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Resumo

O trabalho realizado nesta tese utilizou dados de muons da radiagdo césmica obtidos
com o detector centra do experimento EASCAMP. Este experimento esta localizado na
UNICAMP e tiliza camaras streamer para redizar a trgetografia de particulas.
Inicialmente foi realizada uma pré-andlise dos dados brutos e um estudo do desempenho do
aparato experimental. Apds esta fase foram analisados os dados experimentais. Foi
estudada a distribuico angular zenital dos muons, 1(8)=I1(0)cos™, e determinado o indice
de radiagdo n=1,7+0,1. Foi estimada a assimetria Oeste-Leste dos eventos observados,
originada pelo corte geomagnético dos raios cosmicos primarios, e obtido um excesso de
(8,91+0,04)% na direcdo Oeste. Findmente foi utilizado o méodo das diferencas de
contagens de muons entre diregdes opostas para calcular o valor da anisotropia diurna solar
média. Os valores obtidos das amplitudes das primeiras harmdnicas para as diferencas

Norte-Sul e Oeste-L este foram Ans=(0,13+0,03)% e AoL=(0,15 +0,03)%.



Abstract

This Ph.D. Thesis uses cosmic rays single muons observed with the central module
of the EASCAMP experiment. This experiment, localised at UNICAMP, uses four streamer
tube planes as a particle tracking system. First the row data pre-analysis and the study of
the apparatus performance were realised. Then were analysed the filtered data. Was studied
the muon zenith angular distribution 1(8)=1(0)cos'® and determined the radiation index
n=1,7£0,1. Was estimated the West-East asymmetry, one consequence of the primary
cosmic rays geomagnetic cut-off, and obtained an excess of (8,91+0,04)% from the West
direction. Finally was used the counts difference from opposite directions method to
calculate the mean solar diurnal anisotropy. The first harmonic amplitude obtained for the
North-South counts difference was Ans=(0,13+0,03)% and for the West-East case was
AoL=(0,15 +0,03)%.
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| ntroducéo

No campus université&rio de Campinas foi construido um experimento de Extensive
Air Shower composto de uma série de cintiladores e um moédulo central de 4 planos de
camaras streamer e strips. Ele foi concluido no ano de 1995 e chamado de EASCAMP. Em
agosto de 1998 voltou a operar somente como mddulo central. A aquisicdo durou até junho
do ano 2000. Os dados recolhidos ao longo destes 3 anos séo 0 objeto deste trabalho de
Doutorado.

Esta tese consta de 5 capitulos. No primeiro apresentamos uma introducéo gera
sobre 0s raios cosmicos. Falamos sobre 0s aspectos mais importantes evidenciando os
problemas ainda abertos. Falamos sobre 0 espectro de energia que se estende para mais de
20 ordens de grandeza, sobre a composi¢éo, que para as altas energia estd ainda em estudo
e enfim sobre os modelos mais reconhecidos de aceleracéo e propagacdo dos raios
cosmicos.

O segundo capitulo trata dos mions atmosféricos, objeto particular do nosso estudo.
Tratamos deles a partir da sua producdo nas interagdes dos raios cOsmicos primarios com 0s
nicleos da alta atmosfera, como eles se propagam na atmosfera e com particular evidéncia
para os efeitos atmosféricos. Considerando a localizagdo de Campinas discutimos o efeito
geomagnético nos raios cosmicos primarios, e em particular o corte geomagnético que
causa a assimetria Leste-Oeste visivel no fluxo de mions. Também estimamos a energia
dos raios cosmicos primarios responsaveis pelos mions observados em Campinas.

Enfim reportamos as medidas existentes sobre os muons atmosféricos, ou sga, a
intensidade, 0 espectro de momento e arazéo de carga. Outro assunto tratado € a interacdo
das particulas carregadas com a matéria, ou sgja, a perda de energia e a difusdo mdltipla
Coulombiana. Estes assuntos sdo importantes para estudar o desvio e a perda de energia dos
mulons na atmosfera e no aparato instrumental. Os Ultimos argumentos tratados séo a
distribuicdo angular zenital dos muons como conseqiéncia direta da propagacdo na
atmosfera e algumas carateristicas dos muons paralelos, como a energia dos primarios que
geram eles e 0 desvio deles em relagdo ao eixo do chuveiro.

O terceiro capitulo anadlisa as modulagdes sofridas pelos raios cdsmicos e como
estas modificam no fluxo muénico. Diferenciamos entre modulagfes transitorias e
regulares. Sdo estas Ultimas que nos interessam, ou sgja, a anisotropia solar e sideral.
Mostramos o0s Ultimos resultados reportados por outros experimentos, que depois
compararemos com 0 nosso resultado. Além disso fizemos uma estimativa da contagem
minima necessaria para ser possivel uma andlise com significancia estatistica. Enfim
estudamos os efeitos atmosféricos definindo os coeficientes parciais de temperatura e
pressdo e o coeficiente barométrico total. Estes efeitos carateristicos dos raios cosmicos
secundarios sdo considerados espurios na procura de qualquer anisotropia dos raios
cosmicos primérios. Portanto eles precisam ser tratados e eliminados.

O quarto capitulo se refere inteiramente ao experimento, ou sgja, a0 modulo central
do EASCAMP. Calculamos a abertura e fator geométrico do aparato, indispensavel nas
vérias andlises e céculos, como do fluxo tedrico dos muons. Mostramos algumas tabelas



com as propriedades gerais do EASCAMP e com as carateristicas especificas das camaras
streamer e das strips usadas. Um pardgrafo inteiro é dedicado as camaras e ao
funcionamento delas, bem como ao sistema de gés usado na operagdo das camaras e a0 seu
sistema de leitura. Enfim passamos ao sistema de aguisicdo ilustrando com fotografias e
com um diagrama de blocos a eletronica e todos os componentes utilizados para
implementacéo da eletronica. Definimos a configuragdo dos triggers e as modificagdes
realizadas a0 longo dos 3 anos de aquisicdo. Desenvolvemos um codigo de tracking e
ilustramos as suas carateristicas principais. Por Ultimo apresentamos 0 monitoramento da
aquisicdo feito para acompanhar o funcionamento do experimento e analisamos 0s
problemas experimentais que ocorreram.

O quinto capitulo concerne & andlise dos dados. Comegamos com uma pré-analise
dos dados brutos discutindo a uniformidade e a qualidade deles. Demostramos que uma
analise dos dados de muons multiplos ndo era factivel. Logo analisamos somente os dados
dos muons isolados e estimamos o indice de radiagdo da propagacdo dos muons na
atmosfera. Para estudar a distribuicdo angular azimutal realizamos uma selecdo dos dados
gue eliminasse sgja 0 ruido eletrbnico sgja a assimetria devida a forma retangular do
mabdulo central. Com estes dados assim filtrados estudamos a assimetria azimutal Leste-
Oeste, efeito do corte geomagnético dos raios cosmicos priméarios. Achamos o coeficiente
barométrico total anteriormente definido e, enfim, o vaor da amplitude da primeira
harménica da anisotropia diurna solar.

Concluimos reportando os resultados das vérias andlises feitas com os muons
isolados observados com o modulo central do EASCAMP, comparando-os com a literatura
e 0s resultados de outros experimentos.
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1 Osraioscosmicos

O estudo dos raios cosmicos é fundamental para a astrofisica e para a fisica das
particulas. Para a astrofisica: 0s raios cdsmicos foram descobertos em 1912 (Hess), mas a
origem deles no intervalo de altas energias (>10'eV), ainda é desconhecida; existem
apenas algumas hipoteses a respeito dos mecanismos que conseguem acelerar particulas até
as mais altas energias (~10%%V). Para a fisica das particulas: elas tem uma energia muita
mais elevada daguela obtida com os aceleradores (<10™eV); é possivel o estudo das
interacOes hadrénicas neste intervalo energético observando os raios cosmicos interagindo
com os nucleos da atmosfera.

As principais observacfes redizadas com raios cOsmicos S80: a COMpOSiGao
guimica, 0 espectro energético e a anisotropia, ou sgja, um excesso de particulas que
provém de uma determinada regido do espaco galéctico ou extragalactico. Os dados
experimentais sdo interpretados segundo possiveis modelos de aceleracdo e propagacdo. As
particulas carregadas sdo produzidas e aceleradas por uma fonte, mas, antes de chegarem na
atmosfera terrestre, passam através do meio interestelar. Suas diregdes séo desviadas pelos
campos magnéticos. A medida da diregdo de chegada dos raios cosmicos deveria revelar a
direcdo da fonte das particulas observadas, mas reflete informacGes sobre 0os campos
magnéticos. SO para energias muito atas (E>10"eV) os raios csmicos ndo sdo mais
difusos. Além disso as particulas carregadas interagem com o0s nlcleos do meio interestelar.
Estas interacOes provocam perdas de energia e também fragmentagdo dos niicleos pesados,
mudando assim a composiGao e a energia originais.

1.1 O espectro de energia

O espectro energético integral é a relagdo que exprime a variagdo, em relacéo a
energia, da intensidade dos raios césmicos de energia maior de um certo E [1]. O espectro
energético diferencial indica como varia, em relagdo a energia, a intensidade num certo
intervalo energético especificado entre E e E+dE. Na Figura 1 € mostrado o espectro
energético total diferencial [19]. Ele se estende ao longo de 13 ordens de grandeza: de
100MeV até as mais atas energias observadas (E~10"'eV). Medidas mais acuradas do
espectro primario de prétons e hélio podem ser encontradas em [2,3,4].

Para E<1GeV o fluxo dos raios cosmicos galacticos esta modulado pelos raios
cosmicos solares. Ocasionalmente, ocorre a producdo loca de particulas solares de energias
até 10GeV. A influéncia do Sol é visivel até 100GeV através da modulagdo solar no fluxo
primério. Também o0 campo geomagnético influencia o espectro, provocando espectros
diferentes nas duas direcdes de chegada Oeste e Este para energias < 100GeV. Este também
causa um corte no fluxo que é dependente da latitude para energias até 16GeV [1].
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Figura 1. Espectro energético diferencial dos raios cosmicos primarios.

Para as baixas energias, E <0,45GeV, 0 espectro € muito plano. Depois comega a
seguir um andamento potencial com indice constante [5]. A partir de E >20GeV o espectro
energético diferencial segue uma lei do tipo: 9N_ _ «g -«, com um indice espectral o de

dE

2,7+0,1. No intervalo energético entre 10™ e 10™® eV o espectro energético se torna mais
pendente com o indice espectral de ~3. A variaggo de pendéncia do espectro em 3x10°GeV
é conhecida como “joelho”. Outra carateristica do espectro é localizada entre 10'® e 10'° e
denominada como “tornozelo”.

Se 0 espectro dos raios cosmicos com E<10™ é de origem gaéctica, o “joelho”
poderia refletir o fato que algumas (mas ndo todas) as fontes cosmicas tem chegado ao
valor maximo da energia de aceleracdo [18]. Por exemplo, alguns tipos de supernova séo
estimados ndo ser capazes de acelerar particulas para energias maior de 10™ eV.
Precisamos considerar efeitos de propagacéo e de confinamento.

A carateristica do “tornozelo” tem a cléssica forma de sobreposicdo de uma nova
populacdo de raios cosmicos de mais alta energia sobre uma de menor energia [6]. A
possivel interpretaco disso € que a populagdo mais energética é de origem extragalactica.
Se é assim mesmo e se 0S raios cdsmicos sao de origem cosmoldgica, entdo deveria existir
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um corte para~5 x 10" eV, como conseqiiéncia das interages com o fundo de microondas
[7,8]. Entdo é de interesse especial que varios eventos foram observados com energias
maior de 10%° eV [9,10]. Isso implica que algumas fontes césmicas de particulas de mais
ata energia deve estar localizadas relativamente perto. Por exemplo, o cumprimento de
atenuacao para protons de 2 x 10%° eV é de 30 Mpc [11].

A maioria das particulas sdo de baixas e médias energias. A poténcia necessaria para
gerar todos 0s raios cosmicos € estimada atraves de parametros galécticos [12]. A
densidade local dos raios cosmicos na galéxia é pe1leV/cm® e o tempo médio deles no
disco galactico é 1rRIB10° anos. A poténcia necessria é dada entdo por:

L =0 Pe n5m0%erg s,
TR

onde o volume da galéxia € V, = 7R*d 0 m(15kpc)?(200pc) 0410%cm®. Esta poténcia
poderia ser fornecida a cada 30 anos por uma explosdo de supernova na galéxia. Seria
suficiente um mecanismo de aceleragdo de alguns porcentos de eficiéncia da poténcia da
explosio.

1.2 A composicéao

A composicdo dos raios cosmicos é conhecida somente para as baixas e médias
energias. Para E <100GeV (1GeV=10%V) os raios cosmicos sdo constituidos de prétons
(92%), particulas a (6%), nlcleos pesados (1%), elétrons (1%) e raiosy (0,1%) [12,13,18].
No intervalo 100GeV< E <10'GeV a composicdo contém niicleos mais pesados [14]. As
guantidades relativas sdo: 50% prétons, 25% particulas a, 13% CNO (o grupo € congtituido
de Carbono, Nitrogénio e Oxigénio) e 13% Ferro. Para energias mais elevadas (10° <E
<10° GeV) existe um desacordo entre medidas diretas e indiretas [19]. Recentes medidas
foram feitas para estimar a percentagem dos antiprétons, estabelecendo gque por enquanto
nao tem evidencia de uma significativa componente primaria de antiprotons [15,16].

Para E>10°GeV, o fluxo é muito baixo: algumas particulasanoi’. Neste caso
somente sdo possiveis medidas indiretas, estudando as particulas secundérias produzidas
nas interagdes dos raios cosmicos com os nucleos da atmosfera (Figura 2) [17]. Na primeira
interacdo sdo geradas muitas particulas hadrénicas, que constituem o nacleo do chuveiro.
A maioria s80 mésons gque podem interagir com os nucleos do ar ou decair. Em particular,
0s mésons T° decaem rapidamente em um par yy e ddo origem a componente
eletromagnética através de producdo de pares e Bremsstrahlung. A componente penetrante
é dada por mions, gerados nos decaimentos dos mésons Tt e K*, e para 0s neutrinos.

Para o intervalo de baixa e média energias 0s muons séo produzidos principalmente
nas primeiras fases do desenvolvimento das cascadas de particulas. Por isso, as
carateristicas da componente mudnica refletem aquelas dos raios cosmicos primarios. No
nivel do mar as particulas mais abundantes sdo: 0s muons e 0s neutrinos. A intensidade
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integral observada na diregdo vertical e para energia> 1GeV é respectivamente em unidade
dem?s’s™: p =70, € =0,2ep=0,9. Paraos elétrons as medidas s3o de 30 e 6 m?s'sr™
para energias, respectivamente, de 10 e 100 MeV [18].
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Figura 2: Esqguema de um chuveiro atmosférico extenso.

Na década de 80 foram construidos experimentos de grande area e longo tempo de
EXposicao para aumentar a estatistica dos eventos recolhidos. Os aparatos sdo localizados
no nivel do mar, em cima de montanhas e debaixo delas, dependendo do intervalo
energético a ser estudado. Os experimentos do tipo EAS (Extensive Air Shower) sdo
congtituidos de detectores cobrindo uma extensa érea de observagcdo. Aqueles de ata
energia se estendem por alguns quildmetros. O nimero de elétrons fornecem a dimensdo da
cascada. Este paréametro depende da composicdo e da energia dos primérios. Os dados
experimentais, junto com cddigos de simulagdo, fornecem informacfes indiretas da
particula priméria. O problema fundamental € que, dém da composicdo, também os
processos de interaces sdo desconhecidos no caso das altas energias. Os erros envolvidos
sS40 grandes por enquanto.
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1.3 Aceleracéo

Existem dois mecanismos diferentes para acelerar particulas carregadas. Os dois
mecanismos ocorrem em objetos astrofisicos distintos. fontes extensas (supernovas) e
fontes compactas (pulsar).

O primeiro € 0 mecanismo de Fermi [12] aplicAvel no caso da supernova. A
particula carregada de energia Eo entra numa regido magnetizada do meio interestelar.
Entra e sal n vezes antes de fugir definitivamente. A cada vez ela ganha uma fragdo de
energia, igual a ¢=AE/E, com &>0. A probabilidade de sair da regido, depois de cada
aceleracdo, é indicada por Pey. Podemos mostrar que o fluxo integral das particulas com
energia>E, é dado por:

In(L+&)  éT.

onde Tex € Teyae=PescTec SG0 0S tempos carateristicos de saida da regido e do ciclo de
aceleracdo, respectivamente. O fluxo integra mostra que este mecanismo produz
diretamente um espectro energético com lei de poténcia. Além disso, se 0 mecanismo tem
uma duracdo limitada Ta, ha uma energia méxima de aceleracdo. Se Ey € a energia inicial
da particula € n=Ta/T¢qe € 0 NUMero de aceleraces elementares, a energia maxima depois

de um tempo Te: & E<E, (1+ E)T“’ T No caso de ondas de choque na explosio duma

supernova, a estimativa desta energia méxima & Enmax(GeV)=3[10%Z. Com este mecanismo
pode-se entdo explicar 0 “joelho” do espectro energético observado experimentalmente. A
COMpOoSICa0 torna-se mais pesada a0 aumentar a energia, porque os valores da energia
maxima s80 maiores paras nlcleos mais pesados.

ec 0

1
7 In[l—P J T
N(> E) DLLEJ com y= </ e

Para E>10°GeV a aceleracdo dos raios cosmicos pode ser atribuida a um outro
mecanismo. Este opera, em tempos relativamente limitados, em fortes campos magnéticos.
A poténcia total para gerar todas as particulas de alta energia € 1% da poténcia total. Entéo
sdo suficientes algumas fontes discretas altamente eficientes, como pulsar e sistema binario
[19].

Pulsar € uma estrela de néutrons que, rodando, emite radiacdo em modo pulsante.
Depois da explosdo de uma supernova pode sobrar, no interior do que resta, uma pulsar.
Parametros tipicos sdo: ~10km de dimensdo, fregiiéncia angular Q=~100s®, campo
magnético na superficie de B~10"? Gauss. A componente do momento magnético,
perpendicular a0 eixo da rotacdo, produz o dipolo que acelera as particulas. A poténcia
tipica gerada é ~210*erg/sec, suficiente para acelerar particulas até 10*%eV. Este modelo
tem ainda alguns problemas para serem resolvidos. Estes objetos deveriam perder energia
com uma taxa que est em contraste com observagtes recentes [19]. A perda da energia da

202
radiacdo do dipolo é L :gsinzeg, onde 8 é o angulo entre o eixo de rotagdo e o
c
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campo magnético e 1 € 0 momento magnético. Para uma pulsar tipica, como Cygnus X-3, 0
tempo de vida estimado € ~10 anos. Este valor ndo é compativel com os dados
observacionais.

Um outro objeto compacto é o sistema binério constituido por uma estrela de
néutrons e uma estrela companheira. Em condi¢cdes particulares, o material da estrela
companheira pode cair sobre a outra estrela, gerando um disco de acréscimo. Este disco €
composto por particulas ionizadas formando um campo magnético, que se opde ao campo
magnético original da estrela de néutrons. Entre as extremidades do disco de acréscimo
surge uma diferenca de potencial, que consegue acelerar 0s nlcleos até energias de
~10eV. A radiacido X, emitida pela estrela de néutrons interage com as particulas
aceleradas através do processo: y+ A - n+(A-1). Este é mais provavel para nicleos

pesados do que leves. Entdo, este modelo prevé uma composicao do “joelho” mais leve.

1.4 Propagacao

Um modelo de propagacdo que interpreta a existéncia do “joelho” como
deconfinamento galéctico é o Leaky Box Model [12]. Este modelo vé a galéxia como uma
caixa. Dentro desta os raios cosmicos percorrem distancias muito maiores daquelas do

disco galactico. A probabilidade de saida é 7. <<c/h, onde h é a semi espessura da

galéxia. Lembramos que a galéxia tem um raio de ~15kpc, espessura de 2h=200-300 pc € 0
nosso planeta esta localizado a ~8,5 kpc do centro da galéxia.

