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O RIO
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Refleti-las também sem magoa
Nas profundidades trangqiiilas.

Manuel Bandeira

X






RESUMO

Neste trabalho estuda-se a propagagdo pelo meio intergaldctico de raios cosmicos ultra-
energéticos partindo de fontes com distribuicdo espacial uniforme, considerando as perdas de
energia ocasionadas pela expansdo adiabatica do universo e pelas interagdes com a Radiagdo
Césmica de Fundo (produgdo de pares ee’ e fotoprodugio de pions), o que resulta no
aparecimento do corte GZK (Greisen-Zatsepin-Kuzmin). A degradacdo de energia no espectro
primdrio da radiacdo césmica que chega ao topo da atmosfera terrestre ¢ entdo analisada para
diferentes redshifts das fontes injetoras. Sdo utilizadas simulagdes de Monte Carlo bem como
uma abordagem analitica, com a posterior comparagao dos resultados obtidos em cada método.
Uma vez conhecido o fluxo propagado, ¢ feita uma estimativa da forma da resolugdo de energia
do Observatorio Pierre Auger, com a decorrente convolu¢do desta resolucdio com o fluxo
propagado, novamente utilizando-se ambos os métodos. Os resultados mostram que o corte GZK
pode se mostrar severamente atenuado no fluxo convoluido, o que dificulta a sua constatacao

experimental.

ABSTRACT

In this work, we study the propagation of Ultra-High Energy Cosmic Rays (UHECR)
which are injected into the intergalactic medium by sources with flat spatial distribution for
several redshifts. The energy spectrum of UHECR observed on the Earth is directly influenced by
the energy losses due to both the adiabatic expansion of the universe and interactions with the
Cosmic Microwave Background radiation (e’e” pair production and photoproduction of pions),
which cause the so-called Greisen-Zatsepin-Kuzmin (GZK) cutoff. We perform Monte Carlo
simulations and also consider a semi-analytical approach and compare the results obtained by
each method. Once the propagated primary flux is known, we make a simple estimate of the
shape of the Pierre Auger Observatory energy resolution. This resolution is folded with the
propagated primary flux again utilizing both methods. The results show the GZK cutoff may be

severely smeared and might not be detected as sharp as predicted.
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1 INTRODUCAO

“Forin 1938, I showed the presence in primary cosmic rays of particles of a

million Gigavolts -- a million times more energetic than accelerators of that
day could produce. Even now, when accelerators have far surpassed the
Gigavolt mark, they still have not attained the energy of 10°° eV, the highest
observed energy for cosmic rays. Thus, cosmic rays have not been dethroned
as far as energy goes, and the study of cosmic rays has a bright future, if only
to learn where these particles come from and how they are accelerated’

1.1 CHUVEIROS ATMOSFERICOS EXTENSOS

Um chuveiro atmosférico ¢ causado por um raio cdésmico (geralmente um proton) com
energia alta o suficiente para gerar uma cascata de particulas que pode ser detectada no solo. Tal
fenomeno fisico, descoberto em 1938 por Pierre Auger, ¢ constituido por trés componentes
principais: a hadrdnica, que se desenvolve proxima ao eixo da dire¢do do raio codsmico incidente;
a eletromagnética, composta por fotons, elétrons e poésitrons, que possui grande abertura em
relacdo ao eixo do chuveiro; e a mudnica, que se desenvolve até a regido intermediaria. A figura
1.1 mostra o fluxo diferencial de raios cosmicos determinado por varios experimentos em fungao
das energias primarias dos raios cdsmicos, i.e., as energias com as quais eles chegam ao topo da
atmosfera, antes do inicio dos chuveiros. As medi¢des feitas para energias primarias maiores que
100 TeV sdo indiretas, obtidas justamente a partir da deteccdo das particulas produzidas pelos
chuveiros.

Existe uma correlacdo média entre o nimero total de particulas criadas no chuveiro e a
energia primaria da particula que o gerou. Entretanto, cada chuveiro ¢ tinico, no sentido de que
mesmo considerando chuveiros iniciados com igual energia e massa primadrias, grandes
flutuagdes ocorrem no tamanho maximo atingido pelos chuveiros, que ¢ dado pelo numero

maximo de particulas produzidas na cascata. Como os mais variados métodos de deteccdo em

! Pierre Auger, Journal de Physique, 43, 12, 1982.



grandes arranjos experimentais se baseiam na coleta das particulas do chuveiro, as flutuacdes

intrinsecas no tamanho do chuveiro se refletem como flutuagdes na energia primaria estimada.
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Fig. 1.1: Fluxo observado de raios cosmicos (Fonte: referéncia 1)

1.2 O CORTE GZK

Em 1965, Penzias e Wilson descobrem acidentalmente um excesso no sinal
eletromagnético presente na atmosfera na faixa de microondas (medido na freqiiéncia v = 4,08
GHz), descrito como “isotrépico, ndo polarizado e livre de variagdes sazonais”,” representado por
um ruido na antena utilizada correspondendo a temperatura T = (3,5 = 1,0) K. Imediatamente,
Dicke, Peebles, Roll e Wilkinson interpretam o sinal como sendo uma radiagdo cdsmica de corpo
negro resultante do Universo primordial e extremamente quente, que se esfria adiabaticamente
com sua expansdo.’ Tal radiagdo ficou conhecida portanto como Radiagio Césmica de Fundo
(RCF)." Um ano depois, Greisen® e, independentemente, Zatsepin/Kuzmin® fizeram a notavel
previsdo de que o fluxo de raios cosmicos seria severamente atenuado devido as perdas de

energia em interagdes com os fotons dessa radiagdo de corpo negro, nominalmente a producao de

" Em 1948, Gamow, Alpher e Herman calcularam a temperatura do Universo, mas nio relacionaram a nenhum
espectro térmico de corpo negro. O primeiro trabalho a mencionar uma radia¢@o primordial na faixa de microondas
passivel de detecgio ¢ creditado pelo proprio Penzias a Doroshkevich e Novikov (1964).°
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pares elétron-positron e, principalmente, a fotoproducao de pions. Esta queda abrupta no fluxo de
raios cosmicos para energias acima de 3.10" eV ficou conhecida como corte GZK (Greisen-
Zatsepin-Kuzmin).

Surpreendentemente, o primeiro raio cosmico com energia acima de 10* eV ja havia sido
detectado em 1963 por John Linsley em Volcano Ranch’ e nas quatro décadas seguintes cerca de
duas dezenas de eventos acima dessa energia foram registrados por diversos experimentos
(Haverah Park®, SUGAR’, Fly’s Eye'®), em aparente contraste ao efeito GZK.

Dois dos mais recentes experimentos dedicados a detec¢do da radiagdo cosmica de
altissima energia, a saber, AGASA'' ¢ HiRes (I e 1I),"* j4 observaram em conjunto mais de 1000
eventos acima de 10" eV e mais de uma dezena acima de 10*° eV. Nio obstante essas
observagdes, os experimentos ndo concordam no tocante ao fluxo energético observado na regido
esperada do corte GZK. Na figura 1.2 estdo mostrados os resultados experimentais de ambos os

experimentos.

:szs?
> F L
T :. .‘.°',izi{§}ﬁ} )
L -....§§§;9i9§.§§§ i**i{} }
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Fig. 1.2: Fluxos medidos por AGASA (fonte: referéncia 13) e HiRes I e Il (fonte: referéncia 14).

Pode-se observar que:

a) Os resultados de AGASA estdo sistematicamente acima dos de HiRes;



b) O espectro do HiRes apresenta uma mudanca de inclinagdo no espectro de poténcia,
proximo a 10"* eV, que nio ¢ observada nos dados de 4GASA. O aumento da declividade
do espectro de HiRes poderia ser pensado como um indicativo da existéncia do corte

GZK, mas tal interpretagdao ndo tem a confirmacao pelos dados do outro experimento.

Erros sistematicos da ordem de 30% na determinagdo relativa da energia nos dois
experimentos poderiam explicar o fator da ordem de dois mencionado. Se os valores de energia
de AGASA estiverem sobreestimados em 15% e os de HiRes subestimados em 15%, os fluxos dos
dois experimentos concordam abaixo de 10% eV, dentro das faixas de erro."’ Entretanto, para
energias acima deste valor, a discrepancia continua com significincia estatistica da ordem de 2,6
desvios padrao.

Ha varios cendrios que vém sendo estudados para que as discrepancias mencionadas
possam ser compreendidas. Sem considerar o efeito GZK, um espectro energético tipo lei de
poténcia da ordem do observado ja por si s6 faz prever apenas alguns poucos eventos acima de
10* eV nos dois experimentos mencionados (quando se leva em conta o tempo de exposi¢io, a
abertura angular e a area), o que faz com que a correta interpretacdo das observagdes seja
bastante delicada. Hipoteses levantadas vao desde possiveis flutuagdes na propagagdo das
particulas pelo meio intergalactico devido ao carater discreto do processo de fotoproducao de
pions,'” a efeitos do desconhecimento dos campos magnéticos cosmicos em larga escala, no que
se refere a sua intensidade e estrutura,'® ou mesmo erros sistematicos nas medidas de energia dos
experimentos.

O baixo numero de eventos observado ¢ insuficiente para uma interpretagdo conclusiva,
seja a favor ou contra a existéncia do corte GZK. E neste contexto da necessidade de mais dados

nessa regido do espectro que surge o Observatorio Pierre Auger.
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1.3 O OBSERVATORIO PIERRE AUGER™

A presente tese de mestrado esta inserida no projeto maior da construcdo e operacao do
Observatorio Pierre Auger.'” Trata-se de uma colaborago internacional envolvendo mais de 50
institui¢des de 20 paises, contando com os esfor¢cos de mais de 250 pesquisadores. O Brasil esta
participando deste projeto, em particular com pesquisadores do Departamento de Raios Cosmicos
e Cronologia do Instituto de Fisica Gleb Wataghin, da Universidade Estadual de Campinas.

O objetivo do Observatério Pierre Auger ¢ estudar a radiagdo cosmica de altissima
energia, i.e., acima de 10'® eV, que incide sobre a Terra. Como os raios cosmicos a essas energias
sd0 muito raros," pouco se sabe a respeito de suas massas, origem ¢ mecanismos de aceleragao
capazes de fazer com que tais energias sejam atingidas.

O objetivo a longo prazo ¢ a construcao de dois observatorios, um no hemisfério norte e
outro no hemisfério sul, porém, como primeira etapa do projeto, iniciou-se a construgdo e
operagao do Observatorio Auger no hemisfério sul, mais especificamente na Argentina, na
provincia de Mendoza. Quando completo, o observatério cobrird uma area de 3000 km?, ocupada
com um arranjo de detectores de superficie e outro de fluorescéncia. Atualmente ele ¢ o maior
detector de raios cdsmicos ja construido, projetado para utilizar a técnica de deteccao hibrida,
combinando as qualidades dos detectores de luz de fluorescéncia com as dos tanques de dgua em
que se detecta a luz Cherenkov. O objetivo dos detectores ¢ medir a energia e a composi¢ao em
massa dos raios cosmicos de energias acima de 10'® eV, bem como a direcio de chegada dessas

particulas, em uma tentativa de tragar suas origens.

0 sitio sul do Observatorio Pierre Auger estd localizado a 1400m de altitude acima do nivel do mar e nas
coordenadas: latitude 35°30’ sul e longitude 69°18’ oeste.
V0 fluxo integral por esferorradiano acima de 4 Eev (1 EeV = 10" eV) é cerca de 1 particula/(km”.ano) e acima de
100 EeV é aproximadamente 0,5 particula/(km?. século).'”



O arranjo de superficie consiste de cerca de 1600 tanques de agua uniformemente
distribuidos a uma distancia de 1500 m entre si. As particulas de altas energias de um chuveiro
que atravessam os tanques emitem radiacdo Cherenkov, que ¢ detectada por trés
fotomultiplicadoras instaladas no topo de cada tanque. A figura 1.3 mostra a foto de um dos

tanques instalados no sitio."

Fig. 1.3: Um tanque instrumentado do arranjo de superficie operando no sitio sul do Observatorio Pierre Auger.

Para os chuveiros observados pelos detectores de superficie, o principal observavel ¢ a
funcdo de distribuicao lateral (nimero de particulas/area em fun¢do da distdncia ao centro do
chuveiro). A determinagdo de energia deve se basear em um pardmetro que possua a menor
flutuacdo possivel. Assim, a partir da distribuicdo lateral ¢ calculado o parametro Sigo0, que € o
sinal de um tanque localizado a 1000 m de distancia do eixo do chuveiro, o que permite a
determinagdo da energia por diferentes parametrizagdes. A importancia deste parametro ¢ sua
baixa dependéncia com os modelos de desenvolvimentos de chuveiros e com a composicao da
particula primaéria.

Concomitantemente, em noites escuras € sem nuvens os vinte e quatro telescopios de
fluorescéncia podem registrar a luz de fluorescéncia emitida pelas moléculas de nitrogénio da

atmosfera, excitadas pela passagem das particulas energéticas do chuveiro atmosférico. A

¥ Em fase de finalizagdo do sitio sul do Observatdrio, no dia 29/01/2007 havia 1110 tanques instalados e coletando
dados.

6



intensidade total de luz observada depende do nimero de particulas no chuveiro e, portanto, de
sua energia. O desenvolvimento longitudinal de um chuveiro pode ser observado em detalhe com
essa técnica.

A combinagdo das duas técnicas permite uma riqueza de informag¢des maior sobre esses
eventos altamente energéticos procurados, com verificacdo da sistematica e checagem de
calibragdo exatamente nesses eventos medidos com a técnica hibrida. Entretanto, embora possam
medir mais detalhes de cada evento, os detectores de fluorescéncia apenas operam 10% do
tempo. Assim, os tanques de agua, operando o tempo todo, detectam um ntimero de eventos cerca
de dez vezes maior.

Tanto o perfil longitudinal quanto a distribui¢@o lateral das particulas em um chuveiro sao
afetados pelas flutuagdes intrinsecas. Para o Observatorio Pierre Auger poder cumprir bem os
seus objetivos, em particular o de medir o espectro energético primario na regido do corte GZK,
se faz necessaria uma compreensao do impacto destas flutuagdes principalmente na determinacao
do fluxo diferencial observado.

Neste contexto, o objetivo do presente trabalho consiste em avaliar como os erros
decorrentes da resolu¢do de energia finita do Observatério Pierre Auger se fazem sentir no
espectro energético observado. Sera feita uma estimativa simples de sua resolugdo de energia,
com a influéncia decorrente desses erros no espectro energético acima de 10 EeV, verificando
como eles contribuem para as distor¢des acima do limiar do GZK. O espectro energético de raios
cosmicos incidindo sobre a Terra sera calculado a partir de algumas hipdteses sobre a distribuicao
uniforme de fontes extragalacticas, a composicdo, o espectro de inje¢do e sobre os efeitos que
causam a redu¢do da energia das particulas em sua propagacdo até o topo da atmosfera. A
convolucao deste fluxo propagado com a resolugdo de energia fornecera a forma do fluxo final

que tende a ser medido pelo Observatorio.






2 ERROS

“It is quite likely that the lognormal distribution will be one
of the most widely applied distributions in practical
statistical work in the near future” "

Em Fisica experimental de altas energias, distribuicdes medidas estdo freqlientemente
sujeitas a distor¢cdes causadas pela resolucdo finita dos detectores. Devido a essa incerteza
experimental, a medi¢do de uma varidvel x’ distribuida segundo f(x’) pode erroneamente levar a
uma variavel x distribuida segundo uma g(x). Assim, as informagdes fisicas presentes em f(x’)
(distribuigdo correta) podem ser distorcidas em g(x) (distribuigao medida).

Este problema ¢ particularmente severo em fisica de raios cosmicos de energia ultra-alta,
pois além de haver poucos eventos disponiveis, ndo se tem controle da reprodutibilidade da
experiéncia e cada evento € unico.

Este capitulo faz inicialmente uma revisdao sobre a distribuicdo de erros lognormal, que
serd utilizada no final deste capitulo e também no capitulo 4, discutindo-se em seguida a primeira
etapa do processo de convolugdo de erros experimentais na determinagdo do fluxo diferencial de

raios cosmicos de energia ultra-alta.

2.1 A DISTRIBUICAO LOGNORMAL

Tradicionalmente, utilizam-se nas mais diversas areas da Fisica experimental distribui¢cdes
gaussianas de erros para descrever flutuagdes de grandezas fisicas. Tal aplicabilidade ¢ justificada

freqiientemente pelo Teorema do Limite Central (TLC), cujo enunciado ¢ :

vi JOHNSON, N.L.; KOTz, S. Distributions in Statistics: Continuous Univariate Distributions-1 Houghton Mifflin
Company, 1970, p.128.



Sejam y;,y2,...,y, variaveis aleatorias independentes quaisquer, porém com variancia

n
finita ndo nula, ¢ meédia tambeém finita. A variavel x, :Z v, tende a ser uma

i=1

\

variavel gaussiana a medida que n — oo. Assim, a fun¢do densidade de

probabilidade das variaveis x; se aproxima de uma gaussiana para n grande.

Como conseqiiéncia do TLC, a soma de um grande nimero de flutuagdes y; tende a ser
gaussianamente distribuida, mesmo que as proprias flutuagdes nao o sejam. A média e variancia
da variavel x; sdo, respectivamente, a soma das médias e variancias das flutuagdes y;. Geralmente
ndo se tem acesso as quantidades fisicas microscopicas que causam as flutuagdes, mas o efeito
coletivo destas se manifesta em observdveis macroscopicos que, pelo TLC, possuem
aproximadamente uma resolu¢do gaussiana de erros.

