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Os raios césmicos galdcticos sdo particulas carregadas compostas principalmente por protons, que entram na
Heliosfera e sdo modulados pela atividade solar. Ao ingressar na atmosfera da Terra e colidir com as moléculas
presentes no ar, produzem os denominados raios cosmicos secundérios, classificados em trés componentes:
hadronica, eletromagnética e mudnica. Para medir os miions, neste trabalho sdo utilizados os detectores de mions
produzidos a partir de prétons com energia média de 50 GeV, especificamente os detectores que formam a Rede
Global de Detectores de Miions (GMDN). Uma das formas de estudar a modulagéo dos raios césmicos na Heliosfera
é utilizar a anisotropia dos raios césmicos calculada a partir dos dados fornecidos pela GMDN;, a qual depende
de fatores espaciais e temporais, além de efeitos atmosféricos como a pressdo e temperatura atmosféricas. Para
calcular a anisotropia utiliza-se a resolucao de equagao linear pelo Método dos Minimos Quadrados.
Palavras-chave: Raios césmicos, muons, detectores, anisotropia.

Galactic cosmic rays are charged particles mainly composed by protons, which enter the Heliosphere and get
affected by the solar activity. When they enter the earth’s atmosphere and collide with the molecules in the
air, they create secondary cosmic rays, divided into three components: hadronic, electromagnetic and muonic.
This work uses muon detectors to measure muons generated by protons with average 50 GeV energy, specifically
detector of the Global Muon Detector Network (GMDN). One way of studying the Heliospheric modulation
of cosmic rays is through their anisotropy, which is calculated using data provided by the GMDN. It depends
on spatial and temporal factors as well as atmospheric effects like atmospheric pressure and temperature. The
anisotropy is calculated by solving a linear equation using the Least Squares Method.

Keywords: Cosmic rays, muons, detectors, anisotropy.

1. Introducgao

Atualmente, a Heliosfera é considerada uma cavidade
de plasma controlada pelo vento solar emitido com
uma velocidade super-magnetossonica, cujo tamanho
depende da atividade solar. A emissdo do plasma solar
se deve a diferenca de pressao entre a regido proxima do
Sol e a regido distante dele, fazendo com que o vento
solar flua. Como o vento solar é um plasma altamente
condutor, ele carrega consigo o campo magnético solar,
conhecido no meio interplanetario como Campo Mag-
nético Interplanetdrio (“CMI”) [I]. Considerando este
fendmeno e a rotacdo solar em grande escala, as linhas
formam a denominada Espiral de Parker [2]. Existem
particulas eletricamente carregadas, geralmente compos-
tas por prétons (90%), e fons carregados que ingressam
na Heliosfera, denominados raios césmicos galcticos [3].
Estes sao gerados na galaxia, sendo acelerados por ondas
de choque geradas em explosdes de supernovas [4, [5].
Ao ingressar na Heliosfera, o fluxo dos raios cosmicos
é modulado pela atividade solar, variando de forma
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inversamente proporcional ao ciclo de atividade solar,
decrescendo durante os periodos de maxima atividade
solar, e crescendo durante os periodos de minima ativi-
dade solar, numa variagao ciclica de aproximadamente
11 anos [6]. As observagdes dos raios césmicos mostram
que a forma de seus picos de intensidade méaxima
apresentam alteragdes de um maximo para o seguinte,
repetindo-se a cada dois ciclos de 11 anos, resultando
em um ciclo de 22 anos de periodicidade. Para cada
ciclo solar, os processos diferem, sendo a difusdo o fator
modulador em alguns periodos e em outros periodos é a
deriva, bem como periodos em que a difusdo e a deriva
estdo acopladas [7].

Quando os raios césmicos ingressam na atmosfera da
Terra, eles colidem com as moléculas presentes no ar, for-
mando os denominados raios césmicos secundarios, clas-
sificados em componentes hadrdnicas, eletromagnéticas e
muoénicas, formando o Chuveiro atmosférico extenso [8].
As medigoes dos raios coésmicos na superficie terrestre
envolvem detectores de muions e néutrons, cujos dados
permitem observar as variagdes anisotropicas diurnas e
siderais, além dos efeitos isotrépicos como o Decréscimo

Forbush [7].
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2. Propriedades dos Raios Césmicos

O transporte dos raios césmicos galacticos, desde a
entrada na Heliosfera até a Terra consiste em interagoes
dessas particulas carregadas com o vento solar, campo
magnético interplanetario e as estruturas solares que
causam perturbagoes magnéticas no meio interplaneta-
rio [9].

O campo magnético interplanetario modula o fluxo
de raios césmicos na Heliosfera, e o efeito resultante é
descrito pela combinacao de quatro processos descritos
por Parker [I0] e redefinidos por [II] e [I2]. Este
fenémeno é expresso pela seguinte equacgao:

%: —V Vf—{(vp) - Vf+ V(K. Vf)
1 of

onde t é o tempo, P ¢é a rigidez da particula, V é a
velocidade do vento solar, K ¢é o tensor de difusdo,
dividido em uma parte simétrica K, e uma parte anti-
simétrica K 4, e (vp) é a velocidade média de deriva com
uma distribuicao f(r, P, t) isétropica [I3]. A equagdo
contém todos os processos importantes para a modula-
¢ao dos raios césmicos, onde:

e O termo do lado esquerdo representa a variagao
temporal da funcdo distribuigdo f(r, P,t), que
possui dependéncia da posi¢do, da rigidez e do
tempo.

e O primeiro termo do lado direito descreve a con-
vecgao das particulas no vento solar.

