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Resumo

Nesta tese apresentamos os primeiros resultados de um estudo em andamento
sobre uma possivel associacao entre excesso e déficit de mions observados no nivel
do mar pelo telescépio Tupi e eventos transitorios originados pela atividade solar.
Uma andlise dos fendmenos observados utilizando dados de satélites tais como GOES
e ACE mostra que o excesso de muons, na maioria dos casos, tem potencial para
uma associacao com “flares” solares de pequena escala e o déficit de miions apresenta
uma anti-correlacao com a chegada de particulas solares na regiao dos keV. A boa
performance do telescépio Tupi é em parte uma conseqiiéncia da alta taxa de contagem
do sistema de aquisicao de dados e que chega até 100 kHz e em parte devido ao sistema
de rastreamento do telescopio e que permite que o eixo do telescopio aponte préximo
as linhas do campo magnético interplanetario. Aqui é também discutida uma origem
dos eventos sem uma aparente associacao com “flares” e particulas solares energéticas.
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Abstract

In this thesis we present the first results of a study in progress about a possible
association among excess and deficit of muons observed at sea level by the Tupi teles-
cope and transient events originated for the solar activity. An analysis of the observed
phenomena using satellite data such as GOES and ACE show that the muons excess
in the majority of the cases has potential for an association with solar flares of small
scale and the muons deficit presents an anti-correlation with the arrival of solar parti-
cles in the keV energy region. The good performance of the Tupi telescope is partly a
consequence of the high counting rate of the acquisition data system and that arrives
up to 100 kHz and partly due to the tracking system of the telescope and that allows
that the telescope’s axis points close to the lines of the interplanetary magnetic field.
Here it is also discussed an origin of the events without an apparent association with
flares and energetic solar particles.
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Capitulo 1

Raios Cdosmicos

Raios césmicos sao particulas energéticas cuja origem é o cosmos, isto é, o espaco
exterior, se propagam a uma velocidade quase igual a da luz e “bombardeiam” a Terra
em todas as diregoes. Os raios césmicos sao constituidos em sua maioria por nicleos de
atomos e varia do mais leve (prétons) aos elementos pesados da tabela periédica. Raios
cosmicos também incluem elétrons de alta energia, pdsitrons, e outras particulas su-
batomicas. O termo “raios” cdésmicos normalmente se refere a raios césmicos galacticos
que se originam em fontes fora do sistema solar distribuidos ao longo de nossa galaxia .
Porém, este termo também passou a incluir outras classes de particulas energéticas no
espaco, inclusive nicleos e elétrons acelerados em associacao com eventos energéticos
do Sol (chamadas particulas energéticas solares), e particulas aceleradas no espago

interplanetario.

Os raios césmicos foram descobertos em 1912 por Victor Franz Hess [1, 2],
quando ele observou que um eletroscopio descarregava mais rapidamente a medida
que ele ascendia em um balao. Ele atribuiu isto a uma fonte de radiacao proveniente
da parte superior da atmosfera, e, em 1936, foi premiado com o Nobel de Fisica por
esta descoberta. Por algum tempo acreditou-se que a radiacao era de natureza ele-
tromagnética, conseqiientemente, o nome “raios” cosmicos. Porém, durante os anos
trinta do século XX foi observado que os raios césmicos devem ser carregados eletrica-
mente (predominantemente positivos) porque eles sao afetados pelo campo magnético

da Terra.

Nos anos quarenta e cinqgiienta, antes que os aceleradores de particulas artifi-
ciais alcangassem energias muito altas, os raios cdésmicos serviram como uma fonte de
particulas para investigacoes em fisica de altas energias, e conduziram a descoberta de
particulas subatdmicas que incluiram o pésitron, o mion, o pion [3], o kaon e inclusive a
primeira evidéncia experimental das particulas charmosas. Resultados sobre interacoes

hadronicas utilizando camaras de emulsao nuclear pela Colaboragao Brasil-Japao [4]
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CAPITULO 1. RAIOS COSMICOS 8

de raios césmicos foram confirmados pelo acelerador SppS do CERN. Embora estas
aplicagoes continuem [5], o enfoque principal da pesquisa de raios césmicos foi e é diri-
gido para investigacoes de aspectos astrofisicos, tais como a sua origem, como eles sao
acelerados a velocidades tao altas, que papel eles representam na dinamica da Galéxia,

qual a sua composicao dentro e fora do sistema solar etc.

A hipdtese mais aceita é que os raios césmicos galacticos tém origem nas explo-
soes de supernovas que acontecem aproximadamente a cada 50 anos em nossa Galaxia.
A intensidade observada (fluéncia) de raios césmicos nestas explosoes requer sejam

044

liberadas energias de 10** J em forma de raios cosmicos. H4 evidéncias de que os raios

coésmicos sejam acelerados por ondas de choque nestas explosoes.

Quando os raios césmicos de alta energia sofrem colisoes com os atomos da
atmosfera superior, eles produzem uma cascata de particulas secundarias que se pro-
pagam pela atmosfera em direcao a superficie da Terra. Os raios césmicos secundarios
incluem pions que decaem produzindo muons, neutrinos e raios gama através dos pro-

cessos T — ,ui + v, e 70

— v+ . A maioria das particulas dos raios cosmicos
secundarios que alcangam a superficie da Terra é composta de mions e neutrinos, com
uma intensidade aproximada de 100 particulas por m? e por segundo. A Fig. 1.1
mostra a variagao do fluxo vertical da radiacao césmica priméaria e secundaria com a
profundidade atmosférica. A radiacao césmica primaria é estimada como um fluxo de
nucleos p + n. Em todos os casos os fluxos sao obtidos para £ > 1 GeV.
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Figura 1.1: Fluxo vertical dos raios césmicos (primarios e secundérios) na atmosfera, para
E>1GeV [6]

Embora milhares de raios cosmicos atravessem nossos corpos a cada minuto,
os niveis de radiacao resultante sao relativamente baixos e correspondem, no nivel do

mar, a aproximadamente 20% da radiacao de fundo natural.
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O ntimero de particulas que alcancam um dado nivel de observagao na superficie
da Terra estd relacionado a energia do raio césmico que iniciou a cascata na parte
superior da atmosfera. Os raios césmicos com energia maior que 10 eV sao estudados
com detectores distribuidos em grandes superficies (da ordem de km?). A freqiiéncia
de chuveiros na atmosfera é de aproximadamente 100 por m? por ano para energias da
ordem de 10'® eV e aproximadamente 1 por km? por século para energias maiores do

que 102 eV. A Fig. 1.2 mostra o espectro de energia da radiacao césmica primaria.
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Figura 1.2: Espectro de energia dos raios césmicos primadrios.

Tanto os neutrinos primarios como os secundarios produzidos na interacao dos
raios cosmicos com a atmosfera sao estudados por detectores grandes colocados pro-

fundamente em minas ou debaixo de dgua e gelo.

O Sol também é uma fonte esporadica de niicleos e elétrons de altas energias que
sao acelerados por ondas de choque que viajam pela coroa solar, e por energia magnética
langada em explosdes solares (“flares”). Durante tais ocorréncias, a intensidade de
particulas enérgicas no espaco pode aumentar por horas por um fator de 10? a 10°.
Tais eventos de particulas solares sao muito mais freqiientes durante a fase ativa do

ciclo solar. A energia maxima alcangada em eventos de particulas solares é tipicamente
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de 10 MeV a 100 MeV. Porém, acreditava-se que a energia méaxima alcancaria de 1 GeV
ocasionalmente (aproximadamente uma vez por ano) até 10 GeV (aproximadamente
uma vez por década). Porém, neste trabalho é mostrado que mesmo os eventos solares

(flares) de pequena escala ejetam particulas com energia méxima na faixa de GeV.

Uma outra componente dos raios césmicos inclui elementos que sao dificeis de
serem ionizados tais como He, N, O, Ne, e Ar, denominados como raios cosmicos
anomalos por causa de sua composicao incomum. Os raios césmicos anomalos se ori-
ginam de particulas interestelares eletricamente neutras que entraram no sistema solar
inaltera- das pelo campo magnético do vento solar e sao paulatinamente ionizados. Sao
entao acelerados por ondas de choque formadas quando o vento solar reduz a sua velo-
cidade como resultado da sua interacao com o gas interestelar. Esta interacao acontece
em algum lugar entre 75 e 100 AU do Sol (AU - unidade astronomica é a distancia

média da Terra ao Sol).



Capitulo 2

O Telescopio Tupi de Mions

2.1 Introducao

O telescépio Tupi em uma montagem equatorial é constituido por dois detectores
fixos e outros dois que podem ser orientados de modo a detectar particulas proveni-
entes de uma determinada direcao. O telescépio estd instalado no Instituto de Fisica
da Universidade Federal Fluminense cuja localizacao obtida via GPS é 22°54'33” de
latitude Sul, 43°08’39” de longitude Oeste e no nivel do mar [7].

Figufé 2.1: Fotografia do telescépio Tupi.

A parte principal do telescépio é formada por dois detectores A e B colocados nos
extremos de uma estrutura rigida com a forma de paralelepipedo medindo 0,50 m x 0,50
m x 3,0 m, como mostrado na Fig. 2.1. Essa estrutura ¢ montada de modo a permitir a
rotacao em torno de dois eixos ortogonais entre si e que permite o rastreamento de uma
determinada fonte. Estes dois detectores estao ligados em coincidéncia e constituem o

primeiro estagio de disparo (“trigger”) do telescopio.