Note que, na pratica, nem sempre as condigdes do teorema sdo satisfeitas, i.e., média e
variancia finitas, além desta ltima ter de ser ndo nula. Além disso, o quao grande n deve ser para
o TLC ser aproximadamente satisfeito varia a cada caso. De fato, para » finito, a regido em torno
da média <x> ¢ aproximadamente gaussiana, porém a cauda da distribui¢ao de x sera gaussiana se
e somente se as variaveis y; forem gaussianamente distribuidas, caso contrario se verifica a
ocorréncia de caudas mais longas (ou menos) que as caudas gaussianas.*’

Mesmo com essas restricoes matematicas, o numero de situagdes fisicas em que se
verifica a ocorréncia de erros gaussianos ¢ enorme. Tal fato leva a (in)comoda tendéncia de se
atribuir uma fun¢do gaussiana de erros quando se desconhece a origem das flutuacdes que
causam esses erros. Entretanto, o que ndo ¢ muitas vezes levado em consideragdo ¢ que, mesmo

nas situacdes em que o TLC se aplica, uma distribuicdo gaussiana de erros € apenas uma

conseqiiéncia possivel, mas ndo a Unica.
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O que faz com que o numero de glébulos vermelhos no sangue, o tempo entre relampagos
em tempestades, a freqiiéncia de inundagdes e o tamanho de conchas possuam todos como
caracteristica em comum o fato de serem distribuidos ndo segundo uma distribui¢do normal, mas
sim lognormal? Considere flutuacdes representadas por varidveis aleatorias independentes z;,

z,...,zy. Dessa vez, a lei de composicdo dos efeitos dessas flutuagdes nao sera mais aditiva, como

n

no caso anterior, ¢ sim multiplicativa, i.e., x ;= [1z,. Tem-se:
i=1

X; =l1f[12i = Inx, = ln([lﬁzi jzzllln z,o dnx; = leln z;. 2.1

Novamente, pelo TLC, para n grande a grandeza /n x tende a ser gaussianamente

distribuida. Assim, sendo uma fun¢ao densidade de probabilidade normal em y = In x,

—= e = e = , (2.2)
dy ~2mo \N2ro dinx
entdo a fun¢do densidade de probabilidade em x ¢ dita lognormal e ¢ dada por:
dPy = d&d_y _ e[—(lnX—ﬂ)z/Zoz] ) (2.3)

dx dy dx B N 2mox

Percebe-se entdo que uma distribuicdo lognormal em x ¢ uma distribui¢do que ocorre
quando /n x ¢ distribuido gaussianamente, ou, equivalentemente, uma variavel x ¢ dita uma
variavel lognormal quando for a exponencial de uma varidvel gaussiana y.

O ponto principal ¢ que o TLC ndo limita as distribuicdes de erros a distribui¢des
normais, podendo ser lognormais. O fator determinante ¢ a lei de composi¢do das flutuagdes, i.e.,
se o efeito coletivo destas tem um carater aditivo ou multiplicativo. Neste sentido, distribui¢des
lognormais estdo no mesmo nivel fundamental das normais, diferindo apenas nas leis de

composi¢do que as originam (cf. figura 2.1).
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Flutuagdes Lei de composigiio Distribuigiio dos efeitos coletivos
MUCTOSCOPIeas Z;'s nos efeitos das flutuagdes {(observavels macroscopicos)

raussiana
— Losnormal

aditiva

——
— multiplicativa _ TLC |

Fig. 2.1: Conseqiiéncias do Teorema do Limite Central (TLC) de acordo com a lei de composicao.

1'% estdo na tabela 2.1.

As principais caracteristicas de uma distribuicdo lognorma
Ressalta-se que o parametro o na lognormal, chamado parametro de forma, ndo ¢ o desvio padrao
da variavel x, mas sim o desvio padrdo de /n x. O parametro 4 chamado fator de escala, ndo ¢ a
média nem o pico, mas sim o logaritmo da mediana. O coeficiente de variacdo C, que caracteriza
a dispersao relativa, pode ser definido para ambas as distribuigdes como sendo a razdo entre o
desvio padrdo e a média, desde que esta tltima ndo seja nula. Uma das principais caracteristicas
da lognormal é que, além de ser assimétrica, possui uma cauda que pode se estender
enormemente. Além disso, o intervalo que contém 95% da probabilidade depende
exponencialmente de o, ao contrario da gaussiana, em que depende linecarmente. Essas
caracteristicas desempenhardo um papel importante na analise da proxima secdo. Na figura 2.2 ¢
mostrado o comportamento da lognormal com relagdo a seus parametros oe 4.

As intimeras ocorréncias de distribui¢des lognormais se ddo nos mais diversos ramos,'’
dentre os quais a biologia (modelos de crescimentos populacionais, abundancias de espécies),
finangas (seguros e riscos), ciéncias atmosféricas (concentragdes de poluentes, distribuigdes de
aerossois), spintronica (flutuagdes de corrente em juncdes de tunelamento),”’ optica e ondas

4 : 22
(transporte através de meios desordenados),™ entre outros.
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Tabela 2.1: Distribuigdes normal e lognormal.

Gaussiana Lognormal
_=wy” _(nx—py”
ary 1 P ane 0 [
dy 2no dx  ~2mox
Limites [- 00, 400] [0,+00]
Mediana M e =x 4
Pico (moda) u e = X, e
b
o’ c?
Média Y7, e 2 =x,e 4
P
Variancia o’ S (e”2 —1)
0'2 2
Desvio padrao o e /4 \ (e" - 1)
C =desvio/média %u | (e"2 - 1)
Intervalo95% [ —20, u+20] [e#727 e#+2]
u=0
4 T T T L L
oo =15 ‘T!.‘n - l
|
3= ?‘p&te !'_ =10 ! -r.:lc:\- . |
X | | =
._fl_".f' £ = -
_3‘5_ . a=02]| : ] ;:2_,
l'.'l.-J ; il
=
.| ] ]
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ca 1] 1.2 ] &4 ri] i

¥

Fig. 2.2: Comportamento da lognormal de acordo com seus pardmetros. A esquerda, p é mantido constante
(implicando em igual mediana x,,) e 6 é variado. A distancia entre a posi¢do do maximo X, € a média <x> ¢
bastante sensivel a variagdo em G. A direita, 6 é mantido constante (implicando em igual coeficiente de dispersdo C)
e W variado.
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2.2 CONVOLUCAO DE ERROS

Como o fluxo do espectro primario ®(£”) ndo ¢ acessivel aos presentes experimentos,
deve-se considerar que o fluxo medido ®.(£E) € o resultado do fluxo primario ®(£’) convoluido
com a distribui¢do dos erros na resolucdo de energia, o que representa a probabilidade de que
eventos com energia £’ sejam reconstruidos erroneamente como tendo energia £. Assim, sendo
dP/dE a densidade de probabilidade que representa a fun¢do de reconstru¢do de energia com
mediana £, entdo o fluxo medido ¢ dado pela integral de convolugao:

®,(E)= [ EL Sy iy (2.4)
o dE

Note que se deve associar £’ com a mediana da distribuicdo dP/dE, e ndo ao seu pico ou
valor médio, pois assim se garante igual probabilidade de um evento ser reconstruido com
energia £ acima ou abaixo de E’. Esse detalhe ¢ insignificante quando se consideram
distribui¢cdes simétricas como as gaussianas, mas significativo quando consideradas distribui¢des
assimétricas com longas caudas, como a lognormal. Uma outra diferenca ¢ que, no caso
gaussiano, se dP/dE estd normalizado com relag@o a varidvel E, também o esta com relagdo a sua
mediana £, que ¢ a varidvel de integrag¢do na eq. (2.4).

Considere inicialmente que o espectro diferencial primario de raios cosmicos no topo da
atmosfera seja uma lei de poténcia, i.e,

O(E')= AE"" (2.5)
onde A4 ¢ a constante de normalizacdo. Para se ter uma idéia inicial dos efeitos de erros na
reconstru¢do de energia, a integral de convolugdo dada pela eq (2.4) serd feita utilizando-se a

eq.(2.5) com distribui¢cdes gaussiana e lognormal.
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2.2.1 CASO GAUSSIANO

Um detalhe a ser considerado ¢ que gaussianas sao definidas tanto para valores positivos
quanto negativos de sua varidvel. No caso presente, isto implica, matematicamente, na
possibilidade de se obter valores negativos para a energia. Para ilustrar essa situagdo, considere
dois tipos de distribuigdes gaussianas: uma na qual seu desvio padrio o ¢ constante, i.e.,
independente do valor da energia média, e outra na qual o desvio padrao relativo € constante, i.e,
o = C<E>. A tabela 2.2 mostra a probabilidade de se obter valores de energia negativa para
alguns valores de mediana £’ e C, com o, = 0.5 EeV. (Tais probabilidades nada mais sdo do que
o valor em porcentagem da fun¢do de distribuicdo cumulativa gaussiana, calculada de —co a 0).
Esses resultados independem da escala de energia (EeV, eV, J, ..), apenas importando o

coeficiente de dispersdao C = o /<E>= o/E’, que ¢ adimensional.

Tabela 2.2: Probabilidade de obter energias negativas com a distribui¢do normal.

E (EeV)  0w=0,5EeV 0=05E(EeV) o=0,6E (EeV)

1 2.2 % 2,2 % 4,8%
2 3.10° % 2,2 % 4.8%
10 3.10% % 2,2 % 4,8%
100 3. 108687 o4 2,2 % 4.8%

Para o caso comum em que o desvio padrido independe da energia, percebe-se que a
possibilidade de energias negativas contribuirem para a integral de convolu¢do cai muito
rapidamente a zero para energias maiores que EeV. Assim, a eq(2.4) pode ser redefinida no

intervalo [-c0 , +00] , no qual a gaussiana ¢ devidamente definida e normalizada:

4 - —(E-E')?
j E7¢ 2 JE'. (2.6)

N2TO

q)c (E)Gabs‘ =
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O mesmo nao pode ser feito no caso de um desvio padrao proporcional a energia média,
pois, como visto, se o desvio padrio relativo for da ordem de 60% da energia, entdo a
contribuicdo de energias negativas na integral de convolugdo chega a quase 5%, uma
contribuicdo pequena porém nao desprezivel de fontes fisicamente sem sentido (E£°< (). Para
manter a condigdo ®(E’) =0 VE’ <0 faz-se necessario fazer a integral de convolu¢ao apenas
para energias nao negativas. Como conseqiiéncia, deve-se renormalizar a gaussiana de Gjelasivo
apenas para valores de energia iguais ou maiores a zero, sendo a nova constante de normaliza¢do

N calculada como:

1 -1 -1 -1
o —E-E) o 2 0 -2 o —Z° 0 ;22

N= Ie 2 JdE| = O'J'ede = I€7dZ+J‘67dZ = jez dz + ——
0 A A 0 -k 2

Utilizando a fungao erro dada por
0 -z

erro(x/\/z)= —\/%Iezdz, (2.7)

e considerando que ¢ uma funcdo impar, entdo N fica:

@] e (@]

2

N =
\/ZZCE' [1+erro (l /( \/EC))]

,onde C=0/E' (2.8)

Como a fun¢do erro ndo ¢ analitica, a constante de normalizagdo N para uma gaussiana de
desvio padrao relativo dada pela eq(2.8) s6 pode ser calculada numericamente. A integral de
convolugdo fica expressa como:

~(E-E')?

24 (£t e 2w gp (2.9)

Var{i+erro|Nac e

(Dc (E)Grel. =
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A integral de convolu¢do para o caso gaussiano de o constante, eq (2.6), foi resolvida
aproximadamente pelo método do ponto de sela para energias altas, i.e., £ >> o
2

o

2E*

D (E)y,, = AE7| 1+ Y(y+1)| - (2.10)

Em contrapartida, para o caso gaussiano com o relativo, o método do ponto de sela até
segunda ordem ndo apresenta convergéncia, restando resolver a eq(2.9) numericamente.

Parametrizando o fluxo convoluido para varios valores de oe J obteve-se o seguinte resultado:

2
(I)c(E)Grel. = AE—J/ 1+ < (y_l)(y_z) (211)
2

Comparando-se a eq(2.10) e a eq(2.11), ambas apresentam um fluxo convoluido maior

que o original. Os resultados retomam o fluxo original multiplicados por um fator que, no caso da
gaussiana com o constante, depende da energia, porém a medida que E aumenta, o fluxo

convoluido tende a ser igual ao original (cf. figura 2.3).

| | I | I I I I
10" < ) i =
] . Fluxos convoluidos E
c =02
c =04
_ c =06
G 10° 3 3
3 3 E
o
X
=
G ;
10° 5 — Fluxo original 4
] Y = 10000*X”
10’ T T T T T T 1
1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

Energia (u.a.)

Fig. 2.3: Fluxos convoluidos com gaussianas de G constante (y=3).
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No caso de o relativo, o fator multiplicativo ndo depende da energia, logo a forma do
fluxo ndo ¢ alterada, apenas sua normalizacdo (tal caracteristica serd posteriormente retomada no
estudo da lognormal). O fato de a gaussiana de o relativo manter seus efeitos sobre o fluxo
convoluido para qualquer energia se deve ao fato de que sua dispersdo C = ¢/ E’ se mantém a
mesma, ao contrario da gaussiana de o constante, em que, a medida que a energia aumenta, sua
dispersdo diminui, pois C € inversamente proporcional a £’, mantido ¢ constante. A figura 2.4
evidencia essa caracteristica, em que para altas energias essa gaussiana se comporta praticamente
como uma funcao delta, modificando em quase nada o fluxo nessa regido, o que faz com que o

fluxo convoluido retorne para os valores originais, conforme observado na figura 2.3.

| C=020=02<x=0

T T T — T T T T T —TTT T T - - — T

<X> =100 -
c =20 ]
<X>=400 |

s = 80

A

10° 10°

relativo

=20%

<X> = 400
C =0.05

10° 10

Fig. 2.4: Comparacao (em escala logaritmica) entre gaussianas de G constante (esq.) e G relativo constante (dir.). A
primeira curva a esquerda ¢ a mesma para os dois graficos e € utilizada como referéncia.

O fato de a normalizag¢do ser mudada, conforme a eq(2.11), pode parecer a primeira vista
estranho, pois o processo de convolucdo de erros na resolugdo da energia deve ser apenas uma
redistribuicdo das energias associadas as particulas, ndo havendo criacdo nem destrui¢do de
eventos. O fato de haver alteracdo na normalizagdo significaria que o numero total de eventos

distribuidos antes da convolug¢do segundo ®(E’) fosse diferente do niimero total de eventos
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distribuidos apos a convolucao segundo @ (E). De fato, este € um ponto sutil que serd analisado a
seguir.

O primeiro fato a se levar em consideragdo ¢ que um espectro decrescente do tipo lei de
poténcia como o da eq(2.5) ndo pode ser normalizado no intervalo [0, co]. SO € possivel definir e
determinar a constante de normalizacdo 4 da eq(2.5) impondo uma energia minima nao nula a
partir da qual o fluxo original passa a ser considerado. Assim, numa situacdo mais realistica, o
intervalo a ser considerado para convolucao deve ser [E s, co], com E’y, > 0.

Uma conseqiiéncia direta desta imposi¢do ¢ o surgimento de um “efeito de borda”.
Considere um pequeno intervalo de energia AE, centrado em E. Ao se fazer a convolucio,
“coloca-se” a mediana da distribuicdo de erros em E’(energia correta do evento), verificando a
probabilidade do evento originalmente com energia £’ ser reconstruido dentro do intervalo AE e
ser interpretado como tendo energia £, que pode ou ndo conter a energia original £°. Ha igual
probabilidade da energia £ ser maior ou menor que £’. Fixado E, a medida que a integracdo em
E’ ocorre, dois efeitos vao se somando: eventos com energia £’ > E + AE/2 e também E’ < E -
AE/2 caem no intervalo AE, aumentando o nimero de eventos em AFE, mas eventos que
originalmente estavam dentro de AF podem ser jogados para fora desse intervalo.

O resultado final da entrada e saida de eventos na vizinhanca de AE ¢ o que determina o
fluxo convoluido em cada intervalo AE considerado. A isonomia desse balanco de entrada e saida
de eventos ¢ afetada quando E esta proximo da borda E’,;,, pois nessa regido o intervalo AE pode
perder eventos para energias menores que E’;,, mas nio recebe nenhuma contribuicdo das
energias menores que £, pois o fluxo € nulo nessa regido por defini¢do de E ;. Assim, perto
da borda E’,;, deve haver uma diminui¢do do fluxo convoluido com relagdo ao original. Isso

garante que mesmo que haja um aumento na normalizacdo do fluxo para energias altas, no total o

numero de eventos apds a convolucdo nido aumenta. Entretanto, a analise fisica do fluxo
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convoluido s6 deve ser feita longe da borda E’.,, pois este efeito de borda introduz

artificialmente uma espécie de erro sistematico nessa regido.

Para uma melhor ilustragdo e compreensdo deste efeito, recorreu-se a simulagdes de
Monte Carlo para convolugdo de fluxos. (A comparacao de resultados analiticos com simulagdes
sera uma constante nesta tese.) Na figura 2.5 tem-se o resultado de 50000 eventos sorteados
segundo a lei de poténcia dada pela eq(2.6), normalizada para uma energia minima E’,; = 1,

com y= 3 e convoluidos com gaussianas de o constante.

104 | 1 1 1 | 1 1 1
] o Original| [
= o =02 L
=04
10° 3 ¥ o=06| F
-~ ] fit C
§ ] I
3 1 L
o | L
X N=50000
™ ) y = a*x"b
10 Weighting:y ~ Statistical 3
] Chi*2/DoF  =1.09 C
1 | a 10039 + 66 r
i b -3.010 +0.010
10' T T T :
1 2 3 4 5 6 7 8 910

Energia (u.a.)

Fig. 2.5: Resultados dos fluxos obtidos por Monte Carlo para uma distribuigdo normal de o constante.

A figura 2.5 ilustra claramente o efeito de borda: para energias entre 1 e 2, o fluxo
convoluido esta abaixo do fluxo original, pois muitos pontos cairam na regiao de £ < 1, mas nao
receberam em contrapartida nenhum ponto dessa regido, pois £ ', = 1. O efeito € mais severo
considerando gaussianas com maior dispersdo, i.e, com maior G, pois a probabilidade dos pontos

cairem mais longe na regido £ < 1 ¢ maior. Entre o intervalo de energias 2 e 3, ocorre a transi¢cao
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deste efeito de bordas para o real efeito da convolugdo da gaussiana com o fluxo original, que € o
aumento no fluxo. Para energias maiores que 3 ocorre o previsto pela eq(2.10): o fluxo
convoluido ¢ maior, mas a medida que a energia aumenta, ele tende a se aproximar do fluxo
original.

Essa tendéncia dos efeitos de uma resolugdo de energia gaussiana com o constante serem
despreziveis para energias altas explica em parte o fato deste assunto ter pouco destaque em
estudos sobre erros estatisticos e sistematicos na comunidade de raios cosmicos. Entretanto,
como visto anteriormente, uma distribui¢do lognormal ¢ perfeitamente plausivel de ocorrer e os

efeitos decorrentes de sua convolugdo serdo tratados na proxima secao.