¢ O segundo termo representa o efeito da deriva no
campo magnético interplanetario, expressa como
uma velocidade média de deriva (vp), que repre-
senta as derivas de curvatura e gradiente, expressas
pela equacao . A deriva da curvatura explica a
forga centrifuga que uma particula experimenta em
um campo curvo. O desvio do gradiente do campo
magnético é perpendicular a dire¢do do campo e a
direcao do gradiente [14].

Ve 1
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1
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e O terceiro termo representa a difusdo das particu-
las nas irregularidades do campo magnético inter-
planetario. Pode ser representado como uma soma
da parte simétrica e antissimétrica da seguinte

forma.:
K| 0 0
K=1|0 KL KA :KA+KS
0 —-K4q4 K|

onde a parte simétrica do tensor de difusdo contém
os coeficientes de difusao paralelo K| e o tensor de
difusdo perpendicular K| ao campo magnético. O termo
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antissimétrico estd em fungdo da velocidade de deriva
como:

(vp) =V x Ka- 2 3)
B

Na difusao, as particulas podem se mover de um ponto
de densidade mais alta para outro ponto de densidade
mais baixa, onde podem ser efetivas em uma direcdo
e nao na outra. Como as particulas carregadas sao
transportadas, a difusdo é maior na dire¢do paralela as

linhas do campo magnético [I5].

e O quarto termo representa a mudanga de energia
devido a expansao adiabatica do vento solar.

e O quinto termo refere-se as possiveis fontes dentro
da Heliosfera.

Existem fendmenos solares que afetam o ambiente
interplanetario e causam mudancas nas condi¢bes da
equagcao , provocando alteragoes na intensidade dos
raios cosmicos observados na superficie da Terra. Além
disso, existem fendmenos terrestres que influenciam a
intensidade dos raios cosmicos antes que eles atinjam a
superficie terrestre, sendo esses efeitos produzidos pelo
campo magnético da Terra. O campo magnético da Terra
tem dois efeitos sobre as particulas carregadas: um é a
deflexdo das particulas devido a presenca do campo, e
o outro é que a energia primaria deve ser maior que
a energia de corte para que as particulas atinjam a
superficie da Terra [16].

Quando os raios césmicos primdrios, apds passarem
pela Heliosfera e interagirem com o campo magnético
da Terra, atingem a atmosfera terrestre, encontram um
ambiente altamente denso, composto principalmente por
moléculas de Ny (78.1%) e Oy (21.0%), que compdem
99% do volume atmosférico e da massa da Terra [I7].
A colisao dos raios césmicos priméarios com a atmosfera
produz os raios césmicos secundéarios ou particulas se-
cundéarias. Apés sua produgdo, essas particulas secun-
dérias decaem em outras particulas que, por sua vez,
passam por novos decaimentos. Esses sucessivos decai-
mentos formam uma cascata, genericamente conhecida
na literatura como chuveiro atmosférico extenso [18]. A
Figura |I| mostra a representacdo de um chuveiro.

As particulas secundérias produzidas consistem em
trés componentes:

1) Componente eletromagnética: formada por elé-
trons (e~ ), positrons (e*) e fétons () [20].

2) Componente hadronica: composta por pions (7
kaons (K*,K°) e barions (prétons, néutrons,
ete) [21].

3) Componente mudnica: gerada pelo decaimento de
pions e kaons carregados. Os muons sdo parti-
culas com uma massa igual a 105,658 MeV /c?,
e, portanto, 200 vezes maior do que a massa
do elétron. Eles se movimentam com velocidades
relativisticas (0,998 ¢) e tém uma vida média
relativamente curta (2,2 us). Sdo gerados a partir
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Figura 1: Representacdo grafica de um chuveiro atmosférico
extenso [19].

dos raios césmicos galdcticos com uma energia
aproximadamente de 50 GeV, de modo que a
maioria deles pode ser detectado até mesmo ao
nivel do mar. A ocorréncia de mions é dominante
mesmo a grandes distancias do ponto do impacto
da particula primdria que gera uma cascata [22].

Na superficie da Terra, os raios césmicos primérios
(raios césmicos galacticos) sao detectados indiretamente
por meio das componentes secundérias, utilizando detec-
tores de muions e néutrons. Esses dispositivos sdo usados
para medir anisotropias em energias superiores a 1 GeV.
Os detectores de néutrons tém maior sensibilidade aos
raios césmicos primarios a uma energia de aproxima-
damente 10 GeV, enquanto os detectores de muons séo
mais eficazes a uma energia de cerca de 50 GeV.