11
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Figura 2.2: Esquema do telescépio Tupi.

O telescopio tem outros dois detectores C e D (“veto detectors”) colocados fora
do seu eixo principal (ver Fig. 2.2). O objetivo principal destes detectores é nao
considerar as coincidéncias entre os detectores A e B e um dos detectores C ou D,
produzidas por chuveiros ou particulas que atinjam o telescopio com direcao diferente
da estabelecida. Estes detectores estao ligados através de uma funcao or e a saida desta
é ligada em anticoincidéncia com os detectores A e B e constitui o segundo estagio de
disparo do telescopio. Na Secao 2.6 é descrito em detalhe o sistema de aquisi¢ao de
dados.

Fre. Amp. Box
Fower —3 +—= signal
P
il cm
scintillator
S0 cm

Figura 2.3: Unidade de detecgao.
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Em cada detector, ver Fig. 2.3, ha um cintilador plastico medindo 0,50 m x
0,50 m x 0,035 m colocado na base da caixa piramidal. Esta caixa hermética é confec-
cionada com uma chapa de zinco de 1,0 mm de espessura e pintada internamente na
cor branca. No vértice da piramide encontra-se uma caixa contendo uma fotomultipli-

cadora Hamamatsu RS21 (PM), cuja saida esté conectada a um pré-amplificador.

Quando uma particula carregada rapida, por exemplo um muon, atravessa o
cintilador, este emite luz fluorescente que é captada pela fotomultiplicadora. A foto-
multiplicadora converte a luz de baixa intensidade em um sinal elétrico, que é pré-
amplificado até uma amplitude suficiente para facilitar uma posterior analise. Cada
unidade necessita de fontes estaveis de poténcia sendo, uma com -900 V para a foto-

multiplicadora e outra com +12 V, 0 V e - 12 V para alimentar o pré-amplificador.

Os principais componentes do telescopio sao descritos a seguir:

2.2 Fotomultiplicadoras

As fotomultiplicadoras sdo sensores épticos extremamente sensiveis a luz [8].
Uma fotomultiplicadora tipica consiste de um fotocatodo, um focalizador de elétrons,
um multiplicador de elétrons (constituido por vérios dinodos) e um anodo ou coletor

de elétrons, hermeticamente acondicionados num tubo de véacuo, ver Fig. 2.4.

FOCUSING SECONDARY
ELECTRODE ELECTRON LAST DYNODE STEM PIN
VACUUM
(10-¥pa)
DIRECTION

OF LIGHT i’ i hﬁ\hﬁ?ﬁ-H\\f/ﬂ
FACEPLATE i J \QJ\\J\\

ELECTORON MULTIPLIER ANODE
PHOTOCATHODE (DYNODES)

STEM

Figura 2.4: Fotomultiplicadora Hamamatsu.

Quando a luz incide na fotomultiplicadora, os fétons alcancam o fotocatodo
arrancando elétrons que sao direcionados (focalizados) para o multiplicador de elétrons.
Esses elétrons sao multiplicados por um processo secundario de emissao até formarem
um pulso elétrico. No telescopio Tupi sao utilizadas fotomultiplicadoras Hamamatsu
RS21. Este tubo tem a capacidade de multiplicar elétrons em até 2 x 10° vezes, quando
alimentadas por um fonte de -900 V. As fotomultiplicadoras fornecem um tempo de

resposta muito rapido, menor do que 50 ns.
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2.3 Cintiladores plasticos

A eficiéncia relativa na deteccao de particulas carregadas pelos cintiladores
plésticos em relacao aos cristais Nal(T1) é aproximadamente de 50%. A emissao de luz
pelo cintilador plastico nao alcanca a regiao de freqiiéncia 6tima da fotomultiplicadora.
Assim, a desexcitacao e a consequente emissao de luz nem sempre ocorrem em um
mesmo nivel de excitacdo das impurezas. Assim, o comprimento de onda da intensi-
dade maxima de emissao ocorre em uma faixa de comprimentos de onda. Além disso,
a eficiéncia também esta comprometida, porque o acoplamento entre o cintilador e o
fotocatodo (guia de luz) em nosso experimento é o ar e ha a possibilidade de reflexao
nas paredes da caixa na qual a unidade de deteccao esta instalada. Conseqiientemente,
duas particulas carregadas podem fornecer pulsos de luz com amplitudes diferentes.
Em contra partida o tempo de resposta (tempo de subida mais tempo de decaimento)

¢ da ordem de nano segundo.

2.4 Fator Geométrico

No telescopio Tupi o fator geométrico é determinado basicamente pela geometria
da montagem dos detectores A e B. O fator de proporcionalidade relacionando a taxa
de coincidéncias C e a intensidade I de muons é chamado fator geométrico G [9] e pode

ser expresso quando a intensidade é isotropica como:

C=alI, (2.1)
com,
G = / / (d6.7)dow, (2.2)
QJ S,
e  dw=r.do/r?

em que, dw é o elemento de angulo sélido; €2 é o dominio de w , este esta limitado
pelo outro sensor do telescépio; 7 é o vetor na direcdo w ; ddy e dds sao os elementos
de area respectivamente em cada sensor do telescopio a serem penetrados, ver Fig. 2.5.
Consideramos somente o caso no qual a eficiéncia para a detecgdo de muons, €(F) ,

depende somente da energia E, em que I é definido como

[= / " Jo(B).e(E).dE, (2.3)

em que Jo(F) é a intensidade espectral dos muons em (s.cm.sr.E)~' . Nessa apro-
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Figura 2.5: Esquema para a determinacao do fator geométrico do telescépio Tupi.

ximagao, o fator geométrico depende somente do tamanho do telescépio e levando em
consideracao o fato da simetria cilindrica do telescépio com os dois detectores quadra-

dos de lado a e separados pela distancia L, o fator geométrico é dado por [11]:

(L? + a?)?

—I2n|—-—"7
¢ N [(L2 + 2a?)L?

] +4a(L? + a®)Y? tan™ { } —4aLtan_1(%). (2.4)

a
(L2 + a?

No nosso telescépio L = 3,0 m e a = 50 c¢cm, obtendo G = 65,6 cm?.sr

2.5 Resolucao Angular

A resolugao angular do telescépio é definida pela distancia de 3,0 m entre os
cintiladores plésticos dos detectores A e B e as dimensoes destes. Sob essas condigoes,
o angulo de abertura entre o eixo do telescépio e o plano que passa por um dos lados
do cintilador A e o lado oposto do cintilador B é de 9,4°, ver Fig. 2.2. Um cone com

uma abertura angular igual tera um angulo sélido dado por:

ds 27 9,40
w= / — = / / sin 0dOdo = 0,084 sr (2.5)
ol 0 0

2.6 Sistema de Aquisicao de Dados

O sinal analdgico fornecido por cada detector tem a forma mostrada na Fig.
2.6, onde os dois sinais em coincidéncia nos detectores A e B s@o mostrados na tela de

um osciloscépio.
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Figura 2.6: Sinais analégicos (detectores A e B) em coincidéncia observados na tela de um
osciloscopio.

Os sinais analégicos dos quatro detectores sao ligados as entradas analdgicas de
uma placa Advantech PCI-1711/73 que foi instalada e configurada num “slot” de um
computador PC. Nestas condigoes, a taxa de leitura de cada canal analdgico é feita
com uma freqiiéncia de até 100 kHz. Utilizando a técnica de instrumentos virtuais e
as ferramentas do “software” Lab-View foram escritas varias sub-rotinas que executam
diversas tarefas, tais como a discriminacao dos sinais analdgicos e a parte légica que

define o “ trigger” do telescopio, tal como é resumido na Fig. 2.7.

PC11711 Card
I

A o] | >
B
2 D —Counter

C —gt

D Discriminator

Virtual Instruments

Figura 2.7: Légica do sistema de aquisigao de dados.

A Fig. 2.8 mostra a tela de um microcomputador PC onde o painel de comando
do Lab-View para o sistema de aquisicao de dados do telescopio Tupi é colocado em

destaque.

O ntumero de contagem de mtions ou coincidéncias satisfazendo as condigoes de
“trigger” depende da altura escolhida para discriminar os pulsos, e esta nao pode ser
nem muito baixa (para evitar o ruido aleatério das fotomultiplicadoras) nem muito
alta (j& que sinais verdadeiros poderiam ser eliminados). O telescépio Tupi utiliza
uma altura fixa de discriminac¢do (—0,015 V). Esta altura é denominada “on-line”.

