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Resumo

Foi aplicado o método de reconstrucao de uma anisotropia de raios césmicos para certo nimero de
diregoes simuladas, a partir de uma distribuigéo consistindo de modulacao dipolar sobreposta a um fluxo
isotrépico.

Usou-se o método proposto por J. Aublin e E. Parizot, que permite reconstruir a amplitude e orientagao
do dipolo no espago 3D para um observatério que possui apenas uma visao parcial do céu, como é o caso
do Observatério Pierre Auger Sul. Admitiu-se que a exposi¢do do observatério para uma dada diregao
depende apenas da declinagao, sendo independente da ascensao reta.

A modulacao dipolar foi considerada apontando na direcao do centro galactico e levou-se em conta
o efeito do erro experimental na determinacao da direcao fazendo-a flutuar segundo uma distribuigao
gaussiana de meia largura igual ao erro experimental do detector (1,5°).

Estudou-se a capacidade de reconstrucao deste dipolo, em direcao e amplitude, para as condigoes do
Observatério Pierre Auger, para varios valores de amplitude do dipolo e varios ntimeros de eventos, e
foram obtidos os limites de tempo observacional necessarios para deteccao em cada caso, para um fluxo de
eventos com energias acima de 10'%5 eV,

Por fim, calculou-se o nimero de eventos e o tempo necessario de observacao para detectar uma
anisotropia dipolar de 1%, para as condicoes do Observatério Pierre Auger, para atingir um valor de sig-
nificincia consideravel, de 3, valor minimo necessério para dar atencao a possivel existéncia de anisotropia

dipolar.



Abstract

A method to study the anisotropy of a cosmic-ray distribution was applied to a number of direc-
tions simulated from an angular distribution of arrival directions consisting of a dipolar modulation of an
otherwise isotropic flux.

The method was suggested by J. Aublin and E. Parizot and allows reconstructing the amplitude and
the dipole orientation in 3D space for a partial-sky coverage observatory like the Southern site of the Pierre
Auger Observatory. The exposure of the observatory was assumed to be dependent only on the declination
of the arrival directions and not on its right ascension.

The dipolar modulation was taken to be pointing towards the galactic center. The experimental
uncertainty in the direction measurements was also considered, represented by a smearing of all directions
with a Gaussian fluctuation with a half width corresponding to the experimental uncertainty (1.5°).

The capability of the Southern Pierre Auger Observatory of reconstructing the dipole modulation was
studied for various dipole amplitudes and number of events. The observational time which is necessary for
the detection was evaluated assuming that the observatory is fully efficient for energies above 1018 eV,
The number of events and corresponding observational time for detecting a 1% dipolar anisotropy with

the Pierre Auger Observatory with a 3o significance was also estimated.
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Introducao

1.1 Raios Césmicos Ultra Energéticos

Em 1912, Victor Hess [1] mostrou que a corrente numa camara de ioniza¢do aumentava com a altitude
ao subir por aproximadamente 5 km a bordo de um balao, comprovando a existéncia de radiacao ionizante
vinda do espago. Uma vez que nao obteve diferencas em sua intensidade ao medi-la durante o dia ou a noite,
concluiu que o Sol nao seria a fonte desta nova radiacao. KEssa radiacao foi posteriormente comprovada
por outros cientistas, que a detectaram em altitudes maiores, até 9 km, além de verificarem que essa
mesma radiacao diminuia comparativamente a grandes altitudes quando medida no equador terrestre.
Mas foi em 1938 que Pierre Victor Auger [2] e colaboradores primeiramente observaram uma distribuigao
lateral da radiagao, detectando-a por dois contadores de Geiger-Miiller montados em um plano horizontal,
separados por distancias da ordem de metros. Esses contadores eram operados em coincidéncia, com uma
resolucao temporal da ordem de dezenas de microsegundos. Este método mostrou a passagem de um fluxo
de particulas césmicas simultaneamente nos dois contadores, introduzindo assim o conceito de chuveiro
atmosférico extenso (EAS, do inglés Extensive Air Showers). Esse método possibilitou a detecgao de EAS
de energias mais altas, 10'® eV, quando a distancia entre os contadores chegou a 1 km.

Observando as particulas secundarias de um chuveiro e fazendo uso de técnicas de reconstrugao foi
possivel encontrar as caracteristicas das particulas primdrias incidentes na atmosfera terrestre.

Entre os experimentos mais importantes que foram construidos ao longo dos anos para medir o fluxo
de radiagao cdsmica, de acordo com a faixa de energia em que operaram e o tipo de detector utilizado,

estao:

e cintiladores e tanques de luz Cerenkov: SUGAR (do inglés Sydney University Giant Air Shower
Recorder - Australia), operando acima de 10! eV, KASKADE-Grande (Alemanha) operando entre

1016 —10'8 eV, Yakutsk (antiga Unido Soviética) operando entre 10*® —10'7 eV, Haverah Park (Reino
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Unido) e AGASA (do inglés Akeno Giant Air Shower Array - Japao) operando acima de 1020 eV/;

e telescopios de fluorescéncia: Fly’s Eye e Hires (EUA) operando com energias acima de 1020 eV/.

Através desses experimentos mostrou-se que o fluxo primério de raios césmicos segue uma lei de poténcia
na forma:
dN

ﬁ XX .E]iﬂy7 (11)

sendo que o expoente 7y se altera de acordo com a faixa de energia.

Para energias entre 10157 ¢ 10178 eV, ~ é igual a 3,0240, 03, entre 10178 ¢ 1088 eV, ~ vale 3,16+0, 08,
e para energias acimas de 10'%8 eV, ~ tem o valor de 2,8 4+ 0,03, de acordo com [3].

Os valores de energia de 107 eV e 10'° eV sdo conhecidos como “joelho” e “tornozelo” , respecti-
vamente, e sao mostrados na figura 1.1.

Devido ao baixo fluxo para energias acima de 1085

eV, o estudo de raios césmicos requer grandes areas
com detectores. Por esta razao foi desenvolvido o projeto do Observatorio Pierre Auger, que conseguira
cobrir essa faixa de energia ainda em aberto de pesquisa.

Recentemente, o Observatério Pierre Auger detectou novos eventos a partir de seus telescopios de
superficie, com dois eventos com energias acima de 102 eV [5] e também na forma de deteccdo hibrida
(detalhes das formas de detecgao deste observatério serdo apresentados no capitulo 2), com cinco eventos
acima de 1095 eV [6], apresentados no gréfico 1.2.

Sabe-se hoje que os raios césmicos de altas energias, ou seja, aqueles com energias acima de 10'° eV, sdo
gerados como o resultado da aceleragao de particulas carregadas em objetos césmicos ativos que liberam
uma grande quantidade de energia. Segundo [7], eles sdo predominantemente prétons ou ntcleos mais
pesados.

Prétons com energia acima de 6 - 101 eV interagem com a radiacdo césmica de fundo! (CMB, do
inglés Cosmic Microwave Background Radiation) produzindo pions, o que causa uma diminui¢ao em seu

fluxo para distancias maiores entre sua fonte e a Terra. Os ntcleos sofrem o processo de fotodesintegracao,

segundo as reacoes abaixo:

p+yomp — A — p+ 0

ou

'Fétons que permeiam o universo com uma distribuicio de energia equivalente a uma de um corpo negro a 2,7 K.
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Figura 1.1: Espectro de raios c¢ésmicos compilado por S. Swordy a partir de vérios dados publicados pelos experi-

mentos LEAP, Proton, Akeno, AGASA, Fly’s Eye, Haverah Park e Yakutsk [4].
p+yemB — A —n+at,
e os fétons produzem pares elétron-pésitron (e~e™), conforme a reagao:
p+ycmp — pt+e +e.

Sendo assim, essa radiacao cosmica somente pode ser acelerada por poucos objetos astrofisicos, de

acordo com a figura 1.3, publicada por Hillas [8], e préximos & Terra (menos de 200 Mpc) astronomicamente
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Figura 1.2: Espectro diferencial de energia hibrido (esquerda) apresentado comparativamente ao espectro diferencial

de energia (xE3) dos detectores de superficie (direita) medido pelo Observatério Pierre Auger [6].

falando. Objetos abaixo das linhas diagonais dessa mesma figura nio podem acelerar particulas a 1020 eV
por ondas de choque. Sendo = v/¢, com v a velocidade da onda de choque e ¢ a velocidade da luz, as
linhas verde e tracejada correspondem a um nicleo de Fe e a um préton, respectivamente, sendo acelerados
com 3 = 1. A linha vermelha é para prétons com 3 = 1/300.

Fontes tradicionais apresentadas neste diagrama incluem aglomerados de galdxias, AGN’s (do inglés
active galactic nuclei), radio galdxias tipo FRII (do inglés Fanaroff and Riley class II), GRB’s (do inglés
gamma-ray bursts) e pulsares.

Portanto, espera-se o que chamamos de corte GZK (Greisen [9], Zatsepin e Kuz’'min [10]), previsto
em 1966, o qual fala que devido ao caminho médio associado com as interagdoes mencionadas acima, raios
césmicos extragaldcticos com distancias maiores que 200 Mpc? da Terra e energias maiores que o limite
GZK, 6-10'” eV, teriam seu fluxo na Terra reduzido. Porém nao existem fontes conhecidas a essa distancia
capazes de produzi-los. Se tivermos as fontes de emissao de radiacao césmica distribuidas no universo nao
uniformemente, pode-se identificar o que chamamos de anisotropia de raios césmicos, o que significa que
essas particulas possuem uma direcao preferencial de chegada a Terra. Tal anisotropia foi confirmada
recentemente, em estudo publicado em [11], e estd consistente com a hipdtese de que raios césmicos
ultra energéticos tém origens extragaldcticas, préximas o suficiente para que seu fluxo nao seja atenuado
significativamente pela interagdo com a radiacao césmica de fundo, uma vez que eles estao correlacionados

com AGN’s distantes =~ 75 Mpc.

21 pc = 3,26 anos — luz = 3,08.10'%m
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Figura 1.3: Diagrama de Hillas [8]. Distancia e intensidade dos campos magnéticos de possiveis fontes candidatas

a aceleradores de particulas.