3. Anisotropias

O vetor da anisotropia tridimensional dos raios cosmicos
consiste em duas componentes: um ao longo do plano
equatorial e outro paralelo ao eixo de rotagao da Terra. A
amplitude e a fase da variagao diurna solar sdo derivados
da componente ecliptica, e a componente paralela ao eixo
de rotagdo da Terra contribui para a anisotropia norte-
sul nas variacoes diurnas siderais [23].

e Variacdo diurna solar: A variagdo diurna solar é
uma componente da modulac¢ao dos raios césmicos,
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onde o fluxo convectivo do vento solar se sobrepoe
ao fluxo difuso dos raios cosmicos sob as linhas
do campo [24]. A variacdo diurna na intensidade
dos raios césmicos na superficie terrestre resulta
da combinacdo de difusdo (5 p) € a convecgao
(£¢) [25]. Para um observador na superficie da
Terra, hd um pequeno efeito devido a translacéo da
Terra, conhecido como o efeito Compton-Getting
(fcc), que descreve como as distribuicoes das
particulas observadas em movimento relativo em
dois referenciais sao diferentes [26]. A soma dos
vetores anisotrépicos, (£¢) e (Ecc) resulta em (€),
que descreve o valor méaximo da intensidade dos
raios césmicos durante 12—18 horas locais. Quando
o processo de conveccao é dominante, a fase diurna
ocorre por volta das 12 h, horario local, e, no
outro caso, quando a difusdo paralela domina, o
pico de intensidade ocorre préximo as 18 h, horario
local [27].

e Variagao diurna sideral: Esta anisotropia resulta da
interacao entre o campo magnético interplanetario
(Bear) e o gradiente radial da densidade dos raios
césmicos (G,). Essa interagdo é responsivel pela
formacdo da anisotropia norte-sul. A direcdo do
fluxo é determinada pelo produto vetorial entre
o vetor (Bear) e o vetor (Gy), e essa diregdo
depende da polaridade do campo magnético inter-
planetdrio, que inverte a cada 11 anos [28§].

4. Decréscimo de Forbush

A Eje¢do de Massa Coronal (“EMC”) e sua mani-
festagdo interplanetaria, a Fjecdo de Massa Coronal
Interplanetéria (“EMCI”), s@o considerados fendémenos
solares transitérios que alteram a intensidade dos raios
césmicos que atingem a atmosfera terrestre, causando
uma reducdo na intensidade das particulas medidas
na Terra. Este evento é chamado de Decréscimo de
Forbush [29]. Durante este evento, a intensidade medida
pode ser reduzida em até aproximadamente 20% [30].
A formacdo do Decréscimo de Forbush envolve duas
etapas: a primeira relacionada a passagem do choque
interplanetario e a segunda relacionada a passagem
do material ejetado [3I), B2]. Este fendémeno pode ser
observado na Figura 2]

5. Rede Global de Detectores de
Mions — GMDN

A Rede Global de Detectores de Muons consiste em
quatro detectores multidirecionais instalados em Nagoya
(Japao), Hobart (Austrilia), Kuwait (Kuwait) e S&o
Martinho da Serra (Brasil). As respectivas dreas de
deteccio sdo de 36 m2, 9 m2, 9 m? e 32 m? [33]. Os
detectores de Nagoya, Hobart e Sao Martinho da Serra
sao do tipo cintiladores, agrupados em duas camadas
verticais, diferindo apenas na area de deteccdo que
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Figura 2: Decréscimo de Forbush classico, onde o eixo y indica
a variacdo porcentual da intensidade dos raios césmicos e o
eixo x o tempo, neste caso desde o dia 13 até 21 de julho
de 1982. Neste grafico é indicado as duas etapas, a primeira
etapa do choque e a segunda presenta a passagem do material
ejetado [31].

cobrem. A distancia vertical entre as duas camadas do
detector é de 1,73 m, com uma camada intermedidria
de 5 em de chumbo usada para absorver particulas de
raios césmicos com energia menor que 320 MeV [34].
Cada camada consiste em um grupo de 1 m? de &rea
de detectores unitarios, com dimensoes dos plasticos
cintiladores de 1 m x 1 m x 0,1 m, onde cada unidade
possui um fotomultiplicador de 12,7 ¢m de didmetro.
A deteccao consiste em contar pulsos de coincidéncia
entre um par de detectores, um da camada superior e
outro da camada inferior, e registrar a taxa do muion
através da respectiva direcao de entrada. Quando ocorre
uma incidéncia vertical, as coincidéncias sdo da camada
superior e inferior na mesma direcdo, e também regis-
tram combinacgoes entre os demais detectores superiores
e inferiores, observando ocorréncias em diferentes cones
de visualizagao [35].

O detector de Kuwait tem um desenho totalmente
diferente. Este detector é do tipo Hodoscopio, formado
por cilindros de 10 cm de didmetro e 5 m de compri-
mento, preenchidos com gas e equipados com um sistema
de detecgdo semelhante ao contador Geiger-Muller [27].
O desenho esquematico desses detectores podem ser
observados na Figura [3]

Atualmente, os detectores possuem um novo sistema
de correlacao, onde o detector de Nagoya possui 121
dire¢bes de obervagoes, Hobart 49, Kuwait 529 e Sao
Martinho da Serra 119. Estes sensores detectam os
muons em diferentes diregoes. Eles detectam os muons
produzidos por prétons com energias aproximadamente
iguais a 50 GeV [23].

A medi¢do da intensidade dos muons pela Rede
Global de Detectores de Muons requer, primeiramente,
as corregoes atmosféricas, incluindo as consideracoes de
pressao e temperatura.
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a) b)

Figura 3: a) Esquema do detector de duas camadas, que registra
a coincidéncia de contagem e a direcdo de incidéncia. Modifi-
cada de [36]. b) Esquema do detector do Kuwait. O sistema de
deteccdo consiste nas coincidéncias de dois pares de cilindros X
e Y, as camadas superior e inferior, respectivamente, que podem
ser usadas para inferir a trajetéria dos mdons que passam pelo
detector [35].

