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RESUMO

Sabe-se, a muito tempo, que a intensidade de raios cdsmicos observada na superficie terrestre
apresenta decréscimos causados pela a passagem de estruturas interplanetdrias. Além deste
fato, trabalhos anteriores, através de estudos de casos, sugerem a existéncia de acréscimos ou
decréscimos precursores a chegada dessas estruturas. Neste trabalho, buscou-se desenvolver
um método para se analisar essas variagcdes de modo continuo e ndo vinculada ao conhecimento
prévio da presenca de uma estrutura interplanetaria no periodo a ser analisado. Sdo
apresentados estudos realizados com dados da Rede Global de Detectores de Muons (GMDN)
coletados entre 2007 e 2012. A fim de possibilitar uma melhor analise das variagdes precursoras,
foram analisados e corrigidos os efeitos atmosféricos da pressdo e da temperatura na
intensidade de muons observada na superficie. Para isto, foram analisados diferentes métodos
de se descrever a influéncia da temperatura. Através da comparagao entre os resultados obtidos
por cada um deles, verificou-se que o Método da Temperatura Ponderada pela Massa é o que
melhor descreve o efeito da temperatura, e logo, o que possibilita uma melhor remocdo desse
efeito nos dados registrados pela GMDN. Através do calculo e remog¢do da variagcdo de longa
periodicidade associada a anisotropia causada pelo processo de difusdo, foi elaborada uma
metodologia para a visualizacdo continua e global da variacdo de curta periodicidade da
intensidade de raios cosmicos registrada pela GMDN. Utilizando-se os dados resultantes dessa
metodologia, foi desenvolvida uma técnica para a selecdo automatica de decréscimos e de
acréscimos precursores a passagem de estruturas interplanetarias pela Terra. Analisando-se os
eventos selecionados por esta técnica, conclui-se que é improvavel que este tipo de variacao
esteja aleatoriamente associado a periodos anteriores a chegada de estruturas interplanetarias
e que, portanto, devem-se tratar de fendmenos precursores. Desta forma, a técnica
desenvolvida neste trabalho mostra-se vidvel para prever a chegada de estruturas
interplanetarias no espago préximo a Terra. Isto, por sua vez, € um dos objetivos principais dos
estudos sobre o clima espacial, pois pode ajudar a evitar danos em tecnologias e em seres vivos
dispostos tanto no espago como na Terra causados por estas estruturas.
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1D AND 2D ANALYSIS OF GEOMAGNETIC STORMS PRECURSORS USING THE GOBAL MUON
DETECTOR NETWORK DATA

ABSTRACT

It has been known for a long time that the cosmic ray intensity observed on Earth surface
presents decreases caused by the passage of interplanetary structures through our planet.
Previous works, based in case study, suggest the existence of cosmic ray increases and decreases
prior to the arrival of interplanetary structures at the Earth. This Thesis, on the other hand, aims
to develop and test a new way to analyze these precursory variations in a continuous time series
without using any information about the arrival time of interplanetary structures at Earth, as
was done in previous works. This work presents results obtained using data from the Global
Muon Detector Network (GMDN) observed between 2007 and 2012. In order to allow a better
analysis, the cosmic ray data observed at Earth surface were corrected for both the atmospheric
pressure and temperature effects. The latter effect was analyzed using several methods.
Comparing the results of this analysis, we found that the Mass Weighted Method is the one that
better describes the seasonal temperature effect. In addition, the cosmic ray data were
processed by a methodology intended to calculate and remove the long-term variation
associated with diffusion process was applied for the cosmic ray data. This methodology allows
the visualization of short-term variations on the cosmic ray data in a global and continuous way.
Finally, we developed a technique able to identify automatically cosmic ray decreases or
increases observed ahead of the arrival time of interplanetary structures at the Earth. We
analyzed the event list produced by this technique and we concluded that these variations are
unlikely to be randomly associated to the arrival of interplanetary structures. The results
obtained in this thesis suggest that this technique can be used as a tool to forecast the arrival of
interplanetary structures in the Earth’s vicinity. This is very important to anticipate Space
Weather effects on electronic or living beings located outside and inside of Earth.
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1 INTRODUCAO

O Sol é uma estrela tipo G pertencente a sequéncia principal do diagrama de Hertzsprung-
Russell, com mais de 4 bilhdes de anos, que é composta principalmente por hidrogénio e hélio.
Ele tem mais de cem vezes o volume e mais de 300 mil vezes a massa da Terra e, desde a
antiguidade, vem intrigando a humanidade. Geralmente, ele é dividido em duas grandes partes:
(I) uma exterior, denominada atmosfera solar, que pode ser observada de forma direta; e (ll)
uma interior, que é estudada através de modelos de estrutura estelar e de medidas de

heliosismologia (ZIRIN, 1988; SILVA, 2006).

No interior solar, dentre outros fendmenos, destaca-se a fusdo nuclear, onde energia é liberada
no processo de transformacdo de quatro nucleos de hidrogénio em um nucleo de hélio. Na
atmosfera, um dos principais fendmenos consiste na liberacdo continua de massa devido a
presenca de um gradiente de pressao superior e de sentido contrario a forca gravitacional solar.
Esse gradiente de pressdo estd associado a alta temperatura da camada mais externa da
Atmosfera Solar, denominada de coroa solar, que possui uma maior temperatura em relacdo a
fotosfera (camada mais interior) devido a um processo de aquecimento ainda desconhecido.
Esse plasma solar expelido para fora do Sol tem uma densidade média de 10 particulas/cm?3,

uma velocidade superior a 300 km/s e é denominado Vento Solar (PARKER, 1965; PRIEST, 1964).

Da mesma forma que a Terra, o Sol possui um campo magnético gerado, muito provavelmente,
pela movimentacdo de particulas eletricamente carregadas em seu interior. Em uma primeira
aproximacao, este campo pode ser descrito como o de um dipolo, onde as linhas na regido
proxima ao equador se estendem até grandes distancias. Isso ocorre pelo fato de o vento solar
“congelar” e carregar consigo as linhas de campo magnético para regides bem distantes do Sol,
formando neste processo o que chamamos de campo magnético do meio interplanetario
Conforme mostra a Figura 1.1, a combinacdo do processo de rotagdo do Sol com o transporte
pelo vento solar faz com que forma assumida pelas linhas do campo do campo magnético
interplanetario seja espiralada. No plano da drbita da Terra ao redor do Sol (ecliptica) essa

configuragdo costuma ser chamada de Espiral de Parker.
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Figura 1.1 — Visualizagdo das linhas do campo magnético interplanetario (IMF — Interplanetary Magnetic Field) em
trés dimensdes calculadas através das Equagdes de Parker considerando-se o vento solar com
velocidade de 300 km/s. Nos dois quadros, os pontos ou as curvas coloridas representam o IMF. No
quadro a direita, a linha tracejada mais interna representa a 6rbita de Mercurio, a linha seguinte (em
negrito) mostra a drbita da Terra e as duas Ultimas representam a érbita de Marte e de Jupiter. Os
eixos em ambos os quadros representam a distancia em unidades astrondmicas.

Fonte: Adaptada de Wolfram Demonstrations Projects. Original disponivel em:
<http://demonstrations.wolfram.com/ThelnterplanetaryMagneticFieldParkerSpiral/>. Acesso em: 06
jul. 2015.

Conforme é possivel se observar na Figura 1.2, a rotacdo diferencial existente nas camadas mais
externas do Sol causa uma torg¢do das linhas do campo magnético solar. A medida que essa
tor¢do aumenta, sdo criados arcos magnéticos (proeminéncias) que saem da superficie solar.
Nas regides onde esses arcos se localizam, o processo de convecgdo (responsavel pelo
aquecimento da fotosfera) é inibido, fazendo com que aparegcam regides escuras denominadas

manchas solares.

Conforme é possivel se observar na parte superior da Figura 1.3, o numero de manchas solares
aumenta e diminui com o passar do tempo apresentando uma periodicidade de
aproximadamente 11 anos. Durante os periodos em que o nimero de manchas é maximo ha
uma maior turbuléncia (arcos magnéticos) na configuracdo do campo magnético solar nas
regioes de menor latitude do Sol e um processo de troca de polaridade nas regides polares
(BABCOCK, 1961). A parte inferior da Figura 1.3 mostra a mensuracdo desses dois processos no

periodo entre 1975 e 2015.
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Figura 1.2 — Esquema do surgimento dos arcos magnéticos e das Manchas Solares através da rotagdo diferencial
do Sol.
Fonte: Adaptada da Revista Galileu (a esquerda) e do Department of Astronomy of UMass Amherst
University (a direita). Originais respectivamente disponiveis em:
<http://revistagalileu.globo.com/Revista/Galileu/foto/0,,15339648,00.jpg> e
<http://www.astro.umass.edu/~myun/teaching/a100_old/images/sunmagneticloop.jpg>. Acesso
em: 06 jul. 2015.
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Figura 1.3 — Média mensal do nimero de manchas solares observadas entre os anos de 1950 e 2015 (quadro
superior) e a magnitude do campo magnético solar no periodo entre 1975 e 2015. No quadro inferior,
a cor amarela indica um valor negativo do campo, enquanto a cor azul indica a polaridade inversa (valor
positivo).
Fonte: Adaptado da pégina do Grupo de Fisica Solar do Marshall Space Flight Center da NASA:
<http://solarscience.msfc.nasa.gov/SunspotCycle.shtml> e
<http://solarscience.msfc.nasa.gov/dynamo.shtml>. Acesso em 06 jul. 2015.

Muitos fendmenos ocorridos na atmosfera solar estdo relacionados de forma direta ou indireta

a esse ciclo de 11 anos do numero de manchas solares. Alguns desses fenOmenos tém um



extenso campo de atuacdo causando ou influenciando outros ocorridos no meio interplanetario,
na magnetosfera e atmosfera terrestres. Estes, por sua vez, podem afetar, de forma direta ou
indireta, sistemas eletronicos e organismos vivos dispostos no espaco, sistemas de transmissao
de energia elétrica dispostos na superficie terrestre, sistemas de comunicagao via radio e, em
alguns casos extremos, pessoas a bordo de avides sobrevoando regiGes polares (SISCOE, 2000;

ECHER et al., 2005).

Criou-se, entdo, o termo Clima Espacial, o qual diz respeito as condi¢des do Sol, do meio
interplanetario, da magnetosfera e da ionosfera terrestre que podem influenciar a performance
e/ou a confiabilidade de sistemas tecnoldgicos dispostos no espaco e na superficie terrestre
e/ou que podem causar algum tipo de risco a satde ou vida humana (adaptado das defini¢cdes
de clima espacial do Programa de Clima Espacial Nacional Norte Americano, NSWP, e do

Programa de Estudo e Monitoramento Brasileiro do Clima Espacial, EMBRACE).

Os primeiros efeitos do clima espacial foram observados logo apds o desenvolvimento da
comunicacdo telegrafica no século XIX, mais precisamente em 1847, quando comegaram a ser
observados problemas generalizados em sistemas de comunicacdo telegrafica nos periodos
proximos aqueles em que eram observadas auroras (SISCOE, 2000). Desde entdo, conforme
mostra a Figura 1.4, o numero de efeitos do clima espacial tem crescido, acompanhando o

desenvolvimento de novas tecnologias, principalmente na drea espacial e de telecomunicagdes.

Dentre as principais causas dos efeitos do clima espacial destacam-se: (I) aumentos na
intensidade de radiacdo eletromagnética (raios-x e ultravioleta), (Il) mudancgas no fluxo de
particulas carregadas de alta, média e baixa energia e (lll) disturbios na configuracdo da
magnetosfera terrestre, denominados Tempestades Geomagnéticas. Essas tempestades estdo
relacionadas direta ou indiretamente a uma parte significativa dos efeitos conhecidos do clima
espacial, como os problemas na comunicagao via cabos submarinos, em sistemas de transmissao
de energia elétrica e irregularidades ionosféricas (BOTELER et al., 1998). Ha inclusive a
possibilidade de que as tempestades geomagnéticas possam causar problemas de orientagéo e
navegag¢do em animais sensiveis ao campo geomagnético, como por exemplo algumas espécies
de abelhas e de pdssaros migratdrios (ESQUIVEL et al., 2007; WINKLHOFER, 2009). Existe ainda
a possibilidade de que até mesmo a salde de pessoas na superficie terrestre seja afetada por

efeitos de tempestades geomagnéticas (GMITROV; OHKUBO, 2002; PALMER et al., 2006).
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Figura 1.4 — Surgimento, aumento e diversificagdo do nimero de tecnologias consumidoras de servigos de clima

espacial fornecidos pelo SEC (Space Environment Center) da NOAA (National Oceanic and Atmospheric
Administration) desde a sua criagdo em 1941.

Fonte: Siscoe (2000).




Segundo Gonzalez et al. (1994) as tempestades geomagnéticas sdo, geralmente, identificadas e
classificadas de acordo com o indice Dst (Disturbance storm time), que esté relacionado ao
enfraquecimento do campo geomagnético devido a uma intensificacdo da corrente anelar
(corrente elétrica gerada pelo movimento circular de particulas eletricamente carregadas que
foram capturadas pelo campo geomagnético). As perturbagGes nos parametros do meio
interplanetario (como densidade, temperatura e velocidade do vento solar, assim como o valor
do campo magnético) durante a passagem de uma estrutura interplanetdria ou de sua

respectiva onda de choque sdo as principais causas das tempestades geomagnéticas.

Geralmente, as tempestades de menor intensidade sdo associadas a passagem de um feixe de
vento solar rapido, enquanto as mais intensas estdao associadas as Ejec6es de Massa Coronais
(TSURUTANI et al., 1992; KAVANAGH; DENTON, 2007). Conforme é mostrado na Figura 1.5,
entre os arcos magnéticos presentes na superficie solar, ha regides onde as linhas do campo
magnético solar se conectam a grandes distancias do sol. Estas regifes sdao denominadas
buracos coronais e sao identificadas através do menor brilho na faixa do raio-x. A configuracao

de linhas “abertas” na proximidade do sol (regido destacada em azul no quadro a direita) deixa

o plasma solar sair com uma maior velocidade.

A — Arco Magnético
B — Buraco Coronal

Figura 1.5 — Esquema daformagdo da configuragdo magnética de um buraco coronal e da formagdo de um feixe de
vento rapido.
Fonte: Figura a direita adaptada do Portal Wikipedia e a esquerda do Portal Space Weather.



As Ejecbes de Massa Coronais (CME - Coronal Mass Ejections) correspondem ao
desprendimento de aglomerados de plasma solar envoltos por linhas de campo magnético que,
ao serem expelidos do Sol, vagam até os confins da heliosfera. Neste percurso, elas
costumeiramente sdo chamadas de ICMEs (Interplanetary Coronal Mass Ejections). De modo
geral, elas possuem um tamanho muito maior do que o da Terra e tém uma velocidade que pode
variar entre 400 e 1500 km/s (HOWARD, 2011). Conforme é mostrado na Figura 1.6, essas
estruturas sdo observadas por corondgrafos a bordo de satélites (cAmeras que bloqueiam a luz
solar direta) através do espalhamento da luz visivel emitida pelo Sol por elétrons livres no

interior destas estruturas.

2006,/07,/06 09:06 2006,/07,/06 09:54

2006/07,/06 10:54 2006/07/06 11:54

Figura 1.6 — Visualizagdo de uma ejegdo de massa coronal (canto inferior direito de cada quadro) ocorrida no dia
06/07/2006 pelo corondgrafo C2 do satélite SOHO (SOlar and Heliospheric Observatory). A
circunferéncia branca no centro representa o Sol.



Uma das principais formas de se evitar os efeitos do clima espacial consiste na previsao da
chegada das estruturas interplanetarias que podem causar uma tempestade geomagnética.
Atualmente existem diversas técnicas que tentam prever a chegada destas estruturas através
de modelos magneto-hidrodinamicos (MHD), sensoriamento remoto do Sol, observagdes in situ
de parametros do meio interplanetario em regides proximas ou afastadas da Terra, além de
outras analises ou técnicas baseadas em um ou mais fenébmenos solar ou interplanetario
(VANDEGRIFF et al., 2005; ODSTRCIL; PI1ZZ0O, 2009; DAVIS et al, 2012; ZHAO; DRYER, 2014). No
entanto, ainda ndo ha uma técnica bem conhecida que seja capaz de prever com grande taxa de
acerto o tempo de chegada dessas estruturas, muito menos se elas vdo causar ou ndo uma

tempestade geomagnética (MIYAKE; NAGATSUMA, 2012; TUCKER-HOOD et al., 2015).

Além dessas técnicas diretamente ligadas aos fendmenos solares e/ou interplanetarios
causadores dos efeitos do clima espacial, existem ainda técnicas que tentam prever a chegada
de estruturas interplanetarias por outros meios, como a que consiste o escopo desse trabalho,
gue é baseada em mudancas no fluxo de raios cdsmicos incidentes na superficie terrestre

(KUDELA et al., 2000).

1.1 Os Raios Cosmicos

Os estudos sobre os raios cdsmicos iniciaram-se nas uUltimas décadas do século XIX, através da
busca por uma explicacdo do descarregamento natural de eletroscépios (OTAOLA; VALDES-
GALICIA, 1995). Naquela época, ja se sabia que ao se aproximar materiais radioativos de um
eletroscdpio carregado, o mesmo sofria perda de carga. Por isso acreditava-se que uma radiacao
(provavelmente gama) de alto poder de penetracdo e proveniente do solo era o fator
responsavel pelo descarregamento gradual que ocorria mesmo em condi¢cbes de grande

isolamento.

Apds experimentos, como o realizado em 1910 na Torre Eiffel por Theodor Wulf (1868 — 1946),
surgiram indicios de que essa radiacdo poderia ndo ser proveniente do solo. Poucos anos depois,
entre 1911 e 1913, o fisico Victor Francis Hess (1883 — 1964) verificou através de experimentos
com balGes que a radiacdo causadora do descarregamento gradual dos eletroscépios parecia ser
proveniente de fora da Terra. Devido aos problemas gerados pela Primeira Guerra Mundial e,

principalmente, pelo fato de um dos cientistas de maior destaque naquela época, o fisico Robert



Andrews Millikan (1868 — 1953), ndo obter os mesmos resultados de Hess. Somente em 1926
gue a comunidade cientifica como um todo passou a aceitar amplamente essa ideia. Nessa
época, através de novos estudos, Millikan concluiu que a radiacdo causadora do
descarregamento gradual era proveniente do espaco, dando-lhe o nome de Raios Cdsmicos. Por
um certo periodo de tempo, parte da comunidade cientifica (principalmente a norte americana)
atribuiu a descoberta dos raios cosmicos a Millikan e ndo a Hess, havendo inclusive, como é

mostrado na Figura 1.7, a intengdo de se chama-los de Raios Millikan.
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Figura 1.7 — Detalhe da capa da Revista Popular Science de julho de 1928 onde os raios cosmicos sdo apresentados

para o publico geral como Raios Millikan (seta preta).
Fonte: Modificado de De Angelis (2012).

Depois de uma certa confusdo, o posto de descobridor dos raios cdsmicos passou para Hess, que
recebeu um prémio Nobel por este feito em 1936. Durante o periodo entre a nomeacgdo dos
raios cdsmicos por Millikan e a premiagao de Hess, foram inventados os contadores Geiger-
Muller, que possibilitaram um grande avan¢o nas pesquisas envolvendo raios cdsmicos.
Descobriu-se que, na realidade, os raios césmicos eram particulas eletricamente carregadas.
Além disso, também se descobriu que ao chegar na Terra essas particulas produziam cascatas

ou chuveiros de particulas secundarias.

Entre as décadas de 1930 e 1950, foram descobertas varias particulas elementares que

compunham este chuveiro, que até entdo ndo eram conhecidas. Em muitos casos, estas



particulas foram descobertas através de emulsdes nucleares que, num processo semelhante a
emulsdo fotografica (revelacdo de fotos ndo digitais), registram a trajetdria que uma particula
eletricamente carregada faz ao passar em um meio onde ha a presenca de um campo magnético
previamente definido. Como exemplo, a Figura 1.8 mostra a trajetdria registrada por um pion,
particula cuja descoberta é atribuida ao grupo formado pelo brasileiro Cesare Mansueto Giulio
Lattes (1924 — 2005), mais conhecido como César Lattes, pelo italiano Giuseppe Paolo Stanislao
Occhialini (1907 —1993) e pelo inglés Cecil Frank Powell (1903 — 1969), que recebeu sozinho o

prémio Nobel em 1950 pelo desenvolvimento do método fotografico para o estudo de processos

nucleares e a consequente descoberta dos pions.

Sy - e A . : = o A
Figura 1.8 — Visualizacdo da trajetdria de um pions através do registro fotografico de uma Camara de Wilson
(também conhecida como Camara de Nuvens).
Fonte: Retirado de uma das cenas do filme educacional: “The Strange Case of the Cosmic Rays” de
1957.

Atualmente, ha duas classificacdes para as particulas césmicas: primarias e secundarias. Sao
classificados como primarias todas as particulas cdsmicas (na maioria prétons e nucleos de hélio)
que vagam pelo espago sem ter tido qualquer interagdo com a atmosfera terrestre. Sdo
classificadas como secundarias todas as particulas geradas apds a interacdo de uma particula

primaria com a atmosfera terrestre (DORMAN, 2004).
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Os raios cdsmicos primarios sdao geralmente classificados em trés categorias: Raios Cdsmicos
Galacticos (RCG), Raios Cdsmicos Solares (RCS) e Raios Césmicos Andmalos (RCA). Os RCG, cuja
origem é desconhecida apresentam um fluxo continuo, porém nao constante (i.e. que apresenta
variacGes em diversas escalas de tempo). Os RCS sdo observados de forma esporadica e sdo
provenientes de grandes explosdes solares e/ou de ondas de choques interplanetarias. Os RCA
possuem um fluxo continuo e sdo gerados através da interagdo entre as particulas do gas neutro
interestelar, a radiagao UV solar, o vento solar e a onda de choque existente na heliopausa.
Recentemente, tém-se especulado que hajam mais duas categorias de raios césmicos primarios:
os Raios Cosmicos Extragalacticos, que possuem uma energia extremamente elevada (> 10 eV),
porém um fluxo extremamente baixo, sendo, provavelmente, originados em radio-galaxias ou
em quasares; e os Raios Cdsmicos Planetarios ou Magnetosféricos, que sdo gerados pela
aceleracao de particulas em magnetosferas planetdrias e possuem energia diferente conforme
o planeta (magnetosfera) em que se localizam. Por exemplo, aqueles gerados na magnetosfera

de Jupiter ou de Saturno possuem energia em torno de 10 MeV (DORMAN, 2004).

Conforme é mostrado na Figura 1.9, ao vagar pela heliosfera, uma particula césmica pode ter
ou ndo sua trajetoria afetada pela configuracdo do campo magnético interplanetario
dependendo do tamanho do raio do Larmor que ela realiza em torno da linha deste campo.
Quando o campo magnético interplanetdrio for uniforme (situacdo A), a particula césmica
seguira uma trajetdria espiralada (girara em torno da linha do campo, enquanto o seu centro de
giro move-se paralelamente a esta linha). Quando o campo magnético ndo for uniforme
(situacdo B), a particula cdsmica sofrera uma deriva (por causa da curvatura e do gradiente desse
campo). Desta forma, quando houver uma tor¢cdo na linha de campo magnético em que uma
particula césmica esteja se movendo: (I) caso ela seja muito maior do que o raio de giro (1) da
particula (situacdo C), a particula passara através da tor¢do, mas pode sofrer uma deriva para
uma linha adjacente; (Il) por outro lado, se o raio de Larmor (1) for muito maior que a escala
espacial da uniformidade do campo magnético (situacdo D), a particula ndo sente nenhum efeito
desta; (lll) por ultimo, quando 7, tiver aproximadamente o mesmo tamanho que a escala
espacial da tor¢do da linha do campo magnético, o comportamento da particula dependera de
sua fase de giro. Neste caso, a particula pode: sentir a tor¢do no campo passando por ela sem
sofrer grandes altera¢Oes em sua trajetdria (situagao E); ser refletida (situacdo F); ficar presa na

torc¢do (situacdo G); ou sofrer uma deriva para uma linha adjacente (situagao H).
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Figura 1.9 — Comportamento de uma particula césmica ao se mover ao longo de uma linha de campo magnético
em diferentes situagdes. As setas pretas representam as linhas do campo magnético interplanetario,
enquanto as setas vermelhas representam a trajetdria de uma particula césmica.

Fonte: Adaptado de Moraal (2013).

Através da Fisica Basica sabe-se que, no caso relativistico (particulas com grande energia, que é

0 caso dos raios césmicos):

_ Py
Tg = qB’ (1.1)

onde p, é o momento relativistico perpendicular ao plano de giro da particula césmica, q é a

carga desta particula e B o campo magnético do meio em que ela esta se movendo.
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A fim de se eliminar a dependéncia de duas varidveis relacionadas a particula cdsmica, criou-se
o conceito de rigidez magnética (R = p, /q), fazendo com que 7; = R/B dependa apenas de
uma Unica caracteristica. No Sistema Internacional (SI) de unidades, a rigidez magnética, escrita
na forma definida acima, terd unidade igual a J.s.m™.C. No entanto, sabendo-se que o produto
entre o momento e a velocidade (p.c) tem unidades de energia, costuma-se escrever a rigidez
da seguinte forma:

__bac

= (1.2)

onde p, é o momento relativistico perpendicular ao plano de giro da particula césmica, c é a
velocidade da luz e q é a carga da particula. No caso em que a particula césmica ndo é uma
particula elementar, sua carga é descrita pelo produto entre o nimero atébmico desta particula
e a carga do elétron (Ze). Nesta forma, a rigidez apresenta unidade de potencial elétrico, no SI,
Volt. No entanto, para se manter o equilibrio de unidades, o raio de Lamor (1) passa a ser escrito

da seguinte forma:

R
Ty =% .
9= 5 (1.3)
onde R é a rigidez magnética de uma dada particula cdésmica, ¢ é a velocidade daluze B é o

campo magnético do meio onde a particula esta se movimentando.

Através da Equacdo 1.2 e das expressdes conhecidas da Teoria da Relatividade, a rigidez
magnética (R) de uma particula césmica (em Volts) pode ser descrita em relacdo a sua energia

(em eV) como:

A A v?
R =—T(T + 2Eo) = —— (T + 2E,), (1.4)

onde A é a massa atOmica da particula césmica (em unidade de massa atémica), Z é o seu
ndmero atdmico, T é a sua energia cinética, E, a sua energia de repouso, v a sua velocidade
(em relagdo a c), e é carga elementar (em carga relativa) e ¢ a velocidade da luz. Através desta
equacdo, por exemplo, é possivel se inferir que um préton com rigidez de 1 GV tera energia

cinética de aproximadamente 0,366 GeV.
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Considerando-se esta relagdo entre energia, rigidez ou raio de Larmor com a configuracdo do
campo magnético interplanetdrio, acredita-se que somente particulas com energia inferior a

100 GeV sdo afetadas por deformidades neste campo (ALANKO et al., 2005).

Considerando a influéncia do campo magnético interplanetario nas particulas cdsmicas de
menor energia, Parker (1965) calculou a equagdo que descreve o transporte de raios cdsmicos
no meio interplanetario. Em termos simples, este calculo é feito considerando-se a equagdo da
continuidade, que diz que o fluxo de particulas césmicas ao longo de uma superficie fechada

deve ser igual a taxa em que estas particulas sdo criadas ou destruidas no interior deste volume.

Inicialmente, neste calculo, considerou-se que o fluxo de raios cdsmicos (S) é dado por:

onden é a densidade diferencial de particulas (quantidade de particulas por elemento de

volume), Vs, é a velocidade de convecgdo (velocidade em que vento solar empurra as particulas
cosmicas para longe do Sol) e K é o tensor que representa a difusdo das particulas césmicas no

meio interplanetario.

Porém, conforme é explicado por Gleeson & Axford (1968), na realidade ndo sdo as particulas

cosmicas que se movem com velocidade sz e, sim, o meio na qual elas estdao se movendo
(linhas do campo magnético interplanetario). Por isto deve ser levado em conta o Efeito
Compton-Getting, que diz respeito ao movimento de particulas cdsmicas em um sistema
referencial também em movimento em uma forma similar ao que é feito para os fétons no Efeito

Doppler. Considerando-se este efeito, o fluxo de raios césmicos passa a ser descrito como:

S=n.C6.Vsy — K - Vn, (1.6)

onde CG é o coeficiente que diz respeito a este efeito. Conforme demonstrado por Gleeson &
Axford (1968) esta correcdo é necessaria ao se calcular a equacdo de transporte dos raios
césmicos na heliosfera através da equacdo da continuidade. Quando o célculo é feito através

da Equacdo de Boltzmann esse coeficiente surge de forma natural.

O tensor difusdo (K) costuma ser descrito através de dois processos: a difusdo paralela e a
difusdo perpendicular as linhas do campo magnético interplanetario. Geralmente, o processo

paralelo é mais significativo que o perpendicular (MORAAL, 2013).
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Ao se considerar os efeitos da deriva devido a curvatura e ao gradiente do campo magnético
interplanetario, Jokipii & Levyt (1977) introduziram no tensor difusdo um termo assimétrico,
muitas vezes chamado de difusdo transversal (k). Desta forma, o tensor difusdo pode ser

escrito como:

k, 0 0
R=[0 k. kr]|, (1.7)
0 kp k,

onde k é o coeficiente de difusdo paralela, k; o coeficiente da difusdo perpendicular as linhas
do campo magnético interplanetdrio e k; o coeficiente de difusdo transversal, equivalente as
derivas relacionadas ao gradiente e curvatura do campo magnético interplanetario ao longo da

heliosfera.

Os efeitos da deriva de raios césmicos dependem fortemente da polaridade do dipolo magnético
solar e estdo presentes, principalmente, em variacGes de longa escala da intensidade de raios
cosmicos, sendo desprezados em andlises das variacdes de curta escala (HEBER et al., 2006).
Estima-se, através de modelos tedricos, que a velocidade de deriva das particulas césmicas com
energia igual a 2 GeV seja em torno de 0,01-0,05 vezes a velocidade da luz (c), enquanto a

velocidade destas particulas em si seja da ordem de 0,96¢ (ALANKO et al., 2005).

Como ja dito, em muitos casos, diferentemente do que foi feito na Equacdo 1.7, costuma-se
mostrar o tensor difusdo somente em relagdo aos coeficientes de difusdo paralela e
perpendicular. Nestas situagdes, a equacgdo do transporte de raios cdsmicos na heliosfera é

expressa mostrando-se a parte referente a deriva fora do tensor difusdo conforme a seguir:

of _ _ 1, . of
ot - , 3 dln[R] - (1.8)
convecgao deriva difusio fontes locais

esfriamento adiabatico
onde f é a func¢do de distribuicdo de raios césmicos; t é o tempo; ; EIIJ. é o tensor de difusao
considerando-se apenas os processos de difusdo paralela e perpendicular; 175W é a velocidade
do vento solar; e R é arigidez magnética. No primeiro termo, relacionado a conveccdo dos raios
cosmicos, é possivel se observar que ndo ha a presenca do coeficiente relacionado ao Efeito
Comptom-Getting. Isto ocorre devido ao fato da correcdo neste termo ser neutralizada pela
correcdo feita no terceiro termo que também estd relacionado a velocidade do vento solar

(MORAAL, 2013). Este terceiro termo, que geralmente é denominado como esfriamento (ou
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expansdo) adiabatica, estd relacionado a expansdo do vento solar ao longo da heliosfera
(afastamento das linhas do campo magnético interplanetario conforme o aumento da distancia
em relagdo ao Sol). O dltimo termo esta relacionado a possiveis fontes de raios césmicos no
interior da prépria heliosfera, como a acelera¢do de particulas em explosdes solares ou por

ondas de choque interplanetarias.

Diferentemente do que é feito na teoria cinética dos gases, a funcdo de distribuicdo de raios
césmicos (f) é, geralmente, dada em relagdo ao momento (p) ou a rigidez magnética (R) e ndo
em relacdo a velocidade. Conforme é mostrado abaixo, de forma simples, é possivel se dizer que
f(#, p,t) corresponde a uma média direcional de F (7, p, t), que fornece o nimero de particulas
cdsmicas, por unidade de volume, com vetor momento préximo a p e que est3o localizadas num

ponto dado pelo vetor # em um dado instante de tempo t:

Jo FGB.0d

f@Ept)="—"; (1.9)
[, do
F@#p,t) = m ; (1.10)
dN
n= T ; (1.112)

onde () é a angulo sdlido definido no espaco de momento; n é a densidade de particulas

cdsmicas por unidade de volume; e N é o nimero total de particulas cdsmicas.

Ao longo do tempo, fenébmenos solares e/ou interplanetérios transientes ou continuos,
causadores ou nao de efeitos no clima espacial, perturbam o meio interplanetario causando a
mudanca de um ou mais termos da Equacdo 1.8, isto produz uma parte das variacOes da
intensidade de raios césmicos observada na superficie terrestre. A outra parte destas variagoes
estd relacionada aos fendmenos terrestres, que afetam o fluxo de raios césmicos antes de sua

chegada na superficie (GRIEDER, 2001; DORMAN, 2004).

O primeiro fendmeno terrestre a influenciar as particulas cdsmicas que incidem na Terra é visto
através do denominado Efeito Latitudinal. Conforme mostra o quadro superior da Figura 1.10,
este efeito consiste numa menor intensidade de raios césmicos nas regies proximas ao

equador. Isto ocorre devido ao desvio na trajetéria das particulas césmicas pelo campo
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geomagnético. As particulas de menor energia que se movimentam em direcdo a Terra ao entrar
na regido de dominio deste campo (magnetosfera) tém sua trajetoria alterada e, muitas vezes,
deixam de incidir em nosso planeta, sendo refletidas de volta para o espaco ou ficando presas

nos cinturdes de radiacdo (ZIEGLER, 1996).

Conforme é mostrado no lado inferior esquerdo da Figura 1.10, devido ao formato dipolar do
campo geomagnético, uma particula césmica que estd seguindo em diregao a Terra, na regidao
equatorial, move-se perpendicularmente as linhas do campo magnético terrestre. Logo, tem
uma maior chance se ser defletida por ele. J& uma particula cosmica que esta seguindo em
direcdo a Terra (com velocidade ¥) nas regides polares move-se paralelamente ao campo
geomagnético (EG). Desta forma, a forca de Lorentz relacionada a este campo sera praticamente
nula (¥ X §G = 6), o que resulta numa baixa probabilidade de ela ser defletida pelo campo
geomagnético. Conforme é mostrado no lado inferior direito da Figura 1.10, as particulas
césmicas que nao foram refletidas ou aprisionadas pelo campo geomagnético apresentam um
desvio em sua trajetéria. Como, em sua grande maioria, as particulas césmicas sao positivas,
este desvio causa uma maior intensidade de raios césmicos na dire¢do a oeste de um dado ponto
de observacdo na superficie da Terra, o que é amplamente conhecido como Efeito Leste-Oeste

(ROSSI, 1930).

A fim de se saber e comparar qual o efeito do campo geomagnético na intensidade de raios
césmicos em diferentes locais da Terra, criou-se o conceito de Rigidez Geomagnética de Corte
(R¢), que equivale a menor rigidez magnética (indiretamente o momento e a energia) que uma
particula cdsmica vinda do espaco deve possuir para chegar em um determinado local do globo

terrestre levando-se em conta a influéncia do campo geomagnético.
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Figura 1.10 — Exemplo do Efeito Longitudinal observado da intensidade de raios césmicos registrada por detectores
dispostos na superficie terrestre juntamente com detalhes da sua causa e do Efeito Leste-Oeste. No
quadro superior é mostrada a variagao da intensidade de raios césmicos registrada por um monitor de
néutrons durante viagens de navio entre os Polos Norte e Sul ao longo de uma mesma regido
longitudinal (ZIEGLER, 1996). No lado inferior esquerdo, é ilustrada a deflexdo pelo campo
geomagnético (§G) de uma particula césmica (RC, linha vermelha) seguindo em diregdo a Terra na
regido equatorial e a ndo influéncia de §G, quando a mesma particula segue em dire¢do a Terra
préxima ao Polo Norte. No lado inferior direito, é mostrado o desvio de trajetdria sofrido pelas
particulas césmicas, que ndo foram refletidas ou aprisionadas pelo campo geomagnético, responsavel
por causar o Efeito Leste-Oeste.
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Geralmente, o cdlculo da rigidez geomagnética de corte é feito considerando-se a trajetéria
inversa das particulas cdsmicas que incidem num dado local. Em outras palavras, ao invés de se
considerar a trajetdria de uma particula primdria vinda do espaco e chegando verticalmente
num determinado local da Terra, considera-se a trajetéria de uma particula de mesma massa,
porém sinal contrario, liberada verticalmente com uma dada energia neste local. Conforme é
mostrado no lado direito da Figura 1.11, dependendo da energia (rigidez) inicial fornecida, a
particula conseguira ou ndo escapar da regido de influéncia do campo geomagnético. Considera-
se como R;, o menor valor de rigidez que resultou na saida da particula césmica da
magnetosfera. De modo geral, o calculo da rigidez geomagnética de corte costuma ser feito
considerando-se a configuracdo do campo geomagnético terrestre fornecida pela combinacdo
do IGRF (International Geomagnetic Reference Field) e do Modelo Tsyganenko. Maiores
informacdes sobre o primeiro podem ser obtidas em “http://wdc.kugi.kyoto-u.ac.jp/igrf/”, e

|II

sobre o segundo em “http://ccmc.gsfc.nasa.gov/modelweb/magnetos/tsygan.htm

F ]

Figura 1.11 — Exemplos do manual do modelo PLANETOCOSMICS (Desorgher, 2005) mostrando, no lado esquerdo,
as trajetdrias desenvolvidas por particulas langadas verticalmente de um dado local da Terra com
rigidez magnética igual a 20 (linha 1), 15 (linha 2), 10 (linha 3), 5 (linha 4) e 4,5 GV (linha 5). No lado
direito, sdo mostradas as linhas do campo geomagnético obtidas através da juncdo dos dados
fornecidos por IGRF 2005 e Tsyganenko 2001 em condigdes tipicas de periodos calmos (sem a
influéncia de fenémenos interplanetarios ou solares).

No lado direito da Figura 1.11, é mostrado um exemplo da configura¢do das linhas do campo
geomagnético obtidas através da combinacdo dos dados fornecidos pelo IGRF 2005 e pela
versdao do modelo Tsyganenko desenvolvida no ano de 2001, calculada através do modelo
PLANETOCOSMICS. Tanto este modelo, que foi desenvolvido por Desorgher (2005), quanto o

modelo desenvolvido por Smart & Shea (2001), que sdo amplamente utilizados no calculo da
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rigidez geomagnética de corte (e de outros pardmetros envolvendo a interacdo dos raios

césmicos com o campo geomagnético), fazem uso desta combinacao.

A forma atual em que R é calculado depende mais da geometria do campo geomagnético do
que de sua intensidade (HERBST et al., 2013). Por isso, conforme é possivel se observar na Figura
1.12, a anomalia do campo magnético terrestre presente na regido proxima da América do Sul
(conhecida como Anomalia Magnética do Atlantico Sul) ndo é observada nos mapas que
mostram o valor da rigidez magnética de corte em todo o globo terrestre. No primeiro quadro
(de cima para baixo) desta figura, é possivel se observar que, no mapa do médulo do campo
geomagnético (B), hda uma anomalia principalmente na regido da América do Sul, onde a
intensidade deste campo é bem abaixo daquela observada no restante do globo. Porém,
conforme é mostrado no segundo quadro, no mapa do pardmetro 6B (que esta relacionado a
geometria do campo geomagnético), a anomalia na regido da América do Sul praticamente ndo
existe. Da mesma forma, no mapa da rigidez geomagnética de corte, que é mostrado no terceiro
quadro, o valor de R naregiao da América do Sul segue o mesmo padrdo observado no restante
do globo. Em outras palavras, ndo ha uma regido de menor rigidez de corte na regido onde a
Anomalia Magnética do Atlantico Sul é observada. O comportamento global de R, calculado
pelos modelos atuais tende a ser muito mais parecido com o apresentado por B do que o

apresentado por B.

Apesar ndo haver um claro efeito da Anomalia Magnética do Atlantico Sul no mapa da rigidez
geomagnética de corte calculada através dos dois modelos mais utilizados atualmente, é
possivel se observar a influéncia desta anomalia comparando-se a evolugao no tempo do valor
de R, obtido por estes modelos (SMART & SHEA, 2007; HERBS et al., 2013). Conforme é
mostrado na Figura 1.13, ha uma grande diminuicdo no valor desta grandeza principalmente na
regido da Anomalia do Atlantico Sul (e um aumento equivalente ao leste da América do Norte),
ao se comparar os valores de R, obtidos considerando-se a configuragdo do campo

geomagnético no ano de 1900 e no ano de 2010.
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Figura 1.12 — Valores da intensidade do campo geomagnético (B), do pardmetro relacionado a geometria deste campo (6B) e da rigidez geomagnética de corte (R.) na superficie
terrestre. O parametro 6B corresponde a subtragdo entre o mddulo da componente horizontal e o mdédulo da componente vertical do campo geomagnético em

coordenadas esféricas.
Fonte: Modificado de Herbst et al. (2013).
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Figura 1.13 — Rigidez geomagnética de corte (R) calculada para o ano de 2010 subtraida pela calculada para o ano
de 1900.
Fonte: Herbs et al. (2013).

Apds interagirem com o campo geomagnético, os raios cosmicos que continuam seguindo em
direcdo a superficie terrestre tém uma grande probabilidade de colidir com as particulas
presentes na atmosfera. Conforme é mostrado na Figura 1.14, nesta colisdo sdo geradas diversas
particulas cdsmicas, ditas secundarias, num processo denominado de Chuveiro de Raios
Cosmicos. Nesta colisdo inicial, sdo gerados principalmente pions (negativos, positivos e
neutros), préotons ou néutrons. Estes dois ultimos, por sua vez, se tiverem energia suficiente,
também podem colidir com outros atomos da atmosfera e gerar mais prétons e/ou néutrons
(em alguns casos até pions), que também podem gerar outros nucleGes em um processo em
cadeia que se denomina a componente nuclednica do Chuveiro de Raios Césmicos. Os pions
negativos e positivos gerados na colisdo da particula primaria, e em alguns casos gerados na
componente nuclednica, decaem para muons e juntamente com estes formam a componente
méson-mudnica. Os elétrons e os poésitrons gerados pelo decaimento de muons juntamente dos
fétons, elétrons e pdsitrons gerados pelo decaimento de pions neutros e de outros processos
(ionizacdo, producdo de pares e cascatas foton-elétron) formam a componente

eletromagnética.
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Figura 1.14 — Esquema do Chuveiro de Raios Césmicos produzido por uma particula primaria, ao entrar na atmosfera
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terrestre, onde: “n” sdo néutrons, “p” sdo prétons, “e-” sdo elétrons, “e+” sdo positrons, “n” sdo pions,
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W” sdo muons, “y” sdo fétons, “N” e “P” representam néutrons e prétons de alta energia.
Fonte: Modificado de Otaola & Valdés-Galicia (1995).

