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Resumo

Esta tese apresenta um estudo das deflexoes nas trajetorias de raios cosmicos com ener-
gia ultra-alta (> 10'® eV) devido a sua propagacao pelo campo magnético da Via Lactea.
Partindo de dados coletados no Observatorio Pierre Auger, localizado na Argentina, a
técnica do backtracking foi aplicada sob diversas hipoteses relativas a carga elétrica do
nicleo primario.

Uma situacgao historica é feita desde a época da descoberta da radiacao cosmica
até as dltimas técnicas de deteccao desenvolvidas por Pierre Auger, descobridor dos
chuveiros atmosféricos extensos. A natureza das cascatas é descrita para o entendimento
de como direcoes de chegada e energias sao inferidas através dos experimentos de hoje.
Alguns detalhes do espectro do fluxo de raios césmicos nas energias mais altas sao
expostos.

As metodologias relativas aos telescopios de fluorescéncia e ao arranjo de superfi-
cie, empregados no Observatorio Auger, sao introduzidas. E estabelecida uma relacio
entre ambas as técnicas de deteccao e alguns resultados importantes, obtidos nos tlti-
mos anos pela Colaboracao Auger, sao apresentados.

E feita uma descricio da dinamica de campos magnéticos em plasmas astrofisicos
e de dados observacionais da rotacao de Faraday para embasar a escolha dos modelos de
campo magnético galacticos. A magnetohidrodinamica também é usada para explicar
por que ¢ interessante considerar certos objetos aceleradores candidatos a fontes de
raios cOsmicos.

A distribuicao de matéria na Via Lactea é entao caracterizada em relacao aos
dados de evolucao estelar e passa a ser assumida a hipotese de que a nucleossintese
elementar ocorre de modo semelhante em outras galdxias. Em seguida, sao definidos os
modelos utilizados para a descricao dos campos magnéticos nas regioes do bojo, disco
e halo da galaxia. A superposicao de um modelo da componente irregular também é
considerada.

A técnica do backtracking de antiparticulas (e, equivalentemente, o forwardtrack-
ing de particulas) é descrita segundo um novo método numérico de passos adaptativos
introduzido neste trabalho. Algumas ferramentas de andlise sdo propostas a partir
dos dados de reconstrucao das trajetorias. Em tltima anéalise, ¢ demonstrado que esse
método desenvolvido concorda com o método numérico de Runge e Kutta de quarta

ordem.
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Os resultados apresentados nesta tese levam a conclusao de que se os modelos pre-
sentes descrevem aproximadamente o campo magnético de larga escala da Via Lactea,
entao raios cosmicos com energia ultra-alta sao significantemente defletidos durante
a propagacao. Para um evento real detectado no Observatorio Auger, a escolha da
composicao quimica compativel com ntcleos produzidos nas reagoes de nucleossintese
estelar permitiu indicar regioes da Via Lactea que podem abrigar objetos astrofisi-
cos candidatos a fonte. Assumindo que um magnetar galactico ativo conhecido radie
particulas com E > 10 eV, foi possivel prever excessos do fluxo bem localizados em
certas diregoes do céu. J& a deplecao desse fluxo na direcao do Aglomerado de Virgem
pode ser explicada através da imposicao de limites na composicao quimica da radiacao
cosmica com incidéncia normal ao plano galactico. Por dltimo, sob a hipotese de que
AGNs sejam as fontes dos nicleos atémicos ultra-energéticos observados, uma relagao

entre composicao quimica e energia da particula priméria é derivada.
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Abstract

This thesis presents a study of the deflections of ultra-high energy (> 10'8 €V) cosmic
rays caused by its propagation through the large scale magnetic field of the Milky Way.
From data collected by the Pierre Auger Observatory, in Argentina, the backtracking
technique was applied under several hypotheses relative to the electric charge of the
primary nucleus.

A historical review is given since the discovery of the cosmic radiation until the
last detection techniques developed by Pierre Auger, who was the discoverer of extensive
air showers. The nature of the cascades is described for an understanding about how the
arrival directions and energies are inferred from experiments performed today. Some
details regarding the spectrum of the cosmic ray flux at the highest energies are exposed.

The methodologies relative to the fluorescence telescopes and the surface array,
employed at the Auger Observatory, are introduced. A relation is established between
both techniques of detection and some important results obtained in the last years by
the Auger Collaboration are presented.

A description of the magnetic field dynamics in astrophysical plasmas and the
observational data of Faraday rotation serve as a basis for the choice of galactic magnetic
field models. Magnetohydrodynamics is also used to explain why it is interesting to
consider certain objects as candidates for the source and acceleration of cosmic rays.

The Milky Way is then characterized in respect to stellar evolution data and the
hypotheses that the nucleosynthesis of the elements occurs in a similar way in other
galaxies is assumed. Finally, models to describe the magnetic fields in the bulge, disk
and halo regions are defined. The superposition of a model for the irregular component
is also considered.

The backtracking technique of antiparticles (and equivalently, the forwardtrack-
ing of particles) is described according to a new numerical adaptive stepsize method
introduced in this work. Some analysis tools are proposed based on data from the
reconstructed trajectories. Lastly, it is shown that the method developed here agrees
with the fourth-order Runge-Kutta numerical method.

The results presented is this thesis lead to the conclusion that if the present
models describe approximately the large scale magnetic field of the Milky Way, then
ultra-high energy cosmic rays are significantly deflected during propagation. For a

real event detected at the Auger Observatory, the choice for a chemical composition
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compatible with the nuclei produced in stellar nucleosynthesis reactions allowed to
pinpoint regions inside the Milky Way that can house astrophysical objects as candidate
sources. Assuming that a known active galactic magnetar radiates particles with £ >
1019 eV, it was possible to predict well localized flux excesses in certain directions of the
sky. The depletion of that flux in the direction of the Virgo Cluster can be explained by
the imposition of limits on the chemical composition of cosmic radiation with incidence
normal to the galactic plane. In the last place, under the hypothesis that AGN are
sources of the observed ultra-high energy atomic nuclei, a relation between chemical

composition and particle energy is derived.
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Introducao

O objetivo desta tese é investigar a influéncia do campo magnético da Via Lactea sobre
raios cosmicos de energia ultra-alta (£ > 10'® eV) com o uso da técnica do backtracking.
A anélise é baseada na escolha especifica, e por vezes delicada, de um intervalo de
composicao quimica das particulas primérias. Os resultados, entao, sao usados na
busca pela correlacao espacial, angular e temporal da radiacao césmica com objetos
astrofisicos relacionados & producao de ntcleos elementares e que possuem atividade
magnetohidrodinamica significativa. Em outros casos, tipos estelares ou galacticos que
tenham sido caracterizados e catalogados sao usados, de forma isolada ou em conjunto,
como fontes hipotéticas de radiacao cosmica. Dependendo da composicao elementar
dos nitcleos simulados, é possivel prever quais particulas seriam passiveis de deteccao,
além de suas direcoes aparentes de chegada na Terra. A esta segunda técnica é dado o
nome de forwardtracking.

O primeiro capitulo, dedicado inicialmente & historia da descoberta dos raios c6s-
micos através da observacao do excesso de radiagao no ambiente, segue expondo todos
os trabalhos de Pierre Victor Auger, fisico francés que iniciou um estudo sistematico
dos chuveiros atmosféricos extensos. A secao subseqiiente traz uma breve caracterizagao
das cascatas de particulas na atmosfera terrestre, em termos da energia e composicao
quimica primaria, sem a preocupacao de debater qualquer hipotese acerca da origem da
radiacao. Os primeiros passos nessa direcao sao dados nas duas tltimas se¢oes do capi-
tulo 1, nas quais a questao da propagacao dos nicleos primarios é tratada como uma
investigacao inicial na tentativa de determinar as distancias percorridas e os processos
envolvidos na aceleracao dos raios cosmicos.

Um apanhado de topicos essenciais foi sintetizado no capitulo 2 a fim de explicar
o funcionamento geral do Observatorio Pierre Auger. Os conjuntos de telescopios de
fluorescéncia e o arranjo de detectores Cerenkov sao descritos junto a fisica que permite
inferir a deposicao energética dos chuveiros extensos na atmosfera, além da reconstru-
cao da direcao celeste de chegada da particula primaria & Terra. A andlise hibrida
dos dados é considerada em seguida: dados relativos a um mesmo evento, detectados
separadamente através de técnicas distintas nos detectores de superficie e telescopios,
sao vinculados e reanalizados. A tltima secao do capitulo mostra quais resultados
sao obtidos em cada fase e, por fim, como todas essas caracteristicas intrinsecas ao

Observatorio Auger sao integradas, produzindo os resultados que vém sendo publicados



pela colaboragao.

No capitulo 3, é construida uma base para o entendimento dos processos envolvi-
dos na geracao, dinamica e manutencao dos campos magnéticos astrofisicos em diversas
escalas de comprimento dentro da galdxia. Uma breve introducao as distancias con-
sideradas é feita, acompanhada por exemplos observacionais. Também sao justificadas
as escolhas das unidades de medida dos parametros que se relacionam com essas dis-
tancias na analise desta tese. Pela primeira vez no texto, a ordem de magnitude da
influéncia do campo magnético da Via Lactea sobre as trajetorias de raios césmicos de
energias mais altas ¢ quantificada, demonstrando a importancia de considerar o efeito
da deflexao resultante. As secoes que seguem trazem uma descri¢ao fisico-matematica e
historica desde as primeiras inferéncias a respeito da intensidade média do campo mag-
nético no disco da galéxia, até as medidas atuais, que permitem identificar detalhes
localizados da estrutura do campo em todas as regides galacticas. As técnicas moder-
nas empregadas nessas observacoes se fundamentam completamente na hidrodinamica
magnética de plasmas, ou magnetohidrodinamica. Mais do que isso, a teoria explica
com sucesso a dinamica dos plasmas astrofisicos em geral e tem, como conseqiiéncia, a
amplificacao, excitacao e auto-sustentacao do campo magnético, além da aceleracao de
particulas providas de carga elétrica as energias que as definem como raios cOsmicos.
O restante do capitulo é dedicado a descricao desses mecanismos em objetos de diver-
sas escalas de comprimento: nuvens que compéem o meio interestelar, atmosferas de
estrelas compactas e jatos de matéria dos nicleos ativos de galaxias.

No tratamento da radiacao césmica como nicleos elementares cujas trajetorias
sao reconstruidas a partir da Terra até uma determinada posi¢cao no espaco, ou “cons-
truidas” (simuladas) a partir de um objeto astrofisico até a Terra, as hipoteses em torno
da origem e aceleracao das particulas sao consideradas, nesta tese, tanto dentro como
fora da Via Lactea. No capitulo 4, é dada uma introducao a distribuicao de matéria
e ao ciclo dominante da sintese de elementos na galdxia. Com base em observacoes
experimentais, estrelas do tipo Wolf-Rayet e magnetares sao detalhadas como exem-
plos de objetos astrofisicos potencialmente relacionados a raios coésmicos nas faixas de
composi¢ao quimica e energias de interesse (Z < 26, £ > 10'® ¢V). Além da presenga
desses tipos estelares ter sido confirmada dentro da nossa galaxia, a presenca de ambos
¢ cada vez mais evidente em regioes extragalacticas. Na tltima parte do capitulo, o
campo magnético da Via Lactea é descrito relacionando-se a magnetohidrodinamica
perturbativa, apresentada no capitulo anterior, as observagoes da rotacao de Faraday.

A descricao é fortemente baseada na morfologia galactica, levando a introducao de uma



parametrizacao global para o campo separada nas regioes do bojo e do disco.

O capitulo 5 compreende o desenvolvimento computacional relacionado a recon-
strucao e a simulacao de trajetérias de particulas portadoras de carga elétrica que
se propagam por campos magnéticos, técnicas conhecidas como backtracking e for-
wardtracking, respectivamente. A cinemética é descrita por passos cujos comprimentos
variam de acordo com o gradiente do campo (em primeira ordem). Quando aplicada as
parametrizacoes adotadas, houve também a necessidade da introdugao de uma fungao
que evita dinamicamente regioes onde o campo é nulo. Uma andlise breve dos incre-
mentos espaciais e temporais resultantes ¢é feita com a aplicacao do método a um evento
real do Observatorio Auger. Em seguida, é mostrado como a componente aleatoria do
campo galactico é inserida no cédigo de reconstrucao sem que sejam violados os com-
primentos de coeréncia observados experimentalmente. Neste caso, em particular, o
método de Monte Carlo é utilizado para simular dire¢oes distribuidas uniformemente
em angulo sélido. Toda a anélise espacial contida nesta parte da tese é fundamentada
em sistemas de referéncia especificos e na transformacao de coordenadas entre eles, o
que é feito no encerramento do capitulo.

O potencial da técnica do tracamento das trajetorias de particulas é explorado
de quatro maneiras diferentes no capitulo 6, seguidas pela apresentacao dos resultados
obtidos e implicacoes. A caracterizacao dos eventos quanto & sua energia e direcao de
chegada, determinados por programas empregados na base de dados do observatoério,
foram utilizados como condicoes iniciais no codigo de backtracking que deu origem a este
estudo. Partindo do pressuposto de que particulas priméarias sao nicleos elementares,
a propagacao foi reconstruida variando-se a carga elétrica em intervalos de nimeros
atomicos relacionados a composicao quimica discutida ao longo de todo o texto do
trabalho. A primeira analise refere-se a um evento de energia ultra-alta acompanhado
por eventos com energias secundarias distribuidos pela mesma regiao celeste, detectados
no Observatéorio Auger. O objetivo é detalhar o que deve ser considerado na tentativa
de relacionar particulas no espaco e tempo aos candidatos a fontes dentro da Via Léactea.
backtracking também foi utilizado na tentativa de inferir, aproximadamente, o espectro
de composicao quimica da radiacao priméaria, detectada até hoje pelo observatorio, sob
a hipotese de que a aceleracao até energias mais altas ocorre em nicleos ativos de
galaxias.