Entretanto, cada vez que as condicoes de “trigger” sao satisfeitas a altura dos pulsos
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Figura 2.8: Painel de comando no Lab-view do telescépio Tupi.

dos quatro detectores é registrada. Isto permite fazer uma analise “off-line”, ou em
outras palavras, discriminadores com alturas maiores do que a altura “on-line” podem
ser utilizadas na analise. Este processo define um filtro, muito tutil para confirmar
possiveis excesso de mions em uma dada direcao. Um sinal verdadeiro geralmente
sobrevive ou passa por um discriminador de altura um pouco maior do que a altura do
discriminador on-line. Tanto as coincidéncias quanto as anti-coincidéncias sao realiza-
das dentro de uma janela temporal de até 10 us (por default no Lab-View). O nimero
de coincidéncias aleatorias nesta configuracao é obtido através de uma correlagao entre
as alturas dos pulsos nos detectores A e B cada vez que as condicoes de “trigger” sao
satisfeitas. A Fig. 2.9 resume a situagao. Pulsos em coincidéncias verdadeiras tendem
a se agrupar na regiao acima de x = 0,02 V (detector A) e y = 0,02 V (detector
B). Entretanto, célculos do tipo Monte Carlo utilizando o programa GEANT para os
cintiladores em coincidéncia tém mostrado que dois pulsos simultaneos muito peque-

nos (neste caso menores do que 0,02 V), ou um deles muito pequeno e o outro muito

il#
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Figura 2.9: Espectro bidimensional das saidas analégicas dos detectores A (upper)e B
(lower), satisfazendo as condigoes de “trigger”. Pontos a direita da linha vertical e pon-
tos acima da linha horizontal representam coincidéncias verdadeiras.

grande, podem ser considerados como coincidéncias aleatérias [10], as linhas vertical e
horizontal na Fig. 2.9 limitam esta regiao de corte. Pela presente analise o nimero de

coincidéncias aleatdrias é estimado em 21%.

2.7 Rastreamento

Devido ao movimento de rotacao da Terra em torno de seu eixo, um ponto da
esfera celeste tem um movimento aparente em relacao a Terra, em sentido oposto ao
da rotacao da Terra em torno de seu eixo. E o acompanhamento por varias horas de
um ponto celestial s6 podera ser feito compensando a rotagao da Terra. Por exemplo,
num telescépio com montagem equatorial (ver Fig. 2.10), apenas o angulo horario da
estrela varia enquanto a sua declinagao permanece constante. Portanto, o rastreamento
da estrela é obtido girando-se o telescépio em torno de seu eixo polar, paralelo ao eixo

da Terra, no sentido oposto ao da rotacao da Terra.

O direcionamento do telescopio para rastrear uma estrela a partir do instante

to, depende do tempo sideral e das coordenadas da estrela (ascengao reta e declinacao)
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obtidos pela efeméride ou mediante o programa SkyMap v5.0.17. O tempo sideral T's

[12] no instante t é igual a ascensao reta de qualquer estrela que esteja passando pelo

meridiano do lugar (meridiano que passa pelo Zénite e pela diregdo Norte-Sul), neste

instante. O angulo horario de uma estrela com ascensao reta a em um instante de

observagao tg, posterior ao instante t, é dado por:

H() =Ts+ to—t (26)

se Hy < a, h1=24:00:00+ Hy — «
se Hy > «, hi=Hy— «

hy é dado no formato h:m:s (hora:minuto:segundo) cujo valor em graus é dado

por:
hy =h x 154+m x 0,25 + s x 0,00416, na direcao oeste.
Este é o angulo, no instante ty, a partir do qual devera iniciar o rastreamento
da estrela.

?37 Source

Zenith

Celestial South Paole

Polar axis

L-= Lalitude=22*53"' 59"

Equator

Figura 2.10: Montagem equatorial para o sistema de rastreamento.

2.8 Limiar de deteccao de mions

O fluxo de muons observado no nivel do mar “muon background” é produzido

principalmente pela radiagao césmica (prétons e fons) priméria de origem galdctica. A

Fig. 2.11 mostra esquematicamente este processo.
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Figura 2.11: Esquema da producao de muons devido a interagao de um préton primério na
atmosfera.

Na regiao de energia de MeV para GeV as particulas mais abundantes no nivel
do mar sao os muons (~ 97%). Eles tém uma energia média de ~ 4 GeV e seu
espectro de energia é uma distribuicao quase uniforme para energias menores do que
1 GeV inclinando-se paulatinamente para uma distribuicao do tipo lei de poténcia
e que reflete para um espectro primdrio ~ aE~%7 para energias maiores do que 10
GeV [6]. Cada um dos quatros detectores do telescépio Tupi (conjunto cintilador mais

fotomultiplicadora) tem um limiar de detecgao para particulas carregadas de ~ 8 MeV.

Entretanto, o limiar de deteccao dos mions, como é demonstrado no apéndice A,
éde ~0,1a0,3 GeV. Este valor limite é exigido para que os miions possam penetrar
as duas lajes de concreto da sala onde estd montado o telescépio (ver Fig. 2.2) ou as

paredes da sala quando o telescopio aponta para um ponto proximo da horizontal.
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Medidas utilizando a técnica de

rastreamento

3.1 Séries temporais “raw data”

Num dos objetivos do telescopio Tupi, enquadra-se o processo denominado astro-
nomia gama, isto é tentar observar excesso de muons ( “photo-muons”) de uma diregao
predeterminada, originada pelos raios gama primarios. O nosso alvo inicial foi o cen-
tro da Via Lactea cujas coordenadas sao § = —29°, o = 17 : 42h. Os dados obtidos
pelo telescépio consistem em medidas durante o rastreamento com o eixo do telescopio
apontando para o centro galactico, sendo essas medidas denominadas “on-source” e
as medidas apontando para fora da regiao do centro galactico, medidas denominadas
“off-source”. Cada medida de rastreamento tem uma duracao de 12 horas que é em
cada 24 horas o tempo aproximado em que centro galactico estd acima do horizonte.
Em cada medida de rastreamento é obtida uma série temporal a qual denominaremos

de “raw data” onde a contagem de muons é registrada a cada 10 s.

3.2 Correcao da contagem de muons pela pressao e
intensidade relativa
Com objetivo de levar em consideragao o efeito da pressao atmosférica na in-

tensidade do muon, a taxa de contagem de muons é transformada em “intensidade

relativa” utilizando a Representagao Logaritmica Natural (NLR') [13]. O algoritmo

!Natural Logarithmic Representation

21
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vem da dependéncia exponencial da taxa de contagem com a pressao atmosférica
N = Noexp[—f(P — Fy)], (3.1)

em que (3 é o coeficiente barométrico. Este tem um valor de aproximadamente 1%
por mbar, em experimentos com monitores de néutron. Porém, para a componente do
mtuon, 5 tem um valor abaixo de 0,7% por mbar, variando de uma estacao do ano para
outra. No caso do telescopio Tupi o coeficiente barométrico é estimado entre 0,2% e

0,3%. E P, é a pressao atmosférica média.

12007 p = 1I014.7|i 4.8 r;1bar I
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Figura 3.1: Distribuigao das médias horarias da pressdo atmosférica, obtidas em 2003 IF-
UFF Niteréi.

A Fig. 3.1 mostra a distribuicao média da pressao atmosférica a cada hora, em
2003, na cidade de Niterdi, sendo o valor médio Py = (1014,7 & 4,8) mbar. N, é a taxa

de contagem média. Na representacao NRL, a intensidade relativa é definida como
W =10? x In(N/Ny), em unidade de %. (3.2)

Deste modo, considerando a correcao de pressao, a intensidade relativa é dada por,
W,=W = x(P—-§). (3.3)

Seguindo a ultima relagao, é possivel ver que a intensidade relativa de muon esta
anticorrelacionada com a pressao, ou em outras palavras, se a pressao atmosférica P
¢ maior do que o valor médio F, a intensidade relativa de mion diminui e vice-versa.
Apoés o rastreamento, a série temporal é dividida em intervalos de 15 minutos e entao
aplicamos o algoritmo de correcao de pressao. Na Fig. 3.1 é possivel ver que a extensao
da banda de variagao de pressao é em torno P ~ 4,8 mbar (a 95% do nivel de confianga)

e corresponde a uma variacao na intensidade relativa de até ~ 3,4%.
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Experimento Azimute Zénite | Rigidez | Energia | Assimetria
(deg.) | (GV) (GeV) (L-0O)
Tupi (a) Sudeste - Sudoeste | 60 9.8 > 0.2 15+3
Tupi (b) Leste - Oeste 20 9.8 > 0.2 18+ 3
Okayama Leste - Oeste 20 12.0 1-3 17+4

Tabela 3.1: Alguns valores da simetria Leste-Oeste, no experimento Tupi e no experimento
Okayama [15]

3.3 Intensidade de muons e o efeito Leste-Oeste

O fluxo de mions observado ao nivel do mar (“muion background”) é produzido
principalmente pela radiagdo césmica priméria (prétons e fons) de origem galdctica.
Na regiao de energia de MeV para GeV, este fluxo apresenta uma dependéncia com o
angulo zenital. A distribuicao angular zenital é aproximadamente correlacionada com
uma funcao do tipo cos™ # com n ~ 2. Entretanto, se as medidas sao realizadas em
regime de rastreamento, aparece a dependéncia azimutal do fluxo de muions com o
campo magnético da Terra. Assim, a distribuicao zenital e, consequentemente, o fluxo

absoluto dos muons sao um pouco diferentes em lugares diferentes da Terra.

Sao dois os principais efeitos geomagnéticos sobre o fluxo de mions no nivel do

mar:

(a) O efeito Leste-Oeste: O fluxo de mions é maior na dire¢ao Oeste e menor
na direcao Leste. Este efeito é causado pelo fato de a radiacao césmica priméria, da

qual originam os muons, ser predominantemente positiva [14].

(b) O excesso de muons negativos na direcao Leste: Este efeito é uma con-
sequiencia da deflexao geomagnética ser diferente para muons positivos e negativos,
uma vez que o percurso médio dos muons tem dependéncia com o angulo azimutal.
Os muons positivos vindos da direcao Leste tém percurso médio maior que os muons

negativos [14].

