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Abstract

Almost a century after the discovery of cosmic radiation, their origin, composition, acceleration and
propagation mechanisms in the universe is still unknown for the ultra-high energy component (> 10'® eV).
The mystery grows due to the suppression (GZK cutoff) in the flux of cosmic rays with energies E > 6x 10'°
eV, caused by the interaction of these particles and the cosmic microwave background, predicted ~ 40 years
ago. Thus, it is expected that cosmic rays with energy above this threshold are produced in sources within
~ 200 Mpc. Since our local universe is very inhomogeneous and the magnetic rigidity of these particles
is very high, it is expected that the distribution of the arrival directions of ultra-high energy cosmic rays
can be correlated with the directions of their sources, reflecting the anisotropy of our local universe. In
this way, anisotropy studies play crucial role in the research of cosmic radiation and understanding of the
universe. In this work, small-scale anisotropy, related to the study of point sources, are studied searching
for UHECR’s correlated with the giant flare from SGR 1806-20 in December 2004. We have also analized
directions with an excess of gamma rays with statistical significance S > 40, not associated with any known
sources, reported by the JANZOS Collaboration. Also, in this thesis wavelets are applied in the detection
of point sources. In the context of anisotropy related to large distributions of matter, called large scale
anisotropy, we propose a new anisotropy identification method independent of catalogs, so-called MIIE.
We test its efficiency through hipothesis tests and apply it to events set obtained from the Pierre Auger

data.
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Resumo

Quase um século ap6s o descobrimento da radiagao césmica, sua origem, composicao, mecanismos de
aceleracdo e propagacao pelo universo sio ainda desconhecidos para a faixa de energia ultra-alta (£ > 10'®
eV). O mistério torna-se ainda maior devido & supressdo (corte GZK) no fluxo dos raios césmicos com
energias F > 6 x 10'? eV, devido & interacdo destas particulas com a radiacdo césmica de fundo, previsto hé
cerca de 40 anos. Assim, espera-se que os raios cosmicos com energia acima deste limiar sejam provenientes
de fontes distantes em até ~ 200 Mpc. Uma vez que nosso universo local é bastante heterogéneo e a rigidez
magnética destas particulas é bastante elevada, espera-se que a distribuicao das direcoes de chegada dos
raios cosmicos de energia ultra-alta possa ser correlacionada com as direcées de suas fontes, refletindo
a anisotropia do universo local. Neste sentido, estudos de anisotropias nas direcoes de chegadas de tais
particulas desempenham papel crucial na investigacao da radiagao césmica e compreensao do universo. Este
trabalho dedica-se ao estudo de anisotropias de pequena e larga escalas. No primeiro caso, procuramos
UHECR’s correlacionados com o surto gigante de radiagao gama emitido pelo SGR 1806-20 em dezembro
de 2004. Outro caso estudado é a andlise de direcoes da esfera celeste com excessos de raios gama com
significancias estatisticas maiores que 40, néo associadas a fontes conhecidas, reportadas pela Colaboracao
JANZOS. Ainda com relagao a anisotropias de pequena escala, sao estudadas aplicagoes de filtros de
wavelets para detecgao de fontes pontuais. No contexto de anisotropias de larga escala, relacionadas a
grandes distribuicoes de matéria, desenvolvemos um método de identificagao de anisotropias independente
de catalogos de objetos celestes, chamado MIIE. Testamos sua eficiéncia através de testes de hipéteses e o

aplicamos a conjunto de eventos com energia extrema obtidos de dados do Observatério Pierre Auger.
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Introducao

O estudo da radiacao césmica desempenha um papel central na pesquisa em astroparticulas tanto do
ponto de vista experimental quanto teérico. Desde a descoberta, em 1912, de uma radiacao ionizante e
penetrante vinda do cosmos por Victor Hess, mais tarde batizada de “raios césmicos” por Robert Millikan,
este esforco conjunto entre fisicos de particulas e astrofisicos vem permitindo ao ser humano sondar de
forma mais profunda a estrutura da matéria. Antes mesmo da construcao dos grandes colisores, o estudo
das interagOes entre os raios cdsmicos e a atmosfera constituia o canal para as investigagoes acerca das
estruturas subatomicas. Com o auxilio de instrumentos concebidos para este estudo, foram descobertos
o positron em 1932, particula cuja existéncia havia sido prevista dois anos antes por Paul Dirac, o mtion
em 1936 e o pion em 1947, cuja descoberta teve destacado papel o trabalho realizado pelo brasileiro César
Lattes. Estas descobertas contribuiram de maneira significativa para os avangos tedricos do século passado,
culminando no estabelecimento do modelo padrao da fisica de particulas elementares.

Apds quase um século do descobrimento da radiacao césmica, questoes relacionadas a componente de
energia ultra-alta', tais como sua composicao, mecanismos de aceleracio e propagacao estdo ainda sem
resposta. A tentativa de identificacdo de fontes e mecanismos capazes de acelerar préotons ou nicleos do
meio interestelar a energias extremas leva em conta a possivel supressao do fluxo de particulas da ordem
de ~ 10%° eV devido a sua interacio com a radiacio césmica de fundo durante sua propagacao. Esta
caracteristica do espectro em energia é conhecida como corte GZK? e faria com que os raios césmicos
020

primdrios de energia ~ 1 eV sejam provenientes de fontes distantes a menos de ~ 200 Mpc. Uma

vez que a distribuicdo de matéria em nosso universo local é heterogénea, esperar-se-ia encontrar desvios

IEnergia de algumas dezenas de Joules.
20 corte GZK ser4 explicado com maiores detalhes na segio 1.5.2.



significativos em relagdo a isotropia para a distribuicao das direcoes de chegadas destas particulas de
energias extremas. Além disso, a grande rigidez magnética destas particulas nesta faixa de energia somada
a fraca intensidade dos campos magnéticos extragalacticos indica a possibilidade de correlacao entre as
fontes destas particulas e suas diregoes de chegada. Neste sentido, este trabalho dedica-se ao estudo de
anisotropias nas diregoes de chegada dos eventos coletados pelo detector de superficie do Observatério
de Raios Coésmicos Pierre Auger, maior observatério do mundo, projetado para a detecgdo com grande
estatistica de raios césmicos de energia ultra-alta, contemplando anisotropias de larga e pequena escalas.
O texto é organizado como segue:

O capitulo 1 apresenta uma descrigao acerca dos estudos da radiagdo cosmica, colocando foco sobre
o que se pretende obter na analise da detecgao de chuveiros atmosféricos extensos, levando em conta a
propagacao do raio césmico primario pelo universo e discutindo alguns mecanismos de aceleracao que
fazem com que a energia destas particulas ultrapassem 102 eV.

O capitulo 2 é dedicado a uma breve abordagem dos métodos de detecgao da radiagao césmica e do
Observatério Pierre Auger, descrevendo o funcionamento de seus detectores de superficie e de fluorescéncia.

Tratamos, no capitulo 3, da representacao da esfera celeste segmentada em pixels. Descrevemos o
que sao mapas de eventos, mapas de cobertura, mapas de probabilidades e mapas de significancias. Neste
cendrio, determinamos os viéses causados por possiveis anisotropias contidas em dados reais na produgao do
mapa de cobertura, tanto pelo método de embaralhamento como pelo método Semi-Analitico. Descrevemos
também a importancia de processos de filtragem dos mapas celestes, mostrando que a razao sinal-ruido é
amplificada quando se leva em conta a resolugao angular do detector, além do método estatistico classico
de Li e Ma, consagrado no estudo de astronomia da radiacao gama e aplicado em andlise de fontes pontuais
neste trabalho.

O capitulo 4 aborda o estudo de anisotropias de pequena escala. Realizamos um estudo de caso impor-
tante procurando raios césmicos de energia ultra-alta que poderiam ser produzidos durante o surto gigante
do SGR 1806-20 em dezembro de 2004. A auséncia de raios césmicos em janelas temporais compativeis
com incertezas astrofisicas e com o tempo de atraso de particulas carregadas até a Terra juntamente com
a auséncia de néutrons coincidentes com o surto, impdem limites para varidveis astrofisicas relacionadas

ao surto. Estes limites s@o de grande importancia para a discriminagao de modelos astrofisicos, desempe-



nhando papel crucial no entendimento de magnetares e mecanismos de surto.

Outro caso de estudo realizado, trata da procura de excessos de raios césmicos de energia ultra-alta em
diregoes da esfera celeste com excessos significativos de raios gama observados pela Colaboragao JANZOS
sem associacoes com fontes astrofisicas conhecidas. Por fim, investigamos a aplicagao de wavelets como
filtros, em maneira similar a utilizada no campo de radiacao césmica de fundo. Estudamos a amplificagao
da razao sinal-ruido para diferentes familias da wavelet de chapéu mexicano e aplicamos estes filtros ao
caso do SGR 1806-20.

Anisotropias de larga escala sdo estudadas no capitulo 5, com a criagdo de um método de identificagao
de anisotropias independente de catdlogos de objetos celestes. Este método, chamado MIIE?, consiste na
construgao de um estimador de isotropia baseado no classico método do Momento de Inércia, criado por
N.I. Fischer para o estudo de dados direcionais. Com a finalidade de se analisar a poténcia do método,
testes de hipdteses sdo realizados com diferentes conjuntos de eventos simulados e disponibilizados pelo
grupo de Anisotropia de Larga Escala da Colaboracdo Pierre Auger. O método apresenta-se com boa
eficiéncia na identificacdo de anisotropias, principalmente se consideramos sua simplicidade. Por fim, o
método é aplicado a conjunto de dados reais compostos de raios césmicos primarios de energias acima do
corte GZK.

Encerrando a tese, apresentamos as conclusoes deste trabalho.

Anexados ao final, encontram-se ainda sete apéndices que objetivam complementar o texto. No apéndice
A descrevemos os conjuntos de eventos simulados para o estudo de viéses introduzidos por anisotropias
em mapas de cobertura e apresentamos os graficos obtidos, referentes a estes resultados. O apéncide B
apresenta cdlculos detalhados de amplificagoes da razao sinal-ruido obtidas para filtros Gaussiano e Binario.
No apéndice C descrevemos o célculo do limite superior do fluxo de uma fonte pontual, utilizado no capitulo
4. O apéndice D apresenta estudos sobre a influéncia do campo magnético galactico na propagacgao de
particulas carregadas provenientes do SGR 1806-20. O apéndice E é destinado ao célculo aproximado da
integral de fluxo em intervalo logaritimico, também utilizado no capitulo 4. Com o objetivo de facilitar a
analise dos resultados obtidos, o apéndice E contém a ampliagao de algumas figuras apresentadas no capitulo

4. Por fim, o apéndice F descreve os principais sistemas de coordenadas utilizados para representar a esfera

3 Acrénimo do inglés Moment of Inertia Isotropy Estimator.



celeste na presente tese.



Capitulo 1

Aspectos Astrofisicos dos Raios
Cobsmicos

A Terra é constantemente atingida por uma grande quantidade de particulas provenientes do cosmo.
Todo o espectro eletromagnético, protons, elétrons, niicleos atdmicos, neutrinos e outras particulas incidem
na atmosfera em um intervalo extenso de energia. A investigacao das informagoes trazidas pela radiacao
césmica permite a sondagem da estrutura dos astros e fenémenos a eles associados, desempenhando papel
relevante no conhecimento sobre as condi¢cbes em que a matéria se apresenta no espago, a procura da
compreensao do universo.

A finalidade do estudo dos raios césmicos de energia ultra-alta (UHECR’s!) é o entendimento de sua
natureza e origem. Isto é feito mediante busca incessante da caracterizacao das fontes dos raios cdsmicos,
da compreensdo dos mecanismos de produgao e da identificacao de sua composicao quimica. Com este
objetivo, os experimentos detectam: a dire¢do de incidéncia dos raios coésmicos, procurando correlacao
com fontes pontuais ou possiveis anisotropias em larga escala; a energia, com a finalidade de determinar o
espectro; e parametros que se relacionam com sua composicao.

Trataremos destes temas neste capitulo e discutiremos alguns modelos de aceleragao. Finalmente,
modelos que vao além do Modelo Padrao das particulas elementares para tentar explicar raios césmicos de

energias mais elevadas sao comentados.

LAcrénimo do inglés Ultra-High Energy Cosmic Rays.



1.1 Espectro

Uma vez conhecida a exposicao de um detector, é possivel calcular o espectro dos raios césmicos, ou
seja, a variacdo do fluxo de raios césmicos (nimero de particulas por unidade de drea, por angulo sélido,
por unidade de tempo) com a energia. A figura 1.1 apresenta uma compilac¢ao do espectro medido, com a
reuniao de dados de varios experimentos, ilustrando o amplo intervalo de energia e fluxo ja investigado ao
longo de décadas com o envolvimento de diversas técnicas de deteccao, diretas e indiretas, apropriadas a
cada faixa de energia, conforme serd abordado no capitulo 2.

Com a analise da figura 1.1, nota-se que o espectro é, em boa aproximagao, uma reta ao longo de quase
todo o intervalo de energia acima de 10 GeV. Isto significa que ao longo deste intervalo, o espectro, como
um todo, pode ser aproximado por uma lei de poténcia

dN

diE O(E_k. (1].)

Entretanto, h4 mudancas visiveis no indice espectral A\. Duas estruturas se destacam. A primeira é
caracterizada pela mudanca do indice em torno de Ej ~ 3 x 10'® eV. Nesta regido do espectro o indice
espectral A\ passa de 2,7 para 3,0. Esse ponto é conhecido como o “joelho”do espectro. Outra mudanga
ocorre em torno da energia E, ~ 5 x 10'® eV, para a qual o valor de \ retorna ao valor 2,7. Esta transicdo
é conhecida como o “tornozelo” do espectro.

Para energias mais altas, as incertezas no espectro sao grandes em virtude do fluxo bastante reduzido.
Os raios césmicos tém sido detectados tanto direta como indiretamente, de acordo com o fluxo. Para
energias de até 10'® eV, o fluxo torna possivel a deteccdo direta, mediante instrumentos alojados em baldes
ou satélites. Contudo, para energias superiores, a exigéncia de detectores com uma drea muito grande
torna impraticavel este método de detecgao.

Felizmente, a partir dessa energia, a atmosfera passa a desempenhar um papel essencial, convertendo os
raios incidentes em cascatas de particulas secundarias - os chuveiros atmosféricos extensos - possibilitando,
por meio de medidas indiretas, a investigagao da faixa de energias mais altas.

Até o momento, os dois experimentos que possuiram as maiores exposicoes para as mais altas energias

(> 10'° eV), apresentam resultados contraditérios. De acordo com AGASA [3,4], o espectro se estende
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Figura 1.1: Espectro de energia dos raios césmicos, a partir de uma compilagao, feita por J.W.Cronin,
T.K. Gaisser e S.P.Swordy [1]. Figura Extraida da referéncia [2].

até energias pouco acima de 102° eV, sem evidéncia do corte GZK [5] (veja secdo 1.5.2), enquanto que o

experimento HiRes [6] indica uma queda no espectro [7-9].



1.2 Anisotropia

A identificacao de possiveis fontes astrofisicas ou, ainda, a investigacdo dos campos magnéticos que
permeiam o universo, podem ser feitas pela analise da distribuicdo das diregoes de incidéncia dos raios
cosmicos.

Os raios césmicos de energias muito baixas, da ordem de GeV, estao associados as emissoes solares,
enquanto que os de energias mais elevadas, até 10'® eV, sdo aparentemente isotrépicos.

A maior rigidez magnética dos raios césmicos, no caso de particulas carregadas, na faixa de altas ener-
gias, pode aumentar a correlacao das diregoes de chegada com as fontes. Esta correlacao pode caracterizar
uma anisotropia em grande escala, associando as diregoes de chegadas dos eventos com concentragoes de
matéria, como o centro galictico ou os planos galactico e supergalactico. Uma anisotropia em pequena
escala é caracterizada pela correlagao das direcoes de incidéncia dos eventos com fontes pontuais, no caso
de altissimas energias. Este trabalho dedica-se ao estudo de anisotropias tanto em pequena escala quanto
em larga escala. No contexto de anisotropias de pequena escala, o estudo é feito mediante a procura de
correlagao entre a emissao de raios gama de baixas energias em Soft Gamma Repeaters (ver secao 4.1) e a
possivel produgdo de UHECR/’s neste objeto, além da procura de excessos de UHECR’s em regioes candi-
datas a fontes reportadas pela Colaboragao Janzos com excessos com mais de 40 de raios v em direcoes
do céu nao associadas a fontes conhecidas (ver se¢ao 4.2). Como técnica de andlise, é feito um estudo de
aplicacao de wavelets em detecgao de fontes pontuais em mapas de radiacdo césmica de energia ultra-alta.
Por outro lado, o estudo de anisotropia de larga escala é realizado com a aplicacao do Método do Momento
de Inércia (ver capitulo 5).

Um indicio de correlagdo com o plano galactico [10] foi apresentada pelo experimento Fly’s Eye para a
faixa de energia em torno de 108 eV. Na mesma faixa de energia, evidéncias de favorecimento de uma regiao
préxima do centro galdctico e da direcao de Cygnus foram observadas por AGASA [11] e SUGAR [12]. A
figura 1.2 apresenta o mapa de significAncias? observado por AGASA.

Utilizando dados de 2,3 anos, a Colaboragao Auger, com estatistica muito maior do que qualquer

experimento anterior, procurou por anisotropias localizadas préximas & dire¢do do centro galdctico [13].

2Mapas de significancias serdo estudados, neste trabalho, na secio 3.4.
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Figura 1.2: Mapa de Significancias dos eventos detectados por AGASA. Somente os eventos com energia
entre 10'® eV e 10'%4 eV sdo considerados. O plano e o centro galdcticos estdo representados. Figura
extraida de [11]

Nao se encontrou excessos significativos de eventos que dessem suporte aos grandes excessos publicados

por AGASA e SUGAR. A figura 1.3 apresenta o mapa de significancias obtido pela Colaboracao Auger.

Figura 1.3: Mapa de Significancias dos eventos detectados pelo Observatério Pierre Auger. Somente os
eventos com energia entre 10179 eV e 10'8° eV sdo considerados. A significAncia estatistica é calculada
dentro de uma janela circular de 5° de raio. O plano e o centro galdcticos estdo representados. Figura
extraida de [13]

A extrema redugdo no fluxo dificulta o estudo de anisotropia no intervalo de altissimas energias. No

entanto, a colaboragdo AGASA noticiou evidéncia de anisotropia em pequena escala para energias acima



de 4 x 10 eV, com a observacao de agrupamentos (clusters), ou seja, eventos com diregoes de chegada
muito proximas entre si.

Em 1996, a colaboragao AGASA publicou seu primeiro trabalho a respeito desta anisotropia. Foram
observados 3 pares com separacao angular (0) inferior a 2,5° [14] em um total de 36 eventos. A proba-
bilidade de ocorréncia desta distribuicao é muito pequena, considerando-se uma distribuicao isotrépica e o
nimero de eventos.

Até o final de 2000, AGASA acumulou 59 eventos nesta faixa de energia, observando 5 dubletos e 1
tripleto, o que corresponde a uma probabilidade de ocorréncia a partir de flutuagoes de uma distribuicao
isotrépica inferior a 10~ [15].

Uma reavaliagdo das andlises de AGASA por C. B. Finley e S. Westerhoff [16], os levou a concluir que
a significancia estatistica da identificacdo dos agrupamentos é menor do que os resultados apontados. A
razao para isso é que os testes da hipotese de agrupamento deveriam excluir o conjunto de dados original
(1996) ou deveria ser aplicada uma penalidade estatistica no caso de sua reutilizagdo, devido ao fato do
conjunto original ter levado & definicdo dos parametros de corte £ > 4 x 10 eV e © < 2,5°.

Uma posterior analise, com os 27 eventos subsequentes ao conjunto de dados utilizados em 1996, com os
parametros de corte iniciais, revelou a existéncia de apenas um par, com uma probabilidade de ocorréncia
casual de 28%. Considerando-se os agrupamentos formados entre estes eventos e os pertencentes ao conjunto
original, o niimero de pares aumenta para trés, resultando em uma probabilidade de 8%.

Além disso, uma completa varredura no total de eventos (59) em busca dos valores da energia minima
e da separagao angular maxima que maximizariam o sinal de agrupamentos, encontrou 6 pares separados
por menos que 2,5° em um grupo composto por 36 eventos com energia acima de 4,89 x 10 eV, com
probabilidade de acaso igual a 0,3 %. E importante ressaltar que a colaboragao HiRes nao observou este
padrao de agrupamentos, tanto no caso monocular [17] quanto no estéreo [18].

O estudo da anisotropia de raios césmicos de energia ultra-alta é ainda um problema em aberto. O
baixissimo fluxo nesta regiao do espectro torna a estatistica atual ainda insuficiente. O Observatoério Pierre
Auger, maior observatério do mundo, projetado para estudar com grande estatistica os raios césmicos de
energia ultra-alta, estd coletando dados de maneira estavel desde o inicio de 2004, e, em breve, possuird

estatistica suficiente para tentar solucionar estas questoes relevantes.

10



Ainda assim, com dados coletados durantes 3,7 anos, a colaboracdo Pierre Auger publicou recentemente
[19] resultados que indicam a correlagéo entre as diregoes de chegadas de raios cdsmicos com energias acima
de 60 EeV (1 EeV = 10'® eV) e as posicoes de niicleos galacticos ativos, distantes até 75 Mpc da Terra.
A figura 1.4 ilustra esta correlacdo, apresentando uma projecio Aitoff® do céu em coordenadas galdcticas
com as posigoes de AGNs distantes até 75 Mpc (estrelas) e circulos de 3, 1° centrados nas diregoes dos 27
eventos com FE > 57 EeV detectados pelo Observatério Pierre Auger. Neste trabalho, a hipdtese de uma
distribuigao isotrdpica é rejeitada com pelo menos 99 % de nivel de confianga. A correlagao observada é
compativel com a hipdtese de que as particulas de energia ultra-alta sdo originadas em fontes extragalacticas
proximas, cujo fluxo nao foi substancialmente reduzido pela interagao com a radiagao césmica de fundo.

Ntcleos galéacticos ativos ou objetos que possuam uma distribuigao espacial similar sao possiveis fontes.

Figura 1.4: Projecao Aitoff do céu em coordenadas galdcticas com as posi¢coes de AGNs distantes até 75
Mpc (estrelas) e circulos de 3,1° centrados nas diregoes dos 27 eventos com E > 57 EeV detectados pelo
Observatério Pierre Auger. Figura extraida de [19]

1.3 Composicao

A descoberta dos raios césmicos remonta aos primeiros estudos da radiotividade no inicio do século

passado. Na época havia sido descoberto o poder ionizante das emissoes radioativas. Ao notar o registro de

3 A projecao Aitoff, assim com a Mollweide, é uma projecao do tipo equivalente, isto é, conserva a proporcao ou equivaléncia
das areas representadas em detrimento da forma. Nela, os paralelos sdo horizontais e estdo de tal modo espagados que cada
drea limitada por dois deles conserva a mesma proporgao da area real, embora possa variar muito no tocante a forma. Esta
projecao tem formato eliptico e é muito utilizada na confeccdo de mapas-mundi.
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ionizagao do ar com a utilizagao de eletroscépios, mesmo na auséncia de material radioativo, acreditou-se
que a ionizacao poderia ser explicada pela radiagao residual emitida por elementos radioativos contidos no
interior da Terra e na atmosfera.

Em 1912, o fisico austriaco Victor F. Hess obteve medidas dos niveis de radiacao em altitudes diferentes,
com instrumentos a bordo de um baldo. Deste modo, deduziu que a ionizacdo era causada por um fluxo
de radiagao altamente penetrante originaria do espago sideral, batizado por Millikan, em 1925, de “raios
c6ésmicos”.

Na época, ainda nao estava descartada a possibilidade de que o comportamento da ionizagao no ar
estivesse associado a emissoes radioativas das camadas superiores da atmosfera, ao invés da agao de uma
radiagao césmica desconhecida. Em 1917 conseguiu-se provar que os raios causadores da ionizagao na
atmosfera experimentavam uma absor¢ao muito menor do que os raios gama emitidos pelos elementos
radioativos, o que excluia a possibilidade de serem fruto da radioatividade na atmosfera.

A natureza dos raios césmicos, no entanto, ainda estava por ser determinada. Apesar da duvida da
existéncia dos raios césmicos, havia um certo consenso de que os raios gama eram os candidatos mais fortes,
visto que era a radiagdo mais penetrante entre as conhecidas. Ademais, a lei de absorcao deste tipo de
radiacao se ajustava razoavelmente bem aos dados experimentais.

Observagoes posteriores indicando componentes em freqiiéncias diferentes deram origem a hipdteses
que procuravam explicar nao apenas a natureza mas também a origem dos raios césmicos. Neste sentido,
Millikan e Cameron apresentam trabalho [21], segundo o qual a radiagdo seria resultante da formagao de
nucleos atomicos a partir de prétons e elétrons no espaco interestelar, sendo a energia de ligagao liberada
na forma de raios gama.

A descoberta do efeito geomagnético, em 1927, mudou este panorama. Dados mostrando que a intensi-
dade era maior nas latitudes mais altas do que nas proximidades do Equador vieram a reforcar o que seria
confirmado em 1936: raios césmicos sdo também particulas carregadas. Em 1948, descobriu-se a partici-
pacao de nucleos de varios elementos. Determinou-se também, através de observacoes, que a contribuicao
de elétrons na composicao de raios cdsmicos nao excedia a 1%.

Para energias menores que 10'® eV, a investigacdo da composicio dos raios césmicos é uma tarefa

relativamente simples, visto que seu fluxo é alto, e consequentemente, pode ser observado por meio de
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medidas diretas, permitindo identificar se o evento é um raio 7, e*, préton ou mesmo nticleo atémico
pesado.

