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Resumo

Um filamento solar entrou em erupgao no dia 1 de Novembro de 2014, com inicio as 04:44
UT e uma duracao de cerca de trés horas, resultando em uma explosao solar (flare) do de
classe C2.7. O flare foi associado com o desaparecimento subito de um grande filamento. O
filamento foi ejetado para o espaco, formando um ntcleo de uma emissao de massa coronal
(CME). A localizagao da explosdo foi na regiao sudeste do sol (perto da borda oriental
do sol), isto significa que a regiao nao é geoefetiva. Uma tempestade de radiagao, isto é,
particulas energéticas solares (SEP) comegaram a chegar a Terra em torno de 14:00 UT,
atingindo a condigao do nivel S1 (menor) na escala NOAA de tempestades de radia¢ao, em
2 de Novembro. Em coincidéncia com o inicio da tempestade de radiacao S1 (SEP acima
de 5MeV), os telescépios Tupi localizados no IF-UFF, em Niterdi — RJ, regiao que esté
localizada dentro da Anomalia do Atlantico Sul (SAA) detectou um excesso de muons,
originados por particulas (protons) relativisticas emitidas na explosao solar. Além disso,
também foi encontrado em um aumento na intensidade de particulas observado no monitor
de néutrons localizado no Polo Sul. Isto significa que houve uma propagacgao transversal
ao campo magnético interplanetario de particulas energéticas solares. No entanto, mostra-
se que a difusdo perpendicular sozinha nao pode explicar estas observagoes, é necessaria
uma combinagao com outros processos como uma velocidade muito alta, pelo menos de

uma fragdo dos choques CME, perto do plano da ecliptica.

Palavras-chave: Telescopio de Muons, Filamento Solar, Hyder Flare, Propagacao Trans-

versal, Particulas Solares.



Abstract

A solar filament erupted on November the 1st, 2014, started at 04:44 UT with a duration
of about 3 hours, resulting in a solar flare of the type C2-7. The flare was associated with
the sudden disappearance of a big filament. The filament was ejected to the space, forming
the nucleus of a coronal mass ejection (CME). The explosion was localized in the southeast
region of the sun (near sun’s oriental border), this means that the region is not geoeffective.
A radiation storm i.e solar energetic particles (SEP) started to arrive on Earth around
14:00 UT, reaching the level S1 (minor) condition on the NOAA scale of radiation storms,
on November the 2nd. Coinciding with the start of the S1 radiation storm (SEP above
5MeV), the Tupi telescopes localized in IF-UFF, Niteréi — RJ, region that is localized
within the South Atlantic Anomaly (SAA) detected an excess of muons, originated from
relativistic particles (protons) emitted on the solar explosion. Furthermore, an increase
of the intensity of particles observed on the neutron monitor localized on the south pole.
This means that a transversal, to the interplanetary magnetic field, propagation of solar
energetic particles occurred. Nonetheless, is shown that the perpendicular diffusion alone
can not explain this observations, a combination with other processes is necessary like a

very high speed, of at least a fraction of the CME shocks, around the ecliptic plane.

Keywords: Muon Telescope, Solar Filament, Hyder Flare, Transversal Propagation,

Solar Particles.
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1 Introducao

1.1 Raios Cosmicos

A fisica de raios césmicos tem origem quando Victor Franz Hess [1]; [2], em
1912, realiza seu experimento composto por um balao e um eletroscoépio, notando que a
medida que o balao ganhava altitude a concentracao de carga no eletroscépio diminuia
mais rapidamente. A descarga do eletroscopio foi associada a incidéncia de uma radiacao
de fonte externa a Terra, portanto, de origem extraterrestre. Inicialmente acreditava-se
que a radiagao possuia origem eletromagnética, por isso utiliza-se o termo “raio” coésmico.
Posteriormente descobriu-se que os raios césmicos sao formados por prétons (cerca de
80%) e fons, de carga predominantemente positiva, e assim sdo afetados pelo campo

magnético da Terra.

Os raios césmicos primarios possuem diferentes origens. Os raios cosmicos
podem possuir origem solar, fruto de eventos solares transientes, como por exemplo, as
explosoes solares (flares) ou eje¢oes de massas coronais (CMEs - Coronal Mass Ejections)
que sdo capazes de acelerar fons com energia da ordem de 10° eV para o meio interplane-
tario e incidindo na atmosfera terrestre com a frequéncia de aproximadamente 1 particula

por m? por segundo.

Os confins do nosso sistema solar também sao fontes possiveis de produgoes
de raios césmicos. Por exemplo, os raios cosmicos andémalos, que sao constituidos de
elementos de dificil ionizacao como He, N, O, Ne, e Ar. Esses raios césmicos sao originados
a partir de particulas interestelares eletricamente neutras que entraram no sistema solar
sem serem afetadas pelo campo magnético do vento solar e sdo ionizados aos poucos.
Posteriormente, essas particulas sao aceleradas em decorréncia das ondas de choques que
sao formadas quando o vento solar sofre uma reducao em sua velocidade devido a interacao
do gas interestelar. Este processo ocorre numa regiao localizada entre 75 e 100 unidades

astronomicas (UA), a distdncia média da Terra ao Sol.

Ha também os raios césmicos originados fora de nosso sistema solar. Os raios
coésmicos galacticos possuem origem nas explosoes de estrelas com cerca de 10 massas
solares ou mais, as chamadas supernovas. Essas explosoes ocorrem aproximadamente a
cada 50 anos em nossa galaxia acelerando os raios césmicos através de suas ondas de
choques. Os raios césmicos galacticos incidem na atmosfera terrestre com uma faixa de
energia entre 10'2 — 10'7 eV, apresentando um “joelho” no espectro, na regiao de 10'° eV,

possivelmente ligado a uma mudanca na composicao quimica da radiagao césmica, de leve
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para médio e pesado. A frequéncia com que os raios cdésmicos galacticos, na regiao do
“joelho”, incidem na atmosfera de nosso planeta é de aproximadamente 1 particula por

Hl2 por ano.
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Figura 1.1: Espectro de energia dos raios cosmicos primarios relacionados com sua origem
e a frequéncia com que sao observados em solo [3].

Finalmente, temos os raios césmicos de altissimas energias de até 102 eV,
que vai do "calcanhar'do espectro (~ 10'® eV) até um limite conhecido como o corte
GZK [4];[5], que ocorre devido a interagdo dos raios césmicos com a radiacdo césmica
de fundo. A incidéncia dos raios cosmicos de altissimas energias na atmosfera terrestre
ocorre, na regiao do calcanhar, com uma frequéncia de cerca de 1 particula por km?
por século. Acredita-se que esses raios cosmicos de altissimas energias possuem origem
extragalactica. O espectro de energia dos raios cosmicos primarios é indicado pela Fig.
1.1.

Os raios cosmicos sao divididos entre primarios e secundarios. Os primarios
possuem sua origem sendo acelerados por fontes astrofisicas e os secundarios sao fruto
da interagdo dos primérios com o topo de nossa atmosfera, gerando assim um chuveiro
de particulas. Os raios cosmicos primarios sdo constituidos em sua grande maioria de
préotons e particulas alfa , e numa menor proporcao, por elétrons de alta energia e outros
ntcleos atomicos. Os raios césmicos secunddrios sao originados na interacao da radiagao
cHéHsmica primaria com a atmosfera. Na faixa de energia acima de GeV a producao de
pions é predominante. Os pions [6] decaem produzindo muions, neutrinos e raios gama

(ver Fig. 1.2 ). O decaimento dos pions ocorre através dos seguintes processos:
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p = proton

L = muon

1t = pion

V = neutrino
et = electron
e” = positron
Y= photon

Figura 1.2: Esquema de um chuveiro atmosférico de particulas produzido pela interacao
do raio césmico primério (préton) no topo da atmosfera [7].

™ =t +7,, (1.1)

™ =y +7. (1.2)

O estudo do chuveiro de particulas, descoberto por Pierre Auger [8], em 1938,
permitiu que varias outras particulas secundarias fossem descobertas, dentre elas o p6-
sitron [9] (uma antiparticula) ja prevista pelos trabalhos teéricos de Dirac [10]; [11], em
1928 e os prépios pions (mésons pi) [6], do qual o fisico brasileiro César Lattes participou

da descoberta, previstos por Yukawa [12], em 1935.

Os raios cosmicos sao fonte permanente de estudos. Atualmente busca-se en-
tender como originam-se as particulas de energias mais altas que compoe o espectro de
raios cosmicos. No entanto, nossos esforcos estardao focados nas particulas que possuem

origem solar, trabalhando assim, com particulas com energia da ordem de GeV.
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1.2 Eventos solares transientes e GRBs

O Sol é a estrela mais préxima do planeta Terra. Dada a sua importancia para
a vida em nosso planeta, cada vez mais se faz necessario entender como os eventos solares
transientes como as erupgoes solares (flares) e as ejec¢oes de massa coronais (CMEs -
Coronal Mass Ejections), podem influenciar o clima na Terra. Além disso, o nimero cada
vez maior de satélites orbitando a Terra, seja para fins cientificos ou para suprir nossa
dependéncia cada vez maior com o setor de telecomunicagoes, faz com que tenhamos
interesse em minimizar os danos que estes eventos solares possam vir a causar em nossas
maquinas espaciais. Um outro fator importante é a exploracdo espacial por humanos.
Astronautas que trabalham em érbita da Terra experimentam doses elevadas de radiacao
espacial porém por um tempo relativamente curto. E necessirio entender como essas
particulas afetam a vida humana antes de enviarmos missoes tripuladas a Marte ou a
outro planeta do sistema solar, pois estes astronautas estarao expostos a grandes doses
de radiagdo por um grande intervalo tempo. Neste contexto o estudo clima espacial se
faz cada vez mais necessario para que possamos entender como as particulas solares se
propagam no meio interplanetario e entender como esses eventos podem impactar a vida

na Terra (e futuramente fora da Terra).

Nem todos os eventos solares detectados em satélite produzem efeitos na Terra.
Acredita-se que s6 eventos solares observados em forma global na terra tenham influencia
no clima. Assim, observacoes em satélites e no solo sdo complementares. E possivel estu-
dar os eventos solares transientes a partir da variacao do fluxo de particulas primarias que
incidem no topo da atmosfera. Estes eventos podem provocar um excesso de particulas
que podem ser observadas em solo (GLEs - Ground Level Enhancements), que se relacio-
nam com as tormentas de radiagdo produzidas pelas particulas solares energéticas (SEPs
- Solar Energetic Particles). Ou um déficit de particulas, chamado de efeito Forbush,
que ¢ correlacionado com as chamadas tormentas magnéticas, produzidas pela passagem
de uma CME pela Terra. FEsses eventos afetam o clima Terra e sdo capazes de serem

detectados em terra por detectores de particulas.

Os telescopios de muions Tupi e New Tupi, localizados na Universidade Federal
Fluminense (UFF), em Niter6i-RJ, foram construidos para que possamos estudar os efeitos
do clima espacial na Terra. Através da variagao do fluxo de muons, faixa de energia entre
MeV-GeV (em solo), podemos estudar os eventos solares transientes ao nivel do solo. Os
muons sao particulas produzidas através do decaimento dos pions (particulas secundarias)
que por sua vez sao gerados a partir da incidéncia dos prétons (particulas primérias), com

energia na faixa de GeV, no topo da atmosfera terrestre.

A maioria das particulas secundarias que conseguem penetrar até o nivel do
solo é composta de muons e neutrinos, possuindo uma intensidade aproximada de 100

particulas por m? por s, para os miions com energias acima de 1 GeV. A Fig. 1.3 mostra
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Figura 1.3: Fluxo vertical de particulas secundarias (E >1GeV) em func¢do da profun-
didade atmosférica, produzidas pela incidéncia de nticleons (p+n) no topo da atmosfera

[13]; [14]; [15]; [16]; [17]; [18] .

a variacao do fluxo vertical da radiagdo césmica primaria e secundaria com a profundidade
atmosférica. A radiagdo césmica primaria é estimada como um fluxo de nucleos p + n
[13]; [14]; [15]; [16]; [17]; [18]. Em todos os casos os fluxos sdo obtidos para F >1 GeV.

Os telescopios Tupi estao instalados numa localizacao privilegiada para a de-
teccao de particulas que derivam da radiacao solar. A cidade de Niter6i-RJ, é uma regiao
que localiza-se dentro da anomalia magnética do Atlantico Sul (SAA - South Atlantic
Anomaly). Esta anomalia faz com que a barreira magnéticas para particulas carregadas
vindas do espaco seja mais baixa do que o previsto pelo modelo de dipolo proposto por
Stormer. Devido a SAA, a intensidade do campo magnético local diminui, fazendo com
que a magnetosfera se comporte como um funil, o que facilita a incidéncia das particulas

solares.

Nosso experimento tem sido utilizado também para o estudo das explosoes
raios gama (GRBs - Gamma-Ray Bursts) que atingem nosso planeta. Acredita-se que
estas explosoes tenham sindo originadas em estrelas muito macicas, no fim de sua vida,
ja tendo esgotado seu combustivel nuclear, colapsando e liberando feixes duplos de raios
gama. Alguns dos GRBs possuem uma componente de alta energia (fétons de energia
acima de 10 GeV), neste caso eles podem produzir foto-mions na atmosfera e se estes
muons estiverem dentro do campo de visao de um telescépio em Terra, produz um pequeno

excesso (sinal). Neste caso exige-se também uma coincidéncia temporal, isto é, o sinal em
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terra tem que estar dentro o tempo de duragao do GRB (30 segundos em média).

