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Resumo

Essa tese tinha como objetivo estudar o perfil longitudinal de chuveiros
atmosféricos extensos de forma completa. NO6s simulamos chuveiros atmosféricos
utilizando o programa CORSIKA para diferentes primdrios e energias acima de 10" eV e
procuramos relacdes entre varios parametros extraidos do perfil longitudinal, como Xi.x,
X0, Xmax-Xo, FWHM entre outros. Utilizamos os modelos de interagdo hadronica
QGSJETO01 e SIBYLL2.1 nesses estudos.

Um resultado obtido foi a contribui¢do de diferentes componentes de um chuveiro
atmosférico no depdsito de energia na atmosfera, para diferentes angulos, primarios e
modelos de interacdo hadronica. Calculamos, pela primeira vez, explicitamente as
quantidades de energia calorimétrica e energia perdida que sdo necessdrias para a
recosntru¢do da energia do primdrio. Pudemos, entdo, parametrizar a fracdo de energia
perdida em termos da energia calorimétrica e da energia do primdrio. Essa parametriza¢ao
varia menos de 1 % com o angulo zenital e com o nivel de observagdo. J4 a dependéncia
com o primario € menor que 5 % e com o modelo de interacdo hadronica € menor que 2 %.
Calculamos como menor que 3 % o erro sistemdtico de corrigir a energia perdida usando
uma parametriza¢ao mista de 50 % de chuveiros de ferro e 50 % chuveiros de préton.

Aplicamos métodos estatisticos no estudo da composicao de raios césmicos. Como
resultado, propomos a utilizagdo de vérios pardmetros do perfil longitudinal como X,
Niax, Sigma, Assimetria, Skewness and Kurtose. Através do método de andlise de
componentes principais (PCA) nés estudamos a relevéncia de cada um desses parametros
na caracterizagdo do perfil longitudinal. Aplicamos, entdo, a andlise de discriminantes
lineares (LDA) para encontrar uma combinag¢do linear dos parametros usados que melhor
classifique um chuveiro como sendo originado por préton, ferro e fétons. Mostramos que
LDA permite uma melhor separacdo entre chuveiros de hadrons e fétons e entre chuveiros

de prétons e ferro que métodos baseados apenas na medida de Xax.
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Abstract

The aim of this thesis was to study in a thoroughly way the longitudinal profile of
air showers. We simulated air showers for different primaries and energies with the
CORSIKA program and searched for relations between several parameters extracted from
longitudinal profile, like Xpax, X0, Xmax-Xo, FWHM and others. Hadronic interaction
models QGSJETO1 and SiBYLL2.1 were used in these studies. One result was the
contribution for different components of an air shower to the energy deposit in the
atmosphere, considering different angles, primary particles and hadronic interaction models
was studied.

We calculated, for the first time, the amounts of calorimetric energy and missing
energy which are essential to reconstruct the primary energy. Thus, we could parameterize
the fraction of missing energy in terms of the primary energy as a function of calorimetric
energy. This parametrization varies less than 1% with angle and observation level. We
showed that the dependence with primary mass is less than 5 % and with hadronic
interaction model is below 2%. Using a parametrization with a mixture of 50 % of proton
and 50 % iron showers at 45° to correct the missing energy the systematic error found was
less than 3 %.

Finally, we applied statistical methods in the composition studies of air showers. As
a result, we propose the utilization of several features of air shower longitudinal profiles
such as Xpax, Nmax, Sigma, Asymmetry, Skewness and Kurtosis. First we studied the
relevance of each parameter for the overall shower features using principal component
analysis (PCA). Then, we applied linear discriminant analysis (LDA) to find a linear
combination of the shower parameters that best classifies a shower as an iron, proton or
photon originated shower. We showed that LDA provides a better separation between iron

and proton showers than using only X.x-based methods.
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Capitulo 1

Capitulo 1. Introducio: Raios Cosmicos de Altissima
Energia

Continuamente a atmosfera da Terra ¢é atingida por particulas e radiagdo
eletromagnética provenientes do espaco. Em meados do século passado, costumava-se
designar como raios césmicos a componente nuclear (nicleos atbmicos, com abundancia
proxima daquela observada na cavidade solar), elétrons, neutrinos de altas energias e
eventualmente outras particulas ‘“‘exoticas”. Mais recentemente, o conceito de raios
cosmicos tem-se expandido pela observacdo de outros mecanismos de producdo e
propagacdo de particulas e radiacdo no espaco. Englobam-se, assim, em instituicOes de
pesquisa ja multidisciplinares, estudos visando mapear o céu e estudar espectros em raio-X,
ondas de radio, gama etc, além daquelas particulas acima citadas. Podemos citar aqui como
referencia geral, a pagina eletronica sobre experi€éncias em Raios Césmicos, Raios Gama e
Neutrinos mantida por K. Bernlohr [1.1]. Recentemente, cunhou-se o termo: fisica de
astroparticulas (usado em revistas especializadas) para designar as atividades nessa drea. A
energia dessas particulas pode variar desde poucos MeV até 10°° eV. Para particulas com
energia até aproximadamente 10'> eV por nicleon o fluxo que atinge o planeta é alto o
suficiente para que sejam coletadas em satélites ou baldes. Acima dessa energia, a medi¢ao
direta € muito dificil, mas, por uma feliz coincidéncia, raios cOsmicos com energias
superiores a 10" eV produzem reacdes nucleares na atmosfera que ddo origem a cascatas
de particulas secunddrias, permitindo a observacao indireta no solo.

Essa cascata de particulas secunddrias recebe o nome de chuveiro atmosférico e
pode conter bilhdes e bilhdes de particulas que percorrem a atmosfera e chegam até a
superficie do planeta. Um chuveiro pode ser representado por um disco de particulas
relativisticas que percorre a atmosfera. Podemos observar o seu desenvolvimento na
atmosfera, através da luz de fluorescéncia emitida pela atmosfera com a passagem das
particulas do chuveiro, e depois detectar esse disco de particulas e fétons na superficie da
Terra. E possivel medir a densidade de particulas em funcdo da distancia ao eixo do
chuveiro, também chamada distribui¢do lateral. J4 o nimero de particulas em fungdo da

profundidade, enquanto o chuveiro se desenvolve, € chamado de desenvolvimento ou perfil



Capitulo 1

longitudinal. A posicdo na atmosfera onde ocorre o nimero maximo de particulas, chamada
de Xpax, € uma varidvel importante no estudo desse fendmeno.

O foco dessa tese dirige-se para a regido de mais alta energia do espectro de Raios
Coésmicos. Nessa regido, encontramos os raios césmicos de ultra-alta energia (RCUAE, em
inglés UHECR), particulas com energias macroscopicas cuja origem ainda € desconhecida
e que, certamente, estdo envolvidas nos processos mais energéticos do universo. Dessa
forma, podem proporcionar informacdes acerca de fendomenos fisicos e astrofisicos cujas
energias sdo impossiveis de serem atingidas em laboratério. A solucdo dos mistérios
envolvendo essas particulas fantdsticas pode aumentar a compreensdao sobre possiveis
corpos celestes envolvidos em sua produgdo ou até mesmo ampliar os horizontes da fisica

de particulas para além do modelo padrao.

1.1 Historia

Em 1912, num v6o de baldo até uma altitude de 5000 metros, o austriaco Victor
Hess (considerado o pai da fisica de raios césmicos) descobriu uma radiacdo penetrante
aparentemente vinda do espago. Posteriormente, essa misteriosa radiacdo passou a ser
estudada utilizando-se camaras de nuvens e, usando um desses instrumentos, Dimitry
Skobelzyn, em 1929, observou pela primeira vez “rastros” deixados por raios cOsmicos.
Também utilizando uma camara de nuvens, Carl Anderson descobriu em 1932 a primeira
particula de antimatéria, o anti-elétron, que ganhou o nome de pésitron. Ainda nessa época,
fervilhava um debate na comunidade cientifica a respeito do fato de serem de fato
particulas ou raios gama, hipdtese defendida pelo famoso fisico norte-americano Robert
Millikan. Contudo, era cada vez mais evidente a natureza corpuscular da radiacdo césmica,
como, pouco tempo depois, provou a descoberta do muon na radiacdo cdsmica por
Anderson e Neddermeyer; marcando o nascimento da fisica de particulas elementares.

Mais uma importante descoberta viria em 1938, com Pierre Auger [1.2].
Posicionando detectores de particulas nos Alpes Franceses, ele notou que detectores
distantes vdrios metros um do outro, assinalavam a chegada de particulas exatamente no
mesmo tempo. SupOs corretamente, entdo, que havia ocorrido uma “chuva” de particulas
secunddrias originadas por um mesmo primdrio que colidira com moléculas do ar: Pierre

Auger acabara de descobrir os Chuveiros Atmosféricos Extensos. E foi além: estimou que a
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energia desse primério era de 10" eV, uma energia dez milhdes de vezes maior do que
qualquer energia conhecida a sua época! Vale a pena lembrar aqui o inicio das atividades
experimentais em raios cosmicos no Brasil, com a publicacdo de trabalhos pioneiros de
Gleb Wataghin e Marcelo Damy de Souza Santos, nesse mesmo periodo (1938-1941). Sao
resultados de observacdes de chuveiros atmosféricos (ainda ndo chamados ‘“‘chuveiros
atmosféricos extensos”), em revistas indexadas de divulgacdo internacional e outras
publicacdes de alcance nacional. E notdvel como Wataghin e Damy faziam um trabalho
pioneiro juntamente a P. Auger e B. Rossi. Para exemplificar, essa intensa atividade em
raios cosmicos no Brasil, mais precisamente na Universidade de Sao Paulo, mencionamos
os artigos [1.3-1.8].

Alguns anos depois surgiram os primeiros experimentos que buscavam estudar esses
chuveiros atmosféricos extensos, montados separadamente por Bruno Rossi e Georgi
Zatsepin (montaram os primeiros “arrays” de detectores). A questdo sobre a origem e 0s
mecanismos de aceleragao dessas particulas teve, entdo, a importante abordagem de Enrico
Fermi, em 1949 [1.9]. Ele prop6s um mecanismo de aceleracdo para os raios c6smicos, no
qual as particulas sdo aceleradas chocando-se com nuvens magnéticas no espacgo.
Supernovas deveriam ser tais aceleradores cosmicos.

Em 1962, uma importante descoberta: John Linsley e colaboladores descobriram o
primeiro raio césmico com energia de cerca de 10% eV, em Volcano Ranch, Novo México,
nos Estados Unidos [1.10]. Nessa mesma época, Arno Penzias e Robert Wilson, no Bell
Labs, descobriram a radia¢ao de fundo de microondas e logo ap6s Kenneth Greisen, Vadem
Kuzmin e Georgi Zatsepin [1.11, 1.12] propuseram que as particulas da radiagdo cdsmica
interagiriam com essa radiacdo de fundo de tal forma que particulas de origem extra-
galactica, chegando a Terra, ndo poderiam ter energias maiores que 6.10" eV.

Em 1991, o grupo de pesquisa do Observatério Fly’s Eye, nos EUA, observou um
evento cuja energia medida foi de 3.10° eV, até hoje considerado o evento de maior
energia ja observado [1.13]. Apds essa fantdstica descoberta, varios outros eventos de
energia extrema t€ém sido detectados. Em 1992, um grupo de pesquisadores comecou a
planejar um novo observatério de raios cosmicos, o Observatério Pierre Auger, em
homenagem ao descobridor dos chuveiros atmosféricos. O novo observatdrio consistird em

dois gigantescos conjuntos de detectores, um no hemisfério norte (ainda a ser construido) e
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outro no hemisfério sul, ja praticamente concluido contando com 1600 médulos espalhados
numa drea de 3.000 km? e 4 telescépios de fluorescéncia que permitem visdo estereoscopica

dos eventos.

1.2 As Técnicas de Deteccao

Para energias menores que 10" eV, o fluxo de Raios Césmicos (RC) é alto o
suficiente para que as particulas primdrias sejam detectadas diretamente por baldes e
satélites. Acima dessa energia, o fluxo passa a ser baixo (abaixo de 10 particulas por m? por
dia) e sua detec¢do direta torna-se invidvel em termos préticos. Todavia, a partir dessa
energia, as cascatas produzidas pela interacdo do primério com a atmosfera passam a ser
grandes o suficiente para serem detectadas no solo (ou vistas na atmosfera), os detectores
passam, entdo a ser baseados no solo e grandes dreas sdo necessdrias (principalmente se o
objetivo seja estudar os raios césmicos de mais alta energia).

O objetivo de todos os experimentos ¢ medir a dire¢do de chegada dos raios
cOsmicos primdrios, sua energia e a natureza dessa particula.

Na detec¢do de raios cOsmicos de altissimas energias sdo usadas duas técnicas
principais: amostragem das particulas secunddrias que chegam ao solo e a observagdo do
perfil longitudinal do chuveiro na atmosfera.

A primeira técnica é a mais usada e baseia-se na constru¢do de detectores no solo e
sua dispersao por grandes areas. Tais detectores podem ser cintiladores, tanques de dgua
(Cherenkov) e detectores de muons. A drea de detecgdo aumenta com o intervalo de energia
observado e conseqiiente diminui¢ao no fluxo. Ja a segunda técnica consiste na observacao
da luz de fluorescéncia produzida pela excitacdo das moléculas de nitrogénio do ar pela

passagem das particulas carregadas do chuveiro.
1.2.1 A técnica de detectores de solo (SD)

Um chuveiro produz um grande nimero de particulas espalhadas por uma grande
drea ao nivel de observacdo (por exemplo, um chuveiro de energia de 1.10'® eV, tem cerca
de 1.108 particulas ao nivel do mar), e tais particulas sdo detectadas ao atravessarem o0s

detectores espalhados em uma grande area. Em geral, a distdncia que separa esses
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detectores € de centenas de metros e, normalmente, sio medidas densidades de particulas
carregadas e fétons cherenkov no ar.

A direcdo do chuveiro e, conseqiientemente do primadrio, é determinada a partir dos
tempos de chegada dos sinais em detectores diferentes e posteriormente da determinacio da
funcdo de distribuicdo lateral do chuveiro, que da a densidade de particulas em fungdo da
distancia ao eixo do chuveiro (supondo-se uma simetria axial). A estimativa da energia do
primdrio para energias até 10'® eV ¢é feita tradicionalmente através de ajuste de curvas tipo
Nishimura-Kamata-Greisen, com diferentes fatores de escala. Mais recentemente, para

energias maiores que 10'® eV, outras formas de estimar a energia do primdrio tém sido

usadas [1.14].
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Figura 1. 1 Distribuicdes laterais simuladas de energia depositada por elétrons, fétons e mions em um

tanque de cherenkov na agua [1.14].
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1.2.2 A técnica de fluorescéncia

Fétons de ultravioleta, no intervalo de 300 nm a 400 nm, sdo produzidos pela
excitacdo de moléculas de nitrogé€nio através passagem de particulas carregadas de um
chuveiro pela atmosfera. Cerca de quatro fétons por metro sdo produzidos para cada
particula carregada do chuveiro [1.15].

Com um conjunto de fotomultiplicadoras focalizadas em uma por¢do do céu, o
desenvolvimento longitudinal de um chuveiro pode ser medido diretamente. Dessa forma, é
possivel medir a posicio do maximo do chuveiro diretamente, que tem importancia no
estudo da composi¢ao quimica dos primarios, como veremos mais tarde (capitulo 2). Além
disso, através do perfil € possivel calcular a energia total do chuveiro de forma mais precisa
que em outras técnicas (capitulo 4). Entretanto, essa técnica sé pode ser usada em noites

escuras, sem lua, e sem nuvens (aproximadamente 10% do tempo).

1.3 Detectores de raios césmicos de altissima energia

O primeiro dos grandes conjuntos de detectores foi construido por Linsley, Scarsi e
Rossi em 1959, em Volcano Ranch, Novo México, EUA. Possuia uma area de 8,1 km?
contando com 19 cintiladores plasticos de 3,3 m® cada e foi responsédvel pela primeira
medida do espectro acima de 1 EeV (1 EeV =1.10" eV) da historia. Também foram os
primeiros a detectar um evento de energia maior que 100 EeV e até hoje permanece como
um dos maiores eventos ja detectados. Apds esse trabalho pioneiro, outros observatorios
foram construidos, como Haverah Park, Sugar,Yakutsk, Fly’s Eye e AGASA. Discutiremos

brevemente alguns deles.

1.3.1 Haverah Park

O conjunto de detectores de RC de Haverah Park [1.16] deixou de operar em julho
de 1987 depois de operar por vinte anos, coordenado pela universidade de Leeds, em North
Yorkshire, Inglaterra. O conjunto de detectores consistia de tanques Cherenkov de dgua de
1,2 m de profundidade, com estagdes que variavam de 1 m* a 54 m’. Apresentando um

conjunto central de 4 detectores espacados 500 m um do outro e outros seis subconjuntos
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de tanques com espacamentos que variavam entre 50 m e 150 m, totalizando uma area de
aproximadamente 12 km”. Durante seus anos de operacdo, milhares de eventos foram
detectados, incluindo 4 eventos de energia superior a 100 EeV. O observatério Auger esté

utilizando a mesma técnica de tanques Cherenkov utilizada em Haverah Park.

1.3.2 SUGAR

Até a constru¢do do observatério Auger, o Unico grande conjunto de detectores a
operar no hemisfério sul foi o detector da Universidade de Sidney (SUGAR- Sidney
University Giant Air Shower Recorder) operou entre 1968 e 1979, em Narribri na provincia
de Nova Gales do Sul, 149° 43" L e 30°32°S, Austrélia [1.17], e consistia em um conjunto
de 54 estacdes espalhadas por uma drea de aproximadamente 60 km”. Cada estacdo era
autdbnoma, com sua propria fonte de energia (géds). As estagdes eram compostas de
cintiladores de 6 m* enterrados 1,7 m abaixo da superficie, respondendo preferencialmente
a muons. Infelizmente, seus dados de mais alta energia ndo apresentam precisao confidvel o
suficiente em virtude do grande espagamento entre as estacdes e problemas de tempo com
as fotomultiplicadoras usadas durante toda a vida do experimento. Mesmo assim,
recentemente a colaboracdo apresentou uma nova andlise de seus dados, cujos resultados

sdo semelhantes ao experimento AGASA [1.18].
1.3.3 Yakutsk

O observatorio de Yakutsk, localizado na Sibéria, cobre uma area de 18 km? e
compde-se de trés camadas de detectores: a primeira usa cintiladores plésticos, dispostos
sobre uma area de 0,026 kmz, sendo cercada por detectores similares de 43 X 2 m? de area,
que ocupam uma drea de 10 km” Em torno do segundo do conjunto, hd um terceiro
conjunto de cintiladores espacados 1km cada. Num raio de 1 km do centro do conjunto
estdo dispostos detectores de muons com limiar de energia de 0,5 GeV. Na medida de
tempo obtém-se uma resolucdo de 107 segundos. O observatério também possui 335
detectores de luz Cherenkov, fornecendo informacdes sobre o perfil longitudinal e que sdo
uteis para a calibracdo das medidas de energia. A sua configuracdo permite o estudo da

estrutura de chuveiros de energia em torno de 10" eV. [1.19]
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1.3.4 AGASA (Akeno Giant Air Shower Array )

Até a constru¢do do observatério Auger, o conjunto de detectores de chuveiros
atmosféricos gigantes de Akeno (AGASA) era o maior observatorio de raios cosmicos ja
construido. Cobrindo uma area de 100 kmz, consistia de 111 detectores (cintiladores) de 2,2
m? cada e, em 27 destes, também estdo instalados detectores de mdons. Atualmente fora de
operacdo, teve iniciada a aquisi¢do de dados em 1990, mas na parte sudeste do conjunto ha
um conjunto de detectores que cobrem densamente uma area de 1 km? e estdo em operacao
desde 1979. Desde entdao, medidas do espectro de energia tém sido realizadas na regiao de
altas energias, secdo de choque ineléstica p-ar (préton-atmosfera) e espectro de energia de
muons. Seus dados de espectro de mais alta energia apresentam resultados que se chocam
com os dados de outro grande experimento, HiRes, representando uma das grandes

questdes de fisica de raios césmicos da atualidade [1.20].

1.3.5 Fly’s Eye e Hires

O primeiro detector bem sucedido a usar a técnica de fluorescéncia foi instalado no
deserto de Utah, EUA e operou entre 1981 e 1992 [1.21]. Tratando-se de dois telescopios
de fluorescéncia separados por uma distancia de 3,4 km, Fly’s Eye I era constituido de 67
espelhos de 1,6 m de diametro, contando com 12 a 14 fotomultiplicadoras em cada um dos
focos; totalizando 880 fotomultiplicadoras cobrindo todo o céu. O detector Fly’s Eye II
consistia de 36 espelhos e 464 fotomultiplicadoras que cobriam metade do céu na direcio
do primeiro detector. Dados coletados simultaneamente por ambos os telescOpios eram
considerados eventos “estéreo”, do contrdrio eram eventos “monoculares”. O Fly’s Eye
observa o desenvolvimento de um chuveiro atmosférico ao atravessar a atmosfera e ionizar
o nitrogénio da atmosfera. Como conseqiiéncia, € possivel observar diretamente o ponto da
atmosfera onde o chuveiro atinge o seu maximo. Em 1998, o experimento Fly’s Eye foi
substituido pelo HiRes [1.22] ( do acronimo em inglés de “High resolution Fly’s Eye”),
uma nova geracdo de experimento de fluorescéncia, com o objetivo de aumentar em 10
vezes a sensibilidade no intervalo de energia acima de 10 EeV. As fotomultiplicadoras do
HiRes tém abertura de 1° X 1° em comparagio aos 5° X 5° do Fly’s Eye, aumentando sua

abertura e capacidade de resolu¢do da profundidade do méximo do chuveiro.
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1.3.6 Observatorio Auger

Aos pés da cordilheira dos Andes, na provincia de Mendoza, Argentina, um
gigantesco observatério de raios cosmicos estd sendo construido. O projeto Pierre Auger
(em homenagem ao descobridor dos chuveiros atmosféricos) combina as duas técnicas mais
importantes na deteccdo de chuveiros atmosféricos: um conjunto de 1600 detectores de
Cherenkov na dgua e 24 telescopios de fluorescéncia espalhados por uma drea de 3000 km?2
[1.23].

O conjunto de detectores de solo (em inglés “surface detector” ou SD) é constituido
de tanques de 4dgua, cilindricos de 10 m? de 4rea e 1,2 m’ de altura, distantes 1,5 km uns dos
outros. Quando muons, elétrons ou fétons atravessam um dos tanques produzem radiacio
Cherenkov na 4gua que € detectada por 3 fotomultiplicadoras. Os dados coletados pelos
tanques sdao enviados via radio para uma central de aquisicdo de dados. A energia
consumida na eletronica de cada tanque € fornecida por 2 painéis solares e cada estacio
possui um relégio GPS para medidas de tempo.