O forwardtracking foi utilizado nos outros dois casos abordados no capitulo 6. O
primeiro deles compreende uma estrela de néutrons com grande atividade magnética

cuja localizacao na Via Lactea é bem estabelecida, a partir da qual a emissao de particu-



las foi simulada. Particularmente para o magnetar SGR 1806—20, a composi¢ao quimica
dos raios cosmicos foi considerada de maneira implicita na energia total do niicleo, as-
sim como esta foi a tinica anélise em que a componente turbulenta do campo magnético
galactico foi inserida no c6digo de reconstrucao. Essa circunspecao visa prever direcoes
celestes onde excessos no fluxo da radiagao cosmica, advindos das explosoes recorrentes
da estrela, seriam passiveis de observagao. No segundo caso, a emissao de nicleos atomi-
cos em uma determinada faixa de composicao elementar é simulada a partir da posi¢ao
do Aglomerado de Virgem, um conjunto de galdxias energéticas potencialmente candi-
datas a fontes, localizado fora do Grupo Local. Para cada valor do ntimero atomico,
particulas sao atiradas na direcao da Terra com energias progressivamente maiores até
que sua deteccao seja espacialmente possivel.

A analise pelo forwardtracking também permite que o campo magnético total da
Via Lactea seja estudado através da observagao de raios cosmicos. Particulas simuladas
a partir da posi¢ao do magnetar SGR 1806 — 20 em direcao a Terra possuem trajetorias
delineadas majoritariamente pelo campo magnético do bojo da Via Léctea, enquanto a
situagao equivalente para niicleos gerados no Aglomerado de Virgem demonstra que o
campo do disco galactico é o mais influente nesse caso. O confrontamento entre dados
resultantes de simulagoes e observagoes sera importante na confirmagao (ou descarte)
das geometrias e intensidades envolvidas nas parametrizacoes baseadas em medidas de
rotacao de Faraday.

A conclusao da tese se da no ultimo capitulo, no qual cada secao traz uma descri-
¢ao sucinta dos principais efeitos e métodos analiticos utilizados, seguida pelos resulta-
dos obtidos e suas implicacoes. Ao longo dos anos de estudo dedicados ao embasamento
desta pesquisa, ficou claro que os avancos no conhecimento a respeito da composi¢ao
quimica dos raios césmicos de energia ultra-alta permitirao que campos magnéticos
galacticos sejam estudados a partir de medidas desse tipo de radiacdo. A busca dessas
assinaturas da Via Lactea em dados do Observatorio Auger é incentivada através de
algumas idéias apresentadas no final do texto, referentes as duas componentes mais

importantes do campo de grande escala.



1 Raios cosmicos

1.1 Radiacoes ionizantes: primeiros experimentos

A emissao natural das radiacOes ionizantes «, [ e -y, descobertas por volta de 1900
e caracterizadas, nessa época, apenas pelo seu “poder de penetracao” nos materiais,
nao foi suficiente para explicar a descarga de eletroscopios, mesmo quando completa-
mente isolados, observada nos laboratorios. Em 1910, Wulf (ref. [1]) usou um desses
aparelhos para medir a taxa de ionizagao do ar na base da Torre Eiffel, onde obteve
6 fons/(cm’ s), e comparar com o valor no topo da torre, a 330 m de altura, onde
mediu 3.7 fons/(cm® s). No ano seguinte, Eve (ref. [2]) considerou que fontes pontuais
seriam observadas a uma distancia! r com intensidade proporcional a r=2exp (—\r),
integrando essa quantidade sobre um plano para representar o solo. O parametro A
representa o coeficiente de absorcao de raios-vy pelo ar referente a emissdo do elemento?
radio C. A estimativa do decréscimo da intensidade da radiagao em relagao ao valor no

contato com o solo, a uma determinada altura, é apresentada na tabela 1.

Tabela 1: Comparacao de Eve entre as intensidades da radiacao a uma dada altura e no
contato com solo, usando como parametro o comprimento de atenuacgao da intensidade
de emissao de raios-y do Ra C.

Altura (m) 0 [ 1 |10 100 | 1000
Intensidade relativa (%) | 100 | 98 | 83 | 36 | 0.1

As evidéncias do excesso de radiacao ambiente levaram Hess (ref. [3]), em 1912,
a realizar um voo de balao em que, durante seis horas até atingir a altitude maxima de
5200 m e voltar, registrou a taxa de ionizagao do ar medida simultaneamente por trés
eletroscopios. A figura 1 mostra a média dos resultados desse experimento. Hess descar-
tou a possibilidade de que materiais radioativos na atmosfera estivessem contribuindo
para a abundancia de ionizacao e concluiu que uma radiagao com grande capacidade
de penetracao estava entrando pela parte superior da atmosfera, uma visao considerada

como o marco do inicio da pesquisa na area de raios césmicos.

I'Nas coordenadas esféricas ¥ = (7‘ = \/m, P, 9)~

2Radio C era o nome dado a um dos produtos do decaimento do radio, o bismuto-214, também
radioativo.
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Figura 1: Valores médios da taxa de ionizacao do ar em funcao da altitude, no experi-
mento de Hess de 1912.

Logo ap6s o aprimoramento do contador Geiger-Miiller para a detecgao de todos
os tipos de radiacoes ionizantes, com o qual ¢ possivel registrar eventos individuais,
Bothe e Kolhorster (1929, ref. [4]) observaram que dois desses instrumentos, monta-
dos verticalmente um sobre o outro, apresentavam freqiientemente descargas que coin-
cidiam?® (com precisdo de 1072 s), mesmo quando blocos de chumbo e ouro! de 4 cm
eram introduzidos entre eles. Devido a improbabilidade de que elétrons secundarios,
gerados pela interacao de radiacdo «y (supostamente de origem cosmica) com o material
das placas, atingissem ambos os contadores ao mesmo tempo, esse resultado sugeriu
fortemente que a natureza dos raios césmicos fosse corpuscular e, devido & capacidade
de percorrer distancias grandes na matéria, os autores estimaram que eles deveriam
possuir energias entre 10° — 10 eV. Diversos grupos comecaram a fotografar a pas-

sagem dessas particulas em camaras de Wilson submetidas a campos magnéticos e as

30 meétodo de coincidéncia, desenvolvido por Bothe, era baseado no registro filmografico dos pon-
teiros dos contadores. Segundo o proprio inventor, “o consumo de filme era enorme” (ref. [5]).

40 bloco de ouro foi obtido como um empréstimo temporario de um banco local, causando certa
preocupacao acerca de sua seguranga (ref. [6]).



curvaturas das trajetorias revelaram que elas sao carregadas eletricamente, além de
confirmar a faixa de energia estimada por Bothe e Kolhorster.

Ao tomar conhecimento dessa experiéncia, Rossi desenvolveu um circuito elétrico®
para registrar coincidéncias entre contadores Geiger-Miiller com uma resolucao tempo-
ral 100 vezes maior em relacao ao aparato de Bothe, levando a invencao a ser adotada
rapidamente nos laboratorios ao redor do mundo. Em 1933 (ref. [7]), Rossi montou
um arranjo triangular de detectores, na posi¢cao vertical, com a finalidade de estudar a
natureza de raios cosmicos locais através de coincidéncias causadas por particulas se-
cundérias. Usando escudos de ferro e chumbo de vérias espessuras na parte superior, ele
descobriu que pequenas cascatas eram geradas por duas componentes: uma mole, capaz
de criar particulas em grande quantidade, porém atenuada rapidamente pelo chumbo,
e uma dura, capaz de atravessar varios centimetros do material gerando, apenas ocasi-
onalmente, chuveiros. Outros experimentos identificaram, pouco tempo depois, a parte
menos penetrante como sendo composta por fotons e elétrons. As particulas menos
interagentes, de massa intermedidria entre as massas do préton e elétron, foram descar-
tadas como mésons e identificadas como um novo tipo, os mions, alguns anos mais
tarde.

Na mesma época, Rossi organizou uma expedicao para Asmara, capital da Eri-
tréia, na Africa, para testar a hipotese da existéncia de uma assimetria azimutal na
distribuicao de particulas carregadas incidentes no solo devido ao campo magnético da
Terra em latitudes relativamente préximas ao equador®, onde as linhas do campo sdo
aproximadamente paralelas ao solo. Como no experimento do arranjo triangular, Rossi
queria assegurar que detectores diferentes nao registrassem sinais diretos de uma tnica
particula’, realizando testes para determinar a taxa de coincidéncias acidentais com trés
contadores Geiger-Miiller separados horizontalmente. No trabalho em que publicou os

resultados confirmando o efeito leste-oeste, em 1934 (ref. [8]), ele comentou:

“A freqiiéncia das coincidéncias registradas com os contadores a certa dis-
tancia uns dos outros (...) parece ser maior do que seria previsto com base
no poder de resolucao do circuito de coincidéncia. Aquelas observagoes nos

fizeram questionar se todas essas coincidéncias sao, de fato, coincidéncias

SEm particular, Rossi inventou o primeiro circuito elétrico a realizar a operacdo légica AND, uti-
lizando tubos de vacuo de trés eletrodos como amplificadores (triodos). Esse circuito de coincidéncia
¢é considerado o primeiro dispositivo eletronico de medida na fisica de particulas.

6A latitude de Asmara é 15° 20’ 0” N.

"Ele pretendia medir coincidéncias de efeitos secunddrios de uma mesma particula.



acidentais. (...) Parece que, de vez em quando, o equipamento é atingido
por chuveiros muito extensos de particulas, que causam coincidéncias entre
os contadores mesmo quando colocados a distancias grandes uns dos out-
ros. Infelizmente, eu nao tive tempo de estudar esse fenomeno com mais
detalhes no intuito de estabelecer, com precisao, a existéncia supostamente

corpuscular dos chuveiros e investigar suas origens.”

Os chuveiros atmosféricos extensos foram redescobertos quatro anos mais tarde por
Pierre Auger, que iniciou o primeiro estudo sisteméatico a respeito da sua estrutura e

distribuicao espacial.

1.2 Os trabalhos de Pierre Auger

Nos anos 1930, vérios estudos mostraram que as particulas vindas do topo da atmosfera
consistem em elétrons, com massa m., absorvidos por placas de chumbo de (5 — 10) cm,
e uma nova particula com massa entre (100 — 200) m,, até entdo desconhecida, com
poder de penetragdo maior (~ 15 cm de chumbo). A questdo era se ambos esses tipos
atingem a Terra de modo independente, ou se um é produzido secundariamente pelo
outro ao atravessar a matéria. Auger et al. (1938, ref. [9]) argumentaram que se a
producao secundaria aparece na forma de um jato de particulas, seria possivel que esse
efeito ocorresse com uma certa coeréncia espacial, formando uma frente que poderia
ser detectada e estudada através da coincidéncia nos sinais de contadores arranjados
horizontalmente variando-se a distancia, geometria e blindagem. Nesse primeiro tra-
balho, a simultaneidade foi confirmada em areas até 25 m? e ficou claro que os jatos sdo
compostos por particulas altamente penetrantes cujas energias, somadas, implicavam
em eventos priméarios ~ 10! eV. Os autores creditaram a origem dessas cascatas a
interacao de raios césmicos com a atmosfera terrestre. Ainda em 1938, Auger et al.
(ref. [10]) mostraram que contadores cobrindo uma area de 1000 m? também sao dis-
parados em coincidéncia, enquanto medidas de perda de energia em placas de chumbo
levaram a conclusao de que algumas particulas primarias deveriam ter (10'2 — 10'3) eV
de energia e atingiriam o nivel do mar apenas se fossem criadas em altitudes < 1 km.
No ano seguinte, Auger et al. (1939, ref. [11]) formalizaram as idéias acima com
resultados refinados em uma publicacao mais abrangente no meio cientifico, a partir da

qual a nocao de chuveiro atmosférico extenso ficou estabelecida como conseqiiéncia de



8 em elétrons e estes,

uma cadeia de processos que envolve o decaimento de mésotrons
por sua vez, dao origem a cascatas locais em altitudes mais baixas, provavelmente o
tipo de efeito isolado que Bothe e Schmeiser (ref. [12]) observaram, em 1937, em um
experimento de coincidéncias usando dois contadores separados por uma distancia fixa,
de 50 cm. Principalmente nesse altimo trabalho de Auger et al., o pioneirismo se deu
pela metodologia de caracterizacao de chuveiros extensos através do distanciamento
gradual de contadores até 300 m, com o qual foi observada uma reducao nas coin-
cidéncias, e a verificagao de sinais em detectores diferentes dentro de uma janela de
tempo de 107% s com base em uma funcao de probabilidade. Com a blindagem de
chumbo, eles descobriram que a parte externa de um chuveiro extenso ¢ composta por
fotons e elétrons, a chamada componente eletromagnética, simetricamente distribuida
em torno de um feixe menos divergente de particulas com massa maior. A densidade
de 10 — 100 particulas/ mQ7 derivada de um nimero total estimado em 10° particulas
na frente dos chuveiros, era obtida pela relacao entre a propor¢ao entre os sinais e as
distancias entre os contadores, mais uma idéia desenvolvida por eles sob a logica de
que, caso um detector apresentasse um sinal, detectores vizinhos teriam chance maior
de acusar a passagem de particulas em comparacao com os mais distantes. Assim, a
energia depositada na superficie e atmosfera terrestres refletiam a energia de particulas
primarias com 10'° eV, em concordancia com a distribuicao espectral de raios cosmicos
N (> E) o< E~? através da caracterizagao de cascatas em altitudes diferentes. Na con-
clusao do trabalho, Auger e os co-autores especulam que campos elétricos de grande
extensao poderiam ser responsaveis pela aceleracao em vista da impossibilidade de uma
particula carregada adquirir 10'® €V em um tnico processo. Na década seguinte, Alfvén
demonstrou que campos elétricos cosmicos sao praticamente despreziveis e Fermi apre-
sentou um mecanismo de aceleracao, amplamente aceito até hoje, baseado em campos
magnéticos. Ambos esses efeitos eletromagnéticos serao explicados neste capitulo.
Auger passou a estudar, nos anos que seguiram, a absorcao da radiagao secundaria
pelo ar e no chumbo em varias altitudes (até mesmo em avides) e com detectores de
varios tipos arranjados em um ntmero vasto de combinacoes, com a intengao de separar
o chuveiro principal, com extensao de algumas centenas de metros, de chuveiros locais,
que nao cobriam uma distancia maior do que 50 cm sobre o solo. Em um dos tltimos
trabalhos desse tipo, para o qual foram usados nove detectores, Auger e seu grupo

(1949, ref. [13]) descobriram uma nova componente dos chuveiros extensos altamente

8Como os miions eram denominados naquela época.



penetrante, capaz de gerar sinal nos contadores mesmo quando estes eram protegidos
por 20 cm de chumbo, produzindo uma grande quantidade de elétrons secundérios.
Mesmo sem concluir se detectores protegidos por chumbo disparavam em coincidéncia
por particulas que compunham primariamente o chuveiro ou devido aquelas criadas a
partir da interacao com o material do escudo, os autores terminam o trabalho obser-
vando que apenas mésons e elétrons nao sao suficientes para explicar todos os efeitos
de absor¢ao medidos nas partes mais penetrantes das cascatas (a regido central dos
chuveiros).