Conforme é possivel se observar no lado esquerdo da Figura 1.15, a curva que descreve o
comportamento da intensidade de particulas cdsmicas secundarias com a altura, geralmente
chamada de Curva de Pfotzer, apresenta um valor maximo numa altitude de aproximadamente
15-16 km acima do nivel do mar (GRIEDER, 2001). Antes da altura onde ocorre o maximo, a
intensidade de raios césmicos aumenta gradativamente com a altura, ja apds, ela decai

bruscamente com a altura. Esta curva representa o comportamento geral de todas as particulas
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secundarias. Conforme é mostrado no lado direito da Figura 1.15, a variacao do fluxo de cada
um dos tipos de particulas cdsmicas secundarias com a altura ndo é completamente semelhante.
No nivel do mar ha um maior fluxo de muons. A dilatacdo temporal experimentada por essas
particulas, devido a sua grande velocidade, possibilita que estas sejam observadas na superficie.
Sem esta dilatac¢do, devido ao seu curto tempo de vida média (2,2x10° s), os muons decairiam

para elétrons ou pdsitrons muito antes de se aproximarem do nivel do mar (ROSSI, 1964).
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Figura 1.15 — Variagdo da intensidade total e do fluxo de particulas cdsmicas com a altura. No grafico a esquerda, é
mostrada a variagdo da intensidade total de particulas cdsmicas com a altura. Modificado de Ziegler
(1996). Ja no grafico a direita é mostrada a variagdo com a pressdo atmosférica (altitude) do fluxo de
muons positivos e negativos (ute u~), elétrons (e ™), pdsitrons (e*) e prétons (p*).
Fonte: Comunicagdo pessoal com Prof. Dr. Vladimir S. Makhmutov do Instituto de Fisica Lebedev.

Basicamente todos os instrumentos utilizados para se observar os raios césmicos que ficam
dispostos em nosso planeta (seja aqueles localizados na superficie, no interior de montanhas ou
em algum lugar da baixa atmosfera) registram, na realidade, a intensidade de um ou mais tipos
de particulas secundarias. Em outras palavras, observam indiretamente as particulas césmicas
primarias apds sua colisdo com algum constituinte da atmosfera. Dentre os diversos tipos de
equipamentos utilizados para este fim, os mais classicos sdo os monitores de néutrons e os
detectores de muons. Como ja dito em seus nomes, o primeiro observa néutrons, enquanto o

segundo registra a intensidade de muons.

Tanto os monitores de néutrons quanto os detectores de muons registram variagdes na
intensidade de raios césmicos relacionadas a fenOGmenos solares, interplanetarios,
geomagnéticos e atmosféricos. Como os trés primeiros interferem no fluxo de raios césmicos
primarios, influenciam de forma semelhante os dados coletados por ambos detectores. Por
outro lado, os fenémenos atmosféricos influenciam as particulas secundarias, podendo assim,

haver diferencas entre um tipo de detector e outro.
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Desta forma, para se analisar as influéncias de estruturas interplanetdrias na intensidade de
muons registrada por um ou mais detectores de muons dispostos na superficie de nosso planeta
(analises apresentadas no Capitulo 6), é necessario se levar em consideragdo, além da
modulagdo relacionada aos fen6menos interplanetarios e geomagnéticos (Capitulo 5), os efeitos
que os fendmenos atmosféricos causam na intensidade de raios cdsmicos registrada por
detectores de muons. A descricdo e o resultado das correcbes destes efeitos podem ser
visualizadas no Capitulo 4. J4 no Capitulo 3 sdo apresentados maiores detalhes da Rede Global
de Detectores de Muons (GMDN — Global Muon Detector Network) e dos quatro detectores a
que formam, cujo dados foram utilizados nas analises realizadas apresentadas nos capitulos
mencionados acima. Por fim no capitulo a seguir (2) sdo apresentados os objetivos gerais e

especificos deste trabalho.
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2 OBIJETIVOS

O objetivo principal desta tese é o estudo de varia¢cdes da intensidade de raios cdsmicos
precursoras a passagem de uma estrutura interplanetdria sobre o nosso planeta utilizando-se
os dados fornecidos pela Rede Global de Detectores de Muons (GMDN). Tem-se como objetivos

especificos:

- 0O estudo e a eliminacdo dos efeitos atmosféricos presentes na intensidade de raios
césmicos registrada pela GMDN;

- A comparacao e escolha do melhor método para se corrigir o efeito da temperatura na
intensidade de muons observada na superficie;

- Acriacdo de uma metodologia para uma melhor visualizacdo do comportamento global
da intensidade de raios cdsmicos ao longo do tempo;

- A analise continua, e ndo por estudo de casos como fora feita por trabalhos anteriores,
das varia¢Ges da intensidade de raios cosmicos registrada na superficie terrestre que

sejam precursoras a passagem de estruturas interplanetarias sobre a Terra.
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3 REDE GLOBAL DE DETECTORES DE MUONS (GMDN)

As andlises propostas no capitulo anterior realizadas, neste trabalho, utilizando-se os dados
fornecidos pela Rede Global de Detectores de Muons, conhecida pela sigla GMDN (do inglés
Global Muon Detector Network). Esta rede é atualmente formada por quatro detectores
multidirecionais de muons instalados em Nagoya (Japdo), Hobart (Australia), Sdo Martinho da
Serra (Brasil) e Cidade do Kuwait (Kuwait). A Figura 3.1 mostra uma foto e a localizagao

aproximada de cada um destes detectores.

Giobal Muon Detector Network

Figura3.1 — Foto e localizagdo aproximada dos detectores de Sdo Martinho da Serra (SMS), Kuwait (KWT), Hobart
(HBT) e Nagoya (NGY) que formam a Rede Global de Detectores de Muons (GMDN — Global Muon
Detector Network).
Fonte: Comunicagdo pessoal com Dr. Carlos Roberto Braga.

O detector de Nagoya (NGY), cuja instalagdo ocorreu na década de 1970, é o mais antigo da
GMDN, que foi fundada cerca de 20 anos depois, em 1992, com o inicio das operagdes do
detector de Hobart (HBT). Nesta época, NGY e HBT tinham respectivamente 36 m? e 9 m? de
area de detecc¢do. Juntos, estes dois detectores observavam a intensidade de raios césmicos
incidente nos dois hemisférios na regido longitudinal do globo terrestre entre o Leste Asiatico e

o Oceano Pacifico. Este fato dificultava a analise de variages de curta duragao (algumas horas)
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da intensidade de raios cosmicos relacionadas a fendmenos espaciais (MUNAKATA et al., 2000).
Em marco de 2001, um pequeno detector, com drea de detec¢do de 4 m?, foi instalado em Sdo
Martinho da Serra (SMS) visando melhorar a cobertura da GMDN, que passou a cobrir também
a regido do hemisfério sul entre o lado oeste do Oceano Pacifico e o lado leste da Africa. Quatro
anos depois, este detector foi ampliado (passando para 28 m?2), o que melhorou bastante a
confiabilidade dos dados. No ano de 2006, foi posto em operacdo na Cidade do Kuwait (KWT) o
quarto detector da rede que, nesta época, possuia 9 m? de drea de observacdo. Em 2010 e em
2012, HBT e SMS, respectivamente, tiveram suas areas de detec¢ao ampliadas. Recentemente,
em marco de 2014, KWT também passou por uma expansdo. No presente momento, os
detectores de Nagoya, Sdo Martinho da Serra, Kuwait e Hobart possuem respectivamente areas
de deteccdo iguais a 36, 32, 21.5 e 16 m2. Desde 2011, sio feitos esforcos para a ampliacdo da
GMDN através da instalacdo de dois novos detectores: um no Canada e outro no México

(NAKANO et al., 2011; BOUDJEMLINE et al., 2012).

Conforme éilustrado na Figura 3.2, HBT, NGY e SMS sdo formados por dois conjuntos horizontais
de invélucros detectores. Cada invélucro possui em seu interior um fotomultiplicador e um
“tapete” de plasticos cintiladores com area de aproximadamente 1 m2. Quando uma particula
césmica secundaria passa sobre o plastico cintilador, este emite luz, que por sua vez, é captada
pelo fotomultiplicador e transformada em um pulso elétrico que pode ser contado pela
eletronica do detector. Como ilustra a Figura 3.2, hd uma camada de chumbo de 5 cm de
espessura logo abaixo do conjunto horizontal superior de invélucros detectores, que, por sua
vez, fica 1,73 m acima da base do conjunto inferior. Esta configuracdo permite que somente
muons com energia superior a 320 MeV sejam capazes de cruzar o invélucro superior, a camada
de chumbo e o invélucro inferior no intervalo de tempo em que a detec¢do em coincidéncia é

realizada pela eletrénica do detector.

Observando-se quais dos invdlucros superiores e inferiores detectam um muon em coincidéncia,
é possivel se inferir a dire¢do de incidéncia desta particula. Conforme mostra a linha vermelha
na Figura 3.2, considerando-se que um muon passou em um dado invélucro superior e em seu
correspondente invélucro inferior (que fica na mesma posicdo horizontal), diz-se que esta
particula incidiu no detector com direcdo vertical. Na realidade, esta situacdo indica que o
angulo de sua direcdo de incidéncia com a vertical é entre 0° a 30°. Selecionando-se algumas

combinagGes entre os invdlucros superiores e inferiores, como por exemplo, as indicadas pelas
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linhas laranja, azul e verde, é possivel se observar a incidéncia de muons em diferentes cones

de visualizagao.

Diregdao Norte = Sul (Eixo Y no Sistema Novo de Correlagao)
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Figura 3.2 — llustracdo das caracteristicas dos detectores de Hobart, Nagoya e Sdo Martinho da Serra. Supondo-se

gue este conjunto esteja alinhado com a Diregdo Norte — Sul, o muon de trajetdria ilustrada pela seta
vermelha sera contabilizado pela eletronica do detector como tendo diregdo vertical, que no sistema
novo é representado pela simbologia [0,0]. Ja as particulas cuja trajetéria é mostrada pela seta verde
serdo contabilizadas no canal direcional “Sul” pelo sistema convencional e no canal direcional [0,-1]
pelo sistema novo de correlagdo, uma vez que elas foram detectadas na camada superior por um
invélucro ao sul da posicdo em que foram detectadas na camada inferior. Da mesma forma, uma
particula com trajetéria dada pela seta laranja serd contabilizada no canal direcional “Sul2” pelo
sistema convencional e [0,-2] pelo sistema novo, pois passou na camada superior dois invélucros ao
sul da posi¢do em que foi detectada na camada inferior. Seguindo o mesmo raciocinio, os mions com
trajetoria dada pela seta roxa serdo contabilizados no canal direcional “Sul3” pelo sistema
convencional e [0,-3] pelo sistema novo.

Fonte: Modificado de Braga (2015).

Até 2006/2007, os detectores de Nagoya (NGY) e Sdo Martinho da Serra (SMS) tinham, cada um,

17 diferentes dire¢cbes de observagdo (também chamadas de canais direcionais), enquanto

Hobart (HBT) possuia 13. Com a instalagdo de um novo sistema de correlagdo, cujos detalhes

sdo descritos por Yasue et al. (2003), NGY passou a ter até 121, SMS até 119 e HBT até 49 canais

direcionais. Este novo sistema de correlagdo ndo substituiu o antigo, ambos funcionam em

paralelo, havendo duas formas distintas de dados: uma convencional (com menor nimero de

canais direcionais); e outra denominada “nova” (com maior nimero de canais direcionais).
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Neste trabalho, todas as analises e estudos foram feitos utilizando-se os dados fornecidos pelo

sistema novo de correlagdo.

O detector de Kuwait (KWT) ndo é formado por plasticos cintiladores, como os outros trés
detectores descritos acima. Conforme é ilustrado na Figura 3.3, ele é composto por cilindros (de
10 cm de didametro e 5 m de comprimento) preenchidos com gas, de forma muito similar aos

contadores Geiger-Miller.

Relagdo entre as diregbes do
DETECTOR e GEOGRAFICAS

Camada de
Chumbo

Figura 3.3 — Esquema das caracteristicas do detector de Kuwait. A detec¢do em coincidéncias entre dois pares de
cilindros X e Y (destacados em azul), um na camada superior e outro na camada inferior, possibilitam
inferir a trajetdria (em vermelho) de um muon que passe sobre o detector.

32



Até marco de 2015, o detector de Kuwait era composto por duas camadas horizontais separadas
por uma distancia de 80 cm. Cada camada era formada por um grupo de 30 cilindros alinhados
com a direcdo Norte-Sul (X) e outro grupo de 30 cilindros alinhados com a direcdo Leste-Oeste
(Y). Acima do detector, ha uma placa de chumbo de 5 cm de espessura para absorver particulas
cosmicas secunddrias de menor energia, possibilitando que o detector seja sensivel

principalmente aos muons.

Ao passar sobre o detector, uma particula tem sua dire¢do (linha vermelha na Figura 3.3)
identificada a partir da localizacdo X-Y (destacada em azul) em que ela foi detectada na parte
superior e inferior do detector. No total, KWT observa a incidéncia de mions em 529 direcdes
diferentes. Para se manter uma similaridade com os dados fornecidos pelo sistema de
correlacdo antigo de HBT, NGY e SMS, os dados fornecidos por estes canais direcionais sdo
processados de forma a produzir 13 dire¢des ditas convencionais. Neste trabalho sdo utilizados

os dados originais fornecidos pelo detector (com maior nimero de canais direcionais).

A Figura 3.4 mostra as dire¢Ges assimptdticas (posicdo de entrada das particulas césmicas
primarias antes da influéncia do campo geomagnético) dos canais direcionais dos dois sistemas
de correlagdo (convencional e novo) de todos os quatro detectores da Rede Global de
Detectores de Muons (GMDN). Estas dire¢Ges foram calculadas através do modelo desenvolvido
por Smart & Shea (2001). Para este cdlculo, foi considerado o valor da rigidez mediana das
particulas césmicas primadrias observadas (indiretamente) pela GMDN. Neste trabalho foram
utilizados os valores de rigidez mediana mostrados na Figura 3.5, que foram obtidos, para cada
canal direcional, através do modelo desenvolvido por Kuwabara (2005). No mapa mostrado na
Figura 3.4, é possivel se observar claramente a maior cobertura dos dados fornecidos pelo
sistema novo. Porém, como é mostrado na Figura 3.6, a margem de erro (100/\/M)
é bastante superior a 1% nos canais direcionais deste sistema de correlagdo, que observam
particulas incidindo com alto grau de inclinacdo em relagdo a vertical. A fim de se evitar o alto
ruido presente nestes canais, foram utilizadas, neste trabalho, somente as direcbes de
observagdo com margem de erro inferior (ou proximo) a 1 %. Na Figura 3.6, estas dire¢Ges
encontram-se no interior do quadrado definido pela linha tracejada preta e branca. A fim de
uma melhor visualizag¢do, a Figura 3.7 mostra novamente o mapa das dire¢Ges assimptéticas
(Figura 3.4), destacando-se somente as dire¢des assimptdticas dos canais direcionais utilizados

neste trabalho.
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Figura 3.4 — DiregGes assimptdticas de todos os canais direcionais da GMDN. Os simbolos de cor azul, marrom,
vermelho e verde escuro mostram respectivamente os canais direcionais do detector de Hobart (HBT),
Kuwait (KWT), Nagoya (NGY) e Sdo Martinho da Serra (SMS). Os simbolos “X” representam as dire¢des
assimptoticas referentes aos canais direcionais do sistema convencional de correlagdo. As
circunferéncias, juntamente com os losangos, triangulos e quadrados sem preenchimento
representam as diregGes assimptoticas dos canais direcionais do sistema novo de correlagdo de KWT,
HBT, NGY e SMS, respectivamente. A circunferéncia, o losango, o tridngulo e quadrado preenchidos
mostram a localizagdo de cada detector. As linhas tracejadas coloridas representam as dire¢Ges Norte-
Sul (linha mais alinhada com a vertical) e Leste-Oeste (linha mais alinhada com a horizontal) definidas
em cada detector. A dire¢do assimptdtica do canal vertical de cada detector encontra-se no
cruzamento destas duas linhas. Os canais ao norte encontram-se acima da linha mais alinhada com a
horizontal, enquanto os canais ao leste encontram-se a direita da linha mais alinhada com a vertical. A
diferenga angular entre as linhas “verticais” e os meridianos (ou entre as linhas “horizontais” e as linhas
paralelas ao equador) esta relacionada com a diferencga angular entre a diregdo Norte-Sul real e aquela
definida em cada detector. Este mapa refere-se a configuragdo dos canais direcionais apds o giro de
HBT em dezembro de 2010.

Um sumario (em inglés) contendo as principais caracteristicas de cada detector da GMDN que
foi desenvolvido ao longo deste trabalho pode ser visto no Apéndice A. Entre outros aspectos,
neste sumario sao mostradas a formatacdo da tabela de dados gerada por cada detector e a
relacdo entre os canais direcionais do sistema convencional e os canais do sistema novo. Além
disto, é possivel se observar neste anexo que o detector de Hobart foi girado 28° em sentido
anti-horario durante sua expansdo em dezembro de 2010. Desta forma, as Figura 3.4 e 3.7
possuem duas versdes: uma posterior e outra anterior ao giro de HBT. As versdes mostradas
aqui, correspondem ao periodo posterior ao giro. As versdes referentes ao periodo anterior a

esta data podem ser visualizadas no Apéndice B.
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Figura 3.5 —

Rigidez Mediana das particulas cdsmicas primarias calculada para cada canal direcional do sistema novo de correlagdo dos detectores de Kuwait (KWT), Nagoya (NGY),
Hobart (HBT) e Sdo Martinho da Serra (SMS). A posi¢do “X” representa a dire¢do da particula ao longo da diregdo Leste-Oeste definida em cada detector, enquanto a
posigdo “Y” estd associada a diregdo Norte-Sul. O par [0,0] indica que a particula incidiu verticalmente, enquanto o par [0,1], por exemplo, indica que a particula incidiu
inclinada em um detector na dire¢do Norte (foi detectada na camada superior um detector ao norte daquele em que foi detectada na camada inferior).
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Figura3.6 — Margem de Erro de cada canal direcional do sistema novo de correlagdo dos detectores de Kuwait (KWT), Nagoya (NGY), Hobart (HBT) e Sdo Martinho da Serra (SMS). A
cor preta nos canais direcionais de SMS localizados na borda do detector indica a inexisténcia de dados (estas dire¢des s existirdo apds a expansdo do detector). A regido
quadrada delimitada pela linha tracejada identifica os canais direcionais utilizados nas analises feitas neste trabalho. Neste figura (e neste trabalho) considerou-se a

margem de erro dos detectores de HBT e SMS apds a suas respectivas expansoes.
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Figura 3.7 — Direg0es assimptéticas dos canais direcionais da GMDN utilizados nas analises desenvolvidas ao longo
deste trabalho. Os simbolos sem preenchimento de cor azul, marrom, vermelho e verde escuro
mostram respectivamente os canais direcionais do detector de Hobart (HBT), Kuwait (KWT), Nagoya
(NGY) e Sdo Martinho da Serra (SMS). Os simbolos preenchidos indicam a localizagdo de cada detector.
As linhas tracejadas coloridas representam as dire¢des Norte-Sul (linha mais alinhada com a vertical) e
Leste-Oeste (linha mais alinhada com a horizontal) definidas em cada detector. A diregdo assimptética
do canal vertical encontra-se, em cada detector, no cruzamento destas duas linhas. Os canais ao norte
encontram-se acima da linha mais alinhada com a horizontal, enquanto os canais ao leste encontram-
se a direita da linha mais alinhada com a vertical. A diferenga angular entre as linhas “verticais” e os
meridianos (ou entre as linhas “horizontais” e as linhas paralelas ao equador) esta relacionada com a
diferenga angular entre a diregdo Norte-Sul real e aquela definida em cada detector. Este mapa refere-
se a configuragdo dos canais direcionais apds o giro de HBT em dezembro de 2010.

3.1 Andlise e remogao de instabilidades na intensidade de raios césmicos relacionadas a
problemas em um detector

Conforme mencionado acima, alguns detectores da GMDN (Hobart e Sdo Martinho da Serra)
passaram por expansdes em suas areas de observacdo em algum momento do periodo
selecionado para se fazer as andlises propostas neste trabalho. Como é mostrado no quadro
superior da Figura 3.8, ha uma diferenca entre o valor médio da contagem de raios cdsmicos
registrada no periodo posterior e no periodo anterior a expansao de um detector. A contagem
registrada apods a expansdo é maior, pois ha um aumento na area da superficie na qual a
incidéncia de particulas cdsmicas é contada. A presenca desta alteracdo na contagem de raios
cosmicos atrapalha a realizacdo de uma analise continua dos dados. A fim de se resolver este

problema, é feito um ajuste de nivel baseado na relagdo entre a média da contagem observada
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antes e apds a expansdo. O resultado deste ajuste é mostrado no grafico inferior da Figura 3.8.

Neste grafico é possivel se observar que a contagem de raios cdésmicos registrada apds a

expansao é transformada de forma a se equiparar com aquela observada no periodo que

antecede a expansdo.
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Figura 3.8 — Comparagdo entre a intensidade de raios césmicos registrada pelo canal vertical do detector Sdo
Martinho da Serra (Igg,@s) sem qualquer tipo de corre¢do (quadro superior) e a mesma apods o ajuste

de nivel relacionado as mudangas causadas pela expansdo do detector (quadro inferior). A aérea
destacada em amarelo representa o periodo em que a expansao foi realizada.
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Além deste problema relacionado ao processo de expansdo de um detector, existem outras
instabilidades na contagem de raios césmicos associadas a problemas em um ou mais invélucros

detectores.

Conforme é possivel se observar na Figura 3.9, quando por algum motivo qualquer ha o
desligamento (permanente ou provisério) ou a reducdo na tensao elétrica de entrada de um dos
invdlucros detectores, ocorre uma queda na contagem dos canais direcionais que utilizam este
invélucro na composicdo de seus dados. Em alguns casos, esta redu¢do na contagem é ajustada
de forma similar ao que foi feito no caso da expansdo, em outros descartam-se os dados no

periodo em que este tipo de problema foi identificado.
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Figura3.9 — Exemplo do comportamento de dois canais direcionais distintos do detector de S3o Martinho da Serra
em torno do periodo em que um invélucro detector (U30) esteve desligado temporariamente (regido
destacada em amarelo).

Além do desligamento (ou redugdo na tensdo de entrada), também podem ocorrer problemas
na eletrénica de um invélucro detector fazendo com que a contagem de particulas por ele
registrada apresente aumentos ou decréscimos intensos e repentinos (vide Figura 3.10) ou
variacoes atipicas daquelas costumeiramente observadas por este invélucro em outros periodos
ou, no mesmo periodo, por outros invélucros (vide Figura 3.11). Nestes dois casos, ndo ha como
se realizar um ajuste nos dados para se resolver o problema, logo os dados coletados no periodo

sdo rejeitados.
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Figura 3.10 — Exemplo de acréscimos intensos e de curta duragdo observados nos dados registrados pelo invélucro
detector L24 de Sdo Martinho da Serra que podem influenciar o registro da contagem de raios
coésmicos de um ou mais canais direcionais deste detector.
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Figura 3.11 — Exemplo de variagGes atipicas da intensidade de particulas cosmicas observada no invélucro detector
U18 de Sdo Martinho da Serra que podem influenciar o registro da contagem de raios cosmicos de um
ou mais canais direcionais deste detector.
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Numa busca por instabilidades na contagem de raios cdsmicos relacionadas a problemas nos
invélucros detectores, foram observados, entre janeiro de 2007 e dezembro de 2012, 48 eventos
em Hobart, 10 em Nagoya e 114 em Sdo Martinho da Serra (em Kuwait ndo foi feita a verificacdo
dos dados). Na grande maioria dos casos, estes eventos tém curta duragdo (sdo de algumas
horas, no maximo um ou dois dias). Nos casos onde foi possivel, o problema foi resolvido através
de ajustes de niveis. Naqueles, onde esse ajuste ndo era possivel, os dados coletados no periodo
em que o problema foi observado foram excluidos. Uma vez que estas instabilidades foram
identificadas, solucionadas e eliminadas, os dados estdao prontos para a realiza¢gdo da andlise e

correcdo dos efeitos atmosféricos.
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4 INFLUENCIAS ATMOSFERICAS NA INTENSIDADE DE MUONS OBSERVADA NA SUPERFICIE

As influéncias da atmosfera terrestre na intensidade de raios césmicos tém sido observadas e
analisadas de forma direta e indireta desde o descobrimento destas particulas (DORMAN, 2004).
Conforme ja explicado na Secc¢do 1.1, a principal e mais importante relagdo entre as particulas
césmicas primarias e a atmosfera terrestre ocorre no Chuveiro de Raios Césmicos. Neste
processo, um dos principais fatores que regem a probabilidade de um raio césmico primario
colidir com uma particula da atmosfera numa dada altura é a densidade do gas atmosférico
nesta altura. Com base nas equacdes da Teoria Cinética dos Gases, sabe-se que, quanto maior a
densidade de ar numa dada faixa de altura, menor sera o livre caminho médio das particulas
coésmicas neste pedaco da atmosfera. Logo, maior serd a probabilidade desta particula césmica

primaria iniciar o seu chuveiro, ou em outras palavras, ser “absorvida” pela atmosfera.

A densidade do ar numa dada altura, por sua vez, conforme a Lei dos Gases ldeais, esta
relacionada a pressdo e a temperatura observadas nesta altura. Para fins praticos, geralmente
considera-se a pressdao atmosférica como dependente da temperatura e da densidade do ar.
Assim, a probabilidade de uma particula césmica primaria ser “absorvida” pela atmosfera é,
costumeiramente, vinculada a pressao atmosférica e ndo a densidade. Quanto maior a pressao
atmosférica observada numa dada altitude, maior é a probabilidade de uma particula césmica
primaria colidir com uma particula presente na atmosfera, ndo sendo observada em altitudes

menores.

De forma similar ao que ocorre com as particulas primarias, a chance de uma particula cdsmica
secunddria (como néutrons ou muons) ser termalizada numa dada altura também estd
associada a pressdao atmosférica observada nesta altura. Considerando-se todas as outras
caracteristicas constantes, espera-se que dois detectores de muons (ou monitores de néutrons)

sob diferentes valores de pressdao atmosférica, apresentem distintas taxas de contagem.

Como a pressdao atmosférica num mesmo local ndo é constante no tempo, espera-se uma
variacdo temporal da intensidade de particulas cdsmicas secundarias relacionada a mudancga
temporal desta grandeza. Um exemplo bem claro deste processo, que costuma ser chamado de
efeito barométrico, é mostrado na Figura 4.1. Nesta figura, é possivel se observar, no quadro

inferior, uma grande diminuicdo da pressdo atmosférica medida sobre o detector de Nagoya

41



(NGY) durante a passagem de um tufdo (chamado Melor) no inicio de outubro de 2009. No
quadro superior, € mostrado o consequente aumento da intensidade de raios cdsmicos

registrada por NGY no mesmo periodo.
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Figura4.1 — Contagem do canal vertical do sistema novo de correlagdo do detector de Nagoya (Igf,f;y) e Pressdo

Atmosférica registrada sob este detector durante a passagem de um Tufdo em outubro de 2009.

Além da modulagdo pelo efeito barométrico, sabe-se que a intensidade de muons que incidem
na superficie terrestre (I98%) é influenciada pela mudanca de temperatura ocorrida ao longo do
tempo (DORMAN, 2004). A principal consequéncia desta influéncia da temperatura consiste
numa variagdo sazonal. Conforme é possivel se observar na Figura 4.2, I°BS apresenta uma
variacdo harmonica anticorrelacionada com a temperatura medida préxima ao solo. Nos dados
dos detectores localizados em ambos os hemisférios é possivel se observar um maximo de
intensidade de raios cdsmicos durante o inverno (inicio do ano no hemisfério norte e meio do
ano no hemisfério sul). Além disto, na Figura 4.2, é possivel se observar que a varia¢do sazonal
da intensidade de muons registrada no canal vertical dos detectores dispostos no hemisfério
norte (18,‘,’}% e 18,‘,%%) apresenta-se em fase com a variagdo sazonal do desvio em relagao a
média da pressdo atmosférica (AP) registrada na regido de cada detector. Por outro lado, nos
dados coletados no hemisfério sul, a pressdo e a intensidade de raios césmicos tendem a

apresentar variagdo sazonal em antifase.
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Figura 4.2 — Variagdo sazonal da intensidade de raios césmicos, da pressdo atmosférica e da temperatura na regido

em que se localizam os detectores da GMDN. Em cada conjunto de graficos, o quadro superior mostra
a variagdo em relagdo a média no periodo mostrado da intensidade de muons registrada pelo canal

vertical do sistema novo de correlagdo de Kuwait (I$r3,7), Nagoya (Igney), Hobart (I{55;) e Sdo

Martinho da Serra (135545). O quadro do meio mostra o desvio em relagdo a média da temperatura
registrada por baldes meteoroldgicos na altura mais préxima ao chdo, AT (0.5km). E o quadro inferior
mostra o desvio em relagdo a média da pressdo atmosférica (AP) medida no solo. As curvas coloridas
mostram os dados didrios, ja as curvas pretas tracejadas mostram a média corrida de 3 meses destes

dados.

Conforme ja mencionado e mostrado na Figura 4.1, espera-se que a intensidade de raios

cdésmicos secundarios registrada por um detector disposto na superficie seja anticorrelacionada

com as mudancas da press3do atmosférica. A principio, a aparente correlacdo entre 1°25 e AP no
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hemisfério norte (vide Figura 4.2) esta relacionada ao fato de Nagoya e Kuwait passarem por
uma maior mudanca de temperatura ao longo do ano em comparacao a Hobart e Sdo Martinho

da Serra.

Acredita-se que o efeito da temperatura na intensidade de muons observada na superficie
terrestre seja composto por duas partes: uma denominada positiva relacionada a producdo de
muons e outra, denominada negativa, relacionada ao decaimento destas particulas (DORMAN,
2004). Mais especificamente, o efeito positivo esta relacionado ao fato de que, na teoria do
Chuveiro de Raios Césmicos, a taxa de decaimento de pions é diretamente proporcional a
temperatura (SAGISAKA, 1986). Logo, quanto maior a temperatura, maior a taxa de decaimento
de pions, maior a producdo de muons e maior a quantidade destas particulas chegando ao solo.
Por outro lado, devido ao efeito negativo espera-se que uma maior temperatura produza uma
menor intensidade de muons na superficie (BARRETT et al., 1952). Neste caso, conforme é
possivel se observar no esquema mostrado na Figura 4.3, espera-se que a expansdo da
atmosfera durante o verdo (periodo de maior temperatura) aumente a altura na qual ocorre a
maxima producdo de muons. Com isto, neste periodo, os muons terdo um maior caminho a
percorrer até chegar ao chdo, o que aumenta a possibilidade de estes decairem antes de

incidirem na superficie.

Inverno Verdo

f[ Altura de
Max. Prod.
o A=
m
“w
s
Altura de §.
Max. Prod. %—--- w

u’- |

Q.
Y | _

Maior intensidade na superficie Menor intensidade na superficie

Figura 4.3 — Esquema do efeito negativo da temperatura na intensidade de muons observada na superficie. Devido
a expansdo da atmosfera, no verdo, os muons negativos ou positivos (u*°) s3o gerados, pelo
decaimento de pions de mesma carga (*/"), numa altitude superior em relagdo ao inverno. Devido ao
maior caminho que estas particulas devem percorrer, um maior nimero delas decai em elétrons ou
positrons (e*°) antes de chegar ao ch3o.
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Através das Figura 4.1 e 4.2, fica evidente a significativa influéncia dos efeitos atmosféricos na
intensidade de muons observada na superficie terrestre. Por isso, é imprescindivel a eliminagao
(ou reducdo) destes efeitos antes de se realizar uma andlise concreta de variacOes da
intensidade de raios césmicos relacionadas a fenébmenos interplanetdarios através de dados

fornecidos por detectores de muons.

4.1 Analise do Efeito Barométrico

O estudo e a eliminacdo das influéncias da pressdo atmosférica nos dados do sistema
convencional de correla¢do da Rede Global de Detectores de Muons (GMDN) ja foram realizados
em outros trabalhos (SILVA, 2005; BRAGA, 2011; VIEIRA, 2012). A eliminag¢do deste fendmeno,
inclusive, é realizada de forma automatica pelas rotinas computacionais que processam os
dados do sistema convencional da GMDN antes de sua disponibilizacdo para uso publico na
internet. No entanto, ndo existem relatos de analise ou correcdo do efeito barométrico nos
dados do sistema novo de correlagdo, cujos dados coletados entre janeiro de 2007 e dezembro

de 2012 s3o utilizados neste trabalho.

Conforme ja& mencionado, é possivel que os resultados obtidos por uma analise do efeito
barométrico utilizando-se dados de detectores de muons coletados num periodo grande de
tempo sejam comprometidos pela influéncia da temperatura. Além disto, deve-se levar em
consideracdo as modulac¢des de longa e curta duragdo relacionadas a fenémenos solares e/ou
interplanetarios, que também podem dificultar a andlise do efeito da pressdao atmosférica na

intensidade de raios cdsmicos registrada na superficie terrestre.

Para evitar estes problemas, neste trabalho, a analise do efeito barométrico foi realizada
utilizando-se dados coletados no ano de 2009 (de baixa atividade solar) considerando-se o
periodo maximo de um més. No caso do detector de Nagoya (NGY), foram selecionados os dados
referentes ao més de outubro de 2009. Como ja mostrado na Figura 4.1, neste periodo, devido
a passagem do tufdao Melor sobre o Japdo, ha uma clara correlacdo entre a intensidade de muons
registrada por NGY e o desvio em relacdo a média da pressdao atmosférica. Nas regides dos
outros detectores da rede (Kuwait, Hobart e S3o Martinho da Serra) ndo ha a ocorréncia deste
tipo de fendmeno atmosférico (tufdo ou furacdo). Por isso, nestes detectores, realizou-se uma

selecdo de um més de 2009, onde foi observada a maior correlagcdao entre a intensidade de raios

45



césmicos observada pelo canal vertical (I(?BS) e o desvio da pressao atmosférica (AP). Em Kuwait
a maior correlacdo foi obtida no més de dezembro, em Hobart no més de junho e em Sao

Martinho da Serra em setembro.

Considerando-se que o efeito barométrico representa a atenuacdo do fluxo de particulas

césmicas pela atmosfera terrestre, é possivel se escrever a seguinte expressao:

I = Iye #(P=Po), (4.1)

onde [ é a intensidade de raios c6smicos sob pressdo atmosférica P; I é a intensidade de raios

cédsmicos sob a pressdo atmosférica Py e 1t é o coeficiente de atenuagdo.

Através da Equagdo 4.1, diz-se que a intensidade de particulas cdsmicas I, é atenuada ao passar
por uma faixa vertical de atmosfera (definida entre os niveis de pressdo P e P,), apresentando
o valor I ao chegar no solo (cuja pressao atmosférica é P). Para se levar em conta o efeito que a
variacdo temporal da pressdao atmosférica causa na intensidade de raios cosmicos registrada por
um dado detector, considera-se que [, e P, representam respectivamente a média da
intensidade de raios césmicos e da pressdao atmosférica. Assim, é possivel se dizer que a
intensidade de raios cdsmicos devida ao desvio da pressdo atmosférica (AP(t) = P(t) — Py)

ocorrido num dado instante de tempo t sera:

I1P(t) = I),e001F-aPlt] (4.2)

onde Iy, é a intensidade média de raios césmicos e 8 o coeficiente barométrico, que apresenta

valor negativo e é dado em %/hPa (DORMAN, 2004).

Supondo-se que nos meses citados acima (onde fora encontrada a mais alta correlagdo entre
1985 e AP no ano de 2009) as influéncias de outros fendmenos terrestres ou extraterrestres sdo
despreziveis, é possivel se calcular o coeficiente barométrico através de uma regressao linear

dos dados considerando-se, com base na Equacao 4.2, que:

o

, _ A70BS _

In (1985y) = Algg® = Br,a * APy, (4.3)
k.d

sendo (1,335) a média, obtida no més selecionado para a andlise, da intensidade de muons

observada pelo canal direcional “k” do detector “d”; B 4 0 coeficiente barométrico obtido para

este canal, e AP; o desvio da pressao atmosférica registrado no local de cada detector.
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A Figura 4.4 mostra a regressao linear obtida para cada detector da GMDN utilizando-se os
dados do canal vertical (k = 0). Nesta figura, é possivel se observar que os coeficientes
barométricos encontrados em Kuwait, Nagoya e S3do Martinho da Serra apresentam
praticamente o mesmo valor (aproximadamente -0.12 %/hPa). Por outro lado, o coeficiente

encontrado em Hobart é um pouco maior (aproximadamente -0.17 %/hPa).

Dez,/2009 Out/2009
L1~ r T r T rTrT T T T rrTrrtrT 6'I'I'I'I'III'I'I'I'II
4 - E
F F 4
¥ OCF E ¥
L o K 2+
£ - & ] 1
8 F -~ 85 of
< = - < -
5 . ~2F
1 1 '} L 1 1 1 | 1 1 1 1 'l L L L 1 1 1 L L
-12 -8 -4 0 4 -50 -40 -30 -20 -10 O 10
KWT AP (hPa) NGY AP (hPa)
Jun /2009 Set/2009
BE" | 1B L P, 0 PO T AT LA T ) 4r LI 1 | | T 1
4t 3 Sk
® 28 7 E I N
of : .
§_§' —2E E §_§ U
< E - < —-1F
eed= HBT - ok
—6 .l 1 1 1 1 1 1 k 1 1 | n —3 C 1 1 1 1 1 | 1 |
-40 -30 -20 -10 O 10 20 30 =20 -10 0 10 20
HBT AP (hPa) SMS AP (hPa)
Boxwr =-0.124 %/hPa Boupr =-0.168 %/hPa Boney =-0.114 %/hPa Bo.sus = -0.119 %/hPa
RBo xwr =-0.830 RBoypr=-0.978 RBonGy=-0.855 RBgsms=-0.879

Figura 4.4 — Correlagdo entre o desvio em relagdo a média da pressdo atmosférica (AP) e a variagdo logaritmica
relativa a média da intensidade de raios cosmicos registrada pelo canal vertical do sistema novo de
correlagdo (AIgBS). Os dados de cor marrom referem-se ao detector de Kuwait (KWT), os de cor
vermelha a Nagoya (NGY), os de cor azul a Hobart (HBT) e os de cor verde referem-se a Sdo Martinho
da Serra (SMS). Acima de cada grafico € mostrado o més em que os dados foram selecionados para se
realizar esta analise. Nos quadros coloridos na parte inferior da figura, sdo mostrados os valores do
coeficiente barométrico () e do coeficiente de correlagdo (Rf,) entre AP e AIOOBS obtidos para cada

detector.

OBS

A Figura 4.5, mostra os coeficientes de correlagdo (RS, ;) entre Al ;° e APy obtidos para cada

um dos canais direcionais “k = [x,y]” de todos os detectores “d” da GMDN. Nesta figura, é
possivel se observar uma menor correlagdo entre a variacdo da pressdao atmosférica e a
intensidade de raios césmicos obtida nos canais direcionais mais inclinados (na figura localizados
proximos a borda do quadro que define cada detector). Esta baixa correlacdo esta relacionada

ao alto ruido presente nos dados destes canais (maior margem de erro).
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Figura 4.5 — Coeficientes de correlagdo entre o desvio da pressdo atmosférica e a intensidade de muons registrada
por cada canal direcional dos detectores de Kuwait (KWT), Nagoya (NGY), Hobart (HBT) e Sdo Martinho
da Serra (SMS). A posigdo “X” representa a dire¢cdo da particula ao longo da diregdo Leste-Oeste
definida em cada detector, enquanto a posi¢do “Y” esta associada a dire¢do Norte-Sul. O par [0,0]
indica que a particula incidiu verticalmente, enquanto o par [0,1] indica que a particula incidiu inclinada
em um detector na diregdo Norte (foi detectada na camada superior por um detector ao norte daquele
em que foi detectada na camada inferior). A cor preta nos canais direcionais de SMS localizados na
borda do detector indica a inexisténcia de dados (estas dire¢des so existirdo apds a expansdo do
detector). A regido quadrada delimitada pela linha tracejada preta identifica os canais direcionais (com
margem de erro menor ou préxima a 1%. Os valores do ultimo conjunto de canais direcionais (X ou Y
>2) de HBT e das duas ultimas colunas (X =-7 ou X = +7) foram obtidos utilizando-se os dados coletados
em 06/2011 e 09/2012.

Também é possivel se observar na Figura 4.5 que, assim como ocorre no caso do canal vertical
(Figura 4.4), os coeficientes de correlacdo obtidos em Hobart sdo maiores (apresentam cores
mais avermelhadas) do que aqueles obtidos nos outros detectores. Esta diferenca pode estar

relacionada ao fato de HBT ter uma menor rigidez geomagnética de corte (Ry) que os outros
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detectores da GMDN. Enquanto R, em KWT, NGY e SMS apresentam valores entre 9 e 13 GV,
em HBT ele é apenas 1,8 GV. Logo, Hobart é sensivel a particulas primarias de energia bem mais
baixas do que os outros detectores da rede. Estas particulas primdrias de baixas energias, geram
muons de menor energia que sdo mais influenciados pelo efeito barométrico (DORMAN, 2004).
Esta relagcao de R,Bk'd com a energia dos raios cdsmicos também pode ser vista comparando-se
os coeficientes encontrados nos canais direcionais que observam particulas vindas do leste (X
positivo) com os que observam particulas provenientes do oeste (X negativo). Em geral, os canais
direcionais a direita (leste) apresentam Rf3 um pouco menor do que os canais dispostos a
esquerda (oeste). Em Sdo Martinho da Serra, por exemplo, em média, os canais ao leste (x > 2)
tém Rp igual a -0,53, enquanto a média dos canais ao oeste (x < -2) é igual a -0,61. Essa
diferenca, muito provavelmente, ocorre devido ao Efeito Leste-Oeste, mencionado na Seccdo
1.1, que faz com que as particulas incidindo do oeste tenham menor energia do que as particulas

gue vém do leste.