No caso de energias mais altas, o fluxo extremamente baixo da radiagao césmica torna necessario o
uso de métodos indiretos de deteccao, através da andlise de cascatas de particulas que se desenvolvem na
atmosfera. Isto faz com que a identificagao da composicao do raio césmico primario seja dependente de
modelos de interagao das particulas com a atmosfera, tornando a investigacao sobre a composigao ainda
mais complicada.

A maior quantidade de mions em chuveiros iniciados por ntcleos pesados e a profundidade em que o
numero de particulas do chuveiro é méaxima (X,,q.), parametro do chuveiro influenciado pela massa do
elemento quimico, sao informagoes importantes que podem possibilitar o desvendamento do mistério acerca
da composicao dos raios césmicos. Contudo, flutuacoes inerentes evento a evento fazem com que o estudo
da composicao dos raios césmicos seja dependente dos modelos de interacao adotados.

Desse modo, tendo em vista os experimentos realizados até hoje, é bastante complicado, através da
observacao de chuveiros, estabelecer a fragao de raios césmicos de mais altas energias referente a cada
elemento, mesmo que se tenha um modelo que descreva muito bem o desenvolvimento dos chuveiros.
Entretanto, recentemente a Colaboracdo Auger, baseando-se na andlise de varidveis sensiveis tanto ao
desenvolvimento longitudinal do chuveiro quanto ao tempo de subida (risetime) e a curvatura da frente do
chuveiro, estabeleu limites para a fragao de fétons com 95% de confianga em 2%, 5,1% e 31% para energias

acima de 10'? eV, 2 x 10! eV e 4 x 10'? eV, respectivamente [22].

1.4 Mecanismos de Aceleracao

Um bom modelo de produgao e aceleragao de raios césmicos deve explicar os mecanismos que levam
estas particulas a atingir a faixa de energia em questao, juntamente com os modelos de propagacao.

Apesar de campos magnéticos estaticos ndo serem capazes de aumentar a energia de uma particula
carregada, campos magnéticos varidveis sao capazes de gerar campos elétricos induzidos, os quais podem

alterar a energia das particulas carregadas.
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1.4.1 Mecanismo de Fermi de segunda ordem

Em 1949, o grande fisico, Enrico Fermi, propés um modelo que explica relativamente bem o espectro
dos raios cédsmicos no regime de baixas energias [23], pressupondo a existéncia de campos magnéticos em
movimento em regides suficientemente grandes para aumentar a energia da particula, além de defleti-la.
A figura 1.5 apresenta um esquema do modelo de aceleragdo de Fermi, no qual um raio césmico de
energia E;, em um sistema de referéncia S, incide em uma regiao de campo magnético, de velocidade ﬁc,
saindo com energia E¢. No referencial do campo magnético, a particula entra e sai com a mesma energia.

Entrentanto, devido ao movimento do campo, a particula ganha energia na interagao.
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Figura 1.5: Esquema do modelo de aceleracao de Fermi.

A energia do raio césmico no referencial do campo magnético (S’), é dada por

E! =~(E; — 5 ]5;) ~ vE;(1+ Bcosb;), (1.2)

onde P; é o momento inicial do raio césmico no referecial S e #; seu angulo de incidéncia.

Como no referencial S’, Ej = E, a energia Ey no sistema de referéncia S pode ser escrita como

Ef =B} + 8- P'y) ~vE|(1+ Bcos}). (1.3)
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Utilizando a equagao 1.2, obtém-se

(1+ Bcosb;)(1+ Bcosb})
1-—p? '

Supondo que a distribuicdo angular das particulas ao sairem da regiao de campo magnético seja

Ey=FE;

(1.4)

isotrépica, a média de cos 9} é nula, podendo se escrever

(1.5)
Em contrapartida, a distribuicao de #; nao é isotrépica, em virtude do movimento do sistema S’ em

relacao ao sistema S, sendo dada por

dN
dcos0;

x 1+ [cosb;. (1.6)

Deste modo, a média de cosf; é igual a 3/3 e a energia do raios cdsmico apds a interagdo com o campo

magnético em movimento é dada por

E; ~ Ei(1+ 6%/3+0(3%). (1.7)

Assim, a cada interagao com o campo magnético a particula tem sua energia acrescida em média de
(3%/3 vezes sua energia inicial, sendo este tratamento, por este motivo conhecido como mecanismo de
aceleracao de Fermi de segunda ordem. A eficiéncia desse processo é baixa, devido ao valor pequeno de
0, caracteristico dos movimentos de plasmas, demandando um tempo muito longo para obter um ganho

consideravel de energia, necessario para se explicar o espectro.
1.4.2 Mecanismo de Fermi de primeira ordem

O mecanismo de Fermi de primeira ordem [24,25] surge ao se considerar que os campos magnéticos se
propagam formando uma frente, de modo que os raios césmicos sempre a atinjam com cosf; > 0 e saiam

com cosfy > 0. Assim, as distribuicdes de cos 9} e cosf; sao da forma

dN

!/
W 0.8 COS&f (18)
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dN
dcosb;

o cos;(1 — Bcosb;). (1.9)

Com as médias de cos 9} e cos f; substituidas na equacao 1.4, obtém-se

E; = E; {1+§ﬁ+0(ﬂz)} (1.10)

O ganho de energia do processo é de primeira ordem em (3, que o torna mais eficiente que o mecanismo
de aceleragao de Fermi de segunda ordem.
O espectro de poténcia é obtido, naturalmente, a partir dos mecanismos de Fermi (F,, = E,,_1(1+¢)).

Apés n interagoes, a energia da particulas é dada por

E, =FEy(1+¢&)". (1.11)
Portanto, o nimero de interagoes para atingir a energia F,, é
E’Vl,
In (ET))
n=——-:-.
In(1+¢)

Supondo que p é a probabilidade da particula fugir da fonte aceleradora, a probabilidade da particula

(1.12)

sofrer n encontros é dada por

P=(1-p)" (1.13)

e, assim, o nimero de raios césmicos N com energia superior a F é

N(>E)x (1-p)". (1.14)
Substituindo o valor de n encontrado na equagao 1.12 na ltima expressao, obtém-se

E
In( =21
Eq

N(> E) o« (1 — p)m0i+e . (1.15)

Com um pouco de manipulacao algébrica encontra-se que
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N(> E) x (EO> B (1.16)

na qual

“In (ﬁ)

TR (1.17)

")/:

1.4.3 Diagrama de Hillas

E necessério que os sitios de aceleragao sejam vastos e que seus campos magnéticos sejam fortes o
bastante para transmitir uma energia de 102° eV para os raios césmicos. No entanto, a rigidez magnética
de uma particula carregada aumenta com a energia de modo que se torna cada vez mais dificil para os
campos magnéticos a tarefa de evitar o escape das particulas da regiao de aceleracao. A energia fornecida
por aceleracao de um sitio de dimensao L a uma particula de carga ¢ = Ze e velocidade ¢ é maximizada
quando o raio de Larmor r, = E/qBc éigual a L, isto é, Eyq = ¢BcL. No caso de aceleragao por onda de
choque de velocidade V., a energia maxima transmitida a particula é: E,,., = qBV.L. O campo elétrico
induzido B x ‘7; ¢é exprimido dentro do referencial do choque. De acordo com as leis de transformagao
de Lorentz, é esperado que neste referencial sejam observados campos magnéticos induzidos vV.B = ~vc¢B
e que a energia maxima das particulas seja dada por E,,.. = v7qBcL. Conhecendo as caracteristicas de
diferentes fontes astrofisicas, ou seja, suas dimensoes e intensidades dos campos magnéticos gerados, M.
Hillas pode comparar seus desempenhos com o necessario para acelerar nicleos de Fe a 100 EeV por um
lado e prétons de 100 EeV e 1000 EeV por outro. O diagrama de Hillas é apresentado na figura 1.6. No
entanto, deve-se notar que a fuga de particulas da regiao aceleradora nao é o unico fator limitante para
sua aceleragao. Também é necessario considerar as possiveis perdas de energia nas regioes aceleradoras
pelas interagoes com a matéria e com a radiacao antes do escape, e pela emissao de radiacao pela particula.
Em objetos compactos, como os magnetares (ver segao 4.1), um dos objetos de estudo deste trabalho, a
particula deve perder energia por emissao sincrotron, enquanto que nos objetos extensos, o longo tempo

de aceleragao permite mais interagoes da particula com a matéria e a radiagao, tornando significativo este

tipo de perda de energia.
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Figura 1.6: Diagrama de Hillas: sitios astrofisicos capazes de confinar raios césmicos carregados a energias
extremas. Nao sao levadas em conta as perdas de energia.

1.4.4 Modelos além do Modelo Padrao

Virias propostas além do Modelo Padrao da Fisica de Altas Energias tém surgido diante das dificuldades
em se explicar os mecanismos de aceleracao dos raios césmicos de mais altas energias. Modelos Top-Down,
assim conhecidos pelo fato das particulas ja serem criadas com energias super elevadas, passiveis de serem
reduzidas por meio da interacao com a radiagao césmica de fundo, surgem em oposicao aos processos
convencionais de aceleragao, conhecidos como modelos Bottom-Up. O maior problema dos modelos Top-

Down é a grande quantidade de fétons prevista a partir dos decaimentos dessas particulas, que dariam
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origem a cascatas eletromagnéticas, gerando um um fluxo de raios v em torno de GeV superior ao observado
pelo detector EGRET [26]. Além disso, os limites superiores para fragoes de fétons [22] em energias
acima de 10" eV, 2 x 10' eV e 4 x 10'9 eV, determinados pela Colaboracdo Pierre Auger, desfavorecem
completamente estes tipos de modelos. A figura 1.7 apresenta estes limites estimados pela Colaboracao
Auger juntamente com limites obtidos anteriormente por outros experimentos e predicées de Modelo Top-

Down e fracao de fétons GZK.
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Figura 1.7: Limites superiores para fragoes de fétons obtidos no fluxo integral de raios césmicos pela
Colaboragao Pierre Auger (seta preta) e limites experimentais obtidos anteriormente (HP: Haverah Park;
A, A2: AGASA; AY: AGASA-Yakutsk; FD: Limite Hibrido medido por Auger [27]). Também estdo
mostradas as predi¢oes de Modelos Top-Down (SHDM, TD, ZB e SHDM’) e fracao de f6tons GZK. Figura
extraida de [22]

19



1.5 Propagacao

Uma das questoes mais intrigantes da fisica trata da origem da radiagao césmica de energia ultra-alta.
E fundamental entender como os raios cdsmicos se propagam no universo, considerando suas trajetorias e

possiveis perdas de energia, para poder, enfim, investigar sua origem.
1.5.1 Trajetéria dos Raios Césmicos

Com base nos conhecimentos adquiridos em observagoes com os diversos experimentos de raios césmicos
até os dias atuais, os raios césmicos sao constituidos, em maior parte, por prétons e niicleos atomicos.
Assim, a maior parcela da radiacdo césmica é constituida por particulas carregadas, e estas sao defletidas
pelos campos magnéticos que permeiam o universo.

De acordo com a forga de Lorentz, uma particula com carga elétrica ¢ e energia F, ao atravessar uma
regiao de campo magnético B , é defletida com um raio de curvatura R

E

R =~ 1.18
aB)’ (1.18)

onde B é a intensidade co campo magnético na direcao perpedicular ao movimento da particula e c é a

velocidade da luz. Em unidades mais convenientes,

= (1.19)

onde E.y é a energia da particula em eV, g. é a carga elétrica em unidades da carga elétrica do elétron,

B¢ é o campo magnético em Gauss e R, é o raio de curvatura em parsecs.

Campos magnéticos galacticos

Os campos magnéticos galacticos sdo da ordem de 2uG [28]. Assim, para prétons com energia de
10'® eV, o raio de curvatura é aproximadamente 0,5 pc, ou seja, um valor pequeno se comparado ao tamanho
da Via-Léactea. Entretanto a nao homogeneidade do campo faz com que as trajetérias dos raios césmicos
sejam tratadas a partir de um processo difusivo, produzindo uma distribuigao angular aproximadamente

uniforme.
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Reside nas deflexoes causadas pelo campo magnético galdctico umas das possiveis explicacoes para a
mudanca de indice espectral na faixa de energia conhecida como ”joelho”. Os ntcleos, de niimero atémico
mais baixo, sofrem desvios menores por conta do campo magnético, em relagdo aos de nimero atéomico
maior, e por isso, tenderiam a escapar da Via Léctea, tendo como conseqiiéncia uma diminuigao acentuada
no fluxo de raios césmicos.

Para energias mais elevadas (E 2 1019 eV), o raio de curvatura do préton é da ordem da espessura da
Via Léctea (= 300 pc), diminuindo a deflexdo da particula e indicando a possibilidade de correlagdo da

direcao de chegada observada com as fontes.

Campos magnéticos extragalacticos

Os campos magnéticos extragalaticos sdo da ordem de nG [29]. A estrutura do campo magnético
extragalatico nao é conhecida e, dependendo do comprimento de correlacao e da intensidade do campo, a
propagacao das particulas poderd se tornar difusiva ou sujeita apenas a pequenos desvios. Com desvios
suficientemente pequenos, pode-se fazer astronomia com os raios césmicos de energia ultra-alta, dada a
possibilidade de localizagao de suas fontes, exatamente conforme foi feito na correlagao entre as direcoes
de chegadas de raios césmicos ultra energéticos e posicoes de nicleos galacticos ativos, publicada pela
colaboragao Pierre Auger, ja comentada na secao 1.2.

Os estudos de anisotropia dos raios césmicos e de sua composigao sao importantes ferramentas para se
compreender sua origem além de um valioso instrumento de investigagao dos campos magnéticos galacticos

e extragalacticos.

1.5.2 Perdas de Energia

Os raios cosmicos podem perder energia através das interagoes com a matéria ou com as radiagoes que
permeiam o universo, nas mais diversas diversas freqiiéncias, transferindo parte de sua energia ou criando
particulas nesses processos.

A densidade média p estimada da Via Lactea é
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pr2,7x107%g/cm3. (1.20)

Deste modo, a quantidade de matéria que uma particula deve atravessar, ao percorrer uma distancia de
1 pc, é da ordem de 1075 g/cm?, em média. Considerando-se o comprimento de interagao de uma reagio
nuclear, que é aproximadamente 70 g/cm?, é possivel notar que, no meio galdctico, este valor corresponde
a distancia de 7 Mpc. Para se ter um parametro de comparacao, o diametro da Via Lactea é da ordem de
~ 30 kpc! Como no meio intergalactico tal distancia é ainda maior, entre 10% e 10* vezes, torna-se evidente
que as perdas de energia pelas interacdes com a matéria sao praticamente despreziveis.

No caso de perdas de energia pela interacao dos raios césmicos com a radiagao, as radiacoes mais
relevantes correspondem as ondas de radio, microondas e infravermelho.

As radiacoes na regiao de radio e infravermelho sdo proveniente das galdxias e estrelas, enquanto a mais
intensa, conforme mostrado na figura 1.8, estd na regiao de microondas. Acredita-se que esta radiagao,
apresentando um espectro caracteristico de um corpo negro, com temperatura atual de aproximadamente
2,7 K, seja reliquia do Big-Bang. Observacoes recentes dao suporte a esta hipdtese.

A intensidade das radiagoes X e -y é pequena, e portanto, estas radiagoes sao incapazes de provocar
efeitos significativos no espectro. As baixas energias dos fétons na regiao do infravermelho, microondas
e raddio nao os impede de produzir uma mudanca significativa no espectro de raios césmicos. O elevado
numero de fétons nestas regioes do espectro associado ao efeito Doppler e as elevadas energias atingidas
pelos raios césmicos fazem que, apesar da energia dos fétons serem baixas no referencial de uma galéxia,
do ponto de vista de um raio cdsmico, esta energia pode ser grande o suficiente para gerar outra particula
a partir da interacao, fazendo com que o raio césmico perca parte de sua energia.

Para exemplificar, reagdes como a fotoproducao de pions

p+y—p+m° (1.21)

sao cinematicamente permitidas desde que

s= (Pl +pt)? > (M + mgo)? (1.22)
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Figura 1.8: Espectro da radiacao de fundo nas regides de ondas de rddio (R), microondas provenientes
do Big Bang (CMBR, de Cosmic Microwave Background Radiation) e infravermelho (IR, de infrared).
Compilagao feita por R. J. Protheroe e P. A. Johnson [30].

onde PJ' e pf sdo, respectivamente, os quadrimomentos do préton e do f6ton incidente e M, e myo sao as
massas do préton e do n° resultante. A perda de energia do préton incidente pode ser da ordem de 15%,
quando a energia no sistema de centro de massa (CM) é suficiente apenas para formar um pion, ou de
quase 50% para energias mais altas.

Além da fotoproducéao de pions, é possivel a formagao de pares elétron-pésitron. A secao de choque para
a produgao de pares a partir de um préton de altissima energia é quase 20 vezes maior do que a observada
no caso da fotoprodugao dos pions, contudo, no caso da produgao de pares, o préton perde apenas um
milésimo de sua energia. Como a secdo de choque depende do nimero atéomico, as perdas podem ser
significativas para nicleos pesados, apesar de ainda serem bem menores do que no caso da fotoproducao
de pions. Além disso, para ntcleos atoémicos, deve-se considerar perdas de energia por fotodesintegracao
(fragmentagao), que ocorrem quando a energia do f6ton se encontra entre 15 e 25 MeV [31,32] no referencial
do ntcleo atomico.

A figura 1.9 mostra as estimativas do comprimento de atenuacdo dos raios cdsmicos na interacdo com
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a radiacao de fundo. E também apresentado nesta figura o limite pelo redshift, resultante da perda de

energia de qualquer particula provocada pela expansao do universo.
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Figura 1.9: Comprimento de atenuagdo dos raios césmicos com os fétons que permeiam o universo.
Avaliacao realizada por R. J. Protheroe e P. A. Johnson [30] (linhas continuas), incluindo as interagoes de
ntcleos pesados com a radiagao de fundo [31,35,36] (linha tracejada). Figura extraida da referéncia [2]

Léptons produzidos em reagoes de processo Compton ou criagao de pares podem vir a interagir pelo
processo Compton inverso, cedendo energia ao interagir com um féton de baixa energia, criando, assim
raios v que podem novamente, produzir pares. Deste modo, as energias de raios v ou et de altissimas
energias sao rapidamente atenuadas, formando uma espécie de cascata eletromagnética.

Em 1966, logo apds a descoberta da radiagdo césmica de fundo, Greisen [33] e, independentemente,
Zatsepin e K’'uzmin [34], sugeriram a ocorréncia da fotoprodugdo de pions em meio & radiacdo de mi-
croondas. Este processo deve provocar uma diminui¢ao no fluxo dos raios césmicos para energias acima

de Egzx ~ 5 x 10 eV se a distancia percorrida por eles, ao se propagarem até a Terra for superior a
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~ 50 Mpc, conforme mostrado na figura 1.10*. Estes pions produzidos sofrem decaimento, dando origem
a Ve, Uy, fétons e e*. Conforme mencionado anteriormente, os fétons e e* tém suas energias atenuadas
rapidamente, produzindo cascatas eletromagnéticas, enquanto que os neutrinos, devido a sua baixa sec¢ao

de choque, praticamente nao perdem energia, a nao ser pelo efeito da expansao do universo.

1022

Energia em eV

19 ] ] |
10
109 101 10° 103

Distancia em Mpc

Figura 1.10: Célculo do comportamento da energia de um préton em fungéo da distancia percorrida [1,37],
para energias iniciais de 10%%eV, 10%1eV e 10*2eV. Figura extraida da referéncia [2].

Os processos de atenuagao de energia para raios cosmicos mais massivos, como prétons e nucleos
atomicos, ocorrem, com maior relevancia, para energias acima de Fgzi. A atenuacdo de energia para
estes elementos, com energias superiores a Fgzx deve-se basicamente ao processo de criagao de pares e ao
efeito da expansao do universo. Em conseqiiéncia, é esperado um actimulo de raios césmicos com energias

em torno de Fqgzk, além da diminuicao do fluxo para energias superiores a este valor.

4E importante ressaltar que este grafico supée que a fotoproducédo de pions é um processo de perda de energia continua,
que nao é uma hipétese muito boa. O carater estocédstico deste processo conduz a um horizonte GZK maior.
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Recentemente, a Colaboragdo Auger publicou trabalho relatando evidéncia de supressdo do fluxo de
raios césmicos com energia acima de 10 eV [38], confirmando o corte GZK, previsto h4 mais de 40 anos.
A figura 1.11 apresenta o fluxo diferencial medido pela Colaboracao Auger para a faixa de energia do corte

GZK e uma comparagao com o fluxo medido por Hires 1.
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Figura 1.11: Fluxo diferencial em funcao da energia, com incertezas experimentais. Abaixo: Comparacao
entre os fluxo medidos por Auger e Hires I com um espectro de indice espectral igual a 2,69. Figura
extraida de [38].

Terminamos, deste modo, uma breve descrigao das caracteristicas da radiagao césmica, contemplando
suas questoes ainda em aberto e seus modelos de aceleracao e propagacao. Trataremos, no préximo capitulo,

da detecgao destas particulas, focalizando nos métodos empregados pelo Observatério Pierre Auger.
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Capitulo 2

Deteccao de Raios Césmicos e o
Observatorio Pierre Auger

Os raios cosmicos podem ser detectados direta ou indiretamente. As deteccoes diretas, possibilitadas
por meio de instrumentos transportados em baldes, avioes, ou em orbita em torno da Terra, sao entendidas
como aquelas nas quais as primeiras reacgoes da radiacao incidente ocorrem no interior do detector ou muito
proximas deste.

A exigéncia de uma quantidade suficiente de matéria para a deposigao de energia da particula incidente,
é fundamental para a estimativa de sua energia, o que aliada & dificuldade de colocagdao, permanéncia
e operacao de detectores a elevadas altitudes, ou mesmo fora da Terra, restringe o intervalo de energias
possiveis de determinagao. Com isso, a energia maxima para deteccao direta dos raios césmicos é limitada a
~ GeV. Contudo, a qualidade da identificagdo da composicao da radiacdo incidente é sua grande vantagem.

Logo apds a descoberta da radiagdo cdsmica, iniciou-se a desconfianca sobre se, de fato, a radiagao
observada era priméria. Posteriormente, com os estudos de Pierre Auger, percebeu-se, que a radiacao
observada era, na verdade, proveniente da interacdo da particula primdria com a atmosfera, produzindo
uma cascata de particulas conhecida como chuveiro atmosférico extenso (Extensive Air Shower, EAS).

Em um modelo simplificado de um chuveiro atmosférico [39], um féton de energia Ey atravessa uma
quantidade de matéria A, interagindo com esta e gerando um par ete™ com energia dividida em partes
iguais. Ambas as particulas produzidas percorrem, igualmente, uma distancia equivalente a uma quantidade

de matéria A, e entao, interagem, produzindo, cada uma, um féton por emissao Bremsstrahlung, totalizando
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4 particulas com energia Ey/4. Apds percorrerem novamente a distdncia A, cada féton e cada lépton
produzem, por criacao de pares e emissao Bremsstrahlung, outras destas particulas, agora com energia
Ey/8. O processo é repetido sucessivamente até que suas energias nio sejam mais suficientes para a
produgao de novas particulas. Deste modo, o nimero de particulas de um chuveiro cresce inicialmente,
atinge um valor maximo e finalmente decresce.

Hadrons geram véarios outros hadrons nas colisoes, e através do decaimento dos pions produzidos dao
origem & p* e 4. Enquanto os raios 7 produzem a cascata eletromagnética ji mencionada, miions, por
nao sofrerem interacao forte e nao produzirem emissao Bremsstrahlung significativa, devido a sua massa
relativamente grande em comparacao com elétron, percorrem toda a atmosfera com baixa probabilidade
de sofrerem decaimentos.

Assim, distingiiem-se trés componentes nos chuveiros atmosféricos extensos: componentes muodnica e
eletromagnética, observadas a grandes distancias do eixo do chuveiro, e a componente hadronica, concen-
trada principalmente em torno da dire¢ao do primario.

Para chuveiros iniciados por raios césmicos de energias superiores a 10'® eV, o elevado nimero de
particulas que atingem o solo torna possivel o estudo de raios césmicos de modo indireto, a partir da

detecgao destas particulas.

2.1 O Observatorio Pierre Auger

O Observatério de raios césmicos Pierre Auger [?,2,40], cujo sitio sul, figura 2.1, situa-se em Malargiie,
provincia de Mendoza, Argentina, foi concebido com o objetivo de investigar as questoes relacionadas
a origem dos raios césmicos de energia ultra-alta, sua composi¢do e sua propagacao até nosso planeta.
Estas questoes constituem um problema que permanece em aberto desde a observagao dos primeiros raios
c6ésmicos com energia de 1020 eV, em 1960.

O sitio sul do observatério toma dados de maneira estavel desde janeiro de 2004 e encontra-se completo
desde julho de 2008. Sua rede de detectores cobre uma area de ~ 3000 km? e foi projetada com o propésito
de proporcionar uma mudanga na escala de estatistica, em comparagao com experimentos anteriores, fator

limitante no estudo de raios césmicos nesta regido de energia. Constituem-se em objetivos adicionais: a
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Figura 2.1: Regiao na Argentina coberta pelo array dos detectores do Observatério Pierre Auger. Os
pontos azuis representam as posigoes ocupadas pelos tanques Cherenkov. As linhas violeta indicam os
angulos de observagao da cada telescépio de fluorescéncia

melhoria da qualidade dos dados, devido & configuracdo hibrida do detector, com o ineditismo do uso de
detectores de superficie e fluorescéncia juntos além da construgao de dois sitios, um em cada hemisfério,
permitindo a cobertura total do céu. O sitio norte, sera localizado no Colorado, Estados Unidos e se

encontra em fase de projeto.