O observatério conta com 24 telescopios de fluorescéncia, dispostos em 4 “olhos”
localizados nas bordas do conjunto de detectores de solo. Os olhos, posicionados em pontos
mais elevados que os detectores de superficie, possuem 6 telescopios Schmidt. A luz de
fluorescéncia € refletida por um espelho esférico de 3,5 m x 3,5 m em uma camera com 440
fotomultiplicadoras, cada uma cobrindo 1,5° do céu, de tal forma que um olho (6
telescopios) cobre 180° em azimute e 28,6° em elevacdo. Antes de atingir os espelhos a luz
passa por lentes corretoras, desenvolvidas na Unicamp [1.24], que duplicam a area de
coleta de luz efetiva. A abertura final do observatério, para chuveiros de energia maiores
que 10 EeV serd aproximadamente 7400 km2 sr. Uma vez que a intensidade do sinal de
fluorescéncia € muito baixa, o detector coleta dados apenas em noites de céu limpo e sem

lua, operando em cerca de 10 % do tempo (“duty cicle™).
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Cristina Raschia

Figura 1. 2 Telescépio de Fluorescéncia do Observatorio Pierre Auger, Los Leones, Malargiie.
www.Auger.org.

As medidas realizadas com o conjunto de detectores de superficie e de fluorescéncia
ao mesmo tempo, chamadas de medidas hibridas, apesar de constituirem um subconjunto
de todas as medidas, t€ém importancia fundamental, pois permitem a calibra¢do da energia
dos chuveiros obtida através da técnica de solo pelas medidas calorimétricas da técnica de
fluorescéncia. Além da alta qualidade na reconstru¢do da energia dos chuveiros, os eventos
hibridos também permitirdo o aumento na qualidade das reconstrucdes geométrica e da
composi¢ao quimica.

O projeto Auger tem como objetivo responder algumas das questdes mais
fundamentais da fisica de raios cosmicos, entre elas, a existéncia, ou nao, do corte GZK e o
mistério acerca das possiveis fontes astrofisicas capazes de acelerar os raios césmicos até

essas energias.
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1.4 Astrofisica dos Raios Césmicos

Os raios césmicos aos quais nos referimos aqui sdo, em sua maioria,
presumivelmente, nicleos atdmicos (dentre os quais o préton € o mais abundante), com
uma composicdo quimica que se assemelha a encontrada na cavidade solar. Ha dificuldades
na determina¢@o na natureza do primdrio, que, em altissimas energias, s6 pode ser feita em

termos estatisticos e ndo evento a evento, devido a limitacdes nas medidas desses eventos.

o Fluxo de Raios Cosmicos
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Figura 1. 3: o espectro de energia dos raios césmicos.

Um dos aspectos relacionados a esses raios cosmicos que mais despertam a atengao
¢ seu espectro de energia, no qual o intervalo de energia dessas particulas vai de menos de 1

z 20 . . . o~ . A .
MeV até 10™ eV. O fluxo diferencial acima de 10 GeV (quando j4 ndo sofre a influéncia do

sol) em relacdo a energia € descrito por uma lei de poténcia do tipo :

aN g (1.1)
dE

cujo indice espectral o € aproximadamente 2,7. O fluxo de raios cdésmicos varia de

1/cm?/seg na regido de 100 MeV até 1/km?/século por volta de 100 EeV (1 EeV=10"® eV).
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Apesar de caracterizar-se por uma lei de poténcia praticamente fixa em torno do
indice espectral 2,7, existem, nesse espectro, algumas estruturas muito interessantes, que
correspondem a mudangas na inclinagdo do espectro e carregam importantes informacgdes
fisicas e astrofisicas: dois “joelhos” (em inglés, “knee”) e um “tornozelo” (“ankle”) (Figura
1). O primeiro joelho aparece em torno de 3.10" eV, onde o espectro torna-se mais
inclinado, com o indice da lei de poténcia mudando de 2,7 para 3,1 e o segundo joelho, um
pequeno aumento na inclina¢io no qual o indice muda de 3,1 para 3,3, ocorre entre 10'7 eV
e 10" eV. O tornozelo ¢ visto na regido de 1.10" eV, onde a inclinago espectral retorna
para algo em torno de 2,7.

Na regido de menor energia, o fluxo de raios cdésmicos € alto o suficiente,
permitindo que o estudo de composi¢do quimica seja feito através de medidas diretas,
usando-se detectores em baldes e satélites. E nessa regidio que se concentram as
informacdes mais detalhadas acerca dos raios cOsmicos e, conseqiientemente, de sua
origem.

Nessa regido do espectro, prétons dominam a composi¢do quimica. Em decorréncia
de processos de espalacdo de nucleos primarios abundantes, como carbono e oxigénio, ha
uma superabundancia de elementos secundarios como litio, berilio e boro em relacdo a sua
abundancia relativa no sistema solar. Para energias menores que 1 GeV/nticleon ocorre a
modulacdo solar: o espectro de energia mostra uma grande atenuacdo em relacdo a lei de
poténcia observada em altas energias. Nesse intervalo de energias, os raios cOsmicos
sofrem influéncia do ciclo solar de maneira que o fluxo de particulas com energias menores
que 1 GeV apresenta uma correlagdo temporal com a atividade solar, indicando uma origem
solar. Para energias maiores, o fluxo apresenta uma anticorrelacdo temporal (decresce) o
que indica uma origem fora do sistema solar. Aparentemente, alteragdes no campo
magnético interplanetdrio, decorrentes dessa atividade solar, interferem na propagacdo
dessas particulas até a Terra [1.25].

Para energias até a regido do joelho, hd fortes evidéncias (raios gamas produzidos
em colisdes nucleares [1.26]) de que os raios césmicos tém origem na Galédxia e que se
propagam por difusdo através dela. A hipdtese mais provavel € de que esses RC sejam
acelerados nas camadas externas de ondas de choque de remanescentes de Supernovas (em

inglés, SNR).
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Os argumentos que fundamentam a hipétese de que a maior parte dos raios
cosmicos galacticos € acelerada em ondas de choque de remanescentes de supernovas
(SNR), levando naturalmente a uma lei de poténcia foram sugeridos pela primeira vez por
Baade e Zwicky [1.27] e se baseiam na constatacdo de que a energia necessdria para manter
o fluxo de raios cosmicos corresponde a apenas 10% da energia mecanica liberada nas
explosdes de Supernovas.

Acredita-se que a densidade média de energia dos raios cOsmicos (u,) €
relativamente uniforme pela maior parte da galdxia e apresenta o mesmo valor que a
densidade local de raios césmicos de 1 eV/em®. Dessa forma a poténcia necesséria para

suprir todos os raios cosmicos da galdxia € dada por [1.29]:

V,.u
Lpe =% _ 510" ergss, (1.2)
tC
na qual, Vg, € o volume do disco da galaxia:
_ 2 7 - 2 66 3
Ve = mR>d = (15kpc)* (200 pc) ~ 4.10° em (1.3)

t. é 0 tempo de confinamento das particulas na galdxia e é aproximadamente 6.10° anos.

E interessante notar que a densidade de energia dos raios césmicos é compardvel a
densidade de energia da radiacdo de fundo de microondas, o que pode ser uma
coincidéncia. Também é equivalente a densidade de energia encontrada nos campos
magnéticos galdcticos e no movimento turbulento de gases na galdxia, provavelmente em
virtude do equilibrio entre as pressdes dessas componentes.

A difusdo de particulas carregadas em campos magnéticos turbulentos que
acompanham plasmas que se deslocam pelo espaco é o mecanismo capaz de acelerar os
raios coésmicos na galdxia; proposto inicialmente por Enrico Fermi, em 1949. Nesse
processo, uma particula carregada atravessa uma nuvem de plasma e, em cada choque,

ganha, em média, uma quantidade de energia AE proporcional a sua energia E:
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— =25 (1.4)

onde S=v/c refere-se a velocidade da onda de choque. Dai também ser chamado de
mecanismo de Fermi de segunda ordem. No final da década de 70, o mecanismo de Fermi
foi modificado para descrever processos de aceleracdo mais eficientes (primeira ordem em
B) que ocorrem em ondas de choque planas de Supernovas ou em outros objetos
astrofisicos (hotspots, por exemplo) [1.29], nesse caso o ganho médio de energia em cada
choque € dado por:

AE
— , 1.5
- 154 (1.5)

Particulas que permanecem mais tempo na onda de choque adquirem mais energia,

de tal forma que depois e um tempo 7 a energia maxima possivel de ser atingida é:

E . =ZeBB.TV., (1.6)

max

na qual B é campo magnético na regido do choque, f.=V./c é a velocidade da onda de
choque. Se usarmos nimeros tipicos da supernova do tipo II teremos uma energia mixima
Emax ~ 100.Z TeV (1 TeV= 1.10" eV). Recentes medidas mostram que essa energia pode
ser uma ordem de grandeza maior para alguns tipos de supernovas, atingindo até 5.Z PeV
(1 PeV=1.10" V) [1.27].

A energia mdxima depende da carga Ze, o que faz com que nicleos mais pesados
sejam acelerados até energias maiores. Conseqiientemente, devem surgir cortes (“cut-offs”)
no espectro de energia para elementos proporcionalmente a seu nimero atomico. Nucleos
leves apresentam cortes primeiro e mais pesados depois. Medidas recentes do experimento
HESS [1.27] tém dado suporte a essa teoria, que observou raios gama de energias TeV da
SNR RXJ1713.7-3946. Esses resultados sdo compativeis com uma teoria de aceleragcdo de
raios césmicos em SNR.

Para que energias maiores sejam atingidas, em geral, sdo introduzidos campos
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magnéticos mais intensos, fontes de dimensdes maiores, choques quase perpendiculares,
aceleracdo difusiva ndo linear e re-aceleracdo por multiplas fontes, onde o processo deve
continuar enquanto a particula se move pelo espaco interestelar e sofre 0 mesmo processo
cada vez que interaja com remanescentes de supernovas espalhados pela galdxia. Contudo,
essas abordagens estdo ainda sujeitas a debate [1.30]. Para cada particula, seu corte
corresponderia a um joelho no espectro correspondente a essa particula, que no espectro de
todas as particulas ndo € visivel uma vez que temos a somatdria de todos os cortes. O joelho
do espectro de todas as particulas seria causado pelo primeiro dos cortes, o corte dos
prétons. Cada particula apresentaria seu proprio joelho, se observdssemos apenas o seu
préprio espectro.

Além do modelo apresentado acima, de aceleracdo, a posicdo do joelho também
pode ser explicada pelo confinamento magnético das particulas de RC no halo galéctico. O
campo magnético galdctico possui uma componente regular e outra aleatéria, a componente
regular do campo magnético galactico faz com que as particulas de carga Ze e momento p

descrevam trajetorias helicoidais com raio de Larmor dado por:

R =——, 1.7

enquanto que a componente aleatéria faz com que se difundam pela Galdxia. Como o raio
de Larmor aumenta com a energia, fica cada vez mais dificil confinar magneticamente uma
particula na Galdxia. Como R, € inversamente proporcional a Z, espera-se que as particulas
de carga menor escapem primeiro, com os protons escapando primeiro. Nesse caso, a
regido de energia no espectro onde ocorre o joelho de um nicleo de carga Z localiza-se no
espectro em E,=ZEp, onde E,= 3.10" eV ¢ a energia do espectro correspondente A perda de
confinamento do préton. O joelho de mais alta energia deve ser o correspondente ao ferro e
localiza-se por volta de Er.=8.10"° eV. Em energias maiores que essa o fluxo galdctico
torna-se mais inclinado e deve ser constituido basicamente de ferro.

Ambos os modelos, de aceleracdo e confinamento, vém sendo confirmados pelos
dados de KASCADE. De fato, medidas recentes feitas por esse experimento, decompondo

o espectro de todas as particulas em espectros de alguns grupos de particulas, préton, hélio,
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carbono, nitrogénio e oxigénio (CNO) e ferro, mostram que existem diferentes joelhos para
cada componente; iniciando com préton em dire¢do a nicleos mais pesados [1.31]. Assim,
o joelho do espectro de todas as particulas pode ser correspondente ao joelho do préton.
Além dessas hipoteses também foi sugerida a possibilidade de ocorrerem novas interagdes
hadronicas no meio interestelar, ou na prépria atmosfera terrestre, como interacdes de

primdrios com neutrinos reliquias que poderiam produzir esse efeito.

1.4.1 O Tornozelo (E>10'%)

Acima de 1.10"” eV, o campo magnético galdctico ndo aprisiona nenhuma particula,
nem mesmo os nucleos mais pesados. Por exemplo, o raio de Larmor de um préton de
energia 10" eV é 10 kpc, maior que as dimensdes da galdxia interior. Além disso, ndo sdo
conhecidas fontes astrofisicas dentro da Via Lactea capazes de acelerar particulas até essas
energias. Portanto, acredita-se que os raios cosmicos de ultra alta energia (RCUAE) tenham
origem extragaldctica. Nasce, naturalmente, a questdo: Em qual momento, no espectro de
energia, tem inicio a componente extragalactica?

Basicamente dois modelos tentam explicar a transi¢do entre a componente galactica
(G) e a extragalictica (EG): o modelo do tornozelo [1.32], o modelo da depressdao
(“dip™)[1.33] .

No primeiro cendrio, a transi¢do entre as populacdes deve ocorrer em torno de
1.10" eV, exatamente onde tem inicio o tornozelo do espectro, quando uma componente
espectral mais inclinada (galédctica), de indice -3,1, encontra uma componente menos
inclinada (extragaldctica), cujo indice fica em torno de -2. Essa interpretacdo foi proposta
por Hill e Schramm em 1985, apés essa estrutura ter sido descoberta por Haverah Park. E
interessante notar que o tornozelo aparece no espectro acima de 3.10'® eV e é precisamente
nessa faixa de energia que os campos magnéticos galacticos devem perder sua eficiéncia de
confinamento (pois o raio de Larmor de uma particula de carga Ze passa a ter as dimensdes
da Galédxia). Essa € uma das razdes pelas quais interpreta-se o tornozelo como sendo um
indicio dessa transi¢do. De acordo com esse cendrio, a composi¢ao quimica nessa faixa de
energia deve ser dominada por nicleos de ferro (ou nicleos mais pesados), uma vez que o
joelho no espectro para os nucleos de ferro ocorre entorno de 8.10'% eV [1.34].

No final dos anos 80, Berezinsky e seus colaboradores, mostraram que se a

16



Capitulo 1

componente extragaldctica for dominada por prétons, além do corte GZK, esses prétons
sofreriam perdas por producdo de pares (e* e) nos fétons da radiacio de fundo de
microondas. Isso resultaria numa modulagdo do espectro entre 1.10" ¢ 4.10" eV, chamada
de depressdo (“dip”). Dessa forma, os raios césmicos na regido do tornozelo devem ser
interpretados como uma componente extragaldctica composta unicamente de prétons.
Portanto, se a depressao estd associada a perda de energia na propagagao desses prétons, a
componente extragalictica deve ser composta exclusivamente de prétons e a transi¢ao
G/EG ndo deve ocorrer no tornozelo, mas sim em energias mais baixas, na regido do
segundo joelho ( entre 4.10"" eV e 8.10"" eV, dependendo do experimento)[1.33]. O modelo
da depressdo encaixa-se facilmente no contexto da hipdtese de confinamento-rigidez,
descrevendo a transicdo como a intersec¢do de um espectro galactico inclinado em energias
maiores que 6,5.10"° eV com um espectro pouco inclinado em energias menores que 1.10'
eV, com os fluxos igualando-se em 5.10"7 eVv.

A energia na qual ocorre a transi¢do G/EG ¢ determinada pela igualdade entre a taxa
de perdas por producdo de pares e a taxa por perdas adiabdticas, correspondentes a
expansdo do universo (“red-shift”).

Os dois modelos apresentam vantagens e desvantagens; ambos conseguem
reproduzir o espectro de raios cosmicos, embora com diferentes indices nas fontes e
diferentes interpretacdes do tornozelo. O modelo do tornozelo fornece uma explicacio
natural para a transi¢do G/EG como sendo a interseccao de uma componente inclinada do
espectro com outra menos inclinada, extragaldctica; compativel com os modelos de
aceleracio mais usados (E™ para aceleracio em choques ndo relativisticos e E? para
choques relativisticos [1.33]). Esses espectros ndo t€ém nenhum problema em termos de
balango de energia.

Contudo, o modelo requer que a componente galdctica se prolongue até 1.10" eV,
em aparente contradicdo com os dados de KASCADE e com os modelos de aceleragao em
fontes galécticas (SN).

Ja o0 modelo do “dip” exige fontes mais energéticas, com um espectro nas fontes
mais inclinado (algo entorno de E™*°), portanto é mais dificil de ser enquadrado nos atuais
modelos de aceleracdo [1.34]. Além disso, o0 modelo da depressdo, prevé uma componente

pura de prétons a partir do tornozelo, exigindo uma mudanca abrupta de composi¢io
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quimica nessa regido, o que parece nao estar de acordo com os recentes dados obtidos por
HiRes-Mia, na regido de 10'® eV. Todavia, o conhecimento acerca da composicdo quimica
nessa faixa do espectro ainda é repleto de incertezas, e a escolha do cendrio de transi¢ao
correto depende necessariamente de medidas mais precisas da composi¢do de massa dos
RC entre 10" eV e 10" eV.

Allard, Olinto e outros [1.35] propdem uma alternativa aos modelos anteriores, que,
contudo, se assemelha ao modelo do tornozelo uma vez que mantém a transi¢do entre as
componentes G/EG na regido do tornozelo. Segundo esse modelo, a componente galactica
torna-se negligivel a partir de 3. 10'® a 6.10'® eV, com os fluxos galdcticos e extragaldcticos
igualando-se em torno de 2.10'® eV. A diferenca com o modelo tradicional do tornozelo é
que propdem que a composi¢do quimica da componente extragaldctica seja constituida por
uma mistura de elementos que vdo desde prétons até nicleos de ferro. Esse modelo
consegue ajustar bem o espectro de energia observado. Nao tendo dificuldades energéticas
quanto as fontes.

O mecanismo de Fermi de primeira ordem consegue explicar razoavelmente a
producdo das duas primeiras populacdes por objetos astrofisicos como remanescentes de
supernovas. Ja a existéncia da terceira populagdo (além do tornozelo) traz algumas questoes
ainda ndo respondidas por completo: como atingem tais energias? Quais objetos

astrofisicos capazes de acelera-los? Onde termina o espectro?

1.4.2 Propagacao no espaco intergalactico: O corte GZK

Para se compreender o espectro observado de raios cosmicos de altas energias, é
muito importante conhecer a sua propagacdo — suas perdas de energia, suas interagdes ao
longo do caminho percorrido pelo primdrio até a Terra. As interagdes com campos
magnéticos galdcticos e intergaldcticos necessitam de enfoque detalhado, uma vez que
devemos levar em conta a estrutura e magnitude desses campos uma vez que t€m grande
influéncia na trajetéria das particulas carregadas.

Ap6s a histérica descoberta da radiacdo de fundo de microondas (em inglés, CMB)
de 2,7 K, feita por Arno Penzias e Robert Wilson nos laboratérios Bell em 1965, Greisen
[1.11], nos EUA, e Zatsepin e Kuzmin [1.12], na antiga URSS, em 1966, previram que

, . . 1 . . . N
prétons de energia acima 6.10'" eV deveriam interagir com essa radiacio e, se as fontes
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desses raios cOsmicos forem distribuidas universalmente, deveriamos observar uma
supressdo em seu fluxo a partir dessa energia. Esse efeito foi nomeado de corte GZK, em
homenagem a seus descobridores. As principais reagdes de prétons com os fétons da

radiacao de microondas sdo [1.14]:

PV, —on+7a’ (1.8)

PV o> P+T

P+Vo, > pte +e. (1.9)

A radiac@o predominante é a de microondas, que possui um pico em torno de 6.10™
eV e com uma densidade de f6tons de 400 por cm’. O processo da equacdo 1.9 (Producdo
de pares) é energeticamente menos importante que a fotoproducdo de pions (1.8). Apesar
do limiar de energia para producio de pares ser de 10'%¢V e o livre caminho médio ser de
aproximadamente 1 Mpc a perda de energia por reacdo € de 0,1% em comparacdo com 0s
20% de perdas da fotoproducdo de pions, que tem como limiar 6.10" eV e 6 Mpc de livre
caminho médio [1.14]. No caso, de nicleos de massa A, os processos importantes sao

fotodesintegracdo [1.36] e producdo de pares [1.37]:

A+y,,, > (A-D+N
A+7,,. = (A=2)+2N, (1.10)

A+y,, > A+e +e

onde N € um nucleon (préton ou neutron). A taxa de perda de energia por emissao de dois
nucleons, por exemplo, é uma ordem de grandeza menor que emissao de um tnico nucleon.
Além da interagdo com a radiacdo de microondas, os nucleos também perdem energia
devido a interagdes com a radiacdo de infravermelho, que se torna efetiva a partir de 5.10"
eV, enquanto a perda em interacdes com fétons de microondas torna-se significativa acima

de 2.10%° eV [1.38]. Embora um ndcleo ndo se desintegre através da produgdo de pares ele
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perde energia, mais notavelmente na regido entre 5.10" eV e 2.10%° eV. Como pode ser

visto na figura 1.2.
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Figura 1. 4. Comprimento de atenuacio de fotons, prétons e ferro em varias radiacoes de fundo como
funcao da energia. A linha pontilhada do limite de “red shift” representa o limite superior de distancia
que uma particula pode viajar até a Terra [1.39].

No caso de primdrios fétons, a reacdo mais importante é a producdo de pares na

interacdo com a radiacdo de fundo, iniciando-se a partir de 4.10" eV,

Y+ V.. e +e, (1.11)

Para os fétons, a atenuacdo devida a interacdo com a radiacdo de fundo de radio
torna-se dominante sobre o fundo de microondas a partir de 2.10" eV.

Contudo, vérios eventos com energias acima de 10 eV tém sido observados. Os
dois detectores de maior abertura até o momento (desconsiderando-se o observatdrio
Auger) -AGASA e HiRes- apresentaram resultados conflitantes a esse respeito. Enquanto
AGASA nido observava a existéncia do corte GZK [1.40], os dados do HiRes parecem

confirmar a supressdo de eventos acima de 10" ev [1.41]. Contudo, em 2006, AGASA
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refez algumas andlises e reduziu a energia de alguns de seus eventos de mais alta energia
em 15%, afirmando que ndo possui estatistica suficiente em favor de nenhuma hipdtese
[1.42]. De qualquer forma, o problema do corte GZK € um dos problemas centrais da fisica
de raios cOsmicos e espera-se que o observatdrio Auger solucione definitivamente esse

mistério.

1.4.3 Campos Magnéticos

Os raios cosmicos percorrem vastas distdncias no espago interestelar e
intergaldctico, atravessando campos magnéticos pouco conhecidos.

Campos magnéticos cOsmicos estdo intimamente relacionados com raios cosmicos.
Primeiro, porque sdo importantes no mecanismo de Fermi, depois campos magnéticos
extragalacticos de grande escala podem causar deflec¢des na trajetéria de particulas
carregadas, dificultando a identificacdo das fontes.

