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RESUMO

Este projeto de pesquisa contempla o estudo do fluxo de raios coésmicos, protons e
muons, na cidade de Sao Paulo e os efeitos dessa radiacao na antena gravitacional
Mario Schenberg. Para estudar tais efeitos fez-se uma simulagao de Monte Carlo
da passagem da radiagao cosmica pelo prédio e pelo detector de ondas gravitacio-
nais utilizando o pacote Geant4 do CERN. Assim, obteve-se a energia depositada
pelas particulas césmicas em cada ponto do interior da esfera. Com estes valores
calculou-se a energia depositada nos modos normais de vibragao da esfera resso-
nante utilizando o modelo termoactustico multiponto, que utiliza uma equacao de
difusao de calor para um soélido esférico e fontes pontuais de calor. Assim, obtivemos
a taxa esperada de eventos devido a protons e muions nos modos de deteccao de on-
das gravitacionais, nl=10 e nl=12, da antena Mario Schenberg para T,,iq = 1072,
1079 ¢ 1077 K. Com os resultados obtidos, podemos observar que o modo nl=10 ¢é
mais sensibilizado pela interagao dos raios césmicos com a antena gravitacional do
que o modo nl=12. Isto deve-se a dois fatores: i) a distribuicao angular utilizada,
que por ser uma distribuicao focada préoxima a regiao central do detector, faz com
que a maioria das particulas interajam mais com o centro da esfera do que com suas
extremidades e i) o modo nl=10 é mais sensivel a particulas que interajem com
a regiao central do detector do que o modo nl=12. Além do mais, aumentando-se
a sensiblidade de deteccao das ondas gravitacionais, conforme nos aproximamos do
limite quantico, aumenta-se a frequéncia de eventos de raios césmicos sensibiliza-
dos pelo detector de ondas gravitacionais. Para estudar a resposta do veto de raios
césmicos instalado junto a antena gravitacional, simulou-se via Geant4 a interacgao
de muons isolados com o préprio veto e confrontando os resultados obtidos com os
dados experimentais adquiridos, pudemos calibrar o espectro de muons simulado e
verificar a validacao da simulacao. Este estudo permite um melhor conhecimento do
ruido gerado pelos raios césmicos no detector de ondas gravitacionais e como este
sinal pode ser utilizado para calibrar a funcao resposta da antena.
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STUDY OF THE COSMIC RAY INTERACTION WITH THE
MARIO SCHENBERG GRAVITATIONAL ANTENNA

ABSTRACT

This research project addresses the study of cosmic ray flux in Sao Paulo city and
the effects of this radiation on the Mario Schenberg gravitational antenna. To study
those effects it was held a Monte Carlo simulation of the passage of cosmic radiation
through the building and the gravitational wave detector using the CERN Geant4
package. Thus it was obtained the energy deposited by the cosmic ray particles in
each point inside the sphere. With those results it was calculated the energy de-
posited in the resonant sphere normal modes using the multipoint thermoacoustic
model, which uses a heat diffusion equation for a spherical solid and heat point
sources. Thus we determined the expected event rate due to protons e muons in
the gravitational wave detection modes, nl=10 e nl=12, of the Mario Schenberg an-
tenna for T)eise = 1075, 1076 ¢ 1077 K. With the obtained results, we can conclude
the nl=10 mode is more sensitized by the cosmic ray interaction with gravitational
antenna than the nl=12 mode. This is due to two factors: i) the used angular distri-
bution, which for being a focused distribution near the central region of the detector,
most of the particles interact much more with the centre of the sphere than its bound-
aries and 7i) the nl=10 mode is more sensitive to particles interacting with thecentral
region of the detector than the nl=12 mode. Moreover, increasing the detection sesi-
bility of gravitational waves as we get closer the quantum limit, the frequency of
cosmic ray events sensitized by the gravitationalwave detector increases. To study
the answer of the cosmic ray veto set up near the gravitational antenna, it was made
a Geant4 simulation of the interaction of single muons with the veto and compared
the results taken with the experimental data. This study allows better knowledge of
the noise generated by cosmic rays in the gravitational wave detector and how this
signal can be used to calibrate the antenna response.
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1 INTRODUCAO

A deteccao direta de ondas gravitacionais é um dos principais objetivos da ciéncia
do século XXI. Para aumentar a chance desta deteccao, precisamos aumentar a
sensibilidade dos aparatos experimentais para medir a deformacao do espaco-tempo

e conhecer os diferentes ruidos presentes nesses complexos experimentos.

As equagoes de Einstein para o campo gravitacional (EINSTEIN, 1916) sdo a base
da teoria da Relatividade Geral. Dessas equacoes surge naturalmente a existéncia
de ondas gravitacionais que se propagam com a velocidade da luz no véacuo. Na
Relatividade Geral, a métrica g,, descreve o campo gravitacional como curvatura

do espacgo-tempo.

Uma onda gravitacional nao tem efeito sobre um tnico ponto, ja que representa per-
turbacoes na métrica, ou seja, na forma como se mede a distancia entre dois pontos.
Logo, as ondas gravitacionais nao geram aceleragoes absolutas, somente aceleragoes

relativas.

Uma deteccao indireta de ondas gravitacionais ja aconteceu. Em 1993, Russell A.
Hulse e Joseph H. Taylor Jr. (TAYLOR JR., 1994) foram agraciados com o pré-
mio Nobel pela descoberta e estudo, por mais de uma década, do sistema bindrio
PSR1913+416 de estrelas de néutrons. Eles utilizaram a emissao de radiagao gravi-

tacional para explicar a variagao do periodo orbital desse sistema.

Um dos ruidos presentes nos dados de uma antena gravitacional que utiliza a técnica
de massa ressonante é devido a interacao dos raios césmicos com a massa ressonante.
Essas particulas chegam continuamente ao nosso planeta com um espectro de ener-
gia que alcanca energias de até 10?° eV. Particulas secunddrias produzidas pelas
interacoes dos raios cosmicos chegam até a superficie da Terra e algumas, como os

neutrinos e muons, chegam até regides subterraneas profundas.

Os raios césmicos foram descobertos por Victor Franz Hess (HESS, 1912) e Koh-
lhorster, no inicio do século XX, através de seus efeitos de ionizacao em vasos de
vidro herméticos que envolviam dois eletrodos com uma alta voltagem entre eles.
Observou-se que estes efeitos de ionizacao aumentavam durante voos em baloes, e,
portanto, este efeito teria origem extra-terrestre, o que originou o termo Raios Cos-
micos (BIERMANN; SIGL, 2001). A partir de entdo deu-se inicio ao campo da fisica
de astroparticulas, que corresponde a uniao da astrofisica com a fisica de particulas.

Devido ao fato dos raios césmicos atingirem altissimas energias, que sao incapazes



de serem reproduzidas nos aceleradores de particulas, eles desempenham um papel
fundamental na fisica de particulas. Entretanto, mesmo com tantas investigacoes e
progressos nesta area de pesquisa ainda persistem muitos questionamentos acerca
das fontes emissoras de raios césmicos, bem como os mecanismos de aceleracao e

propagacao destas particulas.

A préxima geracao de detectores de ondas gravitacionais alcancard uma sensibilidade
de h ~ 1072 e a frequéncia de eventos devido aos raios césmicos crescerd para
centenas de eventos por dia. Torna-se entao importante o estudo e a instalagao de

vetos de raios césmicos nesses detectores de ondas gravitacionais.

O veto de raios césmicos, além de identificar os sinais devido aos raios césmicos,
permite o estudo do desempenho da antena gravitacional através dos sinais acusti-
cos produzidos pela radiacao césmica, auxiliando o desenvolvimento de sistemas de

detecgao mais precisos.

Neste trabalho ¢é estudado o fluxo e a distribuicao angular da radiagao césmica na
cidade de Sao Paulo, bem como as possiveis interagoes deste fluxo com a antena
gravitacional Mario Schenberg e o prédio do laboratério aonde a mesma se encontra
instalada. Este estudo é realizado utilizando o pacote ferramental Geant4, que simula
a interagao de particulas com a matéria. Assim, sera analisada a producao de sinais
acusticos na esfera ressonante devido a estas interacoes. Além disso, é estudada a
interacao de muons isolados com o préprio veto de particulas, via Geant4, de modo
a analisar o espectro de carga de muons produzido e confronta-lo com o obtido

experimentalmente.



2 ONDAS GRAVITACIONAIS
2.1 Linearizacao da equagao de Einstein

Einstein, em 1916, analisou os efeitos propagacionais a velocidades finitas nas equa-
¢oes de gravitacao e previu, para as equacoes de campo de vacuo linerarizados, a
existéncia de solugdes de onda (BUONANNO, 2007).

2.1.1 Equacgoes de Einstein e simetria Gauge
A agado de Einstein é dada por (BUONANNO, 2007)

3
c
S —
9 167G

/ d*2/—gR (2.1)

onde, ¢ é a velocidade da luz, G a constante de Newton, R é o escalar de Ricci, e

g = det(g,,), onde g, é a métrica em quatro dimensoes.

A métrica de Minkowski é 7, = (—, +, +, +), os indices gregos p e v correspondem
as coordenadas do espaco-tempo 0,1,2,3, e os indices latinos correspondem as coor-
denadas i, j = 1,2, 3. O vetor posigao no espagode Minkowski, z# = (2°, %) = (ct, T),
é portanto d*z = cdtd®z. As derivadas parciais, 9, serao denotadas com uma vir-
gula, enquanto as derivadas covariantes serao com um ponto e virgula. Na Eq. (2.1)

o escalar de Ricci R ¢ obtido através do seguinte modo:
R = g/WR/wa R,uu = gaeRo;wua (22)

orv orv
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onde, I/ sao as conexoes afim

1 Igx dgx dg
I = — g (2 2 ey, 2.4
v = 39 ( dxf ~ Oxv  Ox? ) (24)
O tensor de curvatura satisfaz as seguintes propriedades:
Ruupa = _Ruupa = _R;wopa R;wpa = R,oo/u/a (25)



R,ul/pa + Ruaup + Rupau = 07 RA + R/\
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A
+ R, = 0. (2.6)
A Eq. (2.6) é conhecida como a identidade de Bianchi. Definimos o tensor energia-
momento da matéria 7}, através da variacao da agao da matéria S,, sob uma mu-

danca da métrica g, — g + 09, da seguinte maneira,

1

0SS, = 2—/d4x\/—gT“”5guy. (2.7)
c

A variacao de S = S, + S, com respeito a g, conduz a equagao de Einstein

G =R, — %gwR = 8:—4GTW. (2.8)
As equagoes acima sao nao lineares e determinam os valores futuros de g, a partir
dos valores iniciais. Uma vez que p = 0, ...3, v = 0, ...3, 2.7 contém dezesseis equagoes
diferenciais, que caso a simetria dos tensores G, e T}, seja utilizada, podem ser
reduzidas a dez equagoes diferenciais. Finalmente, devido a indentidade de Bianchi,

temos G}, = 0. Assim, as dez equagoes diferenciais se reduzem a seis.

A relatividade geral é invariante sob o grupo de todas as possiveis transformacoes

de coordenadas

ot — xH(x), (2.9)

onde, x* é inversivel, diferenciavel e com uma inversao diferenciavel. Sob a trans-

formacao acima, a métrica transforma-se em

oxP Oz°

G () = G @) = 5 5 Gon(2). (210

Assumindo que hd um referencial em uma regiao de espago-tempo suficientemente

grande podemos escrever

Guv = M + sy [y | < 1. (2.11)



Escolhendo este sistema de referéncia, quebramos a invariancia da relatividade ge-
ral sob transformacoes de coordenada. Entretanto, uma simetria residual de gauge

permanece. Consideremos a seguinte transformacao de coordenanda

ot — ot =t 4+ M (x), 10,8 < |huwl- (2.12)
a métrica se torna
G = M — OvEp = Fuy + hy + O(9?), (2.13)
assim, introduzindo
W = My = Euw — Evs (2.14)
obtemos,
G = M -+ h;“j, ‘h;“,| < 1. (2.15)

Em conclusao, a pequena variacao das transformacoes das coordenandas 2.12 é uma
simetria da teoria linearizada. Sob uma tranformagao de Lorentz finita, global, com

x independente,

o — Ax¥, A ATNe = s (2.16)

a métrica se transforma como

G — G (1) = NN gpe = 1 + AOAT o (1) = 1 + B, (2), (2.17)

assim, h,, é um tensor sob transformacoes de Lorentz. Podemos provar que hy, ¢
também invariante sob translacoes. Concluindo, a teoria linearizada é invariante sob

o grupo Poincaré e a transformacao z# — z* + &* com |0,&| < 1.



2.1.2 Equacao de onda

Vamos linearizar a equagao de Einstein considerando g,, = 71, + hy,. Na ordem

linear em h,,, as conexoes afins e o tensor de curvatura sao dados por

14 1 14
1%, = 51 Ophag + Oy — Ok, 219
Ry, = 0,07, — 0,1, 4+ O(h?), (2.19)
mais explicitamente
1
Rvpe = 5(8pl,h,w + Oy — Opplive — Opvhyy). (2.20)

Utilizando as equagoes acima, podemos mostrar que o tensor de Rieman linearizado
¢ invariante sob a transformagao hj,, — hy, — 9,8, — 0,6, A equagao 2.20 pode

ser simplificada se introduzirmos o tensor traco reverso

_ 1
R = W = S, (2.21)

onde, h = 1,3h®® e h = —h. Através de algumas manipulagdes algébricas obtemos
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Ohyo + Me0? by — 0°0,hpy — 0°0yh,, + O(h?) = — T, (2.22)

onde o operador de onda [J = 1,,070°. Para simplificar mais a Eq. 2.22 impomos o

gauge de Lorentz

d,h* =0, (2.23)

e obtemos finalmente a equacao de onda

Ohye = ————T ). (2.24)



Se h** nao satisfaz o gauge de Lorentz, isto é, GJL‘“’ = ¢, podemos introduzir uma
transformacao de coordenada de forma que ?L;w = Buv — & — Eup + 0w (0,8°) e
impomos ¢, = g,, obtendo 9,h*” = 0. Sumarizando, o gauge de Lorentz impoe 4
condicoes que permitem a reducao de 10 componentes independentes de um tensor
simétrico hy,, de 4 x 4 para 6 componentes independentes. Note que temos também
a condicao 9,T" = 0, que é a conservagao do tensor energia-momento da matéria
na teoria linearizada. Porém, na teoria completa 7" , = 0. Simplificando a Eq. 2.24
temos que na consideracao de campo fraco no vacuo o tensor massa energia se reduz

a zero, assim:

Dhye = 0. (2.25)

Este resultado representa a equacao de uma onda gravitacional que se propaga no

vacuo, cuja solucao ¢ dada por:

Dhye(t) = A, et (2.26)

Esta solugao corresponde a uma onda gravitacional propagando-se na dire¢ao z com

uma velocidade ¢ e frequéncia angular w = kc.

Adotando um calibre onde apenas as componentes espaciais do tensor de perturba-
¢ao nao sao nulas, e considerando que sejam transversais a direcao de propagacao,
podemos melhor compreender a interacao dessas ondas com a matéria. Assim, nao

hé divergencia, hyj;, e possuem trago nulo, hj = 0, logo, hye = hl}.

Neste caso o tensor de Riemann reduz-se a:

1
Rjoko = _§h?£:00~ (2.27)
e nos casos particulares:
1. z
RZ‘OI’O - —Ryoyo = —§h+(t - E) (228)
1. z
Ravoyo = _Ryowo - _éhw(t - E) (2.29)



com

z
—i[w(t——)+¢+]
hy = Real{ A,e ¢t

hy = Real {Axe_i[w(t - %) + (bx]} .

(2.30)

(2.31)

Ambos estados de polarizagao da onda gravitacional podem ser vistos na Figura 2.1.
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Figura 2.1 - Efeito de uma onda gravitacional em um anel livre de particulas. A orientagao
da onda é perpendicular ao anel. A parte superior da imagem mostra o efeito
de uma onda polarizada na orientacao +, e a parte inferior mostra o efeito da

polarizagao na orientacao x (HENDRY, 2007).



3 DETECCAO DE ONDAS GRAVITACIONAIS

Para a deteccao de ondas gravitacionais acima de 1 Hz existem essencialmente dois
tipos de detectores, os de massa ressonante e os de massa livre (SANTOS, 2013).
Dentro da categoria dos detectores de massa ressonante, temos os detectores esféri-
cos e de barra, que se baseiam no método de interacao da onda gravitacional com
a matéria. Quando ocorre esta interacao, a onda gravitacional deposita energia na
massa, que a absorve e comeca a ressonar. Ja os detectores de massa livre, os inter-
ferométricos, baseiam-se na variacao do padrao de interferéncia formado por feixes
de laser. Uma onda gravitacional ao interagir com o detector interferométrico induz
uma alteracao dl na dimensao do mesmo. A sensibilidade de deteccao é dada apro-
ximadamente pela razao dh=dl/l, onde 1 representa a dimensao do detector. Quanto
menor for o valor de dh, maior deve ser a sensibilidade do detector. Assim, temos
que a diferenca entre ambas técnicas de deteccao reside no modo como a onda é

detectada e na gama de frequéncias para as quais o detector é sensivel.

O inicio pela deteccao direta de tais ondas foi na década de 60, com o trabalho
pioneiro desenvolvido por Joseph Weber (WEBER, 1969). Ele descobriu que embora
as ondas gravitacionais interagissem fracamente com a matéria, quando um onda
gravitacional atravessasse um meio material, depositaria energia no meio, fazendo
com que os modos quadrupolares do mesmo fossem excitados, resultando na vibracao
de todo o material. Esta vibracgao, através de um cristal piezoelétrico acoplado ao

detector, seria transformada em um sinal elétrico que poderia ser analisado.

O detector utilizado por Weber (Figura 3.1) era do tipo barra de aluminio cilindrico
com uma massa da ordem de 1 tonelada colocado dentro de uma camara de vacuo,

a fim de isola-lo de vibragoes produzidas por fontes externas.



Figura 3.1 - Weber trabalhando em um dos primeiros detectores de ondas gravitacionais
FONTE: (STANFORD UNIVERSITY PHYSICS DEPARTMENT, 2013).

Em 1969, Weber dispunha de seis detectores a sua disposicao, porém trabalhou ape-
nas com dois, operando em coincidéncia, para minimizar os possiveis sinais proveni-
entes de abalos sismicos e efeitos eletromagnéticos. A distancia entre estes detectores
era da ordem de 1000 km, sendo um localizado no Argonne National Laboratory e

outro na University of Maryland.

Os detectores desenvolvidos por Weber atingiam sensibilidade da ordem de h ~ 10716
Hz ~/2. Porém, devido & fraca intensidade do efeito que se pretendia observar, o
sinal era dominado por ruido. Se fosse observada uma correlacao entre o sinal de
varios detectores, uma vez que os ruidos nos varios instrumentos nao deveriam estar
correlacionados, a explicagao mais provavel seria a deteccao de uma onda gravita-
cional. A certa altura Weber divulgou que uma correlagao entre os sinais teria sido
observada e que de fato a primeira deteccao de ondas gravitacionais haveria ocorrido.
Esta divulgacao gerou grande entusiasmo na comunidade cientifica que se dedicava
ao estudo das ondas gravitacionais, estimulando varios grupos na Europa, USSR e
nos Estados Unidos a construir detectores semelhantes aos de Weber. Infelizmente
nao obtiveram nenhum sucesso, embora Weber continuasse convencido que o sinal
por ele observado era devido a uma onda gravitacional. Embora Weber tenha mini-

mizado o ruido sismico e eletromagnético, o ruido térmico ainda persistia no sinal
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de saida.