2.1.1 Detectores de Superficie

O sitio sul do Observatorio Pierre Auger apresenta 1600 detectores, distantes 1,5 km entre si, dis-
tribuidos segundo uma grade triangular. Estes detectores sdao tanques cilindricos, com 10 m? de 4rea e
1,2 m de altura, contendo ~ 12000 litros de d4gua demineralizada com alto grau de pureza, além de trés
fotomultiplicadoras dispostas em sua parte superior. A figura 2.2 apresenta um esquema de um tanque de
detecgao de superficie com seus constituintes.

Quando uma particula carregada se propaga em um meio com velocidade acima da velocidade da luz no
meio em questdo, emite radiagao na faixa do visivel. Esta luz é, entdo, detectada pelas fotomultiplicadoras.
Cada tanque possui uma unidade eletronica para processamento local dos sinais gerados pelas fotomulti-
plicadoras, que posteriormente, em caso de um evento de interesse, manda os dados para uma central via

rddio. Cada tanque é uma unidade auténoma, que produz sua prépria energia com painéis solares. Quando
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Figura 2.2: Tanque de detecao de superficie e seus constituintes.

varios tanques disparam simultaneamente, indicando a passagem de um chuveiro atmosférico extenso, a
central do laboratério recebe um sinal para armazenamento dos dados de cada tanque. Posteriormente, em
analise off-line, as medidas da diferenca de tempo de disparo dos tanques fornece a geometria do chuveiro,
indicando de qual diregao do céu veio o evento, enquanto a intensidade dos sinais, analisada no conjunto

de tanques disparados, fornece a energia da particula primaria.
2.1.2 Detectores de Fluorescéncia

Os telescopios de fluorescéncia [40] sdo constituidos por espelhos esféricos, contando com um conjunto
de fomultiplicadoras sobre a superficie focal. Estes detectores foram construidos para detectar a luz que
é gerada na atmosfera no rastro do chuveiro atmosférico extenso, pela de-excitagao das moléculas de
nitrogénio!, apds colidirem com as particulas do chuveiro. Os telescépios, dessa forma, podem medir o
desenvolvimento do chuveiro atmosférico ao longo da atmosfera, e podem fornecer a energia da particula
primdria através da conversao em energia correspondente ao total de fotons coletados. O uso de varios
telescopios operando em coincidéncia, também permite uma reconstrugao estereoscopica da geometria do
chuveiro, indicando a direcao de origem do priméario. O Observatoério conta com 24 telescépios distribuidos

em 4 estagoes com 6 telescopios cada, que cobrem 30° em elevacgao e 30° em azimute. Assim cada estacao

L As moléculas sofrem de-excitagdo tanto por colisdes com outras moléculas como por emissdo de fétons (que compdem a
luz de fluorescéncia)
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“observa”uma regiao de 180° em azimute e 30° em elevacao, apontados para a regiao completa coberta
pelos detectores de superficie. A figura 2.3 mostra a representagdo de uma estagdo com seus 6 telescépios,

enquanto que a figura 2.4 representa um telescépio de fluorescéncia com seus constituintes.

Figura 2.3: Representagao de uma estagao com seus 6 telescopios de fluorescéncia.
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Figura 2.4: Representacao de um telescépio de fluorescéncia com seus constituintes.

Esse modo de operagao conjunta é denominado método de detecgao hibrido e é um fator diferencial do
Observatdrio Pierre Auger em relagao a outros experimentos, uma vez que € possivel combinar as vantagens
das duas técnicas e reduzir os erros sistematicos inerentes aos modos de operagao quanto utilizado em

separado.
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Figura 2.5: Esquema da passagem de um chuveiro de raios césmicos e o método de detecgao hibrio do

Observatério Pierre Auger.



Capitulo 3

Mapas Celestes

A representacdo da esfera celeste segmentada em pixels' é importante ferramenta no estudo de
anisotropias de larga e pequena escala. A filtragem de um mapa?, com a finalidade de amplificar a
razdo sinal/ruido, e sua anélise estatistica, através da construgdo de mapas de probabilidade e mapas de

significancia, desempenham papel crucial para o estudo de anisotropias.

3.1 Mapas de Eventos

O mapa de eventos é também conhecido como mapa de densidade e possui em cada um de seus pixels
o numero de raios césmicos detectados para cada direcao do céu. A figura 3.1 apresenta mapas de eventos
obtidos através de simulagao com 100.000 eventos, considerando um detector perfeito, que observa eventos
uniformemente, com eficiéncia total, em todas as dire¢oes da esfera celeste (exposi¢do total) e um com

exposicdo parcial® similar ao Observatério Pierre Auger.

3.2 Mapas de Cobertura

O mapa de cobertura é um elemento indispensavel ao estudo de anisotropias da radiacdo césmica, uma
vez que cada um de seus pixels possui o nimero médio esperado de raios césmicos, segundo uma distribui¢ao

isotrépica de eventos, convoluida com a aceitacdo do detector. Assim, o mapa de cobertura depende da

INeste trabalho, esta representacio das diregdes na esfera celeste segmentada em pixels serd chamada de mapa celeste.

2No contexto de tratamento de imagens, a expressio “filtragem” refere-se & convolucio entre a imagem e uma funcio que
leve em conta a resolugdo da imagem. Este processo de filtragem também é chamado de suavizagao.

3Doravante, quando nos referirmos & exposigio parcial, estamos nos referindo & exposicio do Observatério Pierre Auger.

33



[ simulated Isotropic Map (I,b)=(0,0), full sky | | Simulated Events Map (1,b) = (0,0), full sky |

Figura 3.1: Mapas de eventos em coordenadas galdcticas, obtidos com simulacoes isotrépicas de 100.000
eventos detectados para o caso ideal de um detector esférico perfeito (& esquerda) e um detector similar ao
Observatério Pierre Auger (& direita).

localizagao geografica do sitio do detector e das caracteristicas deste. As caracteristicas do chuveiro gerado
por um raio césmico priméario dependem das condigbes metereoldgicas do sitio de observagao, da sua
natureza, energia e angulo de incidéncia. Assim, mesmo que as condigoes geométricas do detector sejam
simuladas perfeitamente, as condigoes meteorolégicas tornam necessério a obtengao do mapa de cobertura
a partir dos eventos registrados pelo detector, sendo muito importante que uma eventual anisotropia
presente no conjunto de dados seja diluida completamente no mapa de cobertura. Os métodos de obtencao
de mapas de cobertura empregados dentro da Colaboracdo Pierre Auger sdo baseados na distribui¢do em
angulo zenital dos eventos detectados. Isto se deve ao fato de que a distribuigdo em 6 dos eventos é
muito pouco afetada por uma possivel anisotropia presente no conjunto de dados. A figura 3.2 mostra
as distribui¢oes em angulo zenital para situacoes de distribuigoes isotrépica e dipolar (na diregao o = 0,
0 = —45°) com a aceitagao do sitio sul do Observatério Pierre Auger.

Contrariamente a isto, a distribuicao em angulo azimutal é extremamente afetada por uma anisotropia.
A figura 3.3 ilustra as diferencas entre as distribuigoes em angulos azimutal para situagoes de distribuiges

isotrépica e dipolar (na diregdo o = 0, § = —45°) com exposigao parcial.
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Figura 3.2: Distribuigdes em angulo zenital para eventos simulados isotropicamente (esquerda) e com 70%

de dipolo em (o =0, 6 = —45°) (direita) segundo a aceitagdo do Observatério Pierre Auger.
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Figura 3.3: Distribuigoes em angulo azimutal para eventos simulados isotropicamente (esquerda) e com
70% de dipolo em (o = 0, 6§ = —45°) (direita) segundo a aceitagdo do Observatério Pierre Auger.

3.2.1 Método de Embaralhamento

O método de embaralhamento* tem como objetivo produzir falsos conjuntos de dados isotrépicos
convoluidos com a aceitacao do detector. Para isso, baseia-se no embaralhamento dos tempos de chegada
dos eventos observados pelo detector de superficie dentro de intervalos de angulo zenital #, para uma
faixa de energia desejada. A preservagao da distribuigdo em angulo zenital e o embaralhamente de suas

coordenadas temporais leva a uma isotropizacao do conjunto de dados obtido. Com isso, produz-se uma

40 método de embaralhamento também é conhecido por suas denominagées na lingua inglesa “shuffling’e “scrambling”.
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grande quantidade de falsos conjuntos isotrépicos de dados, que carregam consigo informacgoes do detector,
tais como exposicao, temperatura, pressao, etc. Toma-se a média destes e obtém-se, portanto, o niimero
médio esperado de eventos segundo distribuicao isotrépica convoluida com a aceitacao do detector. Além
disso, é preferivel gerar a distribuicao em angulo azimutal uniformemente a embaralhar esta varidvel, visto
que sua distribuicao é sensivel a anisotropias presentes nos dados. As varidveis de tempo embaralhadas
em geral sao o Dia Juliano (JD®), e o Tempo Universal Cooordenado (UTC®), relacionadas a variacoes

sazonais e diurnas, respectivamente.
3.2.2 Método Semi-Analitico

Este método, proposto por [41], é obtido a partir do ajuste da distribuigdo em &ngulo zenital dos
eventos detectados e da aplicagao de integrais numéricas para incluir consideragoes acerca de variagoes da
aceitagao com tempo, temperatura, pressao, etc. A aceitagao é a probabilidade de se detectar no instante
t um raio césmico proveniente de um angulo sélido dQ2 = senfdfd¢ centrado na direcao (0, ¢). O mapa de

cobertura é obtido somando-se a aceitagao sobre todos os periodos de tempo, ou seja,

C(a,0) = /ttm‘” alf(a,d,t), d(a, o, t), t]dt. (3.1)

min
O detector de superficie do Observatério Pierre Auger foi construido de tal maneira a obter uma
aceitagao independente do azimute, levando em conta a simetria de revolucao devido a rotacao da Terra.
Utilizando-se o critério de selecio T57, isto é verdade mesmo para o caso de anélise de dados detectados
com o sitio do observatorio ainda incompleto. Além disso, o sitio encontra-se completo desde julho de 2008
e, desta forma, para os dados detectados desde entao a energias mais elevadas, onde os efeitos instrumentais
e atmosféricos sao despreziveis, a aceitacdo depende somente do angulo zenital 8 e a cobertura depende

somente da declinagao §, podendo ser escrita como

24h
C(8) = /0 alf(a, 8, 1)]dt, (3.2)

5Dia juliano, JD (acrénimo de Julian Day), é um método de contar dias e fragdes de dia sequencialmente, comegando em
uma data de referéncia, correspondente ao meio-dia de 1° de janeiro de 4713 antes de Cristo, pelo calendario Gregoriano.

SUTC (acrénimo de Universal Time Coordinated) é o fuso horério de referéncia a partir do qual se calculam todas as
outras zonas horarias do mundo.

70 critério de selegido T5 é definido e explicado na secéo 4.1.2.
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na qual a soma ¢ feita para um dia solar, que corresponde a uma volta da Terra sobre si prépria.
3.2.3 Influéncia de anisotropias em mapas de cobertura

Conforme foi dito anteriormente, o mapa de cobertura nao deve conter anisotropias presentes no
conjunto de dados. Um mapa de cobertura que contenha anisotropias reduz a eficiéncia de detecgao de
anisotropias. Neste trabalho de doutorado, realizamos um estudo dos viéses introduzidos por anisotropias
em mapas de cobertura para os métodos de embaralhamento e semi-analitico. Este estudo é baseado no
trabalho apresentado em [41] com a introdugao de filtragens nos mapas e consideragoes sobre o intervalo
de energia do conjunto de dados. Para tal, simulou-se conjuntos de 100.000 eventos, segundo 2 tipos
de distribuicoes: (a) isotrépica e (b) dipolares® . Com o objetivo de levar em conta a dependéncia da
aceitagao com a energia, simulou-se distribui¢oes de eventos com aceitacoes referentes a 2 faixas de energia:

E< 2 EeV e E> 5 EeV. As figuras 3.4 e 3.5 mostram a diferenca entre as aceitagbes em angulo zenital e

declinagao para E< 2 EeV e E> 5 EeV.
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Figura 3.4: Distribui¢bes em dngulo zenital para eventos detectados com E > 5 EeV (esquerda) e F < 2
EeV (direita).

A principal diferenga na aceitagdo para as diferentes faixas de energia ocorre para eventos inclinados,
com angulos proximos de 60°. Estes eventos tém uma quantidade considerdvel de atmosfera a atravessar

e, por isso, somente aqueles com energias mais elevadas conseguem ser detectados. E interessante observar

8Uma distribuigio dipolar de amplitude « é tal que intensidade da anisotropia varia de um fator (14+«) em uma diregio
a um fator (1-a) na dire¢do oposta do céu.

9Foram simuladas anisotropias dipolares com amplitudes Amp = 5% e Amp = 20% nas seguintes dire¢des: (a = 02,6 = 0°),
(. =0°,0 = —45°) e (a = 0°,6 = —90°).
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Figura 3.5: Distribui¢ées em declinagao para eventos detectados com E > 5 EeV (esquerda) e E < 2 EeV
(direita).

que a selecdo de eventos com 6 < 60°1° faz com que a cobertura seja limitada para § < 25° e que, devido &
localizagao geografica do sitio, o pdlo sul fica constantemente acima do seu horizonte, explicando o excesso
de eventos nesta diregio e o acentuado crescimento da aceitacdo na faixa de declinagéo entre —90° e —85°.
Os mapas de coberturas correpondentes para eventos selecionados com E > 5 EeV e E < 2 EeV sao

mostrados na figura 3.6.

| (RA, Decim(a,), bl sty I Mg [RA, Dec(3, 8], full sy I
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Figura 3.6: Mapas de cobertura, em coodernadas equatoriais, correspondentes a eventos selecionados com
E > 5 EeV (esquerda) e E < 2 EeV (direita).

O mapa do viés M., € calculado segundo a expressao

10A rejeicao de eventos com 6 > 60° deve-se ao fato de que a incerteza na reconstrucdo da dire¢do do raio césmico primério
é pior nesta faixa de angulo zenital.
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Mverd - Mcob
jv{vies = Ty
A4ferd (3 3)

na qual Myerq € a média de 1000 simulagoes de eventos isotrépicos convoluidos com a aceitagao correspon-
dente a cada faixa de energia e M., é o mapa de cobertura produzido, seja por embaralhamento ou pelo
método Semi-Analitico.

Para levar em conta a resolucio angular finita do observatério, o ~ 1,5° para eventos com E > 10'® eV
coletados pelo detector de superficie, utilizou-se mapas com pixels de resolugao oy, = 0,49°'! convoluidos
com filtro Gaussiano de parametro ogquss = 1,5°. Os filtros Gaussianos e demais filtros serao estudados
na secao 3.3.

O resultado encontrado para esta andalise é que ambos os métodos de producao de mapas de cobertura
introduzem pequenos viéses < 2%, com o método Semi-Analitico apresentando viéses um pouco menores
do que o método de embaralhamento. Além disso, conclui-se que os viéses sdo maiores para declinagoes
positivas, devido ao menor nimero de eventos vindos desta regiao, o que aumenta as flutuacoes estatisticas.
Mais informagoes acerca deste estudo comparativo entre os métodos de producao de mapa de cobertura
encontram-se no apéndice A. Por esta razao, as analises ao longo desta tese serao realizadas utilizando

mapas de cobertura produzidos pelo método semi-analitico.

3.3 Filtragem de Mapas

A resolugao angular finita do detector faz com que seja 1til a aplicagao de processos de filtragem em
mapas de eventos e mapas de cobertura em virtude da nossa incapacidade de determinar com exatidao
a diregdo de chegada de um raio césmico detectado. Além disso, a filtragem do mapa otimiza a razao
sinal-ruido, sendo esta maximizada quando o filtro leva em conta a funcao de resposta do detector.

O processo de filtragem consiste na convolugao do filtro com o mapa a ser filtrado, sendo esta convolugao

dada por

Ms(ng) = K M (7)w(ng, 7)dQ (3.4)

esfera

HEsta resolucao foi utilizada porque atende simultaneamente ao algoritmo de segmentacio em pixels utilizado e ao critério
de Nyquist, segundo o qual o tamanho do pixel deve ser menor do que metade da escala que se quer observar (o = 1,5°).
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com

K = / w(iy, 71)d9, (3.5)
esfera

na qual M(7)) é o nimero de raios césmicos na diregdo 7 e w é uma funcao filtro que atribui um peso
relativo a cada diregdo 7 situada a uma distancia angular « da direcdo 7y onde é feita a filtragem, de tal
modo que seu valor seja grande para pequenas distancias angulares a e pequeno para grandes distancias
angulares. Os filtros mais utilizados em astronomia e astrofisica sao o filtro Gaussiano exp(—a?/(202)) e
o filtro Binario'2, H(o — |a|), onde H é a fungdo degrau.

Na forma discreta, devido a segmentacao em pixels, a densidade dos raios césmicos sobre o pixel de
indice k, correspondente a direcdo 7y, é dada por

> M(w(ng, ) 52, M(i)w(ai)

Mob) = =) (e (3:6)

onde M (i) é a densidade de raios cdsmicos associada ao pixel de indice ¢ correspondente & direcdo 7;.

3.3.1 Comparacao entre os filtros Gaussiano e Binario

Um estudo comparativo entre os filtros gaussiano e bindrio [42], baseado em célculos analiticos, mostra
que o primeiro filtro é mais eficiente na amplificacio da razdo sinal-ruido que o tltimo!'?. Além disso, a
amplificagao é maximizada quando a resolugao do filtro gaussiano é igual a resolucao da fonte. Para um
filtro gaussiano com pardmetro o diferente do parametro de resolucdo da fonte oy e chamando a razao

entre estes parametros de o = o5 /0, obtém-se

« o 2 1
Gauss — <a2 4 1> RGauss (37)

na qual R%,,., ¢ a amplificagdo da razao sinal-ruido para um parametro de resolu¢do o = os/a, o que
mostra que R, - < Ri....- Além disso, para filtros bindrio, W, (2) = H(# — o), onde § é a distancia

em unidades de o até a qual é extendida a regiao de integracao, tem-se que

120 filtro binério também é conhecido por sua denominagio na lingua inglesa “Top-Hat ” (chapéu reto) devido a sua forma.
13Mais detalhes sobre os filtros gaussiano e bindrio encontram-se no apéndice B
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B

sendo B = 1,585 o valor que maximiza Rg, ou seja, Rg = 0,9 X Rgquss. Isto mostra que o filtro bindrio é

1 e—8%/2
fﬁww—2<e>Ramm (3.8)

sempre menos eficiente do que o filtro gaussiano na amplificacao da razao sinal-ruido.

3.4 Mapas de Probabilidades e de Significancias

Uma vez produzidos os mapas de eventos M,,: e de cobertura M., determina-se o excesso/déficit
de raios cédsmicos de uma determinada direcao, construindo o mapa da diferenca My;¢, isto é, Mgy =

Myt — Meop. A figura 3.7 é uma representagao esquematica deste processo.

Eventos Cobertura Diferengas

N

Figura 3.7: Representagao esquematica da construcao do mapa da diferenca.

Entretanto é preciso determinar a probabilidade de que tal excesso/déficit seja obtido a partir de
flutuagoes estatisticas de uma distribuicao isotrépica, conforme serd estudado agora.

Sabe-se que se um evento é produzido de maneira aleatéria a uma dada taxa, e se a probabilidade
de ocorréncia de outro evento é independente deste, a probabilidade de encontrar r eventos quando sao

esperados p é dada pela lei de Poisson:

Plrip) = e = P(u), (3.9)

onde p é o nimero médio de eventos esperados e r é nimero de eventos detectados, sendo importante
lembrar que a variancia da distribuicao de Poisson é igual a sua média pu.
O namero de raios césmicos em cada pixel segue uma lei de Poisson de varidvel r = M} e parametro

= My, onde My e My sao, respectivamente, a densidade de raios césmicos detectados e esperados,
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extraidos do pixel de indice k dos mapas de evento e de cobertura, respectivamente. Deste modo, o mapa
de probabilidades possuem em cada pixel a probabilidade de que um céu isotrépico forneca, para o pixel

de indice k, um numero de raios césmicos superior ao observado, sendo esta probabilidade dada por

Piln > rip] =y P(n; ). (3.10)

n>r

Outra alternativa para a andlise estatistica dos mapas é utilizar a significancia da varidvel aleatéria
r para determinar a que ponto um determinado resultado se afasta do esperado devido a flutuagoes es-

tatisticas.Um bom estimador para a significancia é dado por

S(ky = T=7) (3.11)

com a distribuicao de S possuindo média (S) igual a 0 e variancia o2(S) igual a 1.
Com o propédsito de usar um estimador para a significincia que nao introduza viés, optou-se, neste
trabalho, pela utilizagdo da estatistica de Li e Ma [43], utilizada com muito sucesso em astronomia de raios

5.
3.4.1 Estatistica de Li e Ma

No contexto da astronomia -y, um detector de fétons aponta para a direcao de um objeto candidato a
fonte, durante um certo intervalo de tempo t,, e conta N,, fétons. Em seguida, o telescopio efetua uma
medida de fétons, em uma regido supostamente desprovida de fonte, durante um intervalo de tempo ¢of5 €

conta Ny¢r fétons. O nimero de fétons do fundo que participaram da medida N,, pode ser estimado por

Np = aN,y, (3.12)

com a = ton/tors. O sinal observado, isto é, o nimero de fétons provenientes da fonte, é

Ns = N,y — Ng = Nop — aN,;. (3.13)

Supondo que todos os fétons observados sejam provenientes do fundo, N,, € Nyfs seguem uma lei de

(NB)

Poisson de parametros (Np) e -~

, € a variancia de Ng é escrita como
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0'2(Ns) = 0'2(N(m) + 06202(Noff) = (]. + Oé)<Nb> (314)

Sob estas hipéteses, o estimador de NB, dado pela equagao 3.12, é

S Non+Noff a
Np) = ——t,, = Non + Nosr). 3.15
(V) = ST = £ (N + Nogy) (3.15)
A significancia de Ng é entao
Non_ No Non_ No
S = C il _ & o) (3.16)

VU +a)Ns)  VaNon + Nogyp)|

No caso em que o nimero de fétons néo é tao pequeno (N, 2 10 e N,ss 2 10), Ng segue aproximadamente
uma lei normal.

Outro método proposto pelos autores para estimar a significincia do sinal consiste em testar a hipétese
“nula”: todos os fétons sdo provenientes do fundo, isto é, (Ng) = 0. Se esta hipGtese é correta e N, e

Nor ¢ nao sao tao pequenos, entao v/ —2In A pode ser tomado como a significAncia estatistica do sinal, com

Pr (Nmu Noff|<NS> = 0> <NB>C)
A= . » (3.17)
Pr (Non, Nogg|(N2), (V) )
onde Pr(X|0) é a probabilidade de observar X dado ©. No caso geral, (Ng) e (Np) podem ser calculados

utilizando as equacgoes 3.12 e 3.13. Se a hipdtese nula é verdadeira, o estimador condicional de méxima

verossimilhanca é calculado usando a equagao 3.15. Deste modo obtém-se

— ].+Oé Non Noff 1/2
S = \/i{N(m In { - (Non +Noff>:| + N,ssln {(1 +a) (Nm +Noff>:|} (3.18)

As razoes estatisticas e os cdlculos sdo desenvolvidos no artigo original [43]. A distribuicao de sig-
nificancias calculadas desta maneira seguem bem uma lei normal e conclui-se, utilizando métodos de Monte
Carlo, que esta técnica de andlise produz os resultados mais satisfatérios.

A equacao 3.18 deve ser adaptada para o estudo de raios césmicos de altas energias. Diferentemente
de um telescopio de raios 7y, o detector de superficie do Observatério Pierre Auger opera continuamente

e todo dia cobre a mesma regiao do céu. Por conseqiiéncia, todos os eventos Ny, que sao utilizados para

43



construir o mapa de eventos sao considerados como provenientes do fundo dos raios cédsmicos: Nors = Niot.
Ny, € 0 nimero de raios césmicos My, localizados dentro do pixel de indice k do qual se deseja calcular
a significancia estatistica. A varidvel o é, entao, a razdo entre o nimero de eventos esperados My no

mesmo pixel de indice £ do mapa de cobertura e N,¢¢, ou seja,

M
a=—1LF (3.19)
Nogs
Além disso, o processo de filtragem dos mapas, com a finalidade de amplificar a razao sinal/ruido, torna
necessaria a introdugdo de um fator de correcdo para o calculo da significancia, conforme serd abordado

na préxima secao.
3.4.2 Influéncia da filtragem em Mapas de Probabilidades e de Significancias

No mapa filtrado, a contagem em cada pixel nao mais segue uma lei de Poisson, visto que o valor
para cada pixel é uma média ponderada sobre as varidveis M (k) do mapa de eventos. Com isso, tanto o
mapa de probabilidades quanto o mapa de significancias sao afetados, pois Plr > M,(k); Ms(k)] # Plr >
M (k); My (k)] e a significancia S nao segue mais uma lei Normal N(0, 1), exceto para o filtro bindrio, cuja
contagem limita-se a pesar os eventos com 0 ou 1, caso o evento esteja dentro da resolugao angular do filtro
ou nao. Isto torna necessario a aplicagdo de um fator de correcao para a significancia estatistica de cada
pixel. A figura 3.8 ilustra a importancia deste fator de corregao, apresentando distribuicoes da significancia
S calculadas sobre um mapa convoluido com filtro gaussiano, com e sem o fator de corregao.