A Via Lictea possui uma componente de campo magnético regular, provavelmente
associada com os bragos espirais, € outra componente turbulenta, aleatdria, dificil de medir.
A intensidade do campo magnético da galdxia € da ordem de poucos microgauss; €, como
para um préton de 10" eV em um campo magnético de 1uG o raio de Larmor é de 100
parsec, até essa energia o percurso das particulas tenderia a ser influenciado por
espalhamentos nesse campo turbulento. Contribui para essa hipétese o fato das maiores
estruturas galdcticas (remanescentes de supernovas) possuirem dimensdes da mesma ordem
de grandeza. Como a propagacdo € difusiva, o tempo efetivo de propagacdo e o fluxo
observado sio maiores do que seria esperado caso a propagacio fosse feita em linha reta. E
possivel que o joelho no espectro seja causado por esse efeito [1.43].

Ja particulas de energias maiores tendem a percorrer trajetdrias aproximadamente
retas dentro de nossa galdxia. Entdo a taxa de perda de particulas do disco aumenta com a
energia e alguma anisotropia deve ser esperada acima de 1 EeV, se os primarios esperados
forem protons.

Ao contrdrio dos campos magnéticos galdcticos, 0s campos magnéticos
extragal4cticos sdo pouco conhecidos. Estima-se que sejam da ordem de 10” G, em média,

mas medidas de rotacdo de Faraday indicam campos magnéticos da ordem de puG em
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regides centrais de aglomerados de galdxias, dados recentes tém mostrado que esses
campos da ordem de UG se estendem por cerca de 1Mpc a partir do centro do aglomerado.
Medidas de campos em regides mais distantes sdo mais dificeis uma vez que medidas de
Rotacdo de Faraday perdem a sensibilidade em regides menos densas. Nesse caso, podem
ser adotadas simulagdes de larga escala (LSS), mas que, dependendo dos dados iniciais
podem fornecer resultados tao diversos quanto deflec¢des que podem ir de menos de 1 grau
a até mais de uma dezena de graus. Tais campos podem contribuir para tornar isotropica a
direcdo de chegada dos raios césmicos [1.43]. Além disso, causariam um aumento no
tempo de propagacao de milhdes de anos. Sigl calculou que o tempo de atraso para prétons
de energia de 10-100 EeV em um campo de 0,3 uG que se estendesse por 10 Mpc seria de
10® anos. Dessa forma ¢ necessério observar cuidadosamente se uma possivel fonte além de
10 Mpc possui um tempo de vida maior que o tempo de atraso devido a difusdo em campos
magnéticos [1.29].

A necessidade de explicar o mecanismo pelo qual os raios césmicos alcangam tao
extremas energias e a falta de uma conclusao a respeito do corte GZK geraram dois tipos de
cendrios com abordagens diferentes: os cendrios “top-down” e “botton-up”. No cendrio
“botton-up” procura-se encontrar fontes aceleradoras entre os objetos astrofisicos
conhecidos que sejam capazes de lancar os raios césmicos até ultra-altas energias, tais
corpos sdo chamados de Zevatrons (1 ZeV = 1.10% eV). Ja o cendrio “top-down” envolve a
existéncia de particulas remanescentes do inicio do universo, tratando-se de fisica além do

modelo padrio.

1.4.4 Possiveis Fontes dos RCUAE

1.4.4.1 Modelos “bottom-up”

Em 1984, Hillas propds um diagrama simples (figura 1.3) que exemplifica com
clareza as dificuldades em encontrarmos os objetos astrofisicos capazes de acelerar os raios
cOsmicos de maiores energias. Nesse diagrama, compara-se o tamanho de corpos celestes e

seus campos magnéticos.
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Figura 1. 5. O diagrama de Hillas. Os segmentos de reta vermelhos representam o limite para primario
proéton e o verde para ferro [1.14].
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O campo magnético precisa ser intenso o suficiente para aprisionar as particulas e o
tamanho da fonte precisa ser grande o bastante para que as particulas ganhem energia antes
de escapar. A maior parte dos objetos galacticos é excluida ou por serem pequenos demais
ou por ndo possuirem campos magnéticos suficientemente intensos. Mesmo os objetos que
surgem como possiveis candidatos apresentam grandes dificuldades quando s@o observados
com mais cuidado, em virtude das possiveis perdas de energia no local de aceleracdo ou
pela grande distancia entre essas fontes e nossa galdxia. Em vérios desses objetos, o
mecanismo primdrio de aceleracdo € aceleracdo por choques difusivos, que dificilmente
conseguiria atingir energias da ordem de 10 eV.

Estas exigéncias simples ja eliminam a maior parte dos objetos astronomicos do
universo (figura 1.3). A maior parte dos objetos galacticos é excluida simplesmente porque
ou sd0 pequenos ou porque seus campos ndo sdo intensos o suficiente. Apenas alguns
poucos objetos extragaldcticos como Nucleos Ativos de Galédxias (na sigla em inglés,
AGN), aglomerados de galdxias, rddio galdxias e Bursts de Raios Gama (GRB, em inglés)
permanecem como possiveis candidatos. Em um sitio de aceleracdo os mecanismos de
perda de energia sempre competem com o ganho. Com aceleracdo de primeira ordem de
Fermi, o tempo de aceleracdo é proporcional ao livre caminho médio de espalhamento na
onda de choque, que € inversamente proporcional ao campo magnético. Portanto, uma certa
intensidade de campo € requerida nio apenas para confinar as particulas dentro do sitio,
mas também para acelerd-las. Contudo, um campo magnético muito intenso também causa
perdas de energia via radiac@o sincrotron.

A energia mdaxima possivel num processo de aceleracdo deve ser avaliada
comparando-se o tempo de aceleracdo das particulas (normalmente no mecanismo de Fermi
de primeira ordem) em comparagdo com o tempo de vida das fontes, escape das particulas e
perdas de energia por radiacdo ou adiabaticas. Igualmente importante € o balango
energético das fontes. Aparentemente, apenas AGN (Nucleos Ativos de Galédxias, em
inglés) e aglomerados de galdxias apresentam balancos energéticos que permitem acomodar
a producao de RCUAE. Os GRB (“Gamma Ray Bursts”), fenOmenos transientes altamente
energéticos (emissao de radiacdo gama que pode durar de poucos segundos até alguns
minutos) que ejetam matéria em cones estreitos em velocidades relativisticas poderiam

acelerar prétons até ultra-altas energias. Contudo, hd controvérsia sobre a possibilidade de
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serem fontes de RCUAE, uma vez que apresentam um balan¢o energético menor que os
AGN e aglomerados de galaxias.[1.44, 1.45]. De acordo com célculos de Hillas, a poténcia
total necessdria para acelerar os RCUAE seria de 2,5.10°> ergs Gpc™' ano™' enquanto que os
GRB produziriam 1,1.10> ergs Gpc™ ano™'[1.44].

Dar e De Rujula [1.46] apresentaram a hipétese de que GRB sdo produzidos na
maioria das supernovas, sendo identificados como tais apenas quando as ejecdes ultra-
relativisticas em cones estreitos fossem direcionadas para a Terra. Nessa hipotese, propdoem
que a maior parte das explosdes de SN ejetaria “balas de canhdes” (cannon balls) que
seriam responsdveis pela geracdo da maior parte dos raios césmicos observados enquanto
se deslocam pelo gés interestelar. Hipdtese que € contestada por Hillas [1.44].

H4 muitas e grandes dificuldades em encontrar possiveis sitios aceleradores para
particulas de energias tdo extremas. Revendo o diagrama de Hillas, analisaremos com um

pouco mais de profundidade algumas possiveis fontes:

1.4.4.2 Nucleos ativos de galaxias (AGN)

Sao os principais candidatos a fontes de RCUAE [1.44, 1.47]. Galéxias
extremamente potentes, que provavelmente possuem em seu centro um Buraco Negro (BN)
supermassivo. Grandes quantidades de matéria caem nesses gigantescos buracos negros,
produzindo um disco de acrecdo, configurando assim o nucleo ativo. Galadxias Seyferts,
Quasars e Blazars sdo tipos de AGN; sendo que a primeira possui um BN de massa média
enquanto os outros dois possuem BN supermassivos. Jatos de plasma altamente energéticos
e com intensos campos magnéticos sdo ejetados perpendicularmente ao plano do disco,
caracterizando os AGN. Réadio Galaxias, Quasars e Blazars sdo nucleos ativos de galdxias
com poderosos jatos que atravessam grandes regides do espaco intergaldctico. Esses jatos
que emergem do nucleo da galdxia terminam em uma onda de choque que, interagindo com
o meio intergalactico formam os radio l6bulos e “hotspots”. Destacam-se os mais
poderosos nucleos ativos de galdxias, os objetos da classe Fanaroff-Riley I, II e BL Lac
[1.29, 1.48]. Particulas aceleradas pelo mecanismo de Fermi de primeira ordem podem

atingir energias bem maiores que 1 EeV. Possiveis fontes proximas poderiam, entdo, ser
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responsaveis por particulas acima do corte GZK [1.29]. Esses jatos de AGN podem acelerar
prétons até altissimas energias e produzir sinais de neutrinos e raios gama.

Rachen e Biermann [1.49] demonstraram que “hotspots” de radio galdxias do tipo
Fanaroff-Riley classe II podem acelerar raios cosmicos até 100 EeV, Protheroe e Johnson
mostraram que o fluxo de neutrinos que deve acompanhar o fluxo de raios césmicos de
energias acima do corte GZK poderia também ser uma fonte de raios c6smicos acima do
GZK na interacdo com neutrinos cosmoldgicos no halo galdctico (Z-burst). A confirmagao
desses corpos celestes como fontes de RCUAE provavelmente deve ocorrer acompanhada
da deteccdao de sinais eletromagnéticos, como Raios X ndo-térmicos e emissdes gama
difusas e de sinais de neutrinos (mais dificeis de detectar) [1.29, 1.45]

A radio galdxia gigante M87, no aglomerado de Virgo, é considerada uma possivel
fonte de raios césmicos a bastante tempo. Entretanto, a maior dificuldade para isso € a
auséncia de correlacdo entre os eventos de mais alta energia e a posicao da galdxia. Mesmo
que os campos magnéticos intergaldcticos sejam capazes de curvar de tal modo as
trajetorias ainda assim estariam sujeitos ao efeito do corte GZK. Uma possibilidade € a
existéncia de ventos galécticos (contudo de pardmetros incertos) que seriam capazes de
curvar as trajetérias em até 20° de tal forma que a maior parte dos eventos de ultra-alta
energia teriam sido originados no aglomerado de Virgo [1.48].

E interessante destacar o estudo de Protheroe [1.29] sobre a propagacdo de raios
cosmicos da galdaxia M87. Usando um modelo no qual o campo magnético intergaldctico
estd distribuido em uma rede de aglomeracdes de matéria, onde se encontram as galdxias,
denominadas muralhas (“walls”) separadas por vazios chamados (“voids”). Nas muralhas o
campo seria da ordem de micro Gauss enquanto nos vazios ficaria em torno de 10™"° G.
Considerando M87 como uma galdxia do tipo BL Lac (embora ndo alinhado com o nosso
campo de visao) e que tanto M87 quanto nossa galdxia estdo na mesma muralha, encontram
que o fluxo devido a galédxia seria cerca de 20 vezes menor se a propagacao se desse sem
difusdo. Assim, se tais condi¢cdes forem possiveis, M87 € uma forte candidata a fonte dos

raios cosmicos de altissima energia observados.
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1.4.4.3 Estrelas de Néutrons

Na figura 1.3, os dltimos objetos capazes de acelerar os RCUAESs sdo as estrelas de
néutrons (campos magnéticos na superficie em torno de 10" G) e os magnetares (estrelas
de néutrons com campos magnéticos maiores que 10> G). No inicio de seu estdgio
evolutivo, essas estrelas apresentam velocidades angulares elevadas (maiores que 3000
rad/s) como fontes de raios gama, estrelas de néutrons possuem campos magnéticos fortes o
suficiente para atingir a energia maxima requerida. Enquanto desaceleram seu movimento
rotacional a energia das particulas aceleradas também diminui [1.48]. Nesse caso, 0s
RCUAE:s teriam origem galdctica e deveriam ser ntcleos pesados, principalmente ferro,

produzidos durante a explosdo da super nova.

1.4.4.4 Modelos ““top-down”

A dificuldade em encontrar os possiveis Zevatrons e a existéncia de eventos com
energias acima do corte GZK levaram ao surgimento de modelos nos quais os RCAE j4 sdo
produzidos com energias acima do corte GZK.

Nos primeiros estidgios da evolucdo do universo, apds o periodo da inflagdo,
poderiam ter sido criados defeitos topoldgicos (DT), como cordas césmicas, monopolos,
monopolos conectados por cordas (“necklaces™) etc. A interagdo ou decaimento desses
defeitos topoldgicos produziriam as particulas X: particulas supermassivas supersimétricas,
bdsons de Higgs supermassivos e bosons de Gauge.

Defeitos topolégicos como cordas césmicas e necklaces sdo extragaldcticos e
produziriam um sinal extragaldctico, através do decaimento de particulas X de vida curta.
Ja DT como monopolos e pares monopolo-antimonopolo acumular-se-iam nos halos
galacticos. Particulas X originadas desses DT decairiam, e seus subprodutos (particulas do
modelo padrdo) poderiam produzir jatos de hddrons (aproximadamente 5%), raios 7,
elétrons e neutrinos [1.29].

Também produzidas apds o periodo de inflacdo, haveria particulas quase-estaveis
que sobreviveriam até o periodo atual, constituindo parte da matéria escura fria (CDM, em
inglés) aglomerada nos halos galacticos. Essas particulas teriam tempos de vida da ordem

da idade do universo e também decairiam em jatos de hddrons. Se essas particulas
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remanescentes supermassivas fizerem parte da matéria escura acumulada nos halos
galdcticos, deveriamos observar uma fraca anisotropia no centro galictico e o corte GZK
nao seria observado. Contudo se DT também estiverem associados com a matéria escura,
deveriam estar uniformemente distribuidos pelo universo e sujeitos, portanto ao corte GZK.
H4 um problema: nesse caso surgiria um sinal de raios Yy proveniente da interacdo com a
radiacdo césmica de fundo e campos magnéticos maior que o “background’ de raios-y de
100 MeV observado por EGRET [1.29]. Todos esses modelos prevéem uma grande

quantidade de fétons como raios césmicos primarios.

1.4.4.5 “Z-Bursts”

Neutrinos podem ser fortes candidatos a primarios de altissimas energias, contudo a
probabilidade de interacdo na atmosfera terrestre é pequena, o que torna essa hipotese
pouco vidvel, principalmente quando levamos em conta as caracteristicas de chuveiros
atmosféricos normais. Essa dificuldade pode ser evitada se os neutrinos interagirem antes
de alcancarem a atmosfera, no espaco interestelar. Tais intera¢des poderiam ocorrer com a
radia¢do césmica de fundo de neutrinos de 1,9 K [1.50]. Neutrinos reliquias poderiam se
acumular no halo galdctico, aumentando ainda mais a possibilidade de interagcdo [1.51].
Haveria a produgdo de Z° ressonante, quando a energia dos neutrinos fosse da ordem de
10*' eV, que depois viriam a decair em 1éptons ou hddrons (ndcleons), que por sua vez
dariam origem aos chuveiros detectados. Todavia, juntamente deveria haver a produgdo de
raios gama de alta energia, maior que a intensidade do fluxo de raios gama (GeV)
observado por EGRET [1.29]. Além disso, o fluxo de neutrinos de altissima energia
atingindo a Terra deveria ser grande e detectdvel, em principio, pelos detectores de
neutrinos existentes. Se tais fluxos existirem, devem ser passiveis de detec¢do pelo

observatdrio Auger [1.29].
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1.5. O Observatorio Auger: uma nova era para a fisica de raios césmicos

Na época do final dessa tese o observatorio Auger estd muito perto de completar sua
instalacdo: mil e seiscentos tanques de cherenkov na 4gua e quatro telescOpios de
fluorescéncia estardao operando em sua plenitude. Entretanto, o observatério vem operando
de forma estdavel (porém incompleto) desde 2004 e a quantidade de dados ja acumulados
supera todos os demais observatorios anteriores. Dessa forma, j& comecam a surgir
respostas para varias questdes que incentivaram sua criagdo. Em recente artigo publicado
na conferéncia de raios césmicos (ICRC) 2007 [1.52], realizada no México, a colaboracio
mostra fortes evidéncias da existéncia do corte GZK, que se espera serd confirmado com o
aumento na quantidade de dados.

Em artigo publicado, também em 2007, na revista “Astroparticle Physics” a
colaboracdo determinou um limite de 16 % de fétons como primérios de energias
superiores a 10" eV [1.53]. Esse limite na fracdo de fétons como raios cOsmicos de
altissima energia desfavorece os modelos “fop-down”, uma vez que todos esses cendrios
prevéem um grande fluxo de fétons.

Fortalecendo os modelos “bottom-up”, a colaboragao publicou na prestigiosa revista
“Science” [1.54], em novembro de 2007, um artigo que mostra correlacdes entre a dire¢ao
de 27 eventos de energia maior que 57 EeV com AGNs préximos, dentro de alguns milhdes
de anos-luz. Rejeitando assim, a hip6tese de distribuicao isotrépica de fontes e favorecendo
a hipétese de que os AGN sdo provavelmente as fontes dessas particulas de mais alta
energia. Com esse artigo, vislumbra-se a possibilidade do inicio de uma era de astronomia
de raios césmicos, a partir da enorme quantidade de dados que o observatério Auger ainda

ira coletar.
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Capitulo 2. Caracterizacao do perfil longitudinal de
particulas

Acima de 10" eV o fluxo de raios césmicos primdrios € muito baixo, tornando
impraticdvel a sua detecc¢do direta. Contudo, a partir desse limiar de energia, as interagdes
desses primdrios com a atmosfera criam cascatas suficientemente grandes para serem
detectadas no solo ou através da técnica de fluorescéncia. Milhdes de particulas secundarias
sdo criadas enquanto a cascata se desenvolve na atmosfera (um chuveiro com energia 1.10'®
eV chega a ter mais de 600 milhdes de particulas). Sao os chuveiros atmosféricos extensos,
descobertos por Pierre Auger. O nimero de particulas de um chuveiro em fun¢do da
profundidade é chamado de desenvolvimento ou perfil longitudinal do chuveiro. Através do
perfil, pode-se determinar a energia da particula priméria e estudos de composi¢dao quimica
sdo realizados utilizando-se a posi¢ao na atmosfera do maximo do perfil do chuveiro.

A posicdo do maximo no desenvolvimento dos chuveiros atmosféricos e suas
flutuacdes estatisticas s@o indicadores da composicdo quimica do primadrio.
Adicionalmente, o perfil longitudinal pode fornecer informagdes a respeito de parametros
basicos das interacdes entre particulas em energias maiores que as atingidas pelos
aceleradores de particulas atuais.

A observacao direta do desenvolvimento longitudinal do chuveiro € possivel gracas
a emissdo de luz de fluorescéncia do nitrogé€nio, produzida pela passagem das particulas
carregadas pela atmosfera; e, desde a experiéncia pioneira do Fly’s Eye, o interesse nessa

técnica tem aumentado.

2.1 Cascata Eletromagnética

Muitas das caracteristicas de um chuveiro atmosférico iniciado por um hadron
podem ser extraidas de um modelo bastante simples de chuveiro puramente
eletromagnético (seguindo um ‘toy model’ de Heitler) [2.1, 2.2 ]: Um f6ton de alta energia
gera um par elétron-pdsitron e cada um, por sua vez, gera fotons de alta energia por
bremsstrahlung e assim por diante. No limite de altissimas energias, os comprimentos de

radiag@o para producdo de pares e por bremsstrahlung sdo praticamente os mesmos. Dessa
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forma, a probabilidade de que um desses processos ocorra em uma distancia ¢ é %2 e € dada

por:

exp(-t/A)=1/2 e 2.1

t=Aln2,

sendo 4 o comprimento de radiag@o.

Assim, se iniciarmos a cascata com um Y de energia Ey, depois de uma distancia
média ¢, um par elétron-pédsitron é produzido e a energia do féton é dividida pelo par, Ey2
cada um. No préximo comprimento ¢, o elétron e o pdsitron perdem, em média, metade de
sua energia, emitindo um féton de energia Ey/4 cada um. Assim, apés uma distncia 2t
temos dois fétons e duas particulas com energia Ey/4, respectivamente. Dessa forma, a uma
distancia nt, o nimero de elétrons, pdsitrons e fotons serd de 2" e suas energias médias de
Ey?2". Esse processo multiplicativo continua até que as perdas por ioniza¢do superem as
perdas por bremsstrahlung. Nesse ponto, as particulas atingem um limiar de energia,
chamado de energia critica, E., e a multiplicacdo cessa, exceto pela producao de pares de
elétrons e ions de baixa energia. Para os fétons, a energia critica corresponde ao momento
no qual o espalhamento Compton torna-se mais importante que producao de pares. Dessa
forma, o chuveiro atinge o seu nimero maximo de particulas quando a energia média das
particulas se iguala a energia critica. O nimero de f6tons e elétrons no méximo do chuveiro
é, entdo, Ey/E. O numero n de distancias t necessdrias para atingir o maximo de particulas

do chuveiro (N,.,) € dado pela expressao:

n=In (EyE. )/In2. 2.2)

Portanto, a profundidade do maximo (X,,,,) tem uma dependéncia logaritmica com a
energia inicial, enquanto o nimero de particulas no maximo é igual a Ey/E,., portanto,
depende linearmente da energia do primdrio. O perfil longitudinal de chuveiros iniciados
por fétons e elétrons também pode ser explicitamente calculado resolvendo equagdes de
difusdo [2.3]. Na figura 2.1, vemos a representacdo do “toy model” para um chuveiro

originado por um elétron. Cujas solu¢des sd@o as conhecidas Aproximacdo A, que apenas
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leva em conta os processos Compton e bremsstrahlung descrevendo-os com férmulas
assintéticas, e Aproximacdo B, que leva em conta a perda por ionizacdo espalhamento

Compton de fétons.

t=0
- E_
t=1 ,
E_ Y
t=2
L e
t=3 :
e et e "_r' et
t=4

Figura 2. 1. Desenho esquematico de uma cascata eletromagnética.

2.2 Desenvolvimento longitudinal de chuveiros Eletromagnéticos e Hadronicos

O perfil das cascatas eletromagnéticas pode ser descrito usando-se um parametro s
chamado ‘idade’, utilizado nas solucdes das equacdes de difusdo que descrevem o

desenvolvimento dos chuveiros [2.4]:

R R (2.3)
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Na qual 7 é a profundidade do chuveiro em termos de matéria atravessada, dado em g/cm”.
O valor de s varia de zero na primeira interacdo para um no maximo do chuveiro e tem um
valor midximo de 3. K. Greisen, em 1956 [2.5], chegou a uma expressdo para o

desenvolvimento longitudinal de chuveiros eletromagnéticos:

N ()= 0’—3;exp[t(1 ~1,5Ins)], 2.4)

In—2
E

C

na qual N, € o nimero de elétrons no chuveiro, ¢t é a profundidade em comprimentos de
radiagdo e s é o parametro idade

Um chuveiro gerado por um hddron comporta-se em grande medida como um
chuveiro eletromagnético, uma vez que os processos eletromagnéticos tém grande
importancia em seu desenvolvimento; pode ser considerado como uma superposicao de
chuveiros eletromagnéticos produzidos pelo decaimento de Ty, alimentados pelo nicleo
hadronico, transferindo, assim, energia da componente hadrOnica para a componente
eletromagnética.