1.2 Chuveiro Atmosférico Extenso

Um chuveiro atmosférico é uma cascata de particulas inicializada pela interagdo de um raio césmico
com particulas na alta atmosfera, sejam elas de N2, Oz ou Ar, viajando aproximadamente a velocidade da
luz. Se a particula priméria é um nucleon ou um nicleo, a cascata ¢é iniciada com uma interagao hadronica.
Essa cascata possui um desenvolvimento longitudinal onde o ntimero de particulas cresce violentamente
até um méaximo, e depois é atenuado. Isso ocorre pois a cada interagao, aproximadamente 30% da energia
¢é transferida para uma cascata eletromagnética pelo rdpido decaimento de mésons w°. Ao chegar ao solo,
a cascata eletromagnética dissipou por volta de 90% da energia da particula priméria através de ionizacao.
A energia restante é levada por muons e neutrinos através de decaimentos de pions carregados. A figura
1.4 mostra o desenvolvimento de um chuveiro atmosférico de uma forma esquematica e simplificada.

Ja o desenvolvimento lateral sempre cresce em relacao ao eixo do chuveiro, local onde a densidade de
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Figura 1.4: Esquema simplificado das vérias interagdes existentes num chuveiro atmosférico extenso ao colidir com
particulas atmosféricas. Assume-se que um nucleon de raios césmicos incidiu, e o chuveiro resultante é dividido em
trés categorias: a cascata nuclednica consistindo dos hadrons descendentes do nucleon primério, a cascata pionica e

a cascata eletromagnética que é sustentada por decaimentos de pions neutros [4].
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particulas é maior, veja figura 1.5. Essa densidade decresce conforme as particulas se afastam do eixo do
chuveiro em uma escala determinada pelo raio de Molieére no ar® (80 m no nivel do solo). Fora da regido
do eixo, a distribuicao de particulas é axialmente simétrica em torno dele. Essas particulas se propagam
lateralmente ao eixo do chuveiro como um disco com certa curvatura (frente do chuveiro), e assim sua
frente de particulas pode ser detectada por detectores distribuidos em grandes areas quando se chocam
com a superficie da Terra.

A profundidade do maximo de um chuveiro atmosférico (X;,q:) é a profundidade na atmosfera em que
o chuveiro desenvolveu o maior ntimero de particulas. Essa profundidade depende da energia e da massa
da particula priméria incidente. Considerando particulas com mesma energia total, um chuveiro iniciado
pela interagdo de um ntcleo pesado na alta atmosfera se desenvolve mais rapido que um chuveiro iniciado
por um préton. Isto ocorre devido as diferencas nas segoes de choque, j4 que um préton possui uma secao
de choque menor que um nicleo pesado e, portanto, ele tende a interagir a profundidades atmosféricas
maiores que esse nicleo mais pesado. Assim, 0 X4, de um préton se da a uma distancia maior do topo

da atmosfera que 0 X4, de um nicleo pesado. Veja figura 1.6.

1.3 Motivacao Cientifica deste Trabalho

A localizagao do Observatério Pierre Auger no hemisfério sul faz deste um sitio particularmente apro-
priado para o estudo de anisotropia na regido do centro galactico (CG), pois este passa a apenas 6° do
zénite do observatério.

A regido do CG é extremamente atraente para o estudo de anisotropias a energias da ordem de EeV’s?
pois em sua vizinhanga encontra-se um buraco negro associado a uma fonte de radioemissao, Sagittarius
A*, assim como uma remanescente de supernova, Sagittarius A East, as quais sdo consideradas candidatas
a aceleradores de raios cosmicos de altissimas energias.

Pesquisas recentes realizadas pelo experimento H.E.S.S. (do inglés High Energy Stereoscopic System)
[12], em 2004, apontaram uma grande significancia de raios-y com energias da ordem de TeV’s, proximos a
Sagittarius A*, juntamente com a descoberta de uma regiao de grande emissao de raios-y ultra energéticos
correlacionada com nuvens moleculares gigantes, a apenas 200 pc do centro da Via Lactea [13].

Trabalhos desenvolvidos pelos experimentos AGASA e SUGAR reportaram em 1999 e 2001, respecti-

vamente, um excesso de raios césmicos a energias de EeV’s vindos da diregdo do CG. Enquanto AGASA

3caracteristica constante de um material que descreve suas propriedades de interacéio eletromagnética, é uma boa variével

de escala na determinagao da dimensao transversal de um chuveiro eletromagnético.
11 EeV é igual a 10'8 eV.
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Figura 1.5: Distribuigoes laterais de chuveiros atmosféricos iniciados por prétons simulados individualmente, como

observados num detector Cerenkov com 1,2 m de profundidade de dgua [4].
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Figura 1.6: Desenvolvimento longitudinal de chuveiros atmosféricos extensos com energias préximas a 1020 eV pro-
duzidos por prétons (linhas sélidas), nicleos de Fe (linhas tracejadas) e fétons (linhas pontilhadas). A profundidade
do méaximo para ntcleos de Fe se d4 a uma distancia menor do topo da atmosfera que a profundidade do méximo

para chuveiros iniciados por prétons [4].
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reportou um excesso de 4,50 para raios césmicos com energias entre 1018 — 1084 eV [14], SUGAR nao
conseguiu confirmar esse resultado, reportando um excesso de 2,90 para energias de 10179 eV a 1085 eV
[15]. AGASA reportou uma anisotropia de larga escala correspondente a um dipolo com amplitude de 4%.

Motivado pelos trabalhos desenvolvidos e citados anteriormente, o experimento Auger também realizou
uma andlise [16], buscando por anisotropias na regiao do centro galdctico. Tal estudo considerou energias
entre 10179 eV e 1035 eV, e ndo encontrou excessos significativos de eventos vindos do CG, para eventos
coletados entre janeiro de 2004 e margo de 2006.

Vale ressaltar, que devido & localizacao do experimento AGASA (35° 47" N, 138° 30’ E), o centro
galactico fica fora de seu campo de visao, uma vez que ele observa apenas regides com declinagbes § >
—24,2° e a posicao do centro galdctico que estamos adotando como Sagittarius A* no calendédrio J2000 é

dada por (a,9) = (17h42min, —28°55'), veja mapa 1.7.

Figura 1.7: Projegoes da regiao do centro galdctico: GC (cruz), plano galdctico (linha sélida), regides de excesso de

AGASA e SUGAR (circulos), limite de visdo de AGASA (linha tracejada) [16].

No trabalho aqui desenvolvido foi aplicado um método para a reconstrucao de um dipolo orientado em
direcao ao centro galdctico, a partir de dados simulados, supondo uma anisotropia de 1%, 5% e 10%, deter-

minando assim o tempo de observacao que seria necessario para se detectar tal anisotropia considerando
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eficiéncia total do Observatorio Pierre Auger Sul, ou seja, supondo que o observatério detecta todos os
eventos que chegam a superficie com energias acima de 3 EeV e angulo zenital local menor que 60°.
Vale ressaltar que os resultados obtidos sdo especificos para um excesso dipolar apontando na diregao

do centro galactico e observado pelo Observatério Pierre Auger Sul.



O Observatoério Pierre Auger

O Observatoério Pierre Auger localiza-se proximo a cidade de Malargiie, na Provincia de Mendoza, na
Argentina, a uma altitude média de 1400 m acima do nivel do mar. Este Observatoério tem como objetivo
estudar raios césmicos de altissimas energias, maiores que 10'® eV, que chegam & superficie terrestre,
depois de interagirem com as particulas atmosféricas, formando o que chamamos de chuveiros atmosférios
extensos. A técnica de detecgao utilizada pelo Observatoério Pierre Auger é chamada hibrida, pois utiliza
de forma independente dois tipos de detectores, os detectores de superficie e os detectores de fluorescéncia,
que fornecem métodos complementares de extracao das informagoes dos chuveiros atmosféricos. A energia
é medida calorimetricamente pelo detector de fluorescéncia, e confirmada pela medida da densidade de
particulas no solo (componentes mudnicos e eletromagnéticos na frente do chuveiro) através do detector

de superficie.

2.1 Detectores de Superficie

Os detectores de superficie sao tanques de polietileno cheios com 12000 1 de dgua pura, que sao atra-
vessados por particulas carregadas, elétrons e muons, viajando mais rapidamente que a velocidade da luz
na agua. Essas particulas, ao atravessarem os detectores, produzem Radiagdo Cerenkov. Essa radiacao é
medida por 3 fotomultiplicadoras, que estao voltadas para a dgua. O sinal gerado, proporcional & intensi-
dade da luz, é convertido localmente e posteriormente enviado através de uma antena de comunicacao as
estacoes, via onda de radio, onde as informacoes sobre o chuveiro atmosférico sao armazenadas. O esquema
completo do detector de superficie e sua foto sao apresentados na figura 2.1.

Os detectores estdo espalhados em 3000 km? de superficie, separados por 1,5 km. Atualmente (abril
de 2008) existem 1633 tanques ja posicionados, 1610 tanques cheios com dgua e 1522 operando, ou seja,
ja com sua eletronica em funcionamento e enviando sinal. Espera-se completar 1600 tanques operando no

arranjo final ainda no inicio de 2008. A figura 2.2 mostra o estagio atual de desenvolvimento do arranjo
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[——~Antana do comunicaciones

Figura 2.1: Esquema interno do Detector de Superficie e sua foto externa. (http://www.auger.org)

de detectores de superficie e dos telescopios de fluorescéncia na Argentina que estdo colhendo dados desde

Janeiro de 2004.
2.1.1 Reconstrucao da Direcao do Eixo do Chuveiro Atmosférico

Em uma primeira andlise, a determinagao da direcao de chegada da particula priméria pode ser medida
através de uma aproximacao plana da frente do chuveiro, onde consideramos o atraso temporal At; zero,
conforme apresentado na figura 2.3. Esse atraso temporal At; é a variagdo do tempo de chegada das
particulas da frente do chuveiro que estao mais distantes do eixo desse chuveiro, em relagao as que estao
mais proximas. Devido a forma concava da frente do chuveiro, as particulas mais afastadas do eixo chegam
atrasadas em relacao as particulas mais proximas ao eixo do chuveiro.

Assim, temos a equacao do plano 2.1, onde as varidveis estao representadas na figura 2.4.

ru + yv = cIp — ctfl (2.1)

e portanto, o tempo de chegada tfl da particula ao i-ésimo tanque, ou seja, o tempo em que o tanque

registrou o sinal da passagem de particulas, é:

tfl =Tp — (zju + yv)/c, (2.2)
onde:

e x;,1y; sao as coordenadas da posi¢ao do i-ésimo tanque, com z;, a altitude do tanque acima de um

nivel de referéncia, aqui tomada como zero;
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Figura 2.2: Evolugdo do Desenvolvimento do Arranjo de Tanques e Telescépios de Fluorencéncia.

