
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a partir da Terra', um antipréton com energia entre 20 e 200 EeV, sorteada de acordo com um espectro de
poténcia de indice espectral -2,7, propagando-se até o limite da Via Lactea (aproximadamente de 20 kpc do
centro da galaxia, em coordenadas cilindricas), onde foram registradas suas novas coordenadas galacticas. A
partir destas novas coordenadas, foi possivel construir os mapas mostrados em 6.1 a 6.4. Esta simulagao foi
feita com o codigo CRT, descrito em detalhes no apéndice B.

I-ﬂ

IU

Figura 6.1: Mapas celestes representando as coordenadas galacticas de cem mil antiprétons langados a partir
da Terra, em todas as dire¢des, que foram retrotragados até uma distancia de 20 kpc do centro galactico e
defletidos por um campo magnético descrito pelos modelos ASS-A (a esquerda) e BSS-S (a direita) de Stanev.
A escala de cores a esquerda de cada mapa indica o numero de eventos em cada bin de 1,0°x 0,5°.

Figura 6.2: Mapas celestes representando as coordenadas galacticas de cem mil antiprétons langados a partir
da Terra, em todas as diregbes, que foram retrotracados até uma distancia de 20 kpc do centro galactico e
defletidos por um campo magnético descrito pelos modelos ASS-A (a esquerda) e ASS-S (a direita) de Harari,
Mollerach e Roulet. A escala de cores a esquerda de cada mapa indica o niUmero de eventos em cada bin de
1,0°x 0,5°.

Para as supractiadas simulagdes, a distribuicao das deflexdes é apresentada na figura 6.5. Nota-se que
nos modelos ASS-A e ASS-S de Harari, Mollerach e Roulet, existem mais eventos sofrendo grandes deflexdes
angulares, diferentemente dos modelos ASS+RING e BSS de Sun, Reich, Waelkens e EnBlin, nos quais as
deflexdes sao mais baixas (< 10°). Na figura 6.6a é apresentado o comportamento do valor médio das deflexdes,

"Na prética, no caso de backtracking, considera-se o local de injegao (no caso, a Terra), como uma fonte pontual.
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Figura 6.3: Mapas celestes representando as coordenadas galacticas de cem mil antiprétons langados a partir
da Terra, em todas as dire¢des, que foram retrotragados até uma distancia de 20 kpc do centro galactico e
defletidos por um campo magnético descrito pelos modelos BSS-A (a esquerda) e BSS-S (a direita) de Harari,
Mollerach e Roulet. A escala de cores a esquerda de cada mapa indica o niumero de eventos em cada bin de
1,0°x 0,5°.
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Figura 6.4: Mapas celestes representando as coordenadas galacticas de cem mil antiprétons langados a partir
da Terra, em todas as diregcdes, que foram retrotracados até uma distancia de 20 kpc do centro galactico e
defletidos por um campo magnéticco descrito pelo modelos ASS+RING (a esquerda) e BSS (a direita) de Sun,
Reich, Waelkens e EnBlin. A escala de cores a esquerda de cada mapa indica o nimero de eventos em cada
bin de 1,0°x 0,5°.

e nafigura 6.6b, seu desvio quadratico médio. Nota-se que, para energias mais altas, o valor médio das deflexdes
diminui, tornando-se praticamente uniforme acima de 120 EeV. Este comportamento é esperado uma vez que a
deflexao angular é inversamente proporcional a energia da particula.

6.2 Simulacoées

Espera-se que a orientagao de multipletos gerados por uma mesma fonte, para diferentes modelos de campo
magnético galactico, possa permitir restringir alguns modelos de campo. Isto pode ser observado nas figuras 6.7
e 6.8.
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Figura 6.5: Distribuicao das deflexdes angulares para os cem mil eventos simulados isotropicamente, de acordo
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Figura 6.6: Grafico do (a) valor médio das deflexdes ({8)) para as diferentes faixas de energia, e (b) desvio
quadratico médio das deflexdes ((8%)), para os diferentes modelos utilizados.

Visando estudar a deflexdo de UHECRs em diversos modelos do campo magnético galactico, foram realiza-
das diversas simulagdes de multipletos utilizando o CRT. Estas fontes localizam-se em diversas posi¢des do céu,
dadas pela combinagao de latitudes e longitudes galacticas. Estas coordenadas tém os seguintes valores:

¢ longitude: varia de -180° a +180°, em intervalos de 45°;

o latitude: varia de -0° a +90°, em intervalos de 45°.
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Figura 6.7: Multipletos formados pela deflexao de antiprétons com energia sorteada de acordo com um espectro
que segue uma lei de poténcia de indice espectral -2,7 e energias maxima e minima de 200 e 20 EeV,
respectivamente, disparados na diregéo (/,b) = (—165°,—10°), propagando-se em diferentes modelos de
campo magnético galactico até uma distancia de 20 kpc do centro da galaxia. Os eventos aqui mostrados
distam menos de 20° da fonte simulada. A estrela indica a dire¢do em que os eventos foram langados, e suas
novas coordenadas, apos as deflexdes, sao indicadas no mapa através de circulos cujo raio é proporcional a
energia do evento.

A fim de estudar melhor a regido préxima ao disco galactico, além dos setores formados pela combinagao das
coordenadas acima, foi adotada uma setorizacao adicional, cujas coordenadas sao:

¢ longitude: varia de -180° a +180°, em intervalos de 15°;
o latitude: assume os valores -10°, 0° e +10°.

Foram simulados 50 eventos (antiprétons) os quais foram disparados, a partir da Terra, na diregao do céu
correspondente as coordenadas centrais de cada setor, e acompanhados com o método de backiracking até
uma distancia de 20 kpc do centro galactico. A energia destes eventos foi sorteada, no intervalo entre 20 e 200
EeV, de acordo com uma lei de poténcia de indice espectral -2,7. Para fins de estudo da orientagao do multipleto,
o indice espectral adotado nao afeta a orientacdo do multipleto, visto que ele apenas alteraria a distribuicao das
deflexdes e o tamanho angular do multipleto, nao afetando a orientagédo do mesmo.

Um corte adotado nesta andlise esta relacionado ao coeficiente de correlagao (C). Neste trabalho, candidatos
a multipletos devem ter coeficientes de correlagao cujo modulo é maior que 0,85. Note que a colaboragao Auger
adota um limiar ligeiramente superior, C >0,90 [225].
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Figura 6.8: Multipletos formados pela deflexao de antiprétons com energia sorteada de acordo com um espectro
que segue uma lei de poténcia de indice espectral -2,7 e energias maxima e minima de 200 e 20 EeV,
respectivamente, disparados na diregéo (/,b) = (60°,—10°), propagando-se em diferentes modelos de campo
magnético galactico até uma distancia de 20 kpc do centro da galaxia. Os eventos aqui mostrados distam
menos de 20° da fonte simulada. A estrela indica a dire¢ao em que os eventos foram langados, e suas novas
coordenadas, apés as deflexdes, sdo indicadas no mapa através de circulos cujo raio é proporcional a energia
do evento.

6.3 Resultados da Analise

As simulagées descritas anteriormente, foi aplicada a transformada de wavelets na esfera visando obter a
orientagéo do multipleto?.