E importante ressaltar que, entre 1939 e 1940, o grupo de Wataghin (refs. [14]
e [15]) também havia iniciado uma série de experimentos destinados a estudar como a
freqiiéncia de coincidéncias em detectores blindados variava em relagao a sua separacao.
O arranjo de detectores consistia de quatro contadores protegidos por 17 cm de chumbo,
além de um quinto, disposto sob uma camada de 23 cm de chumbo. Durante 12 dias de
observagao, foram registradas nove coincidéncias quintuplas que, junto a disposicao dos
detectores, levou os autores a concluir que aproximadamente 15 particulas altamente
penetrantes, os ja citados mésotrons, estariam espalhados por uma area de ~ 1 m?
nos chuveiros atmosféricos observados. Até 1940, nenhuma estimativa de energia das
particulas ou das cascatas havia sido feita pelo grupo. Os trabalhos citados neste para-
grafo correspondem aos primeiros resultados de pesquisa realizada no Brasil publicados

na revista Physical Review.

1.3 Chuveiros atmosféricos extensos

Ntcleos atdomicos com energia total > 10'® eV (=1 EeV) sdo encontrados apenas na
natureza, forma de radiagdo césmica, e provavelmente nunca serao produzidos em ace-
leradores?. Essa faixa de energias ultra-altas corresponde fatores de Lorentz > 10°, de
modo que v &~ ¢ (1 — 5 x 107!%) &~ ¢ pode ser considerado ao longo de suas trajetorias.
Ao entrar pelo topo da atmosfera terrestre, uma particula priméria (ou simplesmente
“um primario”) inicia uma cascata através de uma seqiiéncia de interagdes hadronicas
em que, a cada geracao, o decaimento rapido de mésons ¥ transfere energia para a
componente eletromagnética do chuveiro, compondo sua parte mais externa e numerosa.
Mésons 7 também sdo gerados no topo da atmosfera e transportam aproximadamente

10% da energia primaria (ref. [16]), cujos decaimentos em miions p* (e os neutrinos

9 Atualmente, experimentos realizados no CERN (do francés Conseil Européen pour la Recherche
Nucléaire) geram prétons com uma energia méxima de 3.5 x 1012 eV em relagdo ao laboratério.
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correspondentes) compoem uma parte mais interna do chuveiro; proximo ao eixo de
simetria dessa estrutura, ocorre uma cascata de nucleons (veja figura 2). Elétrons,
positrons e raios-y originarios do decaimento de particulas secundarias de todas as
regioes do chuveiro constituem a componente eletromagnética que, ao final, representa a
dissipacao de cerca de 90% da energia inicial do nucleo priméario. Juntos, os subprodutos
de cada uma dessas componentes se distribuem formando um disco fino que viaja até
o solo perpendicularmente a direcao de chegada do raio césmico. Um préton primario
com energia 10 EeV, por exemplo, é capaz de gerar uma frente com um niimero maximo
~ 10'° particulas espalhadas por uma &rea circular ~ 20 km? e apenas alguns metros
de espessura. Note que a fracao da energia inicial por particula é suficiente para que
elas sejam relativisticas. Logo, a frente se propaga com a velocidade da luz. Essa
morfologia recebe o nome de chuveiro atmosférico extenso (ou EAS, do inglés Extensive
Air Shower) e é responsavel pelas coincidéncias observadas em detectores separados a

distancias de varios quilémetros.

Top of the Atmosphere

Ln{#) of Partcles

Ground Level

Figura 2: Morfologia de um chuveiro atmosférico extenso. A esquerda, a curva vermelha
representa o ntimero total de particulas para cada valor da profundidade atmosférica.
O maximo ocorre aproximadamente nas altitudes de aeronaves em cruzeiro. Figura fora
de escala.
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1.3.1 Enmergia

A deposicao de energia por um EAS ocorre desde o topo da atmosfera até o solo. Assim,
a energia da particula primaria pode ser estimada a partir de dados coletados em ambas
essas regioes. Sobre a superficie da Terra, a radiagao Cerenkov de mions na agua pode
ser tomada como um parametro energético ja que miuons interagem fracamente com a
atmosfera!?.

Ao atravessar um meio dielétrico, uma carga elétrica perde energia a medida que
seu campo altera a polarizacao das moléculas proximas a sua trajetoria. Apds a pas-
sagem, os sentidos dos momentos de dipolo voltam a ter uma distribuicao originalmente
aleatoria e energia é dissipada a partir de cada ponto do percurso como uma onda es-
férica amortecida no material. O comprimento dessa onda varia com a freqiiéncia

segundo a relagao de dispersao

2

NV (w) =5 [1- B )]

onde v é a velocidade da particula, § = v/c e n é o indice de refragdo do meio. A uma

distancia a da trajetoria, segue que o campo elétrico irradiado depende da fase

Erad X €exp [_ (>\ + )‘*) Cl] )

que ndo tende a zero quando a — 0o caso A seja um niimero imaginério puro'! (ref. [17]).
Como conseqiiéncia, a onda eletromagnética nao é absorvida no meio dielétrico. A

condi¢ao necessaria para que A seja um nimero imaginario puro é

6 Z -, (1)

descoberta por Cerenkov durante sua poés-graduacao'?, incumbido de investigar a lumi-
nescéncia de solugoes bombardeadas por particulas beta de elementos radioativos, ao

perceber que solventes comuns também emitiam luz (1937, ref. [18]). Como a maioria

19Apesar disso, o ntimero de muions é uma ordem de grandeza menor em relacdo & quantidade de
particulas da componente eletromagnética de um EAS.

' Pois a exponencial passa a ser independente de a.

12Essa expressdo também aparece na interpretacio semiclssica do processo de emissdo como con-
seqiiéncia da conservagao de energia e momento, na transformada de Fourier das equagoes de onda
no calibre de Lorenz, no principio da causalidade para determinar o lugar geométrico dos potenciais
e campos da particula e como uma condigio de ressonancia em plasmas nao-magnetizados (no eletro-
magnetismo, a corre¢ao do efeito de densidade é inserida manualmente na equagdo de Bethe-Bloch e
a energia média de excitagao é substituida pela energia do plasma).
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dos dielétricos possui n 2> 1, esse efeito s6 ocorre no regime ultra-relativistico. Cada
particula da frente de um EAS possui 5 &~ 1 e satisfaz a condicao dada pela desigual-
dade (1) na agua (n ~ 1.333), um material relativamente barato em forma pura e
empregado na maioria dos detectores de superficie em experimentos de raios cosmicos.
Além disso, a emissao eletromagnética ocorre a partir da superficie de um cone cujo
vértice é centrado dinamicamente sobre a posicao da particula. O angulo £ entre os

vetores propagagao da onda e velocidade da particula obedece a relagao

cosé = — (2)

que, junto a equagao (1), implica diretamente em & < 90°. Como a frente dos EAS
sempre possui uma componente vertical de incidéncia em relacao ao solo, a restrigao
desse angulo de emissao na 4dgua implica no fato de que o revestimento interno dos con-
tadores deva ter um albedo suficientemente proximo a 100%, além de um espalhamento
aproximadamente isotrépico, a fim de maximizar sua deteccao.

No Observatorio Auger, a metodologia experimental que utiliza a radiagao emi-
tida por particulas ultra-relativisticas em um meio material como base para medir a
deposicao da energia de um chuveiro extenso no solo compreende um arranjo de detec-
tores Cerenkov com agua deionizada. Dadas as dimensoes de uma frente de particulas,
estacoes com separacao espacial ~ km medem, individualmente, a deposicao local de
energia por muons. Globalmente, a distribuicao das intensidades desses sinais é rela-
cionada ao baricentro da cascata para que a energia total seja estimada. Isso é feito
através de uma funcgao de distribuigao lateral, ou LDF (do inglés lateral distribution
function), cujos parametros variam de um observatorio para outro. A maneira como
elétrons, positrons e fotons se distribuem ao longo do desenvolvimento do chuveiro
é diferente de como mions o fazem: a forma parametrizada da curva mudnica nao
decresce tao rapidamente em relacao a distancia ao eixo e pions neutros regeneram con-
tinuamente a componente eletromagnética (ref. [19]). Porém, no caso de um primério
hadrénico, o formalismo que serd apresentado a seguir descreve as caracteristicas prin-
cipais da parte eletromagnética com boa aproximacao e, para o Observatério Auger, a
LDF obtida a partir desse resultado sera apresentada na secao 2.3.

O indice de refracao da atmosfera terrestre é n ~ 1.0003 e, segundo a equagao (2),
o angulo de abertura do cone que define o lugar geométrico da emissao de radiagao
Cerenkov é desprezivel durante o processo de formagao de um chuveiro extenso. Nesta

regido, o efeito dominante é a excitagao das moléculas de nitrogénio (N3) pela dissipagao
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Tabela 2: Principais canais de transferéncia de energia dos hadrons para léptons em
um chuveiro atmosférico extenso (ref. [20]).

Particula | Tempo de vida-média (s) | Modo de decaimento | Fragao de decaimento

nt (2.6033 4 0.0005) x 1078 pE o+ ( Un ) (99.98770 + 0.00004)%

Yy

70 (8.4+0.6) x 10717 27y (98.798 £ 0.032)%

de energia da componente eletromagnética, cujo resultado é a producao de fluorescéncia
com linhas espectrais no ultravioleta proximo (300 — 400 nm). Apesar da razdo entre
as radiacoes emitida e dissipada no meio ser ~ 5 x 107°, o niimero vasto de particulas
que formam a frente torna esse processo nao apenas significante, como crucial na car-
acterizacao do chuveiro. A atmosfera funciona como um alvo para os raios cosmicos.
Nela, toda a caracterizagao do desenvolvimento de um EAS é baseada na profundidade

atmosférica X, que se relaciona com a altitude h por

X (h) = / " o (W) . 3)

A densidade do ar g, (h) depende de fatores como pressdo, temperatura e umidade
para o local onde a observacao ¢ feita. Se um chuveiro possui angulo zenital 6, a
transformacao dh’ — dh'/ cos 6 deve ser feita na equagao (3) para quantificar X (h) em
cada ponto do seu eixo. A quantidade h/cos@ é chamada de slant depth e representa
a transformacao do referencial de altitudes para o referencial do eixo de um EAS; o
grafico da figura 3, por exemplo, mostra a esquematizacao de curvas do desenvolvimento
longitudinal em relacao ao slant depth.

O desenvolvimento lateral de um chuveiro atmosférico ocorre simetricamente em
torno do seu eixo devido a combinac¢ao de multiplos espalhamentos coulombianos e do
momento transverso resultante da sucessao de decaimentos e interacoes. No plano que
contém e que se move com a frente de particulas, considere como a origem o ponto de
interseccao com o eixo da cascata. A uma distancia p, a densidade média de particulas
na componente eletromagnética ¢ dada pela formula de Greisen (1956, ref. [21]), Kamata
e Nishimura (1958, ref. [22])

abreviada pelas iniciais dos autores como NKG, onde s é a idade do chuveiro e C'(s) é

um fator de normalizacao dado por
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B I'(4.5—s)
C 27T (s)T (4.5 —2s)°

No parametro conhecido como raio de Moliére,

C(s)

PM = = ) (5)

E caracteriza a perda de energia devido a multiplos espalhamentos coulombianos, E.
é uma energia critica (por particula) abaixo da qual a bremsstrahlung é dominada pela
ionizagao no processo de degradacao da energia dos elétrons, o, é a densidade do ar e
X,aq € chamado de comprimento de radiacao. Como mencionado antes, em média, 90%
da energia total de um chuveiro encontra-se na regiao cilindrica de raio p); centrada no
eixo do chuveiro. Escrevendo t = X/X,.q4, a idade do chuveiro é descrita em fungao da

profundidade atmosférica como

3t
ot 2tee

Além da maneira como a componente eletromagnética é distribuida espacialmente

S

na frente de um EAS, a energia do primario também determina o nimero dessas
particulas de acordo com a profundidade atmosférica. Esse efeito é chamado de de-
senvolvimento longitudinal do chuveiro. Gaisser e Hillas (1977, ref. [23]) propuseram a

parametrizacao

X'max'—X()

X — XU Nint Xmax - X
Ne(X) = Npaoe | == - |
( ) <Xmaz - XO) P ( )\int > (6)

com o parametro X,,,, representando a profundidade atmosférica em que o namero de
particulas atinge um valor maximo N,,o = N (Xpnaz), Xo € a profundidade da primeira
interacao primario-atmosfera e \;,; € o livre caminho médio de interacao. O méximo da
distribui¢ao N, (X) é governado pela mesma energia critica E,. introduzida na equagao 5
sendo que, além desse ponto do desenvolvimento longitudinal, fotons da frente cessam
a producao de pares e passam a perder energia por espalhamento Compton.