A Figura 4.6, mostra o coeficiente barométrico (,Bk,d) obtido em cada canal direcional “k =
[x,y]” de cada detector “d” da Rede Global de Detectores de Muons. Nesta figura, é possivel se
observar uma grande variacdo nos valores dos coeficientes barométricos obtidos para os canais
direcionais mais inclinados do detector de Kuwait devido a alta margem de erro destes. Uma
pequena relagdo entre o valor do coeficiente barométrico e o Efeito Leste-Oeste também pode
ser observada nesta figura. Isto ocorre principalmente no quadro referente ao detector de

Nagoya, onde 3, ., tende a ser mais proximo de zero (o que indica um menor efeito da

pressao) nos canais direcionais que observam particulas vindo do leste (maior energia).

Considerando-se como valor padrdo, a pressdo média (P,,) obtida nos periodos em que a analise
descrita acima foi realizada, é possivel se eliminar o efeito barométrico dos dados através da
seguinte expressao:

IER() = 1255 (0) * eO0V Prar (PO=Puda, (4.4)

onde I,?ﬁs(t) é a intensidade de raios césmicos observada pelo canal direcional “k” do detector
“d” num dado instante de tempo t; P(t) é a pressdo atmosférica medida neste instante de
tempo; I,ffi(t) é a intensidade de raios cdsmicos corrigida pelo efeito da pressdao atmosférica; e

Br.a € o coeficiente barométrico (cujo valor para cada canal direcional é dado na Figura 4.6).

Quando P(t) for igual a Py, o efeito barométrico sera considerado nulo e nenhuma corregdo é
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feita. Quando P(t) for maior que Py, a intensidade de raios cdsmicos diminui por causa do

OBS

efeito barométrico. Logo, para se corrigir este efeito, I, ;> € aumentado. Na situagdo contraria

(P(t) < Py), 1,355 é reduzido ao se fazer a corre¢do dos dados, pois espera-se que a intensidade

de raios césmicos tenha aumentado por causa da diminuicdo da pressao atmosférica.
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Figura4.6 — Coeficiente barométrico (f[y,y4) obtido para cada canal direcional dos detectores de Kuwait (KWT),

Nagoya (NGY), Hobart (HBT) e Sdo Martinho da Serra (SMS). A posicdo “X” representa a dire¢do da
particula ao longo da diregdo Leste-Oeste definida em cada detector, enquanto a posi¢do “Y” esta
associada a diregao Norte-Sul. O par [0,0] indica que a particula incidiu verticalmente, enquanto o par
[0,1] indica que a particula incidiu inclinada em um detector na dire¢do Norte (foi detectada na camada
superior por um detector ao norte daquele em que foi detectada na camada inferior). A cor preta nos
canais direcionais de SMS localizados na borda do detector indica a inexisténcia de dados (estas
direcBes sé existirdo apds a expansdo do detector). A regido quadrada delimitada pela linha tracejada
preta e branca identifica os canais direcionais com margem de erro menor ou proxima a 1%. Os valores
do ultimo conjunto de canais direcionais (X ou Y > 2) de HBT e das duas ultimas colunas (X =-7 ou X =
+7) foram obtidos utilizando-se os dados coletados em 06/2011 e 09/2012.
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A Figura 4.7 mostra uma comparacdo entre a intensidade de muons registrada pelo canal
vertical de cada detector da GMDN antes (I$25) e apés (I§7) a correcdo pela pressdo. Os dados
mostrados nesta figura sdo referentes a marco de 2012, quando ocorreu um grande decréscimo
da intensidade de raios cdsmicos relacionado a passagem de uma estrutura interplanetaria pela
Terra. Sabe-se que estes decréscimos devem ser abruptos e possuir uma lenta recuperagao (vide
exemplo na Figura 6.1). Principalmente no caso de Hobart e Nagoya, esta caracteristica é melhor
visualizada nos dados corrigidos, o que evidencia a importancia da eliminacdo do efeito
barométrico antes da analise de variacGes no fluxo de raios cosmicos relacionadas a fenémenos

de origem solar ou interplanetdria.
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Figura 4.7 — Comparagdo entre a intensidade de raios cosmicos medida pelo canal vertical sem qualquer tipo de

correcdo (I955) e apés ser corrigida pelo efeito barométrico (I§¥). As curvas de cor marrom
representam os dados do detector de Kuwait (KWT), as curvas vermelhas os dados de Nagoya (NGY),
as azuis os dados de Hobart (HBT) e as verdes os dados de Sdo Martinho da Serra (SMS).

Além da melhora na visualizacdo das variacdes da intensidade de raios césmicos relacionadas a
fendbmenos interplanetarios, a correcao dos dados pela pressdo também evidencia a variacdo
relacionada as mudancas de temperatura ao longo do ano. Conforme é mostrado na Figura 4.8,
a intensidade de particulas césmicas do canal vertical corrigida pelo efeito barométrico (IOCP),
em todos os detectores, apresenta uma maior amplitude em sua variagdo sazonal quando

comparada com os dados nao corrigidos (graficos superiores da Figura 4.2).
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Figura 4.8 — Intensidade de raios cdsmicos do canal vertical corrigida pela pressao (Igp) registrada em cada

detector da GMDN entre 01/01/2007 e 31/12/2012. As curvas continuas de cor marrom, vermelha,
azul e verde mostram a intensidade didria registrada nos detectores de Kuwait (KWT), Nagoya (NGY),
Hobart (HBT) e Sdo Martinho da Serra (SMS), respectivamente. As curvas tracejadas pretas mostram a

média movel de 3 meses dos dados diarios.

Na Figura 4.8, também é possivel se observar que a modulagdo relacionada ao ciclo de atividade
solar (espera-se uma maxima intensidade de raios cosmicos ao final de 2009) é um pouco mais
evidente nos dados corrigidos pelo efeito barométrico. Porém, a visualiza¢cdo desta modulagao

ainda é bastante ofuscada, principalmente nos detectores dispostos no hemisfério norte, pelo

efeito da temperatura.
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4.2 Analise e eliminagdo do efeito da temperatura

Para a realizagdo da analise do efeito da temperatura nos dados coletados pelo sistema novo de
correlagdo da Rede Global de Detectores de Muons entre 2007 e 2012 foram utilizados perfis
didrios de temperatura atmosférica construidos através de dados de balGes meteorolégicos e
pelo instrumento SABER (Sounding of the Atmosphere using Broadband Emission Radiometry),
que esta a bordo do satélite TIMED (Thermosphere, lonosphere, Mesosphere Energetics and

Dynamics).

O instrumento SABER consiste num radiometro que, entre outras funcdes, pode inferir a
temperatura da alta e média atmosfera observando a emissdao em infravermelho do diéxido de
carbono (CO;) e éxidos nitricos por meio de uma técnica que tem sido amplamente utilizada
desde o seu desenvolvimento na década de 1970 (GILLE & HOUSE, 1971). Maiores informacdes
sobre este instrumento e sobre os seus dados podem ser visualizadas na descricdo feita por

Mlynczak et al. (2007) ou no endereco a seguir: http://saber.gats-inc.com.

Como o SABER ndo consegue medir a temperatura em altitudes inferiores a 14-15 km, sdo
utilizados de forma complementar os dados de radiossondas a bordo de balées meteorolégicos,
que medem o perfil de temperatura da atmosfera até 30 km de altitude. Os dados de
radiossondagem utilizados neste trabalho sdo fornecidos pelo Integrated Global Radiosonde
Archive mantido pela NOAA/ESRL Radiosonde Database. Maiores informacdes sobre estes

dados podem ser vistas em: http://www.esrl.noaa.gov/raobs/General_Information.html.

As temperaturas medidas por estes dois instrumentos, que cobrem uma faixa entre 0,5 e 110
km de altitude, sdo processadas de forma a se obter um perfil médio didrio com um ponto de
temperatura a cada 0,5 km. O quadro no lado esquerdo da Figura 4.9, mostra um exemplo do
perfil de temperatura medido pelo SABER (em azul) e por balGes meteoroldgicos (em vermelho).
Ja o quadro no lado direito mostra o perfil de temperatura obtido apds o processamento (média)

dos dados destes dois instrumentos.

A Figura 4.10 mostra o desvio em relacdo a média da temperatura medida, entre janeiro de 2007
e dezembro de 2012, em duas diferentes altitudes acima da regido onde se localiza cada
detector da GMDN: a mais proxima da superficie, AT (hsyp), onde hgyp = 0,5 km, e aquela na

qual ocorre a maxima produgdo de muons no Chuveiro de Raios Cdsmicos, AT (hypp),
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considerando-se hypy = 16,5 km. Nesta figura é possivel se observar que AT [hgyp] (curvas de
cor mais escura) obtido para cada detector apresenta uma variacdo sazonal, cujo maximo valor
de amplitude ocorre durante o verdo (do hemisfério onde o detector se encontra). Por outro

lado, AT [hypp] (curvas de cor mais clara) apresentam uma variagdo sazonal em antifase com

AT [hgyp] apresentando seu pico de amplitude durante o inverno.
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Figura4.9 — Exemplo do perfil atmosférico de temperatura sobre o detector de Sdo Martinho da Serra no dia

06/11/2009. No lado esquerdo, sdo mostrados os dados medidos pelo instrumento SABER (pontos
azuis) e por baldes meteoroldgicos (pontos vermelhos). No lado direito, € mostrado o perfil médio
obtido ap6s a combinagdo dos dados fornecidos pelos dois instrumentos.

Através da Figura 4.11, é possivel se observar que, mesmo quando a temperatura é agrupada
conforme um mesmo valor de pressdo atmosférica (ao invés de um mesmo valor de altitude),
ha uma variacdo sazonal em antifase entre a temperatura medida préximo ao chdo e aquela
medida em 100 hPa (onde ocorre a maxima produgdo de raios césmicos secundarios). Nesta
figura sdo mostrados os valores do desvio de temperatura observado acima de cada detector da
GMDN na superficie isobarica de 100 hPa (onde ocorre a maxima producdo de particulas
cosmicas secundarias). Diferentemente dos dados mostrados na Figura 4.10, os dados
representados na Figura 4.11 ndo foram processados durante a realizacdo deste trabalho. Eles
foram fornecidos pelo IZMIRAN (Nikolay Pushkov Institute of Terrestrial Magnetism, lonosphere
and Radio Wave Propagation of the Russian Academy of Sciences) através do banco de dados de

detectores muons (Muon Detector Database), cujas informagcGes podem ser encontradas no

seguinte endereco: http://cr20.izmiran.ru/MDDB/. Para a construgdo deste banco de dados sdo
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utilizados os dados do modelo de previsdo numérica Global Forecast System (GFS) desenvolvido
pelo NCEP (National Centers for Environmental Prediction) da NOAA (National Oceanic and
Atmospheric  Administration), cujos  detalhes podem ser Vvisualizados em:

www.ncdc.noaa.gov/data-access/model-data/model-datasets/global-forcast-system-gfs.
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Figura 4.10 — Desvio em relagdo a média da temperatura préxima a superficie (AT (hgyp)) e perto da altitude em
que ocorre a maxima produgdo de raios cdsmicos secunddrios (AT (hypp)). As curvas coloridas
representam os dados diarios, enquanto as curvas tracejadas pretas representam a média mével de 3
meses destes dados. As letras “V” no eixo superior do tempo indicam o periodo em que ocorre o verao
no hemisfério norte, enquanto as dispostas no eixo inferior indicam o mesmo para o hemisfério sul.
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Figura 4.11 — Variagdo da temperatura em 100 hPa calculada pelo modelo GFS (Global Forecast System) nas regides
de Kuwait (KWT), Nagoya (NGY), Hobart (HBT) e Sdo Martinho da Serra (SMS). As curvas coloridas
representam os dados hordrios, enquanto as curvas tracejadas pretas representam a média mével de
3 meses destes dados. O termo “Verdo” no grafico de KWT destaca o periodo em que esta estagdo do
ano ocorre no hemisfério norte, enquanto o mesmo termo no grafico de SMS indica o periodo de verdo
no hemisfério sul.

Considerando-se a antifase existente entre a temperatura atmosférica observada préximo ao
chdo e aguela medida na altitude de maxima producdo de particulas secundarias, espera-se que
a intensidade de muons na superficie apresente um menor valor durante o verdo devido a
ambos os efeitos da temperatura (positivo e negativo). Devido ao efeito negativo, espera-se um
decréscimo na intensidade de mions observada no solo relacionado a expansdo da atmosfera
associada, por sua vez, ao aumento de temperatura préximo ao chao durante o verao. Neste

mesmo periodo, devido ao efeito positivo, também espera-se um decréscimo na intensidade de
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muons na superficie relacionado a menor taxa de decaimento de pions, que ocorre devido a

diminuicdo de temperatura na altitude onde ocorre a maxima producdo de muons.

Como é possivel se observar na Figura 4.12, além do intervalo proximo a altitude de méaxima
producdo de raios cdsmicos secundarios (16,5 km), foram observados outros intervalos onde a

temperatura durante o inverno tende a ser maior do que no verao.
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Figura 4.12 — Perfil atmosférico da temperatura média, (T (h)), calculada nos meses de verdo (pontos vermelhos) e
nos meses de inverno (pontos azuis) nas regiGes dos detectores de Kuwait (KWT), Nagoya (NGY),
Hobart (HBT) e Sdo Martinho da Serra (SMS).

Na Figura 4.12 é possivel notar que a diferenca entre a temperatura média, (T (h)), no inverno
e no verdo ao longo da altura é diferente conforme o local do detector a que se refere. Em todos

os detectores, (T (h)) é maior no verdo do que no inverno em altitudes préximas a superficie (h
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< 10 km) principalmente no hemisfério norte. Como ja mencionado acima, (T (h)) obtido entre
10 e 25 km de altitude apresenta um comportamento contrdrio ao observado no chdo. Em
outras palavras, em todo os locais onde se localizam os detectores da GMDN, o inverno tende a
ser mais quente que o verdo nesta faixa de altura. Além disto, é possivel se observar que essa
diferenca entre (T(h)) no inverno e no verdo nesta faixa de altura tende a ser maior no
hemisfério sul do que no norte. Entre 25 e 75 km, a média da temperatura no verdo volta a ser
maior do que a média da temperatura no inverno, exceto na localidade do detector de Kuwait,
onde o inverno tende a ser um pouco mais quente que o verdo na faixa entre 25 e 45 km. A
partir de 75 km de altitude, é possivel se observar novamente uma inversao no comportamento
da temperatura média obtida no inverno e a obtida no verdo. Este comportamento se mantém
até 95 km de altitude, quando a (T'(h)) obtida no verdo volta a ser maior que a temperatura

média obtida no inverno.

Como os perfis de temperatura tem resolucao didria, para a realizacdo da andlise do efeito da
temperatura nas intensidades de raios césmicos registradas pela Rede Global de Detectores de
Muons (GMDN), foram feitas médias de 24 pontos dos dados, que originalmente tém resolucdo
horaria. Além disto, para se evitar a influéncia do ciclo de atividade solar de 11 anos, utilizou-se
a variacdo de curta periodicidade da intensidade de raios césmicos corrigida por pressao,

I,ﬁg_SRT(t), que é calculada conforme a seguir:

Tea 5FT () = IE5(©) = (G (Ohs, (4.5)
onde I,ffi(t) é a intensidade de raios césmicos registrada no canal “k” do detector “d” no
instante de tempo t e (I,f_’;(t))m é a média mével de 13 meses de I,ffi(t). Conforme é possivel
se observar na Figura 4.13, a variacdo de longa periodicidade presente em I¢F(t) (vide Figura

4.8) que apresentava um maximo de intensidade no ano de 2009 e esta relacionada ao ciclo de

atividade solar é eliminada ao se calcular I¢?=SRT(¢).
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Figura 4.13 — Variagdo da intensidade de raios cdsmicos registrada pelo canal vertical apds a remogdo do efeito

barométrico e da modulagdo de longa escala associada ao ciclo de atividade solar. A curva marrom

mostra os dados de Kuwait (I§ k), a curva vermelha os de Nagoya (I§kgy""), a curva azul os de
CP—SRT

Hobart (I§557°") e a curva verde os de S&o Martinho da Serra (I§ %%

Existem diversas maneiras de se analisar e corrigir o efeito da temperatura presente na
intensidade de muons registrada por detectores dispostos em nosso planeta. Os métodos mais
simples consistem numa compara¢ao da variacao da intensidade de raios cdsmicos com: a
variacdo da temperatura observada no solo, a mudanca na altitude em que ocorre a maxima
producdo destas particulas ou com a variacdo da temperatura nesta altitude (BLACKETT, 1938;
HESS, 1940; DUPERIER, 1949; TREFALL, 1955; FRENCH Jr. & CHASSON, 1959; OKAZAKI et al.,
2008; DE MENDONCA et al, 2013). Jd4 os métodos mais complexos consideram através de

analises tedricas ou empiricas a variagdo da temperatura ao longo de toda atmosfera (BARRETT
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et al., 1952; SAGISAKA, 1986; AMBROSIO et al, 1997; DORMAN, 2004; BERKOVA et al., 2011; DE
MENDONCGA et al., 2013).

Em todos estes métodos considera-se que a variacdo da intensidade de raios cdsmicos
registrada por um dado detector apds a correcdo pelo efeito barométrico (1F) é composta de
dois termos: um dependente da temperatura (IT) e outro independente, que corresponde aos
dados corrigidos pelo efeito da pressdo e da temperatura (I°FT). Desta forma, I°FT pode ser

escrito conforme a seguir:

CPT _ jCP _ T
I =1 I". (4.6)

O detalhamento e os resultados obtidos utilizando-se as sete principais maneiras de se
descrever IT, assim como a combinagdo e a modificagdo de alguns destes métodos sdo

mostradas nas subsecgdes a seguir.

4.2.1 Método da Temperatura de Superficie (SUP)

Assim como mostrado na Equacao 4.7, este método empirico descreve a variagao da intensidade
de muons esperada devido ao efeito da temperatura (I”) como uma funcio linear de AT (hgyp),

gue representa o desvio em relacdo a média da temperatura da superficie:

" = asyp * AT (hsyp), (4.7)

onde agyp é o coeficiente de temperatura de superficie dado em %/K. Neste trabalho, hg;p €
igual a 0,5 km de altitude, devido a indisponibilidade de dados da temperatura na superficie. A
variagdo de AT (hgyp) entre janeiro de 2007 e dezembro de 2012 registrado na regido de cada

detector da GMDN pode ser visto na Figura 4.10.

A fim de se calcular o valor de agyp, considerou-se que a variagdo da intensidade de raios

1¢P=SRT mostrado na Figura 4.13) é mais

cosmicos corrigida por pressdo de curta periodicidade (
influenciada pelo efeito da temperatura do que por outros fendmenos (solares ou
interplanetarios). Desta forma, agsyp pode ser calculado através de um regressao linear entre

ICP=SRT o AT (hgyp).

A regressdo e os valores de coeficiente de temperatura de superficie obtidos utilizando-se os
dados referentes a cada detector da GMDN podem ser visualizados na Figura 4.14. Nesta figura,

é possivel se observar uma significante diferenga entre ag;p obtido em Nagoya (NGY) e o obtido
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em Sdo Martinho da Serra (SMS). O coeficiente encontrado em NGY é quase duas vezes maior
do que o encontrado em SMS. De modo geral, os detectores dispostos no hemisfério sul (SMS e
HBT) tendem a ter um menor valor de ag;p em relagdo aos detectores dispostos no hemisfério

norte (NGY e KWT).
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Figura 4.14 — Correlagdo linear entre o desvio da temperatura medido préximo ao solo, AT (h¢gp), € a intensidade

de raios césmicos apds a remogdo do efeito barométrico e da modulagao de longa escala pelo ciclo de

atividade solar registrada pelo canal vertical do detector de Kuwait (I§kyr" ), Nagoya (ISNey<"),

Hobart (I§5577") e Sdo Martinho da Serra (I5%;3%T). O coeficiente de temperatura de superficie (asyp)
e coeficiente de correlagio (R) entre AT (hgyp) e I1°P7SET encontrados em cada detector sdo
mostrados na parte inferior da figura. Os dados de cor marrom referem-se a Kuwait, os vermelhos a
Nagoya, os azuis a Hobart e os verdes a Sdo Martinho da Serra.

4.2.2 Método da temperatura de maxima produg¢ao de mions (MPM)

Conforme mostrado a seguir, este método descreve a variacao da intensidade de muons devido
ao efeito da temperatura (IT) em funcdo da variacdo de temperatura registrada na altitude em

gue ocorre a maxima producdo destas particulas:

I" = aypy * AT (hypm), (4.8)

onde aypy é o coeficiente da temperatura de maxima produgdo de muons dado em %/K e
AT (hypp) € 0 desvio em relagdo a média da temperatura registrada na altura em que ocorre a

madxima produgdo de muons (hypp), que neste trabalho foi assumida como sendo igual a 16,5
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km. A variag¢do ao logo do tempo de AT (hypp) Observado acima de cada detector é mostrada

na Figura 4.10.

Similarmente ao que foi feito no Método SUP, o coeficiente de temperatura de maxima
produgdo de muons é calculado através de uma regressdo linear entre I°P=SRT e AT (hypp),
que pode ser visualizada na Figura 4.15. Nesta figura é possivel se observar que, ao contrario do
que ocorre em todos os outros métodos analisados neste trabalho, os coeficientes de
temperatura encontrados neste método (a,pp) sd0 positivos. Conforme ja mostrado na Figura

4.13, a variacdo sazonal de [¢P~SRT

estd em fase com AT (hypy), que por sua vez, esta em
antifase com a variagdo de temperatura observada préxima ao solo. Valores positivos de aypp,
também foram encontrados em outros trabalhos, onde a intensidade de raios cdsmicos
observada por cameras de ionizacdo e outros tipos de detectores de raios cdsmicos foi
comparada com a variagcdo de temperatura registrada no nivel isobarico de 100 hPa (DUPERIER,

1949; TREFALL, 1955; FRENCH Jr. & CHASSON, 1959).
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Figura 4.15 — Correlagdo linear entre o desvio da temperatura medido proximo a altitude em que ocorre a maxima
producdo de particulas cdsmicas secundarias, AT (hypy), € a intensidade de raios cosmicos registrada
pelo canal vertical de cada detector “d” da GMDN apds a remogdo do efeito barométrico e da
modulacdo de longa escala pelo ciclo de atividade solar (I§55%"). O coeficiente de temperatura de
maxima producdo de muons (aypy) e o coeficiente de correlacio (R) entre AT (hypy) e I€P~SET
encontrados em cada detector sao mostrados na parte inferior da figura. Os dados de cor marrom
referem-se a Kuwait, os vermelhos a Nagoya, os azuis a Hobart e os verdes a Sdo Martinho da Serra.
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4.2.3 Combinagdo entre os métodos SUP e MPM (SUP+MPM e MPM+SUP)

Acredita-se que o Método da Temperatura de Superficie (SUP) estd associado principalmente
ao efeito negativo da temperatura, enquanto o Método da Temperatura de Maxima Producdo
de Muons (MPM) estd associado principalmente ao efeito positivo. Portanto, ambos os
métodos, provavelmente, consideram apenas uma parte do efeito da temperatura. A fim de

estudar as duas partes em conjunto, analisou-se a combinac¢do destes dois métodos.

No Método SUP+MPM, primeiramente a variacdo da intensidade de muons é corrigida
utilizando-se o método SUP e depois utilizando-se o método MPM. Calcula-se a intensidade de
raios césmicos corrigida pela pressao e pela temperatura através do método da temperatura de
superficie (SUP I°PT) usando-se as Equagdes 4.6 e 4.7 juntamente dos valores de agyp
mostrados na Figura 4.14. Depois disto, calcula-se um segundo coeficiente de temperatura de
maxima produgdo de muons (apppy2) através de uma regressdo linear entre SUP Alypc €
AT (hypp)- Como é possivel se observar na Tabela 4.1, um baixo coeficiente de correlagdo (R)
entre estas duas grandezas foi obtido em todos os detectores, o que pode indicar uma maior
influéncia do efeito negativo na intensidade de muons observada no solo.

Tabela 4.1 — Valores encontrados para o novo coeficiente de temperatura de méxima produgdo de muons (@ pp2)

calculado através da combinacdo do Método da Temperatura de Superficie com o Método da
Temperatura na altura de Maxima Produgdo de Muons (SUP+MPM).

Método SUP+MPM

IT — IT—SUP + IT_MPMZ, onde IT—MPMZ = Aypmz * AT(hMPM)

Detector aypuz (%/K) R
KWT +0.028 £ 0.003 0.172
NGY +0.024 £ 0.003 0.233
HBT +0.005 + 0.003 0.039
SMS +0.031 £ 0.003 0.232

No método MPM+SUP, primeiramente foi obtida a intensidade de raios cdsmicos corrigida pela
pressdo e pelo efeito da temperatura através do método da temperatura de maxima producao
de muons (MPM I°PT) usando-se as Equagbes 4.8 e 4.6 juntamente de valores de aypy

mostrados na Figura 4.15. Depois, através da regressdo linear entre MPM I°PT e AT (hgyp)
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calculou-se um segundo coeficiente de temperatura de superficie (agyp,). Neste caso, conforme
é possivel se observar na Tabela 4.2, uma baixa anticorrelacdao foi encontrada somente no
detector de Sdo Martinho da Serra.

Tabela 4.2 — Valores encontrados para o novo coeficiente de temperatura de superficie (agyp;) calculado através

da combinagdo do Método da Temperatura na altura de Maxima Produgdo de Mudons com o Método
da Temperatura de Superficie (MPM+SUP).

Método MPM+SUP

IT — IT—MPM + IT—SUPZ’ onde IT—SUPZ = agypy * AT(hSUP)

Detector Asyp2 (%/K) R
KWT -0.081 +0.002 -0.690
NGY -0.072 £ 0.002 -0.637
HBT -0.074 £ 0.003 -0.502
SMS -0.038 + 0.002 -0.331

4.2.4 O método Tedrico (TEO) e sua variagao (TEO-M)

O método tedrico, também chamado de método da integral, considera a teoria por tras do efeito
da temperatura descrita por Sagisaka (1986). Neste método, a varia¢cdo da intensidade de muons

devido ao efeito da temperatura (I7) é descrita como:

Xsup
IT = fo trpo () * AT(x) * dx, o)
onde x é a profundidade atmosférica, dada em g/cm?;, AT(x) é o desvio da temperatura e
argo(x), dado em %/(K.g.cm?), é o coeficiente de temperatura tedrico parcial nesta
profundidade atmosférica. Neste trabalho, a integragdo numérica desde o topo da atmosfera (x
= 0) até a superficie (xgyp) destas varidveis é feita utilizando-se o Método de Boole (BOOLE &

MOULTON, 1860).

A Equacdo 4.10 mostra a expressdo utilizada neste trabalho para se calcular a profundidade
atmosférica para cada altura. Através dos perfis atmosféricos diarios de temperatura e pressao

fornecidos pelo SABER e por bal6es meteoroldgicos, calculou-se um perfil da profundidade
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atmosférica, contendo seus valores a cada meio quildometro no intervalo entre 0,5 e 110 km de
altitude. Utilizando-se os perfis didrios obtidos entre 01 de janeiro de 2007 e 31 de dezembro

de 2012 calculou-se o perfil médio mostrado na Figura 4.16, que é utilizado na Equacao 4.9.

v P(R) My,
x(h) =fp(h) dh, — p(h) =%* Zl’ (4.10)
h

onde P(h), T(h) e p(h) sdo, respectivamente, a pressdo atmosférica, a temperatura e a
densidade do ar numa dada altitude h; M;;,; € a massa molar média do ar e R a constante

universal dos gases.
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Figura 4.16 — Profundidade Atmosférica Média (x).
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Para o célculo de IT foram utilizados os valores de argy(x) obtidos por Sagisaka (1986)
considerando-se 0° de angulo zenital e uma energia de corte de 0,32 GeV, cujo comportamento
ao longo da atmosfera pode ser visualizado na Figura 4.17. O quadro no lado esquerdo desta
figura mostra o comportamento de ago(x) ao longo da profundidade atmosférica. O quadro
do meio mostra a;yr(x) ao longo de um eixo linear da altura (escala logaritmica da
profundidade atmosférica). Ja o quadro no lado direito mostra o comportamento do produto
entre aryp (x(hl-)) e Ax, que é a diferenca entre a profundidade atmosférica obtida num nivel
atmosférico de uma dada altura, x(h;), e a obtida no nivel logo acima, x(h;,,). O somatério
deste produto resulta no coeficiente de temperatura tedrico total, que neste caso é -0,304 %/K,
ou seja, que prevé uma variagao negativa da intensidade de raios cdsmicos de 0,304 % para cada

aumento de 1 kelvin de temperatura na atmosfera como um todo.
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Figura 4.17 — Coeficiente de temperatura tedrico parcial, argo (x), calculados por Sagisaka (1986) considerando-se
0° de angulo zenital e energia de corte de 0,32 GeV. No quadro esquerdo, é mostrado os valores de
argo(x) conforme a profundidade atmosférica (x). No quadro do meio, sdo mostrados os mesmos
valores de argo(x), porém sob um escala logaritmica de x (escala linear da altitude). No quadro
direito, € mostrado o produto entre o coeficiente de temperatura tedrico parcial e Ax = x; — x;44
(variagdo da profundidade atmosférica entre dois pontos, ou seja, a cada 0,5 km de altitude).

O comportamento de argo(x) ao longo da altura nas condigdes utilizadas neste trabalho, assim
como aqueles calculados para outros dngulos e/ou energia de corte, podem ser visualizados na

Figura 3 de Sagisaka (1986).

Diferentemente de todos os outros métodos analisados neste trabalho, o Método Tedrico (TEO)
impde um mesmo coeficiente de temperatura em todos os detectores. Por curiosidade, criou-
se uma modificacdo deste método, chamada de TEO-M, que introduz uma dependéncia local
neste coeficiente. Neste caso, a variacdo da intensidade de muons devido ao efeito da

temperatura (IT) é dada por:

66



T _ T—-TEO
IF=L-I"", (4.11)

onde IT~TEO ¢ 3 variacdo da intensidade de muons devido ao efeito da temperatura esperada
conforme o Método Tedrico (TEO) descrita na Equacgdo 4.10; e L é o coeficiente que varia
conforme o local de cada detector, que é calculado através de uma regressdo linear entre [T ~TEO
e a variacdo da intensidade de raios cosmicos registrada pelo canal vertical de um dado detector
da GMDN apés a remocao do efeito barométrico e das influéncias de longa escala do ciclo de
atividade solar (I¢P~SET). Através desde método, obteve-se L igual a 0,940 para o detector de
Kuwait (KWT), 0,904 para o detector de Nagoya (NGY), 0,712 para o detector de Hobart (HBY) e
0,673 para o detector de Sdo Martinho da Serra (SMS). Considerando que L préximo de 1,0
indica uma boa similaridade entre a variacdo sazonal presente nos dados observados e a
presente nos dados calculados pelo Método Tedrico, é possivel se dizer que este método
consegue prever sem grandes problemas o comportamento sazonal da intensidade de muons
registrada pelos detectores dispostos no hemisfério norte (KWT e NGY). Por outro lado, o fato
de L ser menor que 0,7 em HBT e SMS pode indicar uma insuficiente reproducdo do efeito da
temperatura nos detectores dispostos no hemisfério sul. Este fato pode também, indicar a
presenca de algum outro fendmeno mais proeminente no Sul do que no Norte que mascara o
efeito da temperatura nos detectores do hemisfério sul tornando-o menor do que aquele que

se observa no hemisfério norte (que é bem previsto pela teoria).

4.2.5 Método da Temperatura Ponderada pela Massa (MSS)

Este método, que tem sido utilizado em alguns trabalhos (YANCHUKOVSKY et al., 2007;
BERKOVA et al., 2011), consiste numa aproximacdo do Método Tedrico. Nesta aproximacéo, a

variacdo da intensidade de muons devido ao efeito da temperatura (I) é dada por:

I" = ayss * ATyss; (4.12)

x(hy) = x(hi1)
x(hy) ’ (4.13)

Tuss = ) wih) < T(he)se w(hy) =
i=0

onde aygss € o coeficiente de temperatura ponderado pela massa dado em %/K; ATyss € 0
desvio em relagdo a média da temperatura ponderada pela massa (T)ss); w(h) é a fungdo peso
baseada na massa do ar (profundidade atmosférica); T(h;) é a temperatura em Kelvin

observada na altitude h;; x(h;) é a profundidade atmosférica nesta mesma altitude; h, é a
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altitude mais préxima do chao (neste trabalho 0,5 km); h,, é a altitude mais préxima do topo da
atmosfera (neste trabalho 110 km). Para o célculo de w(h,,), considera-se que x(h,,,) seja
igual a zero. Como é possivel se observar na Figura 4.18, w(h) tem o mesmo comportamento
com a altura que a profundidade atmosférica, i.e., um valor maximo perto do chdo e um

decaimento exponencial conforme o aumento da altitude.
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Figura 4.18 — Func¢3o Peso do Método Ponderado pela Massa - w(h).

A Figura 4.19, mostra o valor diario de Ty,ss obtido na regido de cada um dos quatros detectores
da GMDN. Nesta figura é possivel se observar que a temperatura ponderada pela massa
apresenta uma variagdo sazonal cujo maximo valor de amplitude ocorre no verdo (em antifase

com a variagdo presente nos dados da Rede Global de Detectores de Muons apds a eliminagdo
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dos efeitos da pressdo atmosférica e da modulacdo de longa escala do ciclo solar,

JCR-SRT
mostrado na Figura 4.13).
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Figura 4.19 — Valor da Temperatura Ponderada pela Massa (Tyss) obtida entre janeiro de 2007 e dezembro de 2012

para os detectores de Kuwait (KWT), Nagoya (NGY), Hobart (HBT) e Sdo Martinho da Serra (SMS). As
curvas coloridas mostram dados didrios, enquanto a curva tracejada preta mostra a média mével de 3

meses destes dados.

O Método da Temperatura Ponderada pela Massa possui um Unico coeficiente de temperatura

gue leva em consideracdo as influéncias da temperatura ao longo de toda a atmosfera. Porém,

diferentemente do Método Tedrico, neste método é calculado um coeficiente de temperatura

(aryss) para cada detector. Este calculo é feito através de uma regress3o linear entre [¢R=SRT ¢

ATy ss referente a cada detector. A Figura 4.20 mostra a correlagao obtida entre estas duas

grandezas ao se utilizar os dados do canal vertical de cada detector. Também s3ao mostrados os
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valores de ayss e do coeficiente de correlagdo (R) entre [¢R=SRT

e ATygs. Nesta figura, é
possivel se observar que todos os detectores apresentaram uma alta anticorrela¢do (R<-0,7) e
que, numa aproximacdo de primeira ordem, a5 € igual a -0,3 %/K nos detectores dispostos

no hemisfério norte e -0,2 %/K nos detectores dispostos no hemisfério sul.
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Figura 4.20 — Correlagdo linear entre o desvio em relagdo a média da temperatura ponderada pela massa (ATyss) €

a intensidade de raios cosmicos registrada pelo canal vertical de cada detector “d” da GMDN apds a

remog3o do efeito barométrico e da modulagdo de longa escala pelo ciclo de atividade solar (I§558T).

O coeficiente de temperatura ponderado pela massa (ayss) e o coeficiente de correlagdo (R) entre
ATyss e I°P~SRT encontrados em cada detector sdo mostrados na parte inferior da figura. Os dados
de cor marrom referem-se a Kuwait (KWT), os vermelhos a Nagoya (NGY), os azuis a Hobart (HBT) e os
verdes a Sdo Martinho da Serra (SMS).

Considerando-se o produto entre o coeficiente de temperatura tedrico total (-0,304 %/K) e os
valores do coeficiente local do Método Tedrico Modificado (L) obtidos para cada detector (0,940
para KWT, 0,904 para NGY, 0,712 pata HBT e 0,673 para SMS) na sec¢do anterior, obtém-se os
seguintes valores para os coeficientes de temperatura locais: -0,285 %/K para Kuwait, -0,274
%/K para Nagoya, -0,216 %/K para Hobart e -0,205 %/K para Sdo Martinho da Serra. Estes valores
sdo similares aos valores de ayss obtidos em cada detector. Desta forma, é possivel se afirmar

que:

XsSUP

Ayss = L * f aryr(x) dx, (4.14)
0
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onde L representa as especificidades de cada local, seja por causa de diferengas no processo
causador do efeito da temperatura, seja por influéncias de outros efeitos locais. Em outras
palavras, é possivel dizer que o Método da Temperatura Ponderada pela Massa corresponde ao

Método Tedrico com influéncias (diferencas) locais de cada detector.

4.2.6 Método da Temperatura Efetiva (EFF) e sua modificagao (EFF-M)

Este método é apresentado por Barrett et al. (1952), e em sua forma aprimorada por Ambrosio
et al. (1997). Ele foi desenvolvido levando-se em consideracdo o efeito da temperatura em
detectores de muons de altas energias (localizados no interior de montanhas). Este ndo é o caso
da Rede Global de Detectores de Muons (GMDN), que é formada somente por detectores
alocados na superficie. Mesmo assim, analisou-se quais seriam os resultados ao se utilizar este

método nos dados da GMDN.

De forma similar ao que é feito no Método da Temperatura Ponderada pela Massa, o Método
da Temperatura Efetiva, conforme é mostrado na Equacédo 4.15 abaixo, e também na Equacdo
5 de Ambrosio et al. (1997), considera-se que a intensidade de muons devido ao efeito da
temperatura (I7) esté relacionada ao perfil de temperatura ao longo de toda a atmosfera através
de um Unico parametro denominado temperatura efetiva ( Tgrr). Este parametro, por sua vez,
também é calculado através do produto entre a temperatura observada em cada altura, T'(h),
e uma funcdo peso w(h). Porém, neste método, a funcdo peso também estd relacionada a

atenuacdo de pions e nucleos na atmosfera, conforme mostrado a seguir:

I" = agpp * ATgpr; (4.15)

[FORD (%) * T(x) dx

0
fox GRD o (x) dx

1 _x _x
Tgrr = , w(x) = X (e n—e An)’ (4.16)
onde agrr € o coeficiente de temperatura efetiva; ATgpp € o desvio em relagdao a média de
Tgrr; x € a profundidade atmosférica; A1, e A, sdo, respectivamente, os coeficientes de
atenuac3o atmosférica para os pions e para os nucleos, que s3o iguais a 160 g/cm? e 120 g/cm?.
A integracdo é feita desde o topo da atmosfera (x = 0) até a superficie (xg;p). Como é possivel

se observar na Figura 4.21, w(x) dd uma maior importancia para temperaturas observadas

acima de 30 km de altitude.
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Figura 4.21 — Func¢3o Peso do Método da Temperatura Efetiva - w(h).

O comportamento da temperatura efetiva obtida para a regido de cada detector da GMDN entre
janeiro de 2007 e dezembro de 2012 pode ser visualizado na Figura 4.22. Nesta figura, é facil se
notar que Tgpp obtido na regido de Sdo Martinho da Serra ndo apresenta uma clara variagao
sazonal (principalmente no periodo anterior a 2010). Nos outros trés detectores da rede, por
outro lado, ha uma significativa variagdo sazonal de Tgpp, cujo valor maximo ocorre durante o

verdo (janeiro em Hobart e agosto em Nagoya e Kuwait).
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Figura 4.22 — Valor da Temperatura Efetiva (Tyrr) obtida entre janeiro de 2007 e dezembro de 2012 para os
detectores de Kuwait (KWT), Nagoya (NGY), Hobart (HBT) e Sdo Martinho da Serra (SMS). As curvas
coloridas mostram dados didrios, enquanto a curva tracejada preta mostra a média movel de 3 meses
destes dados.

A Figura 4.23 mostra a correlacdo entre a intensidade de muons registrada pelo canal vertical
de cada detector apds a remocao das influencias do efeito barométrico e da modulacdo de longa
escala do ciclo de atividade solar (I°?~5RT) e o0 desvio da temperatura efetiva (ATzxr) utilizada
para se calcular o valor do coeficiente de temperatura efetivo (agrr). Como é possivel se
observar nesta figura, I°?~SET e AT apresentam uma anticorrelagdo, pelo menos razodavel,
nos detectores localizados no hemisfério norte. O coeficiente de correlacdo (R) encontrado
utilizando-se os dados de Kuwait é -0,81 e o encontrado em Nagoya é -0,52. Porém, nos
detectores localizados no hemisfério sul a anticorrelacdo entre estas duas grandezas é baixa, em

torno de -0,3 em Hobart e praticamente zero em Sao Martinho da Serra.
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Figura 4.23 — Correlagdo linear entre o desvio em relagdo a média da temperatura efetiva (ATggr) € a intensidade
de raios cdsmicos registrada pelo canal vertical do detector de cada detector “d” da GMDN apds a

remogao do efeito barométrico e da modulago de longa escala pelo ciclo de atividade solar (I§558T).

O coeficiente de temperatura efetiva (azrr) e 0 coeficiente de correlacdo (R) entre ATgpp e 1€P~SKT

encontrados em cada detector sdo mostrados na parte inferior da figura. Os dados de cor marrom
referem-se a Kuwait (KWT), os vermelhos a Nagoya (NGY), os azuis a Hobart (HBT) e os verdes a Sdo
Martinho da Serra (SMS).

Tendo em vista o comportamento da funcdo peso do Método da Temperatura Ponderada pela
Massa, w(h), que prioriza altitudes mais baixas, realizou-se uma modificacdo no Método da
Temperatura Efetiva, denominada de EFF-M. Neste método, calcula-se a temperatura efetiva
modificada (Tgpp_p) através de uma nova fungéo peso, wy (x), que dd uma maior consideragdo
a temperatura da baixa atmosfera. Conforme é mostrado a seguir, wy (x) consiste numa

inversdo do primeiro termo da funcdo peso original w(x)
[FGRD 4y (%) * T(x) dx

X X
o B X X
o o e wy(x) =x* (e i —e An), (4.17)
0

Tepp—m =

onde Tgpp_y € a temperatura efetiva modificada; T (x) é a temperatura atmosférica registrada
na profundidade atmosférica x; wy (x) é a fungdo peso modificada; 1, = 160 g/cm? and A, =
120 g/cm? sdo os coeficientes de atenuagdo atmosférica para pions e nucleos. Conforme é

possivel se observar na Figura 4.24, a fungdo peso modificada prioriza as temperaturas
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observadas entre 5 e 16,5 km de altitude (regido logo abaixo daquela em que ocorre a maxima

producdo de raios cdsmicos secundarios).
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Figura 4.24 — Fungdo Peso do Método da Temperatura Efetiva Modificado - w, (x).

Diferentemente do que ocorre com a temperatura efetiva original, Tggr_p, que é mostrado na
Figura 4.25, apresenta uma clara variacdo sazonal (com maximo valor de amplitude durante o

verdo) em todos os detectores.