A fim de sistematizar os resultados, é interessante fixar a latitude galactica, b, e variar a longitude galactica
[, visando observar como a orientagdo do multipleto para diferentes modelos depende de sua localizagdo. Para
isto, fixou-se a latitude galactica em trés valores, proximos ao disco galactico: b = —10°, b =0° e b = +10°.
Para cada modelo, os graficos obtidos sdo mostrados nas figuras 6.9 a 6.16. As barras de erro das supracitadas
figuras refletem, unicamente, o erro sistematico do método utilizado, que depende do limite de banda azimutal
N da transforma de wavelets na esfera. Analisando estes graficos € possivel notar a formagéo de estruturas,
indicando que existe uma relagao clara entre orientagdo de multipletos e sua longitude galactica. Esta relagéo é

2Naturalmente, como o mapa de eventos contem apenas eventos provenientes da fonte, ndo é necessario aplicar, necessariamente, a
transformada de wavelets na esfera, visto que nao ha ruido, e todos os eventos séo provenientes da fonte. Sendo assim, a orientacéo poderia
ser obtida por meios geométricos. No entanto, os resultados obtidos com o método séo precisos e ndo ha razdes para néo utiliza-lo.
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bem clara para os modelos SRWE.
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Figura 6.9: Comportamento da orientagdo do multipleto em fungao da longitude galactica para o modelo ASS-A
de Staney, (a) para b = —10° (a esquerda), (b) b = 0° (ao centro) e (c) b = +10° (a direita).
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Figura 6.10: Comportamento da orientagdo do multipleto em fungao da longitude galactica para o modelo
BSS-S de Staney, (a) para b = —10° (a esquerda), (b) » = 0° (ao centro) e (c) b = +10° (a direita).
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Figura 6.11: Comportamento da orientagdo do multipleto em fungao da longitude galactica para o modelo ASS-A
de Harari, Mollerach e Roulet, (a) para b = —10° (a esquerda), (b) b = 0° (ao centro) e (¢c) b = +10° (a direita).

Uma anadlise global de cada modelo pode ser feita com o auxilio de mapas de orientagdo, que indicam a
orientacdo esperada para o multipleto nos diferentes setores considerados. Estes graficos sdo mostrados nas
figuras 6.17 a 6.20.

Note que para os modelos -A, para uma mesma faixa de longitude galactica, hd uma inversao no sentido
do campo (a orientagdo muda seu sinal de positivo para negativo, ou vice-versa) acima e abaixo do disco. Isto
pode ser claramente observado nas figuras 6.17a, 6.18a e 6.19a. Estruturas “triangulares” com orientagdes
negativas (cores frias) localizadas abaixo do disco galactico (b < 0°), ao alcangarem a posi¢éo aproximada do
disco galactico, passam a indicar orientagdes positivas (cores quentes) (figuras 6.17a e 6.18a), e vice-versa.

Nos modelos -S, nao ha indicios de inversdo do sentido do campo acima e abaixo do plano da galaxia,
conforme indicado nas figuras 6.17b a 6.20b e 6.20a. Isto é esperado, uma vez que o modelo simétrico (-S) nao
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Figura 6.12: Comportamento da orientagao do multipleto em fungao da longitude galactica para o modelo ASS-S
de Harari, Mollerach e Roulet, (a) para b = —10° (a esquerda), (b) » = 0° (ao centro) e (¢) b = +10° (a direita).
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Figura 6.13: Comportamento da orientagdo do multipleto em fungao da longitude galactica para o modelo BSS-A
de Harari, Mollerach e Roulet, para (a) b = —10° (a esquerda), (b) » = 0° (ao centro) e (¢) b = +10° (a direita).
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Figura 6.14: Comportamento da orientagao do multipleto em fungao da longitude galactica para o modelo BSS-S
de Harari, Mollerach e Roulet, para (a) b = —10° (a esquerda), (b) » = 0° (ao centro) e (¢c) b = +10° (a direita).
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Figura 6.15: Comportamento da orientagao do multipleto em fungao da longitude galactica para o modelo
ASS-S+RING de Sun, Reich, Waelkens e EnBlin, para (a) » = —10° (a esquerda), (b) b = 0° (ao centro) e (c)
b =+10° (a direita).
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Figura 6.16: Comportamento da orientagdo do multipleto em fungdo da longitude galactica para o modelo BSS
de Sun, Reich, Waelkens e EnBlin, para (a) b = —10° (a esquerda), (b) » = 0° (ao centro) e (c) b = +10° (a
direita).
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Figura 6.17: Comportamento da orientacdo do multipleto em todo o céu, para os modelos (a) ASS-A (a
esquerda) e (b) BSS-S (a direita) de Stanev.
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Figura 6.18: Comportamento da orientagdo do multipleto em todo o céu, para os modelos (a) ASS-A (a
esquerda) e (b) ASS-S (a direita) de Harari, Mollerach e Roulet.

prevé inversdo do campo acima e abaixo do disco galactico.

Outra possibilidade é a observagao da simetria axial dos modelos espirais de campo. Nos modelos ASS néo
ha inversao do sentido do campo para ! < 0°, em relagéo a / > 0°. Nota-se nas figuras 6.17a e 6.18a que 0 campo
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Figura 6.19: Comportamento da orientagdo do multipleto em todo o céu, para os modelos (a) BSS-A (a
esquerda) e (b) BSS-S (a direita) de Harari, Mollerach e Roulet.
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Figura 6.20: Comportamento da orientagao do multipleto em todo o céu, para os modelos (a) ASS+RING (a
esquerda) e (b) BSS (a direita) de Sun, Reich, Waelkens e EnBlin.

paral < 0° e [ > 0° nao apresenta inversdes significativas, ou seja, para uma mesma faixa de latitude galactica
0 campo é simétrico nos dois hemidiscos da galaxia. Na figura 6.20, espera-se um resultado semelhante para
a orientagdo do campo nos dois hemidiscos. No entanto, este modelo é combinado com um modelo de anéis
que inverte o sentido do campo entre cada um dos anéis, de forma que a analise € mais complexa. Como ha
reversdes de campo, para um mesmo anel, em um hemidisco da galaxia o campo aponta em uma diregdo e
possui uma componente paralela a linha de visada, enquanto o mesmo brago espiral no outro hemidisco da
galaxia terd uma componente antiparalela a linha de visada. Visto isto, espera-se que caso 0 modelo possua
uma reversao de campo, esta reversao implicara em uma mudanga na orientagdo do multipleto em um hemidisco,
em relagao ao outro, o que pode explicar as caracteristicas da figura 6.20.

Nos modelos BSS mostrados nas figuras 6.17b, 6.19a, 6.19b e 6.20b, espera-se que para [ < 0° haja uma
reversao no sentido do campo em relagdo ao ponto diametralmente oposto no hemidisco / > 0°, podendo haver
numerosas reversoes de campo. Esta caracteristica € bem notavel em todas as figuras acima referidas. Nota-se
padrdes de alternancia entre cores quentes e frias, indicando que a orientagéo do multipleto € invertida em cada
uma das regides onde isto ocorre.
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CAPITULO 7

BUSCA DE MULTIPLETOS ORDENADOS
POR ENERGIA EM DADOS DO
OBSERVATORIO PIERRE AUGER

7.1 Busca de Multipletos em Dados do Observatorio Pierre Auger

7.1.1 Método de Busca

Visando restringir modelos de campo magnético galactico, foi realizada uma busca de multipletos em dados
detectados pelo Observatério Pierre Auger. Para isto, foi aplicada a transformada de wavelets na esfera no
conjunto de dados detectados pelo Observatério Pierre Auger no periodo compreendido entre janeiro de 2004 e
dezembro de 2012, em diversas faixas de energia (todas acima de 20 EeV). A profundidade de andlise utilizada
foi j =1 e o limite de banda azimutal N =91, sendo as dimensdes de cada faixa continente de eventos igual a
20°x 2 °'. O mapa contendo todos os eventos detectados com energia superior a 20 EeV é mostrado na figura
71.