A radiacao de fluorescéncia das moléculas de Ny é emitida isotropicamente a
partir de cada ponto do eixo do chuveiro, e sua intensidade a uma dada profundidade
atmosférica é proporcional & energia total depositada pelos elétrons nesse mesmo X, ou

seja,

15



dE

O termo Y)\f é chamado razao de fluorescéncia e também depende da temperatura
e pressao atmosférica locais, sendo crucial na determinacao das energias totais dos
EAS. O ntmero total de fétons de fluorescéncia também pode ser escrito em funcao da

quantidade de elétrons presentes ao longo do desenvolvimento de uma cascata como

N, =Y N (X)a (X), (8)

onde o (X) é a energia média depositada por elétron. Observe que as duas expressoes
acima relacionam a equacao (6) a quantidade observavel N, de fétons com comprimento
de onda .
Para os telescopios de fluorescéncia, a atmosfera terrestre equivale a um calorimetro.

A razao de fluorescéncia Y)\f ¢ um fator de proporcionalidade que representa a deposicao
local de energia decorrente da excitacao das moléculas de Ny causada pela passagem
de elétrons. Porém, uma fracao da energia da particula priméaria é dissipada na forma
de neutrinos e muons de altas energias que acabam por atingir o solo. Barbosa et al.
(2004, ref. [24]) apresentam uma corre¢ao para a energia calorimétrica, levando a de-
terminacao da energia priméria, através das simulacoes de Monte Carlo do programa
CORSIKA!. Os autores abordam o problema estudando separadamente a contribuicao
de cada componente de um EAS para a deposicao energética, diferentemente de trabal-
hos anteriores a respeito do assunto. A maneira como essa formulacao é utilizada na

andlise de dados do Observatorio Auger sera detalhada na sub-secao 2.4.

1.3.2 Composicao quimica

Assim como a energia, a composicao quimica da radiacdo cosmica priméaria também
influencia a formacao de um EAS. Durante o desenvolvimento da frente do chuveiro,
a transferéncia de energia da parte hadronica para a parte leptonica ocorre por canais
diferentes. A taxa de decaimento de pions carregados é varias ordens de grandeza menor
do que a de seus equivalentes neutros (veja tabela 2), resultando no crescimento mais
lento, em nimero, da quantidade de muons em relagao as particulas da componente
eletromagnética. Além disso, os mions nao se multiplicam: eles perdem pouca energia

para a atmosfera, por ionizacao; seu niimero total cresce até um valor maximo e depois

13 Abreviacdo de Cosmic Ray Simulations for Kascade.

16



é atenuado lentamente devido a seu decaimento. Em contraste, a criacao de pares é
limitada unicamente pela energia de corte F,. e, apés o niimero maximo, a atenuacao

na quantidade de elétrons e positrons ¢ bem mais acentuada (veja figura 3).

6

~a o

Number of particles
N w

—

400 800 1200
Slant depth (gfcmzl

Figura 3: Perfis esquematicos de dois chuveiros de baixa energia (~ 10'® eV). As
linhas solidas referem-se & componente eletromagnética; as tracejadas representam a
quantidade de muons. N, é multiplicado por 20 em relagao a N. em uma escala linear
arbitraria. Figura da referéncia [25].

Com base nesses efeitos, Gaisser (ref. [25]) argumenta que é razodvel assumir que
muons possuam uma relacao mais simples com a energia primaria e que o perfil desse
desenvolvimento longitudinal seja menos susceptivel a flutuagoes, preservando melhor a
informacao sobre o contetido hadrénico do ntcleo inicial. Para um chuveiro atmosférico

iniciado por um préton com energia Fy, o autor deduz

NP (> 1 GeV) o B (9)

como o nimero total de mions de baixa energia. O expoente p, depende do modelo
usado nas simulagoes. Ele também assume o modelo da superposicao, cuja hipotese ¢é a
de que um chuveiro iniciado por um niicleo de niimero de massa A e energia inicial Ej
equivale & sobreposi¢ao de A chuveiros iniciados por protons com energia inicial Fy/A,
para escrever

Ey

N2 (>1GeV) x A <q)pu : (10)

Assim, A cascatas sobrepostas teriam um contetido muoénico dado por
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Nt = A"PeNP, (11)

Integracoes numéricas cuidadosas das equagoes de cascatas, feitas por Elbert e
publicadas por Elbert e Gaisser (1979, ref. [26]), demonstram similaridade a equagcao (10)
e produzem como resultado p, = 0.86 na faixa de energia 10'* — 10'® eV, com uma pre-
cisao < 10%. Segundo a equacdo (11), isso significa que, em relagdo ao nimero de
muons em um chuveiro extenso iniciado por um préton, um nicleo primario de carbono
(A = 12) produziria ~ 42% a mais de muons, enquanto um ntcleo de ferro (A = 56) se-
ria responsavel por um excesso equivalente de ~ 76%. Gaisser (ref. [25]) ainda faz uma
comparagao entre energias dessas simulagoes e alguns resultados de AGASAM (ref. [27])
para apontar que o conteido muonico medido dos EAS é compativel com uma com-
posicao quimica priméria pesada, envolvendo principalmente niicleos do grupo CNO.

O motivo pelo qual a equagao (9) foi integrada para mions com energia acima de
1 GeV é que detectores desse tipo de particula devem ser enterrados ou protegidos por
concreto para que nao sofram influéncia da componente eletromagnética. Isso é garan-
tido, por exemplo, por uma espessura de 2 m de concreto, com densidade 2.5 g/cm3,
que tipicamente exclui mions com energia < 1 GeV. No caso de arranjos de superficie,
esse ¢ um problema para qualquer ntimero de detectores acima de algumas dezenas,
separados por quilometros de distancia.

A figura 3, apesar de esquematica, reflete uma separacao real entre as curvas
do desenvolvimento longitudinal da componente eletromagnética. Esse efeito também
pode ser usado para estimar a composicao quimica de um ntcleo primario. Heitler
(1936, ref. [28]), em sua teoria quantica sobre radia¢ao, introduziu a nogao do processo
de formacao de uma cascata a partir da idéia de que um elétron “rapido” com energia
inicial E;, ao sofrer bremsstrahlung em um meio material, deve emitir um féton com uma
energia comparavel a E;; o autor sugere F;/2. Esse foton de alta energia, por sua vez,
produz um par elétron-positron ao interagir com um nicleo do meio, cada qual criado
com ~ E;/4. O elétron inicial, que possuia F;/2 apds a emissdo, continua o processo
através do bremsstrahlung gerando um foéton com ~ F; /4, tendo sua energia degradada
para este mesmo valor. Evidentemente, o nimero de particulas da cascata cresce até que
ambos os tipos de particula tenham seus mecanismos de produgao interrompidos quando

suas energias passam a ser menores do que um limiar F,.. Heitler percebeu o poder dessa

HGigla do inglés Akeno Giant Air Shower Array, um experimento de raios cosmicos de energia
ultra-alta.
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abordagem simples ao notar que os caminhos livres médios para o bremsstrahlung e para
a criacao de pares sdo comparaveis em todos os meios materiais (em seu livro, ele mostra

que essas distancias sao praticamente iguais no chumbo e na agua).

Figura 4: Modelo de interagdo de Heitler. Figura adaptada da referéncia [25].

Gaisser (ref. [25]) observa que, apesar de Heitler discutir sobre cascatas puramente
eletromagnéticas, a estrutura bésica da teoria também se aplica a chuveiros iniciados
por hadrons. Nesse modelo simples, um raio césmico de energia inicial Ej sofre a
primeira interacao no topo da atmosfera, a uma profundidade X, resultando em duas
particulas com a metade dessa energia. Cada subproduto repete o processo apos percor-
rer um comprimento caracteristico A;,;, € assim sucessivamente (veja figura 4). Entao,

o nimero total de particulas

N(X)= (X =Xo0)/Xint (12)

¢ definido para uma profundidade atmosférica arbitraria. Supondo que a energia seja

dividida igualmente em cada interacao, uma tinica particula em X deve possuir a energia

Eq

B(X) = 55y (13)

Quando a frente do chuveiro extenso atinge o nimero méximo de constituintes, a
equagdo (13) toma a forma N (X,.) = Eo/E. e, em conjunto com a equacao (12)

para X = X,,.., 0 resultado é

E
Xmaaz - XO + )\int lg 507 (14)
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uma relacao'® importante envolvendo parametros mensuriveis por técnicas diferentes.
A composicao quimica também é inserida na andlise de Heitler através do modelo da
superposicao ao considerar que um nicleo de nimero de massa A e energia total Fy, na
forma de um raio césmico, interage com um ntcleo da atmosfera gerando A chuveiros

extensos de energia inicial Ey/A. A equagao (13) passa a ser escrita como

Lo
E(X)=—F7 =
(X) AN (X)
que, sob 0 mesmo raciocinio em torno de X = XA . resulta em
A Eq
Xmax = XO + )\int lg E - 1gA . (15)

Devido & natureza das interacoes envolvidas no desenvolvimento de um EAS, a
profundidade atmosférica da primeira interacao sempre possuira alguma flutuacao, acar-
retando na distribuicdo dos valores de XA em algum intervalo (ref. [29]). Portanto, a

max

equagao (15) é usada na forma

<X112a:):> = Dp [lg EO - <1g A>] + Cp (16)
onde D, (= A\ine) € chamada de taxa de elongacao e ¢, (= Xo — \int 1g E¢) é conhecida
como escala de profundidade absoluta. O indice “p” refere-se ao proton. A relagao
direta

max

(Ximaz) = (Xhaa) — Dy (13 4)

mostra que chuveiros iniciados por nucleos priméarios pesados se desenvolvem mais rapi-
damente em comparacao as cascatas geradas por nticleos leves com a mesma energia por
) < (XP,.). Pela defini¢cdo X = X (h), dada pela equagdo (3) na

sub-secao anterior, as altitudes h mais baixas em que os nimeros maximos de particulas

nucleon, ja que <X;2al,
Npaz 820 observados nos EAS decorrem de raios cosmicos primarios proténicos.

Na equagao (16), D, e ¢, representam a dependéncia inerente de X2 com as pro-
priedades das interagoes hadronicas nas altas energias. Antes do Observatorio Auger, a
atribuicao de valores a esses parametros s6 era possivel através de simulacoes do desen-
volvimento de chuveiros atmosféricos extensos com base na extrapolacao de modelos,

em duas ou mais ordens de grandeza no sistema do centro de momento, a partir de

5Note que o logaritmo é escrito na base 2, ou seja, lgz = log, .
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dados de aceleradores. Portanto, qualquer inferéncia a respeito da composicao quimica
de raios cosmicos com E = 10'® eV dependia fortemente desses modelos de interagao
(veja as referéncias publicadas em [29]).

Na maneira como as observacoes de raios cosmicos eram feitas até recentemente,
mesmo se os dados possuissem uma qualidade que permitisse uma boa caracterizagao
do chuveiro, a variacao dos parametros com o niimero de massa do nticleo é pouca e, em
geral, menor do que os erros experimentais. Havia também a dificuldade envolvendo
o fluxo de 1 particula/(km® ano) em torno de 10" ¢V, tornando qualquer analise
estatistica impraticavel na regiao do espectro de energias ultra-altas. O Observatorio
Pierre Auger tem mudado essa situacao através da coleta de uma quantidade maior
de dados com precisao sem precedentes. Para uma determinada faixa de energia, as
medidas de profundidade atmosférica permitem que seja feita uma analise comparativa
entre A; e A, através de <XA1 > e <XA2

oL max>, sem qualquer hipotese a respeito dos valores

das massas atomicas dos nicleos primérios. Como a escala de profundidade absoluta
do préoton é muito mais incerta do que sua taxa de elongagao, a equagao (16) é derivada

para dar origem ao parametro

d<XA > d (log, A)
p= N\ Emea) _p (g CVO8 D) 1
dlg Eqy p( leng())’ (7)

chamado simplesmente de taxa de elongacao (ref. [30]), onde b ¢ uma base qualquer.

Esta é a principal grandeza utilizada hoje no estudo comparativo entre particulas

primarias leves e pesadas.

1.4 O corte de Greisen-Zatsepin-Kuz’min

Os primeiros satélites de comunicacao surgiram no inicio da década de 1960 como
instrumentos passivos. Baldes esféricos de plastico metalizado'®, com diametro 30 —
40 m, eram colocados em orbita (1000 — 2000 km de altitude) por foguetes e refletiam
ondas de radio entre continentes. Como as freqiiéncias envolvidas eram = 1 GHz, o
sinal era conduzido até o receptor através de uma antena captadora composta por um
guia de onda na forma de chifre piramidal, de comprimento ~ 6 m, com um refletor de

foco na extremidade. A impedancia resultante do equipamento (antena -+ eletronica)

6Chamado de MPET, uma combinagao de PET (sigla inglesa para tereftalato de polietileno), o
mesmo polimero utilizado atualmente em garrafas, com uma deposi¢do de aluminio em vacuo. Na
forma de filme, o material é usado hoje para embalar alimentos, entre outras coisas.
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era casada!” com a impedancia do espaco livre a fim de maximizar o ganho e atingir a
sensibilidade necesséria.

Entre 1964 e 1965, calibrando um desses instrumentos, Penzias e Wilson (ref. [32])
observaram um ruido zenital efetivo de 4.08 GHz, equivalente a temperatura de antena'®
(3.5 +1.0) K, mesmo apos excluirem as fontes de interferéncia conhecidas. Esse efeito
j& havia sido detectado antes nos Laboratorios Bell, onde ambos trabalhavam. Penzias
construiu uma fonte de referéncia para ruidos resfriada com hélio liquido e Wilson fez
um circuito comparativo com grande estabilidade de modo que a medida de 3.5 K nao
podia mais ser desprezada como incerteza experimental (ref. [34]). Aparentemente,
esse sinal residual nao possuia polarizagao, era isotropico e sem variacoes sazonais. Ao
saberem de um preprint cuja hipotese era a existéncia de uma radiacao térmica de
fundo no universo, devido ao Big Bang, os pesquisadores contactaram o grupo de Dicke
(ref. [35]) e todos concordaram em publicar suas notas no mesmo jornal e na mesma
data, em seqiiéncia, no ano de 1965. Dois membros do grupo de Dicke, Roll e Wilkinson
(ref. [36]), realizaram a segunda medida a 9.4 GHz, implicando em (3.0 +0.5) K,
que reforcou a natureza dessa radiacao como sendo a de um corpo negro'? através da
comparacao de fluxos, um ano mais tarde.