(http://apcauger.in2p3.r)

e 1) é o tempo em que o plano passa pela origem das coordenadas (z; = y; = 0);

e u e v sao os cossenos diretores dados por sinfcosp e sinfsiny, sendo 6 e ¢ os angulos zenital e

azimutal locais.

Assim, é necessario que pelo menos trés tanques sejam acionados pela deteccdo das particulas para
podermos resolver o sistema de equacOes para o plano. Isto significa que teremos pelo menos 3 equagées,
uma para cada tanque, para resolvermos, com 3 incégnitas. Com isso determinamos os valores dos angulos
zenital 6 e azimutal ¢ da direcdo de chegada do chuveiro e o tempo Ty de chegada da particula priméria

no solo, resolvendo o sistema linear.



2. O Observatério Pierre Auger 15

Eixo do chuveiro

Frente curva do chuveiro
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Figura 2.3: Frente do Chuveiro Atmosférico.

plano do
chuveiro i

Figura 2.4: Representagido de uma frente de chuveiro plana, onde o vetor normal 7 define o plano e é decomposto

no referencial do laboratério através dos angulos 0 e ¢.
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Para o caso de mais de 3 tanques acionados, resolvemos o sistema através do Método dos Minimos
. . . [ . .
Quadrados, ou seja, ajustamos da melhor maneira os tempos ! aos tempos experimentais ¢ resolvendo
a equacdo de x?:

(6 — ey’

2= Z . : (2.3)
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7
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onde o peso é inversamente proporcional ao quadrado do desvio padrao na medida de ¢

Para um refinamento nos valores dos tempos e dire¢oes calculadas, pode-se tomar a frente do chuveiro
atmosférico como uma calota esférica no lugar de um plano. Dessa forma, tem-se o atraso temporal At;
mencionado anteriormente diferente de zero, portanto o novo tempo ¢ de chegada do chuveiro ao i-ésimo

tanque é de:

teury — P 4 A, (2.4)

Com essa nova equacao para o tempo de chegada do chuveiro, a equacdo a ser minimizada torna-se nao

linear sendo possivel sua resolucao através do uso dos parametros encontrados no ajuste plano.

2.2 Telescopios de Fluorescéncia

Os detectores de fluorescéncia sao compostos por 24 telescopios 6pticos de fluorescéncia do ar, agrupados
em 4 posicoes ao redor do arranjo de superficie, designadas por Los Leones, Los Morados, Loma Amarilla
e Cothueco. Ver figura 2.2. Cada telescopio 6ptico possui um filtro ultravioleta que seleciona o intervalo de
300 a 400 nm da luz emitida, a qual passa por lentes e entao é refletida por espelhos esféricos e focalizada
em um arranjo com 440 fotomultiplicadoras, enviando o sinal para processadores e, posteriormente, para
o banco de armazenamento. A figura 2.5 apresenta fotos internas e externas do detector de fluorescéncia.

Esses telescépios detectam a luz ultravioleta, invisivel ao olho humano, emitida pela interacao das
particulas carregadas com as moléculas de nitrogénio da atmosfera terrestre num processo chamado Flu-
orescéncia. O observatério utiliza esse método de detecgao para acompanhar o trago da fluorescéncia do
nitrogénio e localizar o chuveiro atmosférico medindo o brilho da luz emitida. Enquanto os detectores
de superficie operam independente das condigoes atmosféricas, os telescopios de fluorescéncia trabalham

apenas em noites limpas e sem Lua. Isso significa apenas 10% do ano.
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Figura 2.5: Espelho esférico, tubo de fotomultiplicadoras e vista externa de um dos telescépios de fluorescéncia.

(http://www.auger.org)

2.3 Exposicao Relativa

Como em qualquer observatério de raios cosmicos, a exposicao do Observatério Pierre Auger também
é uma funcao sobre a esfera celeste, ou seja, ela da a area efetiva de captacao integrada no tempo de um
observatério e sua unidade é km? - ano. A exposicdo relativa w, no entanto, é uma funcao adimensional
sobre a esfera cujo maximo vale 1 e corresponde & razdo entre a exposicao para uma dada direcdo e a
exposi¢do maxima. Em outras palavras, w em qualquer ponto do céu é uma fragao entre 0 e 1, dada pela
exposicao naquela direcao dividida pela maior exposicao no céu. No caso do Observatério Pierre Auger a
declinagao para a qual o observatério tem sua exposigao maximizada vale —7 /2. Uma imagem esquematica
da definigao de declinacao e ascensao reta é apresentada no Apéndice A.

Se considerarmos o Observatério Pierre Auger operando continuamente, isto é, sem variacdo de sua
exposicao em tempo sideral e portanto constante em ascensao reta, podemos dizer que a exposi¢ao relativa
do Auger é dependente apenas da declinagao, segundo [17]. Isto nos d4 um angulo de visao do céu visto
pelo observatorio limitado em declinagao.

Supondo que um detector estd em latitute igual a ag e que ele possui eficiéncia total para particulas
chegando com angulo zenital local menor que um valor 6,,, podemos escrever sua exposicao em fungao da

declinagao ¢ como:
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w(d) o< cos(ap) cos(d) sin(ayy,) + aum sin(agp) sin(d), (2.5)
onde «,, é dado por:
0,se £ >1,
om = m,se &< —1,

arccos(§), caso contrario

cos(0y,) — sin(agp) sin(d)

§= (2.6)

cos(ap) cos(d)
Um desenvolvimento detalhado da equagao 2.5 encontra-se no Apéndice B.
Assumindo que os detectores do Observatorio Pierre Auger estao numa latitude geografica ag igual a
-35,25° e que eles assumem eficiéncia total para 6, = 60°, a declinagao minima e maxima de visao do céu

pelo observatorio é —90° e 24,75°, respectivamente, conforme apresentado na figura 2.6.

8,.= 24,75°

= += pano do Equador

o
B =ECF aﬂ=—35,25

m

Zenite OPA
amin= -90°

Figura 2.6: Figura esquemdtica da posigao geografica do Observatério Pierre Auger e sua drea de visao do céu,

compreendendo as declinagoes minima e maxima de observagao.

O gréfico da exposicao normalizada em fungao da declinagao é apresentado na figura 2.7.
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Figura 2.7: Exposigao relativa normalizada do Observatério Pierre Auger em fungao da declinagio (em radianos).



Metodologia para Reconstrucao de Dipolo em Céu

Parcial

As origens dos raios césmicos sao incertas devido a suas trajetdrias serem permanentemente desviadas
devido a campos magnéticos galacticos. No entanto, conforme a energia desses raios cdésmicos cresce e se
torna maior que 10 EeV, espera-se obter um excesso de raios césmicos do centro galactico em oposicao ao
anti-centro.

Para uma identificacao positiva das fontes de raios césmicos, é necessario identificar no céu um sinal,
uma vez que determinacoes do espectro de energia ou da composicao das particulas nao nos fornecem uma
assinatura clara para que uma Unica teoria seja aceita, seja ela a nao existéncia do corte GZK ou a nao
interagao dos raios césmicos com a radiagao césmica de fundo (através de neutrinos ou particulas fora
do modelo padrao). No entanto, essa identificacdo pode ser realizada através de padroes de larga escala
celestes, que caracterizam uma classe particular de fontes candidatas.

O Observatério Pierre Auger, através dos detectores de superficie, poderd buscar por padroes de
anisotropia em larga escala, e nesse capitulo sera estudada a sensibilidade de um observatério com cober-
tura parcial do céu para reconstruir desvios dipolares da isotropia apontando para o centro galactico,
mostrando o quanto essa sensibilidade é dependente do ntimero de eventos' detectados considerando-se
ou nao o erro experimental dos detectores de superficie do Observatério Pierre Auger, ou mesmo o desvio
angular na trajetéria desses raios césmicos devido ao campo magnético galédctico.

Multipolos de baixa ordem podem resumir informagoes de larga escala da seguinte forma:

e Monopolos: neste caso nao existem informagoes de padroes de anisotropia, pois como um monopolo

representa a intensidade de raios césmicos integrada em todo o céu, ele equivale a isotropia;

! Consideramos aqui um evento (ou um dado) como sendo uma diregdo simulada sobre uma esfera unitéria.
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e Dipolos: um desvio dipolar da isotropia pode ser causado por uma fonte se a difusao ou dispersao
magnética distribui as dire¢oes de chegada por todo o céu. Segundo [17], se estamos nos movendo
relativamente ao referencial de repouso dos raios césmicos, um momento dipolar é esperado também
na intensidade de raios césmicos, assim como na radiacdo de microondas devido ao movimento
relativo da Terra em relacao ao referencial de repouso universal [18]. A baixas energias, 0 momento
de dipolo nos raios césmicos pode ocorrer se o Sol e a Terra estao se movendo relativamente ao campo
magnético galactico ou se os raios cosmicos nao estao em repouso em relagdo ao campo galactico.
Para raios césmicos de origem extragaldctica, um dipolo Compton-Getting é esperado se a Galéxia
estd se movendo relativamente ao campo galdctico ou se os raios césmicos estao fluindo no espaco
intergaléctico. Em qualquer um dos casos, a intensidade da anisotropia deve ser pequena, e essa é

uma das dificuldades em detecté-la.

3.1 Reconstrucao de dipolo com mapa de cobertura parcial

Supomos que a distribuigdo angular de raios césmicos seja dada por [19]:

B(W) = %maﬁ L), (3.1)

onde o fluxo diferencial ® na direcao u consiste de uma parte isotrépica ®y/4m, modulada por uma
componente dipolar em cos(z, B) B é o vetor unitario apontando na dire¢ao do dipolo, u é um vetor
unitario apontando para uma direcao qualquer e a é a amplitude do dipolo relativa ao monopolo, ou seja,
0<a<l.

No caso de uma distribuicao isotrépica dos eventos correspondente a a = 0, o que veriamos numa
projecao de Aitoff, que é a forma equatorial da projecio equidistante azimutal?, distribuida em uma elipse
2:1 com a longitude dividida igualmente partindo do meridiano central, seria o grafico apresentado na
figura 3.1.

