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Resumo

Objetos celestes como a Lua e o Sol bloqueiam os raios coésmicos que vem de suas
dire¢oes para a Terra, produzindo um déficit chamado de sombra. A medida deste déficit pos-
sibilita a determinacao da resolucao angular e do alinhamento de detectores de raios césmicos,
o estudo dos campos magnéticos terrestre, solar e interplanetario e a determinacao da razao
antiproton/proton na escala de energia TeV. Varios experimentos ja observaram a sombra de
raios cosmicos da Lua e/ou do Sol com o objetivo de calibrar seus detectores. Descrevemos
neste trabalho o experimento MINOS e seus resultados da sombra da Lua e do Sol. Simulamos
a sombra da Lua levando em conta seu movimento no céu e, para tanto, definimos e testamos
métodos de simulagao e diferentes composigoes para os raios cosmicos. Também avaliamos
varias proporcoes para antiprotons no fluxo de raios césmicos a fim de comparar com os resul-
tados do experimento MINOS e conjecturar uma possivel razao p/p para os dados observados.
Ambos os métodos que definimos, método do déficit e da fonte de raios cosmicos, permitiram
uma anéalise qualitativa da sombra. No entanto, s6 foi possivel realizar uma analise quantita-
tiva na simulacao tendo a Lua como um déficit. Dessa forma, adotamos este método para as
simulagoes subsequentes. Notamos algumas diferencas para as sombras obtidas usando préton
e nucleo de hélio como particulas primarias de raios césmicos. Todavia, a sombra encontrada
combinando protons (90%) e nicleos de hélio (10%) foi semelhante & sombra obtida apenas
para protons. Na simulacao incluindo o movimento da Lua, avaliamos os efeitos do campo geo-
magnético na particula priméaria, desde a Lua até a atmosfera terrestre, e nos muions (particula
secundaria) desde sua producao até o nivel do mar. Como esperado, obtivemos uma sombra
da Lua mais similar com os resultados do experimento MINOS ao incluir a deflexdo tanto das
particulas primarias dos raios c6smicos quanto das particulas do chuveiro do que considerando
apenas o desvio destas ultimas. Nossa simulagao foi capaz de reproduzir a sombra provocada
pela Lua com a localizagdo do maior déficit comparavel aquela encontrada pelo experimento

MINOS. Entretanto, ainda acrescentamos niicleos de hélio e antiprotons na simulagao incluindo
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o movimento da Lua com o objetivo de melhorar o resultado. Obtivemos um déficit localizado
0 mais proximo possivel do obtido pelo experimento MINOS usando a propor¢ao p/p = 0,45.
Tal resultado deve ser melhor estudado e a simulacao aprimorada para que se determine esta

razao entre antiprotons e protons com a precisao adequada.
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Abstract

Celestial objetcs like the Moon and the Sun block the cosmic rays coming in its directions
to the Earth producing a deficit called shadow. This deficit allows the determination of the
detector’s angular resolution and alingment, the study of the Earth’s, solar and interplanetary
magnetic fields and the determination of the antiproton/proton ratio in TeV energy scale. Sev-
eral experiments have observed the shadow of the Moon and/or the Sun in order to calibrate
the performance of their detectors. In this work, we describe the MINOS experiment and its
results from the shadow of the Moon and the Sun. We simulated the Moon shadow taking into
account the motion of the Moon and, therefore, we defined and tested simulation methods and
different compositions for the cosmic rays. We also evaluated proportions between antiprotons
and protons in the cosmic ray flux to compare with the MINOS experiment results and con-
jecture a possible ratio p/p for the data observed. Both methods defined, deficit and source
methods, allowed a qualitative analysis of the shadow. However, when we could only perform
a quantitative analysis using the Moon as a deficit. Thus we adopted the deficit method for
the subsequent simulations. We noticed a few differences between the shadows obtained using
protons and helium nuclei as primary cosmic rays particles. Nevertheless, the shadow com-
bining protons (90%) and helium nucleus (10%) is similar to the shadow obtained only for
protons. In the simulation taking into account the motion of the Moon, we evaluated the effect
of the geomagnetic field on the primary particle in the distance between the Moon and the
atmosphere and on the muons (secondary particle) in the distance between its production and
the sea level. Including both deflection of the primary and secondary particles we obtained a
more similar shadow to the MINOS results than including only the deflection of the secondary
particles. Our simulation was able to reproduce the shadow caused by the Moon with the
greatest deficit location comparable to the one found by the MINOS experiment. However, we
still added helium nuclei and antiprotons in the simulation including the motion of the Moon

to improve our results. We obtained a deficit located as close as possible to the MINOS ex-
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periment deficit using the proportion p/p = 0,45. This result must be further studied and the
simulation must be improved to determine the ratio between antiprotons and protons with the

required precision.
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Capitulo 1

Introducao

Raios cosmicos sao particulas energéticas de origem extraterrestre que se propagam
pelo espaco. Eles atingem a Terra praticamente de forma isotropica e podem ser distinguidos
por sua energia e composigao, sendo constituidos de ntcleos leves, como o de hidrogénio, até
nucleos mais pesados, como o de ferro. Objetos como a Lua e o Sol bloqueiam os raios cos-
micos que chegariam na Terra vindos de suas direcoes, produzindo um déficit na taxa de raios
coésmicos passivel de ser observado. Tal déficit é designado de sombra. O uso do efeito nos
raios cosmicos provocado pela Lua, ou pelo Sol, foi proposto pela primeira vez por Clark, em
1957 [1]. No entanto, so foi possivel analisar esse tipo de déficit muito tempo depois, quando o
desenvolvimento tecnolégico permitiu a construcao de detectores com resolugao angular boa o

suficiente.

Quando as particulas primarias dos raios cosmicos atingem a atmosfera terrestre, elas
interagem com as moléculas, produzindo particulas secundérias e criando uma reagao em cadeia
chamada de chuveiro atmosférico extenso. Dependendo da energia, os mions produzidos nesse

chuveiro podem ser observados em detectores subterraneos.

Varios experimentos ja observaram a sombra de raios césmicos da Lua e/ou do Sol
usando chuveiros atmosféricos com o objetivo de calibrar seus detectores. A determinacgao
da resolucao angular e do alinhamento sao cruciais na procura por fontes pontuais de raios

coésmicos. Esse déficit ainda possibilita o estudo dos campos magnéticos terrestre, solar e



interplanetario e a determinagao da razao antiproton/proton nos raios cosmicos.

Dentre esses experimentos que ja mediram a sombra da Lua e do Sol, temos o experi-
mento MINOS (Main Injector Neutrino Oscillation Search), um experimento que usa um feixe
de neutrinos e dois detectores subterraneos, distantes 734 km entre si. Um de seus detectores,
o Far Detector, possui um campo magnético e um aparato especial, chamado de veto shield, os
quais permitem a deteccao de mions atmosféricos. Embora o principal objetivo do experimento
esteja relacionado a medida da oscilagao dos neutrinos do feixe proveniente do Main Injector,
no Fermilab, ele também pode ser usado para a investigacao de raios coésmicos.

Este trabalho teve como objetivos estudar a sombra da Lua e do Sol obtida pelo expe-
rimento MINOS, simular a sombra da Lua levando em conta seu movimento no céu e comparar

a simulagao com os resultados do MINOS.

1.1 Raios Coésmicos

Raios cosmicos sao um importante exemplo de particulas relativisticas geradas natu-
ralmente que atravessam o espaco e atingem a Terra de forma praticamente isotropica. Eles
abrangem uma grande faixa de energia, desde 107 eV até energias maiores que 10%° eV, sendo
associados com 0s eventos mais energéticos e com os objetos mais ativos do Universo: super-
novas', pulsares?, jatos relativistios, niicleos de galdxias ativos, etc. Algumas particulas sdo
provenientes do Sol, porém ha uma rapida variacao nesse fluxo devido a insconstante atividade
solar [2].

Apesar de a composicao dos raios cosmicos nao ser ainda plenamente conhecida, para
energias mais baixas, sabemos que a maioria, cerca de 90%, é constituida por prétons. O
restante é geralmente formado por nticleos de hélio (particulas alfa) - ~ 9% - e por nicleos
mais pesados - ~ 1% -, como o do atomo de ferro. Estes tltimos dominam a composi¢ao para

energias em torno de 3 x 10'7 — 10'® eV, mas a composicio ¢ provavelmente constituida de

LCorpos celestes originados da explosdo de estrelas de massa maior que cem vezes a massa do Sol.
’Estrelas de néutrons massivas e pequenas, porém sem massa suficiente para se tornarem buracos negros.
Sao conhecidas pela sua emissao regular de pulsacoes de radio.
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ntcleos mais leves para energias maiores que 10'® eV [3,4].

A composicao dos raios cosmicos é um pouco diferente da composicao presente no
sistema solar. Elementos como carbono, nitrogénio, oxigénio, e outros do grupo do ferro,
possuem a mesma abundancia relativa no sistema solar e nos raios cosmicos. Estes elementos
sao produtos primarios de explosoes de supernovas. Contudo, os raios cosmicos apresentam
maior quantidade de litio, berilio, boro e outros de niimero atéomico menor que o do ferro. Esse
excesso ¢ proveniente da interacao nuclear entre o gas interestelar e os elementos primeiramente

citados.

A energia das particulas constituintes dos raios cosmicos é uma caracteristica que
usamos tanto para distingui-los como para classificar sua ocorréncia. Quanto maior é a energia

do raio cosmico, menor é a frequéncia de eventos observados.

O espectro de energia dos raios cosmicos (figura 1.1) pode ser dividido em quatro regives
de comportamentos distintos. A primeira regiao, com energias menores que 10° eV, possui uma
caracteristica diferente das demais. Sua forma e seu limite de energia dependem fortemente da
fase do ciclo do Sol, um fenémeno conhecido como modulacao solar. Para energias maiores que

10% eV, o espectro de energia é descrito por uma lei de poténcia [5]:

dN A

— x B 1.1

T (1.1)
onde E é a energia da particula, % ¢ o nimero de particulas diferencial com respeito a energia

e A é o indice espectral, uma constante relacionada & inclinacao do espectro. KEssa é uma
aproximacao que relaciona a dependéncia da intensidade do fluxo de raios cosmicos com a

energia da particula.

O espectro dos raios cosmicos comeca a inclinar na energia 4 x 10 €V, regido conhecida
como “joelho” (knee), sendo que a parte do espectro entre 10% eV até essa regiao ¢ caracterizada
por um indice A ~ 2.6 — 2,7. O “joelho” é uma das caracteristicas mais confidveis do espectro.

Em principio, essa mudanca pode estar relacionada tanto a uma quebra no espectro da fonte dos
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Figura 1.1: Espectro de energia dos raios césmicos [6].

raios cosmicos quanto a um mais rapido escape de raios cosmicos ultra-energéticos para fora da
galaxia. A forma necessaria para o espectro da fonte de raios césmicos pode ser produzida em
um modelo de dois estagios: i) remanescentes individuais de supernovas aceleram as particulas
até a regiao do “joelho”; ii) o ganho de energia subsequente é devido a reacelera¢ao em vérios

choques produzidos por outras supernovas.

A existéncia do “joelho” no espectro pode ainda ser uma superposicao de fontes de
diferentes naturezas, com diferentes espectros, que implicam em uma fina sintonia de fluxos
independentes. Em particular, o “joelho” também pode ocorrer como resultado da combinacao

entre a difusao de raios cosmicos ao longo das linhas de campo magnético e o movimento perpen-
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dicular ao campo magnético galactico regular. Mais provavelmente, a explicacao para o “joelho”
serd obtida quando o principal mecanismo de aceleracao até altas energias for definidamente
estabelecido [7].

No “joelho”, o indice de poténcia aumenta para A\ ~ 3,3, caracterizando a terceira
regiao do espectro. O espectro mantém essa inclinagao até o “tornozelo” - ankle, onde a energia
& ~ 3 x 10'® eV. Para energias maiores que a do “tornozelo”, o indice do espectro diminui para
~ 2,6, onde temos a tltima regiao [8].

Existem duas formas de deteccao de raios cosmicos: direta ou indireta. A medida
direta do raio césmico pode ser feita com baldes ou satélites, detectando diretamente a energia
e a carga da particula primaria do raio cosmico em alturas igual ou superiores que o topo
da atmosfera. A medicao indireta é feita detectando as particulas produzidas nos chuveiros

atmosféricos extensos, podendo ser realizada na superficie ou no subterraneo.

1.2 Chuveiros Atmosféricos Extensos

Quando a particula constituinte do raio cosmico, chamada de particula primaria, atinge
o topo da atmosfera terrestre, ela interage formando uma cascata de particulas secundarias,
denominada de chuveiro atmosférico extenso (figura 1.2).

O ntmero de particulas na cascata vai aumentando até alcancar um maximo, atingindo
uma energia critica. A partir deste ponto a cascata perde energia e a quantidade de particulas
vai se atenuando até chegar na superficie. A formacado de novas particulas pode ocorrer por
interacao ou decaimento daquelas ja existentes.

Com relacao aos constituintes do chuveiro atmosférico, podemos dividi-lo em trés
partes: eletromagnética, hadronica e muodnica. A parte eletromagnética sofre bastante in-
fluéncia dos hadrons de alta energia, visto que particulas eta (n) e pions neutros (7°) decaem

em fotons, v [10]:
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Figura 1.2: Ilustracdo de um chuveiro atmosférico extenso [9].

n—y+vy  (~39%),

Syt (~98%).

Por sua vez, esses fotons, também de alta energia, iniciam uma nova cascata de particu-
las eletromagnéticas por meio da produgdo de pares elétron-positron (e~e™). Estes pares
alimentam ainda mais a cascata eletromagnética produzindo fétons através do processo de
bremsstrahlung®. Cerca de um terco da energia de cada interacdo hadronica é transferida para
a componente eletromagnética. Os elétrons (e™) e positrons (e'), constituintes desta compo-
nente, sao as particulas mais numerosas de um chuveiro atmosférico, devido a rapida multi-
plicidade da cascata eletromagnética. Todavia, a quantidade de elétrons e poésitrons decresce
rapidamente porque a radiagdo faz com que eles percam energia até um valor critico (~ 80
MeV), a partir do qual os elétrons perdem energia de forma subita através da ionizacao. Sendo

assim, observamos maior quantidade de miions e neutrinos do que de elétrons e poésitrons ao

3Radiacdo eletromagnética emitida por uma particula carregada que se movimenta em um campo magnético
de um ntucleo atémico, provocando a desaceleracao e deflexao da trajetoria desta particula.
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nivel do mar [5].
Outros hadrons energéticos, como os nucleons, contribuem para a parte hadrénica do
chuveiro. No entanto, particulas como pions (7) e kdons (K) carregados de menor energia

alimentam a parte muonica através de seus decaimentos [10]:

T S O () (~ 100%),

K = 0O v, (p,)  (~63,5%),

onde p~ ¢ o mion, pt é o antimiion, v, é o neutrino mudnico e 7, o antineutrino muonico.