Apesar de Weber nao ter detectado uma onda gravitacional, sua tentativa foi ex-
tremamente importante para incentivar diversos pesquisadores do mundo todo a
continuar incessantemente na busca por tais ondas. Embora a situacao permaneca

inalterada, muitos progressos no ramo experimental foram atingidos.
3.1 Detectores de massa ressonante
3.1.1 Detectores de barra

Os detectores de massa ressonante do tipo barra sao produzidos por material macico
com um formato cilindrico. A interacdo de um onda gravitacional com a barra faz
com que uma pequena fracao de sua energia seja depositada no detector, excitando
seus modos quadrupolares. Entretanto, devido a esta oscilacao ser bastante pequena,
é impossivel observa-la naturalmente, sendo necessario o acoplamento de transduto-
res elétricos em sua superficie, de modo a converter as oscilagoes em sinais elétricos

suficientemente intensos para serem analisados e medidos.

Este tipo de detector tem sofrido varias modificacoes que permitiram melhorar sua
sensibilidade de deteccio da ordem de 1072° para uma banda estreita de alguns
Hz em torno de 1 kHz, e assim, eliminar grande parte do ruido originado por fontes
externas. Em geral, alguns dos avancos adquiridos ao longo da historia referem-se aos
seguintes aspectos: i) as barras passaram a ser arrefecidas a temperaturas da ordem
de alguns Kelvin; i7) desenvolveram-se novas suspensoes para melhorar o sistema
de isolamento de vibragoes externas e 4ii) introduziu-se o transdutor ressonante que
nao apenas amplifica as vibragoes do modo fundamental da barra, como amortece
as vibragoes de baixa frequéncia que constituem uma parte importante do ruido que

afeta estes detectores.

Além disso, uma das caracteristicas que limita a possibilidade de deteccao é a varia-
¢ao da sensibilidade em func¢ao da dire¢ao da fonte emissora de ondas gravitacionais.
Assim, deve-se ser bastante cauteloso ao orientar o detector em relacao a fonte que

se pretende observar de modo a maximizar o sinal recebido no detector.

Atualmente um dos detectores do tipo barra mais sensivel é o detector ultracriogénico
AURIGA (Figura 3.2) localizado no Laboratério Nacional de Legnaro, Instituto
Nacional de Fisica Nuclear (INFN), Italia. Este detector possui massa de 2230 Kg
e é composto de aluminio (AL5056). Para atingir sensibilidade de varias ordens de

grandeza superior aos detectores de Weber, ele é arrefecido a uma temperatura da
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ordem de 0,1 K. Este detector possui frequéncias de ressonancia entre 850 e 960 Hz.

Figura 3.2 - Detector AURIGA. Nesta imagem o detector estd pronto para ser introduzido
no sistema de vacuo

FONTE: (SANTOS, 2013).
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Outro exemplo bastante interessante, porém atualmente inoperante, ¢ o NIOBE
(Figura 3.3), localizado em Perth, Oeste da Australia. Este detector, diferentemente
do AURIGA, possuia massa de 1500 Kg e era composto por Nidbio, um material
que possui um fator de qualidade mecanica (operava em torno de h ~ (4-5) x 1071

Hz ~'/2) maior que o aluminio a 5 K, temperatura a qual o detector ¢ resfriado.

Ti alloy suspesion rod

__ Lead/Rubber vibration isolation
Non-contacting radiative heat shun
Bellows to decouple the dewar fron
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Antenna suspension supports
Experimental tank suspension tube

Interface for electrical
leads, vacuum lines and
eryogenic liquids

\

Ligqud mtrogen shield
- .'HJ'K shield -

Microwave
Electronics

Transducer

Experimental
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tank =

= SLSPENSION
—

MNiobi

Figura 3.3 - Visao lateral do detector NIOBE (JU et al., 2000).
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Em 1995 entrou em operacao no Laboratorio Nacional de Frascati, Instituto Nacional
de Fisica Nuclear (INFN), Itélia, o detector ultracriogénico de massa ressonante
NAUTILUS (Figura 3.4). Este detector de formato cilindrico é composto de aluminio
(AL5056) e possui massa da ordem de 2220 kg. Para minimizar o ruido térmico
presente, o detector opera a uma temperatura de 4 K, podendo ser resfriado até
aproximadamente 0,1 K. O intervalo de frequéncia em que a sensibilidade do detector

é maior esta entre 918 e 955 Hz.

Com o intuito de identificar sinais no transdutor produzidos por raios césmicos foi
instalado um veto de raios césmicos. No caso do NAUTILUS, foram instaladas sete
camadas de tubos streamer limitados, sendo trés (6 x 6 m?) acima do criostato e

quatro (6 x 2.75 m?) abaixo. A sensibilidade alcangada neste experimento ¢ de h ~
4 x 1071 Hz ~V/2.

=
Cryostat
B [ uiD
Cylindrical — | | = Pty i
Elg:ﬁ]
Cozmic Ray

Deteciors

Figura 3.4 - Esbogo do detector NAUTILUS
FONTE: (ROME ROG GROUP, 2013).
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De modo geral, os detectores desenvolvidos por Weber caracterizam a primeira ge-
racao de detectores de ondas gravitacionais. Apds a minimizacao do ruido térmico,
surgiu na década de 70 a segunda geracao de detectores, quando as barras foram
resfriadas até uma temperatura de aproximadamente 4 K. Embora os detectores
tenham atingido temperaturas bem baixas, o ruido térmico ainda persistia no sinal
de saida. Assim, com os avangos da criogenia, surgiu a terceira geracao de detectores
de ondas gravitacionais na década de 80, quando os detectores foram resfriados a

temperaturas abaixo de 0,1 K.

Apesar de atingir temperaturas minimas, um unico detector, devido a sua geometria
e aos ruidos restantes, seria incapaz de captar um sinal proveniente de uma onda
gravitacional. Sao necessarios como mencionado acima, dois ou mais detectores sepa-
rados por uma dada distancia, operando em coincidéncia, para eventual comparagao

entre os dados obtidos.

Além destes detectores de massa ressonante do tipo barra, destacam-se também os
detectores do tipo esférico, que dao origem a quarta geracao de detectores de ondas

gravitacionais, que sao abordados na proxima subsecao.
3.1.2 Detectores esféricos

Apesar da alta sensibilidade atingida pelos detectores de barra ressonante, seu va-
lor ainda foi insuficiente para a deteccao de ondas gravitacionais. Além disso, suas
propriedades direcionais dificultam a identificacao da direcao da fonte emissora de

ondas gravitacionais, bem como a polarizagao da onda emitida (SANTOS, 2013).

Uma das possibilidades de solucionar o problema da direcionalidade é a utilizacao
de detectores de esfera ressonante. Devido as suas propriedades de simetria, este
detector é omnidirecional, ou seja, ele é sensivel a ondas gravitacionais provindas de
qualquer direcao. Uma esfera possui cinco modos vibracionais quadrupolares dege-
nerados que correspondem ao tensor de quadrupolo. Desta forma, um detector esfe-
roidal pode ser visto como cinco detectores orientados de modo distinto ocupando
0 mesmo espago. Se varios transdutores forem acoplados a superficie da esfera, uma
analise das vibracoes induzidas na mesma permitiria, depois de determinar a dire-
¢ao da posicao da fonte emissora de ondas gravitacionais, a polarizacao da onda
incidente. Além do mais, é importante ressaltar que um detector esférico é indepen-
dente da polarizacao da onda incidente, isto €, é sensivel a ondas com polarizagoes

arbitrarias.
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Outra caracteristica bastante relevante e significativa dos detectores esferoidais, que
os tornam melhores em relacao aos do tipo barra, é o fato de que um esferdide possui
massa muito maior que uma barra equivalente (tendo a barra a mesma frequéncia de
ressonancia). Uma massa maior implica em uma se¢ao de choque maior, melhorando

a sensibilidade da antena.

Atualmente existem dois detectores esferoidais em fase de construgao, o detector Mi-
niGrail, situado na Universidade de Leiden, Holanda, e o detector Mario Schenberg
na Universidade Estadual de Sao paulo (USP), Sao Paulo, Brasil. Ambas esferas
foram construidas no Brasil e com mesma composicao, liga de cobre e aluminio
(CuAl(6%)). A antena MiniGrail (Figura 3.5) possui massa de 1400 Kg, diametro
de 68 cm e frequéncia de ressonancia de 2,9 kHz, com um comprimento de banda de
230 Hz. A antena foi resfriada a uma temperatura de 20 mK, de modo a minimizar

o ruido térmico.

Figura 3.5 - Detector MiniGrail
FONTE: (LEIDEN INSTITUTE OF PHYSICS, 2013).
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Por outro lado, a antena Mario Schenberg, com diametro igual a 65 cm, foi proje-

tada para alcancar uma sensibilidade superior a h = 1072 Hz~1/2

em 3,2 kHz, que
tem importancia astrofisica. A liga, que possui uma alta figura de mérito, @,, > 107
em 20 mK (FROSSATT; et al., 1997), tem 1150 kg, sendo duas vezes menos massiva
do que outras antenas existentes. Entretanto sera resfriada até 20 mK, alcangando
uma sensibilidade muito competitiva internacionalmente (FORWARD, 1971), (JOHN-
SON; MERKOWITZ, 1993) e (COCCIA, 1997). A Figura 3.6 mostra uma fotografia do

detector com as cameras criogénicas abertas.

O sistema de isolamento vibracional utilizado é o resultado da experiéncia acumulada
de varios grupos de pesquisa em ondas gravitacionais nos ultimos anos. O sistema
projetado é livre de ressonancias na regiao de 3,0-3,4 kHz e esta instalado dentro

das camaras criogénicas.

Os transdutores utilizados sao paramétricos bombeados com 10 GHz e monitoram

o primeiro monopolo e os primeiros cinco modos de quadrupolo da antena.

Figura 3.6 - Fotografia do detector Mario Schenberg com as cdmaras criogénicas abertas.
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3.1.3 Ruidos em detectores de massa ressonante

Os detectores ou antenas gravitacionais recebem sinais provenientes de varias fontes
astrofisicas, de forma que todos estimulam o detector produzindo um sinal de saida
que é amplificado e armazenado para posteriormente ser analisado. Entretanto, estes
detectores sofrem interferéncia de sinais provenientes de outras fontes (nao astrofi-
sicas) que ao interagirem com o detector geram um sinal que pode ser confundido
com um sinal de uma onda gravitacional, como aqueles provenientes de abalos sis-
micos e efeitos eletromagnéticos que geravam interferéncia nos detectores de Weber.
Estes "sinais” recebem o nome de ruido e prejudicam a sensibilidade de deteccao,
dificultando a deteccao de uma suposta onda. Dentre os diversos ruidos existentes,
o ruido térmico (gerado pelo movimento natural das moléculas do meio material,
movimento browniano), sismico (causado pelo movimento da crosta terrestre resul-
tando em terremotos) e vibracional (gerado pelo trafego de pessoas e automédveis em
regioes proximas a antena, bem como pelo movimento de dilatagao das estruturas
e construcao civil), destaca-se o ruido proveniente da interagao dos raios césmicos

altamente energéticos com a antena gravitacional.

Este problema foi estudado (RICCT; BRILLET, 1997) experimentalmente por Strini et
al., e em 1986 Amaldi e Pizzella mostraram que esta fonte de ruido pode ser bastante
relevante para detectores da nova geragao a temperatura ultra baixas h (< 1071
Hz ~1/2). A energia depositada pelos raios césmicos na antena é convertida em uma
expansao local da mesma devido ao aumento da temperatura. A energia depositada
pela particula no modo fundamental da barra com uma perda de energia dFE/dx

cruzando a barra pode ser descrita pela seguinte expressao 3.1

4k, 7* (dE 2( 7Tn20>2 sen(mlycosty/2L) 2 (3.1)
" 97 pLv? \ dx T nmRcosty/ L '

onde R é o raio da barra, p é a densidade da barra, v a velocidade do som na barra,
L o comprimento da barra, v o coeficiente de Gruneisen, para o aluminio temos que
v =1,6, lp o comprimento do traco da particula no interior da barra, zy a distancia
do ponto médio do traco a partir de um dos finais da barra, 6y o angulo entre o traco

da particula e o eixo da barra.

Os eventos de raios césmicos, que ao interagirem com o detector de ondas gravi-
tacionais produzirao algum sinal, podem ser provenientes das interagoes muodnicas,

hadronicas, chuveiros atmosféricos extensos (CAE) e interagoes multi-hadronicas.
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Assim, para se obter uma taxa de eventos devido a estas varias contribuicoes, si-
mulacoes de Monte Carlo tém sido utilizadas. Assim, quantificando estas interagoes,
por exemplo, para um detector do tipo barra como o EXPLORER ao nivel do mar,
a taxa esperada é de 2,2 eventos/dia com T.;y=I1mK. No limite quantico (T.;; ~

10~'u K) esta taxa aumenta para 5000 eventos/dia.
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4 RAIOS COSMICOS E CHUVEIROS ATMOSFERICOS EXTENSOS

Um dos focos deste trabalho é o estudo do efeito dos raios césmicos, e consequente-
mente de suas particulas secundarias, sobre o detector de onda gravitacional Mario
Schenberg. Portanto, é necessario a compreensao do modo como estas particulas
se comportam, o processo de desenvolvimento de um chuveiro atmosférico extenso
(CAE), as interagoes sofridas por cada particula e o fluxo de particulas na cidade de
Sao Paulo. Assim, este capitulo e o préximo dedicam-se exclusivamente a fornecer

subsidios para a compreensao de tais tépicos em estudo e a obtencao dos fluxos na

cidade de Sao Paulo.

Raios césmicos sao particulas estdveis e nicleos atomicos que atingem a Terra pro-
venientes da nossa e de outras galdxias. Sao majoritariamente compostos de nicleos
atomicos leves e o seu espectro de energia se estende de GeV até 10%° eV (CASO et
al.,, 1998). A intensidade de nicleos da radiagdo césmica priméria na faixa de energia
de alguns GeV até mais de 100 TeV pode ser representada pela seguinte expressao
4.1 (BERINGER et al., 2012b)

_, nucleons
1G€V) m?2.s.sr.GeV (4.1)

In(E) ~ 1,8 x 10%(

onde F ¢é a energia por nucleon e a é o indice do espectro diferencial do fluxo de

raios cosmicos.
4.1 Espectro primario de energia dos raios césmicos

O espectro de raios césmicos pode ser descrito por uma lei de poténcia, dN/dE
E~* podendo o indice espectral « variar (KAMPERT, 2007). O fluxo de particulas é
geralmente expresso como o numero de particulas incidentes por area, por segundo,
por angulo sélido em esferoradiano, e por intervalo de energia. Os raios césmicos
posstuem um espectro préoximo a E~27 até a regiao do joelho ou do inglés knee em
aproximadamente 5 x 10 eV, e entao E~3! até a regidao do tornozelo, ankle, em
aproximadamente 3 x 10 eV, regidao em que o espectro torna-se dificil para se
quantificar, mas que pode ser novamente descrito por £=27. A Figura 4.1 mostra os
resultados experimentais dos espectros diferenciais de energia para diversos ntcleos

da radiagao césmica primaria.
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Figura 4.1 - Espectro de energia obtido por diversos grupos
FONTE: (BERINGER et al., 2012a).

Até aproximadamente energias da ordem de poucos 10'° eV o fluxo de particulas é
suficientemente alto possibilitando a medicao direta de suas distribuicoes elementa-
res através de baloes estratosféricos e satélites. Nesta regiao do espectro, conhecida
como joelho, muitos pesquisadores acreditam que particulas com energias abaixo
dessa regiao sao provenientes de nossa galaxia, enquanto as mais energéticas, seriam
particulas de origem extragaldctica. Entretanto, para energias da ordem de 10'° eV
o fluxo de particulas cai drasticamente para 1 m~'.a~!, incapacitando a sua deteccao
direta. Assim, o espectro de energia pode ser determinado indiretamente através de
medidas das propriedades dos chuveiros atmosféricos extensos induzidos pelos raios
cosmicos na atmosfera terrestre (APEL et al., 2012) e (NAGANO; WATSON, 2000). Para
a regiao do tornozelo em aproximadamente 10 eV, uma possivel explicacao é a so-
breposicao de uma populacao de particulas altamente energéticas sobre uma menos
energética, por exemplo um fluxo extragalactico comeca a dominar sobre um fluxo
galdctico (BIRD et al., 1994). Uma outra explicagao para o vale presente nesta regiao
¢ devido a reacao py — et + e~ + p, de prétons extragaldcticos com a radiacao
cosmica de micro-ondas (CMB) a 2,7 K (BEREZINSKY et al., 2006).

Se o fluxo de raios cosmicos a altas energias é de origem cosmoldgica, deve ocorrer
uma supressao do espectro (devido ao efeito GZK) em torno de 5 x 1012 eV, devido as

interacoes ineldsticas de raios cosmicos ultra energéticos com a radiacao césmica de
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micro-ondas (GREISEN, 1966) e (ZATSEPIN; KUZ'MIN, 1966). Esta supressao também
pode ser explicada pelo processo de foto-dissociacao de nicleos pesados no modelo

de composigao mista de matéria (ALLARD et al., 2005).

Por outro lado, esta radiacao possui energia suficiente para produzir cascatas de
particulas secundarias carregadas e neutras através da interacao com ntcleos da
atmosfera terrestre. Estas particulas secundérias penetram ao longo das camadas
atmosféricas deixando um traco que pode ser detectado por arranjos de detectores
no solo. A primeira interacao ocorre no topo da atmosfera e inicia um processo em
cascata de producao de particulas secundarias denominado de chuveiro atmosférico
extenso - CAE. Parte da radiacao cosmica secundaria atinge a superficie do planeta.
A densidade de energia e de particulas em um CAE é maior na regiao central do
chuveiro, sendo esta regiao a que mais gera ruido no detector de ondas gravitacionais.
Os raios césmicos que alcangam o detector de ondas gravitacionais, e podem produzir
sinais detectaveis na antena, sao aqueles que interagindo com a antena gravitacional
ou a matéria proxima geram eventos que depositam uma grande quantidade de

energia, aproximadamente centenas de MeV, na antena.
4.2 Composicao em massa dos raios cosmicos

A composicao quimica dos raios césmicos, em uma primeira aproximacao, é bastante
similar aquela do meio interestelar (REEVES, 1994). Todos os elementos quimicos
presentes na tabela periddica estao presentes na composicao dos raios césmicos ga-
lacticos, sendo aproximadamente 87% de prétons, 12% de particulas alfas e apenas
1% de ntcleos pesados. Para energias de até alguns TeV, a composi¢ao dos raios
césmicos pode ser estudada através de experimentos envolvendo baldes estratosfé-
ricos e satélites. Na Figura 4.2 é comparada a abundancia relativa de nicleos de
raios césmicos, com nimero atomico de até Z = 32, com a abundancia relativa do
sistema solar. Nesta figura, observa-se que ambas as distribui¢oes comportam-se de
maneira similar, o que implica no mesmo processo que originou suas composicoes, a
nucleossintese estelar. Entretanto, as variagoes entre as curvas indicam uma maior
abundancia dos elementos Li, Be, B abaixo do C e os elementos Sc, Ti, V, Cr abaixo
do Fe no sistema solar. Este efeito pode ser explicado pelo processo de espalacao
dos elementos mais comuns, como C, N, O e Fe, enquanto se propagam pela galaxia
(FINGER, 2011). A espalagao é um processo no qual fragmentos de um material sdo
ejetados por um corpo para o meio devido a algum impacto. Este material frag-
mentado é conhecido como raios césmicos secundarios. Assim, pode-se calcular a

quantidade de matéria do meio por onde os raios cosmicos passaram, conhecendo-se

23



o nimero de secundarias e secoes de choque.
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Figura 4.2 - Abundéncias relativas dos raios césmicos galdticos com nimero atéomico de
até Z = 32 comparada com o sistema solar (FINGER, 2011).
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Outro ponto importante é a diferenca crucial entre as abundancias relativas de H e
He. Ambos elementos sao menos abundantes nos raios césmicos do que no sistema
solar. Esta discrepancia pode ser explicada pela alta energia de ionizagao destes
elementos. Além disso, pode também ser interpretada pela diferenca da composicao
na fonte. Todavia é importante ressaltar que a composicao dos raios césmicos varia
com a energia. Esta variagao torna-se um ponto importante na compreensao dos
mecanismos de aceleragao e propagacao dos raios césmicos. Assim, podemos concluir
que a maior abundancia de elementos que constitutem os raios césmicos sao H, He,
N, O, Ne, Mg, Si e Fe.