A profundidade da primeira interacio (Xp), que € o ponto onde o primério interage
inelasticamente pela primeira vez com um ntcleo alvo, depende do comprimento de
interacao hadronica que € aproximadamente 70 g/cm2 para prétons e 15 g/cm2 para nucleos
de Ferro em energias superiores a 10" eV.

A posicdo do maximo do chuveiro (X.x) € fortemente influenciada por flutuacdes
na posicdo da primeira interagdo e por perdas de energia que ocorrem nessa interacao,

portanto, depende da secdo de choque ineléstica e da inelasticidade K [2.4], definida por:

oo E-E

_—, (2.5)
E +M,

onde E( € a energia do primdrio, E” € a energia da particula apds a colisdo e My € massa do

alvo. Ambos K e secdo de choque dependem da energia.
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Como, entdo, se diferenciam chuveiros gerados por hadrons leves (prétons, por
exemplo) de pesados (ferro)? Para isso utiliza-se o modelo de superposi¢do, no qual um
nucleo de massa A e energia Ej € considerado como A nticleons independentes de energia
Eo/A. Assume-se que a distribuicdo de pontos de primeira interacdo seria a mesma se
entrassem na atmosfera A nucleons separadamente. Dessa forma, a profundidade onde

ocorre o maximo do chuveiro fica:

E,

X, o Aln 2.6)

c

Ou seja, chuveiros de hadrons mais pesados desenvolvem-se mais alto na atmosfera, em
média, mas esse efeito é logaritmico, o que permitiria, em tese, distinguir apenas entre
grupos de nucleos de massas muito diferentes. Os detalhes dependem do modelo de
interacdes hadronicas usado (que serdo discutidos em seguida). Como o desenvolvimento
longitudinal dos chuveiros hadronicos € fortemente influenciado pelas se¢des de choque
ineldsticas de colisdes nucleo-nicleo, ele pode fornecer informagdes sobre a inelasticidade
destas colisdes em altissimas energias.

Gaisser e Hillas [2.6] encontraram uma expressdo analitica aproximada para o perfil
longitudinal (relacionando nimero de particulas carregadas N(X) com a profundidade X) de
um chuveiro hadronico baseada em cdlculos de Monte Carlo que € bastante utilizada em

experimentos de Fluorescéncia:

(X max—Xo)

X-X 2 (X -X)
N(X)=N_ | —— im0 2.7
( ) - X ax_XO exp( 2‘ ] ( )

just
na qual X, € ponto da primeira interagdo e A comprimento de intera¢do hadronica, N.
N6s vimos que uma cascata puramente eletromagnética teria um X,,,, que aumenta
com o logaritmo da energia do primdrio. Define-se, entdo, a conhecida Taxa de Elongacao

[2.4] como:
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dX

max

D = ,
% dInE

(2.8)

que foi introduzida por Linsley e é uma medida da variagdo do X;,,x com a energia. Ainda é

uma forma muito usada de organizar e descrever os dados. Varios estudos de composi¢ao

quimica do HiRes [2.7] t€m feito uso da taxa de elongacdo, aproveitando-se do fato que as

médias de Xp,x do ferro e préton diferem em torno de 70-80 g/cmz, independente de

modelos de interacdo hadrénica. Na figura 2.2, estdo apresentados dados de vérios

experimentos.
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Figura 2. 2. Profundidade do Maximo do chuveiro (X,,,,) em funciio da energia do primario. Dados

experimentais e previsoes tedricas usando diversos modelos [2.8].

As flutuagdes na profundidade do méximo do chuveiro também sdo usadas em

estudos de composi¢do quimica: Ao analisar um grupo de eventos escolhidos num intervalo
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estreito de energia as flutuagdes em torno da média de X.x devem ser maiores para
chuveiros de préton que para os chuveiros de ferro. Assim, através da taxa de elongacdo e
do estudo de suas flutuagdes podem distinguir a evolu¢do da composi¢do quimica com a

energia.

2.3 Simulacoes

Nesse trabalho, estudamos vérios aspectos do perfil longitudinal dos CAE. Em
primeiro lugar, apresentaremos algumas caracteristicas gerais dos perfis extraidas das
simulacdes.

As simulacOes dos chuveiros atmosféricos extensos foram realizadas usando-se o
codigo CORSIKA [2.9], que € um programa de simulacdo de Monte Carlo, o mais usado (e
testado) pela comunidade de fisica de raios césmicos. E capaz de simular chuveiros
atmosféricos extensos gerados por prétons, fétons, nucleos ou vdrias outras particulas
primdrias. Atinge um intervalo de energia que vai de 10" eV (préprio para experimentos de
telescépios de Cherenkov) até mais que 10°%¢V. Todos os processos conhecidos que
influenciam o desenvolvimento de um chuveiro atmosférico estdo incluidos desde o
transporte da particula primdria através da atmosfera até sua interacdo com atomos do ar.
As particulas secunddrias sdo seguidas explicitamente ao longo de suas trajetdrias e seus
parametros sdo armazenados quando atingem um nivel de observacdo, de tal forma que
tanto os valores médios das observaveis quanto suas flutuagdes sdo simulados com o
maximo de precisdo possivel.

As interacOes eletromagnéticas de um chuveiro atmosférico sdo tratadas pela bem
testada rotina EGS4 [2.10]. A simulacao das interagdes hadrdnicas € a parte mais critica em
todo o processo de simulacdo, sobretudo pela necessidade de extrapolacdo das interagdes
hadronicas para altissimas energias, para as quais ndo existem dados experimentais. O
CORSIKA apresenta varios diferentes modelos de interacdo hadronica disponiveis, dentre
esses, usamos nesse trabalho, os modelos QGSJETO1 [2.11, 2.12, 2.13] e SIBYLL2.1 [2.14,
2.15]. Na simulagao de interacdes de baixas energias, o cédigo usado é o GHEISHA [2.16].

O tempo de simulacdo de chuveiros atmosféricos extensos é proporcional a sua
energia, tornando-se excessivo em energias maiores que 10'® eV. Uma das formas de

contornar esse problema é o algoritmo de “thinning” (thin sampling) [2.17]. Todas as
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particulas secunddrias abaixo de um nivel de thinning ajustavel (fracdo da energia do

primdrio £, = E/E;) ficam sujeitas a esse procedimento. Se a energia de todas as
particulas j cai abaixo de &g, apenas uma das particulas serd seguida, escolhida

aleatoriamente de acordo com a probabilidade p, = E,;/ Y E j » enquanto as demais serdo
J

descartadas. Um peso w;=1/p; serd atribuido a essa particula para que a energia seja
conservada. O processo de thinning pode ser otimizado (“optimum thinning”), o que
consiste em atribuir um peso maximo que uma particula pode adquirir. A partir desse peso,

ela volta a ser seguida em detalhes pela simulacao.

2.4 Resultados

Apresentamos comparagdes de perfis longitudinais de chuveiros de primadrios:
préton e ferro, para energias de 10'%, 10'°, 10%° eV. Foram simulados para esse estudo 500
chuveiros de cada primdrio e cada energia com fator de Thinning de 10”. Apresentamos as
médias desses chuveiros.

O ndmero de particulas no maximo dos perfis longitudinais dos chuveiros é
proporcional a energia do primério, de tal forma que chuveiros de energias diferentes
apresentam numeros de particulas diferentes por ordens de grandeza. Dessa forma, € qtil
comparar os perfis dividindo-os pela energia do primério, revelando assim suas
semelhancas e diferencas. Nas figuras 2.3 e 2.4 comparamos perfis chuveiros gerados por

oL . . 1 1 20
primdrios préton e ferro nas energias 10'%, 10" ¢ 10% eV.
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Figura 2. 3. Perfil longitudinal dividido pela energia do primario, média de 500 chuveiros de primario

Proéton, Thinning 10”° , Angulo zenital de 30°.
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Figura 2. 4. Perfil longitudinal dividido pela energia do primario, média de 500 chuveiros de primario
ferro, Thinning 107, Angulo zenital 30°.

Entretanto, analisar apenas o perfil médio pode esconder uma grande quantidade de

informacdes relevantes, de fato ao observarmos a figura 2.5, podemos constatar a diferenca
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entre os desenvolvimentos de ferro e préton. Com destaque para a flutuagdo no

desenvolvimento do préton, muito maior que nos chuveiros de ferro.
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ferro  x
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Figura 2. 5. Desenvolvimento longitudinal de ferro (verde) e préoton (vermelho), 200 chuveiros para
cada primario.

2.4.1 Flutuacoes nos Desenvolvimentos Longitudinais

Como pode ser visto na figura 2.5, as flutuagcdes nos desenvolvimentos tém um
papel importante; assim, buscaremos encontrar informacdes adicionais dos
desenvolvimentos longitudinais, na tentativa de melhor compreender as semelhancas e
diferencas entre chuveiros de préton e de ferro, analisaremos as distribuicdes de algumas

varidveis do perfil longitudinal e seu potencial como indicadores de composicao quimica.
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Estudamos relacdes entre a profundidade da primeira interacdo (Xp), Xmax € @
largura do perfil a meia altura (em inglés, FWHM). Uma vez que a profundidade da
primeira interagdo (Xo) ndo € detectdvel experimentalmente, utilizamos uma nova variavel,
X0, que se trata da profundidade onde o chuveiro atinge 10 % do nimero total de
particulas do perfil. As simula¢des referem-se a chuveiros de prétons e de ferro, com
energias 1, 10 e 100 EeV e angulo zenital 45° e modelos de interacdo hadronica QGSJETO01
e SIBYLL2.1. O nivel de thinning aplicado foi de 10°. Os resultados estdo apresentados

nas tabelas abaixo.

Tabela 2. 1. Médias e desvios padrio para variaveis do perfil longitudinal (g/cm?) de chuveiros iniciados
por ferro e préton, modelo de interacio hadronica QGSJETO1.

X max Ferro Proton

Energia média Desvio padrao  média Desvio padrao
1 EeV 633,3 29,5 713.8 61,8

10 EeV 696,7 27,24 784,2 74,2

100 EeV 752 26,8 823,8 64,8

Xo Ferro Proton

Energia média Desvio padrao  média Desvio padrdo
1 EeV 14,1 11,3 48,7 44 4

10 EeV 12,3 9,7 50,9 37,7

100 EeV 12,6 12,4 42,3 37,5

X190 Ferro Proton

Energia média Desvio padrao  média Desvio padrao
1 EeV 419 20,1 476,9 37,8

10 EeV 460,8 17,3 520,2 43,7

100 EeV 500,1 15,33 5373 43,5

Ximax = Xo Ferro Proton
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Energia média Desvio padrao  média Desvio padrao
1 EeV 621,8 29,8 667,1 49,3

10 EeV 685 20,37 735 63,7

100 EeV 7444 26,5 784.4 52,1

Xmax = X10 Ferro Proton

Energia média Desvio padrao  média Desvio padrao
1 EeV 216,2 19,2 235,8 33,1

10 EeV 237.,8 18,9 263,3 33,2

100 EeV 253.8 17,1 288,2 35,2

Xi0- Xo Ferro Proton

Energia média Desvio padrao  média Desvio padrio
1 EeV 405,2 18,3 430,8 25,7

10 EeV 448 13,7 469 30,4

100 EeV 489,8 16,1 496,2 25,3

FWHM Ferro Préton

Energia média Desvio padrao média Desvio padrao
1 EeV 508 14 515 23

10 EeV 522 11 537 22

100 EeV 543 15 563 24

Tabela 2. 2. Médias e desvios padrio para variaveis do perfil longitudinal (g/cm®) de chuveiros iniciados
por ferro e préton, modelo de interacio hadronica SIBYLL2.1.

Xnax Ferro Proton

Energia média Desvio padrao  média Desvio padrdo
1 EeV 641,5 35 745,1 65,4

10 EeV 696,8 32 798,8 58,6

100 EeV 761,6 28 864.,4 52,8
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Xo Ferro Proton

Energia média Desvio padrao  média Desvio padrao
1 EeV 14 10,4 44,5 37,6

10 EeV 13 9,6 38,8 31,3

100 EeV 12,8 12,8 40,8 36,7

Xi0 Ferro Proton

Energia média Desvio padrao  média Desvio padrdo
1 EeV 423,5 23,3 501 49,3

10 EeV 460,5 18,2 533 39

100 EeV 499,5 15,6 568,2 37,6

Ximax = Xo Ferro Proton

Energia média Desvio padrao  média Desvio padrao
1 EeV 631,8 34 695.4 442

10 EeV 690,5 31,2 761,5 46

100 EeV 751 27,3 826 48

Xmax = X10 Ferro Proton

Energia média Desvio padrao  média Desvio padrdo
1 EeV 221,6 21,2 242.6 27

10 EeV 238,2 24.8 265,8 31

100 EeV 259.,6 21 2994 30,7

X0 - Xo Ferro Proton

Energia média Desvio padrao  média Desvio padrao
1 EeV 410,5 21,7 451 25

10 EeV 449 15,9 494 33

100 EeV 490,4 15,5 5273 27,5
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FWHM Ferro Préton

Energia média Desvio padrao média Desvio padrao
1 EeV 514 12 519 20

10 EeV 525 13 539 21

100 EeV 541 14 574 27

Apresentamos a seguir alguns comentdrios sobre as tabelas apresentadas, com o
objetivo de indicar possiveis investigacdes futuras.

Virias comparagdes podem ser feitas a partir desses dados e elas se encontram
resumidas nas tabelas 2.3 a 2.6. Inicialmente, observaremos relacdes entre chuveiros de
mesmos primdrios. A razdo entre X/ Xmax para chuveiros de ferro mantém-se em torno de
2% entre 1 EeV e 100 EeV, enquanto que para os chuveiros de préton fica em torno de 7%,
para 1 EeV, e 5% em 100 EeV. A razao entre X;o/ Xnax fica por volta de 66% tanto para
ferro quanto para prétons. Portanto, uma relagdo mais estavel entre os primdrios que a razao
entre Xo/ Xmax.

Comparando FWHM e (X;.x-Xo), obtemos que a razaio FWHM/(X,x-Xo) diminui
com a energia: Para os chuveiros de ferro fica entre 0,81 em 10" eV e 0,73 em 107 eV
enquanto que para chuveiros de préton vai de 0,77 a 0,71. J4 a razdo FWHM/ X,,.x para os
chuveiros de ferro fica entre 0,8 e 0,72 enquanto que para chuveiros de préton vai de 0,72 a
0,68, também caindo com a energia.

Observando (Xmax-Xi10)/ FWHM obtemos de 0,42 em 1 EeV até 0,47 em 100 EeV,
para ferro, e, para prétons, de 0,46 a 0,51 aumentando com a energia. Finalmente,
analisando (Xax-Xi0)/ Xmax obtemos o resultado de 0,34 para primdrios ferro e 0,33 para
préton de 1 EeV a 10 EeV e 0,35 para 100 EeV.

Devemos observar como essas mesmas varidveis se comportam quando
comparamos chuveiros de primario ferro com chuveiros de primdrio préton, analisando (Xo.
Ferro/ X0-Préton) @ Média da profundidade da primeira interagdo do ferro € cerca de 24% a 30%
da média de X, dos chuveiros de préton . A razdo entre 0os Xp.x de chuveiros de ferro e de
proton (Xiax-re/ Xmax-p) varia de 88 %, em 1 EeV, a 91 % para 100 EeV. As razdes entre as
larguras (FWHMFerro/ FWHMs10n) Va0 de 98 % em 1 EeV a 96 % em 100 EeV. Importante

notar que enquanto os valores de Xy, dos perfis de chuveiros de ferro e préton se
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aproximam com o aumento da energia, suas larguras (FWHM) diferenciam-se mais. As
razdes entre Xmax —Xo para os 2 tipos de chuveiros também se aproximam em 10 eV: de
93 % a 95 %.

Entretanto, € necessdrio compararmos as flutuacdes entre os dois tipos de chuveiros,
sobretudo porque os chuveiros de proton apresentam maiores flutuacdes que os demais. As
razdes entre os rms de chuveiros de ferro e de préton sdo importantes de serem analisadas.
As flutuacdes em torno da média de X, para os chuveiros de ferro ficam entre 25% a 33%
das flutuacdes dos chuveiros de préton, enquanto que as flutuagdes em torno da média para
a profundidade do maximo do chuveiro de ferro sao cerca de 36 % a 47 % das flutuacdes
para os chuveiros de préton. As flutuagdes das larguras FWHM para o ferro ficam entre
50% a 62 % das flutuagdes das larguras dos chuveiros de préton. Analisando as flutuacdes
de Xnax-Xo do ferro temos de 32 % a 60% dos chuveiros de préton.

Fizemos o mesmo estudo com o modelo de interagdo hadronica SIBYLL2.1, as
razdes Xo / Xmax € FWHM / X,.x entre perfis de mesmos primérios tém resultados
semelhantes aos de QGSJETO1.

Comparando as varidveis de desenvolvimentos longitudinais de ferro e préton de
obtivemos que a razdo entre as profundidades da primeira interacdo X, ficam em torno de
32 % e 33%, a posicoes médias de X,.x para chuveiros de ferro ficam em torno de 87 % de
Xmax para proton. A razdo entre FWHM de perfis de ferro e préton varia de 99 % a 97 % e
KXmax—X0, 91 %. Importante notar que em Xy, 0s perfis simulados com SIBYLL2.1
apresentaram resultados ligeiramente diferentes que os obtidos com QGSJETOI, indo de
86% em 1 EeV a 88% em 100 EeV, obviamente as flutuacdes sao muito grandes, sobretudo
quando se trata de chuveiros de préton: as flutuacoes de X, para o ferro sdo
aproximadamente 40 % das flutuacdes para o proton, para Xp.x ficam em torno de 53 %,

FWHM, 60% e Xmax-Xo, de 76 % (1 EeV) a 56 % (100 EeV).
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Tabela 2. 3 Relacoes (em porcentagem) entre grandezas do perfil para chuveiros de mesmo primario.
Modelo de interac¢iao hadrénica QGSJETO1.

Ferro Proton
1 EeV 10EeV 100 EeV 1EeV 10 EeV 100 EeV
X10/Xmax 66 66 66 67 66 65
FWHM 81 76 72 77 73 72
X max X 0
FWHM 80 74 72 72 77 73
Xmax
Xmax — X0 43 46 47 46 49 51
FWHM
Xmax — X0 34 34 34 33 34 35
X

Tabela 2. 4 Relagoes (em porcentagem) entre grandezas do perfil comparando chuveiros de Ferro com
chuveiros de Préton. Modelo de interacao hadronica QGSJETO1.

1 EeV 10 EeV 100 EeV

XO—Ferro 29 24 30
XO—Proton
X Max—Ferro_ 89 89 91
XMax—Pr oton

XlO—Ferro 88 89 93
XlO—Pr oton

FWHM 98 97 96

—Ferro

FWHM —Proton

Xmax B XO—Ferro 93 93 95
X max X 0—Proton
Xmax B XlO—Ferro 92 90 88
Xmax - XlO—Proton
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Tabela 2. 5 Relacoes (em porcentagem) entre grandezas do perfil para chuveiros de mesmo primario.
Modelo de interacio hadrénica SIBYLL2.1.

Ferro Proton
1 EeV 10 EeV 100 EeV 1 EeV 10 EeV 100 EeV
X10/Xmax 66 66 66 67 67 66
FWHM 81 76 72 75 71 70
X max X 0
FWHM 80 75 70 69 67 66
Xmax
X — X10 43 45 48 47 49 52
FWHM
X — X0 34 34 34 33 34 35
X

Tabela 2. 6 Relacoes (em porcentagem) entre grandezas do perfil comparando chuveiros de Ferro com
chuveiros de Préoton. Modelo de interacio hadronica SIBYLL2.1.

1 EeV 10 EeV 100 EeV

X 0—Ferro 31 33 32
XO—Pr oton

XMax—Ferro 86 87 88
X Max—Pr oton

XlO—Ferro 85 86 87
XlO—Pr oton

FWHM .. 99 97 94
FWHM—Proton

Xmax B XO—Ferro 91 91 91
Xmax - XO—Pr oton

Xmax B XlO—Ferro 91 90 87
X max X 10—Proton
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2.5 Modelos de Interaciao Hadronica

Na tarefa de reconstru¢do de chuveiros atmosféricos extensos (CAE), os dados
experimentais precisam ser comparados com simulacdes tedricas (normalmente através de
modelos em Monte Carlo que tratam o transporte e interacdes entre particulas empregando
o conhecimento atual de fisica de particulas). A interpretacdo de uma medida de CAE
depende, portanto, dos modelos teéricos utilizados na simulacdo'. Enquanto as interagdes
eletromagnéticas (responsdveis pela componente eletromagnética, ionizagcdo, produgdo de
fluorescéncia e luz Cherenkov entre outras) e interagdes fracas (decaimentos de particulas
instaveis) sdo bem estabelecidas pela QED, as intera¢des hadrdnicas ainda sdo as maiores
fontes de incertezas desses modelos.

As energias alcancadas pelos raios césmicos de altissima energia (10%° eV ) sdo
muito maiores que as atingidas pelos mais potentes aceleradores em opera¢do. Mesmo o
LHC, quando entrar em operacdo vai atingir uma energia de ordem de Ej,,= 10" eV, ainda
abaixo das energias alcangadas por esses eventos cOsmicos. Assim, 0s experimentos de
raios cosmicos de altissima energia ndo podem ser calibrados pelos dados de aceleradores.
A maior parte dos modelos de intera¢do hadrdnica, utilizados nas simulagdes de chuveiros,
foram construidos sobre resultados experimentais, predominantemente de colisdes p-p
(dados de energias mais altas) e a partir disso foram feitas extrapolagdes para maiores
energias, menores angulos e para colisdes nicleo-nucleo. Ainda assim, os dados existentes
(obtidos em energias mais baixas) em sua maior parte nao correspondem as particulas
emitidas na direcdo do feixe (‘forward direction’), que sdo de grande importancia no
desenvolvimento de um chuveiro, pois carregam a maior parte da energia profundamente
na atmosfera, influenciando o desenvolvimento dos chuveiros. Atualmente os modelos de
interacdo hadronica mais usados na simulacdo de chuveiros atmosféricos de altissimas
energias sao QGSJETO1, QGSJET-II [2.13] e SIBYLL2.1. Nos ultimos anos, grande
quantidade de trabalho tem sido realizada com o objetivo de se compreender as diferencas
entre esses modelos e seus sobre os chuveiros atmosféricos simulados. Uma pequena
amostra desses trabalhos pode ser encontrada nas seguintes referéncias [2.8, 2.18, 2.19,

2.20].