Nessa época, o espectro de raios césmicos ja havia sido medido até 1 x 102 eV,
como reportado por Linsley em 1963 (ref. [38]), e um processo dominante de degradagao
da energia de protons no universo, em meio a outros processos abordados anteriormente
por diversos autores, nunca havia sido considerado: a fotoproducao de pions, dada pela

reacao

v + p — AT(1232) — p + 70, (18)

envolvendo uma ressonancia cuja energia total no sistema do centro de momento (SCM)

é Ecy = 1232 MeV. Com poucos dados disponiveis em 1966 sobre a radiacao coésmica

1"Nos sistemas de radiofreqiiéncia, o casamento entre as impedancias do receptor, guia de onda e
espaco livre minimiza a perda por reflexao de parte do sinal incidente na cavidade receptora, aumen-
tando a largura de banda da antena (ref. [31]). Em geral, equipamentos elétricos possuem impedancia
pequena, enquanto a impedancia do espago livre é Zy = /g /g0 =~ 377 2.

18Na, teoria de antenas, os ruidos causados por fontes naturais ou humanas sio reunidos em um tnico
parametro de controle que equivale a uma poténcia, dada por P, = Bk T,, onde B ¢ a largura da banda,
k & a constante de Boltzmann e T, é a temperatura da antena; T, nao representa, necessariamente, a
natureza térmica de uma fonte ou da antena em si (ref. [33]).

190s dados obtidos pelo satélite COBE (do inglés Cosmic Background Ezplorer) seguem um espectro
de Planck com uma precisdo notével (ref. [37]); o valor equivalente de (2.725 £ 0.002) K é considerado
a temperatura atual do universo.
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de fundo, Greisen (ref. [39]) obteve, a partir da distribui¢ao de Planck & temperatura
3 K, uma energia média E.;; = 7x 107* eV para esses f6tons no referencial do universo.
No caso da reacao dada em (18), a energia de um foton no referencial do proton seria

dada pela transformagao

2
E _ E%M - (mpCQ)
e 2my,c?

~ 320 MeV,

ou seja, o foton & um raio-y (veja figura 5). No referencial do universo, a particula A™

é produzida da colisao frontal entre esse féton e um préton com energia minima

2
_ E(ZJM - (mpCQ)

By = ~ 2.3 x 10%° eV.
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Figura 5: Se¢do de choque para areacio v + p — p + 70 . No referencial do

proton, o maximo da curva ocorre para fotons com momento p., = 320 MeV /c, onde

a secao de choque é oa+ = 311.1 pb. O limiar da reacdo ocorre em p,, = 144 MeV /c.

Figura adaptada da referéncia [40].

No SCM, o decaimento subseqiiente é descrito pelo momento total

V1B — (e ma] [y — (e — monc)]
2Ecm ’

usado para escrever a energia do novo préton como

Pcm =
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/

Eyon = \/(pCMC)2 + (mpe?)”.

O fator de Lorentz do SCM no referencial do universo ¢ obtido a partir das energias

das particulas iniciais pela aproximacao

EpU + E’YU ~ EpU
Ecm Ecu’

YoM =

com o qual é realizada a transformacao

E;U = ’YC’MEI/)CM
para o sistema inercial das particulas geradas durante a reagao. Assim, Greisen estimou
uma perda de (1 — E,;/Epy) x 100 &~ 22% da energia inicial de um proton (2 100 eV)
a cada interagao com um foton da radiacao de fundo do universo, um efeito que também
foi notado por Zatsepin e Kuz'min (1966, ref. [41]) e cujos resultados semelhantes foram
publicados apenas trés meses depois, com uma nota de conhecimento do trabalho do
autor americano.

Ao longo da propagacao de um proéton pela radiacao cosmica de fundo, a escala

de distancia para perda de energia através da reagao acima é

@ ; ~ 12 Mpe,

AEL,y nyoa+
um resultado que ambos os artigos trazem implicito quando se referem a escala de tempo
~ 107 anos para a interagao, muito menor do que a idade (13.69 & 0.13) x 10° anos do
universo inferida a partir dos dados do WMAP?? (2008, ref. [42]). Sob a hipotese de
que protons com energia > 10'® eV tém origem fora da Via Lactea, uma conseqiiéncia
imediata do raciocinio de Greisen, Zatsepin e Kuz'min é que o espectro de raios cosmicos
deve apresentar uma atenuacao no fluxo a partir do limiar de energia da reacao®!,
Eyv = 5.8 x 10" eV, continuando progressivamente até a supressao do fluxo em torno
de E iy = 1.3 x 10% eV. Este efeito recebe o nome de corte de GZK e foram necessérias
pouco mais de quatro décadas para a obtencao de uma quantidade estatisticamente
significativa de dados de raios cdésmicos para sua confirmacao.

Simulacoes de Monte Carlo realizadas por Aharonian e Cronin (1994, ref. [43])

29Do satélite americano Wilkinson Microwave Anisotropy Probe.
! Considerando a energia dos f6tons no méaximo do espectro de corpo negro, E,y = 1.17 x 1073 €V,
segundo a lei de Wien.
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mostram que prétons com qualquer energia inicial com ordem de grandeza acima de
10%° eV tém suas energias degradadas rapidamente até < 10%° eV apds percorrerem
~ 100 Mpc imersos na radiacao de fundo do universo. A perda de energia passa a
ser menos acentuada a partir dessa distancia, cessando aproximadamente em torno do
limiar discutido acima. Assim, protons acelerados > 10% eV em regioes localizadas
a distancias 2 100 Mpc da Terra ndo contribuem para o fluxo da radiagdo cosmica
medido além da energia ~ 6 x 10* V. Esse comprimento é conhecido como raio GZK,
que define o volume da esfera GZK onde possivelmente estariam localizadas as fontes
dos raios cosmicos mais energéticos ja detectados.

Durante o ano 2008, o grupo do experimento HiRes?* (ref. [44]) reportou a ob-
servagao da supressao do fluxo da radiagdo cosmica no intervalo (4 —6) x 10 eV,
confirmada em seguida pela Colaboracao Auger (ref. [45]). Os resultados experimentais
podem ser vistos na figura 6, na proxima secao. Apesar do corte ser observado, Greisen,
Zatsepin e Kuz'min também conjecturaram que, devido as secoes de choque de niicleos
serem grandes nas energias em questao, a eficiéncia da fotodesintegracao resultaria na
supressao total dessas particulas acima de 109 eV.

Como mencionado na sub-se¢ao 1.3.1, dados atuais do Observatoério Auger per-
mitem a comparacgao entre profundidades atmosféricas médias observadas em faixas de
energia diferentes. Quaisquer que sejam os modelos usados em simulagoes para extrap-
olar dados de aceleradores a fim de descrever as interagoes hadronicas até energias mais
altas e inferir a composicao quimica da particula primaria, as andlises comparativas
de (X naz) vém sugerindo uma incidéncia progressivamente maior de nticleos pesados a
partir de 10'® eV, contréario ao previsto por Greisen, Zatsepin e Kuz'min. A maneira
como a média de X,,,, varia de acordo com cada faixa de energia, a partir dos dados
coletados pelos telescopios de fluorescéncia do Observatorio Auger, sera apresentada na

secao 2.5.

1.5 Detalhes do espectro de fluxo de raios cé6smicos

A figura 7 mostra o comportamento geral do espectro diferencial do fluxo de raios
cosmicos observado na Terra. Por quase sete décadas de energia (por particula), no
intervalo (107! — 10°) GeV, o fluxo possui uma forma que segue aproximadamente a
poténcia negativa ® (E) o E~27. As caracteristicas mais proeminentes do espectro

nas altas energias sao mostradas na figura 6. Em torno de 5 x 10 eV a tendéncia do

22Sigla do inglés High Resolution Fly’s Eye, um experimento de raios césmicos de energia ultra-alta.
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fluxo muda para oc E~3Y formando um desvio chamado de “primeiro joelho” (referido
na literatura como first knee), cuja causa especula-se ocorrer devido a uma variagao
na composicao quimica primaria (ref. [46]) e ao limite de aceleragdo de nucleos em
ondas de choque das supernovas (discutido na se¢do 4.3). O célculo do fluxo nessa
regiao é baseado na observacao de chuveiros cujo X,,,, ocorre proximo a profundidade
atmosférica da primeira interagao, levando a flutuacoes das medidas que diferem por
fatores de até dois, indicativo de incertezas sistematicas na interpretacao dos dados
(ref. [20]). Acima de 10'" €V, a técnica da fluorescéncia é particularmente til por
permitir a associacao do depdsito de energia na atmosfera as particulas primarias através
da observacao do desenvolvimento longitudinal dos EAS, e portanto independentemente
de modelos de interacao hadronica, como foi discutido na sub-secao 1.3.1.

O “segundo joelho” (ou second knee), aproximadamente em 2.5 x 1017 eV, marca
a segunda posicao do espectro a partir da qual o declive no fluxo de raios césmicos é
novamente acentuado. Acredita-se que esse efeito decorra do limite de confinamento
magnético da radiacao cosmica na Via Lactea, estimado como uma equivaléncia entre
o raio de Larmor da trajetéria de um proton no campo meédio do disco galactico e o
raio da galaxia.

A caracteristica descrita acima segue até ~ 5 x 10 eV. A partir dessa ener-
gia, ha4 um recobramento do fluxo formando o “tornozelo” (ou ankle) do espectro, um
efeito possivelmente transitorio associado a uma populacao de particulas com energias
ultra-altas dominando sobre a populacao de baixas energias. Essas naturezas distintas
sugerem origens diferentes, como um fluxo extragalactico sobressaindo em relacao ao
fluxo galactico.

Supondo que particulas nao sejam aceleradas além de 10'® eV na Via Lactea,
o minimo local de ® (E) proximo de 5 x 10'® eV poderia decorrer da degradacao da

energia de protons através da reacao

Y+ p = p + e + e

desde que a radiacao césmica extragalactica seja estritamente composta por nicleos
leves. Dados do experimento HiRes apontam para uma composicao quimica predom-
inantemente leve nas energias acima de 10'® eV (ref. [47]), enquanto dados do Obser-
vatorio Auger vém demonstrado uma tendéncia oposta (ref. [29]). O chuveiro extenso
mais energético ja observado equivale a uma particula primaria com energia reconstruida

de (3.240.9) x 10%° eV, detectado pelo experimento Fly’s Eye através da técnica de
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fluorescéncia atmosférica (ref. [48]). Risse et al. (ref. [49]) usaram o codigo CORSIKA
com os modelos de interacao hadronica QGSJET 01 e SIBYLL 2.1 a fim de simular
o perfil do desenvolvimento longitudinal desse evento e estimar a faixa de composi¢ao
quimica da particula primaria. Apesar dos resultados nao excluirem proétons, os niicleos
de carbono e ferro foram mais favorecidos.

O corte de GZK é atribuido & supressao progressiva do fluxo de raios cosmicos
a partir de ~ 5 x 10! eV, como foi citado no final da secao anterior. Todos os exper-
imentos de observacao dos EAS detectaram particulas com energia acima de 10%° eV,
um indicativo de que algumas fontes da radiacao podem estar contidas dentro da esfera
GZK (ref. [50]). Caso isso seja verdade, também deve ser considerada a hipotese de que

os processos de aceleragao atingem um limite energético maximo proximo a algumas
unidades de 10%° eV.
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Figura 6: Detalhe do espectro diferencial do fluxo de raios césmicos em relagao as
energias das particulas primarias, compilada em 2008 e revisada em 2009 por Gaisser e
Stanev (ref. [20]). Note a supressao do fluxo na regido da energia esperada, segundo os
experimentos HiRes e Auger.

Nesta tese foi testado se a hipdtese de existirem fontes galacticas de particulas
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com energia ultra-alta (10" < Fgey < 10*') é consistente. A anélise se baseou em
objetos astrofisicos com grande contetido de energia magnética e com a producao de
nucleos seguindo o espectro da composigao quimica observada na radiacao primaéria de
baixa energia (< 10' €V). Atualmente, ha evidéncias de que nicleos ativos de galaxias
estao correlacionados a uma fracao das diregoes celestes em que a radiagao cosmica de
energia ultra-alta é observada, como serd discutido na secao 3.9, mas é desconhecido se
essas regioes sao aceleradores ou se apenas tracam a origem das particulas. A evolucao
estelar ¢ caracterizada pelas reacoes nucleares decorrentes da massa inicial de nuvens
de hidrogénio, independentemente da galdxia hospedeira. Assim, a Via Lactea deve
possuir membros das mesmas familias de objetos estelares contidos em outras galaxias
envolvendo, possivelmente, os mesmos processos nucleares responsaveis por produzir e

injetar nicleos primérios no meio interestelar.
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2 O Observatorio Pierre Auger

Inaugurado em 14 de novembro de 2008, o Observatorio Pierre Auger, localizado na
regiao do Pampa Amarilla (coordenadas 35.1° — 35.5° S e 69.0° — 69.6° W, altitude
1400 m acima do nivel do mar) na Provincia de Mendoza, Argentina, é um experi-
mento de raios césmicos que contou com a participacao de 18 paises para a construcao
de um arranjo de superficie de 3000 km?, composto por 1673 detectores de radiacio
Cerenkov dispostos em uma rede triangular com separacao de 1.5 km, cuja funcao é
medir as distribuicoes lateral e temporal de particulas dos chuveiros no nivel do solo, e
24 telescopios distribuidos por quatro prédios na periferia do arranjo de superficie, ded-
icados a observacao da fluorescéncia do ar para registrar o desenvolvimento longitudinal
das cascatas acima do arranjo (veja figura 8). Ambos os tipos de detectores também
medem a deposicao de energia das particulas que constituem os chuveiros por métodos
independentes. Hoje, os paises envolvidos na concepc¢ao e construcao do observatorio
trabalham em colaboragao na calibracao dos instrumentos e na analise dos dados.