Neste modelo as perdas de energia e as colisdes entre as particulas sdo desprezadas.
O termo da fonte € descrido através de uma fungéo delta: Q(E,t) = N, (E)J(t). O nimero
de particulas que existem na galéxia, depois de um certo tempo t, com energia E, &
N(E,t) = N,(E)e™'™ . O par@metro Te € 0 tempo médio que a particula gasta no volume
galactico antes de fugir. Com A« indicamos a quantidade média de material atravessado e
vale a seguinte relacdo: A = pr,,., onde p~1 aomoH/cm® é a densidade média do meio
interestelar. O par@metro Ao pode ser parametrizado da seguinte forma:
Ao, =108B(4/R)° paraR>4GV e A =108 paraR<4GV, onde R=pc/Ze é arigidez

e &~0,6 € um pardmetro constante. Numa situacéo de equilibrio, quando dN/dt=0, o nimero

de primarios do tipo i existente nagaaxiaé N, (E) = % . Qi(E) é o termo da fonte
1+
int
e Aint € 0 comprimento da interacao.

Para prétons Ai~55g/cm? e portanto, para todas as energias Aex<<Ain. O espectro
observado experimentalmente é NOE?’ para E >4GeV. Ent&0, 0 espectro fonte tem que ser
Q(E)OEY, onde a=2,7-86[2,1. Ao contrério, para primarios pesados, existe um intervalo
energético onde Ain<Aex.. Neste caso as perdas energéticas s8o mais provaveis que a saida
do volume galéctico. Como consequiéncia o fluxo total resultante seria pesado. S6 outros
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dados experimentais poderdo resolver o problema do “joelho” e excluir as interpretacoes
eguivocadas.
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2 Osmuons atmosféricos

No nivel do mar os mlons, juntos com 0s neutrinos, s80 as particulas mais
abundantes. Trata-se de mlons atmosféricos, de baixa e média energias (alguns GeV), que
sd0 gerados nos chuveiros dos raios cosmicos primérios, principalmente a ~15 km do solo
(nivel isdbaro de ~100mb) [6,5]. Os muons pertencem a familia dos Iéptons (interagdes
eletromagnéticas e fracas). Possuem um tempo de vida 1o=2,19usec e massa my=106
MeV/c?. A duracdo da vida, observada no laboratério, é 1=(E/myc®)o, onde E é a energia
total relativistica. Por causa da dilatagdo do tempo uma grande parte alcanca a superficie
terrestre e penetra no subsolo. Constituem a componente penetrante dos chuveiros
atmosféricos extensos.

A astronomia de muons foi desenvolvida nas décadas de 50-70. Atuamente uma
segunda renascida ocorre devido ao grande interesse pelos neutrinos produzidos juntos com
0S muons (neutrinos muénicos). O fluxo muénico atmosférico e subterrneo fornece
informacOes sobre 0s processos atmosféricos e a radiagdo cosmica priméria, em particular a
composicdo. Além disso os muons de ata energia trazem informagdes sobre o mecanismo
de producéo de hadrons charmosos, para energias maiores daquelas atualmente obtidas em
aceleradores[1].

2.1 Producéo

Os muons de baixa energia (alguns GeV) sdo gerados principamente nos
decaimentos dos pions carregados Tt e em menor parte naqueles dos kéons K*. Os canais
destes processos so respectivamente [2]:

+

T - Wy ~ 100 %
K* = p*v, ~63.5%

onde o valor em percentagem indica a taxa do decaimento. Os mdons levam em média 79%
e 52% da energiados 1 e dos K™ respectivamente. A contribuicio devido aos kéons é uma
funcdo da energia. Para baixas energias [5% dos muons verticais provém dos kaons. Esta
percentagem aumenta para 8% para E,=100GeV, 19% para 1000GeV e 27% para
E,>1TeV. Para energia muita ata (E>10TeV) também tem uma pequena contribuicéo
devido as particulas charmosas [ 2].

I+

O decaimento dos mésons € um processo em competicdo com a interagdo nuclear.
Na atmosfera eles podem interagir com 0s nucleos dos elementos constituintes do ar. Estes
casos sao chamados de captura nuclear ou absor¢éo atmosférica. O prevalecer de um desses
processos depende da energia do méson e da densidade da atmosfera. A densidade é fungéo
do angulo zenital para uma dada altitude [3]. Durante a passagem por um estrato dh a
fracdo de pions capturada é dh/lcos($), onde | € o livre caminho médio antes da captura
nuclear e £ é o angulo zenital [4]. A fracdo que decai € d7/7, onde 7 € o tempo médio de
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. . : L. . T & . .
vida da particula no sistema do laboratério ou sgja 7 = —"—-, onde T, € 0 tempo de vida
c

proprio do pion, m; € a massa e € a energia. A quantidade dr é o tempo gasto para
atravessar o0 estrato dh e é igua a dr=dh/{cLbs(é)p(h)}, onde p(h) é a densidade
atmosférica na profundidade h e aparece devido a conversio de h de g/cm? para cm. As
perdas por ionizagdo sdo menos de 1% e podem ser desprezadas. A probabilidade @{&, h
,h2,€) que um pion, que ndo é capturado, de energia € e de angulo &, ndo decaia na
passagem da dturah; para hy, é fornecidaintegrando a seguinte expresso:

dhn mc dh
lcosé¢ 1, p(h)cosé

nn

A integracdo é feita de h; até h,, com a condicdo de contorno @n(€,hy,hy,&)=1,
resultando:

o M [ me T dn
= e

Sga fA{gh,& o nimero de pions, de energia € e de angulo ¢ criados na
profundidade atmosférica h. Entdo o nimero de pions que existem no nivel h,, € dado para:

hy
N.(&.h,,€) = [ f,¢,dh
0

onde consideramos que a producdo de pions comega para h=0. Na expressdo acima
podemos notar que Ny depende da f;;, ou sgja do nimero de pions produzidos, que depende
por sua vez do fluxo dos raios cosmicos primarios, e da @, ou sga das condigdes
atmosféricas através do termo variavel p(h).

No caso dos nucleons o fluxo € descrito pelas solugbes analiticas obtidas das
equacdes acopladas complexas. Uma aproximagdo para a intensidade vertical dos nuicleons
na profundidade atmosférica X, € dada por [5]:

I, (E,X)=1,(E,0e*'", onde A é o comprimento de atenuacéo ou absorgéo na
atmosfera. A correspondente expressdo para a intensidade vertical dos pions carregados
com E;<<e=115GeV, &

Z XE . , , ~

AN” I, (E,.0e™*'" === | onde Ay é 0 comprimento da interagéo ou
N 5”

livre caminho médio. Esta expressdo tem um ponto méximo em ALN20gcm?, que

corresponde a uma datitude de 15 km. A quantidade Znn € definida se¢do de choque
inclusiva nas interagdes dos nacleons com os nlcleos atmosféricos e representa 0 espectro

ponderado de momento da distribuicdo inclusiva[5]. A forma anditica de Znq € [6]:

1 .(E,.X)=

1
Zyn = I x” ANy dx
N7 ) dX
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onde dNy/dx € o0 espectro de producdo dos pions, x=E,/En € y é o indice do
espectro primério diferencial. Para y=1, Z; é a fragdo de energia levada das particulas de
tipo j. O valor de Zy; € obtido nas medidas com aceleradores sendo Zn.~0,079. A
intensidade dos pions de média-baixa energia é muito menor daguela dos nicleons, porque
0 Znr € pequeno. Além disso a maioria dos pions decaem em mUons.

Desprezando a contribuicdo dos kéons, pode-se calcular o nimero total de muons
produzidos numa certa altura, ou sgja, o fluxo. Indicamos a energia do mion como ag. O
nimero de muons criados na profundidade h,, com energia ae e direcdo &, € obtido através
da expressao:

m,c  dh,

7, p(h,)cosé
No caso de mlons ndo tem a interagcdo nuclear, mas consideramos a perda de

energia. Seja a a perda na passagem de 1g/cn? de ar. A energia do mdon que chega no

nivel h, & ae-a(h-hy)/cosé. No mesmo modo dos pions, podemos obter a probabilidade que
um muon, de energia o€ e direcdo &, ndo decaia passando de h, para ho:

fﬂ(a.s,hz,{):d—TTN,,(a,hz,E): N,

m,c *b@ 1
T, P ascosé —a(h—h,)

@,(ag,h,,hy, &) = exp| -

O ndmero de muons que, no nivel hy, tem energia E >¢in e direcéo & &

o] h2
N, (hy.& 60) = [ade] T, (ag,h,, &)@, (ag,h,, 1y, E)dh,

£ 0

min

Podemos notar que o fluxo de muons depende das variagdes no fluxo primério
através do termo f, , das variagdes atmosféricas através de p(h) e variagbes do nivel de
observaco ho, medido em g/cm. Estas observactes serdo (teis no préximo capitulo.

2.2 Propagacao na atmosfera

Em gera a propagacéo dos mésons e dos muons na atmosfera depende do intervalo
energético considerado, por causa da dependéncia energética da interacdo nuclear. Podemos
diferenciar trés intervalos principais[2,6].

1)E,<¢,, onde g, [11GeV é a energia critica dos muons. Esta € definida como a
energia sobre a qual a interagdo nuclear prevalece em relagdo a0 decaimento. Ent&o neste
intervalo de energia muito baixa os muons decaem. As perdas de energia na atmosfera sdo
muitos importantes e crescem com o decréscimo da energia. Portanto a propagacéo destes
muons na atmosfera é um processo muito complexo.

2)e,< E< €, &k onde £,=115 GeV e g = 850 GeV sdo as energias criticas para
pions e ké&ons respectivamente. Neste intervalo quase todos os mésons preferem decair em
vez de interagir. O fluxo observado dos mions tem uma dependéncia com a energia do tipo
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poténcia com o mesmo indice do fluxo dos mésons e portanto dos raios cdsmicos
primarios. A distribuicdo angular € quase independente do angulo zenital.

Considerando que para grandes angulos os mions decaem antes de chegarem na
superficie e que pions de alta energia decaem antes de interagir, a energia média do mion
aumenta. Uma formula compacta, vaida quando o decaimento de muons € desprezivel
(E,>100GeV/cosP) e a curvaturada Terra pode ser desprezada (6<70) é[5]:

dN ) 1 0.054
H ) 2,7 +
E (E" '79) HO.14E, 1.1E cosd 1.1E cosd
“ I+ —F e 1+
gﬂ EK

Esta equacdo despreza uma pequena contribui¢cdo devido a hadrons charmosos e
com sabores mais pesados, que torna-se importante na muita alta energia[7].

Para o0 tipico intervao energético de 10-100GeV, esta férmula leva
adNy/dE, 0 dN/dE 0 E "

3) E, > €€ & . Esta faixa de energia é tipica dos experimentos subterraneos e dos
experimentos de superficie que observam particulas muitos inclinadas. A formula acima é
valida também para este intervalo energético. O espectro de producdo dos mésons tem a
mesma dependéncia da poténcia da energia do espectro de producéo dos primarios. Mas o
espectro dos decaimentos tem uma dependéncia extra de E*, como consegiiéncia da
dilatagdo do tempo. Entdo da mesma formula compacta acima podemos obter para este
intervalo energético dN,/dE,[] Eﬂ,'(“ Y Mas, a0 contrério, a dependéncia do angulo zenital é
dN/dcosd O (cosd)™.

A expressdo acima entre parénteses pode ser estimada aproximadamente do
branching rate de producdo dos muons. Este Ultimo pode ser parametrizado no seguinte
modo [§]:

A e cr

—_ T

Uy +UAyy L1,
ec 7Ti ooN
CTIT T

_ 1 _ 1
1+0pNcr,,

fmec

E
1+0pNcr,,,—",
“m,c

sendo a vida média do pion 7, =7,y =7,—"5, Er a energia do pion, 1o a vida
m,C
média do pion no repouso, My a massa de repouso do pion, N o nimero de atomos/g no ar,
p a densidade (em g/cm®), 0 a secdo de choque T+ ar (mP), ¢ a velocidade da luz, Age O
comprimento do decaimento e A 0 comprimento da interacdo. Substituindo os valores dos
pardmetros podemos achar a formula acima para pions e também para kaons da mesma
maneira.

A forma do espectro primario para Ep < 20 GeV desvia bastante de uma simples lei
de poténcia, especialmente para baixas latitudes geomagnéticas e também para 0os maximos
de atividade solar [9]. A forma exata do espectro primério e sua dependéncia energética
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podem ter um grande efeito sobre os valores absolutos do fluxo dos mions na regido de
GeV.

2.3 O efeito geomagnético

O campo magnético terrestre (CMT) origina-se no interior da Terra, supostamente
através de correntes elétricas (efeito dinamo) que fluem na parte liquida do nucleo terrestre.
Sobreposto a este campo principal de origem interna, existem componentes variaveis no
tempo e no espaco com amplitude de vérias ordens de grandeza inferior. A componente
principal pode ser aproximada por um dipolo, cujo comprimento € muito menor do raio
terrestre [10,11,35]. O centro deste dipolo é localizado a 342 km do centro da Terra. O seu
eixo, chamado eixo geomagnético, forma um angulo de 11° com o eixo de rotagdo, como
também o equador geomagnético com o equador geogréfico (Figura 1). O polo Norte
geomagnético fica no hemisfério austral e o Sul geomagnético no hemisfério boreal. O
campo magnético terrestre se estende muito além da atmosfera. A sua intensidade, para
uma dtitude de ~2000 km, é metade do vaor na superficie terrestre, onde mede
B=0,32Gauss no equador enquanto nos pélos cresce de intensidade. Trata-se de um campo
magnético de enorme extensdo. Os raios cosmicos carregados sdo defletidos antes de
produzirem chuveiros atmosféricos.

Axis of Earth’s Rotation

Geographic North Pole

Geomagnhetic Axis

Geomagnetic North Pole

Plane of
Magnetic Equatol

Figura 1. Visdo da direcdo do campo magnético em relacéo ao eixo de rotacdo
terrestre [14].

Para cada ponto geogréfico terrestre podemos definir uma rigidez magnética
minima que os raios coésmicos devem que ter para alcancarem a superficie da Terra. A
rigidez é definida pelo produto do raio de curvatura com o campo magnético B, ou sga
R=r.B=(pc)/(Ze) [35]. Lembramos que uma particula carregada segue uma trajetéria
helicoidal num campo magnético. Particulas com a mesma rigidez seguem 0S mMesmos



15

caminhos. O valor do limiar de rigidez depende, aém da latitude geomagnética, da diregdo
de observagdo. Portanto cada direc@o de observacdo é caraterizada por um distinto limiar de
rigidez. Normalmente define-se o limiar de rigidez paraa diregdo vertical, porque este é o
Seu maior valor.

Podemos fixar uma determinada rigidez das particulas e dividir a esfera celeste
observada em regides proibidas e permitidas [35,10,11,12]. Define-se assm um cone com
vértice no centro do dipolo geomagnético. Este cone intercepta a esfera celeste formando
um arco de um ponto no horizonte Norte magnético até um ponto no horizonte Sul
magnético (Figura 2). A posicdo deste arco muda segundo a rigidez considerada. No caso
de protons a abertura do cone € localizada na parte Leste. No caso de particulas com carga
negativa é o contrario. Todas as trajetérias no interior do cone sdo proibidas. Este cone
proibido se chama cone de Stdérmer e deriva de uma propriedade intrinseca do campo de
dipolo: é definido pela solucdo exata da integral de Stormer e representa a primeira
aproximacao do efeito geomagnético.

Shadow Cone N ZENIT

PENUMBRA
(mixed allowed/forbldden)

Main Cone 55 4 NORTH

STORMER CONE -~

Figura 2: Na esquerda: desenho dos cones de Stormer, sombra e cone principal
para particulas de 10GV observadas para uma latitude magnética de 30°N [10]. Na
direita: desenho tridimensional dos cones[12].

Ha duas corregdes que podemos adicionar a teoria de Stérmer: a primeira € causada
pela dimensdo finita da Terra, ou sgja, algumas trgjetorias chegam até a Terra atravessando
parte dela. Esta regido proibida tem também a forma de cone, com vértice no centro da
Terra e se chama cone de sombra porque € criado pela sombra da Terra. Este cone esta
situado perto do horizonte Norte ou Sul magnético relativamente a0 hemisfério de
observagdo. A segunda corregdo envolve algumas trgjetorias que resultam proibidas depois
do célculo direto daguela drbita individual. Estas trajetorias sdo confinadas entre o cone de
Stérmer e um outro cone, denominado cone principal (main cone). Esta regido
intermediaria se chama regido de penumbra, sendo uma regido cadtica de trajetérias
proibidas e permitidas. S6 o calculo da orbita especifica pode determinar se esta existe ou
ndo (Figura 2).
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Figura 3: Variagéo do limiar de rigidez vertical com a latitude geomagnética,
conhecida como efeito latitude [10].

US/UK World Magnetic Chart -- Epoch 2000
Geomagnetic Coordinates
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Figura 4: M apa das coordenadas geomagnéticas para o ano 2000 [14].
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Para a direcdo vertical o efeito penumbra ndo existe perto do equador geomagnético
e nas regides polares (Figura 3). Todas as particulas com rigidez vertical maior do cone
principal para uma dada latitude geomagnética sdo totalmente permitidas, enquanto todas as
particulas com rigidez menor do cone de Stormer sdo absolutamente proibidas [10]. Para
baixas latitudes quase todas tragjetdrias na regido de penumbra sdo proibidas, enquanto para
altas latitudes quase todas sdo permitidas [4]. Os valores desta figura se referem ao ano
1971.

O telescopio EASCAMP, objeto deste estudo, esta localizado nas seguintes
coordenadas geogréficas: 22°54'S e 47°05'0. As correspondentes coordenadas
geomagnéticas podem ser encontradas graficamente no mapa da Figura 4 [14]. Este mapa,
disponivel na Internet, € continuamente atualizado. Podemos estimar para os anos 1998-
2000 as seguintes coordenadas geomagnéticas parao EASCAMP:15°S e 20°L.

Para 0 célculo do limiar da rigidez vertical do fluxo primério consultamos o0 mapa
da Figura 5 [14] e a Sra. Storini do Instituto de Geofisica da Universidade de Roma. A
estimativa deste valor é 10,6GV. Considerando depois que a regido de penumbra no caso de
15°S é bastante extensa e quase completamente proibida, podemos aumentar o valor
minimo de 10,6GV para 11,6GV [12]. Proximo a Santa Catarina ha uma anomalia
magnética conhecida como anomalia do Atléantico Sul [13]. No caso de EASCAMP ndo h&
nenhuma influéncia significativa porque tratam-se de particulas de baixa energia
(E< 1GeV).

Figura 5: Mapa terrestre com a linha preta indicando o equador geomagnético
enquanto as linhas brancas séo lugares do mesmo limiar vertical derigidez dado pelos
nameros em unidade GV. Os pontos amarelos sdo as estacdes de néutrons utilizadas
[14].
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2.4 A assimetria Leste-Oeste

Segundo a teoria de Stormer esperamos experimentalmente um fluxo primario
incidente maior do lado Oeste que do lado Leste. Podemos falar neste caso de assmetria
Leste-Oeste, existente para energias até 100 GeV [35,10,11].

GV
50

40

30

Zenith angle
L 1 . 1 1 J
90° W 60" 30 o' 30° s0° 90°E

Figura 6: O limiar de rigidez como funcdo do angulo zenital no plano Leste-
Oeste para o0 equador geomagnético [35].
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Figura 7. Espectro diferencial de momento para muons com angulo zenital de
37,5° nasdirecOes Leste (* pontos pretos) e Oeste ( 0 pontos brancos) [3].
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Para energias maiores de 100GeV o campo magnético terrestre ndo gera mais este
efeito. Na Figura 6 mostramos a dependéncia do limiar de rigidez do angulo zenital. A
curva foi obtida no equador geomagnético através de um telescopio posicionado ao longo
do eixo Leste-Oeste e variando 0 angulo zenital. Para latitudes maiores este efeito € menos
evidente devido a menor deflex&o das particulas devido ao campo geomagnético.

Para as particulas secundérias observadas no nivel do mar a assimetria Leste-Oeste,
€ obscurecida pela propagacéo na aimosfera. Na Figura 7 tem-se o espectro diferencia do
momento de muons observados na altitude de 3000m com angulo zenital de 37,5° para as
diregdes Oeste e Leste [3]. Os dados ndo sdo corrigidos para contaminagdes de prétons e
elétrons. O fluxo total na direcéo Oeste € maior daquele observado na direcéo Leste, mas
esta diferenca ndo esta evidente em todos 0s pontos experimentais.