5.1. Correcao por efeitos atmosféricos

A intensidade dos raios césmicos na superficie terrestre,
medida pelos detectores de superficie, depende do estado
da atmosfera. A altitude onde ocorre o decaimento do
pion para muon varia de acordo com a temperatura
e com a pressao atmosférica, fazendo com que mais
ou menos muons cheguem a superficie terrestre. Por
esta razdo, faz-se necessaria uma correcao dos efeitos
atmosféricos [37].

5.1.1. Efeito da pressao atmosférica

O efeito barométrico representa uma atenuagao do fluxo
de raios cosmicos pela atmosfera terrestre. A pressao at-
mosférica e a intensidade dos raios césmicos sao inversa-
mente proporcionais. Para calcular o efeito atmosférico,
considera-se uma correlacao linear entre a intensidade
dos raios césmicos (I) e a correspondente pressao at-
mosférica (P), utilizando a seguinte equagio :

Ipc
Ire _g.ap, (@

onde 3 representa o coeficiente barémetrico (%/hPa),
I é a intensidade dos muons medida pelos detectores, e
Ipc corresponde & intensidade dos muons influenciada
pela pressdo atmosférica, ou seja, a intensidade dos
muons corrigida. A variagdo da pressdo atmosférica é
dada por AP = P—PF,. O célculo da variacgdo percentual
na intensidade dos muons corrigido pelo efeito da presséo
é definido por:

Ipc — (Ipc)

Alpc(t) = Tre)

* 100, (5)

onde (Ipc) representa a média da contagem dos muons
corrigido pela pressao. Para este estudo, normalmente
sdo utilizados os dados da pressdo atmosférica local [5]
27, 38].
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5.1.2. Efeito da temperatura atmosférica

Para a remocao do efeito da temperatura, utiliza-se o
método proposto por [39], que explica que o efeito da
temperatura na intensidade dos muons detectados na
superficie terrestre é removido considerando a tempera-
tura ponderada pela massa. A variacao da temperatura
é dada pelas seguintes equagoes:

Trpyv = Z_;)w(hn) T'(hy) (6)
_ x(h

n) — x(thrl)
z(ho)

Na equacao @ € na equagao @, Trpy indica
temperatura média ponderada pela massa, T(h,) é
a temperatura observada na altitude h,, xz(h,) é a
profundidade atmosférica para cada altitude n, w(h,
é a funcdo peso baseado na profundidade atmosférica,
e hg é a altitude mais proxima da superficie. Para
a obtencdo do coeficiente de correlagao, utiliza-se a
seguinte equacao:

Alr(t) = arpy * ATrpu, (8)

w(hy,)

=

onde, arpyr é o coeficiente de temperatura ponderada
pela massa, expresso em (%/K), e ATrpys é a diferenca
da temperatura ponderada pela massa. Este coeficiente
é calculado utilizando uma regressao linear entre a va-
riacdo da intensidade dos muons corrigido pela pressao,
Alpc, e ATTPM-

5.2. Vetor anisotropia tridimensional

A distribuicao tridimensional das particulas no espaco
é um resultado matemadtico calculado primeiramente
por [40]. Para medir essas distribui¢des na superficie
terrestre mediante detectores, é necessario definir os coe-
ficientes de acoplamento, que foram calculados por [41] e
melhorados por [42] devido as modificagdes na atmosfera
ou na forma de corrigir os efeitos atmosféricos. Esses
coeficientes sdo baseados na distribuicdo de particulas
primarias no meio interplanetdrio e no efeito produzido
nos canais direcionais dos detectores de mions para cada
localidade, declinagao e espectro de rigidez.

Para calcular os coeficientes, é necessario conhecer
a direcdo assimptotica para cada direcdo possivel de
incidéncia de miions medidos pelos detectores. A direcao
assimptotica de uma particula priméria é definida como
as posicoes de entrada das particulas primarias antes do
efeito do campo magnético. Os detectores de raios cosmi-
cos instalados na superficie terrestre, como os da GMDN,
nao observam as particulas priméarias que compoem os
raios césmicos galdcticos. Devido as caracteristicas ja
descritas dos muions, ele mantém a direcao da particula
incidente.

A Figura[d mostra as diregdes assimptoéticas com base
nos valores de rigidez de corte média, P,,, de cada
canal de diregdo dos detectores da GMDN, calculada em
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Figura 4: Direcdo assimptética de cada canal para cada
local de deteccdo formado pela Rede de Detectores. O trago
mediante cada simbolo representa a distribuicdo de visualizacdo
correspondetes a resposta de energia de 80% de cada detector.

Modificado de [43].

funcao da resposta dos mions na atmosfera, onde cada
linha representa a dispersao das dire¢oes de particulas
de rigidez diferente com a resposta de energia de 80%
de cada canal direcional [44]. Este cédlculo utiliza a
integracdo adaptativa de Runge-Kutta para tratar o
deslocamento das particulas dos raios césmicos pelo
campo magnético terrestre [45].

5.3. Andlise

O célculo do vetor anisotropia no espago e da intensidade
dos raios césmicos incidentes (I) é dado pela equagéo:

I@):UKKf:KIZW,AyU)dQ, (9)

onde (€2) é o angulo sélido, P ¢é a rigidez magnética e
Py corresponde a rigidez de corte. Considerando o fluxo
das particulas primérias, descrito em esterradiano por
segundo com rigidez P, viajando em uma dire¢do no
espaco definida por um angulo polar ¥ e um angulo
azimutal A relativo a um sistema de coordenadas, ele
é descrito pela funcdo J(P, ¥, A) [46].