Devido ao fato dos telescopios de fluorescéncia operarem apenas em noites escuras
com céu limpo, aproximadamente 10% das observacoes sao feitas simultaneamente pelas
duas técnicas. Os eventos assim registrados sao considerados especiais porque as in-
certezas envolvidas em suas reconstrucoes sao menores do que as incertezas relacionadas
aos eventos detectados exclusivamente por uma ou outra técnica. A resolucao angular
no modo hibrido é extraida de chuveiros artificiais gerados por disparos verticais de luz
laser a partir do Central Laser Facility, localizado no centro do arranjo, a cerca de 30 km
de cada prédio dos telescopios. No momento do disparo, um pulso de luz é criado dentro
de uma das estacoes de superficie para simular um evento hibrido. A reconstrucao é
entao feita com o mesmo algoritmo empregado em eventos reais. Definindo a resolucao
hibrida como a separacao angular que contém 68% dos chuveiros provenientes de uma
determinada fonte pontual, o resultado ¢ uma resolugao angular de ~ 0.6° (ref. [52]).
Esse valor nunca foi atingido por experimentos anteriores e representa um avanc¢o impor-
tante na anélise direcional referente a busca por fontes astrofisicas de radiacao coésmica
de energia ultra-alta.

Ambos os métodos empregados no Observatério Auger sao bem estabelecidos pe-
los experimentos precursores dedicados aos eventos com energia acima de 1 EeV: um
arranjo de detectores de superficie de 12 km? foi utilizado com sucesso pelo grupo

de Haverah Park por mais de 20 anos (1991, ref. [53]), enquanto os telescopios de
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fluorescéncia foram desenvolvidos a partir de uma pesquisa pioneira realizada na Uni-
versidade de Utah, dando origem ao HiRes (do inglés High Resolution Fly’s Eye; 1985,
ref. [54]).

As secoes 2.3, 2.2 e 2.4 apresentam uma descri¢ao basica sobre como a deteccao e a
anéalise de dados sao feitas no Observatorio Pierre Auger. Uma explicacao complementar
a respeito de todos os passos envolvidos da metodologia de interpretagao dos dados pode

ser encontrada na referéncia [55].

2.1 Sistema de referéncia local

Para lidar com distancias locais de uma maneira usual, dadas as dimensoes espaciais do
Observatorio Auger, era necessario escolher uma representagao da superficie da Terra

em um plano. O modelo adotado foi a transformacao de Mercator, uma projecao
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cilindrica cuja vantagem é o mapeamento conformal, ou seja, a preservagao dos angulos
de uma superficie para outra, propriedade que equivale ao mapeamento de qualquer

curva loxodrémica®®

como uma linha reta no plano projetivo.

Um cilindro imaginério que envolve a superficie da Terra pode ter qualquer ori-
entacao em relacao ao eixo do planeta. Regides estreitadas®® pela latitude, como o
Pampa Amarilla, sao projetadas com bastante precisao na situacao transversa. Essa
geometria, portanto, foi adotada para o Projeto Auger e recebe o nome de Projecao
Transversa de Mercator, abreviada por UTM?®. Em longitude, o globo terrestre ¢ divi-
dido em 60 zonas de 6°, enumeradas a leste a partir do meridiano de Greenwich. Para
a latitude, cada divisao de 8° recebe letras do alfabeto comegando por ‘C” até ‘W’ (com
a omissao “I” e “O” para evitar confusdes com ntmeros), partindo de 80° S até 72° N
totalizando 19 zonas. Na latitude norte, uma zona adicional de 12° recebe a letra ‘X’.
As regioes polares sao divididas em apenas duas zonas de longitude separadas ao meio
pelo meridiano de Greenwich: ‘X’ e Y’ para a calota norte, ‘A’ e ‘B’ para a calota sul.
Assim, cada zona dessa projecao é definida por um nimero seguido de uma letra.

O procedimento consiste em imaginar o plano projetivo curvado de forma a tan-
genciar a superficie da Terra ao longo do meridiano central de uma regiao de interesse.
A figura 9(a) mostra a origem das linhas de proje¢ao como 3/4 do diametro da Terra.
As distancias relativas ao percurso no sentido leste, ou easting (F), sao contadas a
partir desse meridiano, ao qual é atribuido o valor Ey = 500000 m. Para o sentido
norte, ou northing (N), o equador é a referéncia e recebe o valor Ny = 0 m para
posicoes medidas no hemisfério norte, ou analogamente Ny = 10000000 m no hem-
isfério sul. Essas quantidades sdo arbitrarias, tendo sido escolhidas unicamente para
evitar nimeros negativos. Altitudes sao dadas pela variavel A em relacao a altitude
local Ag. As coordenadas cartesianas locais (z,y, z) do centro de uma zona UTM sao,

portanto, definidas como

= (1+p)(E—Ey) +a(N—Ny, (19)

23Curva que cruza todos os meridianos a um mesmo angulo. Apesar de ndo descrever a menor
distancia entre dois pontos sobre uma esfera, foi muito utilizada como rota de navegacio orientada por
bissola.

24No sentido de que, sobre um determinado paralelo, dois pontos de longitudes diferentes e constantes
aproximam-se espacialmente para valores progressivamente maiores do moédulo da latitude.

25Do inglés Universal Transverse Mercator; o caso transverso também é conhecido como projecao
de Gauss-Kriiger.
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Figura 9: Esquema de constru¢ao da Projecdo Transversa de Mercator. Em (a), a
origem das linhas projetivas é estabelecida como 3/4 do didmetro da Terra para mini-
mizar distor¢oes; (b) mostra a abertura angular de £3° em torno do meridiano central,
de forma exagerada, correspondente & regiao onde o raio do cilindro pode ser variado.
Figura adaptada da referéncia [56].

y=(1+8)(N—DNy)—a(F— Ep) (20)

(E — Eo)* + (N — Np)?
2R ’

onde R é o raio da Terra. Os parametros a e 3 sao obtidos diferentemente em cada

problema mas, em geral, o raio do cilindro projetivo é variado no intervalo em que
essa superficie toca o meridiano central até onde ela toca as bordas externas da zona
equivalente, como mostrado a figura 9(b), até a obten¢ao de um valor que minimiza

globalmente as distorcoes na regiao.
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Em 2001, Revenu e Billoir (ref. [57]), membros da Colabora¢do Auger, apresen-
taram um estudo baseado na transformacao de coordenadas descrita acima em que
obtiveram, através da relacao entre parametrizagao e distor¢ao, desvios nas medidas de
posicao dentro de £40 cm para a area coberta pelo arranjo de superficie e telescopios de
fluorescéncia. Esse trabalho foi decisivo na escolha da Projecao Transversa de Mercator
para o projeto. O Observatorio Auger esta localizado na zona UTM 19H. Foi conven-
cionado que o centro da regiao do Pampa Amarilla corresponde & longitude 69.25° W
(Ey = 477 256.66 m), latitude 35.25° S (Ny = 6099203.68 m) e altitude Ay = 1400 m.

2.2 Os telescopios de fluorescéncia

Os telescopios de fluorescéncia do Observatorio Auger, construidos com uma abertura
que compreende 28.6° de elevacao e 30° em azimute, estao dispostos em quatro prédios
em torno do arranjo de superficie. De cada uma dessas posi¢oes, um conjunto de seis
telescopios cobre um angulo de 180° em azimute sobre os detectores Cerenkov.

Em um telescopio, a luz das linhas de desexcitacao do nitrogénio molecular, re-
sultantes da interacao de particulas dos chuveiros atmosféricos extensos com o ar, en-
tra por uma abertura de 1.7 m de diametro, é refletida por um espelho parabodlico
na forma de um quadrado com 3.5 m de lado e focalizada sobre uma camera de
440 fotomultiplicadoras (ou PMTs, como definido anteriormente) de abertura angu-
lar 1.5° x 1.5°. Um anel corretor de Schmidt é utilizado em torno da abertura para
minimizar a aberracao esférica decorrente dos raios de luz que incidem proximo as
bordas do espelho primaério.

Na analise geométrica e energética, cada uma dessas unidades de deteccao é con-
siderada um pizel. Os pizels registram constantemente um ruido luminoso de fundo
gerado pelo meio ambiente, estrelas, iluminacgao artificial e outros fatores. Cada inter-
valo de tempo j contém nzdc contagens®® correspondendo a um periodo de integracao

de 100 ns. A média do ruido e as flutuacoes respectivas sao dadas por

N
1 S
np = N nadc
Jj=5

26 A abreviacdo adc é originaria do inglés analog-to-digital converter; n?d” é uma medida de tensao
dada em volts.

35



1 N ; 2
0= N7 ;, (70 — 7p)

para N = 200 intervalos (ref. [55]). A subtracdo do pedestal permite o calculo do
nimero de f6tons

Tl?y == (nidc - np) Ccab

onde C,, é uma constante absoluta de calibracao das PMTs utilizadas nos telescopios.
Observe que n,, 0, e Cy dependem do pizel considerado. Quando a razao entre o
sinal e o ruido é maximizada, o intervalo de tempo de um pulso real gerado por um
chuveiro é considerado como uma janela de 200 ns centrada no pico. Dados os bins

correspondentes Nipiciar € Nyinal, @ carga total detectada em um pizel serd

Nfinal
Q= Y ni. (22)
J=Ninicial

O desenvolvimento de uma cascata dentro do campo de visao de um telescopio é
registrado como um risco luminoso que cruza a camera. A reconstrucao geométrica é
baseada na associagao de cada fototubo (com sinal) com uma diregdo na atmosfera, de
modo que o plano contendo o eixo do chuveiro e a posicao do telescopio seja definido
através de uma distribuicao x?. Neste plano, os tempos de disparo sdo usados em um
segundo ajuste com o uso de outra distribuicao y?, pela qual a posicao do eixo do
chuveiro é determinada.

Os sinais nas fotomultiplicadoras indicam o desenvolvimento longitudinal de um
chuveiro atmosférico e, portanto, estao relacionados ao nimero de particulas da compo-
nente eletromagnética. A integracao dessa curva é proporcional & energia do primério.
Como discutido na sub-secao 1.3.2, a profundidade atmosférica onde ocorre o valor
maximo desse perfil, X,,,., ¢ uma medida importante que pode estar relacionada a
composicao quimica dos raios cosmicos de energia ultra alta se a extrapolacao de mod-
elos de interagoes hadronicas for vélida.

Os triggers associados aos telescopios de fluorescéncia nao serao apresentados
aqui. Novamente, uma descricao detalhada de como essas medidas sao filtradas podem

ser encontradas na referéncia [55].
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2.2.1 Determinacao do eixo de um EAS no plano chuveiro-detector

A primeira etapa da reconstrugdo geométrica de um EAS através dos dados de fluo-
rescéncia consiste em determinar o plano chuveiro-detector. Isso significa determinar
um vetor normal e unitario ngpp, que define esse espaco geométrico, onde a sigla SDP
refere-se a abreviacao do inglés shower-detector plane. Dado que o i-ésimo pizel da
camera aponta para uma direcao de observacao do céu caracterizada pelo vetor nor-
malizado n;, uma situacao ideal resultaria no produto n, - ngpp = 0 para as PMTs que
registraram algum sinal referente ao desenvolvimento longitudinal do chuveiro. Exper-
imentalmente, um plano matematico é ajustado as dire¢coes medidas minimizando-se
a diferenca entre 90° e os angulos reais entre esses dois vetores através do uso da dis-
tribuicao?’

2 m . NE
X° = Zwi [5 — arccos (Rgpp - 1) |
i

semelhante ao método empregado no tratamento dos dados do arranjo de superficie. O
peso w; é uma ponderacdo Q);/ > . Q; das cargas totais (); registradas em cada pizel,

dadas pela equagao (22).

Figura 10: Parametros que definem o eixo do chuveiro atmosférico e o ponto de impacto
no solo, a partir do plano chuveiro-detector. Imagem da referéncia [16].

Uma vez obtido o plano chuveiro-detector, a posicao do ponto de impacto no solo

- o . . N
2TQutra maneira de fazer isso é escrevendo simplesmente x* = > w; (Agpp - 7;)”.
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e a orientacao do eixo da cascata, ambos contidos nessa regiao, sao calculados a partir
da informacao temporal dos sinais nos pizels. A representacao geométrica apresentada
na figura 10 mostra o angulo de observagao x;, em relagao a horizontal, vinculada ao
tempo esperado de detecgao t¢*° na direao referente a i-ésima PMT. Matematicamen-

te, essas quantidades estao relacionadas por

. R —Y;
tfzxo _ TO 4 P tan (%) , (23)
C

onde Tj é o tempo quando ocorre a aproximacao maxima f2, do eixo da cascata ao
telescopio e xo é o angulo, no SDP, entre o eixo e a horizontal. Novamente, dados os

tempos medidos ¢;"” e seus respectivos erros experimentais oy, a fungao

; exp\2

g (= 1)
XQFD = - 2
o7

%

(24)

¢ minimizada nos parametros (xo, Rp, 7o) que, assim determinados, caracterizam com-
pletamente a posi¢ao do eixo do chuveiro. O sinal do argumento da funcao tangente
na equagao (23) pode gerar uma degenerescéncia de quadrantes no plano cartesiano
devido a paridade das fungoes seno e cosseno envolvidas. A degenerescéncia resultante
em Y%, pode ser quebrada combinando-se os dados de fluorescéncia com a informagao

temporal de uma tnica estacao do arranjo de superficie vinculada ao mesmo evento.

2.2.2 Reconstrucao da energia

A teoria que descreve o desenvolvimento longitudinal de um EAS e a fluorescéncia
decorrente da interacao da componente eletromagnética com as moléculas de Ny da
atmosfera terrestre foram descritas na sub-secao 1.3.1. Apesar da observagao do niimero
total de fotons N, emitidos ao longo da profundidade atmosférica X ser limitada pela
abertura finita dos telescopios, as equagoes (7) e (8) relacionam essa quantidade ao
namero de elétrons proposto por Gaisser e Hillas (equagao (6), na mesma sub-se¢ao). No
Observatorio Auger, o ajuste da funcao N, (X) aos dados experimentais de fluorescéncia
serve como uma extrapolacao que permite o calculo da energia total de um chuveiro

por

> dE
Eer = —dX
| i
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independentemente de qualquer modelo de interacao hadronica. Esta é simplesmente a
energia de fluorescéncia Erp.