O melhor método para visudizar o efeito da deflexdo geomagnética é analisar o
excesso dos muons positivos em relagdo aos muons de carga negativa ou sgja a quantidade

[%} [15,16]. Para este tipo de medida é necessario um espectrometro magnético.
H T U

Na Figura 8 podemos observar uma analise feita através de um telescopio com abertura
zenital no intervalo 6=0°-3,5° [17]. Os muons sdo de baixa energia e observados no nivel
do mar.

0.3 ¥ T 4 T v ] '
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Figura 8:Dependéncia azimutal da razdo de muons positivos-negativos para
0=0°-3,5° ao nivel do mar [17].

Um recente trabalho apresentado na Ultima conferencia internacional de raios
cosmicos (ICRC 2001) apresenta um valor de 13% para a assmetria azimutal do fluxo dos
muons observados no nivel do mar [25]. Tratase de um telescopio situados nas
coordenadas geogréficas 34° 40' N e 133° 56’ L. A Figura 9 mostra os fluxos medidos para
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0 angulo zenital de 40° e para duas faixas de momento dos muons totais e dos muons
positivos e negativos.
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Figura 9: Dependéncia angular azimutal dos fluxos de muons para 1,0~2,0
GeV/c (superior) e 3,0~10,0 GeV/c (inferior) [25].

2.5 Energia primaria

Um detector situado no nivel do mar observa a contagem efetiva Ngi(€) das
particulas secundérias quando 0s raios cdsmicos priméarios tem limiar de rigidez €, [35]. Nt
€ chamada curva de resposta integral ou espectro efetivo. A relacdo entre a curva de
resposta Nt € 0 espectro primario diferencial é dada por:

Ny ~ I n(e)e‘y‘ldg , onde ¢ € a energia do corte, y € 0 exponente do espectro
£

primario, enquanto n(€) é a fungdo de producéo ou segja a fragdo de muons observados para
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cada proton incidente. Esta funcéo depende da multiplicidade de producéo dos muons
N/N, e do ganho ou perda total destes nos processos atmosféricos. A contagem diferencial
dNg/de € chamada curva de resposta diferencial aonde as particulas observadas so raios

primérios com energia entre (€, e+deg), sendo expressa por:
dN
— T ~n(g)e .
de

A funcéo de producdo e consequentemente as curvas de resposta séo funcbes da
profundidade atmosférica, da energia priméria e do corte geomagnético. Por exemplo, para
£~10GV no nivel do mar, N./N, ~0,7 [18].
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Figura 10: Curvas de resposta diferencial para nacleons e maons para diversas
profundidades atmosféricas. As curvas sdo normalizadas de modo que 0 numero
integral de particulas com 15GV éigual a 100 [18].

Na Figura 10 podemos observar as curvas semi-empiricas de resposta diferencial
para muons (W), para néutrons (n) e o espetro diferencial primario (P). Todas as curvas sao
normalizadas de tal forma que N(e=15GV)=100 [18]. Estas curvas dependem da latitude
porque o efeito geomagnético possui tal dependéncia. Além disso estas curvas sdo obtidas
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considerando a atenuag@o atmosférica causada pelas perdas de ionizagdo e a producéo das
particulas na atmosfera [35]. O maximo da curva indica onde o efeito de latitude comeca a
prevalecer sobre a atenuagcdo atmosférica. Quanto mais 0 pico se estende, mais ha
competicdo entre os dois efeitos. A regido a esquerda do maximo é onde prevalece a
atenuacdo atmosférica e a parte a direita € consequéncia direta do espectro primario.
Recentemente funcdes de resposta para muons foram calculadas por integragdo numérica
das equacOes dos chuveiros hadrénicos atmosféricos [19].Em primeira aproximacdo os
resultados dos dois métodos concordam.

Calculamos agora a energia primaria dos muons observados com o detector central
do EASCAMP. Podemos deduzir uma curva de resposta para o nivel do experimento
(940g/cn?). A rigidez correspondente ao pico da curva é considerada como agquela mais
provavel dos raios cdésmicos primarios responsavels pelo fluxo observado. Deste modo
estimamos uma energia primaria de 12GeV. Consideramos também que o valor do limiar
da rigidez vertica estimada para Campinas € de 11,6GV. Do outro lado o fluxo de mions
calculado com o corte geomagnético vertical é 10-15% menor dagquele estimado com um
cone de abertura de 30°, que se aproxima mais ao fluxo realmente observado [16]. No fina
de todas estas consideracfes estimamos que O intervalo energético primario dos muons
observados com 0 EASCAMP se estende a partir de 11,6GeV até 25GeV considerando o
60% dos muons.

2.6 As medidas existentes

Trés caracteristicas da componente mubnica sdo medidas em modo
experimentalmente direto: 1) a intensidade absoluta do fluxo, 2) o espectro da energia ou
do momento e 3) arazdo de carga positiva-negativa.

A maioria dos dados de fluxo e espectro energético dos muons atmosféricos sdo da
década 70 [3]. Os resultados estéo as vezes em desacordo um com outro: as discrepancias
s80 maiores do que 0s erros experimentais [6]. Os instrumentos usados sdo geralmente
contadores separados por camadas de absorvedores (Pb, Fe) e espectrometros magnéticos.
Na Figura 11 sdo mostrados os dados do espectro diferencial até o momento p < 1TeV/c
para o nivel do mar. Os pontos séo colocados como desvios em percentual da melhor curva
gjustada, obtida por Kiel [20]. Existem desvios de até +20% nas baixas energias,
provavelmente devidos a erros sisteméticos. Para p > 100GeV/c os erros aumentam devido
adiminuicdo do fluxo. Os resultados estédo em desacordo em alguns casos em 30-35%.

Novas observacdes foram efetuadas na década 90 devido ao grande interesse com 0s
neutrinos, como os experimentos MASS [6], CAPRICE e BESS [25]. O desenvolvimento
de magnetos supercondutores permitiu novas e mais precisas medidas feitas com baldes,
em diversos niveis atmosféricos [21]. Estes dados sdo importantes porque ndo sdo
influenciados por incertezas ligadas ao desconhecimentos dos fendmenos de producéo e
propagacdo das particulas. Em particular os mions que chegam no nivel do mar séo o
ultimo estado de um complexo processo. De outro lado, os experimentos situados em terra
firme fornecem alta estabilidade, grande abertura geométrica e longo tempo de exposicéo.
Para as dltas energias até aguns TeV, sdo feitas medidas diretas do espectro observando o
fluxo horizontalmente. S8o usados grandes espectrdmetros magnéticos, grandes camaras de
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emulsdo e detectores de chuveiros atmosféricos [3]. O fluxo horizontal tem um aumento de
diversas dezenas de GeV/c para 0 mesmo experimento em relacéo ao fluxo vertical.
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Figura 11: Divergéncia relativa do espectro diferencial dos muons relativo ao
gjustedeKid [6].

Para medidas de mais dta energia sGo usados os dados dos experimentos
subterrdneos e assim se calcula, por extracdo, o espectro no nivel do mar. Nos ultimos
vinte anos grandes laboratérios subterréneos foram construidos para o estudo de ata
energia, ou sgja, E > 1 TeV. A rocha em cima do detector absorve as particulas de baixa
energia. Estas medidas sdo comparadas com aquelas dos experimentos de superficie para
fornecer umainformagéo completa do espectro mudnico.

2.6.1 A intensidade

A intensidade dos muons verticais € uma quantidade que muda devido a véarios
fatores. latitude geomagnética, altitude, atividade solar e fatores atmosféricos. Para dar uma
idéia do efeito latitude podemos citar que o fluxo vertical mudnico, com p>0,33GeV/c
observado numa latitude de 60°, resultou ser 1,8 vezes maior que o mesmo fluxo observado
no equador [22]. Este efeito é observavel nos mions ao nivel do mar para energias até
~5GeV, como consequéncia direta do efeito latitude no fluxo primério. Um recente
resultado sobre o efeito do corte geomagnético compara o fluxo de mions negativos de
energia 0,3-0,53 GeV/c produzidos com um corte primario de 4,5GV com aquele de
0,65GV. Para uma profundidade <100g/cm?® ha um déficit de até ~20% que foi interpretado
cComo uma maior supressdo de primarios de baixa energia que produzem mais muons
negativos do que positivos [23]. No que concerne a modulagdo, devido a atividade solar,
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ela é estimada respectivamente em 7% e 4,5% no fluxo mudnico diferencia e integral, no
caso de grande latitude e parap ~1GeV/c [24].

Estimamos agora a intensidade dos muons detectados com o EASCAMP. A
intensidade integral dos mons verticais, ao nivel do mar, com p>1GeV/c é ~70 m?s's™
[5]. Muitas vezes se usa 0 seguinte nimero prético para detectores horizontais; 1~1cm?min
! A energia média dos mlons ao nivel do mar é obtida experimentalmente: ~4GeV.
Teoricamente esta estimativa € muito complexa porgque a energia, como a distribuicéo
angular, é consequéncia dos seguintes fendmenos: espectro de producdo, perda de energia
na atmosfera e decaimento. Na Tabela 1 mostra-se os valores de intensidade integral e

diferencial dos muons para varios valores de momento. Esta tabela é confirmada por
experimentos recentes [25].

Com este valor da intensidade integral para o nivel do mar e usando a abertura
geométrica do EASCAMP obtemos uma freqliéncia de 850Hz, ou sgja, um fluxo de mions
de 3,0x10°p/h. Considerando o corte geomagnético este valor da intensidade concorda com
o fluxo observado num experimento para uma latitude geomagnética de 16°N [26].

Momen-— Di_fferen.tia.l _Integ‘r_a.l

A A . L A
— GeV/c cImm =P of sec

o.2 3.73 < 10”3 0.06 9.94 < 103 0.05
0.4 3.72 < 103 0.16 9.18 < 10”3 0.13
o.s 3.10 < 10”3 o.38 7.81 < 10”2 o.28
1.0 2.79 =< 10”3 0.49 7.22 < 1073 0.35
1.5 2.14 < 10”3 0.73 6.00 < 10”3 0.s0
2.0 1.67 < 10”3 0.93 5.05 =< 10”3 0.63
3.0 1.06 < 103 1.24 3.72 < 1073 o.82
s.0 4.97 < 10 % 1.63 2.26 < 103 1.08
7.0 2.73 =< 10~2% 1.87 1.52 < 10”3 1.24
10 1.33 < 10~ % 2.10 9.42 < 10™ % 1.40
15 5.40 < 10”2 2.32 5.13 =< 10~ % 1.57
20 2.70 < 10”2 2.46 3.21 < 10”2 1.68
30 9.59 < 10”8 2.63 1.57 =< 10~ % 1.82
s0 2.36 < 10~ % 2.83 5.93 =< 10”2 1.99
70 8.92 < 10”7 2.95 2:98 =< 10”2 2.09
100 3.04 < 10 % 3.07 1.38 < 102 2.20
150 8.51 =< 108 3.20 5.55 =< 10° ¢ 2.30
200 3.35 < 108 3.28 2.84 =< 10”8 2.36
300 8.70 < 102 3.37 1.07 < 10”8 2.43
soo 1.52 =< 10”2 3.a6 3.03 < 1077 2.50
700 a.71 =< 10 1° 3.50 1.30 =< 107 2.54
1000 1.34 < 10~ 1° 3.54 5.23 < 102 2_s56

Tabela 1. Dados do melhor ajuste das intensidade diferencial e integral dos

muons verticais no intervalo 0,2< p <1000GeV/c; d ey sao 0s exponentes do espectro
de momento diferencial eintegral respectivamente [3].

Para trabalhar com um valor mais preciso usamos uma medida realizada no
l[aboratorio com uma camara streamer de 1m posicionada sob vérios estratos de chumbo
gue bloqueavam a componente eletromagnética dos chuveiros [34]. O fluxo resultou ser de
320Hz/m? que corrigido para a abertura geométrica de um plano fornece uma intensidade
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de 102m?s*sr™®. Com a &ea do EASCAMP estimamos um fluxo tedrico de 1200Hz ou
4,3x10°u/h, um pouco maior do valor encontrado anteriormente. Estimamos que em relago
a0 nivel do mar a energia priméria responsavel pelos mions no detector central diminui e
conseqlientemente a energia média dos muons é menor, enquanto o fluxo aumenta [23].

2.6.2 O espectro de momento

O espectro integral de momento junto com o diferencial sdo mostrados na Figura 12
para muons verticais observados ao nivel do mar [3]. O espectro integra é quase plano para
E<1GeV e desce gradualmente para energias maiores. Isto reflete o andamento do espectro
primério do intervalo energético 10-100GeV. Neste caso a maioria dos pions decaem em

muons.
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Figura 12: Espectro diferencial e integral de momento para muons verticais no
nivel do mar [3].
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No espectro diferencial observa-se um méximo. No caso de incidéncia obliqua, por
exemplo de 75°, é observado, sempre ao nivel do mar, 0 mesmo andamento do espectro
diferencial mas com um maximo deslocado para energias maiores. Isto porque para um
grande angulo zenital de incidéncia ocorre uma maior perda de energia: 0s muons de baixa
energia decaem antes de serem detectados e os pions de mais alta energia decaem
produzindo muions em média mais energéticos [5]. Esta carateristica do espectro para
grandes angulos zenitais € aproveitada no estudo dos muons de maior energia.

Para energias maiores (E>10GeV) o0 espectro desce mais porque 0sS pions com
E>e~115GeV preferem interagir na atmosfera do que decair em muons. Para E,>1TeV o
espectro energético dos muons atmosféricos segue uma lei de poténcia com indice maior do
gue o do espectro primario. Na Figura 13 est& o espectro diferencial dos mions verticais no
nivel do mar para o intervalo 1GeV/c<p<10°GeV/c [6]. Os dados séo multiplicados por p°
para evidenciar a variacdo do espectro no intervalo total. Observamos um maximo para
E~100GeV e um leve aumento no final do espectro. Se supde que este Ultimo é devido a
um aumento na producdo dos muons parap > 10TeV/c devido a hadrons charmosos [1]. A
estatistica é insuficiente para confirmar a existéncia deste efeito. Os dados obtidos pelos
experimentos subterréneos, apresentam erros sistematicos devido principalmente ao pobre
conhecimento da rocha blindante. Lembramos que os dados diretos se estendem somente

aelTeV.
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Figura 13: Espectro diferencial de momento para muons verticais no nivel do
mar. As duas linhas paralelas indicam o intervalo permitido pelos erros nos
parametros do ajuste feito pelo MACRO [6].
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2.6.3 A razéo de carga

A razéo de carga € definida como K,=N(u")/N(W), ou sgja o nimero de muons de
carga positiva em razdo ao de carga negativa. Experimentalmente observamos um excesso
de carga positiva. A explicagdo esta na composicao da radiagdo cosmica primaria, que é
congtituida na maioria por prétons. Este excesso de carga positiva € transmitido através das
interacOes nucleares aos pions e depois aos muons.

O valor experimental médio € K,=1,23+0,01 para E<100GeV. Este valor permanece
congtante até que a producéo de muons pelos kéons ndo torna-se importante. A tendéncia
de K, é aumentar com a energia e com o angulo zenital. Para E>100GeV a razéo de carga
cresce para K;=1,30£0,05 [3]. As medidas so feitas com espectrOmetros magnéticos e
apresentam grandes erros sistematicos. Além disso, a0 aumentar a energia, a estatistica
torna-se insuficiente para estimar a dependéncia energética. Na Figura 14 sdo apresentados
o0s resultados recentes de Mass [ 27] e duas compilagOes de Rastin [28].
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Figura 14: Raz&o p+/ p- no nivel do mar [6].

O valor tedrico depende fortemente do tipo de interacdo adotada para 0s primarios
na atmosfera [2]. Para as baixas energias, K, varia de ~1,22 para nucleos com A=14,5
(nimero médio de massa da atmosfera padréo), até ~1,46 para nulcleos isolados. Para atas
energias a andlise torna-se muito complicada por causa da contribuicdo dos kéons. Esta
caracteristica da componente mudnica € importante para 0 estudo da contribuicdo dos
ka&ons, da composicao priméaria e das interagcdes nucleares na atmosfera.
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Figura 15: Razdo de carga versus momento dos muons observados na direcdo
Leste e Oeste[3].

Como no espectro energético também a razéo de carga tem assimetria azimutal [29].
Para baixas energias podemos observar diferentes valores nas direcOes Leste e Oeste. I1sto €
conseqguiéncia do fluxo primério e dos diferentes caminhos das particulas nas duas direcoes.
Na Figura 15 sdo mostradas as medidas feitas no nivel do mar para uma incidéncia de 45
graus[3].

2.7 Interacdo com a matéria

Sendo o0s mlons Iéptons, quando atravessam a matéria interagem
eletromagneticamente com os elétrons e os nucleos do meio. As interagdes com os elétrons
causam perdas de energia por ionizagdo e excitagdo, enquanto as interagdes com 0s nucleos
produzem a difusdo de Coulomb. Para as altas energias ha também perdas energéticas por
producdo direta de pares, Bremsstrahlung e interagdes nucleares.

2.7.1 Perda de energia

A quantidade média de energia perdida por ionizagdo e excitacdo € expressa pela
férmula de Bethe-Bloch [32,30]:

— d_E = K22 ié }

dx £? Al2

| 2m By T o O
" |2 F=

onde K=47MNoremec?, me é a massa do elétron, z e v 30 a carga e a velocidade da
particula incidente onde £=v/c, Np 0 nimero de Avogadro, Z e A sdo 0 himero atémico e 0
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niimero de massa do meio, r=e’/477§mc* 0 raio eetronico classico e &2 é o efeito da
densidade. A quantidade | € o potencial efetivo de ionizacdo, calculado considerando todos
os elétrons do nucleo, eresulta ser ~10/Z/&V.

A formula acima se aplica a particulas pesadas sem spin. Para 0s mUons precisamos
adicionar um termo extra devido a presenca do spin mas em primeira aproximagdo ndo é
necessario porque diminui a perda energética sO em aguns porcentos. As carateristicas
mais importantes da formula de Bethe-Bloch s8o as seguintes:

—dE/dx O Z%/p% ou seja a perda é proporciona a z* da particula incidente e
inversamente proporcional a p?;

—dE/dx O Z/A, portanto, a dependéncia do materia atravessado é pouca: Z/A~0,5
para quase todos os materiais exceto o hidrogénio e agueles mais pesados,

—dE/dx é independente da massa M da particula e, assim, a férmula em relagdo a B?
€ amesma para todos os tipos de particulas.

10 T T T r T j ,.:'.
; ] %
8 = | Sk
o~ 6: H, liquid it
N E 9 a_—
g 4 i
_"o 5E T
W 4F i 1
o F He gas| 11—
e 3 , fiEER
3 - L A ‘-—E:f
5 2 T
! w1 (g g gl iy
......... E s
B |
1 ] .n ;
0.1 10 100 1000 10000
By =p/Mc :
v e PPRTYT BT |
0.1 1.0 10 100 1000
Muon momentum (GeV/c)

Figura 16: A perda de energia dos muons no hidrogénio liquido, hélio gasoso,
carbono, aluminio, ferro, estanho e chumbo [5].

O comportamento de —dE/dx dos muons, em funcdo da energia cinética, apresenta
um pico para as baixas energias em torno de ~10 MeV, devido a0 termo de poténcia B
(Figura 16). Para E~0,3 GeV, o muon, comportando-se de maneira relativistica, apresenta
um minimo de ionizaggo. O valor deste minimo é de ~2MeV g 'en? para todas as particulas
com Ze=1. Para E~2GeV ocorre na curva uma pequena subida, devido ao termo
logaritmico. Esta subida é mais evidente em meios gasosos. Neste caso o valor assintético,
presente no final da curva, € maior que nos solidos. Para E~10GeV ha o efeito da
densidade, evidente em solidos e liquidos. Trata-se de uma polarizagdo do meio, ou sga,
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um efeito de escudo dos elétrons, que é proporcional a concentracdo destes e relacionado as
propriedades dielétricas do meio. Este efeito leva a perda de energia para um patamar.

Usando o valor de 2MeVgcm?, os mions perdem ~2GeV ao atravessarem toda a
atmosfera, medida em gcm?, a comegar do nivel de producdo dos raios césmicos. Toda
amosfera até o nivel do mar, corresponde a 1030gcm“. Calculamos também a perda média
de energia dos mulons relativisticos na mistura de gaés das camaras streamer
(CO./Argdnio/lsobutano=88/2,5/9,5). Usando o valor de 3,60x10° MeV/cm para o CO.,
podemos estimar que a perda energética na passagem por uma célula das camaras é ~10
keV [31].