No presente experimento, um resultado quantitativo sobre o efeito Leste-Oeste
durante uma secao de rastreamento pode se obtido observando o fluxo em dois pontos
simétricos (Leste-Oeste) e que tenham o mesmo angulo zenital. Na Fig. 3.2 (parte su-
perior) é apresentada uma série temporal tipica obtida numa se¢do de rastreamento e
na mesma figura (parte inferior) é apresentado o fluxo relativo obtido (sem corregoes) a
partir da série temporal. Claramente, um excesso na direcao Oeste pode ser observado.
Na Tabela 3.1 sao mostrados os resultados sobre a assimetria Leste-Oeste definida como

a razao entre os fluxos [(O — L)/(O + L)]. Esta grandeza nao necessita de calibragoes.
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Figura 3.2: Intensidade integral de mions durante uma secao de rastreamento. A taxa de
contagem (“raw data”) do telescépio é mostrada na parte superior.
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Eventos solares transientes

4.1 Classificacao dos eventos

Uma explosao solar (“flare”) ocorre quando houver uma grande e rapida mu-
danca no campo magnético do Sol, liberando repentinamente a energia magnética ar-
mazenada na atmosfera solar [16]. Enquanto a energia magnética estd sendo liberada,
particulas, incluindo elétrons, protons e niicleos pesados sao aquecidos e acelerados na
atmosfera solar. A energia liberada numa explosao solar ¢ da ordem de 10?7 erg/s. Em
geral a regiao solar que produziu a erupgao tem uma configuracao magnética complexa.
A classificacao dos “flares” é feita pela intensidade dos raios X que eles emitem e que
é observado pelos satélites: GOES12 em 6rbita geocéntrica e SOHO orbitando nas

proximidades da Terra (ponto de Lagrange). A figura 4.1 mostra esta classificagao.
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E - = 3 <«

= Solar Flares 1 =

103k . 4 ®

= S PO

i X2 /- : 1 -
i = = = =

. S MS, = : In 0

| - - - 1 2
= W E 5

= z — E| 3

: 3p

Lo ]

5 o

J&

.............. 1 3

Universal Timme
Updated 2000 Jul 14 1%:04:03 NOAA/SEC Boulder, €O USA

Figura 4.1: Classificagao das explosoes solares de acordo com a sua intensidade de radiagao
de raios X, observada a 1,0 AU pelo satélite GOES[17].

Observacoes de “flares” em satélites e no solo tém levado a identificar dois tipos

de aceleragoes, impulsiva (eruptiva) e gradual [18]. O mecanismo mais aceito para

25
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acelerar particulas solares na explosao solar é a onda de choque impulsiva, isto é, no
momento da erupgao, consequentemente eles tém uma curta duracao (algumas horas).
O conjunto das particulas aceleradas apresenta um excesso de elétrons em relagao aos
protons e fons. Provavelmente, esta caracteristica seja uma das razoes pelas quais
praticamente s6 as explosoes solares mais poderosas, aquelas classificadas como do

tipo X, sao observadas com detectores instalados em Terra.

As explosoes solares podem disparar a denominada CME (Coronal Mass Ejec-
tion) ou vice-versa. Entretanto, pode acontecer uma CME sem ser disparada por uma
explosao solar. O processo de CME acontece sempre quando houver uma grande e
rapida mudanca no campo magnético numa regiao do Sol. Neste processo é ejetado
material solar (plasma) da ordem de 10 kg com velocidade acima de 1000 km/h para

o espago interplanetario, como ¢ ilustrado na Fig. 4.2.

Figura 4.2: Esquema mostrando a ejecao de massa solar na coroa solar “CME”[19].

As particulas solares energéticas associadas as CMEs sao aceleradas por ondas
de choque poderosas produzidas pelas erupgoes. O processo acontece na parte superior
da coroa solar. O conjunto de particulas aceleradas por este processo caracteriza-se por
um excesso de protons e fons, quando comparado aos elétrons e que reflete a composigao
da coroa solar. A medida que a onda de choque se propaga pelo espaco interplanetario
e caso ainda tenha energia suficiente, ela acelerara particulas na ionosfera solar. Uma
conseqiiéncia deste processo é sua longa duracao e o aspecto gradual desta. A Fig. 4.3
mostra esquematicamente os processos de aceleracao de particulas energéticas pelas

explosoes solares e CMEs respectivamente.
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Figura 4.3: Aceleragao de particulas solares por ondas de choque em explosoes solares (tipo
eruptivo) e CMEs (tipo gradual).

4.2 A sensibilidade do telescopio Tupi para eventos

solares transientes

E comumente aceito que uma explosao solar deva ter uma emissao poderosa
para ser candidata associada a um evento observado no solo com excesso de particulas.
Estes eventos observados no solo chamaremos de GLE “ground level enhancement”.
Inicialmente, nao acreditdvamos que as explosoes solares de pequena escala tal como
as da classe C pudessem desencadear excesso de muons no nivel do mar. Entretanto,
apos uma série de resultados experimentais obtidos com o telescépio Tupi, temos agora
fortes evidéncias que isto realmente acontece. Nesta secao, tentaremos responder a
pergunta: quais sao os fatores principais que aumentam a sensibilidade do telescépio

Tupi?

a) Os GLEs observados pelo telesc6pio Tupi no nivel do mar sao caracterizados
por um pico impulsivo, isto é, com um tempo de subida rapido, esta é uma assinatura
indicativa que o sinal é constituido por um pacote de muons produzidos na atmosfera
pela chegada de um pulso de particulas coerentes provavelmente do Sol. Isto significa
que as particulas da frente do pulso chegam a Terra quase simultaneamente. Para
discriminar (contar) um pequeno pulso de particulas coerentes é necessario ter um
detector com o tempo de resposta bastante rapido acima de mili-segundo afim de
reduzir o tempo morto, tempo durante o qual o detector pode nao responder a radiacao
incidente. O telescopio Tupi tem uma taxa de contagem de até 100 kHz e nessa
freqiiéncia é possivel obter um tempo de resposta de ~ 10 us. A Tab. 4.1 mostra as
caracteristicas de varios detectores de particulas solares no solo, incluindo o telescépio
Tupi. Seguindo a tabela é possivel ver que experimentos tipicos que utilizam monitores
de néutron (NM), do tipo NM-64 e do tipo cintilador, sdo operados com uma taxa de
contagem de =~ 1kHz. Isto significa que sua resolucao temporal é ao redor de mili-

segundo.
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Figura 4.4: Representagao esquemédtica do hemisfério sul , mostrando as linhas do IMF do
tipo “garden hose” conectando o Sol e a Terra (eixo do telescépio Tupi) durante uma segao
de rastreamento. O esquema é para condicio de angulo de pitch 6 = 45°,

Telescépio de muons no solo
Experimento Local Altitude Taxa de Rig. cutoff
(grau) (m) contagem (kHz) (GV)
Nagoya(multi-directional) | 35,2N;136,9E 7 0,16 11,5
Tupi (tracking system) 22.9S5;43,3W 3 ~ 100 9,8
GRAND (muon EAS) | 41,7N:86,2W | 220 1,75 2,2
Monitores de neutrons
Experimento Local Altitude Taxa de Rig. cutoff
(grau) (m) contagem (kHz) (GV)
Yangbaging (NM-64) | 30,1N;90,5E | 4300 2.9 14,1
Chacaltaya (Scintillator) | 16,3S;221,8W 5220 ~ 1,2 13,1
Climax (IGY) 39,4N;253,8E 3400 4,3 2,99
Haleakala (IGY) 20,7N;203,7E 3030 1,5 12,91

Tabela 4.1: Caracteristicas de alguns detectores no solo de particulas solares.

b) O angulo de pitch é definido como o angulo entre a diregao do Sol e a dire¢ao
do eixo do telescopio. O sistema de rastreamento do telescopio Tupi mantém este
angulo constante durante o rastreamento. Provavelmente, essa caracteristica fornece
uma condicao adicional para aumentar a sensibilidade, porque a propagacao de uma
particula solar energética e carregada segue as linhas de campo magnético interpla-
netario (IMF), que é do tipo espiral de Arquimedes. O angulo de pitch do IMF a
1 AU é ~ 45°. Se o eixo do telescépio estiver orientado préximo da direcio dessas
linhas IMF, como estd esquematizado na Fig. 4.4, as fontes de particulas solares es-

tarao magneticamente bem conectadas a direcao do eixo do telescopio e a eficiéncia da
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deteccao estara proxima do maximo. Esta situacao favordavel aumenta a sensibilidade

do telescépio.

4.3 GLE associado com um “flare” solar

4.3.1 Associagao entre um “flare” e uma CME

A ocorréncia de GLE (excesso de muons) como observado pelo telescépio Tupi
pode ser interpretada como uma evidéncia da chegada nas camadas superiores da
atmosfera de um pacote de protons e ou ions com energia superior a produgao de pions
e acima do corte geomagnético local que é de 9,8 GV. Porém, a questao central é: eles
estao associados com “flares” solares de pequena escala? Em caso afirmativo, quais
sao os critérios para estabelecer esta associagao e quais os mecanismos de aceleracao
para atingir energias com ordem de grandeza de GeV? Com o propésito de dar uma
resposta convincente a essas questoes foi feita uma andlise com base nos dados dos
satélites GOES12 e SOHO/LASCO.