2.2.2 CASO LOGNORMAL

A lognormal j& ¢ devidamente normalizada e definida apenas para valores ndo negativos
de sua varidvel, ndo sendo necessdrio, portanto, renormalizd-la. Note que nem mesmo a
introdu¢do de uma energia minima E’,;, para o fluxo original afeta essa normaliza¢do, pois a
funcao de erros dP/dE deve estar normalizada para sua varidvel E. Assim, a funcdo de erros neste

caso ¢ dada por:

_(lnE—lnE’)2
dP e 20 1
dgv =N,y T,ondeNLN Ry (2.12)

Felizmente, a integral de convolucdo da lognormal pode ser feita analiticamente. Tém-se:

oo (In E-InE")? (mE-InE')?

(I) (E) = % E!—}’e 202 dE'= ANLN e—}/lnE'e 262 dEy
c LN E - |
Er,m'n E;m'n
e . (InE-InE'Y
_ ANLN J-e—(;/—l)lnE _Td B

InE,

min
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Desenvolvendo e resolvendo por quadratura,

oo , —In* E+2InEInE'-In* E'
ANLN J. ~(y-D)inE'+ 2

e 20

@, (E),, = dInE'

InE,

min

~In*E  o*[InE ’ o -I*E' [IE o2 [InE
Z IS (1 +| 22— (1) |inE = | L — (1
ANLN 2 2 [0'2 % )} Ie 20° {0'2 (7 )} " 2 [0'2 (7

) dinE'

lnE;nin

| el

iz[—zan(y—1)
2
e 20

_% 2 o’ 1y dinE'

In E,’nm

w mE-[nE-(y-1)0? |}
2

2 2
A i E(y-1 77D
=—— ¢ 2

N2roE InE

e[ E-(y-1)0? |}
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2z
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dinE'
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dinE'

Ink,

min

AmE-mE-(y-1)0? |}
2

oo

[0(771)]7 e 20
L D(E),, =D(E)e 2 f(E), onde f(E)= dInE' (213
" R -

lnE;nin
A funcdo f(EF) na eq(2.13) ¢ uma integral gaussiana em /nE’ que seria igual a 1 se E

fosse zero. Para E’,;, # 0, f(E) pode ser expressa como a funcao erro dada pela eq(2.7). Assim, o

fluxo convoluido pela lognormal fica:

le(-0P/ 1 InE-mE'—(y-1)o”
. ® (E),, =D(E)e 45{1+erro{ & nﬁ;y ) }} (2.14)

O fluxo convoluido retoma o fluxo original dado pela eq(2.5) multiplicado por um fator

constante (proporcional & exponencial de %) e outro que tende rapidamente a 1 2 medida que E
aumenta em relagdo a £’ e o. Este ultimo termo € o responsavel pelo efeito de borda discutido

anteriormente, porém desta vez ele aparece explicitamente no célculo analitico da convolucdo. A

figura 2.6 mostra o grafico correspondente a eq(2.14) para varios o.
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Fig. 2.6: Fluxos convoluidos com lognormais de diferentes 6 (y=3, E i, = 1).

Novamente, para efeito de comparacdo e também para se certificar de que o efeito de

borda foi plenamente incluido no célculo analitico, fez-se a convolucdo da lognormal também por

algoritmos de Monte Carlo, conforme a figura 2.7. Os resultados sdo idénticos: para cada o, ha

uma regido onde os efeitos de borda se evidenciam e, a medida que £ aumenta, o fluxo

convoluido tende a ser maior ¢ (em escala logaritmica) paralelo ao original. A intensidade e

regido em que esses efeitos ocorrem dependem fortemente do o da lognormal.

Fluxo (u.a)

Fluxo original
c=0.1
c=0.5
=10

Fluxo * Energia3 (u.a)

%o
10°4* " @ 3
3 .. E
-]
X x x Yo,
xxxXx:::
10° 4 h 3
10° 4 3
o Fluxo original
107 4 ¢« o=0.1
E « 06=05
*x o6=1.0
10' - - —_—r
1 2 3 4 5 6 7 8910

Energia (u.a.)

2 3

v T v T T
4 5 6 7 8910 20

Energia (u.a.)

Fig. 2.7: A esq., fluxos convoluidos com lognormais de diferentes 6 (y=3, £’ = 1) por simulagdo de Monte Carlo
(10° eventos sorteados para cada curva). A dir., os mesmos resultados multiplicados por E°.
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O caso da convolucdo lognormal, por possuir solu¢do analitica, permite um
aprofundamento na compreensao da resolucdo de energia. O método de convolugdo requer um
conhecimento a priori do fluxo original de raios coésmicos D(E’). Experimentalmente, ¢é
justamente este fluxo que precisa ser determinado. Assim, o procedimento a ser adotado € supor a
forma do fluxo original ®(E) (por exemplo eq(2.5)), fazer a convolu¢do com a fungdo de
resolugdo de energia dP/dE, obter o fluxo convoluido ®.(E) e compara-lo com os dados
experimentais para o fluxo observado, como por exemplo os do Observatério Pierre Auger. O
ideal seria justamente inverter essa ordem e calcular o fluxo verdadeiro ®(E’) a partir do fluxo

observado @ (E), ou seja, fazer uma deconvolugao:

=

dP(E,E'
(I)verdadeim (E') = I(4)(Dobservado (E)dE . (2 1 5)

o dE'

O problema ¢ que, enquanto na integral de convolucao dP/dE possui uma origem fisica
(representa o efeito do aparato experimental que possui resolugdo finita sobre a medi¢ao da
grandeza ®(E’), sendo portanto a resposta do detector), na integral de deconvolugdo dP/dE’ ¢é
uma funcdo “magica” que corrigiria automaticamente as incertezas experimentais introduzidas
pelo detector. Métodos de deconvolugdo se baseiam entdo na inversdo da integral de convolugao,
eq(2.4), mantendo-se dP/dE. Tal processo, intrinsecamente ligado a teoria de probabilidades, ¢
complexo, depende muito das fungdes envolvidas e escapa do objetivo do presente trabalho,
porém precisa ser abordado em futuros trabalhos pela colaboragdo Pierre Auger, a exemplo do
que tem sido feito em outros experimentos de altas energias.”> Entretanto, o caso lognormal sera
utilizado para ilustrar o comportamento de dP/dE’.

Considere as energias E e E’ varidveis aleatorias descritas por uma funcdo densidade de

probabilidade conjunta ¥(E,E’), devidamente normalizada:
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0 0o

[[¥(E EYEdE=1 . (2.16)

00

A probabilidade de se obtera <E <bec <E’<d ¢ dadapor:

bd
Pla<E<bc<E'<d)=|[W(E EYE dE . (2.17)

ac

Sendo @.(E) e ®(E’) densidades de probabilidades marginatis, i.e,

oo

[W(E, E)aE,
‘ (2.18)

=3

o(E') = [W(E, E')E,

0

@, (E)

se o fluxo original ®(E’) esta normalizado, entdo, por eq(2.17) e eq(2.18), o fluxo convoluido

@ (E) permanece normalizado sempre. Considerando as func¢des de resolugao de energia como

densidades de probabilidade condicional,

dP(E,E') Y(E,E'

dE O(E")

(2.19)
dP(E',E) Y(E,E'

b

dE' o (E)
entdo W(E,E’) é o proprio integrando da integral de convolugao (eq(2.4)). Como conseqiiéncia das

relacdes acima, segue o teorema de Bayes:

dP(E,E") )
dP(E"E) _  dE . (2.20)
dE’ o (E)

No caso lognormal, substituindo eq(2.5), eq(2.12) e eq (2.14) na eq(2.20), obtém-se a
fungdo “magica”, mas ainda ao custo de se fazer a suposicdo sobre o fluxo original. Este

resultado serve para ilustrar a forma esperada dessa funcdo, caso a resolugdo de energia seja

25



lognormal. A figura 2.8 mostra dP/dE e dP/dE’, como fungdes de duas varidveis, £ ¢ E’. Como
®(F) retoma o fluxo original, para E longe da borda ®(£”)/®.(E) tende a ser constante e portanto

dP/dE’ tende a ser lognormal também.

'I

B Y

LR,
R

)
Y

i
VR

‘I.
(W

A

AR

- | T

E E!

Fig. 2.8: A esq, dP/dE em fungdo de E ¢ E". As linhas paralelas ao eixo de E sdo lognormais para uma dada megiiana
E’. O processo de convolugéo contabiliza, fixado E, a contribui¢do de cada lognormal em E para todos os E’s. A dir,
a correspondente dP/dE’, dada pela eq(2.20). (6= 0,5; =3; E’ i, = 0,1).

Por fim, ressalta-se que, mesmo que as fontes de raios cosmicos ultra-energéticos emitam
um fluxo segundo uma lei de poténcia, ha uma degrada¢dao de energia que os raios cdsmicos
sofrem no percurso desde a origem até chegarem a Terra. Dessa forma, no proximo capitulo se

determinam as perdas de energia e em seguida o fluxo primario no topo da atmosfera apds a

propagacao.
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3 PROPAGACAO DE RAIOS COSMICOS ULTRA-ENERGETICOS

“COSMOS: A totalidade das formas. Como ¢é necessario que
nenhuma forma seja destruida, ou o todo seria imperfeito, foi
impossivel para seus entes permanecerem 0s mesmos em
numero, pois uma vez criados sdo pereciveis, mas partilham da
eternidade como lhes é capaz. [...] E esta é a mais funcional obra
da natureza, a que cada ente produza outro a sua imagem [,
preservando a forma].”""

O presente capitulo aborda o essencial sobre o extenso assunto que ¢ a propagagdo de
raios cosmicos pelo meio intergalactico e a decorrente degradacdo de energia. Nao se faz alusdo a
nenhum modelo de criagdo e aceleracdo dos raios cosmicos, € em contrapartida se considera que
eles sdo enviados por fontes espalhadas uniformemente pelo universo. De fato, isto estd de
acordo com o conhecimento atual de que, em grandes escalas, o universo ¢ homogéneo e
isotrépico.

A primeira parte deste capitulo consiste na determinacdo dos processos que mais
acarretam perdas de energia para os raios cosmicos. Em seguida ¢é feita a propagagdo tanto por
meio de simulagdes de Monte Carlo quanto analiticamente, com a devida comparagdo dos

resultados por cada método.

3.1 PERDAS DE ENERGIA

Basicamente, raios cosmicos estdo sujeitos a perdas de energia durante a propagacao por
dois tipos de processos: a) interagdes com as componentes do meio interestelar, b) efeitos
cosmologicos, como a expansdo adiabatica do Universo. Dentre os constituintes do meio, foi

considerada no presente trabalho a Radiacdo Cosmica de Fundo (RCF). Nuvens moleculares de H

vii Suda, a Enciclopédia Bizantina, séc. XII, verbete Ko oluog .

27



e He ndo foram consideradas, tendo em vista sua baixa densidade em comparag¢dao com a RCF (~
400 fotons/cm’): no meio interestelar ela é ~ 1 particula/em’ e no meio intergalactico cai ainda
mais para ~ 1 particula/m’. Campos magnéticos, responsaveis pelo processo de difusio de raios
coésmicos, também nao foram considerados por dois motivos: 1) Nao se conhece exatamente a
intensidade e orientagdo dos campos no meio intergalactico. E sabido que em aglomerados de
galaxias como Virgem a intensidade é da ordem de uG (1G = 10 T), porém estima-se que no
meio intergalactico seja inferior a 1 nG; 2) As trajetorias de raios coOsmicos com energia superior
a 10 EeV sdo aproximadamente retilineas para campos da ordem de nG, sendo portanto o efeito

de deflexao desprezivel (cf. figura 3.1).

Y (Mpc)
Q
|

/
100 EeV =~ |

0 50
X (Mpe)

Fig. 3.1: Projecdes no plano XY de trajetorias de protons simuladas sob a influéncia de campos magnéticos de 1 nG
com orientacdo aleatoria para cada célula de 1 Mpc. (Fonte: referéncia 24).

O pico da RCF encontra-se atualmente na regido de microondas, porém protons
relativisticos percebem os fotons da RCF na faixa de radiagdo gama, devido as transformacgdes de
Lorentz. No referencial laboratorio, a RCF ¢ isotropica, porém no referencial de repouso do
nucleon os fotons incidem com pequeno angulo ~1/y, onde y ¢ o fator de Lorentz do prdton no

referencial laboratdrio (cf. figura 3.2). Dentre as interagdes entre nucleons e a RCF, duas tém
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papel fundamental no processo de degradacao de energia dos raios césmicos: a produgdo de pares
7 o] 2 s ~ s rogs ’ 2

elétron-pésitron® e, principalmente, a fotoprodugdo inelastica de pions.”® No presente trabalho,

supde-se que os raios césmicos primarios sao protons, porém a metodologia pode ser facilmente

adaptada e aplicada para o caso de nucleos (A > 1), adicionando-se outro processo de perda de

energia, a fotodesintegragao.

Y Agl
\ P ?Micro 49 'YGama
# Z
. . == i
(1Al
7 \ g L' EJ b
/ \ _ |
Ref. proton (5
Ref. Lab. (5) . (3

Fig. 3.2: Interagdo entre a RCF e um préton relativistico. A esq., no referencial do laboratério e a dir. no referencial
de repouso do préton.

3.1.1 PRODUCAO DE PARES €¢ "

Este processo ocorre devido a interacdo eletromagnética de um foton e um quark

constituinte de um nucleon, conforme figura 3.3.

P+Y—> P+e + e

Fig. 3.3: Diagrama de Feynman para a producio de pares e'e".

Considere no referencial laboratorio S um proton altamente relativistico com energia £

interagindo com um f6ton da RCF incidente num angulo e com energia &€ No referencial de

YO referencial laboratério € aquele no qual a RCF é uma radiagdo isotropica de corpo negro com temperatura T.
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repouso do proton S’°, o foton incide com energia €. A relacdo entre £e £ ¢ devidamente obtida
pela transformagao de Lorentz:

e'=ye(1+ Bcosh) . (3.1)

A energia minima do foton em S’ para ocorrer a reagio & &'y = 2me.c’. Apos a interacio,

o foton ¢ aniquilado e surge o par elétron-pdsitron. No referencial S°, o elétron possui energia £

e angulo de saida 6’ ja o positron, E’+ e 8’4, respectivamente (cf.figura 3.4). As aproximagdes a

serem feitas sdo: 1) Despreza-se a energia de recuo do préton, pois a inelasticidade da reacao ¢

muito pequena (K ~ m./m, ~107); ii) Todas as colisdes sdo frontais no referencial S, pois como ¥

>>] e 6’ ~ 1/y entdo @’'— 0; iii) Utiliza-se a aproximacao de Born em primeira ordem, de forma

- + o~ s AA v . ~ ,
que € €€ Sao idénticos na Iinteracao com o nucleon.

Ref. Lab. (5) Ref. proton (S")

Fig. 3.4: Esquema da geometria da interagdo em ambos os referenciais.

O objetivo ¢ obter as perdas de energia do préton. Em S, a taxa de perda de energia do
préton € igual a taxa com que os elétrons e os positrons ganham energia menos a taxa com que a
energia ¢ perdida pelos fotons. Entretanto, com & << mec’, esta Gltima contribuicio é
insignificante e portanto tem-se:

_dE _dE. (dE. _d g 4p), (3.2)

dt dt dt dt

O quadrimomentum total P’ no referencial S’ apds a interagdo ¢ obtido:
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P, = (—+,+P+S€7’19+, 0, P,_cos QJ
c

P = (E‘_’_E_ ,0,0,P, cosl9;+P_’COS9;j .33
c

P = (E— —P'send ,0, P cos 9_j
c

Pela devida transformagdo de Lorentz, pode-se calcular a componente tipo tempo do

quadrimomentum em S a partir da eq(3.3):

P =y(P-BP)= EtE _ y{a +E —,B(P; cos@. +P cosﬁi)} ,
¢ c
E +E = 7/[E+ +E —,BC(H cos 0, + P’ cos 497)] (3.4)
Substituindo eq(3.4) na eq(3.2) e considerando dt /dt = 1/,
_dE _d

=4 [E+E —,Bc(]{ cos@, + P cosé. )] (3.5)
dt dt'

Pela aproximagdo iii, E'+ = E’_ ¢ P’y cos@’+ = P’ cos@’_ . Assim, fazendo f — 1, a
eq(3.5) fica:

_dE :2i (E —cP cosHL)=2£ , (3.6)
dt dt’ dr’
com A_=E —cP cosf (3.7)

Expressando a eq(3.6) em fun¢ao da distancia propagada (dx’ = cdt’ e dx = cdt), entao:

dE dA_

- =2—
3.8
dx dx' (3.8)

No referencial S’, o proton assiste continuamente a aniquilagao de fotons e o surgimento,
a cada interagdo, de duas particulas, cada uma com energia A_. Neste referencial, portanto, o
processo ¥ — e +e" ¢ totalmente inelastico. Assim, sendo N; o niumero de interagdes, o ganho
de energia da “particula” A_ por interagdo é dA_ / dN, =A_. Sendo N o numero de fétons, tem-se

que o numero de fotons “varridos” por um elemento de area d4 € proporcional ao nimero de
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colisdes num elemento de 4rea (se¢do de choque) do, i.e, dA=(dN/dN,)do . Para um dado

e, E ef ,tem-se entdo:

dA_ _dA_dV' _dN dA_ dN dA_ dN dN , _dA

dA' = = do = do—=dndo dh. =dndo A_

d<  dv' dx'  dV' dN dV' dN dN, dv'~ " dN, dN,
dA do
= = n(e")de' ——————dE d cos O A_
dx’' (&) dE d cos6’ € (3.9)

onde n(e')=dn/d(e'). A eq(3.9) precisa ser integrada em todas as contribui¢cdes de €', E_ e 8.,

resultando em:
dA J. ' e IdE —A_ dcosf . (3.10)
dX' 2mec mcz -1 d COS 9 dE

Agora substituindo eq(3.10) na eq(3.8),

—d—E—zj (e')de’ jdE d—A’,dcoseL. (3.11)
dx 2mge? mer 1dcosO dE-

E necessario passar n'(€’) para o referencial S. Pode-se mostrar (cf. apéndice 1) que a

seguinte relagdo ¢ valida:

n'(eg)de'=n(e)d

Sjewdcosﬁ . (3.12)