Na regido de atas energias outros processos comecam aficar importantes, como por
exemplo o Bremsstrahlung. Este € a emiss@o de radiacdo, devido a desaceleracdo da
particula carregada, na presenca dos nucleos do meio. A perda média de energia € dada por:

(-dE/dx) s = EX,*, onde X, é o comprimento da radiagio. Este é definido como a

espessura do material, medido em gecm®, que reduz a energia inicial E, da particula de um
fator e. A energia média, depois de ter atravessado uma distancia x, é dada por:
E = E, exp(—x/ X,) . Uma férmula para achar o comprimento de radiagéo para elétrons é

dada por [32]:

716.4gcm™A

z(z +1) |n[3_827J

onde A é a massa atbmica e Z o nimero atdmico do material. Para achar o
correspondente comprimento de radiagdo para muons, esta formula é multiplicada por

Xo =

2
[—”J [30]. Para as energias relativisticas a perda de ionizagdo tem um valor constante,

enquanto gque a perda por Bremsstrahlung continua a aumentar. A energia, aonde as duas
perdas sdo iguais, é denominada de energia critica €. Para 0s mions a energia criticano ar é
sp(ar):3.6EllosGeV e no ferro é s“(Fe):losGeV. Portanto este processo € desprezivel para
as energias dos muons observados com o EASCAMP.

2.7.2 Difusdo multipla Coulombiana

Quando uma particula carregada atravessa um estrato de material, sofre uma grande
guantidade de choques de pegquenos angulos [33,30]. Chamamos este processo de difusio
multipla Coulombiana. Podemos usar a formula classica de Rutherford na aproximagdo por
pegueno angulo ou sga:

do (2" ) 1
dQ pv | ©°

onde p, v, ze sdo, respectivamente, 0 momento, a velocidade e a carga da particula
incidente, Ze é a carga dos nucleos do material. Todos o0s desvios sdo independentes um do
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outro. A distribuicdo do angulo total médio da difusdo muiltipla pode ser aproximada a uma
distribuicdo de Gauss:

O valor daraiz quadrética média do angulo projetado © €[32]:
_ 2\ _ 13.6MeV
0, =,/(©?) _Wzﬂ/x/x0

onde z é acarga da particula, Spc pode ser substituido por E e x/X, € a espessura do
material medido em comprimento de radiagdo. Além do desvio angular, na passagem de um
estrado de material, a particula carregada tem um desvio lateral em relagdo a direcéo do
traco. Este desvio também segue uma distribuicdo de Gauss e € dado por:

Yo :\/@:%x@m

Este estudo € importante na reconstrugdo dos tragos dos muons observados com o
EASCAMP. Calculei o desvio angular e lateral no pior do caso: 0 passagem através de uma
barra de ferro da estrutura de apoio do aparato. Usando Xo(p)= 7,5010%m para ferro, os
desvios resultaram despreziveis também para energias muito baixas (10MeV).

No nivel do mar o fluxo de elétrons e positrons com E>1GeV é desprezivel (~0.2%)
em relagdo ao de muons [5]. Para E<1GeV pode chegar até ~30% [3]. No laboratério do
EASCAMP foi medido um fluxo de ~26% [34]. A intensidade vertical integral de elétrons
e positrons é aproximadamente 30, 6 e 0.2 m*s'sr™ para energias > 10, 100 e 1000 MeV
respectivamente [5]. A intensidade integral de muons verticais com p>1GeV/c no nivel do
mar é~70 m?s*s™,

No caso dos elétrons foi feita uma andlise para o ar e o PVC (Cloréto Polivinil) que
congtitui as paredes das camaras streamer. NOs eventos reconstruidos sdo evidentes varios
tragos com o terceiro ponto desviado. Calculel 0 desvio devido ao passagem de Imde ar e
de 1cm de PVC. No caso do ar usei para o comprimento de radiaco Xa(€)=2,93010%m
[30]. Para elétrons de 10MeV resultou um desvio angular de 4,7°, correspondente a um
desvio lateral de 4,6cm no plano streamer sucessivo. Para elétrons de 100MeV e 1GeV os
desvios laterais sG0 <3cm (secdo transversal das camaras streamer). Para muons é
Xa(1)=1,3010%°cm e para qualquer energia os desvios s3o desprezives.

No caso do PVC o comprimento de radiacdo foi calculado através das formulas
usando os valores de Apyc=10,42g/mole e de Z=6, obtendo para elétrons e mions
respectivamente Xpyc(€)=37,60g/cm’ e Xpvc(1)=1,500°g/cn?. Para os miions ndo ocorrem
desvios aprecidveis. Para os elétrons o desvio angular € 13° produzindo uma deslocacdo no
plano sucessivo de até 23cm para energia de 10MeV. Isto justifica em parte o ruido
presente nos eventos. Para energias maiores 0s desvios sdo0 despreziveis porque Sao
menores da resolugdo geométrica. Portanto os elétrons de energia de 10MeV sdo
completamente desviados na passagem do detector central, enquanto aqueles de energia de
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100MeV atravessam os 4 planos e podem ser reconstruidos como tragos de muons.
Considerando as relativas abundancias no fluxo medido no nivel do mar, podemos dizer
gue nareconstrucdo dos eventos existe uma contaminacéo devido aos elétrons ~8,5%.

2.8 Desvios na atmosfera

Os muons sdo desviados pelo campo magnético terrestre desde o nivel de producéo
até o nivel de observacdo [35]. Defino como B’ o angulo zenital da direcéo de propagacdo
dos muons no nivel de producdo e como 3 aquele da direcdo de incidéncia no nivel de
observacdo. Se a média das energias dos muons no nivel de producéo e no nivel do
telescopio € de ~5GeV, o desvio magnético AR =f’-3 é < 2°, para um campo magnético de
0.3Gauss e uma dtitude de producéo de 15km. Os pions percorrem um caminho muito
curto para ter uma difusdo magnética apreciavel. Outra causa de desvio angular dos muions
€ a difusio maitipla Coulombiana. O desvio para 0s mUons que atravessam toda a
atmosfera, resulta < 1grau [36]. Estes dois efeitos produzem um desvio latera de algumas
centenas de metros em relagdo a direcéo de producéo.

Por quanto concerne os desvios relativos as diregdes dos primérios, a fonte principal
de discrepancia é a divergéncia angular na producdo dos pions [15]. Os momentos
transversais dos pions sd0 maiores do que 0s momentos carateristicos responsaveis pela
difusio mudiltipla e pela deflexdo magnética. O desvio lateral dos muons devido a

divergéncia angular dos pions € do ordem de r, D[&Jz, onde r, é a disténcia da diregdo
p

do primério, pr € 0 momento transversal dos pions e z é a atura entre nivel de producéo e o

nivel de observacdo. Para mions de alguns GeV este desvio € de ordem de ~1km,

correspondendo a ~4graus de desvio angular. A divergéncia angular na producdo dos

muons nos decaimentos dos pions chega a 1grau somente para pions de energia muito

baixa, < 1GeV [39].

Para um telescopio vertical a discrepancia das direges de chegada dos mions em
relacdo aos primérios € de ~7 graus para um nivel de producdo de 15 km. Mas estas
estimativas s80 muitos sensiveis aos valores dos niveis de producdo dos muons. Para um
nivel de 1km o desvio angular pode ser de 25 graus. O valor de 15 km se refere a uma
média. Esta estimativa concorda com os valores reportados em [4].

2.9 A distribuicado angular zenital

O fluxo de todas as particulas secundarias apresenta uma variagdo angular zenital
[30]. Existem dois fatores. O primeiro é que a profundidade atmosférica aumenta com o
angulo zenital, ou sga, aumenta a quantidade de material atravessado pelas particulas.
Como consegiiéncia tem um aumento da perda por ionizagdo, ou sgja, reducédo da energia, e
um aumento do nimero médio de colisdes nucleares. O segundo fator € que, para 0 mesmo
comprimento de caminho, a variagdo de densidade atmosférica diminui com o angulo
zenital. Como consequiéncia a probabilidade de interacdo também diminui com este angulo.
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Por outro lado a probabilidade de decaimento depende da energia e portanto cresce com o
angulo.

Experimentalmente observa-se que o fluxo dos muons atmosféricos diminui com o
angulo zenital até E<100GeV e cresce para energias maiores. Nas baixas energias tem
também uma reducdo do fluxo devida a presenca do campo geomagnético. As trajetorias
das particulas sGo desviadas e portanto prolongadas. A distribuicdo angular dos mions no
nivel do mar pode ser expressa como: |(®) =1(0)cos" ©, onde © é o angulo zenital. O
exponente n é funcdo do momento ( Figura 17 ) [30]. Para mions de alguns GeV o valor
médio do indice é n=1.85+0.10. Para energias menores o valor € um pouco maior, enquanto
para energias muito atas, com E,>>¢; (=115GeV), a distribuicéo fica [J secO© (=1/cosO)
por © <70° [5].
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Figura 17: Dependéncia do exponente n da distribui¢do angular dos muons no
nivel do mar em funcdo do momento [3].
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2.10 Os muons multiplos

Eventos que contém grupos de muons paralelos sdo denominados muon bundles.
Trata-se de mdons que fazem parte de chuveiros cuja componente eletromagnética ja foi
absorvida na atmosfera acima do detector. A componente muénica do EAS é produzida
principalmente nos primeiros estégios do desenvolvimento da cascada. Por isso preserva a
direcéo do raio codsmico primario.

A multiplicidade n, ou sgja, do nimero de muons paralelos depende da energia da
radiacdo priméria responsavel pela producdo dos mudons multiplos depende. Na Figura 18 é
mostrado o andamento da frequéncia dos bundles R, que atravessam o aparato, calculada
atraves da expressdo [37]:

R, = qu‘VPn(E)dE, onde d®/dE=K[E"Y é o espectro energético primario com

indice y e P, é a probabilidade de haver n mions dentro do aparato quando o EAS é gerado
por um raio cosmico primério de energia E. Esta probabilidade pode ser estimada pelo
seguinte modo:

Pn(E)z.[Zﬂdr.[J(w)%dw, onde Jw) € a distribuicdo angular do eixo do
Q

chuveiro no nivel do mar e dp/dw é a probabilidade diferencial que, a distancia r do eixo
da cascada, n mdons dos N, contidos no EAS de dimensdo Ne (nimero de elétrons contidos
no EAS) incidem no aparato com direcdo w(0,¢).
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Figura 18: Comportamento de d®/dERP,(E) em relagdo a energia primaria E
para diferentes multiplicidade n: a) n=2, b) n=5, ¢) n=10, d) n=15, €) n=25 [37].

A varidvel N. representa a dimensdo do chuveiro atmosférico e esta relacionada
com o numero total de muons N, através da seguinte formula empirica:
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N, =131xN2® para10°< Ne<10°
N, =261xNJ™ paraNe>10°.

No caso do EASCAMP consideramos eventos com multiplicidade méxima de 5 por
causa da baixa estatistica. Portanto a energia priméria pertence ao intervalo 10*-10 ev. A
freqUiéncia esperada de eventos de muons multiplos diminui rapidamente com o aumento da
multiplicidade, como mostra a Figura 19. Esse gréfico € o resultado de um experimento
similar [37] a0 mbdulo central do EASCAMP. Estimamos uma frequéncia para mdons
duplos do EASCAMP de aproximadamente >102Hz.

1077E
— _3=_ ] —
N 10 3 roe
g P T
8 "
LT e —
3 "k,
- N
5 R }
107 —t— "
:l 1 Lol l ' L L Il I i i 1 l Lt 1 1 I Sl L Il ' 11
0 5 10 15 20 25
multiplicrty

Figura 19: Fregléncia esperada da multiplicidade n de mtons multiplos [37].
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3 Asmodulacdes

O campo magnético interplanetario (IMF = Interplanetary Magnetic Field) e o
vento solar modulam a distribuicdo dos raios cosmicos galécticos observados [1]. A
modulagdo solar produz anisotropias. Estas podem ser investigadas na Terra através do
estudo da contagem em detectores que possibilitam a medida da direcdo de chegada das
particulas. Os fluxos anisotrépicos aparecem como variagdes diurnas em tempo solar e
sideral.

Todas as variagfes transitérias na intensidade dos raios cosmicos Sd0 anisotropias
originadas na heliosfera resultantes de fendmenos solares [2]. A heliosfera contém todo o
sistema solar e é diretamente influenciada pelos movimentos do plasma solar. Este gés €
eletricamente neutro, constituido de particulas ionizadas, na sua maioria protons e elétrons.

O fluxo radia do plasma se chama vento solar (Figura 1). No plasma existe um
campo magnético. As linhas deste campo possuem forma de espiral devido a rotagdo do
Sol. As diregdes mudam de sentido a cada seis ou sete dias dando uma estrutura setorial ao
campo magnético solar interplanetério ou IMF.

Além da anisotropia diurna solar e sidera sdo observadas modulacfes irregulares
devido a atividade solar. Uma destas modulagdes de intensidade € conhecida como Forbush
decrease. Outro tipo de variagdo transitéria, também descoberta por Forbush, € o solar-
flare increase, ou sgja, um aumento de intensidade. Ha outra variagdo de longo prazo ou
secular chamada solar-cycle variation, com periodo de 11 anos. Neste caso a intensidade
dos raios cosmicos € inversamente proporcional ao nimero de sunspot.

Se as particulas observadas sdo raios cosmicos secundérios, a modulacdo solar se
adicionam variagOes devido a aimosfera terrestre. Para estudar o efeito solar é necesséario
corrigir esses efeitos atmosféricos.

3.1 As modulagdes transitorias

O plasma, vindo do Sol, invade a atmosfera terrestre. Assim, os fendmenos
relacionados com a atividade solar sdo observados na Terra. A atividade solar € congtituida
por perturbactes discretas e locais do IMF com duracdo que pode variar de um dia até trés
Meses.

O Sol é condtituido por um nuacleo, fotosfera, cromosfera e corona, que é a
atmosfera solar. Os flares sdo erupcgdes imprevisiveis da cromosfera solar. Os sunspots, ou
manchas solares, sdo regides dindmicas, escuras e de menor temperatura da fotosfera solar
(Figura 1). Durante os flares se observa um aumento na intensidade dos raios cdsmicos.
Podemos falar também de producdo local de particulas. Estas sdo aceleradas pelo vento
solar. Trata-se na maioria das vezes de “ventos’ de energia E < 1-2 GeV [3]; contudo
ocorrem alguns eventos mais energéticos de 10-20 GeV [2].
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Os Forbush decreases sdo eventos observaveis simultaneamente em qualgquer ponto
da Terra [2]. Trata-se de uma imprevisivel reducdo de intensidade, seguida de um lento
retorno até o nivel normal. Este tempo de retorno pode se estender desde alguns dias até
algumas semanas. No caso de néutrons a reducdo tipica € de ~5% no intervalo de algumas
horas, mas que pode variar até dois dias. Uma série sucessiva de Forbush decrease se
chama tempestade de raios cosmicos.

Os Forbush decreases sdo originados a partir de injecdes de plasma por parte do
Sol. Tais jatos demoram de um a dois dias para chegar na Terra. Eles podem ter uma
velocidade maior do que a do plasma vizinho. Isto provoca uma onda de choque que
empurra todos os raios cdésmicos com E<10-15GV [4]. A Figura 1 mostra a descri¢éo
simplificada de um evento Forbush [2].

Active Region

Figura 1. a) Modelo de um Forbush decrease acima a esquerda [2]; b)
Fotografia de um sunspot a direita [8]; ¢) em baixo perturbacdo do campo
geomagnético por parte do vento solar [5] .

Muitas vezes estes eventos sdo acompanhados de uma tempestade magnética, ou
sgja, um aumento do campo geomagnético. Tanto as perturbacdes geomagnéticas quanto as
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reducdes cdsmicas tendem a ocorrer em um periodo de 27 dias, que corresponde ao periodo
sinodico de rotacdo do Sol. O nimero de eventos Forbush aumenta no periodo de grande
atividade solar. Ja o efeito do Forbush decrease Fd pode estar presente em até 15-20 GV
de rigidez priméaria [4]. Uma variacdo de 50% foi observada na intensidade primaria para
uma rigidez de 10GV [3]. No caso de detectores de muons é dificil observar as variagdes

transentes. Na Figura 2 mostramos trés histogramas de um Fd principal contendo dois
efeitos de flares.
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Figura 2: (superior) Diagrama do Fd principal seguido de dois aumentos de
contagens diurnas,; (inferior) dois fendmenos do efeito flare que pertencem ao Fd
acima [4].

3.2 As modulagdes regulares

Fora da heliosfera a distribuicdo angular das particulas galacticas de baixas energias
€ praticamente isotropica no espago e constante no tempo, devido a difusdo das particulas
gerada pelos campos magnéticos galacticos [1]. Os raios cosmicos galacticos entram na
heliosfera apds um movimento casual e inimeras colisdes. Aqui comecam a girar em
movimento helicoidal, seguindo as linhas de forca do IMF. As irregularidades dindmicas de
pequena escala deste campo produzem desvios do movimento orbital. O resultado do
movimento total é uma difusdo das particulas das bordas da heliosfera na direcéo do Sol.
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As irregularidades do IMF sdo causadas pelas variagdes da velocidade do plasma,
pela mudanca da polaridade do campo magnético solar ou pela presenca de ondas de
choque. Todas as carateristicas do IMF afetam a maioria dos raios césmicos que chegam no
interior do sistema solar. As irregularidades desviam mais as particulas se o raio de rotagéo
€ grande em relacdo a dimensdo linear do centro de difusdo. O angulo de deflexdo 6 é dado
por &=x/rq, onde ry € 0 raio de rotagdo e x adimensdo linear. Por exemplo, uma particula de
1TeV tem um raio de cinco vezes a distancia Terra-Sol num campo magnético de 5x107
Gauss, valor tipico do IMF. Sendo a heliosfera maior que este raio, 0 campo interplanetario
domina 0 movimento das particulas de menor energia [2]. O raio de rotagdo, raio de
Larmor, é dado por: r.(kpc)=E(10%V)/ZB(uG), onde E é a energia da particula de carga Z
gue atravessa um campo magnético de intensidade B. Aumentando a rigidez as Orbitas
aumentam até as particulas ndo sofrerem mais a influéncia da irregularidade. Entédo domina
0 movimento regular ou sgja a rotagdo orbital com um movimento das trgjetorias tipo
deriva. Este movimento é devido ao gradiente e a curvaturado IMF.

No sentido contrario a0 movimento de difusdo, os raios cdsmicos sofrem um
movimento convectivo, devido ao vento solar [1]. A remocgdo convectiva se deve as
irregularidades do campo magnético “congelado” no vento solar. O resultado total de todos
0s movimentos € a modulagdo solar dentro da heliosfera. O fluxo anisotropico produzido
pode ser decomposto em uma componente paralela e outra perpendicular ao plano
equatorial solar [1]. A componente paralela é observada através da variacdo diurna solar da
intensidade césmica (Solar Diurnal Variation) ou anisotropia diurna solar &sp. O fluxo
perpendicular ao plano ecliptico € observado como variacdo diurna sideral (Sdereal
Diurnal Variation) ou anisotropia Norte-Sul &s .

A modulacdo solar também tem uma componente secular devido a um
deslocamento geral do IMF. O dipolo magnético do Sol inverte polaridade a cada 11 anos,
caraterizando o ciclo solar. A mé&xima atividade solar é caraterizada por um nUmero
méaximo de sunspots. Os centros de atividade ou sunspots variam de tamanho, nimero e
posicdo periodicamente a cada 11 anos. Medidas com néutrons mostram que ha uma
proporcionalidade inversa entre intensidade de raios cosmicos e o nUmero de sunspots
(Figura 3). Durante um méximo solar o IMF é mais intenso e blogqueia a radiagdo. Quanto
menor € a energia das particulas, menor é a probabilidade de se acessar ao interior do
sistema solar. A modulacgo secular depende do tipo de particulas observadas. Geralmente a
diferenca entre um minimo solar e um maximo é ~ 20% para néutrons e 5% para muons,
devido ao fato que os muons sdo produzidos em modo abundante pelos prétons de 10 GeV,
enguanto 0s néutrons sdo gerados predominantemente por energias menores [2]. A
modulagdo secular foi observada no fluxo primario paravalores derigidez de até 13GV [6].