! Um dos objetivos da técnica de fluorescéncia é diminuir ao maximo essa dependéncia, contudo ainda ha
influéncia de modelos de interacdo hadronica no perfil de depdsito de energia na atmosfera.
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O modelo QGSJET (Quark Gluon String Model with Jets) baseia-se na teoria de
Gribov-Regge (TGR), que trata as interacdes hadronicas baseadas na troca de pomerons
supercriticos e os processos ineldsticos sao descritos pelo corte de pomerons que formam
“strings” de cor que fragmentam originando hadrons. As “strings” sdo fragmentadas por
um procedimento similar ao Algoritmo de Lund. Adicionalmente, QGSJET inclui minijatos
para descrever interacdes duras, importantes em altas energias. Nas colisdes nicleo-ntcleo,
utiliza o modelo de Glauber, assumindo uma distribui¢do de densidade nuclear gaussiana
para nicleos com massa atdmica menor que 10 e uma distribui¢do do tipo Woods-Saxon
para nucleos mais pesados. A colisdo € tratada pela aplicacdo do mecanismo de
fragmentacdo com percolagdo-evaporagdo dos nucleos espectadores [2.9].

SIBYLL2.1 € um modelo de minijatos intermedidrio entre os puramente
fenomenolégicos e os baseados na teoria Gribov-Regge, desenvolvido para uso de
programas de Monte Carlo. Também utiliza um modelo de fragmentacdo de ‘“strings”
similar ao algoritmo de Lund e trata as colisdes niucleo-nicleo através do modelo de

Glauber [2.9].

2.5.1 Desenvolvimento do Chuveiro Atmosférico

O desenvolvimento de um chuveiro para um primério especifico depende em grande
medida de dois fatores fundamentais: a secdo de choque inelastica (Giye) do primario e das
particulas secunddrias com os nucleos de ar e a fragdo de energia transferida para as
particulas secunddrias (inelasticidade, k). Uma regra bastante simplificada contabiliza que
um terco da inelasticidade, ou seja, um terco da energia disponivel para as particulas
secunddrias, vai para a componente eletromagnética em cada interacao hadronica. Para um
valor médio de k de 0,6, tipico para interacdes de alta energia isto corresponde a
aproximadamente 20% da energia por interacdo hadrénica que serd transferida para a
componente eletromagnética. Portanto, a energia que permanece na componente hadronica

¢ dada por:

E,(X)=E, (1—%)’”111 (2.9)
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na qual, X é a profundidade em g/cm2 e Ay é a comprimento de interacdo hadrénica [2.21].

O modelo QGSJETO01 tem maior inelasticidade, restando mais energia para as
particulas secundarias que no modelo SIBYLL2.1; como conseqiiéncia, a multiplicidade é
maior em QGSJETO1 que em SIBYLL2.1. Em decorréncia, chuveiros gerados usando o
modelo QGSJET desenvolvem-se mais cedo na atmosfera que os chuveiros SIBYLL.
Contudo, SIBYLL apresenta se¢dao de choque ineldstica maior, portanto menores caminhos
de interacdo hadronica de tal forma que essas diferencas podem se compensar, de tal forma
que chuveiros que viveram vdrias geracdes, gerados tanto com QGSJETO1 quanto com
SIBYLL2.1, podem ter desenvolvimentos longitudinais semelhantes [2.22]. A posicdo do
mdaximo do chuveiro (Xmax) pode variar cerca de 40 g/cm2 [2.8], entre os modelos.
Contudo, se considerarmos os desvios das distribui¢cdes, os modelos praticamente prevéem
os mesmos resultados, como podemos observar na figura abaixo. Diferencas maiores entre
os modelos podem ser encontradas no nimero de muons, com QGSJET prevendo acima de
15% de muons a mais que SIBYLL [2.8]. Com a nova versdao QGSJET-II, passou a gerar
chuveiros mais penetrantes, assemelhando-se mais com SIBYLL2.1 [2.23].

Abaixo algumas comparagdes entre QGSJETO1 e SIBYLL 2.1. Nas figuras abaixo,
comparamos o desenvolvimento longitudinal de particulas carregadas para ambos os
modelos. Observamos que o perfil SIBYLL desenvolve-se mais tardiamente na atmosfera.
Mas, nesses casos, levando em conta o erro estatistico, os perfis praticamente se
superpdem. Entretanto quando comparamos o perfil de muions, podemos observar uma

grande diferenca entre os modelos.
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Figura 2. 6. Comparacao entre perfis longitudinais de particulas carregadas para chuveiros de Préton,

energias de 10" eV, usando os modelos QGSJET01 e SIBYLL2.1. Acima: perfil médio de 500
chuveiros. Abaixo: perfil médio com os desvios padrao.
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Figura 2. 7. Perfil longitudinal de Miions + em funcio da profundidade, chuveiros de Préton, energias

de 10" eV, usando os modelos QGSJETO01 e SIBYLL2.1. Acima: perfil médio de 500 chuveiros. Abaixo:
perfil médio com os desvios padrao.

50



Capitulo 2

2.6 Conclusao

Virias comparacdoes podem ser feitas a partir desses dados, inicialmente,
observemos relacdes entre varidveis dos proprios primarios.

Estudamos o comportamento das razdes Xo/ Xmax, X10 / Xmax, FWHM/(Xnax-Xo) €
(Xmax-X10)/ FWHM tanto para chuveiros de préton quanto para ferro em funcio da energia.

Comparamos também essas varidveis entre chuveiros de préton e chuveiros de ferro,
nesse caso comparamos Xo, Xmax» Xmax —%0 € FWHM entre chuveiros desses primarios.
Também compararmos as flutuagdes dessas varidveis. Em resumo pudemos observar que os
chuveiros de ferro e de préton se assemelham mais a medida que a energia aumenta.
Também analisamos as mesmas grandezas com o modelo SIBYLL2.1, apresentando
resultados semelhantes. Importante notar que em X,,x 0s perfis simulados com SIBYLL2.1

apresentaram resultados relativamente diferentes que os obtidos com QGSJETO1.
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Capitulo 3. Analise de discriminantes lineares e novos

parametros do desenvolvimento longitudinal

Apesar do crescente nimero de experimentos, utilizando técnicas diferentes, a
composi¢do quimica dos RCUAE ainda € incerta. Os experimentos mais importantes, em
geral, fazem seus estudos de composicao a partir de dados coletados com detectores de solo
ou de telescopios de fluorescéncia. Basicamente sdo usados dois métodos para estimar a
massa da particula: medidas da profundidade do maximo do chuveiro na atmosfera e
medidas da propor¢do de muons em relagdo ao numero de elétrons (Ny/N.) no chuveiro
quando ele atinge o solo. Ambas as técnicas usam o principio da superposi¢do no qual a
particula primdria de energia E constituida de A nucleos produz A chuveiros com energia
Eo/A. Os detectores de solo também utilizam técnicas de estudo de composicdo que se
baseiam na geometria do frente do chuveiro quando ela chega ao nivel de observacao,
como as formas da funcdo de distribuicao lateral (LDF) e da frente de chegada do chuveiro.

Como ja foi discutido na introdugdo, atualmente existem trés modelos que tentam
explicar a transi¢do entre a componente galédctica (G) e a extragalactica (EG): o modelo do
tornozelo, o modelo da depressdao e o modelo de composi¢dao mista (“mixed composition
model”). No primeiro cendrio, a transi¢do entre as popula¢des deve ocorrer em torno de
1.10" eV, exatamente onde tem inicio o tornozelo do espectro, quando uma componente
espectral galdctica (inclinada) encontra a componente extragaldctica (menos inclinada).
Segundo o modelo da depressdo, a transi¢io ocorre no segundo joelho, abaixo de 1.10'® eV
e de acordo com o modelo misto a transi¢do ocorre um pouco acima desse valor, algo em
torno de 3.10"® eV. Os trés modelos diferem muito em termos de suas previsdes a respeito
da composi¢do quimica: O modelo do tornozelo prevé uma predominéncia de nicleos de
ferro na regido de transi¢cdo, enquanto que o modelo do dip prevé nessa regido
exclusivamente prétons enquanto que o modelo misto prevé composi¢do similar a
encontrada nos remanescentes de Supernovas. Portanto, o conhecimento preciso da
composi¢do quimica dos raios césmicos € a chave mais importante na confirma¢do de um

desses modelos e é de extrema relevancia na determinacao das fontes astrofisicas dos raios
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cosmicos de mais alta energia.

Virios experimentos vém publicando estudos de composi¢ao quimica. Haverah Park
encontrou uma fragdo de ferro de 66% em torno do intervalo de energia de 0.2 - 1 EeV
[3.1], resultados similares aos encontrados por Akeno [3.2]. Em energias acima de 10" eV,
os estudos de composi¢do quimica ainda sdo bastante inconclusivos, sobretudo porque
AGASA mediu um limite superior na fra¢io de ferro de 35% no intervalo de 10'°- 10" eV
e 76% no intervalo de 10"° - 10% eV [3.3]. Em oposicao, HiRes tém medido a transi¢ao de
uma componente mais pesada para uma mais leve no intervalo de 0.1 EeV-1 EeV e a
manutencdo de uma componente leve acima de 1 EeV [3.4].

No caso especifico da técnica de fluorescéncia, a profundidade do maximo do
chuveiro (Xpax) € suas flutuacdes sdo as medidas usadas para estudar a composi¢do do
primdrio. A posicao do Xyax sofre maiores flutuagdes para chuveiros de préton que para os
chuveiros de ferro. Em estudos recentes da colaboracdo HiRes, a andlise de chuveiros
observados numa faixa estreita de energia, tem mostrado grandes flutuagdes em Xiax,
compativeis com chuveiros de préton. Independente de modelos, essa comparagdo das
larguras das distribuicdes de Xya.x dos eventos reais com as distribuicdes dos dados
simulados sugere que a composicdo quimica no intervalo entre 10" eV a 10'® eV é
dominada por ntcleos leves, principalmente prétons [3.4].

Contudo, a identificagdo da particula primdria de cada evento é muito dificil em
virtude das flutua¢des no desenvolvimento dos chuveiros, o nimero pequeno de parametros
mensurdveis e a incerteza nos modelos de interagdo hadronica. Podemos fazer estimativas

em termos da regido de nimero atdmico a qual o primdrio pertence.

3.1. Perfil Longitudinal e o parametro Xpax

Com a finalidade de evidenciar as diferengas entre vdrios perfis a Figura 3.1 mostra
o perfil longitudinal de 100 chuveiros de ferro e 100 de préton, energia 10'8 ev, angulo
zenital de 60°. Para uma melhor comparac@o da forma dos perfis, estes foram desviados de

tal forma que seus Xp,x coincidam.
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Figura 3. 1. Perfil longitudinal de 100 chuveiros de ferro e 100 de préton, todos deslocados de forma
que seu X, Seja coincidente.

A Figura 3.2 mostra a distribuicdo de X,,.x para primdrios ferro, préton e foton de
chuveiros simulados a energia de 1 EeV. Podemos ver que o parametro X;.x € um bom
parametro para distinguir primdrios hadrons de primdrios fétons enquanto que sua
capacidade de distinguir entre prétons e nucleos de ferro € bastante limitada pela

superposicao das duas distribui¢des.

C E,= 1 EeV
250 J_L|_L ] Proton
B [ |Ferro (MF=1.20)
200 Foton (MF= 1.38)
150
100
501
ol T NIRRT R e
500 600 700 800 900 1000 1100
Xnax (Gfcm?)

Figura 3. 2. Distribuicoes de X,,,, para primarios ferro, proton e fétons.
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A variagdo de X;.x em funcdo da energia, conhecida como taxa de elongagdo
(X3 h 29 £ : : ~ * o~ 7z .
(“elongation rate”), que € usada como indicador da evolucdo da composi¢ao quimica com a
energia, pode ser vista na figura 3.3. Nessa figura, as barras de erros sdo dadas pelos RMS
das distribuigdes. A superposicao das barras de erro mostra claramente que a discriminacio

entre protons e nucleos de ferro piora com a energia.

& | + Fotons
1400

x 1 * Protons

E H
x H m

1200/ Ferro

1000

800

600 |—

_II|IIII|IIII|IIII|IIII|IIII|IIII|IIII|IIII|II

165 17 175 18 185 19 195 20 205
log10(E (eV)

Figura 3. 3. Taxa de elongacao para chuveiros de ferro, proton e fétons. As barras de erro sao dadas
pelos RMS das distribuicoes.

Para quantificar a capacidade de separagao entre as diferentes distribuicdes A e B,

usaremos o parametro estatistico fator de mérito, definido como:

M =————, (3.1)

naqual A e B sdo as médias das distribui¢cdes € G5 € Op 0s respectivos desvios padroes.
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A Figura 3.4a mostra o comportamento do fator de mérito como uma fun¢do do nimero de
eventos. NOs usamos a distribui¢do de Xp,x de primdrios ferro e préton como mostrado na
figura 3.2. Valores aleatdrios foram sorteados seguindo essas distribui¢des varias vezes € 0s
fatores de mérito foram calculados para cada uma das vezes. Dessa forma a flutuacdo do
fator de mérito pode ser calculada. Figura 3.4a mostra que os resultados apresentados aqui
possuem erros em torno de 3% uma vez que estamos comparando populagdes de 2000
eventos cada, totalizando 4000 eventos. Também estudamos a varia¢do das incertezas com
relacdo a fracdo de ferro no total de eventos. A figura 3.4b mostra que para qualquer fracao

de ferro a incerteza no fator de mérito fica em torno de 3% [3.5].

g‘ F g‘ 0.045[F
£ 014t [ - MF=1.20 ¢
2 r 2 . 4000 events
g o2 g 004r
s | 3
g of £ o.035]-
s r P
0.08[» L
o 0.03F .
0.06|-% i
r .\ L
0.041 0.025 .
0.02[- \N‘___ I
L r -
r 0.02-
_III|III|III|\II|III|I 7||||||||||||||||||‘I|||‘IIIIlIIIIlIIIIlIIIIlIII
0 2000 4000 6000 8000 10000 01 0.2 0.3 04 05 06 0.7 0.8 0.9
Numero de Eventos fracao de Ferro

Figura 3. 4 (a) RMS relativo do Fator de Mérito em func¢iio do nimero de eventos. (b) RMS relativo do
Fator de Mérito em funcio da fracio relativa de protons e ferro[3.5].

O fator de mérito calculado para a distribui¢do de X« entre ferro e préton € de 1,20
e entre préton e foton 1,38, respectivamente. Os valores serdo comparados com os fatores

de mérito encontrados para as varidveis propostas em nossa analise.

3.2. Novos parametros para estudo de Composi¢cao

Teria o perfil longitudinal condi¢des de oferecer novas varidveis que auxiliem em

estudos de composicdo quimica, ao lado do X;.x? Aqui, nosso objetivo, € propor outras
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variaveis do perfil longitudinal que auxiliem na discrimina¢do entre chuveiros de primarios.
M. Ambrosio et al [3.6] também tentaram adicionar novas informacdes do desenvolvimento
longitudinal com o objetivo de estudar composi¢do quimica. O nimero de particulas no
maximo do chuveiro (Ny,.x) foi a principal varidvel adicional nesse estudo. Entre outras
técnicas de andlise de dados, usaram Andlise Topoldgica Multiparamétrica (MTA) e anélise
com redes neurais.

Os resultados desse trabalho, aqui apresentados, estdo publicados na revista
Astroparticle Physics [3.5]. Comparando as formas dos perfis longitudinais entre si
mostrados na figura 3.1, é facil notar que hd diferencas entre os perfis de primérios
diferentes. Procuramos, entdo, parametros matematicos, além do X, que descrevessem
essa diferenca na esperanca de que aumentem a capacidade de discriminagdo entre os
primdrios. Vdérios novos parametros foram testados e apenas alguns mostraram possuir
capacidade de separacdo. Os mais efetivos entre eles estdo relacionados com a assimetria
do perfil longitudinal.

Nesse estudo simulamos conjuntos de 2000 chuveiros para cada primdrio: ferro,
féton e préton, para cada uma das energias 10" eV, 1079 eV,lO18 eV, 1083 eV, 10" eV,
10" eV, 10%° eV, usando o cédigo CORSIKA 6.203 e o modelo de interacdo hadrdnica
QGSJETO1. O fator de thinning utilizado de 10* com peso mdximo de 10°, mdons e
hadrons foram seguidos na simulacdo até 0,05 GeV enquanto que elétrons e fétons até 50
KeV. O perfil longitudinal fornece o nimero de particulas em passos de 5 g/cmz. Os dados
apresentados no texto referem-se a energia 10'® eV, mas todo estudo foi realizado para
todas as energias acima. Além de Xax, usamos os parametros Ny.x, largura do perfil,
assimetria do perfil, skewness e kurtose, que serdo analisados em seguida, incluindo seus

respectivos fatores de mérito.

3.2.1 Niax

O ndmero de particulas na profundidade do Xy,.x, parametro calculado em andlises
de telescopios de fluorescéncia, diretamente proporcional a energia. Se o erro na
reconstru¢do da energia é grande a inclusdo desse parametro levaria incertezas dependentes

da energia dificeis de determinar. Entretanto, os telescopios de fluorescéncia reconstroem a

57



Capitulo 3

energia com um erro de 15% o que acreditamos ser uma margem segura, uma vez que
variacdes nessa ordem na energia nao devem afetar hipdteses a respeito da composi¢ao

quimica do primdrio. FM=1,00.
3.2.2 Assimetria e Sigma

Além de Npax € Xmax, a largura da curva de desenvolvimento longitudinal e a
assimetria dessa curva podem passar informacdes a respeito da composi¢do quimica, como
ja foi visto no capitulo 2.

No lugar da FWHM, que foi estudada no capitulo 2, usamos a largura da curva
gaussiana que ajusta o perfil, sigma, sobretudo porque, em geral, procede-se um ajuste de
curvas aos dados experimentais. Também no capitulo 2, estudamos quantidades como X«
—Xp e suas relacdes com FWHM, que poderiam ser um indicador de assimetria, de qualquer
forma, os dados de assimetria do desenvolvimento longitudinal podem ser aperfei¢oados.

A assimetria foi obtida a partir de uma série de ajustes no perfil, primeiramente
ajustando gaussianas simétricas na parte inicial do perfil (incluindo o méximo) e na parte
final do perfil (também incluindo o maximo), para extrair os parametros de partida do

ajuste final que € dado por:

Se (X<Xmax)

X-X
N pary = Ninax €Xp| ———5— (3.2)
Sigma

Se (X>Xmax)

X_Xmax j

N .0 = N €XP
par e Assimetria® * Sigma*

Na qual Np. € 0 nimero de particulas carregadas em fun¢@o da profundidade X.
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Xmax € Nmax foram fixados no ajuste, os inicos parametros que variaram no ajuste
foram assimetria e sigma. A varidvel assimetria € uma medida direta da diferenca entre as
partes inicial e final do perfil longitudinal, ou seja, antes e depois do maximo do chuveiro.

Os fatores de mérito obtidos foram: assimetria: 1,08. sigma: 1,07.

3.2.3 Skewness e Kurtose

Usamos o também parametro skewness, que também € uma medida do grau de
assimetria de uma distribuicdao, como também definimos e usamos o parametro assimetria
anteriormente, continuaremos usando o nome em inglés skewness. Apesar de encontrarmos
varias defini¢cdes para skewness, podemos defini-la para um conjunto de dados x;, xz, ...,xx

a, como [3.7]:

N
INY (x;, - %)’
Skewness = i=l (3.3)

na qual, X é a média, N o nimero de pontos e § o desvio padrio.

E o terceiro momento da distribuicdo e é também uma medida da assimetria da distribuicdo
longitudinal. Uma distribui¢do normal tem skewness zero, enquanto que uma distribui¢ao
assimétrica para a esquerda (apresentando uma cauda mais acentuada para a esquerda) terd
valores negativos e se for assimétrica para a direita terd valores positivos. FM=2,13.

O dltimo parametro incluido na andlise foi a kurtose, o quarto momento da
distribuicdo, que € uma medida do “achatamento” desta com relagdo a uma distribui¢ao

normal. Em geral, kurtose para dados x;, x», ...,xy pode ser definida como [3.7]:

N
NY (x; -%)*
Kurtose= —=1 R (3.4)

N 2
L]
i=1
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a kurtose para uma distribuicado Normal padrao € 3, por essa razdo pode-se definir também

a kurtose na seguinte forma:

N
NS (x, -%)*
Kurtose= —=L .3, (3.5)

N 2
[
i=1

de tal forma que uma distribuicio Normal tenha kurtose zero. Se atingir valores positivos
indica uma distribuicdo com um pico pronunciado, j4 uma distribui¢do achatada apresentard
valores negativos. FM=1,69. Os fatores de mérito de cada um dos parametros estio

apresentados na tabela 3.1.

NMax 00— [
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[ =] Protan 00— Proton
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100
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Figura 3. 5. Distribuicoes de X,,.x, Nimax, Sigma, Assimetria, Skewness e kurtose para chuveiros de Ey=1
EeV.

60



Capitulo 3

Tabela 3. 1. Fatores de Mérito das 6 variaveis isoladas na analise

Parametros Fator de Mérito
Xmax 1,20
Nimax 1,00
Sigma 1,07
Assimetria: 1,08
Skewness 2,13
kurtose 1,69

Outros parametros foram testados e rejeitados, como por exemplo, a inclina¢do de
ajustes lineares da parte anterior e posterior ao maximo. As distribuicdes dos seis
parametros para primdrios préton e ferro usados nos estudos de composicao estdo na figura

3.5.

3.3. Analise de Componentes Principais (PCA)

Andlise de componentes principais (PCA) € uma ferramenta amplamente utilizada
nas mais variadas dreas - da neurociéncia a meteorologia, originada da algebra linear
aplicada, seu objetivo € re-expressar um conjunto de dados complexo em um novo
conjunto, reduzindo o ruido, as dimensdes e a redundancia do conjunto inicial. Uma
apresentacdo detalhada de PCA pode ser encontrada na referéncia [3.8] e de forma mais
concisa no apéndice dessa tese.

A PCA busca uma nova base, que é uma combinac¢do linear da base original, que
melhor descreva o conjunto de dados e utiliza para isso a estrutura de varidncia e
covariancia dos dados originais.

A andlise de componentes principais pode descrever o sistema original de uma
forma mais simples e revelar caracteristicas e relacdes entre os dados que poderiam passar

despercebidas e, portanto, permitir interpretacdes que antes nao seriam possiveis. Por isso,

muitas vezes a PCA € usada como passo intermedidrio numa cadeia de andlise mais
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complexa. A variabilidade total de um sistema requer todas as varidveis que o compdem,
mas em geral, apenas algumas componentes podem carregar a maior parte dessa
variabilidade. Nesse caso, essas poucas componentes guardam a maior parte da informacao
desse sistema e, portanto, podem substitui-lo, reduzindo a dimensdo do conjunto de dados
original.

A andlise de componentes principais tem sido aplicada com freqiiéncia crescente em
varios campos da ciéncia, incluindo fisica e astrofisica, destacando-se entre elas pesquisas
de galdxias [3.9, 3.10], andlise de espectro de Gama Ray Bursts [3.11] e reducdo de
parametros em estudos de Energia Escura [3.12] e na pesquisa de diferencas sistematicas
entre populacdes de estrelas [3.13]. Em fisica de raios cOsmicos ja foi aplicada como
método para distinguir chuveiros de fétons de chuveiros iniciados por hddrons aplicada a
distribuicdo de particulas secunddrias no solo produzidas por esses chuveiros [3.14]. Em
outro trabalho, foi usada na andlise de dados de telescopios de Cherenkov [3.15].