Considerando essa descri¢ao e para qualquer variagao
de J em relacdo a (¥,A) que seja pequena, podemos
escrever:

J(P,W,\) = J(P)+6J(P,¥,A), (10)

onde J(P) corresponde ao fluxo isotrépico. Conside-
rando a anisotropia tridimensional, é conveniente expres-
sar o grau da anisotropia da seguinte forma:

J(P,¥,A)
J(P)

§J(P, ¥, A)
Jp)

=1+ (11)
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realizando aproximagdes de J(P,U,A) > J(P) e

% > 1, obtemos que:

§J(P, U, )

J(P, U, A) = (5

(12)

A equacado (|12]) expressa o grau da anistropia como
§J(P,W,A) acio do fl lacs
=7y > que representa a variagao do fluxo em relagao
ao fluxo isotrépico. Essa equacao é fundamental para
entender como a anisotropia pode ser considerada como
uma série anisotropica com eixo simétrico. Para uma
anisotropia com eixo Unico, pode-se escrever o eixo

simétrico correspondente a A = 0 da seguinte maneira:

§J(P,%,0)

J(P,,0) = 705

= F(V)-G(P) (13)

Aqui, G(P) é o espectro diferencial de rigidez dos raios
césmicos, que é descrito pela equagao (14):

P\
G(P) = (10) quando P < P, (14)
0 quando P > P,

onde P, é a rigidez maxima e v é o indice espectral.
A funcdo F (V) representa a distribuigdo espacial da
densidade dos raios cosmicos, onde ¥ define a dire¢ao de
incidéncia dos raios cdsmicos (OJ) em relacao ao eixo
de referéncia da anisotropia (OR). A Figura [5| ilustra
o sistema de coordenadas equatorial e ecliptico, que é
importante para a andlise da anistropia [46], 47].

Para realizar uma conversao de coordenadas para um
referencial terrestre, a funcdo F'(¥) pode ser expandida
em uma série polinomial de Legendre. A transformacéao
para a coordenada geografica produz entao:

n=0 n=0

Plano Equatorial

Plano Ecliptico

Figura 5: Sistema de coordenadas equatorial e ecliptico. Adap-
tada de [47].
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onde a distribuicdo espacial F, (V) é transformada na
componente projetada f/"(¥) da seguinte maneira:

F(U) = F(0)=> > f(¥),  (16)
n=0

n=0m=0

Seja f(¥) a componente projetada de F,(¥), que
é obtida através do Teorema da Adicdo de Harmonicos
Esféricos, escrita como:

=P (cos0y) P (cosOr) cos(m(ay — agr)), (17)

n

onde 7,, € uma constante, oy e 87 correspondem a ascen-
sao reta e declinacao do eixo de simetria da anisotropia,
e arp e O sdo a ascensdao da reta e declinagdo das
particulas césmicas incidentes (ver Figura [§). Os P
representam os Polinémios Associados de Legendre.

A equacao ¢é representado como:

F(D) = Z Z NPl (cos 6 5) P (cos OR)

n=0m=0

x cos (m(ay — ag)).

Considerando os Harmoénicos Esféricos Semi-
Normalizados de Schmidt, representados por:
P (cosx)
P, m(cosx) p/m =10
NreRAn,meN
n—m)!
QWPRM(COS x) p/m#0
(18)
A funcado F(V¥) fica como:
F(U) = Z Z (2 cos(mwt) + yy' sin(mwt)), (19)
n=0m=0

Essa fungao F(¥) da distribuicao espacial produz uma
variacdo diurna D(t) na intensidade dos mions devido &
rotacdo da Terra, observada por um detector instalado
em um sistema de referéncia local. A componente proje-
tada f* produz a variacdo diurna harmonica como:

D(t)=)_ > D), (20)

n=0m=0
a equagdo (20) é expandida em uma série de Fourier,
conforme mostrado na equagéo (21)):

D (t) = AT cos(2mwt) + B sin(27wt), (21)

n

o tempo t neste caso é medido em dias e w = 7/12; e
AT e B sdo os coeficientes da série de Fourier, que sdo
calculados a partir das equagdes:

m __ . m_ m m, m
An =Cp Ty +snyn

m __ m,.m m, m
Bn = TSp Ty +Cnyn
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A equagao é representado como:

D(t) = Z Z (A cos(mwt) + B sin(mwt))

n=0m=0

A partir desde ponto, a relacdo entre os coeficientes
da variacdo diurna A]" e B e a anisotropia dos raios
césmicos galdcticos no meio interplanetdrio (z*,ym) é
representada em coordenadas geograficas e expressa por
um fator de acomplamento, conforme a equagao :

ap\ e s (o
pp) “ s )\

Com esta equacgao, as componentes da variagdo diurna
D7(t) para a distribuicao espacial podem ser calculadas,
utilizando os coeficientes de acoplamento definidos a
seguir:

1 o0
wp [ [reasew)presn,)
IJp Jo

- cos[m(¢;,; — 0;)dwdP]

s :1/00/ Y- A-G(P) -PTT(COSHZ‘J)
I Jp, Ja
- sin[m(¢; ; — 0;)dwdP]