O espectro galactico existente fora da cavidade solar difere do espectro primério
observado, durante um minimo solar. I1sto é conseqgiiéncia direta da influéncia permanente
da heliosfera. As particulas galécticas penetram no sistema solar e sdo defletidas pelos
campos magnéticos do vento solar, deixando uma reduzida intensidade cosmica no interior
da cavidade [7]. A maioria das particulas incidentes sao refletidas para trés voltando para o
espaco interestelar com um pequeno ganho energético devido ao choque frontal. S6 uma
pequena fragcdo entra na heliosfera, aonde permanece alguns dias ou semanas e perde uns
15% da sua energia inicial em chogues frontais. As particulas que penetram até a orbita
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terrestre sGo 1% e depois permanecem no sistema solar por um tempo 25 vezes maior do
tempo de permanéncia no campo interplanetario.

Climax Corrected Meutron Monitor Values
Smoothed Sunspot Mumbers 1950-1994

450 rrrrrrrrrrrrrrrrrrrrr rrrrrrrrrrrrrrrr rrrrrrrrd 225

a00 P TN T N N N N T N 0 B (N (N B A1 SO O | o
1990 1955 {980 1965 i9v0 {975 {940 1945 {9o0 1945

———,

honthly Mean CountsfHour 000
T
Sunzpot Hurmber

— Monitor Cal Srnoothed S5H

Figura 3: Correlacdo da intensidade neutr6nica com o numero de sunspots. Os
dados sdo de um detector de néutrons cut-off de qc=3,03GV, localizado numa latitude
média [§].

3.2.1 Anisotropia diurna solar

As contagens médias horarias de uma série de dias solares completos mostram uma
variagdo quase senoidal com um periodo de 24 horas[1]. A variagdo diurna observada pode
ser decomposta em componentes harménicas através da andlise de Fourier. Em gera esta
modulagdo é expressa como desvio em porcentagem da componente isotropica da
intensidade. Considerando até a segunda harmonica, podemos obter para as contagens N(t):

NO-A _ o1 ) A c0s22 -
Y Acosz4(t tm)+A200512(t t,)

onde Ao € o fluxo isotropico, A; e A, sdo as amplitudes da primeira e da segunda
harménica respectivamente. A variavel t € o tempo solar local e t,, € o tempo de maximo
(ou de fase) correspondente a maxima anisotropia. Lembramos que uma hora corresponde a

15° e 0 angulo expresso em graus € equivalente a a = 22—7; . Portanto, ty, fornece a direcéo

espacial da anisotropia no sistema de coordenadas galécticas. A primeira harmonica € uma
onda de 24 horas. A amplitude A; é estimada experimentalmente como sendo < 0,6%
(~0,4%) do fluxo isotrépico [1]. A segunda harmdnica € a variacdo com periodo de 12
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horas. A amplitude média A, é geramente menor que A, ou sgja A, < 0,1% do Ao [2]. A
estimativa da anisotropia deve entdo ser corrigida retirando-se os efeitos da atmosfera
terrestre e do campo geomagnético. O desvio da direcdo original devido ao campo
geomagnético esta presente no fluxo priméario para energias E < 100GeV. Para o célculo
desta diregdo tem-se que considerar também a influéncia da aceiténcia do aparato [4].

A anisotropia diurna solar {sp € gerada pelo fluxo de particulas paralelo ao plano
equatorial solar [1]. Modelos recentes acreditam que a &sp € congtituida por duas
componentes: uma tangente a oOrbita terrestre chamada de anisotropia Leste-Oeste A €
outra, de menor tamanho, paralela a linha Terra - Sol chamada anisotropia radial Ag [1]. A
anisotropia Leste-Oeste A, possui um méaximo as 18:00 horas em tempo solar local. A
Figura 4 explica em modo esquemético a origem desta componente. Os raios cOsSMicos
seguem a direcdo do campo magnético interplanetério que gira junto com o Sol. O campo B
é tipicamente 1-2G no Sol e 3-6x10°G na 6rbita terrestre. Este Ultimo confere ao fluxo
isotropico uma velocidade (370km/s [10]) maior daquela de revolucéo terrestre (30knvs).
Portanto o fluxo observado na diregdo 90° Leste, em relagdo a linha Terra- Sol, resulta ser
maior daquele visto na direcdo oposta.

Figura 4. M odelo esquematico do mecanismo que produz a anisotropia diurna
solar nadirecéo Leste-Oeste [2].

A anisotropia radial Agr ocorre na direcdo do Sol [1]. Ela esté relacionada com o
movimento convectivo das particulas, devido as inomogeneidades do IMF transportado em
modo radial pelo vento solar. Esta componente quase desaparece quando o dipolo do
campo magnético solar tem o norte magnético no hemisfério sul da heliosfera. Esta
componente pode explicar a variagdo de 22 anos observada experimentalmente na fase da
anisotropia diurna solar. Lembramos que o periodo 1990-2001 é caraterizado de um estado
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com polaridade solar, ou sga, 0 polo norte solar esta no hemisfério norte. Portanto
esperamos nessa andise obter uma componente radial ndo desprezivel. Esta pode ser
estudada através da segunda harménica.

Define-se [2] o espectro variacional como a ragdo entre a variagdo da intensidade
césmica Al(R)/I(R) e a intensidade, ambas em funcéo da rigidez R. O espectro variacional
davariagdo diurna solar tem a forma:

Al (R)

I(R)
méxima, acima da qual a anisotropia desaparece. Muito conhecimento sobre a modulagdo
diurna solar foi obtido nos ultimos 60 anos, mas ainda existem vérias questdes abertas [1].
Por exemplo a amplitude e a fase da anisotropia tem variagdes ciclicas. As causas destas
variagdes sdo ainda desconhecidas. Portanto, ndo ha um acordo sobre os vaores do indice
espectral y e Rc. A maioria dos modelos indica que o valor mais provavel paray € zero.
Estima-se também que Rc é sempre <200GV durante um maximo solar e <100GV durante
um minimo. Este parametro é essencial para o célculo da amplitude da anisotropia no
espaco livre. O vetor anisotropia A dos raios cosmicos no espaco livre € estimado pela
variagdo diurna observada através da funcdo de acoplamento CF que acopla o espectro
variacional primario com a variagdo diurna observada. As funcdes de acoplamento séo
carateristicas de cada instrumento e da sua localizagdo. Dorman [4] fornece no hOSsoO caso 0
valor de ~1.

=kR™, sendo y o indice espectral. Define-se Rc como a rigidez critica

Um artigo recente analisou durante o periodo 1968-1995 como a anisotropia diurna
dos raios césmicos depende do ciclo magnético [9]. A Figura 5 mostra os resultados
obtidos utilizando dois detectores. Os parametros estudados sdo: o valor da rigidez critica
Rc, a amplitude da anisotropia radial Ar e aguela da anisotropia Leste-Oeste A, a
amplitude do vetor anisotropia total A com as setas indicando os méximos de atividade
solar (1) e os minimos (1) e enfim a direcdo deste vetor expressa em hora de tempo local.
Os periodos de polaridade solar postiva sdo indicados como gA>0, enquanto os de
polaridade negativa como gA<O0 e os periodos de inversdo de gA através de retangulos.

Os vaores da Rc mostram um ciclo magnético de ~20 anos com valores minimos
para 0s minimos de atividade solar com polaridade positiva, gA>0 (1976 e 1995). Durante
todo periodo foi assumido um espectro de rigidez plano. A rigidez critica Rc chega aos
valores maximos durante a fase de declino da atividade solar (1982-1984 e 1991). A
amplitude da anisotropia (A) é maior para 0S maximos solares e minima para 0s minimos
solares. Os minimos aconteceram em 1986-1987. Os valores de A mostram claramente um
ciclo de 11 anos. Ela aumenta também durante a fase de declino da atividade solar
(1971,1984-1985 e 1991). O valor médio durante o inteiro periodo &: (0,46 + 0,03)%.

A amplitude da componente Leste-Oeste A, da anisotropia € sempre maior daquela
da componente radial Ar. 1ss0 acontece porgue o comportamento da anisotropia A é muito
similar ao de A,
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Figura 5: Parametros do melhor ajuste do vetor anisotropia no espaco livre[9].

Os valores de Ar sd0 negativos durante 1985-1987, quando ela aponta na diregcéo de

0 horas de tempo solar local hLT. A amplitude A, chega aos valores minimos para 0s
minimos de atividade solar com gA>0 (1976 e 1995). O contrério acontece para Ag: €a
tem os valores maximos para 1976 e 1995. O valor medio de A, durante os 28 anos é (0,44
+ 0,04)%, quase 5 vezes o valor médio da anisotropia radial. Este valor durante gA>0
aumenta 4 vezes daguele durante gA<0 (0,04 + 0,01)%. A anisotropia € quebrada em anos
de minimos de sunspot com gA>0 (1976 e 1995) quando Ar chega aos maximos valores e

Ay a0s minimos. 1sso produz um ciclo magnético solar de ~20 anos em Ar e na diregéo que
apresenta minimos valores para minimos de sunspot com gA>0 (1976 e 1995).
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Figura 6: Ondas diurnas solares do experimento GRAND (superior), Climax
(meio) e Newark (inferior).

Baseando-se nesses resultados podemos estimar os resultados esperados para 1998-
2000. Para 0 ano 1999 esperamos um maximo de sunspot com gA>0 e para 2000 uma
inversdo da polaridade. Portanto para o ano 1998 a componente A, comega a aumentar de
novo, enquanto a Ar diminui. Para 0 ano 1999 A, chega a0 méaximo valor (0,5%) e Ar
torna-se zero para o ano 2000.

Mostramos na Figura 6 os valores da anisotropia diurna solar obtidos em 3
experimentos [10]. O primeiro € o Projeto GRANT localizado nas coordenadas 41,7°N e



46

86,2°L. A andlise foi feita com milhdes de muons isolados gerados da raios cdésmicos
primérios de energia de 10 GeV. O valor da anisotropia € 0,19% (grafico superior). Os
outros dois graficos mostram a onda diurna solar obtida com detectores de néutrons:
Climax situado a 39,4°N e 116,2°0 (grafico do meio) e Newark (39,7°N e 75,3°0). As
estimativas da anisotropia diurna solar sdo respectivamente 0,28% e 0,27%. No caso dos
muaons o valor menor de anisotropia é explicavel devido a energia priméria maior em
relacdo aquela responsavel pelos néutrons.

As medidas de anisotropia sdo feitas na Terra que esta em Orbita em volta do Sol.
Este movimento produz uma anisotropia diurna solar que se adiciona a modulagéo solar.
Esta variagdo seria observada também num fluxo isotropico. E conhecida como efeito
Compton-Getting ou anisotropia diurna orbital opy [1]. A sua amplitude é
Aopv=0,0475%I[dosh com um méximo as 6:00 horas de tempo solar para um telescépio
situado na latitude A [11]. O efeito é evidente quando a diregdo de sensibilidade méaxima do
detector é paraela a direcdo da velocidade terrestre. No estudo da anisotropia diurna solar
deve-se corrigir também este efeito, ou sga, deve-se redlizar num sistema de referéncia
estacionério em relagdo ao Sol.

3.2.2 Anisotropia diurna sideral

O fluxo de particulas perpendicular ao plano ecliptico tem uma componente no
plano geoequatorial que é observada como variacdo diurna em tempo sidera [1]. Esta
variagdo € a anisotropia diurna sideral ou anisotropia Norte-Sul &ns. Esta anisotropia €
observada em modo diferente dependendo do hemisfério de observagcdo. As particulas
giram ao longo das linhas do IMF e sdo observadas em ambos os hemisférios. O gradiente
radial de densidade numérica dos raios coésmicos G, € positivo, ou sgja, aponta para fora do
Sol. I1sto produz uma intensidade relativamente maior na direcdo Norte segundo a regra da
méao direita (particula carregada em movimento num campo magnético) (Figura 7). A
direcdo do fluxo total é dada por BOG,. Esta anisotropia total é observada como uma grande
variagdo diurna sidera no hemisfério Norte com um maximo as 18:00 horas de tempo
Sideral. Isto corresponde a direcdo Norte na abertura dos detectores localizados no
hemisfério Norte terrestre.

Lembramos que o tempo sideral é definido fixando a referéncia em relagdo as
estrelas extragalécticas. Ele considera o movimento da Terra devido ao movimento do
sistema solar e da nossa galéxia. Lembramos que um ano solar ordinario contém 365 dias
em tempo solar e 366 em tempo sideral. O dia sidera dura 4 minutos menos que do dia
solar.

Os aparatos locaizados no hemisfério Sul observam uma variagdo muito menor
porgue os telescopios tem na direcéo Norte abertura minima. Este quadro acontece quando
0 campo interplanetario magnético é direcionado para o Sol (toward). Quando o IMF
aponta no sentido contrério (away) as Orbitas das particulas tem direcbes contrérias. A
anisotropia total chega do Sul. Uma grande variagdo diurna sideral € observada no
hemisfério Sul com méximo nas horas 6:00 de tempo sideral, quando os telescOpios
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localizados no hemisfério Sul tem a méxima abertura na diregdo Sul. Portanto a anisotropia
depende da polaridade setoria do IMF.

Notamos que no periodo de gA>0 o hemisfério Norte da heliosfera tendo a
polaridade Norte do IMF, tem o campo direcionado longe do Sol (away) [1]. No outro
hemisfério o campo tem polaridade Sul e é direcionado para o Sol (toward). Neste
hemisfério no periodo 1990-2001, onde tem gA>0, o fluxo anisotropico chegando do Norte,
sera pouco visivel.

Anisotropic
Streaming
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Figura 7: Anisotropia Norte-Sul num setor do IMF direto verso o Sol. O fluxo
em excesso chega do hemisfério Norte [1].

Em relagdo ao espectro de rigidez e variag0es temporais da anisotropia as questoes
estéo ainda abertas [1]. A anisotropia &ns esta presente no fluxo das particulas para rigidez
até ~150GV. Parece que ha uma variacdo temporal de 11 anos para valores baixos de
rigidez. Para R>100GV ndo € claro o0 seu comportamento. Vaores maiores da &ys
acontecem em correspondéncia aos minimos da atividade solar (Figura 8). Para 0 periodo
1998-2000 ha um maximo solar e a anisotropia sideral deve ser menos visivel ainda.

A modulaggo da anisotropia diurna solar provocada pelos processos sazonais causa
uma variagdo diurna sideral que contamina a anisotropia diurna sideral. Esta modulagdo
sazonal é gerada pela variacdo anua da direcdo do IMF observado na Terra [1]. Métodos
apropriados de correcdo sdo aplicados para remover este efeito espurio.
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Uma variagcdo diurna sidera de 0,02% é devida também ao movimento do Sol no
sistema de referéncia das estrelas fixas. O Sol se move com uma velocidade de 20km/sec na
direcéo de ascensdo reta 18horas e declinagdo +30° [12].

+0.15

P 0! "f'l‘__rﬁl lﬁl'r'—r:
S IMURCUTRUSIUR
@ Il
or 3
-o.os:" ""'-"'l'nlLL_Ln..‘.i
62 64 66 68 70 72 74 76 78 80 82

Year

Figura 8: Valores da anisotropia Norte-Sul medidos com aparatos de néutrons
no periodo 1961-1983. O valor darigidez primaria é 10GV [1].

3.3 Estimativa da contagem minima

Lindey estudou o problema de estimar a probabilidade que a detecgdo de uma
amplitude harmonica diferente de zero ndo sgja o resultado de uma distribuicdo isotropica
[13]. Esta probabilidade é dada pela formula de Rayleigh: P(>r)=exp(-r°N/4), onde P(>r) é
a probabilidade de obter uma harménica com amplitude maior do que r utilizando dados
casuais, e N é o nimero dos eventos coletados.

Mas, como Lindey notou, as flutuacbes de Rayleigh sobrestimam através de r o
verdadeiro valor s, a amplitude fraciondria da primeira harmonica, se o parametro k=r’N/4
~1. De fato somente para ko>>1, r torna-se distribuido normalmente em torno a s com
dispersio igua a 0,=(2/N)Y>. A expressio aproximada para <s> & <s>=r(1-1/2k.)"2
Analogamente, a distribuicéo para a fase se aproxima a uma distribuicdo normal em torno a
¢=0 com dispersdo igual a o;~a/s.

Estimamos que a anisotropia diurna solar e sideral para o EASCAMP <s> sd0 0,5%
e 0,05% respectivamente. Isto significa que para ko=2, N, 0 nimero total de mlons deve ser
3,2x10° e 3x10’ respectivamente. A procura da modulagdo solar é possivel do ponto de
vista estatistico, sendo 9x10° o nimero total de eventos reconstruidos nos dois anos de
aquisicdo. A anisotropia sideral entretanto necessita de uma estatistica maior.
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3.4 Os efeitos atmosféricos

Os efeitos atmosféricos foram interpretados a partir dos anos ‘50-‘60 com 0s
trabalhos de Treffal [21,15 e Wada [14]. Em seguida explicamos as principais
carateristicas dos modelos deles.

As interagOes entre a radiagdo secundaria e os nucleos atémicos do ar da atmosfera
produzem efeitos temporais na intensidade da componente da radiagdo cosmica observada,
conhecidos como efeitos atmosféricos. As principais causas destes efeitos sdo as variagoes
da pressdo barométrica e da temperatura atmosférica. A intensidade varia em modo
inversamente proporcional a pressdo. O efeito da temperatura é mais complexo [14]. Por
guanto concerne aos raios cosMicos primarios as interagdes com os nucleos do ar sdo
independentes das condigdes atmosféricas. Os processos acontecem sempre na mesma
profundidade atmosférica expressa em glém. O mesmo acontece para as interacdes dos
nucleons secundarios. Portanto a fonte dos pions é praticamente independente da influéncia
atmosférica

HEIGHT ABOVE /SB\D/IHOTSSPH ERIC
GROUND
Hp Xm
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TROPOPAUSE

GROUND LEVEL
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Figura 9: Modelo esquematico da atmosfera [15].

A primeira causa para um efeito atmosférico vem do decaimento 11- p. O
decaimento em muons compete com a captura nuclear dos pions. O resultado depende da
densidade do ar. Um aumento de temperatura comporta uma diminuicdo de densidade. Se
praticamente todos os muons sdo produtos do decaimento dos pions, esperamos gue 0
nimero de mdons aumente com a temperatura ou diminua com o aumento da densidade.
Temos um efeito positivo de temperatura [15].

O segundo efeito é devido a instabilidade dos muons. A distancia entre o nivel
médio de producdo desses Iéptons e o nivel do mar depende da distribuico da temperatura
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atmosférica. Um aumento da temperatura produz um aumento da atura do nivel de
producdo médio medido em km (Figura 9). Ent&o a probabilidade do mion chegar até o
nivel de observacéo diminui com atemperatura, um efeito negativo com a temperatura.

Enfim, as perdas de energia na atmosfera devido a ionizagdo, impedem aos muons
menos energéticos de chegar até o nivel do mar. Um aumento de pressdo produz um
aumento da profundidade, aumentando as perdas e diminuindo a probabilidade dos muons
de sobreviver até o nivel do mar. Este efeito € conhecido como absorgéo de massa do (.
Um aumento de pressio de 1mb eqiiivale a elevar de 1gr/cm? a profundidade atmosférica
do detector [18]. A intensidade observada diminui com o aumento da pressdo barométrica.
Esta variagdo conhecida como efeito barométrico. Esta correlacdo negativa € comprovada
experimentalmente além das vérias teorias que tentam de explicar e interpretar os varios
processos de interacdo que acontecem na atmosfera.

3.4.1 Os coeficientes parciais

A intensidade dos muons ao nivel do mar é dada teoricamente pelo produto segundo
ateoriade Trefall [15]:

1=S(T)Mvg(H, T,p) bvi(p)

onde S é o nimero de muons produzidos, wy € a probabilidade de um muon
sobreviver a desintegragcdo e captura até o nivel do mar e w; representa a fragdo de Iéptons
gue € suficientemente energética para ser observada no aparato. As trés variaveis
independentes sd0 a temperatura atmosférica T a pressdo no nivel do mar p e a atura do
nivel médio de producdo dos muons H. Neste modelo de interpretacdo dos efeitos
atmosféricos nos podemos variar em modo independente estas trés variaveis para estudar os
fendmenos que podem acontecer entre as particulas e a atmosfera.