A PCA foi utilizada para estudar a relevancia de cada parametro na determinacao
das caracteristicas gerais dos chuveiros.

N6s aplicamos PCA nos chuveiros de préton e ferro e definimos os autovetores que
caracterizam seu perfil longitudinal. A primeira componente principal é o autovetor com a
maior variancia, associado ao autovalor de maior valor. A segunda componente principal
estd associada com o segundo autovalor e, portanto, carrega a segunda maior variincia do
sistema e assim por diante. Figura 3.6a mostra a contribui¢do de cada parametro para cada
componente principal quando aplicada aos chuveiros iniciados por ferro; a figura 3.6b € o
mesmo grafico para chuveiros iniciados por préton. Os pesos mostrados na figura estio
normalizados em 100%. E interessante notar que o peso relativo de pardmetros como
skewness e kurtose sdo bastante diferentes para os dois conjuntos de dados utilizados.
Analisando a participagdo de cada varidvel do chuveiro nas componentes principais do
ferro e do préton, notamos que apresentam pesos relativos bastante diferentes para os
parametros utilizados, como, por exemplo, a participacdo de kurtose e skewness em fi;
indicando que, em geral, hé claras diferencas entre os perfis de préton e ferro e que podem
ser usadas na identifica¢do do primario.

Como podemos utilizar essas diferencas na identificacdo do tipo do primdrio que

gerou o chuveiro? Utilizamos a técnica de Andlise de Discriminantes Lineares para tentar
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separar eventos gerados por prétons dos eventos gerados por ferro aproveitando-se do

potencial de todas essas varidveis.

40
Kurtosis . 10 3 Kurtosis 35
Skewness - 15 ] 2 Skewness 30
25
Asymmetry [ Asymmetry
—120
X - Xmax
max s
Nmax — 1@ Nmax -10
Sigma - 20 Sigma -5
‘ -
f f1 f2 fa f4 f5 f6 0

(a) (b)

Figura 3. 6. Peso das variaveis X .y, Nmax, Sigma, Assimetria, Skewness e kurtose na composi%ﬁo dos
autovetores da PCA f, f>,f; fs f; e fs, para chuveiros de ferro (a) e préton (b) de energia 10" eV.

3.4. Analise de Discriminantes Lineares (LDA)

A LDA foi usada para encontrar a combinagdo linear dos 6 paradmetros usados que
apresente a melhor discriminag@o entre chuveiros gerados por ferro de chuveiros gerados
por préton. Na referéncia [3.8] também pode ser encontrada uma apresentacdo detalhada de
LDA e de forma mais resumida no apéndice dessa tese.

A andlise de discriminantes lineares (em ingl€s, LDA) procura combinacdes lineares
de varidveis de observagdes que separem objetos de classes diferentes 0 maximo possivel.
As técnicas de LDA tratam da classificacio de uma nova observagdo em grupos pré-
determinados.

Partindo da probabilidade condicional de classificar erroneamente um evento que
pertence a uma dada populacdo como sendo de outra, definindo um custo associado a essa
classificagdo errada e associando a cada populagdo uma fung¢do de densidade de

probabilidades, a LDA define fun¢des de pontuacio (discriminantes) que sdo combinagdes
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lineares das varidveis que minimizam a probabilidade de classificar um evento
erroneamente.

Essas fungdes de pontuacdo sdo obtidas a partir de um processo de “treinamento”,
onde sdo usadas amostras dos eventos. A partir disso sdo definidos os coeficientes das
fungdes discriminantes. Seguindo esse procedimento, chegamos as seguintes fungdes de

pontuacio para a populagdo 1 e para a populagdo 2, respectivamente:

filx) = )_Clts;’loolx_%)_clts;’lool)_cl +1n p,,
(3.6)

P 1,4 _
fr(x)= XESplozx—E%Splozxz +1n p,,

nas quais X, e X, sdo os vetores das médias dos parametros obtidos através dos grupos de

treino e p; € p, sdo probabilidades a priori de encontrar um evento da populacdo 1 ou 2,

-1

pool € @ matriz de covaridncia

respectivamente. Em nosso estudo, usamos p;=p,=0,5. §

“pooled”, dada por:

n, —1 n, —1
S ool = L S, + 2 S, . 3.7
pool Lnl—l)+(n2—l)} ! Lnl—l)+(n2—l)} 2 @-7)

Na qual, n; » sdo os nimeros de observacdes das populacdes 1 e 2, respectivamente. Sy sdo
as matrizes de covariancia para as populacdes 1 e 2. Se o valor de f; for maior que f>
classifica-se o evento na populacdo 1, do contrério classifica-se como sendo pertencente ao
grupo 2.

Todos os seis parametros foram incluidos levando em conta sua capacidade de
distingdo entre as particulas primdrias. Dois conjuntos de dados de treino, um para
chuveiros de préton e outro para ferro foram usados para calcular o conjunto de
coeficientes das funcodes discriminantes. Aplicando esses coeficientes sobre os dados a
serem classificados obtemos as pontuagdes LDA, f; e f>, para cada evento. Os resultados da

classificacdo foram apresentados pela diferenca entre os dois pontuadores (f; - f2).
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Aplicando esse método sobre os dados, obtemos uma separacdo entre as
distribuicdes de chuveiros de ferro e préton de 2,59 para energia de 1 EeV. Incluindo
chuveiros gerados por fétons na populacdo estudada e mantendo os mesmos coeficientes
calculados anteriormente, chegamos a um fator de mérito de 2,03 entre fétons e prétons
(Fig 3.7). Para melhorar a separacdo entre fétons e hadrons, repetimos o processo, mas
usando agora novos conjuntos de treino: um para chuveiros gerados por gamas e outro para
chuveiros hadronicos (50% prétons e 50% ferro). Novas pontuagdes f; e f> foram calculadas
e um novo fator de mérito obtido: 3,36. Aqui vale lembrar que 0 FM de X;,.x sozinho é
igual a 1,20 para chuveiros de prétons e ferro e de 1,38 entre distribui¢des de fotons e
hadrons (Fig. 3.8).

A capacidade de discriminacdo das varidveis LDA foi testada como funcdo da
energia, onde as novas combinagdes lineares foram calculadas para cada energia. A Figura
3.9, mostra a evolugdo de f; - f> em fungdo da energia calculada para prétons e ferro. Essa
figura pode ser comparada com a taxa de elongacdo de X, (figura 3.3), que apresenta uma
sobreposicdo em todo o intervalo de energia, enquanto que a figura 3.9 mostra uma clara
separagdo do parametro LDA no mesmo intervalo. A compara¢do de ambos os métodos
pode ser vista na figura 3.10, onde comparamos a evolu¢do com a energia dos fatores de
mérito relativos as varidveis LDA e a Xj.x. O maior FM foi obtido com energia de 0.1
EeV, caindo suavemente até 10 EeV e depois mais acentuadamente para energias
superiores a 10 EeV. Entretanto, mesmo para energia de 10% eV, o FM ainda fica acima de
2, bastante maior que o FM de X,,x sozinho que fica pouco acima de 1,2 para essa energia.
Uma possivel explicagdo para essa queda do fator de mérito com a energia pode ser
extraida do capitulo 1, onde, analisando algumas caracteristicas como as razdes entre Xpmax
de chuveiros de préton e ferro, X.x-Xo, entre outras, de chuveiros de préton e ferro, entre
outras, percebemos que os desenvolvimentos longitudinais de chuveiros desses priméarios
ficam mais parecidos entre si com o aumento da energia, principalmente quando usamos o

modelo de interac@o hadronica QGSJETO1.
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Figura 3. 7. Parametro LDA (f;-f;) para chuveiros de primarios ferro, préton e fétons usando como
conjuntos de treino dados de ferro e de préton.

E,=1EeV

Proton
[ | Ferro (MF= 1.64)

180

160

140

120

100

80

60

LML L I L Y L DL

....... : Liekin Mg L
-[50 15 -10 5 0 5 10 15 20
LDA (f1-f2)

Figura 3. 8. Parametro LDA (f;-f;) para chuveiros de primarios ferro, préoton e fotons usando como
conjuntos de treino dados de hadrons (ferro e préton).
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Figura 3. 9 Média dos parametros LDA (f;-f;) em funcio da energia. As barras de erro sdo os desvios
padrdes de cada distribuicio (em cada energia).

e 350
B - o FM de Xmax
= C
o Of s FMde LDA
-'g - e .
- __ a
ki 2.5: - .
C -
2
15
r o o
1E | Q o) o o]
0.5
D:II|IIIIIIIII|IIII|IIIIIIIII|IIIIIIIII|IIII|II

16.5 17 17.5 18 185 19 195 20 205
log10(E (eV))

Figura 3. 10. Comparacio entre os fatores de mérito do parametro LDA (f;-f;) e de X, em funcdo da
energia.
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3.5. Simulacio do campo de visao do telescopio

Com o objetivo de testar a eficdcia da andlise numa situagdo real com chuveiros
detectados por telescopios de fluorescéncia, nés reduzimos o tamanho do chuveiro
observado (“track length”) dos chuveiros testados em nossa andlise e verificamos qual o
efeito na capacidade de discriminacdo. Repetimos o procedimento de andlise para chuveiros
com apenas partes do desenvolvimento longitudinal. Os chuveiros tiveram seus
comprimentos reduzidos, iniciando em 2000 g/cm? até 400 g/cm” em torno de seu méximo
(Xmax)-

Como os telescopios possuem campo de visdo limitado e o método apresentado é
baseado nas propriedades do perfil longitudinal € importante quantificar quais os efeitos da
deteccao de apenas partes do desenvolvimento dos chuveiros na qualidade dos resultados.
Entretanto os valores dos novos parametros de discriminagcdo devem ser calculados para
cada configuracio experimental e correspondente procedimento de andlise.

A influéncia dos erros e das flutuacdes inerentes ao processo de detec¢do e das
incertezas na reconstruc¢ao devera ser calculada em préximos trabalhos.

Figura 3.11 mostra fator de mérito de cada parametro como fun¢do do “frack
lenght” observado do chuveiro. Os cédlculos foram feitos para chuveiros com energia igual
a 10" eV, mas resultados similares foram obtidos para todas as energias. Como esperado a
kurtose e skewness sao eficientes apenas quando grandes fragdes do chuveiro sao vistas, em
virtude de sua dependéncia das extremidades (caudas) das distribui¢des longitudinais.
Assimetria e sigma continuam a ser bons parametros, mesmo quando o tamanho visivel do
chuveiro é de 1000 g/cmz, mas perdem a capacidade de discriminacdo rapidamente para
campos de visio menores que 1000 g/cm®. J4 o fator de mérito para as varidveis LDA
mantém-se acima de 2 em todo o intervalo de considerado, claramente mostrando melhor

capacidade de separagdo do que observando as varidveis isoladamente.
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Figura 3. 11. Comparacao entre os fatores de mérito do parametro LDA com as variaveis Sigma,
Assimetria, Skewness e Kurtose em fun¢io da parte do chuveiro observada.

Refizemos o mesmo procedimento de andlise de LDA para energia 10'7 eV, mas
reduzindo a dimensdo do sistema inicialmente para 4 varidveis. Os resultados estdo na
tabela 3.2. O maior valor de Fator de Mérito alcancado, acima de 2,7, € muito préximo do
obtido pela andlise com todas as varidveis disponiveis, mostrando que nessa faixa de
energia podemos conseguir bons resultados mesmo observando apenas um conjunto dessas
varidveis. As combinacOes que atingiram maiores FM em geral contavam com a
participacdo de Np.x, mostrando que essa varidvel tem capacidade de discriminacdo
importante. Quando combinamos, Xp.x, Assimetria, Kurtose e Skewness obtivemos o
menor fator de mérito, provavelmente porque assimetria e skewness sao varidveis muito
semelhantes, indicando redundéncia de informagdo. Mesmo quando analisamos apenas trés
varidveis apenas os FM ficaram acima de 2, destacando-se a combinagdo de Xyax, Nmax €
Sigma, com FM de 2,27. Essas varidveis sdo bastante estaveis, mesmo quando apenas
partes do chuveiro s@o observadas, e dependem apenas de um ajuste simples de curva para
serem obtidas, permitindo que a andlise seja feita sob condi¢do em que o perfil detectado

nao estd completo.
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Tabela 3. 2. Fator de Mérito da separacao conseguida pelo parametro LDA (f;-f,) pra varias
combinacdes de variaveis.

Energia 10" eV

Variaveis Fator de Mérito
Kimaxs Nmax, S1gma, Assimetria 2,74

Ximaxs Nmax, Kurtose, Assimetria 2,72

Xmaxs Nmax, Kurtose, Skewness 2,74

Kmaxs Sigma, Kurtose, Assimetria 2,38

Xmax, Assimetria, Kurtose, Skewness 2,08
Nax, Kurtose, Skewness, Assimetria 2,74
Xmax, Nmax, Slgma 2,27

Kurtose, Skewness, Assimetria 2,09

3.6. Conclusao

Estudamos novos parametros extraidos do perfil longitudinal com o objetivo de
buscar novas informagdes que permitam a identificagdo da particula primdria. Além de
Xmax € Nmax, também incluimos em nossa andlise a largura da gaussiana que ajusta o perfil
(Sigma), assimetria do ajuste, skewness e kurtose.

Usamos Andlise de Componentes Principais (PCA) para estudar a relevancia de
cada uma desses parametros na composicdo das caracteristicas gerais de um perfil
longitudinal, encontrando diferencas para chuveiros de ferro e préton no peso relativo de
cada um desses parametros na composi¢ao das caracteristicas gerais dos perfis.

Analisando chuveiros com perfis completos (60°), mostramos que Skewness e
Kurtose, isoladamente, apresentam melhor capacidade de discriminagdo que Xpax
tradicionalmente usada no estudo de composicdo quimica. Para quantificar essa separacio
usamos o fator de mérito, que avalia a distancia entre as médias de duas distribui¢des. Uma
combinagdo linear desses parametros obtida através da Andlise de Discriminantes Lineares
(LDA) mostrou-se um parametro muito mais eficiente na tarefa de discriminacdo entre
chuveiros de ferro e de protons, e entre chuveiros hadronicos e eletromagnéticos. A LDA ¢é

uma técnica estatistica que busca a maxima separagdo entre dados de dois ou mais grupos
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diferentes e, com a sua aplicagdo em chuveiros de energia de 1 EeV, por exemplo,
conseguimos fatores de mérito acima de 2 separando distribui¢des de chuveiros de ferro e
préton e acima 3,3 sigma para discriminar chuveiros de hadrons e de fétons. Se
considerarmos uma situacdo mais realista, onde apenas parte do perfil € vista, mesmo assim
a LDA consegue melhores fatores de mérito que Xp.x isoladamente. Os préximos passos
dessa andlise devem seguir na direcdo de uma simulacdo mais realista e completa do perfil
observado por um detector, a influéncia da atmosfera e, em seguida, a utilizacdo de dados

reais.
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Capitulo 4. A estimativa de energia do primario através
de calorimetria na atmosfera: energia das particulas da
frente do chuveiro e a chamada “Energia Perdida”

4.1 Calorimetria através da observacio da luz de fluorescéncia

A Técnica de Fluorescéncia distingue-se de vdrias técnicas utilizadas em fisica de
raios cOsmicos pela sua capacidade de observar diretamente o perfil longitudinal de
chuveiros atmosféricos: com ele, temos uma medida calorimétrica da energia do primario.
Além disso, a partir da forma do perfil longitudinal, podemos investigar outras grandezas
relacionadas a natureza do primdrio, como por exemplo o tipo de particula priméria.

A medida calorimétrica € feita a partir da energia depositada pelo chuveiro na
atmosfera: a luz emitida em diferentes profundidades pelo fendmeno de fluorescéncia das
moléculas de nitrogénio € observada no solo, por telescopios especialmente preparados para
essa tarefa.

No processo de reconstrucao da energia do primario pela técnica de fluorescéncia, o
objetivo € converter a quantidade de luz emitida em uma dada profundidade atmosférica em
nimero de particulas carregadas, N¢, e para isso, € necessdrio levar-se em conta 0s
processos de produgcdo da luz de fluorescéncia e transporte desta na atmosfera, a
determinagdo da trajetéria do chuveiro e a calibracdo do detector. O cédlculo do nimero de
particulas depende da suposi¢do de que o nimero de fétons por unidade de comprimento
dNg/dl (“photon yield ou fluorescence light yield ) produzido em uma dada profundidade,
a uma pressao p e temperatura 7, é proporcional a energia depositada (dE/dX) no local por

ionizacao (e excitacdo de moléculas) pelas particulas carregadas do chuveiro [4.1]:

dNg __p

dE
Al RT(hv) Yy(p)(ﬁj’ “.D

na qual, R € a constante especifica do gés ( para o ar, 287,1 m%s?K™"), hvé energia do fo6ton,

Yy, € a eficiéncia da fluorescéncia do ar, uma grandeza importante na medi¢do da energia
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calorimétrica. Tanto a dependéncia de dNy/dl com a pressdo e temperatura atmosféricas
quanto a relacdo exata entre a energia depositada por processos eletromagnéticos e a
producdo da luz de fluorescéncia ndo sdo exatamente conhecidas e varias experiéncias estao
sendo realizadas com o objetivo de determinar essas grandezas com maior precisado.
Nagano et al [4.2] obteve o valor de 4,05+0,14 fotons por elétron por metro, para o ar a
pressdo de 1013 hPa e 20° C, e confirmou a dependéncia dessa grandeza com o depdsito de
energia. Recentemente a colaboracdo MACFLY obteve resultados que confirmam a
proporcionalidade do “yield” de fluorescéncia € proporcional ao depdsito de energia e que
as propriedades da fluorescéncia permanecem constantes com a energia do feixe de elétrons
[4.3]. Novos resultados do experimento AIRFLY mostram que o erro sistematico devido a
dependéncia do espectro de fluorescéncia com relacio a variacdes de pressdo na
determinac¢do da energia do chuveiro é de 1% [4.4].

Seguindo o processo de reconstrucdo, € necessario subtrair a componente de luz
Cherenkov que contamina o sinal detectado; pois a luz de fluorescéncia é proporcional ao
nimero de particulas carregadas em uma dada profundidade. Esse processo € complexo
uma vez que a componente Cherenkov € composta tanto por luz direta produzida por
elétrons na direcdo do detector quanto por luz espalhada pela atmosfera, dependente das
condig¢des atmosféricas. Depois de subtraidas as componentes da luz Cherenkov, ajusta-se,
em geral, ao sinal uma curva que descreva o perfil longitudinal de particulas carregadas,
normalmente a fung¢do Gaisser-Hillas [4.5].

O perfil de particulas carregadas, N.(X), entdo, ¢ integrado sobre todas as
profundidades e multiplicado pela taxa média de perda de energia por ionizacao dE/dX.

dE =
cal =d—XINc(X)dX : (4.2)

o

E

Entretanto, uma fracdo da energia do primdrio ndao € observada, levada
principalmente por neutrinos € muons que chegam ao solo. A essa fracdo da-se o nome de
Energia Perdida (“missing energy”). Assim, a determinagao precisa da energia do primario

passa necessariamente pelo conhecimento exato dessa fracdo de energia perdida.

73



Capitulo 4
4.2 As estimativas de energia depositada e de energia perdida

A primeira parametrizacdo da energia perdida, como uma funcdo da energia
calorimétrica foi feita por J.Linsley [4.6 , 4.7] e pelo Grupo Fly’s Eye [4.8]. Linsley, em
busca de quantificar a incerteza na determinacdo da energia de um chuveiro, estudou as
incertezas relacionadas ao conhecimento da energia perdida, que ele chamava de Eyyn, ja
relacionando essa fracdo com muons(W), neutrinos(v) e hddrons(h). Para isso utilizou
medidas de nimeros de muons (Ny) no nivel de observacdo e numero de elétrons no
maximo do chuveiro (Npa.y), relacionando-os respectivamente com energia perdida e com
energia eletromagnética (essencialmente energia calorimétrica). Dessa maneira, tratando
Nmax € N, obtidos experimentalmente obteria fatores de conversdo independentes
universais.

Alguns anos atrds Chiwa Song e outros [4.9] recalcularam a energia perdida usando
simulacdes de chuveiros atmosféricos. A integral do perfil era calculada utilizando uma

taxa média de energia depositada (através de ionizacao) <a> , para encontrar uma estimativa

da energia total depositada pelo chuveiro:

Eyyy = (@) [ Ne(X)dX . (4.3)

O valor de <a> foi calculado em fun¢do do pardmetro idade a partir de simulacoes,

sendo encontrado o valor 2,19 MeV/(g/cmz) como média de chuveiros eletromagnéticos e
hadronicos. Inicialmente realizaram esse procedimento, calculando a energia depositada
para chuveiros puramente eletromagnéticos e verificaram que o valor de energia
calorimétrica ficava 10% abaixo do esperado. Adicionaram, entdo, esses 10% para obter a
energia calorimétrica total e estenderam esse procedimento aos chuveiros hadronicos. Para
confirmar esse valor médio de 10% (ja usado na literatura) fizeram um estudo das
particulas eliminadas pelo corte de energia e afirmaram que essa energia era carregada por
elétrons e fétons abaixo do limiar (que serd explicado abaixo) de 0,1 MeV por eles

utilizado.
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Ap6s a publicagdo do trabalho de Song et al, tornou-se disponivel no programa
CORSIKA uma simulagdo bastante detalhada do depdsito de energia. Nos passamos, entao,
a utilizd-lo para estudar a contribuicdo das diferentes componentes de um chuveiro na
energia depositada total. Essa abordagem ¢ diferente das anteriores uma vez que usamos
diretamente a energia depositada na atmosfera para cada componente do chuveiro.
Conhecer detalhadamente esses processos de deposicdo de energia na atmosfera torna-se
importante devido ao papel da energia total depositada por ionizacdo e excitacdo na
producdo da luz de fluorescéncia.

O programa CORSIKA [4.10] foi adaptado para especificar as contribuicdes de
diferentes tipos de particulas na energia depositada por um chuveiro atmosférico. O cédigo
CORSIKA € capaz de simular o desenvolvimento de chuveiros atmosféricos extensos
produzidos por diferentes tipos de primdrios, num largo espectro energético que atinge até
altissimas energias. Interacdes eletromagnéticas de elétrons, pdsitrons e gamas sao
simuladas usando-se o cédigo EGS4 [4.11], incluindo o efeito Landau-Pomeranchuk-
Migdal [4.12].

Na simulacdo de Monte Carlo de chuveiros do programa CORSIKA adota-se um
limiar de energia Ey,, cujos valores podem ser escolhidos, desde que dentro de limites de
validade dos algoritmos do programa. Assim, as particulas sao seguidas explicitamente até
atingirem esse limiar (também chamaremos de corte de energia), sendo entdo descartadas
quando atingem energias menores que Ey,. Do contrdrio, uma simulacdo completa seria
praticamente invidvel em termos de tempo de processamento. Contudo, essas particulas de
baixa energia também contribuem para a excitagdo molecular, produzindo, portanto, luz de
fluorescéncia. Desse modo, para a liberacdo de energia, sdo consideradas duas categorias
distintas de particulas:

- Particulas acima do limiar de energia, que sdo seguidas detalhadamente.
- Particulas abaixo do limiar, descartadas da simulagao detalhada.