4.3 Fenomenologia dos Chuveiros Atmosféricos Extensos

Para fluxos de raios césmicos com energia abaixo de 10 eV, medidas diretas sao
aplicaveis com detectores operando a niveis elevados da atmosfera. Porém para ener-
gias maiores o fluxo de particulas é menor, sendo necessaria medicoes indiretas atra-
vés do Chuveiro Atmosférico Extenso (CAE). Esta técnica de medi¢ao permite a
utilizagao de grandes detectores, operando no solo, para uma melhor aquisicao dos

dados estatisticos, referentes aos fluxo em altas energias.

A particula primaria de raios césmicos ao interagir com os ntcleos da alta atmos-
fera terrestre induz uma cascata de particulas, chamada de CAE (Figura 4.3). Se a
particula primaria é um nicleo ou nucleon, a cascata se inicia com uma interagao ha-
dronica. O nimero de hadrons cresce sucessivamente a cada subsequente interacao,
como pode ser observado nesta figura. Cada particula hadronica produzida conti-
nuard interagindo ou decaindo apods percorrer uma dada distancia X que é medida
em g/cm?. Para altas energias o comprimento de interacao tipico de um niicleon é
da ordem de 80 g/cm?, enquanto niicleos pesados interagem apenas poucos g/cm?.
A cada passo no chuveiro atmosférico o nimero de particulas cresce enquanto a
energia média das particulas decresce. Assim, o nimero de particulas (“tamanho do
chuveiro”) e a energia transferida para as secundérias atinge um méximo a uma certa
profundidade atmosférica (X,,q.), que depende da energia da particula primaria e
dos detalhes das interagoes sofridas (REBEL; SIMA, 2012).

As particulas produzidas em um CAE podem ser classificadas em componentes ha-
dronica, mudnica e eletromagnética (Figura 4.4). A nivel do mar a quantidade de
particulas no chuveiro provenientes da componente eletromagnética corresponde a
90%, enquanto que a componente muodnica contribui com 9% e a componente ha-

dronica com apenas 1%.
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Uma melhor descricao e compreensao destas trés componentes sao abordadas nas

subsecoes seguintes.
4.3.1 Componente hadronica

A componente hadronica constitui o niicleo do CAE e geralmente é responsavel pelo
transporte de energia durante o desenvolvimento do chuveiro. Sendo através dos
processos de decaimento e interacao das particulas que compoem esta componente
que a componente muodnica e eletromagnética sao induzidas. Esta componente revela
informagoes importantes sobre a massa e energia da particula priméaria que induziu

o chuveiro.

Os hadrons sao compostos principalmente de protons, néutros, pions isolados e multi-
hadrons residuais da interagao hadronica primaria, podendo ser encontrados em uma
distancia de aproximadamente 10 a 20 m ao longo do eixo do chuveiro. Apenas
héadrons de baixa energia, em geral néutrons, podem viajar grandes distancias ao

longo do eixo do chuveiro.

Ntcleons que atingem a superficie terrestre com momento acima de 1 GeV/c sao
remanescentes degradados da radiagao cosmica primaria. A intensidade de ntcleons
pode ser descrita pela Eq. 4.2 considerando ¢t — o para # <70° e um compri-
mento de atenuagdo A=123 g cm™2 (YAO et al., 200€CS)O.S

X
IN(E, X) ~ In(E,0)e A.

(4.2)

onde A representa o comprimento de atenuacao de niucleons no ar. Esta equagao
representa a intensidade vertical de nicleons a uma profundidade atmosférica X (g

cm™?).

A nivel do mar 1/3 dos nicleons na diregdo vertical sdo néutrons. A intensidade
integral de prétons na diregao vertical acima de 1 GeV/c a nivel do mar é ~ 0.9

m’QSflsr’l.

4.3.2 Componente mudnica

A maioria dos pions carregados positiva e negativamente, produzidos nas interagoes
hadronicas com as moléculas que compoem a atmosfera, decaem via interagao fraca

em muons positivos e negativos e neutrinos, com um tempo de meia vida de 7 &~
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2,60 x 107 s, conforme a seguinte relagao 4.3 (FINGER, 2011)

™ — 1+ (7). (4.3)

No inicio do desenvolvimento do chuveiro atmosférico, a maioria dos hadrons sofrem

sucessivas interacgoes antes de decairem, logo o niimero de muons produzidos é baixo.

A componente muonica difere bastante da componente eletromagnética em dois
respectivos aspectos (REBEL; SIMA, 2012). O primeiro refere-se ao processo pelo
qual os muions sao produzidos, como mencionado acima, pelo decaimento de mésons
carregados originados nas interacoes hadronicas na alta atmosfera. Assim, o contetido
muonico é sensivel ao contetdo barionico inicial da particula primaria. Além do mais,
como nao ha cascata muonica, o nimero de mions que atinge a superficie terrestre
¢ menor do que o numero de elétrons. Para um proton incidindo verticalmente com
energia de 10'! GeV h4 aproximadamente 5 x 10® mions com energia acima de 10
MeV a nivel do mar (DOVA, 2006). O segundo refere-se ao fato de que os muons
possuem secoes de choque para radiacao e produgao de pares muito menor do que os
elétrons. Assim, por interagirem fracamente com a matéria, o espalhamento multiplo
sofrido por eles é menor do que os elétrons. Logo, os muons chegam a superficie
terrestre em um tempo menor. Como a maioria dos muons sao produzidos a uma
altitute de aproximadamente 15 km com uma velocidade da ordem de 0,9998¢ (c é
a velocidade da luz no vacuo), esta alta velocidade faz com que seu tempo de vida
no sistema referencial do laboratério seja dilatado (FAUTH et al., 2007), permitindo
que a maioria alcance a superficie terrestre. Por outro lado, apenas alguns mions
menos energéticos decaem, com uma meia vida de 7, = (2, 19703 £0,00004) ms, de

acordo com o seguinte processo (FINGER, 2011)

ut— et + Ve(Ve) + 1,(Vy) (4.4)

e, portanto, contribuem para a componente eletromagnética. Assim, torna-se claro os
motivos pelos quais o desenvolvimento da componente muonica em um CAE difere

da eletromagnética.

A producao de elétrons e fétons secundarios pela interacao de mions na vizinhanca
ou na propria antena inicia chuveiros eletromagnéticos que sao em grande parte

absorvidos pela prépria antena. Estes efeitos sao principalmente devido a quatro
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processos de interacao: producao de knock-on elétrons, bremstrahlung, producao de

pares elétron-pésitron e interagao muon-ntcleo.
4.3.3 Componente eletromagnética

A componente eletromagnética, na superficie terrestre, consiste de elétrons, pésitrons
e fétons produzidos pelo decaimento de meséns neutros e carregados. A nivel do mar,
o decaimento de muons é a fonte dominante de elétrons de baixa energia. Além do
mais, outro processo que contribui bastante para o surgimento desta componente,
em altas altitudes ou quando o limiar de energia é alto, é o decaimento de pions
neutrons 7 em dois fétons. Na presenca de um niicleo X estes fétons produzem um

par elétron-pésitron conforme a relagao 4.5 (FINGER, 2011)

Y+ X —et+e + X (4.5)

Na vizinhanga do ntcleo elétrons e poéstrions sao criados via processo bremstrahlung

descrito a seguir:

ef+ X —efFry+ X (4.6)

Devido ao pequeno comprimento de radiacio X, no ar (que é de ~ 37g/cm?) e a
baixa energia critica ~ 84 MeV, o nimero de elétrons cresce rapidamente, atingindo
seu maximo conforme elétrons e pésitrons se aproximam da energia critica. Abaixo
desta energia as particulas perdem energia por ionizagao, conduzindo a um decrés-
cimo exponencial apds ter atingido a regiao em que o chuveiro tem seu maximo
desenvolvimento. A intensidade vertical integrada de elétrons mais podsitrons é apro-

sy~ acima de 10, 100 e 1000 MeV respectivamente

ximadamente 30, 6 e 0,2 m™2s~
(Hayakawa, 1969), (DANIEL; STEPHENS, 1974) e (BEUERMANN; WIBBERENZ, 1968).
A razao entre fétons e elétrons mais positrons é aproximadamente 1,3 acima de 1

GeV e 1,7 abaixo da energia critica (BEUERMANN; WIBBERENZ, 1968).

De forma analitica, a distribuigao lateral de elétrons em um CAE pode ser descrita
pela func¢do Nishimura-Kamata-Greisen (NKG) 4.7 (KAMATA; NISHIMURA, 1958)

) = TS (Z) (14 _m) @)
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onde p, é a densidade de elétrons laterais, r é a distancia ao nicleo do chuveiro e
N, é o numero de elétrons que atingem o nivel observacional. A unidade Moliere
rm, afetada pelos espalhamentos multiplos, caracteriza a dispersao lateral de um

chuveiro atmosférico eletromagnético.
4.3.4 Distribuicao longitudinal

Uma forma de observar um CAE é através da medida da distribuigao longitudinal,
que ¢ definida pelo niimero de particulas em funcao da profundidade atmosférica. A
Figura 4.5 mostra a média do perfil longitudinal de elétrons e mions para chuveiros
de 50 prétons e Fe induzidos a uma energia de 1 PeV. Através desta imagem observa-
mos que chuveiros induzidos por particulas distintas se desenvolvem diferentemente.
Devido aos nticleos de Fe possuirem se¢ao de choque maior do que os protons, atin-
gem o maximo do desenvolvimento do chuveiro primeiro. O nimero de muons N,
cresce mais vagarosamente do que o nimero de elétrons N, para ambas particulas
primérias. Por outro lado, em contraste ao ntiimero de elétrons, o nimero de muons
permanece aproximadamente constante apos ter atingido o maximo desenvolvimento

do chuveiro.
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Figura 4.5 - Distribuicao longitudinal média de elétrons e mions para chuveiros atmosfé-
ricos induzidos por 50 prétons e Fe verticalmente com energia da ordem de 1
PeV (FINGER, 2011).
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Assim podemos obter informagoes sobre a energia e identidade da radiagao primaria
sabendo-se o nimero total de particulas e conhecendo o méaximo da profundidade
atmosférica. A correlagao entre o nimero de elétrons e muons é um parametro crucial

para a determinacao da particula primaria.
4.3.5 Distribuicao lateral

A distribuicao lateral é uma outra forma de se observar um CAE e é definida pela
densidade de particulas em funcao da distancia ao centro do chuveiro. A Figura 4.6
mostra a média do perfil lateral de elétrons e mions para chuveiros de 50 protons
e Fe induzidos a uma energia de 1 PeV. De maneira andloga a subsecao anterior,
as distribuigoes laterais para diferentes tipos de particulas primarias apresentam
diferentes curvaturas. Por exemplo, a densidade eletronica a uma distancia de 20 m
do centro do chuveiro difere por um fator 5, enquanto que a uma distancia de 200
m, difere por um fator 2. Chuveiros iniciados por Fe ocorrem a uma altitude maior
em relacao a prétons devido a sua alta secao de choque. Os mtions, por interagirem
fracamente com a matéria, podem percorrer longas distancias distantes do centro
do chuveiro e, portanto, sua distribuigao lateral (chuveiro iniciado por Fe) é menos
inclinada do que o chuveiro iniciado por prétons, como pode ser observado pela

Figura 4.6.
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Figura 4.6 - Distribuicao lateral média de elétrons e mions para chuveiros atmosféricos
induzidos por 50 prétons e Fe verticalmente com energia da ordem de 1 PeV
(FINGER, 2011).
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5 RAIOS COSMICOS NA SUPERFICIE DA TERRA

Os raios cosmicos ao interagirem com a atmosfera terrestre produzem fluxos de
particulas secundarias, tercidrias e etc, caracterizando o chuveiro atmosférico extenso
(CAE) como descrito no capitulo anterior. Este é interpretado, em principio, em
termos da composicao e espectro de energia dos raios cosmicos primarios. Para isso,

¢é necessario o calculo do fluxo de particulas gerado.

Tal célculo seria facil caso conhecéssemos exatamente as propriedades das interagoes
inelasticas de niicleons com nticleos meio pesados. Entretanto, estas propriedades nao
sao bem conhecidas. Assim, um pequeno erro na determinacao do espectro de ener-
gia e composicao final das particulas secundarias em apenas uma tnica interagao da
particula primaria, que poderia ser ignorado em comparagao com as incertezas expe-
rimentais, cresce com cada geracao e pode alterar a real interpretacao das medidas

do fluxo de raios cdsmicos.

Além do conhecimento limitado sobre o fluxo de particulas primérias que compoem
os raios cosmicos, o que dificulta a interpretacao das medidas dos fluxos de particulas,

ha também incertezas relacionadas a estrutura da atmosfera e suas variagoes.

Nas proximas secoes serao descritos os fluxos de hadrons e muons isolados e suas

distribuigoes de angulos zenitais na superficie terrestre.
5.1 Raios césmicos a nivel do mar

Os muons sao as particulas carregadas dominantes a nivel do mar, como pode ser
observado na Figura 5.1. Nesta imagem sao mostrados os fluxos integrados de parti-
culas chegando em latitudes geomagnéticas de aproximadamente 40° em funcao da
energia cinética de cada particula. O fluxo de muons com E,, > 1 GeV cai drastica-

mente para uma particula por cm? por minuto: I,(E, > 1 GeV) &~ 70 m™2s~ st
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Figura 5.1 - Fluxos integrados, a nivel do mar, de e™, u, p e fétons calculados sobre os
11 anos de ciclos solares em fungao da energia cinética (CECCHINI; SPURIO,
2012).

O espectro de energia de mtons a nivel do mar é uma consequéncia direta do espectro
de mésons. Para energias inferiores a poucos GeV, a probabilidade de decaimento dos
muons nao pode ser desconsiderada. Um muon de 1 GeV possui um fator de Lorentz
v =~ 10 e um comprimento médio de decaimento ~ 6 km (CECCHINI; SPURIO, 2012).
Considerando que os pions sao produzidos a uma altitude de aproximadamente 15
km e que seu tempo de decaimento é relativamente rapido, os muions provenientes
do seu decaimento decaem ou sao absorvidos pelos atomos e moléculas na atmosfera,

nao atingindo o nivel do mar.

Entretanto, para energias maiores, a probabilidade de interagao dos pions (energia
da ordem de 100 GeV) aumenta em relagao a probabilidade de decaimento. Assim,
os pions com esta energia sofrerao subsequentes interagoes originando pions tercia-
rios que eventualmente decairao em muons, porém com baixa energia. Portanto, o
espectro de muons a altas energias ¢ mais ingreme em relagao ao espectro de pions

aparente.

A distribuicao angular e em energia dos muons sao o efeito de uma convolucao do
espectro de producao, perdas de energia na atmosfera e decaimento. A competicao
entre decaimento e interacao desenvolvem um papel crucial e a importancia relativa
dos dois processos depende da energia. A energia média dos muons ao nivel do mar
corresponde a 4 GeV (NAKAMURA et al., 2010).
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5.2 Distribuicao de raios césmicos a nivel do mar

A intensidade de muons da direcao horizontal a baixas energias é naturalmente
reduzida devido aos efeitos de decaimento e absorcao destas particulas nas cama-
das atmosféricas mais espessas em grandes angulos zenitais. Em altas energias, os
pions percorrem longas distancias em regioes da atmosfera, aumentando-se a pro-
babilidade de decaimento em mitons em relagao a probabilidade de interagao com
os nucleos da atmosfera. Este efeito é quantitativamente descrito na Figura 5.2. O
fluxo de mions com momento inferior a poucos GeV/c diminui gradualmente com
o aumento do angulo zenital, com dependéncia o cos™f, onde n possui valor entre
2 e 3. Para muons na faixa de 100 GeV/c o fluxo é relativamente plano até aproxi-
madamente cosf) ~ 0,2 e entao decai rapidamente. Para 1 TeV/c o fluxo aumenta

monotonicamente com o aumento do angulo zenital, com uma dependéncia de apro-

ximadamente . Ao se aproximar da dire¢cao horizontal, uma pequena diferenca

cost
em cosf altera apreciavelmente a espessura e o perfil de densidade da atmosfera e
consequentemente o espectro de energia dos muons, dificultando medidas do fluxo

de muons na dire¢ao horizontal (CECCHINT; SPURIO, 2012).
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Figura 5.2 - Distribuicao angular do fluxo de muons a nivel do mar para varias energias
(CECCHINI; SPURIO, 2012).
5.3 Fluxo de raios césmicos

Com o objetivo de determinar o fluxo de raios césmicos presente na cidade de Sao

Paulo, estudou-se experimentos realizados em diferentes regides do mundo que me-
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diram o fluxo de hédrons isolados (single hddrons), multi hddrons, muons isolados,
chuveiros atmosféricos extensos em funcao da energia cinética e do momento de cada

ui.

Um dos grandes problemas encontrados foi o de obter dados referentes ao fluxo de
raios cdésmicos na cidade de Sao Paulo, bem como em locais que estao a aproximada-
mente a mesma altitude da cidade de Sao Paulo. Assim, utilizou-se dados proveni-
entes de experimentos realizados em outras localidades e altitudes e transportou-os
para a altitude de Sao Paulo, mediante alguns cuidados que serao descritos mais

adiante.

E importante salientar que a faixa de energia a qual nos referimos em nosso trabalho,
105 — 10! eV, abrange uma distribuicao isotrépica de particulas sobre o globo ter-
restre, isto é, as particulas incidem de maneira uniforme sobre o mesmo. Para altas
energias o efeito do campo magnético é menos intenso, sendo possivel desprezar os

minuciosos efeitos geomagnéticos exercidos pela magnetosfera.
5.4 Fluxo de hadrons na cidade de Sao Paulo

Devido a dificuldade em encontrar experimentos que calculam o fluxo de hdadrons
isolados realizados préximo e a mesma altitude da cidade de Sao Paulo, utilizou-se
os dados do protétipo de calorimetro do experimento KASCADE (MIELKE et al.,
1994), para determinar o fluxo de hddrons na cidade de Sao Paulo. Este calorimetro

tem operado continuamente por muitos anos.

O experimento KASCADE esta localizado em Forschungszentrum Karlsruhe, Alema-
nha, a 110 m acima do nivel do mar, correspondendo a uma profundidade atmosférica
de aproximadamente 1022 g/cm?. Os hddrons sao detectados com o calorimetro cen-
tral do experimento KASCADE, que mede raios césmicos proximo a nivel do mar.
Este calorimetro consiste de camadas de chumbo, ferro, absorvedores de concreto
intercaladas com nove camadas de camaras de ionizacdao com uma area de 304 m?.
O calorimetro é circundado por um arranjo de estacoes equipadas com cintiladores,
onde as componentes muonica e eletromagnética de um CAE sao detectadas (APEL
et al., 2012).

Um protétipo de calorfmetro hadronico de 6 m? foi construido com a mesma es-
trutura longitudinal que o calorimetro KASCADE. Este protétipo mede hadrons
provenientes da direcao vertical. Neste calorimetro hadrons neutros e carregados in-

teragem e produzem cascatas hadronicas, que sao em geral totalmente absorvidas.
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A energia depositada no calorimetro é entao proporcional a energia dos hadrons

(MIELKE et al., 1994).

Na Tabela 5.1 sao apresentados os dados referentes ao fluxo de single hadrons do

protétipo do calorimetro KASCADE.

Tabela 5.1 - Espectro diferencial de single hddrons da direcao vertical medidos a nivel do

mar.

E (GeV) Faixa de Energia Numero de Hiddrons Fluxo de Hddrons (m™2.s 1.sr™1.GeV™!)