Além disto, como é possivel se observar na Figura 4.26, o valor em mddulo do coeficiente de
correlagdo (R) entre a intensidade de muons registrada pelo canal vertical de cada detector apds

a remocdo das influéncias do efeito barométrico e da modulagdo de longa escala do ciclo de
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atividade solar (I°?75RT) e o desvio da temperatura efetiva modificada (ATgrr_y) é maior que
0,8 em Kuwait, Nagoya e Hobart e maior que 0,6 em S3o Martinho da Serra. Em outras palavras,
ha uma melhor relagdo entre a intensidade de muons observada na superficie e a temperatura
atmosférica ponderada por uma funcdo peso diretamente proporcional a profundidade

atmosférica.
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Figura 4.25 — Temperatura Efetiva Modificada (Tsrr_p) Obtida entre janeiro de 2007 e dezembro de 2012 para os
detectores de Kuwait (KWT), Nagoya (NGY), Hobart (HBT) e Sdo Martinho da Serra (SMS). As curvas
coloridas mostram dados diarios, enquanto a curva tracejada preta mostra a média mével de 3 meses
destes dados.

Outro fato a se destacar é a proximidade dos valores dos coeficientes de temperatura

encontrados através desta modificagdo do Método da Temperatura Efetiva (¢grr_py), vide parte
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inferior da Figura 4.26, com os valores dos coeficientes de temperatura encontrados no Método

da Temperatura Ponderada pela Massa (a;5s) mostrados na parte inferior da Figura 4.20.
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Figura 4.26 — Correlagdo linear entre o desvio em relagdo a média da temperatura efetiva modificada (ATgpr_p) € @

intensidade de raios cdsmicos registrada pelo canal vertical de cada detector “d” da GMDN apds a

remog3o do efeito barométrico e da modulagdo de longa escala pelo ciclo de atividade solar (I§558T).

O coeficiente de temperatura efetiva modificada (agpr_p) € 0 coeficiente de correlagdo entre
ATgpp_p e 16P~SRT encontrados em cada detector sdo mostrados na parte inferior da figura. Os dados
de cor marrom referem-se a Kuwait (KWT), os vermelhos a Nagoya (NGY), os azuis a Hobart (HBT) e os
verdes a Sdo Martinho da Serra (SMS).

4.2.7 Método da Expansdo Atmosférica (EAT)

Este método, que foi utilizado por Okazaki et al. (2008) para corrigir os dados do detector de
Nagoya, considera somente o efeito da temperatura relacionado ao processo de expansdo da
atmosfera (BLACKETT, 1938). Conforme é mostrado a seguir, nele, a variacdo da intensidade de
muons devido ao efeito da temperatura (I7) é linearmente relacionada @ mudanca de altura da

linha isobarica de 100 hPa (onde ocorre a maxima producdo de raios césmicos secundarios):

I" = agyr * AH(100 hPa), (4.18)

onde ag 7 € 0 coeficiente de temperatura devido a expansdo atmosférica, que é dado em %/km;
e AH(100hPa) é o desvio em relacdo a média da altura onde é observada a pressdo atmosférica

de 100 hPa.
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O comportamento ao longo do tempo de H(100hPa) obtido sobre a regido em que cada
detector da GMDN estd localizado pode ser visualizado na Figura 4.27. Nesta figura, é possivel
se notar que esta grandeza apresenta uma variagdo sazonal em todos os detectores, cujo valor
maximo ocorre durante o verdo (quando ocorre a expansdao da atmosfera). No entanto, a
amplitude da variagdo sazonal de H(100hPa) n3o € igual entre um detector e outro. Ela é em

torno de 0,4 em Kuwait, 0,3 em Nagoya, 0,25 em Hobart e 0,15 em Sao Martinho da Serra.
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Figura 4.27 — Altura onde é observada a pressdo atmosférica de 100 hPa, H(100 hPa), registrada no periodo entre
janeiro de 2007 e dezembro de 2012 para os detectores de Kuwait (KWT), Nagoya (NGY), Hobart (HBT)
e Sdo Martinho da Serra (SMS). As curvas coloridas mostram dados diarios, enquanto a curva tracejada
preta mostra a média mével de 3 meses destes dados. As letras “V” no eixo superior do tempo indicam
o verdo no hemisfério norte, enquanto as dispostas no eixo inferior indica o verdo no hemisfério sul.

A Figura 4.28 mostra a regress3o linear entre I°P=5RT ¢ AH(100hPa) que é utilizada para se

calcular o valor de a41g. Em todos os detectores foi obtida uma boa anticorrelagdo entre estas
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duas grandezas, mas, assim como ocorreu em outros métodos, ela tende a ser maior nos
detectores localizados no hemisfério norte do que naqueles localizados no hemisfério sul. Além
disto, também de forma similar ao que foi encontrado em outros métodos empiricos, os valores
dos coeficientes de temperatura encontrados neste método tendem a ser maiores no

hemisfério norte (em torno de -6 %/km) do que no hemisfério sul (em torno de -6 %/km).
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Figura 4.28 — Correlagdo linear entre o desvio em relagdo a média da altura da linha isobarica de 100 hPa
(AH[100 hPa])) e a intensidade de raios cdsmicos registrada pelo canal vertical de cada detector “d”

da GMDN apods a remogdo do efeito barométrico e da modulagdo de longa escala pelo ciclo de

atividade solar (I§575%T). O coeficiente de temperatura efetiva modificada (agar) e o coeficiente de

correlagdo (R) entre AH[100 hPa] e I°?~SET encontrados em cada detector sdo mostrados na parte
inferior da figura. Os dados de cor marrom referem-se a Kuwait (KWT), os vermelhos a Nagoya (NGY),
0s azuis a Hobart (HBT) e os verdes a Sdo Martinho da Serra (SMS).

4.2.8 Comparagao entre os resultados dos diferentes métodos analisados

A fim de se decidir qual o melhor método para se descrever e corrigir o efeito da temperatura,
analisou-se qual deles melhor reproduz a variacdo sazonal existente nos dados registrados pelo
canal vertical de cada detector da GMDN apds a correcdo pelo efeito barométrico e a eliminagao
da modulac3o de longa escala associada ao ciclo de atividade solar (I°P?~5SET). Além disto, os
dados corrigidos por cada método foram comparados com a intensidade de raios cosmicos
(corrigida pela pressdo) registrada por monitores de néutrons, que praticamente n3o é afetada

pelas mudancas de temperatura.
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Para a andlise do quanto a variacdo sazonal da intensidade de muons devido ao efeito da
temperatura (IT) prevista por cada método é préxima daquela observada em 1P ~5ET | calculou-
se a Raiz do Erro Médio Quadratico Normalizada (REMQN) entre a média mével de 3 meses da
variacdo da intensidade de muons sem as influéncias da pressao atmosférica e da modulagdo do

ICP—SRT>3

ciclo solar de 11 anos ({ m) € a média mével de 3 meses da variagdo da intensidade de

muons prevista por cada método ({I7)3;,). A expressdo desta grandeza é dada a seguir:

B (5 (a4’
055 O] ~ [ O)an]

REMQN,; = (4.19)

onde (IgP SRT(t.))3y é a média mével de 3 meses da variacdo da intensidade de muons
registrada pelo canal vertical do detector “d” da GMDN, no tempo t;, apds a corregdo pelo efeito
barométrico e a eliminagdo da modulagdo de longa escala associada ao ciclo de atividade solar;
(IOT_d(ti))3M ¢ a média movel de 3 meses da variagdo da intensidade de muons devido ao efeito
da temperatura esperada no mesmo canal direcional do mesmo detector conforme um dos
métodos descritos acima (Secgoes 4.2.1 até 4.2.7); max[(lgp SRT(tl-))3M] representa o valor
maximo de (ICP SRT (£,))3y no intervalo de tempo entre t, e t,; e min[(lg_d(t))w] o valor

minimo de (IOT,d(t))3M neste mesmo intervalo de tempo.

Através da Equacdo 4.19, é possivel se observar que: quanto menor o valor de REMQN, maior
é a semelhanca entre (IP=5RT). e (IT)5,,. Por exemplo, como é possivel se observar na Figura
4.29, REMQN do Método Tedrico (TEO) obtido em Nagoya e Kuwait € menor que aquele obtido
em Hobart e Sdo Martinho da Serra, uma vez que, a variagdo da intensidade de muons calculada
por este método (I7~TE?) é mais parecida com I¢P~SRT registrada pelos detectores dispostos
no hemisfério norte. Nesta figura também é possivel se notar que, apesar da alta similaridade,
na maior parte do periodo analisado, entre os dados calculados pelo Método TEO e os dados
observados em Nagoya, a Raiz do Erro Médio Quadratico Normalizada encontrada neste
detector é maior do que a encontrada no detector de Kuwait. Isto ocorre principalmente devido

3 alta discrepancia entre (I§ yoy° )am € (IS NGV )am em meados de 2007.

A outra forma de se comparar os resultados obtidos por cada método consiste numa correlagdo
entre a intensidade média de raios cdsmicos registrada por monitores de néutrons de alta

energia e os dados da GMDN corrigidos pelo efeito da temperatura utilizando-se cada um dos
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diferentes métodos de se descrever este efeito. Essa comparacao é feita considerando-se que a
variacao de longa escala relacionada ao ciclo de atividade solar de 11 anos da intensidade de
muons corrigida pela pressdo e pela temperatura (I¢FT) seja similar aquela observada nos dados
dos monitores de néutrons, uma vez que estes ndo sdo afetados pelas mudancas de

temperatura.
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Figura 4.29 — Comparagdo entre a média movel de 3 meses da variacdo da intensidade de muons registrada pelo
canal vertical de cada detector da GMDN apds a remogao do efeito barométrico e da modulagao de
longa escala associada ao ciclo de atividade solar ({(I°?~5KT);,/) e a média mével de 3 meses da
variagdo da intensidade de muons esperada devido ao efeito da temperatura descrito conforme o
Método Tedrico ((IT-TE%),,,). As curvas pretas mostram os dados observados, enquanto as curvas
coloridas mostram os dados calculados. As areas em amarelo destacam a diferenga entre os dados
observados e os dados esperados. A Raiz do Erro Médio Quadratico Normalizada encontrada para cada
detector é mostrada nos quadros dispostos na parte inferior desta figura. Todos os dados plotados sdo
normalizados pelo valor maximo, a fim de se obter uma mesma amplitude da variagdo sazonal em
todos os detectores.
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Para se calcular esta correlacao, utilizou-se a intensidade média de raios césmicos observada
em monitores de néutrons localizados em regides cuja rigidez geomagnética de corte é superior
a 6 GV. No calculo desta grandeza sao considerados os dados corrigidos por pressao fornecidos
por cinco monitores de néutrons: Alma-Ata B (R. = 6.69 GV); Athens (R. = 8.53 GV), Mexico City
(R:=8.28 GV), Rome (R.=6.27 GV) and Tsumeb (R.=9.21 GV). A Figura 4.30 mostra a intensidade
média de raios césmicos registrada por este conjunto de monitores de néutrons e o erro

vinculado a esta média.
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Figura 4.30 — Intensidade média de raios cdsmicos observada por Monitores de Néutrons de alta energia (Rc > 6 GV).

Considera-se que quanto maior a remocao do efeito da temperatura por um método, maior a

correlagdo (Ryy) entre a intensidade média de raios césmicos registrada pelos monitores de
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néutrons de alta energia e a intensidade de muons corrigida pela pressdo e pela temperatura

(I€PT) calculada através da Equagdo 4.6 utilizando-se I” calculado por este método.

A Tabela 4.3 mostra os valores de REMQN e Ry, obtidos em cada método utilizando-se os
dados registrados pelo canal vertical de cada detector da GMDN. A Tabela 4.4 mostra uma
compilagdo destes dados, de forma a facilitar a comparacdo entre o resultado obtido em um
método e outro. Nesta tabela, o valor da Raiz do Erro Médio Quadratico Normalizada (REMQN)
é dado em comparacdo (percentual) ao menor valor encontrado em cada detector. Por exemplo,
na coluna referente ao detector de Kuwait (KWT), todos os valores de REMQN sdao mostrados
em comparagdo ao valor encontrado no Método Tedrico Modificado (TEO-M), que é o menor
valor de REMQN obtido neste detector. Nesse caso, por exemplo, o valor de REMQN obtido
no Método da Temperatura de Superficie (SUP) é aproximadamente 41 % maior que aquele
obtido para TEO-M. Na Tabela 4.4, os valores da correlacdo entre a intensidade de muons
corrigida pela pressdo e pela temperatura e a intensidade de raios césmicos observada nos
monitores de néutrons (Ry,) € mostrada em comparagdo ao valor obtido quando a correlagdo
encontrada no caso da intensidade de muons corrigida somente pela pressdo. Desta forma, por
exemplo, o valor de Ry, obtido para o detector de Nagoya utilizando-se o Método da
Temperatura de Superficie (SUP) é aproximadamente 70 % maior que aquele obtido quando
Ry € calculado utilizando-se os dados sem qualquer tipo de corregao pela temperatura. Nos
dois lados da Tabela 4.4, as colunas denominadas “TODOS” mostram os resultados

considerando-se os valores médios de REMQN e Ry, mostrados na Tabela 4.3.

Através dos dados mostrados no lado esquerdo destas duas tabelas, é possivel se observar,
considerando-se os detectores como um todo, que o Método da Temperatura Ponderada pela
Massa (MSS) é o que melhor reproduz a variacdo sazonal presente nos dados. Em outras
palavras, a variagdo sazonal da intensidade de raios cdsmicos devido ao efeito da temperatura
calculada por este método é a que apresenta a menor discrepancia com a variacao sazonal
presente nos dados da GMDN. Outro ponto importante é similaridade entre os valores de
REMQ@N obtidos nesse método e os obtidos no Método Tedrico Modificado (TEO-M). Por outro
lado, a discrepancia entre os dados observados e os calculados pelo Método Tedrico (TEO) tende
a ser, em média, 35 % maior que a encontrada ao se utilizar o Método da Temperatura

Ponderada pela Massa (MSS).
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Tabela 4.3 — No lado esquerdo: valores da Raiz do Erro Médio Quadratico Normalizada (REMQN) obtida para cada método de se descrever o efeito da temperatura. No lado
direito: valores da correlagdo entre os dados corrigidos por cada método e os dados registrados por monitores de néutrons (Ryy). Em cada detector, o menor
valor de REMQN e o maior valor de Ry, estdo sublinhados e destacadas em negrito.

Métodos Al Rum
KWT NGY HBT SMS Média KWT NGY HBT SMS Média

Nada 0.438 0.429 0.579 0.596 0.510
SUP 0.0620 0.0529 0.1067 0.1305 0.0880 0.746 0.746 0.810 0.732 0.759
MPM 0.1845 0.1637 0.2064 0.1443 0.1747 0.501 0.451 0.680 0.716 0.587
SU':JIMP 0.0577 0.0522 0.1066 0.1275 0.0860 0.742 0.734 0.813 0.732 0.755
MIL'\:"'S 0.0803 0.0923 0.1546 0.1310 0.1146 0.547 0.456 0.780 0.755 0.634
THR 0.0461 0.0551 0.1485 0.1871 0.1092 0.789 0.761 0.848 0.759 0.789
THR-L 0.0440 0.0462 0.0967 0.1371 0.0810 0.831 0.842 0.876 0.779 0.832
MSS 0.0441 0.0459 0.0971 0.1358 0.0807 0.834 0.850 0.878 0.783 0.836
EFF 0.1142 0.2111 0.2224 0.2342 0.1955 0.566 0.475 0.583 0.595 0.555
EFF-M 0.0580 0.0569 0.1024 0.1392 0.0891 0.762 0.789 0.854 0.757 0.790
ATE 0.0574 0.0552 0.0990 0.1351 0.0866 0.730 0.802 0.815 0.752 0.775
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Tabela 4.4 — No lado esquerdo: diferenca percentual com o menor valor de REMQN encontrado em cada detector. No lado direito: comparagdo percentual com a valor de
Ry obtido utilizando-se os dados corrigidos somente por pressdo.

Métodos Diferenga com o menor valor de REMQN (%) Comparagaocgcr)rringild'\’g,sw(odﬁ(;s SELLBIEE
KWT NGY HBT SMS TODOS KWT NGY HBT SMS TODOS

Nada 0 0 0 0 0
SUP +41.1 +15.2 +10.3 +2.4 +9.0 +70.5 +74.1 +39.9 +22.9 +48.7
MPM +319.7 +256.7 +113.3 +13.2 +116.4 +14.5 +5.1 +17.5 +20.2 +15.0
SUP+MPM +31.3 +13.6 +10.2 0.0 +6.5 +69.5 +71.3 +40.4 +22.9 +48.0
MPM+SUP +82.7 +101.1 +59.8 +2.8 +41.9 +24.9 +6.3 +34.7 +26.7 +24.3
THR +4.8 +20.0 +53.5 +46.7 +35.2 +80.3 +77.4 +46.5 +27.4 +54.7
THR-L 0.0 +0.6 0.0 +7.5 +0.3 +89.9 +96.4 +51.3 +30.7 +63.0
MSS +0.3 0.0 +0.4 +6.5 0.0 +90.5 +98.3 +51.6 +31.4 +63.9
EFF +159.8 +359.8 +129.9 +83.7 +142.1 +29.3 +10.8 +0.7 -0.2 +8.7
EFF-M +32.0 +23.9 +5.9 +9.2 +10.4 +74.1 +83.9 +47.5 +27.1 +54.9
ATE +30.5 +20.1 +2.3 +6.0 +7.3 +66.8 +87.1 +40.7 +26.2 +51.8
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Também é possivel se notar nos resultados mostrados no lado esquerdo das Tabelas 4.3Tabela
4.3 e 4.4, uma grande diferenca na variacao sazonal presente nos dados observados e a presente
nos dados calculados pelo Método da Temperatura na Altura de Maxima Producdo de Muons
(MPM) e o pelo Método da Temperatura Efetiva (EFF). O primeiro destes dois métodos
considera a variagdo da temperatura na altitude de 16,5 km, ja o segundo considera altitudes
iguais ou superiores a esta. Em ambos os casos, o valor de REMQN diminui consideravelmente
ao se modificar estes métodos de forma a se considerar altitudes inferiores aquela em que
ocorre a maxima producdo de particulas césmicas secundarias (16,5 km). Por exemplo, o valor
de REMQN obtido pelo Método da Temperatura Efetiva (EFF) no detector de Nagoya, que é
mais do que 350 % maior que o menor valor, torna-se apenas 24 % maior quando aplica-se a
modificacdo deste método que leva em consideracdo mudancas de temperatura em altitudes

mais baixas (EFF-M).

Através dos dados mostrados no lado direito das Tabelas 4.3 e 4.4, é possivel se notar que a
intensidade de muons corrigida somente pelo efeito barométrico registrada no hemisfério sul
apresenta uma melhor correlagdo com os dados dos monitores de néutrons do que a registrada
no hemisfério norte. No Sul, Ry, é em torno de 0,6 e no Norte ele é em torno de 0,4. Isto,
provavelmente, se deve ao fato da menor amplitude da variagdo sazonal nos dados registrados
em Hobart e Sdo Martinho da Serra (vide a Figura 4.8 ou 4.13). Devido a esta diferencga entre os
dados coletados no hemisfério norte e os coletados no hemisfério sul, ha um maior incremento
de Ryy em Nagoya e Kuwait na maioria dos métodos. Isto somente ndo ocorre no caso do
Método da Temperatura na Altura de Maxima Produgdo de Muons (MPM), onde a maior

melhora no valor de Ry ocorre em S3o Martinho da Serra.

Também é possivel se notar, no lado direito da Tabela 4.4, que o Método da Temperatura Efetiva
(EFF) ndo apresenta praticamente nenhuma melhora no valor de Ry, obtido nos detectores
localizados no hemisfério sul (HBT e SMS). Por outro lado, hd uma melhora significativa no valor
de Ry obtido nestes detectores ao se utilizar a modificagdo deste método (EFF-M), que dd uma
maior importancia para temperaturas observadas em altitudes mais baixas. Considerando-se
todos os detectores, hd uma melhora de 55 % na correlagdo com a intensidade de raios cosmicos
registrada pelos monitores de néutrons ao se corrigir os dados da GMDN através deste método.
Esta melhora no valor de Ry, é praticamente a mesma encontrada ao se utilizar o Método

Tedrico (TEO) para corrigir os dados. Este, por sua vez, tem melhores resultados, ao se
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considerar uma dependéncia local no efeito da temperatura (Método TEO-M). Devido as
semelhancas entre os métodos TEO-M e MSS (vide Equacédo 4.14), os resultados de ambos sdo

parecidos.

Assim como ocorre no lado esquerdo da Tabela 4.3 e 4.4, ha uma significativa melhora nos
resultados (aumento no valor de Ry,,) ao se incluir, no Método da Temperatura na Altitude de
Maxima Produgdo de Muons (MPM), uma dependéncia com a temperatura observada préxima
ao solo. Em outras palavras, ao se transformar MPM em MPM+SUP. Por outro lado,
praticamente ndo hda diferenga nos valores de Ry, obtidos ao se utilizar o Método da
Temperatura de Superficie (SUP) ou o Método SUP+MPM. Este fato indica que o efeito da
temperatura existente nos dados da GMDN esta mais relacionado as mudancas na temperatura
registrada em baixas altitudes. Por fim, é possivel se notar que ha uma significativa melhora na
correlacdo entre os dados da GMDN e os dados de Monitores de Néutrons ao se utilizar os
Métodos da Temperatura de Superficie (SUP) e da Expansdo Atmosférica (EAT). A diferenca no
valor médio de Ry, obtido nestes dois métodos com o obtido ao se utilizar o Método Tedrico
(TEO) é da mesma ordem de grandeza que a diferenga nos resultados obtidos por este e pelo
Método da Temperatura Ponderada pela Massa (MSS). Desta forma, se a diferenca nos
resultados de MSS e TEO for considerada insignificante, a diferenca entre os resultados de TEO

e SUP (ou EAT) também deve ser considerada insignificante.

Considerando-se as duas formas escolhidas para se analisar os resultados obtidos pelos
diferentes métodos de se descrever o efeito da temperatura analisados neste trabalho, o
Método da temperatura Ponderada pela Massa é o que apresenta o melhor resultado. A menor
discrepancia entre a média corrida de 3 meses da variacdo da intensidade de muons esperada
devido ao efeito da temperatura, {I” )3, e a média corrida de 3 meses da intensidade de mtons
registrada pelos detectores da GMDN apds a remocado do efeito barométrico e da modulacao

[€P=SRTY_ ., ocorre quando (IT)s,, é

de longa escala associada ao ciclo de atividade solar, {
calculado através deste método. Este fato indica que a variacdo sazonal da intensidade de raios
césmicos prevista por este método é a mais préxima, entre todos os métodos, daquela que é
observada. Além disto, a intensidade de muons corrigida por este método apresenta o maior
coeficiente de correlagdo com a intensidade média dos raios cdsmicos registrada em monitores

de néutrons de rigidez geomagnética de corte superior a 6 GV (Rpyy). Como os dados dos

monitores de néutrons ndo sdo afetados pelo efeito da temperatura, o fato acima indica uma
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melhor remocado deste efeito ao se considerar o Método da temperatura Ponderada pela Massa
para se corrigir os dados da GMDN. Por isto, neste trabalho adotou-se este método para se
descrever o efeito da temperatura ao se fazer a correcdo da intensidade de muons por esse

efeito.

A Figura 4.31 mostra a correlagdo entre a intensidade de muons registrada no canal vertical de
cada detector da GMDN apés a eliminacdo pelo efeito barométrico e a correcao do efeito da
temperatura através do Método da Temperatura Ponderada pela Massa (IPT~MSS) e 3
intensidade média de raios cdsmicos registrada pelos monitores de néutrons de alta energia
(NMggy). Na parte inferior desta figura sdo mostrados os coeficientes de correlagdo (Ryy) € a
equacdo da reta obtida através da regressdo linear entre I1¢PT~M55 @ NM, ... Nesta figura, é
possivel se observar que o coeficiente angular desta reta é aproximadamente 50 % maior em
Hobart. Isto pode estar relacionado ao fato de Hobart ser o detector da rede mais sensivel a

particulas césmicas de baixa energia, pois possui rigidez geomagnética de corte de =2 GV.

NMegy (%) NMegoy (%)

-4 =3 =2 -1 0 1 2 3 -4 =3 =2 =1 D 1 2 3
e TR RS R T J

| AR B S T R | L R R R

G (%) (%)
nor > (%) (%)

(%)

CPT-MSS

IS (%) (%)
lo,sms

Y=-0.018 + 0.398*X ; Y =-0.023 + 0.409*X Y=-0.020 + 0.368*X
Ry = +0.834 Ry = +0.878 Ry = +0.850 Ry = +0.783

Figura 4.31 — Correlagdo linear entre os valores didrios da intensidade média de raios césmicos corrigida pelo efeito
barométrico registrada em monitores de néutrons com rigidez geomagnética de corte superior a 6 GV
(NMggy) e aintensidade de muons registrada pelo canal vertical de cada detector “d” da GMDN apds
a corregdo do efeito barométrico e a corregdo pelo efeito da temperatura através do Método da

Temperatura Ponderada pela Massa (I&ZT_MSS). Na parte inferior da figura sdo mostrados os valores
do coeficiente de correlagdo (Ryy) entre IS5T 55 e NM¢y, obtido em cada detector, assim como a

equacdo da reta obtida através da regressao linear destes dois parametros.
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A Figura 4.32 mostra uma comparac¢do entre a intensidade de raios césmicos registrada pelo
canal vertical de cada detector da GMDN apds a remocao dos efeitos da pressdo e a correcao
do efeito da temperatura pelo Método da Temperatura Ponderada pela Massa (I¢FT), os dados
corrigidos somente pela pressdo (I°F) e a intensidade média de raios cdsmicos registrada por
monitores de néutrons de alta energia (NMy). Nesta figura é possivel se observar uma clara
diferenca na variacdo de longo prazo dos dados corrigidos pelo efeito da temperatura (curva

colorida) e os dados ndo corrigidos (curvas cinzas).
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Figura 4.32 — Comparagdo entre a intensidade de raios césmicos registrada por monitores de néutrons de alta
energia (NMggy, curva preta), a intensidade de muons corrigida pela pressdo e pela temperatura
através do Método da Temperatura Ponderada pela Massa (I°FT, curva marrom, vermelha, azul ou
verde a depender do detector) e a intensidade de muons corrigida somente pelo efeito barométrico
(I€P, curva cinza). Cada curva mostra os valores médios mensais de cada grandeza. Os dados referentes
aos monitores de néutrons sdo divididos pela metade para um melhor ajuste no gréfico.
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Por fim, a Figura 4.33 mostra, numa escala pequena de tempo, as diferencas entre os dados
corrigidos somente pelo efeito barométrico (I°F) e os dados corrigidos pelo efeito barométrico
e pelo efeito da temperatura (I°PT). Nesta figura, assim como na Figura 4.7, sdo mostrados os
dados durante uma variacdo da intensidade de raios cdsmicos conhecida como Decréscimo de
Forbush. E possivel se observar uma pequena melhora na visualizacdo deste decréscimo apds a
correcdo dos dados pela temperatura deixando-o mais parecido com o que se é tipicamente
observado (vide Figura 6.1). Esta melhora ocorre principalmente no periodo correspondente a

fase de recuperacdo da intensidade de muons registrada no detector de Nagoya (NGY) e Hobart

(HBT).
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Figura 4.33 — Comparagdo entre a intensidade de raios césmicos medida pelo canal vertical apds a corregao pelo
efeito barométrico (I§¥) e ap6s ser corrigida também pelo efeito da temperatura (I57). As curvas de
cor marrom representam os dados do detector de Kuwait (KWT), as curvas vermelhas os dados de
Nagoya (NGY), as azuis os dados de Hobart (HBT) e as verdes os dados de Sdo Martinho da Serra (SMS).

Uma vez estabelecido que o método que melhor descreve o efeito da temperatura presente nos
dados da Rede Global de Detector de Muons é o da Temperatura Ponderada pela Massa, é
possivel se eliminar as variagdes da intensidade de muons relacionadas a mudanca de
temperatura possibilitando uma analise mais criteriosa das variacGes relacionadas a fenomenos

extraterrestres.
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5 ANISOTROPIA E VARIACAO DIURNA SOLAR DA INTENSIDADE DE RAIOS COSMICOS

Até os primeiros anos da década de 1930, os estudos envolvendo raios césmicos eram realizados
através de experimentos praticamente pontuais no tempo e no espago e a precisdo dos
instrumentos utilizados nestes experimentos ndo era muito grande. Neste periodo havia muita
controvérsia sobre a variagao temporal da intensidade de raios césmicos. Muitos experimentos
indicavam uma ou mais varia¢cOes temporais, esporadicas e talvez periddicas, no entanto outros

experimentos nao as observavam.

Um dos resultados experimentais que ajudaram a extinguir a hipdtese de os raios cosmicos
serem produzidos pelo Sol, o que possibilitou a conclusdo de que eles tinham origem espacial e
ajudou a entrega do prémio Nobel em 1936 ao primeiro a visualizar este fato (Victor F. Hess),
foia ndo variacdo daintensidade de raios césmicos em relacdo ao dia e a noite e durante eclipses
(POMERANTZ; DUGGAL, 1971). Hoje, sabe-se que diversos fen6menos, alguns com origem
interplanetaria e solar, sdo responsaveis por produzir uma variacdo diurna solar na intensidade
de raios cosmicos vistos na superficie terrestre. Provavelmente, caso a variacdo diurna da
intensidade de raios cdsmicos fosse observada com clareza nesta época, a refutacao da ideia de

gue os raios césmicos eram provenientes do Sol poderia ter levado mais tempo para ocorrer.

A ampla aceitacdo pela comunidade cientifica da existéncia de variacdes temporais na
intensidade de raios cdésmicos s6 foi ocorrer nos anos finais da década de 1920 através de
experimentos que mostraram a existéncia do efeito barométrico (DORMAN, 2004). A partir
desta data, de um modo geral todas as varia¢des periddicas da intensidade de raios cdsmicos
descobertas eram associadas a fendmenos meteoroldgicos (POMERANTZ; DUGGAL, 1971). Na
realidade, houve experimentos que observaram variacées na intensidade de raios cdsmicos com
periodicidade de 24 horas solares e siderais associadas ao Sol ou a outros astros de nossa galaxia.
No entanto, estes experimentos ndao eram convincentes o suficiente. A observagao, de forma
mais convincente, da variagao diurna solar, cujo pico de intensidade ocorre entre 12 e 18 horas
locais, s6 ocorreu em meados da década de 1930 (DORMAN, 2004). No entanto, a completa
confirmacdo e aceita¢do de que esta variacdo seria originada por fendmenos originados fora da
Terra s6 ocorreu cerca de 20 anos depois (POMERANTZ; DUGGAL, 1971). J4 a variagao diurna
sideral, cujo pico ocorre por volta das 06 horas siderais no hemisfério norte e das 18 horas

siderais no hemisfério sul, sé foi tida como verdadeira apés a década de 1970 (HALL et al., 1996).
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Até os dias de hoje ainda é complicado se observar a variacdo diurna sideral da intensidade de
raios cdsmicos diretamente nos dados dos detectores, pois ela possui uma amplitude de apenas
~0.03 %, cerca de dez vezes menor que a amplitude da variagdo diurna solar (MUNAKATA et al.,

2014).

As Figura 5.1 e 5.2, mostram as variagdes semidiurna e diurna da intensidade de raios cosmicos
esperadas no canal vertical de cada detector (“d”) da Rede Global de Detectores de Muons
(GMDN) conforme os efeitos barométrico (ﬁ{;d) e da temperatura (A=Igd). Para a construcgdo
destas figuras, primeiramente calculou-se a variagao da intensidade de muons estritamente
relacionada ao desvio de pressao através da Equacdo 4.2 e a variacdo estritamente associada ao
efeito da temperatura através do Método da Temperatura Ponderada pela Massa (Equagdo 4.12
mostrada na Seccdo 4.2.5). Depois foi feita uma média destas variacbes para cada hora do dia

conforme a equacao abaixo:
1 n
AT, (ty) = ZZ Ald4(tnp) {VRAD EN|O < h < 23}, (5.1)
D=0

onde h é o indice que representa a hora do dia; D é o indice que representa o dia; D =0
representa o dia 01/01/2006; D = n representa o dia 31/12/2012; t é o tempo ; E&d éa
variacdo da intensidade de raios césmicos registrada no canal vertical do detector “d” em
relacdo a média do dia; A é o indice que representa o tipodedado (A=P,A=T,A=0BS e
A = CPT indicam respectivamente a intensidade de raios césmicos esperada devido ao efeito
barométrico, a intensidade esperada devido ao efeito da temperatura, a intensidade observada

e a intensidade corrigida por pressdo e temperatura).

A Figura 5.3, mostra a variacdo diurna solar obtida utilizando-se a intensidade de muons

registrada pelo canal vertical de cada detector “d” da GMDN apds a corre¢do pelos efeitos
barométrico e da temperatura (EC,ZT). Comparando-se a variagdo mostrada nesta figura com
as mostradas na Figura 5.1 e 5.2, podemos entender o porqué de tamanha confusdo na definicdo
destas variagGes diurnas e semidiurnas no inicio do século XX. A amplitude de AIP é
praticamente a mesma magnitude que aquela observada na variacdo diurna solar de AICPT

Apesar da amplitude de AIT ser aproximadamente trés vezes menor do que a amplitude de

ECPT, ela pode influenciar na analise do comportamento (mudancas de fase e amplitude) da

variacdo diurna solar. Estudos sobre essas mudancas de fase e amplitude podem, por exemplo,
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ajudar a confirmar a existéncia da deriva de raios cdsmicos na heliosfera (MUNAKATA et al.,

2014).
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Figura 5.1 — Variagdo diurna e semidiurna da intensidade de raios cdsmicos esperada devido ao efeito barométrico.

As curvas marrom, azul, vermelho e verde mostram respectivamente os dados referentes ao canal
vertical dos detectores de Kuwait (AI gy 7), Hobart (A5, 5r), Nagoya (AI§ ycy) e Sdo Martinho da
Serra (Hg,SMS)- A hora local é dada em relagdo a longitude da dire¢do assimptética.
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Figura 5.2 — Variagdo diurna da intensidade de raios cosmicos esperada conforme o Método da Temperatura
Ponderada pela Massa de se descrever o efeito da temperatura. As curvas marrom, azul, vermelho e
verde mostram respectivamente os dados referentes ao canal vertical dos detectores de Kuwait
(AIf k), Hobart (AL} ypr), Nagoya (AI7 yey) € S3o Martinho da Serra (AI{ ss). A hora local é dada
em relagdo a longitude da dire¢do assimptética de cada canal direcional.
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Figura 5.3 — Variagdo diurna da intensidade de raios cdsmicos corrigida pelos efeitos de pressdo e temperatura. As
curvas marrom, azul, vermelho e verde mostram respectivamente os dados referentes ao canal vertical

dos detectores de Kuwait (AISRT, ), Hobart (AISEE:), Nagoya (AISKTy) e Sdo Martinho da Serra

(ﬁgg}@s). A hora local é dada em relagdo a longitude da diregdo assimptdtica de cada canal direcional.

Apds a deducdo da equacao que descreve o movimento de particulas eletricamente carregadas
no meio interplanetdrio na década de 1960, iniciou-se a busca pelo entendimento de quais eram
os processos relacionados a esta equacao que causavam a variacao diurna solar da intensidade
de raios cosmicos. Esta busca sé foi concluida entre o final da década de 1980 e inicio da década
de 1990 (HALL et al., 1996). Atualmente, acredita-se que variacdo diurna solar da intensidade
de particulas césmicas seja causada pela combinacdo dos processos de difusdo paralela (ao
campo magnético) e convecgdo destas particulas no meio interplanetdrio. Além disto, também

ha a influéncia do movimento de translagdo da Terra relacionado ao Efeito Compton-Getting.

Conforme é mostrado na Figura 5.4, considerando-se vetores (anisotropia) no plano da eliptica

gue apontem para as regides de maior concentracdo de raios césmicos, é possivel se observar:

(1) épF - um vetor paralelo a linha do campo magnético interplanetério e com sentido para fora

do Sol relacionado ao processo de difusdo paralela das particulas césmicas no meio
interplanetario; (Il) {-y - um vetor com diregdo radial apontando para as bordas da heliosfera

N
relacionado ao processo de convecgdo dos raios césmicos; (lll) cqr - um vetor paralelo a
velocidade de translagdo da Terra relacionado ao Efeito Compton-Getting causado por este

movimento. Considerando-se os raios cdsmicos estaticos em relagdo ao movimento da Terra,
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pode-se dizer de forma simples que, ao se mover, a Terra empurra os raios cdsmicos a sua frente
(criando uma maior concentracdo de particulas nesta regido) e deixa um vacuo em suas costas

(criando uma regido de menor concentragio).
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Figura 5.4 — Esquema representativo dos diferentes fendbmenos, e suas respectivas anisotropias, responsaveis por
produzir a variagdo diurna solar. O vetor difusdo indica a dire¢do do movimento de difusdo paralela as

d Movimento Terra )

S
linhas do campo magnético interplanetario (IMF — Interplanetary Magnetic Field), enquanto ¢pp
aponta para a regido de maior concentragdo de particulas césmicas causada por este efeito. O vetor
Convecgdo mostra a diregdo do movimento de convecgdo dos raios cdsmicos relacionada a sua

interagdo com o vento solar, enquanto . indica a direcdo da regido em que ocorre a maxima
intensidade de particulas cosmicas relacionada a este fenémeno. O vetor Compton-Getting indica a

S
diregdo do movimento “aparente” dos raios cdsmicos devido a translagdo da Terra, enquanto ¢cgr

R
mostra o vetor anisotropia associado a este processo. O vetor resultante £ mostra o horario (dire¢do)
em que se é esperado o pico de intensidade da variagdo diurna solar relacionadas a estes trés efeitos.
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O somatério de &pr, &y e Ecqr resulta numa anisotropia resultante (§) associada a variagdo

diurna solar observada na intensidade de raios césmicos incidente em nosso planeta. Como a

variagdo da velocidade de translagdo da Terra é muito pequena, {-;r praticamente sempre o

mesmo modulo e direcdo, o que ndo produz alteragGes nas caracteristicas da variagao diurna

solar. Assim, as variac6es do mddulo e diregao de 5 (variagOes na amplitude e fase da variagdo
diurna solar) dependem principalmente de alteragdes na configuracdo do campo magnético
interplanetario (principal controlador da difusdo paralela) e de mudangas na velocidade do
vento solar (regente da convecg¢do). Conforme é mostrado na Figura 5.3, em geral, a variacdo
diurna solar relacionada anisotropia resultante apresenta um pico de intensidade entre 12 e 18
horas locais. Se o processo de convecc¢ado for dominante a fase da variagdo diurna solar tendera
a se aproximar das 12 horas, se o processo de difusdo paralela for dominante o horario do pico

desta variagdo tenderd a ocorrer mais proximo das 18 horas.

5.1 Dedugdo da relagdo entre a Intensidade de Raios Cosmicos observada na superficie e o
Vetor Anisotropia existente no espaco

Conforme o estudo desenvolvido por Nagashima (1971), considerando-se uma anisotropia de
raios césmicos definida ao longo do segmento OA mostrado na Figura 5.5, a intensidade de raios

césmicos (I) incidente no ponto O com direcdo dada pelo segmento OI sera:
0= [ rwewaran, 52)
Ry

onde Q é o angulo sélido, ¥ é o angulo entre os segmentos OA e OI, f() é a funcdo de
distribui¢do dos raios cdsmicos, R é a rigidez magnética; R, é a rigidez geomagnética de corte e
G(R) é o espectro diferencial de rigidez dos raios cdsmicos, que fornece, para cada intervalo de

rigidez, o nimero de particulas por rigidez, por segundo, e por unidade de esterradiano.

Sem a presenca de qualquer anisotropia a Fun¢ao Distribuicdo de raios cdsmicos é simétrica em
todas as direcdes. Com a presenca da anisotropia na reta definida pelo segmento 04, f () s6
apresentara simetria em relacdo a esta reta. Como o Laplaciano da Funcdo Distribuicdo de raios
cosmicos deve ser igual a zero, ela pode ser escrita em fungdo de Polindmios de Legendre (F,)

conforme mostra a equacio a seguir:

f@) = Z NP, (cos ). (5.3)
n=0
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X

Figura 5.5 — Esquema representando o angulo (/) entre dois segmentos de reta 04 e O1.

Considerando-se os angulos 8;, 8,4, a; e a4 definidos na Figura 5.5, podemos escrever os vetores

O—I) e O—A) como:

0l = |Uf| (senB;cosa; X+ sen@,sena;y + cos 0, Z); (5.4)
04 = |E4)|(sen 04cosa, X+ senbysena,y + cos 0, Z). (5.5)

Desta forma, o produto escalar entre eles sera:

01-04 = |Uf| |E¢f| [sen 6, sen 6, (cos a; cos ay + sena; senay) + cos 0, cos 04]  (5.6)

01-04 = |m||m|{sen 0, sen B, cos(a; — ay) + cos 6, cos 6,}. (5.7)
Como:
01 - 04 = |01||04| cos (5.8)

pode-se concluir que:
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cosp = cos 0;cos 0, + sen 6, sen 0, cos(a; — ay). (5.9)

Dada esta relagdo, através do Teorema da Adicdo de Harmonicos Esféricos, pode-se escrever:

P,(cosy) = B,(cos 6,)B,(cos 8,) + Z Y (5.10)
m=1
y =28 om0 P (cos 6
= 2 S P (c0s 6B (cos 6,) cos(mla, = a)), (5.11)

onde P} representa os Polindmios Associados de Legendre.

Considerando-se os Harmonicos Esféricos Semi-Normalizados de Schmidt (Y,"*) dados por:

P, (cos @) p/m=20

Yt (cos @) =

n—m)! , Ve RANMEN .
—§n+m;'Pn(COS(p) p/ m*0 ¢ (5.12)

as Equacgbes 5.10 e 5.11 podem ser escrita da seguinte forma:

co n

Pu(cos) = ) D" ¥l (cos Y (cos 0,) cos(mla; — ), (5.13)

n=0 m=0
Em um sistema de coordenadas geografico estatico, cujos eixos X e Y estdo no plano do Equador,

pode-se inferir que os angulos a; e ay irdo representar a longitude geografica de 0l e ﬁ,

enquanto 6; e 8, representardo a colatitude geografica (vide esquema superior da Figura 5.6).