O céu é monitorado constantemente por estacoes LIDAR?®, sendo cada unidade
instalada proxima a um olho do observatorio, responsaveis pela varredura atmosférica
com disparos de laser ultravioleta para uma caracterizacao geral do espaco aéreo du-
rante as noites de observacao. Trés espelhos parabélicos de 80 cm focam a luz refletida
por particulas em suspensao sobre uma PMT, a partir da qual é derivada a distribuicao
vertical de aerossol. Em casos isolados da deteccao de algum EAS com energia altissima
e boa qualidade de reconstrucao geométrica na superficie, a varredura é interrompida e
um procedimento chamado shoot the shower, responséavel por disparos apenas dentro do
SDP, é realizado a fim de refinar dados atmosféricos relativos a atenuacgao, aumentando
ainda mais a qualidade das medidas feitas através dos telescopios e, conseqiientemente,

o resultado da anélise hibrida.

2.3 O arranjo de superficie

Cada tanque que compoe o arranjo de superficie do Observatorio Auger é instrumentado
com trés fotomultiplicadoras (no singular, abreviada como PMT??), no topo, apontadas
para um volume de 4gua deionizada de 10 m? de superficie por 1.2 m de altura, que
registram independentemente fotons de radiacao Cerenkov gerados pela passagem de
particulas da frente de um EAS.

A energia do pulso de luz que incide sobre a janela de uma PMT é absorvida
e re-emitida por um cintilador, a uma freqiiéncia diferente, a fim de provocar emissao
fotoelétrica no catodo; essas particulas sao multiplicadas, através da emissao secundaria
de elétrons, em uma série de dinodos com potenciais elétricos progressivamente maiores
em dire¢ao ao anodo. A curva de carga resultante ¢ digitalizada em intervalos de 25 ns
por um conversor FADC?® operando em 40 MHz (ref. [58]). A detecc¢do da radiagao
ocorre tanto diretamente, quanto pela reflexdo difusa sobre o revestimento aplicado
na parte interna dos tanques, gerando pequenas diferencas entre as curvas das PMTs.
Posteriormente, codigos de andlise decidem quais filtros serao usados em cada intervalo
de tempo para ponderar os sinais digitalizados dos trés fototubos e obter a curva final

que represetara o sinal total de uma determinada estacgao.

28Do inglés Light Detection And Ranging.
29Do inglés photomultiplier tube.
39Do inglés Flash Analog-to-Digital Converter.
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A qualidade da reconstrucao direcional do eixo de um chuveiro depende da pre-
cisao com a qual os sinais das estagoes sao situados no tempo. Para isso, uma linha-base
temporal é estabelecida através do sistema GPS3!. Cada tanque é equipado com um
receptor comercial que gera um pulso de referéncia extremamente regular, a cada se-
gundo, com base em informacoes fornecidas constantemente pelos satélites da rede. O
circuito eletronico empregado nos tanques opera a uma freqiiéncia tipica de 100 MHz
registrando a leitura de duas chaves: a primeira é disparada pelo pulso de referén-
cia de 1 s do GPS, enquanto a segunda ¢é disparada por pulsos que indicam eventos
que satisfazem certos limiares (veja a parte dos triggers relacionados abaixo). Apoés
a aquisicao desses dados, um computador compara os tempos relativos dos sinais das

estacOes sincronizando os pulsos-base dos receptores GPS correspondentes (ref. [59]).
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Figura 11: Curvas experimentais da deteccao de mtions em um tanque. A curva preta
refere-se & soma dos sinais registrados por trés PMTs, no topo, devido a radiacao
Cerenkov uniformemente distribuida pelo volume do detector. A curva cinza representa
o sinal total medido por cintiladores plasticos de um telescopio de muions alinhado com
o eixo do tanque. De acordo com os dados desse experimento, 1 VEM ~ 107 C ~
6.24 x 10® e. Figura apresentada na referéncia [60].

Os sinais de miuions nos tanques proximos ao centro de um EAS sao importantes na

31Do inglés Global Positioning System.
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estimativa da energia, mas também sao essenciais para estabelecer uma reconstrugao ge-
ométrica precisa do eixo do chuveiro, como sera mostrado na sub-secao 2.3.1. A unidade
de calibracao utilizada para o arranjo de superficie ¢ o Vertical Equivalent Muon, ou
VEM, definido pela carga média coletada em um tanque que é completamente atraves-
sado no centro por um tnico mion de alta energia entrando verticalmente pelo topo.
Esse valor nao pode ser medido diretamente na estagao, mas pode ser estimado in-
diretamente com precisao através da distribuicao de carga produzida por mtons que
cruzam o detector em todas as direcoes. Isso foi estudado durante a fase de testes
do Projeto Auger, por exemplo, comparando-se medidas de um tanque de referéncia
com um telescopio de mions (ref. [61]). Outro experimento consistiu na montagem de
dois cintiladores dispostos axialmente, um acima e outro abaixo do detector (ref. |62]),
para separar os sinais e determinar a relacao entre eles. Resultados similares foram
obtidos e ficou evidente que o sinal VEM, representado pela curva cinza na figura 11,
esta relacionado ao segundo pico do sinal de fundo. Etchegoyen et al. (ref. [60]) par-
tiram da hipotese de que a diferenca principal entre miions verticais e omnidirecionais
é, essencialmente, a distancia atravessada na agua, derivando um modelo puramente
geométrico que descreve com éxito o sinal VEM detectado simultaneamente por trés
PMTs. O valor maximo dessa curva, I";’;OM, ¢ usado como base para definir um limiar
importante na distincao entre sinais aleatorios e de chuveiros reais, como serd formal-
izado em seguida.

Devido a espessura da frente de particulas, o sinal gerado pela passagem da
parte central de um EAS por um detector Cerenkov varia no tempo como uma curva
de crescimento abrupto que passa por um maximo e decai até zero. Mions que sao
produzidos com angulos maiores em relagao ao eixo do chuveiro concentram-se em
regioes ~ km do centro e, devido a quantidade de atmosfera atravessada, formam
uma zona periférica levemente curvada e mais espessa pelo espalhamento temporal
das particulas. Esse efeito é refletido nos sinais dos tanques por um comportamento
irregular. A figura 12 mostra um exemplo da variacdo do perfil VEM em relacao a
distancia dos tanques do arranjo de superficie ao centro de um chuveiro. Esse lugar
geométrico corresponde a interseccao do eixo de simetria de um EAS com o solo e
também representa o ponto de impacto da particula priméria sobre a superficie da
Terra caso nao houvesse atmosfera.

O termo “estacao”, j& mencionado no texto, é usado para os detectores de radi-
acao Cerenkov do Observatorio Auger por serem unidades auto-suficientes equipadas

com uma eletronica que aplica, localmente, as primeiras regras de qualidade nos sinais
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Figura 12: Sinal médio das trés PMTs de tanques entre 440 m e 1485 m do ponto de
impacto do centro de um chuveiro real com energia 5 x 10'8 eV. Observe o espalhamento
progressivo das particulas da frente em relacao ao eixo do EAS. Figura da referéncia [63].

através de um limiar definido para a coincidéncia entre as trés PMTs. Uma rede de
conexao sem fio é usada para a comunicacao dos detectores com quatro antenas roteado-
ras, cada qual localizada em um dos prédios dos detectores de fluorescéncia do obser-
vatorio. Dessas posicoes, todos os dados relevantes sao enviados via radio até o centro de
aquisicao e processamento chamado Central Data Acquisition System, ou simplesmente
CDAS, localizado no prédio do observatorio em Malargiie. No CDAS, limiares globais
sao usados para identificar eventos, nome dado a um conjunto de dados relacionados a
um tdnico chuveiro extenso.

Limiares sao testes condicionais aplicados a um determinado conjunto de dados a

fim de definir a qualidade e a confiabilidade das reconstrugoes que serao baseadas neles.
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Os dados também podem ser rejeitados durante os testes. No Observatorio Auger,
a classificacao é feita através da abreviacao da palavra inglesa trigger e uma escala
numeérica crescente representa o estigio da informacao. Os trés primeiros triggers sao
locais e, portanto, de baixo nivel, enquanto o quarto e o quinto referem-se a condigoes
globais que definem se o conjunto de dados corresponde a um EAS real. Em caso
positivo, esse pacote é registrado como um evento real. As caracteristicas gerais dos

triggers do arranjo de superficie do Observatorio Auger sao descritas abaixo.

e T1: Identifica sinais que possam ser relevantes para o procedimento de reconstru-
cao. O teste verifica a coincidéncia entre as trés PMTs de um tanque com sinal
. . pico
acima de um fator predeterminado de Iy 5.
e T2: Seleciona sinais T1 que possam ser oriundos de chuveiros atmosféricos. Isso
é feito através da bandeira ToT, do inglés Time over Threshold, em que a carga

de um numero especifico de bins temporais deve estar acima de um valor limite,

dentro de uma janela de tempo previamente fixada.

e T3: Analisa diversas configuragoes de tanques que passaram pelo nivel T2 para
testar se os sinais podem ser resultado da passagem de um tnico chuveiro. Dada
uma estacao neste nivel, uma janela de tempo ¢é atribuida a ela e tanques com
trigger dentro desse intervalo sao examinados para verificar a possibilidade de

correlagao espacial.

e T4: Testa geometricamente correlagdes espaciais na tentativa de reduzir o nimero
de coincidéncias aleatorias. Este é um procedimento offline que impoe restri¢oes
de qualidade (através de T1, T2 e T3) em tanques que constituem os seis
primeiros vizinhos a estacao que registrou o maior sinal. Uma verificacao seme-
lhante dos 6n vizinhos dessa rede hexagonal também ¢ feita até n = 4 (ref. [64]).
Uma vez que a coincidéncia espacial é verificada, um critério final de tempo é
usado para evitar estacoes disparadas acidentalmente: dada uma janela de tempo
definida, os tempos de disparo devem ser compativeis com uma frente plana de

particulas propagando-se na velocidade da luz. Tanques isolados sao removidos.

e T5: Seleciona eventos com uma reconstrucao deficiente, tanto em energia, quanto
na parte geométrica, causada principalmente pela auséncia de sinal em alguns tan-
ques. Essa caréncia ocorre no caso de estacoes defeituosas ou quando chuveiros

incidem proximo as bordas do arranjo. O trigger T5 requer que eventos tenham
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o detector com o maior sinal cercado por pelo menos cinco vizinhos em funciona-
mento, garantindo que a reconstrucao geométrica do centro do chuveiro esteja
contida contida no interior de um triangulo equilatero formado por trés estagoes

funcionais (ref. [65]).

Os triggers possuem outros detalhes que nao foram descritos acima, como os trata-
mentos particulares relacionados a chuveiros inclinados (chuveiros com angulo zenital
> 60°). O fator importante é que essa série de condi¢oes garante a qualidade dos eventos
detectados e reconstruidos no Observatorio Auger, produzindo um conjunto de dados
de grande confiabilidade. No nivel T3, por exemplo, 90% dos eventos selecionados

referem-se a chuveiros reais com energia acima de 10'” eV e, em T4, esse valor é 99%.

2.3.1 Reconstrucao do eixo de um EAS

Quando um grupo de estagoes registra seqiiencialmente a passagem de uma frente
de particulas carregadas, as medidas dos tempos dos sinais nos tanques permitem a
reconstrucao geométrica da direcao de chegada aproximada do raio c6smico primario,
no referencial do observatorio, através do ajuste de um plano matematico aos dados com
o uso de uma distribuicao chi-quadrado. Essa situagdo é esquematizada na figura 13.
Na secao 2.1, o conceito do sistema local de coordenadas cartesianas do Obser-

vatorio Auger foi introduzido através das transformacoes

(longitude, latitude) — [(E, Ey),(N,No), (4, Ag)] — (z,y,2)

j& que as coordenadas geograficas de cada estacao do arranjo de superficie sao mapeadas
pelo sistema GPS. Evidentemente, as equagoes (19), (20) e (21) definem a origem do
referencial (z,y,z) para as coordenadas UTM (F = Ey, N = Ny, A = Ay). Sendo o
sistema do observatorio assim definido, a geometria de um EAS permite que a frente de
particulas seja descrita por um plano mateméatico caracterizado por um vetor unitério,

de angulos zenital 6 e azimutal ¢, dado por

u sin 6 cos
n=1| v | =| sinfsing |,
l cosf

alinhado ao eixo da cascata, onde u, v e £ sd0 os cossenos diretores.
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Figura 13: Representacao da frente plana de particulas de um chuveiro atmosférico
extenso por um plano caracterizado pelo vetor normal n. No referencial do observatorio,
esse vetor é decomposto em funcao dos angulos zenital 6 e azimutal .

Sejam (7'g, Tp) a posi¢do e o tempo do ponto de impacto do centro do chuveiro no
solo. Dado um conjunto de tanques proximos que registraram algum sinal em algum
momento, suponha que k deles satisfacam todos os triggers de selecao. Se S; é o valor do
sinal integrado na i-ésima das k estagoes, cada qual em uma posicao 7; do observatoério,

entao a quantidade

g = =t
> S

representa uma estimativa do baricentro do chuveiro. Em uma situacao ideal, cada

tanque i registraria a passagem do plano f (7,¢) = 0 no tempo

n-(r; —Tp)

pl
=T, — (25)
c
Experimentalmente, o tempo ¢;"* é extraido do inicio da curva de carga da i-ésima
estacdo. Supondo que t77, - ;" s@o varidveis aleatorias independentes, distribuidas

e~ RETOY e ~
segundo uma distribui¢do normal com média 7 e variancia O'Z_ , a comparacao entre

teoria e experimento é quantificada através da distribuicao
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ij Gm tpl) (26)

com k graus de liberdade. Durante a fase de testes do protétipo do Observatorio
Auger foi sugerido que o; tomasse o valor da medida da incerteza experimental em ¢;™”
(ref. [66]), mas a diversidade de sinais gerados por uma unica frente em cada tanque,
como mostra a figura 12, levou a proposta de varias parametrizacoes que consideram
o tempo necessario para que o sinal atinja 50% do seu valor integrado total, T, (em
unidades de ns), assim como o nimero efetivo de particulas n; que o produzem (ref. [67]).