Os estudos estatisticos na associacao entre as informagoes de CME pelo
SOHO/LASCO e da explosao solar cuja emissao de raios X é informada pelo GOES,
nos fornece ferramentas uteis para andlise sobre a natureza dos GLEs. No caso de
eventos graduais, isto é, associado com uma CME, uma explicacao plausivel entre
outras para a baixa taxa de GLEs associados as explosoes solares de pequena escala é
o assim chamado “efeito filtrante” [20, 21, 22]. Esse efeito foi obtido a partir de recentes
observagoes solares com base no SOHO/LASCO CME Catalog e no Solar Geophysical
Data (SGD), para o mesmo periodo. Os resultados tém revelado que a ejecao de massa
é onipresente nas explosoes solares. Porém, se a explosao é menos energética, o plasma
quente é cercado por um campo magnético forte e nao pode escapar do coroa solar.
Neste caso, nao ha CME ejetada para o espaco interplanetario, ha somente emissao de

raios X.

A associacao de “flares” solares com os GLEs via CME é pouco compreendida.
Os “flares” solares e as CMEs freqiientemente ocorrem juntos, mas nao necessariamente
porque o “flare” dispara a CME ou vice-versa. H& especialmente durante o maximo
solar CMEs sem um “flare” solar associado. Porém, o efeito pode ser devido a alta
atividade solar, porque o background dos raios X ¢é alto e os “flares” solares com uma
emissao de raios X em pequena escala podem ser mascarados, enquanto os “flares”
solares de pequena escala sem CMEs associadas sao mais freqiientes devido ao “efeito
filtrante”.

As condigoes sob as quais uma CME estd associada a um “flare” solar sao
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estabelecidas buscando relagoes entre suas posicoes, o instante de inicio do “flare” e o
surgimento da CME. A associagdo entre as CMEs observadas pelo SOHO/LASCO e
as “flares” cuja emisao de raio X (comprimento de onda de 1,0 a 8,0 A) é observada
pelo GOES-8 [23] mostram que as CMEs, excluindo as do tipo IT !, tém um atraso em
relagdo ao inicio do “flare” de (30 £ 43,3) minutos. O pico na intensidade de raios X

desses “flares” tem um valor médio de 6,5 x 1076 Wm 2

, conseqiientemente a maior
parte deles sao da classe C. As CMEs do tipo II estao associadas mais com as explosoes

solares da classe M.

4.3.2 Propagacao das particulas solares energéticas no espacgo

interplanetario

A associacao entre um “flare” solar e um GLE exige levar em consideracao o
intervalo de tempo entre o inicio do “flare” e o aparecimento da CME, somado ao tempo
de percurso do Sol a Terra das particulas muito energéticas. Esse tempo de percurso
é estimado a partir dos resultados de simulagoes [24], onde se supde que a propagagao
de particulas energéticas sejam langadas no espaco interplanetario por uma CME,
formando pulsos coerentes de particulas. Elas seguem trajetérias que acompanham
as linhas do Campo Magnético Interplanetario (IMF), que tém a forma de espiral de
Arquimedes em torno do Sol . Resumimos aqui, o resultado da simulagao para um arco,
ao longo da linha de campo magnético, com comprimento médio (z) = 1,3 AU, que
pode ser expresso como funcao da distancia S, percorrida pela particula na trajetoria
helicoidal,

(z) = a(N)S. (4.1)

A constante de proporcionalidade, a(\), depende do livre caminho médio de espalha-
mento A, e satisfaz a condigao de vinculo a(A) = 1 para A = 1,0 AU, as vezes a condigao
é chamada de “scatter free” e implica num fluxo de particulas que se propagam seguindo

as linhas do campo como pulso de particulas coerentes.

H4 dois casos extremos para a propagacao de particula solar de alta energia a

1 AU, e que depende de como as particulas sao injetadas no meio interplanetario:

1- Quando o livre caminho médio de espalhamento é muito pequeno comparado
ao comprimento de escala do IMF (por exemplo A < 0,3 AU). A propagacao das
particulas segue trajetorias helicoidais em torno das linhas do IMF. As flutuacoes
de pequena escala do IMF atuam como centros de espalhamento de particulas e a

propagacao ¢ dominantemente difusa.

ICMEs sem associacdo com ondas de rddio de comprimento de onda da ordem de metro
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2- Em contraste, quando o livre caminho médio de espalhamento é compativel
com a distancia a fonte de particulas (por exemplo A ~1 AU), o efeito focalizador das
linhas do IMF torna-se dominante e a propagacao das particulas energéticas ¢ como

pulsos coerentes, seguindo trajetérias ao redor das linhas do IMF.

Heliospheric Particle Production

High energy particles in the heliosphere

Figura 4.5: Esquema da propagacgao de particulas energéticas solares no espago interpla-
netario [25].

Os GLEs constituidos pelos pacotes de muons, detectados no nivel do mar por
um telescépio direcional, sao sinais de particulas primarias chegando ao topo da atmos-
fera com uma forte anisotropia na distribuicao dos “pulsos coerentes” com o angulo
de pitch. O tempo de subida muito curto desses pulsos no perfil de tempo dos GLEs
sugere um transporte do pulso de particulas coerentes nao-difusoras. Sob a suposicao
de transporte nao-difusor para um valor médio tipico de A= 0,9 AU, o tempo de voo
dos pulsos coerentes de particulas energéticas com uma rigidez magnética média de 10
GV ¢ estimada como (35 £ 30) minutos.
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4.4 Critérios para a associacao de um GLE com

uma explosao solar/CME

Pelo exposto na secao anterior, a associacao de um GLE com um “flare” é feita
procurando o “flare”mais energético (com maior pico de emissdo de raios-X), dentro
uma janela temporal de (1,08 + 1,57) h. O critério vem do “efeito de filtragem”, porque
a probabilidade para ocorrer uma CME associada com uma explosao aumenta com a
energia. Por outro lado, a janela de (1,08 4+ 1,57) h leva em conta o atraso entre o
inicio da explosao e a aparicao da CME somado ao tempo de voo entre o Sol e a Terra

de particulas muito energéticas.

Por outro lado, até mesmo em GLEs associados com grandes explosoes solares,
o mecanismo de aceleracao produzindo particulas de até varias dezenas de GeV nao
¢ bem entendido. A situagao torna-se até mais critica no caso de GLEs associados
com explosoes solares de pequena escala. Aqui, discutimos a possibilidade de uma
“scater free” para a distribuicao do espectro de energia das particulas aceleradas pelas
ondas de choque ligadas com as CMEs. Essa possibilidade vem da forma do espectro
de energia das particulas estar intimamente relacionada com a distribuicao do tipo lei
de poténcia. Porque as distribuicoes de lei de poténcia sao caracterizadas como dis-
tribuicoes de escalas livres. O indice do espectro de energia depende do tempo num
mesmo evento e de um evento para outro, isto mostra que o processo de aceleracao ¢é
estocastico. Geralmente, a inclinacao do espectro de energia de um GLE é menor nos
primeiros estagios do processo, aumentando paulatinamente, ou seja, ele é mais empi-
nado nos estdgios finais do processo [26]. Em resumo, fluxos intensos e pouco intensos
de particulas solares associados a grandes e pequenas explosoes respectivamente, tém a
mesma distribuicao de energia, isto é, do tipo poténcia, em ambos os casos estes fluxos
tém espectros de energia que se estendem até energias além do processo de producao

de pions (dezenas de GeV). Este resultado necessita de futura confirmacao.
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GLEs observados pesquisando o

Centro Galactico

5.1 Dados Experimentais

A pesquisa tentando observar excesso de muons produzidos por fétons prove-
nientes do centro galdctico teve seu inicio em junho de 2003, e até fevereiro de 2005
foram completadas 2160 horas de observacao constituindo 180 secoes de rastreamento
de 12 horas cada.

Aqui apresentamos seis eventos com GLEs, observados nestas condigoes, todos
eles téem uma grande probabilidade de estarem associados com explosoes solares de
acordo com os critérios estabelecidos na se¢ao 4.4. Em todos os casos exceto na Fig.
5.3, os GLEs foram detectados com um nivel de confianca maior do que 3 o, quando
as séries temporais “raw data” sao utilizadas para a andlise. Porém, se a analise é
feita utilizando a intensidade relativa, todos os GLEs sao observados com um nivel de
confianca maior do que 3 0. Estes resultados fazem parte de nosso artigo publicado

em Physical Review D71 (2005) [27].

A Fig. 5.1 corresponde a uma secao de rastreamento sem a presencga de “flare”.
Esta auséncia pode ser verificada no gréafico superior, que mostra o fluxo sem picos, de
raios X, emitido pelo Sol e observado pelo satélite GOES12. A poténcia de emissao
deste “background” de raios X é em torno de ~ 1077 W/m? no satélite GOES12.