2
A eq(3.12) fornece a transformagdo entre £ e &£ Os limites de integragdo da eq(3.11) se

transformam assim:

e =2mc’ =y(1+(cos®), ) . (cosO) [ 2mec

mi mzn

\
N———
|
-
—~
[®)
S
[
)
~
I
p—

, 3.13
£, 2m,c’ m,c G-13)

— min —_— . — e —
= = . £ = , E =oo

y(I+cosb,,.) 2y /4

min

Substituindo a eq(3.13) e aeq(3.12) na eq(3.11),
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_= :7/ J. (e)de j.(1+cos0)dcosl9(g ]W-ZZE j-d—A dcos 0. (3.14)

m, 07 (2m cz/}/g)_] 2 d COSG dE
V4

B . 2 . ~
Expressando agora £’- em unidades de m.c” e fazendo as seguintes transformagdes:

2

i) E —»mc’E, k’=7 JdE —mc JdE
mc’
ii) &= =24 £ Idg...
mec2 mcly 2;/ 2
g _2K 1

iii) (l+cos@)=— ,d cosﬁ——dk’ (k' fixo) .. _[ (14+cos6)d cosﬁ——jk’dk’

x < g e &

7
, 1
iv) Al £ )= £ [dcoso A do (3.15)
ar dE d cos 6.

onde & ¢ a constante de estrutura fina e 7y o raio classico do elétron, entdo a eq(3.14) fica:

_d_E:m;(mecz)ZTf [’"C ‘5]jdk' jdEAk' E). (3.16)
dx 2 &£

A se¢dao de choque diferencial da produgdao de pares € a conhecida secao de Bethe-
Heitler,”” podendo ser determinada no formalismo covariante da Eletrodindmica Quantica.”® Para

o calculo da fun¢do adimensional A(k',EL) dada pela eq(3.15) ¢é necessaria a se¢do de choque
diferencial da produgdo de pares integrada sobre o angulo do pésitron €., o que foi feito por

Gluckstern e Hull.” Foi utilizado entdo este resultado na determinacdo de A(k',EL ).26

Definindo-se (cf. figura 3.5)

k'-1

jdk' jdE Ak E) , (3.17)
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entdo a eq(3.16) fica expressa como:

o 2
N Ty zjq) mee dE . (3.18)
dx 2 2y

A fungio ®(&) esta relacionada com o produto da se¢do de choque total e a inelasticidade

da reacdo, como sera visto na proxima se¢do. A eq(3.18) pode ser generalizada para o caso do
alvo ser um nucleo de nimero atomico Z # 1 (note que n(a) = dn/da):

_9E _ Tq)f [ J (3.19)

dx

Log ¢($)

T T T T T T T T
0.4 0.8 1.2 1.6 2.0 24 28 3.2 3.6 4.0

Log ¢
Fig. 3.5: Fungio ®(&) dada pela eq(3.17).

Considerando agora a densidade média de fotons por unidade de energia da RCF dada

pela distribuicao de Planck:

n(s):[iJ (he)’| e =11] | (3.20)
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e definindo-se a variavel v:

2
m,c

V= , (3.21)
2y k,T

a eq(3.18) se torna:

2 2 2
A _ai T ) (3.22)
dx 7 (he)

onde
| d&. (3.23)

A fungdo f(v), graficada na figura 3.6, ¢ proporcional a taxa de perda de energia. A
eq(3.22) fornece a taxa de perda de energia de um préton devido as sucessivas interacdes de
produgdo de pares e’e’, na aproximagio de perda continua de energia. Como toda interagdo, tal
processo ¢ na realidade discreto, mas a baixa inelasticidade do processo permite tratar as perdas

continuamente, segundo a eq(3.22).

Log f(v)

-16 T T T
0 1

.Log v

Fig. 3.6: Funcdo f(V) dada pela eq(3.23).
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3.1.2 FOTOPRODUCAO DE PIONS

O processo de fotoprodugdo de pions ¢ o mais importante na determinagdo do corte GZK,
como serd visto. H4 vdarios canais possiveis das reagcdes hadronicas, mas os principais sdo as
ressonancias (cf. exemplo na figura 3.7), seguidas pelas reagdes diretas. O primeiro passo €
determinar, no referencial de repouso do préton, a energia minima que um foton precisa ter para

que ocorra a reagﬁo.

oc o

”{d\/ fr

p+y—> A" >n+xn’

¥
Fig. 3.7: Diagrama de Feynman para uma das ressonancias.

Seja S o referencial do laboratorio, S’ o referencial do proton e S* o referencial centro de

momentum. Fazendo ¢ = 1, em S* a energia total Vs ¢ dada por:
s=(e*+E,*) —(B +B) =(e*+E, * | (3.24)
onde £*denota a energia do foton e E,* a do proton. Em S’,
s=(P, +P, V=P, P*) +(P, P*) +2P', P*“=m>+2m ¢ (3.25)
uy H“p H ¥ H P uy = p p p ’ .

Como o fator de Lorentz do referencial centro de momentum em relagdo ao referencial

laboratdrio ¢ dado por: *°

You =——= (3.26)
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entdo para o proton relativistico £, >> &, logo:

E,+e E, (3.27)
Yem = .
\/_ \/_ 1/m +2m €'
Sendo a e b os estados finais das particulas produzidas, entdo:*°
. s+m’, —m,,
E,, =—"—"—"=. (3.28)

2Vs

A relacdo entre as energias médias de a e b em S e S* ¢ dada por:

. E + 2 _ 2 E 2 _ 2
<Ea,b> =Youbap = _p[—S Par ~ Mo j = —P(l Y ki ¥ J . (3.29)
s 2s 2 K

Para o caso de producgdo de um pion, a energia final média E,r do proton apds a interagdo

¢é:
E m: —m:
(E,) =—”(1+”—”j . (3.30)
2 s
O fator de inelasticidade média do préton é:
AE m:—m.
_| | (Ey)_1 1T | (3.31)
' lE | E, 2 s
Pela eq(3.25) e considerando a invariancia de s, a energia minima do féton em S’ para
formar N pions neutros (i.e., 17 =V =0 em S*) é:

pion

+(Nm ) +2Nm,m, —m +2m &'

p& min, Nz

N, (3.32)

2mp

= &' =Nm,| 1+

min, Nz

Para o caso N = 1, pela eq(3.25), eq(3.31) e eq(3.32), tem-se que a energia minima ¢

g =145MeV ¢ a inelasticidade média minima ¢é (K » )mm =0,126. Este valor ¢ muito alto, pois a
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cada interacdo o proton perde no minimo 12,6% de sua energia, evidenciando o carater altamente
discreto desta interagdio. A medida que & (e portanto s) aumenta(m), K médio tende
assintoticamente a 0,5!

Retomando eq(3.17) e eq(3.19), pode-se mostrar’’ que ®(&), dada pela eq(3.17), também

pode ser expressa como:
m -1 <
(&)=Ll ) [k ok K (k' )k’ (3.33)
2

onde K(k’) é a inelasticidade e o(k') ndo é a se¢do de choque diferencial e sim a total.

Substituindo este resultado na eq(3.19),

_9E_ T[z szjk' (K"K (k')dk' . (3.34)
> 27

A equagdo acima tem um carater geral e pode ser aplicada ao processo de fotoprodugao de

pions, ajustando-se os devidos limites e variaveis:

—d—E:mpczj J.k’ o(kK (k')dk' | (3.35)
dx £ 27/ &,
2
5_278’61,5: 2y de daé _mc d_€
mc’ mc’ & 2y &
k=t ap=9 _ pgpr=_9€
2 2 2)?
mc mc (mc )
n(iJ=n( € ]=mczn(8)
2y mc’
kmang 87"(025 - 2}/28 gr'na‘czzyg
mec”  mc
_gr'nin
min 27 4
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dE _m,c’

p de °F
J.n(e)— J.g'a(e’)K(g’)de’, (3.36)
2y y e e,

onde £

min

¢ dado pela eq(3.32). Considerando a distribui¢do térmica da RCF, eq(3.20),

£

oo

1
2ye
BB (e 1| de [eolen (e (3.37)

dx  20yx) (he) |
(y)( )/y

A eq(3.37) fornece a taxa média com que o proton perde energia por distancia propagada.
Entretanto, como mencionado, este ¢ um processo altamente discreto devido a natureza
estocastica das reagdes e a grande inelasticidade. Uma abordagem mais precisa sera utilizada na
secdo 3.2.1.; por ora pode-se considerar um resultado aproximado®*® da eq(3.37), valido para

energias £ do proton até 300 EeV:

"~ Smin

3 2
_‘;_f =(345.10cm’ / eV ) 27(’;’% c()f'"f") e’7hh (3.38)

3.1.3 EXPANSAO ADIABATICA DO UNIVERSO

O ultimo processo a ser considerado ¢ o tunico de fato continuo, a expansao adiabatica do
Universo ou apenas redshift cosmoldgico. A Cosmologia ¢ um campo muito rico ¢ cheio de

. . . 4
sutilezas, havendo uma variada literatura sobre o assunto,>*>%3

cada uma com definigdes ¢
notacdes proprias, principalmente sobre as varias definicdes de distdncia que se mede em
Cosmologia.”” Visando manter o foco do presente trabalho, esta se¢io nio entra no mérito de
descrever detalhadamente o embasamento teorico, indo direto para o calculo das perdas de
energia (ficando para leitura as referéncias indicadas).

A perda de energia de particulas devido ao redshift cosmoldgico pode ser associada a

perda de energia interna dU de um gés com densidade de particulas » e temperatura 7, realizando
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trabalho ao expandir de um volume ¥ para um volume V' + dV:
dU =—PdV . (3.39)
Sendo a pressdo e a energia média do gas dadas por

P=nk,T, E=3kT, (3.40)

entdo a eq(3.39) fica:
dU =—-nEdV /3 . (3.41)
Em contrapartida, a perda dU do gés é a soma das perdas individuais de energia de suas N
particulas, i.e, dU = NdE, entdo eq(3.41) é reescrita como:

n.E fixo
Jg=_nE g, "L dE_ _nEdV._dE_ B 4V (3.42)

3N dt 3N dt dt 3V dt

Sendo v a velocidade de expansdo e (v V)

V fixo

=0, entdo pela derivada convectiva:

4y (e yz) = (3+ V(ﬁ)JV(x, 0,2) =L (3, )+ V5V (3,0 2) = §.57) = (V5 ), (3.43)

dt ot ot
e portanto a eq(3.42) fica:
dE (V.
| )E . (3.44)
dt 3

Considere agora o modelo cosmologico de Friedman-Lemaitre com a métrica de
Robertson-Walker. Sendo R o fator de escala e r. a coordenada radial comovel, i.e., que

permanece fixa para observadores comdveis independente da expansdo do Universo, entdo

r.= L =constante = dr, _ 0, (3.45)
R(t) dt

Sendo € a densidade de matéria do Universo, €2, a densidade de energia escura

(constante cosmoldgica) e o pardmetro de Hubble H(z):

H(z)=§=H0\/QM(1+z)3+QA , (3.46)
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entao: 5
v zﬁzi(&):RL+Ri(L):RL+Rd% _R,
dt dt\ R R dt\ R R dt R

v, = Hr (347)
A eq(3.47) ¢ a propria Lei de Hubble, onde v, ¢ a velocidade radial de afastamento e » ¢ a

distancia comovel, como sera visto posteriormente. Portanto,

V= i{i( 2y, )} =3H . (3.48)

r* Lor
Substituindo a eq(3.48) na eq(3.44), tem-se a taxa de perda de energia pelo redshift

cosmologico:

dE
—-——=HE . (3.49)
dt
Sendo 4,0 comprimento de atenuagdo, i.e., a distdncia média em que, ao percorré-la, a

particula perde essencialmente sua energia, € a fun¢do £ a perda fracional de energia por unidade

de comprimento, tem-se a seguinte relagao:

_ -1 =|L9E
B=4,~ = al (3.50)
Boasin(2)=H(z)/c. (3.51)

A equagdo acima indica que S, independe da energia. De forma analoga, tem-se para

a producdo de pares e’e” e também a fotoprodugao de pions:

1 dE
E)=|—— , 3.52
B (E)= | (3.52)

1 dE
(E)=]—22 , 3.53
ﬁjp( ) E dx fotopion ( )

onde as taxas de perda de energia sdo dadas, respectivamente, por eq(3.22) e eq(3.38). Entretanto,

no calculo dessas duas perdas ndo se considerou até entdo efeitos cosmologicos, ou seja, sdo
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expressoes validas para a €poca atual, z = 0. Tendo em vista que tanto a temperatura quanto a
energia dos fotons da Radiagdo Cosmica de Fundo dependem da época (z), assim como o volume,
entdo a eq(3.52) e a eq(3.53) precisam ser corrigidas para cada z correspondente. A corre¢do a ser

feita é (cf. apéndice 2):

BB 2)=0+z2) B((1+2)E),, , . (3.54)

onde S,((1+2)E) é a fungdo original, ndo corrigida, mas calculada na energia “(1+2)E”. O efeito

total dos trés processos de perda de energia ¢ portanto:

ﬁtotal(E’Z): [/1 (E’Z)mml]_l :ﬁpp(E’Z)-l_ﬁﬁ)(E’Z)-i_ redsh;’ft(E’Z)' (3.55)

a

A figura 3.8 mostra a fun¢do f para cada um dos processos e o efeito total, assim como o

comprimento de atenuacdo A, a que protons altamente energéticos estdo sujeitos atualmente

(z=0).
'25 T | T 5IIII|IIII|III||[l|ll[lll'lllll[llll[lll
————— Produgéo de pares ee’
26d| - Fotoproducdo de pions
-------- Redshift cosmolégico
— Total
-27 4 i
E .2 Teeed R
2 s
&u ’ ',‘ Se
~ // /.’ 5
g 2an K i 1 o
| J i °
/l /
-30 4 ! / i
2314 / :.’ i
—32 'l | Ll | "I | T 0Illl|IIII|lII||llII|IIII|IIII|IIII|IIII
17 18 19 20 21 170 175 180 185 190 195 200 205 210

Fig.3.8: A esq., fungido Spara cada um dos processos ¢ o efeito conjunto. A dir, o correspondente comprimento de
atenuacao total (z =0).
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E possivel perceber claramente que cada efeito ¢ predominante em certa faixa de energia:
as perdas por redshift cosmologico sao dominantes até energias da ordem de 1 EeV, a partir da
qual os efeitos da producio de pares e'e” atingem seu pico até energias ~ 50 EeV, e para energias
acima a fotoprodug@o de pions passa a ser o grande agente causador da degradacdo de energia
dos raios cosmicos. Nota-se ainda que particulas emitidas por fontes situadas até 10 Mpc™ podem
chegar a Terra praticamente sem serem atenuadas, independente de sua energia. Considerando
energias até¢ 300 EeV (log(E/eV) ~ 20,5), raios cosmicos provenientes de fontes situadas a uma
distancia de até 30Mpc praticamente nao sdao atenuados. Esta ¢ a regido do super-aglomerado
local de galéxias, regido bastante ativa que pode ser responsdvel por parte do fluxo de raios
cosmicos extragalacticos que chegam a Terra.”

O significado fisico da figura 3.8 ¢ crucial para compreensao sobre as alteragdes no fluxo
de raios cosmicos e o aparecimento do corte GZK, pois a forma do fluxo propagado reproduz a

do comprimento de atenuagdo, como sera visto.

3.2 SIMULACOES DE MONTE CARLO

As interagdes sdo processos estocasticos, mas conhecendo-se a fungdo 3, pode-se calcular,
na aproximacdo de perda continua, a energia que um préton perde ao se propagar por uma

pequena distancia D:

Xo+D dE Xo+D
Eppiia= | —dv= [ PEdx=~BED, D=} <<4,. (3.56)
X dx Xo

Tal relagio pode ser aplicada para as perdas por redshifi e producio de pares e'e’, mas nio

para a fotoprodug@o de pions, pois seu livre caminho médio de interacdo A, ¢ da ordem de

X1 pc ~3,26 anos-luz.
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grandeza do caminho de atenuagdo A,. Tal peculiaridade decorre da alta inelasticidade do

processo, o que requer uma abordagem tedrica mais minuciosa, que servird de base para a

simulacao de Monte Carlo.

3.2.1 A FOTOPRODUCAO DE PIONS REVISITADA

Considere a reagio p+y— p+7x°, em que no referencial laboratorio um proton de
energia inicial £y viajando na dire¢do x interage com um foton da RCF de energia & segundo um
angulo 6. Apos a interagdo, o préton e o pion produzido saem, no referencial centro de
momentum, diametralmente opostos segundo um angulo 8¢y em relagdo a direg¢do original do
préton. As transformagdes de Lorentz de um quadrimomentum para quaisquer dois referenciais
inerciais S ¢ S”> em movimento relativo na dire¢do x fornecem (para ¢ = 1):

E=y(pP."+E") . (3.57)

Seja agora o referencial S’” o proprio referencial centro de momentum S*. As energias

finais do préton e do pion em S (laboratério) sao dadas por:

Ey e = You Beu (P), .+ E ). (3.58)
onde y,,, e E;,,r sao dados pela eq(3.26) e eq(3.28). Como
(2), =~(07), = |Pleos 3:9)

onde

, 3.60
45 ( )

- [ T,
entdo a energia final do préton no laboratorio é:

Epf =Yeu CM‘]_i‘COSQCM +E;), (3.61)
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sendo

Bewe =A1=Ya - (3.62)

Assim, ao contrario do que ocorre no referencial centro de momentum, a energia do proton
no laboratorio depende do angulo de saida ., . Como em S* este angulo € isotropico, entdo o
angulo médio de saida é 6., =mn/2. Substituindo-se esse valor na eq(3.61), recupera-se
eq(3.30), que ¢ a perda média no angulo de saida 6., do proton vista anteriormente. Como s =

s(€) = s(gE, ), a inelasticidade K passa a ser uma fungao de quatro variaveis:

Ep/'(EO’g’QO’HCM)

K(E , e,6,.,68. )=1-
( 0 0 CM) EO

(3.63)

Um melhor entendimento da dependéncia da inelasticidade com a energia do préton pode
ser obtido com um simples algoritmo: supondo uma colisdo frontal (6 = 0) e dada a energia
inicial £ do proton, sorteia-se a energia do foton segundo a distribuicdo de Planck com a

condicdo de que £> &y, Onde

& f‘E‘,',,,.nmpc2 N 145MeVmpc2 (3.64)
2y 2E 2E '

min

Para um dado angulo 6.y, calcula-se a inelasticidade pela eq(3.63). Mantidos todos os
parametros, repete-se 0 mesmo processo n vezes, variando apenas a energia do foton, obtida a
cada sorteio de uma distribui¢do de Planck. Tirando-se a média dos » valores de K, obtém-se uma
inelasticidade (média sobre os fétons da RCF) para um dado E e 6. Repete-se todo o processo
variando-se 6cys e depois a energia E, o que resulta em um mapeamento de K, conforme a figura
3.9. As curvas referentes aos angulos 8¢y = 0 e 6oy = 7 sdo os envelopes do comportamento de
K em funcdo da energia do proton. A curva azul corresponde a inelasticidade média discutida

anteriormente, sendo 6qy; = 7/2 e tendo como valor minimo K = 0,126 e valor maximo
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assintotico K = 0,5. Para 6y, = 7, um proton de energia E = 102 eV perde, em média, 90% de

sua energia em apenas uma interacdo! Em compensagdo, se 6y = 0, a interagdo passa a ser quase

eléstica para essa energia.
n 1.0

A e e e e
1 =x /%&{
y Jos

0.8
] —— 9 =x/2

0.6 o

K(E)

Fig. 3.9: Fator de inelasticidade K em funcdo da energia E do proton antes da interacdo. Cada ponto ¢ o resultado
médio de 10° interagdes com fotons da RCF, cujas energias sio sorteadas segundo a distribuigdo de Planck. As barras
de erro representam o desvio padrdo de cada ponto.