A andlise foi realizada em diversas faixas de energia: E > 20 EeV (4325 eventos), 20 EeV < E <30 EeV (2489
eventos), 30 EeV < E <40 EeV (876 eventos), 40 EeV < E < 50 EeV (373 eventos), 50 EeV < E < 60 EeV (169
eventos), 20 EeV < E <40 EeV (3368 eventos) e 40 EeV < E < 80 EeV (699 eventos). Os eventos analisados
satisfazem o critério T5, que obedece a duas condig¢oes:

e apos a reconstrugdo do chuveiro, o centro geométrico deste deve estar localizado no interior de um trian-
gulo de formado unicamente por estagdes ativas no instante de detecgao do evento;

e aestagao do detector de superficie com sinal mais intenso deve estar localizada no interior de um hexagono
formado por, pelo menos, cinco estac¢des ativas.

"Para fins de completeza, deveria ser realizado um estudo através de simulages de eventos, a fim de verificar qual o tamanho angular da
janela mais adequada para minimizar a probabilidade de um multipleto surgir ao acaso, conforme feito pela Colaboragao Pierre Auger [225].
Neste trabalho a escolha desta janela foi arbitraria.
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Figura 7.1: Mapa contendo o conjunto completo de eventos utilizados para analise. A escala de cores indica
numero de eventos em cada bin de tamanho 1°x1°. Neste mapa, / = 180° esta na extremidade esquerda e
[ = —180° na extremidade direita.

7.1.2 Candidatos a Multipletos

Para cada uma das faixas de energia, foram buscados multipletos nos locais onde o coeficiente de wavelet
era méximo. Os resultados constam na tabela 7.1.

Tabela 7.1: Orientagéo (), coeficiente de correlagao (C) e multiplicidade (n) dos candidatos a multipleto
encontrados na faixa de energia entre E,,;;;, € E -

Epin (E€V)  Enq (EeV) | x+Ax IC]  n
20 oo (-46+1)° 0,38 18
20 oo (-49+£1)° 0,34 16
20 oo (-21£1)° 0,40 21
20 oo (38£1)° 0,11 18
20 oo (-23+1)° 0,15 23
20 oo (-45+1)° 0,57 12
20 30 (60+£1)° 0,16 17
20 30 (-44+1)° 0,67 13
20 30 (66+1)° 0,20 19
20 30 (-20+1)° 0,13 18
20 30 (10+£1)° 052 13
20 30 (44+1)° 0,14 9
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Tabela 7.1: Orientagéo (), coeficiente de correlagéo (C) e multiplicidade (n) dos candidatos a multipleto
encontrados na faixa de energia entre E,;;;, € E -

Enin (E€V)  Enax (E€V) | x+Ax  [C] n
20 40 (-46+1)° 0,24 13
20 40 (-23+1)° 0,21 16
20 40 (-47+1)° 0,37 13
20 40 (-23+1)° 0,25 12
20 40 (40+£1)° 0,45 10
20 40 (-154+£1)° 0,01 12
30 40 (-150+1)° 046 8
30 40 (-150+1)° 0,69 8
30 40 (-73+1)° 029 9
30 40 (15£1)° 0,22 10
30 40 (-100+1)° 0,63 9
30 40 (-72+1)° 0,11 8
40 50 (-156£1)° 0,17 10
40 50 (-125+£1)° 025 5
40 50 (-108+1)° 0,85 4
40 50 (-126+£1)° 023 5
40 80 (-78+1)° 0,31 6
40 80 (-73+1)° 0,36 5
40 80 (158+£1)° 0,99 4
40 80 (11+1)° 0,20 6
40 80 (-65+1)° 0,72 7
40 80 (-73+1)° 045 5
50 60 (-10+1)° 086 4
50 60 (-10+£1)° 041 5
50 60 (-22+1)° 0,94 3
50 60 (-9+£1)° 0,05 5

Os mapas contendo os eventos referentes aos candidatos a multipletos apresentados nas tabelas sdo mos-
trados nas figuras 7.2 a 7.5.

Conforme pode ser visto na tabela ??, foram encontrados quatro candidatos a multipletos cujo médulo do
coeficiente de correlagédo é superior a 0,85. Na figura 7.6 sdo mostrados os graficos da deflexdo em termos do
inverso da energia de cada evento, sendo o erro da deflexdo associado ao erro da transformada de wavelets.
Espera-se que os pontos deste grafico possam ser ajustados por uma reta nas faixas de energia consideradas.

7.1.3 Reconstrucao da Posicao das Fontes

A reconstrugao da posig¢ao da fonte foi feita utilizando as equagdes 5.11 e 5.12, utilizando o coeficiente linear
obtido pelo ajuste dos pontos dos gréaficos apresentados na figura 7.6 com um polindmio de ordem um. Os erros
da reconstrucao sao provenientes do ajuste dos pontos e do método de identificagdo da orientacao utilizado.
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Figura 7.2: Mapa contendo os eventos candidatos a multipletos para a faixa de energia £ > 20 EeV. O tamanho
dos circulos pretos é proporcional a energia do evento.
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Figura 7.3: Mapa contendo os eventos candidatos a multipletos para a faixa de energia 30 EeV < E <40 EeV (a
esquerda) e 40 EeV < E <50 EeV (a direita). O tamanho dos circulos pretos é proporcional a energia do evento.

Tabela 7.2: Resultados da posi¢ao reconstruida da fonte, para diversas faixas de energia, para os candidatos a
multipleto de multiplicidade n.

Emin (EV)  Enac (EeV) | 1(°) b(°) x(°) n
40 50 (152 £3)° (28 +4)° (148 +1) 4
40 80 (146 £ 4)° (44+4)° (18+1) 4
50 60 (84+3)° (-45+£3)° (11+1)° 4
50 60 (-81£3)° (-39+£3)° (11+£1)9° 3

Para os quatro candidatos a multipleto, a tabela 7.2 apresenta sua orientagao e a posigao reconstruida da
fonte, para cada faixa de energia. Os eventos reconstruidos sao mostrados nas figuras 7.7 e 7.8.

E interessante observar que na figura 7.8 os dois multipletos identificados s40 o mesmo, e este foi identificado
duas vezes pois a transformada de wavelets resultou em dois coeficientes de wavelet com valores altos na
mesma regido. Sendo assim, é interessante rejeitar o 3-pleto da figura 7.8 e manter apenas o 4-pleto, que tem
multiplicidade maior.

Resta agora verificar a probabilidade de que estes multipletos surjam ao acaso, a partir de uma distribuicao
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Figura 7.4: Mapa contendo os eventos candidatos a multipletos para a faixa de energia 50 EeV < E < 60 EeV (a
esquerda) e 40 EeV < E < 80 EeV (a direita). O tamanho dos circulos pretos é proporcional a energia do evento.
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Figura 7.5: Mapa contendo os eventos candidatos a multipletos para a faixa de energia 20 EeV < E <30 EeV (a
esquerda) e 20 EeV < E <40 EeV (a direita). O tamanho dos circulos pretos € proporcional a energia do evento.

isotropica. Conforme mostrado pela colaboragao Pierre Auger [225], a probabilidade de um multipleto surgir ao
acaso depende da largura angular da janela de busca, conforme mostrado na figura 7.9. Portanto, este resultado
pode ser extrapolado para a situagao dos candidatos a multipletos aqui detectados. Nota-se nesta figura que para
multipletos de multiplicidade » = 8 a probabilidade de que estes surjam ao acaso, para uma janela angular de
largura fixa, € maior que para multiplicidades maiores, como n = 14. Ento, espera-se que andlises envolvendo
multipletos de multiplicidade baixa, como n = 4, necessitem de uma janela angular extremamente estreita, menor
que 0,4°2, 0 que é muito inferior & resolucéo angular do Observatério Pierre Auger, que é ligeiramente menor que
1° [228] para eventos satisfazendo ao critério T5 utilizado. Visto isto, os candidatos a multipletos aqui identificados
tém grande probabilidade de terem surgido ao acaso e, portanto, ndo se pode afirmar que sdo multipletos.