A energia liberada total serd a soma das duas contribuigdes.
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4.2.1 Ionizacao por particulas acima do limiar escolhido

A perda de energia por ionizacdo dE/dX de um hadron ou muon atravessando uma
camada de matéria dX é calculada pela féormula de Bethe-Bloch (“Bethe-Bloch stopping

power”):

dE; 7*
i = % K (1n(}/2 -)-B*+ 1, ) (4.4)

dX

onde f= v/c, 7 é o fator de Lorentz; z é a carga das particulas ionizadas em unidades de e,
K1 =0,153287 MeVg'em® e k, = 9,386417 sdo derivados das tabelas para ar seco [4.1]. A
perda de energia por ionizacao de elétrons e positrons, € tratada no CORSIKA, pelo cédigo
EGS4. As contribui¢des para perda de energia vém de soft-bremsstrahlung (que produz
fotons muito abaixo do limiar de energia) e de transferéncia de energia para elétrons
atdmicos por energias abaixo do corte. Para as demais contribuicdes EGS4 usa o tratamento
recomendado por Berger e Seltzer, que calcularam e montaram tabelas de perdas de energia
por ionizacao em diferentes intervalos de energia para elétrons e pdsitrons [4.13]. Além
disso, também € levada em conta a correcao Sternheimer, que trata do efeito de densidade

em perdas de energia por ionizacdo para particulas com energias altas[4.14].

4.2.2 Tratamento das particulas abaixo do limiar

Apesar do CORSIKA nao seguir as particulas abaixo do limiar de energia, a energia
depositada por essas particulas precisa ser computada, uma vez que essas particulas
contribuem bastante para ionizacdo e excitacdo de moléculas do ar. Essa quantidade de
energia depende das possiveis reagdes que a particula passaria em seu caminho e, portanto,
do tipo da particula. Por exemplo, antiparticulas, aniquilam-se e provavelmente liberam
muito mais energia do que a sua energia cinética (normalmente baixa, nessas condicoes).

Por essas razdes, o CORSIKA usa o conceito de energia “disponivel” (“releasable
energy”) E, para cada espécie de particula. A energia disponivel € a energia que a particula

perderia se ndo fosse submetida aos cortes da simulacgdo.
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Durante a simulacdo, esta energia disponivel, que consiste ao menos da energia
cinética (E,) da particula, € somada ao depdsito de energia quando a particula cai abaixo do
limiar. No CORSIKA, elétrons e nidcleons ndo liberam mais do que sua energia cinética
(E4= E.). Devido a aniquilacdo, pdsitrons tem uma energia disponivel maior que os elétrons
(Eg=E. + 2m, = E. + 1.022 MeV). Entretanto, se o par de fétons resultante da aniquilagao
estiver acima do limiar de energia para os fétons, nenhuma energia serd depositada e os
fotons serdo seguidos explicitamente nos processos que se seguirem.

Muons e mésons sdo instdveis e podem liberar mais que sua massa de repouso em
varios processos. Uma parte dessa energia serd carregada por neutrinos provenientes dos
decaimentos respectivos. Antibarions devem aniquilar-se com um nucleon emitindo vérios
pions, de forma que sua energia disponivel serd acrescida da massa de repouso do
antibdrion e do nucleon. No caso dessas particulas instdveis, o CORSIKA considera que 1/3
da energia disponivel transformar-se-4 em ionizacdo e os 2/3 restantes perder-se-20 no
canal de neutrinos. Tal aproximagdo justificava-se no fato de que corresponde a uma

pequena fragcdo da energia do primadrio [4.1].

4.3 Balanco de Energia

4.3.1 As equacoes que representam o balanco

Como parte desse trabalho escrevemos o balanco de energia nas equacdes
apresentadas abaixo. Para tanto, o método adotado foi escrever as quantidades de energia
perdida (Eyss) € energia calorimétrica (E,) para todas as componentes e, dai obter uma
parametrizacdo para a fragao E.,/Eg como funcdo de Ey. Usaremos uma nomenclatura para
distribuicao de energia que é semelhante a das solug¢des analiticas de equacgdes de difusiao.
O numero de particulas do tipo 1, com energia no intervalo [E, E+dE] e profundidade X, é
N{(E,X)dE. Portanto, a energia total dessas particulas é dada por Fi(E,X)dE = EN,(E,X)dE.

A forma integral dessas distribui¢des pode ser escrita:

Eo
F(E<Ey,X)dX = [F,(E,X)dE . (4.5)
0
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Para cada componente i do chuveiro, definiremos /4 para hddrons, g para mdons ,v
para neutrinos e em para componente eletromagnética. O depdsito de energia por ionizacao,
até uma profundidade X, é dado por Di(<X)’ e é devido a virios fatores: ionizacdo(maior
parte), transformacdo de massa (aniquilacao), etc [4.1]

Entdo, para qualquer profundidade, nés podemos escrever a expressdao que relacione

a energia do primdrio com a energia de cada componente:

E,= Y F(E>0,X)+ YD/(<X). (4.6)

i=4,v,h,em i=pu,v,h,em
. .. . 3
Introduzindo os limiares de energia’, teremos:

Ey=YF(E>E, X)+Y F(E<E, .X)+3YD;,(<X) . 4.7)

Como as particulas submetidas aos cortes de energia e angulo ndo sdo mais
seguidas, a expressdo acima nao é exata. No programa CORSIKA, a energia dessas
particulas é computada como depdsito de energia local. Portanto, a equacdo exata deve

considerar explicitamente a soma da energia de todas as particulas abaixo do limiar,

Fi*(ESth,,X ), somadas até a profundidade X, e a energia depositada apenas pelas

particulas acima do limiar, D: <X):
E,=SF(E>E. . X)+Y F (E<E. . X)+YD/(<X) . (4.8)

Agora, podemos definir energia calorimétrica e energia perdida na forma como as
usaremos. NOs chamamos de energia calorimétrica a energia depositada no ar por
ionizacdo. A energia na componente eletromagnética sempre serd considerada como

calorimétrica independente do estdgio de desenvolvimento do chuveiro. A razdo disso € que

X
? Definimos D(< X ) = JD(x’)dx’
0

Por simplicidade, mesmo havendo cortes angulares, escrevemos E<Ey,.
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ao calcularmos a integral do perfil de particulas carregadas integramos até o infinito. A
quantidade de energia que ndo causa ionizacdo ¢ a Energia Perdida (E.) (utilizaremos a
notacdo E em inglés por ser universalmente usada, também podemos chamaé-la de
Energia Nao-Vista).

Quando a particula atinge um limite, sua energia é ‘retirada” da simulacdo.
Contudo, uma parte de sua energia poderd causar ioniza¢do e a parte restante contribuird
para a energia perdida. NOs tomaremos essas fracdes como constantes, para cada
componente, ao calcularmos como médias de um grande nimero de particulas de baixa
energia. Dessa forma, fiF; (E<E's, X) é a fracdo de energia que as particulas de uma das
componentes do chuveiro perderdo via ionizacdo. O restante (1 - f;) vai para energia
perdida. Os valores das constantes f; serdo especificados mais tarde. Foi necessario fazer
uma diferenciacio entre hadrons com energias acima do limiar (f°;) que chegam ao solo dos
hadrons com energia abaixo do limiar (que sdo retirados da simulagcdo) (f,) que serd
explicada abaixo.

Das equagdes acima, podemos definir a energia calorimétrica a uma profundidade X

como:

Ecal(X):Fem(E>Ethr’X)+F:m(ESEthr’X)+
f/F,(E>E" X))+ f,F, (E<E} X))+ , (4.9)
+ fu F (ESE}  X)+Y D; (<X)

os termos restantes irdo compor a Energia Perdida:

E,..X)=(-f)OF(E>E} X)+(— f)F,(ESE}; X)+

thr > (4 10)
F(E>EL X)+(-f,)F,(ESE} X)+F,(E>0,X)

onde, E., e E,;ss podem ser calculadas para cada intervalo de profundidade.

Agora iremos tratar dos valores das fragdes utilizadas em nosso estudo, para as

particulas submetidas aos cortes de energia. E importante conhecer os tipos de particulas,
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abaixo do limiar, que estardo contribuindo com ionizacdo. Entretanto, como essa
informacao nao estd disponivel, nés modificamos o programa CORSIKA, para que cada
particula, submetida aos cortes, tivesse registrado seu tipo, energia cinética e energia
disponivel.

Simulamos 100 chuveiros para cada combinag@o de primdrios préton e ferro, com
os angulos zenitais 0°, 30°, 45° ¢ 60° e energias de 10'® a 10%° eV, usando o modelo de
interacao hadronica QGSJETO1 [4.15]. Nessas simulacdes, empregamos thinning otimizado
[4.16], usando o thinning 10, com peso méximo de 10* Ey /GeV para particulas
eletromagnéticas e 10° E, /Gev para mions e hadrons. O limiar de energia para particulas
eletromagnéticas era de 50 keV e para mions e hadrons de 50 MeV. Trabalhamos com dois
niveis de observacdo, nivel do mar (0 m) e 300m (nivel usado no trabalho de Song et al).
Também simulamos com o modelo de interacao hadronica SIBYLL2.1 [4.17].

De posse desses dados, nds conseguimos calcular as contribuicdes na perda de
ionizacao total de diferentes tipos de particulas e seus respectivos espectros de energia. A
tabela 4.1 mostra a energia cinética média e as contribuicdes relativas calculadas de 500
chuveiros de prétons de energia 10 EeV e 45° de angulo zenital do primdrio. A
contribuicdo relativa é a razdo da energia depositada por um dado tipo de particula pela
energia depositada total da componente do chuveiro a que a particula pertence. O nivel de
thinning usado foi de 10™, sem otimizac¢do. Essa informacao foi usada posteriormente como
entrada no programa Geant4, para que seguissemos essas particulas de baixa energia até
onde o cédigo CORSIKA ndo era capaz de segui-las. O Geant4 [4.18] é um pacote de
softwares para simular a passagem de particulas através da matéria. Tem aplicagdes em
simulacdes de interacdes de particulas com a matéria que vao desde fisica de altas energias
até fisica médica. Sua cadeia de simulagdes é completa: desde a geometria do sistema,
todos os processos fisicos envolvidos na passagem das particulas até a resposta dos

detectores, incluindo a visualizagao das trajetérias das particulas e dos detectores.

4.3.2 Seguindo particulas a energias abaixo do corte, com o Geant4

Como o CORSIKA ndo tem, nos seus algoritmos, tratamento detalhado para

interacdes em baixas energias, usamos o pacote Geant4 para encontrar uma melhor

80



Capitulo 4

estimativa para a particdo de energia entre varios processos fisicos. Essa particao foi
representada por fragdes de energia, dentre as quais a referente a ionizacdo tem um
interesse especial.

Para cada tipo de particula, simulamos 5000 chuveiros iniciados por essas particulas
sub-limiar. O espectro de energia obtido do CORSIKA foi usado no Geant4 como as
energias iniciais desses eventos e as particulas secunddrias geradas foram seguidas até
lkeV, numa atmosfera padrdo ao nivel do mar. As fragdes de energia que vao para a
ionizacdo estdo na tabela 4.1. Para as particulas de baixa energia da componente
eletromagnética, nés usamos como uma aproximac¢do bastante préxima do real, que toda
energia € depositada (f,,, = 1). Para muons e hddrons, nds usamos, respectivamente, as
fragdes f, = 0,425 e f;, = 0,739.

Também € necessdrio considerar o que acontece com os hadrons (acima do limiar)
que chegam ao solo. Eles possuem composicdo e espectro de energia significativamente
diferentes dos hadrons cortados no ar e, portanto, ndo podemos contabilizar as mesmas
fracdes (f7, # f»). Novamente, usamos as informagdes extraidas do CORSIKA sobre as
particulas atingindo o solo, como entrada no Geant4 para analisar seu espectro de energia e
contribuicdes relativas dos diferentes tipos de hadrons. Tabela 4.2 mostra os resultados para
o mesmo conjunto de 500 chuveiros de préton, para cada particula. Nesse caso, as energias
médias sdo maiores e encontramos uma dependéncia de f7 com a energia como sendo um
efeito de segunda ordem. O valor encontrado foi de f7,=0,61.

Portanto, nas proximas se¢oes, usaremos a seguinte prescri¢do no cdlculo da energia

perdida:

E

miss

F,(E>E} ,s0lo)+0,575F,(E<E;,
F (E>0,s0lo)

=0,390F,(E > E" , s0lo)+0,261F (E<E"

thr?

solo) + . (41D

solo) +

Como E../Ey = 1 — E,;;s/Eo , podemos calcular indiretamente a fracao da energia do
primdrio que vai ser medida com os telescopios de fluorescéncia de qualquer experimento

que use essa técnica.
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Tabela 4. 1 Particulas descartadas no ar: Energia Cinética média, contribuicoes relativas e fracao da
energia perdida por ionizacdo. As fracoes fom, f,, €fi sAo médias sobre todas as particulas ponderadas
pelas respectivas contribuicoes.

Particula E.(MeV) Contribui¢do Fracao Fracao
Relativa(%) Ionizagao(%) Média(%)

Y 0,458 21,0 99,7+0,4 Jfem=99,8
e 4,29 20,9 99,7+0,3
e 1,87 58,1 99,8+0,5
u 8,30 48,7 43+14 Su=42.5
0 8,26 51,3 42+14

432 22,9 57£38 fn=73,9
P 35,6 18,0 9819
o 86,0 27,5 99,7+0,1
T 88,6 14,6 45+16
T 95,6 13,7 47+16
H 37,2 1,7 9915
H 43,2 0,8 9946
‘H 41,4 0,3 99+3

Tabela 4. 2. Hadrons no solo. Energia Cinética média, contribuicdes relativas e fracio da energia

perdida por ionizacio. A fracao fh é a média sobre todas as particulas ponderada pelas respectivas

contribuicdes.

Particulas E. (GeV) Contribui¢do Fracdo Fracao
Relativa(%) Ionizagao(%) Média(%)

N 10 7,12 70,1+0,1 fn=61,0

P 31,6 5,57 75,310,1

D 100 3,21 73,210,1

n 100 2,92 72,240,1

K’ 1000 7,30 36,310,2
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Kt 1000 8,86 60,410,2
T 316 32,06 61,710,2
ot 316 33,01 59,310,2
4.4 Resultados

Os Resultados obtidos nesse trabalho foram publicados na revista Astroparticle
Physics [4.19]. Na tabela 4.3 apresentamos os resultados como porcentagem da energia do
primdrio, para cada energia e angulo simulados. Cada 3 linhas, correspondentes a uma
escolha de angulo e energia, referem-se a 3 contribuicdes diferentes para a energia
depositada: ionizacdo no ar (ION), particulas que atingem o solo (SOLO), particulas
cortadas da simulacio (CORTE). Cada coluna dd a contribuicdo das diferentes
componentes do chuveiros: fétons, elétrons, muions, hiddrons e neutrinos. Na tabela, os
valores em negrito, (primeiro/segundo) referem-se a primdrios prétons enquanto que oS
demais referem-se a primdrios ferro.

A primeira linha leva em conta a perda de energia por ionizacdo, portanto, nessa
linha ndo temos contribuigdes de gamas e neutrinos. NOs consideramos todas as
contribuicdes dessa linha como energia calorimétrica. A segunda linha fornece a energia
total das particulas submetidas a cortes de energia ou angulares. Uma fracao dessa energia é
gasta em ionizagdo, como ja descrevemos. Os neutrinos nao siao seguidos na simulacdo e,
portanto, no momento em que sdo criados saem da simulacdo e sua energia entra nessa
linha. Toda sua energia € considerada como energia perdida. A dltima linha d4 a quantidade
de energia carregada por particulas que chegam ao nivel do solo. Nesse caso, toda a energia
eletromagnética e uma fracdo da energia na componente hadronica é considerada como
sendo calorimétrica. A energia da componente mudnica é considerada como energia

perdida.
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Tabela 4. 3. Contribuicdo média para a energia depositada das diferentes componentes de um chuveiro. Cada
grupo de trés linhas corresponde a uma escolha de dngulo e energia, discriminadas: (ION) ionizacio no
ar, (CORTE) cortes da simulacdo e (SOLO) particulas que chegam ao solo. O primeiro valor
(primeiro/segundo) refere-se a chuveiros iniciados por prétons enquanto que o segundo refere-se a

chuveiros de ferro.

Fotons Elétrons Muons Hadrons  Neutrinos

0° 1EeV ION - 64,7/65,3 1,0/1,5 0,2/0,3
CORTE 1,1/1,2 10,7/10,8  0,1/0,1 0,3/0,5 3,0/4,6

SOLO 8,4/4,6 4,2/2,1 5,2/8,0 1,1/1,1

10EeV ION - 62,0/649 0,8/1,2 0,2/0,3
CORTE 1,1/1,2 10,2/10,7  0,1/0,1 0,3/0,4 2,5/3,6

SOLO 11,3/7,0 5,9/3.4 4,4/6,2 1,1/1,2

100EeV  ION - 57,7/62,8  0,7/1,0 0,2/0,3
CORTE 1,0/1,1 9,4/10,3 0,1/0,1 0,3/0,3 2,1/2,8

SOLO 15,2/10,1 8,4/5,1 3,7/4,9 1,2/1,3

Fotons Elétrons Muons Hadrons  Neutrinos

30° 1EeV ION 69,8/67,6 1,2/1,8 0,2/0,3
CORTE 1,3/1,3 13,0/12,7 0,1/0,1 0,4/0,5 3,3/5,0

SOLO 3.4/1,7 1,5/0,7 5,3/8,0 0,5/0,4

10EeV ION 69,0/69,1 1,0/14 0,2/0,3
CORTE 1,3/1,3 12,9/129 0,1/0,1 0,4/0,5 2,7/3,9

SOLO 5,0/2,7 2,4/1,2 4,4/6,2 0,5/0,5

100EeV  ION 67,6/69,5 0,8/1,1 0,2/0,2
CORTE 1,3/1,3 12,6/13,0  0,1/0,1 0,3/0,4 2,3/3,1

SOLO 7,0/4,0 3,6/1,8 3,7/5,0 0,5/0,5
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Fétons Elétrons Mauaons Hadrons  Neutrinos

45° 1EeV ION 71,2/67,2 1,420  0,2/0,3
CORTE 1,5/14 15,6/14,7 0,1/0,1  0,4/0,5 3,6/5,4
SOLO 0,5/0,3 0,2/0,1 5,2/79  0,1/0,1

10EeV ~ ION 72,3/69.8 1,2/1,6  0,2/0,2
CORTE 1,5/1,5 15,8/15,3  0,1/0,1  0,4/0,5 3,0/4,2
SOLO 0,8/0,4 0,3/0,2 4,3/6,1  0,1/0,1

100EeV  ION 72,7/71,5 1,0/1,3  0,2/0,2
CORTE 1,5/1,5 15,9/15,7 0,1/0,1  0,4/0,4 2,6/3,4
SOLO 1,2/0,7 0,5/0,2 3,774,8  0,1/0,1

Fétons Elétrons Mauaons Hadrons  Neutrinos

60° 1EeV ION 67,5/63.4 1,723  0,2/0,2
CORTE 1,7/1,6 19,2/18,1 0,1/0,1  0,5/0,6 4,1/6,1
SOLO 0,0/0,0 0,0/0,0 5,1/7,6  0,0/0,0

10EeV ION 69,3/66,2 14/19 0,1/0,2
CORTE 1,7/1,7 19,7/18,8 0,1/0,1  0,4/0,5 3,3/4,7
SOLO 0,0/0,0 0,0/0,0 4,0/5,8  0,0/0,0

100EeV  ION 70,1/68,2 1,2/1,6  0,1/0,2
CORTE 1,8/1,7 19,9/194  0,1/0,1  0,4/0,5 2,9/3,8
SOLO 0,0/0,0 0,0/0,0 3,5/4,6  0,0/0,0

4.4.1 Parametrizacido para Energia perdida

A fim de calcularmos a energia perdida, usando a equacgdo 4.11, para cada caso de

nossas simulagdes, usamos os dados presentes na tabela 4.3. Na figura 4.1, mostramos o
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fator de correcdo para energia calorimétrica (e conseqiientemente para energia perdida),
como a fracao E../Ey como fungdo de E.,. NOs podemos ver que a variacdo na quantidade
de energia perdida é fracamente dependente com o dngulo e cai com a energia do primario.
Em 10" eV, a razdo E.,/Ey varia entre 90,8 e 91,3 % para prétons e entre 86,4 e 87,0%
para ferro.

Ja a razdo E./E, é bastante dependente da massa do primario. Para um angulo
zenital fixo, a diferenca entre as quantidades de energia perdida para chuveiros de préton e
ferro diminui com a energia. Por exemplo, em 45° essa diferenga é de 4,9% para 108 eV,

3,3% para 10" eV e 2,1% a 10% eV.

o7 096
} B
0.94—
.02
0.90—
0.88—
-, T, Odieg
0.86— - o
: 45deg
C Gildeg
0‘84 1ﬁlu 1 1 1 1 13'5 1 1 1 1 1glu 1 1 1 1 19'5 1 1 1 1
_ ) : ' Luiﬁg' )

Figura 4. 1. Energia calorimétrica (Ec,) como fracao de Ey, como funcio de Ec,. As curvas sao para
protons e ferro para quatro diferentes angulos.

Na reconstrucao de chuveiros, normalmente usa-se uma parametrizacdo média de
E.a/Eo como uma mistura de 50% chuveiros de préton e 50% chuveiros de ferro a 45°. Na
tabela 4.4, temos os parametros do ajuste da func¢do de corre¢do da energia perdida para
diferentes escolhas de simulagdo. Os parametros utilizados em nosso ajuste (equacao 4.12)
correspondem aos de chuveiros de dngulo zenital 45°, como pode ser visto na mesma

tabela.
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+2,5%+0,5% a 10" eV e diminui com a energia. As flutuacdes chuveiro a chuveiro

foram calculadas e sdo independentes da energia. O valor rms € 1,1% da energia do

0

Lo _ 0.967-0.078
E

E.
ca

—-0,140
lEer ’

O erro sistematico no valor de E.,/Ey, usando a parametrizacdo média € menor que

primério para chuveiros de préton e 0,4% para chuveiros de primério ferro.

Tabela 4. 4. Parametros de ajuste para diferentes condicées de simulacio, apresentadas na Figura 4.1.
As colunas centrais correspondem a uma mistura de ferro e préton 50% / 50%. Os valores em negrito
correspondem ao angulo de 45°.