Naturalmente, o decaimento dessas particulas deve ocorrer antes que elas possam inte-
ragir com outras particulas. Isso depende da energia dos pions e kdons e também da densidade
local do ar e altura em que a reacao ocorre. A probabilidade de decaimento é grande para pions e
kdons com energia menor que 100 GeV. Além disso, muons resultantes de tais particulas possuem
espectro bastante similar ao da particula primaria do raio c6smico, carregando informacgoes do
inicio do chuveiro atmosférico [3].

O niimero de muons de energia entre 1 e 10 GeV aumenta conforme o desenvolvimento
do chuveiro, pois eles interagem muito pouco e s6 perdem energia pela ionizagao do meio, o que
acontece de forma relativamente lenta.

Os mions possuem uma caracteristica mais penetrante do que as outras particulas.
Dessa forma, ao situarmos detectores a mais de alguns metros no subterraneo, garantimos que
o sinal observado é apenas de mions atmosféricos (desconsiderando o sinal de mions produzidos
por interagoes de neutrinos com o detector ou com a rocha ao redor dele). A terra absorve
praticamente 100% das componentes hadronica e eletromagnética, e também raios gama.

O decaimento dos miuions é dominado (=~ 100%) pelas seguintes reacoes, por meio da

forca fraca [10]:

pt = et v + 1y,

o= e Ve 1y,



onde v, é o neutrino eletronico e 7, o antineutrino eletréonico. Devido ao tempo de vida re-
lativamente longo dos muons (2,2 us) e aos fenomenos de dilatagao do tempo e contragdo do

espaco, a maioria dos muons atinge a superficie terrestre antes de decair.

1.3 Sombra da Lua e do Sol

Telescopios 6pticos utilizam estrelas padrao para calibragao. No entanto, nao existem
fontes padrao para calibrar telescopios de raios cosmicos. Contudo, é possivel usar um déficit,
ao invés de uma fonte, para determinar a resolucao angular e o alinhamento de detectores de
muons e neutrinos (tais detectores sdo considerados telescopios de raios cosmicos). Objetos
como a Lua e o Sol provocam tal déficit, pois bloqueiam os raios cosmicos vindos de suas

diregoes. Esse fenomeno é chamado de sombra (figura 1.3).

Figura 1.3: Esquema da sombra da Lua, um déficit de raios césmicos visto da Terra.

Alguns fenémenos fisicos associados a propagacao e interagao das particulas influenciam
na sombra da Lua e do Sol. Dentre eles estao os efeitos dos campos magnéticos terrestre, solar
e interplanetéario (Interplanetary Magnetic Field - IMF) e o espalhamento Coulomb miltiplo.

O espalhamento Coulomb miltiplo é a deflexao da trajetoria da particula em pequenos

angulos devido ao espalhamento provocado pela interacao coulombiana entre a particula e os
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nticleos da matéria ao longo de sua trajetoria. Ele ocorre principalmente na rocha, antes de as
particulas atingirem o detector subterraneo, e possui um pequeno efeito no déficit observado.

O campo magnético terrestre, ou geomagnético, é considerado como um dipolo (ou seja,
possui “polo norte” e “polo sul”, os quais sao opostos aos polos geograficos) e causa uma deflexao
para o leste nas particulas primarias carregadas positivamente*, gerando um deslocamento da
sombra na direcao leste-oeste. O campo geomagnético provoca uma deflexao homogénea nas
particulas tanto para o norte quanto para o sul, de forma que o desvio final é praticamente
nulo nesta direcao [11]. O deslocamento devido a este campo pode ser quantificado da seguinte
forma |9]:

/A
tg(Avy) = 5/ B x dl, (1.2)
0

onde Ay (rad) é a deflexdo sofrida pela particula de nimero atémico Z e momento p (TeV /c), B
(T) é o campo geomagnético, [ (km) é o caminho percorrido pela particula entre d,,, (distancia
entre a Lua e a Terra = 384 x 10® km) e o nivel do mar.

Tanto a Lua, como o Sol, possuem um didmetro aparente de ~ 0,5° vistos da Terra.
Entretanto, a sombra do Sol ndo é tao nitida como a da Lua. A sombra da Lua é pouco afetada
pelo IMF?, pois a distancia que o primario percorre da Lua até a Terra é relativamente curta.
J& a grande distancia percorrida desde o Sol até a Terra potencializa o efeito do IMF.

No sistema solar, o Sol é o principal causador do IMF, o qual atravessa o sistema por
meio do vento solar. Esse campo possui uma forma espiral devido ao periodo de rotacao do Sol
e varia de acordo com o ciclo de atividade solar, o qual atinge seu maximo quando o Sol inverte
sua polaridade, o que acontece a cada onze anos. Apesar de o IMF poder ser considerado como
um dipolo, seu comportamento complexo o torna dificil de modelar [9]. As sombras da Lua
e do Sol, por serem afetadas por esses campos, possibilitam o estudo dos campos magnéticos

terrestre, solar e interplanetario.

4Basta usar a regra da mao direita com base nas linhas do campo geomagnético que saem do “pélo norte”
magnético em dire¢ao ao “p6lo sul”

®Apesar de o desvio provocado pelo campo geomagnético na particula primdria entre a Lua e a atmosfera
terrestre ser bastante importante na observacao da sombra da Lua. Mostraremos esse efeito nos capitulos de
simulacao da sombra.



10

Varios experimentos formados por detectores de superficie e subterraneos tem sido
capazes de observar o efeito da sombra da Lua e do Sol. Essa observacao é uma importante
ferramenta para calibrar a performance de um detector. Considerando um detector ideal que
detecta particulas que nao sofreram deflexao, as sombras da Lua e do Sol deveriam aparecer
como um déficit circular de eventos de raio ~ 0,25° centrado nas posicoes desses corpos celestes.
O desvio desse caso ideal é usado para estimar a resolucao angular de detectores, assim como
verificar seu erro de apontamento. De fato, o tamanho do déficit permite a medida da resolucao

angular e a posicao do déficit permite avaliar a acuracidade do alinhamento do detector.

A compreensao do alinhamento e da resolucao angular é muito importante para o bom
funcionamento de detectores. A razdo entre o sinal e o ruido (background) é inversamente

proporcional ao quadrado da resolugao angular (o):

sinal. 1 (1.3)

rudo o2

A resolucao angular é uma funcao complicada, que depende nao apenas do momento do mton e
da quantidade de matéria presente na trajetoria da particula, mas também das variaveis usadas
na selecao dos eventos. O alinhamento de um detector estd relacionado ao fato de que suas
partes sensiveis nao possuem exatamente a mesma posicao determinada no projeto do detetor.
Apo6s sua construcdo, é necessario verificar qual o erro entre a posicao projetada e a posicao

real e levar isso em conta na identificacao da trajetoria da particula que atravessa o detector.

Mions multiplos produzidos no decaimento de mésons, originados nos primeiros esta-
dos do desenvolvimento de um chuveiro atmosférico, em uma interacao primaria a 20 km na
atmosfera, movem-se ao longo de trajetorias quase paralelas. Seu angulo de separacao inicial
tipico é < 0,05° e eles sao chamados de dimidons caso sua multiplicidade seja igual a dois. A
quantidade de dimtions em funcao de sua separagao lateral ¢ uma lei de distribuicao poderosa
que fornece uma boa medida dos parametros de desvio de espalhamento e resolucao angular do

detector. Quanto menor é a resolugao angular, melhor, pois menor também sera o ruido, o que
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nos permite ter maior precisdo na identificagdo do sinal no detector [12].

Ainda podemos usar a sombra da Lua para determinar a razao entre protons e an-
tiprotons na composicao dos raios césmicos priméarios. Este estudo pode fornecer indicios do
porqué ha mais matéria do que antimatéria no Universo, pois os antiproétons encontrados no
fluxo de raios c6smicos podem ser um sinal da presenca de antimatéria no Universo primordial.
A carga da particula é determinada usando-se a colimacdo da Lua e o campo geomagnético.
Primérios carregados negativamente sao defletidos para o oeste e priméarios positivos para o
leste. Se antiprotons estao presentes no fluxo de raios coésmicos primarios, eles gerarao uma

sombra do lado oposto a sombra gerada por protons [12].

1.4 Experimentos que Observaram a Sombra da Lua e do
Sol

As sombras da Lua e do Sol ja foram observadas por experimentos usando detectores
de superficie (CYGNUS, CASA, Tibet AS~y, Tibet-I1I, Milagrito, Milagro, GRAPES, ARGO-
YBJ, HEGRA, ARTEMIS e CLUE) e detectores de muons subterraneos (MACRO, Soudan
2, L3+C, BUST, IceCube e MINOS). As tabelas 1.1 e 1.2 mostram um resumo das medidas
obtidas por esses experimentos.

CYGNUS [13] foi o primeiro experimento a observar a sombra da Lua e do Sol, no
inicio dos anos 90. Logo depois, outros dois experimentos usando detectores cintiladores de
superficie, CASA [14] e HEGRA [15], analisaram os efeitos da sombra da Lua e do Sol no fluxo
de raios cosmicos primarios com energia acima de 50 TeV, assim como CYGNUS. Para altas
energias como esta, a deflexao devida aos campos magnéticos terrestre, solar e interplanetario
pode ser desprezada. Dessa forma, a resolucao angular e a precisao do alinhamento do detector
sao derivados diretamente da forma e da posicao da sombra.

Com dados acumulados durante trés anos, o experimento Tibet AS~ observou a sombra

da Lua e do Sol para médias energias (~ 10 TeV) usando um detector de superficie [16]. Foi
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Tabela 1.1: Experimentos que ja observaram a sombra da Lua, incluindo periodo de coleta de dados,
energia média da particula primaéria, resolu¢do angular, significincia e razao antipréton/préton obtidas
pela sombra da Lua.

Experimento Periodo Energia Resolugao | Significancia | p/p
de coleta | do priméario | Angular (o)
de dados (TeV) (°)
Detectores de superficie
CYGNUS 1986-1990 ~ 50 0,750 00 4,9 -
CASA 1990-1991 ~ 100 0,77 010 47 -
HEGRA 1990-1993 ~ 50 0,58+0,07 6,0 -
Tibet ASvy 1990-1991 ~ 10 0,87 01 5,8 <22%
Tibet-TI1 1999-2004 ~ 3 0,9 40 <0,05
GRAPES 2000-2003 > 10 0,7 5 -
ARGO-YBJ 2004-2005 > 01 1.2 1,9 3
Milagrito 1997-1998 ~3 0,9 10 <0,17
Milagro 1999-2003 ~ 0,7 0,75 33,5 -
ARTEMIS 1996-1997 > 3,7 - - -
CLUE 1998-2000 ~1 ~ 0,8 - -
Detectores subterraneos
MACRO 1989-2000 ~ 20 0,5540,05 6,5 <52%
Soudan-2 1989-1998 ~ 15 0,29 5 -
L3+C 1999-2000 ~1 0,28700; 9,4 <0,11
BUST 1987-1998 ~ 2 1,8 3 -
IceCube 2008-2009 > 2 0,7 b} -
MINOS 2003-2008 ~ 10 0,62 5,6 -

Tabela 1.2: Experimentos que ja observaram a sombra do Sol, incluindo periodo de coleta de dados,
energia média da particula primdria, resolu¢ao angular e significincia obtidas pela sombra do Sol.

Experimento Periodo Energia Resolucao | Significancia
de coleta | do priméario | Angular (o)
de dados (TeV) (°)

Detectores de superficie

CYGNUS 1986-1990 ~ 50 0,755 00 4,9

CASA 1990-1991 ~ 100 0,8970:7 4,8

Tibet ASy 1990-1991 ~ 10 0,87 01 3,7
Detectores subterraneos

MACRO 1989-2000 ~ 20 0,55+0,05 4,6

MINOS 2003-2008 ~ 10 0,62 3,8

identificado um deslocamento de 0,14° para o oeste na sombra da Lua, indicando de certa
forma o efeito do campo geomagnético. Ja a sombra do Sol teve um deslocamento de sua
posicao aparente de 0,7Proporo para o oeste e 0,4° para o sul, mostrando os efeitos dos campos

magnéticos solar e interplanetario [17]. Comparando o niimero de eventos na posi¢ao simétrica
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do Sol, foi possivel estabelecer um limite superior de 22% para a razao entre antiprotons e
protons nos raios cosmicos de energia de 10 TeV [18].

Com a melhoria do detector Tibet AS~, o Tibet-III, o limite de energia para que as
particulas fossem detectadas diminuiu para 3 TeV. No entanto, a resolucao angular se manteve
praticamente a mesma, cerca 0,9°, e a sombra da Lua foi obtida com a significancia bastante
expressiva de 400 [19]. O deslocamento da sombra devido ao campo geomagnético foi de 0,23°
para o oeste e o limite superior para a razdo antiproton/proton foi de 0,05 com 90% de nivel
de confianga. Outro experimento de detector de superficie, ARGO-YBJ [20], também reportou
um deslocamento na sombra da Lua de 0,7° para o oeste e 0,5° para o norte, obtendo uma
significancia de 4,90 e resolugao angular de 1,2°.

GRAPES [21]|, mais um experimento de detector de superficie, estudou o déficit de
raios cosmicos de altas energias causado pela Lua e pelo Sol coletando dados durante quatro
anos, atingindo uma significancia de 50 para a sombra da Lua. No entanto, a significancia
obtida para a sombra do Sol foi substancialmente menor. Para uma energia do primario em
torno de 30 TeV, eles mediram a resolucao angular de seu detector como sendo de 0,7°.