O espalhamento lateral magnético das particulas carregadas que constituem
o chuveiro atmosférico, iniciado por um féton (raio gama) é menor na regiao da SAA,
isto ocorre devido a baixa intensidade do campo magnético local, aumentando assim a
sensibilidade de um detector, ja que mais particulas o atingem, favorecendo o registro

destes eventos astronémicos em solo [19]; [20].

No entanto, apesar do leque extenso que o trabalho de detectores de particu-
las em solo nos permite realizar, este estudo tem como objetivo tentar entender como as
particulas originadas em eventos solares transientes se propagam através do meio inter-

planetario.



2 Telescopios de muiions Tupi e New Tupi

Os telescopios de muons Tupi e New Tupi, possuem como objetivo o estudo
dos efeitos do clima espacial ao nivel do solo. O projeto conta atualmente com duas
séries de telescopios, sao eles os telescopios de muions Tupi e New Tupi. Neste capitulo
apresentamos uma breve descricao dos telescopios de muons e também o mecanismo de

aquisicao de dados.

2.1 Descricao do telescépio Tupi

Os telescopios Tupi sao seis ao todo. Dois dos telescépios estao orientados
na direcao vertical. Os demais telescopios Tupi estao orientados nas dire¢oes Norte, Sul,
Leste e Oeste, todos com uma inclinacao de 45° em relagao a vertical (ver Fig. 2.1).
Cada telescopio foi construido a partir de dois detectores separados por uma distancia
de 3.0m que utilizam cintiladores plasticos (de dimensoes: 50cm x 50cm x 3cm). Os
cintiladores encontram-se dentro de uma caixa piramidal, em cima da qual é montado
uma fotomultiplicadora. Dois dos telescépios (Vertical e Oeste) estao equipados com uma
fotomultiplicadora Hamamatsu RS21 (PM), os outros quatro telescpios contam com
uma fotomultiplicadora ADIT-B501D01S com mecanismo de igual funcionamento. Para
alimentar as fotomultiplicadoras, os telescopios Tupi trabalham com uma fonte estavel,
de aproximadamente 1000V, e com pré-amplificadores alimentados com baixa tensao, de
valores iguais a 12V, 0V e —12V.

Quando uma particula rapida carregada, assim como, por exemplo, um mion,
atravessa o cintilador, este emite uma luz fluorecente que é capitada pela fotomultiplica-
dora. A fotomultiplicadora converte o sinal luminoso de baixa intensidade em um pulso
elétrico que é pré-amplificado até uma amplitude suficiente para facilitar uma anélise
posterior [21]. O mecanismo de funcionamento consiste de uma fotomultiplicadora, um
fotocatodo, um focalizador de elétrons (dinodos), um multiplicador de elétrons e um
anodo coletor de elétrons. Estes componentes sao hermeticamente acondicionados num
tubo de vacuo, assim como indica a Fig. 2.2. Cada telescopio conta o niimero de sinais

coincidentes nos detectores superior e inferior para realizar a contagem de mions.

2.2 Descricao do telescépio New Tupi

Os dois telescopios New Tupi possuem uma configuragdo similar aos anterior-
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Figura 2.1: Fotografia de um dos telescépios Tupi. A fotografia corresponde ao telescopio
orientado na diregdo Oeste com inclinacao de 45 graus.
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Figura 2.2: Tlustragdo que representa o esquema de funcionamento de uma fotomultipli-
cadora Hamamatsu [22].

mente citados. Cada telescopio é construido com dois detectores e cintiladores plasticos
sao do tipo Eljen EJ-208 (de dimensoes maiores: 150cm x 75cm x 5cm), onde cada
detector é montado em sua respectiva base. Cada detector conta com uma fotomultipli-
cadora Hamamatsu, modelo R877, com 10 fases, 127 milimetros de diametro montada na
parte truncada da estrutura trapezoidal. Os detectores dos telescopios New Tupi possuem
toda a parte interna da caixa trapezoidal forrada com DuPont Tyvek TM que é o melhor
material reflexivo difuso para os fétons do cintilador plastico. Ha uma folga de cinco
centimetros nas bordas da estrutura trapezoidal para aumentar a eficiéncia da deteccao,
uma vez que mais de 70 % dos f6tons da cintilacao acabam deixando a placa pelas bordas

da estrutura.

Além disto, o experimento New Tupi faz parte de um projeto climatico, fruto

de uma parceria entre o Instituto de Fisica da Universidade Federal Fluminense (IF-UFF),
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Figura 2.3: Posicao geografica dos dois telescopios de Mtons: New Tupi e Muonca, lo-
calizados nas cidades de Niter6i-RJ e Campinas-SP, respectivamente. Os experimentos
estao separados por uma distancia de 480 km (indicada pela barra horizontal vermelha).

Figura 2.4: Esquematizacao de como ¢ feita as coincidéncias nos telescopios de muions
New Tupi e Muonca.
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Figura 2.5: Fotografia dos telescopios de muons: a esquerda podemos ver um dos dois
telescopios Muonca (Campinas-SP), a direita vemos um dos dois telescopios New Tupi
(Niterdi-RJ).

possuindo auxilio da FAPERJ, e o Instituto de Fisica Gleb Wataghin da Universidade
Estadual de Campinas (IFGW-UNICAMP), possuindo auxilio da FAPESP. O projeto
climatico possui duas estacoes, sendo que uma delas esta localizada no IF-UFF, na cidade
de Niter6i-RJ (22°53'0” S, 43°6'13"W), local que possui cerca de 5.0 m de altitude. A outra
estacdo estd localizada no IFGW-UNICAMP, na cidade de Campinas-SP (22°54'20"S,
47°3'39"W), com cerca de 640m de altitude. As duas estagbes sdo separadas por uma

distancia de 480 km, assim como indica a Fig. 2.3.

Os telescopios do experimento New Tupi registram a taxa de coincidéncia entre
T1 e B1; T2 e B2 (incidéncia Vertical); e as coincidéncias T1 e B2 (incidéncia Oeste) e
T2 e Bl (incidéncia Leste) transversal, como é mostrado na Fig. 2.4. Ambos possuem

separacao vertical e lateral entre os detectores de 2.83 m.

A Fig. 2.5 (a esquerda) mostra uma fotografia dos telescopios de miions em
Campinas-SP, Muonca, como sao chamados pela equipe da UNICAMP e o telescopio New
Tupi (a direita), localizado em Niter6i-RJ. Para que haja sincronizagao do tempo, que é
extremamente importante para correlacionarmos os dados dos eventos nos experimento
Tupi, utilizamos um receptor de GPS. Assim como os telescépios Tupi, o New Tupi tam-
bém funciona com fontes estaveis de poténcia, com valores de aproximadamente 1000V
para a alimentacao de suas fotomultiplicadoras e valores iguais a 12V, 0V e —12V para
a alimentagdo dos pré-amplificadores. Os pré-amplificadores sdo lineares e possuem um

ganho de 10, fornecendo um pulso com uma largura temporal de 8 micro segundos.
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2.3 Limiar de deteccao

Ambos os experimentos sao colocadas dentro de um edificio em duas lajes de
concreto 150 g/cm?. As lajes de concreto aumentam o limiar de detecgao dos miton para
uma faixa de energia de 0.1 GeV até 0.2 GeV, que é necessario para penetrar as duas lajes
[23].

2.4 Fator geométrico

O fator geométrico G possui uma grande importancia para o célculo da taxa
de contagem de coincidéncias de um telescopio de particulas pois ele relaciona [24] a taxa
de contagem C' com a intensidade isotrépica das particulas que atingem o detector 7, de

forma que temos:

C=GlI, (2.1)

sendo que a intensidade I ¢ definida da seguinte maneira:
[= / Jo(E) - e(E)dE, (2.2)
0

onde temos que Jy(E) denota a densidade espectral das particulas (miions) e sua unidade

é dada em (s-cm?-sr- E)~1. O fator geométrico G pode ser definido como:

G = /Q/S (42 ) d, (2.3)

de forma que podemos escrever dw, da seguinte forma:

dw = ——, (2.4)

seja dw o elemento de angulo sélido; €2 é o dominio de w, que esté limitado pelo sensor do
P s o — - )
telescopio; 7 é o vetor unitario na direcao w; d 01 e d 05 sdo os elementos de area de cada

sensor do telescopio, respectivamente, a serem penetrados, conforme indica a Fig. 2.6.

Adotando uma aproximagao na qual o fator geométrico depende somente do
tamanho do telescépio e levando em consideracao a simetria cilindrica do telescopio em
relagdo aos detectores, adotando L como sendo a distancia que os separa, podemos apro-
ximar o fator geométrico por:

A A
G ="

(2.5)

Substituindo os valores, temos que nossos experimentos possuem um fator
geométrico igual a 6.94 x 10~m?sr para o telescopio Tupi e um valor igual a 0.14 m?sr para

o telescopio New Tupi. Além disso, também utilizamos a taxa de contagem individual
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C1

=

A

Figura 2.6: Esquema para a determinagao do fator geométrico de um telescopio vertical
constituido por dois detectores paralelos [24].

de cada detector do experimento New Tupi, isto permite obtermos a taxa de contagem
no chamado modo monitor (assim como os monitores de néutrons fazem). Para esta

configuracao temos um fator geométrico [24] igual a:

G= /Q/S (d o ?) dw = /Q/Scos Ododw = 2T A /01 cosfd(cosb), (2.6)

onde A é a superficie da area do detector. Assim, o fator geométrico de um tnico detector

plano, de area A, é dado por:

G = Am, (2.7)

desta forma encontramos um valor de 3.53 m?sr para o fator geométrico do experimento

New Tupi no modo monitor.

2.5 Fluxo de mions ao nivel do mar

O fluxo de mions na atmosfera esta correlacionado com diversos fatores at-
mosféricos, dentre eles podemos citar: a localizacdo geografica, pressao atmosférica e
temperatura [25]; [26]; [27]; [28]. Temos entao a seguinte equagao:

Al,
- = BpAP + prAT + Sy AH, (2.8)

o
onde Bp, Br e Py representam os coeficientes barométrico de temperatura e de altura
respectivamente, possuindo também dependéncia com o limiar de energia e o angulo
zenital. Estes coeficientes foram obtidos por meio de céalculos utilizando o método de
Monte Carlo [29], fazendo uso do cédigo CORSIKA. Alguns resultados dos coeficientes

barométrico e de temperatura, para muons, incluindo prétons e néutrons no nivel do mar
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com a incidéncia vertical, sao apresentados na Tabela 2.1.

Tabela 2.1: Coeficientes barométrico e de temperatura para varias particulas secundarias,
ao nivel do mar com incidéncia vertical e varios limiares de energia. Os resultados foram

obtidos utilizando os cédigos FLUKA-CORSIKA.

Particula Secundéria Coeficiente Barométrico fp, % /mbar
0.1GeV 0.5GeV 1.0GeV 5.0GeV 10GeV
Mrton -0.16 -0.14 -0.12 -0.06 -0.04
Préton -0.84 -0.86 -0.88 -0.74 -0.70
Neéutron -0.75 -0.80 -0.83 -1.01 -0.84
Particula Secundaria Coeficiente Termométrico Sz, % /K
0.1GeV 0.5GeV 1.0GeV 5.0GeV 10GeV
Miton -0.29 -0.24 -0.20 -0.05 0.01
Proton 0.06 0.04 0.00 0.06 0.02
Néutron 0.07 0.08 0.08 0.02 0.24

O resultado apresentado acima significa que o coeficiente barométrico Sp, para
o caso dos muons (ao nivel do mar ou perto dele) é de cerca de sete vezes menor que o
coeficiente barométrico para os monitores de néutrons na regiao de energia acima de
0.1 GeV. Além disso, para ambos os casos, muons e nucleons, também na regiao de baixa
energia, o coeficiente de temperatura Sr, tem o valor préximo de -0.3 % /K, para muons,

e proximo de zero, para os nucleons.

Logo, o efeito das variagdes atmosféricas em especial a pressao para o fluxo
de muons ao nivel do mar pode ser considerada desprezavel em uma andlises de curta
duracao. No entanto, estes fatores citados podem ser importantes numa anélise de longa

duragao, de tal forma que abranja um periodo incluindo as esta¢oes do ano, por exemplo.

2.6 Aquisicao de dados

Nesta se¢ao, noés descrevemos um sistema de aquisicao de dados totalmente
desenvolvido através da técnica de instrumentos virtuais. Todas as etapas, tais com
discriminacao de sinais, coincidéncias e contagem ¢ feita via software. O sistema é bem

sucedido e constitui a aquisicao de dados dos telescopios Tupi e New Tupi.

A implementacao de um sistema de aquisi¢ao de dados através de instrumentos

virtuais requer dos seguintes elementos:

1. Um software especifico para programar todas as etapas de aquisicdo. Em mnosso
caso, temos escolhido o Labview. O software Labview contempla uma variedade de
plataformas, incluindo o Microsoft Windows e varias versdes de Linux e Mac OS.

Mais detalhes podem ser encontrados em: www.ni.com. Entretanto existem outras
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alternativas como o Matlab que ja tem sub-rotinas especificas ou construir estas, a

partir de algoritmos préprios utilizando, por exemplo, C++.

2. Um tnico dispositivo de hardware de aquisi¢ao de dados (DAQ) é necessario. Ele
atua como uma interface entre o computador e o mundo exterior. E um dispositivo
que digitaliza sinais analégicos de entrada para que o computador possa interpreta-
los. As DAQs possuem varias formas diferentes e tecnolégicas de conexao com o PC,
como as placas: PCI, PXI, PCI Express, PXI Express, PCMCIA, USB, Wireless,
e aquisicao de dados Ethernet. Tanto o Tupi como o New Tupi utilizam sistemas
USB, com uma taxa de amostragem de 100 kS/s no Tupi e 1 MS/s no New Tupi. E
necessario que a DAQ escolhida tenha um software “LabVIEW driver”. Em geral,
quando uma DAQ é adquirida, sdo também inclusos um CD contendo os drivers e
um “DAQ Assistant”, que é um guia interativo grafico para configurar e testar a
aquisicao de dados. No entanto, também é possivel obté-los por download a partir

do site do fabricante.