Esses coeficientes de acoplamento descrevem a relagao
entre os mions observados e os raios césmicos primarios
no espaco interplanetario. A intensidade total média de
muons é representada por I. A funcéo de resposta é dada
por Y =Y (P,0,d,z), que representa o fluxo de mions
em m~2s lstr~! produzidos por particulas primarias
com rigidez P, que percorrem uma profundidade atmos-
férica d e uma profundidade atmosférica angular z. Os
angulos (0, ¢) correspondem aos angulos zenitais e azi-
mutais, enquanto dw corresponde ao elemento do angulo
solido, sendo 2 o angulo sélido total. ¢; corresponde
a longitude geografica local, e (0; ;,¢; ;) representa a
co-latitude e a longitude geograficas em concordancia
com a diregdo assintética. O fator geométrico A, medido
em m2str, é definido como o angulo sélido formado
entre duas camadas de detectores e a &drea envolvida,
consistindo em um fator de proporcionalidade que de-
pende apenas da geometria dos detectores. A integracio
total é realizada sobre todas as rigidezes, a partir da
rigidez de corte, em todas as dire¢oes observadas pelos
detectores que formam a Rede Global de Detectores de
Muons [41], [42], [46].

6. Coeficientes de Acoplamento para
Detectores de Miions

Para os canais direcionais do detector de muions, o coefi-
ciente de acoplamento consiste em um fator complexo de
obté-lo, cuja magnitude varia entre 0 e 1. Esses coefici-
entes representam a relacao entre a intensidade relativa
observada no meio interplanetdrio e a intensidade de
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Figura 6: Detector de mlons com comprimento a e largura b
com separacdo perpendicula |. Este detector é dividido em grade
(j, k), com 6; a direcdo de incidéncia. Modificada de [41].

muons medida em cada um dos canais direcionais na
superficie terrestre. Além disso, hd uma diferenca entre
a longitude e a direcao de deteccao para cada canal,
devido ao efeito do campo magnético terrestre [14].

Para o calculo dos coeficientes de acoplamento,
utilizado-se uma técnica de somas finitas proposta
por [48] para cada camada do detector, que é dividida em
elementos de grade, conforme apresentado na Figura [6]
Integrando para todas as diregdes resulta nos seguintes
coeficientes para cada camada do detector, seja superior
ou inferior:

1 g
=1 [ VP W) - GP) - P cosbi(P.)

=1

+ &(P,i) - cos[m(¢s ; (P, 1) — ¢i;)|dP (23)

1 [~Z
o Y/p SOY(Pi) - W(i) - G(P) - P2 (cos 0 5 (P, 1))
- K(Pyi) - sin[m(¢; j (P, i) — ¢ ;)|dP, (24)

onde

0o U
I(t) = /P > Y (Pi)-W(i)- k(P,i)dP (25)

i=1

Neste contexto, U indica o nimero total das diregoes
no detector, definido pelos elementos de grade. W (i)
representa o peso relativo da taxa de contagens e esta
relacionado com a fungao A(6, ¢). O fator (P, %) assume
valores entre 0 e 1; se o valor for 1, indica que a diregao
estd presente na direcdo assintdtica, enquanto 0 indica
que os pares de elementos nao sao observados.

A funcdo resposta, R = Y(P,0,d,z) é transformada
para uma forma polar utilizando pardmetros de apro-
ximagao derivados da resolucdo da equagdo da cascata
hadrénica. Para um modelo atmoférico universal do tipo
p(r) = po - exp(—ar), o célculo é realizado da seguinte
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forma:
R(6) =a-exp(—alrg — r¢])
exp(—ad) - (re +6)dd (26)
ro—Te \/7"5—|-5 —rg 2gin 62’

onde § = rg — r, representa a altitude do local onde o
detector est4 localizado, a™! é a funcdo escala, e 7, é 0
raio da Terra.

Utilizando um fator de correcdo, a equacao se torna:

R(9)=a-[%0r./0 exp(—ad)ds

\/ 7” cos¢92+5

Os termos de segunda ordem de § sdo desprezados,
pois rg = r. [42] [48]. Os valores calculados dos coefici-
entes para cada detector que compb6e a Rede Global de
Detectores de Muons podem ser obtidos em [14].

(27)

7. Célculo do Vetor Anisotropia de
Primeira Ordem para os Dados da
Rede Global de Detectores de Mons

A anisotropia pode ser calculada a partir do melhor
ajuste da funcdao I#(t) nos dados medidos pelos detec-
tores da Rede Global de Detectores de Muons, represen-
tados por I; ().

A equagio para o ajuste é dada por:

Il =1;(0)5,
ffEO(t)(ci , coswt; — SL sinwt;) (28)
+ ffEO(t)(si , coswt; + cl , sinwt;)
+ £8P0 ()

1J

A variagdo temporal observada em I; ;(¢) inclui as
contribuicbes das variagdes da densidade dos raios
césmicos galdcticos (ou intensidade isotrépica) I,(t) e
da anisotropia expressa no vetor £(t). A contagem de
miuons é registrada no horario universal no j-ésimo canal
direcional do i-ésimo detector da GMDN (onde ¢ = para
Nagoya, ¢ = 2 para Hobart, i = 3 para Kuwait e
i = 4 para S&o Martinho da Serra). As componentes
(5FO(t), €570 (1), 6579 (t)) sdo os pardmetros de me-
lhor ajuste para a representacdo da anisotropia, onde os
coeficientes de acoplamento estdo representados por ¢,
ci, 051, € ¢, .