O experimento Milagro, que detecta as particulas dos chuveiros atmosféricos na super-
ficie usando a radiacao Cerenkov em tanques contendo dgua, também observou a sombra da
Lua e do Sol. Tanto a sombra quanto os efeitos dos campos magnéticos foram notados nos dois
anos de coleta de dados do prototipo do Milagro, o Milagrito [22,23], e também nos quatro
anos de coleta de dados do Milagro [24]. A resolugdo angular obtida por eles foi de 0,75°. Com
dados da sombra da Lua obtidos pelo Milagrito foi possivel estabelecer um limite maximo de
0,17 para a razao antiproton/proton para raios cosmicos com uma energia média de 2,7 TeV.

As sombras da Lua e do Sol também foram observadas por experimentos usando detec-
tores de mions subterraneos. Como o fluxo de mtions no subterraneo é limitado pela camada de
rocha que ele deve atravessar até atingir o detector, os experimentos MACRO [25] e Soudan2 [11]
tiveram que acumular dados por quase dez anos para obterem uma boa imagem da sombra com

significancia entre 5 e 7o. O experimento MACRO identificou um limite superior de 52% para
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a razao entre antiprotons e protons para raios coésmicos de energia em torno de 20 TeV, com
90% de nivel de confianc¢a usando a sombra do Sol [26]. Além disso, esse experimento também
analisou a sombra da Lua durante o dia e a noite, separadamente. Eles notaram que a sombra
produzida durante a noite tem uma forma que permite visualizar melhor o efeito da presenca
da Lua, o que provavelmente se deve as diferentes configuragoes dos campos magnéticos nesses
dois periodos.

Usando um espectrometro de muons subterraneo, a colabora¢ao L3+C [12]| estudou
a sombra da Lua para mions com energia entre 65 e 100 GeV, obtendo um deslocamento de
0,8° para o oeste devido ao campo geomagnético. A significancia obtida para a sombra foi de
9,40 e a resolugao angular foi de 0,22° analisando mtuions com alta energia e 0,28° para os de
baixa energia, ambas as melhores resolugoes para detectores que ja avaliaram a sombra da Lua
e/ou do Sol. L3+C também foi capaz de estabelecer um limite superior de 0,11 para a razao
antiproton /proton em raios cosmicos de energia em torno de 1 TeV. O experimento IceCube [27],
que utiliza um detector Cerenkov sob o gelo localizado no pélo sul, conseguiu examinar a sombra
da Lua com uma significancia de 50, mesmo usando dados coletados durante apenas um ano.
A resolucao angular obtida foi de 0,7° e o erro de apontamento para seu detector foi menor que
1,25°.

Analisando muons derivados de raios cosmicos primarios de energia entre 1 e 2 TeV,
outro experimento de detector subterraneo, o BUST 28|, avaliou a sombra da Lua com uma
significancia de 30. Ao compararmos com os outros experimentos ja citados, percebemos que
esta nao é uma boa medida, visto que a colaboragao BUST usou dados coletados durante 12
anos. Talvez isso se deve a baixa energia detectada, ja que particulas de menor energia sofrem
maior deflexao devido ao campo geomagnético, mascarando o déficit provocado pela Lua. Eles
obtiveram uma resolucao angular de 1,8° para seu detector.

Os experimentos ARTEMIS [29] e CLUE [30], que usam a técnica de imagem por de-
teccao de radiacao Cerenkov na atmosfera (IACT - Imaging Atmospheric Cerenkov Technique),

também observaram a sombra da Lua. Entretanto, tais experimentos nao conseguiram obter
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boa significancia devido a limitacoes da técnica usada.
Os resultados da sombra da Lua e do Sol obtidos pelo experimento MINOS serao

discutidos no préximo capitulo.



Capitulo 2

Observacao do Déficit no Experimento

MINOS

2.1 Experimento MINOS

O experimento MINOS é um experimento que estuda a oscilacao de neutrinos ao longo
de uma linha de feixe. O feixe de neutrinos é produzido no Main Injector (NuMI - Neutrinos at
the Main Injector), no Fermilab (Fermi National Accelerator Laboratory) em Batavia, Illinois,
EUA. O espectro de energia dos neutrinos é amostrado com o uso de calorimetros em dois
pontos ao longo da linha do feixe. O primeiro ponto é o Near Detector, detector de massa de
0,98 kton (kilotoneladas) localizado a 1 km do alvo de grafite, no Fermilab. O segundo ponto é
o Far Detector, detector de massa de 5,42 kton situado na mina de Soudan, Minnesota, EUA,

a 735 km do alvo [31].

Ao compararmos os sinais obtidos no Near e Far Detectors é possivel observarmos
a oscilacao dos neutrinos. O longo caminho de um detector ao outro possibilita que uma
boa medida dos parametros de oscilagao dos neutrinos provenientes do feixe NuMI. De fato,

observamos o desaparecimento de um tipo de neutrino e o aparecimento de outro tipo.

Além da deteccao de neutrinos do feixe, também usamos o Far Detector como um
telescopio de muions e um observatério de neutrinos atmosféricos. Este foi o primeiro detector

subterraneo construido com um campo magnético capaz de distinguir a carga das particulas. A

16
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colaboragao MINOS tem a participa¢ao de cinco paises do mundo (ver figura 2.1), sendo fruto

de um esfor¢o internacional.

=

Fermilab - Goias - Harvard - IIT - Indiana - Minnesota (Duluth) - Minnesota (Twin Cities)
Oxford - Pittsburgh - Rutherford - Sdo Paulo - South Carolina - Stanford
Sussex - Texas A&M - Texas (Austin) - Tufts - UCL - Warsaw - William & Mary

Argonne - Athens - Benedictine - Brookhaven - Caltech - Cambridge - Campinas E

Figura 2.1: Lista de paises e instituigées do experimento MINOS [9].

2.1.1 Feixe de neutrinos NuMI

O feixe NuMI (figuras 2.2 e 2.3) fornece neutrinos para o experimento MINOS. O Main
Injector no Fermilab produz um feixe de protons de 120 GeV a cada 1,87 s para criar o feixe
NuMI. Isso é feito rapidamente por meio de trés magnetos. Cada jato da producao do feixe de
protons dura cerca de 8 us e produz aproximadamente 2,5 x 10 protons [31].

Um tanel direciona os prétons até um alvo feito de grafite, o qual possui 1 m de
comprimento, 6,4 mm de largura e 18 mm de altura. A forma do alvo foi especialmente
desenhada para que todos os protons do feixe interajam, e também, para permitir que as
particulas secundéarias produzidas, principalmente pions e kdons, escapem pelos lados sem serem
reabsorvidas [9].

O alvo emite as particulas secundarias carregadas positivamente para o eixo do feixe
primério. Essas particulas sdo focalizadas por dois horns magnéticos (ver figura 2.4), sendo cada
um deles consistituidos de um condutor paraboélico interno e um condutor cilindrico externo.
Durante cada jato do feixe, sao aplicados pulsos de corrente de 185 kA em cada condutor para

gerar um campo magnético toroidal entre os condutores [32].
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Figura 2.2: Caminho que o feixe de neutrinos NuMI percorre desde o Fermilab até a mina de Soudan
visto de cima e em uma se¢do tranversal [9].

Muon Monitors

TargE Hall Deca/yd’ipe Absorber
N ™ —
Target o \ ;
\ ‘__,Ti_p‘/‘t _____________ -:—'---"::'"-_;—-_;----b‘;’
Protons from \ ] 0! | ,_____..:-———:---"‘
— il e — O .. -===r - TEE | | i
Main Injector - il - [ -
Hom 1 Ham 2 | |

Tm PRV R
0m 575 m 2 j |
—

. 12 18 0
Hadron Monitor i " m

Rock

Figura 2.3: Esquema do feixe NuMI, mostrando como ele é produzido e monitorado antes de entrar no
Near Detector [31].

Figura 2.4: Vista através de um dos horns magnéticos do NuMI que focaliza os pions e kdons produzidos
pela interagao do feixe de prétons com o alvo de grafite [31].
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O feixe das particulas secundarias, ja focalizadas, passa por um longo tubo de decai-
mento de 675 m de comprimento e 2 m de diametro. Os decaimentos que ocorrem sao os
seguintes [31]:

Tt =t 4 v,
Kt = ut + v,

Ao final do tubo de decaimento, em frente ao absorvedor, um detector de hadrons
detecta os pions, kdons e protons remanescentes. O absorvedor é resfriado usando-se agua e
contém um nicleo de aluminio envolto por aco, bloqueando qualquer hadron ainda restante. O
feixe entao passa através de uma densa rocha de dolomita de 240 m antes de entrar no Near
Detector. Isso absorve praticamente 100% dos mions provenientes dos decaimentos dos pions
e kdons do feixe, restando apenas neutrinos. Trés detectores de muions estao posicionados a
distancias de até 50 m do absorvedor. O sinal dos mions e dos hadrons nos permite avaliar a
integridade do feixe de neutrinos NuMI e a eficiéncia dos horns magnéticos.

O feixe de neutrinos produzido é 97,8% constituido de v, 1,8% de v, (contaminacio
dos decaimentos pu* — et + v, +v. e 7 — p +1,) e 0,4% de v, (ainda ha uma pequena
componente de 0,03% de 7). O design da linha do feixe permite que o feixe de neutrinos seja
tunelado para otimizar as medidas dos parametros de oscilacao. Podemos escolher o momento
das particulas secundarias carregadas e, consequentemente, o espectro do feixe de neutrinos,
variando a posicao relativa entre os horns e o alvo e, ainda, variando a corrente que os atravessa
durante os jatos do feixe. A corrente dos horns pode ser invertida, permitindo experimentos
com um feixe dominante de v, [32].

Os trés modos de configuracao padrao sao os feixes de alta, média e baixa energia. A
figura 2.5 mostra os diferentes arranjos do horn e o espectro de energia dos neutrinos muoénicos

esperado no Far Detector para o caso onde nao ha oscilacao.

2.1.2 Near Detector

O Near Detector esté localizado a 1 km do alvo de grafite, possui 98 m de comprimento
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Figura 2.5: As trés configuragoes padrao do feixe NuMI: feixe de baixa, média e alta energia. O gréfico
mostra o espectro de energia dos neutrinos muénicos esperado no Far Detector para o caso onde nao ha

oscilagao [32].

e estd a ~100 m de profundidade. Ele ¢ um calorimetro constituido por cintiladores plasticos
e camadas de aco interespagados. Os neutrinos interagem com o ago produzindo certo nimero
de particulas secundarias. As particulas carregadas entao interagem com a tira do cintilador,

gerando pequenas quantidades de luz, as quais podem ser detectadas. Este mesmo processo
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ocorre no Far Detector e seré discutido com mais detalhes na secao 2.1.3.

(a)

4,8 m

Figura 2.6: (a) Vista de um plano de aco do Near Detector. A regiao preenchida mostra um moédulo do
cintilador. O ponto negro representa a amplitude do feixe de 50 cm de didmetro. O losango é o buraco da
bobina magnética. (b) No lado esquerdo é mostrado um plano do Near Detector totalmente instrumentado.
No lado direito tem-se um plano parcialmente instrumentado. Ambos centro do feixe e buraco da bobina

estao afastados 50 cm do centro do plano [31].

A amplitude do feixe possiu uma média de 40 cm quando ele chega no Near Detector.

Este detector foi desenhado de tal forma que seu volume esté centrado na amplitude do feixe.
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Para isso, a bobina é afastada 50 ¢cm do centro, retornando ao longo do lado do detector. O
tamanho do detector permite uma quantidade suficiente de aco para criar um campo magnético
similar ao Far Detector. O detector é composto de 282 planos de aco com largura de 2,54 ¢m -

1 polegada - (ver figura 2.6) [31].

1.5 m 15m
R e SEEEES

Muon Spectrometer

05 1.0 1.5 4.0 (a)
£ hadron
C | target | o ower

muon spectrometer

uninstrumented
region

enclosed 3 m Fe

Figura 2.7: (a) As quatro se¢oes I6gicas do Near Detector. A regido ndo instrumentada possui cintiladores
a cada 5 planos. (b) Regides instrumentadas do Near Detector. As distancias sao dadas em termos de
espessura do a¢o, nao sendo o comprimento do detector [31].

O detector é dividido em quatro regioes, como mostra a figura 2.7:

regiao do veto (veto region) : Os primeiros planos do detector sdo usados como veto das

interagoes dos neutrinos que ocorrem acima do detector.

regiao do alvo (target region) : Essa secao de planos, desde o 21 ao 60, é o volume que

seleciona as interagoes dos neutrinos que serao utilizadas na analise.

regido do chuveiro (shower/hadron region) : E a regido dos planos 61 a 120, a qual faz

a contencao de quaisquer chuveiros eletromagnéticos ou hadronicos produzidos.

regiao do espectrometro (spectrometer region) : E aregido dos 161 planos restantes que
possui um cintilador a cada cinco planos e é usada para medir os muons gerados pelas

interagoes na regiao do alvo.
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Cada plano nas primeiras trés regioes é instrumentado ao redor da area da amplitude do
feixe (4rea cinza da figura 2.6 - (a)). A cada cinco planos, o tltimo ¢é totalmente instrumentado.
Todos os planos sao feitos de tiras cintiladoras de 4 cm de largura, alternando as orientacoes

perpendicularmente (ver figura 2.8), permitindo uma reconstruc¢do tridimensional dos eventos

[9].

Top steel plane layer

Bottom steel plane layer

Scintillator plane
Orientations alternate  90"in
successive planes

Figura 2.8: Alinhamento alternado das tiras dos planos de aco sucessivos [9].

A taxa de interacdo esperada no Near Detector é de aproximadamente vinte neutrinos
para cada jato do feixe. O Near Detector utiliza um sistema de leitura que digitaliza os sinais
continuamente a uma taxa de 53 MHz, sem tempo morto. Com isso, a resolucao temporal do

detector ¢ de aproximadamente 19 ns [31].

2.1.3 Far Detector

O Far Detector (figura 2.9) é um grande detector situado no vigésimo sétimo andar da
mina de Soudan (Soudan Underground Mine State Park), no norte de Minnesota, EUA. Lo-
calizado a 713 metros de profundidade (ou 2.070 mwe - mili water equivalent), suas dimensoes
nos permite usa-lo tanto para observacoes astrofisicas, como para seu principal objetivo: de-
teccao do feixe NuMI. Sua construgao foi completada em agosto de 2003 [9] e ele é considerado
funcionalmente idéntico ao Near Detector.