O fator de correcdo leva em conta que a contagem em cada pixel'* X é a soma dos pesos individuais
de cada evento. Para N eventos tem-se que X = Ef\il w;, com média, peso quadratico médio e variancia

dados por

X = (w;)=N{w) (3.20)

N N N
(X2) =D (i) + D) (wi)(wy) = N(w?) + N*(w)? (3.21)
i=1 i=1 j=1

14\Mais detalhes acerca da contagem em cada pixel no mapa filtrado estdo contidos no apéndice C
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Figura 3.8: Distribuicao de significancias para um mapa gerado segundo uma distribuigao isotrépica con-
voluido com filtro gaussiano de parametro o = 2°. A auséncia de correcao devido ao filtro faz com que
a distribuicao a esquerda nao siga uma lei normal, diferentemente da figura a direita, na qual o fator de
correcao é aplicado.

o?(X) = (X?) — (X)? = N(w?). (3.22)

Os momentos estatisticos apresentados tornam evidente a necessidade do fator de corregao, pois (X) #
0%(X), diferentemente do que seria esperado se a distribuicio de X seguisse uma lei cldssica poissoniana.
Utilizando o estimador da significancia S dado por 3.11, a média e a variancia da significancia S sao dadas

por

X —({X)

9y — (2
8 ==

) =0 (3.23)

2y e (X = (X)) (X)) (w?)
() =) = = T = (3.24)

Deste modo, a distribuigao da significincia S pode ser modelada por uma lei normal N (0, <<“1’U2>> ), sendo,

portanto, necessirio multiplicar o valor da significincia obtida para cada pixel por / ((1:)1)2)> para que a

distribuicdo da significancia S siga uma lei Normal N (0, 1).
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Agora que as técnicas de andlise foram apresentadas e estudadas de mapas celestes, estamos aptos para

aplicé-las ao estudo de anisotropias de pequena e larga escalas, temas dos préximos capitulos.
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Capitulo 4

Anisotropias de pequena escala

Anisotropias de pequena escala sdo aquelas relacionadas a detecgao de fontes pontuais. Neste capitulo
analisaremos a possibilidade de emissao de raios césmicos de energia ultra-alta correlacionados com de-
tecgoes de radiacao gama em intervalos de energias mais baixas em dois casos: o surto gigante, detectado
em dezembro de 2004, associado ao SGR 1806-20 e excessos significativos reportados pela colaboracao
JANZOS em direcoes da esfera celeste sem correlagdo com fontes conhecidas. Ambas andlises sao rea-
lizadas utilizando a significincia estatistica de Li e Ma. Por fim, investigamos a utilizacao de filtros de
wavelets como ferramentas para deteccao de fontes pontuais, comparando-os com filtros padroes utilizados
em analise de imagens da radiacao césmica e aplicamos esta ferramenta ao caso do surto gigante do SGR

1806-20.

4.1 Procura de UHECR'’s vindos do SGR 1806-20 em dados do
Observatorio Pierre Auger

SGR’s! sao um tipo extremo de pulsares de raios-X que esporadicamente emitem pequenas erupcoes de
raios vy de baixa energia com picos durando cerca de 0,1 s [44]. Sdo distinguidos de GRB’s? e AXP’s?® [45]
apesar de apresentarem algumas similaridades. Em suas erupcoes, a emissao dos picos ocorre repetidamente
com perfodos da ordem de 5-10 s e com luminosidade ~ 103¢ erg/s. Estes objetos sdo associados a

magnetares, estrelas de néutrons muito densas com campos magnéticos ~ 10*° G.

L Acrénimo do inglés Soft Gamma-Ray Repeaters.
2 Acrénimo do inglés Gamma-Ray Burst.
3 Acrénimo do inglés Anomalous X-ray Pulsars.
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Somente 5 SGR’s foram identificados desde sua primeira observagao, em janeiro de 1979, quando uma
erupcao de raios gama de baixa energia, proveniente do SGR 1806-20, durando cerca de 0,25 s, foi detectada
pelo programa espacial Venera. Erupgoes de SGR’s sao menos frequentes que emissoes em GRB’s. Além
disso, GRB’s apresentam um transiente inico. Entretanto, nao é excluida a possibilidade de que alguns
pequenos GRB’s sejam SGR’s extragalacticos e, de modo inverso, que intensas explosdes de SGR’s sejam
GRB’s galacticos.

Em anos recentes, surtos gigantes, conhecidos como giant flares, foram observados em 3 SGR’s: SGR
0526-66 em maio de 1979, SGR 1900+14 em agosto de 1998 e SGR 1806-20 em 27 de dezembro de 2004.
Estes surtos sdo distinguidos das erupcdes comuns de SGR’s devido a suas energias extremas (~ 10 erg/s)
emitidas durante o primeiro segundo, seguidas de emissoes que duram varios minutos e mostram pulsacoes
associadas com a estrela de néutrons. Suas coordenadas equatoriais e distancias até a Terra sao dadas na
tabela 4.1.

Tabela 4.1: Distancias até a Terra e coordenadas equatoriais dos 3 surtos gigantes associados a SGR’s
conhecidos até o momento.

Fonte Ascensao Reta | Declinacao | Distancia (kpc)
SGR 0526-66 | 05" 26™ 0,89° | —66° 04" 36,3" 50,0
SGR 1900414 | 19" 07™ 14,245 | +09° 19’ 20, 1" 14,5
SGR 1806-20 | 18" 08™ 39,32% | —20° 24’ 39,5" 15,1

4.1.1 O surto gigante vindo do SGR 1806-20 e a possibilidade de detecgao de
UHECR’s deste evento

Em 27 de dezembro de 2004, um surto gigante associado ao SGR 1806-20 foi observado por varios

detectores [46-49]. Este foi o evento césmico transiente de maior brilho ja detectado, com energia isotrépica

1 _
, onde di5 =

equivalente E,, ~ 10%6-4742_ erg e luminosidade nos primeiros 125 ms L, ~ 10Y7d3; erg s~
d/15 kpc e d é a distancia do SGR 1806-20 em relacao & Terra [54].

No modelo de magnetar, o surto gigante surge da expansao de um plasma com presenga de poucos
bérions no estdgio inicial [50]. A evolugdo deste plasma, conhecido como fireball, pode ser entendida

por uma simples analogia com o universo inicial. Considere primeiro um plasma de pura radiacao. Se a

temperatura inicial é alta o suficiente, pares de elétrons e pésitrons irdo se formar. A radiagdo nao consegue
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escapar por causa da opacidade devida aos pares. Como consequéncia, este plasma de radiacao de pares
expande relativisticamente. O fator de Lorentz « aumenta em proporgao ao raio R e a temperatura no
referencial co-mével decresce com T' o R~ [51]. Os fétons desacoplam do plasma quando a temperatura
descresce abaixo de ~ 20 keV [52]. Neste estdgio o fator de Lorentz se torna ~ 10 e o raio ~ 10R, onde
Ry ~ 10 km ¢é a dimensao tipica de um magnetar. O espetro predito deste modelo de pura radiacao de
pares é similar ao espectro de corpo negro com temperatura 7' ~ 200 keV [46].

Até o momento, dados experimentais nao sao robustos o suficiente para confirmar este modelo ou
qualquer outro especifico, uma vez que diferentes grupos de pesquisa apresentaram discrepancias nas formas
e indices espectrais resultantes de suas analises. Assim, as principais questOes controversas acerca do
mecanismo astrofisico do surto de um SGR estao relacionadas & presenga de material baridnico no estagio
inicial, possivelmente relativistico, e a existéncia de estrutura jato-colimada.

Adotando o modelo de jato Y05 [53], choques podem acelerar prétons nao térmicos. A energia méxima
das particulas aceleradas E,,q, é restringida por duas condigbes: (a) o raio de Larmor r;, = E/eBc deve
ser menor que a dimensao da regido de emissao ~ R/v; (b) o tempo de resfriamento por emissao sincrotron
dos prétons deve ser maior que a escala de tempo dindmica Tgy, = R/cy, uma vez que prétons de alta
energia resfriados antes de escapar da regiao de confinamento sao incapazes de se tornarem raios csmicos.
Da condicao (a) obtém-se a energia méxima a partir do raio de Larmor Ef, 4, € da condicdo (b) obtém-se
a energia maxima a partir da perda de energia por emissao sincrotron Egypn maz- A energia maxima dos
raios cédsmicos é determinada pelo minimo entre estas duas quantidades, isto é, min{Er, ymaz, Esyn,maz |-

Enquanto Asano e demais autores [54] focam a andlise na possibilidade de detecgao de UHECR's, Ioka
e demais [55] trabalham em cima da possibilidade de detecgdo de neutrinos na Terra, levando em conta
o processo de fotoprodugao de pions. A condigao para criar pions ¢ Ecgr X €, > 0.2 GeV?, onde Ecp e
€ sa0 as energias do nicleon e do féton interagentes, respectivamente [54,56,57]. Entretanto, o espectro
em baixa energia dos fétons no surto, necessario para estimar a taxa de perda de energia para a reagao de
fotoprudugao de pions é desconhecido.

Em virtude do que foi discutido, existe a possibilidade de que UHECR’s de energia acima de 10'° eV
tenham sido produzidos no surto gigante do SGR 1806-20. A detecgdo de UHECR’s e neutrinos seria um

indicador da presenga de matéria baridnica relativistica no estdgio inicial do surto gigante. Por outro lado,
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a detecgao tnica de neutrinos indicaria a presencga de barions nao relativisticos no estagio inicial, enquanto
que a nao detecgdo de UHECRs e neutrinos favoreceria o modelo de pura radiagao de pares, com material
barionico desprezivel.

Entretanto, enquanto neutrinos herdam a direcionalidade da fonte, prétons e nicleos podem ser forte-
mente defletidos pelo campo magnético galactico. A localizagdo do SGR 1806-20 é cerca de 10° do centro
galactico e nesta regiao o campo magnético possui grandes incertezas. Se os campos magnéticos galacticos
sao bem representados por campos regulares ao longo dos bragos da galdxia, o tempo de atraso pode ser
da ordem ~ 10 anos, mesmo para prétons de 1020 eV [58]. Campos magnéticos turbulentos, cujas escalas
sao ~ 10 — 100 pc [28] podem diminuir esta estimativa. No caso mais pessimista, o tempo de atraso pode
ser da ordem de milhares de anos [59]. Segundo Asano e demais autores, se a energia dos raios césmicos

0% erg, é esperada a deteccio de 2P19d1_52At3_1

acima de 10 eV é Pyg % da energia total dos fétons E,~1
particulas por ano por um detector de ~ 1000 km?, onde Ats é a dispersdo no tempo de atraso e di5 é a
distancia do SGR 1806-20, em unidades de 1000 anos e 15 pc respectivamente.

Em outra possibilidade interessante, Fargion e Grossi [60] sugerem a precessao de jatos colimados de
raios v vindos do magnetar. Desta maneira, a producao de raios 7y é explicada por espalhamento Compton
inverso de pares originados pela componente hadronica do jato, contendo néutrons e préotons na regiao de
EeV. Outra possibilidade discutida neste modelo relaciona a produgao de raios y com a radiacao sincrotron
resultante da interagao entre prétons acelerados e o forte campo magnético local.

Em outro modelo, Ioka e demais autores [55] discutem cendrios com muito e pouco contetido bariénico
no estagio inicial do surto gigante. Dessa maneira, néutrons secundérios podem ser produzidos na interagao
de prétons e niicleos relativisticos com fétons. Interessantemente, aqueles produzidos com energia E > 108
eV tém um impulso c7, suficientemente longo para servir como mensageiros galacticos. O livre caminho
médio de decaimento do néutron é c[', 7, = 9,15 (E/10'®) kpc, a meia-vida sofrendo um aumento do seu
referencial, 7,, = 886 s, para o referencial de laboratério por I';, = E/m,,. Devido a deplegao exponencial,
cerca de 20% de néutrons sobrevivem & viagem com E = 10'® eV e cerca de 58% com E = 10'%% eV,
podendo ser detectados pelo Observatério de Raios Césmicos Pierre Auger. Os autores da referéncia [55]
citam explicitamente, neste trabalho, que o Observatério Pierre Auger pode ser capaz de detectar néutrons

coincidentes com o surto gigante. Trataremos deste assunto na segao 4.1.5.
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A excepcional energia do surto gigante vindo do SRG 1806-20, assim como todas as questdes controversas
acerca de seus modelos, o tornam um candidato atrativo a fonte de UHECRs. Isto faz com que seja muito
importante procurar por UHECR’s vindos do SGR 1806-20, uma vez que sua observagao, com ou sem
contrapartida em particulas de energias mais baixas, é um ponto central para revelar questoes ainda
obscuras sobre este evento.

A localizagdo da fonte (ascensdo reta asgr = 18h 06m 39,343s + 0.002s (272,16°) e declinacdo dsar
=-20° 24’ 39,80” + 0,04” [61]) estd dentro do campo visual do Observatério Pierre Auger, permanecendo
aproximadamente 9 horas por dia com angulo zenital § < 60°. No momento da emissao do surto gigante,
21:30:26,5 UTC, seu angulo zenital era sgr = 70, 3%, permanecendo sobre o horizonte durante um intervalo
de tempo de 50 minutos. Infelizmente, este valor de dngulo zenital estd fora da regiao de melhor deteccao
do observatdrio Pierre Auger, 0,4, < 60°. Extendendo a regido de procura para dngulos zenitais maiores,
verifica-se que nenhum evento foi detectado em uma janela de 5° em torno da direcao do SGR 1806-20
durante o periodo de 5 min em torno do momento do surto gigante. Esta auséncia de sinal é explorada na

secao 4.1.4, na qual estimamos um limite superior para o fluxo de néutrons primarios da fonte.

4.1.2 Analise em uma janela temporal estendida em torno do surto gigante

Utilizamos nesta andlise eventos coletados de 17 de novembro de 2004 até 27 de junho de 2005. Esta
selegao temporal é feita levando em conta incertezas nos modelos astrofisicos de magnetares, obtendo-se um
intervalo de tempo razodvel para que diferentes tipos de particulas cheguem a Terra. Um corte adicional
em energia foi fixado, selecionando somente eventos com energia E > 1,1 EeV, necesséria para possibilitar
a chegada de néutrons vindos do SGR 1806-20 & Terra, devido ao impulso relativistico. Deste modo, o con-
junto de dados utilizado para esta anélise é composto de 11864 eventos de chuveiros atmosféricos induzidos
selecionados segundo o critério de selecao T5. Esta selegdo de qualidade consiste de duas condigoes: 1) A
estagao SD com o maior sinal detectado do chuveiro deve estar circundada por pelo menos 5 tanques ativos
entre os 6 tanques vizinhos mais préximos, e 2) O centro reconstruido do chuveiro deve estar localizado
dentro de um tridngulo de estacdes ativas no instante do evento [62]. A figura 4.1 ilustra a sele¢io de
qualidade T5. Esta selecao garante que nenhuma informacao crucial esteja faltando para a reconstrucao

do chuveiro, rejeitando os eventos localizados proximos a borda do arranjo de tanques ou proximos de um
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tanque temporariamente desligado.
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Figura 4.1: Visao esquematica da regiao onde o centro do chuveiro deve estar localizado dentro de uma
célula elementar hexagonal de forma a passar no critério de selecao T5. Esquerda: Hexdgono completo. Di-
reita: Hexdgono faltando um vértice de estagdo. A drea sombreada delimita simplesmente a drea elementar
para céalculo da abertura.

O mapa de cobertura foi produzido utilizando o método semi-analitico, apresentado no capitulo 3.
Foram utilizadas trés resolugoes angulares neste trabalho: 1,59, 1,9° e 7,0°. Enquanto as duas primeiras
sao utilizadas com o objetivo levar em conta a resolucao angular do observatério, a terceira é adotada
por duas razoes: (1) é o limite angular em torno do ponto analisado em que a calota terrestre pode ser
aproximada por um plano [68]; (2) permite que levemos em conta possiveis deflexdes angulares causadas
nas trajetérias das particulas devido a interagdo com o campo magnético galdctico. A figura 4.2 apresenta
a resolugao angular do detector de superficie do Observatorio Pierre Auger, em fungao do angulo zenital,
para diferentes multiplicidades de estagoes participantes da detecgdo [67]. A resolugdo angular resultante
obtida da utilizacdo das médias dos angulos zenitais dos eventos 0,,.4 ~ 40° e das multiplicidades de
estagoes participantes da detecgao Nyeq ~ 4 é 0 = 1,5°. Se ao invés de utilizarmos os valores médios da
multiplicidade, ponderarmos as resolucoes angulares do angulo zenital médio pelas multiplicidades, obtemos

= 1,9°. Por completeza, ambas resolugoes sao utilizadas neste trabalho. Para todas as resolugoes,
utilizamos o critério de Nyquist (a dimensao do pixel deve ser menor que metade da estrutura observada
[69]) e o filtro gaussiano.

Os mapas filtrados de eventos e de cobertura, com resolucdo angular ¢ = 1,5°, sdo mostrados nas

figuras 4.3 e 4.4.

O mapa da diferenca, conforme descrito no capitulo 3, é mostrado na figura 4.5. Figuras semelhantes

52



Angular Resolution (degrees)

a R
‘I ‘S e =
L —h— -
:Jr ——
N S e .
[ L . —i—
® 3 stations - . _,__‘_'_‘_
05 [ ® 4 stations. -
F ; —r—
| A 5 statians — T
§ ¥ 6 or mére stations
U TR R ] T T 1 TR ] T R ] 111 T R T T 1 TR ]
0 10 20 30 40 50 60 70 80
0 (degrees)

Figura 4.2: Resolucao angular do detector de superficie do Observatério Pierre Auger em fungao do dngulo
zenital 0 para diferentes multiplicidades de estagoes participantes da detec¢ao. Figura extraida de [67].

foram produzidas para resolugées ¢ = 1,9° e 0 = 7,0°.
Calculo da Significancia

Utilizando a expressao da significincia de Li e Ma (3.18), com corregoes devidas ao peso de cada evento
introduzido na filtragem do mapa, obtém-se a significancia estatistica de um possivel excesso de UHECR’s

vindos da direcao do SGR. 1806-20. O valor obtido é

S =-0,720. (4.1)

O mapa da significincia para o céu completo é apresentado na figura 4.6, enquanto que a figura 4.7
mostra uma ampliacdo desta figura sobre a regido do SGR 1806-20. Com o objetivo de facilitar a anélise,
ampliagoes das figuras 4.3, 4.4, 4.5, 4.6 e 4.7 sao apresentadas no apéndice F.

A distribuicdo da significancia de Li e Ma para esta andlise é apresentada na figura 4.8, indicando que

nao hé desvios consideraveis em relacao ao esperado para uma distribuicao isotrépica.

93



| Smoothed Events Map (1,b)=(0,0), full sky |

Figura 4.3: Mapa de eventos filtrado, em coordenadas galdcticas. A escala de cor indica a contagem de
eventos.

Utilizando o procedimento descrito no apéndice C, podemos estimar o limite superior de fluxo de
UHECR’s vindos do SGR 1806-20. Foram obtidos n.s = 5,25 eventos do mapa de eventos e nyg = 6,51 do
mapa de cobertura. Com estes valores substituidos na equacio (C.17) obtém-se que a contagem* méxima
de UHECR’s vindos do SGR 1806-20 com 95% de confianca é u25% = 2,34 eventos.

Considerando que o fluxo da fonte tem a mesma forma que o fluxo geral de raios césmicos na regido AE
onde é desejado estabelecer o limite superior de fluxo, isto é, se ®5(E) x ®cr(FE) nesta faixa de energia, a
abertura do Observatério Pierre Auger contribui igualmente para o fundo e para o sinal. Esta suposicdo é
valida para estimativa de limites superiores e sua utilizagao é bastante consistente em nossa anélise, uma
vez que os modelos de aceleracao de particulas a energias ultra-altas em magnetares baseiam-se em colisoes
de frentes de particulas, o que conduz naturalmente a espectros com leis de poténcia. Assim, utilizando

o fluxo de UHECR'’s medido pela Colaboracio Auger, ®cr =22,26 particulas/km? sr ano [71], é possivel

4Neste trabalho, quando utilizamos a palavra “contagem”, nos referimos & média ponderada pelo filtro dos valores dos
pixels vizinhos que compdem o mapa. A “contagem”é, portanto, diferente do nimero real de eventos em uma diregao da
esfera celeste.
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| Smoothed Coverage Map (I,b)=(0,0), full sky |

Figura 4.4: Mapa de cobertura filtrado, em coordenadas galacticas. A escala de cor indica a contagem de
eventos.

estimar o limite superior de fluxo de UHECR’s provenientes do SGR 1806-20, relacionando-o com a razao

entre ugs% e o fundo esperado, conforme equagao (C.18). O resultado obtido é:

@%%‘?R = 0,07 particulas/ km? sr ano.

O mesmo procedimento foi adotado para a andlise com filtros gaussianos de resolugoes angulares o =

1,9° e 0 = 7,0°. A tabela 4.2 resume os resultados encontrados.

Tabela 4.2: Limite superior de fluxo de UHECR’s provenientes do SGR 1806-20 com 95% de nivel de
confianga para diferentes resolugoes angulares do filtro gaussiano.

# c=15°10=1,9 | 0c=7,0°

Ny (eventos) 6,51 10,29 140,04

Nept (€ventos) 5,25 8,76 134,14
9% (km=2 sr~! ano~?) 0,07 0,08 0,25
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| Smoothed Difference Map (I,b)=(0,0), full sky |

Figura 4.5: Mapa da diferenca em coordenadas galdcticas. A escala de cor indica a contagem de eventos.

4.1.3 Variagoes temporais da significancia estatistica do sinal do SGR 1806-20

Com a finalidade de levar em conta possiveis deflexdes causadas pelo campo magnético galactico,
calculamos as significancias estatisticas da regiao do SGR 1806-20 para diferentes resolugbes do filtro
gaussiano. O resultado é mostrado na figura 4.9, na qual pode ser observado que nao foram encontrados
excessos de UHECR’s significativos para nenhuma resolu¢do angular utilizada nesta andlise. Deve-se,
entretanto, observar que para resolugoes angulares acima de 7,0°, a aproximacao da calota terrestre por
um plano conduz a resultados sem exatidao.

Com o objetivo de procurar por algum periodo de tempo que contenha excessos significativos de
raios césmicos de energia ultra-alta na direcdo do SGR 1806-20, analisamos a variacdo da significincia
estatistica de Li e Ma da regidao do SGR 1806-20 em fungao do tempo de outubro de 2004 até janeiro
de 2008. A figura 4.10 apresenta o resultado da andlise da significincia integrada no tempo, a partir de
outubro de 2004, enquanto que a figura 4.11 apresenta uma anélise diferencial desta significancia estatistica,

em intervalos centrados de 3 meses. Ambas andlises foram realizadas com filtros gaussianos com resolugoes
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| Li & Ma Map (1,b)=(0,0), full sky |

Figura 4.6: Mapa da Significancia estatistica de Li e Ma, em coordenadas galdcticas. A escala de cor indica
significancias estatisticas.

iguais a 1,5°, 1,9 e 7,0°. Nao foram encontrados excessos de UHECR’s significativos para nenhum periodo

de tempo analisado.

4.1.4 Busca de néutrons de energia ultra-alta coincidentes com o surto gigante

Conforme mencionado anteriormente, néutrons podem ser produzidos no grande surto do SGR 1806-
20 [55,60] e aqueles com energia E > 10'® eV podem chegar até a Terra, guardando informacao da sua
diregdo, praticamente coincidentes em tempo com a chegada dos raios gama. Com a finalidade de procurar
por tais particulas em dados obtidos pela Colaboragdo Auger, utilizamos a mesma andlise utilizada na
procura de UHECR’s na janela temporal de 7 meses, descrita anteriormente. Entretanto, com o objetivo
de limitar nossa analise para busca de néutrons estritamente coincidentes com o surto, limitamos nossa
procura para uma janela temporal de 5 minutos centrados no momento da detecgao dos raios gama. Uma
vez que a posicao do magnetar no momento do surto era § = 70°, estendemos a regiao de procura para

angulos zenitais maiores que 60° e utilizamos um filtro gaussiano de resolugao igual a 5°. Esta selecao
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Magnetar zoom (I,b)=(10.45,-0.8381), radius= 40)

Figura 4.7: Mapa da Significancia estatistica de Li e Ma, em coordenadas galdcticas, com ampliagdo sobre
a regiao do SGR 1806-20. A escala de cor indica significancias estatisticas.
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Figura 4.8: Distribuicao da Significancia estatistica de Li e Ma.
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Variation of Statistical Significance in function of Resolution of the filter
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Figura 4.9: Significancia estatistica de Li e Ma em funcao da resolucao angular do filtro gaussiano.
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Figura 4.10: Anélise integral da significancia estatistica de Li e Ma da direcao do SGR 1806-20 em funcao
do tempo, para filtros gaussianos com resolugoes de 1,5%, 1,9° e 7°.

em resolugdo angular deve-se ao fato de que a resolucao angular do Observatério Pierre Auger é pior para
angulos maiores que 60°, conforme pode ser visto a partir da figura 4.2.

Deste modo, utilizando o método semi-analitico, a contagem do fundo foi estimada em 2,6 x 1073
eventos. A auséncia de particulas observadas, impoe um limite para a contagem de néutrons proveniente

do SGR 1806-20 dado por ,u?f% = 1,79 eventos. Utilizando a expressao (C.18) encontramos que o limite

superior de néutrons coincidentes com o surto é
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Figura 4.11: Anaélise diferencial da significancia estatistica de Li e Ma para a direcao do SGR 1806-20,
centrada em intervalos de 3 meses, para filtros gaussianos com resolugoes de 1,5°, 1,9° e 7°.