Um sistema de coincidéncia determina quando dois eventos ocorrem dentro de
um determinado periodo de tempo fixo. Sistemas de instrumentagao de medidas nucleares,
como os telescopios Tupi, utilizam um esquema que permite a analise de varios sinais de

entrada.

O processo de detecgao é, entao, iniciado quando uma particula rapida (muon)
atravessa os dois detectores, que chamaremos de A e B de um telescépio. A primeira etapa
da aquisicao é constatar se os pulsos nos detectores A e B situam-se acima de um dado
nivel de discriminagao, previamente determinada (ver segdo 2.5.1 Calibragao). No caso
dos telescopios de muions, Tupi e New Tupi, a saida do discriminador dos detectores A e B
sao enviados para uma unidade de contagem individual e para uma unidade de contagem
de coincidéncias, tal como é mostrado na Fig. 2.7. Caso exista uma coincidéncia temporal
entre eles, um terceiro pulso, de saida légica A ~ B é gerado. Podemos notar que ha um
terceiro pulso (A ~ B) apenas quando h& uma sobreposi¢ao temporal entre a largura de

pulso A, e a largura dos pulsos B, isto é, uma coincidéncia temporal entre A e B.

O dispositivo discriminador e o dispositivo de coincidéncia podem ser facil-
mente construido como os instrumentos virtuais usando as ferramentas do LabVIEW.
No entanto, existem unidades que realizam a operagao légica sobre os pulsos de entrada,

através de um método chamado “soma dos pulsos de entrada” [30]; [31].

A soma dos pulsos de entrada no esquema de coincidéncia pode ser feita essen-
cialmente pela soma dos dois pulsos de entrada, que passa através de um discriminador
de nivel e gera um pulso de saida. Quando os dois pulsos de entrada se sobrepdem é
possivel notar que a unidade de coincidéncia fornece um pulso de saida durante o tempo

de sobreposigao dos dois pulsos (A e B na Fig. 2.8). O tempo de resolugdo da coincidéncia
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Figura 2.7: Analise de coincidéncias entre dois pulsos logicos, A e B, utilizados como
sinais de entrada numa unidade de coincidéncia que produz um pulso légico “AND”.

é a largura dos pulsos de A e B, isto é:

T =Ty+ T (2.9)

No presente caso, usamos para o telescopio New Tupi, uma ORTEC ScintiPack
TM Fotomultiplicador base 296, que inclui um pré-amplificador com ganho de 10 vezes,
emitindo um pulso com um tempo de saida de 50 ps, isto significa que Ty = Tg ~ 50ps, e
o tempo de resolugao T é de cerca de 100 us. Para os telescopios Tupi contamos com um
ganho de 100 vezes devido ao pré-amplificador, emitindo um pulso com tempo de saida

estimado em 8 s, possuindo um tempo de resolucao 7' de cerca de 16 ps.

Se o nivel de discriminacao do pulso de A é Dp4 e do pulso B é Dy g, o nivel
de discriminacao do pulso de A + B serd Dy + Dpp, como mostrado na Fig. 2.8. H&
um pulso de saida apenas quando a altura dos pulsos A e B excederem os seus niveis
discriminadores, dentro do tempo de resolucao 7', isto é uma tipica porta “AND”. Em
outras palavras, a saida, o pulso de A+ B, é enviada para um contador. O objetivo agora
é contar o numero de coincidéncias durante uma medi¢ao continua, isto é, quantas vezes
o sinal de A 4+ B passa através de um disparador em relacao ao nivel de discriminagao
Dps+ Dip.

A Fig. 2.9 mostra um diagrama de blocos completo de execugdo deste algo-
ritmo. O cartdo de aquisi¢do de dados (DAQ) realiza a leitura dos sinais nos detectores
superior e inferior do telescopio Tupi, ambos a uma taxa de 100 kHz. No diagrama de
blocos da Fig. 2.9, podemos observar que os dois filtros sdo usados apenas como um
sistema de compensacao. Os dois contadores computam a taxa de contagem dos muions
em cada detector de forma separada, isto €, conta o niimero de vezes que a altura do sinal

excede um determinado nivel de discriminagao.

J& a entrada do terceiro contador é a soma dos dois sinais, isto é, A + B,
e permite a obtencao da taxa de contagem de coincidéncias de acordo com o algoritmo

descrito acima. Ou seja, conta o nimero de vezes que a altura do sinal composto excede
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Figura 2.8: Algoritmo utilizado para verificar se dois pulsos, A e B, estao em coincidéncia
temporal. A entrada é a soma dos dois pulsos. Ha uma saida somente se o sinal composto
excede o nivel de discriminacao, Npa + Npp.

um determinado nivel de discriminacao.

E possivel notar que os trés sistemas de contadores estdo numa sequencia es-
trutural que permite a obtencao de uma taxa de contagem continua e sucessiva, a uma
velocidade pré-determinada, neste caso, a cada 1000ms (um segundo). Além disso, o
painel de saida é mostrado na Fig. 2.10. O painel superior mostra a taxa de contagem
de muons por segundo como registrado em cada detector, vermelho no detector superior
e azul no detector inferior, respectivamente. O painel inferior mostra a taxa de conta-
gem coincidente entre os detectores superior e inferior. Na préxima segdo (Calibragao)

descreveremos brevemente como obter o nivel de discriminacao aqui utilizado.
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Figura 2.10: Painel superior: a taxa de contagem (Hz) como registrado pelos dois detec-
tores do telescopio New Tupi. A serie temporal em vermelho e em azul, representam os
detectores superiores e inferiores, respectivamente. Painel inferior: a taxa de contagem
de coincidéncias entre os dois detectores

Nota-se também que o diagrama de blocos na Fig. 2.9 possui trés estruturas
de sequéncia no modo pilha, numerados de 0, 1 e 2. A Fig. 2.9 mostra somente a
segunda sequéncia, numero 1. A terceira estrutura da sequéncia deve ser utilizada para
a saida de dados. Isso permite salvar os dados em um arquivo (texto ou binério). Esta
sub-rotina virtual tém varias opg¢oes, por exemplo, possui o poder de salvar em varios
arquivos sequenciais e de forma automatica, abrir e fechar arquivos de forma a seguir

uma determinada especificacao.

H&a também a possibilidade de que parte das coincidéncias contabilizadas se-
jam acidentais. Porém, partindo do pressuposto de que tais coincidéncias sejam dadas de
maneira aleatoria, podemos estimar uma taxa em que essas coincidéncias ocorrem. Con-
siderando a taxa de aleatoriedade Ry, dada pela coincidéncia aleatéria de dois detectores,
de maneira que temos:

Ry = 2T A, B,, (2.10)
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onde T é a largura do pulso e os termos A, e B, sdo as taxas de contagens de dois detectores
de muons. Para os telescopios New Tupi, esses parametros sao: T ~ 50ps, A, =154 Hz
e B, =146 Hz em média (ver Fig. 2.10), registrando assim, cerca de 2.2 coincidéncias
aleatérias por segundo. Como os telescopios Tupis possuem uma taxa de coincidéncia
de 13Hz, em média, isso significa que cerca de 17% das coincidéncias registadas sao
aleatérias. Um procedimento andlogo é utilizado para estimar a taxa de coincidéncia

aleatéria para os telescopios New Tupi.

Os dados brutos de saida sdo uma serie temporal, isto é, nimero de coincidén-
cias por segundo em cada telescépio. Isto nos dd uma taxa de contagem em funcao do

tempo universal (UT), com uma resolugdo de um segundo.

2.6.1 Calibracao

Em um detector de particulas constituido por uma cintilador e uma fotomul-
tiplicadora, teremos um ruido eletrénico sempre presente, e este ruido possui uma distri-
buicao Gaussiana. Porém, quando o detector é submetido a radiagao externa, tais como
os muons de raios cosmicos, hd um sinal adicional incorporado no ruido Gaussiano. O
problema (a calibragao) consiste em como separar o sinal verdadeiro do ruido. Para exe-
cutar a calibragao de um detector, muitas variaveis estao envolvidas, e as duas principais

sao:

1. a alta tensdo (voltagem) em cada fotomultiplicadora. Pois a tensdo da unidade

PMT determina a sensibilidade, que culmina na altura do pulso e do ruido.

2. o limiar de discriminagdo ou nivel do discriminador. Através deste procedimento

podemos eliminar parte do ruido.

Na maioria dos casos, a PMT funciona numa regiao de alta tensao, em que a
taxa de contagem ¢é praticamente independente da alta tensao da PMT, conhecida como
a regido de planalto [32]. Gostariamos de ressaltar que é importante seguir as instrugoes

do fabricante da PMT para determinar o valor apropriado.

O nivel do discriminador pode ser obtido construindo uma distribuicao de
altura dos pulsos. Esta tarefa pode ser realizada utilizando o diagrama de blocos do
LabVIEW mostrado na Fig. 2.11. A saida deste diagrama de blocos da diretamente a
distribui¢ao da altura dos pulsos, e na maioria dos casos (dependendo do tamanho do
detector), a execucao do programa durante alguns minutos ja é suficiente, porque, mesmo
ao nivel do mar a taxa de fluxo de mions (acima de 1GeV) é de cerca de 100 particulas
por segundo e por metro quadrado. A Fig. 2.12 é um exemplo desta tarefa, e mostra a

calibragao de dois dos detectores dos telescopios New Tupi.
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Figura 2.11: Diagrama de blocos do programa LabVIEW que determina a distribuicao da
altura dos pulsos. A distribui¢ao pode ser diretamente mostrada num gréfico (histograma)
ou a altura dos pulsos pode ser diretamente salva em um arquivo (texto ou binério) para
analise posterior. O diagrama de blocos inclui ainda a ferramenta “Time Delay Express
V1”7, e pode evitar um erro de excesso “overflow” caso a taxa de amostragem lida pelo
DAQ for muito alta.
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A DAQ utilizada foi uma porta USB com 8 canais de entradas analdgicas,
trabalhando em 1000KS/s. A partir desses ntimeros, podemos ver que a altura dos
pulsos possui uma distribuicao dividia em duas regides. A regiao a direita é consistente
com uma distribuigdo Gaussiana (tipica de um ruido eletroénico). Os sinais fora desta
curva de Gauss (regiao a esquerda) sdo considerados como sendo sinais verdadeiros, isto
é, produzidos pela passagem de muons pelo detector. Assim, a seta vertical indica o

melhor valor a ser utilizado como o nivel de discriminacao.

Gostariamos de salientar que a calibracao exige que todos os detectores estejam
sob as mesmas condigoes fisicas, bem como sob as mesmas condi¢oes de entrada. Em geral,
a aquisicao de dados tem um assistente virtual para ajudar com a configuragao de todos
os canais. Isto ¢, todos os canais devem ter a mesma gama de entrada de sinal, as mesmas

amostras para serem lidas, e com a mesma taxa.

A DAQ deve estar em modo de aquisi¢ao e trabalhando em um sistema de
amostras continuas. E importante ressaltar que a calibracdo do nivel de discriminacéo
que é mostrado na Fig. 2.12 estd sob os parametros de funcionamento dos telescépios

New Tupi.
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Figura 2.12: Distribuicao de altura dos pulsos, obtidos com os detectores superior e
inferior do telescépio New Tupi. Em ambos os casos a curva a vermelho é um ajuste
gaussiano. Os pulsos fora desta curva, a esquerda, sdo considerados sinais de verdadeiro,
isto é, produzidos pela passagem de muons pelo detector. A seta vertical indica o melhor
valor a ser utilizado como o nivel de discriminacao. Em ambos os casos, a alta voltagem
PMT é negativa.
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3 Anomalia do Atlantico Sul

Neste capitulo discutiremos os efeitos da baixa intensidade do campo geomag-
nético presente na denominada SAA no fluxo de mutons local (Niter6i-RJ) causado pela
Anomalia do Atlantico Sul (SAA - South Atlantic Anomaly). A SAA introduz um efeito
local, isto é, um corte na rigidez geomagnética, abaixo do valor nominal do corte estabele-
cido pela teoria de Stormer na area localizada abaixo dela, onde situam-se os telescopios de
muons Tupi. Este efeito possibilita que nossos experimentos possam observar os eventos

solares transientes de pequena escala.

3.1 A Anomalia do Atlantico Sul e a rigidez de corte

local

O campo magnético produzido pela Terra nos protege de forma natural das
particulas de raios césmicos, sejam eles de origem solar ou galacticos, até energia de varios

GeV (dependendo da rigidez magnética de corte da regido geogréfica).

Para a parte de nosso planeta que estiver iluminada pelo Sol (dia), h& um fator
adicional relacionado ao vento solar e sua respectiva interagdo com a magnetosfera. Tal
interagao produz um choque em arco (bow shock), protegendo a Terra de varios tipos
de radiagao (particulas carregadas) vindas do espago externo. A compressdo exercida
pelo vento solar torna a magnetosfera amplamente assimétrica, com uma longa cauda
na dire¢do oposta ao Sol. No entanto, numa determinada area que é centrada no Sul
do Brasil e que estende-se até a regiao do Atlantico Sul, em que o efeito da blindagem
da magnetosfera nao é completamente esférica, possuindo um buraco resultante de um
deslocamento excéntrico do centro do campo magnético a partir do centro geografico
da Terra por 280 milhas, e também devido ao fator de que eixo de rotacdo da Terra
nao coincide com o eixo magnético [33], localiza-se a Anomalia do Atlantico Sul (SAA).
Estaregiao onde a radiagao do cinturao interior de Van Allen faz a sua maior aproximagao

a superficie da Terra.