Por exemplo, o nimero de muons produzidos depende sO da temperatura T préxima
a0 nivel de producdo, devido a competicdo entre captura nuclear e desintegracdo dos pions.
A probabilidade de sobreviver wy depende da atura H do nivel de produgdo devido a
instabilidade dos muons. Este termo depende de T porque qualquer variacdo de T com H e
p constante, produz uma redistribuicdo da massa atmosférica entre o nivel de producdo e o
nivel do mar. A conseguente redistribuicdo das perdas de energia influencia a probabilidade
de sobrevivéncia do mdon até o nivel do mar. Isto é consequiéncia da dilatacdo relativistica
do tempo em que a vida média do mion depende da sua energia e portanto das perdas de
energia. A probabilidade de sobreviver depende também da pressdo no nivel do mar porgue
um aumento de p causa um aumento de densidade do ar e portanto da perda de energia com
H e T constante. A frac&o do nimero total de muons produzidos, que tem energia suficiente
para chegar até o nivel do mar, depende somente da pressdo barométrica. 1sto porque este
termo depende apenas das perdas de energia.

Comparando a teoria com os dados experimentais, nos temos que a formula
empirica que representa os efeitos atmosféricos da componente muénica observada no nivel
do mar é dada normalmente por [15]:

Al/1=atAT+apAH+apAp
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onde o sd0 os coeficientes parciais da equacdo de regressdo multipla. O primeiro
termo € o efeito positivo de temperatura devido ao decaimento 1t - ; 0 segundo € o efeito
negativo da temperatura devido a0 decaimento 1 —e , e o Ultimo é o efeito negativo
barométrico devido a absorcdo de massa. Esta expressdo é conhecida como o método de
Duperier [16].

Nenhum destes efeitos pode ser medido isoladamente [15], é impossivel separar
completamente um efeito do outro. Em certas condicbes sO um efeito pode dominar.
Diferenciando a formula tedrica precedente obtemos:

Lo = LOS, LWy |y, L OW g [ 1O 1 OW ),
I ST w, OT w, oH w, o0p w dp

Comparando esta expressdo com a férmula experimental deduzimos que o termo
barométrico além do processo de absorgdo também é devido a um efeito de instabilidade do
muon. Os dois efeitos ndo podem ser separados experimentalmente porque a probabilidade
de sobrevivéncia do muon depende da perda de energia na atmosfera e portanto, €
influenciada pelas variagfes de pressdo no nivel do mar, com a atura do nivel de producdo
constante. O termo positivo de temperatura também representa um efeito composto
resultante do decaimento do pion e do decaimento do mion. O termo restante parece ser um
efeito puro do decaimento do p.

No gue concerne o efeito negativo da temperatura, arelagdo entre a atura do estrato
de producéo dos mésons e atemperatura é[4]:

H=1Rr mnPor
g P,

onde H é a dltura, R, a constante especifica de gas parao ar e T é atemperatura de

um estrato entre os dois niveis definidos pelas pressdes p; e p2 com p; > p.. Um aspecto

muito importante é a escolha dos nivels atmosféricos mais apropriados para correlacionar a

intensidade das particulas com a variavel H. Supde-se que estes niveis especificos refletem

os efeitos da temperatura de toda atmosfera. Os nivels mais usados nesta teoria sdo 200mb
ou 100mb [16].

Uma formula mais refinada daquela de Duperier € a do método de Dorman [17].
Todos os coeficientes parciais sdo estimados como fungdes da profundidade atmosférica.
Por quanto concerne a pressdo ela ndo varia. Para a temperatura o coeficiente fica sendo
uma funcdo Wi(x) da profundidade atmosférica x. Se 0T (X) € a variagdo de temperatura no
nivel x, a contribuicdo do efeito da temperatura do estrato de ar entre x e x+dx & Wr(X)
oT(x)dx. A funcdo Wy é conhecida como a densidade dos coeficientes de temperatura no
estrato dx. Aplicando esta expressdo as variagdes das contagens observadas no nivel X,
pode-se obter:

a 2
TEamt [ (x)ar (x)eix
0

A funcdo W substitui os coeficientes parciais de altura e de temperatura do modelo
de Duperier [4]. Os coeficientes calculados teoricamente sdo validos para qualquer ponto
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de observacdo. A aplicacdo deste método requer o conhecimento experimental da
distribuicBo da temperatura em toda atmosfera. S&0 necessarios no minimo dez medidas
para as diversas aturas. A corregdo total € aproximadamente a mesma para os dois
métodos. A maior contribuicdo no termo de temperatura é devida a faixa atmosférica de
200mb. Para energias de 400 MeV prevalece o efeito negativo, enquanto para valores
superiores a10 GeV domina o efeito positivo [18].

A explicac@o deste tipo de dependéncia energética dos dois efeitos de temperatura
pode ser smplificada do seguinte modo. Considerando 0s processos de decaimento e
interacdo de um pion de 3GeV e 200GeV, produzidos perto dos 100mb [18]. A distancia
média percorrida pela particula instavel de massa mp (GeV/c?) com energia E (GeV) pode
Ser escrita como:

h=cr, [L
m, [¢

valor, no estrato de 100mb, eqiiivale a X=A4ec = 1,66g/cm?. Sendo que Anin=120g/cm? ,
isto implica que o pion neste caso tem uma forte probabilidade de decair (o branching rate
do decaimento vale f=0,99). O mion produzido possui em média uma energia comparavel
com a relacdo das massas (r = 0,75). Entéo ele percorre um h = 14,1 km, que é da mesma
ordem da distancia entre o nivel de producdo e aquela de observagdo. Um aumento da
temperatura implica num crescimento da disténcia entre o nivel de 100mb e o solo,
diminuindo o nimero de muons observaveis. O efeito de correlagdo com a temperatura é
neste caso negativo.

2
J -1 . Portanto para um pion com E=3GeV, h vale 166m. Este

Por exemplo, no caso de um pion de 200 GeV h = 11,1 km. O méson chega até uma
atura média de 550mb, ou seja, tem um A = 450g/cn?. O processo de interacéo
predomina (f = 0,21). Variagbes de temperatura no estrato de 100g/cm?, que dilatam a
atmosfera, incrementam o valor do f, aumentando assim o nimero de pions que decaem em
muons. Estes Ultimos tem energia média de 150 GeV e h = 942km, ou segja, ndo decaem
antes de alcangcarem a superficie terrestre. O Unico efeito é caraterizado pelo decaimento do
pion e portanto € positivo.

Para os muons atmosféricos de baixa-média energia (alguns GeV), observados no
nivel do mar, prevalece o efeito negativo da temperatura com uma amplitude diurna de
~0,1% e uma fase de ~6horas LT [19]. Para mions subterraneos o efeito dominante é
positivo com um valor de ~0,03% ou menos e com fase de ~3hr LT [20].

3.4.2 O coeficiente barométrico total

Quando os dados atmosféricos ndo sdo disponiveis, usamos na andlise dos dados
experimentais a seguinte aproximagao:
Al
I
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onde | é aintensidade observada no nivel do mar, p € a pressdo deste mesmo nivel e
3 € conhecido como o coeficiente barométrico total. Trata-se de uma equagdo de regressao
simples[4].

Seguindo a interpretacdo fornecida acima dos processos atmosféricos, o coeficiente
barométrico total deve incluir dois efeitos: o efeito do decaimento dos muons ou de
instabilidade e o efeito de absor¢do de massa devido a variagOes da pressdo barométrica
No primeiro caso temos variagdes do nivel de producdo dos mions e no segundo caso
temos efeito de perda de energia. Os dois efeitos ndo sdo separaveis na pratica porque um
aumento de press3o produz um aumento de H (em g/cm?) e isto diminui a probabilidade do
muon de alcancgar o nivel de observagcdo sem interagir [15].

E possivel calcular teoricamente os efeitos que compdem o coeficiente barométrico
total: a absor¢cdo de massa e a instabilidade dos muons. Um telescopio mede a intensidade
integral dos mUons com momento maior de um certo limiar determinado pelo aparato e pela
atmosfera em cima dele [21]. A pressao barométrica varia 0 momento de limiar e o espectro
diferencial de momento dos muons observados. O primeiro processo € devido a uma
variacdo da massa do ar sobre 0 aparato enquanto o segundo ao decaimento B —»e. A
probabilidade de decair entre o nivel de producdo e o do mar depende da energiado mion e
da perda de energia na atmosfera além da atura do nivel de producéo.

O efeito de absor¢do puro causado por uma variagdo de pressdo p € dado
teoricamente por [21]:

1 dN(q.)do. _ _ n(q.) dag

N(a.) dozc dp  N(gc) dp

onde n(q) é o espectro diferencia de momento dos muons observados no nivel do
mar na diregdo vertical, N(q) € o correspondente espectro integral, gc € o limiar do
momento do aparato e p € a pressao no nivel do mar. Para o cdculo tedrico é necessario o
conhecimento do espectro diferencial de momento dos mions e as perdas do momento no
ar.

O efeito de decamento g —e é muito simples se a distribuicdo da temperatura
atmosférica for independente da pressdo [21]. Um aumento da pressdo significa que a
atmosfera inteira se dedoca verso o dto. Esta distancia & dh=dxdos onde xs é a
profundidade atmosférica do nivel do mar medida em gldm? e ps é a densidade deste nivel.
Conseglientemente os muons percorrem uma distancia maior e a probabilidade de
sobreviver até o nivel do mar torna-se: w+dw=w:ekp(-dh/L), onde w denota a probabilidade
origina e L a disténcia média atravessada do mUon antes de decair. Se 0 momento q for
medido em m,c, onde m,, € a massa do muon, temos que L=q£/f/, onde t, € o tempo médio
de vida do mion e ¢ é a velocidade da luz. Substituindo as expressdes de L e dh obtemos
uma férmula para o efeito do decaimento:

ldw__ 1
WdXS IOSth,u
correspondente efeito integral € obtido por integracdo sobre o espectro de momento

observado pelo aparato com n(q) como fator. Calculos detalhados desta forma intuitiva de
Trefall podem ser achados em [14].

, onde g é o momento do mion no nivel do mar. O
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Os dois efeitos acima calculados sdo mostrados em Figura 10 junto com os dados
experimentais [15]. As discrepancias entre a curva tedrica e 0s pontos experimentais sao
aceitavels considerando que o calculo foi feito supondo que a distribuicdo de temperatura
fosse independente da pressdo. Esta hipétese justifica o uso da correlacdo simples.
Resultados diferentes do mesmo experimento sdo explicados com variages de
comportamento geral da atmosfera para diferentes periodos. Estas variages influenciam o
termo do decaimento e produzem a variagdo sazonal do 3 [21].

1 2 S 10 .20 50 100
L Tr T I T — 1

I. TRUMPY AND ORLIN (1941)
II. pureriEr (1949)
or. »
—3.0— prand i I¥. ROSE (1951) —

. ™ "
VI, CHASSON (1954}
HIT. JACKLYN (1954}
"

% PER
em Hg

CUT-OFF MOMENTUM ——=

0.0 L I L 1
1 2 5 10 20 50 muc 100

Figura 10: O efeito barométrico total, A: absorcéo; B: decaimento; C: soma de
A eB[21].

O coeficiente tota de pressdo depende da componente analisada. O vaor para
muons é da ordem de ~ —0,1%/mb. No caso de néutrons 3 é ~ —0,7%/mb no nivel do mar.
O valor do coeficiente varia com as coordenadas do experimento devido a dependéncia da
altitude, latitude geomagnética, energia e direcdo das particulas [14]. A formula de Trefall
do B pode ser generdizada para qualquer direcdo de chegada das particulas com uma
funcdo do angulo zenital. Um aumento da pressdo equivale a um aumento do caminho
vertical do muon. Para uma diregdo 6 o correspondente caminho vertical aumenta de um
fator secd e portanto também o coeficiente barométrico [14]. Conhecida a intensidade
direciona efetiva observada com o0 aparato, pode-se obter o corresponde coeficiente
barométrico por integracéo em relacdo ao angulo zenital.

Se a pressdo varia um pouco em uma determinada altitude, esta variagdo €
equivalente a uma mudanca na profundidade com a temperatura constante. O coeficiente [3
para as diversas dtitude, pode entdo ser estimado da pendéncia da intensidade em relagdo a
curva da dtitude (Figura 11). Um outro método para obter a dependéncia do 3 da altitude é
a extensdo da férmula de Trefall. Os dois resultados concordam com um aumento do valor
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do B com a dltitude. Neste caso no cdlculo tedrico aparece um terceiro termo:
B=BapstBaectPprod- Para mions observados no nivel do mar este termo, chamado de
producdo, é desprezivel sendo um porcento do (3 total [14]. Esta contribuicdo é devido a

variagBes no espectro de produgéo dos muons, ou sga f3,.(d,x) = j S(q', x)dg'/ N(g, x),
q

onde S(g,x) € o espectro de producdo dos muons com momento g na profundidade x. Os
outros dois termos do coeficiente barométrico total também aumentam com a altitude. A
dependéncia com a latitude deve-se a presenca no 3 da intensidade observada que é fungdo

do corte geomagnético primario [14]. O valor tedrico estimado parao EASCAMP é -0,17
%/mbar (Figura1l).
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Figura 11: Os coeficientes barométricos para detector de mions como funcéo

da altitude com a latitude como parametro. As linhas tracadas séo interpoladas das
linhas extremas para as latitudes intermédias [ 14].

O coeficiente barométrico apresenta uma variacdo sazonal devido a influéncia da
temperatura. A amplitude da onda sazonal ndo supera em 20% o coeficiente médio anual.
Na Figura 12 sdo mostrados os valores médios mensais junto com o resultado do gjuste da
combinagcdo da primeira e segunda harménica da onda sazonal [14]. A presenca desta
modulagdo ndo pode ser justificada como sendo somente devido a erros estatisticos.

Na estimativa de 3 a dificuldade principal € isolar o efeito atmosférico das outras
possiveis variagdes. Para as baixas energias existem variagdes temporais na intensidade
mudnica devido as modulagdes do espectro priméario. A variagdo diurna solar pode ser
eliminada usando medidas médias de 24 horas. Dias de modulagdes ndo periddicas devem
ser excluidos da andlise, como Forbush decreases. As variages de longo termo também
podem introduzir erros sistematicos [4]. A influéncia das modulagbes da intensidade
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priméria pode ser estimada considerando que a componente nuclebnica corrigida para a
pressdo |, reflete estas variagbes [4]. Esta hipotese é vdida porque os efeitos de
temperatura no caso dos néutrons sdo despreziveis. A formula completa de correcdo dos

néutrons contem somente 0 termo barométrico. Portanto a expressao para a intensidade
relativa das particulas secundarias torna-se:

% = fAp +a,Al,, onde ay € o coeficiente de proporcionalidade. Uma importante

objecdo a este procedimento € que as componentes nuclebnica e mubnica ndo derivam da
mesma parte do espectro primério [4]. Os néutrons sd0 mais sensivels as variagbes do
espectro primario, porque sdo produzidos por primérios de energia mais baixa, entre 500
MeV até 4 GeV. A variacdo no fluxo dos muons € normamente menor de um fator 3 até 5.
Portanto o método pode dar um resultado superestimado. Além disso € mais consistente

que a simples hip6tese da radiacdo priméaria ser constante. O vaor do 3 é muito sensivel ao
coeficiente total de pressdo usado para corrigir a componente nuclebnica.

Barometer coefﬁciﬂent (%/mb)

%

Figura 12: Coeficientes barométricos obtidos com detector de mions em Tokyo
[14]. Os pontos pretos indicam coeficientes parciais, 0os pontos brancos coeficientes

totais, os erros indicados sdo estatisticos; a linha horizontal representa a média anual
dos pontos brancos.

Uma melhoria ulterior nesta andlise de regressdo pode ser feita adicionando a
temperatura do solo como terceira varidvel [6] (esta medida ndo foi disponivel no nosso
experimento). No nivel do mar € observada uma correlacdo negativa e um efeito sazonal
dela[17]. Podemos observar que a intensidade dos mions aumenta no inverno e diminui no
verdo no hemisfério Norte. O coeficiente desta modulagdo varia dependendo da latitude
assumindo valores de -0,25%/1°C para latitude >45° até —0,05%/1°C perto de 25°. Um

efeito sazonal de fase oposta e uma correlagdo positiva com a temperatura da alta atmosfera
s80 observados para muons subterréneos [17].
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4 O experimento EASCAMP

O experimento EASCAMP esta localizado no campus da Universidade Estadual de
Campinas, nas coordenadas geogréficas de 22°54' S e 47°05 O [1]. A profundidade
atmosférica é de 940 g/cny’. E um aparato do tipo Extensive Air Shower, composto por doze
cintiladores plésticos de 0,8m7 cada e um detector central de trajetografia. Neste estudo foi
utilizado somente este Ultimo detector. Os dados analisados séo eventos de muons isolados.
Foram excluidos os eventos de chuveiros atmosféricos.

Figura 1: Fotografia do detector central do EASCAMP.

O detector central é constituido por um arranjo de camaras streamer, dedicadas para
a trgjetografia das particulas carregadas. Trata-se de quatro planos retangulares horizontais
com &reas iguais de ~17m? (Figura 1). Cada plano é iguamente separado do outro por uma
distancia vertical de 1m. A estrutura que sustenta as camaras é feita de perfilados de ferro.
Seis colunas laterais e uma central apoiam as trés bases superiores do modulo. O primeiro
plano inferior esta apoiado em placas de isopor colocadas diretamente no chdo. Na Figura 1
pode-se ver 0 eixo y (fios &nodos) perpendiculares as janelas do laboratério, enquanto o
eixo x sdo fitas leitoras (strips) de auminio posicionadas perpendicularmente aos fios
anodos. Estas estédo coladas na parte externa superior das camaras. Folhas de pléstico
protegem a eletrénica de front-end da poeira.
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4.1 Abertura e fator geométrico

Um telescopio mede uma taxa de contagem C definida por C=N/T, onde N é o
nimero de particulas detectadas no tempo T. Essa taxa depende em geral de fatores
geométricos do aparato, como a resposta direcional e de fatores carateristicos das particulas,
como a distribuicdo angular. Consideramos aqui uma eficiéncia de contagem do detector
igual a 1 e um tempo morto da eletronica de aquisicdo desprezivel. A relagdo entre ataxa de
contagem C e a intensidade absoluta | das particulas é determinada por um fator de
proporcionalidade I', definido como a abertura do telescopio [2]: C=/"1.

Se aintensidade € isotropica com I1=1,, o fator de proporcionalidade é definido como
fator geométrico G, porque este depende somente da geometria, sendo: C=G |,. No caso de
um telescdpio congtituido por uma Unica superficie de &rea A e espessura desprezivel, o
fator geométrico & G=7A para particulas incidindo de um lado e G=27A para particulas
incidindo por ambos os lados [2].

A taxa de contagem para particulas individuais € dada por [3]:

dN
C=—=|l(wdw|dd ¥
m (w) w£ g

Q

sendo (Figura 2): darxdcosddg¢ o elemento de angulo solido, angulo zenital, ¢ o

angulo azimutal, f o versor na direcdo w de incidéncia da particula, dg [f o elemento
efetivo da area através de w, Sa superficie total do aparato, Q o angulo sdlido definido pela
geometria do telescopio; | () é aintensidade das particulas com I («)=1,c0s'0, sendo o valor
do exponente n relacionado ao tipo de radiacéo e a profundidade do detector. Para mions
observados na proximidade do nivel do mar n=2. A taxa do contagem seraigua a: C= |, A,,
onde A, éaabertura /~ do telescdpio e dada por:

A = Icos“ H.dwjdﬁﬁ =r
Q
No caso de simetria retangular podemos usar a seguinte expressao [3] :

1 X X Y Y X Y
=—J(R?+Y?)—arctg(—) + (R? + X*) —arctg(—) — Z[ Xarctg(=) + Yarctg(—
A, 2{( Y )Ry g(Ry) (R, )Rx g(RX) [ g(z) g(z)]}

onde valem as seguintes relagies R,’=X*+Z° e R/’=Y?+Z% X, Y, Z 30 as dimensdes
geométricas do aparato, ou sgja comprimento, largura e altura respetivamente.