A amstropla aponta para uma direcdo a partir da
qual o maijor fluxo dos raios cOsmicos galacticos é
medido; ou seja, o vetor anisotropia é dirigido no sentido
oposto ao vetor do fluxo dos raios césmicos galacticos.
As componentes da anisotropia, como £¢5FO(t), corres-
pondem & anisotropia norte-sul, enquanto £5FO(t) e
55 EO(t) estao ligadas & variacdo diurna. Os pardmetros
de melhor ajuste do conjunto dos quatro parametros

(L(t), €GO (1), £5FO (1), 6559 (t)) sdo obtidos a partir
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da resolucao da equagao linear pelo Método dos Minimos
Quadrados:

052  9s* 982 9s?
Olo(t) — OETEO(t) — OEFEO(t) — 0ETEO(Y)

:O7

(29)
onde S? é o valor residual do ajuste, definido por:

ooy (13j<t>02 1) | )

i.j Ci,j

com o2 . representando o erro da contagem de cada

canal d1rec1ona1 onde a margem do erro é considerada
como sendo menor que 1% [49H5I]). O primeiro termo
da equagao é convertido em uma desvio percentual
(r?’j), aplicando corre¢oes devido aos efeitos barémetri-
cos e da temperatura. Para eliminar a variacdo diurna
espuria na anisotropia, é utilizado o método proposto
por [52], aplicando uma normaliza¢do de média mével,
onde I;(t) é normalizado para 24 horas, para qual (77 ;)
é obtido pela seguinte relagao:

T4
e (31)

onde 71 1(¢) corresponde ao canal vertical do detector de
Nagoya. Esta técnica minimiza eficientemente a variacao
diurna espturia da anisotropia, e a utilizacdo desta
técnica ajuda a identificar precursores que possibilitam
a previsao de tempestades geomagnéticas.

Segundo [33], existem discrepancias significativas nas
medi¢oes com duragao superior a 24 horas, entdo desen-
volveu uma metodologia para calcular as componentes
do vetor anisotropia £(t). Onde é definida a diferenca
isotropica AI{;(t) porcentual como:

Tij(t) =

Ajlo,j (t) = T?,j(t) - 7’?,1(15), (32)

onde 7, (t) é o desvio porcentual do canal vertical do
i-ésimo detector. Com isso, a equagdo (28)) precisa ser
reescrita, levando em consideragao que:

o1
Acy, =01, —
Il
Aslm, =s1,, — 51,
0o _ .0 0
Aclm, =c,, —0,
A rigidez média dos raios cosmicos primarios também

necessita de ser normalizada. Na continuagao, é apresen-
tado esta normalizacao:

Pmi,j - Pmi,l

mi,1

(33)

onde P,,, , corresponde a rigidez média no canal vertical
de Nagoya e Pp,, ; ¢ a rigidez média do canal vertical do
i-ésimo detector. Ap6s esta modificagdo, a contagem dos
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raios césmicos observados é dada pela seguinte equagao:

ALl () =1, () AP, |
+ i O(Ac!  coswt; — Ast  sinwt;
&) (Acy, 1., ) (34)
+ f;(t)(AsL’j coswt; + Acivj sin wt;)
+ E(DA,

este método remove automaticamente os efeitos atmos-
féricos na deteccdo dos raios césmicos. Partindo desta
base, as componentes da anisotropia sao reescritas em
duas partes:

§=(&(t) —&5(1) + €t), (35)
onde
_ togl
fn =3 50,
t—23
e

A equacao consiste numa combinacdo entre a
metodologia de [52] e [33]. £°(t) representa o vetor
anisotropia calculado por [52]. £!(t) representa a média
corrigida e &°(t) representa a média mével do vetor
anisotropia através da subtragdo do canal vertical. Para
este caso, a anisotropia diurna é eliminada, as flutuagoes
de longa escala sdo suprimidas e as de menor escala sdo
destacadas. Com este método, os elementos terrestres
sao incorporados para determinar a densidade e a dire-
¢do das particulas dos raios césmicos primdrios [23].

O vetor anisotropia é transformada para o sistema de
coordenadas GSE (“Geocéntrico-Solar-Ecliptico”). Este
sistema é centrado na Terra, e o plano x-y é alinhado
com o plano ecliptico, formado pela rotagao da Terra ao
redor do Sol; o eixo x é alinhado com a linha Terra-Sol,
apontando para o Sol, o eixo y aponta para o anoitecer,
e 0 eixo z aponta para o norte do plano da ecliptica.
Também é necessario subtrair o fluxo devido a conveccao
do vento solar e ao movimento de translacao da Terra
(considerando a velocidade de 30 km/s), assim obtém-se
a anisotropia no sistema de coordenadas do vento solar
(&™), assumindo o espectro de energia dos raios cdsmicos
da forma E=27 [52].

O célculo do vetor de anisotropia leva em consideracao
diversos pardmetros distintos para cada detector. Sao
utilizados dados provenientes das quatro localidades dos
detectores que formam a Rede Global de Dectectores de
Mions (descritos na segdao 5). Ao aplicar a equacio
e realizar a conversdo para o sistema de GSE, os
resultados sdo apresentados na Figura[7] Nesta figura, ¢
possivel examinar os parametros do meio interplanetario
a esquerda, os quais, de cima para baixo, represen-
tam o campo magnético B, as componentes do campo
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magnético (B, By, B.) no sistema GSE, a densidade, a
velocidade e a temperatura do vento solar medidas pelo
ACE [53]. A direita , sdo apresentadas as componentes
porcentuiais do vetor de anisotropia dos raios césmicos,
incluindo a intensidade isétropica (Ip) e as componentes
denotados por (&z,&y,&;) no sistema GSE.