®9% = 1222, 8 particulas / km? sr ano.

Com este limite superior para o fluxo de néutrons, podemos determinar qual o limite superior do niimero

de néutrons provenientes do SGR 1806-20, uma vez que

N95%
(1)95% — n 4.9
n AefeT I’ ( )

na qual N35% ¢ o limite superior de néutrons coincidentes com o surto gigante e A.y. é a area efetiva
de deteccao do Observatério Pierre Auger durante o intervalo de tempo 1. Para a determinagao da area
efetiva de detecgao foi utilizada a contagem de células hexagonais elementares [62], obtendo um total de
364 hexdgonos elementares completamente ativos durante a emissao do surto gigante. Como cada célula
hexagonal elementar possui uma &rea de 1,95 km?, sua projecio na direcio perpendicular ao feixe de
néutrons (# = 70°) resulta em uma &rea efetiva de deteccao total A.re = 238 km?. Com um intervalo de
tempo de 5 min centrado no momento da chegada dos raios gama a Terra, encontra-se que o limite superior

de néutrons coincidentes com o surto emitido pelo SGR 1806-20 é

NP% =92 22 (4.3)

Este nimero pode ser explorado para determinar o limite superior de fluxo pesado pela energia Ed®/dFE

para cada faixa de energia. Isto é feito observando que
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do NJ5%
AEE By < S 4.4
/A ) < (4.4)

onde €(F) é a eficiéncia de disparo do detector em funcao da energia do primério, e que esta esta integral,
quando calculada em um intervalo logaritimico A, pode ser aproximada por
do

Ei
V4B

N95%
< 2 ,
T x Acse x €(Ep)

0

(4.5)

na qual Ey é o valor da energia do centro do intervalo logaritimico.

Esta aproximagao também ¢ utilizada em [63] e sua demostracao é apresentada no apéndice E. Assim,
o limite superior do fluxo diferencial de néutrons pesado pela energia com 95% de nivel de confianca é
apresentado na tabela 4.3 e na figura 4.12. Resultados semelhantes que corraboram os resultados desta

andlise foram obtidos em [64] com a utilizacdo de uma técnica de andlise diferente.

Tabela 4.3: Limite superior do fluxo diferencial de néutrons pesado pela energia com 95% de nivel de
confianca.

LoglO(E/eV) Ed(I)/dE (km_QS_l)
18 3,80 x 1077
18,5 4,85 x 1075
19 4,31 x 1075

4.1.5 Limites estabelecidos para variaveis astrofisicas

O limite superior obtido para néutrons pode ser utilizado para impor limites sobre variaveis astrofisicas
relacionadas com o surto gigante. Segundo [55], adotando o modelo de jatos e considerando um cendrio no
qual o estagio inicial do surto é rico em barions, choques internos podem acelerar prétons a energias da
ordem de ~ EeV. O mecanismo de colisdo entre as frentes de onda daria origem a um fluxo isotrépico de
prétons. Uma fracao do nimero de prétons seria convertida em néutrons na interagdo com fétons do surto
por fotoprodugao de pions, dependendo da opacidade da interagao p-y. Estes néutrons de energias ~ EeV
viajariam em linha reta sem sofrer decaimento e seriam detectados na Terra. Além disso, neutrinos de

altas energias da ordem de ~ TeV e ~ PeV resultantes do processo de fotoprodugao de pions, produziriam
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Energy weighted flux of neutrons from SGR 1806-20
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Figura 4.12: Limite superior do fluxo de néutrons pesado pela energia com 95% de nivel de confianca. A
linha vermelha indica a eficiéncia de detecgao dos detectores de superficie para 8 = 70°.

miions que poderiam ser observados por detectores na Terra. O detector AMANDA® nio observou neu-
trinos provenientes do SGR 1806-20 [65]. Este resultado somado & auséncia de néutrons em nossa anélise
favorecem modelos com pouco conteiido bariénico presente no estdgio inicial do surto. Antes, porém, de
analisarmos os vinculos em variaveis astrofisicas obtidos desta andlise, discutiremos um pouco modelos de

conversao de energia e a estrutura temporal de surtos no contexto de choques internos.

Modelos para conversao de energia durante o surto

Em modelos com presenca de material baridnico no estagio inicial, o transporte de energia se da a
partir da energia cinética contida em frentes de particulas relativisticas de espessura A. A energia cinética
é convertida em energia térmica das particulas relativisticas via choques. Este processo de conversao,
quando relacionados a choques internos, que surgem devido a colisdes de particulas velozes com outras
mais lentas no interior do fluido, é chamado de conversdo em energia interna. Assim, ; é fragdo de energia

cinética do bojo de particulas que se transforma em energia interna.

S5AMANDA - Antarctic Muon And Neutrino Detector Array.
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Estrutura temporal e variabilidade

Consideragoes cinematicas gerais impoem vinculos na estrutura temporal observada quando a energia
das ondas de choque é convertida em radiagdo. As escalas de tempo apresentadas sao determinadas
por efeitos causados pela relatividade especial, pelo fluido de particulas relativisticas e pelo tempo de

resfriamento do material de choque.
e Estruturas temporais devido a efeitos da relatividade especial

(a) Escala de tempo radial - T;.44: Considere um raio Rg (no referencial do observador) tipico de caracte-
rizagdo da regido de emissdo, de tal forma que a emissdo é realizada entre Rg e 2Rg. A escala de tempo
radial é determinada pela duragao observada entre a chegada do primeiro féton, emitido em Rg e do dltimo

féton, emitido em 2Rg:

Tradial = RE/2’Y%‘C (46)

(b) Escala de tempo angular - T,,,: Esta escala de tempo se deve a efeitos relativisticos medidos no
referencial do observador. Este observa fétons em regioes até um angulo sélido méaximo 'ygl em relagao a
linha de visada. Dois fétons emitidos simultaneamente no mesmo raio Rg, um na linha de visada e outro
a um angulo Pygl com esta linha, viajam diferentes distancias até chegar ao observador. A diferenga no

tempo de atraso é dada por

Tung = RE/27EcC. (4.7)

E importante observar que este tempo de atraso somente é relevante se a largura angular da regiao de

emissao é maior que 751.
e Estruturas temporais determinadas pelo fluido de particulas relativisticas

(a) Duragao intrinseca - AT}, A duragao do fluido. E simplesmente o tempo no qual a fonte que
produz o fluido relativistico estd ativa, AT;,; = A/c, onde A é a espessura do fluido relativistico (medido

no referencial do observador). A duracao do surto deve ser maior ou igual a A/ec.
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(b) Variabilidade intrinseca - AT: E a escala de tempo na qual o dinamo interior da fonte varia e

produz uma subsequente variabilidade no fluido.
e Estruturas temporais relacionadas ao resfriamente do fluido relativistico

(a) Escala de tempo de resfriamento - Trop;: Deve-se a diferenga no tempo de chegada de fétons
enquanto que o material do choque esfria, medido no referencial do observador. E relacionado ao tempo
de resfriamente local, e/ P, onde e é a densidade de energia interna e P é a poténcia radiada por unidade

de volume. E dada por

Tcool = e/P'yE (48)

Nos modelos de choques internos, a duracao do surto é determinada pela espessura do fluido relativistico
A, isto é, pela duragdo de tempo na qual a fonte estd ativa e produz o fluido relativistico. O tempo da
escala angular é menor, e portanto, irrelevante. A duracao do surto reflete o tempo no qual o mecanismo no
interior da fonte opera, enquanto que a variabilidade reflete a nao homogeneidade radial do fluido que foi
produzido pela fonte. A variabilidade temporal observada fornece um limite superior na ndo homogeneidade
radial do fluido e para a escala na qual o mecanismo interior da fonte varia.

Segundo [55], o nimero de néutrons que seriam observados pelo Observatério Pierre Auger, coincidentes

com o surto, é dado por

Ny ~ 6,®p7p oy Agerto ~ 10€) 35&i —1 L3 4s 5d7 “ALT, (4.9)

na qual €, e ®, sao a energia e o fluxo do préton primério que d4 origem ao néutron, 7, , & profundidade
Optica para a interagdo p-v, Agetr € a area efetiva de detecgdo, ty é a duracao do surto, & é conversao
de energia cinética em energia interna, Ly;, a luminosidade cinética, d a distancia do SGR 1806-20 até a
Terra e At a variabilidade da escala de tempo do surto. A notacao utilizada para os sobrescritos é tal que
X, = X/10™. Assim, por exemplo, Ly, 455 ¢ a luminosidade cinética em unidade de 10485 eV, isto é,

Liin.as.5 = Liin/10%8-5.
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A expressdo 4.9 é construida para o caso de 4rea efetiva de deteccdo Age; = 10% km? e de distancia do
SGR até a Terra d = 10 kpc. Com as devidas correcdes (Ager = 238 km? e d = 15 kpc) e usando o fato

que o limite de néutrons encontrados em nossa analise é dado pela equagao 4.3, obtém-se que

Ny ~ 1,066, $5&i 1 L7, 45 5007 < 2,22 (4.10)

Apresentamos na figura 4.13 os vinculos no espago de parametros para a fracao de energia cinética que
se transforma em energia interna &; e variabilidade da escala de tempo AT. O espaco permitido é a drea
acima das curvas limites. As linhas sélidas, pontilhadas e traco-pontilhadas referem-se, respectivamente,
ao casos de energias do préton primario produzido iguais a €, 18 = 1, €518 = 10 e €518 = 100. As linhas
pretas, vermelhas e azuis sao, respectivamente, para Lyin.a85 = 0,1, Lpinags = 1 € Lyin a5 = 10. E
importante observar que as combinagoes (Lyin195 = 0,15€518 = 10), (Liina95 = 0,1;€p18 = 100) e
(Lkm,49,5 = 1;€,18 = 100) ndo aparecem na figura. Para estes casos, todas as combinacoes possiveis entre

& e A, apresentadas na figura, sdo possiveis.

Variability timescale (at) vs. Fraction of Kinetic Energy that goes into Internal Energy (&)

Figura 4.13: Vinculos no espago de pardmetros para a a variabilidade da escala de tempo At e fragao da
energia cinética que se transforma em energia interna &;.

A variabilidade da escala de tempo deve ser menor que a duragao do surto observada Atgyrto = 0,1 s.

Este valor pode ser utilizado para impor um limite superior para a luminosidade de energia cinética em
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funcao da energia do préton, para diferentes fragoes de conversao de energia cinética em energia interna

Nn(m.am) At*l(nla:c) 2,094
Liin,48.5(maw) < 1.06 5 6;?7,18 = Liin,48.5(mam) < T X 6;?7,18' (411)

2

A figura 4.14 apresenta o limite superior obtido para a luminosidade de energia cinética Ly 435 em
funcdo da energia do préton primdrio €, 15, para diferentes fracoes de conversdo de energia cinética em

energia interna.
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Figura 4.14: Limite superior obtido a 95% de nivel de confianga para a lumisidade em energia cinética
Ljin 8.5 em funcao da energia do préton primdrio €, 18, para diferentes fragoes de conversao da energia
cinética em energia interna.

Conclui-se que a auséncia de néutrons coincidentes com o flare em nossa andlise somada a auséncia
de neutrinos de altissima energia proveniente do SGR, 1806-20 em dados do experimento AMANDA [65],

favorecem modelos nos quais o surto gigante do SGR, 1806-20 é originado a partir de um estagio inicial com
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pouco material bariénico. Caso o estagio inicial seja rico em bérions, as varidveis astrofisicas relacionadas

com o mecanismo de producao do surto sao sujeitas ao limites impostos pela equacao 4.9.

4.1.6 Estudo de pontos quentes na vizinhanca do SGR 1806-20

Com uma inspegao cuidadosa da figura 4.7, observa-se pontos quentes na vizinhanca do SGR 1806-20.
Esta secao é dedicada a investigagao destes excessos de eventos. Estudos sobre a influéncia do campo
magnético galactico na propagacao de particulas carregadas emitidas durante o surto do SGR 1806-20 em
direcao a Terra foram realizados recentemente por Daniel Pakk [72]. Um fragmento da tese de Daniel
Pakk, em fase de redacao, e detalhes pertinentes a este estudo encontram-se no apéndice D. Um resultado
importante deste trabalho pode ser notado na anélise da figura 4.15, na qual sao mostradas as diregoes de
aglomerados de raios césmicos de energia ultra-alta, provenientes do SGR 1806-20, que seriam detectados

pela Terra, com diferentes razoes E/Z.
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Figura 4.15: Coordenadas galdcticas dos eventos que podem ser detectados na Terra. A cor Azul equivale
a particulas com E/Z = 100 EeV e vermelho equivale a F/Z = 1000 EeV.
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Uma comparacao entre as figuras 4.15 e 4.7 parece indicar uma correlagao entre o ponto quente encon-
trado a partir da simulagao, destacado com um circulo na figura 4.15 e o obtido a partir dos dados colhidos
no Observatério Pierre Auger. Por outro lado, a distribuigdo de significancias estatisticas de Li e Ma,
apresentada na figura 4.8, nao indica excesso de raios cdsmicos de energia ultra-alta para nenhuma regiao
da esfera celeste. Com o objetivo de estudar esta suspeita, analisamos a variacao da significancia estatistica
deste ponto quente em funcao do tempo e a comparamos com as obtidas de outros pontos quentes escolhi-
dos de maneira aleatdria. Os resultados para diferentes resolugoes do filtro, sao apresentados na figura 4.16
e 4.17, para andlise integrada e diferencial no tempo, sendo esta iltima realizada com média mével em um
periodo de 3 meses. Os resultados mostram que a variagao temporal da significancia estatistica do ponto
quente vizinho ao magnetar é similar a de outros pontos quentes, escolhidos aleatoriamente. Com isso,
conclui-se que o ponto quente supostamente proveniente da influéncia do campo magnético sobre particulas

carregadas provenientes do SGR 1806-20 é completamente compativel com flutuagoes estatisticas do fundo.
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Figura 4.16: Ana&lise diferencial, em intervalos centrados de 3 meses, da significincia estatistica de pontos
quentes escolhidos aleatoriamente.

4.2 Procura de UHECRSs em direcoes com excesso de raios gama

reportadas pela colaboracao Janzos

Nesta se¢ao utilizaremos a mesma andlise descrita anteriormente, baseada na significancia estatistica

de Li e Ma, para procura de UHECR’s em direcoes da esfera celeste com excessos significativos de raios
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Statistical Significance of hot points in function of the time - Integral Analysis o= 1.5 degrees
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Figura 4.17: Analise integral da significincia estatistica de pontos quentes escolhidos aleatoriamente.

gama, reportadas pelo experimento JANZOS, sem correlagao com fontes conhecidas.

O experimento JANZOSS foi construido em Blach Bird, na Nova Zelandia, para a observacio de raios
~ de alta energia (1 TeV) e altissima energia (100 TeV). A motivacdo para este experimento é a seguinte:
se estrelas de néutrons sdo remanescentes de supernovas e sao aceleradores eficientes de particulas de alta
energia, entao raios gama de energia alta e ultra-alta podem ser produzidos na interagao de particulas de
alta energia com material ejetado da supernova em estagios anteriores do seu desenvolvimento.

Em 1993, a colaboracao JANZOS reportou a existéncia de 7 regides com excesso de raios 7y, sem
associagoes com fontes conhecidas [73]. A tabela 4.4 apresenta as significAncias estatisticas e as localizagoes
destas diregoes, em coordenadas equatoriais. O mapa do céu com direcoes com excesso de raios gama e
a distribuic¢do da significancia de Li e Ma obtidos pela Colaboragdo JANZOS sao apresentados na figura
4.18. Desvios significativos em relagao a distribuicao normal, destacados por um circulo na figura 4.18,
podem ser observados a partir da distribuigao de significancias estatisticas de Li e Ma. Esta é a motivacao
para busca de excessos de UHECR’s nestas regides. Neste sentido, analisamos os dados da Colaboracao
Pierre Auger entre 1° de janeiro de 2004 e 15 de fevereiro de 2008, obtendo um total de 149.144 eventos
com energia F > 1 EeV. Foram também utilizados nesta anélise o critério de qualidade T5 e a selecao em
angulo zenitais: 6 < 60°.

O mapa de significancia estatistica de Li e Ma e a distribuigao de significancia correspondente sao

6JANZOS - Japan Australia New Zealand Observation of Supernova 1987A.
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Tabela 4.4: Lista com das 7 diregoes com excessos de raios v com significancia estatistica > 4o observados
pela Colaboragao JANZOS.

# | Ascensao Reta Declinagao Significancia(o)
1 01n01'30” —61,00° 4,72
2 13h46'30” —17,25° 4,19
3 16Ah23'00” —20, 25° 4,19
4 00h52'30” —17,50° 4,12
5 21h09'00” —22,75° 4,10
6 16h11'00” —56, 75° 4,05
7 08h10'00” 439, 25° 4,05
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Figura 4.18: Esquerda: mapa do céu com diregbes com excessos acima de 3 o (pontos) e 4 o (quadrado ver-

melho). Direita: distribuigao da significancia estatistica de Li e Ma para os dados obtidos pela Coloboragao
JANZOS.

apresentadas na figura 4.19. O mapa de signiificancia estatistica ampliado é mostrado no apéndice F.

A tabela 4.5 mostra as significancias estatisticas encontradas em nossa andlise para estas mesmas
direcoes, juntamente com suas coordenadas. Nao encontrou-se excessos de UHECR’s em nenhuma das
diregoes reportadas pelo experimento JANZOS. E importante ressaltar que nao existem observagoes atuais
do hemisfério sul para radiagoes nesta faixa de energia, o que traz dificuldades para uma analise mais
detalhada devido a descontinuidade na observagao destas regioes candidatas a fonte. Se estas fontes ainda
estdo emitindo radiacdo gama, a auséncia de raios cdsmicos na faixa de energia observada pelo Pierre Auger

restringe a modelagem astrofisica de objetos correlacionados a este tipo de emissao.

70



[ Li & Ma Map (Lb)}=(0.0}, full sky |
. i [_LI& Ma Distribution |

i

L R =

ﬁi‘{-.’,' —

Eﬂ"i-ﬂ 3

1) b

Ll = ;i
TN PR S P [APIAINIPIR SR YIl PP oI IO Ry
m 4 o d i3 [ z a [ & n

Li & Ma significance

Figura 4.19: Mapa de significAncia (esquerda) e distribuicio da significancia (direita) de Li e Ma obtidos de dados do
Observatorio Pierre Auger. Os nimeros no mapa de significincia de Li e Ma referem-se as localizagoes dos excessos encontrados
por JANZOS.

4.3 Aplicacao de Wavelets em detecgoes de fontes pontuais

Nas secoes anteriores deste capitulo, utilizamos técnicas padroes, baseadas no método estatistico de Li
e Ma e em mapas convoluidos com o filtro gaussiano. Nesta secdo, analisaremos como filtros de wavelets
podem ser ferramentas uteis no estudo de anisotropias de pequena escala. Neste sentido, é realizada uma
comparacao entre as amplificacoes da razao sinal-ruido obtidas por diferentes filtros. Por fim, aplicamos

esta técnica de andlise ao caso do grande surto associado ao SGR. 1806-20.

4.3.1 Wavelets

Na dltima década testemunhou-se uma explosao de atividades relacionadas a andlise com wavelets,
tendo sido publicados muitos artigos cientificos acerca de seus fundamentos tedricos e suas aplicagoes. As
wavelets fornecem um poderoso e flexivel conjunto de ferramentas para o tratamento de problemas funda-
mentais em ciéncia e engenharia. Dentre os diversos problemas nas quais as wavelets tém sido aplicadas
com sucesso estao a remocao de ruidos em registros de sons e imagens, compressao de sinais, detecgao de
objetos, melhoramento de imagens, dindmica molecular, astrofisica, cosmologia, geofisica sismica, dptica,

turbuléncia, mecénica quantica, etc.
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Tabela 4.5: Lista com as diregoes dos 7 excessos de raios 7 com significincia > 40 observados pela
Colaboragdo JANZOS e as significancias observadas em dados da Colaboracao Auger.

# | Ascensao Reta Declinagao Significancia(o)
1 01n01'30” —61,00° 0,34

2 13h46'30” —17,25° —0,10

3 16Ah23'00” —20, 25° 0,63

4 00h52'30” —17,50° 0,06

5 21h09'00” —22,75° 1,12

6 16h11'00” —56, 75° —0,05

7 08h10'00” 439, 25° -0,13

Uma abordagem relevante considerando a transformada continua de wavelets (CWT) é apresentada
em [74]. A idéia fundamental da aplicacio de wavelets em RN é a decomposicio de uma funcio f(Z) em
uma base que incorpore seu comportamento local em diversos fatores de escala.

A transformada continua de wavelets envolve translacoes e dilatagoes, sendo dada por

w(B,s) = / e D) (4.12)
com .
w(@bs) = ST (4.13)

onde ¥ e w sao a wavelet mae e o coeficiente de wavelet, respectivamente, b é o parametro de dilatacao e s
é o parametro de escala.

Em astrofisica, em particular, técnicas de wavelets tém mostrado bom desempenho no problema da
separagao de componentes pela subtracdo de proeminéncias desinteressantes no campo de pesquisa de
radiacdo césmica de fundo (CMB?®). Neste estudo, um caso particular de wavelet, chamado wavelet de

chapéu mexicano (MHW?), definido por

Y(r)oc (1=72/2) e /2 r = |i] (4.14)

e sua extensao para a esfera tém sido extensivamente utilizados na literatura visando a detecgao de fontes

pontuais [75-77], através da amplificagdo da razdo sinal-ruido quando se transita do espacgo real para o

7Acrénimo do inglés “Continous Wavelet Transform”.
8 Acrénimo do inglés ” Cosmic Microwave Background.
9 Acrénimo do inglés “Mezican Hat Wavelet” .
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espaco de wavelets.

4.3.2 A familia de wavelets de chapéu mexicano (MHWF)

Uma generalizacio da MHW ¢ a familia de wavelets de chapéu mexicano (MHWF1!Y), introduzida
em [78]. Esta generalizagdo satisfaz as propriedades de deteccao das MHW e permite uma melhora na
deteccao de fontes pontuais em mapas de CMB, controlando a fragao de falsas deteccoes. O MHW é
obtido pela aplicacao do operador laplaciano a gaussiana bidimensional. Caso o operador laplaciano seja
aplicado novamente, obtém-se uma nova wavelet, e se o processo for iterado, obtém-se uma familia de
wavelets. Esta familia de wavelets ¢ denominada MHWF, sendo um de seus membros genéricos dado por:

vulr) = U Amg (4.15)

2nn)

2
) . - . —r2/2 . PR
onde ¢ ¢é a gaussiana bidimensional ¢(r) = “5—— e o operador laplaciano A ¢ aplicado n vezes.

No caso de uma fonte pontual imersa em um ruido branco® obtém-se analiticamente que a amplificacdo

~ . ’ . w. ’ . 7 .
da razao sinal-ruido, definida por A, = Z‘/ 7“’“ , é alcancada para n = 0, com o, e ¢ os desvios médios
0/0 n

quadréticos do fundo dos mapas filtrado e nao filtrado, Ay o valor do sinal no mapa nao filtrado e w,, a
transformada de wavelet deste sinal. Isto é, o filtro que otimiza a razao sinal-ruido para o caso de um ruido
branco é o filtro gaussiano.

Entretanto, a situagao complica-se caso a fonte nao esteja imersa em ruido branco e obtém-se que a
amplificagdo maxima pode ser obtida para MHWF de ordens superiores, em uma escala 6tima. A figura
4.20 apresenta o perfil radial das MHWF e a amplificagdo A de uma fonte pontual em um mapa simulado de
CMB. Nesta figura pode-se obervar que para o fundo caracteristico da radiacao césmica de fundo, obtém-se
uma amplificacdo da razdo sinal-ruido maior para a MHWEF de ordem 3. A figura 4.21 apresenta a analise
de um mapa simulado tipico do estudo de radiagao césmica de fundo, no qual deseja-se detectar fontes
pontuais para sua posterior subtragao. Observa-se a detecgao destas fontes é facilitada para MHWF de
ordens 3 e 4.

O sucesso da aplicagdo de MHWF na subtragao de fontes pontuais em mapas de CMB é a motivacao

10 Acrénimo do inglés “Mexican Hat Wavelet Family.”
5Entende-se por ruido branco um fundo homogéneo e isotrépico, com espectro de poténcia constante.
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Figura 4.20: Esquerda: Perfil radial de algumas componentes da MHWF. Direita: Amplificagdo A de
uma fonte pontual em mapas de radiacao coésmica de fundo, de frequéncia em 44 GHz, para diversas
compontentes da MHWF. Figuras extraidas de [78].

para estudar o problema na direcao inversa: encontrar fontes pontuais diluidas no fundo da radiagao
césmica de energia ultra-alta. Assim, primeiramente, foi realizado um estudo comparativo entre os filtros
Gaussiano, Binario e MHWF aplicados a mapas celestes simulados de UHECR’s com fontes gaussianas, em
meio a um fundo homogéneo e isotrépico. As figura 4.22 e 4.23 mostram graficos das amplificacoes obtidas
com os filtros Gaussiano, Bindrio e MHWTF de ordens 1 até 3, em funcao da escala, para fontes de resolucao
Otonte = 0,57, Ofonte = 0,8, 0fonte = 1,0° € 0fonte = 1,5°. Para todas as resolugdes, foram simulados
500 eventos para a fonte e 600.000 eventos para o fundo, distribuidos em toda a esfera com a aceitagao
do Observatorio Pierre Auger. A andlise destas figuras mostra que a amplificagdo é méxima para filtro
gaussiano com resolucdo igual & resolucao da fonte''! o. Também pode ser observado que a amplificacdo
obtida pelo filtro binario é maxima para resolucao angular aproximadamente igual a 1,585 X o.