O detector central tem as seguintes dimensdes. X=4,06m, Y=4,36m e Z=3,22m. Na
dimensdo X consideramos a largura total das 16 camaras (16x25cm) e a separagdo devido a
coluna central de espessura 6,0 cm. A dimensdo Y € obtida da largura total das strips
(8x53,5 cm) mais a espessura da coluna lateral (8,0 cm). Esta &rea sensivel dos planos é a
superposicao das strips e das cAmaras. O céculo da aceitancia resultou ser A=12,02 nvjsr.
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Este valor pode ser interpretado como a area efetiva do detector, que possui planos de
17,76 m?. Esta diferenca ilustra o conceito de aceitancia de um aparato.
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Figura 2: Geometria do telescopio [3].

4.2 Carateristicas do detector central

Na Tabela 1 estdo resumidas as carateristicas gerais dos muons observados e do
detector central, as carateristicas das camaras streamer, das strips e da eletrénica.

Carateristicas gerais:

Localizagdo 22°54" S- 47°05” O
Profundidade atmosférica (940 g/cny
Dimensdo Altura do detector central 3,22 m

Area sensivel de cada plano
17,76 n? (4,36x4,06) m

Distancia vertical entre os planos 1m

Abertura (aceitancia) [3] 12,02 mAjsr
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Resoluc&o angular do angulo zenital =1,2°
Energia dos priméarios (12-25) GeVv
Corte geomagnético 10,6 GV
Energia média dos mions <4 GeV

Camaras streamer limitado:

Dimensdo Largura25cm
Altura3,5cm
Comprimento 456 cm
Célula (secdo transversal) 2,9cmx 2,7cm
Quantidade 16 camaras/plano
total de 64 camaras
8 tubos/camara
Mistura de gés Argbnio: Isobutano: Didxido de
Carbono
2,5:9,5: 88
Volume total de gés = 2000 litros
Fluxo total de gas ~1,41/h
Tensdo de trabaho 5700V
Eficiéncia 75 % fios (1 plano) [4]
Srips.

Dimensdo mddulo de 16 strips

Largura48 cm
Altural mm

Comprimento 420 cm

Unidade strip Fita de aluminio com
3 cm (largura) x 40 um (espessura)
Quantidade 8 mddulos/plano

total de 32 mdédulos
16 strips/médulo
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Eletronica:
Total de canais 1024 (512X+512Y)
Tempo morto imposto (57,8+0,8) psec
Tempo de aquisicéo (500+4) nsec

Tabela 1. Carateristicas gerais do aparato, das camaras streamer, das strips e
da eletronica.

4.2.1 Camaras streamer

Cada camara streamer € congtituida de uma estrutura pléstica de cloréto de polivinil-
PV C, definindo um conjunto de 8 tubos com seco transversal de ~3x3 cn”. Um fio 8nodo
de 100 um de diametro, Cu-Be banhado em prata, é posicionado no centro de cada tubo. O
cétodo é construido de PVC, pintado com uma solugéo de grafite com uma resistividade de
superficiede 01 KQ/[1. O catodo tem uma segdo transversal em formade U e as strips séo
posicionadas na parte sem grafite. Elas sdo feitas com uma folha de PVC de 1mm de
espessura € 48 cm de largura (mdédulo strips), na qual de um lado sdo coladas as fitas
leitoras (40mm de aluminio, 3cm de largura, chamadas unidades strips) e do outro lado é
fixada uma folha de aluminio também de 40 mm de espessura que serve para blindar o
sistema de leitura

MUON
/ CAMARA
STRIPS STREAMER
By
o) o o o o o ® ° FIOSCOM ALTA
TENSAO

Figura 3: Desenho de uma camara streamer com as strips posicionadas na parte
superior, ortogonalmente aos fios. Em evidéncia o traco de um muon com o fio e a
strip atingidos.
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Para cada plano ha 8 médulos de strips, cada um contendo 16 unidades strips. Essas
fitas se comportam como uma linha de transmissdo com uma impedancia carateristica de 50
Ohm e um tempo de propagacdo de aproximadamente 6 ng/m [5]. Os sinais nas strips séo
gerados por inducdo elétrica produzida pela avalanche de elétrons que ocorre nas camaras
guando da passagem da particula carregada ( Figura 3).

A fonte de dta tensdo € o modelo N470 fabricada pela C.A.E.N. Um patamar de
contagem individual foi obtido [4], definindo em 5700Volts a tensdo de trabalho das
camaras. Este valor corresponde ao inicio do patamar.

Uma mistura de CO,/Argbnio/lsobutano=88/2,5/9,5 foi utilizada para operar os
detectores em regime streamer limitado, regime saturado com auto-apagamento Da
descarga [6]. Entre as principais caracteristicas do sinal da descarga streamer estéo a
grande amplitude, pequena largura, boa determinacéo do local da descarga via leitura digital
e grande patamar de voltagem de operacdo. Os sinais possuem uma amplitude
aproximadamente constante, dando portanto informacéo da posi¢do das particulas e ndo da
Sua energia.

4.2.2 Sistema de gas

Para garantir a uniformidade da performance dos tubos, o que é altamente desgjavel
em medidas de fluxo de particulas, a mistura gasosa preparada pela empresa White Martins
foi fluxada em modo continuo com um sistema de fluximetros e valvulas. A operagdo do
detector selado (sem fluxo continuo) exigiria periddicas paradas para troca de gas,
segmentando a aquisicdo de dados e gastando um volume de gas ao menos 2 vezes maior
gue com o fluxo continuo [7]. O valor do fluxo foi dimensionado para substituir o volume
total (2000 litros) a cada 2 meses.

A distribuicdo do gés é redlizada independentemente para cada plano (quatro planos
em paraelo), o diagrama geral do painel de controle de gas do experimento é mostrado na
Figura 4. O baixo fluxo escolhido, cerca de 1,4 litros por hora, trouxe alguns problemas no
inicio da operacdo do detector central. Com este valor, a distribuicdo simples através da
ligacdo paralela ndo funciona bem, porque pequenas variagcOes da pressdo barométrica e
pequenas variagbes de impedancia das camaras ateram o fluxo injetado, causando
oscilagdes e uma divisdo desigual do gés entre 0s planos.

A solugdo encontrada tem como fundamento a inser¢do de uma ata impedancia na
entrada de cada plano, obtida através de duas vavulas, uma antes e outra depois do
borbulhador de cada plano. A primeira valvula faz uma primeira reducéo passando para o
borbulhador que serve como um monitor do fluxo enviado para cada plano. Com a segunda
vavula um gjuste mais fino da pressdo de entrada do detector € obtida. Desta forma
obtemos uma aimentacdo sempre bem distribuida entre os planos e com fluxo estavel. A
entrada do paind é redlizada através de um rotametro com valvula de precisdo e fundo de
escalade 5 litros por hora.
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Figura 4: Sistema de controle e troca do gas das camar as streamer.

Apbs a regulagem inicial de todas as valvulas até obtermos fluxos iguais para 0s
planos controlamos o fluxo total de gas atuando na vavula de precisdo do rotametro do
painel. Medidas do fluxo de bolhas dos borbulhadores séo redlizadas diariamente para
controlar a estabilidade do sistema. Eventuais acertos na regulagem das valvulas do painel
ocorreram.

As saidas de gés de todos os planos estéo interligadas e levadas a uma saida Unica
que passa por um borbulhador. Devido a variagdo didria da pressdo barométrica este
borbulhador atua somente durante o periodo de baixa pressdo. Existe uma grande inércia do
sistema que faz com que a resposta dos borbulhadores a variagdes de pressdo ocorra com
um atraso de varias horas. A ndo observagdo do fluxo através deste borbulhador, por alguns
dias, indica um vazamento em alguma parte do sistema de gés.

4.2.3 Sistema de leitura

Para a leitura dos sinais dos fios anodos e das strips é usado um pacote de eletronica
produzido pela CAEN/SGS.
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tn AT

Figura 5. Fotografia do cartdo SGS-Thomson-8ch usado para leitura digital
dos sinais dos fios &hodos de cada camara.

Cada camara possui uma caixa de alimentacdo da HV com oito canais. Nesta caixa €
realizado o desacoplamento da HV, através de um capacitor, e entdo o sinal é enviado para
os cartdes SGS-Thompon-8ch dos fios (Figura 5). Para cada camara (8fios) ha um cartéo de
leitura com discriminador pré-gjustado montado em SMD (surface mounted device). A parte
l6gica fica na placa principal sendo controlada basicamente por um chip SD002/B de 28
pinos [7]. A discriminagdo destes cartdes € fixa e sera discutida no ultimo parégrafo.

Cartbes SGS-Thompson-32ch sdo conectados numa das extremidades de dois
maodulos de strips  através de 2 flat-cables de 16 pares cada um (Figura 6). Cada cartdo Y
possui 4 circuitos SMD de discriminacéo e controle de limiar. Os cartbes sdo ligados em
série e os dados sdo transmitidos de um para 0 outro através de shift-registers. Séo
utilizados quatro cartdes 'Y por plano.

Nesses cartdes 0 sina elétrico é amplificado, discriminado e formatado em 10 ms, o
gual é enviado para um shift-register com entrada paraela e saida serial. Os shift-registers
de um semi plano formam um bus que é lido por um cana da unidade CAMAC STAS
Sreamer Tube Data Acquisition System (Modelo C187 da CAEN).

Cada cadeia de cartdes é fechada com uma placa driver encarregada de distribuir a
alimentacdo aos cartdes e reforgar o sinal para a transmissdo dos dados a Splitter Board. No
driver ha um trimpot que permite o gjuste simultaneo da discriminacéo de todas as placas da
cadeia. Este trimpot no driver da coordenada X (fios) ndo tem efeito. A Splitter Board
CAEN 190 é a unidade, fixada no rack da eletronica, que tem a funcdo de prover a
alimentacdo dos cartdes, receber os sinais dos drivers e adaptar estes para serem enviados
(ou recebidos) pela STAS.
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Figura 6: Fotografia do cartdo SGS-Thomson-32ch usado para leitura digital
dos sinais de modulos de strips.

v |
I 7
Figura 7: Fotografia da Splitter Board CAEN modelo SY190 com os 8 canais
usados para a transmissao dos dados.

Quando um pulso de start (trigger) chega até a STAS, este envia (através da Splitter
Board) um sina para os cartdes SGS de front-end guardarem a informagcdo de cada
discriminador. Os dados, guardados nos shift-registers, sdo descarregados através de um
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trem de pulsos (clock), enviado pela STAS, de um cartéo ao outro. Saindo do Ultimo cartéo
0S sinais sdo enviados ao driver através do cabo de retorno e, passando pela Splitter Board,
chegam na STAS. Na STAS os dados séo organizados em palavras de 16 bits contendo a
localizacdo do plano do detector (cana da STAS), primeiro canal com sina e quantos
canais consecutivos deram sinal positivo (largura do cluster). Esse sistema de leitura permite
a realizacdo da trgjetografia de particulas em uma grande superficie utilizando um nimero
reduzido de canais de eletrbnica CAMAC [5]. No detector central 128 sinais de fios (ou
strips) sdo lidos por um cana CAMAC da STAS. Essa possui 8 canais, 4 sd0 usados para
leitura das projegOes X e 0s outros para as projecoes Y.

Na Figura 7 mostramos a Splitter Board com os 8 cabos (flat cables) de leitura dos
dados (as outras 8 extremidades estédo conectadas nos cartoes drivers) e o flat cable mais
largo que ligaa Splitter Board com a STAS.

4.3 Aquisicao de dados

A parte de aquisicdo de dados do experimento € composta por crates tipo NIM
(Nuclear Instrumentation Module) com diversos modulos, crate tipo CAMAC (Computer
Automated Measurement And Control) com alguns médulos, microcomputadores e linhas
de atraso [8]. Crates tipo NIM e tipo CAMAC sdo bastidores modulares com alimentagéo (
16, £12, +24 Volts) onde sdo encaixados os modulos da eletronica. Os modulos tipo NIM
sdo0 discriminadores, coincidéncias, majority logic, delays, gates, etc. Os mbdulos CAMAC
sd0 ADC, TDC, Gates, STAS. O crate NIM n&o permite a leitura (ou programagao) dos
seus modulos por um computador. Um moédulo CAMAC especial que gerencia o
barramento de dados entre os médulos € o Crate Controller. Este mddulo é responsavel
pelo controle dos sinais internos ao crate. Os dados digitalizados nos médulos CAMAC sdo
transferidos para um computador através de uma placa de interface que compatibiliza os
sinais do Crate Controller com o barramento do computador.

A aquisicdo de dados foi realizada por um microcomputador baseado no processador
Z80 (PC-Z80) desenvolvido no laboratério. Neste PC-Z80 estd um reldgio e ainterface para
o Crate Controller CAMAC. Os dados brutos sdo armazenados em buffers e
periodicamente sdo descarregados para o disco rigido de uma méaquina Risc-IBM
(“Leptons’), via uma conecgdo RS232. Os softwares de aguisicdo sdo carregados no PC-
Z80 no inicio de cada aquisi¢do, quando é realizado sincronismo do relégio do PC-Z80 com
0 tempo lido por um receiver GPS (Global Position System), instalado em outro PC. A
precisio desta leitura temporal do GPS é da ordem de 10°s mas sendo o sincronismo
realizado por um operador, 0 erro nas medidas temporais dos eventos de muons € da ordem
de 1sec.

Os eventos sdo transferidos do buffer do PC-Z80 para a “Leptons’, que controla e
gerencia o registro dos dados. Os nomes dos arquivos de dados sdo criados através das



03:28:18: 5553 0 DATA:01-10-99

03:28:18: 5553 11 1 797 1 1 5 1 1 19 1
377 1 1

03:28:18: 5634 15 17 169 483 113 969 1281 625 1633 881
2129 2513 2817 3361 3617 3697 5433 4961 4594 5729 5297 7193
5809 7625 7769 6881 8017 8041 7665 7921 56

03:28:19:7991 11 1 795 1 1 5 1 1 19 1
375 3 1

03:28:19: 8090 15 17 113 399 457 305 777 625 970 2369
3065 3369 3489 3873 3377 4761 4817 4081 4961 5969 5297 6465
6026 6497 7047 7105 7193 56

03:28:20: 0452 11 1 795 3 1 5 1 1 19 1
375 3 1

03: 28: 20: 0525 15 17 625 658 969 945 1593 1265 2145 2065
2538 3393 3481 3409 3969 3738 3425 3441 4937 6217 5105 6545
6982 5297 7193 6817 7985 56

03:28:27:2872 11 1 798 1 1 5 1 1 21 1
377 1 1

03:28:27: 2944 15 17 391 449 399 522 1107 777 625 969
1493 2113 2529 1673 2713 953 3138 1145 3945 3521 4449 4443
3634 5025 4993 5009 5633 5297 6153 7193 7393

03:28:27:3091 15 6977 8137 56

03:28:29: 8362 11 1 797 1 1 5 1 1 19 1
375 1 1

03:28:29: 8434 15 9 17 505 459 625 1049 969 1185 1641
1442 1833 2689 3785 4369 4529 4361 5082 5297 5889 5617 5793
7057 7193 7457 56

03:28: 30: 3106 11 1 797 1 1 5 1 1 19 1
377 1 1

03:28:30: 3176 15 17 625 969 1081 1329 1953 2433 2449 3369
3681 5297 5633 5785 5841 6049 6257 6465 6977 7193 8009 56
03:28:32: 2125 11 1 795 1 1 5 1 1 19 1
373 1 1

03:28:32: 2196 15 17 431 625 969 879 1002 1081 2713 2345
3057 3463 3521 3601 3681 4297 4433 5297 5697 6001 7193 7041
56

03:28:38: 2632 11 1 795 1 1 5 1 1 19 1
375 1 1

03:28:38: 2704 15 17 243 577 625 969 785 1313 1201 2753
3457 3809 4225 4209 5145 4737 5353 4529 5497 5297 6417 7049
7193 6689 7329 7025 7841 56

03:28:40: 4710 11 1 5 5 841 5 1 1 19 1
379 1 1

03:28:40: 4781 15 17 138 169 625 849 881 1033 1946 1674
2689 2817 2609 3738 3865 4097 4769 4626 4506 5297 5993 6417
6945 7193 7715 7937 7841 7788 56

03:28:42: 9833 11 1 797 1 1 5 1 1 19 1
375 1 1

03:28:42: 9906 15 9 17 431 337 114 969 879 1002 1857
1361 1585 2625 1873 5297 5329 5425 7193 7457 7553 7689 7963
7969 8097 7849 6769 7929 8145 7089 56

Figura 8: Parte de dados brutos.
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datas e dos horérios iniciais de criagdo dos arquivos. O formato € b MMDDHH.evento,
onde b identifica o buffer, MM o0 més, DD o dia, HH a hora e evento identifica arquivos
dentro da mesma hora. Por exemplo, o arquivo 1 041216.0 significa que os dados sé&o
gravados no buffer 1 e pertencem ao dia 12 de Abril e comecam as 16 horas. Da “Leptons”
os dados sdo transferidos a cada quinze dias para uma outra maguina Unix (“Leptons2”),
gue possui um disco rigido maior utilizado na andlise dos dados. Em seguida, os dados
brutos so gravados, em copia dupla, em fitas magnéticas de 4 mm.

Um exemplo dos dados brutos é mostrado na Figura 8. As informacdes sGo em linhas
contendo diferentes campos. O primeiro campo é sempre ocupado pela medida temporal. O
segundo campo pode ser 0 (zero), 11 ou 15. O 0 (zero) identifica a linha que contém a data
do evento. O 11 corresponde a leitura de um médulo ADC (0 a 11 canais) que € utilizado
como uma Pattern Unit (ver Figura 11). O 15 fornece os dados compactados e
codificados criados pela STAS.

O segundo canal do ADC LeCroy 2249A (canal 1) indica o trigger de mulons
isolados (nimero >700), o canal 3 indica o trigger de multi-mUons e o cana 9 fornece a
codificacdo da medida da pressdo barométrica. Trata-se da pressdo no laboratorio, adquirida
através do sensor Analog Barometer PTB 100 A (fabricado pela VAISALA), com
resolucdo de 0,1 mbar [9]. O ‘gate’ de integracdo do ADC tem uma duragdo fixa de 60 ns.
O sensor de presséo esta situado na sala da eletronica que fica situada ao lado da sala do
detector central.

Os dados da STAS necessitam ser decodificados pelo programa de reconstrucéo.
Este codigo, escrito em linguagem FORTRAN, é constituido da um programa principal,
vérias sub-rotinas (decoder, hbook init, tracking, direc) e de dois arquivos auxiliares
(*c_3.ge0”, “MINIMU.INP"). O programa pode ser usado em modo display para visualizar
0s tragos reconstruidos nas duas projegoes e os pontos atingidos (hits) (Figura 9). Na modo
display sdo usadas as routines graficas do CERN (hbook) e foi criada a sub-rotina
hbook_init para inicializar o hbook. A sub-rotina decoder serve para decodificar os dados
brutos gerados pela STAS.

Os parémetros fundamentais de cada hit sdo: o enderego (0-127), que identifica qual
fio ou strip foi atingida, o canal (0-7), que identifica o plano (4 canais para cada projecéo) e
o cluster, a largura do hit, ou sga, quantos pontos sucessivos sa0 acessos. Através do
arquivo externo “c_3.geo” sdo lidas as coordenadas de cada hit no sistema de referéncia do
aparato (veja Figura 1). Um outro arquivo “MINIMU.INP’ contém vérias informactes
essenciais para rodar o programa, que podem ser modificadas editando-se este arquivo: a
lista dos arquivos de dados brutos, 0 nome do arquivo de saida dos resultados, o arquivo de
geometria, a orientacdo do detector em relagdo ao Norte geomagnético, as opgdes do modo
display e do modo tracking.

Ultimo, mas ndo menos importante, é a sub-rotina do tracking, que junto com aguela
da direcéo (direc) faz a reconstrugcdo dos tragos nas duas projecoes e obtém vetoriamente
0s angulos zenital e azimutal no sistema do aparato ou geomagnético. Esta sub-rotina sera
discutidano item 4.3.2.
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Figura 9: Reconstrucéo das projegdes do trago, ZX (fios) e ZY (strips) de um
muon isolado. O codigo calcula a direcéo e fornece o tempo de chegada da particula.