2Este limite superior é aplicavel para multipletos com coeficiente de correlagdo superior a 0,9 e multiplicidade n = 8. Dado o comporta-
mento das curvas da figura 7.9, pode-se afirmar que para n = 4 a largura angular da janela serd menor que para n = 8.
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Figura 7.6: Gréficos da deflexdo em fungéo do inverso da energia de cada evento para os candidatos a
multipletos. A esquerda, acima: candidato a multipleto com multiplicidade 4 e coeficiente de correlagcéo 0,85, na
faixa de energia 40 EeV < E < 50 EeV. A direita, acima: candidato a multipleto com multiplicidade 4 e
coeficiente de correlagdo 0,91, na faixa de energia 40 EeV < E < 80 EeV. A esquerda, abaixo: candidato a
multipleto com multiplicidade 3 e coeficiente de correlagdo 0,86, na faixa de energia 50 EeV < E < 60 EeV. A
direita, abaixo: candidato a multipleto com multiplicidade 4 e coeficiente de correlagéo 0,94, na faixa de energia
50 EeV < E < 60 EeV.

7.2 Restringindo Modelos de Campo Magnético Galactico

Apesar dos resultados indicarem que a probabilidade dos multipletos aqui identificados surgirem ao acaso é
alta, eles ainda sim podem ser genuinos, e é baseado nesta hipétese que a analise e discussédo a seguir foram
desenvolvidas.

No capitulo 6 foram realizadas simulagdes de multipletos associados a fontes em diferentes regides (setores)
do céu, e foi obtida sua orientagdo. Pode-se comparar estes resultados com os da tabela 7.2, que apresenta as
posicoes reconstruidas das possiveis fontes e as respectivas orientagdes dos multipletos associados. Verificando
em qual setor do céu encontra-se cada fonte, pode-se comparar sua orientacdo com a orientacdo esperada
segundo os diferentes modelos de campo magnético considerados, conforme apresentado na tabela 7.3.

Para a faixa de energia de 40 a 50 EeV, como pode ser visto na tabela 7.3, a orientagdo de nenhum dos
multipletos simulados € proxima a do candidato a multipleto encontrado. O mesmo é vélido para a faixa de
energia de 40 a 80 EeV. No entanto, levando em conta as orientagdes, nota-se que o candidato a multipleto na
faixa de energia de 50 a 60 EeV tem orientagdo compativel com a orientagdo esperada para multipletos gerados
segundo os modelos ASS-A e BSS-S de Stanev, e ASS-A e BSS-S de Harari, Mollerach e Roulet. Portanto,
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Figura 7.7: Mapas celestes indicando os eventos pertencentes aos candidatos a multipletos (circulos de
didmetro proporcional a energia) e as posi¢oes reconstruidas das fontes (estrelas), para as faixas de energia
40 EeV < E <50 EeV (a esquerda) e 40 EeV < E < 80 EeV (a direita).
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Figura 7.8: Mapas celestes indicando os eventos pertencentes aos candidatos a multipletos (circulos de
diametro proporcional a energia) e as posicoes reconstruidas das fontes (estrelas), para a faixa de energia
50 EeV < E <60 EeV.

Tabela 7.3: Orientagdes dos candidatos a multipletos encontrados, e suas orientagées esperadas segundos 0s
modelos: (a) Stanev ASS-A; (b) Stanev BSS-S; (c) Harari, Mollerach e Roulet ASS-A; (d) Harari, Mollerach e
Roulet ASS-S; (e) Harari, Mollerach e Roulet BSS-A; (f) Harari, Mollerach e Roulet BSS-S; (g) Sun, Reich,
Waelkens e EnBlin ASS+RING; (h) Sun, Reich, Waelkens e EnBlin BSS. O erro de x é de 1° para a analise de
dados do Auger, e 3° para as simulagodes.

Epin (E€V)  Epax (EeV) | X C) | Xa () ) X ) 2 () 2C) 2, C) %) 2. ()
40 50 -148 | -3 -3 -1 -1 -2 -3 -6 -6
40 80 -18 | -3 -3 -1 -1 -2 -3 -6 -6
50 60 -1 | 12 13 13 97 -0 97 4 2

claramente duas simetrias sao favorecidas, caso estes multipletos sejam genuinamente provenientes da mesma
fonte: simetrias ASS-A e BSS-S.
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Figura 7.9: Probabilidade (P.;) de um n-pleto, onde n é a multiplicidade do multipleto (indicada acima das
respectivas curvas), surgir ao acaso a partir de uma distribuigao isotrépica de eventos, em fungao da metade da
largura (W,,,,) da janela de observagao, para um coeficiente de correlagao de 0,90.

7.3 Comparacao com Resultados Obtidos pela Colaboracao Pierre Au-
ger

Os resultados obtidos neste trabalho foram comparados com o resultado de busca de multipletos publicado
recentemente [225]. Neste artigo a colaboragao Pierre Auger encontrou alguns candidatos a multipletos, mostra-
dos na figura 7.10. Esta andlise foi feita utilizando dados detectados pelo Observatério Pierre Auger no periodo
de 01 de janeiro de 2004 a 31 de dezembro de 2010, com energia acima de 20 EeV. As posicdes reconstruidas
das possiveis fontes sao mostradas na tabela 7.4.

17180

Figura 7.10: Mapa em coordenadas galacticas dos multipletos de multiplicidade maior que 10 identificados pela
colaboracgao Pierre Auger. O tamanho dos circulos é proporcional a energia do evento. Sinais de mais indicam
as posigoes reconstruidas das possiveis fontes do multipleto. O aparente multipleto no sul do hemisfério sul do
mapa é composto por trés multipletos formados por dez eventos. A linha sélida representa os limites do campo
de visao do Observatério para angulos zenitais menores que 60°, e a regiao sombreada (em cinza) indica a
regiao fora do campo de visdo. Figura extraida de [225].
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Tabela 7.4: Posigbes reconstruidas dos potenciais candidatos a multipleto em coordenadas galacticas (/,b)
para cada multipleto de multiplicidade n.

n_ 1) b0
12 -46,7 132
10 -39,9 234
10 -856 -804
10 -796 -77.9
10 -915 -757

O método aplicado pela colaboragao Pierre Auger foi o MST, descrito no capitulo 5. Utilizou-se uma janela
para a busca de dimensdes 3° x 20° e buscou-se por multipletos com coeficiente de correlagdo maior, em médulo,
que 0,9.

Comparando as tabelas 7.2 e 7.4, nota-se que nenhum dos candidatos a multipletos identificados pela cola-
boragao Auger foi identificado através do método aqui apresentado. No entanto, vale ressaltar que a comparagéao
visual das figuras 7.3 (a direita) e 7.10 indica que o potencial multipleto formado pelos eventos de menor lati-
tude galactica foi identificado em ambas as andlises, o que verifica a eficacia da aplicagéo da transformada de
wavelets na esfera a detecgao de estruturas filamentares em mapas contendo dire¢gdes de chegada de UHECRSs.
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CAPITULO 8

CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

O campo magnético da Via Lactea possui uma componente regular, que tem uma forma espiral. Entretanto,
a simetria desta espiral é ainda desconhecida e os métodos convencionais de estudos do campo magnético
galactico nao sdo capazes, no momento, de solucionar este problema. Visto isto, neste trabalho foi proposta
uma nova abordagem para estudar o campo magnético da Via Lactea, utilizando a deflexdo de raios cosmicos
ultra-energéticos neste pervasivo campo.