Da eq(3.36) e eq(3.50), obtém-se, com S =v/c, o comprimento de atenuagdo A, :

1dE|" 1 T, .de®F
=—] = E)— | oK )de . 3.65
lral "z M) JeoekE) (3.65)

O comprimento de interagdo A, ¢ a distancia entre duas interagdes sucessivas. Se dN/dx ¢
a taxa de interagdes por unidade de comprimento, entao

(dN ) . (3.66)

dx

A =
Sendo dE/dN a taxa de perda de energia por interagdo, entdo tem-se da defini¢do da
inelasticidade:
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K — (AE)I interagao _ 1 dE ‘ 1 d£
E " EdN |E dx

dN 1! A
/dx = ﬂil = ﬂza = ?I . (367)
7

Da eq(3.67), tem-se que A, <A, sempre. Assim, o comprimento (ou livre caminho
médio) de interacdo pode ser entendido como sendo o comprimento de atenuagdo no caso
especial em que K = 1, ou seja, apds a primeira interacdo a particula perde toda sua energia ¢
portanto a distdncia propagada até entdo ¢ igual ao livre caminho médio de interacdo. Logo,

fazendo K = 1 na eq(3.65), obtém-se o caminho de interagao:

WE)=—— [n(e) ool (3.68)
. £

Note que a integral em &' deve ser feita para um dado E e £, portanto de'= ygff d cos 6.
Assim, utilizando a eq(3.1), a eq(3.68) pode facilmente ser reescrita como:

A(E)= I (eMe f H'BCOSQ) o(s) cos 6 . (3.69)
Eminll7(14)]

Para determinacdo da secdo de choque total do processo p+ ¥ — hadrons no referencial
de repouso do préton foram utilizados dados experimentais™ que foram ajustados (cf. figura
3.10) em quatro regides distintas porém consecutivas. Com este resultado, obteve-se o
comprimento de interagao da fotoprodugdo de pions pela eq(3.69), conforme a figura 3.11. Sua

forma se assemelha a forma do comprimento de atenuacao desta mesma interagao.
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Fig. 3.10: Se¢do de choque total obtida para p + ¥ — hddrons . O maior pico é causado pela ressonancia

Fig. 3.11: Comprimento de interagdo calculado para a fotoprodugéo de pions (todos os canais hadrénicos), em
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3.2.2 O ALGORITMO DE PROPAGACAO

O primeiro passo ¢ atribuir a energia inicial do proton a ser propagado. O espectro de
injecdo ¢ suposto uma lei de poténcia, porém corrigida com um fator de corte, pois € improvavel
que as estruturas responsaveis pela emissdo de raios cosmicos ultra-energéticos, sejam quais
forem, consigam fazé-lo a mesma taxa indefinidamente na energia. Assim, a energia do proton ¢é

sorteada segundo:

E

®,(E)= AE e "o (3.70)

onde foi adotado E.pye = 10°'° eV para a fonte.* Considerando que o espectro induzido por uma
distribuicdo uniforme de fontes ¢ quase indistinguivel do induzido pela distribuicdo em larga
escala das galaxias,” foi considerada uma distribui¢io espacial uniforme de fontes sem evolugio,

1.e., luminosidade constante:

0
dN fontes

M fontes = — = constante (3.71)

A etapa seguinte consiste em determinar por sorteio a distdncia da fonte emissora do
proton. Considere inicialmente um universo euclidiano estatico. Para uma dada energia E, a
probabilidade de um préton ter vindo de uma distancia entre » e » + dr € dada pela razdo entre o
nimero de prétons provenientes de uma distidncia radial entre » e » + dr e o numero total de

protons provenientes de todas as distancias:

0 dNO dNO
%d}’ ]\/[ZO[ons C;bn[e_v d]/’
d—Pdr = d(’; — fOnte;s' r . (372)
dr '[ M dr N protons total
dr

* Tal valor é comumente usado na literatura, pois para energias de corte abaixo deste valor um segundo efeito de
corte a semelhanga do corte GZK seria claramente manifestado no espectro observado. Para valores maiores, os
efeitos da presenca de tal corte de aceleragdo seriam praticamente nulos na regido de energia do corte GZK.
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Sendo 7, a densidade espacial de fontes, entdo:

0 0 0
_ N fontes __ dN fontes - (dN fontes

Ty T Pdrd9 dr

j =nf471'r2 . (3.73)
todos

angulos
Como a intensidade do fluxo cai com o quadrado da distancia r,, entre o proton e sua

fonte, entdo:

dN’® @
Pgotons — 0 - . (3 74)
dN fontes 47[ rpf

Substituindo-se a eq(3.74) e a eq(3.73) na eq(3.72), e considerando que quando o préton

chega a Terra sua distancia rra fonte se iguala a distancia r entre a fonte e a Terra, obtém-se:

2
D1, D
P =20 | | g2 2 (3.75)
dr N° Ty 0

protons protons
total total

Segundo eq(3.75), a probabilidade do proton ter vindo da regido entre r e r + dr depende
do produto do fluxo da fonte pela densidade de fontes. Pela eq(3.70) e eq(3.71), estas grandezas

nao possuem nenhuma dependéncia em r, logo:

dap dr =constante . (3.76)
dr

Este resultado indica que fontes em diferentes distdncias possuem a mesma probabilidade
de gerar um dado evento, considerando a mesma energia. Este mesmo raciocinio continua valido
para um universo plano em expansdo, desde que a distancia r a ser considerada seja a distancia
comovel D, que acompanha a expansao. Considere a métrica de Robertson-Walker, expressa em

fun¢do das coordenadas comdveis angulares e radial:

2
ds = (cdt) = R (1)~ 4 1(d6 +sen’, dop.?) |, (3.77)

1—kr?
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onde R(?) ¢ o fator de escala e k a constante de curvatura, que ¢ nula para um universo plano. A
trajetoria de uma galaxia comovel permanece fixa no espaco, i.e., possui velocidade peculiar
nula, e portanto segue estritamente a lei de Hubble. Em geral, corpos possuem velocidade
peculiar ndo nula, de modo que suas coordenadas comoveis evoluem no tempo. Considerando a
trajetéria dos protons como se fossem a de fotons, pois ¥ ~ 10'" para energias da ordem de 10*°
eV , entdo suas trajetorias no espago-tempo seguem uma geodésica. Assim, sua propagacao radial

(dB. edp, =0)é descrita por:

(cdt)Z—Rz(t)drczo = rczcj dt ,
L R(1)

(3.78)

sendo 7, a época da emissao e ¢y a €poca presente. A coordenada comovel r, se relaciona com a

distancia comoével D, como:

D, =R(t,)r. :cR(zO)j%:cj%, (3.79)

onde a(t) ¢ o fator de escala adimensional. A equacdo acima pode ser reescrita em fungdo do

parametro de Hubble e redshift z:

of dz dz , (3.80)

c
o H(z) HOO\/(1+Z)3Qm+QA
sendo Q a densidade de matéria total, €, a densidade de energia escura (constante

cosmologica), responsavel pela expansdo acelerada do Universo, e Hy o valor atual do parametro

de Hubble. Para um tempo ¢ diferente da época atual,

(3.81)
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Considerando o universo plano de FEinstein-de Sitter, sem constante cosmoldgica, a
relacdo univoca entre tempo ¢ redshift é:

2
- 3.82
((2) 3H,(1+z)"? (3-82)

Nesse universo, a distdncia comédvel de uma fonte atualmente em z ¢ dada por:

D.(z)=2[i—(+2)"]. (3.83)

0

Considerando-se a constante cosmoldgica ndo-nula e Q _,=Q +Q, =1, entdo D, ¢

total

dado pela eq(3.80) e #(z) por:

t(z)= SHof/gTAanliAzA (1+z2)” +\/1?SA2A (1+z)” +1J. (3.84)

No limite Q, — 0, a eq(3.84) se torna a eq(3.82). Um proton altamente energético

emitido por uma fonte isotropica no tempo ¢, atravessa uma esfera de drea
47 r*(¢)R(t)* = 47D’ no instante . Entretanto, a distdncia propria que o proton atravessa até o
tempo presente £ nao ¢ D,, e sim:
I=c(t,—t,) . (3.85)
(@) algoritmo15 segue entdo: considerando fontes com um dado redshift maximo z,qy,
obtém-se a distdncia maxima (D.)... Sorteia-se entdo a distancia D, da fonte a partir de uma
distribuicdo uniforme e obtém-se o correspondente redshift z, da fonte sorteada. Com z, calcula-
se a distancia / a ser percorrida pelo préton, segundo a eq(3.85).

O numero de iteragdes a ser considerado é N = [/Ax, onde o passo de cada iteracdo ¢
Ax = 0,1Mpc/ (I+z, )’ . Para cada iteracdo, o redshift do proton é atualizado da seguinte forma: a

relacdo mais geral entre diferenciais de tempo e redshift ¢ dada por:
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R(¢,) dz _ dz cdt = — cdz
R(:) 1) T T aG) T T HG) (3:86)

Sendo o passo da iteragdo Ax <</, entdo se pode considerar cdt= Ax e portanto a

relag@o entre o redshift apds a enésima iteragdo e o da anterior ¢ calculada como:

Ay =— cAz ’
(1+Zn—l )H(Zn—l)
Ax AxH
= Zn = Zn—l __(1+Zn—1)H(Zn—l) = Zn—l - < (1+Zn—1)\/(1+zn—l)3gm +QA . (387)
C C

Ainda na mesma interacdo, as perdas de energia por producdo de pares e'¢” e redshift sio
calculadas pela eq(3.56), sendo D = Ax. Calcula-se o comprimento de interagdo A,(E,z) da
fotoprodugao de pions para a energia do préton na presente iteragao:

A

Tt

(E.z,,)=(+2,,)" 2, (1+2z,,)E) (3.88)

ﬁ) b
onde 4,, ¢ dado pela eq(3.68), porém calculado na energia “(1+z,.1)E ”. O niimero de interagdes

de fotoprodugdao de pions na iteragdo ¢ sorteado de uma distribuicdo de Poisson com média

<N fotons

> , onde <N

ﬁmm> =Ax/A, ¢ o nimero médio de fotons que interagem na iteragdo de
comprimento Ax . Este nimero ¢ quase sempre 0 (maioria das vezes) ou 1 (raramente), cf. figura
3.12. Sendo 0, ndo ha a interagdo hadrdnica e portanto a iteragdo chega ao fim. Caso seja 1, entdo

ha uma interacdo de fotoprodu¢do de pions: sorteiam-se a energia do foton da RCF de uma

distribui¢do de Planck com 7' = 2,728(1+z,.;)K e os angulos de incidéncia e saida,é, e 6, , de

uma distribuicao uniforme. Com isso, pode-se calcular, sem média alguma, a inelasticidade para
cada interacdo pela eq(3.61), e, portanto, a energia perdida. A iteragdo acaba € 0 mesmo processo

¢ repetido em cada iteragdo, até o proton chegar a Terra, com energia final degradada.
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Fig. 3.12: Histograma do numero de fotons que interagem hadronicamente com o proton em uma iteragao, obtido por
10* sorteios de uma distribuigdo de Poisson com média Ax/ A, .

Alguns resultados para o caso de uma fonte unica localizada em um dado z sao
mostrados na figura 3.13, em que ¢ mostrada a degradagdo da energia do proton com o decorrer
das iteragdes. As linhas aparentemente continuas caracterizam as perdas de energia por producdo
de pares e'e” e redshift, caracterizando uma perda de energia aproximadamente continua, porém
pequena. Os graficos superiores mostram dois eventos partindo de uma mesma fonte proxima
com z = (0,02. Os grandes saltos indicam quando ocorreu a fotoproducao de pions, e caracterizam
as perdas como raras e estocasticas, porém com um elevado grau de inelasticidade: no grafico
superior a direita, por exemplo, na primeira fotoproducdo de pions que ocorre, o proton ja perde
certa de 82% de sua energia! Nos graficos inferiores, em que a distancia da fonte ¢ maior,
percebe-se novamente que a maior degradagdo na energia ocorre em saltos devido a fotoprodugao
até certa energia, a partir da qual apenas as perdas por produgdo de pares e'e” e redshift ocorrem
(note as escalas logaritmicas).

Os resultados referentes ao espectro propagado obtido pelas simulagdes serdo mostrados

na préxima se¢do, juntamente com os resultados analiticos.
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Fig. 3.13: Degradagao de energia de prétons devido a propagagdo para varios redshifts z da fonte injetora.
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3.3 A ABORDAGEM ANALITICA™

Serdo considerados dois casos para o calculo do espectro propagado: no primeiro,
determina-se o espectro proveniente de uma unica fonte emissora em um dado z fixo (atil quando
se pretende estudar a contribui¢do de uma fonte especifica no espectro de raios césmicos); no
segundo, o caso mais geral de fontes espalhadas até¢ um redshift mdximo z,,,. Novamente, sdo

consideradas propagacdes retilineas até a Terra.

3.3.1 FONTE UNICA

Caso nao houvesse perdas de energia, o fluxo F(E.)dE, de raios cosmicos emitidos com
energia entre E, e E, + dE. segundo um espectro diferencial de inje¢do seria, no tempo presente
to:

_ @o&) . POE)
F(E,)dE, = D (to)dEe P (to)dEe , (3.89)

onde D; = (1+ z)D¢ ¢ a distancia de luminosidade. Com a degradagdo de energia, o lado esquerdo

da equagdo acima deve ser modificado para a energia final £ ap6s a propagagao:

E) g (3.90)

FEME = )

Considerando nula a constante cosmoldgica, a eq(3.83) pode ser inserida na equagdo
acima, resultando:

O(E,) 9E, 391

167¢?/HN1+z-1] 9E

®(E,)

16z et/ H W1+ 2z -1)

F(E)E =

dE, = F(E)=

Definindo-se A(E,z) como a razdo entre as energias inicial e final propagada:

* A rigor, a abordagem ¢é semi-analitica, pois, apesar de todo o desenvolvimento tedrico ser analitico, somente é
possivel calcular numericamente o fluxo propagado.
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AE,2)= ET(Z) , (3.92)

e considerando-se um espectro de inje¢ao do tipo lei de poténcia, entdo:
O(E,)=AE, " = AE77A(E,z)" . (3.93)
Substituindo-se a eq(3.93) na eq(3.91), o fluxo diferencial propagado ¢ dado por:

2 -7 2
pe)= Mo ypr MEDT dE, __Hj

= = O(E)7 , 3.94
16z c’ (/_l+z—1)2 dE 167 ¢’ (E) 559

em que 77, que representa a razao entre o espectro propagado e o original, ¢ o chamado fator de

: ~ 2
modificagio:’

n(E,z)= (Q(E’Z)_y 9B (3.95)

Jivz-1) dE -

Pela eq(3.94), para se obter o fluxo diferencial propagado basta determinar o fator de
modificagdo, pois o fluxo apds a propagacao retoma o espectro original multiplicado por este

fator. Para determinagdo do fator A(E,z) faz-se necessario saber qual deve ser a energia E.(z)

que o proton deve ter ao ser injetado para que chegue a Terra com energia E. A energia E.(z) ¢
calculada numericamente unindo a eq(3.50) com a eq(3.55) e impondo como condi¢do de
contorno E.(z=0) = E:

1 dE(z)
E (z) dx

e

= B (E.2)= B,,(E.2)+ B, (E,2)+ Byis(E.2), com E,(0)=E. (3.96)

A figura 3.14 mostra o comportamento de A(E,z), que cresce exponencialmente tanto

com E, quanto com z. O fator dE./dE pode ser expresso como uma fungdo, a ser calculada. A
energia de um proton emitido em uma época z € a soma da energia atual £ ¢ do total perdido

durante a propagagao:
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E,(2) E+Jdt(dEj =E+jdt(dE6j +(dEej :
dt f dt ) veasnip dt ) rcr

total

onde

(dEe j
dt Jrer

150

dE dE
{5).o5)_ e
dt pp dt fotopion

Log (E/eV):
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Fig. 3.14: Fator Z(E , Z) , que ¢ a razdo entre a energia de emissao do préton e
a energia com a qual este chega a Terra.