A SAA nao é estatica, tendo um deslocamento secular, isto é, sofre um deslo-
camento para a dire¢ao Oeste, cuja velocidade de deslocamento é de 0.3° por ano [34]. A
Fig. 3.1 mostra a localizagao geogréafica da SAA [35]. Devido a anomalia, o campo mag-
nético terrestre desta regiao ¢ inferior a 28000nT, e de e de 22000nT na parte central.
As estagOes climaticas de muons brasileira, Tupi e Muonca, estao dentro desta regiao.

A anomalia é responsavel por varios processos fisicos na regido em que se situa, como
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a alta condutividade das camadas atmosféricas [36] devido a precipitagao de particulas

energéticas presas no cinturao interior de Van Allen.
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Figura 3.1: Distribuicao geografica (latitude vs longitude) da intensidade do campo geo-
magnético sobre a Terra, a regido da Anomalia do Atlantico Sul (SAA) ¢ limitada pela
regiao onde a intensidade do campo geomagnético ¢é inferior a 28000nT. O tridngulo
(em vermelho) é a regido central, com uma intensidade de campo magnético em torno de
22000nT, e é a regiao em que as duas estagoes climéticas de mions estao localizadas [37];
[38]; [39].

A maioria dos modelos que descrevem a SAA, como AP8 [40] e varias medigoes
de satélites, mostraram que a energia dos prétons aprisionados nao excedem 300 MeV. Na
verdade, os prétons (fons) com energias acima dos 300 MeV no campo magnético terrestre
nao satisfazem o critério Alfven para particulas aprisionadas no campo magnético da
Terra. O critério para ions aprisionados no cinturao de Van Allen é determinada pela
condigao de aprisionamento estavel no campo geomagnético, dado por Alfven [41], através

da seguinte relacao:
r
L <<, (3.1)

T'm
onde ry, é o raio de Larmor da particula e r,, é a curvatura radial das linhas do campo

magnético da Terra.

Os raios cosmicos e as particulas solares com energias abaixo dos 300 MeV
satisfazem o critério citado anteriormente e eles podem ser aprisionados nos cinturoes de
Van Allen, como os protons, por exemplo, que podem ser aprisionados no cinturao interno,
na sequéncia de um movimento de rotacao em torno das linhas de campo magnético,
saltando entre os dois hemisférios. Como o cinturao interno localiza-se a altitudes mais
baixas, o resultado é um fluxo elevado (em até mil vezes) de particulas carregadas nesta

regiao, como medida por varias naves espaciais. A distribuicdo geografica dada pelo



25 3.1. A Anomalia do Atlantico Sul e a rigidez de corte local

Coounts / sec
e

107

POES Energetic Particles 140-275 MeV

10

Im"
107

HEPAD Proton Flux E_= 850 MeV Flux {em” 5 srj”’

Figura 3.2: Painel superior: distribuigao geografica (latitude vs longitude) da taxa de
contagem de particulas energéticas com energia entre 140 — 275 MeV, registrada pelo
satélite POES [42]. Painel inferior: distribuicao geografica (latitude vs longitude) do fluxo
de prétons (E, > 850 MeV) medido pelo detector HEPAD ICARE, do satélite argentino

SAC-C [40]. A escala de cores ¢ logaritmica. Na regido em vermelho observa-se um fluxo
de protons 10 vezes maior do que na regiao em azul.
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Figura 3.3: Rigidez geomagnética versus rigidez geomagnética de corte, medida pela
espaconave PAMELA. A linha sélida representa a rigidez de corte esperada de acordo
com a aproximacao de Stormer. A SAA introduz uma sub-rigidez magnética de corte
nesta regiao, abaixo da rigidez de corte de Stormer.

POES (Polar-orbiting Operational Environmental Satellites) dé a taxa de contagem das
particulas com energias entre 140—275 MeV e é mostrado na Fig. 3.2 [42] (painel superior).

O lugar onde a taxa de contagem apresenta um valor maximo é a SAA.

Entretanto, nesta regiao o fluxo de protons com energias acima de 850 MeV é
cerca de dez vezes maior do que o fluxo externo a SAA, tal como foi medido pelo detector
HEPAD [40], mostrado na Fig. 3.2 (painel inferior). Estes prétons nao satisfazem mais
o critério de Alfven. Isto significa que eles vem do espaco exterior, isto é, eles conseguem

penetrar a barreira magnética na regiao da SAA.

De fato, a colaboracdo PAMELA introduziu uma sub-rigidez geomagnética de
corte, que é abaixo do ponto de corte previsto pela teoria de Stormer na area onde a SAA

¢ situada, conforme indica a Fig. 3.3 [43].

Os resultados obtidos pela espagconave PAMELA mostram que as particulas
de altas energias estao presentes em todas as latitudes, porém o efeito da baixa rigidez
geomagnética de corte (abaixo de 1.0 GV) para particulas de baixas energias (£<200 MeV)
esta presente em apenas trés locais: nas regides proximas ao polos e na regiao que abrange

a SAA. Esses fatores sao responsaveis pelo grande fluxo de particulas presente na regiao da
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SAA, ou em resumo, o resultado é que, para uma dada altura, a intensidade da radiacao

¢ maior nesta regiao do que em outros lugares.

3.2 Influéncia do campo geomagnético na propagacao

das particulas

Com o objetivo de melhor entender a SAA e a propagacao do fluxo de particulas
até a detecgao por instrumentos em solo, utilizamos o algoritmo de interagao hadroénico,
FLUKA [44], dentro do programa CORSIKA [45], que é um programa de simulag¢ao padrao
neste campo. No FLUKA-CORSIKA, o efeito de campo geomagnético é considerado em

duas fases diferentes da cadeia de simulacao.

O primeiro leva em conta apenas o campo geomagnético local, durante o desen-
volvimento do chuveiro atmosférico. Essa consideracao é a tinica necessaria para quando
o objeto de estudo for chuveiros gerados a partir de particulas primarias desprovidas de
carga, como um raio gama [19]; [20]. O segundo e mais importante para os nossos obje-
tivos, leva em conta a rigidez geomagnética de corte para a particula primaria, através
da deflexdo magnética das particulas primérias num determinado local (primeiro ponto
de interagao). O efeito de corte geomagnético modula o espectro primério, porque para
uma determinada localizagdo (primeiro ponto de interagdo de particulas primdrias) hé
um valor de rigidez geomagnética de corte associada. Nos escolhemos cinco locais, onde
ha detectores de particulas, com diferentes valores para a rigidez geomagnética de corte,
incluindo a localizacao dos telescépios de miions Tupi e New Tupi, na regiao da SAA, que

por simplicidade sera denotado apenas como sitio Tupi.

Tabela 3.1: Parametros geomagnéticos dos cinco sitios analisados.

Sitio B(horizontal) mT B(vertical) mT Rigidez de corte vertical (Stormer) GV
Polo Sul 16.73 -52.33 0.1
Jung 21.36 42.23 4.5
Atenas 26.63 37.41 8.5
Tupi 18.13 -16.60 9.2
Yangbajin 34.13 36.54 14.0

As condigoes de entrada foram:

1. Os parametros magnéticos destes cinco locais encontram-se resumidos na Tabela
3.1.

2. Somente foram levadas em consideracao a incidéncia vertical de prétons com uma
energia primarias fixa de 20 GeV e apenas muons (£, > 100 MeV) ao nivel do mar

sao considerados.
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3. Para cada local, 10° eventos foram simulados.
A informacao de saida foi como se segue:

1. A distribuicdo lateral de mtons normalizada: 1/N(dN,/dR,), para cada sitio da

superficie (no nivel do mar) medida a partir do eixo de chuveiro.

2. A distribuicao acumulativa da distribuicao lateral normalizada de mions e as razoes,

entre os sitios Tupi-Polo Sul e Tupi-Atenas.

Com base neste procedimento obtivemos os resultados da distribuicao lateral
normalizada de mions 1/N(dN,/dR,,), para os cinco locais medidos (no nivel do mar) a
partir do eixo do chuveiro, assim como indica a Fig. 3.4. Podemos ver um comportamento
sistematico, R, aumenta a medida que a rigidez geomagnética de corte, prevista no
modelo de Stormer, também aumenta. Temos entao, que o menor valor de R,,,, ocorre
no Polo Sul, justamente o sitio que possui o mais baixo valor para a rigidez de corte
segundo Stormer (0.1 GV), e o maior valor ocorre em Yangbajin (YBJ), onde o valor da

rigidez geomagnética de corte é 14.0 GV.
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Figura 3.4: O gréfico indica a distribuicao lateral normalizada de mions, medidos a partir
do eixo chuveiro, para os cinco sitios analisados aqui. O ntimero associado a cada local,
indica a rigidez geomagnética de corte, segundo o modelo de Stormer.

A excecao é o sitio Tupi, que apesar de seu corte previsto pelo modelo de
Stormer possuir o valor de 9.2 GV, o seu R, possui um valor préximo do R, observado
no Polo Sul, sendo a apenas um pouco maior. O R,,.. é correlacionado linearmente com a
rigidez geomagnética de corte prevista pelo modelo de Stormer (coeficiente de correlagao

de 0.95), como mostrado na Fig. 3.5. Novamente, a excegao é o sitio Tupi.
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Figura 3.5: Grafico indicando a correlacao entre a R,,,. e a rigidez geomagnética de corte,
segundo o modelo de Stormer, utilizando os sitios o Polo Sul, Jung, Atenas e Yangbajin. A
linha vermelha é uma regressao linear (com um coeficiente de correla¢ao de 0.95). Observe
que o sitio Tupi esta fora dessa correlagao.

De acordo com esta relagao, o valor de R,,,. para o Tupi deveria ser cerca
de 2820 m, mas o valor de saida simulado ¢é s6 de 1800 m. Este valor sugere uma rigidez
geomagnética de corte ¢ de apenas 1.6 GV. E importante ressaltar que este é apenas um
efeito local, devido a baixa intensidade da componente horizontal do campo geomagnético

na regiao em que a SAA.

Este comportamento anémalo pode também ser visto na distribuicao acumu-
lativa da distribuicao lateral normalizada, como mostrado na Fig. 3.6. O painel esquerdo
mostra uma comparacao da distribuicdo acumulativa dos sitios Tupi e Polo Sul, onde no
painel da direita temos uma comparacao entre os sitios Tupi e Atenas. A partir desses
numeros, podemos ver que a taxa de muions entre os sitios Tupi-Polo Sul em R <3000 m é
apenas ~ (0.8 vezes menor. No entanto, a taxa de mions entre os sitios Tupi-Atenas para
R <3000m é até ~ 27 vezes maior. Além disso, apenas para uma distancia R > 3000 m
temos que a propor¢ao em ambos os casos tendam a 1. Note que a rigidez geomagnética
de corte do sitio Atenas, segundo Stormer, é menor do que o ponto de corte do Tupi (ver
Tabela 3.1).



30 3.2. Influéncia do campo geomagnético na propagacao das particulas

Temos entao que os sitios mais favorecidos sao as regides polares porque o
seu componente magnético horizontal é menor. No entanto, a sensibilidade, pelo menos
considerando-se apenas a incidéncia vertical, na regiao da SAA é préxima ao observado
em regioes polares. Este resultado ¢ preliminar, admitimos que é necessario mais estudos
sobre este tema, incluindo um espectro de lei de poténcia em energia primaria, assim
como outros angulos de incidéncia e assim por diante. Resultados preliminares levando
em conta estes efeitos indicam uma rigidez de corte menor a 3 GV na regiao central da

SAA. Este estudo estd em andamento.
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Figura 3.6: A comparagao da distribui¢do acumulativa da distribuigao lateral normalizada
de muions: Painel esquerdo, entre Tupi e Polo Sul, painel direito, entre Tupi e Atenas. Em
ambos o0s casos, os painéis de fundo sdo a razao de mion Tupi-Polo Sul e Tupi-Atenas,
respectivamente.
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4 Observacoes

Neste capitulo apresentamos as observagoes de um excesso de muons, realiza-
das em solo pelos telescépios Tupi em 1 de Novembro de 2014. Este excesso de muions
pode ser atribuido a emissdo de particulas (prétons) relativisticas durante a explosao de

um filamento solar.

4.1 Efeitos na Terra do Hyder flare ocorrido em 1 de
Novembro de 2014

Nos ultimos dias de Outubro de 2014 um filamento podia ser visto na regiao
Sudeste do disco solar. O filamento surgiu simultaneamente a enormes buracos coronais no
lado Norte do disco, assim como ¢ mostrado nas observagoes realizadas pelo Observatorio

da Dinamica Solar (SDO - Solar Dynamics Observatory) [46] e reproduzidas na Fig. 4.1.

Durante as primeiras horas de 1 de Novembro de 2014 este filamento tornou-se
instavel desprendendo-se da superficie solar formando o nicleo de uma enorme ejecao de
massa coronal (CME - Coronal Mass Ejection), também registrado pelo SDO e reprodu-
zido na Fig. 4.2. Essa ejecao de massa coronal é associada a uma erupgao solar (flare) de
classe C2.7, ocorrida as 04:44 UT, durante um periodo de cerca de trés horas. A erupcao
solar estd associada ao filamento, que originou-se longe da presenca de regides ativas,

caracterizando-se como um Hyder flare [47].