Inicialmente, desenvolveu-se um método para identificagdo de multipletos em mapas contendo diregdes de
chegada de UHECRs. Este método consiste em correlacionar a representacao da esfera celeste que contém
as diregdes de chegada de raios césmicos, com uma outra esfera contendo o padrdo buscado (no caso uma
estrutura alongada, correspondente aos multipletos ordenados por energia). Se o padrao de interesse é descrito
por wavelets, pode-se correlacionar o mapa de eventos com versdes rotacionadas, dilatadas e transladadas da
esfera que contém a wavelet, de forma que coordenadas na esfera celeste cujos valores dos coeficientes de
wavelet sdo altos indicam uma similaridade entre o padréo buscado e o sinal. A propriedade mais relevante
deste método proposto é a possibilidade de se obter diretamente a orientagdo do multipleto, ou seja, o angulo
que este forma com o plano galactico. Desta forma, uma vez identificados os multipletos com este método, &
possivel estabelecer uma sistematica de estudo dos campos magnéticos através das orientagdes encontradas.

Espera-se que a energias ultra-altas a deflexdo angular seja inversamente proporcional a energia, e esta
relacdo linear € o critério que determina se um candidato a multipleto deve ou nao ser admitido como tal. A
correlagéo entre a deflexdao e o inverso da energia é o coeficiente de Pearson associado ao ajuste linear dos
eventos pertencentes a este multipleto. E imposta a condicdo de que o médulo deste coeficiente seja maior
que 0,85, de modo a garantir que os eventos sejam provenientes da mesma fonte e ndo sdo causados por
espurias flutuacoes estatisticas. Requerer que os eventos do multipleto satisfagam condi¢gdes mais rigidas, como
um coeficiente de correlagao de 0,99, seria tao restritivo que tornaria praticamente impossivel a detecgao de
multipletos, visto que pequenos desvios da linearidade sao previstos devido a agdo da componente turbulenta
do campo magnético galactico.

Na segunda parte deste trabalho setorizou-se 0 céu em 112 partes, visando estudar a deflexdo de UHECRs
em cada uma destas, para oito modelos de campo magnético (regular) galactico: ASS-A e BSS-S de Staney,
ASS-A, ASS-S, BSS-A e BSS-S de Harari, Mollerach e Roulet, ASS+RING e BSS de Sun, Reich, Waelkens
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e EnBlin. Para isto, foram simulados 50 eventos de UHECRs com energias variando entre 20 e 200 EeV, de
acordo com um espectro de poténcia de indice espectral -2,7. Tais eventos consistem em antiprétons disparados
a partir da Terra, e retrotragcados até uma distancia de 20 kpc do centro da galaxia. A deflexao destas particulas
na componente regular do campo magnético galactico gerou multipletos ordenados em energia e a orientagao
destes multipletos com relagao ao plano galactico foi obtida nos diferentes setores, indicando que este observavel
pode ser Util para restringir modelos da componente regular do campo magnético galactico. A deflexao destas
particulas na esfera celeste da fonte, é equivalente a deflexdo das mesmas na esfera celeste da Terra, uma vez
que, para efeitos de deflexdo, um préton se propagando em uma direcio e sofrendo a agcdo de um determinado
campo magnético é equivalente a um antipréton descrevendo a trajetéria no sentido oposto, sob a a¢do do
mesmo campo. Conforme o esperado, foram formados multipletos. No entanto, para alguns setores e modelos de
campo, as deflexées formaram arcos e outras estruturas filamentares com topologias curvilineas, prejudicando,
mas nao impossibilitando, a andlise. Com os resultados da analise destas simulacdes foi possivel construir um
mapa de deflexdes, indicando qual a deflexao esperada em cada setor do céu, para cada modelo.

Este método foi também aplicado a eventos detectados pelo Observatério Pierre Auger no periodo compreen-
dido entre janeiro de 2004 e dezembro de 2011. A andlise foi realizada em diversas faixas de energia: E > 20 EeV
(4325 eventos), 20 EeV < E <30 EeV (2489 eventos), 30 EeV < E <40 EeV (876 eventos), 40 EeV < E <50 EeV
(373 eventos), 50 EeV < E <60 EeV (169 eventos), 20 EeV < E <40 EeV (3368 eventos) e 40 EeV < E <80 EeV
(699 eventos). Foram encontrados varios candidatos a multipletos, mas apenas trés' satisfazendo a restricao
imposta pelo coeficiente de correlagdo (maior que 0,85, em médulo). O primeiro destes & um 4-pleto na faixa de
energia entre 40 e 50 EeV, com coeficiente de correlagao 0,85 e orientacao (-148+1)°, cuja posicao reconstruida
da fonte é (I,b)=(-152°,28°)£(3°,4°). O segundo candidato a multipleto é também um 4-pleto com coeficiente
de correlagao 0,91 orientado em (-18+1)°, na faixa de energia entre 40 e 80 EeV. Para este 4-pleto, a fonte
reconstruida tem coordenadas (/,)=(-146°,44°)+(4°,4°). O Gltimo candidato a multipleto encontrado é um outro
4-pleto formado por eventos de energia entre 50 e 60 EeV, com coeficiente de correlagdo 0,86. A orientacédo dele
é (-11£1)° e a posicao da fonte foi reconstruida em (I,5)=(84,-45)°+(3,3)°. No entanto, a probabilidade de que
estes multipletos tenha surgido ao acaso ¢ alta.

Assumindo que estes candidatos a multipletos sejam genuinos e ndo uma simples flutuagdo estatistica do
fundo, foi possivel restringir modelos para 0 campo magnético galactico através do confronto com as simulagoes.
Dos trés candidatos a multipletos encontrados, apenas o multipleto na faixa de energia de 50 a 60 EeV tem
orientacdo compativel com a obtida pelas simulagdes. Neste caso, a orientagdo deste multipleto favorece os
modelos ASS-A e BSS-S de Stanev, e ASS-A e BSS-S de Harari, Mollerach e Roulet, e exclui os demais modelos
considerados na analise.

Em caso de observagdo da paridade da componente regular do campo magnético galactico com relagéo
a rotagdes de m (modelos ASS), isto seria um forte indicio a favor de uma teoria de dinamo para explicar a
origem do campo magnético galactico. Caso esta paridade seja impar (modelos BSS), isto forneceria evidéncias
a favor de uma origem primordial para o campo. E importante conhecer a origem do campo magnético galactico
pois este pode oferecer respostas a questées ainda em aberto, acerca da origem, manutengao e evolugao dos
campos magnéticos no universo, e qual o papel deles na formagao das estruturas conhecidas.

Os resultados obtidos com este trabalho sao importantes também para a fisica de raios césmicos, uma vez
que o desenvolvimento de um método de identificagdo de multipletos permite reconstruir a posi¢cao da fonte emis-
sora destas particulas, contribuindo para solucionar um problema ainda em aberto, relacionado a identificagcao
de sitios aceleradores de UHECRs.

"Na realidade, quatro multipletos foram encontrados satisfazendo as condicdes impostas, mas dois destes séo formados pelos mesmo
eventos, com fontes reconstruidas em posi¢oes semelhantes e, portanto, foram considerados como sendo apenas um multipleto.
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Possiveis extensdes deste trabalho incluem aumentar o nimero de setores no céu, o uso de mais modelos
de campo, e uma analise para mais baixas energias. A dificuldade de realizar esta andlise a energias menores
que 20 EeV, reside no fato que |f§ X Jl| nao é mais constante , de forma que o tratamento deve levar em conta
a contribuicdo de termos de ordem superior. Uma outra possivel extensdo deste trabalho é a adaptagio do
ferramental computacional para identificacdo de estruturas néo filamentares, que podem resultar de efeitos de
lentes magnéticas. Outro desdobramento é a caracterizagao do poder de deflexao de cada modelo, uma vez que
esta grandeza esta diretamente ligada ao tamanho angular do multipleto no céu.