4,1 3,2-5,6 902 (6,14-0,20) x 102
7,2 5,6-10 5170 (1,740,03) x 102
13 10-18 7335 (4,84:0,06)x 1073
23 18-32 8365 (9,84:0,10)x 10~
41 32-56 9420 (2,040,02)x10~*
72 56-100 7840 (3,94:0,05)x 1073
129 100-178 4595 (7,740,11)x 1076
229 178-316 1980 (1,44:0,03)x 1076
407 316-562 853 (3,240,11)x 1077
724 562-1000 361 (7,440,40)x 1078
1290 1000-1780 122 (1,440,13)x 1078
2290 1780-3160 48 (2,94:0,41)x107°
4070 3160-5620 13 (4,24:1,20) x 10710
7240 5620-10000 2 (3,342,30)x 10~
12900 10000-17800 1 (0,940,90)x 10~

Com os dados da tabela acima, construiu-se um grafico do fluxo de single hadrons
em fungao da energia (Figura 5.3). O espectro de energia possui uma lei de poténcia

dada aproximadamente por E~27.
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Figura 5.3 - Espectro diferencial de hadrons isolados obtido pelo grupo KASCADE-

Grande.

Estes dados foram transportados para a altitude de Sao Paulo, ou seja para 760 m
(940 g/cm?), utilizando a seguinte equagao (5.1) (GRIEDER, 2001) para a conversao

do fluxo

—(Az)
I(z)=Ie A (5.1)

onde I(z) é a intensidade de particulas em uma dada regiao de interesse, Iy a inten-
sidade na regiao onde foram realizadas as medidas, Ax a diferenca entre a profundi-
dade atmosférica da regiao de interesse e a regiao onde foram obtidas as medidas e
A o coeficiente de atenuagao. Considerando A=100 g/cm? (MIELKE et al., 1994) para
hadrons, obtivemos os dados da Tabela 5.2 abaixo e o grafico correspondente a estas
medidas (Figura 5.4).
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Tabela 5.2 - Dados do espectro diferencial de energia de hddrons isolados a nivel de Sao

Paulo.

E (GeV) Fluxo de Hadrons isolados em SP (m~2.s™t.sr™'.GeV ™)
i1 (13,8£0,45)x 10 2
7.2 (3,940,069) x 102
13 (1,12£0,014) x 103
23 (2,240,023) x 103
41 (4,540,045)x 1074
72 (8,8£0,113)x 10~
129 (1,740,250) x 10~
229 (3,240,068) x 106
407 (7,340,250) x 107
724 (1,740,908)x 1077
1290 (3,240,295) x 10~%

2290 (6,6+0,93)x 102
4070 (9,5:2,72)x 1010
7240 (7,545,22) x 1011
12900 (2,042,04)x 1011
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Figura 5.4 - Espectro diferencial de hadrons isolados calculado na cidade de Sao Paulo.
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5.5 Fluxo de muons na cidade de Sao Paulo

O fluxo de muons a nivel do mar tem sido medido por diversos grupos devido a
facilidade de deteccao de tal particula. Entretanto, ha varias discrepancias entre as
medidas cotadas em cada publicacao. Portanto, é concebivel que a diferenca seja
proveniente de efeitos sistemédticos como incertezas na determinagao do momento,
fator geométrico, tempo de exposicao, identificacao do tipo de particula e entre

outros.

Nesta secao sao apresentados calculos do fluxo de muons a nivel do mar em Sao
Paulo. Para isso utilizou-se os dados do fluxo de mions atmosféricos obtidos com o
experimento LVD (Large Volume Detector), localizado no laboratério subterraneo
de Gran Sasso. Este experimento mede intensidades de mions atmosféricos de 3000
hg/cm? até acima 12000 hg/cm?, correspondendo a energias médias de 1,5 TeV a 40
TeV a nivel do mar, em angulos zenitais de 0° a 90° (AGLIETTA et al., 1998).

Devido aos mions possuirem uma baixa secao de choque, nao interagem fortemente
com a matéria, logo sofrem pequenas deflexoes em suas trajetérias. Mions de baixa
energia sofrerao uma deflexao maior que muons de mais alta energia, acarretando em
erros consideraveis. Entretanto para a faixa de energia em que estamos trabalhando

(centenas de GeV e TeV), as deflexdes sofridas pelos miions nao sao tao catastréficas.

Na Tabela 5.3 sao apresentados os valores medidos no laboratério de Gran Sasso e
calculados a nivel do mar (CECCHINI; SPURIO, 2012) e a nivel de Sao Paulo. Para
o célculo do fluxo a nivel de Sao Paulo utilizou-se a Eq. 5.1, onde A=520 g/cm?
(ZIEGLER, 1998) para muons.
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Tabela 5.3 - Dados do fluxo diferencial de muons a nivel do mar e Sao Paulo.

Momento Fluxo de Muons a nivel do mar Fluxo de Muons em Sao Paulo
(GeV/c) (m~2s Lsr™.(GeV/e)™) (m~2s Lsr™.(GeV/c)™)

100 3,000x1073 3,57x1073
118,98 2,000x 1073 2,38x1073
144,67 1,000x1073 1,19x1073
175,91 5,000 104 5,94x1074
211,58 3,000x10~* 3,57x10~*
265,78 1,000x10~4 1,19x10~*
330,27 6,332x107° 7,53x107°
405,97 3,000x107° 3,57x107°
488,29 1,686x107° 2,00x107°
600,21 8,161x107° 9,70x10~6
721,92 4,255%1076 5,06x10~6
926,69 1,745%1076 2,07x1076
1176,94 7,461x1077 8,87x1077
1510,93 3,087x1077 3,67x1077
1939,71 1,255%1077 1,49%1077
2384,29 5,971x1078 7,10x10~8
2836,81 3,131x1078 3,72x1078
3525,09 1,391x10°8 1,65%x1078
4476,55 5,688x 1077 6,76x107°
6002,08 1,942x107° 2,31x107°
7298,06 9,457x10710 1,12x107°
8589,39 5,262x 10710 6,26x10~10
10331,20 2,719x10710 3,23x10710
12561,94 1,336x 10710 1,59x10~10
15780,22 5,694x10~ 11 6,77x10~
19608,88 2,621x10~ 11 3,12x10~ 1
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Com os dados da tabela acima, construiu-se um grafico que é apresentado na Figura
5.5.
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Figura 5.5 - Fluxo diferencial de mions a nivel do mar e Sao Paulo com momentos variando
de 100 a 19608,88 GeV/c.

5.6 Distribuicao zenital de mions e hadrons isolados

A intensidade do fluxo de particulas varia com o angulo de incidéncia das mesmas,
isto consta uma depéndencia do fluxo com o angulo zenital (#) de incidéncia das
particulas. O caminho percorrido por uma particula ao incidir sobre o globo ter-
restre com um angulo # em relacao a vertical é maior do que se tivesse incidido
perpendicularmente ao globo, isto é, para # = 0. Esta depéndencia angular do fluxo

de particulas é representado pela seguinte relagao 5.2 (GRIEDER, 2001)

I1(0) = 1(0%)cos™0 (5.2)

onde I(0) representa o fluxo de particulas que incide com um angulo ¢ em relagao
a vertical, 1(0°) o fluxo de particulas que incide verticalmente sobre a superficie da
Terra e o indice n varia conforme a energia da particula. Para prétons tém-se n=>5,7
e para muions n=2 (PAGANINI, 2001). Assim, temos esta dependéncia representada

pela Figura 5.6 abaixo.
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6 INTERACAO DE HADRONS E MUONS COM A ESFERA DE
MASSA RESSONANTE

O detector esferoidal de ondas gravitacionais Mario Schenberg que estd localizado
no edificio Mario Schenberg do Instituto de Fisica da Universidade de Sao Paulo,
na cidade de Sao Paulo, foi projetado para alcancar alta sensibilidade em 3,2 kHz,
regiao de grande importancia astrofisica. Para atingir tal sensibilidade ha varios me-
canismos de isolamento instalados com o intuito de minimizar os ruidos provenientes

de diversas fontes que podem ser confundidos com sinais de ondas gravitacionais.

Um dos ruidos presentes em detectores de onda gravitacional que utilizam a técnica
de massa ressonante é devido a interacao dos raios césmicos com a massa. Por isso
um dos sistemas instalados junto a antena para detectar o ruido proveniente das
particulas de raios césmicos é o sistema de veto de raios césmicos, como o existente
junto a antena gravitacional NAUTILUS localizada na Italia. Os raios cdsmicos
ao interagirem com a esfera geram uma expansao térmica do material que compoe
o detector através do depdsito de energia no mesmo, fazendo com que os modos
normais da esfera vibrem, camuflando um possivel sinal produzido por uma onda
gravitacional. O objetivo do veto instalado junto a antena Schenberg é detectar
eventos de raios césmicos que depositem uma energia suficiente para o ruido ser

registrado pela antena gravitacional.

Um dos focos deste trabalho consiste em determinar o depdsito de energia proveni-
ente da interacao de particulas como prétons e mions na antena gravitacional, ou
seja, calcular a energia depositada na esfera, e estimar a taxa esperada de particulas
incidentes sobre a esfera com uma dada distribuicao angular que produzem um sinal

acima do limiar de deteccao da antena.

Assim, devido a impossibilidade de estudar analiticamente a interacao destas par-
ticulas com a matéria, por causa da grande quantidade de diferentes particulas,
processos e fenomenos envolvidos, é que se faz uso do método de Monte Carlo Ge-
ant4d (GEANT4/CERN, 2013) desenvolvido pelo CERN. Este software é utilizado com
o propésito de simular a passagem de particulas através do meio material (prédio, sis-
tema de filtros e esfera) e obter diversas informagoes, tais como interagoes ocorridas
e particulas provenientes destas interacoes, secoes de choque, caminho livre médio,

perda de energia por unidade de comprimento (dE/dX), dentre outras informacoes.
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6.1 Geant4

Geant4 (GEometry ANd Tracking) (NADA, a) é um conjunto ferramental utilizado
para simular a interacao de radiagao eletromagnética e corpuscular com a matéria.
E comumente utilizado em fisica de altas energias, nuclear e aceleradores, bem como

estudos relacionados a ciéncia espacial e médica.

Geant4 foi desenhado para ser um objeto orientado em linguagem C++ de modo a
ser um software modular e flexivel. Todos os processos de simulacao descritos abaixo

foram incluidos na ferramenta:

e geometria;

e materiais;

e particulas;

e cventos;

e trajetoria das particulas através do meio material;
e interacgoes de particulas;

e resposta as componentes sensiveis do detector e etc.
6.2 Geometria e materiais

O Geant4 fornece muitas formas pré-programadas que podem ser agregadas em
uma hierarquia de volumes. A hierarquia é uma forma de agregar volumes dentro de
volumes, se tornando uma maneira eficiente de navegar através da geometria. Sendo
o volume responsavel por agregar outros volumes representado como volume mae e
os outros ao seu interior volumes filhas. O espaco onde consta a geometria ¢ divido
em “fatias” em trés dimensoes de modo que cada fatia contenha poucos volumes,
otimizando o tempo computacional para determinar a localizacao dos tracos dentro

do modelo geométrico.

Os materiais sao definidos por composi¢ao de isétopos ou elemento e densidade. Os
elementos possuem um peso atomico médio e sao adequados para interagoes a altas
energias, mas € necessario especificar os isétopos ao se tratar de processos nucleares

de baixa energia.

Baseando-se nisto, utilizamos inicialmente um exemplo pronto e realizamos varias
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alteracoes no codigo. As alteracoes foram feitas com o objetivo de construirmos
uma geometria simplificada do prédio onde esta localizada a antena gravitacional na
USP. Dentre as alteragoes realizadas estao a criagao do aparato de amortecimento da
esfera, a fisica de interagoes que ocorrem através do processo de interacao particula

e matéria e a obtengao da perda de energia na esfera por evento (dE/dX).

Para a construcao da geometria baseou-se em imagens do prédio, bem como imagens
que descrevem detalhadamente as dimensoes exatas e especificacoes da estrutura

onde se localiza a antena gravitacional. As imagens utilizadas sao apresentadas nas
Figuras 6.1, 6.2 e 6.3.

Figura 6.1 - Camara do detector Schenberg.
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Figura 6.2 - Estruta interna do sala onde se localiza a antena gravitacional com as dimen-
soes detalhadas.

Figura 6.3 - Prédio Mario Schenberg na USP de Sao Paulo, onde se localiza a antena.
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Para cada estrutura construida foram utilizados diferentes materiais e dimensoes,

como pode ser observado na Figura 6.4.

Figura 6.4 - Visao do simulador rotacionada e ampliada.

Na Tabela 6.1 constam as dimensoes das estruturas e seus respectivos materiais. Na

primeira coluna consta a numeracao das regioes que estao mostradas na Figura 6.5.

Tabela 6.1 - Dimensoes e materiais utilizados na simulagao.

Numero Estrutura Altura Comprimento Raio Material
x Largura
1 Lage 20cm  3,80x2,52m - concreto
2 1 andar 3m 3,80x2,52m - ar
3 Parede 3m 3,80x0,3m - concreto
4 Tampa da camara 30cm 2x2m - concreto
5 Haste de suporte 1m - lem Ago Inoxidavel 304
6 Amortecedores  5/8/5cm - 13/18cm  Cobre puro(3)/Liga(2)
7 Haste de suporte 20cm - lem Cobre puro
8 Esfera 65cm - 32,5cm  Liga(94%Cu e 6%Al)
9 Camara criogénica  2,85m - 48cm Aluminio
10 Camara 3,3m 0,75x0,75m - ar
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Figura 6.5 - Referéncia as descri¢oes da tabela acima.

Definida as caracteristicas do prédio, iniciou-se a simulagao através do langcamento
de particulas sobre o prédio. Para efetuar o lancamento utilizou-se uma classe do
Geant4, G4GeneralParticleSource (GPS), que permite especificar as distribuigoes
angulares, espaciais e espectrais da fonte de particulas primarias incidentes sobre o
topo e laterais do prédio. Este software permite que o usudrio especifique o espectro

de energia, a distribuicao de posigao e direcao da fonte.

De modo a analisar a blindagem exercida pelo prédio em relacao a esfera, fez-se
os mesmos lancamentos de particulas incidindo diretamente na esfera. Tanto os
resultados correspondentes a distribuicao angular e espectro de energia da fonte,
bem como os resultados da interacao da particula com o prédio e apenas a esfera

serao apresentados mais adiante.
6.3 Modelos e processos

Dentre as diversas especificagoes que podem ser realizadas no Geant4, a mais funda-
mental e importante é a descricao dos processos fisicos envolventes na interacao das
particulas com a matéria. No desenvolvimento da simulagao, é de total responsabi-

lidade do usuario definir quais sao os processo fisicos utilizados em sua simulacao.

O primeiro processo inserido na simulagao é a interacao eletromagnética. Para isto
primeiramente “‘chamam-se” as particulas e apés declaram-se os processos de intera-

¢ao envolvidos. Nesta categoria inserimos os elétrons, pésitrons, muons positivos e
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negativos, taus positivos e negativos e gamas. Os respectivos processos de interagao

de cada particula sao descritos na Tabela 6.2.

Tabela 6.2 - Processos de interacoes eletromagnéticas.

Processos Elétron/Pésitron Muon+/Mion- Tau+/Tau- Gama Préton/Anti-
Préton

Espalhamento X X X X

multiplo

Ionizacao X

Bremsstrahlung X

Aniquilacao X

de pares

Producao X X X

de pares

Espalhamento X

Compton

Efeito Fo- X

toelétrico

X X X
X

A perda de energia por unidade de comprimento no meio material por particulas
leves, como protons, particulas alfas e ions atomicos é descrita pela equacao de Bethe-
Block (ZIEGLER, 1999). Nas Figuras 6.6 e 6.7 sdo mostrados o poder de freamento
para protons no cobre e o alcance CSDA (Continuous Slowing Down Approximation)
destas particulas. Como a composicao da esfera é de 94% de cobre, a curva que
descreve a perda de energia por unidade de comprimento na esfera pouco difere

desta.
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Os muons sao particulas que ao penetrarem no meio material perdem energia por
meio da interagao com os elétrons do meio, através dos processos de ionizacao e
excitagao atomica. Estas particulas nao possuem interacao forte nuclear, sofrendo

somente interacao Coulombiana com o ntcleo.

O stopping power para muons altamente energéticos e/ou outras particulas carrega-

das em um meio material pode ser descrita por (GROOM et al., 2001):

< % >=a(E) + b(E)E, (6.1)

onde E é a energia total, a(F) é o poder de freamento eletronico, e b(E) é devido aos

processos radioativos - bremsstrhalung, producao de pares e interagoes fotonucleares:

b= bbrems + bpair + bnucl (62)

A notagao é conveniente devido & a(E) e b(F) serem fungoes que variam lentamente
com E para altas energias onde as contribuigoes sdo importantes. b(E) é menor do

que 1% de a(FE) para E < 100 GeV para a maioria dos materiais.
O alcance CSDA ¢ obtido através da integral
E
R(E) = / (a(E) + b(E) B dE (6.3)
Eo

onde FEj é suficientemente pequeno de modo que o resultado é seu valor exato. Para

energias elevadas, onde a e b sao constantes, temos:

R(E) ~ (%)ln(l + E:E ) (6.4)

ne

onde E,. = a/b é a energia critica do muion. Esta energia pode ser definidia mais
precisamente como a energia em que as perdas eletronicas e radiativas sao iguais.

Ela ¢ obtida encontrando FE,. da seguinte maneira:
G(E) = Eucb(Euc); (65)
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O alcance CSDA possui utilidade limitada, particularmente para altas energias, de-
vido aos efeitos de flutuacoes, como flutuagoes em perdas radiativas. Por exemplo, a
intensidade de muons provenientes da radiagao césmica decresce rapidamente com a
energia, de modo que o fluxo observado em regioes subterraneas difere do esperado
pela Eq. 6.3.

O comportamento do stopping power no cobre e o alcance CSDA para muons é

mostrado nas Figuras 6.8 e 6.9.
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Figura 6.8 - dE/dX de mions no cobre (PARTICLE DATA GROUP et al., 2008).
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O pacote de interagoes eletromagnética no Geant4 é padrao, uma vez que toda sua
fisica é conhecida e validada, isto é, hda apenas um modelo e uma secao de choque.
Entretanto para as interagoes hadronicas ha inimeros modelos com diferentes se¢oes
de choque para cada processo de interacao. Isto dificultou a insercao das interacoes
hadronicas na simulacao, pelo fato de nao haver um tnico modelo que descreva toda
faixa de energia. Assim, é necesséario a compilagao dos modelos existentes para cada
faixa de energia. Os distintos modelos para os diferentes intervalos de energia sao

apresentados na Figura 6.10 abaixo.
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Figura 6.10 - Modelos para interagoes hadronicas
FONTE: (GEANT4/CERN (MODELOS HADRONICOS), 2013).

Fez-se uma compilacao de trés modelos que abrangessem o maior intervalo de energia
e da melhor forma possivel. Para a faixa de energia de 0 a 9,9 GeV utilizou-se
o modelo Bertini Cascade, para 9,9 a 25 GeV utilizou-se o modelo Low Energy
Parameterized (LEP) para o qual fez-se um limiar de energia de modo que este
pudesse atuar, ja que este modelo inicia-se a partir de 1 MeV. E por fim, na faixa de
25 GeV a 100 TeV utilizou-se 0 modelo Quark-Gluon String (QGS), completando-se
assim a faixa de energia de interesse. E importante ressaltar que todos os modelos
descritos acima sao utilizados para descrever os processos inelasticos. Por outro
lado, para os processos elasticos baseou-se em uma biblioteca do Geant4 nomeada
G4 LElastic.

Como ha varios modelos para as diversas e diferentes faixas de energia, preocupou-se
em verificar a validacao das interacoes hadronicas que foram implementadas na si-
mulacgao no Geant4. Para isto comparou-se os dados experimentais de alguma reagao
(interacdo da particula com a matéria) com os obtidos através de uma simulagao uti-
lizando o modelo a ser verificado. Para baixas energias, utilizou-se o modelo Bertini
e as reacoes p+Cu — p+ X e p+Pb — p+ X. Assim, comparou-se cinco modelos
distintos com os dados experimentais, que proporcionaram os seguintes resultados
(Figura 6.11).
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Figura 6.11 - Validacao do modelo Bertini
FONTE: (GEANT4/CERN (MODELO QGS), 2013).