As particulas cdsmicas, ao moverem nas proximidades da Terra (ponto 0), sofrerdo um processo
de deflexdo devido ao campo geomagnético (vide maiores detalhes na Figura 1.1). Conforme é
mostrado no esquema inferior da Figura 5.6, este processo fard com que a dire¢do do cone de
observac¢do de um dado detector ndo seja coincidente com a diregdo assimptética das particulas
césmicas que incidem sobre este detector. Em outras palavras, a direcdo de incidéncia das
particulas césmicas na superficie ndo é coincidente com a direcdo em que elas apresentavam

antes de passarem por qualquer influéncia geomagnética. No esquema da Figura 5.5, a direcdo

assimptdtica das particulas cdsmicas é representada pelo vetor OI.

A deflexdo de particulas codsmicas por um campo magnético estd relacionada a rigidez magnética
destas particulas. Duas particulas com rigidez e direcdo assimptdtica diferentes podem incidir
na superficie terrestre numa mesma direcdo. No entanto, duas particulas de diferente rigidez,

porém com mesma direcdo assimptética, ndo apresentardo uma mesma direcdo de incidéncia
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na superficie. Desta forma, ao se fixar uma dada direcdo de observacado, pode-se dizer que ol
(dire¢do assimptotica), assim como sua longitude a; e sua colatitude 8,, apresentardo uma
dependéncia com a rigidez (R). Assim, 01 = 01(R), a; = a;(R) e 8; = 6;(R). Logo, no caso de
detectores dispostos no interior da magnetosfera, a Equacdo 5.13 devera ser reescrita da
seguinte forma:
© n
Pa(cosp(R)) = > > ¥ (cos 6,(R)VF(cos 0,) cos(mley(R) = au), (5.14)
n=0 m=0

para cada grupo de particulas cdsmicas de mesma rigidez.

Polo Norte
7

£

Sistema de

Coordenadas

>
xS
S
&,
Z
©

Deflexao cavado,

Geomagnética

@ Campo
Geomagnético

Direcdao Assimptotica de p*
(o)

Trajetoria de p*

Figura 5.6 — No quadro superior: sistema de coordenadas centrado no ponto O (Terra), cujo Eixo X aponta na
diregdo na qual ocorre a intersec¢do entre a Linha do Equador e o Meridiano de Greenwich e o Eixo Z
aponta na dire¢do do Polo Norte. No quadro inferior: Esquema do desvio sofrido por um préton
cdsmico (p*) que se movimenta préximo a Terra devido a presenga do campo geomagnético.
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Arelagdo entre a longitude da dire¢do de um detector (ap) e a longitude da dire¢do de incidéncia
no espago de um conjunto de particulas césmicas de uma dada rigidez R, a;(R), é mostrada na
Figura 5.7. Nesta figura também s3ao mostradas as relacdes destas duas varidveis com: a
longitude da diregdo de referéncia da anisotropia de raios césmicos (@), 0 angulo entre o
Meridiano de Greenwich e a diregdo Terra-Sol (), o tempo em hora local de um dado detector
(tz) e o tempo de referéncia da anisotropia (t4). Caso ndo houvessem influéncias geomagnéticas
e atmosféricas no fluxo de raios cdsmicos, o maximo de intensidade da variagao diurna solar
vista por um detector ocorreria quando t; = t,. Através das relagdes mostradas nesta figura é
possivel se escrever:

T 21 21
Togta = ﬁ(tA —ta) + ag. (515)

Hora:LocaI X (Greenwich)

Dire¢do de Referéncia
da Anisotropia (()/f}

Dire¢do Assimptotica das
Particula com Rigidez R (OI[R])

Sol

Figura 5.7 — Relagdo entre a longitude da dire¢do de um dado detector () sob hora local t;, o angulo entre o
meridiano de Greenwich e a dire¢gdo Terra-Sol, a;(R) que representa a longitude da direcdo
assimptodtica de um conjunto de particulas césmicas de uma dada rigidez R, a longitude (a4) e hora

local (t4) da diregdo de referéncia da anisotropia 0A4.
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Desta forma, o Ultimo termo da Equacdo 5.14 pode ser reescrito como:
21
cos(m[a;(R) — ay]) = cos | m[a;(R) — ag4] + mﬁ(ta — ta) ). (5.16)

Através da propriedade do cosseno da diferenca de dois arcos, pode-se escrever:

cos(m[a;(R) — ay]) =

+ cos(mla; — a4]) cos (mi—z (tq — tA))

(5.17)
21
—sen(ml[a; — ay]) sen <mﬁ (tqg — tA)>.
Substituindo-se esta relagao na Equacdo 5.14 tem-se que:
Py(cosy(R)) =
21
+ Y™ (cos 6;(R))Y,™*(cos 8,) cos(m[a; — ay]) cos| m— (ty — tu)
24 (5.18)

s iDs
M= iDV:

Y (cos 6;(R))Y,"(cos 8,) sen(m[a; — ay]) sen <m§—z (ty — tA)>.
0

S
I
3
I
(=}

Substituindo-se a Equac¢do 5.18 na Equacdo 5.3, é possivel se escrever a fung¢do distribuicdo

como:
f®) =
+ Z Z N Y (cos 0;(R))Y,™(cos 0,) cos(m[a; — ay]) cos <mi—z (ty — tA)>
n=0m=0 (5.19)
Z Z 1, Y (cos 6,(R)Y (cos 6,) sen(m[a, — ay]) sen <m£(td - tA)>.

0m=0

3
I}

Em uma forma mais compacta:

f@@®) = Z Z LMKy (R)[cos Q1 (R) cos Wy, — sen 0, (R) sen W, (t,)], (5.20)

onde: e
L7 =n,Yy" (cos 0,), (5.21)
Km(R) = Y*(cos 6,(R)), (5.22)
Qm(R) = m[a;(R) — ayl,e (5.23)
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21
Win(tg) = m-a (td — ta). (5.24)
Assim, conforme a Equacdo 5.2, a |nten5|dade de raios cosmicos observada por um detector

disposto no interior da magnetosfera sera:

I(t) =

+ f G(R) T; ;0 L™K, (R) cos O,,,(R) cos W, (t,) dRdQ -

_ffR G(R);"Z LKy (R) sen Qp (R) sen W, (t,) dRAQ.

Como L™ e W,,,(t,) ndo dependem da rigidez (R) ou do cone de visdo do detector (que estd
relacionado ao angulo sdlido (1), ambos podem ser retirados das integrais. Logo:

I[t] =

+ L™ cos Wy, (tg) G(R)K,,,(R) cos Q,,(R) dRd
Z zo ‘ fL (5.26)

n=0

m=
© n -
—Z Z L™ senW,,(t,) f f G(R)K,,,(R) sen Q,,(R) dRd.
n=0m=0 Ro
Devido ao Chuveiro de Raios Césmicos, a intensidade descrita na Equagdo 5.26 nao é vélida para
detectores dispostos na superficie terrestre. Conforme ja mencionado no final da Secgdo 1.1,
uma particula césmica vinda do espaco, ao interagir com uma particula da atmosfera, gera
diversas particulas secundarias, que compdem a maior parte da intensidade de raios cdsmicos
registrada por detectores dispostos em baixas altitudes. A taxa de geracdo de particulas
secunddrias no nivel do mar depende da energia da particula primaria (logo de sua rigidez). As
particulas primdrias de baixa rigidez produzem particulas secundarias de baixa energia que sdao
termalizadas antes de chegarem ao nivel do solo. Por outro lado, as particulas primarias de
altissima rigidez tém uma baixa probabilidade de colisdo (passam com altissima velocidade
sobre a atmosfera) e também ndo geram grandes quantidades de particulas secunddrias. A
relacdo entre a rigidez das particulas primarias e a intensidade de particulas secundarias é dada
pela chamada Fung¢do Resposta I'(R). O comportamento desta fun¢do pode ser deduzido de

forma empirica ou utilizando-se modelos de chuveiro de raios césmicos (CLEM & DORMAN,

2000). Desta forma, para se calcular a intensidade de raios cdsmicos secundarios, Ij;(t),
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observados por um detector disposto na superficie terrestre num dado instante de tempo t,
deve-se incluir I'(R) na Equacdo 5.2, conforme é mostrado a seguir:
| fR°;’ I'(R).F(y).G(R) dR d

I fR“: I'(R) dR dQ

Assim, a Equacdo 5.26 é rescrita da seguinte forma considerando-se a particulas secundarias:
I [t] =

o N T TRG(RKy(R) cos 0 (R) dRA
+ Z Z L7 cos Wy, (ty) ] fRO: TR dR 40

n=0m=0

(5.28)

)

SN [ g T(R)G(R)Ky(R) sen Qn(R) dRAL
- E E L7 sen W, (ty B =
J Jz, T(R)dR dQ2

=0m=0
onde L,, é dado pela Equacdo 5.21, W,, (t,) é dado pela Equacéo 5.24, T'(R) é a Fungdo Resposta
para o tipo de particulas secunddrias que o detector observa, K,,, (R) é dado pela Equac¢io 5.22,
0.,,(R) é dado pela Equagdo 5.23, R é a rigidez da particula cdsmica primaria e  é o angulo

sdlido.

Considerando-se:
J 5 PRYG(R)Kyn (R) cos 0y (R) dRAQ
[ . T(R) dR d2

Ch =

e (5.29)

[ I TRGRKn(R) sen 0 (R) dRAD
e [ J TR dR do

(5.30)

podemos escrever a intensidade de raios cdsmicos secundarios observada por um detector na

superficie da Terra como:
[ee] n
(= )" > I{eR cos W (t) — s§ sen Wy (t)], (5.31)
n=0m=0
Substituindo-se

I; () = i i

=0m=0

(t,) (dado pela Equagdo 5.24, tem-se que:

LM c™ cos mz—n(t -ty ]| — sT"sen mz—n(t — ty)
n |[Cn 24 \d A n og \td Al || (5.32)

Através da propriedade do cosseno e do seno da diferenca de dois arcos, pode-se escrever:
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2m
cos mﬁ(td— ty) | =

( Znt> ( Znt)+ ( 27rt> ( 2nt>
cos mz4 4] cos m24A sen m24 4]sen m24A e

(5.33)

21
sen mﬁ(td— ty) | =

( Znt) ( Znt> ( Znt) ( Znt)
sen m24d cos m24A cos m24dsen m24A.

(5.34)

Desta forma:

IR m.m 21 2
I;(t) = Z Z L7c™ cos (mﬁtd) cos (mﬁtA>

n=0m=0

+ L7tct sen (mz—n td) sen (mz—ﬂtA)
non 2 24
(5.35)
— LMs™ sen (mz—nt )cos (mz—nt )
non 24 @ 244

+ L7tspt cos (mz—ntd) sen (mz—ntA) :
nen 24 24

Colocando-se LT cos(m 2m/24 t;) e L7 sen(m 21 /24 t,;) em evidéncia, tem-se que:

IR m 21 m 21 m 21
I,(t) = z z L7 cos (mﬁtd> [cn cos (mﬁtA) + st sen (mﬁtAﬂ

n=0m=0

(5.36)

m 2 m 2 m 2
+ LY sen (mﬁtd> [—sn cos (mﬁtA) + ¢y sen (mﬁtAﬂ.

Considerando-se, para cada par n e m, um vetor associado ao tempo de referéncia da

anisotropia de raios cosmicos:

> 2 2m
gnm = gy f}’.l'mj =L cos (mﬁtA) i+ L7 sen (mﬁtA>f, (5.37)

é possivel se escrever a intensidade de particulas secundarias para cada par n e m como:

2
™ (@) = (epg™ + spe™) cos (mﬁ td)
(5.38)

2m
+(—sme™ + cL”{}"m) sen (m o td).

Considerando-se o vetor mostrado a seguir:
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E

nm _ Ein,mi n Ejn,mj _ (C?‘flnm + S;lnf}l,m)i + (—S?fin'm + Cﬁf}l’m)j, (5.39)

é possivel se escrever a intensidade de raios césmicos como:

27T 27T - -
@) =E"™ cos (mﬁtd) +E"" sen (mﬁtd) =dm.Emm (5.40)
=m 2w\, 2 A
d™ = cos (mﬁtd>l+sen (mﬁtd)]. (5.41)

Através da Equagdo 5.39, é possivel se observar que ¢y e it sdo componentes de uma matriz

N
transformagdo que rotaciona e atenua o vetor {™™, conforme a seguir:

E™ e smla”
E]?‘L,m = —s™ m E}nm (5.42)

Desta forma, para cada par n e m, é possivel se dizer que:

N
I. §™™ representa a dire¢do de referéncia da anisotropia dos raios cdsmicos primarios, em

outras palavras, é’"'m representa o vetor de fase da variacao da intensidade de particulas
césmicas primarias no espaco;

Enm representa a direcdo de referéncia da anisotropia das particulas césmicas
secunddrias (vetor de fase da variacdo da intensidade de particulas cdsmicas
secundarios na superficie terrestre);

os coeficientes ¢! e si!, geralmente chamados de coeficientes de acoplamento,
representam a transformacdo da anisotropia presente no fluxo de particulas cdsmicas
primarias (§n'm) na anisotropia que serd vista no fluxo de particulas observada na
superficie terrestre (E"’m), gue ocorre devido a presenca do campo geomagnético e a
atmosfera terrestre;

am representa a direcdo do detector em relacdo as 00 UTC. Neste caso, num dado
instante de tempo universal t, a intensidade de particulas cdsmicas secundarias I,’}'m(t)
registrada por um detector com dire¢do dm serd igual a projecao, em relacdo a esta

R
direcdo, da anisotropia existente no fluxo de particulas secundarias (E™™).

Conforme os resultados da analise desenvolvida por Nagashima (1971), I}}'m(t) apresentara

variacdo com periodicidade diurna a partir de n = 1. Desta forma, numa primeira aproximacgao,

pode-se descrever a varia¢do da intensidade de raios césmicos observada na superficie da Terra

como:
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1 n
W© =) Y R =0+ (5.43)

n=0m=0

onde, conforme a Equagao 5.36:

00 _ 2 0 2 0 2n
L;° = LY cos Oﬁtd Cq oS OﬁtA + sg sen OﬁtA

(5.44)
2 0 2 0 2
+LJ sen (0 N td) [—so cos (0 o tA) + ¢y sen (0 N tA)]
120 =19 * c; (5.45)
M= Locos(O—t )[c co ( t)+s°sen(02—nt )]
i d 24 A 1 24 A
(5.46)
o 21
+19 sen ( ) —sY cos ( ) + c¢7 sen (0 N tA)]
I =19 % c;e (5.47)
2 1 2m 1 2w
I = L cos (1ﬁtd) [01 cos (1ﬁtA) + sy sen (1ﬁtA)]
(5.48)

+11 (12nt>[ 1 (12 t)+ 1 (12”t)]
15en o4 la §1COS 24 A cisen Sa )|

Substituindo-se, conforme a Equagdo 5.21, L3, LI e L} pelas respectivos Harménicos Esféricos

Semi-Normalizados de Schmidt (Y), Y5 e Y{!), tem-se que:

1°° = noYQ(cos ) * c§, (5.49)
Ii° = 1YY (cos 6,) * €3, (5.50)
21 2m 2m
1,1 _ = 1 - 1 .
I;" = nY{(cos 8,) cos (24 td) [cl cos (24 tA) + s7 sen (24 tA)]
2 2m 2m (5.31)
+n,Y{ [cos 8,] sen (ﬁ td) [ s} cos (ﬁ tA) + ¢} sen (ﬁ tA)].

Colocando-se em evidencia o seno e o cosseno do tempo de referéncia da anisotropia (t,) na

Equacgdo 5.51, tem-se que:

I;' = n,Y(cos 8,) cos (Zn ) [c cos (Zn ) — s1sen (2—ﬂ td)]
! 24 )17 \24 ! 24

(5.52)
+n,Y(cos 6,) sen (—2 t ) [c sen (2 ) + st cos (Z—Ht )]
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Os coeficientes de acoplamento (cJ, ¢?, c1, s3, s? e s}) sdo constantes que dependem
principalmente da direcdo de observacdo e do tipo de particula césmica que um detector
observa. Desta forma, considerando-se as caracteristicas dos Harmonicos Esféricos Semi-

Normalizados de Schmidt, é possivel dizer que:
YQ(cos 8,) < 'S0 = [0 o 150, {v ['SO | [ISO = cte} e (5.53)
Y?(cos 6,) « cos B, = 1);° « cos 6. (5.54)
Conforme mostram as Equacdes 5.53 e 5.54, o primeiro termo da Equacdo 5.43 (I,OI‘O) serd

proporcional a uma varidvel (I'59) independente da direcdo do vetor de referéncia da

anisotropia, que representard a componente isotrépica da intensidade de raios cdsmicos

L . 1,0 p . .
incidente na Terra. Ja o segundo termo (I;;") sera proporcional ao cosseno da colatitude do vetor

de referéncia da anisotropia, em outras palavras, conforme o sistema de coordenadas definido

na parte superior da Figura 5.6, 111,'0 serd proporcional a projecdo do vetor de fase da anisotropia

no Eixo Z (&,).

Como:
Y (cos 8,) x —sen@,, (5.55)

. . 1,1 ,
é possivel se descrever I;;~ da seguinte forma:

11 1 2 1 2 " 2 ) 2n
I;"= Bx [(:1 cos (ﬁ tL) — s;sen (ﬁtLﬂ +C * [01 sen <ﬁ tL> + sjcos (ﬁ tL)] (5.56)
2
B « sen 6, cos (ﬁ tA> (5.57)

2
C < senf, sen (ﬁtA) (5.58)

Através da Figura 5.7, é possivel se observar que t, esta relacionado a longitude da dire¢do de
referéncia da anisotropia. Logo, conforme o sistema de coordenadas definido na parte superior
da Figura 5.6, é possivel se inferir que B sera proporcional a projecdo do vetor de referéncia da

anisotropia no Eixo X (¢,), enquanto C sera proporcional a proje¢do deste vetor no Eixo Y (¢,,).

Desta forma, é possivel se considerar que:

159 = oYy (cos 6,) (5.59)
1 2T
$x = n1Y1 (cos 6,) cos (ﬁ tA) (5.60)
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21
&y = m Y1 (cos 6,) sen (ﬁ tA) (5.61)

&, =Y (cos ), (5.62)

Logo, é possivel se escrever as Equacgdes 5.49, 5.50 e 5.52 da seguinte forma:

1101,0 — [ISO 08 (5.63)
L’ =& ¢} (5.64)

11 1 21 ) 21 1 21 1 2T
L7 =&, [cl cos (ﬁ td> — s;sen (ﬁ td)] +¢&, [cl sen (ﬁ td> + sj cos (ﬁ td)] (5.65)

Substituindo-se as trés relagdes acima na Equacdo 5.43, é possivel se descrever a intensidade de

raios césmicos secunddrios observada por um detector na superficie da Terra como:

I;[t] = I'S9¢{ + gx[c% cos(wty) — sisen(wty)] + gy[c% sen(wty) + st cos(wty)]

) (5.66)
+¢,69,

onde w é igual a 21t /24.

A intensidade isotrdpica de raios césmicos (I'59) e o vetor de fase (referéncia) da anisotropia
(€), daqui em diante chamada apenas de vetor anisotropia, ndo sdo constantes no tempo. O
meio interplanetdrio estd em continua mudanca, desta forma, modificando o fluxo de raios
césmicos a cada instante. Além disto, ainda ha de se considerar as influéncias atmosféricas na
intensidade de particulas cosmicas incidindo na superficie terrestre discutidas no Capitulo 4.
Portanto, no caso da Rede Global de Detectores de Muons (GMDN), diz-se que a intensidade de
raios césmicos registrada por um dado canal direcional “k” de um dado detector “d” e corrigida
CPT
c,d

pelos efeitos da pressdo e temperatura atmosféricas (/5" ) sera:

IEET(6) = I'0(t) + &(8) [} , cos(wt) — s, , sen(wty)]
(5.67)

+&,(t) [C%k,d sen(wty) + 514 cos(a)td)] +&,(0) 2y o

onde t é a hora em Tempo Universal Coordenado (UTC); I'S9(t) é a componente isotrépica da
intensidade de raios césmicos; &, (t), &, (t) e &,(t) sdo as componentes X, Y e Z do vetor
anisotropia, c%k’d e s%k’d sdo os coeficientes de acoplamento calculados para o canal direcional
“k” do detector “d”; t; é o tempo em horas locais deste detector (tempo universal dividido pela
longitude do local onde se encontra o detector) e w é igual a 2 /24. E importante notar que o

vetor anisotropia presente nesta relacdo é dado num sistema de coordenadas geografico que
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ndo gira junto com a Terra, cujo Eixo X aponta sempre na direcdo contrdria ao Sol (Zero Hora
Locais). A relagdo de & com este sistema de coordenadas pode ser vista mais claramente nas

Equacdes 5.60 e 5.61.

Através das Equagdes 5.22, 5.23,5.29 e 5.30, os coeficientes de acoplamento podem ser escritos

como:

i Ir TRIGRI (cos 6,(R)) cos(mlay () — aq]) dRdq
"hd [ Jo TR dR dyeq

e (5.68)

[ FRIG(R)Y (cos 8, (R)) sen(mla; (R) — aq]) dRA 4

s = _ (5.69)
" hed J Jo. T(R) AR dy 4

onde R, é a rigidez geomagnética de corte das particulas cdsmicas no local do detector “d”;
I'(R) é a funcdo resposta que relaciona a rigidez das particulas primarias com a intensidade de
particulas secundarias; G(R) é o espectro diferencial de rigidez dos raios cdsmicos que fornece
para cada valor de rigidez o nimero de particulas por rigidez, por segundo, e por unidade de
esterradiano; Y,* representa os Harmonicos Esféricos Semi-Normalizados de Schmidt; 8;(R) é
a colatitude da direcdo assimptotica das particulas cosmicas primarias de rigidez R; a;(R) é a
longitude desta direcdo; @, € a longitude do detector “d” e () 4 € 0 angulo sdlido, cujos limites

dependerdo do cone de visdo do canal direcional “k” deste detector.

No caso de cg, os dois ultimos termos da integral serdo iguais a uma constante de forma que a
integral seja apenas do produto entre T'(R) e G(R). Conforme a metodologia adota por Fujimoto
et al. (1984) esta integracgdo serd igual a 1 para todos os canais direcionais. Por este motivo cg

presente na Equacdo 5.66 é suprimido na Equacdo 5.67.

Os coeficientes de acoplamento calculados para cada um dos 804 canais direcionais dos quatro
detectores da GMDN utilizados neste trabalho foram calculados utilizando-se as rotinas
computacionais desenvolvidas por Fujimoto et al. (1984). As figuras que representam os valores
decl,ste c? obtidos para todos os canais de cada detector podem ser encontradas em Braga

(2015).
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5.2 Cdlculo do Vetor Anisotropia através da intensidade de particulas observada na superficie

Através da Equacdo 5.67, é possivel se relacionar a intensidade isotrdpica de raios cosmicos
juntamente com as trés componentes do vetor anisotropia num dado instante de tempo
(I159(1), &, (t), &, (t) e €,(1)) com I£ T (t) que representa a intensidade de muons corrigida por
pressdo e temperatura registrada no mesmo instante de tempo por um canal direcional “k” de

um dado detector “d”. Sabendo-se os valores dos coeficientes de acoplamento (c?, .,
1k,d

c%k,d, s%k‘d) e de I,gZT(t) obtém-se uma equacgdo com quatro incégnitas a serem descobertas.

Desta forma, é possivel se estimar os valores de I'59(t), &,(t), &y (t) e &,(t) utilizando-se os
dados referentes a quatro canais direcionais. Porém, tanto a intensidade isotrépica quanto o
vetor anisotropia representam mudancas globais no fluxo de raios cdsmicos. Logo, para a
obtencdo de resultados consistentes, é necessaria a utilizacao de observacgdes feitas ao redor do
mundo. Por exemplo, considerando-se trés detectores “A”, “B” e “C” dispostos na superficie
terrestre conforme mostrado na Figura 5.8 numa situagdo em que a intensidade registrada por
“A” seja um pouco maior que a registrada por “B” e a intensidade registrada por ambos seja
muito menor que a registrada por “C”: (I) o vetor anisotropia apontara na direcdo de “A” caso
nao sejam considerados os dados fornecidos pelo detector “C”; (ll) no caso em que estes dados

sdo considerados, ele tendera a apontar principalmente para a dire¢do de “C”".

Neste trabalho, foram utilizados os dados de 190 canais direcionais da Rede Global de
Detectores de Muons (GMDN) que apresentam margem de erro menor ou muito proxima de
1%. Desta forma, para cada hora, é obtido um sistema de equacdes lineares sobredeterminado
(190 equagbes para 4 incognitas). Resolvendo-se este sistema pelo Método dos Minimos
Quadrados (ponderado pela margem de erro de cada canal direcional), seria possivel obter os
valores de I'59(t), &,(t), &,(t) e &,(t) para esta hora. Como ja mostrado na Figura 3.7, estes
190 canais cobrem uma parte consideravel do globo. No entanto, trés dos quatro detectores
que compdem a rede estdo localizados entre 30° e 140° de longitude. Basicamente, uma
semiesfera do globo terrestre é coberta apenas pelo detector de Sdo Martinho da Serra (SMS).
No esquema da Figura 5.8, Hobart, Nagoya e Kuwait representariam os detectores “A” e “B”,
enquanto SMS representaria o detector “C”. Em outras palavras, a intensidade isotrépica e o
vetor anisotropia calculados através da GMDN apresentam uma maior dependéncia com SMS.
Caso nao haja dados disponiveis de Hobart (HBT), ainda seria possivel se calcular o vetor

anisotropia (com menor precisdo) utilizando-se os dados de Nagoya, que cobre quase a mesma
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faixa longitudinal do globo terrestre que HBT. Porém, caso faltem dados de Sao Martinho da
Serra, ndo ha um detector substituto. Os valores de I59(t), &,(t), &,(t) e &,(t) ficariam
vinculados apenas as informacg&es sobre fluxo de raios césmicos em somente uma semiesfera

do globo terrestre.

J’\Y

’El

X
(Greenwich)
Situagao: Intensidadede A= BeC>AAB
Vetor Anisotropia resultante:
1 - Desconsiderando-se dados de C)
2 - Considerando-se dados de C)
Figura 5.8 — Esquema do comportamento do vetor anisotropia calculado através dos dados fornecidos por trés

detectores “A”, “B” e “C” dispostos na superficie da Terra em diferentes longitudes. O vetor de cor
roxa mostra (&;) o resultado obtido no caso em que ndo foram utilizando as informag&es fornecidas

pelo detector “C”. O vetor de cor laranja (52) mostra o resultado obtido através dos dados dos trés
detectores.
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Como S3o Martinho da Serra (SMS) estd aproximadamente 180° afastado de Nagoya (NGY) e
Hobart (HBT), espera-se que as intensidades de raios cdsmicos (relacionada somente a

fendmenos extraterrestres) registrada por SMS apresentem uma variacdo diurna em antifase

com a registrada por NGY ou HBT. Considerando-se o vetor anisotropia resultante (g?) mostrado
na Figura 5.4, quando SMS estiver entre 12 e 18 horas locais, ele registrard sua intensidade
maxima devido a anisotropia. JA NGY e HBT, que estardo entre 00 e 06 horas locais, registrarao

sua intensidade minima relacionada a anisotropia.

Devido a rotacdo da Terra, qualquer influéncia anisotrdpica fixa no espaco e de origem
extraterrestre sempre produzird uma variagdo com periodicidade diurna (ou menor) na
intensidade de raios césmicos registrada por um detector disposto em seu interior. Assim, S3o
Martinho da Serra, em relagdo a Nagoya e Hobart, deveria sempre apresentar uma variagdo em

antifase com periodicidade igual ou menor que 24 horas.

No entanto, conforme é possivel se observar na Figura 5.9, em alguns periodos sdo observadas
varia¢Oes (em antifase) com periodicidades superiores a 24 horas entre os dados do Oeste (SMS)
e do Leste (NGY e HBT). No quadro superior desta figura € mostrada a variagdo das intensidades
corrigidas por pressao e temperatura do canal vertical de Nagoya (1&‘;,%,,) e do canal vertical de
Sado Martinho da Serra (Iocg,as) em relagdo ao valor médio entre as duas (I;). No quadro inferior,
ao invés dos dados de Nagoya, é mostrada a relacdo com os dados de Hobart. Até o dia 21, é
possivel se observar uma variacdo em antifase entre o oeste e o leste com periodicidade igual

ou inferior a 24 horas. Apds este dia, a periodicidade aumenta, tornando-se maior do que um

dia. Somente apds o dia 25 ela volta a apresentar uma periodicidade diurna.

Esta discrepancia com durag¢do maior do que 24 horas entre os dados de NGY e SMS, e de HBT
e SMS obrigatoriamente deve estar relacionada: (1) a uma anisotropia extraterrestre no fluxo de
raios césmicos girando e movendo-se da mesma forma que a Terra; ou (Il) a influéncia de algum
fendbmeno terrestre. Com o conhecimento atual, ndo existe possibilidade de um fen6meno
interplanetario conhecido ou hipotético causar uma anisotropia que gire com a Terra, logo resta-
se apenas a segunda opc¢do. Resquicios dos efeitos da temperatura ou pressdo, assim como
variacOes temporais ndo simétricas do campo geomagnético (que alterem a rigidez de corte para

um ou mais detectores num periodo de tempo) podem ser interpretados como possiveis causas
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da ocorréncia de variagdes em antifase dos dados observados no oriente e no ocidente com

periodicidade maior que um dia.

Data (Dio—Mes de 2009)
17=Jan 19-Jan 21 Jon 23—Jan 25—Jcn 27-Jan
T ——
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17=dJan 19=Jan 21=Jan 23-Jan 25=Jan 27=Jan
Data (Dio—Mes de 2009)

Figura 5.9 — Variagdo da intensidade de raios césmicos entre o lado oeste e o lado leste do globo terrestre. A curva
vermelha representa os dados do canal vertical de Nagoya (NGY) corrigidos por pressao e temperatura.
A curva azul representa o mesmo tipo de dados para Hobart (HBT) e as curvas verdes para Sdo
Martinho da Serra (SMS). No quadro superior € mostrada a variagdo em relagdo a média, para cada
hora, dos dados observados por NGY e SMS. No quadro inferior € mostrada a variagdo em relagdo a
média entre os dados de HBT e SMS.

Conforme Okazaki et al. (2008), afim de se remover o efeito das discrepancias entre os dados
com duragdo maior do que um dia, Kuwabara (2005) criou uma metodologia de pré-
processamento dos dados. Nesta metodologia, a intensidade de muons corrigida pelos efeito
barométrico e da temperatura registrada num dado instante de tempo “t” por um dado canal
direcional “k” de um detector “d”, ICPT(t) serd transformada, antes de sua utilizagdo para

calculo do vetor anisotropia, da seguinte forma:

CPT
( ozvcy(t) TMA

ISWE (6) = IEET (¢) UCFT ()2, e (5.70)
¢ CPT
t
S Ea = > 2t 8 (5.71)
t—23

onde I§hGy (t) representa os dados do canal vertical (k = 0) do detector de Nagoya (NGY)

corrigidos por pressao e temperatura e (ICPT(t))TMA representa a média movel de 24 pontos
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centrada no ultimo ponto a direita (TMA, do inglés Trailing Moving Average) de I,E,ZT(t).
Conforme é possivel se observar na Figura 5.10, ao se aplicar este método a discrepancia entre
os dados do oriente (HBT e NGY) e do ocidente (SMS) com duragdo maior do que 24 horas (que

ocorriam entre os dias 21 e 25) é praticamente removida.

Data (Dia—Mes de 2009)
17—=dJan 19-Jan 21-Jan 23-Jan 25-Jan 27—Jan
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Data (Dia—Mes de 2009)

Figura 5.10 — Variagdo da intensidade de raios cdésmicos entre o oriente e o ocidente pré-processados pela

metodologia de Kuwabara (2005). A curva vermelha representa os dados referentes ao canal vertical

de Nagoya corrigidos por pressdo e temperatura e pré-processados por esta metodologia (I(I,f,'(,vgy). A

curva azul representa o mesmo tipo de dados para Hobart (IKI%BT) e as curvas verdes para Sao

Martinho da Serra (Iéf?{‘fs). Em cada quadro é mostrada a variagdo de cada curva em relagdo a média

entre as duas curvas calculada para cada hora (I£Y7). No primeiro quadro, IX"T corresponde a média,

para cada hora, entre IK}5, e IK¥ P No segundo, ele corresponde a média entre I§}1%. e IKU .

Porém, mesmo com este pré-processamento, durante a analise realizada por Okazaki et al.
(2008), ainda foram observadas discrepancias significativas com duragdo superior a 24 horas
entre os dados de Nagoya ou Hobart e dados de Sdo Martinho da Serra. Acreditando que os
efeitos locais causadores destas discrepancias sao iguais em todos os canais direcionais de um
mesmo detector, Okazaki et al. (2008) desenvolveu um aprimoramento na metodologia para o
calculo das componentes do vetor anisotropia. Nessa nova metodologia, as componentes de g?

sdo compostas de duas partes, conforme mostrado abaixo:

Ea(t) = EXWE () — (KB (O)Fhal + 37T (OYihar (5.72)
onde &, (t) representa a componente “n” do vetor anisotropia; £XWB(t) representa o vetor

anisotropia calculado utilizando-se as intensidades pré-processadas pelo método de Kuwabara
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(2005); (EXKWB (£))23,4 representa a média corrida de 24 pontos centrada no Ultimo ponto a
direita (Trailing Moving Average) de EKWB(t); e (E3BT(t))2},4 representa o Trailing Moving
Average da componente “n” do vetor anisotropia calculado através da subtracdo do canal

vertical na Equacdo 5.67 conforme a seguir:
IEET () = IET () = I'0(6) + &4 (0) [}, , cos(wty) — st , sen(wty)]
+&,(@®) [C%k,d sen(wty) + S%k,d cos(a)td)]

+&,(0) e},

(5.73)
—1159(t) — &,[t] [C%O,d cos(wty) — S%O,d sen(wtd)]
- &,(®) [C%O,d sen(wty) + S%O,d cos(wtd)]
- Ez(t) c(l)o,d €
Ied (© —Igg" () =
EBT (1) [(C%k,d - C%O,d) cos(wty) — (s%k'd - s%o‘d) sen(wtd)]
(5.74)

+ EBT (1) [(C%k,d — C%O,d) sen(wty) + (s%k,d - S%O,d) cos(wtd)]

+857(0) (9,0 — Soa):
onde k = 0 representa o canal vertical de uma dado detector d.

Para cada instante de tempo, havera um sistema sobredeterminado com 196 equacdes e 3
incégnitas. Resolvendo-se este sistema através do Método dos Minimos Quadrados ponderado
pela margem de erro de cada canal direcional, é possivel se obter o vetor anisotropia 87 (t),
que devido a subtracdo do canal vertical apresenta-se bastante ruidoso. No entanto, as
variacOes de longa duragdo ndo sdo afetadas por este ruido. Desta forma, como é mostrado na
Equacgdo 5.72, combinando-se as variacdes com periodicidades maiores que 24 horas deste
vetor (ultimo termo desta equacgdo) com as variagoes de periodicidade inferiores a 24 horas do
vetor calculado utilizando os dados pré-processados (termo entre chaves), seria possivel se

obter um vetor anisotropia sem influéncia locais.
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Na metodologia descrita acima, a intensidade isotrépica de raios césmicos (I'S9(t)) ndo é
calculada em conjunto com as componentes do vetor anisotropia (£,(t), §,(t) e &,(t)). No
entanto, sabendo-se os valores de &,(t), &, (t) e &,(t) e da intensidade de raios césmicos
corrigida por pressdo e temperatura registrada por um canal direcional “k” de um dado detector
“d” (I,gZT(t)) para um instante de tempo t, é possivel se calcular um valor esperado de I'59(t)
para este instante de tempo através da Equagdo 5.67. Como I,ffiT(t) nao esta livre de variagbes

locais, calcula-se a intensidade isotrépica através da média entre 1’59 (t) obtidos utilizando-se

0s canais verticais dos quatro detectores da Rede Global de Detectores de Muons.

5.3 Obtencdo do vetor anisotropia relacionado ao processo de difusdao dos raios cdsmicos

Como ja mencionado, o vetor anisotropia (¢) calculado pelas metodologias descritas na Secgdo
5.2 é formado pela composi¢do das anisotropias relacionadas a difusdo ({, ) € a convecgdo (¢ )
das particulas césmicas no meio interplanetdrio, assim como daquela associada ao movimento

de translagdo da Terra ($cqr)-

Supondo-se um fluxo de particulas isotrépico com velocidade “v” sendo monitorado por um
observador em um sistema de referéncia movendo-se com velocidade “w”, conforme Gleeson

& Axford (1968), a anisotropia aparente (&, ) vista pelo observador sera:

3w CG(T,
w = # (5.75)
onde CG(T,,) é o coeficiente do efeito Compton-Getting dado por:
CG(T,) =1 ! {a T, = U, (T,)}
==-1-— * *
w 3UW(TW) aTW a w wl\iw (5.76)
_ Ty +2myc?
il (5.77)

onde U, (T,,) é a densidade diferencial de particulas em relagdo a intervalos de energia cinética
T,, calculada no sistema de referéncia do observador e dada em particulas por unidade de
volume por unidade de energia; m, é massa de repouso; e c a velocidade da luz. No caso dos

raios cosmicos:
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Uy (Tyy) o< (Ty)H
voc=T,»myc?=>a-1

2+ u w
|=cemy=ZE= =0T s
onde u é o expoente da lei de poténcia entre a densidade diferencial de raios césmicos e a
energia cinética destas particulas, que rege a forma do espectro de energia das particulas

cosmicas.

Em conformidade com trabalhos anteriores realizados utilizando-se os dados da Rede Global de
Detectores de Muons (GMDN), neste trabalho, considerou-se u = 2,7 (BRAGA, et al. 2010;
FUSHISHITA et al., 2010). Além disto, também foi considerado que o movimento de translacdo
da Terra tenha velocidade constante w = 30§ (km/s) no sistema GSE (Geocentric Solar
Ecliptic) de coordenadas (mostrado na Figura 5.4). Desta forma, o vetor anisotropia de raios

césmicos relacionado ao movimento da Terra em torno do Sol conforme o Efeito Compton-

Getting (ggCGT) serd:

4.7

$cer = (2 + 2-7)mf’ =1057" (5.79)

Como ja discutido no inicio da Seccdo 1.1, o efeito do movimento de conveccdo das particulas
cosmicas também deve ser encarado através do Efeito Comptom-Getting. Ao invés das

particulas cdmicas se moverem com a velocidade do vento solar, deve-se considerar que a Terra

el g . ’ . .
move-se com a velocidade contraria vento solar (W = — Vgy,) num fluxo de raios c6smicos inerte
(o centro de giro das particulas césmicas ndo se movimenta ao longo de tempo). Logo, o vetor

anisotropia de raios cdsmicos observado na Terra devido ao processo de convecgao de raios

cdsmicos (ga,) sera:

> _ 4.7
Sev(@) =—(2+2.7) Vow (t) = —mvsw(tl (5.80)

1
3 %105

sendo Vg, () dado em km/s no sistema GSE.

Desta forma, é possivel se calcular gCGT e gcv[t] independentemente da intensidade de raios

césmicos observada no interior de nosso planeta. Logo, o vetor anisotropia relacionado ao

processo de difusdo (fDF) pode ser obtida através da seguinte relacdo:

gDF(t) = g(GSE)(t) - ‘gCGT - gcv(t): (5.81)
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onde g?(GSE)(t) representa o vetor anisotropia calculado através de uma das metodologias
descritas na Seccdo 5.2 disposto no sistema de coordenadas GSE. Conforme ilustrado na Figura
5.6 e na Figura 5.7, esse vetor é originalmente obtido em um sistema de coordenadas

(geografico) centrado na Terra e que ndo gira com a mesma.

A Figura 5.11 mostra uma comparacdao entre a intensidade de raios césmicos esperada na
superficie terrestre devido ao vetor anisotropia resultante, I(£¢), e a intensidade relacionada
somente ao processo de difusdo I(é,r). No mapa superior desta figura, é possivel se observar
que I1(&) apresenta uma regido de minima intensidade (destacada pela linha tracejada de cor
lilds) quase centrada na dire¢do do vetor Sol-Terra (indicada pelo asterisco). Isto ocorre devido
a influéncia do processo de convecgao, que como ja mostrado, concentra mais raios cdsmicos
na dire¢do oposta. No mapa inferior, é possivel se notar que I(¢pr), além de apresentar um
maior valor de minimo e maximo que I(§), apresenta sua regido de minima intensidade
(destacada pela linha tracejada de cor lilas) mais centrada em torno da direcdo do campo
magnético interplanetdrio esperado conforme a Espiral de Parker com sentido voltado para o
Sol (indicada por “x” em ambos os mapas). Esta configuracdo condiz com o esperado, uma vez
gue, a anisotropia devido a difusdo gera uma maior concentracao de raios cdsmicos na regidao
paralela ao campo magnético interplanetario na face da Terra ndo voltada para o Sol, e
logicamente, uma menor concentragao de raios cdsmicos na direcao voltada para o Sol. A Figura
5.12 mostra uma representacdo do vetor Sol-Terra, do campo magnético interplanetario

observado in situ e aquele esperado conforme a Espiral de Parker, que sdo indicados

o, n u . n
ES

respectivamente por pelos simbolos +” e “x” nos mapas mostrados na Figura 5.11.