Pela eq(3.51) e a eq(3.98), a eq(3.97) fica:
t t
E,(z)=E+[dt EH,(1+2)" + [dt b(E,, ')

RCF *

Ainda considerando-se nula a constante cosmoldgica, tem-se pela eq(3.82):

dz
dt=—ﬁ .
0(1+z)
A eq(3.99) fica portanto:
3 dz' E ( 1 ¢ dZ’b(E,,2') per
Ee(Z)—E+.[T H J- 5/2

0

A semelhanga da funcdo 3 a fungio b(E,,z) é calculada como (cf. apéndice 2):
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B(E, ") pep = 1+ 2"V by (14 2)E, ) per »

onde

(3.102)

b((142)E )y =bul(1+2)E,),, +0, (14 2)E,), =(1+2)E B, (14 2)E,),, + B ((1+)E,) , . (3.103)

Substituindo a eq(3.102) na eq(3.101),

dz'b,(E,(1+z2"))
J1+z')

Definindo y = dE./dE e derivando eq(3.104) em E, obtém-se:

RCF

O Cm—y v

1
(1+z') H,

N
[S—

1G dr db(E(+2)
(1+z2") H, 3 4(1+2) dE

RCF

Sendo E°=(1+ z’)E,, entdo:

dby(E,(1+2")) yer _ dby(E")per _ dby(E")per dE' _ dby(E")per (1+2) dE,
dE dE dE'  dE dE’ dE
dbO (Ee (1+Z’))RCF — (1 + Z’)y( dbO (E')RCF) .
dE dE’ |E'=(142')E,

Com a eq(3.106), a eq(3.105) se torna:

L od 1 g db,(E") j
:1+ ' 4+ d ' 1+ ' ' 0 RCF .
yete [ @ e ()

A equagdo diferencial correspondente a equagao integral acima é:

dz | db, (E")
dy = y(z)+—dz¢<l+z)y(z>(uj ,
1+ g, FTI

bob 1 fifain)
y (+z) H, dE' E'=E, (1+2)

Considerando que dE./dE = 1 para z = 0 e integrando da equagdo acima, sua

facilmente encontrada:

(3.104)

(3.105)

(3.106)

(3.107)

(3.108)

solucdo ¢
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1 r ' z' w
- e _ (3.109)

y:

Para o caso em que a constante cosmologica nao € nula, deve-se considerar que

dt = — dz : (3.110)

Hy(1+20Q, (1+2) +Q,

e portanto a eq(3.109) fica:

Ljdz' (1+z')? (dbO(E’)RCF)
H "3 dE’ E'=(1+z")A(E z')E
L s G.111)

dE,
dE

Com a eq(3.92), q(3.96) e eq(3.109), o fator de modificacao 77, dado pela eq(3.95) para o
caso de uma fonte unica em z, fica determinado. A figura 3.15 mostra o fator de modificagdo
correspondente a diferentes redshifts z (linhas continuas), para o caso de constante cosmoldgica
nula, a fim de comparar os resultados com trabalhos disponiveis na literatura.'>>? As perdas de
energia por producdo de pares e por redshift foram computadas utilizando a eq(3.22) e a eq(3.51),
respectivamente. As perdas por fotoproducdo de pions foram calculadas como o inverso do
comprimento de atenuagdo obtido a partir da eq(3.67) e da eq(3.69), nas quais parametrizagdes da
figura 3.11 e da curva azul da figura 3.9 foram utilizadas.

A figura 3.15 também mostra os resultados obtidos por Monte Carlo, em que o fator de
modificacdo foi obtido, para cada intervalo em logE, pela razdo entre o nimero de eventos

propagados com energia final neste intervalo e o nimero de eventos gerados pela fonte neste

2
mesmo intervalo de energia. Neste resultado foi inserido o fator de normalizagdo (\/1+ z —1) ,a

fim de se comparar com o resultado analitico, dado pela eq(3.95).
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7 (u.a.)

Fig. 3.15: Fator de modificacdo 77 para o caso de fontes unicas em um dado z em fungfo da energia final E. As
linhas continuas sdo os resultados analiticos e os pontos foram gerados por Monte Carlo. (y=2,1)

|

z=0.002

19.5 20.0
Log (E/eV)

Os resultados mostram uma clara concordancia entre ambos os métodos e também com

trabalhos anteriores.””> O espectro de fontes situadas em redshifis maiores que 0,2 é
extremamente atenuado ja a partir de energias da ordem de 2,5.10" eV (log(E/eV) = 19,4).

Considerando a constante cosmologica, este valor sobe para 4.10" eV (log(E/eV) = 19,6), cf.

figura 3.16.

Fig. 3.16: Fator de modificacdo para fonte inica, com e sem a constante cosmologica.

nu.a.)

z=0.2
T T T % T T T
0=0
A
— 0 =07
A
T ¥ T T ¥ T T T
18.6 18.8 19.0 19.2 19.4 19.6
Log (E/eV)

61



3.3.2 ESPECTRO DIFUSO

O fluxo difuso sera calculado partindo da conservagdo do nimero de protons por unidade
de volume comovel. Seja n,(E,) o nimero de protons com energia entre £, e E, + dE, por unidade
de volume comoével. Caso ndo houvesse perdas de energia, a contribuicao de uma unica fonte de
raios cosmicos emitidos com energia entre E, ¢ E, + dE, segundo um espectro diferencial de
injecao seria:

n,(E,)dE, = n,(E,)dE dt, (3.112)
onde ng(E,)=d®(E,)/dVolé o niimero de protons emitido pela fonte com energia entre
E,eE,+dE, por unidade de energia, tempo e volume. Considerando varias fontes, a

contribui¢cdo de cada uma deve ser contabilizada no célculo de n, no tempo presente #. Agora,

ne =ng(E,,t) et éa época de emissdo atribuida a cada fonte. A eq(3.112) deve ser reescrita

como:

n,(E,)dE, = jnq, E.)dE dt (3.113)

Linin

Com a degradacao de energia, o lado esquerdo da equagao acima deve ser modificado
para a energia final E apds a propagacao:

n,(E)dE = jnq, dEdt—NjEydEdt—NEyJ./lEt )7 dE,dt

t

Timin Limin min

n,(E)= NO(E) [ A(E.0)” L, (3.114)

Lnin

onde ®(E) € o espectro diferencial de inje¢do suposto do tipo lei de poténcia e N € a constante de

. - . . N . , . 40
normalizacdo de ng, estando relacionada a emissividade das fontes de raios cosmicos.” Com o
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auxilio da eq(3.110), a eq(3.114) fica:

_NO(E) 7 AE,z)” aE. 4 | (3.115)

n,(E)
! H, 0 (1+Z)\/Qm(l+z)3+QA dE

A densidade de protons n,(E) é calculada de acordo com eq(3.115), considerando a
contribui¢do de fontes espalhadas uniformemente pelo espago até um redshift zy.. O fluxo

diferencial ¢ obtido a partir da densidade n,(E), bastando multiplicar pela velocidade ~ ¢ dos raios

cosmicos e dividir pelo angulo sélido total:

E
F(E)= cn:;]([ )_ CZ:;;E)n(E, Zpe)» (3.116)

em que o fator de modificagdo 77 neste caso ¢ dado por:

Zimgx d
nE,z )= AE.2) %E 4 | (3.117)

0 (1+20Q (1+2) +Q, 9E

As fungdes A(E,z) e dE,/dE sio as mesmas obtidas na se¢do anterior. O fluxo diferencial

F(E) dado pela eq(3.116) ¢ chamado fluxo universal ou cosmoldgico, que permeia todo o
Universo e supoe fontes uniformemente distribuidas no espaco. Tal fluxo foi obtido apenas pela
conservacdo do numero de particulas, independente do modo de propagacdo das mesmas
(retilinea ou difusa). Assim, desde que a separagdo entre as fontes seja pequena em comparacao
com os caminhos de atenuagdo ou interacdo, a eq(3.116) ¢ valida mesmo com a presenga de
campos magnéticos. Na pratica, se a distancia entre as fontes for de at¢ 50 Mpc, entdo mesmo na
presenca de campos magnéticos entre 0,1 — 10 nG o fluxo de raios cosmicos ultra-energéticos €
aproximadamente o cosmoldgico, dado pela eq(3.116).*

A figura 3.17 mostra o fator de modificagdo para o caso de um espectro difuso universal
sem constante cosmoldgica, calculado pela eq(3.117) (linhas continuas). As simulagdes de Monte

Carlo correspondentes para os mesmos z,,,, foram normalizadas impondo que o valor do primeiro
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intervalo de cada curva coincidisse com o respectivo valor do calculo analitico. Uma vez
encontrado esse valor, todos os intervalos seguintes na mesma curva foram normalizados pelo
mesmo valor. A concordancia verificada ¢ excelente, como se pode observar. Para altas energias,
as barras de erro aumentam devido ao pequeno nimero de eventos gerados nessa regido, a
semelhanca do que ocorre com os experimentos reais de detec¢do de raios cosmicos de altissima

energia, como o Observatorio Pierre Auger.

10" 4 -
] — z =019 |7
. max -1
. =N — z =004 |
1 max .
%
£
N -
C)
£ 107 1
10° ™71 * T * I » T * T » T 't T ® I * T 7
19.0 192 194 196 198 200 202 204 206 208 21.0
Log (E/eV)

Fig. 3.17: Fator de modificac¢do 1 para o caso do espectro cosmologico difuso de fontes localizadas até um redshift
Zmax €M fung@o da energia final E. As linhas continuas sdo os resultados analiticos e os pontos foram gerados pelas
simulagdes de Monte Carlo (y=2,1).

Para altas energias todas as curvas convergem para o mesmo valor, o que indica que a
dependéncia de z,, do fator de modificacdo afeta o espectro apenas para baixas energias. De

fato, conforme a figura 3.18, para energias a partir de 10 EeV, o fator de modificagdo para z,,,

maior que 0,5 permanece o mesmo quando comparado ao de z,, igual a 0,5. Como
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conseqiiéncia, para analise do corte GZK pode-se considerar fontes situadas até um redshift

maximo 0,5 sem perda alguma de generalidade.

10? ; i ; . . . . . ; . .
17.0 17.5 18.0 18.5 19.0 19.5 20.0

Log (El/eV)

Fig. 3.18: Comportamento do fator de modificagdo 1 (espectro difuso) em relac@o a grandes valores de redshift Z,x.

A dependéncia do fator de modificacdo 77 com relagdo ao indice espectral de injecdo y ¢
mostrada na figura 3.19. Para dois casos extremos, y= 2,1 e y= 2,7, ha apenas uma pequena
varia¢do na normaliza¢cdo, mas a forma do fator de modificacdo, e conseqiientemente do fluxo
propagado, ¢ mantida a mesma. Para y= 2,7 ¢ mostrado ainda qual seria o fator de modifica¢ao
caso nao houvesse interagdes de fotoprodugdo de pions. Nota-se claramente que neste caso nao

haveria queda abrupta do espectro, sendo a fotoproducao de pions, portanto, a grande causa do

corte GZK.

65



10-1_: i TIPS
=
I
- — -y=2,7 sem fotoproducéo

de pions .

wtr—

" L 19 20 21

Log(E/eV)

Fig. 3.19: Dependéncia do fator de modificag@o 1 (espectro difuso) com o indice espectral ¥, considerando z,,x = 1,5
e Q, =0,7. A curva tracejada representa 1 sem os efeitos da fotoproducio de pions.

O estudo do corte GZK pode ser feito agora. Nao ha uma defini¢@o unica para qual seria a
energia do corte GZK. Considerando o caso de fontes Unicas, a queda abrupta no fator de
modificacdo, e portanto também no fluxo, depende da distancia da fonte (cf. figura 3.15). O
conceito do corte GZK ¢ melhor aplicado considerando o fluxo difuso cosmologico: a energia

GZK seria aquela em que se inicia a queda abrupta no comprimento de atenuagdo A,. Segundo
a figura 3.8, essa energia seria E; = 5.10" eV, o que corresponde ao comprimento /la=103 Mpc. A

vantagem dessa defini¢cdo ¢ ser independente do indice espectral % porém essa energia E; apenas
revela o inicio do efeito GZK. Experimentalmente ¢ mais ttil definir uma energia maior, que
revele de forma inequivoca a presenca do corte. Assim, pode-se definir a energia GZK como
aquela em que o fluxo diferencial™ propagado, a partir de E;, cai a metade do valor

correspondente a extrapolacao da lei de poténcia para a mesma energia. A figura 3.20 mostra o

* A rigor, esta defini¢do se aplica melhor ao fluxo integral, que exibe uma menor dependéncia do indice espectral
ydo que o diferencial. Para efeito de ilustracdo, a escolha do fluxo diferencial é perfeitamente cabivel.
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fluxo cosmolégico segundo a eq(3.116), para N = 1. Por este critério, Egzx = 10" eV =

6,6.10" V. O correspondente comprimento de atenuagio ¢ A, =660 Mpc, indicando que apenas

fontes localizadas até redshift z ~ 0,18 (distancia comoével D, ~ 700 Mpc) contribuem para o

fluxo atenuado na faixa de energia acima de Egzx.

25.0 " I ! I ' )

Zmax =1,5

23.5 4

23.0

Log (flux*E*"/(s'm”sr"ev'"))

corte GZK

22.5 4

22.0 . , . ,
17 18 19 20 21

Log (E/eV)

Fig. 3.20: Fluxo cosmologico diferencial € o corte GZK (€2, = 0,7 ). Como o fluxo estd multiplicado pelo fator E*,
ele possui a mesma forma do fator de modificagdo 7.

Na figura 3.21 tem-se o mesmo fluxo porém multiplicado pelo fator E°, forma comumente
utilizada no estudo de raios cosmicos de ultra-alta energia. A menos de fatores de normalizagao,
este é o fluxo esperado na Terra a ser comparado com dados experimentais.* Se os experimentos
de raios césmicos tivessem acesso direto a esse fluxo primario no topo da atmosfera, a questdo

sobre a existéncia ou nao do corte GZK seria prontamente clarificada. Entretanto, a resolugdo de

M A rigor, esta previsdo € valida para energias acima de 10" eV, pois logo abaixo deste valor ocorre provavelmente
uma transi¢@o entre o fluxo originado na propria Via-Lactea e o extragalactico. Ainda, deve-se considerar que o
espectro de raios cosmicos possui regides com diferentes indices espectrais ¥ separadas pelo “joelho” e “tornozelo”.
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energia finita na reconstru¢do de eventos pode alterar a forma deste fluxo e prejudicar a

constatacdo do efeito GZK, caso exista, conforme sera visto no proximo capitulo.

30.5 ————————— 11—

29.5+

29.0

28.5 4

Log (flux*E’/(s 'm?sreV?))

28.0 +¥——7—F—TF——F——T——
170 175 180 185 190 195 200 205 210

Log (E/eV)

Fig. 3.21: Fluxo cosmolégico diferencial multiplicado por E*. (Q +=07)
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4 O EFEITO GZK ATENUADO

“It is a curious fact that when a large number of items
is classified on some homogeneity principle, the
variate defined as the number of items in a class is
often approximately lognormal.”™"

Este capitulo ¢ uma sintese dos anteriores aplicada ao Observatorio Pierre Auger. Sao
mostrados inicialmente alguns indicios de que a resolucdo de energia segue aproximadamente
uma distribuicdo lognormal. Em seguida, ¢ feita a correspondente convolugdo do fluxo

propagado e analise dos efeitos sobre o corte GZK.

4.1 A LOGNORMAL E OS CHUVEIROS ATMOSFERICOS

Considere o seguinte foy model:*' uma particula altamente energética vinda do espago
entra na atmosfera terrestre com energia inicial Ey. Apos percorrer uma distancia equivalente ao
seu comprimento de colisdo A na atmosfera, duas particulas surgem com energia E/2. Este
processo de ramificacdo ocorre para cada uma das particulas, sendo que a cada colisdo o nimero

de particulas dobra e a energia de cada uma cai a metade. (cf. figura 4.1)

Il
o

n

Il
-

n

n =

=3

Fig. 4.1: Processo de ramifica¢do de um chuveiro atmosférico.

V' AITCHISON, J.; BROWN, J.A.C. The Lognormal Distribution. Cambridge University Press, 1957, p.27.
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Apo6s n ramificagdes, o nimero de particulas localizadas na profundidade atmosférica X

ao longo do eixo do chuveiro™ é:

X
N(X)=2"=24. 4.1)
Na profundidade X, a energia por particula é:
E(X)=E,/N(X). (4.2)

O processo de ramificagdo ocorre até que E(X) = E., onde E. ¢ a energia critica. Abaixo
dessa energia, as particulas apenas perdem energia, decaem ou sdo absorvidas. Sendo X, a

profundidade correspondente ao méximo do chuveiro (i.e., 0 maior nimero de particulas), entdo

pela eq(4.2):
N(X,.)=E,/E.. (4.3)
Considerando eq(4.1) e eq(4.3),
e = BB (44)
In2

Assim, o nimero maximo de particulas de um chuveiro ¢ proporcional a energia da
particula primaria, enquanto que a profundidade em que ocorre o maximo ¢ proporcional ao
logaritmo da energia primaria e, portanto, também proporcional ao nimero maximo:

N, <E, X

max

o< [nN,,

x

(4.5)

max

Na prética, considerando chuveiros iniciados com mesma energia Ey, o ponto X, em que
ocorre 0 maximo de seu desenvolvimento apresenta flutuacdes aproximadamente gaussianas.
Sendo X, proporcional ao logaritmo de N, as flutuagdes de N, tendem a ser, portanto,

distribuidas segundo uma lognormal.

% Slant depth, medida a partir do topo da atmosfera para baixo na direcio de incidéncia do chuveiro (g/cm?).
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Mecanismos de ramificagdo como o mostrado acima sdao de fato geradores fundamentais
de distribuicdes lognormais. Considere uma particula com energia inicial E;, que passa por
sucessivas interagcdes quaisquer em que ocorra perda de energia. A cada interacdo, descarta-se a
outra particula produzida e se acompanha apenas a particula de maior energia, cujo valor vai
sendo degradado apos cada interagdo. Apos varias interagdes, a particula fica com energia final E,
que ¢, de fato, uma varidvel distribuida segundo uma lognormal. Este mecanismo de geragdo de
lognormais ¢ exatamente o processo de perda de energia que raios cdOsmicos sofrem na
aproximacao da leading particle, considerada no capitulo anterior, em que apenas a degradacdo
de energia do proton inicial ¢ acompanhada em cada interacdo. O carater aleatdrio das interacdes
estd representado nas interacdes de fotoprodugdo de pions, ja que as perdas por redshift e
produgio de pares e’¢’ sdo tratadas continuamente e nio contribuem para este efeito. A figura 4.2
mostra o resultado de vérios protons vindos de uma mesma fonte com mesma energia inicial e
propagados até a Terra, segundo o algoritmo de Monte Carlo explicado no capitulo 3. O perfil

lognormal previsto acima ¢ claramente manifestado, com desvio padrdo em torno de 24%.