Na Figura [7} a linha tracejada vermelha indica a
chegada do choque proveniente de uma Ejecao de Massa
Coronal Interplanetaria, que atingiu a Terra nas pri-
meiras horas do dia 14 de dezembro de 2012, enquanto
que as linhas azuis indicam a nuvem magnética dessa
Ejecao de Massa Coronal Interplanetaria. Esses dados
referem-se ao periodo de dezembro de 2012, quando o
inicio do choque ocorreu no dia 14 de dezembro, as 02 h,
e a chegada da nuvem magnética foi entre 7 h e 17 h.
Esse intervalo foi escolhido com base na lista de EMCIs
de Richardson e Cane [54]. Observa-se que, durante a
EMCI, a intensidade isotrépica apresenta uma queda
na deteccdo, enquanto as componentes anisotropicas
comecam a sofrer alteracoes.

Com base nos resultados e analises conduzidos, torna-
se viavel examinar o comportamento do meio interplane-
tario por meio do estudo dos raios césmicos. Além disso,
isso permite a compreensdo dos parametros fisicos que
explicam a dindmica do vetor de anisotropia.

7.1. Determinacao da aisotropia de difusao dos
raios césmicos galacticos

A propagacao difusiva dos raios césmicos galdcticos
no interior da Heliosfera é descrita pela equacao de
transporte:

ou g (1

—+V-S=——|(=-PV,, -VU ), 36

ot OR (3 o ) (36)
onde U(r,P,t) é a densidade dos raios césmicos na
posicdo r, com momento da particula P no tempo ¢,
Viw é a velocidade do vento solar, e S(r, P,t) consiste
no fluxo dos raios césmicos em termos da difusdo e
conveccao do vento solar como:

S =CUV,, — k- VU, (37)

onde k é o tensor de difusdo e C é o coeficiente do
efeito Compton — Getting (CG) dado por C = 1 —
%% (%PU) = (24 7)/3 com U proporcional a P~7,
sendo v = 2.7, que define o espectro de energia das
particulas dos raios césmicos. A anisotropia (¢P) de
difusdo é dada por:
=2V, @
onde v ¢é a velocidade das particulas dos raios cosmicos,
aproximadamente igual a velocidade da luz c, e G =
VU/U é o gradiente espacial da densidade dos raios
cOsmicos.
Como ja foi explicado, a anistropia calculada é trans-
formada para o sistema GSE subtraindo-se a convecgao
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Figura 7: Pardmetros do meio interplanetério (esquerda), e as componentes porcentuais da anisotropia dos raios césmicos calculadas

para Dezembro de 2012 (direita).

do vento solar e a anistropia aparente decorrente do
movimento orbital da Terra em torno do Sol, conforme:

‘/sw —VE
+(2+7)Ta

€U (t) = €955 (t)
onde vg é a velocidade da Terra. O efeito Compton —
Getting ¢é representado como {cg(t) = —(2 4 7)%E, e
a conveccdo é representado por o (t) = —(2 + ) Yeu
considerando que a Terra tem uma velocidade oposta ao
vento solar. Substituindo £%(t) por £P(t), obtém-se:

€(t) =€),

ignorando a contribuigdo para o £*(t) de outras possiveis
anisotropias néo difusivas e derivativas.

Na equacao (39)) é possivel calcular o vetor anisotropia
devido ao processo de difusdo a partir da seguinte
relagdo:

(39)

P (t) = €99F(t) — Leal(t) — Eo(t),

onde, com esta equagao, é calculado e removido o Efeito
Compton — Getting do vetor anisotropia [49, [51].

(40)
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Partindo destas relagoes, o calculo da intensidade dos
raios césmicos, que estd relacionada com a anisotropia
resultante, requer inicialmente o cdlculo das componen-
tes da anisotropia (&, &y, &), Em seguida, para calcular
a intensidade dos raios césmicos em relagdo as anistro-
pias de difusdo (¢P), utiliza-se também a equagio ,
mais empregando as componentes da anisotropia (¢£7) da
equagao , onde os valores sdo estimados pelo método

de [33].

8. Consideragoes Finais

Nesta revisdo bibliografica, foi explorado o tema da
anisotropia dos raios césmicos observada na superficie
terrestre utilizando detectores de mtons da Rede Global
de Detectores de Muons (GMDN). Para detectar os
muons provenientes dos raios cdsmicos primarios, os
detectores da Rede utilizam plésticos cintiladores e foto-
multiplicadoras, bem como detectores gasosos proporcio-
nais, distribuidos em camadas, separadas por isolamento
de chumbo. Estes detectores multidirecionais fornecem
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informacbes para mapear a distribuicdo espacial das
particulas primarias.

A anisotropia observada nos dados de muions permite
estudar fendmenos do espacgo interplanetario que modu-
lam o fluxo de raios césmicos na Heliosfera, afetando
o fluxo de muons medidos na superficie terrestre pelos
detectores da Rede. Este método utiliza coeficientes de
acoplamento definidos por uma matriz que faz a conexao
entre eles. Realizadas as corregbes devidas aos fend-
menos atmosféricos, como a pressdo e a temperatura,
e aplicando-se um método de média moével nos dados,
é possivel estudar o ambiente interplanetario desde a
superficie da Terra, onde as flutuagdes de longa escala
sdo suprimidas e as de menor escala sdo destacadas. Com
este método, sao incorporados os elementos terrestres
para determinar a densidade e dire¢ao das particulas dos
raios césmicos primarios.
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