Para o cdlculo da intensidade de raios césmicos relacionada a anisotropia resultante,
primeiramente calcula-se, através do método de Okazaki (2008), as trés componentes desta

IANI

anisotropia ($y, ¢, e §,). Depois utiliza-se essas trés na Equagdo 5.67, considerando-se igual

a zero. De forma semelhante I(épf) é calculado através da Equagdo 5.67, utilizando-se as trés
componentes de E’DF que sdo calculadas através da Equagdo 5.81. Nesse calculo os valores de f
foram estimados pelo método de Okazaki (2008) e considera-se écqr € &qy dados
respectivamente pelas Equagbes 5.79 e 5.80. As cores em cada um dos mapas representam as
curvas de niveis das intensidades calculadas para cada um dos canais direcionas da GMDN
considerando-se a posi¢cdo no globo terrestre da dire¢do assimptética de cada um deles (Figura

3.7).
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CRI FROM ANI, I{£) (%) at 2007/09/10 01:00:00 UT

[ [

+0.5 +1.0 +1.5

X: Parker IMF; +: Observed IMF;%: Sun—Earth Line

CRI FROM ANI-[SW+CPG], I{£y) (%) at 2007/09/10 01:00:00 UT

=1.5 -1.0 -0.9 0.0 +0.5 +1.0 +1.5

X: Parker IMF; +: Observed IMF;%: Sun—Earth Line

Figura 5.11 — Comparagdo entre a intensidade de raios cdsmicos esperada na superficie terrestre devido a
anisotropia resultante (I(¢)) e a anisotropia relacionada somente ao efeito da difusdo (I(¢pr)). No
quadro superior sdao mostradas as curvas de niveis da intensidade de raios cdsmicos calculada através
da Eq. (5.67) utilizando-se a anisotropia resultante (£) obtida pelo método de Okazaki (2008) e [4N!
igual a zero. No mapa inferior sio mostrados os resultados utilizando-se, nesta mesma equacgao, a
anisotropia devido a difusdo (¢pr). A regido destacada pela linha tracejada de cor lilas indica a regido
em que foi obtida a menor intensidade. O simblo “x” indica a diregdo (com sentido voltado contra o
Sol) do campo magnético interplanetdrio esperado conforme a teoria da Espiral de Parker. O simbolo
“+" indica a dire¢do (com sentido voltado contra o Sol) do campo magnético interplanetario observado
no Ponto de Lagrange L;. O simbolo “*” indica a dire¢do da linha Sol- Terra (voltada para a Terra). O
desenho destas diregdes no Sistema de Coordenadas GSE é mostrado na Figura 5.12.
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Sistema de Coord. GSE
(Plano da Eliptica)

@ Sol

IMF Nominal: X

IMF Observado: +4-
{Va, |a| <90° }

Y il e——— i iSRS

 Linha Sol-Terra: 3

Figura 5.12 — Diregdes da linha Sol-Terra (*), do campo magnético interplanetario nominal de Parker (x) e do campo
magnético observado no Ponto Lagrange L; (+) no Sistema de Coordenadas GSE (Geocentric Solar
Ecliptic).

No mapa inferior da Figura 5.11, é possivel se identificar que a regido de menor intensidade ndo
é exatamente centrada na posicdo em que o campo magnético interplanetdrio observado ou o
esperado conforme a Espiral de Parker cruzam a parte da Terra ndo voltada para o Sol (simbolos
“+” e “x”). A mudanca de I(§pr), assim como a movimenta¢do do campo magnético
interplanetario observado e esperado e da Linha Sol-Terra, pode ser visualizada no video

disponivel no endereco a seguir: <https://goo.gl/iKrS5s>.

Neste video é possivel se observar que, a regido de decréscimo de [(épr) apresenta um

movimento mais parecido com o apresentado pelo campo da espiral de Parker (“x”). Em outas
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palavras, a anisotropia devido a difusao, calculada através da metodologia descrita acima, tende
a acompanhar mais o movimento do campo magnético interplanetdrio esperado conforme a
teoria da Espiral de Parker do que o movimento medido em situ por satélites dispostos no Ponto
de Lagrange L;. O que indica que o processo de difusdo pode ndo ser afetado por mudangas
rapidas e de curta duragdo (menores do que algumas horas) na orientacdo do campo magnético
interplanetario. H4 também a possibilidade de que a aproximacdo de 12 ordem da anisotropia

de raios cdsmicos proposta em Nagashima (1971) ndo seja suficiente para se calcular as

mudancas de curta duragdo da orientacdo de £, sendo necessario para isto utilizar os termos

de ordem superior.

Conforme é possivel se observar na Figura 5.13, a principal diferenca entre o vetor anisotropia

. n

resultante (£) e aquele relacionado somente a difusdo () ocorre na componente “x”, que é

antiparalela a dire¢do (radial) da velocidade do vento solar no sistema de coordenadas GSE.

Como épp_y € menor que &, §DF| apresenta um aumento consideravel em relagdo a |g?|

Observando-se a curva vermelha no primeiro quadro de cima para baixo da Figura 5.13, é

S
possivel se notar que |€DF| apresenta um decréscimo entre os dia 26 e 28 que ocorre
anteriormente a passagem de um feixe de vento rapido (representado pelo aumento da
velocidade do vento solar no ultimo quadro de cima para baixo) ocorrido entre os dias 28 de

fevereiro e 03 de marco. Conforme é possivel se observar através da curva azul no primeiro

f| ndo apresenta esse decréscimo precursor de forma tdo clara quanto |EDF|. No

quadro,

“wu_n

entanto, a componente “z” de ambas as anisotropias (¢, e {pr_5) apresentam uma diminuicdo

um pouco antes da chegada do feixe de vento rapido. Ha a possibilidade de que este decréscimo
de |§DF| esteja relacionado a uma variagdo do fluxo de raios césmicos no meio interplanetario
proximo a Terra precursora a passagem de um feixe de vento solar rdpido. Este e outros tipos
de variagOes de &y precursoras a passagem de estruturas interplanetarias na regido préxima a

Terra sdo discutidos e analisados no préximo capitulo.
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Figura 5.13 — Comparagdo entre a anisotropia resultante () calculada através da metodologia de Okazaki (2008) e
a sua corregdo pelos efeitos de convecgdo e movimento de translagdo da Terra ({pr) que a deixa
relacionada somente ao processo de difusdo de raios césmicos no meio interplanetdrio. Nos quatro
primeiros graficos de cima para baixo, as curvas de cor azul e de cor vermelha representam
respectivamente os dados referentes a ge a §DF. O ultimo quadro mostra o médulo da velocidade do
vento solar (|I75W|).
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6 VARIACOES DA INTENSIDADE DE RAIOS COSMICOS PRECURSORAS A PASSAGEM DE

ESTRUTURAS INTERPLANETARIAS NO ESPAGO PROXIMO A TERRA

A principal, e mais conhecida, relagdo entre a intensidade de raios cdsmicos observada em nosso
planeta e a passagem de estruturas interplanetdrias sobre ele se dd através dos Decréscimos de
Forbush. Estes decréscimos “globais” na intensidade de raios césmicos foram primeiramente
observados por Forbush (1937) durante periodos de tempestades geomagnéticas. Nesta época,
acreditava-se que estes decréscimos eram relacionados a perturbacdes no campo
geomagnético. Somente em meados da década de 1950 que surgiram as primeiras evidéncias
concretas de que os Decréscimos de Forbush e as tempestades geomagnéticas eram, na
verdade, fendOmenos independentes causados por uma mesma fonte: a passagem de uma

estrutura interplanetaria sobre a Terra (SIMPSON, 1954).

Atualmente, costuma-se classificar os Decréscimos de Forbush em duas categorias: (l)
esporadicos e (llI) recorrentes (CANE, 2000). Os decréscimos esporadicos geralmente estdo
associados a passagem de uma Ejecdo de Massa Coronal Interplanetaria (ICME — Interplanetary
Coronal Mass Ejection), enquanto os recorrentes sdo geralmente relacionados a feixes de vento
solar rdpidos de buracos coronais e suas regioes de interagao corrotantes (CIRs — Co-rotating
Interactive Regions). Acredita-se que ambas as estruturas sao muito maiores do que a Terra e
possuem uma configuracdo magnética que impossibilite a facil entrada de particulas césmicas
em seu interior. Desta forma, ao passarem sobre o nosso planeta, elas blindam a entrada de
raios cdsmicos, gerando um decréscimo na intensidade de particulas em praticamente todo o

globo.

Como é mostrado na Figura 6.1, o decréscimo causado por uma ICME tende a ser muito rapido
em comparacao ao tempo gasto para que a intensidade volte as condig¢des iniciais. No caso dos
decréscimos recorrentes relacionados aos feixes de vento rapido, o tempo de queda tende a ser
igual, ou pouco menor, que o tempo de recupera¢ao. Em alguns casos, como o da Figura 6.1,
quando uma ICME ou feixe de vento rapido esta acompanhado por um choque interplanetario,

o decréscimo pode ocorrer em duas etapas.
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Figura6.1 — Tipico Decréscimo de Forbush associado a passagem de uma Eje¢do Coronal de Massa Interplanetaria
(ICME) acompanhada de uma onda de choque. A primeira seta indica o decréscimo causado pelo
choque e a segunda o decréscimo causado pela ICME.

Fonte: Cane (2000).

Como ja mencionado acima, devido ao grande tamanho das estruturas interplanetarias em
relacdo a Terra, espera-se, num primeiro momento, um decréscimo global da intensidade de
raios cdsmicos. Porém, conforme é mostrado na Figura 6.2, a amplitude desse decréscimo ndo
é igual em todo o planeta. Enquanto o decréscimo de Forbush ocorrido no dia 08 de marco de
2012 registrado pelo monitor de néutrons localizado no Meéxico (curva verde) é de
aproximadamente 7 %, o decréscimo registrado no Polo Sul é cerca de duas vezes maior. O
principal fator regente desta situagdo, é a diferenca na rigidez de corte (R,) entre as duas
regioes. Conforme ja discutido na Seccdo 1.1, devido ao efeito do campo geomagnético, sabe-
se que detectores em regides polares tendem a observar uma maior intensidade de particulas
de menor energia (cujo fluxo é mais afetado pela passagem de estruturas interplanetarias) do
que aqueles dispostos em regides de alta latitude. Enquanto no México R, é igual 8,28 GV, no
Polo Sul particulas cdsmicas com rigidez acima de 0,10 GV ja sdo capazes de atingir a superficie.

Andlises de diferentes eventos mostram que o bloqueio das particulas cdsmicas por uma
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estrutura interplanetdria, em outras palavras, a amplitude do Decréscimo de Forbush (A)
depende da rigidez das particulas césmicas (R) através de uma lei de poténcia: A o« RY (CANE,
2000). Desta forma, detectores de muons, que registram em seus dados particulas secundarias
geradas principalmente por particulas primarias de maior rigidez, observam Decréscimos de
Forbush com menor amplitude, e com menor frequéncia, que os monitores de néutrons. Em
alguns casos, pequenos Decréscimos de Forbush podem ser observados somente por monitores

de néutrons em regides de baixa rigidez de corte.
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Figura 6.2 — Comparagdo entre a variagdao em relagao a média dos dias anteriores da intensidade de raios césmicos

observada pelo monitores de néutrons localizados no México (Al /Iy)yxc € no Polo Sul (AI/Iy)spu
durante o Decréscimo de Forbush ocorrido no dia 08 de margo de 2012. No quadro superior, a linha
verde representa os dados observados no México, enquanto a linha ciano representa os dados
coletados no Polo Sul. No quadro inferior, a linha laranja representa os valores do indice Dst, a linha
lilds representa o mddulo da velocidade do vento solar (Vsy,), os triangulos laranja e violeta indicam
respectivamente o registro de um inicio subito de tempestade (SSC) e de um choque interplanetario.

Nos dados dos dois monitores de néutrons mostrados na Figura 6.2, é possivel se notar, entre
os dias 07 e 08, um acréscimo na intensidade de raios cdsmicos ocorrido anteriormente ao
Decréscimo de Forbush. Estes pré-acréscimos sdo costumeiramente observados e tendem a
ocorrer apods o inicio subito da tempestade geomagnética (SSC — Storm Sudden
Commencements) associada a passagem da estrutura interplanetaria que causou o Decréscimo
de Forbush. Acredita-se que estes pré-acréscimos ocorram devido a mudangas na rigidez de
corte relacionadas a perturbacdo do campo geomagnético apds a chegada do choque (CATTANI

et al, 1961). H4 também a possibilidade que eles sejam causados pelo “varrimento” das
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particulas comicas por uma onda de choque interplanetaria (NAGASHIMA et al., 1992). As
particulas cdsmicas que incidem em dire¢do a uma onda de choque, se ndo forem repelidas ou
aceleradas pela onda de choque, podem ficar presas na parte frontal desta estrutura, o que

causaria o aumento registrado durante a sua chegada na Terra.

Além desta variacdo pré-Forbush e pds-choque mencionada acima, existem variagbes da
intensidade de raios césmicos precursoras a chegada do choque ou da ICME (no caso dela ndo
ser acompanhada por uma onda de choque), que, desde a década de 1960, sdo analisadas e
visualizadas através de distintos métodos (FENTON et al., 1959; CATTANI et al., 1961; AXFORD
& REID, 1963; NAGASHIMA et al.,, 1992; BELOV et al., 1995; MUNAKATA et al., 2000;
STRUMINSKY, 2002; BELOV et al., 2003; KUWABARA et al., 2006; BRAGA et al., 2010; FUSHISHITA
et al., 2010; ROCKENBACH et al., 2011; BRAGA et al., 2011; PAPAILIOU et al., 2012). De modo
geral, todos estes trabalhos consideram a existéncia de dois tipos de varia¢des precursoras: (l)
os decréscimos precursores, comumente chamados de Efeito de Cone de Perdas (Loss Cone

Effect); e (Il) os acréscimos precursores.

Acredita-se que os acréscimos precursores sejam causados pela reflexdo e/ou aceleragio de
particulas cdsmicas por uma estrutura interplanetdria se aproximando da Terra (CANE, 2000).
Conforme é mostrado, de forma simplificada na Figura 6.3, as particulas cdésmicas, que se
movem predominantemente em direcdo ao Sol e paralelamente as linhas do campo magnético
interplanetario (linha vermelha), podem ter o sentido de sua trajetéria invertido devido ao
efeito de reflexdo magnética (linha laranja). Se considerarmos que a estrutura interplanetaria
tem uma configuragao magnética de linhas fechadas, haverd uma maior concentragdo de linhas
campo magnético interplanetdrio nas redondezas desta estrutura, o que possibilita a ocorréncia
da reflexdao magnética das particulas césmicas nestas regides. Neste processo de reflexao, hd a
possibilidade de que as particulas cdsmicas, principalmente as de menor energia, sejam
aceleradas através da “colisdo” com a onda de choque (FERMI, 1949). Como o ponto de maior
intensidade do campo magnético estd se movendo, as particulas ganham energia ao se
“chocarem” com ele. Considerando-se, que o campo magnético préximo a estrutura seja
turbulento, as particulas césmicas podem entrar em um processo de reflexdo em cadeia (linha
lilds na Figura 6.3). Caso o numero de “colisGes” com a estrutura neste processo seja grande, a
particula pode ganhar quantidades significativas de energias, o que possibilita que ela se

movimente de forma nao paralela as linhas do campo magnético (linha rosa na Figura 6.3).
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Representagdo dos processos geradores dos aumentos da intensidade de raios cosmicos precursores
a passagem de uma estrutura interplanetaria pela Terra. Os circulos amarelo e verde representam
respectivamente o Sol e a Terra. A circunferéncia verde representa a Terra. As linhas cinzas
representam o campo magnético interplanetario, enquanto a linha preta destaca aquela que passa
sobre a Terra. A regido azul representa uma Eje¢do de Massa Coronal no meio Interplanetario (ICME —
Interplanetary Coronal Mass Ejection). A linha tracejada azul representa o choque interplanetario
relacionado a esta ICME. A linha vermelha representa a trajetéria de uma Particula Cdsmica
movimentando-se pelo processo de difusdo paralela com sentido para o Sol (PCpg//ss). A linha laranja
representa a trajetdria de uma Particula Césmica movimentando-se pelo processo de difusdo paralela
apo6s a sua reflexdo (PCpr//re) ocorrida devido a concentragdo do campo magnético interplanetario
causada pela presenca da ICME. A linha lilds representa a trajetéria de uma Particula Cédsmica de baixa
energia (PCge) sendo acelerada pela turbuléncia do campo magnético préoximo ao choque
interplanetario. A linha rosa mostra a trajetdria da particula apds este processo de aceleragdo (PCac).
A regido laranja indica a dire¢do na qual se espera um aumento de particulas cdsmicas nas
proximidades da Terra devido ao processo de reflexdo ou de aceleragdo difusiva (linha vermelha e linha
laranja). A regido rosa mostra as direg0es de aumento no caso da aceleragdo estocastica (linha lilas e

linha rosa).
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No primeiro caso (linha vermelha e linha laranja), o aumento do fluxo de raios cdsmicos na parte
da Terra voltada para o Sol ocorre, principalmente na regido proxima a linha do campo
magnético interplanetdrio (regido laranja proxima a Terra na Figura 6.3). No segundo caso
(linhas lilas e rosa), o incremento da concentracdo de raios cosmicos nas proximidades de nosso
planeta ndo é necessariamente alinhado com o campo magnético do meio interplanetario

(regido lilas proxima a Terra na Figura 6.3).

Geralmente, se diz que os processos de aceleragdo e reflexdo de raios césmicos estdo mais
associados a presenca de uma onda de choque no meio interplanetdrio do que a estrutura
causadora desta onda. No caso dos processos de acelera¢do estocastica e/ou difusiva ha
controvérsias entre os resultados obtidos por modelos baseados nestes fendmenos. Algumas
modelagens apontam que ndo hd como estes processos de aceleracdo fornecerem uma
guantidade de energia suficiente as particulas cdsmicas. Somente particulas césmicas de baixa
energia (faixa dos MeV), que ndo sdo observadas na superficie da Terra, sofreriam um processo
significativo de aceleracdo (STRUMINSKY, 2002). No entanto, outros modelos que assumem
diferentes condigdes iniciais e aproximacbes preveem uma aceleracdo de particulas cosmicas de

maior energia (RUFFOLO, 1999).

Além destes dois processos de aceleragao relacionados a interagao das particulas cdsmicas com
0 campo magnético turbulento dos choques interplanetarios desenvolvidos por Fermi (1949),
existem diversos mecanismos hipotéticos que podem (ou tentam) explicar a aceleracdo de raios
césmicos relacionada as ondas de choque. Entre eles, por exemplo, hda um mecanismo onde as
particulas seriam aceleradas por meio de um bombeamento gerado por expansdes e
compressoes adiabaticas ocorridas no interior da regido de turbuléncia préximas aos choques

interplanetarios (FISK et al., 2010).

A torcdo no campo magnético interplanetario (IMF — Interplanetary Magnetic Field) causada
pela presenca de uma estrutura também pode afetar o transporte das particulas cdsmicas que
se movimentam paralelamente as linhas do IMF em dire¢do a Terra presentes na regido atrds
desta estrutura. Como é mostrado na Figura 6.4, uma particula césmica sob estas caracteristicas
(PCoryys7) pode ficar presa nesta torgao (linha ciano na Figura 6.4) ou mover-se para uma outra
linha do campo magnético (linha continua azul escuro). H4 também a possibilidade que a

particula seja refletida, passando a se mover em direcdo ao Sol. Desta maneira, quando ha uma
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estrutura no meio interplanetario, os raios césmicos provenientes de regides préximas ao Sol
movendo-se em direcdo ao nosso planeta e girando em torno da linha do campo magnético
interplanetario que o cruza podem nao chegar na Terra. Neste caso, um observador na Terra
verd um decréscimo de raios cdsmicos na regido alinhada com o IMF e voltada para o Sol (regido
azul préxima a Terra na Figura 6.4) quando uma estrutura interplanetaria estiver localizada entre
a Terra e o Sol. Um decréscimo na intensidade de raios cdésmicos nesta regido pode ser
interpretado como um acréscimo no outro lado da Terra (regido alinhada com o IMF voltada
contra o Sol) intensificando o vetor anisotropia relacionada a difusdo dos raios césmicos no meio

interplanetario ({pr) que aponta nesta diregao.

Andlises através de modelos numéricos preveem que os decréscimos precursores podem ser
observados por detectores de muons dispostos na superficie terrestre até 15 horas antes da

chegada de um choque interplanetario (LEERUNGNAVARAT et al., 2003).

Como explicado na Figura 1.9, o comportamento de uma particula césmica ao encontrar uma
deformidade no campo magnético interplanetario depende da relagdo entre o raio de giro da
particula (que tem relacdo com a sua rigidez) e do tamanho da deformidade do campo
magnético. Assim, dependendo do tamanho da deformagdo que uma estrutura causar no campo
magnético interplanetdrio, podem ser observados: (I) somente acréscimos precursores
centrados ou ndao com o IMF; (ll) somente decréscimos precursores (que por definiciao sdo
alinhados com o IMF), (Ill) um decréscimo nas direcdes alinhadas com o campo magnético
interplanetario e um acréscimo nas regides ndo alinhadas; (Ill) um acréscimo seguido de um
decréscimo ou vice-versa; ou (IV) nenhuma variacdo precursora. Este ultimo caso pode estar
relacionado ao fato de a estrutura ser muito pequena em relacdo ao raio de giro das particulas
césmicas. H4 também a possibilidade disto ocorrer devido a combinagdo dos processos

causadores dos decréscimos e acréscimos alinhados com o campo magnético interplanetario.

129



N
\.\Linha de Campo

\ Magnético

5 -
\ Interplanetario

Figura 6.4 — Representacdo dos processos geradores dos decréscimos da intensidade de raios cdésmicos
precursores a passagem de uma estrutura interplanetdria sobre a Terra. Os circulos amarelo e verde
representam respectivamente o Sol e a Terra. As linhas cinzas representam o campo magnético
interplanetario, enquanto a linha preta destaca aquela que passa sobre a Terra. A regido azul
representa uma Ejecdo de Massa Coronal no meio Interplanetario (ICME — Interplanetary Coronal Mass
Ejection). A linha tracejada azul representa o choque interplanetério relacionado a esta ICME. A linha
ciano representa a trajetéria de uma Particula Césmica movimentando-se pelo processo de difusdo
paralela com sentido para a Terra (PCpfyst) ficando presa na distor¢do do campo magnético
interplanetario causada pela ICME. A linha azul escura representa a trajetéria de uma particula com as
mesmas caracteristicas iniciais (PCpr//st) que ao invés de ficar presa moveu-se para uma outra linha de
campo magnético. A regido azul préxima a Terra indica a diregdo na qual se espera o decréscimo de
particulas césmicas nas proximidades da Terra devido aos processos descritos acima.

Além destas variagdes precursoras relacionadas a interagdo da particula diretamente com as
deformidades do campo magnético interplanetario, que alteram as componentes da anisotropia

de raios c6smicos paralelas ao plano da ecliptica (§, e &), hd uma outra variagdo precursora
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relacionada a mudangas na componente &,, que é perpendicular a este plano (DUGGAL &
POMERANTZ, 1976). Acredita-se que a presenca de uma estrutura interplanetdria causa um
gradiente de raios cédsmicos no plano da ecliptica, que juntamente com as componentes do
campo magnético interplanetdrio neste plano produz uma deriva (aparente) das particulas
cOmicas na direcdo perpendicular e este plano (BIEBER & EVENSON, 1998). Dependendo da
orientacdo do IMF, havera uma maior concentracdo de particulas incidindo no polo sul ou no
polo norte quando uma estrutura interplanetdria estiver se aproximando da Terra. Uma
explicacdo detalhada do processo de deriva dos raios césmicos relacionado as estruturas

interplanetarias por ser visto na Seccdo 3.7 de Braga (2015).

Como ja mencionado anteriormente, as variacdes da intensidade de raios césmicos observadas
na superficie terrestre precursoras a passagem de estruturas interplanetdrias sobre o nosso
planeta tém sido visualizadas e analisadas ha bastante tempo. Uma caracteristica comum de
todos os trabalhos citados neste texto é o fato da analise destas variagdes precursoras ser feita
por meio de estudo de casos. As variacdes precursoras foram estudadas em periodos em que se
esperava sua ocorréncia. Apos a identificacdo de um Decréscimo de Forbush (ou passagem de
uma estrutura sobre a Terra) busca-se, no periodo préximo a este decréscimo, por uma variagdo
precursora. Caso esta seja encontrada, ela é analisada. Desta forma, até a presente data ndo
havia uma clara confirmagao de que acréscimos ou decréscimos precursores sdo ou ndo mera

coincidéncia.

6.1 Metodologia para a visualizagdo e andlise continua da intensidade de Raios Cdsmicos em
busca da observagdo de variagGes precursoras a passagem de estruturas interplanetarias

A fim de se analisar a ocorréncia de variagdes da intensidade de raios cosmicos precursoras a
passagem de estruturas interplanetarias pela a Terra, foi elaborada uma metodologia para a
visualizacdo continua de parametros do fluxo de raios césmicos baseados nos dados coletados
pela Rede Global de Detectores de Muons (GMDN). Conforme ilustra a Figura 6.5, esta
metodologia consiste na criagdo, para cada hora, de uma Figura para a Analise dos Raios
Cdsmicos (FARC) composta de trés “mapas” de raios cdsmicos e um conjunto de gréficos de

“parametros de controle”.
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Parametros
de Controle

Figura 6.5 — Posicdo dos trés “mapas” e dos graficos dos parametros de controle que compdem a Figura para a
Andlise dos Raios Cdsmicos (FARC).

Em cada FARC, o quadro com os “parametros de controle” é composto por graficos de grandezas
relacionadas aos raios césmicos e a fenbmenos geomagnéticos ou interplanetarios. Nestes
graficos sdo mostradas as variacGes, num periodo de 48 horas em torno da data da FARC (hora

zero destacada pela linha vertical tracejada), das seguintes grandezas:

- Aintensidade isotrépica de raios césmicos (I'S? — curva cor cinza);

- O mddulo do vetor anisotropia relacionado ao processo de difusdo (|§DF| — curva cor
madeira [castanho claro]);

- As trés componentes do vetor anisotropia relacionado ao processo de difusdo (pp_x,
Epr_y € Epp_z —curvas vermelha, verde e azul respectivamente);

- O moédulo do campo magnético interplanetario (|§| — curva marrom);

- As trés componentes do campo magnético interplanetario (By, B, e B, — curvas cor
carmesim [vermelho forte], verde escuro e azul furtivo) no sistema de coordenadas GSE;

- O moédulo da velocidade do vento solar (|I75W| — curva violeta) juntamente com o
registro de choque interplanetario pelo Havard-Smithsonian Center For Astrophysics
(triangulo superior violeta), o indice Dst (Dst — curva laranja) e o registro de um inicio

subito de tempestade (SSC) pelo Helmholtz-Centre Potsdam (triangulo inferior laranja).
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A Figura 6.6 mostra, como exemplo, o quadro dos “parametros de controle” da FARC
correspondente as 00 UT do dia 07/07/2010. Este quadro é feito para possibilitar a visualizagdo
do estado em que se encontra o meio interplanetario, a magnetosfera terrestre e o fluxo de
raios cdsmicos no periodo anterior e posterior aguele em que os trés mapas mostram a condicdo
da intensidade de raios césmicos observada em cada canal direcional da Rede Global de
Detectores de Muons (GMDN). Nesse caso, como ndo houve a ocorréncia de choque ou inicio

subito de tempestade ndo a presenca de triangulos no quadro inferior.
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Figura 6.6 — Exemplo do quadro com os graficos dos parametros de controle contido na Figura para Andlise dos
Raios Césmicos (FARC) correspondente as 00 UT do dia 07/07/2010 (hora zero).

O primeiro “mapa” de raios césmicos mostra, no horario correspondente a FARC, as curvas de
niveis da intensidade de raios cdsmicos sem a influéncia do fluxo isotrépico e da modulagdo de

longa escala pela anisotropia resultante (I,igc(t)), que é dada por:

IPRC() = IEET () — 159 (6) — 124 (1), (6.1)

onde I,S,ZT(t) é a intensidade de raios césmicos registrada pelo canal direcional “k” do detector

“d” corrigida pela pressdo e temperatura (conforme metodologias detalhadas nas Secc¢des 4.1
e 4.2); I'S9(t) é a intensidade isotrépica de raios cdsmicos, calculada conforme a metodologia
de Okazaki et al. (2008) descrita na Secgdo 5.2; e 1,;‘{’;’24@) é a intensidade de particulas
césmicas esperada devido a variacdo de longa periodicidade da anisotropia resultante, que é

calculada com base na Equacdo 5.67 conforme a seguir:
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IANIZ4(6) = + (& (0)3hra | ¢k, 4 cOs(wtg) — 51 4 sen(wiq)]
+ (&, (0)5ha [C%C’d sen(wty) + Slec,d cos(wtd)] (6.2)
+ (fz(t))TMA Clcd

(En(O)ha = g’;(:)' (6.3)

t—23

onde (&, (t))2%,, é a média corrida de 24 pontos centrada no Ultimo ponto a direita (TMA, do
inglés Trailing Moving Average) da componente “n” da anisotropia resultante calculada pelo

método de Okazaki et al. (2008).

A mudanga de ICPT(t) no tempo é composta pela sobreposicdo de variagdes de diversas
periodicidades relacionadas a influéncias continuas e transientes de fenG6menos solares e
interplanetarios. Como I,f’\”“(t) é composto somente por variacoes de longa periodicidade,
espera-se que I,fRC(t) seja composto apenas por mudancas de curta duracdo do vetor
anisotropia de raios cdésmicos, que podem ser associadas a presenca de uma estrutura
interplanetaria. Em outras palavras, este “mapa” permite a visualizacdo do fluxo de raios
césmicos desconsiderando-se as variagdes ocorridas em todo o globo e as variagdes locais de

longa duracdo relacionadas a difusdo, a convecg¢do e ao movimento de translacdo da Terra.

A Figura 6.7 mostra, como exemplo, o “mapa” de IPRC (t) referente ao dia 07/07/2010 as 00 UT.
Através das curvas de niveis desta grandeza é possivel se observar, neste instante de tempo,
que 1,§§C (t) apresenta valores préximos de zero e predominantemente positivos na regido do
continente americano (possui cores de tom amarelado ou avermelhado), enquanto a
intensidade observada préxima a Asia e a Oceania apresenta-se predominantemente negativa
(tem cores de tom azulado). Devido ao maior grau de ruido dos dados do detector de Kuwait,
estes sdo mostrados no “mapa” suavizados através de um filtro espacial passa-baixa com uma
janela de 3x3 pixels (onde cada pixel é equivalente a um canal direcional), que elimina variagcGes

de baixa periodicidade.
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CRI —[PRE,TMP,ISO,LNG_ANI], IP*® (%) at 2010,/07,/07 00:00:00 UT

B

+0.5 +1.0 +1.5

X: Parker IMF; +: Observed IMF;%: 3h—TMA Observed IMF

Figura 6.7 — Exemplo do “mapa” da intensidade de raios cdsmicos sem a influéncia do fluxo isotropico e da
modulagdo de longa escala pela anisotropia resultante (I,QI;C). Este “mapa” corresponde aos dados
registrados, as 00 UT do dia 07/07/2012, pelos canais direcionais do sistema novo de correla¢do da
Rede Global de Detectores de Muons com margem de erro proxima ou inferior a 1%. O simbolo “x”
representa a posicdo do campo magnético interplanetéario (IMF) esperado conforme a Espiral de
Parker. O simbolo “+” representa a posigdo do IMF obtida através de dados de satélites. O simbolo “*”
representa a posi¢cdo da média corrida de trés horas centrada no ultimo ponto (TMA — Trailing Moving
Average) dos dados referentes ao IMF observado.

O segundo “mapa” mostra as curvas de niveis da intensidade de raios césmicos esperada devido

unicamente a anisotropia relacionada ao processo de difusdo (I(épr)). Em poucas palavras,
I[¢pF] é obtido através da seguinte rotina: (1) calcula-se o vetor anisotropia resultante (g?); (1
muda-se este vetor para o sistema de coordenadas GSE (f(GSE)); (111) remove-se deste as
anisotropias relacionadas a convecg¢do (§CV) e ao movimento de translacdo da Terra (E’CGT),

N
obtendo-se a anisotropia relacionada somente a difusdo de raios césmicos (¢pr); (1V) converte-

2(GSE)

se {pp ~ para o sistema de coordenadas geografico que ndo gira com a Terra (mesmo sistema

em que se obtém 5); e (V) calcula-se I(¢pp) utilizando-se E)DF na Equacdo 5.67, sem o termo

referente a intensidade isotrépica (I'°9).

A Figura 6.8 mostra como exemplo o “mapa” das curvas de niveis de I(épz) referente ao dia
07/07/2010 as 00 UT. Neste caso, é possivel se observar claramente uma menor intensidade de
raios césmicos (identificada pelas cores de tom azulados) sobre a costa leste asidtica e o Oceano
Pacifico. Na mesma regido também se encontram as linhas do campo magnético interplanetario

“,n

esperado conforme a Espiral de Parker (simbolo “x”) e observado por satélites dispostos fora da
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“uxn

magnetosfera terrestre (simbolos “+” e ). Este tipo de “mapa” possibilita a visualizagcdo de
variacdes temporais e espaciais da intensidade de raios cdsmicos relacionadas somente ao
processo de difusdo que, conforme ja discutido acima, podem ser precursoras a chegada de uma

estrutura interplanetaria nas proximidades de nosso planeta.

CRI FROM ANI—[SW+CPG], I[£,] (%) at 2010/07,/07 00:00:00 UT

0.0 +0.5 +1.0 +1.5

X: Parker IMF; +: Observed IMF;%: 3h—TMA Observed IMF

Figura 6.8 — Exemplo do “mapa” da intensidade de raios cdsmicos esperada as 00 UT do dia 07/07/2010
unicamente devido a anisotropia causada pelo processo de difusdo destas particulas no meio
interplanetério (I(épr)). O simbolo “x” representa a posi¢do do campo magnético interplanetario
(IMF) esperado conforme a Espiral de Parker. O simbolo “+” representa a posi¢do do IMF obtida através
de dados de satélites. O simbolo “*” representa a posi¢gdo da média corrida de trés horas centrada no
ultimo ponto (TMA — Trailing Moving Average) dos dados referentes ao IMF observado. Sdo mostrados
somente os valores em porcentagem de I(épr) para os canais direcionais cuja margem de erro é
préxima ou menor a 1%.

O terceiro e ultimo “mapa” mostra a significancia da intensidade de raios césmicos. Este
conceito foi primeiramente introduzido por Fushishita et al. (2010), que descreve a siginificancia
de raios cosmicos (SI1Gy ;) de um canal direcional “k” de um detector “d” para cada instante de

tempo como:

IE a2 (@)
I =4 7
SI1Gy 4(t) ME, 4 e (6.4)
IR () = IEET(®) — (IO ()34 — LEn"** (D). (6.5)

onde I,ﬁﬁcz(t) representa a variacdo da intensidade de raios césmicos sem influéncias da

modulagdo de longa escala do fluxo isotrdpico e da anisotropia resultante de raios cdsmicos;

(I'S9(t))3%,4 é a média corrida de 24 pontos centrada no ltimo ponto a direita (TMA, do inglés
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Trailing Moving Average) da intensidade isotrépica de raios césmicos (I'59(t)); I CPT(t) éa
intensidade de raios cdsmicos corrigida pelos efeitos de pressdo e temperatura, ME} ; é a
margem de erro (vide Figura 3.6) e I£y%*(¢) é intensidade de particulas csmicas esperada para

o canal “k” do detector “d” devido a variacdo de longa periodicidade da anisotropia resultante.

A fim de comparar os resultados entre um detector e outro, na andlise feita por Fushishita et al.
(2010), os resultados sdo apresentados considerando-se o desvio da significancia em cada canal
direcional. Em outras palavras, conforme é mostrado a seguir, em cada canal direcional é
apresentada a variagdo da significancia (ASIGy 4(t)) em relagdo a significancia média obtida em

cada detector, conforme mostrado a seguir:
SIGk d(t)
AS1Gyoa(t) = SIGia(®) - Z , (6.6)

onde n + 1 representa o nimero total de canais direcionais de um dado detector d.

No entanto, conforme é possivel se observar na Figura 6.9, este tratamento privilegia o
surgimento de anomalias centradas no canal vertical de cada detector. Esta caracteristica pode
ser facilmente observada ao se impor, para todos os canais direcionais, um mesmo valor para
PRCZ(t) na Equacdo 6.4 (por exemplo -0,5 no caso da Figura 6.9). Como hd um menor valor de
margem de erro nos canais cuja inclinagdo é mais proxima da vertical, SIGy 4(t) tendera a ter
um maior valor, em mddulo, nestes canais. Desta forma, ao se subtrair a média dos dados,
surgird uma regido de decréscimo ou acréscimo centrada na direcdo assimptdtica do canal
direcional de menor margem de erro (vertical). No exemplo da Figura 6.9, como o valor

constante atribuido a subtracdo é negativo, a regido an6mala é constituida por um decréscimo.

A fim de se resolver este problema, neste trabalho, o célculo da significdncia (SIGy, 4[t]) foi

ligeiramente modificado, conforme mostrado a seguir:

PRCZ (t) (IIfRCZ (t) )k
MEy 4

SIGyq(t) = (6.7)

onde I;RC2(t) é dado pela Equagdo 6.5; e (IfRC2(1)), representa a média de If5°%(t) em
relacdo a “k”. Nesta forma de se calcular a significancia sera igual a zero, quando IPRC2 (t) for

igual em todos os canais direcionais de um dado detector.
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Fushishita et al. (2010) Significance for IPRC[t] = —0.5 VcAd

@l

-3.0 -2.0 -1.0 0.0 +1.0 +2.0 +3.0

Figura6.9 — Exemplo da anomalia gerada pelo tratamento de dados realizados por Fushishita et al. (2010). A
regides de diferentes cores mostram os diferentes valores da variagdo da significancia em relagdo a

média em cada detector (ASIGy, 4(t)) na situagdo em que a subtragdo entre a variagdo da intensidade

de raios césmicos observada (I,gZT(t)) é igual a variagdo de longa periodicidade da intensidade

calculada através da teoria da anisotropia (I{§ 2*(t)) apresenta um mesmo valor (-0,5) para todos os

canais direcionais de todos os detectores.

SIGNIFICANCE at 2010/07/07 00:00:00 UT

-3.0 J +1.0 +2.0 +3.0

X: Parker IMF; +: Obs

Figura 6.10 — Exemplo do “mapa” da significancia de raios cdsmicos obtida as 00 UT do dia 07/07/2010. O simbolos
“x”, “+"” e “*” representam respectivamente a posicdo do campo magnético interplanetario esperado
conforme a teoria da Espiral de Parker, a posi¢cdo obtida através de dados de satélites, e a posi¢do da
média corrida de trés horas centrada no ultimo ponto dos dados referentes ao dado observado. Sao
mostrados somente os valores de significancia para os canais direcionais cuja margem de erro é
préxima ou menor a 1%.
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Um exemplo de um “mapa” de SIGy 4(t) calculado conforme a Equagdo 6.7 pode ser visto na
Figura 6.10. Nesta figura sdo mostrados os dados referentes ao dia 07/07/2010 as 00 UT. Nesta
dada especifica, é possivel se observar que a significancia apresenta esparsas regides de

acréscimo e decréscimo.

O cdlculo da significancia tende a intensificar a amplitude das variagdes de curta duracdo da
intensidade de raios césmicos, a fim de melhorar a visualizacdo de variagdes precursoras com
base nos dados com menor margem de erro. No entanto, as varia¢cdes geradas por ruidos na
medicdo da intensidade de raios cdsmicos registrada nestes canais também sdao ampliadas neste
processo. A fim de se evitar este problema, os dados da significancia de todos os detectores sdo
suavizados por meio de um filtro espacial passa-baixa de forma semelhante ao que é feito com
os dados de Kuwait no primeiro mapa. Porém, conforme é possivel se notar na Figura 6.10,
mesmo com a aplicagdo deste filtro, a significancia tende a apresentar um comportamento
aleatdrio (regiGes esparsas de decréscimos e acréscimos surgem e desaparecem do mapa

aleatoriamente).

Apesar da aleatoriedade intrinseca da significancia, durante a ocorréncia de um decréscimo
precursor espera-se que ela apresente uma intensa regido de decréscimo alinhada e se
movimentando com a linha do campo magnético interplanetario (FUSHISHITA et al., 2010). Um
exemplo deste comportamento, pode ser visualizado no video disponivel no endereco a seguir:

<https://goo.gl/fUCWwWD>.

Nesse video é mostrada a mudanca ao longo do tempo dos 3 “mapas” de raios cdsmicos,
juntamente com os gréficos dos parametros de controle, durante o decréscimo precursor
ocorrido antes da chegada de uma ICME sobre a Terra no dia 14/12/2006, que ja fora
identificado e analisado por Fushishita et al. (2010) e Rockenbach et al. (2011). Em uma analise
conservadora, é possivel se observar uma regido de decréscimo da significancia (cores de tom
azul) movimentando-se juntamente com a linha de campo magnético interplanetario esperada
conforme a Espiral de Parker (identificada pelo simbolo “x”) a partir das 03 UT do dia 14. Esta
regido surge na parte mais ao sul do detector de Kuwait e se movimenta para oeste. Ela passa a
ser vista no detector de Sdo Martinho da Serra, apds as 06-07 UT do dia 14, e continua
acompanhando o movimento do campo magnético interplanetdrio até as 13 UT. Neste horario

(dez horas depois do surgimento do precursor), inicia-se o decréscimo do indice Dst e o aumento
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da velocidade do vento solar (Vsy,) e do médulo do campo magnético interplanetario (B)
relacionados a chegada de uma ICME (ejetada no dia 13/12/2006 por volta das 03UT) a Terra.
Este decréscimo precursor também pode ser visto no “mapa” da intensidade de raios cdsmicos
sem as influéncias da intensidade isotrépica e da modulacdo de longa escala da anisotropia

resultante (I17RC).

Além disto, neste video, também é possivel se notar que, durante alguns periodos anteriores a
chegada da estrutura, ocorreu uma forte intensificacdo do médulo do vetor anisotropia de raios
cosmicos relacionado somente ao processo de difusdo destas particulas (pr). A anisotropia
registrada neste periodo é praticamente o dobro daquela registrada as 00 UT do dia 07/07/2010
(Figura 6.8). Conforme ja explicado na secgdo anterior, essa intensificagdo de &, é condizente

com a ocorréncia de um decréscimo precursor.

No total foram geradas aproximadamente 49 mil Figuras para andlise da intensidade de Raios
Cosmicos (FaRCs), uma para cada hora no periodo entre 01/06/2007 e 01/01/2013. Cada uma

delas por ser visualizada no endereco a seguir: <https://goo.gl/xUMgh1>.

Com base nessas figuras foi desenvolvida uma metodologia para a identificacdo automatica da
ocorréncia de variacGes da intensidade de raios cdsmicos relacionadas a presenca de uma
estrutura no meio interplanetdrio. Conforme mostrado na secgao a seguir, foram criados meios
para se detectar decréscimos e acréscimos precursores centrados com a linha do campo

magnético interplanetdrio.

6.2 Detecgao automatica de decréscimos precursores da intensidade de raios césmicos

Para a realiza¢do da identificagdo automatica de possiveis decréscimos da intensidade de raios
cosmicos precursores a chegada de estruturas interplanetarias na Terra, os dados da Rede
Global de Detectores de Muons (GMDN) sdo separados conforme a sua proximidade com a linha
do campo magnético interplanetario esperada conforme a Espiral de Parker (PS-IMF, Parker
Spiral Interplanetary Magnetic Field). Esta proximidade é calculada através do Pitch Angle (PTA),
que corresponde a diferenca angular entre a longitude da direcao assimptdtica de um dado
canal direcional e a longitude da posicao na qual PS-IMF (saindo do Sol) entra no globo terrestre

., n

(longitude do simbolo “x” nos “mapas” de raios cdsmicos da sec¢do anterior).
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Conforme é mostrado na Figura 6.11, a cada instante de tempo em que é registrada a contagem
de raios césmicos, ou seja, a cada hora, os dados da GMDN sao separados conforme o valor de
PTA obtido para cada canal direcional. Considerando-se um intervalo de 30° de Pitch Angle, sao

criados seis grupos denominados: 203, 236, 069, 092, 0125 e 1158.