As conclusoes astrofisicas do presente trabalho, particularmente a excluso e limitagdo de modelos de campo
magnético galactico, dependem do célculo da probabilidade do multipleto ser genuino ou ndo. Tal célculo de-
pende de simulagbes de eventos, que para energias de até 40-50 EeV podem ser isotrépicas. Entretanto, para
energias superiores, a distribuicdo de UHECRSs é sabidamente anisotrépica, conforme demonstrado pela prépria
colaboragao Auger. Visto isto, calcular a probabilidade de um multipleto ser genuino ndo é uma tarefa trivial,
porém é necessaria para a obtengao de resultados fidedignos.
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APENDICE A: FORMALISMO DA
TRANSFORMADA DE WAVELETS NA
ESFERA

Neste capitulo sera apresentado o formalismo de transformada de wavelets introduzida por Wiaux et al. [221].
Inicialmente serdo apresentadas as premissas tedricas para a construgao de uma transformada de wavelets na
esfera. Em seguida, wavelets direcionaveis® com suporte harménico compacto® sdo construidas, juntamente
com nucleos dilataveis de wavelets. A partir da transformada continua de wavelets é obtida uma transformada
de escala discreta, a qual esté relacionada a primeira através da integracao dos fatores de dilatagéo.

Seja uma 2-esfera S? de raio unitario, definida num sistema tridimensional de coordenadas cartesianas cen-
trado na origem, com o polo norte orientado na diregédo 2. Todo ponto @ nesta esfera pode ser definido através
de suas coordenadas esféricas correspondentes (6, ¢), onde 0 € [0, 7] é a colatitude (ou angulo polar), e ¢ €
[0,27) é a longitude (ou &ngulo azimutal). Doravante sera designado por F um sinal qualquer e por ¥ uma fungéo
de andlise local, com F e ¥ pertencendo ao espago de Hilbert das fungdes de modulo quadratico integravel, i.
e., L?(S?,dQ), onde a medida invariante dQ é dQ = d cos d¢, e o produto escalar é definido como

(RIF) = [d0F; (©)F(0). (1)
SZ

Para analisar um determinado sinal no dominio de escala-coordenada, transformacdes afins tais como rota-
¢ao, translagao e dilatagao na esfera devem ser aplicadas a fungao de andlise.
O operador de translagdo R(ay) efetua uma translagdo de amplitude @y = (6, ¢p) sobre uma fungéo G €
L2(S?,dQ) e atua da seguinte forma:
[R(20)G(®) = G(Ry, @), (2)

onde Ry, (0,9) = [Rg,ORy;O](G,q)) e R%,,O e R";O séo matrizes de rotacédo atuando sobre coordenadas cartesianas

2Nao foram encontradas referéncias em lingua portuguesa para o termo steerable wavelets. Portanto, adotou-se como tradugéo o termo
“wavelets direcionaveis”.

3Uma fungo G € L2(S%,dQ) tem suporte harménico no intervalo I € (la'B|,B), YB € N e a > 1se Gy, =0V 1, m, com [ ¢
(la~'B],B), onde | x| denota o maior valor inteiro menor que x € R.
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(x,y,7) associadas a @ = (0, Q).

O operador de rotagao Rz(x)G atua conforme a equagao:
- ~—1
[F(0)6] (@) =6 (K, o). @)

de forma que R§(97 ©) = (0,9 +y) define a agdo de uma matriz de rotagéo R?C sobre as coordenadas cartesianas
(x,y,7) associadas a @ = (0, @).

O operador de dilatagdo D(a), com parametro de dilatacéo a € R*, sobre fungdes L%(S?,dQ) é definido em
termos da inversa da correspondente dilatagao estereografica D, sobre pontos na esfera. Matematicamente,
tem-se que a operagao de dilatagao € expressa por:

[D(a)G)(w) =1"%(a,0)G(D, ' ). (4)

O parametro A, que mantém a unitariedade do operador de dilatagao, esta relacionado a colatitude 6 através da

seguinte expressao: e

A12(g,0) = 1%. (5)

al+ > tan (5)

O ponto dilatado é dado por D,(6,¢) = (6,(0), @) e satisfaz a relagao de linearidade tan(6,(0)/2) = atan(0/2).
Portanto, o operador de dilatacdo mapeia a esfera sobre si mesma, sem o polo sul, i.e., 6,(0): 6 € [0,n) —
0, € [0,m). A dilatagdo de pontos sobre a esfera deve ser radial (afetando somente a coordenada 0, indepen-
dentemente de ¢), conforme (preservando a medida dos angulos no plano tangente a cada ponto), e difeomorfa
(bijegao continuamente diferenciavel). Note que a dilatagao estereografica mantém a estrutura de grupo para a
lei de composicéo do operador de dilatagdo D(a). Ademais, este operador também apresenta um homomorfismo
com relagao a operagao de multiplicagao por escalar. Outra observagao interessante é que no limite euclideano
em que a fungéo esta localizada numa pequena regiao da esfera, esta regido é assimilada pelo plano tangente,
de forma que a dilatagao estereografica é equivalente a uma dilatagado no plano, conforme o esperado no limite
assintotico.

E interessante notar que no espago das fungdes de médulo quadratico integravel, uma base ortonormal
consiste nos harmonicos esféricos, que podem ser expressos como

2+1(1—m)!

pr im
47'[ (l+m)‘ 1 (Cose)e ) (6)

Ylm(9>(p) =

ondel € N,m € Z, |m| <, e P"(cos 8) s&o os polinémios associados de Legendre. Note que nesta represen-
tagdo I representa uma frequéncia em toda a esfera, |m| representa uma frequéncia associada a coordenada
azimutal ¢. Portanto, toda fungdo G € L?>(S?,dQ) pode ser unicamente descrita como uma combinag&o linear
de harménicos esféricos, da seguinte forma:

G(o) = Z Z 6lelm(w)a (7)

1eN|m|<I
onde o coeficiente de harmonico esférico é dado por
é\lm = <Ylm‘G> (8)
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A equacao 7 define a transformada inversa de harménicos esféricos, e a equagéo 8 define a transformada direta
de harménicos esféricos. Nesta notagao, a proje¢do, como a da equagéao 8, pode ser definida como

(BIF) = [ d0F; (@)F (o), ©
S2?

com F; e F> sendo duas fungdes genéricas pertencentes a .2 (S?,dQ).

Através da correlagao direcional <‘Pp7a\F> entre um sinal F(w) e versdes rotacionadas da fungdo de andlise,
Y (w) pode ser calculada da seguinte forma:

W (p.a) = (¥pulF) = [ ¥ (Ry0) Fl@), (10)
2

onde ¥, , = R(p)¥, e p = (60,9, x). Portanto, em cada escala, o coeficiente de wavelet W (p,a) séo fungdes
de médulo quadratico integravel no grupo de rotagdes em trés dimensdes, SO(3).