Assim, assumindo os termos de ordem mais alta, quadrupolos por exemplo, como despreziveis, pode-se
derivar a amplitude e direcdo do dipolo a partir de dados simulados ou experimentais. A reconstrucao

da direcao e amplitude do dipolo é o que serd realizado neste capitulo a partir de dados simulados. Para

2Forma particular de projecdo, onde todas as distAncias medidas a partir do centro do mapa, ao longo de uma linha

longitudinal s&o precisas.
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Figura 3.1: Projecao de Aitoff de eventos sorteados segundo distribuicao isotrépica, em coordenadas

equatoriais
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reconstruir os trés parametros do dipolo, isto é, a sua amplitude e os dois angulos (declinacao § e ascensao
reta ), sdo necessarias trés equagoes mais uma adicional que corresponde a normalizagao do fluxo total.

Isto é dado pelos seguintes momentos de ordem zero e um, segundo [19]:
I = /@(ﬂ)dﬂ e I= / U B(w)dS. (3.2)

-
As versoes discretas dessas integrais, Sy e S sdo obtidas dividindo-se o céu em uma série de pixels (i, 7)

com angulo sélido Ow; ; e alterando-se a integral para uma somatdria sobre todos os pixels temos:
/f(u)dﬂ — Zfi,jé?wi,j. (33)

~ . . . g . ~
Seja NN; j o ntimero de raios césmicos observados na direcao do pixel (4,j) e w(u) a exposicdo de uma
dada dire¢do no céu para um determinado observatorio. Pode-se escrever o nimero diferencial de eventos
—
observados na direcao u«, no angulo sélido df2 como:
dN —

g (W)d2 = O (u)w(u)dQ — N j = ®; jw; j0w; ;. (3.4)

Transformando as integrais da equagao 3.2 de acordo com 3.3 e substituindo dw; ; da equagao 3.4, obtém-se:

N . NN N Ui s
I—S=Y —d ¢ [og=3 —1 % (3.5)

Wi j Wi,j

onde E” é o vetor unitdrio na diregao do pixel (3, j).

As equacdes 3.5 que envolvem somatdrias sobre todos os pixels devem ser transformadas para somar
sobre todos os eventos. Isto é feito quando se soma sobre todos os eventos num mesmo pixel, pois se faz
essa operagao IV; j vezes. Assim, para qualquer quantidade F, se F; ; corresponde ao seu valor na diregao

(i,7), e Fy é seu valor na diregao do evento k, pode-se escrever:
> NijFij =) F, (3.6)
ij k

onde o primeiro termo é a soma sobre todos os pixels, e o segundo sobre todos os eventos. Aplicando este
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procedimento nas equagoes 3.5, chegamos finalmente a versao discreta das equacoes 3.2:

1 - Ek
SO:ZJ]C e S= jk, (37)

k k

onde as somas sao sobre todos os eventos e wi é a exposicao do céu na direcdo do evento k, conforme
observado pelo observatério em questao.

Como a exposicao wy estd no denominador nas equagoes 3.7, ela nao pode ser nula. Dessa forma as-
sumiremos que a exposicao diferente de zero estd contida entre as declinagoes ;5 = —90° € Sppaz = 24, 75°,
as quais correspondem aos angulos zenital minimo 65, 25° e maximo 180° de observagao do Observatério
Pierre Auger, em coordenadas equatoriais, ou seja, medidos a partir do polo norte celeste, conforme é

apresentado na figura 3.2.

Figura 3.2: Figura esquematica dos angulos zenitais minimo e maximo, em coordenadas equatoriais, de

visdo do Observatorio Pierre Auger.

Reescrevendo as equagoes 3.2 como:

Omaz 2m _ — Omaz 2m _ N
Iy :/ d@sin&/ dop®(u) e I:/ d9sin9/ dp u ®(u) (3.8)
0 0 0 0

min min

e integrando-as usando 3.1 chegamos em:
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Iy = (I)Tod(Q + saD,) (3.9)
L= 20— b,
Iy, = (I)T[)d(l — 7)aD,
o= P 4 2D

N
onde D;, D, e D, sao as componentes do dipolo D reconstruido e substituimos alguns termos por:

d = cosO0,,in — COS 0oz
8§ = ¢0S Oin + €08 00z

P = €08 Opin * COS o

_ s*p
v =32

Finalmente as equagoes 3.9 podem ser invertidas para se obter os valores das componentes do vetor de

dipolo reconstruido:

I TP
D, = = 3.10
e 3[2—27I0(7—1) ( )
! TP
D, = z
2y sl, —2vIy v—1
SIO — 2Iz
D, = ———
4z 8[2—2’}/107

-
onde Iy e J podem ser calculados de suas versoes discretas 3.7.
Assim, as componentes do vetor de dipolo ndo normalizado podem ser reconstruidas a partir das

equacoes 3.10, enquanto sua amplitude é a norma desse vetor e pode ser escrita como:

IRY2(S2 + 52) + (550 — 252)?
e = G ) * (55 " (3.11)
(2’)/50—SSZ)2

Com o valor da amplitude calculado, pode-se normalizar o vetor de dipolo calculado em 3.10 dividindo-
se cada uma de suas componentes pela raiz quadrada da amplitude obtida em 3.11.
Como se pode ver, esse método reconstréi o dipolo tridimensionalmente, ou seja, em declinacao, as-

censao reta e amplitude, ao contrario de outros que o caracterizam apenas bidimensionalmente, como, por
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exemplo, o Método de Rayleigh 2D [20].

3.2 Simulacao de Dados para Reconstrucao de Dipolo

Originalmente, supomos uma amplitude a do dipolo e sua diregao apontando para o centro galactico

com declinacdo § = —28°55' e ascensdo reta a = 17h42min, que em coordenadas esféricas® correspondem
aos angulos zenital 6 e azimutal ¢ dados por 3.12:
b=2-5 e ¢p=a. (3.12)

2

Esses valores serao reconstruidos a partir de conjuntos de dados simulados considerando-se diferentes
numeros de eventos, segundo método explicado a seguir.

Para a simulacao de dados foi desenvolvido um programa em C, onde se utilizou o método da inversao
para se determinar as funcoes pelas quais os valores dos angulos zenital 8* e azimutal ¢* seriam sorteados,
a partir de niimeros aleatorios gerados randomicamente de uma distribuigao uniforme entre 0 e 1.

Cumpre ressaltar que o sorteio desses angulos pode ser feito de varias maneiras e a escolha do proce-
dimento aqui adotado representa apenas uma das formas possiveis.

Tomando como base a equacao 3.1, integrou-se em v e p, como segue:

/ / ﬂdwdp = / / dudv, (3.13)
-1 Jo 4m o Jo

onde D - u= cosvy o qual substituimos por z.

Integrando a equacao 3.13 chega-se em:

Q" = 2mv*, (3.14)

para o angulo azimutal da direcdo do evento simulado, onde v* é um nimero aleatério uniformemente

distribuido entre 0 e 1, e em:

., —1++V1+a%4au* —2a
xr =
a

: (3.15)

onde u* é um nimero aleatério uniformemente distribuido entre 0 e 1 e a é a amplitude do dipolo

original.

3Estamos supondo aqui um sistema de coordenadas com o eixo z apontando para o polo norte celeste, € os eixos £ — y no

plano equatorial.
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Portanto,

0" = arccos(z*) (3.16)

é o angulo zenital da diregao do evento simulado.

A partir das equacdes 3.14 e 3.16 simulou-se 10* vezes conjuntos de dados com N eventos, onde suas
componentes foram calculadas a partir das equagoes 3.17 criando um céu, com um dipolo orientado na
diregao do eixo Z, conforme apresentado na figura 3.3. Nesta figura, os eventos sao apresentados segundo

a projecao de Aitoff, em coordenadas equatoriais.

R, = sinf*cos¢” (3.17)
R, = sinf"sin¢”
R, = cosf",

onde R;, R, e IR, sao as componentes da direcao de cada um dos eventos simulados a partir dos angulos

3.14 e 3.16.

Figura 3.3: Projegao de Aitoff dos eventos sorteados com uma distribuigao dipolar apontando para o eixo 2, em

coordenadas equatoriais. Para a figura o valor da amplitude do dipolo utilizada foi de 1, 0.
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Com o céu gerado, os eventos foram rotacionados um a um para diregcoes em torno da direcao do dipolo
original, ou seja, em torno da direcao do centro da galdxia. Este procedimento corresponde a fazer o
eixo z ser rodado até apontar para o centro galdctico. Para essa rotacao foi aplicada a matriz abaixo nas

componentes I;, 7y e R, de cada evento:

—CGy —CGgxCGy lole
V1-CG2  \/1-CG2 £
_ —CGy*CG,
il - Gy |>

0 V1-CG? CG,
onde CG,, CGy e CG,, sao as componentes do vetor unitdrio apontando na direcao do centro galactico.
Com isso, tem-se um novo conjunto de eventos, com componentes representadas por R, R; e R’ para
cada evento, com maior concentracao na direcao do centro galactico e menor concentracao no anti-centro,
formando um dipolo.

A imagem gerada com esses eventos simulados jé rotacionados é apresentada na figura 3.4, onde o
ponto em vermelho representa a diregao do dipolo original (centro galdctico) e os eventos sao apresentados

segundo a projecao de Aitoff, em coordenadas equatoriais.

Figura 3.4: Projecao de Aitoff dos eventos sorteados com uma distribui¢ao dipolar e rotacionados para a diregao

do centro galactico, em coordenadas equatoriais. Para a figura o valor da amplitude do dipolo utilizada foi de 1, 0.
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A partir dos conjuntos de dados sorteados e rotacionados para a direcao do centro galdctico, é calculada
a declinagédo d de cada evento de acordo com a equagao 3.18, a fim de se determinar sua exposicao relativa

w(d), dada pela equagao 2.5, segundo [17].

§ = arcsin(RY), (3.18)

onde R/, é a componente 2 da dire¢ao do evento simulado e rotacionado.

Os eventos com 0 > d,paz = 24, 75° sao imediatamente excluidos, por estarem fora do campo de visao do
Observatério Pierre Auger. Os demais serdo mantidos ou descartados com uma probabilidade proporcional
a w(9)/wmaz, de acordo com a figura 2.7. Para tal, aplica-se o método da rejei¢do: para cada evento na
declinagao J, sorteia-se um numero randémico de uma distribuicdo uniforme entre 0 e 1 e compara-se este
numero com w(0)/wWmaz. Se for menor, mantém-se o evento para a andlise futura e ele serd utilizado para
a reconstrugao do dipolo a partir do método desenvolvido na segao anterior, secao 3.1. Caso seja maior
que w(9)/wmaz, descarta-se (rejeita-se) este evento. Como resultado do processo de rejeigao, permanece
apenas um tergo dos eventos para a analise e reconstrucao, aproximadamente.