12 somado as deflexdes

O desconhecimento acerca das reais caracteristicas do fundo da radiacdo césmica
magnéticas em suas trajetorias, alterando a resolugao angular da fonte, faz com que a aplicacao da MHWF
a conjuntos de dados reais seja justificada, com o objetivo de procurar por estruturas em diferentes escalas

de resolugao. O método empregado nesta andlise consiste na filtragem dos mapas celestes de eventos em

HMaijores detalhes acerca destes resultados encontram-se no anexo B.

12Por exemplo, o fundo da radiacdo césmica pode ser constituido pela superposigéo entre distribuicio homogénea e isotrépica
e maiores concentragoes segundo a distribuigdo de matéria (plano galdctico, por exemplo), dipdlos (causados pelo movimento
da Terra), quadrupdlos, etc.
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Figura 4.21: Anélise de um mapa tipico do estudo de radiagao césmica de fundo. (a) Mapa Total = CMB
+ fontes + proeminéncia desinteressantes (foregrounds)+ ruido; (b) Mapa correspondente somente com
as fontes extragaldcticas simuladas. De (c) a (f) sdo mostrados a filragem do mapa total com MHW (c),
MHWEF2 (d), MHWEF3 (e) e MHWF4 (f), em suas respectivas escalas 6timas. A escala de cor estd em
unidades de dT/T e a escala angular estd em graus. Figura retirada de [78].

diferentes escalas e ordens de MHWF. A andlise estatistica é realizada através da construgdo de mapas
de probabilidades. Estes sdo obtidos através de técnicas de Monte Carlo, simulando 10.000 conjuntos
isotropicos com a mesma aceitagao do detector e mesmo nimero de eventos do conjunto de dados analisado.
Assim, cada pixel k do mapa de probabilidade M5, (k) carrega a probabilidade de se obter o valor Me, (k)

encontrado no mapa de eventos a partir de flutuacgoes estatistica de uma distribuicao isotrépica. Esta
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Figura 4.22: Amplificagoes da razao sinal-ruido em funcao da escala angular obtidas com filtros Gaussiano,
Binario e MHWF de ordem 1 até 3, através da andlise de uma fonte de resolugao angular o¢opte = 0,5
(esquerda) € o onte = 0,8° (direita).
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Figura 4.23: Amplificagoes da razao sinal-ruido em funcao da escala angular obtidas com filtros Gaussiano,
Bindrio e MHWEF de ordem 1 até 3, através da analise de uma fonte de resolugao angular ofopie = 1,0°
(esquerda) € o onte = 1,5° (direita).

probabilidade é dada pela fracdo dos conjuntos isotrépicos simulados que possuem M7¢(k) > My (k), isto

é:

is0 (k) — N(Mfff(k) > Mevt(k))

prob

(4.16)

onde Nyt é 0 nimero total de conjuntos simulados isotropicamente e M7¢(k) é o valor do pixel de indice k
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de um dos N, conjuntos de eventos isotropicos simulados. Na verdade, trabalhamos com a probabilidade
Mprob(k) de que o resultado obtido néo seja flutuac@o estatistica de uma distribuicdo isotrépica, isto é,
Mpro(k) = 1= M39, (k). Deste modo, selecionamos pixels com My,op(k) > 0,999, como possiveis diregoes
candidatas a fontes. Aplicamos este critério para uma fonte simulada no centro galdctico com amplitude 5
vezes maior que o fundo, homogéneo e isotrépico. O resultado para MHWF de ordem 1 é apresentado na

figura 4.24, com uma amplificacdo na regido da fonte simulada. Nota-se que véarios pixels vizinhos a fonte

passaram no critério de selecao.

| Simulated Source (1,b)=(0,0), radius= 30) |

0

N

0.2

Figura 4.24: Mapa de probabilidade para uma fonte simulada no centro galdctico, para pixels com Prob >
0,999, com ampliagao na regiao da fonte.

4.3.3 Aplicacao de MHWF para analise do SGR 1806-20

Utilizamos para esta analise o mesmo conjunto de eventos utilizados na andlise do SGR 1806-20 em uma
janela temporal de 7 meses, descritos na secao 4.1.2. Utilizamos o filtro gaussiano e a familia de chapéus
mexicanos MHWF até a terceira ordem, cada uma com 4 escalas diferentes: 1,7°, 2,0°, 2,3° e 2,6°. O mapa
de probabilidades foi produzido através de simulagdo Monte Carlo, utilizando a equagéo (4.16). Foram
simulados 10000 conjuntos de eventos isotrépicos com o mesmo nimero de eventos e mesmas condi¢oes do

conjunto de dados analisado.
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Os mapas de probabilidade, com um zoom na regiao do magnetar, sao apresentados nas figuras 4.25,
4.26, 4.27 e 4.28. Para cada ordem de MHWF e escala, o valor do pixel no mapa de probabilidades,
correspondente direcao do magnetar foi registrado. As probabilidades de que as contagens de eventos
provenientes da diregao do SGR 1806-20 nao sejam flutuagoes estatisticas de um distribuigao isotrépica
sdo mostradas na tabela 4.6, para diferentes filtros e escalas angulares. A figura 4.29 apresenta um grafico
da probabilidade de que o valor da contagem de eventos provenientes da diregao do SGR 1806-20 nao seja
flutuagao estatistica de uma distribuigao isotrépica em fungao da escala angular, para diferentes ordens
da MHWF. Nao encontrou-se nesta andlise, nenhum indicio de correlagao entre o surto gigante de raios
gama deste objeto e os dados de UHECR/’s colhidos pelo Observatorio Pierre Auger, para nenhum filtro
nas escalas analisadas. Uma andlise da figura 4.29 sugere indicar que, para a MHWF de ordem 1, a
probabilidade de que o valor da contagem de eventos nao seja flutuacao estatistica de uma distribuigao
isotropica aumenta para escalas angulares maiores. Entretanto, isto nao é confirmado quando realizamos a
andlise para MHWF1 com escala angular igual a 5°, resultando em probabilidade igual a Prob = 0,178. O
fato de nao encontrarmos probabilidades elevadas, que indicariam excessos de eventos vindos do magnetar,
nao significa que a familia de wavelet de chapéu mexicano nao seja uma ferramenta 1til para estudarmos
mapas de UHECR/’s. Isto simplesmente significa que nao observamos excessos de UHECR’s provenientes
do SGR 1806-20 para nenhuma ordem e nenhuma escala angular utilizadas nesta analise. O enorme tempo
computacional despendido ao longo deste trabalho, devido a utilizagdo de método Monte Carlo, favorece
a andlise com filtros usuais, como bindrio e gaussiano, cujas andlises estatisticas com o mapa de cobertura
é bem conhecida. Entretanto, tao logo se consiga encontrar uma abordagem estatistica para os mapas
filtrados com wawvelets que nao necessite de métodos Monte Carlo, este problema estara solucionado. O
enorme potencial da aplicacao de ferramentas de wavelets como filtros em mapas de radiagao césmica de
energia ultra-alta deve continuar a ser estudado. A extensao de wavelets para esfera é um possivel caminho

a ser investigado.
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[ SGR 1806-20 (1,b)=(10.45,-0.8381), radius= 30) | [ SGR 1806-20 (1,b)=(10.45,-0.8381), radius= 30) |

Figura 4.25: Mapas de probabilidade de uma regiao de 30° ao redor do SGR 1806-20 para a escala o = 1,7°;
os mapas foram filtrados com a gaussiana (acima, esquerda), MHWF1 (acima, direita), MHWF2 (abaixo,
esquerda) e MHWEF3 (abaixo, direita). A estrela representa a posigdo do SGR 1806-20.
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[ SGR 1806-20 (1,b)=(10.45,-0.8381), radius= 30) | [ SGR 1806-20 (1,b)=(10.45,-0.8381), radius= 30) |

Figura 4.26: Mapas de probabilidade de uma regiao de 30° ao redor do SGR 1806-20 para a escala o = 2,0°;
os mapas foram filtrados com a gaussiana (acima, esquerda), MHWF1 (acima, direita), MHWF2 (abaixo,
esquerda) e MHWEF3 (abaixo, direita). A estrela representa a posigdo do SGR 1806-20.
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[ SGR 1806-20 (1,b)=(10.45,-0.8381), radius= 30) | [ SGR 1806-20 (1,b)=(10.45,-0.8381), radius= 30) |

Figura 4.27: Mapas de probabilidade de uma regiao de 30° ao redor do SGR 1806-20 para a escala o = 2, 3%;
os mapas foram filtrados com a gaussiana (acima, esquerda), MHWF1 (acima, direita), MHWF2 (abaixo,
esquerda) e MHWEF3 (abaixo, direita). A estrela representa a posigdo do SGR 1806-20.
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[ SGR 1806-20 (1,b)=(10.45,-0.8381), radius= 30) | [ SGR 1806-20 (1,b)=(10.45,-0.8381), radius= 30) |

J 3 W, K W K23

Figura 4.28: Mapas de probabilidade de uma regiao de 30° ao redor do SGR 1806-20 para a escala o = 2, 6°;
os mapas foram filtrados com a gaussiana (acima, esquerda), MHWF1 (acima, direita), MHWF2 (abaixo,
esquerda) e MHWEF3 (abaixo, direita). A estrela representa a posigdo do SGR 1806-20.
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Tabela 4.6: Probabilidades de que o valor da contagem de eventos provenientes da direcao do SGR, 1806-
20, obtido com diferentes filtros e escalas angulares, nao seja flutuacao estatistica de uma distribuigao
isotropica.

Escala MHWF1 MHWF2 MHWF3 Gauss

1,7° 0,428 0,381 0,423 0,245
2,0° 0,472 0,367 0,352 0,214
2,3° 0,519 0,424 0,230 0,185
2,6° 0,537 0,535 0,354 0,151
‘a' =
= r Filters
= 0.6 | Gaussian
| MHWF1
nh_ T e MHWF2 ._____.o
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Figura 4.29: Probabilidade de que o valor da contagem de eventos provenientes da regiao do SGR 1806-20
nao seja flutuacao estatistica de uma distribuicao isotréopica em fungao da escala angular para diferentes
ordens de MHWF.
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Capitulo 5

Anisotropias de larga escala

As fontes de UHECR’s e a fisica responsavel por sua aceleragao sao ainda desconhecidas. O limite
superior para a fragao de fétons na radiagao césmica de energia ultra-alta [22,27] e a observagao da supressao
do fluxo para energias > 10! eV [8,38] sdo consistentes com o efeito GZK [33,34], desfavorecendo modelos
Top-Down, vistos na se¢ao 1.4.4. Neste caso, a direcao de chegada dos raios césmicos de energia ultra-alta
deve estar correlacionada com a distribuicao de matéria, fazendo com que desvios em relacao a distribuicao
isotrépica sejam um grande passo para identificacio de suas fontes, uma vez que expectativas de anisotropia
nas diregoes de chegada aumentam nesta faixa de energia devido ao fato de que nosso universo local (<
100 Mpc) é muito anisotrdpico [79, 80].

A evidéncia observacional mais consistente com as expectativas astrofisicas de anisotropia é a correlagao
entre os 27 eventos com energia maior que 57 EeV e nicleos galdcticos ativos préximos, recentemente
publicado pela colaboragao Auger [19,20], conforme j& comentado na segao 1.2.

O fluxo de raios césmicos para energias mais elevadas, £ > 10 eV, é muito pequeno. Para o Ob-
servatorio Pierre Auger, a taxa de eventos com energia superior a ~ 56 EeV é da ordem de 1 evento por
més. Isto torna muito importante o desenvolvimento de técnicas mais sensiveis para procurar desvios da
isotropia. Neste capitulo, apresentamos um método denominado MIIE!, que identifica anisotropias sem

necessidade de correlacionar com catalogos de objetos celestes, em constraste com métodos dependentes de

L Acrénimo de Moment of Inertia Isotropy Estimator
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catédlogos usados em [19,20]. Métodos independentes de catdlogo sao cruciais em procura de anisotropias
porque evitam fatores de penalidade estatistica, por conta de procura sobre diferentes catdlogos além da

necessidade de restringir a analise devido a fracao do céu preenchida por cada um deles.

5.1 Meétodo do Momento de Inércia

O método do Momento de Inércia de uma distribui¢do de pontos [82,83] é uma importante ferramenta
no estudo de dados direcionais. Seja (x;,y;,2:), ¢ = 1,...,n, coordenadas de n pontos de massa unitaria e
suponha que % = (u, v, w) seja uma dire¢do fixa. O momento de inércia destes n pontos sobre a diregao @

é a soma dos quadrados das distancias perpendiculares entre os pontos (z;, yi, z;) e a diregao i, dado por

S(af + 7+ 27) — Swiu + yiv + zw)?. (5.1)

Tratando-se de uma distribuigao esférica, com cossenos diretores l;, m; e n;, a direcdo média (ly, mg e

ng) é dada por

lo = Zli/R; mo = Zmi/R; nog = Z’I’Ll/R, (52)

na qual o comprimento resultante R é

R =[(Z0;)? + (Zmy)? + (Zny)?) Y2 (5.3)

O momento de inércia das diregoes (I;, m;,n;),i =1,...,n é
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onde

B=nI-T (5.5)

e T = (t;;) é uma matriz 3 x 3 dada por

Seja 1, B2 e B3 os auto-valores de B na ordem decrescente e by,bs e b3 os correspondentes auto-vetores.

Assim,

—

B3; = b, Bb; (5.7)

de forma que (; é o momento de inércia dos pontos sobre b;. Isto é, 3; é a soma dos quadrados das distancias
perpendiculares entre os pontos (I;, m; e n;) e b;. E mais conveniente trabalhar com T ao invés de B. Seja
T1, T2 € T3 0os auto-valores de T em ordem crescente e 1, t3 e t3 os correspondentes auto-vetores, tem-se

que

T=n—[1; Te=n-—[0; T3=n—[4, (5.8)

Com 73 > Tog > T1 €71+ To+73=n.

Uma vez encontrado os auto-valores e auto-vetores, calcula-se o comprimento resultante R, com a
finalidade de ganhar intuicdo sobre os resultados da técnica, sendo a interpretacdo do problema obtida
através da analise da tabela 5.1.

Entretanto, esta anélise é estritamente verdadeira somente para o caso de exposicao completa e uniforme

do céu. A figura 5.1 exemplifica este fato, apresentando uma comparacao entre as distribui¢ées dos valores
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Tabela 5.1: Anadlise dos Autovalores obtidos do Método do Momento de Inércia

Autovalores Caracteristicos Tipo de Distribui¢ao Caracteristicas
TR Ty RT3 Uniforme Eixos sem orientacao privilegiada
T3 grande, T1 € T2 pequenos
(1) 1 # 72 Unimodal de R é grande Concentragio em um extremo de 3
Bimodal de R é pequeno Concentragao nos extremo de i3
(2) 11 =7 Unimodal de R é grande Simetria Rotacional em torno de t_},

Bimodal de R é pequeno

T1 pequeno, T3 e T3 grandes
(1) 72 # 73 Forma de guirlanda Plano da guirlanda gerado por ] e 5
(2) 2 =713 Forma de guirlanda simétrica Simetria Rotacional em torno de #;

de R para 100000 conjuntos compostos por 60 eventos isotrépicos simulados com exposigao completa do céu

(azul sélido), e a mesma quantidade modulada pela exposicio do Observatério Pierre Auger 2 (vermelho

pontilhado).
6000
— Full Sky Exposure
5000 === Auger Exposure

Number of Counts
g
TTTT | TTTT | TTTT | TTTT | TTTT | TTTT ‘

ol P S o nnnllnunnllnnnniEnan

10 15 20 25 30

=]

Figura 5.1: Comparacao entre as ditribuigées de R obtidas de 100.000 conjuntos de 60 eventos isotrépicos
com exposicao total e parcial do céu.

5.2 Método MIIE

O método MIIE consiste na construgao de um estimador de isotropia baseado no método do Momento

de Inércia, tendo como objetivo determinar a probabilidade P;,, de aceitar a hipdtese de isotropia em um

?Doravante usaremos a expressio “exposi¢io parcial para nos referirmos & situacio especifica de exposicio do Observatério
Pierre Auger.
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determinado conjunto de eventos. Considerando cada direcao de chegada de UHECRs como um ponto de
massa unitdria, podemos utilizar o Método do Momento de Inércia para obter os autovalores referentes ao
céu isotrépico que seria visto pelo Observatério Pierre Auger e usar este resultado para estudar qualquer
outro conjunto de eventos, mediante um estimador de isotropia. Seja &;5, um estimador, fungao da direcao
de chegada de N raios césmicos, & = f(r1,72,73,74, ..., Tiy ..o, N ), € dn/d;s, sua distribuicao normalizada
para o caso em que 7; € obtido a partir de uma distribuicao isotrépica. A probabilidade P;,, para este

estimador é dada por

€
‘PiSO(g) = / dn/dé-z/'sodfz{so (59)

que é uma fun¢do monotdnica no intervalo de Pig, = [0, 1].
O estimador £ de isotropia adotado nesta andlise é dado por:
T3 — T1
&= .

L RS (5.10)

T2

Esta escolha para o estimador deve-se ao fato de que na situacido de exposicao total e eventos isotrépicos,
os 3 autovalores sao degenerados e, similarmente, espera-se que a medida em que se aumenta a anisotropia
nos eventos obtidos, mesmo na situacao de exposigao parcial, haja uma separacao cada vez maior entre
os autovalores extremos, 73 e 77. A razado com 7o se deve ao fato de que este autovalor é o que mais se
aproxima do autovalor referente ao caso isotropico. Assim, ¢ é uma medida da quebra de degenerescéncia
em relacdo ao autovalor isotrépico. A figura 5.2 mostra a distribuigdo normalizada dn/d&;s, para 1 milhao
de conjuntos com 60 eventos isotrépicos e exposicao parcial.

Neste trabalho, a probabilidade P;,, é calculada a partir desta distribuicao, utilizando método de Monte

Carlo. Assim, P;;, de um determinado conjunto de eventos é dada por:

Niso> is
Piso(§) = 7]5\[ = se €3> pih (5.11)
180
ou
Niw< ;
Piso(€) = —3=5, se € <y, (5.12)
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Figura 5.2: Distribuigao de &;5, para 1 milhao de conjuntos com 60 eventos isotrépicos e exposigao parcial.

na qual Ng,, >¢ (IVe,,,<¢) ¢ o nimero de conjuntos isotrépicos cujo estimador &;5, é maior (menor) do
que o obtido & a partir do conjunto de eventos do qual deseja-se calcular Pjg,, N;so € 0 niimero total de

conjuntos isotrépicos simulados e u?f/oQ ¢é a mediana da distribuicao de &;s,.
Teste de Uniformidade para a distribuicao Isotrépica
A seguir, mostraremos que a distribuigdo da probabilidade de isotropia P;4, para conjuntos isotrépicos

deve ser uniforme. Tomando a derivada da probabilidade P;,, com respeito ao estimador &,

dPiso _ dn

i 5.13
= (5.13)
e notando que
dn dn d&
= — 14
dPiso d€ 8 dPiso’ (5 )
obtém-se através da substituicao de 5.13 em 5.14 que
dn dn 1
= x —=1. 5.15
dPiso df . % ( )
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Desta forma, é mostrado que a distribuigdo de Pj4, para o caso isotrépico deve ser uniforme. A figura 5.3
mostra a distribuicao de P;,, obtida a partir de 10000 conjuntos isotrépicos, utilizando o estimador £&. Uma
vez que verificamos que o estimador £ possui distribui¢ao uniforme, testaremos a sensibilidade do método

MIIE para diferentes tipos de anisotropias.

Significance Distribution | = t§i9 di?i.:muu
ntries

Mean 0.4967
RMS .2895

Number of counts
¥

01 02 03 04 05 06 07 08 09 1

iso

S

Figura 5.3: Distribuicdo uniforme de Pj,, claramente uniforme, obtida a partir de 10000 conjuntos
isotrépicos utilizando o estimador €.

5.2.1 Sensibilidade do método para diferentes anisotropias

Com o objetivo de testar o desempenho do método, estudamos sua aplicacao a diferentes conjuntos
de eventos simulados segundo diferentes anisotropias, disponibilizados pelo grupo de Anisotropia de Larga
Escala da Colaboragao Pierre Auger [81]. Estes conjuntos, dados em coordenadas equatoriais, e modulados

segundo a aceitacao do observatorio, estao descritos na tabela 5.2.
Teste de Hipé6teses

Para estudar a eficiéncia do nosso método, é preciso levar em conta os dois tipos de erros em teste de
hipdteses [84]:

Erro do Tipo I - O erro classificado como Tipo I consiste em rejeitar a hipétese nula quando ela é, de
fato, verdadeira. Em nosso caso a hip6tese nula significa distribuicao isotrépica de eventos. A probabilidade

relacionada a erros do tipo I, chamada de significancia do teste, é definida como sendo a probabilidade «
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Tabela 5.2: Quadro sindtico contendo a descricao de cada conjunto simulado

Tipo de Distribuigao Descricao
Isotrépico Conjuntos de eventos gerados segundo distribuicao isotrépica.
Dipolo Conjuntos gerados segundo dipolos orientados na dire¢ao +2 e —Z.
Quadrupolo Conjuntos gerados segundo quadrupolo com simetria no eixo Z.
TRASS0020-ISO Conjunto gerado com 30 eventos isotrépicos mais 30 eventos

gerados segundo o catdlogo IRAS, delocalizados aleatoriamente
segundo uma gaussiana bi-dimensional de parametro o = 3°
e pesados de acordo 1/22, onde z é o redshift do objeto.

VCV0020 Conjunto de 60 eventos gerados segundo o catdlogo VCV
com Zmaz < 0.020. A probabilidade de detecgdo é pesada

por 1/z2, com posicio angular delocalizada aleatoriamente

segundo uma gaussiana bi-dimensional de parametro o = 3°.
VCVflat0020 Conjunto gerado com 60 eventos segundo o catalogo VCV

cuja diferenga em relagdo ao caso anterior é que a
probabilidade de deteccdo dos eventos nao é pesada pelo redshift.

de rejeitar H;s,, uma vez que H;g, é verdade. Na pratica este valor deve ser escolhido a priori, e assim,
para esta andlise escolhemos agy = 0,1 e agg = 0,01, correspondendo a niveis de confianca®, dados por
CL =1- a, de 90% e 99%, respectivamente. Cada escolha de a correponde a um tnico intervalo para o
estimador &5, (£5 < &iso < £9) tal que a fracdo do nimero de conjuntos isotrépicos cujo valor do estimador
&iso esteja fora deste intervalo é a.

Erro do Tipo II - Este erro consiste em falhar na rejeicao da hipétese nula, isto é, aceitar a hipotese
nula quando, na verdade, esta ¢é falsa. Em nosso caso, este erro consiste em aceitar a hipétese de que os
eventos sejam isotropicos quando, de fato, ndo sdo. Com base no erro do tipo I1 é definida a probabilidade
de aceitar a hipdtese de isotropia quando o conjunto de eventos é realmente anisotrépico. Esta probabilidade
é a fragao do numero de conjuntos de eventos anisotrépicos cujo valor do estimador £ se encontra dentro
do intervalo definido por «, sendo dependente das escolhas de v e H;s,. O poder do teste, 1 — (3, é a
probabilidade de alegar com éxito uma anisotropia quando ela realmente existe.

Utilizando método Monte Carlo, simulamos 10000 conjuntos de 60 eventos, gerados isotropicamente e
calculamos ao poder do teste 1 — 8 (1 — Bor—90% € 1 — Bcr—09%) do Método do Momento de Inércia para
cada tipo de anisotropia descrita anteriormente na tabela 5.2, em ordem decrescente de poder do teste.

Um método com grande poder de discriminagao deve produzir grandes valores para 1— correspondentes

a pequenos valores fixados para . O compromisso entre estas duas varidveis faz com que a situacao ideal

3Utilizaremos para nivel de confianga o acréonimo C'L da expressdo inglesa “Confidence Level ”.
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Tabela 5.3: Poder do teste (1 — 3) para 10000 conjunto de 60 eventos.

Tipo de Distribuigago 1 — 8 (a=10%) 1—78 (a=1%)

VCV0020 1,0000 1,0000
Quadrupolo em ¥ 1,0000 1,0000
VCViat0020 0,9813 0,8996
Dipolo em 2 0,9451 0,5091
Dipolo em —2 0,2611 0,0649
Tras0020-ISO 0,1573 0,0235
Isotrépica 0,1016 0,0107

seja aquela na qual o intervalo determinado pela escolha de « seja o menor possivel, afim de maximizar
1-2.

A andlise da tabela 5.3 nos mostra que:

Isotrépico - O valor de (1 — f3) obtido é completamente compativel com o valor fixado para «.

Dipolos - Para o dipolo em +Z, o valor de (1-3) é maior que para o dipolo em —Z. Isto é justificado
pela localizacdo do observatdrio no hemisfério sul, fazendo com que o céu isotrépico que possui maior
concentracao de eventos no polo sul celeste (ver mapa do céu referente a eventos isotrépicos com E > 5
EeV na figura 3.6), se assemelhe & distribuigdo esperada para o dipolo em —Z. Por outro lado, o dipolo
em —+Z produz menos eventos concentrados em torno no polo sul celeste, em contraste com a distribuicao
esperada para o céu isotrépico. O céu observado pelo Auger para 60000 eventos segundo estas anisotropias

¢ mostrado na figura 5.4.

DIPOLEZz.60.0010.mock DIPOLEZn.60.0010.mock

Figura 5.4: Mapas celestes, em coordenadas galdcticas, visto pelo Observatério Pierre Auger para 60000
eventos simulados segundo dipolo em 2 (& esquerda) e dipolo —Z (& direita).