Comparando-se os pontos obtidos experimentalmente e via simulagao, observa-se que
para prétons incidentes com energia cinética entre 1 e 9 GeV, este modelo mostrou-se

bastante eficaz.

Para elevadas energias, a validagao se deu através da comparacao dos modelos QGS
e HEP. Para isto foram incididos prétons com energia cinética de 400 GeV sobre
um alvo de Talium e mediu-se a se¢ao de choque invariante do pi™ em mb/GeV? em
funcao da energia cinética final da particula. A comparacao entre estes dois modelos
resultou em uma melhor descrigao feita pelo modelo Quark-Gluon String. E impor-
tante mencionar que ambos os modelos diferem em relacao aos dados experimentais,
entretanto o modelo QGS atinge um méximo de 30% enquanto o modelo HEP chega
a atingir valores de 50% em determinadas regies. Esta comparagao entre ambos os

modelos é apresentada na Figura 6.12.
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Figura 6.12 - Validacao do modelo Quark-Gluon String
FONTE: (GEANT4/CERN (MODELO QGS), 2013).

Finalmente, a validagao da fungao G4LFElastic apresentada na Figura 6.13 mostra
uma melhor concordancia para espalhamento a baixo angulo e apresenta uma supe-

restimativa com o aumento do angulo.

o8



Elastic K+ scattering from C at 800 MeV//c

5 {mb/st) MC
100001 & data
1000 g
100 g
" "’"H -
10 :IIIII
: g m
0.17 - m H
001 Al : ‘a : | ! IIL A-AA;;..ILnn.uun “=
0 10 20 30 40 50 60 70 80
m angle (degrees)
Elastic K+ scattering from Ca at 800 MeV ¢
s (mbfsn MC

A fara

1000011

1
>

10004
100
101

&l & AAAA“MIIAAAAAIIIIIHAAALA.IIII

0.01 T f T f 1 1 f
0 10 20 20 40 50 60 70 80

cm angle (degrees)

Figura 6.13 - Validacao do processo elastico
FONTE: (GEANT4/CERN (MODELO QGS), 2013).

De acordo com as validacoes acima a respeito dos modelos de interacao, vemos que
estes descrevem eficazmente os dados experimentais, o que nos conduz a crer nos

resultados obtidos via simulagoes Geant4 que serao mostrados na préxima se¢ao.
6.4 Resultados obtidos com a simulagao

Terminada a construcao da geometria do prédio e a validagao dos processos fisicos
envolvidos na interacao das particulas com a estrutura do prédio, deu-se inicio a
simulacao. A simulacao baseia-se na incidéncia isotrépica de uma fonte esférica de
particulas, protons e muons, com raio de 6,0 m, equivalente a 18,46 vezes maior que
o raio da esfera (32,5 cm) centralizada em (0.,0.,-50.) cm. E importante ressaltar que
a origem do eixo de coordenada da simulacao quando ha apenas interagao com a
esfera coincide com o centro da esfera. Porém, quando hé a interacao com a estrutura
do prédio, a origem do eixo de coordenadas coincide com o centro do prédio e nao

com o centro da esfera (vide Figura 6.14).
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Figura 6.14 - Origem do eixo de coordenandas da simulagao quando ha interagdao ape-
nas com a esfera (esquerda) e esfera mais prédio (direita) (a cor vermelha
representa o eixo x, a verde o eixo y e a azul o eixo z).

O espectro de energia emitido pela fonte de particulas segue uma distribuicao de
lei de poténcia da forma y=AE~2", onde A é uma constante, e E extende de 100
GeV a 100 TeV para muons, embora a energia média com que os muons chegam a
superficie terrestre seja aproximadamente 4 GeV. A escolha desta faixa deve-se ao
fato de ser com estas energias que os muions, bem como suas particulas secundarias,
ao interagirem com o detector de ondas gravitacionais irao depositar quantidades
de energia suficientemente intensas para produzir um ruido significativo no sinal de
saida do detector. Fez-se uma comparacao entre a energia depositada por muons
no detector (considerando toda a estrutura do prédio, onde o detector encontra-se
instalado) para as faixas de energia de 1 GeV a 100 GeV e 100 GeV a 100 TeV
(Figura 6.15).
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Figura 6.15 - Energia depositada no detector de ondas gravitacionais por miions com ener-
gias entre 1 GeV a 100 GeV e 100 GeV a 100 TeV.

Destes resultados podemos observar uma quantidade maior de energia depositada
no detector para a faixa de 100 GeV a 100 TeV. Isto deve-se ao fato de que para
muons incidentes com energias superiores a 100 GeV, o processo de perda de ener-
gia é radiativo, logo sua interacao com o detector de ondas, bem como o material
a sua volta produz cascatas de particulas eletromagnéticas que contribuem signifi-
cativamente para o deposito de energia no detector. Para prétons considerou-se a
faixa de energia de 1 GeV a 1 TeV. Os espectros de energia incidente foram gerados
utilizando a ferramenta GeneratePowFEnergies do GPS. Este método gera particulas
seguindo uma lei de poténcia ou logaritmica. O usudrio deve entrar com os valores
da energia minima, E,,;,, e energia méxima, E, .., e o indice espectral a. A equagao

geral de uma poténcia pode ser descrita por (GEANT4/CERN, 2013):

1
E = [(RNDM(ExH — oty 4 potlja+ 1 (6.6)

mazx min man

Utilizando a distribuicao em energia descrita acima, iniciou-se a simulacao langando
100000 particulas sobre o prédio e indo em diregao a esfera (vide Figura 6.16) e
para cada evento foi registrado a energia depositada em cada ponto de interacao na
esfera. importante ressaltar que a distribuicao angular definida é uma distribuicao
focada sobre a esfera, de modo a maximizar o nimero de particulas interagindo com
a mesma. Caso contrario a grande maioria dos eventos simulados nao depositariam

energia na esfera e o enorme tempo de computacao tornaria particamente impossivel
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a realizacao do trabalho.

Figura 6.16 - Interagdo de muons com o prédio e esfera (a cor azul representa particulas
carregadas positivamente, a cor vermelha particulas carregadas negativa-
mente e a verde particulas neutras).
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O espectro de energia primario de prétons e mions, bem como a distribuicao espacial
e angular da fonte sao mostrados nas Figuras 6.17, 6.18, 6.19 e 6.20. Vale lembrar
que todas as plotagens foram realizadas utilizando o pacote de anélise de dados
ROOT (ROOT/CERN, 2013).
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Figura 6.17 - Espectro de prétons simulado.
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Figura 6.18 - Espectro de muions simulado.
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Figura 6.19 - Distribuicao espacial (x,y,z) da fonte de particulas quando ha interagao ape-
nas com a esfera (esquerda) e esfera mais prédio (direita).

A distribui¢ao angular em teta da fonte de particulas (6.20) foi calculada utilizando

a seguinte relagao 6.7 (PENA, 2013)

Oraq = D= (6.7)

pi +py + 1

onde p,, p, e p, correspondem as componentes do momento da particula incidente.

Assim, convertendo 6,,4 em graus, obtemos,

1800, 44

Ogravs = ————~ (6.8)
4tan=1(1)
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Figura 6.20 - Distribuicao angular em teta da fonte de particulas quando ha apenas inte-
ragdo com a esfera (esquerda) e esfera mais prédio (direita).
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Além desta simulacao, para verificar o efeito de blindagem exercido pelo prédio sobre
a esfera, realizou-se uma outra, incidindo as particulas diretamente sobre a esfera.
Lembrando que a geometria da fonte de particulas é a mesma para a incidéncia sobre

o prédio.

Com os resultados obtidos, montamos histogramas da frequéncia dos eventos que
ocorreram em func¢ao da energia depositada na esfera. Na Figura 6.21 é mostrada a
energia depositada na esfera por 500000 prétons incididos diretamente sobre a esfera

e superficie do prédio.
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Figura 6.21 - Energia depositada por prétons incidindo diretamente sobre a esfera e dire-
tamente sobre o prédio.

Desta imagem podemos observar o quao relevante é o efeito de bilndagem do pré-
dio sobre a esfera. Primeiramente é importante ressaltar que o préton perde grande
quantidade de sua energia inicial através de colisoes ineldsticas com elétrons das
camadas atomicas externas através dos processos de ionizagao e excitacao. Devido a
grande quantidade de matéria que o préton tera que atravessar para interagir com a
esfera, sofre ao longo de seu percurso inimeras deflexdes em sua trajetéria. Este des-
vio em sua trajetéria original ocorre através de um espalhamento miiltiplo a baixos
angulos, pelos niicleos do alvo do meio material. Assim, uma menor quantidade de
energia é dissipada na esfera quando ha a presenca do prédio. Portanto, a interagao

das particulas com a esfera produz uma menor expansao térmica do meio material,
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isto é, gera uma menor vibracao deste. Logo o ruido gerado nos transdutores da

esfera serda menor.

E importante ressaltar que através deste grafico, baseando-se na energia média de-
positada na esfera, podemos ter uma noc¢ao a respeito de um chuveiro induzido por
proton ao interagir com a estrutura do prédio. Na dissertagao de mestrado do Denis
Borgarelli (TAVARES, 2010), ele apresenta um conjunto de imagens da interagao de
protons de diferentes energias incidindo verticalmente sobre a superficie do prédio e
sobre apenas a esfera, e observou que com o aumento da energia incidente, o traco
da particula torna-se mais retilineo, aumentando-se a probabilidade de chegada da

particula na esfera e esta chega com maior energia.

Nas figuras nota-se um pico bastante acentuado na faixa de energia menor que 1
GeV, isto se deve a grande deposicao de energia na esfera abaixo dessa faixa de

energia.

Concluida a simulagao com proétons, iniciou-se a simulagao com muons, incidindo
500000 mtons positivos, u-+, sobre o prédio, bem como apenas sobre a esfera. Os
resultados obtidos sao mostrados na Figura 6.22 para mtons incidindo diretamente

sobre a esfera e prédio.
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Figura 6.22 - Energia depositada por muons incidindo diretamente sobre a esfera e sobre
o prédio.
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Para a incidéncia de mions observa-se que o efeito de blindagem exercido pelo prédio
nao ¢ significativa, nao impedindo que as particulas atinjam a esfera. Devido ao mtion
interagir fracamente com a matéria e descrever uma trajetéria praticamente retilinea

ao longo de sua trajetéria, sofre minima ou nenhuma deflexao.

Uma melhor compreensao sobre o sinal gerado na esfera devido a interacao com os
raios césmicos ocorrerda quando fizermos a conversao desta energia depositada na
esfera em energia vibracional dos modos normais de vibragao da esfera. Para isto
sera utilizado um modelo matematico termoacustico multiponto que é abordado no

préximo capitulo.
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7 MODELO TERMOACUSTICO

O rapido aquecimento gerado pela perda de energia dos raios césmicos e a imediata
expansao térmica produzem um sinal acustico no detector de ondas gravitacionais.
Este fenomeno foi sugerido em 1969 por Beron e Hofstander (BERON; HOFSTADTER,
1969). Em 1980 Grassi, Strini e Tagliaferri verificaram este efeito com um feixe de
protons de 30 MeV. Em 2000 o experimento NAUTILUS publicou pela primeira
vez eventos de um detector de ondas gravitacionais disparados por raios césmicos
(ASTONE et al., 2001) e em 2003 o experimento EXPLORER instalou um veto de
raios cosmicos e também verificou a existéncia de sinais na antena gravitacional
devido aos raios césmicos (ASTONE et al., 2003) e (ASTONE et al., 2008). De acordo
com o modelo termoacustico o sinal depende do coeficiente de expansao térmica e

do calor especifico do material.

A validade da equagao tedérica (ASTONE et al., 2003) para a energia vibracional no
modo fundamental longitudinal para uma barra metélica foi confirmada com expe-
rimentos realizados a temperatura ambiente (VAN ALBADA et al., 2000) e a baixas

temperaturas utilizando feixes de elétrons (BASSAN et al., 2011).

O modelo termoactstico utilizado, neste trabalho, é para uma esfera que denomi-
namos de multiponto (TAVARES, 2010). Este modelo utiliza a equagao de difusao
de calor de um sdlido esférico e fontes pontuais de calor geradas pela passagem da

radiacao cosmica que sao descritas a seguir.
7.1 Modelo na esfera
7.1.1 Difusao de calor

Particulas de raios cosmicos altamente energéticas ao interagir com a esfera de massa
ressonante do detector de ondas gravitacionais perdem energia principalmente atra-
vés do processo de ionizagao dos atomos do meio material. Tal energia eventualmente
se torna uma fonte de calor, s(#,t) que se difunde através do material e excita os
modos normais de vibragao da antena. Estas vibracoes sao quantidades mensuraveis

para o detector e podem ser confundidas com um sinal de ondas gravitacionais.

Assim, é importante que se determine como as particulas de raio césmico excitam
os modos normais da antena de modo a separar o ruido gerado pelo fluxo de raios
cosmicos dos sinais produzidos pelas ondas gravitacionais. Toda deducao que se
seguird para determinar a energia depositada nos modos normais da antena pode
ser encontrada em (MARINHO JR. et al., 2001).
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Inicialmente assumimos que o calor gerado pelas particulas de raios cdsmicos
dinfunde-se em uma esfera de raio R, volume V, e massa M, no interior de um

material de densidade p, calor especifico ¢, e condutividade térmica k.

Estamos interessados no aumento resultante da temperatura 7( ,t) em um ponto z
e um dado instante ¢. Esta equacao pode ser obtida através da solugao da seguinte
equagao (LANDAU; LIFSHITZ, 1967)

ch% — kVAT(Z,1) = 8(3, 1) (7.1)

A antena encontra-se em contato térmico permanente com um banho frio, que cons-
tantemente remove o calor depositado na mesma tao rapidamente quanto as parti-
culas de raios cosmicos sao capazes de produzir através do processo de interacgao.

Isto se justifica impondo as seguintes condigoes iniciais e de fronteira:

T(Z,7)="Tp, (7.2)
T(R,t) =Ty, (7.3)
A solugao geral da 7.1 é dada por
1 - —
@0 =T+ [ ¢ [ 6@ s, (7.4)
1% 0

onde G(Z, E, t,7) é a funcao de Green da Equacao 7.1 e satisfaz a equagao

O T KV2G(T, Et,7) = 6(F — E)0(t — 1) (7.5)

Assumindo Tj constante, podemos impor as condicoes inicial e de fronteira para a

funcao de Green

G(Z,&m,7) =0, (7.6)
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G(R.&t,m) =0, (7.7)

Assim, obtemos a solu¢ao da Equacao 7.5
G, &t.m) =Y on(@ TNt 7). (7.8)

N

onde N é um conjunto de indices.

Utilizando a expansao acima na Equagao 7.5 e a condi¢ao de normalizacao

/ U?V(f)UM(f)dSZE = 5NM7 (79)
1%
obtemos
Unlm(f) = Anljl(Aan)Ylm(Qv ¢) (710)
como solugoes de
V3un(Z) = =24 un (D). (7.11)
onde o indice N foi substituido pelo conjunto nlm, com neX*, le R, e m = [—I, +]. As

varidveis (1,0, ¢) sao as coordenadas esféricas do ponto Z. A fungao j;(z) é a fungao
de Bessel esférica de ordem [, e Y},,(6, ¢) representam os harmonicos esféricos. Os

autovalores \,; sao obtidos pela condicao de fronteira

Ji(AmR) = 0. (7.12)

As constantes de normalizacao A,,; sao dadas por

B V2
R32| 5 0(AuR)|

Ay (7.13)
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Para se obter a funcao Tnlm(g; t,7), substitui-se, primeiramente, a Equacao 7.8 em

7.5, e apos, utilizando as Equacoes 7.11 e 7.9 na equagao resultante, obtemos

dY, m(E, t, T - . R
pcvlT) + /{)\ilTnlm(f; t,7) = v, (E)0(t — 7). (7.14)

cuja solucao ¢é dada por

fud (%

Youm(&t,T) = ;lpLCUexp (—%’2”(75 - 7')) ) (7.15)

Assim, a forma final da fungao de Green é

—

G Etr) =Y “”lm("’?jlm( ) eap (— i 7)) . (7.16)

nlm

Utilizando a expressao da funcao de Green acima e substituindo na fungao 7.4 ob-
temos a distribuicao de temperatura causada pelas particulas de raios césmicos no

interior da antena gravitacional. Desta forma reescrevendo a Equagao 7.4, tém-se

1 A2
T(z,t) =Ty + p_ Z Unim () exp (—chl t) Onim., (7.17)

(%

onde definimos

— 3 ' * & ’f)‘il ) &
@nlm_/vdﬁfo dTvnlm(é)exp( T ) s(&, 7). (7.18)

pCy

A expressao acima, que contém todas as informagoes sobre a influéncia dos raios
c6ésmicos na distribuicao de temperatura no interior da antena, é bastante geral e se
aplica para qualquer particula de raio cosmico que interaja com uma antena esférica

em uma dada direcao arbitraria.
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7.1.2 Campo vetor deslocamento e Energia depositada nos modos nor-

mais da esfera

A partir da equacao de distribuicao de temperatura, Equacao 7.17, podemos encon-
trar como o ruido proveniente de raios cosmicos aparece em termos das vibracoes
mecanicas da antena. Estas vibracoes podem ser monitoradas experimentalmente

pelos transdutores que detectam o deslocamento da superficie da antena.

A equacdo de movimento para o campo vetor deslocamento (%, t) de uma antena

submetida a um densidade forga externa f(#,t) é dada por (LANDAU; LIFSHITZ,
1967)

250
pa ua(tl;t) _ Mﬁ%—[(f, t) — ()\ + M)ﬁ[ﬁ . ﬂ’(f’ t)] _ f(f, t), (7‘19)

onde 1 e A sao os coeficientes de Lamé relacionados ao médulo de Yang Y e a razao

de Poisson o pelas formulas

Y
R 7.20
ST o) (7.20)
Yo
A= . 7.21
(14+0)(1 - 20) (721)
ou(x,0
Considerando que a antena esteja inicialmente em repouso: @(Z,0) =0 e %

Para determinar a expressao para o campo vetor deslocamento, resolve-se a Equacao
7.19 por meio de procedimentos padroes. O campo vetor deslocamento pode ser

expandido em um série de autofuncoes

(&) =Y iy (&)un(t), (7.22)

onde 1y (%) sao as autofungbes da equagao

pViin + A+ )V (V - i) = —wpily, (7.23)
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com a condicao de que a esfera é livre de tensao em sua superficie. Expressoes expli-
citas para iy (%) pode ser encontrada em (LOBO, 1995). Combinando as Equagoes

7.19, 7.22 e 7.23 e utilizando as condigoes de ortogonalidade

/p?j?kv(f)ﬁN/(f)d3J] = M5N/N (724)

de modo a eliminar a soma, e, utilizando a definicao

() = / 7 (3) - F(7 D (7.25)
1%
obtemos
dZUtN 2 1

As fungoes fy(t) sumarizam a influéncia da densidade de forca externa em cada
modo da antena. Estas fungoes sao necessarias para a determinagao da energia Ey
depositada pelas particulas de raios césmicos em cada modo vibracional da antena,

cuja expressao é dada por (LANDAU; LIFSHITZ, 1969)

1

Ey = —
N oM

| Fy(wy) 2, (7.27)

onde Fiy(w) é a transformada de Fourier de fy(t). O modo como Ey e fn(t) foram

determinados sera mostrado a segui.

A difusao de calor produz um gradiente de temperatura na antena que induz forcas
internas que sao dadas por (LANDAU; LIFSHITZ, 1967)

flzt) = —3(%/20)%(5, t), (7.28)

onde « é coeficiente de expansao térmica volumétrico.