O resultado dessa reconstrucao, onde nao é considerado o erro experimental do detector de superficie
ou o desvio angular do campo magnético galactico, sera utilizado para comparéa-lo ao resultado que seréd
obtido na analise seguinte, secao 3.3, realizada incluindo-se esses erros ou desvios angulares.

Um fluxograma resumido do processo executado até aqui é apresentado no apéndice C.

3.3 Simulacao de Eventos Defletidos

Nesta secao, o que se deseja é desviar a direcao de cada evento simulado anteriormente de um valor
que represente a incerteza na diregao do evento simulado, seja ela pelo erro experimental do detector de
superficie no momento da reconstrucdao do chuveiro atmosférico ou pela influéncia do campo magnético
galactico, responsavel por desvios angulares na trajetoria das particulas desde sua fonte até a atmosfera ter-
restre. Esta se considerando aqui a flutuacao estatistica na deflexao da diregéao, e nao o desvio sistematico,
devido ao campo magnético regular.

Com a direcao de cada evento desviada, novamente serd utilizado o método de reconstrugao desenvolvido
na secao 3.1 para a reconstrucao do dipolo orientado para o centro galdctico, agora com o erro do detector
ou desvio do campo magnético considerados, tornando a metodologia de reconstrugao mais precisa em
termos de proximidade com a realidade experimental.

Para se conseguir embutir esse erro (desvio) na diregao de cada um dos eventos simulados, foi aplicada

uma distribuicao gaussiana bidimensional com erro igual ao do detector de superficie, ou seja, de o = 1, 5°,
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sobre cada um dos pontos na esfera de eventos simulados. Esse processo é explicado a seguir.

Novamente foram sorteados N eventos seguindo uma distribuicao gaussiana bidimensional:

1 —(z —3)° 1 ~(y—9)?
T) = ex e = , 3.19
1) = gy P g ] e S = e espl g (3.19)
onde das equagoes 3.19 e considerando:
® I ¢ Y COMO Zero e
e 0, =0, = o (distribuigao gaussiana simétrica),
temos:
—(22 +y?) 1 —r?
f(x)f(y)dzdy = 53 OXP 557 drdy = 53 CXP Wrdrd)\. (3.20)
B
e &
FC TR
] .\ t w

Figura 3.5: Aproximagao da calota terrestre por um plano. Essa aproximacao é vélida somente quando se tem um

desvio angular pequeno, de até 7° aproximadamente, em torno do ponto analisado.

Para que fosse possivel utilizar uma distribuicado gaussiana bidimensional em torno de cada ponto
simulado sobre a esfera, ou seja, em torno de cada evento simulado, a calota terrestre foi aproximada para
um plano, visto que isso é possivel apenas quando se tem um desvio angular pequeno em torno desse
ponto. Isto significa gaussianas com desvios padroes de até 7°, aproximadamente. O valor de 7° pode ser
determinado ao compara-lo com seu seno e verificar-se que eles tém valores préximos para angulos desse

valor.
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Analisando a figura 3.5, vé-se que z2 + y?> = r2, ou seja, o raio do circulo que serd formado pelas

direcoes dos novos eventos sorteados em torno de um determinado evento E, para cada simulagao.

Da figura 3.5, vé-se que r = psin(3). Considerando o raio p como um vetor unitario e o &ngulo 5 muito
pequeno, pode-se aproximar sin(3) = 3 e portanto r = 3. Como isso, tem-se o valor do angulo (3 entre a
nova direcao sorteada e a direcao original para cada evento.

Através da alteragao das varidveis de integragao dxdy para sin(()dSd\, integra-se em (3 e A a equacao
3.20 e, utilizando-se novamente o método da inversao, obtém-se uma equagao para sortear os novos angulos

para cada evento. Assim temos:

/ / expzf dﬂd)\—/ / dudw (3.21)

e portanto:

B* =r* =+/—20%1g(u*), (3:22)

onde u* é um nimero aleatério sorteado de uma distribuigdo uniforme entre 0 e 1.
Como estamos supondo uma simetria cilindrica no plano tangente a esfera unitaria, o angulo azimutal

A do novo evento sorteado seré obtido por:

A = 21w, (3.23)

onde w* é um numero aleatdrio sorteado de uma distribui¢do uniforme entre 0 e 1.
Com os N angulos 8* e A* locais determinados, uma rotacao sobre cada um foi aplicada, utilizando-se
a matriz de rotagao abaixo, para que estes fossem apontados para dire¢oes em torno das diregoes simuladas

na secao 3.2.

—R, —RxR. pr

V1-R2  \/1-R2 v

*R; _RL*R/z R/
V1-RZ2  \/1-R2 v o’

12 /

0 1-R? R,

onde novamente R!, R; e R, sdo as componentes da dire¢ao de cada um dos N eventos simulados a

partir da distribuicao dipolar 3.1, e ja rotacionados para dire¢oes em torno do CG.
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O resultado desse processo pode ser visualizado na figura 3.6, onde os pontos em azul escuro sao os
eventos sorteados originalmente, a partir da distribuicao dipolar, os pontos em azul claro sao os eventos
ja defletidos a partir da distribuicao gaussiana bidimensional e o ponto em vermelho é a direcdo do centro
galdctico. Por questoes de melhor visualizagao do dipolo, utilizou-se uma amplitude grande, a = 1,0, pois

para amplitudes pequenas é muito dificil ver graficamente a concentracao de eventos numa dada diregao.

Figura 3.6: Projecao de Aitoff dos eventos sorteados (pontos em azul escuro) e posteriormente defletidos através de
uma distribuigdo gaussiana bidimensional de erro igual a 1,5° (pontos em azul claro), em coordenadas equatoriais.
O ponto em vermelho representa a localizacao do centro galactico. Para a figura o valor da amplitude do dipolo

utilizada foi de 1, 0.

A partir dai, serao considerados para andlise e posterior reconstrucao do dipolo, os N eventos defletidos
em relacdo aos eventos simulados originalmente, ou seja, os eventos sorteados considerando-se o erro
instrumental da medida ou mesmo o desvio angular causado pelo campo magnético galactico.

Novamente, para cada um dos N eventos, calcula-se a declinacao de acordo com a equacao 3.18 e aplica-
se um corte utilizando-se novamente o Método da Rejeicao: para cada evento na declinacao J, sorteia-se
um ndmero randémico de uma distribui¢ao uniforme entre 0 e 1 e compara-se este nimero com w(0)/wmaz-
Se for menor, mantém-se o evento para a analise futura o qual sera utilizado para a reconstrugao do dipolo

a partir do método desenvolvido na segao 3.1. Caso seja maior que w(0)/wmag, descarta-se (rejeita-se) este
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evento. Os eventos com § > §pqr = 24, 75° sao imediatamente excluidos, por estarem fora do campo de

visdo do Observatorio Pierre Auger, veja figura 2.7.

Figura 3.7: Projecao de Aitoff dos eventos filtrados de acordo com a exposigio w(d) do Observatério Pierre Auger
Sul, em coordenadas equatoriais. O ponto em vermelho representa a localizacao do centro galdctico. Para a figura

o valor da amplitude do dipolo utilizada foi de 1, 0.

Com os eventos filtrados, ou seja, os eventos dentro da exposicdo do Observatério Pierre Auger,
utilizam-se as equacgodes 3.10 e 3.11 para se reconstruir a direcao e a amplitude do dipolo em questao.

Os resultados em direcao e amplitude obtidos com a reconstrucao do dipolo apontando para o CG,
a partir de eventos simulados incluindo-se o erro experimental, serao comparados aos resultados obtidos
com a reconstrucao desse mesmo dipolo a partir de eventos simulados sem que o erro experimental do
detector de superficie ou o desvio causado na trajetéria das particulas pelo campo magnético galdctico
sejam considerados.

Tais resultados sao apresentados no capitulo 4.

Um fluxograma resumido desse processo é apresentado no apéndice C.
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3.4 Precisao da Reconstrucao

Para se detectar anisotropia ou nao, utiliza-se o ntimero de desvios padrao do desvio da isotropia n,

ou seja, a significancia de uma determinada medida, a qual é dada pelo inverso do desvio padrao de %“:

Ne = [a(%“)]—l = Kq,aV'N, (3.24)

onde K, é o poder de reconstrugao do detector, que caracteriza a habilidade do detector utilizado em
medir a amplitude de uma anisotropia dipolar no fluxo de raios césmicos. O valor deste parametro sera
calculado no capitulo 4 e serd dado através dos graficos de desvio padrao por ntimero de eventos. Aqui a
¢é a amplitude do dipolo reconstruida e N é o nimero de eventos.

Como se pode ver pela equacao 3.24, para se atingir uma alta precisdo na reconstrucao, ou seja, n,
maiores, é necessaria uma grande quantidade de eventos, ja que se espera um valor da amplitude da
anisotropia pequeno, em vista da dificuldade em se detecta-la.

Estudos apresentados em [19] mostram um K, de 0,33 para um dipolo orientado na dire¢ao do CG,

observado pelo Observatério Pierre Auger Sul.

3.5 Tempo de Observagao

Estimando-se a capacidade de reconstrugao de dipolo através do calculo da significancia, pode-se de-
terminar o tempo de exposicao necessario para se obter essa qualidade de reconstrucao de acordo com o
valor da energia dos raios césmicos detectados pelo Observatério Pierre Auger. Para isso os calculos que
se seguem se tornam necessarios.

Suponhamos que o detector cobre uma area A. Considerando uma dada dire¢do de observagéo, a drea
efetiva perpendicular a essa dire¢ao serda Axcos 6 e definiremos uma exposicao direcional w(6,¢) = Acos#,

de modo que a area efetiva sera:

60° 27
(AQ)cfetiva = / / (A * cos 0)dSD. (3.25)
0 0

A exposigio do observatério (omnidirecional), quando este estiver completo, ou seja, com 3000 km? de

area, no periodo de tempo At de 1 ano, serd dada por:

60° 27 1
w = / / / (A % cos ) sin Bdfddt = A x 2,36 x 1 = 7,0.103km>.sr.ano, (3.26)
o Jo Jo

onde 6 e ¢ sao os angulos zenital e azimutal locais do observatdrio.
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Tem-se que o fluxo integral de raios césmicos com energias acima de 10'? eV ¢é dado por 0, 5 eventos/km?-
sr - ano, segundo [17]. Assim, para se calcular esse fluxo para energias acima de 10'8° eV, que é a faixa
de energia que serd considerada, é necessario a utilizacao da equagao 1.1 dada no capitulo 1.1. O valor do

expoente v serd 2 (valor arredondado), escolhido de acordo com a faixa de energia considerada.