2000 4 — y = Al(sqrt(2*Pl)*w*x) N

. P *exp(-(In(x/xc)) 2/(2*w"2

[_JHistograma | /N PlIn(xixe)y 2w'2)

— fit lognormal X& Weighting:y  Statistical
% Chi"2/DoF  =3.16

1500
Xc 0.9705 +0.0016
x w 0.2267 +0.0012
A 9936 + 8.7

Contagem

500

0 , , |
00 02 04 06 08 10 12

E__I/<E_ >

final final

Fig. 4.2: Flutuagdes na energia final de protons apos propagagio com mesma energia inicial £ = 10*' eV, emitidos
pela mesma fonte (z = 0,02), devido ao processo de ramificagdo causado pelas intera¢des estocasticas da
fotoprodugio de pions, obtidas com 2.10* eventos simulados.
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Apesar da simplicidade do foy model, pode-se esperar que o comportamento do niumero
de particulas de um chuveiro que atingem o solo reflita as flutuagdes de N, De fato, o nimero
de particulas no final de chuveiros com mesma energia primdria segue uma distribuicao

1% cf. figura 4.3. O pardmetro de

lognormal, conforme simulagdo feita no programa AIRES/Sibyl
forma obtido foi ¢ = 0,13. Tal caracteristica ¢ extremamente importante, pois, por ndo terem
acesso direto ao nimero maximo de particulas, os métodos de deteccdo no solo se baseiam no
nimero de particulas que o atingem. Apesar do nimero maximo de particulas presentes em
chuveiros atmosféricos estar relacionado a energia primaria da particula, tal fato nao ocorre de
maneira univoca. Assim, flutuagdes lognormais no nimero de particulas em chuveiros iniciados
pela mesma energia primaria E implicam na reciproca de que chuveiros iniciados por diferentes

energias primarias podem terminar com aproximadamente o mesmo nimero de particulas, o que

acarreta flutuagdes lognormais na resolugdo de energia.

8000 , . , . T - . - T
J H Equation: 1
1] ['_“Smg rama v y = Al(sqr2PIyw)
— fit lognormal l‘ *exp(-(In(x/xC))"2/(2*W2))

w 0.1346 + 0.0025 4

+

XX A 2224 + 36

2000 —

6000 + 7 Weighting: y  No weighting [ -
XY Xe 0.9868 * 0.0025

Contagem
N
o
o
o
1

0 I ¥ | Y I ¥ I y I
0.6 0.8 1.0 12 1.4

N°/<N’>

Fig. 4.3: Razdo entre o nimero de particulas de um chuveiro que atingem o nivel do mar e o nimero médio obtido
com 5,5.10* chuveiros simulados (4IRES/Sibyll) com energia priméria do proton E = 10" eV.
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Em alguns experimentos de raios cosmicos € utilizada a densidade p(r) de particulas no
solo a certa distancia » do centro do chuveiro para determinar a energia primaria do chuveiro.
Conforme a figura 4.4, no caso de p(r = 1000m) = pjop0 as flutuagdes também seguem uma

lognormal com 6 = 0,15, segundo simulagdo feita com AIRES/QGSJET.*

3000 —mm@ —4———F——F——7———7————

Equation:

y = Al(sqrt(2*Pl1)*w*x)*
*exp(-(In(x/xc))*2/(2*w"2))
Weighting: y  Statistical

2000 -
Chi"2/DoF =14.30

[ 1 Histograma QK

1 | — fit lognormal

Xc 0.9899 +0.0010
4 w 0.14567 + 0.00074 L

A 9866 + 8.6
1000 i .

Contagem

0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4 1.6 1.8

p1OOOI<p1000>

Fig. 4.4: Razdo entre a densidade de particulas a 1000 m de distancia do ponto de impacto do eixo do chuveiro e a
densidade média. (2.10* chuveiros de energia primaria do préton E = 10" eV simulados com AIRES/QGSJET.)

A principal caracteristica que faz o Observatorio Pierre Auger ser Unico no estudo de
astroparticulas altamente energéticas ¢ sua técnica de detec¢do hibrida por dois métodos
totalmente distintos: luz Cherenkov em detectores de superficie e luz de fluorescéncia captada por
telescopios. Eventos hibridos, i.e., aqueles que sdo detectados e reconstruidos por ambas as
técnicas, possuem excelente resolucdo e calibracdo de energia. Entretanto, como cerca de 90%
dos eventos detectados pelo observatdrio sdo obtidos apenas pelos detectores de superficie, o
desenvolvimento a seguir sera feito apenas considerando estes detectores, sem a fluorescéncia.

Antes, ¢ interessante notar como a comparagdo entre os resultados de eventos hibridos e os
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obtidos com os mesmos eventos reconstruidos apenas com os detectores de superficie pode
fornecer indicios sobre a resolu¢do de energia do arranjo de superficie. A figura 4.5 mostra que o
logaritmo da razdo entre a energia obtida apenas com os detectores de superficie e a obtida de
modo hibrido para um mesmo evento segue uma gaussiana, o que implica que a razdo em si
segue uma lognormal. Apesar da resolug¢do de energia na técnica hibrida também ser finita, pode-
se considerar que os resultados hibridos estdo bem mais proximos dos valores corretos de energia

primaria e que a resolugdo de energia da técnica de superficie tende a uma distribuicdo

lognormal.
| log 10 (E_sd/E hy) | h734
- Entries G610
o
F Mean 0.1193
»
- RMS 0.1639
r 42 ndf 51.00 1 49
10 |- Constant 3132+ 1.79
E Mean  0.1124 = 0.0061
L Sigma  0.1425 - 0.0055
r
t . HH
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08 -06 -04 -0.2 -0 02 04 06 08 1 1.2 14

Fig. 4.5: Histograma do logaritmo da razdo entre a energia obtida apenas com os detectores de superficie e a obtida
de modo hibrido para os mesmos eventos (fonte: referéncia 43)

O parametro utilizado pela Colaboragdo Pierre Auger para determinacdo da energia ¢ o

XVi

S1000, que € o sinal que seria medido em VEM™" por um detector (tanque Cherenkov) localizado a
1000 m de distancia do eixo do chuveiro no solo. Na pratica, este pardmetro ¢ obtido por meio da

distribuicdo lateral de S, que relaciona o sinal real medido pelos detectores em fun¢do de sua

distancia r ao ponto de impacto do eixo do chuveiro no solo.

i Vertical Equivalent Muon. 1 VEM = 100 fotoelétrons coletados por uma fotomultiplicadora.
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A distribuigdo lateral de S ¢ parametrizadaXVii por uma fung¢do do tipo Nishimura-Kamata-

Greisen (NKG), dada por:*

ﬂ(SIOOO’a)
r+700j r } . 4.6)

S(.6)= Siom KW 1000

Uma série de ajustes ¢ iterada até que os valores de e S0 atinjam convergéncia. O
parametro £ é um dos mais importantes na determinagao de Sigoo € portanto da energia e de seus
erros sistematicos. Valores erroneos atribuidos a f diminuem a incerteza na determinacéo de Sjo00
e causam o aparecimento de caudas longas nas distribui¢des dos valores estimados de Sjoo € da

energia. As flutua¢des na determinagdo de Sjoo0 sdo estimadas a partir do erro dos ajustes e

também dos erros sistematicos e estatisticos de f, somados em quadratura:

— 2 2 2
O-SIOOO - \/O-S1000,ﬁt + 0-51000,ﬂ(estut15'tico) + O-SIOOOﬁ(sistemdtico) : (47)

O valor médio de os1000 € da ordem de 15%. Conhecendo o valor de Sjo00, @ energia

. Lo 4 ii 44
primaria ¢ calculada™" como:

(4.8)

10EeV
38¢

X /o
Z0(1/cos @ — 1/cos38°)
E(/lOEeV):( S, 3 ] :

onde X, = 875 g/cm® (1400 m acima do nivel do mar) ¢ a profundidade atmosférica do arranjo de

detectores de superficie, Sy =(50,6+1,7,,, £12,6

sist. —

i WEM é o valor absoluto de Sigoo para

chuveiros de 10 EeV incidentes no angulo zenital 38° obtido pela calibragdo com o detector de

fluorescéncia, 4=(959+60,, £190,,, )g/cm’ é o comprimento de atenuagdo de Sjpoo na

estat. )
atmosferae a=0,96%0,03. O erro sistematico na energia ¢ da ordem de 26-30%, dependendo da

energia e angulo zenital considerados.

*I'Ha vérias parametrizagdes disponiveis para obtengdo de Sgq € sua relagdo com a energia primaria E; a utilizada
no presente trabalho é uma das mais recentes disponiveis para a Colaboraggo Pierre Auger.
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Mesmo minimizando os erros dos pardmetros Sy ", lea, flutuagdes estatisticas na

determinagdo de Sipo0 podem contribuir para a degradacdo na resolucdo de energia. O
desenvolvimento a seguir visa mostrar por meio de calculos simples como sdo as flutuagdes em
S1000- A fim de relaciona-las diretamente a resolugcdo de energia sem incluir as incertezas dos trés
parametros, sdo utilizados chuveiros com energia E = 10"eV e incidindo no angulo zenital 6=
38°, de modo que nessas condicoes, pela eq(4.8), a resolugdo de energia pode ser considerada
aproximadamente igual a resolucao de Sjggo.

As figuras 4.6 e 4.7, obtidas por simulagdo para as coordenadas do sitio sul do
Observatorio Pierre Auger, mostram que as principais componentes dos chuveiros atmosféricos
sao fotons, elétrons e muons, com suas respectivas antiparticulas. Assim, apenas essas trés

componentes serdo consideradas no calculo a seguir.

e
o
mi

T BRI I

p (particulas / mz)

n

] —p.p
10° 4 T,n

PRRTTT AT BRI BT MR AT BRI EEEETTT R ETT MR |

10™ ———r—] . . e

100 1000
r(m)

Fig. 4.6: Distribuico lateral de 0(7) obtida com um chuveiro simulado (4IRES/QGSJET, E = 10" eV, thinning
relativo = 107).
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Fig. 4.7: Distribui¢do de energia das particulas de um chuveiro com energia primaria £ = 10" eV. (4IRES

/OGSJET, thinning relativo = 107%).

Para cada componente, pode-se parametrizar Sipoo em funcao de pigo0 € da resposta dos

detectores Cherenkov segundo a expressao:
{ dN, 1 1
(Smoo )a:y,e,/[ = (pIOOO )a Area, J.d_Ea'fpmt (E )a dE', (4.9)

onde Area, ¢ a area efetiva de detecgio da componente “a”, dN,/dE’ ¢ a distribuigdo fracional da
componente “a” em funcdo da energia e (f,.,), € a correspondente resposta do detector a particula

“a” com energia E’. Para o calculo da equacgdo acima, considerou-se dN,/dE’ um histograma de N

intervalos de energia, o que implica que a eq(4.9) fica:

— 0 ~ , ,
(SIOOO )a:}/’g”u - z Npartl'culas "a"/tanque * fl”dg:ao de parnculasenergiaE *J pmt (E )a

Energia

N intervalos

de energia N l .
= Z (Prooo ), Area, &fpmt(l)a (4.10)
= Na total
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Tanto para a area efetiva quanto para a resposta do detector sdo considerados resultados

45,46

obtidos pela Colaboragdo Auger, que se encontram na tabela 4.1 (E;yeva € a energia

correspondente ao centro do intervalo considerado, em GeV).™ A figura 4.8 mostra um

exemplo da resposta dos tanques Cherenkov para particulas incidentes verticalmente.

Tabela 4.1: Parametros utilizados no calculo de Sg.

Y et T

Area (m?) 10,68 10,68 10,0

fome 26,4 Eintervaio(GeV)-0,0003] 34,2[Eintervain(GeV)-0,0029] 3,0
(VEM/tanque)

Photoelectrons

10 L MLIOI‘] ,,,,,,,,,,,,, ,,,,,,,,,,,,,,, ,,,,,,,,,,,,,,,, ,,,,, ol
Electron T
» Gamma g

("

10

SRR

10

BRI

“I“\‘W‘Hi“‘“

. ] 3
0 1 10 10 Ene‘rngy (MeV)

Fig. 4.8: Resposta de um tanque Cherenkov para particulas verticais em func¢ao da energia incidente, em escala
logaritmica partindo do zero [sic!]. Fonte: referéncia 45.

A figura 4.9 mostra uma distribui¢do para » = 1000 m do nimero de particulas dentro de

um tanque do Auger em fungdo da energia.™ Essa distribuicio, quando multiplicada pela

I Esta parametrizagdo reflete a resposta média do tanque. A rigor, a propria resposta do detector apresenta
flutuagdes que, caso consideradas, diminuem ainda mais a resolucdo de energia na reconstrucdo de eventos.
XX Para cada chuveiro, essa distribui¢do apresenta flutuacdes intrinsecas que afetam o sinal S;gg.
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resposta do detector (cf. tabela 4.1) fornece o valor de Sjo00 em cada intervalo de energia, de
acordo com a eq(4.10). Somando todas as contribui¢des, obtém-se o sinal Sjp00 de cada

componente de um chuveiro.
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Fig. 4.9: Distribuicao de energia das particulas no tanque a 1000 m do eixo de um chuveiro com energia primaria E =
10" eV. (AIRES/QGSJET, thinning relativo = 10™).

A figura 4.10 mostra o resultado das flutuagdes de Sioo0 obtidas para cada componente
considerada de varios chuveiros: apesar de todas as etapas envolvidas no célculo, as flutuagdes no
sinal devido aos fotons seguem surpreendentemente uma distribui¢do estritamente lognormal,™
mantendo o efeito existente na distribuicdo de pioe0. As flutuagdes na componente muodnica
seguem vagamente uma lognormal, enquanto que a componente eletronica difere totalmente ao
seguir um decaimento exponencial. Entretanto, tal resultado talvez tenha como causa o baixo

nimero de muons ¢ elétrons presentes em cada chuveiro, devido ao nivel de thinning™ utilizado

* De fato, a curva relacionada as flutuagdes de S)ogo para os fétons foi a lognormal com menor )(2 obtido no presente
trabalho.

*! Algoritmo adotado para energias abaixo de uma fragdo da energia primaria, em que apenas uma pequena fragdo de
particulas dentre aquelas produzidas em uma interagdo sdo seguidas, com uma posterior compensagao estatistica.
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(107). Assim, aliadas as flutuacdes fisicas naturais, podem estar flutuacdes artificiais introduzidas

pelo processo de thinning do programa de simulagdo.
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Fig. 4.10: Flutuagdes de S0 nos tanques do Auger obtidas para cada componente com 2.10* chuveiros simulados
(AIRES/QGSJET, thinning relativo = 107).

O sinal total ¢ a soma de Sjo00 das trés componentes (cf. fig.4.11). Apesar da maioria dos
fotons no tanque possuir baixas energias, ¢ essa a principal componente do S total, devido ao

fato de sua concentracdo no maximo ser duas ordens de grandeza maior que as outras (cf.
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fig.4.9). Assim, as flutuagdes intrinsecas de Sigpoo total seguem uma distribuicdo lognormal,
implicando que a resolucdo de energia também esta sujeita a esta distribuicdo, com o parametro
de forma o = 0,22. Se forem considerados os erros dos parametros da eq(4.8), as incertezas

tendem a aumentar, diminuindo ainda mais a resolucao de energia.

Total
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Fig. 4.11: Flutuagdes de S, total nos tanques do Auger obtidas com 2.10* chuveiros simulados (4IRES/QGSJET,
thinning relativo = 107).

4.2 CONVOLUCAO DO FLUXO PROPAGADO

Uma vez mostrado que a forma da resolucdo de energia do Observatorio Pierre Auger
tende a ser lognormal, fez-se a convolugao do espectro propagado incidente na Terra com esta
resolucdo,’’” utilizando-se o formalismo apresentado nos capitulos anteriores. A figura 4.12
mostra o resultado do processo de convolugdo (cf. secdo 2.2) obtido numericamente a partir do
fluxo propagado determinado segundo a abordagem analitica (cf. se¢do 3.3). Além do aumento

da normalizacdo do fluxo nessa faixa de energia, o efeito da resolugdo de energia lognormal ¢é
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atenuar o corte GZK, que passa de uma queda abrupta para uma transi¢cao suave a medida que
coaumenta. O efeito GZK continua existindo, porém passa a ocorrer em energias cada vez

maiores.

0,6
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Fig. 4.12: Fluxos cosmoldgicos propagados pela abordagem analitica e convoluidos numericamente com resolugdes
de energia lognormais. (y=2,7, Q, =0,76, z,, =0,5)

Para uma melhor compreensdo da dependéncia destes resultados com o pardmetro de
forma o, a figura 4.13 mostra as mesmas curvas, porém normalizadas de modo que possuam em

comum o fluxo referente a energia Fn= 1079 eVv.

24.2 T T T T T T T
R
g 240+ 4
> | ; 1
[}
<. 2384 ~ .
(7] 4 4
N
E
‘0 ] -
= 2364 =06
< c=04
o ¢=0,2
5 1|—— Original
S 2344
= il s Fquo(EN)
{e2]
S 1 Fluxo(E, /2
23.2 4 ——r— T

19.2 19.3 19.4 19.5 19.6 19.7 19.8 19.9 20.0
Log (E/eV)

Fig. 4.13: Mesmos fluxos da fig.4.12, porém renormalizados para terem o mesmo valor na energia Ex = 10" eV.
Os pontos de intersec¢do com a reta pontilhada inferior indicam a energia Egzx correspondente a curva.
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Na mesma figura, a linha horizontal inferior indica o fluxo correspondente a metade do
fluxo em Exn. Como discutido no capitulo anterior, ¢ util definir a energia GZK como aquela em
que o fluxo cai a metade do valor que teria segundo a extrapolagdo da lei de poténcia, sem perdas
de energia (na figura 4.13, este valor esta representado aproximadamente pela linha horizontal
superior). Assim, para cada ¢, obtém-se um valor diferente para Egzx, dado pela intersec¢ao da
linha inferior com a curva correspondente ao o considerado. Para o fluxo original, Egzx = 6,3
10" eV, enquanto que para c=0,2 ¢ o=0,4, o valor sobe para Egz = 7,2 10" eV e Egze = 10%°
eV, respectivamente. A resolugdo de energia lognormal mascara portanto o efeito GZK ao
empurrar o corte GZK para energias mais altas. Experimentalmente, tal efeito ¢ extremamente
indesejavel, pois além da questdo sobre a existéncia ou ndo do corte GZK, surge a complicagdo
de onde procuré-lo. Além disso, a propria questdo de sua existéncia fica comprometida, pois
como ha resultados experimentais conflitantes acerca do corte GZK, a presenga de um efeito
GZK atenuado ndo auxilia a resolugdo do enigma, ficando exatamente no meio termo sobre sua
comprovagao.