A parte central e inferior da Fig. 5.1 corresponde aos perfis de tempo da série
temporal (raw data) e a intensidade relativa, respectivamente. Ressaltamos que apesar
da baixa resolugiao angular do telescépio (abertura de 9,4%) e especialmente do tempo
reduzido de 12 horas para cobrir uma ampla faixa angular é possivel observar uma ca-

racteristica ja comentada, o efeito Leste-Oeste, isto ¢, um excesso de contagem quando

33
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Data Inicio | Nivel de RA Decl. Pitch angle atraso

UT(h) | confianca | (grau) | (grau) (grau) (h)
21/08/2003 | 18,79 4,10 258,7 -29 111 1,38
23/10/2003 | 19,96 2,00 318,7 -29 102 0,23
02/12/2003 | 23,02 6,60 273,7 -29 | Sol abaixo do horiz. | 1.50
10/09/2004 | 18,32 14,40 | 258,7 | -29 91 1,63
14/09/2004 | 15,50 4,70 258,7 -29 88 1,60
21/10/2004 | 18,02 4,40 258,7 -29 52 2,5

Tabela 5.1: Cronologia e principais caracteristicas dos GLEs obtidos pelo telescépio
Tupi.

o telescépio aponta na diregao Oeste.

A tabela 5.1 apresenta as principais caracteristicas dos GLEs e nas figuras 5.2,
5.3, 5.4, 5.5, 5.6 e 5.7 apresentamos os respectivos perfis de tempo que correspondem
as seis segoes de rastreamento onde os GLEs foram observados. Cada uma das figuras
é constituida por trés graficos: o grafico superior corresponde ao perfil de tempo da
emissao de raios-X das explosoes solares observadas pelo satélite GOES as quais sao
relatadas pelo NOAA Space Enviromet Center[28]. O grafico do meio corresponde a
série temporal “raw data”, que é construida registrando a contagem no telescopio a
cada 10 segundos onde é mostrado o GLE ou os GLEs durante a se¢ao de rastreamento
e o grafico inferior corresponde a intensidade relativa em “ bins” de 15 minutos apds

ter sido feita a correcao devido a variacao da pressao atmosférica.

Cada vez que uma explosao solar é associada a um GLE, este é marcado pelo
seu cédigo, por exemplo na Fig. 5.2 a explosao solar marcada com C1.3 representa um
“flare” de intensidade 1,3 x 107% W/m?.
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Figura 5.1: Perfis de tempo da emissao solar de raios X (GOES-background), da taxa de
contagem “raw data”e da intensidade relativa observada pelo telescopio Tupi durante a secao
de rastreamento de 28 e 29/09,/2004.
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Figura 5.2: Perfis de tempo da emissao solar de raios X (GOES), da taxa de contagem “raw
data”e da intensidade relativa observada pelo telescopio Tupi durante a secao de rastreamento
de 21/08/2003.
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de 23/10/2003.
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Figura 5.4: Perfis de tempo da emissao solar de raios X (GOES), da taxa de contagem “raw

data”e da intensidade relativa observada pelo telescopio Tupi durante a secao de rastreamento
de 02/12/2003.
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Figura 5.5: Perfis de tempo da emissao solar de raios X (GOES), da taxa de contagem “raw

data”e da intensidade relativa observada pelo telescopio Tupi durante a secao de rastreamento
de 10/09/2004.
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Figura 5.6: Perfis de tempo da emissao solar de raios X (GOES), da taxa de contagem “raw
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GLEs observados com o telescopio

apontando para as IMF

6.1 Dados Experimentais

A partir de fevereiro de 2005 o telescopio foi orientado de modo a rastrear o Sol,
isto é, apontando na diregao das linhas do campo magnético interplanetario (IMF). A
figura 6.1 esquematiza esta situagao onde o angulo de pitch (segao 4.2b) é de 45°. Até
junho de 2005, 18 novos GLEs foram observados nestas novas condic¢oes e apresentamos
aqui, cinco exemplos nas Figs. 6.2, 6.3, 6.4 e 6.5. Esses resultados foram aceitos para

publicagao na 29th International Cosmic Ray Conference Pune, India (2005) [29].

Sun
_7

IMF 5 South Pole

Figura 6.1: Montagem de rastreamento equatorial do telescopio Tupi apontando na diregao
das linhas do campo interplanetério (IMF) com angulo de pitch de 45°.

42
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Figura 6.2: Perfis de tempo da emissao solar de raios X (GOES), da taxa de contagem “raw
data”e da intensidade relativa observada pelo telescopio Tupi durante a secao de rastreamento
de 05/05/2005 e 10/05/2005.
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Figura 6.3: Perfis de tempo da emissao solar de raios X (GOES), da taxa de contagem “raw

data”e da intensidade relativa observada pelo telescopio Tupi durante a secao de rastreamento
de 13/05/2005.
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data”e da intensidade relativa observada pelo telescopio Tupi durante a secao de rastreamento
de 31/05/2005.
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data”e da intensidade relativa observada pelo telescopio Tupi durante a secao de rastreamento
de 14/06/2005.



Capitulo 7

GLEs candidatos a sinais de GRBs

7.1 Introducao

Durante algumas secoes de rastreamento descritas nos capitulos 5 e 6, foram
encontrados GLEs sem uma aparente associagao com “flares” /CMEs, pelo menos den-
tro dos critérios de associacao estabelecidos no capitulo 4. Estes GLEs apresentam
picos com um nivel de confianca maior do que 30. A anélise dos perfis de tempo destes
eventos utilizando discriminadores “off-line” com alturas maiores que a altura “on-line”
mostra que estes eventos nao sao meras flutuacoes do ruido das fotomultiplicadoras ou

alguma outra coisa ligada com a eletronica.

S |

Integral T ':l::.

Figura 7.1: Esquema do GCN (Gamma ray burst Coodinates Netwook). Os alarmes de
GRBs (coordenadas) obtidos nos satélites sdo repassados a detectores no solo em tempo real.

Uma possibilidade para explicar a origem destes eventos ¢é estabelecer uma asso-
ciagao com os denominados “Gamma Ray Burts” (GRBs). O detector BATSE a bordo
do satélite Compton observou GRBs com uma freqiiéncia de pelo menos um por dia.

E também conhecido que aproximadamente 30% dos eventos que dispararam os detec-

A7
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tores BATSE sao catalogados como explosoes solares. Isto mostra que a freqiiéncia de

GRBs é compativel com as explosoes solares.

Vérios modelos sobre GRBs [30, 31, 32| predizem que eles tém uma componente
de alta energia na regiao de GeV a TeV. No momento atual, nao é possivel a deteccao
desta componente pelos satélites, pois a sua area é reduzida. Nestas circunstancias, um
dos objetivos dos detectores colocados no solo é a deteccao desta componente, entre-
tanto, um critério inicialmente necessério é a deteccao de GRB no solo em coincidéncia

com o0s satélites.

Infelizmente, a freqiiéncia de observacao de GRBs pelos denominados satélites
GCN [33] (ver Fig. 7.1), Swift, Konus, Integral e Hete, em coincidéncia com o campo de
visao até mesmo de experimentos no solo de grande porte como o MILAGRO é muito
pequeno. Isto significa que a chance de observar um GRB no solo e em coincidéncia

com satélites é menor do que 3% [34].

7.2 O GLE “FRED” do experimento Tupi

Uma anélise de um GLE observado pelo experimento Tupi, qualificando-o como
candidato em potencial a GRB, foi um dos objetivos da publicacao no Astrophysical
Journal (2005) [35]. O evento foi observado em 16/12/2003 e é do tipo FRED (fast
rising exponential decay) tal como é mostrado na Fig. 7.2. Aqui destacamos algumas
semelhancas entre dois eventos do tipo FRED, o detectado pelo Tupi e o GRB detectado

pelo BATSE, entre as quais destacamos a sua duragao.

Na Fig. 7.3 é mostrada uma andlise “off-line”, onde sao mostrados os perfis de
tempo para véarias alturas de discriminag¢ao do evento FRED. O sinal é mais intenso
do que o “background”, ja que ele persiste mesmo quando uma altura maior do dis-
criminador é utilizada. Isto mostra que o sinal nao pode ser considerado uma mera

flutuacao.

7.3 Producao de mions por raios gama e GRBs

Nesta segao apresentamos uma andlise hibrida (analitica e numérica) com o
intuito de obter a condicao minima que seria possivel para a deteccao de um GRB na
regiao de energia de GeV até TeV pelo telescépio Tupi. Neste sentido sao utilizados
resultados sobre a produgao féton-mion e a sua propagacao na atmosfera obtidos pelo
método de Monte Carlo utilizando o programa FLUKA [36] e algumas caracteristicas

do telescépio Tupi tal como o seu fator geométrico.



CAPITULO 7. GLES CANDIDATOS A SINAIS DE GRBS 49

A anélise comeca estimando o nimero de mions que alcancam o solo, os quais
sao produzidos quando um raio gama primario chega nas camadas superiores da atmos-
fera. Por simplicidade, foram consideradas unicamente incidéncias verticais de gamas
primérios. O espectro de energia dentro uma distancia radial R = 10 km, a partir do

centro do chuveiro é estimada como (ver apéndice B)

dNM(> EM) ~ NB ( EW )a( Eu )76
dE, A(R) "GeV’™ “GeV

3 (7.1)

onde a energia é medida em GeV e os pardmetros sao N ~ 3,1 x 10~* mions/s GeV/,
a ~ 1,3 e § é préoximo de zero (“integral flat distribution”) na regido de energia de
0,3 GeV até ~ 20 GeV e A(R) = m x R% Se o chuveiro estiver dentro do campo de
visao do telescopio, uma pequena fracao destes muons serd detectada. A aceitancia do
telescopio a, aumenta com a energia e ¢ estimada como

= A (LA, (7.2

onde a) ~ 3,44 x 107 e § ~ 1,88, A(r) é a fragdo de miions que atinge o telescopio

quando o centro do chuveiro estd a uma distancia r do centro do telescopio.