Ele é magnetizado por um campo magnético através de uma corrente de 15 kA. Isso

faz com que seja possivel observar indiretamente neutrinos e antineutrinos muénicos usando a
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curvatura das trajetorias dos mions. A amplitude do feixe NuMI expande seu diametro em 1,5

km ao percorrer a distancia de 735 km do alvo até o Far Detector |31].

Figura 2.9: (a) Vista frontal do Far Detector mostrando a estrutura do plano octogonal - A, o veto shield
no topo - B, a bobina magnética saindo do centro - C - e os eletrénicos - D [9]. (b) Fotografia do Far
Detector [32].

Para minimizar o efeito da expansao térmica, o Far Detector foi dividido em dois su-
permdédulos, sendo que um contém 249 planos de aco e o outro 237. O planos de aco possuem
um comprimento de 8 m e espessura de 1 polegada, sao separados por 5,94 cm e alinhados
verticalmente, com a finalidade de maximizar a coleta de eventos das interacoes do feixe neu-
trinos. Na divisao entre os supermddulos, os planos sao separados por uma distancia de ~ 1,5
m, permitindo a instalagdo da bobina magnética [31].

Cada plano é dividido em 192 tiras cintiladoras, sendo que cada uma destas possui
largura de 4,1 cm e comprimento varidvel com a posicao, conforme a figura 2.10. Tiras de
planos sucessivos sao alternamente alinhadas ao longo dos eixos ortogonais U = %(y +x)e
V = \/ii(y — z), como mostram as figuras 2.8 e 2.11. A escolha dessas coordenadas facilita
as conexoes nos finais das tiras cintiladoras. Além disso, quando uma particula atinge uma
combinacao de dois ou mais planos, pelo menos um U e um V, é possivel determinar sua
posicao vertical e horizontal. Verificamos a profundidade contando o niimero de planos que a

particula atravessou.



24

EAST WEST

world coardinates

= ) view V view

(out of page)

Far

B Field

(b)

Figura 2.11: (a) Sistema de coordenadas do Far Detector. (b) Orientagdo das tiras do Far Detector [31].
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Figura 2.12: (a) Fotografia de uma pequena tira do cintilador do MINOS iluminada por LED azul [32].
(b) Diagrama de uma tira do cintilador [9].

A tira cintiladora (figura 2.12) ¢ colocada dentro de 8 modulos em cada plano de aco,

contendo cada um 20 a 28 tiras encapsuladas por uma fina camada de aluminio de 0,5 mm de
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espessura (ver figura 2.13). Quando particulas carregadas atravessam uma tira, a caracteristica
cintiladora faz com que a energia depositada seja reemitida na forma de fétons ultravioletas,
gerando uma luz cintilante que se propaga nas duas direcoes ao longo da tira. No final de cada
tira, a luz é coletada por fibras Opticas e transportada para tubos fotomultiplicadores (PMT
- photo-multipliers tubes). Os PMTs amplificam o sinal, o qual é digitalizado e gravado pelo

sistema de aquisi¢do de dados (DAQ - Data Acquisition System) [31].
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Figura 2.13: Esquema mostrando o design dos médulos e o layout do cintilador [31].

A bobina magnética atravessa o centro de cada supermo6dulo dentro de um nicho de
25 ¢cm de diametro e retorna por debaixo do detector (ver figura 2.9 - (b)). Ao ser ligada, a
bobina produz um campo magnético toroidal (figura 2.14 - (a)) no aco de intensidade 1,5 T,
na dire¢ao mostrada na figura 2.11 - (a). A carga dos mtions é determinada pela curvatura de
sua trajetoria devido ao campo magnético (ver figura 2.14 - (b) como exemplo); e com o valor

do raio da mesma o seu momento é calculado. No entanto, a resolugao obtida é limitada pelo
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espalhamento multiplo no aco.
A corrente pode ser invertida com a inversao da polaridade do campo. Esta carac-
teristica é importante para estudarmos as irregularidades espaciais e pequenas assimetrias do

campo magnético.

Far Detector
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Figura 2.14: (a) Campo magnético no Far Detector. (b) Efeito do campo magnético do Far Detector em
uma particula carregada dentro do detector [9].

Os miuions provenientes de raios cosmicos atingem o topo do detector e possuem, na
sua maioria, trajetérias com angulos mais préoximos a direcao vertical. Devido ao alinhamento
vertical dos planos de detector, apenas 20% de sua parte superior é coberta. Sendo assim, foi
construido um aparato chamado de veto shield (figura 2.15) para detectar os muons de raios
cosmicos que atravessam o detector. O wveto shield é feito de mddulos cintiladores, os quais sao
alinhados com o eixo z e cobrem cerca de 99% da superficie superior do detector.

Os mecanismos de deteccao dos raios cosmicos e dos neutrinos sao bastante diferentes,
apesar de os conceitos serem similares. A observacao dos neutrinos no Far Detector deve-se a
interacao deste com um nucleo de ferro, produzindo outras particulas através dos processos de
espalhamento. A deteccao de v, e de v, é possivel devido as seguintes interacoes, respectiva-

mente [10]:

Vy+n— pu +p,
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Figura 2.15: Esquema das componentes do veto shield do Far Detector que cobrem cerca de 99% da
superficie do detector permitindo melhores medidas de mions atmosféricos [9].

Ve+ N — € +p.

Os produtos da segunda reacao, néutron e elétron, depositam suas energias rapidamente
no aco, enquanto que o mion, gerado na primeira reacao, possui uma trajetoria longa, perdendo
pouca energia em cada plano. Isso permite distinguir o sinal desses dois tipos de neutrinos.

A deteccao de muons de raios césmicos dispensa o aco. No entanto, este, juntamente
com a integridade dos modulos cintiladores, sao necessarios para a deteccao indireta dos neu-

trinos.

2.2 Resultados da Sombra da Lua e do Sol

Para realizar a analise da sombra, foram selecionados apenas os dados confidveis de

miuons coletados pelo Far Detector.

2.2.1 Selecao dos Eventos

Foram usados dados coletados desde 1 de agosto de 2003 até 31 de dezembro de 2008,
totalizando 1.857,91 dias operacionais do detector. O conjunto de dados inclui 83,54 milhoes
de mtions [33]. O primeiro trigger usado para a identificacdo de mions de raios cosmicos foi
a observacao de um depoésito de energia no wveto shield, seguido pelo trigger no qual foram
selecionadas as particulas que atingiam, de um grupo de cinco planos de detector, pelo menos

quatro destes. Vérios critérios de sele¢io foram usados para garantir dois fatores: i) que o
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detector estava em boas condi¢oes quando os dados foram gravados (critérios pré-analise); ii)
que apenas trajetorias bem reconstruidas foram incluidas na amostra (critérios de anélise).

Trés critérios de andalise foram utilizados. O primeiro diz respeito ao nimero de planos
do detector atravessados pela particula. A trajetoria da particula deve ser detectada em pelo
menos 10 planos, pois caso contrario nao ha informacao suficiente para determinar a localizacao
da particula de forma confidavel. O segundo critério também estd relacionado a trajetoria da
particula. Esta nao pode ser menor que 1,55 m, pois assim nao é possivel fazer uma reconstrucao
fidedigna. O tltimo critério refere-se ao fato de que a incerteza na posicao do ponto final (6's) néo
pode ser muito diferente da incerteza do inicial (;), visto que uma grande diferenca resultaria
em uma reconstrucao questionavel. Para isso, usou-se apenas |6 ¢-7;| < 0,021 m [33].

Esses critérios de selecao foram escolhidos de forma a otimizar a selecao dos muons de
raios cosmicos com boa resolucao de apontamento no céu. Os valores de corte foram deter-
minados empiricamente usando os eventos de Monte Carlo padrao do MINOS, mas inserindo
a Lua e maximizando a sombra. Do total de dados de muons coletados, apenas 62,5% sobre-
viveram todos os cortes, resultando em 52,19 milhoes de eventos. Dentre esses miuions, 17.389
encontravam-se dentro da distancia angular de 2° do centro da Lua e 16.411 & mesma distancia
do Sol [33].

A diferenca da quantidade de eventos entre esses dois grupos de dados estéa relacionada
ao fato de que o nimero de mions coletados perto do Sol durante o inverno é menor do que
aquele coletado perto da Lua, devido a alta latitude do detector. Outro motivo reside no
periodo da coleta de dados, que constituiu em quatro anos completos mais cinco meses. Esses
meses restantes foram depois do solsticio de verao, fazendo com que o Sol gastasse cada vez

menos tempo acima do horizonte, o que quer dizer que os dias foram menores que as noites.

2.2.2 Mions Miiltiplos

Como os dimtons preservam seu paralelismo e uma distancia angular entre si <0,05°,

qualquer distancia angular encontrada maior do que esta esté relacionada a resolucao angular
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do proprio detector. A resolucao angular do detector foi medida usando-se 3,12 milhdes de
dimtons coletados entre 1 de agosto de 2003 e 3 de dezembro de 2007. Um total de 1,77
milhoes de eventos sobreviveram aos cortes (os mesmos aplicados para os muons individuais).

A figura 2.16 mostra a distribuicao da separacao angular entre os dimtons v, dividida
por v/2 para ser comparada a resolucdo de muons individuais. A resolucdo angular é definida
como sendo 68% da distribuicao de . Esse valor é ilustrado pela area sombreada da figura
2.16: 0,62°. A regidao do pico da distribui¢do foi ajustada com uma funcdo gaussiana (curva
tracejada), porém o ajuste s6 é bom no inicio da distribuicdo. A longa cauda comega a se
desviar da gaussiana em v?/2 ~ 0,06 graus?, podendo ser atribuida ao espalhamento Moliére

na rocha acima do detector [33].
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Figura 2.16: Distribuicao do quadrado da separacao angular de miions individuais em fung¢ao da quanti-
dade de dimtons. A area sombreada representa 68% da distribui¢ao, determinando a resolu¢do angular do
detector: 0,62°. O pico da distribuig¢ao foi ajustado com uma fun¢do gaussiana (curva tracejada) [33].

2.2.3 Simulacao de Monte Carlo

Os ruidos para a andlise da sombra foram construidos com uma simulacao de Monte
Carlo. As direcoes e os tempos de chegada dos muions foram escolhidos conforme as distribuigoes
conhecidas de posicao e tempo dos eventos detectados, criando 1.000 amostras de ruido.

Para gerar um modelo esperado da sombra, foram simulados raios césmicos passando

em uma area contendo a Lua ou o Sol, no qual foram removidos aqueles que interceptassem
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Figura 2.17: Modelo esperado da sombra da Lua feito com simula¢do de Monte Carlo visto pelo detector
em trés (a) e duas dimensoes (b) [33].

o disco desses objetos. Caso contrario, supoOs-se que os raios coésmicos gerariam um mion
que atingiria o detector no subterraneo. O desvio angular foi selecionado aleatoriamente da
distribuicao de dimuons, pois assim a resolucao angular do detector esta sendo levada em conta

na simulacao. O resultado é mostrado na figura 2.17.

2.2.4 Sombra da Lua

Sombra bidimensional

Para fins de analise da sombra foi usado o método de méxima verossimilhanca para
encontrar a posicao mais provavel do déficit. As amostras de ruido geradas na simulacao foram
usadas para criar um ruido de fundo isotropico em um grafico bidimensional. Entao os dados
foram colocados em um mesmo tipo de grafico, no qual também se inseriu o modelo de sombra
da Lua. A posicao da Lua foi fixada em (z,,ys) para depois realizar-se a procura do déficit
integrando todo o modelo da sombra nessa localizagao. O modelo é entao movido para uma
nova posi¢ao (zs,ys11) € a procura é repetida. Esse processo foi realizado até se esgotarem as
possibilidades de posicbes em um grafico 4°x4°. A sombra que melhor se ajusta aos dados foi

encontrada maximizando a intensidade do déficit, I, usando a funcdo de verossimilhanga [33]:

Nbin obs

N¢
Neand) =23 | N N N 1)
=1 ?

onde N/ = Nback — [ . P(x;y;) é o ntimero de eventos esperado no bin i, N'** & o ntimero
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de muons do ruido no bin i, Ps(z;,y;) é a fracao de raios cosmicos na posicao (z;,y;) bloqueada
pela Lua e I,.Py(z;,y;) ¢ o namero de eventos removido do bin i pela Lua. Para determinar a

forca do déficit o parametro A foi definido como:
A= Nz,y,0) — Az,y,1s), (2.2)

o qual é uma medida do desvio da for¢a do déficit em relagdo a hipotese nula (hipotese onde
nao hé sombra, I, = 0).

A sombra bidimensional pode ser vista na figura 2.18 - (a). O maior déficit, com
Az = 30,9, esté localizado em (-0,11°+0,09°; -0,13°4+0,08°), mostrando que a sombra esta
deslocada da posicao real da Lua (no centro), fato atribuido ao efeito do campo geomagnético.
A distribuigao de A é equivalente a uma distribuicio de x? com um grau de liberdade ().
Sendo assim, a significancia obtida para o maior valor de A encontrado é de 5,60 [33].
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Figura 2.18: (a) Sombra da Lua bidimensional em coordenadas equatoriais. O circulo central estd
representando a posi¢ao esperada da Lua. O maior déficit é encontrado em (-0,11°; -0,13°) com A4 = 30,9
e 5,60. (b) Sombra da Lua unidimensional. A curva tracejada é o resultado do ajuste linear (apenas para
o ruido, hipétese onde nao ha Lua) e a curva sélida é o melhor ajuste para os dados [33].
Sombra unidimensional
Aqui descreveremos apenas os resultados obtidos pelo experimento MINOS. A forma
como a andlise foi efetuada serd discutida no capitulo de metodologia, visto que usamos o
mesmo método para a analise da sombra da Lua simulada.

Como a sombra da Lua foi encontrada com certo desvio em relagao a real posicao da

Lua, em (0°; 0°), as dire¢oes de chegada de cada mion foram ajustadas de acordo com o desvio
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antes de se realizar a analise unidimensional. A distribui¢ao da separagao angular de cada mion
em relagao ao centro da Lua em funcao do niimero de eventos por angulo solido ¢ mostrada na
figura 2.18 - (b).