Quadrupolo - Todos os mapas simulados segundo quadrupolo com eixo de simetria & foram identifica-

dos corretamente como anisotrépicos. A grande eficiéncia do método em identificar este tipo de anisotropia
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é justificada pela anélise referente a anisotropias segundo dipolo em Z.

TR ASS0020-ISO - O poder de discriminacao do método para este tipo de anisotropia é pequeno por
dois motivos: a diluigao do sinal devido aos eventos isotrépicos e o grande nimero de fontes deste catdlogo.

VCV0020 - O método possui grande poder de discriminagao para este tipo de anisotropia, identificando-
a corretamente em 100% dos mapas simulados.

VCV{lat0020 - A eficiéncia da descriminacao do método para este tipo de anisotropia é menor do que
a do caso anterior porque a auséncia de peso por redshift nao seleciona objetos por sua distancia, gerando

distribuicoes mais similares a isotrépica, visto que objetos mais distantes tém distribuicao mais uniforme.

5.2.2 A razao sinal/ruido e a eficiéncia do teste de hipétese

Espera-se que um conjunto realista de raios césmicos contenha uma mistura de eventos anisotrépicos
e isotrdpicos, isto é, sinal e ruido. Adicionalmente, o niimero de eventos de cada conjunto é igualmente
importante para andlise de anisotropias, devido ao baixo fluxo de raios césmicos na faixa de energias
extremas. Com o objetivo de estudar este efeito combinado de dilui¢ao do sinal e nimero de eventos
sobre o poder do teste (1 — ), simulamos diferentes conjuntos de eventos segundo as mesmas anisotropias
descritas na tabela 5.2. Estes conjuntos contém diferentes nimeros de eventos (10, 20, 30, 40, 50, 60, 70, 80
e 90) e fracoes de sinal* (20%, 30%, 40%, 50%, 60%, 70% 80% , 90% e 100%). As figuras 5.5, 5.6, 5.7, 5.8 e
5.9 mostram, nos graficos & esquerda, o poder do teste (1— ) em fungao do nimero de eventos do conjunto
simulado. As diferentes curvas correspondendem a diferentes fracoes de sinal. A mesma informacao, de
maneira resumida, é mostrada nos graficos a direita, pela eficiéncia de Rejeigdo do sinal 3. Esta escolha se
deve a maior amplitude de variagao desta grandeza em escala logaritmica, facilitando a interpretagao dos
resultados. As regides mais escuras dos graficos a direita, correspondentes a conjuntos com mais eventos e
com maiores fragoes de sinal, sdo aquelas que apresentam maior sensibilidade para identificar anisotropias.
Portanto, conclui-se que, tanto a quantidade de eventos do conjunto observado quanto a porcentagem de
eventos anisotrépicos afetam significantemente a eficiencia do MIEE em identificar anisotropias na esfera

celeste.

1A frag@o de sinal é dada pela razao nsin/ntot entre o nimero de eventos anisotrépicos ng;n € 0 nimero total de eventos
do conjunto ntot.
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Figura 5.5: Poder do teste (1 — (), & esquerda, e eficiéncia de Rejeicao do sinal §, & direita, para conjuntos
de eventos com anisotropias segundo dipolo em +Z, em fungdo do ntimero de eventos e fragoes de sinal.

[ Power of test {(1-B) with . = 1% for DIPOLEzn | | Probability of accept H_ (5} when H_ is false witha = 1% for DIPOLEzn |
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Figura 5.6: Poder do teste (1 — (), & esquerda, e eficiéncia de Rejeicao do sinal 3, & direita, para conjuntos
com anisotropias segundo dipolo em —Z, em funcao do niimero de eventos e fragdes de sinal.

5.2.3 Aplicagao do método em dados do Observatério Pierre Auger

Aplicamos o MIIE ao conjunto de 27 eventos com FE > 57 EeV, para o qual a Colaboragdo Auger
estimou a probabilidade de anisotropia em mais de 99%. O resultado obtido estima que a probabilidade de
distribuigao anisotrépica para este conjunto de eventos é 94,4%. Este resultado é independente da escolha
de catélogo, mostrando-se menos sensivel do que o método aplicado em [19], porém, bastante consistente.
Uma extensao desta andlise, considerando 81 eventos, com E > 40 EeV resulta em uma probabilidade
de isotropia de 0,28%. Além disso, a andlise destes 81 eventos separados em 3 conjuntos com 27 eventos

selecionados em energia, resulta nas probabilidades apresentadas na tabela 5.4.
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Figura 5.7: Poder do teste (1 — /), & esquerda, e eficiéncia de Rejeicao do sinal 8, & direita, para conjuntos
de eventos com anisotropias segundo quadrupolo, em funcao do niimero de eventos e fragoes de sinal.
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Figura 5.8: Poder do teste (1 — (), & esquerda, e eficiéncia de Rejeicao do sinal 3, & direita, para conjuntos
de eventos com anisotropias segundo o catalogo Verén-Cetty-Verfon, pesado pelo redshift (1/22), em funcao
do nimero de eventos e fragoes de sinal.

A figura 5.10 mostra a diminui¢ao da probabilidade de anisotropia em fungao da diminui¢ao em energia

dos eventos.

Este resultado é muito interessante, sugerindo indicar um limiar em energia para a transicao entre

eventos isotrépicos e anisotropicos, possivelmente por conta de deflexGes nas trajetérias das particulas

devidas aos campos magnéticos galacticos e extragalacticos.
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Figura 5.9: Poder do teste (1 — /), & esquerda, e eficiéncia de Rejeicao do sinal 8, & direita, para conjuntos
de eventos com anisotropias segundo o catdlogo Verén-Cetty-Verdn, sem peso por redshift, em fungao do
numero de eventos e fragoes de sinal.

Tabela 5.4: Probabilidades de isotropia em faixas de Energia

E(EeV) E>57 48<E<57 40<E<48
Prob 0,056 0,263 0,356

0.95 4
0.804 Cada conjunto
1 possui 27 eventos
0.85
N 0.80
2 i
e
D_‘“ 0.75
0.70 4
0.65 -
0.60 ; T T T
40<E<48 48<E<57 E>57
E (EeV)

Figura 5.10: Probabilidade de isotropia, calculada com o MIIE, em fungédo da energia dos eventos detectados
pelo Observatoério Pierre Auger.
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Conclusoes

A composigdo, origem, mecanismos de aceleragdo e propagacao da radiacdo césmica pelo universo sao
ainda desconhecidos. O trabalho aqui apresentado teve como objetivo o estudo de anisotropias nas diregoes
de chegada dos raios césmicos primérios. O estudo de anisotropias depende da determinacao do método
de cobertura, isto é, o nimero médio de eventos segundo distribuicao isotrépica que seriam observados
em cada diregao da esfera celeste, segundo a aceitagdo do detector. Uma vez que os métodos empregados
para a determinacao da cobertura utilizam conjuntos de dados reais, é importante estudar a influéncia de
possiveis anisotropias presentes nos dados na construcao do mapa de cobertura. Assim, foi realizada uma
andlise dos viéses introduzidos pelos métodos de embaralhamento e semi-analitico, com mapas filtrados com
a fungao gaussiana bi-dimensional e aceitagoes para F < 2 eV e E > 5 eV. Foram simuladas anisotropias
dipolares com amplitudes 5% e 20% para trés diregoes diferentes (o = 02,6 = 0°), (o = 0°,0 = —45°) e
(=06 = —90°). Ambos os métodos apresentam viéses abaixo de ~ 2% para anisotropias dipolares com
amplitude de 5%, e abaixo de ~ 6% para anisotropias dipolares com amplitude de 20%, com o método semi-
analitico apresentando resultados um pouco melhor para todas as simulagoes analisadas. Este resultado
é considerado aceitdavel para a andlise presente nesta tese, sendo o método semi-analitico utilizado neste
trabalho porque apresenta viéses menores que o método de embaralhamento. Além disso, este método
necessita de um tempo de processamento menor, uma vez que se baseia em integragoes numéricas, ao
contrario do embaralhamento, que se baseia em métodos Monte Carlo. Entretanto, deve ser feito um
estudo adicional para avaliar a influéncia de ambos os métodos em reconstruges de amplitudes dipolares.

Anisotropias de larga e pequena escalas foram analisadas ao longo desta tese. As conclusoes obtidas a

partir deste trabalho sao discutidas a seguir:
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Anisotropias de pequena escala

1. SGR 1806-20: Procurou-se por excesso de UHECR’s correlacionados com o surto gigante do SGR
1806-20, emitido em dezembro de 2004. E realizada uma analise em uma janela temporal de 7 meses.
Sao realizadas andlises integrais e diferenciais da significancia em fungao do tempo de outubro de
2004 a dezembro de 2008. Para todos os periodos de tempo analisados, a significancia estatistica
é compativel com flutuagoes estatisticas do fundo. A partir de andlises com filtros de diferentes
resolugoes angulares, sao estimados limites superiores para o fluxo de UHECR/’s provenientes do SGR
1806-20. Além disso, a auséncia de néutrons coincidentes com o surto em dados do Observatério Pierre
Auger permite que sejam colocados vinculos astrofisicos sobre varidveis relacionadas com a emissao
de radiagdo deste transisente, a saber, variabilidade da escala de tempo At, fragdo de conversdo de
energia cinética em energia interna &;, luminosidade em energia cinética Lj;, e energia do préton
primadrio €, que daria origem ao néutron. Esta auséncia de néutrons coincidentes com o surto somada
a néo observagdo de neutrinos provenientes do SGR 1806-20 no experimento AMANDA, favorecem

modelos nos quais o estagio inicial do surto é pobre em barions.

2. Fontes reportadas pela colaboracdo JANZOS com S > 40 em diregbes sem correlagdo com fontes
conhecidas: Em 1993 a colaboracao JANZOS reportou a existéncia de 7 regides com excessos de raios
v, sem associacoes com diregoes de fontes conhecidas. Com o objetivo de estudarmos estas diregoes,
analisamos 149.144 eventos com FE > 1 EeV colhidos pelo Observatério Pierre Auger entre janeiro
de 2004 a fevereiro de 2008. As significancias estatisticas do nimero de raios césmicos provenientes
destas diregoes sao compativeis com flutuagdo do fundo. A falta de observagGes atuais da radiagao
v no hemisfério sul para esta faixa de energia traz dificuldades para uma andlise mais detalhada
destas regides candidatas a fonte. Se as fontes relacionadas a estas dire¢oes ainda emitem radiagao, a
auséncia de raios césmicos em dados do Observatério Pierre Auger restringe a modelagem astrofisica

de objetos correlacionados com este tipo e emissao.

3. Aplicacao de filtros de wavelets para deteccao de fontes pontuais: Wawvelets tém sido utilizadas com
sucesso em varios campos cientificos. Em especial, filtros de wawvelets tém sido aplicados com enorme

sucesso para remocao de estruturas no campo de estudo da radiacao césmica de fundo, com relevante
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destaque para a familia de wavelets de chapéu mexicano MHWEF. Neste sentido, estudamos neste
trabalho a aplicagdo de filtros de MHWF para detecgdo de fontes pontuais diluidas no fundo da
radiagdo césmica de enegia ultra-alta. Calculamos as amplificagoes da razao sinal-ruido obtidas
por filtros de diferentes ordens da MHWF, gaussiano e binédrio. O resultado obtido concorda com a
previsao tedrica de que, na situagao de fundo homogéneo e isotrépico a amplificacao maxima da razao
sinal-ruido é obtida para o filtro gaussiano com resolucao angular igual & resolugao da fonte. Uma
vez que as reais caracteristicas do fundo da radiacao césmica de energia ultra-alta sao desconhecidas,
justifica-se a utilizacao de wawvelets para deteccao de fontes pontuais, em diferentes fatores de escala.
Como estudo de caso, procuramos por excessos de UHECR’s provenientes do surto gigante do SGR
1806-20 utilizando filtros de MHWF. Utilizamos o mesmo conjunto de eventos, selecionados segundo
E > 1,1 EeV e janela temporal de 7 meses em torno do surto, utilizado na anélise anterior. A
andlise baseia-se em mapas de probabilidades. Estes sao construidos a partir de simulagao de 10.000
conjuntos de eventos isotrépicos, utilizando método Monte Carlo. Nao foram observados excessos de
UHECR's para todas as ordens e escalas de MHWF analisadas. Quantitativamente o resultado obtido
com a familia de wavelets de chapéu mexicano é similar ao encontrado utilizando filtro gaussiano.
Isto nao significa que a técnica nao seja eficiente. Significa somente que, para o caso do SGR 1806-20,
nao foram encontrados excessos significativos nas escalas angulares utilizadas. O enorme potencial da
aplicacao de ferramentas de wavelets como filtros em mapas de radiagao césmica de energia ultra-alta
deve continuar a ser investigado, sendo a extensao de wavelets para esfera um possivel caminho a ser

seguido.

Anisotropias de larga escala

Para a analise global de anistropias, criamos um método de identificagao de anisotropias independentes

de catalogos de objetos celestes, chamado MIEE. Este método consiste na construcao de um estimador

de isotropia que tem como base o classico método estatistico do Momento de Inércia, criado por Fischer

para andlise de dados direcionais na esfera. Utilizamos testes de hipéteses com a finalidade de obter a

eficiéencia do método sugerido. Para tal, foram utilizados conjuntos de eventos simulados segundo diferentes

anisotropias, disponibilizados pelo grupo de Anisotropia de Larga Escala da Colaboracao Pierre Auger. O

99



método apresenta boa eficiéncia de detecgao, principalmente se levarmos em conta sua simplicidade. Por
fim, utilizamos o método proposto em conjunto de dados reais coletados pelo Observatério Pierre Auger.
Para o conjunto de dados com energia E > 57 EeV, publicados na revista Science com probabilidade de
anisotropia Pynis > 99%, o resultado encontrado por nosso método indica probabilidade de anisotropia
Pis = 94,4%. O resultado obtido pelo método MIEE torna-se mais relevante se lembrarmos que nosso
método independe de catdlogos de objetos celestes, ao contrario do resultado anterior, que utilizou como
referéncia o catdlogo Verén-Cetty-Verén. Uma andlise para conjuntos selecionados segundo faixas de energia
menores, observa-se uma diminui¢ao na probabilidade de anisotropia a medida em que a energia decresce.
Este resultado é muito interessante e sugere indicar um limiar em energia para transicao entre eventos
isotropicos e anisotrépicos, possivelmente por conta de deflexdes nas trajetorias das particulas devidas aos

campos magnéticos galacticos e extra-galacticos.
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Apéndice A

Estudo de viéses em mapas de
cobertura introduzidos por
anisotropias presentes no conjunto de

dados

A deteccao de anisotropias tanto de pequena quanto de larga escala depende da construgao de mapas de
cobertura, como foi visto no capitulo 3. O objetivo deste apéndice é apresentar o modo como anisotropias
no conjunto de dados reais podem afetar a construcao do mapa de cobertura e mostrar os resultados obtidos

desta analise.
Conjunto de dados simulados

Cada evento ¢é associado a um tempo de chegada, sendo o tempo universal coordenado UTC e o dia
juliano JD gerados uniformemente. As coordenadas locais de cada evento (angulos zenital e azimutal)
sao calculadas a partir de suas coordenadas celestes, utilizando para isso o UTC, o JD e as coordenadas

geograficas do Observatorio Pierre Auger. A distribuicdo em dngulo zenital dos eventos eventos é dada por

AN

=5 = P(6) = Piso(6) [1+0(8)] = sen(0) x [1+6(6)] . (A1)

na qual P, é a distribuicdo dos eventos uniformemente distribuidos na esfera celeste e §(6) é uma
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anisotropia superposta. Esta distribuigcao é somente vista com um detector perfeito, sendo entao, necessario
selecionar os eventos simulados de acordo com a aceitacdo do Observatério Pierre Auger. Para isso, utilizou-
se um ajuste da distribui¢do do dngulo zenital 6 de eventos reais e o método de aceitacao-rejeicao [84] com

a finalidade da construgao de uma lei de aceitacgao-rejeigao:

a0)  al0)
Pio(0)  sen(0)”

AR(0) = (A.2)

Uma vez que método de aceitagao-rejeicao tenha sido empregado, a distribuicao angular dos eventos é

dada por

dN
v AR(0) x P(6) = a(0) x [1+4(0)], (A.3)
obtendo-se, portanto, um conjunto de eventos com distribuigoes de coordenadas celestes e temporais se-

gundo o modo de deteccao do Observatorio Pierre Auger.
Resultados

Foram simulados eventos, conforme descrito anteriormente, segundo distribui¢oes de angulos zenitais
correspondentes a £ < 2 EeV e E > 5 EeV. Apéds a simulagdao dos eventos, filtramos o mapa obtido
com a resolugao angular 0 = 1,5°, com a finalidade de levar em conta a resolugao do detector e diminuir
as flutuacoes estatisticas entre os valores dos pixels. Primeiramente estudamos os viéses obtidos para
simulacoes na auséncia de anisotropias. Neste caso, as flutuagoes estatisticas devem ser somente aquelas
inerentes ao conjunto de dados e a cada um dos métodos de cobertura. Em seguida, fazemos a superposicao
de uma anisotropia dipolar ao fundo isotrépico e calculamos os vieses obtidos com cada um dos métodos.

A anisotropia dipolar é simulada com amplitudes iguais a 5% e 20%, para diferentes diregoes da esfera
celeste: (a): (o, B) = (0,0), (b): (a, ) = (0,-45%) e (¢): (a, B) = (0, —907).

Conclusoes e Analises

Observa-se que, na auséncia de anisotropias no conjunto de dados reais, as tUnicas flutuagoes presentes
no mapa de cobertura sao aquelas intrinsecas ao conjunto de dados e ao método de cobertura. Nota-se,

ainda, que para a faixa de declinagoes positivas, as flutuacoes do viés sao maiores. Isto deve-se ao fato de
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Figura A.1: Viéses calculados a partir de distribuicao isotrépica de eventos com E < 2 EeV para mapas de cobertura
produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas das varidveis UTC (verde) e UTC + JD

(vermelho). Média e desvio quadrédtico médio para diferentes faixas de ascensédo reta (esquerda) e declinacdo (Direita).

que o numero de eventos nesta faixa de declinagao é menor, por conta da localizacdo do detector, fazendo
com que as flutuagoes estatisticas sejam maiores.

Na presenga de anisotropia no conjunto de dados, aparecem modulagoes para o viés em diferente faixas
de dngulos zenitais e azimutais, causadas pela concentragao de eventos em uma regiao e auséncia de eventos
em outras. Estas modulagoes apresentam amplitudes < 6% para dipdlos com amplitudes iguais a 20%.
Entretanto este valor para a amplitude dipolar é muito grande se comparado com os limites impostos pelas
observacoes atuais. Mesmo para amplitude dipolar ainda grande, 5%, o viés causado por estas anisotropias
é pequeno, da ordem de < 2%. Em todos os casos, 0 método semi-analitico comporta-se melhor do que o
método de embaralhamento.

E importante ressaltar que a analise com o método de embaralhamento nao foi realizada em um intervalo
de tempo exato de um ano, o que diminuria os viéses relacionados a este método de cobertura. Além disso,
possiveis anisotropias no conjunto de dados reais nao sao as unicas fontes de viéses na producao de mapas
de cobertura. Variacoes da aceitagdo em funcdo do tempo, temperatura e pressdao devem ser estudadas,

afim de que o mapa de cobertura seja o mais préximo do ideal.
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Figura A.2: Viéses calculados a partir de distribuicdo isotrépica de eventos com E > 5 EeV para mapas de cobertura

produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas das varidveis temporais UTC (verde) e UTC

+ JD (vermelho). Média e desvio quadrético médio para diferentes faixas de ascensdo reta (esquerda) e declinagdo (Direita).
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Figura A.3: Viéses calculados a partir de distribuicdo dipolar com amplitude 5% na diregao (a,8) = (0,
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0), de eventos

com E < 2 EeV para mapas de cobertura produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas
das varidveis temporais UTC (verde) e UTC + JD (vermelho).

ascensdo reta (esquerda) e declinacdo (Direita).
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Figura A.4: Viéses calculados a partir de distribuicdo dipolar com amplitude 5% na diregdo (a, ) = (0,0), de eventos
com E > 5 EeV para mapas de cobertura produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas
das varidveis temporais UTC (verde) e UTC 4 JD (vermelho). Média e desvio quadrédtico médio para diferentes faixas de

ascensdo reta (esquerda) e declinagao (Direita).
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Figura A.5: Viéses calculados a partir de distribuigio dipolar com amplitude 5% na diregio (o, 8) = (0, —45°), de eventos
com E < 2 EeV para mapas de cobertura produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas
das varidveis temporais UTC (verde) e UTC + JD (vermelho). Média e desvio quadrdtico médio para diferentes faixas de

ascensdo reta (esquerda) e declinagao (Direita).
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Figura A .6: Viéses calculados a partir de distribuicdo dipolar com amplitude 5% na direcéo (a, B) =

Right Ascension

Bias: Declination

Declination

(0, —45°), de eventos

com E > 5 EeV para mapas de cobertura produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas
das varidveis temporais UTC (verde) e UTC + JD (vermelho).
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Figura A.T: Viéses calculados a partir de distribuigdo dipolar com amplitude 5% na diregdo (o, 3) =
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(0,—-90°), de eventos

com E < 2 EeV para mapas de cobertura produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas
das varidveis temporais UTC (verde) e UTC + JD (vermelho). Média e desvio quadrdtico médio para diferentes faixas de

ascensdo reta (esquerda) e declinagao (Direita).
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Figura A.8: Viéses calculados a partir de distribuigao dipolar com amplitude 5% na diregdo (a, ) = (0, —90°), de eventos

com E > 5 EeV para mapas de cobertura produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas

das varidveis temporais UTC (verde) e UTC 4 JD (vermelho). Média e desvio quadrédtico médio para diferentes faixas de

ascensdo reta (esquerda) e declinagao (Direita).
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Figura A.9: Viéses calculados a partir de distribuicdo dipolar com amplitude 20% na direcio (c, 3) = (0,0), de eventos

com E < 2 EeV para mapas de cobertura produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas

das varidveis temporais UTC (verde) e UTC + JD (vermelho). Média e desvio quadrdtico médio para diferentes faixas de

ascensdo reta (esquerda) e declinagao (Direita).
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Figura A.10: Viéses calculados a partir de distribui¢io dipolar com amplitude 20% na direcio (a,8) = (0,0), de eventos
com E > 5 EeV para mapas de cobertura produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas
das varidveis temporais UTC (verde) e UTC 4 JD (vermelho). Média e desvio quadrédtico médio para diferentes faixas de

ascensdo reta (esquerda) e declinacgdo (Direita).
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Figura A.11: Viéses calculados a partir de distribuigao dipolar com amplitude 20% na diregao (c, 3) = (0, —45°), de eventos
com E < 2 EeV para mapas de cobertura produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas
das varidveis temporais UTC (verde) e UTC + JD (vermelho). Média e desvio quadrdtico médio para diferentes faixas de

ascensdo reta (esquerda) e declinagao (Direita).
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Figura A.12: Viéses calculados a partir de distribuigao dipolar com amplitude 20% na diregao (c, 3) = (0, —45°), de eventos
com E > 5 EeV para mapas de cobertura produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas
das varidveis temporais UTC (verde) e UTC 4 JD (vermelho). Média e desvio quadrédtico médio para diferentes faixas de

ascensdo reta (esquerda) e declinagao (Direita).
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Figura A.13: Viéses calculados a partir de distribuigio dipolar com amplitude 20% na diregao (c, 3) = (0, —90°), de eventos
com E < 2 EeV para mapas de cobertura produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas
das varidveis temporais UTC (verde) e UTC + JD (vermelho). Média e desvio quadrdtico médio para diferentes faixas de

ascensdo reta (esquerda) e declinagao (Direita).

109



[ Bias - Right Ascension

Bias: Declination

«0.06
_g T —— Siulting. Thota - UTC+JD Eg_ng T E——
L Shuting. Thota. UTE o =
0.04— - - —
L —— Sumianalyisal 0.04 —
0.02[ B
L 0.02 — n
C B L
0 —— _.__,__|__.__,___77 07 =
-0.021— | —— _|_:|:
0.04— 004 —
oogl v L b L Ly e L Y O S B
- 50 100 150 200 250 300 350 - -80 -60 -40 -20 0 20
Right Ascension Declination

Figura A.14: Viéses calculados a partir de distribuigao dipolar com amplitude 20% na diregao (c, 3) = (0, —90°), de eventos
com E > 5 EeV para mapas de cobertura produzidos segundo Método Semi-analitico (azul) e embaralhamento, com trocas
das varidveis temporais UTC (verde) e UTC + JD (vermelho). Média e desvio quadratico médio para diferentes faixas de

ascensdo reta (esquerda) e declinagao (Direita).
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Apéndice B

Amplificacao da razao sinal-ruido
para os filtros gaussiano e binario

A anélise da amplificacdo da razao sinal /ruido para filtros gaussiano e bindrio, que seré descrita agora,
segue a referéncia [42]. Considerando que a abertura do observatério nao varie significativamente na escala
de resolucdo angular do detector (o), o fundo pode ser considerado uniforme na regiao observada.

O numero médio de eventos esperados de uma distribuicao de raios césmicos uniforme para uma deter-

minada diregao g é

m,g:/ A(E)®cr(E) | W(Q)dQUE, (B.1)
AFE AQ

na qual ®cr(E) é o fluxo de raios césmicos uniforme por unidade de dngulo sélido, tempo, superficie e
energia, A(E) é a abertura, por unidade de tempo, superficie e energia, assumida independente de €2, e
W () é a fungdo peso que se deseja otimizar para a detecgdo de fontes pontuais.