N(>E) «< E? (3.27)
N(> 1018,5) (1018,5)—2
N(>109) —  (1019)-2
N(>10'%) = 5 eventos/km?.sr.ano.

Assim, tendo o valor calculado através da equagao da exposi¢ao 3.26 e o valor calculado na equagao do

espectro integral 3.27, determina-se o fluxo de eventos no ano:

w * N (> 10'%5) = 35000 eventos/ano. (3.28)

Com isso, uma simples regra de trés pode ser utilizada para calcular o tempo que serd necesséario obser-

var para se ter uma reconstrugao de dipolo com N eventos e com uma dada significincia correspondente.

Neventos

= 35000 eventos/ano’

(3.29)

Utilizando as equacoes 3.24 e 3.29, pode-se escrever o tempo de observacao como funcao do nimero de

desvios padrao n,, do poder de reconstrucao K, e da amplitude a. Assim, tem-se:

TL2

t= m anos. (3.30)

De acordo com dados do Observatério Pierre Auger, tem-se que sua exposicido integrada de janeiro
de 2004 a janeiro de 2008 é de aproximadamente 9000 km?.ano.sr. Portanto, a exposiciao ji acumulada
pelo Observatoério Pierre Auger corresponde a um tempo de aproximadamente 1,3 anos de operagao de

observatério completo.



Resultados

Os resultados apresentados aqui vém da anélise de diferentes conjuntos de dados, simulados por 10
vezes utilizando-se os valores de 0,01, 0,05 e 0,1 como amplitudes de dipolo. Foram simulados 15000,
30000, 75000 e 150000 eventos para cada uma das 10* simulacdes e para cada valor de amplitude. Apds
aplicada a exposicao aos eventos simulados, de acordo com a equagao 2.5, restou um tergo dos eventos de
cada conjunto de dados, em média. Os calculos realizados posteriormente levam em conta o nimero de
eventos restantes. Também foram simulados eventos para os quais foi adicionado o erro experimental do
detector de 1,5° para os mesmos valores de amplitude e os mesmos nimeros de eventos, e posteriormente
reconstruidos para comparagoes aos resultados reconstruidos sem o erro experimental.

Os valores inicialmente supostos que devem ser reconstruidos a partir da metodologia descrita no

capitulo 3 sao:

Amplitude Declinagao | Ascensao Reta

0,10 - 0,05 - 0,01 —28°55' 17h42min

Tabela 4.1: Valores tedricos da amplitude e direcao do dipolo apontando para o centro galdctico

Para o célculo da variancia esférica V', ou seja, a medida da concentragao sobre a direcdo média,

utilizou-se a equacao 4.1, segundo [21]:

0<V <1, (4.1)

onde n é o nimero de reconstrucoes realizadas e R é dado pela equacao abaixo:

R=./D2+ D2+ D2 (4.2)
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Quanto maior o valor de R, mais concentrados estao os resultados das n reconstrucgoes em torno da
direcao média do dipolo.
Nas tabelas 4.2 e 4.3 sao apresentados os resultados da reconstrugao do dipolo apontando para o CG

com 10% de amplitude sem considerar o erro experimental do detector e considerando-o, respectivamente.

No. de Eventos Médio | Amplitude | Declinagao | Ascensao Reta | Variancia Esférica
5000 0,113 £+ 0,032 —26°02 17h42min45seg 0,134
10000 0,106 4+ 0,024 —27°18’ 17h41min24seg 0,073
25000 0,101 £+ 0,015 —28°02/ 17h42min09seg 0,030
50000 0,010 £ 0.011 —28°00 17h42min18seg 0,015

Tabela 4.2: Resultados da reconstrucao de dipolo para céu parcial sem erro experimental para amplitude de 10%.

No. de Eventos Médio | Amplitude | Declinacao | Ascensao Reta | Variancia Esférica
5000 0,116 £+ 0,0352 —26°45 17h42min09seg 0,142
10000 0,109 £ 0,0252 —27°28' 17h41minb9seg 0,076
25000 0,103 £+ 0,0163 —28°02 17h42min37seg 0,031
50000 0,102 £+ 0,0116 —28°19’ 17h42min24seg 0,016

Tabela 4.3: Resultados da reconstrucao de dipolo para céu parcial com erro experimental de 1,5° para amplitude

de 10%.

Para obter os resultados utilizou-se a latitude geografica do observatorio como -35,2° e o angulo zenital
de visao méaxima do observatério igual a 60°.

Para se chegar aos angulos da declinacdo ¢ e ascensao reta « utilizaram-se as componentes do dipolo
reconstruidas em cada uma das 10* simulacées, calculando-se a resultante em cada direciao 2, 7 e 2. Com

essas resultantes disponiveis, as direcoes angulares sao dadas pelas equacoes 4.3 e 4.4:

d = arcsin(D,) (4.3)

a = arctan(Dy/D,), (4.4)

com D;, Dy e D, as componentes do dipolo reconstruido.
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O grafico 4.1 também é apresentado, criado para mostrar o comportamento da distribuicao das ampli-
tudes reconstruidas quando se altera o ntimero de eventos IV, para uma mesma amplitude 0,1 e direcao
de dipolo apontando para o centro galdctico. Vé-se que a distribuicao se aproxima de uma gaussiana,
inclusive para pequenos conjuntos de dados. A largura a meia altura das curvas, ou seja, 2,3550, se es-
treita para numeros de eventos maiores, confirmando a melhor qualidade da reconstrucao para o conjunto
que possui maior quantidade de eventos. Nota-se também, uma tendéncia (bias) a ter mais eventos para
da/a préximo a —1 do que a +1, acarretando que da/a < 0. Conforme sao utilizados mais eventos na
reconstrugao a distribui¢ao fica mais simétrica e da/a se aproxima de zero. A causa da assimetria é que
a amplitude é calculada sempre como a raiz quadrada positiva da equacao 3.11. O grafico acima nao
considera o erro experimental do detector, enquanto o grafico abaixo inclui nas andlises o erro de 1,5° do
detector de superficie do Observatorio Pierre Auger ao simular os eventos. Os valores no eixo das abscissas

sao os erros relativos sobre a amplitude reconstruida e sao dados pela equacao 4.5:

(Sﬁ __ Qoriginal — Qreconstruido (4 5)

a Qoriginal

O gréfico 4.2 apresenta o comportamento da média e do desvio padrao da amplitude reconstruida para
os mesmos conjuntos de dados analisados e graficados na figura 4.1. Vé-se que tanto a média quanto o desvio
padrao diminuem para conjuntos de dados maiores, confirmando o resultado apresentado anteriormente.
A média e o desvio padrao foram calculados da maneira usual, através das equacoes de uma distribuicao

gaussiana, quais sejam:

< s &i=0la )t (4.6)

Poo((8)i— < %2 >)2
0sa = 0 N . (4.7)

alg

Os graficos apresentados na figura 4.2 mostram que os desvios padroes das amplitudes reconstruidas

sem erro experimental nao se alteram quando comparados aos desvios com erro experimental para um
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Figura 4.1: Distribuicdo do erro relativo sobre a amplitude reconstruida para varios tamanhos de conjunto de dados

sem (acima) e com o erro do detector (abaixo).
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conjunto de dados com igual nimero de eventos. Isso seria o esperado, uma vez que o erro adicionado é
de apenas 1, 5°.

As médias das amplitudes reconstruidas com e sem erro, seguindo a mesma comparacao feita para o
desvio padrao, nao se alteram de forma consideravel.

No grafico 4.3 sao apresentados os comportamentos do desvio padrao do erro relativo sobre a amplitude
reconstruida (os. ) em relacao a amplitude a para vérios tamanhos de conjuntos de dados e em relagao ao

a
nimero de eventos para diferentes valores de amplitudes.

A partir dos graficos apresentados na figura 4.3 calcula-se o poder de reconstrugao, K,, do detector
para um dipolo orientado para o CG, observado pelo sitio sul do Observatério Pierre Auger, de acordo com
a equagao 3.24. Fazendo um ajuste linear no grafico superior da figura 4.3, encontrou-se um K, = 0, 36.

No que diz respeito a distribuicio das direcdes reconstruidas nas 10* simulacdes, construiu-se o gréfico
do nimero de eventos em 10* simulacdes em funcdo do cosseno do angulo formado entre a direcio do
dipolo original e sua dire¢ao reconstruida, cos~y. O que se observa nos graficos 4.4, 4.5, 4.6 e 4.7, com boa
aproximacao, é uma distribuigao de Fisher [21], que descreve a distribuigao angular das dire¢oes sobre uma
direcao vetorial média, e é simétrica em torno do vetor médio. Sua funcao densidade de probabilidade

pode ser expressa pela equacao 4.8:

K

f(%/‘é):m

exp(kcosy) para 0 <~y <mek >0, (4.8)

onde k é o parametro de concentragao e seu inverso, 1/k, influencia a distribuigdo da mesma maneira que
o2 influencia a distribuicdo normal, ou seja, quando ¢ diminui, tem-se uma distribuicio mais préxima da
média, e quando k aumenta, a concentracao dos resultados estd mais proxima de v = 0, ou seja, do angulo
formado entre o vetor de dipolo original com o reconstruido. Segundo [21], o pardametro de concentracao

K estd relacionado a variancia esférica pela equacao 4.9:

(n—2)

) (4.9)

K =

onde n é o nimero de reconstrucoes realizadas e R é dado pela equacao 4.2.
Dos gréficos 4.4, 4.5, 4.6 e 4.7 vé-se que a concentragao aumenta conforme o niimero de eventos cresce.
Este resultado esta de acordo com o esperado, uma vez que a qualidade de reconstrucao da direcao do

dipolo aumenta conforme o nimero de eventos cresce, assim como ocorre com a amplitude ja apresentada
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anteriormente.

Comparando os resultados para a diferenca angular v dos dipolos reconstruidos com erro experimental
e sem erro experimental, verifica-se uma leve diminui¢do na inclinagdo da reta, principalmente para os
graficos 4.6 e 4.7 que possuem maior nimero de eventos, significando um parametro de concentragao s
menor para dipolos reconstruidos considerando-se o erro experimental do detector.