E possivel observar um déficit quando Af — 0, ilustrando o efeito da presenca da
Lua. O fluxo médio de mions e a resolucao encontrados usando-se esse método foram de \ =
1.171,1 £ 4,8 e 0 = 0,34° £ 0,04°, respectivamente. A diferenca entre o ajuste dos dados (curva
continua) e o ajuste linear (curva tracejada) que supoe a nao existéncia do efeito de sombra
fornece a significancia de 5,60, condizente com a anélise bidimensional. Caso as direcoes dos
miuons nao tivessem sido ajustadas pelo desvio da sombra encontrado na anélise bidimensional,

a resolucao seria de o = 0,39° £ 0,06° e a significancia de 2,70 [33].

2.2.5 Sombra do Sol

Os mesmos métodos usados na anélise da sombra da Lua foram repetidos na anélise da
sombra do Sol. A sombra bidimensional pode ser visualizada na figura 2.19 - (a), onde o déficit
méaximo ocorre em (-0,29°4+0,13°; 0,27°4+0,14°) com A, = 14,6 e significancia de 3,80 [33]. O
méaximo valor de A para a sombra do Sol é menor que metade do maximo valor encontrado na
sombra da Lua, além de a sombra revelar um alongamento na direcao noroeste-sudeste. Estas
caracteristicas podem ser atribuidas ao efeito de espalhamento procedente do maior tempo de
exposicao dos raios cosmicos ao IMF devido a grande distancia entre o Sol e a Terra.

A figura 2.19 - (b) mostra a sombra unidimensional do Sol, onde se observa um déficit
ao se aproximar de seu centro. A significancia obtida foi de 3,90 e a resolucao foi de 0 =

0,48° 4 0,07°, valor maior do que aquele encontrado para a sombra da Lua [33].

2.2.6 Efeitos do Campo Magnético Interplanetario - IMF

Sombra da Lua
Como mencionado anteriormente, o IMF pode causar um pequeno efeito na sombra da

Lua. Para visualizar isso, os dados foram divididos em dois grupos: aqueles coletados durante
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Figura 2.19: (a) Sombra do Sol bidimensional em coordenadas eclipticas. O circulo central esta repre-
sentando a posigao esperada do Sol. O maior déficit é encontrado em (-0,29°; 0,27°) com A4 = 14,6 €
3,90. (b) Sombra do Sol unidimensional. A curva tracejada é o resultado do ajuste linear (apenas para o
ruido, hipétese onde nao ha Sol) e a curva sélida é o melhor ajuste para os dados [33].

o dia, e os coletados durante a noite. Considerando-se um cone de 2°x2° centrado na Lua,
foram obtidos 8.270 muions para o grupo do dia e 9.213 mions para o grupo da noite. Esta
diferenca deve-se ao fato de que o detector é desligado para manutencao apenas durante o dia.
Além disso, houve maior nimero de dados coletados no outono e inverno do que nas estacoes

de primavera e verao. As sombras geradas com esses dados sao mostradas na figura 2.20.
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Figura 2.20: Sombra da Lua bidimensional para o grupo de dados da noite (a) e do dia (b) em coordenadas
equatoriais. O maior déficit em (a) estd em (-0,09°; -0,22°), onde A4 = 23,7. O maior déficit em (b) esta
em (-0,21°; -0,07°), onde A,qr = 11,2. [33].

O centro do maior déficit para o grupo de dados da noite ocorre em (-0,09°+0,11°;

-0,21°40,13°), onde A" = 237 com significancia de 4,90. Para o grupo de dados do dia o

max

centro do déficit esta em (-0,21°+0,12°; -0,07°40,12°), onde A% = 11,2, com significancia de

max
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3,30. O esperado seria encontrar o mesmo deslocamento na diregao leste-oeste (ascensdo reta)
das duas sombras, o que estaria relacionado a um efeito do campo geomagnético equivalente
tanto para o dia quanto para a noite. A sombra da noite é condizente com a localizacao esperada
para a Lua em ascensao reta (ARA - cos(Decyr) no grafico), mas que a sombra durante o dia
esta deslocada por 1,70. Como é improvavel que o campo geomagnético tenha efeitos apenas
diurnos, uma possivel explicacao é que o IMF tenha um efeito geral de deslocamento nos raios
cosmicos, sendo este efeito menos pronunciado nos raios césmicos detectados a noite, visto que
eles chegam a Terra na direcao oposta a do Sol. Dessa forma, pode-se determinar a incerteza
no alinhamento do detector como sendo de 0,1° [33].

Sombra do Sol

Quanto maior é¢ o IMF, menos proeminente serd a sombra do Sol. Entao a significancia
da sombra deve diminuir conforme o IMF aumenta, ou seja, conforme a atividade solar cresce
(visto que ha uma relacdo direta entre os dois). O ultimo maximo do ciclo do Sol ocorreu em
2001 e o minimo apos esse maximo foi em dezembro de 2008 [33].

Para encontrar uma correlagao entre a atividade solar e o efeito de sombra do Sol, os
dados foram dividos em 5 anélises unidimensionais separadas e de mesma estatistica. A analise
unidimensional é usada porque ela requere menor quantidade de eventos para produzir uma
sombra estatisticamente significante (ndo havia dados suficientes para realizar cinco analises
bidimensionais). A divisdo dos dados foi feita para os periodos de 1 de agosto de 2003 a 30
de setembro de 2004, de 1 de outubro de 2004 a 31 de outubro de 2005, de 1 de novembro de
2005 a 30 de novembro de 2006, de 1 de dezembro de 2006 a 31 de dezembro de 2007 e de 1
de janeiro de 2008 a 31 de dezembro de 2008. A figura 2.21 mostra os graficos unidimensionais
para cada um desses periodos.

Os resultados dos ajustes foram resumidos na tabela 2.1. Existe um decréscimo no
valor da resolucao angular, o, e no erro da sombra do Sol ao se aproximar do minimo solar, o
que pode estar relacionado a decrescente atividade solar. Surpreendentemente, o periodo mais

proximo do minimo solar (1 de janeiro de 2008 a 31 de dezembro de 2008) revelou ter o maior
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Figura 2.21: Sombra do Sol unidimensional dividida em cinco grupos compreendendo diferentes periodos
de tempo de coleta de dados. A curva tracejada é o resultado do ajuste linear (apenas para o ruido, hipétese
onde ndo ha Sol) e a curva sélida é o melhor ajuste para os dados [33].
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Tabela 2.1: Resumo dos parametros de ajuste para a sombra do Sol dividida em cinco grupos compreen-
dendo diferentes periodos de tempo de coleta de dados [33].

| Periodo | Resolugado angular | Significancia (o) |
1 de Ago. 2003 - 30 de Set. 2004 0,614+0,28 1.6
1 de Out. 2004 - 31 de Out. 2005 0,314+0,12 1,6
1 de Nov. 2005 - 30 de Nov. 2006 0,27+0,07 3,2
1 de Dez. 2006 - 31 de Dez. 2007 0,3440,12 25
1 de Jan. 2008 - 31 de Dez. 2008 0,70£0,29 2.1

valor de o.



Capitulo 3

Metodologia da Simulacao da Sombra da

Lua

3.1 Introducao

A simulacao de Monte Carlo é um céalculo baseado na procura de respostas para um
dado problema usando nimeros aleatorios. Caso o problema seja probabilistico, a formulacao
de Monte Carlo ¢é direta. No entanto, para problemas deterministicos, é necessario um sistema
estocéstico que tenha um comportamento semelhante ao resultado desejado [34].

Simulacoes de Monte Carlo possuem muitas aplicagoes na fisica, especialmente quando
se precisa estimar o valor de uma integral multidimensional para a qual nao exista resposta
analitica conhecida. O valor de uma integral esta relacionado a um problema estocastico, embo-
ra nao seja aleatério. Em fisica de altas energias o problema geralmente envolve muitas particu-
las. Sendo assim, a integral multidimensional toma uma forma muito complicada. Torna-se
entao dificil achar o algoritmo correto capaz de dar uma estimagao numérica da integral junta-
mente com um erro confidvel em um tempo razoavel.

Simulacao de colisoes de alta energia usando-se o método de Monte Carlo é uma das
técnicas mais importantes em fisica de particulas, sendo quase sempre a maneira mais confiavel
de obtermos predigoes teoricas e compara-las com os resultados experimentais.

O problema da simulacao de chuveiros atmosféricos extensos usando Monte Carlo reside

37
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em desenvolver todas as componentes da cascata. O nimero de particulas e suas propriedades
em cada vértice do chuveiro devem ser escolhidos aleatoriamente a partir de distribuicoes ade-
quadas. Deve-se ainda especificar o que ocorre primeiro para cada particula: o decaimento ou
a interagao. As interacoes hadronicas sao de suma importancia, visto que elas influenciam no
desenvolvimento da cascata, determinando a forma pela qual a energia da particula inicial é
subdividida para as particulas secundarias [3].

Simulamos a sombra da Lua levando em conta seu movimento no céu e, para tanto,
definimos e testamos métodos de simulacao e diferentes composicoes para os raios cosmicos.
Também avaliamos varias proporgoes para antiprotons no fluxo de raios cosmicos a fim de
comparar com os resultados do experimento MINOS e conjecturar uma possivel razdo p/p para
os dados observados. A sombra do Sol é bem mais complicada, requerendo o desenvolvimento
de um novo c6digo para computar todos os complexos efeitos dos campos magnéticos interpla-

netério e solar.

3.2 O programa CORSIKA

Usamos neste trabalho o CORSIKA (COsmic Ray SImulations for KAscade) - ver-
sao 6980, um programa de Monte Carlo criado para estudar o desenvolvimento de chuveiros
atmosféricos extensos. O codigo permite prever tanto os valores médios dos observaveis, quanto
as flutuagoes em torno deste valor [35].

O programa disponibiliza alguns modelos de interacao hadronica para serem usados.
Usamos o modelo QGSJET-I1-03 (Quark Gluon String model with JETs mais recente) para
altas energias o GHEISHA (Gamma Hadron Electron Interaction Shower code) para baixas

energias.

3.2.1 Arquivo de entrada

Virias opcoes sao fornecidas pelo CORSIKA para serem usadas como entrada na simu-

lagao. Essas opcoes devem ser escolhidas conforme as caracteristicas do chuveiro que desejamos
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simular, sendo comandos constituidos de palavras-chave e argumentos. A tabela 3.1 apresenta
um exemplo de arquivo de entrada. Algumas palavras-chave importantes que usamos na simu-

lacao sao as seguintes:

RUNNR Numero da sequéncia (run) que serd simulada. Esse nimero deve ser alterado a cada
arquivo de entrada, pois ele esta relacionado também aos arquivos de saida, identificando-

os. Caso seja usado um mesmo ntimero, os arquivos de saida serao sobrepostos.

SEED Numero da semente, sequéncia aleatoria a ser usada. O arquivo de entrada deve conter
)
pelo menos dois SEEDs e estes necessitam ser mudados para cada run, pois uma mesma

semente gerard as mesmas particulas com as mesmas caracteristicas.
NSHOW Niumero de particulas primarias a serem criadas para um respectivo run.

PRMPAR Identificacao da particula priméaria. Cada particula possui uma identificacao tinica,
a qual também é usada nos arquivos de saida (exemplo: o proton é identificado pelo

namero 14).

ERANGE Faixa de energia da particula primaria (em GeV). Sdo colocados os limites inferior
e superior como argumentos. A energia do primério é escolhida aleatoriamente. Caso os

limites tenham valores iguais, a particula possui energia fixa.
ESLOPE Indice A do espectro de energia dos raios cosmicos discutido na secio 1.1.

THETAP Faixa do angulo zenital da particula primaria (em graus), o qual é selecionado

aleatoriamente no caso dos limites inferior e superior serem diferentes.

PHIP Faixa do angulo azimutal da particula primaria (em graus), o qual é selecionado aleato-

riamente no caso dos limites inferior e superior serem diferentes.

MAGNET Campo geomagnético (em pT) do local do detector. O primeiro argumento refere-
se & componente horizontal do campo - dire¢ao z (norte). O segundo argumento refere-se

a componente vertical do campo - direcao z.
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Tabela 3.1: Exemplo de um arquivo de entrada usado nas simulagées feitas com o CORSIKA.

RUNNR 20
EVTNR 1

NSHOW 1000
PRMPAR 14
ESLOPE -2.7
ERANGE 1.E3 1.E6
THETAP 29.75 30.25
PHIP 29.75 30.25
SEED 20100
SEED 20200
QGSJET TO
QGSSIG T
OBSLEV 112.8E2
MAGNET 15.745 54.939
HADFLG 000002
ECUTS 200. 200. 200. 200.
MUADDI T
MUMULT T
ELMFLG TT
STEPFC 1.0
RADNKG 200.E2
PLOTSH T
ATMOD 1

LONGI F20. FF
ECTMAP 1.E2
MAXPRT 100
DIRECT ./
DATBAS T

USER you

HOST your _host
DEBUG F 6 F 1000000
EXIT

3.2.2 Reconstrucao de variaveis

Alguns parametros necessarios para nossa analise da simulagao nao sao fornecidos dire-
tamente pelo arquivo de saida do programa. Por esse motivo precisamos reconstrui-los. Fizemos
a resconstrugao da energia dos mions e das suas coordenadas de chegada no nivel do mar (zénite

e azimute).

Para a resconstrucao da energia usamos o momento dos mions nas direcoes X, y e z e
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impomos a massa m dos maons :

P’ =pi+p,+ 0l (3.1)

E = /p?>+m?, (3.2)

onde m = 0,105658369 GeV, p; ¢ o momento das particulas nas direcoes i = z, y e z em GeV e

E é a energia em GeV.

eixoz

momento
da eixo y
~7 (oeste)

q;j eixo X

— (norte)

Figura 3.1: Sistema de coordenadas do CORSIKA usado para reconstruir as varidveis angulo zenital (0)
e azimutal (¢) dos mions [35].