O fluxo de raios-X detectados pelo satélite geoestacionario GOES 15 (Geosta-
tionary Operational Environmental Satellite), em 1 Novembro de 2014, revela um flare de
classe C2.7, com inicio as 04:44 UT, atingindo um maximo as 05:34 UT e encerrando as
07:05 UT, como é mostrado na Fig. 4.3 (painel superior). Como ja foi comentado, houve
uma CME associada a explosdo, no entanto, devido a localizagao perto do limbo Leste,
mais precisamente na regiao Sudeste, a maioria do plasma ejetado nao foi direcionado a

Terra.

No entanto, de forma surpreendente, as 14:10 UT, o satélite GOES 13 registrou
a presenga de particulas solares energéticas (SEP - Solar Energetic Particles), associadas
ao flare C2.7. Esse registro deu-se em torno de ~ 10.5 horas depois do inicio da emissao
de raios-X, como é mostrado na Fig. 4.3 (segundo painel). A SEP atingiu a condigao
de tempestade de radiagao de nivel S1 (para prétons com E > 10 MeV e com um fluxo
acima de 10 particulas/cm? - s - st & distancia de 1 UA) na escala logaritmica NOAA de

tempestade de radiacdo [48], apenas nas tltimas horas do dia 2 de Novembro, como
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Figura 4.1: Observagoes realizadas pelo SDO-AIA em quatro comprimentos de onda,
aproximadamente as 16:25 UT, dos buracos coronais em 31 de Outubro de 2014. A seta
na regiao Sudeste do disco solar indica o filamento associado a explosao solar, um Hyder
flare, da classe C2.7, em 1 de Novembro de 2014.

mostrado no painel de topo da Fig. 4.4. Estas observacoes sugerem que as particulas
solares foram aceleradas por frentes de choques provocados pela CME, fazendo com que
as particulas fossem espalhadas através de uma grande abertura longitudinal. Além disso,
o grande atraso deteccao do fluxo de raio-X associados ao flare C2.7 e detectado pelo
satélite GOES 15 e o aumento do fluxo das particulas energéticas solares detectadas pelo
GOES 13, que foram observadas a uma distancia de 1 UA, bem como o local da explosao,
na parte sudeste do disco solar, sem uma ligagdo magnética direta, indica que a SEP
propagou-se transversalmente ao campo magnético interplanetario (IMF - Interplanetary
Magnetic Field).

Ha também evidéncias de que os choques provocados pela CME tenham acele-
rado particulas (prétons) até energias relativisticas, ou seja, na faixa de GeV, produzindo
um excesso no chuveiro de particulas na atmosfera da Terra. Este excesso pode ser obser-
vado através do aumento na taxa de contagem de detectores de particulas no nivel do solo,
como o monitor de néutrons localizado no Polo Sul (South Pole NM), como também, na
taxa de contagem de muons dos telescépios Tupi (Tupi). O aparecimento destas taxas de

contagens revelando um excesso de particulas no nivel do solo esta em coincidéncia com
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Figura 4.2: SDO-ATA, mostrando a ejecao da CME associada ao Hyder flare de classe
C2.7, em 1 de Novembro de 2014, com inicio as 04:44 UT.

o inicio da SEP observado pelo satélite GOES 13. As Figs. 4.3 (terceiro e quarto painéis)
e 4.4 resumem bem esta situagdo. Destacamos que neste mesmo dia ocorreram outros
flares. O primeiro por volta das 9 h, porém este flare nao teve uma CME associada com
ondas de choque de alta energia. Ja os outros dois flares aconteceram apds a detecgao de
particulas pelo Tupi. Mesmo assim suas respectivas CMEs associadas nao desenvolveram

ondas de choque de altas energias.

O excesso de muons observado pelos telescopios Tupi atingiram cerca de ~
3.5 % no telescépio Tupi Vertical e ~ 4.0 % no telescopio Tupi Leste (Tupi East). J4 no
monitor de néutrons localizado no Polo Sul, foi registrado um aumento de cerca de ~
3% em sua taxa de contagem. Acreditamos que esse excesso de particulas medidas em
solo por diferentes equipamentos e em diferentes posicoes geograficas, além das medidas
registradas nas proximidades de nosso planeta pelo satélite GOES 13, fornecem evidéncias
que a explosao do filamento solar, ocorrida em 1 de Novembro de 2014, esta associado
a uma CME capaz de acelerar particulas propagando-se transversalmente ao IMF até

atingir as proximidades do planeta Terra.

O mecanismo que possibilitou a propagacgao das particulas solares transversal-
mente ao campo magnético interplanetario é algo intrigante e carece de explicagbes mais
detalhadas. Para entendermos melhor como essa propagacao transversal ocorreu, algumas

hipdteses serao abordadas nos capitulos seguintes.
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Figura 4.3: Perfil temporal do evento de 1 de Novembro de 2014, em quatro detectores
diferentes. Painel superior: o fluxo de raio-x em dois comprimentos de ondas registrado
satélite GOES 15. Segundo painel: o fluxo de particulas em quatro faixas de energia
registrado pelo satélite GOES 13. Painéis terceiro e inferior: a taxa de contagem no
monitor de néutrons localizado Polo Sul (South Pole-NM) e no telescopio Tupi Vertical,
respectivamente.
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Figura 4.4: Perfil temporal do evento de 1 de Novembro (com duragao até o final do dia 2
de Novembro) de 2014, em trés detectores diferentes. Painel superior: o fluxo de particulas
em quatro faixas de energia registrado pelo satélite GOES 13. Segundo painel: a taxa de
contagem no monitor de néutrons localizado Polo Sul (South Pole-NM). Painéis terceiro
e inferior: a taxa de contagem no telescopios Tupi Leste e Vertical, respectivamente.
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5 Propagacao das particulas solares

energéticas através do IMF

Neste capitulo apresentamos uma breve descricao da equacao de transporte de
Parker [49], que descreve a propagagao das particulas solares através do meio interplane-

tario.

5.1 A equacao de transporte

A deteccao do Hyder flare C2.7 ocorrida em solo pelos telescopios de muions
Tupi (Vertical e Leste) e pelo monitor de néutrons situado no Polo Sul, e também nas
proximidades da Terra pelo satélite GOES 13, é de certa forma surpreendente. As parti-
culas solares energéticas (SEPs) associadas ao evento que teve origem na porcao oriental
do Sol, regiao em que nao ha conexao magnética direta entre a heliolongitude e nosso
planeta, atingiram a Terra ~ 10.5 horas depois das emissoes de raios-X. No entanto, ana-
lisando a equagao de transporte de particulas solares através do meio interplanetério [49],
alguns cenarios podem ser sugeridos na tentativa de explicar a deteccdo do evento de 1
de Novembro de 2014. Seja a equagao que governa a propagacao das particulas solares

energéticas através da heliosfera, dada por:

ot~ oz [Hij 8%] w Vg Vf—|—3V U [&np] —|—\’QJ. (5.1)
1 111 N
I v

Podemos observar que a equacao de transporte depende explicitamente de

f, uma funcao de distribuicdo dependente da posi¢ao x;, do momento p e do tempo t.
0
componente simétrica do tensor de difusao, que pode ser escrito em sua forma completa,

Temos, portanto: f = f(x;,p,t); o termo U representando a velocidade do plasma; k;.” a

adotando o sistema de coordenada ao longo do eixo de medida do campo magnético, da

seguinte forma [50]:

Rij = | —KA KL 0 (52)

Os termos k1 e k| representam os coeficientes de difusao perpendicular e pa-
ralelo, respectivamente. O termo k4 indica a componente anti-simétrica do tensor de

difusdo. O termo v4, presente na equagao de transporte, indica a velocidade de deriva
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(drift velocity) que pode ser escrita como a derivada da componente anti-simétrica do
tensor de difusdo em relacao ao tempo [50]. Logo:
Ok

== 2.3

Temos entao que cada parcela da equacao de transporte representa:
I- a difusao das particulas através do meio interplanetario;
I1- a convecgao do plasma;
ITI- o drift devido a acao da curvatura e do gradiente do campo magnético interplanetario
na espiral de Parker;
IV- a perda de energia durante a propagacao das particulas através do meio interplane-
tario;
V- a fonte de injecao das particulas solares no meio interplanetério.

A observacao da SEP em 1 de Novembro de 2014, mesmo possuindo uma
grande abertura longitudinal, poderia implicar na existéncia de choques coronais que se

estendem por, pelo menos, 300 graus [51] e os choques interplanetarios até 180 graus em
1 UA [52].

No entanto, a abertura longitudinal para este evento nao excede 130 graus,
todo direcionado para a parte oriental (ver figura 6.3) restringe este argumento. Também
podemos conjecturar a hipétese de tubos de campos magnéticos abertos, proximo a regiao
de origem da explosao, canalizando o fluxo de particulas para longe da regidao coronal do
Sol, ou seja, através do IMF [53]. Este cendrio é equivalente a considerar a existéncia de
uma ligacao magnética quase-direta entre a regiao onde o evento solar originou-se e os
sitios onde foi observado. Porém, novamente, o grande atraso entre o inicio da erupcao

solar e o inicio da detecgao, restringe o argumento de uma ligagdo magnética quase-direta.

Acreditamos que os efeitos somados das componentes das parcelas da difu-
sao perpendicular e do drift das particulas através do IMF, possam contribuir de forma
significativa para a deteccao do presente evento, principalmente para casos em que a ve-
locidade do vento solar for alta [50]. Estes mecanismos foram desenvolvidos, em parte,
para explicar a deteccao quase simultanea de um mesmo evento solar em naves espaciais
todas a 1 UA porém com grandes separacoes longitudinais (ACE, Stereo A e Stereo B )
[54].

5.2 Coeficiente de difusao e o efeito drift

A propagacao das particulas solares energéticas carregadas, paralelas e per-
pendiculares as dire¢bes do campo magnético interplanetario sdo geralmente bastante

distintas e podem ser relacionadas pela parte simétrica do tensor de difusao espacial k)
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e k1, respectivamente, da equacao de transporte Parker [49]. As componentes k; e K|
sao derivadas dos termos simétricos do tensor r;;. A magnitude de £, em relagao a x| ao

estudarmos os fortes gradientes de particulas solares [55] produz uma razao:

L1074, (5.4)
al

Com base nesses dados a componente x costuma ser negligenciada nos estudos
sobre a propagacao das SEPs. No entanto, ha evidéncias experimentais que comprovam
que ha contribuicdo mais efetiva da componente x, para interagoes de CIRs de longa
duragdo (eventos de duragao superiores a 12 horas) [56], podendo produzir para fons de

hélio, com energias entre 44 — 313 keV /nucleon, resultados do tipo:

B 147, (5.5)

il
onde podemos observar que mesmo para eventos de particulas de baixas energias os valores
apresentados para estes eventos de longa duracao sao tipicamente maiores que os encon-
trados na literatura do transporte de particulas. Além disso ha evidéncias observacionais
do satélite Ulysses [57], na faixa entre 40 — 92 MeV onde usando a equagdo de transporte
estima-se que, para as medicoes registradas pelo Ulysses, o livre caminho-médio possua
um valor de cerca de 0.07 UA. O que implica num coeficiente de difusao paralelo x| igual
a 3.10%! cm?s™! por préton de 50 MeV e um coeficiente de difusdo perpendicular x| igual

a 8.10%° em?s~!. Resultando assim, na seguinte razo:

K
~L = 0.25, (5.6)
il
ou seja, em certas ocasides a razao entre os coeficiente x| e k£, podem atingir valores
maiores do que o esperado. No entanto, ja é sabido [58] que utilizando a teoria para o
espalhamento cldssico podemos obter a seguinte relagao entre x; e K:
Kl 1
—_—=— (5.7)
i L+ (A /rg)?
onde temos que A ¢ o livre caminho médio paralelo ao campo magnético e 1y ¢ raio de
rotacao da particula (raio de Larmor). Os valores de A sdo tipicamente muito maiores do
que os valores de r,, fazendo com que x| seja muito menor que ). Desta forma, na maioria
das vezes o termo k,; acaba sendo negligenciado. No entanto, com base em observacoes a
1 UA, realizadas pelos satélites ACE-ULEIS [59], temos que x| é proporcional a A vezes
a velocidade da particula v, porém, temos que r, também ¢ proporcional a v. Assim,

substituindo a equacao acima em termos de v, temos:

’U4

Kl o< —, (5.8)
il
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Trabalhando o caso isotropico , homogéneo e de turbuléncia unidimensional
[60] para a componente k|, nas quais os vetores de onda estao alinhados com o campo

magnético, é possivel derivar [59]:

38 /B\? /31 72 (QoL.\°
K| = e <) Csc () 14+ —
200%L. \ o 5 7 v

onde By representa a magnitude do campo magnético, v é a velocidade da particula, €2

, (5.9)

representa a frequéncia de ciclotron da particula, L. denota o comprimento de correlagao
e 02 é a variancia de onda para o espectro de poténcia da turbuléncia. Ao assumirmos

que Qio << L., obtemos a seguinte proporcionalidade:
Ky oc v?3, (5.10)

o que implica na seguinte proporcionalidade do coeficiente de difusdo perpendicular em
relacao a velocidade:
Ky o 03, (5.11)

Obtemos, entdao, que a 1 UA, para campos magnéticos turbulentos, o coe-
ficiente de difusao x; pode ter uma contribuicao maior que | para o transporte das
particulas solares no meio interplanetario. Ter um coeficiente de difusao perpendicular
mais elevado significa viajar mais facilmente de uma linha de campo para a outra. A
forte dependéncia existente entre o coeficiente de difusao perpendicular ao campo mag-
nético k, e a velocidade v, fornece indicios que para eventos solares em que as particulas
possuam velocidades elevadas, o valor de k; pode ser maior que o previsto na literatura,
pois particulas de maior energia sao menos ligadas as linhas de campo que as particulas

de baixa energia.