Para a distribuicao de temperatura de interesse, Equacao 7.17, a for¢a motriz pro-

duzida pelos raios césmicos é representada por
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2

. A .
fz,t) = —VZ Opoperp (—Mt> VUyeu(Z), (7.29)

vou v

onde 7 é a constante admensional de Gruneisen que é definida por

oY 1
3(1 —20) pc,

- (7.30)

Apés varias manipulages algébricas as fungoes correspondentes f,;,(t) se torna

Cco1mo

fnlm t=—"77 Z @VlmWnluexp{_ Vlt} (731)
v=0
onde W, é dado por
R
W = nlﬁza(k‘an)qnzAul/ G1 ()i (quer)r2dr. (7.32)
0

Com a determinagao da expressao 7.32, completou-se o calculo do campo vetor
deslocamento de uma antena esférica submetida a uma dada densidade de forca
externa. A partir desta expressao, podemos obter as energias depositadas pelos raios
cosmicos em cada modo vibracional da antena. Desde que a transformada de Fourier
de exp{—[k\%t/(pc,)]} é 1/[kA%/(pcy) + iwnu], as energias depositadas em cada

modo, Equacao 7.27, sao

Eopm = Wi O nim 2 7.33
! 2Mw ‘; ! ! ) /i)\ ‘ ( )

1—34 vl

peu Wi
7.2 Casos especiais

Nesta secao serd abordado dois casos especiais que ilustram a aplicagao das expres-
soes obtidas analiticamente acima. O primeiro caso retrata a deposicao de energia
por uma particula de raio césmico em um ponto no interior da antena, e o segundo
caso, quando uma particula cruza a antena ao longo de uma linha reta enquanto

interage com a mesma (como os muons fazem por meio do processo de ionizagao).
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7.2.1 Caso 1: Interagcao em um ponto

Considerando o referencial do laboratério no centro geométrico da antena com o
eixo z apontando para cima, supoe-se que a particula, neste caso, interage com a
antena somente no ponto (&p1, &2, {o3) no instante 7 = 0. Assim, temos que a fungao

de calor pode ser descrita por

s(&,7) = Eperdida 6(&1 — 01)0(&2 — &o2)0(&3 — &03)d(T), (7.34)

e portanto as constantes @w\u se tornam

O = Eperdiday, (§o1, §02, §03)- (7.35)

Isto implica na seguinte deposicao de energia por modo:

1 Y Eperdlda

Enm =
: 2M w2 R?

| Z Uz/lm &Ha 5027 503) nlyl (736)

. . !
As constantes admensionais W, e que foram introduzidas na equagao acima

ulm

nao dependem de R. Elas foram obtidas apds uma sutil mudanca na varidavel de

integracao, sendo definidas por

/ Wnll/
W = = (7.37)

U, = Uyt VRS, (7.38)

vvim

Como w?,R?* nao dependem de R pode-se concluir que a energia transmitida pela

particula para a esfera cai com 1/R3.
7.2.2 Caso 2: Interagao ao longo de uma linha reta

A trajetéria da particula pode ser descrita pelos angulos de Euler 6y e ¢y mais as

coordenadas (o1, &o2, {03)-

Como os raios cosmicos viajam essencialmente a velocidade da luz, depositando
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energia ao longo de um cilindro de tamanho transverso negligenciavel em relacao as

dimensoes da antena, utiliza-se a seguinte expressao para a fonte de calor:

- dFE
s(€,7) = 55(131)5(132)5(7)- (7.39)
A energia perdida pela particula por unidade de comprimento, dE/dl, é constante.
A trajetéria da particula é definida por qualquer uma das duas equacoes de plano

transverso P, =0e P, = 0.

Neste caso ©,,, sao obtidas através da seguinte integracao ao longo de todo com-

primento [ do traco produzido pela particula no meio material:

dE +1/2
@V)\u = / U,f,\u(fm + &ozsenbycospo, §oa + Eozsenbysengy, §oz + 5360890)6553‘

dl —1/2
(7.40)
As energias por modo sao dadas por
1 R2 dE 00 / /
Bt = 07 Gt ’ 41
nlm 2M (wan)27 ( dl ) |;0®Vlmwnly| , (7 )

onde

: E\!
@Vlm = @l/lm\/ﬁ (dd_l) . (742)

/ ~ . . ~ .
As ©,,,, sao definidas de uma forma que as tornam sem dimensoes e independentes
de R.

7.3 Simplificacao das equacoes

Devido a particula possuir dimensoes muito pequena em comparacao com a esfera,
considerou-se a esfera de tamanho infinito. Assim, simplificando as equagoes acima,
obtemos uma solucao para a equagao de calor 7.1 para uma regiao infinita que é
dada pela seguinte expressao (TAVARES, 2010):
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e —(z— 5_‘2 4a?(t—7)) . 5
/ / e (7.43)

7T6L

onde a? = k/pc,.

Considerando a fonte de calor pontual, temos

—

(é T) perdzda ( )5(7—) (744)

Substituindo a Equagao 7.44 em 7.43 temos,

N Eperdidae_m2/4a2t
T(Z,t) = ETNEE

(7.45)

De acorodo com a Equacao 7.28, podemos observar que a forca é proporcional ao

gradiente de temperatura, logo,

e—:c2/4a2t

f(l’; t) = Eperdidaaypcvxm

(7.46)

Assim, utilizando esta expressao 7.46 em 7.25 e a transformada de Fourier, obtemos

fnlm 63( nZR> nZin.]l<inr)Ynlm(l7 m, ‘97 ¢) (747)

Com o auxilio da Equacgao 7.27 obtemos a expressao para a energia depositada em

cada modo normal da esfera como sendo,

1 E erdida | fnlm | 2 1
Eopm = 2 =2 K 7.48
=gy (e s ) (7.43)

onde nlm identificam os modos, M ¢é a massa da esfera, v é a constante admensional
de Gruneisen, Fj,qidq ¢ a energia perdida pelo raio césmico, fy;, resume a influéncia
da densidade de forga externa em cada modo, w,; é a frequéncia do modo e k; é a

constante de Boltzman.
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7.4 Modelo multiponto

Para aplicar os resultados obtidos com a simulagao Geant4 no modelo termoacistico,
de modo a determinar a energia depositada nos modos normais da esfera, fez-se uma
modificagdo no modelo pontual (TAVARES, 2010). Pelo fato de considerarmos nao
apenas uma, mas um grande ntimero de particulas pontuais interagindo com a esfera

simultaneamente, obtemos a seguinte expressao para a fonte de calor:

s(é7) = Z Eperiand ()5(7) (7.49)

onde o indice ¢ representa a i-ésima particula produzida na interacao e N o nimero

total de particulas produzidas.

De maneira analoga a secao anterior, obtemos a seguinte equagao para a tempera-

tura:

N i —z2/4a%t

N . perdidae
T(F ) =) % BN (7.50)

i=1

Como a forga é proporcional ao gradiente de temperatura como visto pela Equacao
7.25, obtemos,

e—x?/4a2t

16ta?(ra?t)3/? (7.51)

N
f<f7 t) = Z Ezi)erdidaaypcvfi
=1

Novamente com o auxilio da Equacao 7.27 e a transformada de Fourier, temos,

f:‘le = 63(kan>Cnlqm,jl(inr)ynlm(ly m, ‘97 ¢) (752)

A energia depositada em cada modo normal da esfera F,,;,, é dada por:

2
1 Sy Byl foil 1
En = 2 i=1 “lost|J nlm K )

Este modelo foi desenvolvido com o intuito de ser adequado na utilizacao dos resul-
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tados adquiridos com as simulagoes via Geant4. Como as informagcoes das interacoes
obtidas na simulacao sao pontuais, o nosso objetivo é obter os mesmos resultados
que os proporcionados pelo modelo de trago através de um modelo pontual. Dai a

utilidade do modelo multiponto.
7.4.1 Comportamento dos modos normais da esfera

A quantidade de vibragao gerada em cada modo normal da esfera depende do ponto

em que ocorreu a interagao e da energia depositada no mesmo.

Como mencionado no Capitulo 2 as ondas garvitacionais interagem com os modos
quadrupolares da esfera, ou seja, 1=2. Entretanto, serao analisados apenas os modos
nl=10, 11, 12 e 22, que correspondem aos modos que geram maior quantidade de
vibracao na esfera. Este estudo ¢é realizado utilizando-se o modelo termoacistico

multiponto.

Este modelo considera o caso em que uma particula ao interagir com a esfera perde
energia constante por unidade de comprimento ao longo de sua trajetéria no interior
da esfera, sendo esta dividida em trechos de 1 cm (TAVARES, 2010). Assim, através
do depdsito de energia da particula na esfera, podemos compreender a vibragao

gerada em cada modo normal.

Devido a simetria da esfera, a energia depositada em cada modo normal é indepen-
dente da trajetoria da particula. Portanto, uma particula que percorre uma trajetéria
de 30 cm no interior da esfera sempre produzird a mesma quantidade de vibragao

em cada modo, indepentende da orientacao do seu trago dentro da esfera.

As Figuras 7.1 e 7.2 mostram o comportamento dos modos da esfera, considerando
tragos de 10, 20 40 e 65 cm, divididos em intervalos de 1 cm. Através deste resultados
podemos compreender como os modos normais sao excitados de acordo com a regiao

de interacao da particula no interior da esfera.

Analisando o comportamento dos modos na esfera, o modo nl=10 é mais excitado
pelas particulas que passam mais proximas ao centro da esfera. Ja na extremidade da
esfera, as vibragoes sao menores, aumentando conforme nos aproximamos do centro.
Entretanto, o oposto é observado para os modos nl=11, 12 e 22, a vibracao aumenta

conforme nos aproximamos da extremidade da esfera.
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Figura 7.1 - Vibragdo no modo nl=10 (esquerda) e modo nl=11 (direita) (TAVARES, 2010).
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Figura 7.2 - Vibracao no modo nl=12 (esquerda) e modo nl=22 (direita) (TAVARES, 2010).

7.5 Ruido gerado na antena Mario Schenberg

Um dos objetivos deste trabalho é estudar sensibilidade do detector de ondas gravita-
cionais Mario Schenberg devido a interagao de raios césmicos com a esfera ressonante
e estimar o fluxo de particulas césmicas (contagem) por dia. Para isso, fizemos uso

da simulacao via Geant4 junto ao modelo termoacustico multiponto.

Com a simulacao via Geant4, fez-se o lancamento de 500000 particulas césmicas,
préotons e muons, sobre o prédio onde estd localizada a esfera e apenas sobre a es-
fera, seguindo uma distribuicao em energia de lei poténcia e uma distribuigao angular
focada sobre a esfera. Assim, obtivemos valores da energia depositada na esfera em
cada ponto (x,y,z) da mesma para todas as interagoes da particula priméria (parti-

cula lancada) e as secundérias produzidas em cada evento. Em seguida, calculamos
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o ruido gerado pelas particulas primarias e secundarias.

Os resultados do ruido gerado nos modos normais da esfera por prétons e mions

sao apresentados nas subsegoes seguintes.
7.5.1 Ruido gerado pelos muons

O ruido gerado pelos muons na esfera foram calculados para os modos nl=10, 11, 12
e 22 (vide Figuras 7.3, 7.4, 7.5 e 7.6), embora a antena gravitacional ird monitorar

apenas os modos nl=10 e nl=12.
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Figura 7.3 - Energia depositada no modo normal nl=10 quando h4 interacdo apenas com
a esfera (vermelho) e esfera mais prédio (azul).
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Figura 7.4 - Energia depositada no modo normal nl=11 quando h4 interacdo apenas com
a esfera (vermelho) e esfera mais prédio (azul).
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Figura 7.5 - Energia depositada no modo normal nl=12 quando h4 interacao apenas com
a esfera (vermelho) e esfera mais prédio (azul).
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Figura 7.6 - Energia depositada no modo normal nl=22 quando h4 interacao apenas com
a esfera (vermelho) e esfera mais prédio (azul).

As figuras acima podem ser interpretados com o auxilio das Figuras 7.1 e 7.2. Como
podemos observar, devido ao modo nl=10 ser o mais sensivel conforme nos aproxi-
mamos do centro da esfera, ha uma maior quantidade de energia depositada pelos
muons neste modo. Para a faixa de energia considerada (100 GeV - 100 TeV), os
muons perdem energia majoritariamente por processos radiativos. Logo em sua tra-
jetoria ao longo do meio material, ha producao de cascatas eletromagnéticas que
contribuirao para o ruido gerado na antena gravitacional, através do depdsito de
energia nos modos vibracionais. Além disso, mions de mais alta energia terao uma
probabilidade de interagao menor do que os de mais baixa energia, depositando me-
nos energia na esfera, como pode ser averiguado pelo decaimento aproximadamente

exponencial no espectro conforme aumenta-se a energia do muion incidente.
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7.5.2 Ruido gerado pelos prétons

De maneira analoga ao ruido gerado na antena pelos mtons, calculou-se o ruido
gerado por prétons para os modos nl=10, 11, 12 e 22. As Figuras 7.7, 7.8, 7.9 ¢ 7.10
mostram a energia depositada nos modos normais em funcao da energia incidente

para apenas esfera e esfera mais prédio.
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Figura 7.7 - Energia depositada no modo normal nl=10 quando h4 interacdo apenas com
a esfera (vermelho) e esfera mais prédio (azul).
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Figura 7.8 - Energia depositada no modo normal nl=11 quando h4 interacado apenas com
a esfera (vermelho) e esfera mais prédio (azul).
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Figura 7.9 - Energia depositada no modo normal nl=12 quando h4 interacao apenas com
a esfera (vermelho) e esfera mais prédio (azul).
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Figura 7.10 - Energia depositada no modo normal nl=22 quando hé interacao apenas com
a esfera (vermelho) e esfera mais prédio (azul).

Os prétons diferentemente dos muons sao constituidos de particulas subatomicas
(quarks), logo interagem nao apenas fracamente mas fortemente com a matéria.
Quanto maior a energia dos prétons maior serd sua probabilidade de interagao com
a esfera e os constituintes do prédio, produzindo uma cascata de particulas secun-
dérias que depositarao energia, contribuindo fortemente para o aumento da energia

depositada nos modos, como pode ser observado nas figuras acima.

Os resultados obtidos acima sao essenciais para que possamos estimar a taxa espe-
rada de eventos devido aos raios césmicos na antena gravitacional. Como mencio-
nado anteriormente, apenas os modos nl=10 e nl=12 serao monitorados, logo serao
calculadas as taxas esperadas somente para estes modos. O céalculo das taxas sao

apresentados na se¢ao seguinte.
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7.6 Taxa de eventos na antena gravitacional

A esfera possui um ruido intrinseco préprio devido a varios fatores citados em ca-
pitulos anteriores. Este ruido define qual a amplitude de sensibilidade que a esfera
consegue operar. Entretanto, esta sensibilidade pode ser convertida em temperatura
de ruido. Sendo a taxa de eventos devido aos raios césmicos esperada na antena
gravitacional dependente diretamente desta temperatura de ruido. A temperatura
de ruido a 4,2 K é de aproximadamente 2,2 x 107° K com uma sensibilidade de h
~ 1072 Hz~Y/2 (COSTA, 2005). Para determinar esta taxa de eventos baseou-se no

procedimento adotado por Stanford (CHIANG et al., 1992).

A quantidade de eventos devido a uma dada temperatura de ruido na antena é
descrita pela seguinte fungao (COSTA, 2005):

N = Ny x exp( ) (7.54)

Truido

onde N é o numero de eventos (taxa) que ocorrem a uma dada temperatura T,
Truido € a temperatura de ruido e Ny é a quantidade total de amostragens possiveis
de se realizar em um determinado tempo, ou seja, o numero de amostragens do
detector vezes um intervalo de tempo. A taxa de amostragem utilizada é 15625 Hz

e o intervalo de tempo de um dia, 86400 s.

E preciso que o ruido gerado por uma particula seja maior do que os ruidos browni-
ano, vibracional, eletronico, térmico e entre outros, para que ele possa ser detectado.

Através da Eq. 7.54 obteremos a taxa de eventos devido ao ruido browniano.

A distribuicao em energia do feixe de particulas incidentes na simulagao Geant4
nos fornece o nimero integrado em energia de eventos por area, tempo e angulo
solido que depositam energia na esfera. Logo construindo histogramas da energia
depositada nos modos nl=10 e nl=12, e atribuindo um peso correspondente ao fluxo
de hadrons e muons isolados para a cidade de Sao Paulo integrado em area, energia,
angulo sélido e tempo (equivalente a um dia), obtemos a taxa de eventos por dia
para estes modos (metodologia adotada por Chiang (CHIANG et al., 1992)). Desta
forma, serd plotado em um unico grafico a curva da taxa de eventos obtidos ao dia
e a Eq. 7.54.

Foram considerados trés regimes de operagao da antena, ou seja, trés valores distintos

para Tryid0, sendo eles 107°, 1076 e 107 K. Estes valores refletem a sensibilidade da

86



esfera no limite quantico. O valor de 107° K refere-se a sensibilidade projetada da
esfera e 1077 K corresponde a sensibilidade no limite quantico. A sensibilidade da
esfera serd maior, quanto menor for o valor de T},;4,, logo uma quantidade maior de

ruido gerado devido aos raios césmicos serao sensibilizados pela esfera.

Na Figura 7.11 sao mostrados a taxa de eventos esperada por dia (fluxo integrado)
no modo fundamental nl=10 e a fungao de ruido da esfera (com os trés regimes de

operagao da antena) para muons, que segue uma distribui¢ao gaussiana.
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Figura 7.11 - Taxa de muons na esfera por dia com sensibilidade de 107%, 107% ¢ 107 K.

Nesta imagem o numero de eventos devido aos muons que geram um ruido que
possa interferir na antena gravitacional compreende ao ponto de intersec¢ao entre a
taxa esperada (fluxo integrado) e ruido gaussiano. O numero de eventos devido aos

muons para as trés T,;q4o sao mostrados na Tabela 7.1.

A taxa esperada e a distribuicao de ruido da esfera para prétons é apresentada na
Figura 7.12.
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Figura 7.12 - Taxa de prétons na esfera por dia com sensibilidade de 107, 1075 ¢ 107 K.

Na Tabela 7.1 sao apresentadas a quantidade estimada de prétons e mtons esperada
na antena gravitacional durante um dia para as sensibilidades 107, 107% ¢ 1077 K.
Entretanto, é importante ressaltar que o fenomeno que produz um maior ruido na

antena sao os chuveiros atmosféricos extensos (CAE).

Tabela 7.1 - Taxa de eventos esperada na esfera por dia.

TriicoX N° de Miuons/Dia N° de Prétons/Dia

10_5 318 354
1076 1237 2773
1077 4791 21133

A quantidade de energia depositada nos modos normais da esfera por prétons é me-
nor do que muons, como pode ser observado na secao anterior. Isto deve-se a estas
particulas possuirem uma maior secao de choque e consequentemente uma maior
probabilidade de interagdo com o meio material (estrutura do prédio) ao longo de
suas trajetorias, sofrendo grandes deflexoes. Entretanto, de acordo com os valores
na tabela e as figuras acima, podemos observar uma taxa de eventos maior devido
a prétons que ¢ sensibilizada pelo modo nl=10 do que para muons. Isto deve-se ao
fato de que para a faixa de energia que estamos considerando para prétons (1 GeV
-1 TeV), hd um fluxo maior de particulas a nivel do mar do que para mions para a

faixa de energia correspondente de 100 GeV a 100 TeV. Além disso, diminuindo-se
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T, wido, aumenta-se a sensibilidade de deteccao de ondas gravitacionais e consequen-
temente a frequencia de eventos devido aos raios césmicos que sao sensibilizados pela
antena gravitacional. Logo um nimero maior de eventos é registrado pelo sistema

de aquisicao de dados do detector.