A fracdo A(r) é calculada utilizando a distribuicao lateral de mions. De acordo
com os resultados mostrados na Fig. B.2 [37], e para energias entre 3 GeV e 10* GeV,
a distribuicao lateral de muons estende-se por mais de 10 km. Porém, no nivel do mar,
esta distribuicdo é quase uniforme até r ~ 2 km. Isto significa que A(r) ~ 1, para até

r ~ 2 km.

A maior incerteza de um GRB na regiao de GeV até TeV é na forma de seu
espectro de energia. Aqui é assumido que um GRB é constituido por NS fétons por

em? s GeV, com um espectro de energia do tipo lei de poténcia

dN, E
=7 _ pN© Y\
dE, V(Gev) ’

(7.3)

na faixa de energia de E,;,(~ 1,0 GeV) até E,,q, (varios TeV) e com uma duragao de
AT. O GRB mais energético observado pelo EGRET [38] sugere fluxos em torno de
NS ~ 107° fétons/cm?s GeV e um indice espectral em torno de v ~ 2,0 para energias

proximas de E, ~ 1,0 GeV. Estes valores sao utilizados na anélise.

Perante estas condigoes, o nimero de muons na faixa de energia dos GeV al-

cancando o telescopio, pode ser expresso como:
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Emax E o R
Nu(> E,) ~ Acpr x AT x a), x (N,)/A(R)) x ny]/ (GT;/) VMdEW/O A(r)2mdr.
(7.4)

em que A.pp = G/w ~ 781 cm? ¢ a érea efetiva, G = 65,6 cm?sr é o fator geométrico

min

e w = 0,084 sr ¢ angulo sélido do telescopio.

O sinal no detector, S = N,(> E,), deve ser comparado com a raiz quadrada
do ruido, v/ N, dado por

VN = /I, x AT x G, (7.5)
onde I, ¢ a intensidade do“background”de mions produzidos pela radiagao cosmica.

Para que um sinal seja considerado vélido é necessario que o valor de S/ VN seja
maior ou igual 4. A sensibilidade do telescopio Tupi para GRBs é mostrada na Fig.
7.4, para varios valores do indice do espectro de energia e para um GRB com a duracao
de AT = 100 s. Esta andlise mostra que a observacao de um GRB no solo é fortemente
limitada pelo valor do indice espectral e pelo valor maximo de energia do espectro. As
chances para a observacao no solo de um GRB aumentam quando o GRB ¢é de longa
duragao, valor alto da energia maxima do espectro e um espectro de energia nao muito
inclinado. A presente andlise com base no FLUKA mostra uma possibilidade real de

observar perante certas condicoes um GRB utilizando o telescopico Tupi.

A porcentagem de GLEs observados no experimento Tupi sem uma aparente
associagao com flares/CMEs é de 7%. Entretanto, aqui daremos destaque ao GLE
observado em 10/07/2003 e que é apresentado na Fig. 7.5. O GLE que foi observado
com um nivel de confianca de 7o tem o seu inicio em aparente coincidéncia temporal
com um GRB informado pelo KONUS/WIND [33]. O GLE esta 3 minutos atrasado em
relagao ao sinal do KONUS/WIND. Infelizmente, o KONUS néo fornece as coordenadas

do GRB sendo conhecido apenas o inicio de seu perfil temporal.
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Figura 7.2: Perfil de tempo do GRB de maior duracao observado pelo BATSE na faixa de
energia dos keV (quadro superior) e perfil de tempo do GLE do tipo FRED observado pelo
Tupi em 16/12/2003 na faixa de energia dos GeV (quadro inferior).
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Figura 7.3: Perfis de tempo do GLE do tipo FRED do Tupi para vérias alturas de discrimi-
nacao dos pulsos analégicos nos detectores.
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tipo poténcia de acordo com os resultados do FLUKA e parametros do Tupi.
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Figura 7.5: Perfil de tempo da taxa de contagem “raw data” observada pelo telescépio Tupi
durante a segao de rastreamento de 10/07 e 11/07/2003. O quadro menor mostra a estrutura
do GLE.



Capitulo 8

Eventos do tipo Forbush

8.1 Introducao

Experimentos utizando monitores de néutrons tém observado depressoes tran-
sientes na intensidade dos raios césmicos, alcancando um valor minimo em aproxi-
madamente um dia seguido por uma gradual recuperagao de até uma semana. FEs-
tes fenomenos denominados como Forbush sao conhecidos desde os anos 30 no século

passado|39].

o

Streaming- Limited tnm..gu’.s S S 2
Figura 8.1: Propagagao na ionosfera de ejetos(plasma e campo magnético) emitidos pelo Sol

numa CME[40].

Sabe-se agora que eles sdo associados a passagem de uma perturbacao (plasma e
ondas de choque magnéticas interplanetéria) pelas proximidades da Terra e na maioria

dos casos elas sao consideradas como manifestacoes interplanetarias de CMEs. A Fig.

25
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8.1 mostra a propagacao de uma destas perturbacoes. A reducao drastica na inten-
sidade na radiagao cosmica galactica é causada pelo efeito de blindagem, tal como ¢

mostrado esquematicamente na Fig 8.2.

Figura 8.2: Tlustracao do efeito de blindagem produzida pela chegada do ejetos solar e sua
interagao com a magnetosfera da Terra.

Efeitos do tipo Forbush tém sido observados nos experimentos em satélites [41],
nos experimentos de chuveiros atmosféricos extensos [42] e telescépio de muons [43].
Aqui apresentamos os eventos do tipo Forbush observados pelo telescépio Tupi no
periodo de fevereiro a abril de 2005 quando foram realizadas 729 horas de observacoes,

ou 60 secoes de rastreamento de 12 horas cada uma.

Destacamos que a intensidade das depressoes depende de varios fatores tais como
do limiar de deteccao das particulas no nivel do solo, do corte no valor geomagnético do
lugar onde o detector esta instalado e de como os dados sao apresentados, por exemplo
as médias horarias da intensidade apresentam depressoes mais profundas do que as
médias diarias da intensidade. No experimento Tupi as médias da intensidade a cada

15 minutos tém sido utilizadas para a apresentagao dos eventos Forbush.

Um aspecto importante observado na grande maioria (90%) dos eventos Forbush
pelo telescopio Tupi é que seu inicio coincide com a chegada de particulas energéticas
solares na faixa de keV e as vezes na faixa de MeV no satélite ACE [44], cuja missao

¢ a de monitorar todos os aspectos do chamado vento solar.

Se todos os eventos Forbush fossem manifestacoes interplanetarias de CMEs se-
ria esperada uma relagao de 1 : 1 entre as CMEs e Forbush. Entretanto, se levarmos em

conta sé aquelas perturbagoes que estejam cruzando a vizinhanca da Terra, deveria ser
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esperada uma relagdo de 7 : 1 [45]. A freqiiéncia com que as CMEs sao observadas (em
épocas proximas do minimo solar) é de ~ 0,7 por dia, ou seja, 3 por més. Entretanto,
um resultado preliminar da presente analise mostra uma freqiiéncia de Forbush maior
do que 9. Isto sugere um segundo mecanismo para a origem de eventos do tipo For-
bush, como por exemplo os denominados “co-rotating high speed streams”[46]. Este
mecanismo sugere que quando uma camada de vento solar (plasma) alcan¢a uma outra
camada propagando-se com uma velocidade menor podem ser formadas nesta interagao
ondas de choque. E a propagacao destas ondas de choque nas proximidades da Terra

que dariam origem ao mini-Forbush.

8.2 Dados Experimentais

Nas Figs. 8.3, 8.4, 8.5, 8.6, 8.7 e 8.8 apresentamos 7 exemplos de eventos do
tipo Forbush observados pelo telescépio Tupi e que sao mostrados na parte inferior das
figuras. Na parte superior das figuras é mostrado os perfis de tempo dos prétons na
regiao de energia de keV, detectadas pelo satélite ACE. Esses resultados fazem parte
de nossa publica¢ao no Physical Review, D72 (2005) [47] e também foram apresentados
na 29th International Cosmic Ray Conference Pune, India (2005) [48].

Além da coincidéncia do inicio dos eventos do tipo Forbush observados no experi-
mento Tupi com a chegada de particulas solares energéticas registradas no satélite ACE
“EPAM prétons”’na faixa de energia de keV, apresentamos aqui, alguns comentarios

relevantes sobre os dados experimentais.

(a) Todos os eventos relatados nesta segao foram observados com um angulo
de pitch igual a 45°, isto é, apontando para as linhas do IMF. Nestas condicoes, s6
¢ possivel obter medidas durante 12 horas a cada 24 horas, esta limitacao impede
conhecer com exatidao a duracao das depressoes. Entretanto, a Fig. 8.8 mostra secoes
de rastreamento em dois dias consecutivos, a esquerda mostrando o inicio da depressao
e a direita o fim da depressao, mostrando que a duracao da depressao nao excede a 23

horas.