Para a reconstrucao dos angulos zenital e azimutal usamos o sistema de coordenadas
do CORSIKA (figura 3.1), encontrando uma correlacio entre esses parametros e o momento

dos muons. Temos entao que:

¢:amw(@), (3.3)

T

0 = arccos <&> , (3.4)

p

onde ¢ e ¢ sdo os angulos azimutal e zenital dos mions, respectivamente; e p = /p3 + p2 + p2

¢ o momento destas particulas.
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3.2.3 Cortes

O detector usado como referéncia na simulacao foi o Far Detector do experimento
MINOS. Sendo assim, selecionamos apenas mions com energia de superficie detectével pelo

nosso detector: 0,7 a 10 TeV.

NORTE (b)

20°

20°

OESTE - — - ---—-——[BEEES ______| __ LESTE

245°

240°

70° 70°

HORIZONTE HORIZONTE !

Figura 3.2: Ilustracao da aceitacao do Far Detector em coordenadas horizontais: (a) zénite e (b) azimute
[9]-
Visto que nossa andlise se di apenas para muons energéticos e estes carregam in-
formacao da particula priméria, fizemos o corte relacionado a aceitagdo do detector (figura

3.2) direto no primario. Isso quer dizer que usamos 20° < 6 < 70° para o angulo zenital e

0° < ¢ < 60°% 65° < @ < 240°; 245° < ¢ < 360° para o angulo azimutal.

3.3 Definicao dos Métodos

Baseando-nos na referéncia [36] e levando em conta as caracteristicas do codigo de
Monte Carlo e o resultado desejado, definimos dois métodos de simulacao da sombra da Lua. O
primeiro consiste em simular raios césmicos chegando em uma area de 10°x10°, na qual a Lua
¢ posicionada no centro (ver figura 3.3 - (a)), de onde obtemos o déficit retirando as particulas
que chegam em sua direcao. O segundo método baseia-se em simular os raios co6smicos chegando

em uma area quadrada centrada na Lua de lado igual ao diametro desta (0,5°), como mostra a
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figura 3.3 - (b). As particulas chegando fora do circulo que representa a Lua sdo descartadas.
Dessa forma, a Lua é tratada como uma fonte, e nao um déficit. Designamos o primeiro método

como o método do déficit e o segundo método como o método da fonte.

Figura 3.3: (a) Primeiro método de simula¢do da sombra da Lua - método do déficit, simulando uma
drea de 10°x10° e posicionando a Lua no centro. (b) Segundo método de simulacdo da sombra da Lua -
método da fonte, simulando uma drea de 0,5°x0,5° e tratando a Lua como uma fonte.

Escolhendo aleatoriamente uma posi¢ao fixa para a Lua (zénite = 50° e azimute —
210°), simulamos quatro milhdes de protons para ambos os métodos a fim de compara-los.
Repetimos a mesma simulacao empregando o método do déficit, mas usando nticleo de hélio no
lugar do préton e combinando proton e nicleo de hélio na proporc¢ao 9:1 (composigdo proxima
daquela encontrada nos raios cosmicos). Com base nos resultados destes testes escolhemos o
melhor método e a composicao adequada dos raios cosmicos para serem usados na simulacgao

incluindo o movimento da Lua.

3.4 Procedimento para incluir o movimento da Lua

Para simular a sombra levando em conta o movimento da Lua desenvolvemos um
procedimento baseado nas efemérides da Lua, isso quer dizer, baseado nas suas coordenadas
no céu. Para isso, identificamos os valores do campo geomagnético e as efemérides da Lua
(coordenadas no céu) com o intervalo de um dia em todo o periodo de dados coletados pelo Far
Detector usados na analise da sombra da Lua: 1 de agosto de 2003 a 31 de dezembro de 2008.

A figura 3.4 mostra as efemérides da Lua no ano de 2008 em coordenadas horizontais

e equatoriais. Gréficos semelhantes sao obtidos para os outros anos. Efemérides com zénite
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negativo indicam que a Lua estava no hemisfério sul e, portanto, foram descartadas, visto
que o Far Detector se localiza no hemisfério norte. Dentre as coordenadas restantes, ainda

selecionamos apenas aquelas dentro da aceitacao do detector.
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Figura 3.4: Efemérides da Lua do ano de 2008 em intervalos de dia em dia para a localiza¢do do Far
Detector em coordenadas horizontais (a) e equatoriais (b).

3.4.1 Ajuste do fluxo de raios césmicos

Geramos 100.000 protons para cada ponto das efemérides, tendo no total 30,6 milhoes
de protons. Com a finalidade de nos aproximarmos o méaximo possivel do déficit obtido para
os dados do experimento MINOS, adicionamos ntcleos de hélio e antiprétons no fluxo de raios
cOSMIcos.

Baseando em medidas diretas e recentes [37] nas quais se encaixa nossa faixa de energia
usada na simulacao, usamos p/He = 9,1, sendo esta proporgao fixa. Entdo, para cada ponto
das efemérides simulamos 10.989 nitcleos de hélio, totalizando em 3.362.634 nucleos de hélio.

J& para antiprétons, variamos sua quantidade em relacao aos protons nos raios cosmicos
para encontrar a razao que nos fornece um déficit o mais proximo possivel daquele observado
pelo MINOS. Presumindo que a razdo p/p seja menor que 0,5, simulamos no total 15 milhdes de
antiprotons, ou seja, 49.020 antiprotons para cada ponto das efemérides. Nossa suposicao de que
p/p < 0,5 é razoavel devido aos limites superiores obtidos para essa razao pelos experimentos

Tibet AS+y, Tibet-11I, Milagrito, MACRO e L3+C (discutidos na se¢io 1.4).
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3.5 Desvios Devido ao Campo Geomagnético

Como o programa CORSIKA inicia a simulacao no alto da atmosfera terrestre, ele s6 é
capaz de fornecer o desvio das particulas secundarias do chuveiro atmosférico devido ao campo
geomagnético desde o topo da atmosfera até o nivel do mar. Contudo, para obtermos uma
sombra da Lua que reflete todo o efeito do campo geomagnético, devemos considerar a deflexao
que a particula primaria sofre na distancia entre a Lua e a atmosfera. O procedimento que

desenvolvemos com a finalidade de computar essa deflexdao é o seguinte (ver figura 3.5):

1. Simulamos os chuveiros normalmente com o CORSIKA. Isso acontece no plano da atmos-

fera. Os muons sao gerados e chegam no nivel de observacao.

2. Usamos a energia e as posicoes dos primarios gerados para calcular, de baixo para cima,
qual foi o desvio sofrido por cada primério entre a Lua e a atmosfera. Assim temos a

distribuicao de particulas primarias no plano da Lua.

3. Retiramos os primarios que interceptam a Lua no seu plano. Esta selecao afeta a dis-

tribuicao de todas as particulas produzidas no chuveiro, inclusive mions.

4. Analisamos os muons no plano do nivel de observacao. Com esse procedimento, aqui

temos o efeito combinado da deflexao dos priméarios e dos miions.
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Figura 3.5: Esquema do procedimento definido para a inclusao da deflexao do primdrio na simulacao da
sombra da Lua.
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Calculamos o desvio discutido no item 2 do procedimento empregando a equacgao 1.2.
O ideal seria fazer a integral em intervalos de 20 em 20 km. No entanto, para simplificar o
calculo, usamos uma aproximacao: consideramos que as particulas atingem a Terra na direcao
vertical e usamos apenas um valor para o campo geomagnético em todo o caminho. Como
o campo geomagnético possui diferentes valores para diferentes alturas partindo do nivel do
mar, identificamos o valor médio do campo considerando valores de 20 em 20 km para o local

geografico do detector.

Analisamos nossa simula¢ao com o movimento da Lua usando apenas protons incluindo
o desvio da particula priméaria juntamente com o dos muons e também sem fazer essa inclusao.

Para todas as outras analises incluimos a deflexao do primario.

A desvantagem desse método é que nao obtemos uma distribuicao homogénea de
primérios no plano da Lua (como supomos que acontece na realidade). A distribuigdo ho-
mogénea s6 é observada no plano do topo da atmosfera, onde os primarios foram inicialmente

gerados pelo CORSIKA.

Devemos fazer a comparagao dos nossos resultados com o déficit encontrado pelo grupo
de dados do experimento MINOS coletados a noite, pois foram encontradas evidéncias de um
pequeno efeito do IMF na sombra da Lua e tal efeito é menor durante a noite. Como nao
estamos considerando os desvios devido ao IMF nos nossos calculos, é mais razoavel fazermos

a comparacao com o déficit desse grupo de dados.

3.6 Metodologia de Anélise

De forma geral, analisamos a sombra da Lua de duas formas: através de graficos

unidimensionais e bidimensionais.
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3.6.1 Analise unidimensional

Para a analise unidimensional, calculamos a distancia angular entre os muions e o centro

da Lua usando a seguinte formula (uma aproximagao para angulos pequenos):

havAy = havAd + cosdy - cosdy - havAa, (3.5)

onde A~y é a distancia angular entre dois objetos na esfera celeste, d; é a declinagdo do primeiro
objeto, d; é a declinacdo do segundo objeto, Ad é a diferenca entre as duas declinagoes e A«
é a diferenca entre as ascensoes retas dos dois objetos. O prefixo hav refere-se ao haversine de
um angulo 6 qualquer:

1 — cosf

havf = — (3.6)

Entao dividimos a separagao angular em incrementos de 0,1° (bin de tamanho Sy, =
0,1°). Como a distancia radial desde o centro da Lua até uma posi¢ao qualquer é medida em

uma projecao bidimensional, o angulo so6lido do bin i aumenta conforme se afasta do centro:

AQ; = (2 — 1)S2, . (3.7)

Normalizamos a quantidade de eventos em cada bin ¢ dividindo pela sua area, A(2;, obtendo a

densidade de muons.

A densidade de eventos bloqueada pela Lua em fun¢ao da separacao angular (ig? X A7)

pode ser escrita como uma convolu¢ao gaussiana bidimensional [33]:

ANy [ Bo oo (1, (B0 = 20°)RY | ((A9)* = 8(A9)%0” + 80 R3,
AQ 202 8ot 19208 ’

(3.8)
onde A é o fluxo médio de mions, R,, = 0,25° é o raio da Lua, Ay é a separagdo angular
entre os mions e a Lua e o é um parametro dependente da resolugao angular, do espalhamento
Coulomb maultiplo e da deflexao geomagnética. Véarios experimentos usaram essa funcao para

avaliar tanto a sombra da Lua como a do Sol, mas nem todos usaram os termos de correcoes
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(dentro dos parénteses).

Essa formula produz automaticamente um déficit de mR2 A eventos devido ao efeito
de sombra. Ajustamos nossos dados de acordo com a funcao 3.8 e também com uma funcao
polinomial, com a qual obtemos um ajuste linear que esti relacionado & hipotese onde nao
existe sombra. Calculando a diferenca entre os y? desses dois ajustes, temos a significancia
da sombra em termos de probabilidade de ocorréncia, obtida por meio de uma distribuicao F.
Quanto menor é a probabilidade de ocorréncia, melhor, pois mais distante estao nossos dados

da hipotese sem sombra.

3.6.2 Analise bidimensional

Para a analise bidimensional, calculamos as coordenadas equatoriais de cada miion
(declinagao e ascensao reta) levando em conta corregoes de paralaxe!, nutacao? e obliquidade?.
A conversao foi feita de acordo com [38].

Obtivemos a sombra bidimensional avaliando a diferenga entre as coordenadas dos
muons e do centro da Lua: ADec = Dec, — Decryq ¢ AAR = AR, — ARpy,, e dividindo
a quantidade de eventos em bins. O grafico é feito com ADec x AAR - cos(Decr,), onde
cos(Decpy,) € usado para computar a projecdo de uma esfera tridimensional em um plano
bidimensional. Para encontrar a localidade do maior déficit consideramos uma elipse ao redor
da mancha da sombra e determinamos o centro desta elipse.

Para o ajuste da propor¢ao p/p usamos o método de atribuir certo peso para o his-
tograma contendo apenas antiprotons para depois adiciona-lo ao histograma da combinacao
proton + nicleo de hélio. O peso é definido conforme a razao p/p que desejamos testar. Por
exemplo, se queremos p/p = 0,10, isso quer dizer que o total de antiprotons que devemos ter
é 3,06 milhdes (a quantidade de protons é mantida fixa no seu maximo: 30,6 milhdes). Como

simulamos 15 milhoes de antiprotons, o fator que devemos usar como peso para o histograma

'Mudanga de coordenadas topocéntricas (como vistas pelo observador) para coordenadas geocéntricas (como
vistas pelo centro da Terra).

2Qscilagao periddica do eixo rotacional da Terra em torno de sua posicio média.

3 Angulo entre o equador e a ecliptica, o qual varia conforme a inclinacio do eixo rotacional da Terra.



3.7 Resumo das simulacoes realizadas 49

contendo todos os antiprotons simulados é: 3,06/15 = 0,204. Repetimos esse procedimento para
varias razoes p/p até encontrarmos o déficit mais similar em relagao ao obtido pelo MINOS.
Com a finalidade de obter uma melhor visualizagao da sombra da Lua nesta analise,
consideramos nossa simulagao como uma projecao dos nossos dados do nivel do mar em um
nivel superior, dez vezes mais perto da Lua. Depois voltamos o resultado para o nivel de
observacao. Assim obtemos maior densidade de eventos vindos na direcao da Lua, o que nos

permite avaliar melhor a sombra.

3.7 Resumo das simulacoes realizadas

Inicialmente fizemos testes com os métodos definidos (método do déficit e da fonte) e
avaliamos a sombra obtida para diferentes particulas primarias (proton - p, ntcleo de hélio -
He, p + He) usando o método do déficit e uma posicao fixa para a Lua.

Com os resultados desses testes escolhemos o método e a particula primaria a serem
usados na simulacao incluindo o movimento da Lua (baseada nas efemérides). Depois acrescen-
tamos & essa simulac¢do nucleos de hélio, conforme a propor¢ao p/He = 9,1, e também antipro-
tons. A razdo p/p foi ajustada de forma a obter um déficit mais proximo daquele encontrado
pelo experimento MINOS. Devemos lembrar que os dados do experimento nao distinguem os
tipos de particulas primérias, sendo uma combinacao de todas as particulas possiveis de serem
encontradas no fluxo de raios césmicos.