Nas Figuras 7.13 e 7.14 e Tabela 7.2 sao mostradas as taxas esperadas de muons e
prétons na esfera para sensibilidades de 1075, 1076 e 10~7 K no modo fundamental
nl=12.
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Figura 7.13 - Taxa de muons na esfera por dia com sensibilidade de 107°, 1075 e 107 K.
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Figura 7.14 - Taxa de prétons na esfera por dia com sensibilidade de 107, 1075 ¢ 107 K.

Tabela 7.2 - Taxa de eventos esperada na esfera por dia.

TriaoX N° de Miuons/Dia N° de Prétons/Dia

10_5 10 9
107° 99 70
1077 436 698

Destas imagens e tabela, podemos observar uma similaridade entre as taxas de even-
tos devido a prétons e mions que sao sensibilizadas pelo modo nl=12. Além do mais,
com base no comportamento dos modos normais da esfera em relacao ao ponto de
interacao no interior desta, o modo nl=10 é mais sensivel a particulas que interagem
em regioes proxima ao centro da esfera. Enquanto que o modo nl=12, a particulas
que interagem em regides préximas a extremidade da esfera. Como a distribuicao
angular do feixe de particulas, criado via simulacao Geant4, é uma distribuicao fo-
cada proxima ao centro da esfera, a quantidade de particulas que irao interagir em
regioes proxima ao centro desta é maior do que em regides proximas a extremidade.
Isto reflete no maior niimero de eventos de prétons e mions que sao sensibilizados

pelo modo nl=10 do que pelo modo nl=12.

A simulagao Geant4 realizada nao é capaz de realizar um calculo eficiente e preciso do
nimero de eventos devido aos CAEs. O modo mais adequado a se fazer é realizarmos
a simulagao via Geant4 junto ao pacote CORSIKA (Cosmic Ray Slmulations for

KAscade) (HECK et al., 1998), que é um software utilizado para simulagao de CAEs
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induzidos por raios césmicos altamente energéticos. Este software seria utilizado

como um input do fluxo de particulas na simulacao Geant4.

Para obtermos uma estimativa de eventos devido aos CAEs, utilizaremos os dados
obtidos pelo grupo NAUTILUS (ASTONE et al., 2008), que possui um conjunto de
detectores de particulas para medir CAEs e estudar a interacao destes eventos com
o detector de massa resonante NAUTILUS. Este grupo de pesquisa obteve a taxa
de eventos esperada no detector para hadrons isolados, mions e CAEs através de
simulagoes computacionais. Confrontando os resultados obtidos com os experimen-
tais adquiridos pelo sistema de veto de raios césmicos, pode averiguar a validagao

do modelo tedrico, que concordou com os resultados experimentais.

Ha uma relacao entre a taxa de hadrons isolados e a taxa de CAEs, cujo valor estd
em torno de 0,5, ou seja, a taxa devido aos CAEs é aproximadamente o dobro da
taxa devido aos hadrons (ASTONE et al., 2008).

Para obtermos a taxa esperada na antena Schenberg devido aos CAEs, utilizaremos
a razao entre a nossa taxa de hadrons isolados e a taxa de CAEs como sendo 0,5,
porém com algumas consideragoes. Primeiramente o prédio onde o detector NAU-
TILUS esta instalado é coberto apenas por uma telha fina, acarretando em um fraca
blindagem da componente eletromagnética. Logo, devido ao detector Schenberg es-
tar localizado no interior de um prédio com estruturas de concreto, e além disso,
haver um sistemade isolamento vibracional acima da esfera, a taxa esperada devera
ser menor que 0,5. Em segundo, outro fator que conduz a um menor valor da taxa
esperada na antena, é o fato da esfera ser menos sensivel aos raios cosmicos do que
os detectores de barra. Assim, assumindo este valor para a razao das taxas, estamos
estimando um valor superior para o numero de CAEs esperados na esfera. Este valor
junto ao numero total de eventos que interagem na esfera por dia para os modos

nl=10 e nl=12 sao mostrados nas Tabelas 7.3 e 7.4.

Tabela 7.3 - Taxa de eventos esperada na esfera por dia para o modo nl=10.

TrwiaoXK N° de Mions/Dia N° de Pr6tons/Dia CAEs/Dia Total de eventos/Dia

107° 318 354 708 1380
10°¢ 1237 2773 5546 9556
1077 4791 21133 42266 68190
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Tabela 7.4 - Taxa de eventos esperada na esfera por dia para o modo nl=12.

T XK N° de Midons/Dia N° de Prétons/Dia CAEs/Dia Total de eventos/Dia

107° 10 9 18 37
1076 99 70 140 309
1077 436 698 1396 2530

Assim, temos o numero total de eventos devido aos muons, protons e CAEs que
produzem um ruido que pode ser confundido com um sinal proveniente de uma

onda gravitacional.
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8 VETO DE RAIOS COSMICOS DA ANTENA MARIO SCHENBERG

O veto de raios césmicos, instalado junto a antena gravitacional Schenberg no Ins-
tituto de Fisica da USP em Sao Paulo (Latitude -23° 32’ 51”7 e Longitude -46° 38’
107), é um sistema de detecc@o de particulas da radiagdo césmica otimizado para re-
gistar altas densidades de particulas (nimero de particulas por drea) que atingem a
vizinhanga da antena gravitacional e supostamente também interagem com a massa

ressonante.

Os objetivos do veto de raios cdsmicos sao: i) identificar esses sinais acusticos na
antena gravitacional; ) servir como um instrumento de calibra¢do em energia para
a antena gravitacional e i) estudar os atrasos temporais entre o0 momento da res-

sonancia e o registo do tempo do evento no sistema de aquisicao de dados.

A aquisicao de dados do veto de raios cosmicos é independente da aquisicao de dados
da antena gravitacional. A procura por eventos da antena gravitacional disparados
por particulas da radiacao césmica sera realizada utilizando os tempos de chegadas

dos eventos de ambos os sistemas de aquisicao de dados.

Este sistema de deteccao é constituido por trés detectores de particulas construidos
com cintiladores plasticos. Os divisores de tensao dos tubos fotomultiplicadores-
PMTs foram modificados em modo a permitir a leitura do 12° dinodo, além do
anodo. Os PMTs utilizados sao Philips XP2040 e possuem 14 dinodos.

Os sinais dos anodos passam por um splitter antes de serem digitalizados pelo ADC.
Um dos sinais de saida do splitter, denominado anodol0, é atenuado x10. Assim
sao registradas trés cargas para cada detector: anodo, anodo atenuado x10 e 12°
dinodo. O pulso do 12° dinodo passa por um inversor de sinal, um Linear Fan-In
Fan-Out, antes de ser digitalizado pelo ADC LeCroy2249W (TELEDYNELECROY,
2013a), instalada em um Crate CAMAC (??) que utiliza uma interface GPIB (?77),
LeCroy 8901A.

Nas saidas dos splitters estao conectados um atenuador x10 de 50 Ohm e na saida
do anodo um conector de 50 Ohm. Isto faz com que o trigger, realizado com o pulso
do anodo do detector 1 discriminado no Programable Dual Gate Generator (Lecroy
2323A (TELEDYNELECROY, 2013d)), tenha um valor real igual a metado do limiar

regulado no 2323A. Atualmente este limiar estd regulado em 1000 mV.

Este sistema estd adquirindo dados continuamente desde dezembro de 2011.

93



8.1 Aparato experimental para deteccao de muions

Nesta secao sao destacados os principais componentes do sistema de deteccao e
aquisicao de dados de muons isolados da radiacao coésmica, que atingem a superficie

terrestre com distribuicao angular que possui dependéncia zenital cos?6.
8.1.1 Detectores de particulas

Cada um dos trés detectores é composto por um cilindro (h=10 cm, R=10 cm)
de cintilador plastico acoplado com silicone 6tico a uma fotomultiplicadora-PMT
Philips XP2040 (14 estdgios). As caixas herméticas que acondicionam as PMTs e os
cintiladores foram construidas com ago inoxidavel (Figura 8.1). No interior da caixa

um cilindro de mu-metal envolve o tubo fotomultiplicador.

Figura 8.1 - Fotografia dos detectores com divisores de tensao (UNICAMP, em 2011).

Para aumentar a quantidade de fétons produzidos no cintilador que chegam ao
fotocatodo da PMT o cintilador foi envolto com uma folha de Tyvek. Este é um
material feito com fibras de polietileno nao-direcionais e distribuidas aleatoriamente
de forma continua. Devido a sua alta refletancia é amplamente utilizado como refletor
de luz em diversos experimentos de detecgao de particulas cosmicas. Isto foi estudado
em diversos experimentos, que mediram diretamente a distribuicao da intensidade

da luz refletida pelo Tyvek no plano de luz incidente.

Medidas de refletancia difusa total para diferentes materiais que pudessem envolver
o cintilador foram realizadas e o Tyvek foi o melhor material (ESCOBAR et al., 1999).

Os resultados destas medidas estao resumidos na Figura 8.2. A Figura 8.3 mostra o
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cintilador sendo envolvido pela folha de Tyvek.
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Figura 8.2 - Refletancia difusa para folha de Tyvek, Aluminio e folhas aluminizadas.

Figura 8.3 - Cintilador sendo envolto pela folha de Tyvek.

8.1.2 Divisor de tensao modificado

Um divisor de tensao modificado que permite a leitura do andédo e do antepentltimo
din6dodo tubo da foltomultiplicadora é utilizado. A fotomultiplicadora utilizada
¢ um modelo XP2040 de 14 dinodos, fabricada pela Philips. Essa modificagao do
divisor de tensao tem por objetivo o aumento da faixa de leitura utilizando dois

valores de ganho da fotomultiplicadora. O diagrama elétrico contendo valores do
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resistores e capacitores utilizados é apresentado na Figura 8.4. Um potencidometro
de 100 K multivolta foi colocado em série com um resitor na entrada do divisor.
O valor do resistor em série foi escolhido de modo a reduzir a tensao de entrada
para um valor ideal de tensao da PMT utilizada, enquanto o potenciometro permite

variar este valor de 70 V.

Figura 8.4 - Esquema elétrico do divisor de tensao modificado.

8.1.3 Crate CAMAC

O crate CAMAC LeCroy modelo 8025 (Figura 8.5) engloba os médulos eletronicos
utilizados no trigger (disparo) da aquisi¢ao de dados, na inversao da polaridade dos
pulsos dos 122 dinodos e o médulo ADC. Foi utilizada uma interface GPIB-CAMAC
(GPIB interface LeCroy modelo 8901A) que permite o controle dos médulos CAMAC
via protocolo GPIB.
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Figura 8.5 - Crate Camac LeCroy modelo 8025. Acima do crate esta a fonte de alta tensao
Bertan. Os médulos Camac (da esquerda para direita) sdo: Linear Fan-In Fan-
Out LeCroy mod. 428F; Programable Dual Gate Generator LeCroy mod.
2323A; ADC LeCroy mod. 2249W; Crate Crontroller CAMAC-GPIB LeCroy
mod.8901A.

O médulo que realiza a inversdo do pulso dos dinodos é um médulo NIM (LeCroy
modelo 428F). Um adaptador NIM-CAMAC (LeCroy 4501A rev B) foi utilizado
para colocé-lo no crate CAMAC.

8.1.4 Fonte de Alta Tensao

A fonte de alta tensao utilizada neste aparato experimental é Bertan series 225,
modelo 225-03R. A escolha desta fonte deve-se a esta ser uma fonte de alta ten-
sao excelente e por possuir um preco bastante acessivel. Ela possui interface GPIB
(IEEE-488) e uma corrente elétrica maxima de 10 mA. A tens@o pode ser ajustada
até 3000 V. A polaridade é reversivel. No caso deste experimento ¢é utilizada pola-
ridade negativa para as PMTs. O ripple é 300 mV, a resolucao na tensao é de 100

mV e a resolucao na corrente 1 uA. A estabilidade é melhor do que 0,01%.

Para alimentar todos os detectores com apenas uma fonte de alta tensao foi cons-
truida uma caixa de derivagdo de alta tensao. Esta caixa (vide Figura 8.6), possui
um cabo de HV longo para que ela possa ser ligada a fonte Bertan que encontra-se
longe dos detectores e trés cabos de saida que irao alimentar os detectores. Uma
saida auxiliar com conector SHV permite alimentar um eventual detector auxiliar.
Outros dois cabos de saida ja estao previstos na disposicao interna da caixa de de-
rivacao. A regulagem individual da tensao de trabalho de cada detector é feita com

o potenciometro instalado na entrada do divisor de tensao.
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Figura 8.6 - Configuracao hardware de alta tensao.

8.1.4.1 Tensao de trabalho dos detectores

A alta tensao de trabalho nos detectores é a menor tensao que produz um espectro
de muons separado do ruido do pedestal. A aquisicao de dados é realizada com
auto-trigger, utilizando uma discriminagao de -20 mV /50 Ohm. Com esta tensao de
trabalho sao otimizados a linearidade do sistema, a vida 1til, o alcance maximo do
ADC, e permite a calibracao peridédica da carga de referéncia para uma particula

utilizando os muions da radiacao cosmica.

Na Figura 8.7 émostrado o grafico de contagem por alta tensao para o detector 1
e sua derivacao. Como fonte de particulas foi utilizada a radiagao césmica local,
predominantemente muons. Através destes dados podemos observar que a razao si-
nal/ruido do detector permite separar as componentes do espectro (ruido termioénico
da PMT e sinal da particula).
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Figura 8.7 - Grafico da taxa em funcao da alta tensao para um limiar de discriminagao
fixo em -20 mV para o detector 1 e sua derivada (df/dhv), utilizando mions
de radiacao césmica.

8.1.5 Calibragao do sistema de veto de raios césmicos

Para cada detector trés cargas sao medidas: o anodo al, o anodo atenuado por
um fator 10, al0, e finalmente o 12° dinodo, d12. Foi verificado a linearidade das
respostas dos detectores entre as faixas al, al0 e d12. A Figura 8.8 (COSTA et al.,
2013) mostra a linearidede entre al0 e al (esquerda) e entre al0 e d12 (direita). O
espectro de carga de muons isolados do detector 1 é apresentado na 8.9 (COSTA et
al., 2013). O valor da carga média por muion é de 11,244+7,07 pC.
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Figura 8.8 - Linearidede entre al0 e al (esquerda) e entre al0 e d12 (direita).
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Figura 8.9 - Espectro de carga de muons isolados do detector 1.

8.2 Simulacgao do veto de raios cosmicos

Além da simulagao realizada da interacao de particulas, prétons e muons, com a
esfera de massa ressonante e o prédio, fez-se uma simulacao, utilizando o pacote
ferramental Geant4, da interagao de muons com o sistema de veto dos raios cosmicos
instalado proximo a antena gravitacional, de modo a comparar os valores integrados

desses resultados com os dados obtidos experimentalmente.
8.2.1 Geometria e materiais

A construcao de toda a geometria utilizada na simulacao foi baseada em imagens
do sistema de deteccao do veto, e em figuras que possuiam as dimensoes exatas de

todo arranjo estrutural do veto (Figuras 8.10 e 8.11).
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Figura 8.11 - Descricao das dimensdes da estrutura e constituintes (fotocdtodo e janela de
quartzo) da fotomultiplicadora.
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O fotocatodo utilizado na fotomultiplicadora, o Bialkali, possui comprimento de onda

para maxima resposta em torno de 400 nm e eficiéncia quantica de aproximadamente

20%.

Na Tabela 8.1 consta as dimensoes dos constituintes do veto e seus respectivos
materiais. Na primeira coluna consta a numeracao das regioes que estao mostradas

em ambas as figuras acima.

Tabela 8.1 - Componentes do sistema de veto de raios césmicos.

Item Descriminacao Material
1 Disco com diametro de 95 X 6,3mm INOX304
2 Disco com diametro de 267 X 6,3mm INOX304
3 Anel com diametro externo de 267 X 224 X 6,3mm INOX304
4 Chapa com 740 X 360 X 1,27mm INOX304
) Anel com diametro externo de 226 X 165 X 3mm INOX304
6 Chapa com 300 X 300 X 1mm INOX304
7 Anel com diametro externo de 267 X 175 X 6,3mm INOX304
8 Cilindro com 68,25 X 67,25 X 87mm Mu-metal
9 Fotomultiplicadora com 67,25 X 65,25 X 87mm Vidro
10 Cintilador plastico (S11 (A)) com 99 X 5mm 91,5%C8, 5%H
11 Janela de quartzo com 65,25 X 15mm SiO,
12 Fotocatodo (Bialkali) com 55 X 1mm SbCs

A simulacao da geometria do sistema de veto com algumas das numeracoes indica-

tivas da Tabela 8.1 pode ser observada na Figura 8.12.

Figura 8.12 - Visao lateral (esquerda) e superior (direito) da geometria do sistema de veto.
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Feita a construcao da geometria do sistema de veto de raios césmicos, a proxima
etapa foi a determinacao dos processos fisicos envolvidos na interacao dos miions

com o sistema de deteccao.
8.2.2 Processos Fisicos

Os processos e os modelos fisicos envolvidos na interagao de muons com o arranjo
de deteccao sao os mesmos utilizados para a simulagao da interacao de prétons e
muons com a esfera de massa ressonante. Entretanto, como o detector de particulas
¢ um cintilador, logo devemos levar em consideragao os processos Opticos envolvidos

na interagao.

Geant4 é uma ferramenta bastante eficaz de modelar realisticamente a Optica dos
detectores de cintilagao e Cherenkov, bem como os guias de luz a eles associados.
Neste caso a simulacao inicia-se com a propagacao de uma particula carregada e

termina-se com a deteccao dos fétons dpticos produzidos em dreas foto-sensiveis.

Um féton é denominado de éptico quando seu comprimento de onda ¢ maior do que
a distancia atomica tipica. Em Geant4 (GEANT4/CERN, 2013) o conceito de “fétons
opticos” é uma classe de particulas separada de raios gamas altamente energéticos.
Esta implementacao permite que processos sejam associados a fétons 6pticos que

surgem da interacao eletromagnética.

Os processo Opticos disponiveis sao reflexao e refracao, absorcao e espalhamento
Rayleight. Em cada caso, as propriedades épticas do meio sao armazenadas em
uma tabela de propriedades que é associada ao material. Além do mais, todas as

propriedades podem ser expressas em funcao do momento do féton.

Geant4 possui também processos que criam fétons épticos, como mencionado acima,

o processo de radiacao cherenkov, transicao de radiacao e processos de cintilagao.

Todo material cintilador possui um light yield caracteristico, SCINTILLATIONYI-
ELD, e uma resolucao intrinseca, RESOLUTIONSCALE, que geralmente aumentam
a distribuicao estatistica dos fotons produzidos. O nimero de fé6tons produzidos du-
rante um evento varia em torno da média de fétons com uma largura dada por
ResolutionScale*sqrt(nimero médio de fotons). O light yield médio, niimero médio
de fétons, possui uma dependéncia linear com a deposicao de energia local, mas
ela pode diferir para particulas fraca e nao-fracamente ionizantes (GEANT4/CERN,
2013).
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Um cintilador é também caracterizado pelo seu espectro de emissao e pelo decai-
mento exponencial do seu espectro de tempo. Em Geant4 o cintilador pode ter uma
componente rapida e lenta. A forca relativa da componente rapida como uma fragao
do scintillation yield total é dada pelo YIELDRATTO. O efeito de cintilacao pode ser
simulado especificando estes parametros empiricos para cada material. E importante
que se especifique uma distribuigao espectral relativa em funcao da energia do féton

para o material cintilador.

O cintilador utilizado na simulacao é o EJ-208 (ELJEN TECHNOLOGY, 2013). Este
cintilador possui o maior comprimento de onda de emissao dos cintiladores azuis
comumente disponiveis, e, portanto sao utilizados para aplicagoes que requerem
guias de luz extensos ou complexos. Além do mais, um longo espectro de emissao
fornece resisténcia adicional a danos causados pela radiacao, dos quais o sintoma

mais comum ¢é o aumento da atenuacao éptica para baixos comprimentos de onda.

Algumas propriedades fisicas do cintilador sao apresentadas na Tabela 8.2 abaixo.