Um outro fator amplamente negligenciado pela literatura, que pode contribuir
para a detecgdo do filamento ocorrido em Novembro de 2014, é o efeito drift. A compo-
nente da equacgao de transporte referente ao efeito do drift é importante por desempenhar
um papel no transporte dos raios cosmicos galaticos através da heliosfera e sao um com-
ponente padrao nos modelos de propagacao de raios cosmicos. No entanto, o efeito do
drift também costuma ser negligenciado na maioria dos atuais esforcos em modelar as
SEPs. Porém, o efeito dos drifts podem ser importantes para entendermos a propagacao
das particulas solares ao longo do IMF. E sabido [50] que para particulas com rigidez
acima de 0.3 GV, os efeitos do drift sao maiores que a velocidade do vento solar durante

grande parte da heliosfera.

Utilizando simulacoes computacionais de SEP em ¢rbitas de propagacao com-
pletas, através da espiral de Parker formada pelo IMF, Dalla (2013) [61]; [62],consegue
mostrar que o drift é significativo em todo o campo magnético devido ao gradiente de

curvatura na espiral de Parker. Protons com 100 MeV possuem um deslocamento de ~ 1
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UA, durante um tempo de simulacao de 4 dias. Porém, ions pesados experimentam drifts
maiores que prétons de mesma velocidade pois dependem da relagao mgy/q. Em especial,
para fons de ferro * Fe™5 que sdo ejetados a uma taxa de 100 MeV /nucleon o desloca-
mento médio é de ~ 3 UA para o tempo simulado de 4 dias. Os estudos de Dalla também
revelam que ha forte dependéncia dos drifts com a latitude heliografica, o que pode ajudar

a explicar também as observagoes de Ulysses para SEPs de altas heliolatitudes [63].

Acreditamos que para uma descricao mais realista dos eventos solares, tanto o
transporte de particulas por difusao, quanto por drift nao podem ser ignorados. Porém,
para este evento em particular, entendemos que devido ao intervalo de tempo entre a
erupcao solar (e a CME associada ao evento) e a detecgdo da SEP ser de ~ 10.5 horas,
o mecanismo de difusdo transversal possui uma contribui¢do maior na propagacido das
particulas solares detectadas a partir do filamento que explodiu em 1 de Novembro de
2014.
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6 Dependéncia com o plano da ecliptica

Os mecanismos de transporte que foram apresentados no capitulo anterior
descrevem como a propagacao de particulas solares podem ocorrer transversalmente ao
IMF. Porém, como explicar que outros eventos ocorridos em condi¢oes similares nao
produzam particulas detectadas nas proximidades da Terra? Com o intuito de melhor
entender as condigOes que propiciam a propagacao transversal das particulas solares, neste
capitulo iremos correlacionar os dados dos catalogos de CME com os dados de SEPs e de
GLEs. Deste estudo concluimos que a condigdo necessaria para que as particulas atinjam

a terra é a existéncia de ondas de choque no plano da ecliptica.

6.1 Estatistica dos eventos solares transientes

Os mecanismos que auxiliam nosso entendimento sobre transporte transversal
de particulas solares, discutidos no capitulo anterior, podem possuir um exito significa-
tivo quando utilizados de forma conjunta para explicar a deteccao do evento Hyder flare
C2.7, ocorrido em 1 de Novembro de 2014. No entanto, temos que varios eventos simila-
res analisados, basicamente nas mesmas condicoes do que o evento em 1 Novembro, nao
produziram SEP, um exemplo é o evento ocorrido em 28 de Abril de 2015, outro Hyder
flare (ver Fig. 6.1) que foi observado pelo Observatério Solar Heliografico (SOHO - Solar
and Heliospheric Observatory) [64] ocorrido também na parte oriental do Sol. Porém o
evento de Abril de 2015 nao acelerou particulas solares em direcao a Terra. Acredita-
mos, portanto, que outros parametros sejam necessarios para ajudar a explicar em que

circunstancias a propagacao transversal das particulas solares pode ocorrer.

Para o estudo dos mecanismos que regem a propagacao das particulas solares
através do meio interplanetario, correlacionamos dados do catalogo de SEPs disponibili-
zado pelo NOAA (NATIONAL OCEANIC AND ATMOSPHERIC ADMINISTRATION)
[65] (dados disponiveis a partir de 1976) com os dados do catélogo de GLEs (Ground Level
Enhancement) registradas pelo monitor de néutrons localizado em OULU [66] (dados dis-
poniveis a partir de 1966), na Finlandia (65°0'44” N, 25°28'5" F), conforme indica o painel
superior da Fig. 6.2. Com base nesta correlacao, observamos que as SEPs responséaveis
por produzirem GLEs registradas em OULU, tiveram origem em sua grande maioria na
parte ocidental do Sol, o que revela uma forte dependéncia com heliolongitudes positivas
(Oeste solar).

A forte dependéncia com o setor Oeste do disco solar é ocasionada devido a

possibilidade de conexao magnética direta existente entre os eventos ocorridos na porg¢ao
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Filament

Figura 6.1: Imagem do SDO-ATA, mostrando o Hyder flare ocorrido em 28 Abril de 2015.
A seta indica o filamento associado a explosao solar, provocando a ejecdo de uma CME
na parte Nordeste do Sol.

ocidental do Sol e o planeta Terra, o que permite que um fluxo de particulas solares possa
ser guiado através do campo magnético até as proximidades de nosso planeta. No entanto,
apesar de estar situado na porc¢ao oriental, a SEP originada a partir do filamento ocorrido
em Novembro de 2014 foi capaz de produzir uma variacao de ~ 3.5 % no telescopio Tupi
Vertical e de ~ 4.0 % no Tupi Leste. Porém, varios eventos similares, tais como o Hyder
flare ocorrido em 28 de Abril de 2015, ndo produziram nenhum registro de SEP direcionada

a Terra.

Para observarmos a diferenga entre os eventos ocorridos em 1 de Novembro
de 2014 e 28 de Abril de 2015, em relagao as demais GLEs registradas pelo monitor de
néutrons em OULU, correlacionamos também os dados do monitor de néutrons localizado
em OULU com registros de CMEs a partir do catdlogo CACTus [67], [68], [69] (dados
disponiveis a partir de 1997). O catdlogo CACTus é produzido de forma automética
através de imagens do equipamento LASCO-c2, da espagonave SOHO. O resultado desta
correlacdo pode ser observado no painel inferior da Fig. 6.2. Os dados da correlagao
CACTus-OULU indicam que as CMEs cujas ondas de choques aceleraram particulas com
energias relativisticas (~ GeV), posteriormente atingindo a Terra e produzindo GLEs
em OULU, possuiam uma grande abertura angular e uma alta velocidade das ondas de

choques com valores acima de 1000 km/s.

No entanto, apesar de ambos os eventos analisados possuirem uma velocidade
média das ondas de choque de suas respectivas CMEs inferiores a 1000 km/s, o pico
da velocidade das ondas de choque dos eventos analisados sdo extremamente altas, com
valores de 1838 km/s para o evento de Novembro de 2014 e de 1953 km/s para o evento de
Abril de 2015. O que indica que mesmo os eventos estando localizados na parte oriental

do disco solar (ver painel inferior da Fig. 6.2), devido a alta velocidade de frentes de
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Figura 6.2: Painel superior: Correlacao entre as coordenadas heliograficas da origem das
SEP [65], em relacdo a variacao (%) das GLEs observadas em OULU [66]. Incluindo
(para comparagao) o sinal do Hyder flare de 1 Novembro de 2014 observado no Tupi
3.5% (Vertical) e 4.0 % (Leste). Painel inferior: Correlagao da distribuicao de velocidade
das ondas de choque das CMEs [67] (km/s) em relagdo ao tempo de duragio e a abertura
angular. Em ambos os painéis, para comparagcao, foram incluidos os eventos: de Novembro
de 2014 (representado em vermelho) e de Abril de 2015 (em verde). A velocidade média
do evento de Novembro de 2014 é de 675km/s com méxima de 1838km/s. O evento de
Abril de 2015 possui velocidade média de 507 km/s e maxima de 1953 km/s.
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Figura 6.3: Painel esquerdo: Imagem registrada pela espagonave SOHO, através do ins-
trumento LASCO-c2, da CME 0001 [70], em 1 de Novembro de 2014, em 06:00:06 UT. A
abertura angular da CME foi de ~ 130°, com uma duracao de ~ 3 horas. Painel direito:
A distribuicao de velocidade dos choques da CME associada ao evento de 1 de Novembro
de 2014, como uma uncao do angulo diretor, contabilizado no sentido anti-horario a partir
do Norte (dado em graus)

choque de suas CMEs, ambos os eventos poderiam acelerar particulas solares com alta
velocidade, o que favoreceria a propagacao transversal através do IMF pelos mecanismos
ja citados no capitulo anterior até a deteccdo em solo. Entretanto quando analisamos de
forma mais cuidadosa a CME 0001 [70], relacionada ao evento de 1 Novembro de 2014,
e a CME 0120 [71], relacionada ao evento 28 de Abril de 2015, verificamos que hd uma
diferenca na distribuicdo de velocidade das ondas de choque das CMEs com relacao a

parte angular.

A CME 0001, de 1 de Novembro de 2014, possui uma abertura angular de ~
130° e suas componentes de alta velocidade de onda de choque ocorrem a ~ 90° (conta-
bilizados no sentido anti-horario a partir do Norte), fazendo com que as componentes de
alta velocidade das ondas de choque da CME ocorram préximas ao plano da ecliptica. No
entanto, a CME 0120, de 28 de Abril de 2015, apesar de possuir uma abertura angular
maior, ~ 200°, possui suas componentes de alta velocidade de onda de choque ocorrendo
numa faixa entre ~ 120° e ~ 230°, para o Sul, fora do plano da ecliptica. As Figs. 6.3,
6.4 mostram a abertura angular e distribuicao da velocidade das ondas de choque das
CMEs para ambos os eventos. A Fig. 6.5 ilustra o comparativo entre a diferenga das

distribuicoes de velocidade para os eventos de Novembro de 2014 e Abril de 2015.

Portanto, acreditamos que para que para a propagagao das SEPs ocorra trans-
versalmente ao IMF é necessario que haja ondas de choque das CMEs a altas velocidades

préoximas ao plano da ecliptica. Os angulos de 90° e 270° contabilizados a partir do
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Figura 6.4: Painel esquerdo: Imagem registrada pela espaconave SOHO, através do ins-
trumento LASCO-C2, da CME 0120 [71], em 28 de Abril de 2015, em 19:36:05 UT. A
abertura angular da CME foi de ~ 200°, com uma duracdo de ~ 6 horas. Painel direito:
A distribuicao de velocidade dos choques da CME associada ao evento de 28 de Abril de
2015, como uma funcao do dngulo diretor, contabilizado no sentido anti-horario a partir
do Norte (dado em graus).
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Figura 6.5: Distribuicdo de velocidade dos choques da CME como uma func¢ao do angulo
principal registrada pela espagonave SOHO, através do instrumento LASCO-C2. Painel
esquerdo: evento em 28 de Abril de 2015 que origina a CME 0120 [71]. Painel direito:
evento em 1 de Novembro de 2014 que origina a CME 0001 [70]. Para o evento de
Novembro de 2014, é possivel notar que o nimero de ondas de choque da CME no plano
da ecliptica (90°, indicado pela linha vertical vermelha) é muito maior.
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Norte na distribuicao de velocidade dos choques da CME obtidas pelo Cactus, no sentido
anti-horario, sdo os angulos em que as componentes das ondas de choques das CMEs con-
templam o plano da ecliptica. Acreditamos que essa seja uma condi¢cdo necessaria para
que juntamente com os mecanismos de propagacao transversal estudados no capitulo 4, as
frentes de choque das CMEs emitidas na parte oriental do disco solar acelerem particulas
que possam ser detectadas na Terra, sem que haja uma conexao magnética direta entre o

local onde ocorreu a explosao solar e nosso planeta.
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7 Analise espectral

Neste capitulo é realizada a reconstrugao do espectro de energia dos fons (pro-
tons) primérios no topo da atmosfera que deram origem ao excesso de mions no pico do
telescopio Tupi Vertical. Esses prétons foram originados pelo filamento solar que explo-
diu em 1 de Novembro de 2014. Para isso utilizaremos um método hibrido, com base em

simulagoes de Monte Carlo e calculos analiticos.

7.1 Analise espectral - Resultados

Para realizarmos a andlise espectral do fluxo de particulas primarias (prétons
emitidos por eventos solares transientes), que possuem energia na faixa de GeV, estando
localizados, portanto, na cauda do espectro de altas energias, iremos assumir que esse
espectro pode ser descrito através de uma funcao do tipo lei de poténcia, de maneira que

podemos escrever:

Np(Ep) = ApEp. (7.1)

Como podemos observar, hd duas quantidades desconhecidas nos parametros

da funcao de lei de poténcia descrita acima: o coeficiente Ap e o indice espectral .

Realizando uma convolucao entre a funcdo de rendimento S(FE) (que corres-
ponde ao nimero de mions por prétons que é mostrado na Fig. 7.1) [72] e o espectro
das particulas Np(FEp), obtemos como resposta o nimero do excesso de mions gerado a
partir do sinal da SEP durante o periodo de tempo ¢, o que é detectado por um telescopio

de particulas.