Em todas nossas simulacoes usamos a mesma faixa de energia para as particulas

0> - 10° GeV, exceto para nicleos de hélio tendo uma posicao fixa para a Lua.

primarias: 1
Anélises pré-simulacao foram feitas para a definicao desses valores de forma a otimizar a quan-
tidade de miions dentro da faixa de energia desejada. No caso da excecao, usamos 10% - 106 GeV
de forma a obter distribuicoes semelhantes para os mions mesmo com a variacao da particula

primdria, pois assim podemos comparar a sombra obtida apenas para protons e apenas para

ntcleos de hélio de forma equiparada. A tabela 3.2 resume as simulacoes feitas.
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Tabela 3.2: Resumo das simulagoes feitas com o CORSIKA.

Método | Posicao Particula Energia da Quantidade de
da Lua primaria particula primaria | chuveiros simulados
Fonte fixa proton (p) 10%7 - 10° 4x10°
Déficit fixa proton (p) 1037 - 10° 4x10°
Déficit fixa 90% p + 10% He 1037 - 10° 4x10°
Déficit | efemérides proton 10%™ - 108 30,6108
Déficit | efemérides | nicleo de hélio (He) 1037 - 10° 3.362.634
Déficit | efemérides antiproton (p) 107 - 10° 15x10°




Capitulo 4

Resultados da Simulacao da Sombra da

Lua

4.1 Analises Preliminares

Primeiramente avaliamos os métodos de simulacao e a sombra da Lua para diferentes
composicoes de raios cosmicos para entao definirmos a melhor forma de fazer a simulacao com

o movimento da Lua.

4.1.1 Meétodos de Simulacao

A maior densidade de eventos que obtemos usando o método da fonte nos permitiu
fazer uma boa anélise qualitativa bidimensional da sombra. No entanto, como simulamos
uma pequena distancia em relacao ao centro da Lua, nao foi possivel realizar uma analise
unidimensional neste método. Isso quer dizer que nao conseguimos realizar o ajuste para os
dados usando este método. Ja para o método do déficit pudemos fazer ambas as analises. Sendo
assim, comparamos os métodos da fonte e do déficit apenas de forma qualitativa. A figura 4.1
mostra a sombra da Lua em coordenadas equatoriais obtida para ambos os métodos.

A primeira diferenca a ser notada esta relacionada a definicao dos métodos, pois a
sombra do primeiro método revela um déficit, enquanto a do segundo apresenta a Lua como

uma fonte, fato percebido pela escala de cores.

ol
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Figura 4.1: Sombra da Lua em coordenadas equatoriais para o método do déficit (a) e para o método da
fonte (b). O circulo tracejado representa a real posicao da Lua, com seu centro em (0°; 0°).

O maior déficit encontrado para o método do déficit esta deslocado do centro da Lua
(representada pelo circulo tracejado) em (-0,184°; -0,033°). Ja para o método da fonte, ob-
servamos maior quantidade de muons na posicao (-0,094°; 0,095°). Notamos maior desvio da
sombra para o oeste no método do déficit e para o norte no da fonte. Além disso, observamos
um alongamento da sombra no método da fonte. Isso pode estar relacionado a pequena area
simulada, nao possuindo eventos distantes o suficiente os quais, com seus desvios, populariam

a sombra de forma mais homogénea.

A forma dos limites em ambos os graficos esté intimamente relacionada a 4rea definida
para a simulacao e a escolha de ter a Lua como um déficit ou uma fonte. Sendo assim, no
método da fonte, obtemos uma forma quase circular, enquanto que os limites no método do
déficit apresentam uma forma praticamente retangular, analoga & area quadrada simulada.
Devemos ressaltar aqui que simulamos em coordenadas horizontais e estes graficos mostram
a sombra da Lua em coordenadas equatoriais, pois estas sao independentes da posicao do
observador. A analogia entre a forma dos limites dos graficos e o método de simulagao pode

ser melhor avaliada olhando para a sombra em coordenadas horizontais, na figura 4.2.

Nessas coordenadas, encontramos diferentes deslocamentos da sombra da Lua: (-0,253°;

-0,008°) para o método do déficit, e (-0,170°; 0,061°) para o da fonte. Podemos dizer que ambos
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Figura 4.2: Sombra da Lua em coordenadas horizontais para o primeiro método (a) e para o segundo
método (b). O circulo tracejado representa a real posicao da Lua, com seu centro em (0°; 0°).

os métodos fornecem uma boa visualizacao qualitativa da sombra da Lua, observando uma
fonte e um déficit de eventos na direcao da Lua, porém deslocados devido ao efeito do campo
geomagnético. No entanto, como a andlise quantitativa s6 é possivel para o método do déficit,

escolhemos este método para conduzir nossas proximas analises.

4.1.2 Particula Primaria dos Raios Cosmicos

Repetimos a mesma simulacao anterior feita com o método do déficit trocando o proton
por nucleo de hélio, a fim de analisarmos e compararmos a sombra obtida para diferentes
particulas primarias. Escolhemos as faixas de energia para os primarios a serem simulados
de forma a produzirem uma distribui¢cao semelhante para a energia dos mtons no nivel de
observagao. A figura 4.3 mostra as distribuigoes da energia dos mtions resultantes da simulagao
dos chuveiros atmosféricos tendo o proton e nicleo de hélio como primarios.

O maior déficit para a sombra do nticleo de hélio esta localizado em (-0,141°; -0,040°)
(figura 4.4), enquanto que para o proton, ja mencionado anteriormente, estd em (-0,184°; -
0,033°) (figura 4.1 - (a)) .

Observamos maior deslocamento da sombra na direcao leste-oeste para o proton e

menor para o ntcleo de hélio. Isso provavelmente deve-se ao momento dos ntcleos de hélio si-
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Figura 4.3: Distribui¢ao da energia para os miions produzidos na simula¢io usando prétons e niicleos de
hélio como primdrios, separadamente.
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Figura 4.4: Sombra da Lua em coordenadas equatoriais usando o niicleo de hélio como particula primaria.
O circulo tracejado representa a real posicao da Lua, com seu centro em (0°; 0°).

mulados, pois o desvio da sombra esta relacionado a deflexao das particulas, a qual é diretamente
proporcional a Z/p (ver equagao 1.2). Entdo, apesar da carga ser maior para os niicleos de hélio,
seus momentos também sdo maiores, fazendo com que a razao Z/p seja menor do aquela obtida
para os protons.

Ja o deslocamento da sombra na dire¢ao norte-sul é bem pequeno para os dois tipos
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de primérios, como esperado, pois 0 campo geomagnético nao provoca tal desvio. Esse tipo de
desvio, observado nos resultados de experimentos, estd intimamente relacionado ao alinhamento
dos detectores, como discutido na secao 1.3 da introducao. Na verdade, o que ocorre é que o
campo geomagnético provoca uma deflexao homogénea nas particulas tanto para o norte quanto
para o sul, de forma que o desvio final é praticamente nulo nesta diregao [11].

A diferenca quantitativa da sombra da Lua produzida pelos diferentes tipos de primarios
pode ser avaliada através da andalise unidimensional. A figura 4.5 apresenta a separacao angular
dos muons, produzidos nos chuveiros atmosféricos iniciados por protons e nicleos de hélio, em
relacao ao centro da Lua. Podemos notar um déficit de eventos perto da localizacao da Lua nos
dois graficos. Eventos mais afastados do centro da Lua parecem seguir um padrao, flutuando

em torno do fluxo médio.
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Figura 4.5: Sombra da Lua unidimensional usando préton (a) e nicleo de hélio (b) como particula
primdria, com uma probabilidade de ocorréncia de 1,4 x 1073 e 7,9 x 1072, respectivamente.
Os parametros obtidos a partir do ajuste dos dados com a funcao 3.8 sao A = 1.551 £+
11,2 e 0 = 0,4647° 4+ 0,0618° para o proton, A = 3.618 £ 17,1 e 0 = 0,6268° 4+ 0,2151° para
o ntcleo de hélio. O o, parametro relacionado & resolugao angular, revelou ser menor para o
préton. Para o mesmo, a diferenga entre o x2 /gdl = 103/18 (gdl - graus de liberdade) do ajuste
linear e o x%/gdl = 62,8/17 do ajuste gaussiano nos fornece a probabilidade de ocorréncia de
1,4 x 1073. Da mesma forma, temos a probabilidade de ocorréncia para o nicleo de hélio

de 7,9 x 1072 (x%/gdl = 38,9/18 e x%/gdl = 34,2/17). Podemos dizer que, apesar de haver
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diferencas para a sombra obtida com proton e niicleo de hélio, notamos o efeito do déficit
provocado pela Lua para os dois diferentes priméarios simulados.

Ainda analisamos a sombra da Lua juntando os diferentes tipos de primarios na seguinte
proporgao: 90% de protons e 10% de nucleos de hélio (composi¢ao proxima daquela encontrada
no fluxo de raios césmicos). A figura 4.6 mostra as sombras bidimensional e unidimensional

obtidas com esse conjunto de particulas primarias.
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Figura 4.6: Sombra da Lua bidimensional em coordenadas equatoriais (esquerda) e unidimensional (di-
reita), considerando os dois tipo de primérios de forma conjunta na proporgao: 90% de prétons e 10% de
niicleos de hélio. O circulo tracejado representa a real posicao da Lua, com seu centro em (0°; 0°). A
probabilidade de ocorréncia obtida com o ajuste é de 1,3 x 1073,

O maior déficit foi encontrado em (-0,166°; -0,029°), o qual é coerente com as localidades
dos déficits para os dois tipos de primérios, separadamente. De fato, o déficit resultante da
combinagao se aproxima de uma média dos déficits individuais. Os parametros de ajuste
obtidos foram: A = 2.009 + 12,8 e 0 = 0,4743° 4 0,0526°. A diferenga entre o x2/gdl =
144/18 e x%/gdl = 87,4/17 resulta em uma probabilidade de ocorréncia de 1,3 x 1073, a
qual é bem proxima daquela encontrada para o proton. O valor de ¢ é similar & uma média
ponderada dos valores obtidos para cada primario, individualmente. Com isso, podemos afirmar
que observamos uma mudanca na sombra ao se acrescentar nucleos de hélio no fluxo de raios
coésmicos priméarios além do préton, mas este efeito é pequeno, fazendo com que a sombra

continue semelhante aquela obtida quando se tem apenas protons como particulas primaérias.
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Portanto, por simplicidade, usamos protons como particula primaria na simulagao incluindo o
movimento da Lua.
A tabela 4.1 mostra um resumo dos parametros de ajuste obtidos para os diferentes

tipos de primarios.

Tabela 4.1: Resumo dos parametros de ajuste para a sombra da Lua unidimensional usando diferentes
tipos de primarios.

Parametros Particula primaria
de ajuste proton (p) | niicleo de hélio (He) | p + He |
A 1.551 £ 11,2 3.618 +17,1 2.009 £+ 12,8
o 0,4647° 4+ 0,0618° 0,6268° + 0,2151° 0,4743° 4+ 0,0526°
X3 /gdl 103/18 38,9/18 144/18
X%/ gdl 62,8/17 34,2/17 87,4/17
probabilidade 1,4 x 1073 7,9 x 1072 1,3 x 1073
de ocorréncia

4.2 Simulacao da Sombra com o Movimento da Lua

Na simulagao incluindo o movimento da Lua usamos o método do déficit e o proton
como particula priméria. A figura 4.7 mostra a distribuicao da energia dos protons simulados.
O efeito do corte de energia feito nos mions, devido as caracteristicas do detector, pode ser
visualizado na figura 4.8. Cerca de 91,4% do total de eventos de muons (75.116.350) sdo
eliminados com esse corte, restando 6.453.968 muons.

A relagao entre a energia dos protons e dos miions, mostrada na figura 4.9, nos re-
vela que mesmo tendo menor quantidade de prétons com maior energia, estes sao capazes de
produzir mions também mais energéticos. Ainda percebemos que mions energéticos também
sao gerados por prétons com menor energia, visto que estes estao em grande quantidade e,
portanto, eventualmente alguns produzem miions com maior energia.

Tal como esperado, os mtons energéticos carregam a informagao da particula primaria,
pois sao produzidos nas primeiras interagoes do chuveiro atmosférico. Podemos observar este
efeito na figura 4.10, onde encontramos uma relagao linear entre o zénite dos prétons e dos

muons selecionados.
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Figura 4.7: Distribui¢io do logaritmo da energia para os prétons na simula¢ao incluindo o movimento da
Lua.
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Figura 4.8: Distribuicao do logaritmo da energia para os miions produzidos na simulagao incluindo o
movimento da Lua com e sem o corte da energia.

Analisaremos a simulacdo da sombra da Lua considerando seu movimento no céu de
duas formas: incluindo a deflexao sofrida pela particula priméaria na distancia entre a Lua e o
topo da atmosfera e nao incluindo esta deflexdo, caso no qual temos apenas o desvio dos mions

devido ao campo geomagnético entre sua producao, a ~ 20 km, e o nivel de observagao.

4.2.1 Efeito do campo geomagnético nas particulas secundarias

Analisamos a sombra da Lua em uma dimensao avaliando a separacao angular dos

muons produzidos nos chuveiros atmosféricos em relagdo ao centro da Lua (figura 4.11). O
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Figura 4.10: Relagao linear entre o zénite dos prétons e miions produzidos na simulac¢ao incluindo o

movimento da Lua, o que confirma que miions enegéticos carregam a informacgao da particula primaéria.

ajuste feito com a funcao 3.8 nos fornece os parametros A = 23.080 + 21,47 e 0 = 0,1394° +

0,0013°. A diferenca entre o x%/gdl = 889/37 desse ajuste em relagao ao ajuste linear, x% /gdl =

7480/38, nos d4 uma probabilidade de ocorréncia de 3,4 x 10720,

Apesar de termos encontrado uma boa significancia para a sombra (relacionada a proba-

bilidade de ocorréncia), o ajuste com a fungao 3.8 nao ¢ satisfatorio, visto que o x?/gdl é grande.

Isso pode estar relacionado ao fato de nao termos considerado a deflexao dos proétons, pois

obtemos poucos eventos perto do centro da Lua, obrigando a fun¢ao a tomar uma forma bastante

ingreme.