Qualquer rotagdo em SO(3) pode ser expressa em termos de angulos de Euler p = (6,¢,%), com 6 € [0,7],
¢ € [0,2n) e x € [0,27). Seja H(p) uma fungdo de médulo quadratico integravel em SO(3), i. e., H(p)
€ L2(SO(3),dp). Define-se as fungdes-D de Wigner como o elemento de matriz da representagéo unitaria
irredutivel de peso I do grupo L?>(SO(3),p). O teorema de Peter-Weyl* garante que os elementos de matrix
D! também formam uma base ortogonal em L?(SO(3),p). Tais elementos de matriz podem ser expressos
em termos das fungdes-d de Wigner (d., (8)) e exponenciais complexas exp(—im¢) e exp(—iny), conforme a
expressao:

D (9,0,%) = e ™?d), (0)e "™, (11)

com!/ € N,m,n€ Ze |m|,|n| <. As funcdes-d de Wigner sédo dadas por

2 (=1) m)! (I —m)! (I +m)\ (I —m)! 2+
An(6) = X : (lz)jtﬁ(i)!(i 'Eln—t))'!gl!(—: n 31'(—lm)! ’ (i) (cos @)+ (sing)***7™,  (12)

onde ¢; = max(0,m —n) e ¢; = min(l +m,l — n) sdo definidos de forma a manter fatoriais de inteiros positivos,
apenas.

Note que nesta notagdo / designa a frequéncia em SO(3), e |m| e |n| designam as frequéncias associadas as
variaveis ¢ e x. Portanto, pode-se descrever H(p) como uma combinagéo linear de fungdes-D de Wigner:

Hp)=Y ¥ ¥ H.,,D.(p). (13)

1EN |m|<I |n] <1

82
A equagéo 13 define a transformada de Wigner inversa e a transformada direta é dada por [230]:

A= [ dpDlu(p)H(p). (14)

40 teorema de Peter-Weyl diz respeito a grupos compactos e pode ser formulado com base em uma algebra de Lie. Seja G um grupo de
Lie com representagdo p em C (n € N), que é continua. Entdo, para cada v € C" e para cada oo € (C")*, a fungdo G — C definida por
g— a(p(g)(v)) é continua. O espago vetorial destas fungdes é chamado de espago das fungdes representativas. O teorema de Peter-Weyl
enuncia que: (i) os coeficientes de matriz das representagdes irredutiveis de G sdo densos no espago C(G) das fungdes complexas em G,
e portanto também o serdo no espago I.?(G) das fungdes de médulo quadratico integrével; (i) as fungdes representativas sdo densas no
espago L2(G) das fungdes de quadrado integravel, com respeito & medida de Haar em G; (iii) a representagéo regular de G em ]LZ(G) pode
ser decomposta em uma soma direta de representagdes unitarias irredutiveis [229].
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Com relagdo a correlagéo direcional entre (R(p)¥|F), os coeficientes das fungdes-D de Wigner, (R¥|F)! .
localizados em SO(3) sé&o obtidos do produto entre os coeficientes de harménicos esféricos I?,m e @z*n- Assim, a
seguinte relagao de correlagao é valida:

21—|—1
< ( )IP|F ] mn mn( ) (15)
leN |m| <l \n\<l
onde
—— /?l 87[2 N
<R\P‘F>mn = (W‘P )mn = m‘ljlthn' (16)

Note que, como ¥;, e F;,, s&o harménicos esféricos, entdo a relagéo de Plancherel € valida, isto €,

(RY|F) =Y ¥ B, (17)

leN |m|<I

Desta forma, a agdo do operador R(p) de uma fungdo G(w) € L?(S?,dQ) pode ser compreendida em termos
dos coeficientes de harmonicos esféricos como:

(R(0)G), = ¥ Dh(P)Gin (18)

|n|<I
Substituindo a equagao 18 em 17, obtém-se o resultado desejado.

A correlagéo direcional (R(wy)¥|F) em S? pode ser decomposta em termos de coeficientes de harménicos
esféricos. No entanto, no caso de filtros que ndo possuem simetria axial, a maneira mais simples de expressar
tal correlagdo no espago harmoénico € considerando y = 0.

A nocao de direcionabilidade de um filtro foi primeiramente introduzida por Freeman [231]. Um filtro G €
IL%(S?,dQ) é direcionavel se qualquer rotagao da fungéo sobre si mesma pode ser escrita como uma combinagao
linear de um ndmero finito M de fungdes base G, [214], . e.:

Gy(@) =), kp(X)Gp(®), (19)

onde as fungdes k,(x), alcunhadas pesos de interpolagéo, sdo de médulo quadratico integravel no circulo St
com1<m<M,eM € N° Em alguns casos particulares, o filtro de base pode ser uma rotagdo de um angulo
%m do filtro original, i.e., ¥,, = R (¥

Uma propriedade interessante dos filtros direcionais é que seu tamanho angular é ndo-nulo na coordenada
azimutal, o que torna estes filtros sensiveis a diversas direcoes. No espago de harménicos esféricos isto corres-
ponde a um limite de banda azimutal N (N € N) na frequéncia m associada a variavel azimutal ¢. Sendo assim,

Gin=0 VY1,m, com|m|>N. (20)

Normalmente, o valor de M das fungdes interpoladoras € da mesma ordem de magnitude do limite de banda N.

As derivadas de ordem N, na direcdo x de fungdes radiais no plano sdo wavelets direcionaveis. Foi mostrado
que as propriedades direcionais sdo mantidas através da dilatagao do nucleo de wavelets direcionaveis fatoraveis
com suporte harménico compacto.
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Uma funcdo G € 1L%(S?,dQ) é dita fatoravel no espago harménico se puder ser escrita como
Gim = K (1)S5,, (21)

onde (A},m é o coeficiente de harménico esférico, o ntcleo Kg(k) € R, representa uma fungdo geradora de uma
variavel continua k € R, Sﬁn séo os coeficientes de direcionalidade, / € N e |m| < /. Note que se G é real, a
relagdo S7* = (—1)’”SIG<_m). Pode-se também impor a relagéo

Y IsnlP=1, 22)

|m|<I

para os quais ! € nao-nulo para pelo menos um valor de m.

Aplicando a nogao de dilatagdo do nucleo (fatoragéo da fungao no espago harménico) a fungdes direcionais
¥ ¢ LL%(S?,dQ) com suporte harménico compacto, obtém-se

¥ = Ry (1)S}, (23)

para um ndcleo continuo definido pela fungdo Ky (k) e para os coeficientes de direcionalidade S}*,’n. O ndcleo
Ky (k) tem suporte harménico compacto no intervalo I € (|a~'B|,B) se a compaticidade é

(o) = ——, (24)

com c(a) € [1,0). A direcionalidade da wavelet com limite de banda azimutal N € garantida pois S =0V [, m,
com |m|>Ne
Y IsmP=1 (25)
|m|<min(N—1,1)
V1 € N° No caso particular de wavelets axissimétricas A(0), S;t, = 8,0 [ € N.

Wavelets de escala discreta®, doravante representadas por I' € L.2(S?,dQ), podem ser obtidas através da
fatoragdo de wavelets direcionaveis com suporte harménico compacto, através da integragao dos fatores de
dilatagéo a € R?.. Pode-se escrever I como

T = Kr(1)Sh (26)

r
Im*

para um nucleo de escala discreta Kr(k) € R, e coeficientes de direcionalidade S
O nlcleo de escala discreta Kr-(k) é obtido a partir de um nucleo continuo Ky (k) através da integragéo do pa-

rametro de dilatagio a do formalismo continuo de transformada de wavelets. Note que as mesmas propriedades

direcionais do formalismo continuo s&o mantidas no formalismo de wavelets de escala discreta, pois S, = S}.