Assim, o fluxo do excesso de mions observado, acima do (fluxo de muons)

padrao, pode ser obtido da convolugao entre S(F) e Np(Ep), da seguinte forma:

L(> E,) = / Y S(Ep)ApESdE. (7.2)

Emin

A funcao de rendimento é uma funcao da energia dos prétons, sendo determi-
nada de acordo com o FLUKA, que é uma ferramenta de proposito geral com a intengao
de calcular o de transporte de particulas e as intera¢gbes com a matéria. As simulacoes

obtidas pelo FLUKA podem ser ajustadas através da seguinte funcao:

S(Ep >10GeV) = A, E%exp(—(Ey/Ep)?), (7.3)
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Figura 7.1: Funcao de rendimento correspondente a estimativa do nimero de mtions ao
nivel do mar por prétons (incidindo verticalmente na atmosfera da Terra), como uma fun-
cao da energia dos préotons incidentes. Os valores foram obtidos fazendo uso da ferramenta
FLUKA (quadrados vermelhos) [72]. As linhas mostram duas fungoes de ajuste.

onde temos que: A, = (7.8 £1.6) x 1073, v = 1.18 + 0.24, Ey = 10.2 + 2.1GeV, A =
1.48 4 0.30.

Uma funcao semelhante pode ser obtida para Ep < 10GeV; neste caso, os
parametros sao os seguintes: A, = (6.8+1.4)x1072, v = 1.18+0.24, Ey = 10.24+2.05GeV,
A = 1.00 £ 0.20. Além disso, a fluéncia integrada no tempo pode ser obtido da seguinte

maneira:

F:T{ " ApEpERED). (7.4)
E’min

Os termos do lado esquerdo das equagdes 7.2 e 7.4 sdo conhecidos. Assim,
podemos considerar todos os possiveis valores de Ap e 8 que sejam compativeis com o
fluxo do excesso de muons observado no instante do pico no telescopio Tupi Vertical, de
valor I, = (1.25 £ 0.25) x 107?(cm? - sr - s)~! durante um intervalo temporal 7' = 1404s,
assim como indica a Fig. 7.2. Considerando que o limiar de energia dos miions ¢é de
0.1 GeV, é possivel estimar que a fluéncia de muons integrada no tempo, possui o valor
de, pelo menos, F = (0.14 £ 0.03)GeV/cm?. Este valor constitui o limite inferior da

fluéncia de protons na parte superior da atmosfera.

Todos os valores possiveis de Ap e S compativeis com a fluéncia observada no

tempo observada dos muons sao representados pela linha vermelha na Fig. 7.3. Assim,
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Figura 7.2: Perfil temporal do evento de 1 de Novembro de 2014, em dois detectores
diferentes. Painel superior: o fluxo de particulas em quatro faixas de energia registrado
pelo satélite GOES 13. Painel inferior: a taxa de contagem no telescépio Tupi Vertical.
O sombreado em azul claro registra a extensao temporal do evento. O sombreado em
amarelo registra a extensao temporal do evento para o pico do telescopio Tupi Vertical.

podemos obter a melhor estimativa para o indice espectral de Ap, usando a intersecao
das duas curvas definidas através das equacgoes 7.2 e 7.4, na Fig. 7.3. A partir desta
analise, podemos descobrir que a melhor estimativa para o indice espectral é compativel
com 3 = —1.674+0.31, Ap = (2.21 £ 0.44) x 107*(cm? - s - sr - GeV)~! com um nivel de
significancia de 68%. A fim de fazer uma comparacao com os dados do satélite GOES 13,

o fluxo integral dos prétons foi obtido como:

In(> Ep) = /E "~ ApERdEp. (7.5)

Os resultados do fluxo integral de prétons obtidos a partir do excesso de mions
observados pelo telescopio Tupi e utilizando o método hibrido, descrito acima acima, é
mostrado por quadrados pretos na Fig. 7.4, no instante em que a contagem de muions no

Tupi atinge o valor maximo. Os triangulos azuis representam o “background” do fluxo
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Figura 7.3: A correlacao entre o Ap é o indice de coeficiente espectral 5. Todos os valores
possiveis de Ap e [ provaveis com o fluxo de mions observado (em azul) e a fluéncia
integrada no tempo (em vermelho). Estas quantidades sdo definidos pelas equagoes 7.2 e
7.4

integral de protons observado pelo GOES 13 e os circulos vermelhos representam os valores
do fluxo integral de prétons no instante em que a contagem de muons do telescopio Tupi
Vertical atinge o valor méaximo, no dia 1 de Novembro de 2014. A origem deste evento
solar transiente foi um Hyder flare de classe C2.7, evento que possui uma ejecao de massa
coronal associada, capaz de acelerar protons (ions) até energias relativisticas, na faixa de
GeV, ejetados no plano da ecliptica, propagando-se transversalmente ao campo magnético

interplanetario até atingir a Terra.
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Figura 7.4: Fluxo integral de protons: os triangulos azuis e os circulos vermelhos repre-
sentam os valores do padrao fluxo integral de protons e os valores do fluxo integral de
prétons no instante em que a contagem de muons no telescépio Tupi Vertical atinge o
valor maximo, no dia 1 de Novembro de 2014, respectivamente. Os quadrados pretos
representam o fluxo de protons obtidos a partir do excesso de mions observados pelo
telescopio Tupi Vertical.
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8 Conclusoes

A regiao compreendida pela SAA possui um efeito de blindagem menor da
magnetosfera, o que favorece a observacao de eventos solares transientes ao nivel do solo
pelo telescopio de mions Tupi, localizado em Niterdi-RJ. A anomalia faz com que a rigidez
de corte local seja menor do que o previsto pela teoria do modelo de dipolo. Em nossas
analises ainda preliminares, utilizando o FLUKA-CORSIKA, estimamos que a rigidez de
corte no sitio Tupi seja de apenas 1.6 GV, enquanto o valor estimado pelo modelo de
Stormer é de cerca de 9.2 GV. Neste trabalho, apresentamos observacoes terrestres do
excesso de particulas ligados a erupcao de um filamento, um Hyder flare de classe C2.7,
em 1 de Novembro de 2014, préximo ao limbo Leste do disco solar, sem conexao magnética

direta com a Terra.

A explosao do filamento acelerou prétons (ions) que foram detectados nas
proximidades da Terra pelo satélite GOES 13 aproximadamente 10.5 horas depois do
inicio da explosao as 04:40 UT. Porém o fluxo de particulas solares registrado pelo GOES
13 alcancou o valor necessario para ser considerada uma tempestade de radiagao S1, de
acordo com a escala de tempestade NOAA, nas ultimas horas do dia 2 de Novembro de
2014.

Mostramos evidéncias experimentais de que a tempestade de radiacao provo-
cada pela explosao do filamento solar possui uma componente energética na faixa de GeV
e que provocou um excesso de particulas que pdde ser observado em solo, pelos telescopios
Tupi. O sinal em nossos telescopios de mions possuem um valor de ~ 3.5% para o Tupi
Vertical e ~ 4% para o Tupi Leste. Além dos telescopios de mions Tupi o monitor de
néutrons localizado no Polo Sul observou um aumento de ~ 3%. Ambos os registros
estao coincidentes com o inicio da SEP registrado pelo satélite GOES 13. Os diferentes
comportamentos observados entre o detector miion e os monitores de néutrons, pode estar
relacionada com as diferentes espécies de particulas observadas pelos detectores de cada

experimento, como também, suas respectivas localidades.

Ressaltamos que existem outros telescopios de muons dentro da SAA, tais como
o de Sao Martinho-RS [73] (29°32'5"S, 53°51’42"TV), no entanto o limiar de detec¢do em
Santa Maria é superior ao do Tupi, ja que eles utilizam 5cm de Pb entre os detectores
dos telescopios. O objetivo do experimento de Sdo Martinho é o estudo da modulagao

solar da radiagao césmica galactica.

A detecgao deste evento é uma evidencia de que houve propagagao transver-
sal das particulas solares através do campo magnético interplanetario. Essa propagacao

ocorreu devido a uma combinag¢ao de mecanismos de transporte que atualmente sao negli-
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genciados nas tentativas de modular as SEPs, sdo eles: o transporte por difusao e devido
ao efeito de drift. No entanto, o intervalo de tempo entre a erupg¢ao do filamento solar e
sua detecgao na Terra, sugere que o mecanismo de transporte por difusao transversal pos-
sua uma contribui¢do maior na propagacao da SEP. Contudo, entendemos que sozinhos
esses mecanismos nao sao capazes de explicar a deteccao do evento ocorrido na porcao
oriental do Sol. Neste trabalho sugerimos, com base em evidéncias observacionais, que
para que as particulas solares energéticas (SEPs) possam atingir a Terra, é necessario que

as particulas solares sejam aceleradas no plano da ecliptica.

Utilizando o catalogo CACTus, que reine dados de CMEs ocorridas a partir
de 1997, o resultado mencionado acima foi obtido com os dados do catalogo de SEPs
disponibilizados pelo NOAA, e de registros de GLEs detectadas pelo monitor de néutrons
em OULU (Finlandia), concluimos que a detecgao do Hyder flare de 1 de Novembro de
2014 s6 foi possivel pelo fato da CME associada ao evento ter produzido ondas de choques
no plano da ecliptica acelerando particulas. Os angulos de 90° e 270° contabilizados a
partir do Norte na distribui¢ao de velocidade dos choques da CME obtidas pelo Cactus,
no sentido anti-horario, sao os angulos em que as componentes das ondas de choques das
CMEs contemplam o plano da ecliptica. Constatamos que o angulo de ejecao das ondas
de choques da CME associada ao evento ¢ um fator fundamental e que em conjunto com
os mecanismos de difusdo perpendicular e drift, proporcionou a detec¢ao das SEPs mesmo
sem uma conexao magnética direta, no plano da ecliptica, entre a Terra e a heliolongitude

onde o evento se originou.

Para este evento, a analise espectral tem mostrado que o espectro de energia,
do tipo lei de potencia, da SEP (na faixa de GeV) no momento em que o excesso de muions
associados ao evento apresentam um maximo € suave, isto é, o indice do espectro é pequeno
(8 = —1.67) e que favorece a detecgdo. Em geral, o indice aumenta paulatinamente com
o tempo, o que faz um espectro muito “ingrime”, isto significa uma queda brusca do fluxo
de SEP com o aumento de energia e seu fluxo de mutions associado caia a patamares abaixo
do “background”. No caso do Hyder flare de 1 Novembro de 2014, o excesso de muions
ap6s 0 maximo teve uma duragao de 9 horas. Isto contrasta com a duracao da SEP (na
faixa de MeV) com uma duragao de aproximadamente 49.2 horas. Esta observacao reforga
a tese de que as particulas de maior energia sao emitidas durante a fase impulsiva do flare.

Isto é, no inicio da explosao.
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Observation of a muon excess following a gamma-ray burst event detected
at the International Space Station
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On April 24, 2012, at 16:47:14 UT, the Gas Slit Camera (GSC) of the Japanese Monitor of All-sky
X-ray Image (MAXI) instrument on the International Space Station detected a short x-ray transient
lasting about 34 seconds. The MAXI/GSC transient was most likely a gamma-ray burst (GRB),
because of the high Galactic latitude, spectral hardness ratio, and the absence of known bright x-ray
sources at the detected position. In addition, the MAXI/GSC transient GRB 120424A coordinates
were in the field of view of the inclined Tupi muon telescope located at ground level (3 m above sea
level) at (22.9° W, 43.2°S) in the South Atlantic Anomaly region. We report here that the Tupi
telescope registered a muon excess with a signal significance 6.20" within the MAXI/GSC transient
time period. Assuming a power law function with a spectral index of y = —1.54 in the tail of the
primary gamma-ray energy spectrum, we can conclude that the fluence obtained from the muon
excess detected by the Tupi telescope is consistent with the preliminary value obtained by the MAXI
team. This result agrees with an assumption that the muons were produced in photonuclear reactions
in the Earth’s atmosphere. In addition, we show also that the South Atlantic Anomaly region can be a
favorable place at ground for the detection of the tail of the energy spectrum (the GeV counterpart) of

some GRBs.

DOI: 10.1103/PhysRevD.87.103003

I. INTRODUCTION

At random times and from random directions, lasting
from milliseconds to many minutes, there are flashes of
gamma rays associated with extremely energetic explo-
sions in the Universe. They are known as gamma-ray bursts
(GRBs). These bursts are often followed by an afterglow at
longer wavelengths (x ray, ultraviolet, optical, infrared,
microwave, and radio) that allows us to pinpoint the origin
of the GRB. According to the current understanding, the
energy at the source of a GRB does not escape from the
explosion uniformly but is focused into two oppositely
directed jets. Previously it was shown that a substantial
fraction of GRBs have photon spectra which extend at least
to tens of GeV, at a rate of ~3-5 yr’l [1]. In some GRBs
the high energy (GeV) component arrives with a consid-
erable delay with respect to the lower energy (keV) com-
ponent [2,3], while in others, for instance in GRB090926
and GRB090217, the delay was small or negligible [4]. It is
generally believed that high energy emission holds clues
to the exact mechanisms of GRBs and their afterglow.
Numerous emission scenarios can be considered, ranging

*Present address: Research Institute for Science and
Engineering, Waseda University, Shinjuku, Tokyo 169, Japan.

1550-7998,/2013 /87(10)/103003(7)

103003-1

PACS numbers: 98.70.Rz, 94.20.wq, 95.85.Ry, 96.50.sf

from synchrotron and inverse-Compton emissions to
photopion production [5-8].

So far, the ground-based Tupi experiment with the
muon telescopes has reported extensive observations of
small transient events such as energetic solar flares of small
scale cataloged as C class, detected in association with the
GOES and Fermi spacecrafts [9,10], interplanetary shocks
of diverse origins (coronal mass ejection and corotating
interaction regions) in association with the ACE and
SOHO spacecrafts [11,12], and some possible GeV coun-
terpart of GRBs, such as a delayed connection [13], a
prompt connection [14], and an early connection [15]. In
the case of GRBs the sea-level muons in gamma showers
are mainly produced in a photoproduction process of the
primary photon.