Novamente, vale ressaltar que a resolucdo de energia estimada na se¢do 4.1 (0=0,22)
considera apenas flutuagdes intrinsecas no sinal Sjo0, devendo ser portanto considerada como um
limite inferior no atual estdgio do Observatorio Pierre Auger. Assim, ¢ perfeitamente plausivel
que a resolucdo total esteja em torno de o= 0,3, com talvez um limite superior o= 0,4.

Para comparacdo de resultados, a convolugdo e propagacdo do fluxo nas mesmas
condigdes foram feitas por simulacdo de Monte Carlo, segundo o algoritmo desenvolvido na
secdo 3.2.2. A figura 4.14 mostra tais resultados comparados aos obtidos analiticamente. Ao
contrario do que foi feito no final do capitulo anterior, agora ndo h4a como normalizar as curvas

considerando-se uma mesma energia de referéncia, devido ao efeito de borda introduzido pela
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convolu¢do. Assim, cada curva foi normalizada igualando-se seu valor em um dado intervalo
com o correspondente valor analitico. A escolha do intervalo de referéncia para cada curva foi
arbitraria, porém estando na regido central, de modo a nao ser nem afetado pela regido de borda,
nem pela regido em torno de 10*° eV, em que ocorrem maiores flutuagdes devido ao menor

numero de eventos.
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Fig. 4.14: Fluxos cosmoldgicos propagados e convoluidos por simulagdes de Monte Carlo, comparados com os
resultados analiticos (linhas continuas). Foram considerados 5.10* eventos com y=27,Q,=076, z,, =05, Enin=

10" eV.

max

Como discutido antes, para menores energias ocorre o efeito de borda, devendo a andlise
ser feita em energias maiores, perto da regido do corte GZK. Nessa regido, os resultados dos
fluxos obtidos por cada método sdo compativeis entre si, mesmo sendo a escolha da normalizagao
arbitréria.

Para diminuir o efeito de borda, uma possibilidade seria diminuir a energia minima de

e , 19 .. .
injecdo dos protons para valores menores que 10 eV, o que garantiria que para energias logo
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acima deste valor ndo haveria o efeito de borda, porém isto reduziria o nimero de eventos na
regido do corte GZK. Como conseqiiéncia, um maior numero de eventos precisaria ser sorteado
para se obterem os mesmos resultados na regido GZK, implicando em um maior tempo
computacional requerido.

Para energias finais maiores que 10°° eV, os resultados das simulagdes serdo analisados
por meio de trés parametros, devido aos poucos eventos nessa faixa de energia. Para um dado o,

considerando a probabilidade de sobrevivéncia de particulas injetadas com E > 10*° eV como

sendo a razdo entre o numero de eventos propagados N que permanecem com energia maior

0
injetado

que este valor e o numero de eventos injetados N a partir dessa energia, entdo ela ¢, em

porcentagem:

Prob(E >100EeV), =100 {)\/_2 . (4.11)
injetado ) £100 EeV
Uma medida da atenuagdo do efeito GZK pode ser dada pelo fator Ry, que indica quantas
vezes maior € o fluxo integral convoluido em relagdo ao fluxo integral apenas propagado previsto
pelo efeito GZK para E > 10%° eV. Tal fator pode ser dado, nessa faixa de energia, pela razdo

entre o numero de eventos convoluidos para um dado o e o niimero de eventos propagados sem

convolugao:
N
RO- N;onvoluzdo(o‘) (4 12)

propagadoGZK ) p<100EeV
Assim, devido a resolugdo de energia finita, o excesso de eventos obtidos acima do limite

imposto pelo efeito GZK ¢, em porcentagem:

N oo, —N°
Exc, = 100] Xeomonitore) = N propguavcr ~100(R, ~1) (4.13)
propagadoGZK E>100EeV
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A tabela 4.2 mostra os resultados obtidos com a simulagao de Monte Carlo, em que do

total de 5.10* eventos sorteados e propagados, apenas 984 foram injetados com energia maior que

20 . \ . . .
107" eV e destes somente 18 conseguiram chegar a Terra ainda com energia acima deste valor.

Tabela 4.2: Atenuagio do efeito GZK para £ > 100 EeV devido a resolugdo de energia

Parametro de forma o (lognormal)

0 0,2 0,4 0,6
Probg (%) 1,83 2,34 2,74 5,08

R, 1 1,28 1,50 2,78
Exce (%) 0 27,78 50,00 177,78

Pela tabela, nota-se que para 0= 0,4 ¢ £ > 100 EeV, o excesso de eventos obtidos ¢ 50%
maior que o esperado devido ao efeito GZK. Um detalhe a ser ressaltado sobre a resolugdo de
energia ¢ que, conforme visto no capitulo 2, o parametro de forma o da lognormal ndo ¢ o desvio
padrdo da energia E, e sim de InE. A figura 4.14 mostra a relagdo entre ambos os desvios padrao.

Para valores até 0,2 eles essencialmente coincidem, porém a partir deste ponto comegam a diferir.

1.0 :

0.9_"'XIII]III'/I'I

] (x,y)
0.8 - (Glog'cre!(E)) /

0.7 ) =
06 / D
05 ="
> ] -
0.4 -
Z
] P ]
0.3 i i
] z

0.2 / e | i
0.14 { !

0.0 £~ . —————— —r——— .
00 01 02 03 04 05 06 07 08 09 10

X

Fig. 4.15: Comparag@o entre o pardmetro de forma da lognormal (& log ), que representa o desvio padrdo de InE, e o

desvio padrao relativo da energia (o'm,( £) ).
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O efeito da atenuacao do corte GZK verificado neste capitulo devido a resolucdes de
energia lognormais se deve principalmente ao fato destas distribui¢des possuirem longas caudas,
em comparacgdo com as distribui¢des gaussianas. Como o aparecimento de longas caudas tende a
ser verificado (cf. secdo 2.1) mesmo que a resolugdo de energia ndo seja exatamente lognormal,
os efeitos no fluxo convoluido, como presenca do corte GZK atenuado, devem ser basicamente
os mesmos considerando-se outras resolu¢des de energia com caudas longas,” como a

distribuicdo de Landau e também a de Moyal.
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5 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS FUTURAS

Utilizando dois métodos distintos porém complementares, o analitico e o de simulagdes de
Monte Carlo, foi estudada a propagacdao de raios cosmicos ultra-energéticos pelo meio
intergalactico até a Terra, com a devida determinagdo do fluxo propagado, que manifesta o
chamado corte GZK. Em comum para ambos os métodos estdo apenas as expressoes calculadas e
utilizadas para as perdas de energia por redshift, producio de pares e'e” e fotoproducio de pions.
Os resultados obtidos por cada método foram essencialmente os mesmos, demonstrando com
sucesso a consisténcia com que os métodos foram utilizados.

Considerando a abordagem analitica dentro da aproximagao da perda continua de energia,
“ajustes finos” podem ser feitos em cada caso: a) a produgcdo de pares pode ser tratada
considerando a massa finita do préton, o que implica em energias de recuo do préton nao nulas, e
introduzindo corregdes na secdo de choque devido a distinguibilidade entre elétrons e positrons

. ~ r 40.4 . , e ey
na interagio com o proton;*™™* b) como a densidade de matéria Q  utilizada nas perdas por

redshift inclui a matéria escura, que nao obedece a lei de radiagdo de corpo negro, entdo novas
interagdes entre raios cOsmicos € essa matéria podem existir e talvez sejam significantes nos
processos de perda de energia; c) apesar da aproximagdo por perda continua utilizada na
fotoproducao de pions ter gerado resultados compativeis com os resultados de Monte Carlo, em
que a natureza estocastica das interagdes ¢ devidamente tratada, para energias acima de 10*' eV
pequenos desvios comegam a aparecer, devendo ser utilizada a abordagem da equacdo cinética de
transporte, que decorre da conservagdo do nimero de protons e inclui as flutuagdes inerentes as
interacdes.*°

As simulagdes de Monte Carlo podem ser incrementadas adicionando-se campos

magnéticos e considerando as trajetorias difusas no espago tridimensional. Além disso, pode-se ir
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além da aproximagdao de leading particle e considerar o desenvolvimento de particulas
secundarias decorrentes das interacdes, como fotons e neutrinos.”!

A previsdo tedrica do corte GZK pode ter sua comprovacao experimental dificultada pela
resolugdo de energia finita dos aparatos de detec¢ao. Foram mostrados alguns indicios de que,
tanto em geral quanto no caso especifico do Observatorio Pierre Auger, esta resolucao tende a ser
distribuida segundo lognormais. Nao obstante, mecanismos que envolvam processos de
ramificagdo, tais como processos de degradacdo de energia durante a propagagdo de raios
cosmicos ou desenvolvimento de chuveiros atmosféricos, em geral sdo geradores fundamentais
de distribui¢des lognormais. As flutuagdes decorrentes na propagacdo sdo fundamentais para a
determinagdo de fontes e mecanismos de aceleracdo de raios cdsmicos ultra-energéticos, porém
desde que o fluxo primario no topo da atmosfera seja conhecido. No estidgio atual de
conhecimento, o grande desafio ¢ justamente a determinacdo deste fluxo primario, de modo que
as flutuagdes mais importantes sdo aquelas que ocorrem nos chuveiros atmosféricos e que sao
responsaveis pela resolugdo de energia dos grandes arranjos experimentais, inclusive do
Observatorio Pierre Auger.

Uma vez conhecido o fluxo diferencial propagado, foi feita a convolugao deste fluxo com
distribuicdes de erros lognormais referentes a resolugdo de energia, novamente por ambas as
abordagens, a analitica e a de simulagdes com algoritmos de Monte Carlo. Os efeitos observados
sobre o fluxo propagado foram os mesmos: a) o corte GZK pode ser severamente atenuado,
passando de uma queda abrupta no fluxo para uma transi¢ao gradual, dependendo de qudo grande
¢ o parametro de forma ¢ da lognormal referente a resolucdo de energia; b) o valor da energia
GZK a ser observada no fluxo convoluido (e portanto no observado) ¢ transladada para energias

maiores do que o previsto teoricamente. Para ¢ = 0,4, essa energia passa de Egz = 6,3.10" eV
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(sem convolucdo) para Egzx = 10%° eV. Para essa nova energia, o fluxo diferencial é 3,5 vezes
menor que o valor correspondente ao fluxo na energia GZK real (assumindo o indice espectral y
=2,7), o que leva a um aumento dos erros estatisticos. Considerando ainda esta mesma resolucao,
o fluxo convoluido (integral) para energias acima de 10* eV tende a apresentar um excesso de
eventos da ordem de 50% em relagdo ao fluxo real que seria medido no topo da atmosfera caso
houvesse acesso direto a ele.

Tais efeitos observados sdo extremamente indesejaveis em Fisica de raios cosmicos de
altas energias que lida com fluxos gerados por espectros fortemente decrescentes. No caso
especifico do Observatorio Pierre Auger, que pretende por fim ao debate sobre a existéncia ou
ndo do corte GZK e acabar com a aparente discrepancia entre os resultados obtidos pelos dois
ultimos maiores experimentos de raios cosmicos, HiRes e AGASA, tais efeitos devem ser
considerados na determinagao do fluxo primario.

O presente trabalho apresentou a abordagem direta sobre convolugdo, em que se supde a
forma do espectro inicial de injecdo e em seguida ¢ feita a propagacdo e convolu¢do com a
resolucio de energia. E este fluxo convoluido que deve ser comparado com o fluxo medido.
Entretanto, uma vez determinados os efeitos do processo de convolugdo, a conseqiiéncia natural
do presente trabalho seriam estudos sobre o processo inverso de deconvolugio (unfolding),’
visando calcular o fluxo real primario a partir do fluxo medido (e portanto convoluido
naturalmente no processo de deteccdo). Recomenda-se, portanto, que tais estudos sejam feitos
pela Colaboragdo Pierre Auger e técnicas de deconvolugdo passem a ser usadas na determinacao
do fluxo primdrio de raios cosmicos de energia ultra-alta, para que a existéncia (ou auséncia) do

real efeito GZK possa ser deslumbrada.
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APENDICE 1

Relagdo entre a densidade de fotons nos referenciais S e S’

Seja dn uma densidade diferencial de fotons:

dn:d—N: N . (A1.1)
av  d’x
Como d*x = dx,d’x, entdo eq(Al.1) fica:
dn= (d—Ndeo . (A1.2)
d*x

Pela eq(A1.2), dn se transforma como a componente temporal dxy do quadrivetor posi¢ao,
pois tanto dN quanto d’x sdo invariantes de Lorentz. Como a energia € do quadrimomentum se

transforma como uma componente temporal, entdo:

invar iante
d.
an _ ( di\’ j{ﬁj = invariante (A1.3)
& d’x)\ €
%/_/

invar iante

Como conseqiiéncia direta da eq(A1.3),

dn _dn

e &

(Al.4)

2

No referencial S, seja dn a densidade de fotons no intervalo de energia de e “angulo
dcos@, e n(g 6) a densidade de fotons por unidade de energia e “angulo”:

dn
de dcos @

n(e,0)= = dn=n(¢,0)de d cos O . (A1.5)

Sendo n(¢) a densidade média de fotons por unidade de energia,

n(e)= jn(é‘ 0)dcos@, (A1.6)
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tem-se que, para uma distribuicao isotropica, n(€ 6) € constante em 6, o que implica em:

n(e)= jn(é‘,@) dcos@= n(é‘,é’)jd cos@=2n(e,0) .. n(e0)=

-1

le)
2

(A1.7)

Substituindo eq(A1.7) na eq(Al.5),

dn = n(e)de d cos @ . (AL8)

2

A eq(A1.5) no referencial S’¢é:
dn'=n'(€',0')de' d cos ' . (A1.9)
Substituindo a eq(A1.9) e a eq(A1.8) na eq(Al.4),

n'(e',0')dcos@ de'’ _n(e)de dcos
£ 2¢e

”'(5':9')d00S9'd€'=in(e)dsdcosezwn

2e 2

:>I n'(g’,é?')dcosﬁ'de'zj Mn(e)dedcos&
o' 4 2

(e)ded cos @

w(£')de' = n(e) de LM dcos®  QED. (A1.10)
2
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APENDICE 2

Célculo das perdas de energia para uma época z # 0

Da eq(3.22) e da eq(3.23), tém-se as perdas de energia para produgio de pares ¢'e”:

1 dE art(mck,Tv) 1
E) =|——" =201 T (&)™ —1) dé, A2.1
ﬂo( )pp E dx . E;z-z (hc)3 .([ (g)( ) g ( )
onde:
2% 2E¢ mc®  mcim,c?

(A2.2)

mec2 mpczmec2 ' Y= 2y k,T ~ 2E k,T

A eq(A2.1) foi obtida para a distribuicdo de Planck (numero de fétons por unidade de

energia por unidade de volume) em z = 0. Para z # 0, deve-se levar em conta que a energia dos

fotons, assim como a temperatura, aumenta de um fator (1+z), enquanto que o volume diminui
com (1+z)™:

eo(+2)e, T>1+2)T, E50+2)E voU+2)'v, Vo (1+2)7V. (A2.3)

Entretanto, os produtos V& e Tv permanecem invariantes. Logo, a distribuicdo de Planck

para uma época z €:

_dN°_(1+z) dN?
ME2)= e dr ) (ts) dedV (A24)

Pela eq(A2.3) e eq(A2.4), eq(A.1) fica:

sar (meCZkaVZZ T®(§(1+2))(65V _1)_1d(§(1+2)) . (A2.5)

ﬂ(E’Z)pp:(1+Z) (1+z2)Ex*(hc)

Apesar de ser a energia do foton &€ que sofre redshift (pois o efeito sobre o proton ja esta

incluido nas perdas pela expansao adiabatica), tem-se:
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Eo)=(+2)6=— 2 (11z)e=—2 _(142)E. (A2.6)

m,c m,c m,c m,c
Assim, pode-se considerar matematicamente que a mudanga em & ocorre devido a

mudanga na energia £ do préton: £ —(1+z)E. Com isso, eq (A2.6) fica:
B(E.z),, =(1+z) B(E(1+2)),, (A2.7)

onde F,((1+2z)E), ¢ a perda de energia no presente, mas calculada na energia “(1+z2)E”, e

pp
ﬁ(E,z)pp ¢ o inverso do comprimento de atenuacdo de um proton com energia £ na época

correspondente ao redshift z no processo de produgio de pares e'e".

O mesmo procedimento ¢ aplicado a fotoprodugdo de pions: pela eq(3.45), tem-se:

2
1 de|  (mc) 7 de®
E), =|—H =2 n(e)— |e'o(e)K(ede' . A2.8
BB = gl =g [ [eotene) (A2
le/z;/ min
Sendo
g—1+z)", e—>(+z) = Ee ! E, (A2.9)

2

£ (1+2z) &

e considerando (A2.4), entdo eq(A2.7) fica:

T 9 Tt hole K e+ (A210
2E*(1+2z)

ﬂ(E,Z)ﬁ; = (1+ Z)3 ;
, E ¢

Como

e(2)= (142 (B,6) =PI oy E0FosO) g p (a2
mpc mpc

entdo se pode considerar matematicamente que a causa da mudanca em &' ¢ a mudanga na

energia E do proton: E —(1+z)E. Com isso, eq (A2.10) fica:
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BE.2), = (1+2) A(E1+2),

(A2.12)

Pela eq(A2.7) e eq(A2.12), o inverso do comprimento de atenuacao devido as interagdes

com a Radiacao Cosmica de Fundo de protons com energia £ em uma época z € obtido a partir da

expressao no tempo presente, calculada na energia (1+z)E:

ﬂ(E!Z)RCF = (1+ Z)3IBO(E(1 +2))ger -
A partir deste resultado, a transformacao analoga para a fungao

dE

b(E,z)= .

()

¢ facilmente obtida:

b(E, z) = Eiz—f( - EB(E, =)= E(1+2) B,(E(1+2))
_E(+2) d(1+2)E) o d(1+2)E)
E(1+2z) dx dx

b(E,z)=(1+2)’by(E(1+z2)).

(A2.13)

(A2.14)

(A2.15)
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