A partir da equacao 3.29, calcula-se o tempo estimado de observagao para se conseguir os valores
reconstruidos do dipolo de acordo com o nimero de eventos médio utilizado na reconstrucao e a amplitude
reconstruida. Para o calculo da significancia, n,, foi utilizada a equacao 3.24.

Uma vez que a area de cobertura do Observatério Pierre Auger vem crescendo desde o inicio de sua
operacao, em janeiro de 2004, até o presente, abril de 2008, com a instalagdo de novos detectores de
superficie e de fluorescéncia, ndo se pode considerar esse periodo de 4 anos como exposicao constante. A
exposicao acumulada nesses 4 anos corresponde aproximadamente a do observatério completo, ou seja, ja
com sua area total de 3000 km?, por um perfodo de 1,3 anos.

Para se observar um dipolo com amplitude de 10%, por exemplo, é necessério se detectar raios césmicos

com energias acima de 1018

eV, por um periodo de 1,5 meses a 1,4 anos, aproximadamente, dependendo
do numero de eventos detectados e da significancia que se quer atingir. O que se observa na tabela 4.4
ou 4.5 sao valores consideraveis de significancia a partir de 10000 eventos analisados, e isso nos indica que
se existisse uma anisotropia dipolar com amplitude de 10% em diregao ao CG, ela ja teria sido detectada
pelo Observatério Pierre Auger, uma vez que o tempo de observacao necesséario, de 1,4 anos, é da ordem

do tempo de exposi¢cao do observatério completo ja acumulado.

Esses tempos sao apresentados na tabela 4.4 sem considerar-se o erro experimental.

No. de Eventos Médio (N) | Tempo (dias) | Significancia (n,)
5000 52 2,7
10000 104 3,0
25000 260 5,4
50000 519 7,4

Tabela 4.4: Tempos de observagao estimados sem erro experimental de acordo com o nimero de eventos para valor

da amplitude do dipolo de 10%.

Considerando-se o erro experimental do detector, os tempos sao apresentados na tabela 4.5.

Para a andlise de uma anisotropia dipolar com amplitude de 5%, também para raios césmicos com

018,5

energias acima de 1 eV, os valores da significancia se reduzem consideravelmente, apresentando um
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No. de Eventos Médio (N) | Tempo (dias) | Significancia (n,)
5000 52 2.7
10000 104 3,6
25000 260 5,4
50000 520 7,5

Tabela 4.5: Tempos de observacao estimados com erro experimental de acordo com o nimero de eventos para valor

da amplitude do dipolo de 10%.

valor significativo apenas quando o nimero de eventos analisados é de 50000. Como o tempo de observagao
necessario para se detectar essa anisotropia com significancia relevante é também de 1,4 anos, aproximada-
mente, e portanto, um tempo equivalente ao tempo de operacao do Observatério Pierre Auger completo,
novamente o que se conclui é que uma anisotropia dessa ordem é pouco provavel de existir, pois nesse caso
ja teria sido detectada pelo observatoério.

Esses tempos sao apresentados na tabela 4.6 sem considerar-se o erro experimental.

No. de Eventos Médio (N) | Tempo (dias) | Significancia (n.)
5000 51 1,8
10000 103 2.1
25000 257 2,9
50000 513 3,9

Tabela 4.6: Tempos de observagao estimados sem erro experimental de acordo com o nimero de eventos para valor

da amplitude do dipolo de 5%.

Considerando-se o erro experimental do detector, os tempos sdo apresentados na tabela 4.7.

No. de Eventos Médio (N) | Tempo (dias) | Significancia (n,)
5000 51 1,8
10000 103 2.1
25000 257 2,9
50000 514 3,9

Tabela 4.7: Tempos de observagao estimados com erro experimental de acordo com o niimero de eventos para valor

da amplitude do dipolo de 5%.

J4 para valores de amplitude de anisotropia dipolar da ordem de 1%, o que se conclui dos resultados
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é que os valores das significancias calculados sao irrelevantes, visto que um valor realmente significativo

seria algo em torno de 3, para se comecar a realizar uma andlise mais cuidadosa. Assim, se quisermos ter

a possibilidade de se observar uma anisotropia dessa ordem, dois passos podem ser tomados: aumentar a

area e/ou o tempo de exposi¢ao do Observatério Pierre Auger.

Esses tempos sao apresentados na tabela 4.8 sem considerar-se o erro experimental.

No. de Eventos Médio (N) | Tempo (dias) | Significancia (n,)
5000 51 14
10000 102 1,4
25000 254 1,5
50000 509 1,5

Tabela 4.8: Tempos de observagao estimados sem erro experimental de acordo com o nimero de eventos para valor

da amplitude do dipolo de 1%.

Considerando-se o erro experimental do detector, os tempos sdo apresentados na tabela 4.9:

No. de Eventos Médio (N) | Tempo (dias) | Significancia (n,)
5000 51 1,4
10000 102 1,4
25000 255 1,5
50000 509 1,6

Tabela 4.9: Tempos de observagao estimados com erro experimental de acordo com o nimero de eventos para valor

da amplitude do dipolo de 1%.

A partir da equagao 3.24 e extrapolando os resultados obtidos em [19] para a andlise do comportamento

da dispersao da/a como fun¢do do nimero de eventos N para varios valores da amplitude a, podemos

determinar o nimero de eventos que precisam ser detectados pelo Observatoério Pierre Auger para observar

uma amplitude de 1% com uma significancia de valor considerével, por exemplo, 3.

3=0,36%0,01xvVN = N~6,9x10° cventos, (4.10)

onde foi utilizado um poder de reconstrugao K, do detector de 0,36.

Assim, utilizando a equagio 3.29, o tempo de observacdo necessirio para detectar-se o nimero de

eventos calculado pela equacao 4.10 é de, aproximadamente, t

19, 8 anos, para eventos com energias
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acima de 10'8° eV. E, portanto, um tempo bem maior que o tempo de exposicao de 1,3 anos que o
Observatério Pierre Auger Sul ja tem acumulado até janeiro de 2008.

Este calculo nos indica que no caso de existir uma anisotropia dipolar em dire¢ao ao centro galactico com
amplitude de 1%, ela ainda nao poderia ter sido detectada com o tempo de exposicao que o Observatdrio
Pierre Auger possui até hoje, inicio de 2008.

A tabela 4.10 apresenta o cédlculo do tempo de observacao necessario, de acordo com a significancia que
se quer atingir, para o Observatério Auger detectar uma possivel anisotropia dipolar de 1% na dire¢ao do

CG, para raios césmicos com energias acima de 10'° eV, utilizando a equacao 3.30.

Significancia (n,) | Tempo (anos)
3 19,8
4 35,2
5 55.0
6 79,2

Tabela 4.10: Tempos de observagio estimados de acordo com o ntiimero de desvios padrao n, para amplitude do

dipolo de 1% na dire¢ao do CG.

Pode-se, a partir da equagao 3.24, calcular um limite superior para a amplitude de anisotropia dipolar
na dire¢ao do centro galactico, ou seja, amplitudes de anisotropia dipolar com valores maiores que esse
limite ja4 poderiam ter sido detectadas com a configuragdo atual do Observatorio Pierre Auger.

Portanto, pode-se afirmar que no caso de uma anisotropia dipolar apontando na direcao do centro
galdctico existir, ela terd sua amplitude menor que esse valor limite, calculado abaixo. Para isso estamos
considerando uma significincia de 3, um poder de reconstrucao do detector K, de 0,36 e um ntimero de

eventos N de 45000, valor este calculado no final da secao 3.5.

ne = KoxaxVN (4.11)
3 = 0,36 *ax*v45000
a < 0,0393

Assim, podemos garantir que uma anisotropia na dire¢ao do CG com amplitude maior que =~ 4% nao
existe, para energias acima de 1085 eV.

Realizando esse mesmo célculo para o caso estudado no artigo [16], onde o nimero de eventos bem
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reconstruidos pelo Observatério Pierre Auger considerado foi de 79265!, para o periodo de 1° de janeiro
de 2004 a 30 de marco de 2006, com energias entre 10179 eV e 10'®5 eV, tem-se o seguinte limite para o

valor da amplitude de uma anisotropia dipolar apontando na direcao do CG:

ne = KoxaxVN (4.12)
3 = 0,36 xaxV79265
a < 0,0296

!Eventos satisfazendo nivel 5 de trigger, chegando com angulo zenital menor que 60°, detectados apenas pelos detectores

de superficie.
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Figura 4.5: Comparagao entre as distribuigoes do cosseno do angulo entre a diregao do dipolo original e a reconstruida

para 10000 eventos em 10* simulacoes com e sem o erro de 1,5° adicionado.
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Figura 4.6: Comparagao entre as distribuigoes do cosseno do angulo entre a diregao do dipolo original e a reconstruida

para 25000 eventos em 10* simulacoes com e sem o erro de 1,5° adicionado.
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Figura 4.7: Comparagao entre as distribuigoes do cosseno do dngulo entre a diregao do dipolo original e a reconstruida

para 150000 eventos em 10* simulacdes com e sem o erro de 1,5° adicionado.



Conclusoes

O trabalho desenvolvido e aqui apresentado é o estudo sobre a capacidade de reconstrugao dos parametros
de uma modulagao dipolar sobre uma distribuigao isotrépica a partir de um observatério com cobertura
parcial do céu. Ele faz uso de um método numérico desenvolvido em C, que reconstréi um vetor de dipolo,
em 3D, a saber amplitude e direcao (declinac@o § e ascensao reta «).

A regiao escolhida para se apontar o dipolo original foi o centro galdctico, por ela ser uma regiao no
espaco altamente energética e, portanto, com possiveis fontes candidatas a emissao de raios césmicos ultra
energéticos, como por exemplo, buracos negros e remanescentes de supernovas. Foram simulados eventos
para diferentes valores de amplitude para a modulacao dipolar, a saber, 1%, 5% e 10%.

Conjuntos de dados com 15000, 30000, 75000 e 150000 eventos foram simulados por 10* vezes seguindo
uma distribuicao dipolar, dada pela equacao 3.1 e a eles foi aplicado um corte de acordo com a declinacao
J calculada para cada evento, aplicando-se a exposigao relativa do Observatério Pierre Auger w(d) dada
por [17], a qual é suposta depender apenas da declinagdo §. Apds a exposicao aplicada aos eventos, cerca
de um terco deles restaram, os quais foram utilizados para a reconstrucao do dipolo.