 150°

0° 180°

Figura 6.11 — Esquema da delimitacdo dos seis grupos de dados conforme o valor de Pitch Angle (PTA) obtido em
cada canal direcional num dado instante de tempo. A seta cinza representa a linha do campo
magnético interplanetdrio esperado conforme a Espiral de Parker (Parker Spiral Interplanetary
Magnetic Field, PS-IMF). O primeiro grupo (regido preta denominada Q03) é formado pelos canais
direcionais cujo PTA é inferior a 30°. O segundo grupo (regido vermelha denominada Q36) é formado
pelos canais com PTA maiores que 30° e inferiores (ou iguais) a 60°. Ja o terceiro grupo (regido violeta
denominada Q69) é composto pelos canais onde 60° < PTA <90°. As regides de cor azul, laranja e verde
(denominadas respectivamente de 092, Q125 e Q158) representam o quarto, o quinto e o sexto
grupo de canais direcionais, onde o Pitch Angle encontra-se respectivamente nos intervalos definidos
por: 90° < PTA £120°, 120° < PTA £150° e 150° < PTA £ 180°.

Na realidade, conforme é mostrado na Figura 6.12, no caso do primeiro grupo (Q03), sdo
selecionados apenas os canais direcionais que, além de apresentar Pitch Angle menor que 30°,
também apresentam uma diferenca angular entre a latitude da direcao assimptética e a latitude
da localizacdo no globo terrestre de PS-IMF inferior a 30°. Nos outros conjuntos, o agrupamento
dos canais direcionais é feito considerando-se somente o valor de PTA. Em todos os casos, a
selecdo dos canais que irdo formar cada grupo é feita sem distingdo entre os detectores. Em

outras palavras, um Unico grupo pode conter os canais direcionais de um ou mais detectores.
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Figura 6.12 — Exemplo do intervalo de longitudes (e latitudes) que formam os seis grupos de Pitch Angle, quando a
linha do campo magnético interplanetario segundo a Espiral de Parker esta localizada no ponto “X”. A
regido cinza mostra o intervalo de longitude e latitude que um canal direcional pode ter para ser
componente de 993, As regides de cor vermelha, violeta, azul, laranja e verde mostram

respectivamente os intervalos de longitude considerados para formar, nesta situagdo, 3¢, %09, [%92
10125 e 10158

Em cada instante de tempo “t”, para cada grupo de Pitch Angle definido acima, é calculado I*[t],
que corresponde a média ponderada pela margem de erro daintensidade de raios césmicos sem
a influéncia da pressao, da temperatura, do fluxo isotrdpico e das variacdes de longa escala da

anisotropia resultante, conforme mostrado a seguir:

IeR6 () 1
19() = kz VE,, / kz WE, (6.8)

onde kg indica os canais direcionais que, no instante de tempo t, pertencem a um dado grupo

Q; ME}, representa a margem de erro destes canais; e IES’:

¢(t) representa a intensidade de
raios cdsmicos corrigida pela pressdo e temperatura e sem as influéncias da intensidade
isotropica e da modulagdo de longa escala da anisotropia resultante. Considerando-se somente
0s canais “k” de todos os detectores “d” que formam um grupo Q, I,fgc(t) pode ser calculado

através da Equacdo 6.1.

Para cada valor obtido de I*(t), é calculado o erro que acompanha esta grandeza (Err®(t))
através da metodologia descrita por Cochran (1977). Nesta metodologia, o erro de uma média

de X ponderada através dos pesos P é calculado conforme a seguir:
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n

T DERE (69
W= | > (X = PXo)? = 2%p ) (P = PY(PX; = PXo) + (%)? ) (Pi - P)Zl (6.10)
_ XiPX;
%p = S (6.11)
FREA g
=) P (6.12)
i=0
No caso de Err®(t):
X; = 1@ (6.13)
Xp = 19(0) (6.14)
1
P, = W, (6.15)

sendo as defini¢gdes de I,fgc(t), 1%(t) e ME;, dadas no paragrafo anterior.

Pela teoria da anisotropia de raios cdsmicos, sabe-se que uma anisotropia qualquer no fluxo de
raios césmicos é vista, na Terra, através de: (I) um aumento de intensidade na dire¢do em que o
vetor dessa anisotropia aponta; e (ll) um decréscimo na dire¢do contraria. Esta caracteristica
pode ser facilmente observada no “mapa” da intensidade de raios césmicos esperada devido a
anisotropia associada ao processo de difusdo (/(épr)). Um exemplo deste “mapa” pode ser visto
na Figura 6.8 ou em qualquer uma das Figuras para Analise dos Raios Césmicos (FARCs) descritas

na secgdo anterior.

Conforme é mostrado na Figura 6.13, devido a esta caracteristica, espera-se que a anisotropia
de raios césmicos associada a presenca de uma estrutura interplanetdria entre o Sol e a Terra
no caso em que um decréscimo precursor é observado (¢pp) seja vista nos dados como: (I) um
decréscimo (precursor) em I03(t); e (1) um acréscimo em I¥158(t), que corresponde a

intensidade de particulas césmicas observadas do outro lado da Terra (em relagdo a 1293 (¢)).
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Figura 6.13 — Esquema do comportamento esperado da intensidade de raios césmicos relacionada a anisotropia
causada pela presenca de uma estrutura interplanetdria na situagdo em que esta causa um decréscimo
precursor (£pp). O cone de cor azul representa o decréscimo observado nos dados de 193, que
corresponde ao agrupamento dos dados dos canais direcionais com Pitch Angle (PTA) inferior a 30°. O
cone de cor vermelha representa o acréscimo de 1158, que representa o conjunto de canais
direcionais cuja diferenga angular longitudinal com o campo magnético interplanetério da Espiral de
Parker (PS-IMF) é superior a 150° (e inferior a 180°, que é o maior valor de PTA possivel).

Considerando-se esta relacdo entre os grupos complementares, os dados dos grupos paralelos
(I03(t) e I9158(¢t)) e perpendiculares a PS-IMF (I26°(t) e I9%(t)) foram agrupados da

seguinte forma:

IPAR(£) + ErrPAR(f) = (1003(1:) _ 1.0158(t)) + (Err”03(t) + Err”158(t)) (6.16)

IPER(£) + ErrPER () = (179°(t) — 17°2(1)) £ (Err®¢°(¢) + Err®2(t)) (6.17)

onde IP4R(t) representa a intensidade média de raios cédsmicos dos canais direcionais da GMDN
que no intervalo de tempo t se encontram na regido paralela a PS-IMF; IPER(¢t) representa a
intensidade média de raios cdsmicos perpendicular (no plano do Equador) a posi¢do na qual a
linha do campo magnético interplanetario da Espiral de Parker com sentido para fora do Sol
cruza o Planeta Terra; ErrP4R(t) e ErrPER(t) representam respectivamente os erros de

[PAR(t) e [PER(¢).

Caso haja alguma anisotropia que produza uma mudanga no fluxo de raios cdsmicos alinhada
com o campo magnético interplanetario, espera-se que, dependendo da dire¢do em que aponta
essa anisotropia, I74R(t) se torne maior ou menor que IPER(t). Se a modulac¢do de longa escala

da intensidade de raios césmicos ndo fosse retirada antes do calculo destas duas grandezas,
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IPAR () seria sempre menor que IPER(t). Isto, pois, devido ao processo de difusdo, ha sempre
uma variacado da intensidade de raios cdsmicos na direcdo alinhada com o campo magnético
interplanetario. Sem a presenca de fendbmenos interplanetarios esporddicos, espera-se que este
processo ndo cause mudancas de curta duracdo no fluxo de raios césmicos (a variagdo alinhada
com o IMF seria constante). Logo, ao se remover a modulacdo de longa escala relacionada a
anisotropia dos dados, o que é feito na Equacdo 6.1, condiciona-se que IP4R(t) e IPER(t)

apresentem valores similares ao longo do tempo.

Quando uma estrutura interplanetaria entre o Sol e a Terra causa um decréscimo (precursor) na
intensidade de raios césmicos incidindo na regido de nosso planeta voltada para o Sol e alinhada
com o campo magnético interplanetério (vide Figura 6.4 e Figura 6.13), IP4R(t) tendera a

apresentar um valor menor que IPER(t).

Neste trabalho, considera-se a ocorréncia de um decréscimo precursor quando a intensidade de
raios césmicos medida na regido da Terra alinhada com o campo magnético interplanetario sem
a influéncia de fendbmenos atmosféricos, do fluxo isotrépico, da modulagdo de longa escala de
fendmenos extraterrestres (I°4R(t)) atender o seguinte critério:

(IPAR(0) + 1,5« ErrPAR(6)) < (IPPR(6) — 1,5 * ErrPER (1)) (6.18)

A fim de se evitar situacdes causadas por “ruidos” na medicdo da intensidade de muons pelos
detectores da GMDN, sdo selecionados somente os periodos em que o critério descrito na
equacado acima é atendido por, pelo menos, duas horas (pontos) consecutivas. Além disto, caso
o critério estabelecido pela Equagdo 6.18 seja atendido, por exemplo, em t;, t;11, tix3, tizg ©
t;+5 é considerado que o decréscimo precursor ocorreu no periodo entre t; e t;,5. Caso, no
exemplo anterior, o critério ndo fosse atendido em t;, 3, seriam considerados dois periodos: um
entre t; e t;, 1, e outro entre t;4 e t;,5. Apds o acoplamento dos periodos maiores que duas
horas (separados por um Unico ponto), sdo levados em consideracdo apenas os periodos em que

a ocorréncia de um decréscimo precursor tenha sido maior do que 4 horas.

A Figura 6.14 mostra os resultados obtidos pela aplicagdo desta metodologia no periodo
referente ao decréscimo precursor ocorrido em dezembro de 2006 identificado e estudado por
Fushishita et al. (2010) e Rockenbach, et al. (2011). O quadro superior esquerdo desta figura

mostra: (1) no gréfico superior, o comportamento de IP4%(t) (curva vermelha), de I’ER (¢t) (curva
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azul) com seus respectivos erros multiplicados por um e meio; e (ll) no grafico inferior, a
intensidade de raios cdsmicos obtida em cada grupo de Pitch Angle, onde:

- I1903(t) é representado pela curva preta;

- I93%(t) pela curva vermelha;

- 19%9(¢) pela curva violeta;

- 1992(¢) pela curva azul;

- I125(t) pela curva laranja;

e I2158(¢t) é representando pela curva verde.

As duas linhas tracejadas verticais presentes nos trés quadros da Figura 6.14, delimitam o
periodo em que o critério estabelecido na Equagdo 6.18 é atendido. Em outras palavras, elas
delimitam o periodo em que a metodologia desenvolvida neste trabalho identifica um provavel
decréscimo da intensidade de raios césmicos associado a presenga de uma estrutura com
configuragdo magnética de linhas fechadas na regidao do meio interplanetdrio entre o Sol e a
Terra, que pode estar se dirigindo em direcdo ao nosso planeta. No periodo préximo ao
delimitado por estas duas linhas verticais no quadro superior esquerdo da Figura 6.14, é possivel
se observar no gréfico inferior deste quadro, que somente a intensidade de raios cdsmicos
registrada na regido do globo terrestre voltada para o Sol e alinhada com o campo magnético
interplanetario da Espiral de Parker (I¥%3(t)) apresenta um decréscimo. Fato que é condizente
com o que se espera pela hipétese do decréscimo precursor do tipo Loss Cone (MUNAKATA et

al., 2000).

O quadro a direita na Figura 6.14, mostra o comportamento de parametros de raios cdsmicos,
do meio interplanetdrio e da magnetosfera terrestre durante o periodo em torno do intervalo
de tempo onde foi detectado automaticamente a possivel existéncia de um decréscimo
precursor. No primeiro grafico (de cima para baixo) deste quadro, a curva preta representa a
intensidade isotrépica dos raios césmicos que incidem na Terra (I/59). No segundo grafico, a
curva castanho claro mostra o médulo da anisotropia de raios cdsmicos associada somente ao
processo de difusdo destas particulas (épr). No terceiro, as curvas vermelha, azul e verde
representam respectivamente as componentes X, Y e Z desta anisotropia ((pr—x, Epr—y € Epr_z)

no sistema de coordenadas GSE (Geocentric Solar Ecliptic). No quarto grafico, é mostrado

através da curva marrom, o médulo do campo magnético interplanetario (|B|). No quinto, as
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componentes X, Y e Z deste campo (B, By e B,) sdo representadas respectivamente pelas
curvas de tom avermelhado, azulado e esverdeado. No sexto grafico, a curva violeta mostra o
mddulo da velocidade do vento solar (|I75W|), enquanto o tridngulo de mesma cor indica a data
do registro da chegada de uma onda de choque pelo Havard-Smithsonian Center For
Astrophysics. No sétimo e Gltimo quadro, a curva laranja mostra o valor do indice Dst e o
triangulo de mesma cor indica a data da ocorréncia de um inicio subito de tempestade

geomagnética (SSC) conforme o Helmholtz-Centre Potsdam da Alemanha.

Observando-se as duas linhas verticais neste quadro (a direta na Figura 6.14) é possivel notar

que o decréscimo precursor mostrado no quadro superior esquerdo ocorreu no periodo anterior

ao decréscimo de I'59(t) e do indice Dst, assim como, do aumento de |§| e de |I75W| que estdo
associados a chegada nas proximidades da Terra da ICME (Interplanetary Mass Ejection) ejetada

no dia 13/12/2006.

O quadro inferior esquerdo da Figura 6.14 mostra o comportamento da intensidade de raios
césmicos registrada no canal vertical de cada detector da GMDN. Nos dois primeiros graficos
(de cima para baixo) € mostrado o resultado da subtracdo entre a intensidade registrada neste
canal corrigida pelos efeitos da pressdo e temperatura (IgfiT) e a intensidade isotrépica (1'59),
gue representa a intensidade vista por todos os detectores. No ultimo grafico é mostrada a
longitude no sistema de coordenadas geografico do local onde o vetor campo magnético
interplanetario da Espiral de Parker (PS-IMF) com sentido saindo do Sol entra na Terra. Além
disto, neste gréafico, também é mostrada, através das linhas verticais no canto esquerdo, a
cobertura longitudinal de cada detector, em outras palavras, o intervalo de longitude em que
ficam posicionadas as dire¢des assimptdticas dos canais direcionais de Kuwait (linha marrom),
Nagoya (linha vermelha), Hobart (linha azul) e Sdo Martinho da Serra (linha verde). Os dados
fornecidos neste grafico possibilitam a identificacdo de quais detectores estdo alinhados com o
PS-IMF num dado momento. J4 os dados nos dois gréficos superiores possibilitam a visualizacdo
do comportamento da intensidade de raios cdsmicos registrada por cada detector, o que pode,
por exemplo, ajudar na identificacdo de instabilidades (aumentos ou decréscimos devido a

problemas no detector) que podem afetar a identificacdo dos decréscimos precursores.

Nos dados da Rede Global de Detectores de Muons (GMDN) observados entre janeiro de 2007

e dezembro de 2012, foram encontrados diversos periodos que atendem aos critérios
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estabelecidos na metodologia descrita acima. Conforme é possivel se observar na Figura 6.15
em alguns casos o periodo selecionado é anterior as mudancas na configuracdo do meio
interplanetario, da magnetosfera terrestre e do proprio fluxo de raios cdsmicos relacionadas
(provavelmente) a passagem de uma estrutura interplanetaria sobre a Terra. Porém, em muitos
casos, como o mostrado na Figura 6.16, quando a intensidade de raios cdsmicos medida por
SMS e NGY apresentam-se distantes por varias horas seguidas, as grandezas usadas na selecdo
dos decréscimos precursores (IP4R, [PER e todos os I?) tornam-se instaveis (variam quase
harmonicamente), o que possibilita o atendimento do critério estabelecido na Equagéo 6.18 de

forma n3o natural.

Os efeitos causados pela discrepancia de longa duragdo entre os dados de dois detectores
dispostos em regides localizadas a 180° de longitude uma da outra (como é o caso de NGY e

SMS) ja foram discutidos na Sec¢do 5.3 durante a abordagem feita para o calculo do vetor

N

anisotropia resultante (¢). Esta discrepancia é o principal fator responsavel pelas alteragGes

realizadas, neste calculo, por Kuwabara (2005) e Okazaki et al. (2008). Estas alterag¢Ges resolvem

o problema no calculo de ¢ e, consequentemente, na obtengdo das intensidade de raios

césmicos relacionadas a esta anisotropia (I(¢) e I,ﬁ’(}”“, por exemplo). No entanto, os dados

medidos por cada canal direcional (I,gfiT) continuam com este problema. Logo, através da

Equacdo 6.1, os efeitos da discrepancia, por exemplo entre NGY e SMS, presentes em I,g’;T sdo

passados para [;;5¢, e consequentemente para todos os I, e, logo, para I74R e [PER A fim de

se resolver este problema, removeu-se as variagdes de maior periodicidade de I,fﬁc, antes de

sua utilizacao no calculo do agrupamento conforme o Pitch Angle, através da equacdo abaixo:

Teg® (©) = IL5° () = (LG () Fha (6.19)
onde (IfRC ()44, corresponde & média corrida de 24 horas (pontos) centrada a direita (TMA
Trailing Moving Average) de Ipfic (t). Estaintervencdo n3o é feita para o célculo da significincia,

uma vez que, neste cdlculo o problema da discrepancia é resolvido de outra maneira.
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Figura 6.14 — Parametros de raios césmicos, do meio interplanetdrio e da magnetosfera terrestre observados entre 12 e 16 de dezembro de 2006. As duas linhas tracejadas
verticais delimitam o periodo onde foi automaticamente selecionado um decréscimo da intensidade de muons registrada pelos detectores da GMDN que pode
ser precursor a chegada de uma estrutura interplanetaria nas proximidades da Terra. O triangulo laranja indica o registro de um inicio subito de tempestade (SSC)
e o triangulo violeta o registro de um choque interplanetario.
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Figura 6.15 — Exemplo da sele¢do automatica de um decréscimo precursor em um periodo logo anterior a aquele em que foram observadas variages de pardmetros do meio
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Figura 6.16 — Exemplo da sele¢do automatica de um “decréscimo precursor” em um periodo onde ha uma discrepancia da intensidade de raios césmicos registrada em Nagoya
(NGY) e em Sdo Martinho da Serra (SMS) e ndo ha variagbes dos parametros de raios cosmicos, do meio interplanetario e do campo geomagnético que indiquem
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Conforme é possivel se observar na Figura 6.17, a intervencdo em Ip'gc(t) praticamente nao

afeta os resultados obtidos no evento de dezembro de 2006, mostrado, antes desta mudanca
na metodologia, na Figura 6.14. Os valores de IP4R (t), IPER(t) e de todos os I*(t) ndo sofreram
grandes alteracdes, e o decréscimo precursor continuou sendo selecionado no mesmo periodo

(entre as 5 e 9 UT do dia 14/12/2006.

Nos dados coletados entre junho de 2007 e dezembro de 2012, os eventos claramente afetados
pela discrepancia de longa duragdo entre Sdo Martinho da Serra e Nagoya, como o mostrado na
Figura 6.16, desapareceram apds a aplicacdo da metodologia para a sele¢do automadtica de
decréscimos precursores utilizando-se os novos valores de I,f_ﬁc(t). Além disto, praticamente
todos os eventos (como o mostrado na Figura 6.15) onde nao havia este problema, continuaram
sendo selecionados. Conforme é mostrado na Figura 6.18, a sele¢cdo e as caracteristicas do

precursor deste evento praticamente ndo foram alterados apds a aplicacdo da metodologia de

selegdo automadtica reformulada.

No total, entre 2007 e 2012, foram encontrados 36 eventos aplicando-se esta nova metodologia.
Dentre estes, trés foram causados por instabilidade nos dados da GMDN. Um exemplo deste
tipo de evento é mostrado na Figura 6.19. Neste caso, a intensidade dos Pitch Angle (diferentes
12(t) no segundo grafico do quadro superior esquerdo) aumentou e diminuiu drasticamente
(em um grupo apds o outro) devido a um pico (irreal) de contagem ocorrido no detector de
Kuwait (curva marrom no segundo grafico do quadro inferior esquerdo). No periodo em que foi
selecionado o primeiro provavel precursor, este detector estd alinhado com o ultimo grupo de
pitch Angle (I**58(t)). Como I*1%8(t) tornou-se muito maior do que I2°3(t), o valor de IPAR(t)
diminuiu bastante causando a selecdo deste evento como um provavel decréscimo precursor.
Jano dia 13, o decréscimo de 1293(t), que foi a causa da selecdo do segundo provavel precursor
mostrado na Figura 6.19, ocorreu devido a remoc¢do da média corrida de 24 pontos centrada no
Ultimo ponto a direita (Trainling Moving Average) de I,ﬁﬁc(t) feita na Equacdo 6.19. O grande
aumento dos dados de Kuwait no dia anterior produz um grande decréscimo no valor de I,fff 3
apds a remog3o desta média. Este falso decréscimo é refletido em I2%3(t) (e consequentemente
em IPAR(t)) pelo fato da direcdo assimptética dos canais direcionais de Kuwait estarem
alinhados com o campo magnético interplanetario esperado conforme a Espiral de Parker neste

periodo (vide ultimo grafico do quadro inferior esquerdo).
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Figura 6.17 — Exemplo da sele¢do automatica realizada no periodo do ja conhecido decréscimo precursor de dezembro de 2006 apds a intervengdo para eliminar os efeitos
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subito de tempestade (SSC) e o tridngulo violeta o registro de um choque interplanetario.
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Onze eventos (dos 36 que foram selecionados) ocorreram durante, ou logo apés, perturbacdes
no meio interplanetério e/ou na magnetosfera terrestre, como é o caso do evento mostrado na
Figura 6.20. Quando, por exemplo, uma ejecdo de massa coronal vagando pelo meio
interplanetario (ICME) passa sobre a Terra, espera-se a ocorréncia de uma variagdo espacial no
fluxo de raios césmicos relacionada a geometria da configuracdo magnética desta estrutura
(BIEBER & EVENSON, 1998; BRAGA, 2015). Desta forma, a intensidade de raios césmicos
registrada em cada grupo de I*(t) (que correspondem as intensidades de raios cosmicos
observadas em diferentes regides do planeta definidas de acordo com a posi¢cdo do campo
magnético interplanetario da Espiral de Parker) pode mudar, em um ou mais grupos, quando
ha uma estrutura interplanetaria sobre a Terra. Algumas vezes, como ocorreu no caso mostrado
na Figura 6.20, estas mudancas podem resultar no atendimento da condi¢do para a sele¢ao de

provaveis decréscimos precursores definida na Equagdo 6.18.

Considerando-se apenas os 22 eventos, que ndo estdo relacionados a falhas em um dos
detectores da GMDN ou que ocorreram durante a passagem de uma estrutura interplanetaria
sobre a Terra, é possivel se observar que a maioria deles ocorre nos anos de 2011 ou 2012. Em
comparag¢do com periodo de 2007 a 2010, nestes dois anos ha uma maior atividade solar, o que
implica numa maior frequéncia de periodos onde ha a presenca de estruturas interplanetarias
no espaco entre o Sol e a Terra, que causam os decréscimos precursores na intensidade de raios

césmicos.

Em 10 destes 22 eventos, o periodo de provavel decréscimo precursor foi selecionado
anteriormente a passagem de uma estrutura interplanetdria identificada através do decréscimo

da intensidade isotrépica de raios cédsmicos (1'°9), do aumento do médulo do campo magnético

), do decréscimo do indice

), do aumento da velocidade do vento solar (|V5W

interplanetario (|§
Dst, do registro de uma onda de choque e/ou do registro de um inicio subito de tempestade
geomagnética (SSC). Em metade destes eventos, ndo é possivel se dizer com certeza se no
periodo selecionado houve realmente um decréscimo precursor. Em alguns casos, como o
mostrado na Figura 6.18 e 6.21, esta incerteza se da pelo fato de o precursor ter sido selecionado
em um periodo em que o meio interplanetdrio (ou a magnetosfera terrestre) ja estava
perturbado. Em outros, como o mostrado na Figura 6.22, a incerteza esta no fato de ndo haver
dados sobre o meio interplanetario no periodo em que o precursor foi selecionado, assim como,

no periodo entre o precursor e a chegada da estrutura.
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Figura 6.21 — Exemplo da sele¢do automatica de um provével decréscimo precursor anterior a uma grande perturbagdo do meio interplanetdrio e/ou da magnetosfera terrestre
muito provavelmente associada a passagem de uma estrutura interplanetdria no espago proximo a Terra, que foi selecionado num periodo onde o meio
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(SSC).
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Figura 6.22 — Exemplo da selegdo automatica de um provavel decréscimo precursor num periodo onde ndo ha dados do médulo e das trés componentes do campo magnético
interplanetario (|B|, By, By e B) e da velocidade do vento solar (|Vgy|), que dizem respeito a situagio do meio interplanetario neste periodo.
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No quadro direito da Figura 6.21, é possivel se observar que o periodo em que foi selecionado
o provavel decréscimo precursor é posterior ao registro de um inicio subito de tempestade
geomagnética (tridngulo laranja) e do inicio de pequenas perturba¢des no médulo do campo
magnético interplanetario (curva marrom), da velocidade do vento solar (curva violeta) e do
indice Dst (curva laranja). Porém, no quadro superior esquerdo desta figura, é possivel se
observar que, apesar do provavel precursor soé ter sido selecionado no dia 27, o decréscimo da
intensidade de raios cdsmicos na diregao alinhada com o campo magnético interplanetdrio da
Espiral de Parker (I*°3(t), curva preta no gréfico inferior, e consequentemente IPAR(t), curva
vermelha no grafico superior deste quadro) iniciou-se logo apds as 18 horas do dia 26. Logo, as
varia¢Oes na intensidade de raios césmicos ocorrem um pouco antes das perturbacdes do meio
interplanetario e da magnetosfera terrestre, que se iniciaram por volta das 22 horas do dia 26.
Este fato indica a veracidade do precursor selecionado, mas nao é possivel se descartar a
possibilidade de que ele tenha sido causado pela pequena mudanca na configura¢do do campo

magnético interplanetdrio ocorrida nas primeiras 12 horas do dia 27.

Na Figura 6.22, é possivel se observar no quadro a direita, que no dia 11 de outubro o mdédulo
do campo magnético interplanetdrio (curva marrom) e a velocidade do vento solar (curva
violeta) apresentam valores altos (|§| >10nTe |I75W| > 500 km/s), o que indica a provavel
presenca de uma estrutura interplanetdria nas proximidades da Terra. Além disto, é possivel se
observar que o indice Dst apresenta um decréscimo durante este dia, 0 que indica que esta
estrutura teria causado uma perturbacdo no campo geomagnético. No entanto, como nao ha
dados do meio interplanetario no dia 10 de outubro (quando o provavel precursor foi
selecionado) ndo ha como saber se o meio interplanetario ja ndo se apresentava perturbado
neste dia. Se o meio interplanetario estivesse calmo, este precursor muito provavelmente seria

verdadeiro, caso contrario, haveria a possibilidade de ele ter sido causado pela perturbacao.

A outra metade dos 10 eventos onde o provavel decréscimo precursor foi selecionado num
periodo anterior a passagem de uma estrutura interplanetaria sobre a Terra, tem uma grande
possibilidade de ser verdadeira. Nestes eventos, os parametros do meio interplanetdrio e da
magnetosfera terrestre apresentam claramente caracteristicas tipicas da passagem de uma
estrutura interplanetaria pela Terra no periodo posterior ao do provavel decréscimo precursor.
Além disto, no periodo anterior, assim como no proprio periodo em que o precursor foi

selecionado, estes parametros apresentam caracteristicas comumente observadas em periodos
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ndo perturbados. Desta forma, o decréscimo da intensidade de raios cdsmicos registrada pela
GMDN ocorrido somente na regido do nosso planeta voltada para o Sol e alinhada com o campo
magnético interplanetario (IP4R) muito provavelmente esta relacionado a presenca de uma
estrutura interplanetdria no espaco entre o Sol e a Terra, que depois passou pelo nosso planeta.

As Figura 6.23 e 6.24mostram dois exemplos deste tipo de evento.

Na Figura 6.23, é possivel se observar que o provavel decréscimo precursor foi selecionado num
periodo anterior a um grande aumento do mddulo do campo magnético interplanetario (curva
marrom no quadro a direita) e da velocidade do vento solar (curva violeta), assim como, do
decréscimo do indice Dst (curva laranja) e da intensidade isotrépica de raios césmicos (curva
preta), que caracterizam a passagem de uma estrutura interplanetdria sobre a Terra. Como o
meio interplanetario e a magnetosfera terrestre apresentavam-se calmos (|§| < 5 e indice Dst
proximo de zero) no intervalo em que o precursor foi selecionado, assim como no periodo
anterior a esta selecdo, é muito provavel que o decréscimo de [993(t) e IPAR(t)
(respectivamente, curva vermelha no grafico superior e curva preta no gréfico inferior do quadro
superior esquerdo) tenha sido causado pela interacdo dos raios cdsmicos com a estrutura

interplanetaria antes de sua chegada na Terra.

Considerando-se na Figura 6.24, principalmente, a variacdo do indice Dst, de |§| e de 'S0 ¢
possivel se dizer que, muito provavelmente, uma estrutura interplanetdria passou no espaco
proximo a Terra a partir das 06 UT do dia 10. No periodo logo anterior e logo posterior a chegada
desta estrutura, fora detectado (em duas partes) um provavel decréscimo precursor pela

metodologia desenvolvida neste trabalho.

Em 3 eventos, como o mostrado na Figura 6.25, é muito complicado decidir se o precursor pode
ser verdadeiro ou ndo. E em 9 casos, como o mostrado na Figura 6.26, a sele¢cdo do precursor
ocorre num periodo onde n3do ha perturbacBes claras no meio interplanetario e/ou na
magnetosfera terrestre durante ou apds o periodo em que o precursor foi selecionado. Nestes
casos ha a possibilidade de que a estrutura causadora do precursor ndo tenha passado
diretamente sobre a Terra, mas tenha ficado, em algum momento, na regido entre o Sol e Terra

(condigdo para que ocorra o precursor).
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Figura 6.23 — Exemplo da sele¢do automatica de um provavel decréscimo precursor que muito provavelmente é verdadeiro. No periodo anterior precursor, as grandezas
referentes 3 intensidade isotrépica de raios césmicos (I'59), ao campo magnético interplanetario (|§|, By, By, e By), a velocidade do vento solar (|V5W|) ea
magnetosfera terrestre (Dst) apresentam valores tipicos de periodos calmos. Ja no periodo posterior, as variagdes destes pardmetros caracterizam a passagem de
uma estrutura interplanetaria no espago préoximo a Terra.
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Figura 6.25 — Exemplo da sele¢do automatica de um provavel decréscimo precursor, onde é muito dificil se inferir sobre a sua veracidade. No periodo posterior ao precursor s6

foi observado um pequeno aumento na velocidade do vento solar (|l75W|, curva violeta no quadro a direita). Nenhuma das outras grandezas utilizadas para
caracterizar uma estrutura interplanetdria apresenta variagdo significativa no periodo pds-precursor. Além disto, o médulo do campo magnético (|§|, curva
marrom no quadro direito) no periodo em que o provavel precursor foi selecionado estd um pouco acima do normal, o que pode indicar que o precursor tenha
sido causado por esta pequena perturbagdo na configuragdao magnética do meio interplanetario.
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Figura 6.26 — Exemplo da sele¢do automatica de um provavel decréscimo precursor num periodo onde ndo ha variagdes significativas das grandezas que caracterizam a
passagem de uma estrutura interplanetaria no espago préximo a Terra antes, durante ou apds a sua ocorréncia.
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Todos os 36 eventos onde foram selecionados automaticamente provaveis decréscimos
precursores podem ser visualizados em: <https://goo.gl/etxmd6>. Em alguns destes eventos,
principalmente aqueles em que o precursor tem maior duracdo, é possivel se observar
claramente um decréscimo movendo-se de forma alinhada com o campo magnético
interplanetario da Espiral de Parker nos “mapas” da significincia e/ou da intensidade de raios
cosmicos sem influéncias dos efeitos atmosféricos, do fluxo isotrépico e da modulacdo de longa

escala da anisotropia resultante (IPR¢), cujos detalhes s3o descritos na seccdo anterior.

6.3 Detecgao automatica de acréscimos precursores alinhados com o campo magnético
interplanetario

Além da visualizacdo dos decréscimos precursores mostrada na seccdo anterior, a investigacdo
dos dados mostrados nas Figuras para a Andlise de Raios Cdsmicos (FARC) possibilitou a
identificacdo, em alguns periodos, de outro tipo de variagdes precursoras. Em alguns periodos
anteriores a passagem de uma estrutura interplanetaria pela Terra, observou-se uma

diminuicdo da intensidade de raios cdsmicos associada exclusivamente a anisotropia devido a

difusdo (I(EDF))

E possivel que os acréscimos precursores que ocorrem alinhados com o campo magnético
interplanetario (IMF), cuja explica¢do foi dada no inicio deste capitulo, tenham causado uma
diminuicdo da anisotropia devido a difusdo e consequentemente de I(épr). Conforme é
mostrado no quadro esquerdo da Figura 6.27, numa situacdo de calmaria (sem a presenca de
uma estrutura interplanetaria) hd uma maior intensidade de raios cdsmicos incidindo na Terra
na regido alinhada com o IMF e ndo voltada para o Sol (NVS) em comparagdo com a regido do

lado da Terra voltado para o Sol (VS). Essa diferenca na intensidade de raios cdsmicos incidente

em VS e NSV é o fator que determina o mddulo do vetor anisotropia gDF. Conforme é mostrado
no quadro direito da Figura 6.27, quando uma estrutura interplanetaria causa um acréscimo
(precursor) na regidao da Terra alinhada com o IMF voltada para o Sol (VS), ha uma diminuicado
deste vetor anisotropia, pois a diferenca entre a intensidade de raios césmicos observada em
NVS e VS diminui. Assim, quanto maior a quantidade de particulas aceleradas ou refletidas por
uma estrutura interplanetdria num dado instante de tempo, menor sera o valor de &, neste

instante.
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Figura 6.27 — Esquema da diminuicdo do vetor anisotropia relacionado ao processo de difusdo dos raios césmicos

(§DF) devido a presenga de uma estrutura interplanetaria. No lado direito desta figura, a presenga de
uma ejecdo de massa coronal vagando no meio interplanetério (ICME, Interplanetary Coronal Mass
Ejection) causa um aumento da intensidade de particulas cdsmicas movendo-se paralelamente a linha
do campo magnético interplanetario esperada conforme a Espiral de Parker (PS-IMF, Parker Spiral
Interplanetary Magnetic Field) e com sentido para fora do Sol. Este processo causa uma diminui¢do na
diferencga entre a intensidade de raios cdsmicos observada nas regiGes da Terra alinhadas com PS-IMF
voltada (VS) e ndo voltada para o Sol (NVS), que existia previamente ao surgimento da ICME (lado
esquerdo). Esta diminuigdo, é interpretada pela teoria da anisotropia de raios cdsmicos, como um

decréscimo no valor de |§DF|.

Tendo-se como bases as caracteristicas observadas nas FARC, criou-se uma metodologia para a
selecdo automadtica dos acréscimos precursores alinhados com o campo magnético
interplanetario através do vetor anisotropia relacionado ao processo de difusdo de raios
g
cosmicos (épr). Como ja explicado na Secgdo 5.3, esse vetor é obtido através do seguinte
. . pud o . . .
processo: (I) calcula-se o vetor anisotropia resultante (¢) utilizando-se a intensidade de raios
cosmicos observada pela GMDN através do método desenvolvido por Okazaki et al. (2008), cujos
>

detalhes podem ser vistos na Secgdo 5.2; (II) converte-se ¢ para o sistema de coordenadas GSE
(Geocentric Solar Ecliptic); (Ill) calcula-se o vetor anisotropia devido a difusdo removendo-se de
_)(GSE) . . . ~ 2 .

I3 os vetores anisotropias associados ao processo de convecgdo ({.y) € ao movimento de
translagdo da Terra ({-¢r). ApOs o calculo de épr, sdo selecionados os periodos onde o0 médulo

deste vetor atende, por pelo menos duas horas (pontos) consecultivas, o seguinte critério:

|€pr|(t) < 0,25. (6.20)

De forma semelhante ao que foi feito no caso da selecdo automatica dos decréscimos
precursores, se dois periodos (com duragdo de 2 horas ou mais) forem separados por apenas
um ponto, eles sdo agrupados em um Unico conjunto. Apds este agrupamento, sao considerados

somente os periodos com pelo menos 3 horas de duragao.
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Através deste critério foram selecionados automaticamente 58 eventos, considerando-se dois
ou mais periodos de provavel acréscimo precursor separados por pequenos intervalos de tempo
como um Unico evento. De forma similar ao que foi feito no caso dos provaveis decréscimos
precursores, para cada um destes eventos foram criadas figuras onde sdo mostrados parametros
de raios cdsmicos, do meio interplanetdrio e da magnetosfera terrestre no periodo em torno
daquele em que o provavel acréscimo precursor foi identificado. Cada figura é composta por

trés quadros. No quadro superior esquerdo é mostrada a variagdo do médulo da anisotropia

devido a difusdo (|§DF , curva castanho claro no quadro superior esquerdo), que é o parametro
utilizado para a selecao do provavel precursor. No quadro inferior esquerdo pode ser observado
o comportamento da intensidade de raios cdsmicos registrada no canal vertical de cada detector

sem os efeitos atmosféricos e do fluxo isotréopico de raios cédsmicos ( , curvas

IgﬁT _ [iso
coloridas nos dois primeiros graficos superiores) juntamente com a posi¢cdo no globo terrestre
da linha do campo magnético interplanetario esperado conforme a Espiral de Parker com
sentido saindo do Sol (Longitude de PS-IMF, curva preta no grafico inferior) e a cobertura
longitudinal de cada detector (linhas coloridas verticais no grafico inferior). No quadro disposto
a direita s3o mostrados: (1) a intensidade isotrépica de raios cédsmicos (1’59, curva preta); (I1) as
componentes no sistema GSE (Geocentric Solar Ecliptic) do vetor anisotropia devido a difusdo
(¢pr-x, Epr—y € Epp_z, curva vermelha, verde e azul respectivamente); (l11) o médulo do campo

magnético interplanetario (|§|, curva marrom); (IV) as trés componentes deste campo (By, By

e By, curvas de cor carmesim, verde escuro e azul furtivo respectivamente); (1V) a velocidade do

vento solar (|I75W , curva violeta) juntamente com o registro de choques interplanetarios pelo
Havard-Smithsonian Center for Astrophysics (tridngulo violeta); e (V) o indice Dst (curva laranja)
juntamente com o registro de inicios subitos de tempestades geomagnéticas (SSC) pelo
Helmholtz-Centre Potsdam (triangulo laranja). As figuras referentes a cada um dos 58 eventos

podem ser visualizadas em: <https://goo.gl/kV2LXf>.

Destes 58 eventos, 12 ocorreram apds a passagem de uma estrutura interplanetaria sobre a
Terra. Uma provavel explicacdo para este fato é o possivel bloqueio da incidéncia de particulas
césmicas na regido alinhada com o campo magnético interplanetdrio ndo voltada para o Sol
causado por uma estrutura interplanetdria ao sair do espago proximo a Terra. Como ilustra a

Figura 6.28, com este bloqueio, hd uma diminuicdo do vetor anisotropia relacionado ao processo

de difusao (gDF). Quando esta diminuicao atende ao critério estabelecido na Equagdo 6.20, o
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periodo em que ela ocorre é selecionado (erroneamente) como de um provavel acréscimo

precursor.

oy Situacdo Normal (Calma) Oy, . Apds a passagem de um estrutura
R, - 35
C

ALY

# [NSV e VS]: 3+

Ly

+ [NSV e VS]: 44

Figura 6.28 — Esquema da diminuigdo do vetor anisotropia relacionado ao processo de difusdo dos raios cdsmicos

(§DF) apods passagem de uma estrutura interplanetaria. No lado direito desta figura, apos a passagem
de uma ejegdo de massa coronal vagando no meio interplanetario (ICME, Interplanetary Coronal Mass
Ejection), pode haver um bloqueio das particulas cdsmicas que, devido ao processo de difusdo paralela,
incidiam na Terra alinhadas paralelamente a linha do campo magnético interplanetario da Espiral de
Parker (PS-IMF, Parker Spiral Interplanetary Magnetic Field). Este processo causa uma diminui¢do na
diferenga na intensidade de raios césmicos observada nas regides da Terra alinhadas com o PS-IMF
voltada (VS) e ndo voltada para o Sol (NSV), em comparagdo ao que se é observado em periodos calmos
(lado esquerdo). O que causa uma redugdo da anisotropia de raios cdsmicos, como um decréscimo no

S
valor de |§DF|.

A Figura 6.29 mostra um exemplo de um evento onde a sele¢do do provavel acréscimo precursor
(indicada pelas duas linhas tracejadas verticais) ocorreu apds perturbagdes no médulo do campo
magnético interplanetario, assim como em suas componentes, na velocidade do vento solar e
no indice Dst que caracterizam a passagem de uma estrutura interplanetdria pela Terra entre os
dias 11 e 12 de abril de 2010. Nesta figura, é possivel se observar que o campo magnético
interplanetario volta a apresentar valores tipicos de periodos calmos (em torno de 5 nT) no

mesmo periodo em que o provavel acréscimo precursor foi selecionado.

Em 35 dos 58 eventos, o provavel acréscimo precursor ocorreu anteriormente a variacées de
parametros de raios cdsmicos, do meio interplanetario e/ou da magnetosfera terrestre que
indicam a passagem de uma estrutura interplanetdria no espago préximo a Terra. Em 15 destes
35 eventos, hd uma grande probabilidade do possivel acréscimo precursor ser verdadeiro (estar
associado a chegada de uma estrutura interplanetdria no periodo posterior a sua observacgao).