4.12)

Angulo Coeficientes

Ferro Ferro/Préton Préton

A B C A B C A B C
0° 0,970 0,100 0,139 0977 0,085 0,117 0984 0,071 0,089
30° 0,971 0,102 0,137 0979 0,088 0,114 0,986 0,074 0,088
45° 0,977 0,109 0,130 0967 0,078 0,140 0,958 0,048 0,162
60° 0,962 0,098 0,161 0,948 0,062 0,220 0,942 0,035 0,337

A Figura 4.2 mostra com detalhes a correcdo para energia perdida média, calculada
para uma mistura de 50% préton e 50% ferro. Como € possivel notar, ha um pequeno
desvio nas curvas relativas as previsoes de Song e Linsley. O resultado obtido por Song é
baseado em simulacdes Monte Carlo, € a mesma composi¢cdo mista que usamos é mostrada.
Os resultados obtidos por Linsley sdo empiricos, baseados na medida de nimero de mions

e sdo independentes da composicao quimica. Os resultados concordam dentro de 1%, mas

nao foram obtidos nas mesmas condigdes.
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Figura 4. 2. Energia calorimétrica em rela¢iio a energia do primario calculada para dngulo de 45°,
obtida por nos (linha), comparada com as parametrizacoes de Linsley (triangulo) e de Song (circulos).

Na Figura 4.3 nés comparamos, para 45°, as curvas de correcio de energia perdida
obtidas para dois niveis de observa¢do: Om (nivel do mar) e 300m, que é o mesmo usado
por Song et al. Como pode ser visto, o nosso resultado € praticamente independente do
nivel de observacao.

A dependéncia com o modelo de interacdo é considerdvel, como o mostrado na
Figura 4.4. N6s comparamos, para préton e ferro a 45° as curvas de energia calorimétrica
obtidas usando-se os modelos QGSJETOl e SIBYLL2.1. A diferenca € praticamente
constante: em torno de 1,6% para préton e 1,2% para ferro. Em todos os casos, SIBYLL

prevé menos energia perdida que o modelo QGSJETO1.
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Figura 4. 3. Energia calorimétrica em relacio a energia do primario (45°), calculada para dois niveis de
observacao (nivel do mar e 300 m acima).

Figura 4. 4. Energia calorimétrica com relac¢io a E, (45°), comparando-se os modelos QGSjet01 e
SIBYLL2.1.
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4.5 Conclusao

Estudamos o depdsito de energia de chuveiros atmosféricos extensos com o objetivo
de melhorar a reconstru¢io de energia da particula priméria, para tal usamos o balanco de
energia apresentado no programa CORSIKA. Nossos resultados no cdlculo de energia
perdida concordam com resultados anteriores dentro de 1%. A dependéncia encontrada
desta funcdo com o angulo e com o nivel de observacdo fica em torno de 0,7%.
Comparamos os modelos de interagdes hadronicas QGSJET e SIBYLL. Os resultados
diferem de 1,6%. A maior dependéncia vem com o tipo do primario, sendo menor que 5%
em 1 EeV, diminuindo com a energia.

N6s encontramos uma parametrizacdo média de Ecal/Ej, usando como primdrios
uma composi¢do média de 50% de prétons e 50 % de nicleos de ferro com angulo zenital
de 45°, como € usual em procedimentos de reconstrugio.

Considerando apenas o modelo QGSJET, nds estimamos que o erro sistematico total
introduzido pelo uso dessa parametrizacdo € apenas 3% em 1 EeV e abaixo de 2% em 100
EeV. Esse erro € da ordem das flutuacdes estatisticas chuveiro a chuveiro. Para chuveiros
de préton o valor do desvio rms € de 1,1% da energia do primério, enquanto que para

chuveiros de primérios de ferro € da ordem de 0,4%.
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5. Conclusao

Os chuveiros atmosféricos extensos sdo fendmenos complexos e, diante desse
desafio, varias frentes de estudo, tanto tedricas quanto experimentais, devem ser adotadas.
Estudar o seu desenvolvimento longitudinal (perfil) € uma das principais maneiras de se
obter informacdes a respeito desses eventos. Através do perfil, pode-se determinar a energia
do primario e, utilizando-se da posi¢ao na atmosfera do maximo do chuveiro, inferir-se a
massa € composicdo quimica desse primdrio. A observacdo direta do desenvolvimento
longitudinal do chuveiro € possivel gracas a emissao de luz de fluorescéncia do nitrogénio,
produzida pela passagem das particulas carregadas pela atmosfera; e, desde a experi€ncia
pioneira do Fly’s Eye, o interesse nessa técnica tem crescido, principalmente em virtude do
Observatério Auger.

O objetivo dessa tese foi estudar o perfil longitudinal sob varios angulos que
pudessem fornecer mais detalhes desse fendmeno e, a partir disso, seus desdobramentos
tanto na técnica de detec¢do do desenvolvimento longitudinal quanto no estudo da

composi¢ao quimica dos raios césmicos de ultra-alta energia.

5.1 O perfil longitudinal

Alguns resultados deste trabalho foram publicados no artigo da revista Astroparticle
Physics: “Statistical methods applied to composition studies of ultrahigh energy cosmic
rays” [4.19]. Desde o inicio de nossa pesquisa, tratamos da descricdo detalhada do
desenvolvimento longitudinal do chuveiro. Inicialmente, estudamos o comportamento das
variaveis do perfil longitudinal X,.x, X0, Xi0 € FWHM* e de suas flutuagdes. Estudamos as
relagdes entre essas varidveis para um mesmo primario. Observamos as relacdes Xo/ Xpax,
entre Xjo / Xmax, comparamos FWHM e (Xyax-Xo), FWHM/(Xphax-Xo), FWHM/ Xiax,
(Xinax-X10)/ FWHM € (Xmax-X10)/ Ximax-

Em seguida, comparamos as varidveis entre primarios diferentes. Analisamos Xy

Ferro/ X0 Protons A Tazao entre os Xp.x de chuveiros de ferro e de préton,

“Paraa defini¢@o das varidveis ver capitulo 2, se¢des 2.2 e 2.4.1, e capitulo 3, secdo 3.2.
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FWHMFerro/ FWHMsi0n. Importante notar que enquanto os valores de Xy dos perfis de
chuveiros de ferro e préton se aproximam com o aumento da energia, suas larguras
(FWHM) diferenciam-se mais. As razdes entre Xp,x —Xo para os 2 tipos de chuveiros
também se aproximam em 10% eV. Comparamos também as flutuacdes dessas varidveis
tanto para chuveiros iniciados por ferro e préton. Nesse estudo, usamos os modelos de
interacdo hadrdnica QGSJETOI1 e SIBYLL2.1.

Procurando buscar novas informagdes que permitam a identificacdo da particula
primdria, estudamos novos parametros extraidos do perfil longitudinal. A partir dessa parte,
usamos Xmax € Npax € incluimos, em nossa andlise, as seguintes varidveis: largura da
gaussiana que ajusta o perfil (o sigma padrao), assimetria do ajuste, skewness e kurtose.

Usamos andlise de componentes principais (PCA) para estudar a relevancia (em
termos da variancia) de cada um desses pardmetros na composi¢do das caracteristicas gerais
de um perfil longitudinal, encontrando diferengas para chuveiros de ferro e préton no peso
relativo de cada um desses parametros na composicdo das caracteristicas gerais dos perfis.
Em seguida, buscando distinguir diferentes primdrios, usamos o método estatistico analise
de discriminantes lineares (em inglés, LDA) para encontrar a combinacdo linear dos 6
parametros usados que apresente a melhor discriminacdo entre chuveiros gerados por ferro
de chuveiros gerados por préton.

A LDA procura combinagdes lineares de varidveis observadas que separem objetos
de classes diferentes o maximo possivel. As técnicas de LDA tratam da classificacdo de
uma nova observacdo em grupos pré-determinados. Analisamos chuveiros com perfis
completos (60°). Dentre as varidveis estudadas, skewness e kurtose, isoladamente,
apresentam melhor capacidade de discriminacdo que Xjax, tradicionalmente usada no
estudo de composi¢do quimica. Para quantificar essa separacao usamos o fator de mérito,
que avalia a distancia entre as médias de duas distribui¢des. Uma combinacao linear desses
parametros obtida através da Andlise de Discriminantes Lineares (LDA) mostrou-se um
parametro ainda mais eficiente na tarefa de discriminacdo entre chuveiros de ferro e de
prétons, e entre chuveiros hadronicos e eletromagnéticos. Também consideramos uma
situacdo mais realista, onde apenas parte do perfil € vista e, mesmo assim, a LDA consegue

melhores fatores de mérito que Xp,x isoladamente.

92



Conclusao

Os préximos passos dessa andlise devem seguir na direcdo de uma simulacdo ainda
mais realista e completa do perfil observado por um detector, a influéncia da atmosfera e,

em seguida, a utilizagdo de dados reais.

5.2 A energia perdida

Os resultados deste trabalho foram publicados no artigo da revista Astroparticle
Physics: “Determination of the calorimetric energy in extensive air showers” [3.5].

A Técnica de Fluorescéncia distingue-se de vdrias técnicas utilizadas em fisica de
raios coésmicos pela sua capacidade de observar diretamente o perfil longitudinal de
chuveiros atmosféricos e, através disso, realizar uma medida calorimétrica da energia do
primdrio. Entretanto uma fragdo da energia do primario ndo € observada, levada
principalmente por neutrinos e mdons que chegam ao solo. A essa fracio dd-se o nome de
Energia Perdida (“missing energy”). Portanto, a determinacdo precisa da energia do
primério depende necessariamente do conhecimento exato dessa fragdo de energia ndo
detectada.

A primeira parametrizacdo da energia perdida, como uma funcdo da energia
calorimétrica foi feita por J.Linsley e pelo Grupo Fly’s Eye. Linsley. Recentemente, Song e
outros recalcularam a energia perdida usando simulacdes de chuveiros atmosféricos. A
integral do perfil era calculada utilizando uma taxa média de energia depositada. Apesar de
fornecer bons resultados em termos de uma parametrizacdo da energia perdida, ainda nao
estava clara a contribui¢cao exata das contribui¢cdes de cada componente de um chuveiro no
total de energia perdida.

Em vista disso, estudamos as contribui¢cdes das diferentes componentes de um
chuveiro na energia depositada total. Essa abordagem € diferente das anteriores uma vez
que usamos diretamente a energia depositada na atmosfera para cada componente do
chuveiro. Conhecer detalhadamente esses processos de deposi¢do de energia na atmosfera
torna-se importante devido ao papel da energia total depositada por ionizacdo na producio
da luz de fluorescéncia. Esse conhecimento ¢ importante na reconstrucao de energia da
particula primdria. Nossos resultados no célculo de energia perdida concordam com

resultados anteriores dentro de 1%. Comparamos os modelos de interacdes hadrdnicas
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QGSIJET e SIBYLL. Os resultados diferem de 1,6%. A maior dependéncia vem com o tipo
do primdrio, sendo menor que 5% em 1 EeV, diminuindo com a energia. Essa
parametrizacdo por nds obtida estd sendo usada na reconstrucao da energia do primério, na

técnica de fluorescéncia, pelo observatério Auger [5.1-5.3].
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Apéndice: PCA e LDA

Esse apéndice usa a mesma notagdo utilizada no livro “Applied Multivariate

Statistical Analysis”, R.A. Johnson e D.W. Wichern, Prentice Hall, 5" edic@o.

1. Analise de Componentes Principais (PCA)

Andlise de componentes principais (“Principal Component Analysis” - PCA) € uma
ferramenta estatistica que busca reescrever um conjunto de dados em termos de sua
estrutura de variancia e covariancia.

Seja um conjunto de dados descrito pelas n varidveis aleatérias x;, X2, X3..., Xz}
algebricamente, a andlise de componentes principais (PCA) realiza uma mudanga de base,
na qual as componentes principais sdo vetores que formam uma nova base, escritos como
combinacdes lineares de x;, xz, X3..., X,. Geometricamente, essas combinacdes lineares
representam a selecdo de um novo sistema de coordenadas, obtido através da rotacdo do
sistema original, que tinha x;, x;, x3,..., x, como os eixos coordenados. Os novos €ixos
representam as direcdes com mdéxima variabilidade (maior variancia), descrevendo de
forma mais simples a estrutura de variancia-covariancia do sistema.

As componentes principais dependem da matriz de covariancia ¥ (ou matriz de
correlagdo P) de x;, xz, x3..., Xp.

Seja o vetor X' = (x5, X2, X3,..., X,) € sua respectiva matriz de covariancia X. As

componentes principais sao os autovetores:

n--x

=
yw= a X= aux+ apx,+ ... a,x

. ey
v, = a, a,x, + a,x,+ ... a,x

nn--n

ST
1]

relativos aos autovalores 4, >4, >---> A >0 que diagonalizam a matriz de covariancia

X
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Seja o vetor X,

X
X=|i| 2)
xl‘l
A matriz de covariancia é dada por:
1 vyt
Y= XX 3)
n—1

¥ € uma matriz quadrada simétrica n x n. Os termos da diagonal sdo a variancia e os demais
correspondem a covariancia. O objetivo da PCA € diagonalizar essa matriz, de forma que a
redundancia entre as varidveis, medida pela covariancia, seja minimizada enquanto que as
informacdes relevantes, dadas pela variancia, sejam maximizadas.

Os autovalores que diagonalizam a matriz de covariancia  sdo

A, 2A,2---2 A 20 e os autovetores correspondentes sdo dados por:

~
1l

:Ef
>

“)

de forma que a matriz de covariancia seja diagonal. As componentes principais sao as
combinacdes lineares yj,...,y, que maximizam a variancia. A primeira componente principal
¢ a combinacdo linear com a maior variancia, relativa ao autovalor de maior valor. A
segunda componente principal estd relacionada ao segundo maior autovalor e assim por

diante, de tal forma que a i-ésima componente principal € dada por:

y,=a'X =a,x, +a,x, +a,x, +--+a,x,, naquali=1,.,n (5)
sujeita a:
Var(Y;)=a!Xa; =A;,naquali = 1,..,n (6).
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Cov(Y;)=a;Xa; =0 ,naqual i#;.

Para eliminar possiveis indeterminagdes entre os autovetores, devem ser usados vetores de

modulo unitério.

A soma dos termos da diagonal é a soma das variancias de cada componente de tal

forma que:

c,+0,,++0, :ZVar(Xi) :ﬂl +ﬂ,2 +~..+ﬂ,n :ZVar(Yi) (7)
i=1 i=1

Conseqilientemente, é possivel calcular a propor¢ao da variancia carregada pela j-

ésima componente principal com relagdo a variancia total:

! (8)

2. Analise de Discriminantes Lineares (LDA)

LDA (“linear discriminant analysis”) é um método de discriminacdo usado para
encontrar combinagdes de varidveis que melhor separem duas ou mais populagdes ou
classes de eventos.

Separar 2 classes de objetos ou classificar um novo objeto como pertencente a uma

de duas classes. Chamando as classes de 7; e T,, 0s objetos serdo separados baseados em
medidas de p varidveis aleatorias associadas X' = [xl,xz,...,x p]. Todos os valores de x que

pertencem a classe 7, consideraremos como sendo a populacdo relativa a T; e assim por
diante.

Sejam as funcdes de densidade de probabilidade f;(x) e f>(x) associadas aos vetores

—

X pxl PAra as populacdes T; e T, respectivamente.
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Um objeto com medidas associadas X deve ser associado com uma populacdo T; ou
. Seja Q o espago amostral, R; o conjunto de valores X para os quais classificamos os
objetos como 7;; entdo R, € dado por : R, = Q - R;.

A probabilidade condicional de classificar um objeto como m, quando na verdade é

7, € dada por:

PQ|1)=P(XeR,|m)=[f (x)dx (1)

R,=Q-R
Similarmente a probabilidade de classificar um objeto como 7; quando na verdade € m, é:

P(112)=P(X € R, | ;)= [ f,(x)dx )

R
Se a probabilidade a priori de encontrar um evento de m; € dada por p; e a
probabilidade de encontrar um evento de m, € dada por p,, entdo a probabilidade de
classificar corretamente um objeto que pertence a T; é:

P(xe R, | )P(z,)= P(L|1)p,;

A probabilidade de classificar erroneamente um objeto que pertence a T, como pertencente

am é:
P(xe R, | 7,)P(r,)= P(1]2)p,
A probabilidade de classificar corretamente um objeto que pertence a T, €

P(xe R, | 7, )P(x,)= P(2]2)p,
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A probabilidade de classificar erroneamente um objeto que pertence a T; como pertencente

2\17'Cz é:

P(xe R, |7[1)P(751):P(2|1)P1

Um procedimento de classificacido razodvel deve levar em conta os custos de uma

classificacdo errada, que podem ser definidos por uma matriz de custos:

classificacao
Populacao ™ 0%
verdadeira T |0 CQ2l1)
m |CA2) |0

Os custos de classificar corretamente sdo zero enquanto que C(1]2) e C(2|1) sdo os
custos de classificac¢do erronea.
Definindo o custo esperado de classificacdo erronea (ECM) como a multiplicagao

dos elementos fora da diagonal pelas respectivas probabilidades de ocorréncia, temos:
ECM =C(2|1)P2|1)p, + C(1| 2)P(1|2)p,. 3)

Uma boa classificacdo deve ter ECM minimo. As regides que minimizam o ECM

sdo definidas por:

r,: L85 €Al2) py
f(x) " celD p,

“)

R, A1) €A1 py
f£(x) cel p,

2.1 Classificacao de duas populacoes Normais
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Assumindo que fi(x) e f>(x) s@o densidades multi-varidveis normais, com vetores

médias e matrizes de covariancia respectivamente iguais a [y, X1 € Mz, X2

Supondo que a matriz de covariancia de T; e T, seja a mesma X e usando a densidade de

probabilidade de X' = [xl,x2 s X p] para T, e T, Como:

Ji(x) = |1/2 eXp{_l(x_ﬂi)tZ_l(x—ﬂi)}

1
(27)""*|x, 2

1

naquali=1,2;

Entdo a equagdo 4 fica:

1 - 1 B} 1_ca|2
Ris exp) = (e— a0V 7 (- )+ (=Y 27 - ) 2—c§2'| oL
1

1 foo 1 - 1_cda|2) p,
Ry: exp| ——(x— Y- )+ —=(x— Y (x— <———,
2 P_ 2( ) (- py) 2( 729 :Uz)_ cel p
A regra de classificacdo que minimiza o ECM é:
Alocar xg em T; se:
_ 1 - cal2)p
— i, ) 2 g ==y =, ) 27 (g + >In| ——2>F2 |,
(et — 115) 0 2(/11 1) 7y + 1,) c( p,

do contrario alocar xg em ;.
Em geral, as médias e a matriz de covariancia da populagdo ndo podem ser determinadas,
usam-se, entdo, as médias e a matriz de covariancia das amostras, que podem ser

determinadas respectivamente como:
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_ 1 & 1 & — —\t
X=X S =——2 (x; = X)(x; —X,)".
n; =1 n,—15

Normalmente assume-se que as populacdes t€ém a mesma matriz de covariancia, As
matrizes de covariancia das amostras sdo combinadas formando a matriz de covariincia

“Pooled”, que € uma estimativa nao viesada de X.

_ n—1 ny 1 ;
S pooted _L”l —D+(n, _1)}51 -{(n1 =D+ (n, —1)}52 ;

Entdo a regra fica:

Alocar xg em T; se:

cmm% )

1
- VSt o (x—-% St (7 +x)>1
(xl x2) pooled X0 z(xl x2) pooled ()C1 Xz) n C(2|1) P

2.2 Custo Esperado minimo de Classificacio Erronea

Seja fi(x) a densidade de probabilidade associada com a populagdo T; e pi a
probabilidade de ocorréncia de m; (“probabilidade a priori”), C(k[i) o custo de alocar um

evento pertencente a T; como T. Sejam g diferentes populagdes.

O ECM condicional de classificar um evento x de 7 como sendo de T, T3,..., T, €:
g
ECM1)=P2|DC2|D+PB|DCE|D)+...+P(g|DC(g|D = Pk|DCKk]|),
k=2

a probabilidade de ocorréncia desse custo € p;, a probabilidade a priori de ocorréncia de um
evento T;. O custo esperado total é:

ECM 1,y = ECM (D) p, + ECM (2)py +...+ ECM (p)p 3
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g g g-1
ECM ., = P k;P(kll)C(kll) a2 kZ_lP(kIZ)C(kIZ) +..+ D, kZ_lP(klg)C(klg)

k#2
g g . .
ECM = Zpi kzlP(k | C(k | 0. (6)
i=1 =
k#i

Para um procedimento de classificacdo 6tima, devemos escolher regides de
classifica¢do Rj, Ry,..., R, mutuamente exclusivas tais que (6) € minimo.
As regides de classificagdo que minimizam o ECM (6) sdo definidas de tal forma

que alocar x a populacdo m, k = 1,2,...,g quando:

ip,-.f,m.ak by )

ki
¢ minimo (ver equagdo 4).

Sem perda de generalidade podemos supor que os custos C(k|i) sdo iguais e
podemos tomd-los como iguais a 1.
Entdo, a regra de classificagdo (4) torna-se:

Alocar x a populacdo my, k = 1,2,...,g quando:

ip,-.f,u), (8)

k#i

¢ o menor possivel, que ocorre quando o k-ésimo termo pyfi(x) for o maior possivel.
Conseqiientemente, a regra de classificagdo pelo Custo Minimo Esperado de ma-

classificacdo assume a forma simples:
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Alocar x a populacao 7 se:

Dy fi (x) > p, f;(x) paratodo i # k ou equivalentemente, quando:

In(py fi () > In(p; f; (x)), ®)

Usando o resultado acima em funcdes de densidade de probabilidade normais multi-

variaveis:

1 1 i .
fi(x0) =W6Xp[—5(x—ﬂi )27 (x - )}, i=12,..8

entdo, usando (9) a regra de classificagao fica:
In p, fi = maxln p, f; (x)

1 1 _
in = 1n02) iz [ L (e Y2 (e ) =m0,

0 termo constante gln(Zﬂ') pode ser ignorado, pois € igual para todos os termos.
Podemos definir o pontuador discriminante:
1 1 ¢
di(x)=—51n|2i|—§(x—,ui) Y(x—)+1np;, (10)

se as matrizes de covaridncia forem iguais X, =X, entdo podemos escrever (10) da

seguinte forma:
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d,(x) = _%1n|2| _%x’z—lﬁy;z—lx—%y;z—lﬂ +Inp,, (11)

os dois primeiros termos da equacdo 11 podem ser desconsiderados uma vez que sdo iguais

. ~ ty -1 I .
para todas as 1 populagdes, os termos restantes ;X X_E M; X i +1n p;, consistem em

S ) 1 _
uma combinagdo linear de componentes de x e dois termos constantes 5 79> ! M, +Inp,.
Definem-se, entdo, os pontuadores discriminantes lineares:
_ 1 _ .
d;(x)=pux lx—E,u,-’Z Y, +1n p,, para i=1,2,..., g (12)

Se usarmos no lugar de X, a matriz de covariancia “Pooled”, o pontuador

discriminante linear passa a ser:
—t g1 | PR .
d;(x)=X;Sp,,X _Exi SpooiX; +Inp;, parai=1,2,...g. (13)

Uma vez definido o pontuador discriminante linear, a regra de classificagdo torna-

se:
Alocar x a populagdo T, se a pontuacdo linear discriminante dy(x) for a maior entre

todas as pontuacoes.
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