The locations of GRBs are mainly detected in real time
by spacecrafts (Fermi, Swift, Integral, Wind-Konus).
On the ground, various optical telescopes can respond
within seconds to signals sent through the Gamma-ray
burst Coordinates Network (GCN). Nowadays, among
many remarkable detectors in operation there is the
Monitor of All-sky X-ray Image (MAXI), the first astro-
nomical payload installed on the Japanese Experiment
Module—Exposed Facility (JEM-EF or Kibo-EF) on the
International Space Station (ISS) [16]. It can cover about

© 2013 American Physical Society
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ABSTRACT

In this paper we examine the possibility of the ground observation of the gigaelectronvolt counterparts associated
with the Monitor of All-sky X-ray Image transient event (trigger 58072727) and the Swift GRB140512A event. In
both cases, there was a muon excess with a statistical significance above 4o. The coordinates of the events were
located in the field of view (FOV) of the Tupi muon telescopes at the time of the occurrence. Since 2013 August,
the Tupi experiment has been operating a new extended array of five muon telescopes, located at ground level at
(22298, 4322W, 3 m above sea level). This location coincides with the South Atlantic Anomaly central region. We
consider a hypothesis that the muon excess could be due to photonuclear reactions in the Earth’s atmosphere
induced by gamma rays with energies above 10 GeV. We describe a data analysis for candidate events identified
by internally triggered (by the Tupi experiment) as well as untriggered (dependent on external observations)
modes of search. In light of the Fermi LAT (>100 MeV) gamma-ray bursts (GRBs) catalog, we examine the
possibility of the ground observation of similar transient events within the FOV of the extended Tupi array and
perform a systematic analysis of the Tupi data. Using a Monte Carlo simulation, we discuss the experimental

doi:10.1088/0004-637X/805/1/69

conditions that allow the detection of signals from GRBs at ground level.

Key words: astroparticle physics — gamma-ray burst: general — instrumentation: miscellaneous — telescopes

1. INTRODUCTION

There is some evidence indicating that long-duration
gamma-ray bursts (GRBs) occur when very massive stars run
out of fuel for nuclear fusion in their cores. The collapse and
subsequent intense explosion can rupture a star completely to
pieces in a hypernova. Twin beams of gamma rays are
hypothesized to burst from the event, and if the Earth is in
the path of one of those beams, the gamma-ray burst can be
detected. However, in most cases, no narrow gamma-ray lines
have been detected. This means that some of these bursts could
be produced by the collapse of a massive star without a
supernova. Alternatively, the bursts could result from a
different progenitor, such as the merger of two white dwarfs
or a white dwarf with a neutron star or black hole, possibly in
the cluster environment without a host galaxy.

In most cases, spectroscopic analysis on GRBs is consistent
with the hard-to-soft evolution as observed by Burst and
Transient Source Experiment (BATSE) in bright GRBs
(Preece et al. 1998) or by BeppoSAX GRBs (Frontera et al.
2000) and the INTEGRAL GRB (Gotz et al. 2003).

However, GRB behavior is not universal. This can also be
seen in the luminosity distribution of GRBs. For instance, the
fluence of the long (20 s) and nearby (z ~ 0.105) GRB031203
(Soderberg et al. 2004), observed by INTEGRAL, is a factor of
10 smaller than most of the BATSE bright GRBs at
cosmological distances. This situation motivates further
investigation on whether GRBs can act as standardizable
candles.

Many GRB afterglow models (Wang et al. 2001; Zhang &
Meszaros 2001; Pe’er & Waxman 2004) predict the production
of photons in the gigaelectronvolt to teraelectronvolt energy
range, and gigaelectronvolt emission has indeed been detected

by previous (EGRET at CGRO; Hurley et al. 1994) and
current-generation (Fermi LAT) space-based ray detectors
(Abdo et al. 2009).

Among the many remarkable detectors in operation, there is
the Monitor of All-sky X-ray Image (MAXI), the first
astronomical payload installed on the Japanese Experiment
Module-exposed Facility on the International Space Station
(ISS; Matsuoka et al. 2009). On 2013 October 15, the MAXI
instrument detected an unknown transient source (trigger
580727270) with a preliminary flux of 22.0 + 0.0 mCrab® at
the detected position (R. A.,decl.) = (+277°25, —24283). The
signal was classified as a GRB or an unknown X-ray transient
event. This particular transient event is interesting to the Tupi
experiment because it is the second MAXI transient event
candidate with coordinates located within the field of view
(FOV) of the Tupi telescopes at the time of the trigger
occurrence. The previous one was observed in the inclined
(45° relative to the vertical) Tupi telescope pointed to the west
(Augusto et al. 2013).

On the other hand, Swift is a multiwavelength GRB detector
(Gehrels 2004), and the Burst Alert Telescope (BAT) covers
the 15-150keV energy band and can detect more than 100
GRBs per year. In addition, Swift has the X-ray telescope
(XRT) and the ultraviolet and optical telescope (UVOT) to
identify and observe X-ray, UV, and optical afterglows. On
2014 May 12, the Swift instruments detected a multipeak and
bright GRB; the trigger coordinates were very close to the
zenith in the Tupi location, and a muon excess in coincidence

6 http://gen.gsfc.nasa.gov/maxi_grbs.html. In spite of the negative values in

the flux fields, the MAXI messages are considered to be acceptable by the
MAXI team.
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Signals at ground level of relativistic solar particles associated to the “All Saints”
filament eruption on 2014
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Far away from any sunspot, a bright flare erupted on November 1st, 2014, with onset at 4:44
UT and a duration of around three hours, causing a C2.7-class flare. The blast was associated
with the sudden disappearance of a large dark solar filament. The rest of the filament flew out
into space, forming the core of a massive CME. Despite the location of the explosion over the sun’s
southeastern region (near the eastern edge of the sun) not be geoeffective, a radiation storm, that is,
solar energetic particles (SEP) started to reach the Earth around 14:00 UT, reaching the condition of
an S1 (minor) radiation storm level on Nov. 2th. In coincidence with onset of the S1 radiation storm
(SEP above 5 MeV), the Tupi telescopes located at 22°90'S; 43°20'W, within the South Atlantic
Anomaly (SAA) detected a muon enhancement caused by relativistic protons from this solar blast.
In addition an increase in the particle intensity was found also at South Pole neutron monitor. This
means that there was a transverse propagation to the interplanetary magnetic field of energetic solar
particles. However, we show that perpendicular diffusion alone cannot explain these observations,
it is necessary a combination with further processes as a very high speed, at least of a fraction the
CME shocks, close to the ecliptic plane.

PACS numbers: PACS number: 98.70.Rz, 95.85.Pw, 95.55.Ka, 96.50.5-

1. INTRODUCTION

The currently solar cycle 24 that started at the beginning of 2008 [1], was an anomalous extended period of minimal
solar activity. This Sun cycle anomaly is the first in the spatial era, i.e., where the Sun is monitored by spacecraft
detectors, but there are registers from 107 years ago of similar pattern that happened during the transition between
cycles 13 and 14.

The solar activity in the current solar cycle also has not been enough to produce ground level enhancements (GLESs).
Years of maximum solar activity have produced few particle excess at ground level linked with radiation storms, and
in most cases with a intensity variation below the 4%, even in NM located at polar regions.

It is well established that solar flares and its associated CMEs are the origin of high energy radiation, such as gamma
and X-rays, energetic particles and interplanetary (IP) shocks that travels through our solar system and interacts
with everything it comes across, including the Earth’s magnetic field.

Space weather is monitored by NASA and other agencies to alert us when solar activity that starts 92 million miles
away might affect life on the ground. However, not all solar events observed in satellites produce any effect at ground
level, it is also necessary monitor those solar events that give some sign on the ground, probably these events have
more influence in the weather conditions. Thus measurement on satellites and on the ground level are complementary.
This is the aim of the Tupi muon telescopes, the study of the effect at ground level of the space weather.

On the other hand, solar filaments are large regions of very dense, cool gas, held in place by magnetic fields [2].
They usually appear long and thin above the chromosphere, and as they are cooler than the surroundings, they appear
dark. But solar filaments on the "edge” of the Sun, looks brighter than the dark outer space behind them.

From end to end, a solar filament stretches more than a million km or about three times the distance between
Earth and the Moon. Sometimes the filament becomes unstable, collapse, and create an enormous wall of plasma
rises towering over the sun’s surface, triggering a Hyder flare. The plasma ejected out into space forms the core of a
massive CME.

This phenomenon happened on November 1st, 2014 when a Hyder flare began at 4:40 UT. A brief report on this
event is available at STCE Newsletter (http : //www.stce.be/newsletter /pdf /2014/STC Enews20141107.pdf). In
general, the Hyder flares are longer than the flares from magnetic activity of sunspots. In the present case, the Hyder
flare had a duration of three hours, and its maximum intensity reached the condition of a C2.7-class flare. In addition,
due to location of the filament at southeastern of the solar disc, the CME ejected was not Earth directed.
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Abstract

Active region NOAA AR2036 located at S20W34 at the Sun disk, produced a moderately
strong (GOES class M7.3) flare on April 18, 2014. The flare itself was long in duration, and
a halo coronal mass ejection (CME) was emitted. In addition, a radiation storm, that is, solar
energetic particles (SEP), began to reach the Earth at 13:30 UT in the aftermath of the solar
blast. reaching the condition of an S1 (minor) radiation storm level. In temporal coincidence
with the onset of the S1 radiation storm, the Tupi telescopes located within the South Atlantic
Anomaly (SAA), Brazil (sea level) detected a fast rise in the muon counting rate, caused by
relativistic protons from this solar blast, with a confidence of up to 3.5% at peak. At time
of solar blast, of all ground-based detectors, the Tupi telescopes had, the best geoeffective
location. Indeed, in association with the radiation storm, a gradual increase in the particle
intensity was found in some neutron monitors, all of them at the west region relative to the
Sun-Earth line, yet within the geoeffective region. However, their confidence levels are small,

up to 3%, and under these conditions further investigations are needed, to verify if these

1
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Abstract

In this paper, we present the first results of the Brazilian climatic muon
stations. The aim of this new experiment, is the study of space weather
effects at ground level, driven by diverse solar transient events. The project
has two stations: One of them (New Tupi) is located in the city of Niteroi,
state of Rio de Janeiro (22°53005,43°0613W), and the second one (Muonca)
is in the city of Campinas, state of S ao Paulo (22°54205,47°339W). Both
locations are within the South Atlantic Anomaly (SAA), a region with an
anomalously weak geomagnetic field strength. Three examples of Forbush
decrease are analyszed, two of them driven by coronal mass ejections (CMEs)
and the other by corotating interaction regions (CIR). We show that they

correlate with the geomagnetic indices, Kp and Dst, and also with data from
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Abstract: We describe a data acquisition system fully developed via the
virtual instruments technique, on the basis of tools developed within
LabVIEW software. We have implemented this system to obtain the
particle counting rate of a single detector, as well as for the coincidence rate
between two or more detectors (telescope mode). A full example is

*Corresponding Author: presented for successive and continuous particle detection at a

C.E: Navia, _ predetermined rate, including the calibration. In order to show the good
w_stt'tuﬁegf Pf_‘lyS'CS - UFF, performance of the system, a real example is included, where the relative
Iterol, brazil;

counting rate variation observed by the Tupi telescope is compared with the
Peawanuck neutron monitor data, both show the Forbush decrease on
September 12th-13th, 2014. Details of this data acquisition system are

Email: navia@if.uff.br

reported.

Introduction

The  virtual instrument software architecture
provides a generic interface for communication with
test and measurement equipment. The main difference
between hardware instrumentation and virtual
instrumentation is that software is used to replace a
large amount of hardware. The software enables
several hardware components to be replaced by
already purchased computer hardware, where a sole
component, such as an analog-to-digital converter, can
act as a hardware complement of a virtual data
acquisition system.

On the other hand, LabVIEW is a set of virtual tools
and modules Trevis and kring (2006), Bitter et al.
(2011). Labview is devoted to analysis and design in
the areas of control, signal processing, system
identification, mathematics, simulation, and more.

In this article, we describe a data acquisition
system fully developed via the virtual instruments
technique using the Labview tools. The system is
successful and constitutes the data acquisition of the
Tupi telescopes that detect the particles of cosmic
radiation at ground level Augusto et al. (2012).

Cosmic ray detection constitutes a version of
particle  physics experiments. Obtaining and

’//// Science
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interpreting of the results means learning a little bit
more about the fascinating world of particles and
forces that make up the universe. The dominant
particle species of the primary cosmic radiation in the
GeV energy region are protons and alpha particles.
When these primary cosmic ray particles reach the
upper atmosphere, they collide with the air nuclei, and
these collisions produce showers of energetic hadrons,
which then decay into energetic leptons. The most
common of these secondary cosmic leptons are the
muons Gaisser and Stanev (2010), Cechini and Spurio
(2012). They are called the hard component, because
depending on their energies they can penetrate deep
into the atmosphere and reach sea level and beyond.

As the Tupi telescopes are located at sea level
(see next section), mostly particles that reach the
telescope are muons. The Tupi telescope is devoted to
search for transient solar events. Excesses and deficits
in the muon flux at ground level are driven by solar
flares, such as a coronal mass ejection (CME), solar
hole stream, interplanetary shocks of different origins,
and so on Augusto et al. (2011, 20011b, 2012)..

In Sec. Experimental setup we present a brief
description of the new Tupi telescope setup. In Sec.
Data acquisition via hardware we give a description of
the main tasks carried out by a data acquisition system
assembled using the NIM technology. In Sec. Data

© 2014 The Author(s). This open access article is distributed under a Creative Commons Attribution (CC-BY) 3.0 license.
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