Conforme é mostrado na Figura 6.30, em alguns destes eventos o0 mddulo da anisotropia de

5
raios césmicos relacionada ao processo de difusdo (|$DF|) diminui brusca e rapidamente no

periodo anterior a chegada da estrutura. Em outros casos, como o mostrado na Figura 6.31, o

5
decréscimo de |€DF| é lento e gradual.
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Figura 6.29 — Exemplo da selegdo automatica de um provavel acréscimo precursor num periodo logo posterior a passagem de uma estrutura interplanetdria. O precursor (linhas
verticais tracejadas) é selecionado no mesmo periodo em que ocorre uma diminuicdo do mddulo do campo magnético interplanetario (curva marrom no quadro
a direita) e a volta do indice Dst (curva laranja no quadro a direita) para valores préximos de zero.
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Figura 6.30 — Exemplo da sele¢do automatica de um provavel acréscimo precursor relacionado a um rapido decréscimo do médulo do vetor anisotropia devido a difusdo (curva
castanho claro no quadro superior esquerdo) no periodo anterior a perturbagcdo nos parametros de raios cosmicos, do meio interplanetério e da magnetosfera
terrestre que indica a passagem de uma estrutura interplanetdria sobre a Terra.
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Figura 6.31 — Exemplo da sele¢do automatica de um provavel acréscimo precursor relacionado a um lento decréscimo do médulo do vetor anisotropia devido a difusdo (curva
castanho claro no quadro superior esquerdo) no periodo anterior a passagem de uma estrutura interplanetaria.
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No quadro superior esquerdo da Figura 6.30, é possivel se observar que, no periodo anterior
aquele onde foi identificado o provavel precursor, o médulo da anisotropia devido a difusao
mantinha-se quase que constantemente em torno de 0,6 %. Neste mesmo intervalo de tempo,
é possivel se observar, no quadro a direita desta figura, que a intensidade isotrépica de raios
césmicos (1'59), o médulo do campo magnético interplanetario, a velocidade do vento solar e o
indice Dst n3o apresentavam grandes flutuacdes. Além disto, os trés ultimos apresentavam
valores préximos aos observados em periodos sem perturbagcbes causadas por estruturas

interplanetarias. Apds as 06 UT do dia 24 de outubro, enquanto B, Vg, e o indice Dst ainda

S
apresentavam valores tipicos de periodos calmos, |§DF| decai rapidamente chegando a
apresentar valores abaixo de 0,25 % (critério para a selecao do provavel acréscimo precursor).
Por volta das 14 UT do mesmo dia, um pouco antes do decréscimo do indice Dst e do acréscimo

de B e Vs, a anisotropia associada ao processo de difusdo volta a aumentar.

Na Figura 6.31, é possivel se observar que, até meados do dia 29 de janeiro, |§DF| seguia
flutuando em torno de 0,6 %. Apds esta data, ele comega a diminuir lentamente até atingir o
valor estipulado como do critério de sele¢do no final do dia 31 de janeiro e inicio do dia 01
fevereiro. Entre 06 UT e 12 UT do dia 01, o médulo da anisotropia devido a difusdo volta a
aumentar, enquanto I'59, o campo magnético interplanetario e o indice Dst apresentam

variacdes que indicam a passagem de uma estrutura interplanetdria pela Terra.

Nos 20 eventos restantes (dos 35 onde o provavel acréscimo precursor foi selecionado num
periodo anterior a passagem de uma estrutura interplanetaria sobre a Terra) ndo é possivel se
afirmar que o precursor é realmente verdadeiro. Em alguns destes casos, como o mostrado na
Figura 6.32 e 6.33, o problema na veracidade do precursor ocorre por causa dele ter sido
selecionado num periodo onde ja estdo presentes caracteristicas que definem a passagem de
uma estrutura sobre a Terra. Em outros, como o mostrado na Figura 6.34, ndo ha uma clara
alteracdo no médulo do campo magnético interplanetdrio no periodo posterior ao precursor,
onde outros parametros indicam a presenga de uma estrutura interplanetdria no espacgo
proximo ao nosso planeta. Ha também eventos, como o mostrado na Figura 6.35, onde o
problema encontra-se no fato do provavel precursor ocorrer antes da chegada de uma
estrutura, porém num periodo logo apds a passagem de uma outra estrutura. E ha ainda casos,
como o mostrado na Figura 6.36, onde a anisotropia devido a difusdo ndo apresenta um claro

processo de decréscimo antes da sele¢do do provavel precursor.
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Figura 6.32 — Exemplo da sele¢do automatica de um provéavel acréscimo precursor num periodo anterior as perturbacdes na velocidade do vento solar (curva violeta) e do indice
Dst (curva laranja), porém apds a primeira perturbagdo do médulo do campo magnético interplanetério (curva marrom) que indicam a passagem de uma estrutura
sobre a Terra.
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Figura 6.33 — Exemplo da selecdo automatica de um provdvel acréscimo precursor ocorrido anteriormente as grandes perturbacées do mddulo do campo magnético

interplanetario (curva marrom no quadro a direita), da velocidade do vento solar (curva violeta), da intensidade isotrépica de raios césmicos (I'°?, curva preta no
quadro direito) e do indice Dst (curva laranja) ocorridas apds as primeiras 6 horas do dia 22, porém posterior ao registro de um choque interplanetario (triangulo
violeta) e a um pequeno aumento do campo magnético interplanetario ocorridos no dia 21.
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Figura 6.34 — Exemplo da selegdo automatica de um acréscimo precursor onde nao foi observado, no periodo posterior, uma clara alteragdo do médulo do campo magnético
interplanetario apesar do registro de uma onda de choque (tridangulo violeta) e do inicio subito de tempestade (SSC, tridngulo laranja).
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Figura 6.35 — Exemplo da sele¢do automatica de um provavel acréscimo precursor ocorrido logo apds a passagem de uma estrutura interplanetaria (entre os dias 2 e 4), porém
anterior a passagem uma outra estrutura (dia 6). Ha a possibilidade de que a diminuigcdo de |§DF| (curva castanho claro no quadro superior esquerdo) ocorrida a
partir de meados do dia 5 (seta preta no quadro superior esquerdo) tenha relagdo com a estrutura do dia 6, e ndo a diminui¢do ocorrida no dia 4 que fora
selecionada como provavel precursor.
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Figura 6.36 — Exemplo da selegdo automatica de um provavel acréscimo precursor num periodo onde o médulo do vetor anisotropia devido a difusdo (|§DF|) parece estar
oscilando, e ndo diminuindo (como se espera que ocorra durante um acréscimo precursor).
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Na Figura 6.32, é possivel se observar que o modulo do campo magnético interplanetario (B,
curva marrom no quadro direito) sofre um pequeno aumento no inicio do dia 12. Pouco tempo
depois, o mddulo do vetor anisotropia devido a difusdo comeca a diminuir até atender ao

critério para a sele¢do do provavel acréscimo precursor. Apds o periodo selecionado como

=g Fe .
provavel precursor, |B| sofre um segundo aumento, que é seguido por uma diminui¢do no Indice

’

Dst e um aumento na velocidade do vento solar. Ha a possibilidade de que a diminuicao de |§DF
gue atendeu o critério de selecdo, tenha sido causada pela primeira perturbacdo do campo

magnético interplanetdrio ao invés de ter sido uma variagdo precursora a segunda perturbagao.

Na Figura 6.33, é possivel se observar que logo apds o provavel precursor houve variagcdes nos
parametros de raios césmicos (I'59), do meio interplanetério (B e Vsy,) e da magnetosfera
terrestre (indice Dst) que caracterizam a passagem de uma estrutura sobre a Terra. Porém, no
periodo anterior ao provavel precursor, ha o registro de uma onda de choque (primeiro tridngulo
violeta) e um pequeno aumento no modulo do campo magnético interplanetario, que indicam
gue talvez esta estrutura tenha comecado a afetar o espago préximo a Terra antes do registro
do provavel acréscimo precursor. Nesta figura, também é possivel se observar que a estrutura
que atingiu a Terra no dia 24, que fora antevista por um provavel acréscimo precursor (vide
Figura 6.18), também é posterior a uma diminuicdo no médulo do vetor anisotropia relacionado

ao processo de difusdo dos raios cdsmicos que, no entanto, ndao chegou a atingir o critério para

selecdo. Além disto, é possivel se notar que |5DF| aumenta drasticamente apds as 06 UT do dia
24 até a hora em que ocorre a chegada da estrutura. Conforme esperado, este aumento ocorre
no mesmo periodo em que o provavel decréscimo precursor foi observado, pois uma diminuicao
da intensidade de raios césmicos na regido da Terra voltada para o Sol e alinhada com o campo
magnético interplanetario (o que define um decréscimo precursor) causa um aumento na
diferenca entre a intensidade de raios césmicos incidindo na regido da Terra voltada e ndo

voltada para o Sol, o que gera um aumento da anisotropia relacionada ao processo de difusao.

No evento mostrado na Figura 6.34, apesar do registro de uma onda de choque no dia 22 de
agosto de 2007 e de um inicio subito de tempestade em meados do dia 21, ndo ha uma clara
variacdo do campo magnético interplanetario, assim como, de outros parametros do meio
interplanetario e/ou da magnetosfera terrestre que indiquem a passagem de uma estrutura no

periodo posterior ao provavel acréscimo precursor. Isso torna dificil a completa afirmacdo de
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gue a variacao do fluxo de raios césmicos registrada no final do dia 20 e inicio do dia 21 foi

precursora a chegada de uma estrutura interplanetaria na Terra.

No evento mostrado na Figura 6.35, é possivel que a diminui¢do, ocorrida no dia 4, do mdédulo
do vetor anisotropia de raios césmicos relacionada ao processo de difusdo destas particulas
esteja relacionada ao término da passagem de um feixe de vento rapido (identificado através da

diminuic¢do da velocidade do vento solar no periodo anterior ao dia 4). Ha a possibilidade de que

a estrutura que passou sobre a Terra no dia 6, tenha como precursor a diminuicdao de |§DF|
ocorrida a partir de meados do dia 5 (destacada pela seta preta), que ndo foi selecionada como

provavel precursor pela metodologia de selecdao automatica desenvolvida neste trabalho.

No exemplo mostrado na Figura 6.36, ndo ha uma clara reducdo de |5DF| no periodo logo
anterior ao selecionado como provavel precursor. Até o dia 29, esta grandeza parece estar
oscilando, o que nao condiz com a variacdao esperada no processo causador do acréscimo da
intensidade de raios césmicos (na regido alinhada com o campo magnético interplanetario)
relacionado a presenca de uma estrutura no meio interplanetario. Considerando-se esta
hipdtese, o provavel precursor mostrado nesta figura ndo estaria relacionado com a estrutura
gue passou sobre a Terra no dia 30. Quem poderia estar relacionado a ela, seria a diminui¢ao da
anisotropia devido a difusdo ocorrida a partir de meados do dia 29, que ndo atingiu o critério de

selecao.

Além destes casos citados acima, onde hd ou ndo duvidas sobre a veracidade do provavel
acréscimo precursor, foram encontrados 11 eventos, como o mostrado na Figura 6.37, em que,
no periodo posterior ao precursor, ndao foram observadas alteracées no fluxo isotrépico de raios
césmicos, assim como, nos parametros do meio interplanetdrio e da magnetosfera terrestre que
indiquem a passagem de uma estrutura interplanetdria sobre a Terra. Assim como ja explicado
para os casos semelhantes encontrados na selecdo dos provaveis decréscimos precursores, é
possivel que estes eventos estejam relacionados a alguma estrutura interplanetdria que, apesar
de ndo ter se dirigido para a Terra, esteve no espaco entre ela e o Sol. Esta situacdo ja é o
suficiente para causar um acréscimo na intensidade de raios cosmicos na regido do nosso

planeta voltada para o Sol e alinhada com o campo magnético interplanetario, que causa um

diminuigdo de |fDF| e é reconhecida um provavel acréscimo precursor.
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7 CONCLUSOES E SUGESTOES PARA TRABALHOS FUTUROS

Neste trabalho de tese de doutorado, foram analisados e corrigidos o efeito barométrico e as
influéncias da mudanca de temperatura presentes nos dados da Rede Global de Detectores de
Muons (GMDN), afim de se estudar de maneira continua a presenca ou ndo de variagdes

precursoras a passagem de uma estrutura interplanetaria no espago préximo a Terra.

Através da comparacdo entre o desvio da pressdao atmosférica em relacdo a média (AP) e da
intensidade de raios cosmicos registrada por cada canal direcional “k” de cada detector “d” da
GMDN (10,’25), observou-se uma melhor correlacdo e uma maior influéncia da pressao nos dados
registrados pelo detector de Hobart. O coeficiente barométrico registrado pelo canal vertical
deste detector (B ypr) € aproximadamente -1,17 %/hPa, enquanto f3, encontrado nos outros
trés detectores da rede tem valor préximo a -0,12 %/hPa. E provavel que esta diferenca ocorra
por causa da diferencga entre a rigidez geomagnética de corte (R.) entre estes trés detectores e
Hobart. Enquanto R é em torno de 2 GV neste detector, em Kuwait, Nagoya e Sdo Martinho da
Serra R, ela apresenta valores entre 9 e 13 GV. Outra possivel relagdo entre o valor do
coeficiente barométrico e a energia das particulas cdsmicas observada por cada canal direcional
foi notada ao se comparar os canais direcionais localizados mais a oeste com os localizados mais
ao leste de cada detector. De modo geral, principalmente em Nagoya, os canais do leste (que
observam particulas de maior energia) apresentam um menor valor de 8 que os canais do oeste.
Por fim, apds a correcdo dos dados pela pressdao atmosférica, houve uma significativa melhora
na visualizacdo da variagdo sazonal da intensidade de raios cosmicos, assim como (em alguns
casos) dos decréscimos (de Forbush) associados a passagem de uma estrutura interplanetaria

pela Terra.

Através da andlise dos perfis verticais didrios da temperatura registrada ao longo da atmosfera,
observou-se que, no intervalo de altura préximo aquele em que ocorre a maxima producdo de
particulas cosmicas secundarias, a variacdo sazonal da temperatura apresenta-se em antifase
com aquela observada préxima ao solo. No hemisfério norte, a temperatura na altitude de
maxima producdo apresenta seu maximo valor em torno de janeiro (inverno neste hemisfério),
enquanto, que no hemisfério sul, seu maximo ocorre proximo ao més de julho (durante o
inverno neste hemisfério). Considerando-se este fato, é possivel se dizer que, num dado

hemisfério, durante o verdo ocorrera uma diminuicdo da intensidade de mions que chegam na
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superficie devido a expansdo da atmosfera (efeito negativo da temperatura) e ao aumento na
temperatura na altitude de maxima producao, que diminui a probabilidade dos pions decairem
em muons (efeito positivo da temperatura). Também foram observados outros intervalos de
altura onde a variacdo sazonal da temperatura apresenta-se em antifase com aquela observada
na superficie. Em suma, o comportamento no tempo do perfil atmosférico parece ser bastante
diferente entre uma regido e outra, o que pode fazer com que a variacdo da intensidade de
muons relacionada ao efeito da temperatura observada em dado detector ndo seja similar

aquela observada em um outro detector.

A fim se escolher qual a melhor forma de se eliminar o efeito da temperatura nos dados
registrados pela GMDN, foram comparados diversos métodos de se descrever este efeito, desde
0s mais simples, que consideram a variacdo da temperatura numa Unica altitude, até os mais
complexos, que consideram a variacao da temperatura ao longo de toda a atmosfera. Em todos
os métodos empiricos, ao contrario do que se é considerado no Método Tedrico, obtiveram-se
valores diferentes do coeficiente de temperatura para cada detector. De modo geral, os
coeficientes obtidos para os detectores dispostos no hemisfério norte sdo maiores do que
aqueles obtidos no hemisfério sul. Em outras palavras, por alguma razdo, nestes métodos, uma
mesma variacdo de temperatura causa uma maior variagdo na intensidade de muons observada
nos detectores de Kuwait e Nagoya (hemisfério norte) do que naquela registrada por Hobart e
S30 Martinho da Serra (hemisfério sul). E possivel que esta diferenca, esteja relacionada a
peculiaridades do perfil atmosférico da temperatura entre um detector e outro, que nao sdo
levadas em conta no Método Tedrico (que considera uma atmosfera padrdao em todos os casos).
Ha também a possibilidade de que esta diferenca esteja relacionada a presenca de algum outro
fendmeno terrestre, ndo considerado neste trabalho, que seja mais proeminente no hemisfério
sul, causando uma diminuicdo do efeito da temperatura nos detectores dispostos nesse

hemisfério.

Para a comparacdo entre os resultados de um método e outro, buscou-se identificar qual deles
melhor reproduz a varia¢do sazonal da intensidade de muons registrada em cada detector. Além
disto, considerou-se qual método, apds sua utilizacdo na correcdo dos dados da GMDN, deixa a
variacdo de longa escala (relacionada ao ciclo de atividade solar) mais parecida com aquela
observada nos dados de monitores de néutrons (de alta rigidez geomagnética de corte) que, ao

contrario dos detectores de muons, nao sao influenciados pela temperatura. Espera-se que
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guanto maior a correlacdo entre os dados da GMDN corrigidos por um dado método e a
intensidade de raios cosmicos registrada pelos monitores de néutrons, maior a eficiéncia na
remocao do efeito da temperatura por este método. Nesta analise, observou-se que os métodos
gue consideram prioritariamente a variagao da temperatura registrada em grandes altitudes
apresentam uma significativa melhora em seus resultados quando sdo modificados de forma a
considerar a temperatura registrada em uma menor altura. O Método da Temperatura Efetiva
(utilizado geralmente em detectores de muons de altas energias localizados no interior de
montanhas, por exemplo), que considera principalmente a variacgdo da temperatura em
altitudes superiores a 16 km, apresentou uma melhora significativa em seus resultados apds ser
modificado de forma a considerar as variacGes de temperatura na baixa atmosfera. Os
resultados obtidos apds esta modificacdo sdao bastante similares aos encontrados pelo Método
da Massa Ponderada que considera prioritariamente as variacdes de temperatura nas altitudes
proximas ao solo. Este método, por sua vez, foi o que apresentou a melhor remocao do efeito
da temperatura segundo os critérios estabelecidos neste trabalho. Além disto, constatou-se que
ele corresponde praticamente a uma modificacdo do Método Tedrico onde sdo consideradas as

diferencas locais.

Notou-se que a diferenca nos resultados obtidos por estes dois métodos (Tedrico e da
Temperatura Ponderado pela Massa) é da mesma ordem de grandeza que a diferenga existente
entre o Método Tedrico e o da Temperatura de Superficie que, como o nome ja diz, considera
somente a variacdo da temperatura registrada préxima ao solo. Assim, se a diferenca entre os
dois primeiros for considerada desprezivel, a diferenca entre os dois ultimos também pode ser
considerada desprezivel. Em outras palavras, considerando-se os resultados obtidos neste
trabalho, se o Método da Temperatura Ponderada pela Massa for desprezado em favorecimento
ao Método Tedrico, este também pode ser desprezado em favorecimento do Método da
Temperatura de Superficie cujos dados sdo bem mais facies de se obter. Por fim, é importante
destacar que o método tido como o melhor (Temperatura Ponderada pela Massa) foi
responsavel por uma melhora de aproximadamente 64 % no valor médio da correlagdo entre a
intensidade de raios césmicos registrada pelos monitores de néutrons e a intensidade de muons
registrada pela GMDN. A correlagdo, que com os dados corrigidos somente pelo efeito

barométrico era de 0,510, passou para 0,836.
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No estudo e calculo do vetor anisotropia de raios césmicos, foram observadas discrepancias
esporadicas entre os dados de dois detectores localizados em diferentes semiesferas do globo
terrestre similares aquelas observadas em trabalhos anteriores (KUWABARA, 2005; OKAZAKI et
al., 2008). A verdadeira causa destas discrepancias ainda é desconhecida, sendo possivel que
elas sejam causadas por resquicios dos efeitos barométrico e/ou da temperatura ou por
variagOes esporadicas e assimétricas na configuracdo do campo geomagnético, que modifiquem
por um periodo curto de tempo, a rigidez geomagnética de corte de uma dada regido. Através
do calculo da anisotropia de raios cdsmicos relacionada somente ao processo de difusdo ({pr)
por meio da aproximagdo de 12 ordem da anisotropia resultante, notou-se que ¢,r acompanha
principalmente o comportamento de longa duracdo do campo magnético interplanetario
(aguele que é esperado pela Teoria de Parker). Isto pode estar relacionado a uma incapacidade
da aproximacdo mencionada acima ou pode indicar que o processo de difusdo dos raios
césmicos ndo acompanha as variacGes espaciais de curta duracdo do campo magnético

interplanetario medidas por satélites localizados no ponto Lagrangiano L.

A fim de se analisar de forma continua (e ndo por estudo de casos, como era feito
sistematicamente em trabalhos anteriores) a ocorréncia de variacdes da intensidade de raios
cosmicos precursoras a passagem de estruturas interplanetarias, elaborou-se uma metodologia
para a visualizacdo de diferentes “mapas” da intensidade de raios cdsmicos. No processo de
criacdo desta metodologia, constatou-se que a forma pela qual Fushishita et al. (2010) calcula,
em duas dimensdes, a grandeza denominada significancia de raios cdsmicos causa o surgimento
de anomalias centradas no canal vertical de cada detector. Apds algumas pequenas alteracoes

neste calculo, estas anomalias foram removidas.

Foram criadas mais de 49 mil figuras contendo os “mapas” de raios cosmicos (uma figura por
hora no intervalo entre 01/06/2007 e 01/01/2013). Através da analise destes “mapas” foram
desenvolvidas duas técnicas para a deteccdo automdtica de possiveis decréscimos ou

acréscimos precursores.

No total, foram encontrados 36 eventos onde hd uma diminuicdo na intensidade de raios
césmicos na regido do globo terrestre voltada para o Sol e alinhada com o campo magnético
interplanetario que podem ser precursoras a passagem de uma estrutura interplanetdria sobre

a Terra. Em aproximadamente 28 % dos casos (10 eventos), o provavel decréscimo percursor
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foi automaticamente selecionado anteriormente a chegada de uma estrutura interplanetaria.
Por outro lado, em 25 % (9) dos casos, o provavel decréscimo precursor ndo foi acompanhado
por perturbacdes no meio interplanetario, na magnetosfera e/ou em grandezas relacionadas
aos proprios raios coémicos que caracterizem a passagem de uma estrutura pela Terra. Na
maioria dos casos (39%), o decréscimo precursor foi registrado logo apds ou durante a passagem
da estrutura. Em 3 casos (8%), a complexidade dos dados torna muito dificil se discernir sobre a

veracidade ou ndo do provavel decréscimo precursor.

Na selecdo automatica dos acréscimos precursores foram identificados, no total, 58 eventos. Em
aproximadamente 60 % (35) dos casos, o provavel precursor foi selecionado no periodo anterior
a chegada de uma estrutura interplanetaria. Em 15 destes 35 eventos (25% do total), hd uma
grande probabilidade de o acréscimo antever a passagem posterior de uma estrutura
interplanetaria. Nestes casos, o médulo do vetor anisotropia relacionado ao processo de difusao
apresenta dois comportamentos distintos: uma diminuicdo brusca ou um decréscimo gradual.
Este fato pode estar relacionado aos diferentes tipos de estruturas interplanetdrias que passam
pela Terra. E possivel que um determinado tipo de estrutura cause a diminuicdo brusca,
enquanto outro tipo cause o decréscimo gradual. Em 21 % (12) dos casos, o provavel acréscimo
precursor foi selecionado quando o meio interplanetario ja se encontrava perturbado, muito
provavelmente, devido a passagem de uma estrutura interplanetaria. Nos 19% (11 eventos)
restantes, ndo ha nenhum indicio da passagem de uma estrutura interplanetaria no periodo
posterior (anterior ou mesmo durante) aquele em que o provavel acréscimo precursor foi
selecionado. E possivel que nestes eventos, assim como nos casos equivalentes encontrados na
selecdo dos decréscimos precursores, houve a presenca de uma estrutura interplanetdria no
espaco entre o Sol e a Terra (critério necessario para a ocorréncia das varia¢des na intensidade
de raios cosmicos ditas precursoras), porém esta ndo passou diretamente pela Terra e por isso

ndo foi registrada no ponto Lagrangeano L1.

Através da anadlise continua dos dados da GMDN realizada neste trabalho, é possivel se dizer
que as variagOes da intensidade de raios cdsmicos ditas precursoras a passagem de uma
estrutura interplanetdria ndo podem ser aleatoriedades que foram selecionadas
coincidentemente nos estudos de casos realizados no passado. Este fato se da principalmente
pelo baixo niumero de eventos encontrados pelas técnicas de selecdo automatica de acréscimos

e de decréscimos precursores tendo em vista o elevado nimero de horas analisadas. Num
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periodo de 6 anos de dados, menos de 60 eventos, no caso dos acréscimos, e menos de 40
eventos, no caso dos decréscimos precursores, foram encontrados. Além disto, em um ndmero
consideravel de casos, o provavel precursor (i.e., o comportamento da intensidade de raios
cosmicos semelhante aquele esperado pela teoria das variagGes precursoras), ndo pode ser
associado a outro fendbmeno ou processo que ndo seja a presenca de uma estrutura

interplanetaria no espaco entre o Sol e a Terra, que posteriormente chegou em nosso planeta.

Como um trabalho futuro relacionado aos efeitos atmosféricos na intensidade de raios
césmicos, sugere-se a verificacdo da relacdo entre os efeitos barométrico e da temperatura. Por
exemplo, analisando-se quais seriam os resultados ao se efetuar primeiro a andlise e a correcdo
pelo efeito da temperatura e somente apds este passo realizar-se-ia a correcdo do efeito
barométrico. Nesta situacdo, seria possivel se verificar se os resultados obtidos no estudo
proposto seriam iguais aos obtidos neste trabalho, onde, como de costume, primeiro se corrigiu
os dados pela pressdo e depois se realizou a andlise da temperatura. Além disto, recomenda-se
realizar a andlise do comportamento de longa escala da intensidade de raios cdsmicos corrigida
somente pela temperatura. Feita esta andlise poder-se-ia verificar se a variacdo sazonal
presente nos dados dos detectores no hemisfério norte continuaria em fase com a variagao de
pressdo atmosférica (o que ndo é esperado pela teoria do efeito barométrico). Por fim,
recomenda-se estudar uma possivel explicagdao para o fato de, nos métodos empiricos, uma
mesma variagao de temperatura produzir uma maior variagao na intensidade de muons no
hemisfério norte que no hemisfério sul. Em outras palavras, recomenda-se verificar se a
diferenca entre o que se espera pela teoria atual e aquilo que se é observado nos métodos
empiricos é causada por aproximacoes feitas nestes métodos ou pela existéncia de algum outro
fator que module a intensidade de muons sazonalmente. H4 também a necessidade de se
verificar quais fatores sao responsaveis por fazer com que a temperatura, em algumas faixas de
altura, seja maior no inverno do que no verdao. Recomenda-se verificar principalmente o fator
responsavel por fazer a variacao sazonal da temperatura na altitude em que ocorre a maxima
producdo de particulas césmicas apresentar-se em antifase com a variacdo sazonal da

temperatura observada préoxima a superficie.

A partir dos resultados obtidos no estudo dos vetores anisotropias de raios cdsmicos,
recomenda-se, em trabalhos futuros, analisar em detalhes os periodos onde sdo observadas as

discrepancias de longa duragdao (maior que 24 horas) entre as intensidades de raios cdsmicos
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registrada no ocidente e no oriente. Apesar desta discrepancia ja ter sido observada em mais de
um trabalho, ela nunca foi analisada com afinco. Pode-se, por exemplo, analisar o
comportamento de grandezas relacionadas a fendbmenos terrestres que podem influenciar a
intensidade de raios césmicos, como é o caso da pressdo atmosférica, da temperatura ou do

valor do campo geomagnético no periodo em que ocorrem estas discrepancias. Além disto,

R
recomenda-se verificar o comportamento do vetor anisotropia resultante (¢) calculado através
de uma aproximacdo de 22 ordem (e ndo de 12 como foi feito neste, e em outros, trabalhos).

Sugere-se analisar, se com a aproximacdao de maior ordem, o vetor anisotropia devido ao

> -
processo de difusdo ({pr), € consequentemente, a regido de menor valor de I[fDF] (intensidade
de raios césmicos relacionada somente a este vetor) acompanhardo de forma mais evidente a

variacdo espacial da linha do campo magnético interplanetario ao longo do tempo.

Também recomenda-se verificar qual a influéncia que o cdlculo do vetor anisotropia resultante
através de uma aproximacdo de maior ordem terd na sele¢do automatica dos acréscimos e
decréscimos precursores através das metodologias desenvolvidas neste trabalho. Nesta drea,
por sua vez, também recomenda-se analisar quais foram as estruturas interplanetarias que
atingiram a Terra nos eventos onde os provaveis precursores foram tidos como verdadeiros.
Pode-se, por exemplo, pesquisar quais estruturas em quais condi¢Ges causam as variagoes
precursoras. Além disto, sugere-se a checagem da presenca de estruturas interplanetdrias ndo
direcionadas para a Terra no intervalo de tempo referente aos casos classificados como “Sem-
Evento” (onde ndo foram observados indicios da chegada de uma estrutura interplanetaria no
periodo posterior aguele em que foi selecionado um provavel precursor). Por fim, recomenda-
se, para o melhoramento da confiabilidade dos dados, assim como, para a melhor selecdo das
variacoes precursoras, a ampliacdo da cobertura e da redundancia da Rede Global de Detectores

de Muons, principalmente no lado ocidental do globo terrestre.
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APENDICE A — DESCRICAO DETALHADA DE CADA DETECTOR DA GMDN

Surface Cbservatory
Location: 29.44° S, 53.81° W
Altitude: 0.488 km

Effective Geomagnetic Cutoff Rigidity: 9.3 GV

Standard Pressure: 950 hPa
Detector Type: Plastic Scintillation
Telescope Size:

- 12/2005: New recording system using FPGA was introduced

Pictures:

Conventional Correlation System: 17 directions

04 m? (03/2001 — 12/2005)
28 m? (01/2006 — 08/2012)

Relation between

S3ao Martinho da Serra — SMS s L

32 m?(09/2012 —
Operation Period: 2001 —

w2

W

N1

w1

sw

51

Southern Space Observatory/SSO - INPE il
After future W E
expansion
Top View s
I 8m N
'uuuu [; i _
29 3 31 32 33 34| 35 36
20| 21 22| 23 24) 25| 26) 27
3
=
11 1 13 14 15 16 17, 18
2 3 4 5 6 7 8 9
Side View =
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1,73 m
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New Correlation System: 49 used directions
{(7x17 =119 possible directions)

mYYYYMMDDHH.txt and tYYYYMMDD.txt - Data Table Format Generated by Detector’s Software

Horizontal

Digits
0001 — 0019
0020 — 0023
0024 — 0053
0054 - 0183
0184 - 0193
0194 —0213
0214 -0233
0234 — 0263
0264 —0273
0274 — 0609
0610 -0777
0778 — 1610

Columns

33— 68
69104
105-223

Format
(Number of Column/Digit per column)

1/4,5/3
1/4
3/10
13/10
1/10
2/10
2/10
3/10
1/10
36/7
36/7
119/7

Description

End of the time period (year, month, day, hour, minute, second)

Number of 1-pps

Total Upper Counts, Total Lower Counts, Total Upper-Lower Coincidence Counts
Convencional Direcional Data (V, N, 5, E, W, NE, NW, SE, SW, N2, 52, E2, W2)*
Bartol High-Voltage Unit A e B i Ty e e
Digiquartz Pressure Sensor (pressure, temperature)

1-MHz clock (during the time period, gated time period)

Busy Event, Reject Event, Errar Event

Total count of the 7x17 Directional Data

Single Upper Data (U1 - U36): counting up from W=>E to SN
Single Lower Data (L1 - L36): counting up from W—E to SN

New Correlation Directional Data 7x17 (1 — 119): counting up from W—>E to N->S
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Relatian between
H o ba rt g H B I DETECTOR and GEOGRAPHIC
Coordinales

Surface Observatory University of Tasmania Y W
Location: 43.00° S, 147.29° E Ton View
w E
Altitude: 0.065 km F:m A
Effective Geomagnetic Cutoff Rigidity: 1.8 GV I s
Standard Pressure: 1000 hPa 13 14 15 16|
Detector Type: Plastic Scintillation
Telescope Size: 9 10 11 12
09 m? (00/1992 — 11/2010) 5
16 m?(12/2010 - ) 5 = > 5 Before 11/2010
Operation Period: 1992 — e s
-00/2002: It was moved from Hobart to Kingston {very close location) 2 s 8
- D8/2006: New recording system using FPGA was introduced 1 2 3 4
- 08/2006: the individual blocks numbering changed from (N->S, W->E) to {W->E,S2N). ) 3 9
-12/2010: The East-West direction of the detector was inclined 28° from the real il
East-West direction s :
Side View

Pictures:

VAVAVAN

0,05m] _ ETEE

New Correlation System: 25 used directions
(7x7 = 49 possible directions)

1,73 m

o
N1
v E1
s1 | sE

mYYYYMMDDHH.txt and tYYYYMMDD.txt - Data Table Format Generated by Detector’s Software

Ho[;;zg?t:tal Columns (Number of Cfltr’r:r':;gth per column) Descripﬁon

0001 - 0019 1-6 1/4,5/3 End of the time period (year, month, day, hour, minute, second)

0020 - 0023 7 1/4 Number of 1-pps

0024 — 0053 8-10 3/10 Total Upper Counts, Total Lower Counts, Total Upper-Lower Coincidence Counts
0054 —-0183 11=23 13/10 Convencional Direcional Data (V, N, S, E, W, NE, NW, SE, SW, N2, 52, E2, W2)
0184 - 0193 24 1/10 Bartol High-Voltage Unit

0194 -0213 25-26 2/10 Digiquartz Pressure Sensor (pressure, temperature)

0214-0233 2728 2/10 1-MHz clock (during the time period, gated time period)

0234 -0263 29-31 3/10 Busy Event, Reject Event, Error Event

0264 -0273 32 1/10 Total count of the 7x7 Directional Data

02740385 33-48 16/7 Single Upper Data (U1 — U16): counting up from W=E to SN

0386 — 0497 49 —64 16/7 Single Lower Data (L1 — L16): counting up from W=>E to S=N

0498 — 0840 65—113 49/7 New Correlation Directional Data 7x7 (1 - 49): counting up from W=E to N=>S
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Nagoya — NGY

Surface Obhservatory Nagoya University — Solar-Terrestrial Environment Laborator
. Top View
Location: 35.15° N, 136.97° E : ha '
DETECTOR and GEOGRAPHIC I l__
Altitude: 0.077 km Ll
N-N 1 2 3 4 5 6
Effective Geomagnetic Cutoff Rigidity: 11.5 GV
Standard Pressure: 1000 hPa w E 7 8 5 10) 11] 12
Detector Type: Plastic Scintillation o
. 13 14| 15| 16| 17| 18
Telescope Size: c
36 m* (00/1970 — ) ol B=d hrd h=d h=d b=
Operation Period: 1970 —
- 05/2007: New recording system using FPGA was introduced 25| 26| 27 28| 29| 30|
Pictures:
31 32 33| 34 35 36
Side View

AAAA A A
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New Correlation System: 49 used directions
(11x11 = 121 possible directions)

mYYYYMNMDDHH.txt and tYYYYMMDD.txt - Data Table Format Generated by Detector’s Software

Hogizg?t:tal COIumns (Numberufc:unn::l?;t per column) Description

0001 —-0019 1-6 1/4,5/3 End of the time period (year, month, day, hour, minute, second)

0020-0023 7 1/4 Number of 1-pps

0024 —-0053 8-10 3/10 Total Upper Counts, Total Lower Counts, Total Upper-Lower Coincidence Counts
0054 - 0223 11-27 17/10 Conv. Dir. Data (V, N, 5, E, W, NE, NW, SE, SW, N2, 52, E2, W2, N3, 53, E3, W3)
0224 -0233 28 1/10 Empty

0234-0253 29-30 2/10 Digiquartz Pressure Sensor and Bartol High-Voltage Unit

0254 -0273 31-32 2/10 1-MHz clock (during the time period, gated time period)

0274-0303 33:=35 3/10 Busy Event, Reject Event, Error Event

0304-0313 36 1/10 Total count of the 11x11 Directional Data

0314-0649 3772 36/7 Single Upper Data (U1 - U36): counting up from W—>E to N=S

0650—0817 73—108 36/7 Single Lower Data (L1 - L36): counting up from W=E to N=S

D818 - 1664 109-229 121/7 New Correlation Directional Data 11x11 (1 - 121): counting up from W—=E to N-2S
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Kuwait — KWT

Surface Observatory Kuwait University — Department of Physics
Location: 29.37° N, 47.98°E
Altitude: 0.019 km
Effective Geomagnetic Cutoff Rigidity: 13.0 GV
Standard Pressure: 1010 hPa
Detector Type: Proportional Counter (hodoscope)
Telescope Size:  9m? (03/2006 — 03/2015)

21.5m? (04/2015— )

Operation Period: 2006 —
- 03/2006: The Fast-West direction of the detector is inclined
32.8° west from the real East-West direction
- 03/2006: New recording system using FPGA was introduced
- 29/03/2006: 30x30 tubes was changed to 43x50 tubes

Pictures;

Layer of Lead

Relation between
DETECTOR and GEOGRAPHIC
Coordinates

Top view of the
Kuwiat detector

The 85x99 = 8415 possible combinations (43x50
pairs of upper counters + 43x50 pairs of lower
counters) are converted in 23x23 = 529 directions.

23 x 23 recorded directions

99 X 85 possible combinations
RN RN EE]

New System Directions used to form the Conventional System

L. .‘._. :,’,.i.:.;, I i RS Tl Cot i Sk U TS - h i

] I
Conventional Correlation System: New cgrrelatibn System: 121 used

13 directions {23 x 23/= 529 possible directions]
T [ T P o P I e e ) S
N2 |
| | sa|4afasas]aafad [ a2 fas] e
53|43 [as] 23] 132 La|as |5 | ax |0
S NW | N | NE wlw]wlu]u]a]u]a]w el
s[4 |aa [ [ s e 24 3 | 4t |50

W2 w | v | E

] e Y e

SW | s sw si2|acefaafaafaaoafie]as|sa]az]se

4 f24] 204 04 |14 24|04 42 |50

silas|as|aelasios (1808|058 48|88

“Each olock corrzspond to omibinzt an

mﬂ';"‘ism Columns u;,]:.om,qma;t S Description
01 1-6 1/4,5/3 End of the time period (year, month, day, hour, minute, second)
01 7 1/4 Number of 1-pps
02 1-2 2/10 Digiquartz Pressure Sensor (pressure, temperature}
02 3=7 5/8 4 empty (zero) columns and Bartol High-Voltage Unit
02 g8-10 3/8 Busy Event, Reject Event, Error Event
02 11-12 2/10 1-MHz clock (during the time period, gated time period)
03 1-50 50/9 YU Single Count Data: counting up from Sto N
04 1-50 50/9 XU Single Count Data: counting up from W to E
05 1-50 50/9 YL Single Count Data: counting up fromSto N
06 1-50 50/9 XL Single Count Data: counting up from W to E
07 1 1/11 Total Count of 23x23 directional data

08-30 1-23 23/9 Correlation Directional Data 23x23 (1 - 529): counting up from W=E to N=S

202



APENDICE B - FIGURAS REFERENTES AO PERIODO ANTERIOR A ROTAGAO DE HOBART

Mapas das direcbes assimptoticas dos canais direcionais da Rede Global de Detectores de
MUuons considerando-se a orientacdo de Hobart antes de sua expansdo (dezembro de 2010). O
valor da energia mediana (mostrado na Figura 3.5), praticamente ndo sofreu alteracdo
considerando-se essa rotacdo e, por isso, uma figura mostrando-se estes valores antes da

expansao ndo é mostrada.

X — Sistema Convencional, ¢ O A O — Sisterma Novo
¢ ® A B - Local do Detector

Figura B.1 — Diregdes assimptoticas de todos os canais direcionais da GMDN. Os simbolos de cor azul, marrom,
vermelho e verde escuro mostram respectivamente os canais direcionais do detector de Hobart (HBT),
Kuwait (KWT), Nagoya (NGY) e Sdo Martinho da Serra (SMS). Os simbolos “X” representam as dire¢Ges
assimptdéticas referentes aos canais direcionais do sistema convencional de correlagdo. As
circunferéncias, juntamente com os losangos, triangulos e quadrados sem preenchimento
representam as diregdes assimptoticas dos canais direcionais do sistema novo de correlagao de KWT,
HBT, NGY e SMS, respectivamente. A circunferéncia, o losango, o triangulo e quadrado preenchidos
mostram a localizagdo de cada detector. As linhas tracejadas coloridas representam as dire¢des Norte-
Sul (linha mais alinhada com a vertical) e Leste-Oeste (linha mais alinhada com a horizontal) definidas
em cada detector. A dire¢do assimptotica do canal vertical de cada detector encontra-se no
cruzamento destas duas linhas. Os canais ao norte encontram-se acima da linha mais alinhada com a
horizontal, enquanto os canais ao leste encontram-se a direita da linha mais alinhada com a vertical. A
diferenga angular entre as linhas “verticais” e os meridianos (ou entre as linhas “horizontais” e as linhas
paralelas ao equador) esta relacionada com a diferenca angular entre a diregcdo Norte-Sul real e aquela
definida em cada detector. Este mapa refere-se a configuragao dos canais direcionais anterior ao giro
de HBT em dezembro de 2010.
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HBT KWT NGY SMS

¢ O A 0O - Sistema Novo
¢ ® A B - |Local do Detector

Figura B.2 — Diregdes assimptoticas dos canais direcionais da GMDN utilizados nas analises desenvolvidas ao longo
deste trabalho. Os simbolos sem preenchimento de cor azul, marrom, vermelho e verde escuro
mostram respectivamente os canais direcionais do detector de Hobart (HBT), Kuwait (KWT), Nagoya
(NGY) e Sdo Martinho da Serra (SMS). Os simbolos preenchidos indicam a localizagdo de cada detector.
As linhas tracejadas coloridas representam as dire¢des Norte-Sul (linha mais alinhada com a vertical) e
Leste-Oeste (linha mais alinhada com a horizontal) definidas em cada detector. A diregdo assimptética
do canal vertical encontra-se, em cada detector, no cruzamento destas duas linhas. Os canais ao norte
encontram-se acima da linha mais alinhada com a horizontal, enquanto os canais ao leste encontram-
se a direita da linha mais alinhada com a vertical. A diferenga angular entre as linhas “verticais” e os
meridianos (ou entre as linhas “horizontais” e as linhas paralelas ao equador) esta relacionada com a
diferenga angular entre a diregdo Norte-Sul real e aquela definida em cada detector. Este mapa refere-
se a configuragdo dos canais direcionais anterior ao giro de HBT em dezembro de 2010.
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