De uma hipotética fonte s na mesma direcao 2y, o nimero médio de eventos é dado por

pe= [ Am®E) [ WE@n@)andE. (B.2)
AFE AQ

onde ®4(F) é o fluxo da fonte por unidade de tempo, superficie e energia, e n(€2) é funcdo resposta do

detector (PSF)!, assumida, por simplificidade, independente da energia.

ISigla originada de ” Point Spread Function”, em inglés.
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A significancia S do sinal é dada pela razdo entre o sinal da fonte ns e a flutuagdo do fundo (1/[ng])-

Para maximizar S é necessario maximizar esta razdo em cada faixa de energia, ou seja, maximizar

W(Q)n(Q)dQ
R(W) = fAQ ()n(©2) .
VIJao W(Q)d
Para um filtro gaussiano, tomando a PSF como escolha 6tima para a funcao peso, (W(Q) = n(Q) =
6792/(202)), a razao se torna
00 02 02
Jo € 2”e 27 2mbdh

Rgauss =
VU™ W(Q)2d0]

onde ¢ usado o fato que V[W] = (W?) — (W)? ~ (W?) para ¢ muito pequeno.

Com isso, obtém-se que

2
27 [T 700 1o?

Y e modp VT

Levando-se em conta os termos relacionados aos fluxos, ®cr(E) e ®4(FE), tém-se que

= o\/T. (B.5)

Por(E)

Para um filtro com parametro oy diferente do parametro verdadeiro o da PSF e chamando de « a razao

Riauss = 0D (F) (B.6)

entre entre estes parametros (o = oy/0) chega-se a

(e} —
Gauss —

_ 0% 2
6
27rf000 fe *°F e 22dh o
=2 e B.
2 ﬁo(a2+1> (B.7)

277[00006 i

Deste modo

200 1
o _ B.
Gauss <Oé2 ¥ 1) RGauss ( 8)

: e} 1
€, assium, RGauss < RGauss'

Para a anédlise com filtro bindrio, W, (Q) = H(8 — Bo), onde § é a distancia em unidades de o até a

qual é extendida a regiao de integracao, tem-se que
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o [P7 =32 0df 1— %
o — 2
Ry=—"Jo €270 _ 9 /ro <6> . (B.9)

\/2m ;7 0dO

52
1_ %

Rﬁ =2 <;2> Réauss‘ (BlO)

Deste modo, o valor de  que maximiza Rg é 3 = 1,5850, ou seja, Rg = 0,9 X Rgquss, 0 que mostra que

a fungao peso bindria é sempre menos eficiente do que o filtro gaussiano, sendo a significancia maximizada

para filtro gaussiano com parametro oy = opsr.
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Apéndice C

Limite superior do fluxo de uma
fonte pontual

O procedimento para a estimativa do limite superior de fluxo para fontes pontuais que sera descrito
neste capitulo, segue a referéncia [42]. Pode-se modelar uma distribui¢do para o fundo (BG) de raios
césmicos esperado, considerando uma densidade uniforme para este em um disco de raio ©, ignorando
os pontos fora deste disco e as variagoes da cobertura nesta regiao. Para n eventos, a densidade média

uniforme do fundo é u = n/(7©?). O peso médio de um tnico evento é dado por

1 © _ 922 90 2
wy = —=27 fe Ddl=2(—=] =2, C.1
(w) 70?2 /0 ( e > 0 (C.1)
sendo importante lembrar que, para este cédlculo, a variavel é o peso e a funcao densidade de probabilidade

do peso € uniforme.

Para o peso quadratico médio, quadra-se a funcao gaussiana

© o 2r0dy
3 = %N C.2
wh = [e® T (©2)
na qual a distribuicao uniforme estd normalizada na area do disco. Deste modo
92 2 2 92
<w2> = @—02 [1 — 69 /90:| ~ @—UQ =¢y (03)

onde foi usado o fato que © /6y > 1, e assim, o termo exponencial pode ser desprezado.
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A variancia, entao, é dada por

Viw] = (w?) — (w)? = go(1 — 4eg) = €0, (C4)

pois gp <K 1.

Assim, para n eventos, a varidvel aleatéria X = > "7 w; tem média (X) = 2neo (a média da soma é
a soma das médias) e varidncia V[X]| = ney (a varidncia da soma é a soma das varidncias). Com isso, a
varidvel X tem uma fungao densidade de probabilidade que segue uma lei normal de média 2ney e variancia
nep. Com nyg = 2nep, pode-se modelar o fundo segundo uma lei normal N(nbg, Npg/2).

Para a modelagem do sinal, supOe-se que este siga uma distribuicao gaussiana, conforme a fungao
resposta do detector. Utilizando resolugao angular do filtro igual a resolucao angular do detector obtém-se
que

92

(w) / R L (C.5)
= o T = - .
0 2702 2’

onde o primeiro termo exponencial é o peso e o segundo ¢ o sinal gaussiano normalizado em 2 dimensoes, e

92

oo 2 -4
oy [ () )
(w?) = /0 (o 5) S omodn = . (C.6)

To?

onde o termo entre parénteses é peso ao quadrado.
Para uma fonte de intensidade v,, a contagem de eventos é a soma dos pesos, ng = ZZ" w;, com n

distribuido segundo uma lei de Poisson P de média vs. Assim, a contagem média dos eventos é dada por

n

ps = (ng) = ZP(TL,VS) Z<wz> (C.7)

i=1

ou,

et
Hs = Z ol : 9 (C.8)

n=0

Com um pouco de manipulagao algébrica obtém-se

eV e v VL e SNV
e =g Zn—l)li DIy (C-9)
n=1 m=0
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m

pois Y, l;n, e =% P(m,vs) = 1.

A variancia do sinal é dada por

Vind =>» P(n, 1/5)<Z wiij> — (vs(w))? (C.10)

ou

—Vs 2
Ving| = Z e — Vs (w1 +wa + .. +wy) (w1 +wa + ... +wp) — (f) , (C.11)

n

na qual foi usado o resultado que (w) = v,/2.
Ao multiplicar essas somas tem-se n termos quadraticos (n{w?) = n/3) e a combinagao de n termos

cruzados dois a dois(C¥) nos produtos duplos. Como

(C.12)

a variancia do sinal é

Ving =3 & (" + 2"(”_1)1) v (C.13)

ou seja,

e Vs o0 o e Vs e yn 1/2
Vins| = E S+ s — = (C.14)
— 1) —92)1
3 — (n—1)! 4 o (n=2)! 4
Utilizando o mesmo artificio usado para o cilculo de ps,
—v oo m —v, oo m 2
LRGN D -
Vins] = 5 Vs P (m)] + 1 Vs mEZO ! 1 (C.15)
resultando em
2 2
ve V; V. Vs
Ving=—+4+—2 -2 =—. C.16
e R il (C.16)

A contagem total de eventos é a soma da contagem do sinal e do fundo, podendo ser modelada por

uma aproximacao gaussiana N (npg + s, Nbg/2 + 2p5/3) € com isso, pode-se usar o intervalo de confianga
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desta distribuicao para estimar o nimero maximo da contagem de eventos p&, com nivel de confianca «,

provenientes da fonte por

Npg 21
—Z _|_ R
3 3

Nobs — (nbg + H?) = C(x (Cl?)

na qual neps € a contagem de eventos observados, extraido do mapa de eventos, 1y, € a contagem de eventos

esperados do fundo, extraido do mapa de cobertura e C, ¢é tal que ffgo N(z;0,1)dz = a. C, = 1,64 para
a = 95%.

Limite Superior de Fluxo

Se a dependéncia do fluxo de eventos da fonte com a energia for a mesma que a dos raios cdsmicos
do fundo na regido de energia AE onde se deseja estimar o limite de fluxo, isto é, se ®4(F) x Por(E),
a parte relativa a abertura nas equacoes B.1 e B.2 contribui da mesma forma tanto para o sinal quanto
para o fundo e pode-se relacionar o limite superior de fluxo p¢ da fonte através da sua razao em relagao
ao numero esperados de eventos do fundo, sendo importante notar que nestas equagoes o fluxo de raios
césmicos(Per(F)) é por unidade de dngulo sélido, enquanto que o fluxo de eventos da fonte(®s(FE)) néo
é. Deste modo, o limite superior do fluxo de eventos de uma fonte pontual, para um filtro gaussiano de
parametro o, é dado por

4psdc RTo?

o = —=—— C.18
gl (C.18)

Testes da Modelagem obtidos através de simulacao

Com o objetivo de testar os cdlculos tedricos obtidos, simulamos fontes com diferentes nimeros de
eventos, para diferentes nimeros de eventos para o fundo. A resolucdo angular da fonte é a resolucao do
filtro gaussiano, empregado na andlise e os valores dos numeros de eventos simulados para o fundo sao

30000, 50000, 75000, 100000, 150000 e 200000. Uma vez que sabemos que o peso médio de cada evento é

(w) = 1/2, o valor médio da contagem do sinal dada por

s = Z<wi> 9 (C.19)
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O objetivo do teste é verificar esta equagao. Para cada fundo e cada nimero de eventos da fonte, foram
realizadas 100 simulagoes. As figuras C.1, C.2, C.3, C.4, C.5 e C.6 apresentam os resultados para fundos
com numero de eventos igual a 30000, 50000, 75000, 100000, 150000 e 200000, respectivamente. A linha
vermelha indica o verdadeiro nimero de eventos simulados para cada caso, enquanto que o histograma
mostra a distribuicao da contagem para cada uma das 100 simulagoes. Observa-se que a contagem média

obtida do sinal us é aproximadamente igual a n/2, como previsto pela equagao C.19.
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Figura C.1: Distribuicdes da contagem do sinal, obtido a partir da andlise do mapa de eventos convoluido com filtro

gaussiano, para diferentes ntimeros de eventos da fonte imersos em um fundo homogéneo e isotrépico com 30000 eventos. A

linha vermelha indica o nimero verdadeiro de eventos simulado para a fonte.
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igura C.2: istribuigoes da contagem do sinal, obtido a partir da andlise do mapa de eventos convoluido com ro
F C.2: Distrib d t d 1, obtid tir d lise di d t luid filt
gaussiano, para diferentes ntimeros de eventos da fonte imersos em um fundo homogéneo e isotrépico com 50000 eventos. A

linha vermelha indica o nimero verdadeiro de eventos simulado para a fonte.
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Figura C.3: Distribuicdes da contagem do sinal, obtido a partir da andlise do mapa de eventos convoluido com filtro

gaussiano, para diferentes ntimeros de eventos da fonte imersos em um fundo homogéneo e isotrépico com 75000 eventos. A

linha vermelha indica o nimero verdadeiro de eventos simulado para a fonte.
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Figura C.4: Distribuices da contagem do sinal, obtido a partir da andlise do mapa de eventos convoluido com filtro
gaussiano, para diferentes niimeros de eventos da fonte imersos em um fundo homogéneo e isotrépico com 100000 eventos. A

linha vermelha indica o nimero verdadeiro de eventos simulado para a fonte.
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Figura C.5: Distribuicdes da contagem do sinal, obtido a partir da andlise do mapa de eventos convoluido com filtro

gaussiano, para diferentes niimeros de eventos da fonte imersos em um fundo homogéneo e isotrépico com 150000 eventos. A

linha vermelha indica o nimero verdadeiro de eventos simulado para a fonte.
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Figura C.6: Distribuicdes da contagem do sinal, obtido a partir da andlise do mapa de eventos convoluido com filtro

gaussiano, para diferentes niimeros de eventos da fonte imersos em um fundo homogéneo e isotrépico com 200000 eventos. A

linha vermelha indica o nimero verdadeiro de eventos simulado para a fonte.
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Apéndice D

Estudos da influéncia do Campo
Magnético Galactico na propagacao
de particulas carregadas provenientes
do SGR 1806-20

Este apéndice é um fragmento da Tese de Daniel Pakk, ainda em fase de redacao. Trata-se do estudo
da influéncia do campo magnético galactico na propagacao de particulas carregadas provenientes do SGR
1806-20.

A andlise deste trabalho é dividida em duas partes. A primeira parte leva em conta somente o campo

regular da galdxia enquanto que a segunda também leva em consideragao o campo aleatério da galaxia.
Parametrizagoes para o campo magnético da galaxia

A parametrizacao do campo magnético de grande escala da Via Léactea é separada em duas partes:
a componente do bojo, para o qual o modelo de Prouza-Smida [85] p < 4 kpc e a componente do disco,
véalida para 4 kpc < p < 20 kpc e adotada no modelo de Stanev [86]. A tdltima parametrizacdo inclui uma
dependéncia em z que representa o campo do halo galdctico. Essa combinacao bojo-disco-halo define o que
¢ conhecido como campo magnético regular da Via Léctea, By¢4.

No bojo, o modelo considerado descreve um campo A0, ou seja, com paridade fmpar (eixo-simétrico)

e modo de excitacao m = 0. Em outras palavras, o modelo considerado para o bojo descreve um campo
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dipolar. Para o disco, a configuragio escolhida é espiral bissimétrica (BSS) com paridade par e modo de
excitagdo m = 1, ou simplesmente S1, baseado em longas observagoes revisadas por Han [87].

Medidas de rotagéo (da polarizacao da luz) de pulsares evidenciam uma componente aleatdria isotrépica
para o campo do disco galdctico, com uma intensidade que varia no intervalo (0,5 — 2) X By¢q em escalas
de comprimento de 10 — 100 pc [28]. Como movimentos turbulentos do meio interestelar estao diretamente
ligados as atividades estelares, é assumido que este mesmo comportamento aleatério ocorre no halo e bojo

da galéxia.
Simulagoes

Foram simuladas emissées de particulas com E/Z = 1 EeV isotropicamente a partir da posigdo do
magnetar com a finalidade de descobrir que dire¢oes angulares sao preferenciais para que a radiagao emitida
atinja a Terra. Inicialmente, a propagacao foi realizada apenas através do campo magnético regular, para
E/Z =10, 100 e 1000 EeV. Para cada trajetéria reconstruida da particula, é determinada sua distancia
de maxima aproximacao a Terra, d,. A tabela D.1 lista as coordenadas angulares do magnetar para as
quais d, é minima. As figuras D.1 apresenta as distdncias de maximas de aproximagao da Terra, obtidas
de langamentos de particulas com F/Z = 10 EeV em cada diregdo do céu, em coordenadas locais (I’,b’)
do SGR 1806-20. O mesmo ¢ apresentado nas figuras D.2 e D.3 para E/Z = 100 EeV e E/Z = 1000 EeV,

respectivamente.

Tabela D.1: Distancias de maxima aproximagao das particulas em relagao a Terra.

| E/Z EeV | I(graus) [ b’ (graus) | d, (kpc) |

10 1 2 1,53
100 2 1 0,08
1000 -7 0 0,06
1000 20 7 0,17
1000 20 8 0,48

Na segunda parte desta andlise, a componente aleatéria do campo magnético da Via Lactea é incor-
porada ao cddigo de reconstrucao. Foi simulada a emissao de 500 particulas em cada uma das direcoes
preferenciais (I, ') listadas na tabela D.2, e apenas particulas cujas trajetérias passaram a uma distancia

> 0,1 kpc da Terra foram consideradas passiveis de serem detectadas. Esta selegdo é justificada pelas
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Figura D.1: Distancias de maxima aproximagao em relagao a Terra, obtidas para lancamentos de particulas
com E/Z =10 EeV, em cada diregao da esfera celeste, em coordenadas locais do SGR 1806-20.
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Figura D.2: Distancias de maxima aproximagcao em relacao a Terra, obtidas para lancamentos de particulas
com E/Z =100 EeV, em cada diregdo da esfera celeste, em coordenadas locais do SGR 1806-20.

incertezas envolvidas nas parametrizagdes do campo magnético e da posigdo do Sistema Solar na galdxia.
Quando uma particula é considerada passivel de ser detectada, seu vetor velocidade é registrado na posigao

de méxima aproximagao. Esse vetor define, por fim, a dire¢gdo de chegada da particula a Terra. A tabela

127



17 +
18 ¢

N

(graus)

e

Latitude local do
SGR 1806-20

1B

10

15

25
Longitude local do

SGR 1806-20 (graus)

30

35

40

dp  (kpe)
<)

IO

Figura D.3: Distancias de maxima aproximagao em relagao a Terra, obtidas para lancamentos de particulas
com F =7 = 1000 EeV, em cada direcao da esfera celeste, em coordenadas locais do SGR, 1806-20.

D.2 resume os resultados obtidos através dessa andlise.

Tabela D.2: Numero de particulas que atingem o volume definido como a posigdo do Sistema Solar a partir
de 500 simulagdes para cada diregdo preferencial (I',b').

| E/Z EeV | I'(graus) | b’ (graus) | Numero de particulas |

10
100
1000
1000
1000

-1
-2
-7
20
20

-2
-1
0
-7
8

0
20
253
37
13

A figura D.4 apresenta as localizacoes dos eventos que podem ser detectados na Terra, em coordenadas

galdcticas, para E/Z =100 EeV e E/Z = 1000 EeV.
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Apéndice E

Aproximacao para a integral do fluxo
em um intervalo logaritimico

O objetivo deste apéndice é tornar o mais compreesivel possivel a aproximagao (4.5), explicitando o
seu célculo. Esta aproximagao é apresentada em [63] e o cdlculo aqui demonstrado segue esta referéncia.

Deseja-se encontrar a solucao para a seguinte integral do fluxo:

d®
/A el E)E, (E.1)

na qual A é o intervalo de integracao, d®/dFE é o fluxo diferencial e ¢(F) é a eficiéncia de detecgdo em
funcao da energia. Uma solucao aproximada para esta integral consiste em resolvé-la em um intervalo

logaritimico A, onde é vélida a seguinte aproximacao

dd

Te(B) ~ B (E.2)

Assim, a solucao da integral E.1 é encontrada resolvendo-se a integral

vl

(E)e
I= /<E> _s BdE (E.3)

na qual (E) é o valor médio de E no intervalo logaritimico A. Como dE = Ed(InFE),

>

(E)e
I= / _, E“Tld(InE). (E.4)
(EYe 2
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Fazendo a substituicao simples de variavel

r=InE — E=¢" (E.5)
a integral torna-se
In(E)+5 1 In(E)+3
I / prlat)dz _ elat)z , (E.6)
In(B)-% (a+1) in(E)—
e assim,
in(E)(a+1) 2 E a+1 A
eoéT (e(a+1)% — 67(a+1)%) = %Senh |:(CE + 1)2:| . (E7)
Fazendo a seguinte substituicao:
A
obtém-se:
h
I = (B! <Se“5 > A (E.9)

Para A =1, 6 = (a+ 1)/2. Deste modo:

[= (B (B) (Ser;h 5) (E.10)

e entao:

= <:‘g . 6(E)> (E) (Sen;l§> — EOZ% EOG(EO) <Selgh 5) : (E.11)

na qual Ey é o valor médio da energia no intervalo logaritimico A.

Uma vez que (senhd)/d > 1, conforme mostrado na figura E.1, um limite conservativo pode ser obtido

a partir da equagao E.11, resultando na expressao (4.5) que querfamos demonstrar:

N95%
< L .
T x Acse x €(Ep)

do
Eo iy (E.12)
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senh(x)/x

L - | TR L TR .
-3 -2 -1 0 1 2

Figura E.1: Gréfico da funcdo f(z) = senh(z)/z (azul), mostrando que f(x) > 1. A linha vermelha é a
reta y = 1.
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Apéndice F

Encarte com mapas celestes
ampliados

Com o objetivo de facilitar a andlise de alguns mapas celestes apresentados no capitulo 4, este anexo

contém a ampliacao destas figuras.

133



Ais |Iny

1) dey sjuang payjoowsg

Figura F.1: Ampliacdo da figura 4.3: mapa de eventos filtrado, em coordenadas galdcticas. A escala de

cor indica a contagem de eventos.
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Smoothed Coverage Map (I,b)=(0,0), full sky

Figura F.2: Ampliagdo da figura 4.4: mapa de cobertura filtrado, em coordenadas galdcticas. A escala de
cor indica a contagem de eventos.
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Smoothed Difference Map (l,b)=(0,0), full sky

Figura F.3: Ampliacdo da figura 4.5: mapa de eventos filtrado, em coordenadas galdcticas. A escala de
cor indica a contagem de eventos.
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Li & Ma Map (1,b)=(0,0), full sky

Figura F.4: Ampliacdo da figura 4.6: mapa da Significancia estatistica de Li e Ma, em coordenadas
galacticas. A escala de cor indica significancias estatisticas.
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Magnetar zoom (I,b)=(10.45,-0.8381), radius= 40)

Figura F.5: Ampliacdo da figura 4.7: mapa da Significincia estatistica de Li e Ma, em coordenadas
galdcticas, com ampliagdo sobre a regiao do SGR 1806-20. A escala de cor indica significancias estatisticas.
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Li & Ma Map (I.b)=({0,0}, full sky

Figura F.6: Ampliagdo do mapa de significancia estatistica da 4.19: mapa da Significancia estatistica de
Li e Ma, em coordenadas galdcticas. A escala de cor indica significAncias estatisticas.
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Apéndice G

Sistemas de Coordenadas

As posigoes de objetos celestes podem ser descritas em diferentes sistemas de coordenadas. A escolha de
um sistema de coordenadas e sua projegao na esfera celeste podem facilitar a observacao das caracteristicas
da distribuicao de objetos no céu que nao seriam percebidas na utilizagao de outro sistema de coordenadas.

Descreveremos, neste apéndice, os principais sistemas de coordenadas utilizados ao longo deste tese. A

discusséo apresentada é baseada nas referéncias [88-90].

G.1 Coordenadas Horizontais

O sistema horizontal de coordenadas ¢ fixo na Terra. Este sistema de coordenadas é dito local, ou seja,
suas coordenadas, os angulos azimutal ¢ e zenital 6, nao sao carateristicas do astro e dependem da posicao
na Terra e do instante de medida.

Chamemos de “horizonte”o plano tangencial a Terra e perpendicular & direcao vertical na posicao do
observador. O “zénite”é o ponto no qual a vertical da posicao do observador intercepta a esfera celeste
enquanto que o ponto diametralmente oposto a ele é chamado de “nadir”. A figura G.1 apresenta uma
ilustracao desses pontos na esfera celeste. Qualquer semi-circulo maximo da esfera celeste, definido entre
o zénite e o nadir, é chamado de “circulo vertical”.

O angulo zenital # de um objeto sobre a esfera celeste é definido como o angulo entre sua posicao e o
zénite, medido sobre o circulo vertical que contém o objeto. O angulo zenital varia entre —90° e 90°.

O “podlo norte celeste”é definido como o ponto no hemisfério norte no qual o prolongamento do eixo de
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Figura G.1: Representacao do zénite, nadir e pdlos celestes em relacdo ao horizonte local e ao equador. A
latitude (Lat) é o angulo formado entre o horizonte e o pdlo. Figura retirada de [88].

rotacao da Terra intercepta a esfera celeste. O ponto no qual o circulo vertical que passa pelo pélo norte

[3 7

celeste intercepta o horizonte é conhecido como “ponto geografico norte”’.
O angulo azimutal ¢ de um objeto sobre a esfera celeste é o angulo medido sobre o horizonte, no sentido
horéario, desde o ponto geografico norte até o circulo vertical que contém a posicao do objeto. O angulo

azimutal varia entre 0° e 360°.

G.2 Coordenadas Equatoriais

O sistema equatorial de coordenadas baseia-se na posicdo do equador celeste!. O sistema equatorial
nao depende da posicao do observador e nem do instante de observagao.

As coordenadas do sistema equatorial sao chamadas de declinagao § e ascensao reta a. A declinagao §

1O equador celeste é a projecdao do equador da Terra na esfera celeste.
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de um objeto celeste é a distancia angular entre o objeto e o equador celeste, medida sobre o meridiano do
objeto?. Objetos no hemisfério norte possuem declinacio positiva, 0° < § < 90°, enquanto que objetos no
hemisfério sul possuem declinacao negativa, —90° < § < 0°.

A ascensdo reta a de um objeto é o angulo medido sobre o equador celeste, no sentido anti-horario,
entre o ponto vernal® e o meridiano celeste do objeto.

A figura G.2 ilustra o sistema de equatorial de coordenadas.

Z
PS

k!

Figura G.2: Ascensao reta («) e declinagdo (Dec) de um objeto representado sobre a esfera celeste. Figura
retira de [88].

G.3 Coordenadas Galacticas

A projegao na esfera celeste do plano da Via Lactea forma o chamado “equador galactico”, que é o

plano de referéncia do sistema galactico de coordenadas. O angulo entre o equador galactico e o equador

2Meridiano é um cfculo méximo passando pelos pélos norte e sul celeste.
30 ponto vernal é um dos dois pontos nos quais o equador celeste cruza com a ecliptica, isto é, o circulo méximo descrito
pela trajetéria do Sol, como consequéncia do movimento da Terra durante um ano.

142



celeste é ~ 63,5°.

Os podlos norte e sul galdcticos sdo definidos como os pontos, no hemisfério norte e sul, respectivamente,
nos quais uma linha perpendicular ao equador galidctico intercepta a esfera celeste.

A latitude galdctica b de um objeto é a distancia angular entre o objeto e o equador galdctico, variando
entre —90° < b < 90°.

A longitude galédctica | de um objeto é o angulo medido sobre o equador galdctico, no sentido anti-
horario, desde a direcao do centro galdctico até o circulo maximo que passa pelo objeto e pelos pdlos
galdcticos. A longitude galdctica varia entre —180° < [ < 180°.

O centro galdctico possui (I, b) = (0°,0°) no sistema de coordenadas galdcticas e («, §) = (266, 3°, —29,0°)

no sistema de coordenadas equatorias.
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