Seja ®r(k) € R, com k € R, uma funcéo de escala, com parametro a € (1,). A fungéo geradora para k
ceRL é
- 1 da dk’
BW- [ TR [ TR, @7)
(= 1B,B)N (0~ k,00)

5Na literatura em lingua portuguesa, néo foram encontradas tradugdes para o termo scale discretized wavelets e decidiu-se por traduzi-lo
literalmente.
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onde Cy é

e representa a condigdo de admissibilidade.

Para obter o nucleo discreto Kr(k) a partir do nucleo continuo Ky (k) e da fungdo geradora ®r(k), pode-
se aplicar uma decomposigéo de Littlewood-Paley para definir o ndcleo discreto Kr-(k), através da subtragéo da
fungdo de escala ®' (k) por sua versdo contraida, dr(a~'k). O ndcleo de escala discreta pode ser compreendido
como uma integragéo sobre a € (o~ !, 1) para o fator de dilatagéo, ou equivalentemente sobre k € X = («~'B,B)N
(o~ 'k, k) do suporte harménico compacto. Assim:

1 /
K2 (k) = &% (k) — D2 (k) :Ci/d; R (ak) = 1 ﬁ1&%,(18). (29)

O nucleo de escala discreta, portanto, tem um suporte compacto no intervalo k € (o~ !B, aB). Este suporte é
maior que o suporte do ndcleo continuo e da fungdo de escala, de forma que o suporte harménico compacto da
wavelet de escala discreta I é definido no intervalo [ € (|a~!B], [aB]). Sendo assim, a compaticidade pode ser
escrita como

(@)= (30)

A wavelet de escala discreta pode ser dilatada por um fator o/ a partir do ntcleo Kr-(o/k) para uma profundi-
dade de analise de j € N. O suporte harménico de cada niicleo é k € (a~('"*/)B, a(!=/)B) e seu maximo ocorre
para k= o/B, com Kr_;(o"/B) = 1.

A condicao de admissibilidade, mostrada na equagao 28, esta associada a identidade

~ J ~ .
dt(a’l)+ Y KE(all) =1, (31)
j=0
para frequéncias abaixo do limite de banda de um conjunto de wavelets dilatadas com vérias profundidades de
analise 0 < j < J, e para um fungéo de escala com profundidade de analise J € N.

Pode-se definir a profundidade maxima de andlise Jz(c) como o menor inteiro tal que o /8(*) B < 1. Assim:
Js(cr) = [log, B]. (32)

A reconstrugao de um sinal F limitado por uma banda, a partir de seus coeficientes de wavelet, pode ser feita
em termos da soma de J + 1 fatores de dilatacao discretos:

F(®) = [ F) (0 +Z [ apWE (p,0) [RPIL'T Y | (). (33)
=503)

A parte do sinal analisada pela fungéo de escala ®r(a’l) esta associada a aproximagéo [®,,F] (®). De maneira
semelhante, a parte do sinal analisada pelas wavelets pode ser escrita como

(@, F] (@) =27 / dQW (00,0”) [R(@n) L] (). (34)
S2
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Neste formalismo, o operador L¢ € .?(S?,dQ) é definido através de sua ac&o sobre os coeficientes dos harmé-
nicos esféricos das fungoes:

— 21+1
LiGim = g5 (35)
Equivalentemente, a decomposi¢do da equagao 33 em harmodnicos esféricos é
= 2[+1 J — /_'?l i
Fin=®orplin+ g2 Y Y @)W, (ah), (36)
J=01|n|<min(N—1,I)
onde
[CIDO‘JFL = (p%(ajl)ﬁlm. (37)
m

Portanto, um namero finito de fatores de dilatagao discretos sdo necessarios para a analise e reconstrugao
do sinal limitado por uma banda B. Desta forma, o sinal é reconstruido exatamente, pois F(®;) pode ser obtido
através de uma transformada inversa de harménicos esféricos. Naturalmente, este procedimento depende da pi-
xelizagao utilizada. No caso de pixelizagdes equiangulares ou de Gauss-Legendre, este procedimento reconstroi
o sinal exatamente. As pixelizagdes do pacote HEALPix® fornecem um resultado muito proximo ao exato, com
pequenas diferengas [204].

6Disponivel em http://healpix.jpl.nasa.gov/.
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APENDICE B: PROPAGACAO DE
PARTICULAS CARREGADAS ATRAVES
DO CAMPO MAGNETICO GALACTICO

COM O CRT

O CRT’ [227] é um programa escrito em C++ que permite realizar a propagacéao de particulas carregadas
através do campo magnético galactico. Com o CRT é possivel disparar particulas a partir de uma diregao do céu
e acompanhar sua propagagao até a Terra (forwardtracking) ou disparar particulas a partir da Terra e acompanha-
las até determinado ponto no espago (backtracking).

Existem outros codigos para realizar propagacao de particulas carregadas através de campos magnéticos,
tais como o GALPROP [232,233] e 0 DRAGON [234], que realizam a propagagao no campo magnético galactico
através da solugdo numérica de equagdes de difusdo, levando em conta processos que ocasionam perda de
energia. No entanto, estes codigos sé sao aplicaveis a raios césmicos de mais baixa energia. A altissimas
energias, um outro codigo largamente utilizado é o CRPropa [235], que leva em consideragao interagbes e
deflexdes da particula priméria em campos magnéticos extragalacticos. O CRT difere dos supracitados codigos
pois nao leva em conta perdas de energia, apenas deflexdes ocasionadas por campos magnéticos intervenientes.

Processos de perda de energia através de fotoprodugao de pions ou fotodesintegragao sao negligenciados
na galaxia pois a densidade de ftons no meio é da ordem de 1 particula por cm? . Efeitos de perda de energia
via emissao sincrotron sdo também despreziveis a estas energias (~ EeV). Ademais, espalhamento Compton
inverso tem uma segao de choque extremamente pequena a energias ultra-altas.

A deteccao no CRT ocorre através de um disco posicionado na localizagéo do Sol e orientado de tal forma
que a superficie deste disco esteja perpendicular a trajetéria da particula, conforme mostrado na figura 1.

Alguns modelos de campo magnético estdao implementados na distribuigao (espiral, dipolo, toréide, turbulento,
uniforme, anel), mas outros podem ser facilmente adicionados. As particulas podem ser emitidas por uma fonte

"Disponivel em https://delos.mps.ohio-state.edu/CRT/releases/.
8Para a radiagdo césmica de fundo em microondas, este nimero é da ordem de 400 particulas por cm?>.
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Figura 1: Representacao esquematica da trajetéria descrita por uma particula desde a fonte (representado pelo
disco laranja) até o detector (Terra) representado pelo disco (azul). Figura extraida de [227].

com uma mesma energia, ou de acordo com um espectro que segue uma lei de poténcia da forma

dN

— =E %

dE (38)

O CRT adota dois sistemas de coordenadas: o sistema-A e o sistema de coordenada espiral. O sistema-

A é centrado no Sol, e as coordenadas cartesianas do centro galactico sdo (8,5 kpc, 0, 0). A diregao x é

(1,b) =(0°,0°), adirecdo § é (I,b) = (90°,0°). O eixo £ é perpendicular ao plano do disco, e aponta para b = 90°.
A trajetéria das particulas é calculada através da forga de Lorentz:

v ¢ -

— = 2 9YxB 39

I ymvx ; (39)
onde

X=X+Vét, (40)
e

t=1+5t1, (41)

sendo 6t o tamanho do intervalo escolhido para a integragao.

A integragéo é feita com o método adaptativo de Runge-Kutta de 5 ordem. O erro é calculado ao final de
cada intervalo de tempo, de forma que deve ser inferior a um determinado valor. Caso contréario, o calculo é
realizado novamente utilizando um intervalo de tempo (6¢) menor, e assim sucessivamente, até que o erro seja
aceitavel.
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