4.3.1 Trigger de muaons

A configuragdo do trigger mudou nos dois anos de operacéo do EASCAMP (Tabela
2). O primeiro periodo, que inclui a maioria do tempo, dura do agosto 98 até fevereiro
2000. Nesta fase estavam implementados dois triggers. 1) um para muons isolados (p-
simples) e 2) um para mdons multiplos (u-multi). O primeiro trigger exigia a coincidéncia
temporal de no minimo um ponto em cada projegdo-Y (strips): coincidéncia quadrupla.
Foram escolhidos os sinais das strips, em vez dagueles dos fios, porque estas possuem uma
eficiéncia de contagem menor. O segundo trigger, o do mions multiplos, usava 0s sinais
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dos fios dos dois planos intermediarios. Ele exigia a coincidéncia de no minimo dois pontos
em cada plano considerado: coincidéncia dupla*2. Este trigger foi excluido depois de uma
andlise que procurou tracos paralelos que caraterizam os eventos de mdons multiplos (veja
capitulo 5). Os eventos deste trigger também foram usados na procura e na reconstrucéo de
muons isolados.

A andlise dos eventos de trigger de p-simples revelou que a coincidéncia quadrupla
exigida na fase inicial ndo garantia a reconstrucdo de tracos com 4 pontos. O quarto ponto
era devido ao ruido e a baixa €ficiéncia das cAmaras streamer (vegja Ultimo paragrafo deste
capitulo para uma melhor explicagdo do ruido presente nos dados). O nimero de tracos
reconstruidos com 4 pontos resultaram ser Nysios= 6 % na projecdo fios € Nygig= 11 %
naquela das strips em relagdo ao nimero total de tracos de muons isolados ( =3 pontos em
X eemY) usando um conjunto de dados de 15 dias do ano 99 (99051707.0-99053120.0).

No ano de 2000 o trigger de p-simples sofreu varias modificagbes até chegar na
dltima configuragdo: séxtupla. A coincidéncia séxtupla é congtituida pela coincidéncias das
“triplas’ (qualquer 3) em cada projecdo. Nesta Ultima configuracdo de trigger os sinais dos
fios também foram utilizados.

Configuragbes do trigger:

Nome do Trigger multi - p Trigger 4 - Smples
arquivo inicia
98082119.0 Dupla* 2 dos FIOS dos Quadrupla STRIPS
planos intermediarios
00022417.0 Excluido Qualquer 3 STRIPS
00041416.0 Excluido séxtupla STRIPS +FIOS

Tabela 2. Resumo das modificagbes na configuracdo do trigger de muaon
isolado.

Esta modificacdo melhorou a qualidade dos dados e aumentou a frequéncia de
trigger. Esta que era de ~0,3 Hz (=1000tr/h) no ano 98 passou para~2,7 Hz (=9500tr/h) no
ano 2000. Notamos que a frequiéncia horaria, no caso dos dois primeiros anos de aquisi¢éo,
representa a soma dos dois triggers. Na Figura 10 mostramos o0 andamento da frequéncia
horaria dos triggers durante todo o periodo de aguisicdo de dados. Esta apresenta as
mesmas carateristicas da freqliéncia horaria dos muons isolados reconstruidos (discutida no
capitulo 5). Portanto 0 aumento do nimero de triggers correspondeu a um aumento dos
tracos isolados reconstruidos.
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Frequenciao horaria dos triggers
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Figura 10: Andamento da freqiiéncia horaria dos triggers.

Durante toda aquisicdo foi obtido um total de 28 milhdes de triggers distribuidos

assim:

1. ano 98: Nyx=2,1%10° com Nin=0,67x10° € Nymui=1,4x10°, com Ny, =2726
2. a0 99: Nyo=8,3x10° com Nysng=7,6X10° € Nyyi=0,72x10°, com Ny, =5028
3. ano 2000: Nyio= Nysng =18,0x10°, com Ny, =2295
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onde com Ny indicamos o nimero total de triggers, com Nysng triggers de p-simples e
Negmat de multi-p; enquanto Ny € 0 nimero de horas efetivas de aquisicdo. A razéo entre o
nUmero de trigger multi-p e aquele p-simples mudou em favor dos mions isolados.

dados
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CAEN SY190
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TTL
CHA
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81A CHB DISCRIMINADOR
NIM 60r
Out out SiA 60ns s
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Figura 11: Configuracéo do trigger de maonsisolados do ano 99.

O diagrama de bloco da Figura 11 mostra o esquema de conecgdes entre 0s
equipamentos utilizados na aquisicdo de 1999. A leitura dos dados de pressdo foi
implementada no més de Setembro do mesmo ano. No ano de 98 a mesma configuragdo
eletrbnica foi utilizada. No ano de 2000 foi utilizado 0 mesmo principio basico com alguns
componentes duplicados para a leitura dos sinais dos fios e com a légica de programacdo da
unidade 81A modificada para coincidéncia séxtupla.

Os dados vindos dos cartbes SGS de front-end chegam na Splitter Board CAEN
SY 190. Cada grupo de sinais (tipo TTL) dos cartdes de uma projecéo de plano é recolhido
por um canal da Splitter Board. Trata-se de um OR de todos sinais que pertencem a mesma
projecéo de plano. Um conversor LeCroy 429A converte os sinais TTL em sinais do tipo
NIM. Os sinais TTL e NIM sdo padrées de sinais eetronicos. Tratam-se de sinais
retangulares com carateristicas bem definidas: o sinal TTL possui uma amplitude de 5 V
enguanto o sinal NIM possui uma amplitude de 800 mV com um tempo variavel. Os sinais



74

NIM entram na unidade |6gica CHA de modelo CAEN 81A, cuja programacao € mostrada
na Figura 11.

A unidade l6gica CHA ativa a saida dos canais 3 e 4 quando na entrada esta presente
uma coincidéncia quadrupla dos 4 planos (trigger de 1999). Em termo de Idgica fizemos um
AND dos 4 planos. O cana 3 fornece o sinal para o SCALER contar o nimero de triggers.
O sinal do canal 4 é atrasado por 400ns através da unidade LeCroy 222N. O discriminador
CAEN N96 aumenta e mantém estdvel a duracdo do sinal enviado para redizar as
coincidéncias temporais na segunda unidade logica indicada como CHB. Esta unidade foi
introduzida quando o detector central operava junto com uma série de cintiladores
espalhados dentro e fora do laboratério. Todos 0s sinais precisavam estar sincronizados para
implementar o trigger.

A segunda unidade I6gica CHB blogueia a aquisicdo quando hé sinal na entrada do
canal 1. Isto acontece quando existe o sinal LAM (Look at me) da STAS, indicando que esta
terminando de codificar os dados e estes podem ser lidos. Na auséncia do LAM o sinal de
trigger de p-smples (cana 2) e o do trigger de p-multi (canal 3) passam no ADC e ativam o
canal correspondente, enquanto o canal 1 ativa a STAS e 0 GATE do ADC. No CHB ha
também um sinal de STB (Strob) que bloqueia 0 médulo quando a STAS estaem BUSY, ou
sgja, ocupada codificando os dados. Com as linhas abertas indicamos componentes presentes
fisicamente mas ndo usados que foram introduzidos anteriormente durante o funcionamento
do detector central com a série de cintiladores.

Os snais de trigger saem da CHB e fornecem o sinal de ST (Sart) para a STAS
comegar a leitura dos dados através dos flat cables que chegam na Splitter Board. A STAS
geraum sinal de BUSY por toda a duragdo da leitura, indispensével porque o modulo trava
se recebe um outro sina de start durante esta operagcdo. Quando a STAS completa o
processamento dos dados esta gera um sinal de LAM que fica ativado até que os dados sdo
transferidos para o Z80. Introduzimos no sistema de aquisicdo um tempo morto, devido ao
Z80 ndo conseguir processar todos os dados em tempo rea. Os sinais de LAM e BUSY
bloqueiam a CHB permitindo o sincronismo entre STAS e ADC.

O ADC tipo LeCroy 2249A opera como uma Pattern Unit e num canal é lida a
pressdo atmosférica no laboratorio. Sendo o seu fundo de escala baixo em relagdo ao sina
de entrada (NIM e 60 ns) sdo necessarios atenuadores, que atenuam a carga total por 5.
Este médulo, identificado nos dados brutos com o nimero 11, fornece os triggers ativados e
os valores da presséo barométrica. O GATE do ADC é ativado quando um sinal de trigger €
gerado no CHB.

Outro componente utilizado é o Dual Timer, que bloqueia por 57,7 pusec a unidade
l6gica CHA através do sinal STR definindo o tempo morto e depois ativa o modulo CHB
por 504nsec através da entrada 4 definindo o tempo de aquisicdo. Efetivamente o sistema
adquire uma amostragem de dados sendo o tempo de aquisicdo muito menor do que o
tempo morto. A fregiéncia tedrica calculada para o EASCAMP foi de ~1200 Hz. Sendo o
trigger reduzido para ~2,7Hz (equivalente a ~10°/h), a aquisicio registrava ~2x10° dos
muons incidentes. Se este cdculo for feito para os eventos reconstruidos
(~3x10%u/h=0,83Hz) ataxa se reduz a~7x10™.
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Figura 13: Fotografia dos componentes eletrénicos NIM usados no sistema de
aquisicao.

Na Figura 12 ha uma fotografia dos componentes eletrénicos do crate CAMAC, cuja
representac@o e funcdo € ilustrada no diagrama a bloco acima. Da esquerda para direita
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estdo presentes o ADC, a STAS, o Z80 gue se comunica com o Ultimo modulo, o Crate
Controller, através dos dois cabos cor cinza. O Crate Controller controla o tréfico de
comunicacdes entre os componentes do crate.

O crate NIM, mostrado na Figura 13, aloja os seguintes modulos da esquerda para a
direita: os dois primeiros constituem as unidades LeCroy 429A que € usada como conversor
TTL-NIM; no terceiro slot estda o CHA junto com o CHB; no quarto e no quinto estéo dois
componentes introduzidos no ano 2000 para ampliagdo do trigger, iguais aos componentes
jailustrados; o Dual Timer, o delay, os discriminadores e a unidade de fornecimento de alta
tensdo aos fios das camaras streamer s80 0s modulos restantes.

4.3.2 O cédigo de tracking

A reconstrucdo dos tracos é feita em modo independente nas duas projegdes: fios e
strips (Figura 9). A presenca de muitos pontos fora do trago € explicavel através de ruido da
eletrbnica, passagem de elétrons e baixa eficiéncia das camaras streamer.

Eventos com mais de 60 pontos por plano foram excluidos da analise. Provavelmente
s80 eventos de chuveiros atmosféricos extensos, caraterizados por muitos tragos. A
possibilidade de estudar eventos de mions multiplos ser& discutida no préximo capitulo.

O requisito minimo para o tracking foi Ter pelo menos trés pontos alinhados em
cada projecdo. Devido a baixa eficiéncia das camaras streamer 0 nimero de eventos com
tracos com 4 pontos foi muito baixo. A reconstrucéo tridimensional dos tragos € possivel
através da coordenada X fornecida pelo fio @&nodo, a 'Y pelas strips e a quota Z fornecida
pela adtura do plano. A identificac@o da passagem de um muaon isolado € assegurada por um
anico trago em cada projecgéo.

Estudamos trés métodos de trajetografiac 1) o méodo direto, 2) o méodo dos
minimos quadrados e 3) o méodo das redes neurais [10]. O primeiro caso trata-se da
simples reconstrucdo geométrica de retas passante por dois pontos. Com o prolongamento
desta podemos verificar se um ponto do proximo plano pertence a reta ou néo.

O segundo método é mais sofisticado. Dados trés pontos podemos achar a melhor
reta através do método dos minimos quadrados. Enfim a técnica das redes neurais artificias
fornece um algoritmo a ser aplicado ao problema de reconhecimento de trajetérias de
particulas. N&o foi usada no nosso caso devido a presenca de muitos pontos de ruido que
reduz muito a eficiéncia do método.

O cbdigo desenvolvido agui é constituido de duas fases. Na primeira sdo
reconstruidos todos os possiveis tragos com 0 método direto. Para a estimativa da condicdo
de alinhamento do terceiro ponto fizemos um estudo acurado sobre a difusdo do mdon.
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Figura 14: Histogramas da largura dos clusters ou sga o numero de células
atingidas pelos muonsisolados na vista fios e strips.

Na projecdo dos fios esta condicéo é dada pelo erro geométrico ou seja da dimensdo
da célula das camaras streamer. Considerando tragos muito inclinados a distancia aceitéavel
entre o ponto atingido ou hit e areta tedrica pode ser de até 2 células. No caso das strips ha
mais ruido tratando-se de indugdo elétrica. O passagem de um muon pode acender até 4
hits. O sinal elétrico se propaga das camaras paras strips em modo simétrico [11]. Por isso o
melhor traco foi procurado no meio do cluster para até 4 hits. Fizemos um estudo da largura
dos clusters nas duas vistas utilizando os dados de um més (de 16/9/99 até 15/10/99)
(Figura 14). Levamos em conta gque a leitura méxima consentida via software para a largura
do cluster éde 7 hits.

Este resultados é confirmado pela Figura 15. Na parte superior da figura esta o
histograma do nimero de muons isolados em relagdo ao nimero de células permitidas nas
duas projecdes na condicdo de alinhamento. O outro pardmetro que aparece no gréfico, € a
variancia, ou sgja, 0 erro permitido na reconstrucdo da reta com o método dos minimos
guadrados. Neste caso este parametro foi mantido fixo no valor de 10 vezes a dimensdo da
célula. Na parte inferior da figura esta o histograma do nimero de maons variando o valor
da variancia e fixando a disténcia maxima de alinhamento em duas células. Os dados usados
provém de um outro més de aquisicdo (16/4/99-14/5/99). Os resultados sdo claros com a
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presenca de dois patamares com inicio em duas células para a distancia méxima e em dez
paraavariancia. Estes valores foram usados no codigo de tracking.
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Figura 15: Histogramas do numero de muons em relacdo a dois parametros
usados no codigo de tracking (vej a texto).

Na segunda fase eliminamos tragcos que possuam um ponto em comum, porgue é
muito improvavel que esta situacdo corresponda a maons reais, sendo mais provavel
causada por ruido. Dos tragos que sobraram, achamos a melhor reta com 0 método dos
minimos gquadrados, obtendo a melhor estimativa para 0 angulo de chegada da particula.
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Figura 16: Reconstrucdes geométricas da resolucdo no angulo azimutal.

Na reconstrucdo dos tracos isolados a resolucéo angular zenital € calculada em modo
geométrico considerando a distancia de duas células, que é a distancia permitida no
programa de tracking. A resolucéo zenital assim obtida resulta ser em cada projecéo Aa [
1,2°, sendo méxima para tragos verticais e diminuindo com a inclinagdo. A resolugdo no
angulo zenital resulta através da propagacdo dos erros também da mesmo ordem de
grandeza (< 1,7°). Por quanto concerne a resolucdo no angulo azimutal a estimetiva se
basela sobre consideragtes geométricas. Na Figura 16 podemos observar uma representacéo
esquematica disso, onde a resolucdo angular azimutal Ag@l< A@2 sendo o angulo zenital 61
>02. Considerando a distancia entre duas células podemos obter a seguinte relacéo: d= rAg=
htgbAg, e obtemos que A= d/htgb, onde d representa a distancia entre as duas células, h a
altura do aparato e 6 0 angulo zenital da particula. Portanto a resolugdo no angulo azimutal
piora para tragos verticais.

Considerando que o angulo zenital varia de zero até 52° para mdons que caem
dentro do cilindro centrado no EASCAMP e de raio igual ao lado menor, obtemos o
comportamento mostrado na Figura 17 para a resolucdo angular azimutal em relagdo ao
angulo zenital. A funcéo é desenhada em relac@o ao angulo zenital medido em radianos.
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Figura 17: Resolucdo angular azimutal em relagdo ao angulo zenital.

Fizemos uma comparagcdo entre o nosso codigo de tracking e aguele ja existente
[12], desenvolvido para andlise de chuveiros eletromagnéticos. Este Ultimo reconstroi em
cada projecdo todos os tragos de dois pontos. Depois disso calcula a reta média e elimina os
tracos que desviam do eixo do chuveiro. Reinicia o cdlculo em modo interativo exigindo
desta vez trés pontos alinhados. Este cédigo € 6timo na procura de eixos de chuveiros, onde
s80 presentes muitos tragos com dois pontos devido a presenca de elétrons e a baixa
eficiéncia das cAmaras streamer.

Na Figura 18 mostramos os histogramas da raz&o do numero de tragos reconstruidos
com 0 nosso codigo em relagdo ao nimero reconstruido com o codigo ja existente para um
conjunto de dados que vai do dia 17/5/99 até 15/6/99.

Na vista fios as diferencas dos dois cddigos sGo mais evidentes, sendo os sinais das
strips usados para os sinais dos triggers. Esta comparacéo foi repetida em modo distinto
para os dois triggers. trigger pu-simples (graficos em cor vermelho) e trigger multi-p (em
cor azul). Podemos notar que no caso dos tragos isolados (primeiros histogramas) o
tracking novo se revelou mais eficiente na reconstrucdo do nimero de tracos, enquanto nos
outros casos 0s dois cddigos sdo parecidos. O Ultimo histograma revela a maior
produtividade do codigo antigo com eventos de 5 tragos, confirmando a sua eficiéncia para
chuveiros atmosféricos.

Enfim os resultados foram: a eficiéncia de reconstrugdo com o codigo antigo de Eack-
0d=78% enquanto a eficiéncia com o tracking Novo de Eyacknen=96%. Estes valores séo
calculados como raz&o entre eventos reconstruidos com um minimo de um trago numa das
duas projecdes e 0 nimero dos triggers totais.
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Figura 18: Histogramas da razdo do numero de tragos reconstruidos na vista
fios com o novo cédigo em relacéo ao antigo para os dois triggers.

4.4 Monitoramento da aquisicao

O funcionamento dos 1024 canais da eletronica foi controlado periodicamente com
gréficos parecidos aos mostrados na Figura 19. Cada projecéo (X ou Y) de um plano &
composta por 128 canais. Podemos notar no segundo plano inferior um evidente estouro
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devido provavelmente a um mal contato no canal eletrénico do cartdo SGS. A auséncia de
sinal indica que o cartdo ndo funciona. Durante o periodo de aquisi¢do vérios cartdes foram
substituidos e as conexdes de terra foram melhoradas. Um controle mais minucioso do
funcionamento dos planos consiste em dedligar a aquisicdo e andlisar o sinal de ruido. Isto é
possivel modificando a configuragcdo do trigger para um OR dos sinais das strips dos 4
planos.
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Figura 19: Histogramas dos canais da eletronica para strips.

Em condi¢des de funcionamento com um gas de Ar/iC4H1o na proporgédo 50/50 tubos
streamer possuem uma eficiéncia = 95% para os fios [13] e = 85% para as strips. No nosso
caso a eficiéncia das camaras resultou ser de 75%. Este valor foi medido usando camaras
streamer com as mesmas carateristicas daguelas do modulo central do EASCAMP [4].
Usando a relagdo que define a eficiéncia absoluta (EA) como a razéo entre as contagens de
coincidéncia tripla (CT) pelas contagens de coincidéncia dupla (CD): EA=CT/CD com



83

EA<1. Foram alinhados 3 tubos verticalmente de forma de selecionassem mUons verticais.
Escolheram como tubo teste o detector localizado no meio do telescopio. O intervalo de
tempo para alcancar uma boa estatistica foi de 30-40 horas. Por quanto concerne a eficiéncia
das strips ndo foi medida mas podemos afirmar que é menor porque trata-se de sinal
induzido pelas camaras.

N&o trabalhamos em condi¢Bes Gtimas. 1sso foi explicado devido a dois fatores. o
gas de um lado ndo era o idead e os cartdes do outro lado foram construidos para um
experimento subterréneo (MACRO) [14].

Uma mistura ideal seria de Ar/Isobutano na proporc¢do de 50/50. A mistura de gés
utilizada (CO,/I1so/Ar=88/9,5/2,5) possui um ato contetido de biéxido de carbono no lugar
do usual Isobutano. A razéo dessa escolha foi por motivos de seguranca e econémico, a
mistura com hidxido de carbono ndo é inflamével. Uma quantidade de Isobutano < 10%
resulta ndo inflamével [4].

Os cartdes de leitura dos fios possuem um limiar de discriminagdo fixo de 50mV,