(b) Em alguns eventos (Fig. 8.6 e Fig. 8.8 da esquerda) é observado que imedia-
tamente antes do inicio das depressoes, ha um pico na intensidade de mions conhecido
como pré-Forbush. A origem deste pico é causada em parte pela aceleracao de raios
cHésmicos na frente da perturbacao magnética “efeito espelho”. Também existe a possi-
bilidade de uma componente muito energética (prétons) propagando-se justamente na

frente da perturbacao.
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Figura 8.3: Perfis de tempo do fluxo de prétons observado pelo satélite ACE-EPAM e da
intensidade relativa de mions observada pelo telescépio Tupi durante a segao de rastreamento
de 16/02/2005.
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Figura 8.4: Perfis de tempo do fluxo de prétons observado pelo satélite ACE-EPAM e da

intensidade relativa de mions observada pelo telescépio Tupi durante a segao de rastreamento
de 17/02/2005.
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Figura 8.5: Perfis de tempo do fluxo de prétons observado pelo satélite ACE-EPAM e da

intensidade relativa de mions observada pelo telescépio Tupi durante a segao de rastreamento
de 24/02/2005.
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Figura 8.6: Perfis de tempo do fluxo de prétons observado pelo satélite ACE-EPAM e da
intensidade relativa de mions observada pelo telescépio Tupi durante a segao de rastreamento
de 03/03/2005.
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Figura 8.7: Perfis de tempo do fluxo de prétons observados pelos detectores SIS e EPAM,
a bordos do satélite ACE, e da intensidade relativa de mions observada pelo telescépio Tupi
durante a segao de rastreamento de 15/03,/2005.
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Figura 8.8: Perfis de tempo do fluxo de prétons observado pelo satélite ACE-EPAM e da
intensidade relativa de mions observada pelo telescépio Tupi durante a segao de rastreamento
de 25/04/2005 e 26/04/2005.



Capitulo 9
Conclusoes

Foram apresentadas descri¢oes e andlise de excessos e déficit no fluxo de mions
observados no nivel do mar (GLEs) pelo telescépio Tupi em associa¢do com eventos

solares transientes. As principais conclusoes sao resumidas a seguir como:

(a) O telescopio Tupi detecta miions no nivel do mar com energias maiores do
que 0,1 ou 0,3 GeV. Esse limiar de deteccao é estabelecido pelo fato de que unicamente
muons com energias maiores do que estes valores conseguem penetrar as duas lajes e/ou

paredes que circundam o telescopio.

(b) A eficiéncia do “trigger”do telescépio Tupi é da ordem de 79%, ou, em
outras palavras, o telescopio trabalha com uma taxa de coincidéncias aleatorias da
ordem de 21%. Mesmo nestas condigoes, o fluxo de muons (background) apresenta o

efeito Leste-Oeste durante uma segao de rastreamento.

(c¢) Os excessos de muons, isto é, os GLEs detectados durante as segoes de
rastreamento aqui apresentadas, foram observados com um nivel de confianga maior
do que 30. Estes GLEs nao podem ser atribuidos a modulacoes por fatores externos,
tais como mudancas de pressao e temperatura, ja que a escala temporal dos GLEs nao
é compativel (é muito menor) com a escala temporal destas modulagées. Além do mais,
nao foram observadas mudancas bruscas na pressao atmosférica e nem na temperatura,

em coincidéncia com os GLEs.

(d) A observagao dos GLEs nao est4 restrita a uma simples observagao de exces-
sos. No nosso caso, também é possivel ver as suas estruturas em detalhe, por exemplo,
picos duplos nos perfis de tempo. Uma grande porcentagem de GLEs (acima de 90%)
admite uma associagao com eventos solares transientes, dentro dos critérios estabe-
lecidos no capitulo 4 e que foram obtidos com base nos dados dos experimentos em

satélites e simulacoes do tipo Monte Carlo.
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(e) Dois fatores fazem do telescépio Tupi sensivel a uma variedade de eventos
solares transientes, mesmo aqueles de pequena escala, por exemplo, “flares” do tipo
C. O primeiro é o tempo de resposta da ordem de 10us, isto é, a taxa de contagem
dos pulsos analégicos nos detectores é feita com uma freqiiéncia de até 100 kHz. Isto
favorece a deteccao de pulsos coerentes que atingem o detector quase simultaneamente.
O segundo € o sistema de rastreamento do telescopio, pois é possivel orientar o eixo do
telescépio de forma tal que o angulo de pitch seja constante, ou, em outras palavras, é

possivel colocar o telescépio na rota das particulas solares ou das produzidas por estas.

(f) Uma porcentagem (7%) dos GLEs no Tupi aparentemente nao tem uma asso-
ciagao com “flares” /CMEs. Estes eventos sao candidatos potenciais a uma associagao
com GRBs. Com base no programa FLUKA é mostrado que sob certas condicoes existe
a possibilidade de deteccao no solo pelo Tupi de GRBs com energia na faixa de GeV a
TeV. Alids, em detectores de GRB no espaco (satélites) uma expressiva porcentagem
~ 30% sao na realidade “flares” solares. Isto mostra de certa forma que se um detector
no solo for sensivel a “flares” solares de pequena escala sera sensivel também, sob certas

circunstancias, a GRBs.

(g) Os resultados do experimento Tupi incluem dois “records”mundiais: Os
GLEs associados a “flares” solares de menor intensidade (tipo C) [27] e o menor Forbush
registrado no mundo em associacao com a chegada de prétons com energia na faixa de
KeV no satélite ACE (EPAM prétons) [48]. Apés a publicagao dos primeiros resultados
do Tupi, uma grata surpresa foi a constatacao da inclusao do telescépio Tupi no mapa
onde os experimentos de raios cosmicos sao indicados pelo grupo russo Izmiran da

Universidade de Moscow [49] e que é mostrado na Fig. 9.1.
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Figura 9.1: Localizacao dos experimentos de raios césmicos[49].
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Apeéendice A

Energia perdida continuamente por

um lépton carregado

A taxa média da energia perdida pelo muon[50], em sua propagacao através de

um material, é dada por

- < % >=a(F)+ B(E) x E, (A1)
onde X ¢é a espessura do material em unidades de g/cm?. O primeiro termo leva em
consideragio a energia perdida por ionizagao (a(E) ~ 2,0 MeVem?/g) e o segundo
termo (B(E) ~ 6,0 x 107% e¢m?/g) representa a energia perdida devido ao processo
radiativo, e este processo é dominante somente na regiao de energia acima da energia
critica (vérias centenas de GeV), enquanto que, para energias de sub-GeV até GeV,
a ionizacao torna-se o processo dominante na perda de energia dos muons. Sob essas

suposigoes a equagao (A.1) pode ser escrita como

~AE ~2,0 x AX MeVem?/g. (A.2)

O telescépio TUPI esta no interior de uma sala e abaixo de duas lajes de concreto
como mostrado na Fig. 2.2. A espessura das lajes tem uma dependéncia com o angulo
zenital, com o valor médio de AX ~ 150 g/cm?. Conseqiientemente, as lajes aumentam
o limiar de energia para deteccao de muon, porque o telescopio detectarda muons com
energia maior do que 0,1 a 0,3 GeV que é exigida para penetrar as duas lajes. No
caso dos elétrons, a energia perdida por bremsstrahlung torna-se dominante acima de

algumas dezenas de MeV e é quase independente da energia. Para elétrons com 100 a
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1000 MeV, a energia perdida pode ser expressa aproximadamente como

AFE
——— ~0,15(g/em*) 7t x E(MeV). A3
S ~ 0, 15(g/em?) ! x B(MeV) (4.3)
Com o decréscimo rapido e continuo da energia dos elétrons via bremsstrahlung, e para
energias abaixo do valor critico(~ 20MeV/), o processo de ionizagao torna-se mais domi-
nante e eles sao absorvidos pelas lajes cuja espessura é aproximadamente 150 g/cm?.

Isto significa que as duas lajes sao opacas aos elétrons.



Apendice B

Resultados do FLUKA

O objetivo deste apendice é justificar os resultados obtidos no Capitulo 7 sobre
GRB, os quais sao baseados no FLUKA. O programa FLUKA utiliza o método Monte
Carlo para calcular os efeitos da producao hadrons pela incidéncia na atmosfera de
raios césmicos primarios. Aqui foi calculada a producao e propagacao de muons na
atmosfera a partir de um féton primario, com incidéncia vertical na atmosfera e a 80
km acima do nivel do mar. Os célculos foram realizados em 10 anéis concéntricos com
raio variando de 10 m a 10 km. A Fig. B1 mostra os espectros de energia dos muons
a 222 m acima do nivel do mar produzidos por um féton primério com energia de 1

GeV até 10* GeV.

100 300 e ¥
10f 3104
10

N, with energy > E, (per )

1 GeV

IIIIII| 1 1 IIIIII| 1 1 IIIIII| 1 1 IIIIII| 1 1 IIIIII| 1 IIIIIII| 1
101 109 10! 102 103 1p¢
Muon energy, E,, (GeV)

Figura B.1: Espectro integral de mions com energia maior do que E,, a distancia < 10 km
do centro do chuveiro. Em cada curva estd indicada a energia do féton primério[36].
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Na Fig. B2 sao mostradas as distribuicoes radiais de muons nos seus vértices
de producao e no nivel do mar. A quantidade dN /dA representa o niimero de mtions

por unidade de area e por féton primério. A distancia ao eixo do chuveiro é designada

por R.
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107 P production - n
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-
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Figura B.2: Distribuicao radial da produgao vertical de muons (pontilhada) e de mtons no
nivel do mar (sélida). Os resultados sdo para um féton primério com energia de 3, 10, 100,103
e 10* GeV respectivamente da curva inferior para a superior[37].