Tabela 8.2 - Constantes fisicas e de cintilagao.

Light Output, % Anthraceno 60
Eficiéncia do Cintilador, fétons/1 MeV e~ 9200
Comprimento de onda de méxima emissao, nm 435
Rise Time, ns 1,0
Tempo de Decaimento, ns 3,3
Largura do pulso, FWHM, ns 4.2
No. de dtomos de H por cm?, x102 0,17
No. de atomos de C por cm?, x10%? 4,69
No. de elétrons por cm?, x10% 3,33
Densidade, g/cc: 1,023

Algumas propriedades como o espectro de emissao do cintilador e eficiéncia quantica

do fotocatodo sao mostrados na Figura 8.13.
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Figura 8.13 - Propriedades de diversos fotocatodos e cintiladores.

Nas Figuras 8.14 e 8.15 sao mostrados o poder de freamento e o alcance CSDA
para muons no cintilador polyvinyltoluene ([2-CH3C¢H,CHCHs),,), com composigao

quimica descrita na Tabela 8.3.

Tabela 8.3 - Composi¢ao quimica do polyvinyltoluene (PARTICLE DATA GROUP, 2013).

Elemento Z Fracao atomica Fracao em massa
H 1 10.00 0.085
C 6 9.03 0.915
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Além das carcteristicas e propriedades fisicas mencionandas acima, é preciso definir
algumas propriedades épticas de superficie, como para a folha de Tyvek que envolve
o detector cintilador. Assim, na subsecao seguinte é apresentado um modelo de
reflexao de superficie que descreve o comportamento do féton em uma superficie
éptica (WANG et al., 2012).

8.2.2.1 Modelo de reflexao de superficie - Modelo UNIFIED

Para descrever a reflexao e transmissao de luz em uma superficie aspera, Geant4
fornece um modelo 6ptico flexivel que é aplicavel a uma gama de rugosidades de su-
perficies e comprimentos de onda. Ele permite o ajuste de parametros para controlar
as contribuicoes relativas dos respectivos componentes: reflexao especular, reflexao
difusa (Lambertiano), retroespalhamento, e refletividade da superficie total. Utili-

zando os cinco parametros, a intensidade refletida I é dada por:

I = R<017 n)[CS]g(ar; 07 Uoz) + 0555(01 - Hr)(s(gbr) + Cbs(s(ez + 0r5(¢r) + Cdl(COS(HT)]
(8.1)

com

Csl + Css + C1bs + Cdl - 17 (82)

onde 6; é o angulo incidente, 6, é o angulo de reflexdao com relagao a normal, e ¢, é
o angulo entre a projecaodo foton refletido na superficie e o plano de incidéncia. O
parametro «,., que é o angulo entre a normal da superficie e a normal da microface,
segue uma distribuigdo Gaussiana com desvio padrao o,, onde o, caracteriza a
rugosidade da superficie. R é a refletividade total da superficie, C é a constante
de l6bulo especular; Cys é a constante de pico especular; (s é a constante de pico
de esplahamento traseiro; Cy é a constante de lobulo difuso, e sua intensidade de
reflexdo obedece a lei de Lambert (BORN; WOLF, 1975). A Figura 8.16(a) (WANG
et al., 2012) mostra a distribui¢do angular polar da luz incidente em uma superficie
rugosa, com a distribuigao de vérias fontes identificadas. O sistema de coordenada
utilizado no modelo e os parametros geométricos na Eq. 8.1 estao descritos na Figura
8.16(b) (WANG et al., 2012).
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De acordo com as carcteristicas fisicas do Tyvek, a probabilidade de ocorréncia dos
processos de specular spike e backscatter spike é muito pequena, assim Chps e Cig
possuem valor zero, restando apenas R, C, e 0, como paramentros opticos. Ha
varias medidas da dependéncia da refletividade do Tyvek com o angulo de reflexao
(FILEVICH et al., 1999).

Todas essas propriedades descritas acima foram implementadas na simulacao para
se obter corretamente o nimero de fétons que sao emitidos pelo cintilador e que
ao passarem por um caminho 6ptico conseguem atingir o fotocatodo, emitindo fo-
toelétrons que sao multiplicados pelos dinodos da fotomultiplicadora por meio de
emissao secundaria. Um pulso de corrente chega ao anodo, resultando em um pulso
de voltagem que é amplificado, analisado e posteriormente contado. A amplitude do
pulso é proporcional ao nimero de fétons produzidos no cristal, que por sua vez é
proporcional a energia da radiacao liberada no mesmo. E assim podemos determinar

o espectro de carga de particulas que interagiram com os detectores cintiladores.
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8.2.3 Resultados obtidos com a simulagao

Definida a geometria, as propriedades fisicas dos materiais envolvidos na simulagao
e os processos fisico de interacao, iniciou-se a simulacao através do lancamento de
particulas sobre o detector. Vale lembrar que a distribuicao de particulas incidentes
sobre o arranjo de deteccao possui a mesma geometria descrita para as particulas
incidentes sobre a esfera, quando se estudou o efeito de blindagem exercida por

camadas de concreto com diferentes espessuras sobre a mesma.

A fonte de particulas criada representa um feixe circular de muions com raio de
aproximadamente 50 cm centralizada em (0, 0, -0.1) m sobre a superficie do detector.
O espectro de energia emitido pela fonte é monoenergético com energia de 4 GeV, que
corresponde a energia média que os muons atingem o nivel do mar. A distribuigao
angular do feixe de particulas é uma distribuicao focada sobre o cintilador,de modo

a maximizar a quantidade de eventos que atingem o cintilador.

O espectro de energia primario de muons, bem como a distribuicao espacial da
fonte sao mostrados nas Figuras 8.17 e 8.18. Vale lembrar que todos graficos foram
realizados utilizando o pacote de andlise de dados ROOT (ROOT/CERN, 2013).
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Figura 8.17 - Espectro de muions simulado.

109



) ® m @

w0 W e n o

w2 e E ]

X x Y

Figura 8.18 - Distribuicao espacial (x,y,z) da fonte de particulas.

A Figura 8.19 mostra a interacao de uma tnica particula muoénica com o sistema de
veto. Devido a grande quantidade de fétons de cintilacao produzidos na interacao

do muon com o cintilador, vemos a imagem completamente “verde”.

Figura 8.19 - Interagao de um tinico mion com o detector de veto. A cor verde representa
as particulas neutras, fétons cintiladores.).
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Com os resultados obtidos, montamos histogramas da frequéncia dos eventos que
ocorreram em fungao da energia depositada no cintilador (vide Figura 8.20). Fez-
se um ajuste de uma distribuicao de Landau para todos os histogramas mostrados
a seguir. Como o detector cintilador é um contador proporcional, a quantidade de
energia depositada no cintilador é proporcional ao nimero de fétons produzido no

mesmo (como pode ser averiguado nas figuras seguintes).
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Figura 8.20 - Energia depositada por muons incidindo diretamente sobre o detector do
veto.
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As Figuras 8.21 e 8.22 mostram o ntmero de fétons produzidos no cintilador e o

nimero de fétons que atingem o fotocatodo na PMT.

Fotons no cintilador
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Figura 8.21 - Niimero de fétons produzidos no cintilador.

Fotons na PMT
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Figura 8.22 - Ntmero de fétons que atingem o fotocatodo da PMT.

Determinado o ntimero de fétons que chegam ao fotocatodo da PMT, o préoximo

passo ¢ realizar a calibragao da simulagao, que é mostrada na subsecao seguinte.

112



8.2.3.1 Validagao do espectro de mions simulado

O detetctor cintilador trabalha no modo pulso de corrente. A quantidade de excitacao
produzida no cintilador é refletida na carga elétrica contida neste pulso, ou seja, a
integral do pulso com respeito ao tempo. Considerando que a forma do pulso nao
mude de um evento a outro, esta integral é proporcional a amplitude do pulso.
Assim, temos que a relacao entre a energia depositada pela radiacao e a carga total
ou altura do pulso é a funcao resposta do detector, que é apresentada nesta subsecao.
Para obtermos a veracidade da funcao resposta, é necessario a calibracao do espectro

simulado com o experimental.

A calibragao da simulagao ¢ feita convertendo-se o nimero de fétons, Ny, em fotoe-
létrons, N,, através da relacao 8.3 e comparando-a com o espectro experimental de

muons isolados obtido pelo detector 1.

N.
_ e 8.3
TN, (8:3)

onde 7 é a eficiéncia quantica do fotocdtodo, cujo valor é igual a 0,25%.

Entretanto, para realizar esta comparacao adicionou ao espectro simulado o ruido
gaussiano presente no espectro real e o ganho da fotomultiplicadora que é de apro-

ximadamente 6000. Assim, obtemos a seguinte comparagao (Figura 8.23).
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Figura 8.23 - Validacao do espectro simulado de mtons isolados.
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Desta imagem podemos concluir que o espectro de energia simulado foi corretamente
calibrado e pode ser utilizado para obtermos informagoes significativas e uma melhor

compreensao a respeito do ruido gerado pelos mions no detector Mario Schenberg.
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9 CONCLUSAO

Através da simulacao Geant4d da interacao de particulas césmicas incidentes, pro-
tons e muons, com a antena gravitacional analisamos os processos de interacao das
particulas com o detector de ondas gravitacionais Mario Schenberg e o prédio onde
o detector encontra-se instalado, bem como os efeitos de blindagem da estrutura do
prédio sobre estas particulas césmicas. Esta simulacao em conjunto com o modelo
termoacustico multiponto proporcionou o cédlculo da energia depositada nos modos
normais de vibragao da esfera (nl=10, 11, 12 e 22), na qual pudemos compreender
o ruido gerado pelos raios césmicos na esfera que pode ser camuflado por um sinal

produzido por uma suposta onda gravitacional.

A respeito da taxa de eventos esperada na antena devido a préotons e mions, podemos
concluir que com o aumento da sensiblidade da esfera, conforme nos aproximamos do
limite quantico, a esfera torna-se mais sensivel as interagoes das particulas césmicas.
Assim, tem-se um aumento da taxa de eventos que é sensibilizada pelos modos
nl=10 e nl=12, que correspondem aos modos que serao monitorados pela antena

gravitacional.

Além do mais, como pode-se observar a taxa de eventos devido aos prétons foi maior
do que aos muons. Isto deve-se a faixa de energia que estamos considerando para
protons (1 GeV - 1 TeV) e mions (100 GeV - 100 TeV), havendo um fluxo maior
de prétons do que muons. Além do mais, observou-se um numero maior de eventos
para o modo fundamental nl=10 do que para nl=12. Para isso somam-se dois casos:
i) a distribui¢do angular de particulas incidentes sobre a superficie do prédio é uma
distribui¢do focada préxima a regido central da esfera e i) o modo nl=10 é mais
sensivel a particulas que interagem em regioes proximas ao centro da esfera, enquanto

o modo nl=12 é mais sensivel a particulas que interagem na extremidade da esfera.

Por meio da simulacao Geant4 do sistema de veto de raios césmicos pudemos melhor
compreender os processos e fenomenos fisicos da interagao de mions com o detector
cintilador, a producao de fétons cintiladores que ao interagirem com o fotocatodo
da PMT produzem fotoelétrons que sao multiplicados no interior da PMT, produ-
zindo um sinal elétrico que é convertido em um sinal digital, cuja leitura nos fornece
informacoes significativas a respeito da origem, energia e composi¢ao quimica das
particulas césmicas. Fazendo-se a calibracao do espectro simulado com o espectro
real de muons isolados pudemos averiguar a validagao da simulagao. E assim, obti-

vemos o espectro de energia depositada no detector de raios cosmicos.
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Uma proposta de trabalho utilizando-se esta simulacao seria a implantacao do ar-
ranjo de detectores do sistema de veto, constituido por trés detectores, junto a an-
tena gravitacional no prédio para estudar os sinais termoactsticos e os dados obtidos
pelo veto com os mesmos eventos simmulados. Assim, seria realizada uma correlacao
entre o sinal detectado pelos cintiladores e o sinal de saida do detector Mario Schen-
berg, para que se possa excluir alguns sinais que venham a ser criados pelos raios
césmicos. Neste trabalho isso nao foi possivel devido a incompatibidade dos codigos
fontes de ambas simulacoes e o curto periodo de tempo para a realizacao do trabalho
de pesquisa. Entretanto, os resultados obtidos sao bastante favoraveis e siginifcati-
vos com relagao ao ruido gerado pelos raios césmicos na antena gravitacional Mario

Schenberg.
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APENDICE A - MODELO TERMOACUSTICO MULTIPONTO

Descricao do modelo termoactustico multiponto, via Mathematica, utilizado para
calcular a energia depositada nos modos normais de vibragao da esfera (nl=10, 11,
12 e 22).

sbj[fdados_, fresultado_]:=(
R = 0.325;
rho = 8000;
M=4xRxRxRxmxrho+3;
kb = 1.38065812*"-23,;
kappa = 1*/-2;
cv = 0.0352;
sigma = 0.359;
Y = 1.69*11,
alpha = 0.28*"-8;
MeV = 1.60217733490*"-13,;
Gruneisen = (alpha x Y) + (3 x (1 — 2 x sigma) x rho x cv);
dados = ReadList[fdados, {Real, Real, Real, Real, Real}|; (* x y z energia *)
resultado = OpenWrite[fresultado;
Array[f100, Length[dados]|;
Array[f112, Length[dados]]; (*f112 == f11 — 1¥)
Array[f110, Length[dados]];
Array|[f111, Length[dados]];
Array|[f123, Length[dados]]; (*f123 == f12 — 2*)
Array[f124, Length[dados]]; (*f124 == 12 — 1*)
Array|[f120, Length[dados]);
Array[f121, Length[dados]];
Array[f122, Length[dados]];
Array[f223, Length[dados]]; (*{223 == {22 — 2*)
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Array[f224, Length[dados]); (224 == £22 — 1*)
Array|[f220, Length[dados]);
Array[f221, Length[dados]];
Array[f222, Length[dados]];
For[i = 1,i<=Length[dados], i++,
px = dados][[¢]][[2]]/100. + R;
py = dados][#]][[3]]/100. + R;
pz = dados[¢]][[4]]/100. <+ R;
Print[dadosf[i]][[1]], dados[z]][[2]], dados{[z]][[3]], dados[[#]][[4]], dados{[]] [5]]];

r = Sqrt[px X px + py X py + pz X pz;
If[py == 0.0, If[pz == 0.0, phi = 0.0, phi = 7 + 2], phi = ArcTan[pz + py]];
Iffr == 0.0, theta = 0.0, theta = ArcCos[px = r][;
£100[i] = dados[]][[5] x MeV x (—0.001182387812) x 7403.5637 x 2.8016x
SphericalBesselJ[0, 2.8016 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY|0, 0, theta, phil|;
£112[i] = dados][i]][[5]] x MeV x (—0.01968925903) x 215.2276 x 1.7092x
SphericalBesselJ[1,1.7092 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY[1, —1, theta, phi]];
£110[i] = dados[[i]][[5] x MeV x (—0.01968925903) x 215.2276 x 1.7092x
SphericalBesselJ[1,1.7092 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY|[1, 0, theta, phil|;
£111[5] = dados[[i]][[5] x MeV x (—0.01968925903) x 215.2276 x 1.7092x
SphericalBesselJ[1,1.7092 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY[1, 1, theta, phil];
£123[i] = dados[3]][[5] x MeV x 0.02439741906 x 280.2399 x 1.461x
SphericalBesselJ[2, 1.2442 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY[2, —2, theta, phi]];
£124[i] = dados][i]][[5]] x MeV x 0.02439741906 x 280.2399 x 1.461x
SphericalBesselJ[2, 1.2442 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY[2, —1, theta, phi]];
£120[i] = dados[[i]][[5] x MeV x 0.02439741906 x 280.2399 x 1.461x
SphericalBesselJ[2, 1.2442 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY|2, 0, theta, phil|;
£121[3] = dados[[i]][[5] x MeV x 0.02439741906 x 280.2399 x 1.461x
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SphericalBesselJ[2, 1.2442 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY|2, 1, theta, phil|;
£122[i] = dados[[i]][[5] x MeV x 0.02439741906 x 280.2399 x 1.461x
SphericalBesselJ[2,1.2442 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY[2, 2, theta, phil];
£223[i] = dados[i]][[5] x MeV x 0.00172544923 x 4697.6364 x 2.4213x
SphericalBesselJ[2,2.4213 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY[2, —2, theta, phi];
£224[i] = dados[i]][[5] x MeV x 0.00172544923 x 4697.6364 x 2.4213x
SphericalBesselJ[2,2.4213 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY[2, —1, theta, phi]];
£220[i] = dados[[i]][[5] x MeV x 0.00172544923 x 4697.6364 x 2.4213x
SphericalBesselJ[2, 2.4213 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY|2, 0, theta, phi|;
£221[i] = dados[[i]][[5] x MeV x 0.00172544923 x 4697.6364 x 2.4213x
SphericalBesselJ[2, 2.4213 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY|[2, 1, theta, phil|;
£222[i] = dados[i]][[5] x MeV x 0.00172544923 x 4697.6364 x 2.4213x
SphericalBesselJ[2,2.4213 x r] x Conjugate[SphericalHarmonicY[2, 2, theta, phil];
;

E100 = Sum|f100[], {7, 1, Length[dados| }|;

E112 = Sum|f112[], {4, 1, Length[dados| }|;

E110 = Sum|f110[z], {7, 1, Length[dados| }|;

E111 = Sum|f111[], {4, 1, Length[dados| }|;

E123 = Sum|f123[], {7, 1, Length[dados] }|;

E124 = Sum|(f124[], {7, 1, Length[dados| }|;

E120 = Sum|f120[], {4, 1, Length[dados| }|;

E121 = Sumlf121[3], {3, 1, Length[dados]}];

E122 = Sum|f122[], {4, 1, Length[dados| }|;

E223 = Sum|(f223[:], {4, 1, Length[dados] }|;

E224 = Sum|(f224[], {7, 1, Length[dados| }|;

E220 = Sum|f220[], {7, 1, Length[dados| }|;

E221 = Sum|(f221[], {7, 1, Length[dados| }|;

E222 = Sum|(f222[], {4, 1, Length[dados| }|;
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E10m = (1 + (2 x M)) x Power[Gruneisen, 2] x Power[Abs[E100],2] x (1*"6)

+(kb x Power[1.6653*"4, 2]);

Ellm = (1 + (2 x M)) x Power[Gruneisen, 2] x (Power[Abs[E112], 2]+

Power[Abs[E110], 2] + Power[Abs[E111],2]) x (1*"6) + (kb x Power[1.0160*"4, 2]);

E12m = (1 + (2 x M)) x Power|[Gruneisen, 2] x (Power[Abs[E123], 2]+

Power[Abs[E124], 2] + Power[Abs[E120], 2] + Power[Abs[E121], 2] + Power[Abs[E122], 2]) x

(1¥16) < (kb x Power [7.3957*3,2]);
E22m = (1 + (2 x M)) x Power[Gruneisen, 2] x (Power[Abs[E223], 2] + Power[Abs[E224], 2]+

Power[Abs[E220], 2] + Power[Abs[E221], 2] + Power[Abs[E222], 2]) x
(1*76) + (kb x Power[1.4392*"4, 2));

Write[resultado, { E10m, E11m, E12m, E22m};

ClearSystemCache]|

Close|resultado];
);

max = 20000;

For[j =0, j < max, j++,
fdados = StringJoin[“/Matematica/Esfera_proton/track ", ToString][j],“.dat”];
Print[fdados];
If[FileExistsQ[fdados],
Print[Style[“File " <> fdados <> “’ does exist!”, {Red, Bold, Large}|]
fresultado = StringJoin[“/Matematica/Resultados_esfera_proton/resultado_", ToString][j], “.dat”];
Print[fresultadol;
sbj[fdados, fresultado]
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If[FileExistsQ|fresultado],
Write[Style[“File ” <> fresultado <> “’ does exist!”, {Red, Bold, Large}||];
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