A esses eventos, aplicou-se um desvio angular bidimensional sobre suas diregoes, fazendo uso de uma
distribuicdo gaussiana bidimensional com desvio padrao o de 1,5°, seja esse valor o erro experimental do
detector ou o desvio angular da trajetéria de um raio cdésmico, causado pelo campo magnético galactico,
fazendo com que as direcoes desses eventos flutuassem levemente. Com os novos eventos, o método da
reconstrucao foi aplicado novamente e os resultados analisados, comparando-os aos resultados obtidos da
reconstrucao com os eventos iniciais, ou seja, sem o erro experimental adicionado.

O que se pode ver foi uma coincidéncia nos resultados para a reconstrucdo da amplitude, com a
reconstrucao nao apresentando diferencas relevantes entre os parametros do dipolo reconstruidos com

erro experimental e os reconstruidos sem esse erro. A qualidade na reconstrucido da amplitude do dipolo
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aumenta quando sao analisados conjuntos de dados com quantidades de eventos maiores, fazendo com que
o desvio padrao calculado para a amplitude do dipolo diminua, conforme apresentado no grafico 4.2.

Nas figuras 4.4, 4.5, 4.6 e 4.7 também se vé uma melhora significativa na diferenca angular v entre
o vetor de dipolo original apontando para o centro galactico e o vetor de dipolo reconstruido, com ~ se
aproximando do zero conforme o niamero de eventos utilizados na reconstrucao do dipolo cresce. Mais uma
vez, nao existem diferencas marcantes ao comparar as reconstrugoes incluindo o erro experimental com as
reconstrucoes sem esse erro.

O ndmero de eventos utilizados para a reconstrucao do dipolo também influencia no tempo de ob-
servacao que sera necessario realizar para se obter uma qualidade de reconstrucao consideravel, como por
exemplo, com os valores apresentados nas tabelas 4.2 e 4.3. As tabelas 4.4 e 4.5, por exemplo, mostram
que ao se multiplicar o nimero de eventos médios por 10, o tempo de observacao necessario para se atingir
uma significancia em torno de 7, 50’s também aumenta por um fator de aproximadamente 10, considerando

eventos com energias acima de 1089

eV em um sitio como o Observatério Pierre Auger Sul.

Analisando o tempo e a significAncia calculadas e apresentadas nas mesmas tabelas citadas anterior-
mente, verifica-se que no caso de uma anisotropia dipolar com amplitude da ordem de 10% existir, ela
ja teria sido detectada com um alto valor de significancia (7,5), uma vez que o tempo de exposigao do
Observatério Pierre Auger completo, de aproximadamente 1,3 anos, é equivalente ao tempo de observacao
necessario calculado para essa deteccao (= 1,4 anos). A mesma andlise se aplica para uma amplitude de
5%, porém com um valor de significancia menor, de 3,9, de acordo com o apresentado nas tabelas 4.6 e
4.7.

J4 para valores de amplitude de anisotropia dipolar da ordem de 1%, o que se conclui dos resultados
é que os valores das significancias calculados sdo nao significativos para o nimero de eventos usados nas
reconstrucoes, visto que um valor realmente significativo seria algo em torno de 3, para se comecar a
realizar uma andlise mais cuidadosa. Realizando o caminho inverso, isto é, considerando uma significancia
de 3 e uma amplitude de dipolo de no maximo 1%, o nidmero de eventos necessdrio para se atingir esses
valores foi calculado, chegando-se a um valor de 6,9 * 10° eventos e, portanto, um tempo de observacio
necessario de 19,8 anos, aproximadamente, para eventos com energias acima de 10 eV. O alto valor
encontrado para o tempo de observacao decorre de utilizarmos valores de energias do extremo do espectro,
ou seja, energias acima do “tornozelo”. Esses resultados nos mostram que o Observatério Pierre Auger
ainda nao tem condigoes de detectar uma possivel anisotropia dipolar de 1% (ou menos) em diregao ao
CG, uma vez que seu tempo de exposicao acumulado até o inicio de 2008 para sua configuracdo completa

é de ~ 1,3 anos.
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Assim, se quisermos ter a possibilidade de observar uma anisotropia dessa ordem de grandeza seria
necessario aumentar o tempo de exposicao e/ou a drea de detecgao do Observatério Pierre Auger.

Um forma de se aumentar a exposicao do Observatorio Pierre Auger Sul seria a construgao do obser-
vatério no hemisfério norte, tornando sua cobertura do céu total, conforme ja mencionado por [19]. Neste
trabalho, concluiu-se que este método revelaria um desvio significativo da distribuicao isotrépica de raios
c6smicos num tempo oito vezes menor com os dois sitios do observatério operando nos hemisférios sul e
norte.

O cenério aqui apontado ¢é otimista, uma vez que os tempos de exposicao foram estimados considerando
o espectro diferencial segundo uma lei de poténcia de aproximadamente E~3, com exposicdo constante, o
que significa nao considerar a supressao no fluxo de particulas prevista pelo corte GZK e confirmada por
trabalhos publicados recentemente pela colaboragdo do Observatério Pierre Auger, que mostra claramente
a sua existéncia [22]. Isso significa que, para energias entre 4.10'® eV e 4.10'? eV, o indice espectral 7 do
fluxo, J o« E~7, é 2,69 + 0,02(estat) + 0,06(sist) e aumenta para 4,2 + 0,4(estat) + 0,06(sist) para
energias acima de 4.10™ eV. O niimero de eventos esperados considerando essa lei de poténcia é de 167 +3
e 35+ 1 para energias acima de 4.10'” eV ou 10?° eV, enquanto 69 e 1 eventos foram observados. Portanto,
os tempos de observacao calculados para se detectar anisotropia dipolar na dire¢ao do CG para energias
acima de 10'®5 eV podem aumentar ainda mais.

Por fim, determinou-se um limite superior para o valor maximo da amplitude de anisotropia dipolar
apontando na direcio do centro galdctico, para raios césmicos com energias acima de 10'®° eV. Neste
cdlculo concluiu-se que no caso de existir tal anisotropia, esta deve ser menor que 4%, caso contrdrio ja
teria sido detectada pelo Observatério Pierre Auger, considerando 45000 eventos. Num célculo semelhante,
porém utilizando o nimero de eventos analisado no trabalho desenvolvido em [16], de 79265, calculou-se

uma amplitude de anisotropia dipolar na direcao do CG de no méximo 3%.



A

Sistema Equatorial de Coordenadas: Declinacao e As-

censao Reta

As definigoes das medidas da declinagao, representada pelo angulo 6, de um objeto celeste E e sua
ascensao reta, representada pelo angulo «, sdo apresentadas na figura A.1.

Nesta figura, PNC e PSC sao, respectivamente, o polo norte celeste e o polo sul celeste, v ou ponto de
Aries é a origem da ascensao reta «, T é a posicao da Terra e a distancia polar, representada pelo angulo

P, é o complemento da declinacao.
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Figura Al Representacao grafica do sistema equatorial de coordenadas

(http://www.if.ufrgs.br/oei/santiago/fis2005 /textos/index.htm).



B

Exposicao Relativa do Observatoério Pierre Auger

Seja a latitude geogréfica de um observatério dada por ag, variando de —7/2 a /2, com o valor zero
— . . ~ . . ~
no equador. Define-se um vetor w que indica o zénite nesta posi¢do. Colocando-se esse vetor no plano xz

tem-se:

w, = cos ag cos 0 = cos ag (B.1)
wy = cosapsin0 = 0

w, = sin ag.

— —
Constréi-se o vetor u, também no plano xz e perpendicular a w, o qual estard no hemisfério sul se ag

for positivo e no hemisfério norte de ap for negativo. Assim, tem-se:

Uy = sinag (B.2)
uy =0

U, = — COS Q.

— —
Pode-se ver que u ® w= wyu; + wyu, + w,u, = sinagcos ag + 0 — sinag cos ag = 0.

— —
Supondo-se o terceiro vetor a se construir como w X u, tem-se:

Up = Wyl — WUy =0 (B.3)
Uy = WyUy — Wylly = sinagsinag — cosag(—cosag) =1

Vy = Welly — Wyl = 0.
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N
Um outro vetor P é criado apontando para uma dada direcao no céu, definida pela declinagao §. Supoe-
se que o observatorio tenha um campo de visao tal que observe raios césmicos com angulo zenital méximo

0,,. O vetor P é dado por:

pe = sin(6) (B.4)
py = cos(6) cos(a)

p. = cos(d) sin(a).

Entao:

Pw = P2W; + PrWy + Pywy = cost (B.5)
Pu = PzU; + Prlly + Py, = sinf cos ¢

Pv = P2z + Pz + Pyvy = sinfsin ¢,

onde 0 e ¢ sao definidos com os eixos cartesianos equatoriais.

Substituindo as equagoes B.1, B.2, B.3, B.4 em B.5, tem-se:

cos 0 = sin(d) sin a, + cos(d) cos(a) cos ag + cos(9) sin(a)0 (B.6)

cos f = sin(0) sin a, + cos(9) cos ag cos(a).

Agora 6 deve ser menor ou igual a 0,4, portanto:

cosf > cos Opqz- (B.7)

Substituindo B.7 em B.6 tem-se:

sin(d) sin a, + cos(9) cos ag cos(a) > cos Opqz- (B.8)

Supondo Oz < 90°, €08 Opae > 0. Isolando cos(a) da equagao B.8 pode-se escrever:

0S8 Ormaz — sin(d) sin ag (B.9)

>
cos(a) = cos(d) cos ag

Dados 6, ap e cos(0maz), cos(a) deve ser maior ou igual a B.9 e @ também deve ter um valor minimo e

maximo que dependerd de 9§, ag € Opaz:



B. Exposicao Relativa do Observatério Pierre Auger 59

€08 Oz — sin(d) sin ag

). (B.10)

= arccos
Cm = arceos( cos(d) cos ag

E conforme a Terra gira, a exposi¢ao serd proporcional ao arco que o vetor varre no céu, cuja abertura
depende de «;,. A exposicao para um observatério operando em tempo total dependerd apenas de cos @

devido a observacao ser inclinada desse angulo em relagdo ao plano do chuveiro. Assim, tem-se:

w(d, a)d(ar) o cosbd(a) (B.11)

Substituindo a equacao B.8 em B.11 e integrando-se em « tem-se:

/w(é, a)d(a) /Oam(sin(é) sin ag + cos(d) cos ag cos(a))d(w) (B.12)

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



C

Fluxograma Simplificado para Programa de Simulacao

e Reconstrucao de Dipolo

Entradas: amplitude e
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