Isso contribui para a discrepancia desse resultado com a analise do experimento
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Figura 4.11: Sombra da Lua unidimensional incluindo seu movimento no céu, considerando apenas o
desvio dos mitions entre o topo da atmosfera e o nivel de observacao. A probabilidade de ocorréncia
encontrada é de 3,4 x 10729,

MINOS, pois a resolucao obtida por este método (o = 0,1394°) é menor do que a do MINOS

(o0 = 0,34°).
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Figura 4.12: Sombra da Lua em coordenadas equatoriais incluindo seu movimento no céu dividida em
bins (esquerda) e em contornos (direita), considerando apenas o desvio das particulas secundarias entre o
topo da atmosfera e o nivel de observagao. O circulo tracejado representa a real posi¢cao da Lua, com seu
centro em (0°; 0°).
A figura 4.12 mostra a sombra bidimensional em coordenadas equatoriais dividida em
bins e contornos. Notamos aqui que, ao incluir o movimento da Lua, o grafico nao apresenta

mais uma forma retangular, como observado anteriormente quando analisamos a sombra usando

uma posicao fixa para a Lua. Todas as analises subsequentes mostrarao esse efeito da inclusao
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do movimento da Lua, no qual os limites do grafico bidimensional se tornam circulares, sendo
independentes dos limites do método de simulacao usado.

Observamos um pequeno desvio do maior déficit em relagdo ao centro da Lua: (-0,008°;
-0,020°), o qual é mostrado em coordenadas equatoriais na figura 4.12 (sombra bidimensional
dividida em bins e em contornos). Esse desvio, relacionado apenas a deflexao dos muons, é
bem menor do que o desvio encontrado para os dados do experimento MINOS (figura 2.20
(a)). Portanto, faz-se necessaria a andlise combinada da deflexdo dos muons e das particulas

primarias.

4.2.2 Efeitos do campo geomagnético nas particulas primaéarias e se-

cundarias

Agora analisaremos a sombra da Lua inserindo a deflexdao que as particulas primérias
sofrem na distancia entre a Lua e o topo da atmosfera terrestre. A separagao angular dos mions
pode ser obervada na figura 4.13, na qual realizamos um ajuste com uma funcao linear e com a
funcao 3.8, com a qual obtivemos os parametros A = 2,314 x 10* £21,51 e 0 = 1,047° +0,118°.

O fluxo médio de mions obtido, A, foi bem préximo daquelo encontrado para a sombra
sem a inclusao do desvio das particulas primérias. Esse fluxo se difere daquele encontrado
para o MINOS pois ele estd relacionado a quantidade de primérios simulada, refletindo na
quantidade de muions que atinge o nivel de observacao. J& para a resolugao, o, constatamos
um valor maior que aquele encontrado tanto na analise sem a inclusao do desvio dos primarios,
quanto nos dados do MINOS. A diferenca em relagdo ao o da sombra do MINOS (o = 0,34°)
é de ~0,7°, denotando uma maior resolu¢ao angular para a simulagao.

A probabilidade de ocorréncia dada pela diferenga dos dois ajustes (x2/gdl = 125/38 e
X%/ gdl = 99,4/37) ¢ 1,7x 1073, indicando que h& uma probabilidade de 0,17% de a curva gaus-
siana coincidir com a curva linear (sem o efeito da presenga da Lua). Portanto, a significancia
que obtivemos é boa, apesar de ser menor que a obtida pelo experimento MINOS.

A sombra bidimensional, mostrada na figura 4.14, apresenta um desvio em relagao ao
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Figura 4.13: Sombra da Lua unidimensional incluindo seu movimento no céu, considerando o desvio das
particulas desde a Lua até o nivel de observacao. A probabilidade de ocorréncia encontrada é de 1,7 x 1073,

centro da Lua bem mais condizente com os dados do MINOS do que aquela obtida sem a inclusao

da deflexdo dos primarios. O maior déficit esta localizado em (-0,178°; -0,009°), possuindo a

mesma diregao de deslocamento dos dados do MINOS, (-0,09°+0,11°; -0,22°+0,13°).
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Figura 4.14: Sombra da Lua em coordenadas equatoriais incluindo seu movimento no céu dividida em
bins (esquerda) e em contornos (direita), considerando o desvio das particulas desde a Lua até o nivel de

observagao. O circulo tracejado representa a real posi¢ao da Lua, com seu centro em (0°; 0°).

Podemos entao inferir que a simulacao incluindo ambas as deflexoes, das particulas

primarias e secundarias, se assemelha mais com os resultados do experimento MINOS do aquela

considerando apenas a deflexao das particulas secundéarias, ainda que a andlise unidimensional

nao reproduza parametros de ajuste com valores similares.
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As diferencas que observamos entre os resultados da simulacao e os resultados do
experimento MINOS podem também estarem relacionadas ao fato de termos simulado os mions
chegando apenas na superficie. Para uma simulacao mais realistica, deve-se propagar os mions
na rocha até o detector e, ainda, simular a resposta deste. Também ¢é possivel que essa simulacao
seja melhorada se foram feitos célculos mais precisos do desvio da particula priméaria na distancia
entre a Lua e a atmosfera terrestre devido ao campo geomagnético, podendo ainda incluir os
pequenos efeitos do campo magnético interplanetirio. A sombra ainda pode ser aprimorada
caso fossem considerados outros tipos de primarios, além do préton, no fluxo de raios cosmicos,

inclusive antiprotons.

4.3 Ajuste do fluxo de raios coéHsmicos

Portanto, com o objetivo de nos aproximarmos do déficit resultante dos dados do
experimento MINOS, acrescentamos ntcleos de hélio na simulacao incluindo o movimento da
Lua na propor¢ao p/He = 9,1 [37]. Também adicionamos antiprotons nessa simula¢ao, mas de
modo a ajustar a razao p/p até encontrarmos um déficit bastante similar aquele do grupo de
dados da noite do MINOS, (-0,09°; -0,22°) (ressaltando que s6 nos importa o deslocamento na
direcao leste-oeste).

Inicialmente avaliamos as sombras bidimensionais obtidas usando-se apenas nucleos
de hélio e apenas antiprotons para verificar se o déficit encontrado é coerente. Essas sombras
podem ser visualizadas na figura 4.15.

O maior déficit para niicleos de hélio esta localizado em (-0,122°,-0,002°), e para an-
tiprotons esta em (-0,173°; -0,002°). Ambos sdo condizentes com o esperado pela equagao 1.2,
pois Z = -1 para antiprotons e Z = 2 para nicleos de hélio, os quais também possuem maior
mormento.

A razao entre antiprotons e prétons que nos fornece um maior déficit localizado o mais

proximo possivel dos resultados do MINOS é p/p = 0,45. A sombra usando essa propor¢ao é
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Figura 4.15: Sombra da Lua em coordenadas equatoriais incluindo seu movimento no céu para niicleo de
hélio (a) e antipréton (b). O circulo tracejado representa a real posi¢ao da Lua, com seu centro em (0°;

0°).
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Figura 4.16: Sombra da Lua em coordenadas equatoriais incluindo seu movimento no céu para um fluxo
de raios cosmicos contendo prétons, niicleos de hélio na propor¢ao p/He = 9,1 e antiprétons na propor¢ao
p/p = 0,45. Esta sombra, com estas proporgées, reproduz o resultado do experimento MINOS usando o
grupo de dados coletados a noite. O circulo tracejado representa a real posicao da Lua, com seu centro em
(0°; 0°).
mostrada na figura 4.16, onde o maior déficit se encontra em (-0,095°%; 0,012°).
Caso estivéssemos considerando o déficit obtido pelo MINOS com todos os dados (dia
e noite): (-0,11°40,09°; -0,13°4+0,08°), a razao entre antiprotons e protons que melhor reproduz

a sombra é p/p = 0,41. A figura 4.17 mostra a sombra ponderada com essa proporgao, na qual

o maior déficit estd em (-0,114°,0,012°).
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Figura 4.17: Sombra da Lua em coordenadas equatoriais incluindo seu movimento no céu para um fluxo
de raios césmicos contendo prétons, nicleos de hélio na propor¢ao p/He = 9,1 e antiprétons na propor¢ao
p/p = 0,41. Esta sombra, com estas propor¢ées, reproduz o resultado do experimento MINOS usando todos
os dados (dia e noite). O circulo tracejado representa a real posicao da Lua, com seu centro em (0°; 0°).

Apesar da nossa estimativa da razdo p/p para os dados do experimento MINOS, este
resultado deve ser melhor estudado e a simulacao aprimorada para que se determine esta razao

com a precisao adequada.



Capitulo 5

Conclusoes

A observacao da sombra da Lua e do Sol é importante para a calibracao de detectores
de raios coésmicos, determinando sua acuracia. Além disso, este déficit fornece ferramentas para

o estudo de fendémenos de raios cosmicos e astrofisicos.

Foi feita uma revisao da literatura na qual avaliamos os resultados obtidos da sombra
da Lua e do Sol dos experimentos que a mediram. De forma mais aprofundada analisamos o

experimento MINOS e seus resultados.

Simulamos a sombra da Lua levando em conta seu movimento no céu e, para tanto,
definimos e testamos métodos de simulacao e diferentes composicoes para os raios coésmicos.
Também avaliamos varias propor¢oes para antiprotons no fluxo de raios cosmicos a fim de
comparar com os resultados do experimento MINOS e conjecturar uma possivel razdo p/p
para os dados observados. Usamos neste trabalho o programa CORSIKA-6980 e o modelo de

interagao hadronica QGSJET-II-03 para altas energias e o GHEISHA para baixas energias.

Observamos que os dois métodos de simulagao definidos (método de déficit e da fonte)
nos fornecem uma boa analise qualitativa da sombra. Mas notamos que s6 é possivel realizar
uma analise quantitativa com o método do déficit, o qual foi escolhido para ser usado nas anélises
subsequentes. Também analisamos a simulacao da sombra da Lua tendo préton e ntucleo de
hélio como particulas primérias dos raios cosmicos. Verificamos uma diferenca esperada nas

sombras geradas por estes primérios. Avaliando a sombra considerando uma combinagao dessas
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particulas conforme a proporcao de 90% de protons e 10% de nicleos de hélio, observamos uma
sombra semelhante aquela obtida usando-se apenas o préton.

Na simulacao considerando o movimento da Lua no céu avaliamos a sombra incluindo o
efeito do campo geomagnético sofrido pelas particulas primérias desde o plano da Lua até o topo
da atmosfera terrestre juntamente com efeito sofrido pelas particulas secundérias do chuveiro
até o nivel de observacao; e também, considerando apenas a deflexao das particulas secundarias.
Notamos que ao incluir o desvio sofrido pelas particulas primérias, obtemos resultados mais
semelhantes aos resultados do experimento MINOS do que considerando apenas o desvio das
particulas do chuveiro.

Nossa simulacao foi capaz de reproduzir a sombra provocada pela Lua com a localizacao
do maior déficit comparavel aquela encontrada pelo experimento MINOS. Entretanto, ainda
acrescentamos nucleos de hélio e antiprétons na simulacao incluindo o movimento da Lua com
o objetivo de melhorar o resultado. Usamos a proporcao fixa p/He = 9,1 e variamos a razao
p/p. Obtivemos um déficit localizado o mais proximo possivel dos resultados do MINOS com a
proporg¢ao p/p = 0,45. Tal resultado deve ser melhor estudado e a simulag¢do aprimorada para
que se determine esta razao entre antiprotons e prétons com melhor precisao.

E possivel que possamos obter melhores resultados para a sombra da Lua ao se realizar
calculos mais precisos para o desvio das particulas priméarias devido ao campo geomagnético
e interplanetéario, propagar os muons na rocha e simular a resposta do detector. Perspectivas
futuras para a continuacao deste trabalho consistem em considerar todas essas inferéncias de
melhoria que observamos para realizar uma nova simulagao usando tanto o Far Detector, atu-
alizando seu periodo de coleta de dados, como o Near Detector do experimento MINOS como
detectores de referéncia. Conforme os resultados, a simulacao usando o Near Detector podera
ser usada para propor & colaboracao do experimento MINOS uma anélise oficial da sombra da

Lua usando este detector.



Apéndice A

Coordenadas celestiails

Para definir as coordenadas celestiais de um astro é necessario termos um plano fun-
damental de referéncia e um plano vertical a este. A diferenga entre as coordenadas celestiais
(horizontais, equatoriais e eclipticas) estd baseada no plano fundamental definido para cada

uma delas [39].

As coordenadas horizontais (figura A.1) sdo caracterizadas pelo zéntie e azimute, que
correspondem respectivamente aos angulos zenital e azimutal. O plano fundamental utilizado
é o horizonte do local do observador, sendo assim, as coordenadas sao referentes ao céu visivel
do observador. O angulo azimutal é aquele formado entre o ponto referencial de 0° (geralmente
o norte) e a localiza¢do do astro projetada no plano horizontal - angulo A na figura A.1, que
varia de 0° a 360°. O angulo zenital é o angulo entre a vertical do observador e a posigao do
astro - angulo z na figura A.1, que varia de 0° (vertical para cima) a 90° (horizonte), dngulo
a partir do qual o zénite é negativo, variando de -90° a 0°. Pode-se ainda usar a altura no
lugar do zénite para as coordenadas horizontais. A altura, representada por h na figura A.1, é
calculada como 90° - z.

As coordenadas equatoriais (figura A.2), ascensao reta e declina¢do, possuem o equador
como plano fundamental. A formagao dos angulos da ascensao reta (« na figura A.2) e da
declinacao (0 na figura A.2) é andloga aos angulos azimutal e altura, respectivamente. A

diferenca, além do plano fundamental, é que o referencial de 0° para a ascensao reta é o ponto
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Figura A.1: Coordenadas celestiais horizontais: zénite (z)/altura (h) e azimute (A) [39].

de encontro da ecliptica! com o equador - ponto T na figura A.2, também chamado de ponto
Vernal. As coordenadas equatoriais possuem a vantagem de nao dependerem da localizacao do
observador, como acontece para as horizontais.

De forma equivalente sao definidas as coordenadas eclipticas: latitude e longitude,
porém tendo a ecliptica como plano fundamental. A figura A.3 mostra essas coordenadas, sendo
o A a longitude e o § a latitude. O ponto referencial de 0° é o mesmo usado nas coordenadas

equatoriais.

! Plano horizontal que passa pela Terra levando-se em conta a inclinacdo de sua 6rbita ao redor do Sol.
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