A forma adotada pelo CDAS é

Tgo+03 2 ni
nz—i-l ni+2’

2
Uti = Cl + C2 (
onde (', Cy e (3 sao constantes encontradas nessa referéncia.
Escrevendo w; = 1/ ai, o melhor ajuste planar a frente de particulas é obtido
através da minimizagao Vx%, = 0 nas varidveis (u,v,¢,Ty) segundo a distribuigao

dada pela equagao (26), que resulta em??

wilhz;  wiAr? w ANy w Ari Az —u/c w;Axit;™"

wi Ay w Az Ay; wiAyiz (YANTIVANS —v/c o w; Ay;t; tsr

wilNz; wilhrNz wilNy Az w2 ' —l/c B w;Az;ts™
w; w; A\x; w; Ay; w; N\ z; T w;t;™?

com (Ax;, Ay, Az) = (v; — B, Yi — Y, 2 — 2B) = 7; — . A inversao da matriz desse
sistema linear leva & determinagao de u, v e ¢ (além de Tp), e assim sdo obtidos os
angulos (p,0) da dire¢ao de chegada do raio cosmico primario.

Na introducao da secao 2.3, foi comentado que um EAS bem desenvolvido possui
uma frente levemente curva. Seja R o raio definido a partir do ponto de primeira
interagao da radiacdo cosmica com a atmosfera. A curvatura é inserida na equacio (25)
como uma correcao e os tempos em que essa calota passa por cada estacao tomam a

forma

n-(fi—7g)  d}
C C

=T, -

Y

32 Assumindo a notacdo de Einstein.
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onde 7y =1/(2R) e

di = \JIFs = 7 = [+ (7 — 7))

é a distancia de um tanque ¢ ao baricentro no referencial da frente de particulas. Em
outras palavras, a projecao de g na superficie frontal é um ponto que corresponde ao
centro do chuveiro, por onde passa o eixo e a partir do qual as distancias 7; projetadas
sao medidas como d;. Neste caso, a nova distribuicao chi-quadrado obtida a partir

- 1 . . L. .
da corregao de ¢! deixa de ser linear em u e v e deve ser minimizada nas variaveis
(u> U, ga TOa 'Y)

2.3.2 A funcao de distribuicao lateral

A energia de uma cascata determina a maneira como as particulas se distribuem em
torno do eixo do chuveiro. Como ja foi discutido na sub-secao 1.3.1, a descricao da
densidade relacionada a componente eletromagnética nao se aplica a frente muonica.
Apesar disso, uma convolugao entre a fun¢ao NKG, dada pela equacao (4), e a resposta’®?
do arranjo de superficie pode ser considerada, como fizeram Newton et al. (ref. [68])

partindo de

S(r) =k () (i) -’ (1 + 1) - , (27)

Ts
uma forma que representa a densidade de particulas no solo e, portanto, carrega a parte
zenital em [ = [ (#), para obterem um parametro otimizado r,, onde o sinal esperado

independe desse parametro de declive. Da equacao (27), 9S/908 |,,,,= 0 implica em

Topt  —1++/1+4dexpa

)
Ty 2

onde a = d(Ink) /dB. Simulagdes de Monte Carlo sugerem que o valor do parametro

de escala r;, = 700 m corresponde a uma cascata iniciada por um primario com energia
~ 10 EeV. Da analise de 1000 chuveiros com angulo zenital entre 0° e 60° e energia no
intervalo 5 < Eg.y < 100, os autores deduzem 7,,; = (970 £1) m. Como exemplo, a
figura 14(a) apresenta uma unica reconstrugao da distribuicao dos sinais de um evento

real utilizando 50 valores distintos para o parametro de declive 3, onde a variacao de

33Além do uso de eventos reais, varias simulacoes foram realizadas para tratar esse problema. As
informagdes sobre o Observatério Auger foram inseridas nos c6digos através da defini¢do do sinal VEM
e da geometria e distancia caracteristica entre estagdes na rede do arranjo de superficie.
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S é praticamente nula na regiao r ~ 1000 m.
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Figura 14: (a) Distribuicao espacial dos sinais de um evento real (pontos pretos) so-
breposta a 50 curvas referentes a reconstrucoes usando uma LDF do tipo NKG com
valores diferentes de $. A figura menor mostra a linearidade da relacao entre [ e In k.
Imagem da referéncia [68]. (b) Curvas de parametrizacdo § = (6, E), baseadas em
eventos reais, segundo a referéncia [69].

No Observatorio Auger, a LDF utilizada hoje é uma variagao da equagao (27)

-8 -8
r T+
S(r) =S (rref) (r > <—> ,
ref Tref + 75

que usa a posicao de referéncia 7.y = 1000 m de modo andlogo a roy. O declive

dada por

B do sinal esperado ¢ descrito mais precisamente por uma fun¢do do angulo zenital
e da energia do chuveiro. Na figura 14(b) sdo mostradas curvas da parametrizagao
p = B (0, F) baseadas no ajuste de S (r) aos dados de eventos reais com 6 < 60° e
seis ou mais estagoes disparadas (ref. [69]). Cada ponto representa uma média dos
valores de § em intervalos iguais de (secd — 1), calculados em intervalos de energia de
log (E/eV) = 0.5 entre 10'® eV e 10'%® e¢V. Assumindo o modelo

B0, E)=a(E)+0b (secd —1)

foi obtido, como resultado, a (E) = 2.26 4 0.195 log (E/EeV) e b = —0.98.
Dada uma determinada energia, o decréscimo do valor de S (1000) em relagio
ao angulo zenital é um efeito geométrico decorrente da atenuacao atmosférica a que as

particulas de um EAS estao sujeitas. Assumindo um fluxo isotrépico de raios cosmicos
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primarios com energias acima de um limiar Ej;,, a distribuicao da intensidade no

elemento de angulo solido d€) = sin 6 df dp é dada por

1 dn(Q,E > Ejn)

( tim) Ay 0

= “constante”,

onde n = dN/dt é a taxa de eventos e A,y = Acosf é a area efetiva de detecgdo, sendo
A a éarea do arranjo de superficie. Para um mesmo limiar de energia, isso significa que
intervalos iguais na variavel cos? § possuem a mesma taxa de eventos em um intervalo

especifico de tempo, equivalente ao nimero de eventos

AN (E > Eh-m)
A cos? 60

Esse método define o corte de intensidade constante, ou CIC** (ref. [70]).

= “constante”.

Da analise de 839 eventos hibridos com Erp > 3 EeV, a curva de atenuacao
para o arranjo de superficie do Observatorio Auger foi modelada como um polin6mio

de segundo grau em x = cos? @ — cos? 0, dado por

S (1000) () = Sy (1 + ax + ba?)

tomando o angulo médio # ~ 38° como referéncia. Assim, Sss- é tido como o sinal
S (1000) que um EAS teria produzido se seu angulo zenital de chegada no observatorio
valesse 38°. Os valores das constantes a = (0.87+0.04) e b = (—1.49 £+ 0.20) foram
deduzidos para Ssse = 47 VEM, correspondendo a energia 9 EeV (ref. [71]). Uma
analise interna realizada por membros da Colaboragdo Auger mostra que S (1000) nao

varia significantemente com a escolha de parametrizagoes diferentes para [ (6, ).

2.4 Calibracao e a analise hibrida

A caracteristica experimental mais importante envolvida no Projeto Auger é que chu-
veiros atmosféricos extensos podem ser detectados simultaneamente pelos telescopios de
fluorescéncia e pelo arranjo de superficie de detectores Cerenkov. As duas técnicas sdo
diferentes, independentes e complementares, permitindo que a precisao da reconstrugao
geométrica seja maior do que a precisao de qualquer um dos detectores separadamente
(ref. [72]). Basicamente, isso ¢ efetuado criando-se um vinculo entre as medidas dos

detectores através da minimizagao conjunta

34Do inglés Constant Intensity Cut.
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x> = Xep + X3D»

onde as variaveis X%, € Y%p sao dadas pelas equagoes (26) e (24), respectivamente.
O ajuste geométrico aos dados de fluorescéncia utiliza a informacao do tempo de uma
lnica estacao relacionada ao mesmo evento, em geral a estacao que possui o maior sinal.
Essa precisao geométrica ¢ essencial nos estudos de anisotropia das diregoes de chegada

de raios cosmicos de energia ultra-alta.
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Figura 15: Correlacdo entre a energia de fluorescéncia Erp e o parametro Ssg- para
839 eventos hibridos escolhidos para o ajuste. O evento mais energético possui uma
energia aproximada de 75 EeV. Figura retirada da referéncia [71].

A analise dos eventos hibridos dourados®® mostra que hia uma relaciao entre a

energia de fluorescéncia Erp e o parametro Ssg- que pode ser descrita por

Epp = 104S5.. (28)

Segundo os dados graficados na figura 15, os valores dessas constantes sdo A = (1.68 + 0.05) x

10'7 eV e B = 1.035+0.009 (ref. |71]). No estudo do espectro de energia da radiagao cos-

mica, o detector de superficie permite a determinacdo do parametro energético .S (1000),

35Eventos cujos dados satisfazem os triggers mais rigorosos em ambos os detectores.
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enquanto a conversao desse sinal de referéncia para a energia da particula priméria é
estabelecida através do detector de fluorescéncia, ja que os telescopios utilizam uma téc-
nica calorimétrica para a determinacao da energia. Assim, as incertezas relacionadas a
extrapolacao dos modelos de interacoes hadronicas, intrinsecas as simulagoes utilizadas
na calibracao de S (1000), sao evitadas (ref. [72]). A equacao (28) representa uma cal-
ibracao de energia e sua obten¢ao é um avanc¢o importante na fisica dos raios co6smicos
de energia ulta-alta.

Nos estudos de composicao quimica, acredita-se que a profundidade atmosférica
do nimero maximo de particulas, X,,.., seja a variavel com o maior grau de correlacao
com a massa da particula primaria. Os dados hibridos tém sido usados na calibragao
e no cruzamento de informacao de varios parametros, possivelmente sensiveis & massa,
medidos pelo detector de superficie (ref. [72]).

E importante notar que uma fracdo da energia priméaria Ey nao pode ser detec-
tada pois ela ¢é transferida para neutrinos e miions de alta energia que atingem o solo.
Portanto, a energia calorimétrica E,, deve ser corrigida pelo acréscimo de uma energia
faltante. Barbosa et al. (2004, ref. [24]) realizaram simulacoes de Monte Carlo com o
codigo do programa CORSIKA e compararam os resultados obtidos através dos modelos
QGSJET e SIBYLL, utilizados na descrigao de interacdes hadronicas a altas energias.
Para ambos os modelos, as correcoes mais significativas da energia primaria foram con-
statadas na variacdo do nimero de massa entre o proéton e o ferro com E, = 10'® eV,
resultando em (EY, — EX) /Ey =~ 5%.

cal cal

2.5 Aquisicao de dados e alguns resultados importantes

Uma vez que os valores dos parametros (7'g,Tp) e i = (u,v,£) = (¢,0) de um EAS sdo
determinados, seja através dos dados referentes ao detector de superficie, ao detector
de fluorescéncia ou ambos, uma direcao celeste ¢ associada ao raio coésmico primario.
Dado o sistema de referéncia local do observatorio, definido na secao 2.1, parte-se do
ponto de impacto g para definir a posicao geografica do baricentro do chuveiro pelas

transformacoes

(xB,ys,28) — [(EB,Es),(Np,No),(Ap, Ag)] — (longitude, latitude) -
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Em seguida, a informagao temporal Tj fixa o zénite do observatorio na esfera celeste no
momento da deteccao. Junto aos cossenos diretores, transformacoes paramétricas entre

sistemas de coordenadas esféricas, simbolizadas como

(longitude, latitude) ; + Tp + (p,0) — (a,0),

permitem definir valores de ascensao reta o e declinacao 6 aos eventos. Essas coorde-
nadas angulares celestes representam as coordenadas direcionais do evento no sistema
equatorial. Eventualmente, dependendo do tipo de analise, a transformacao direta em
coordenadas galacticas («,d) — (I,b) é utilizada.

A latitude geografica de referéncia para a regiao central do Observatorio Auger é
tomada aproximadamente como —35.25°, significando que a direcao normal do obser-
vatorio, no sistema de coordenadas equatoriais, possui esse mesmo valor numérico em
declinacao. Durante um periodo de rotacao da Terra, o céu é varrido continuamente
por todo o intervalo de valores da ascensao reta. O campo de varredura do observatorio
é definido como um cone com semi-angulo de abertura 60° em relagdo a 6 = —35.65°;
alguns estudos consideram aberturas maiores de modo a maximizar a exposi¢ao do
observatorio.

A figura 16(a) mostra a representacao grafica da forma analitica da exposigao rel-
ativa normalizada do Observatorio Auger, calculada a partir da diregao vertical do ref-
erencial local. Note que o campo de visao ¢ limitado pela declinagao (—35.25° + 60°) =
24.75°, ou seja, o angulo a partir do qual a exposicao ¢ nula, delimitando a regiao
do céu que nao é observada. Para comparagao, a exposi¢ao também é graficada para
os semi-angulos de abertura 70° e 80° do cone que representa o campo de varredura
do observatorio. Proximo da declinagao —90° existe uma regidao que é sempre vista e
que aparece como um salto na curva do grafico; em coordenadas galacticas, (I,b) ~
(=57.07°, —27.13°) corresponde a dire¢ao onde a exposi¢ao do observatorio ¢ maxima.
Na direcao do centro da Via Lactea, que é de grande interesse de estudo pela Colabo-
racao Auger, o valor da exposicao relativa normalizada é =~ 0.57.

Vérias linhas de pesquisa da colaboracao dedicam-se a fisica dos raios cosmicos
de energia ultra-alta com base nas medidas de fluorescéncia realizadas no Observatorio
Auger. Para isso, é absolutamente necessario que os dados obedecam aos critérios
de selecao apds a aquisicao e que a informacgao atmosférica local na data em questao
seja bem conhecida. O exemplo de um tnico EAS visto por trés cameras do olho de

Coihueco é apresentado na figura 17(a), onde a regiao em torno da posi¢ao de X4,
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Declinacgéo

- 180°

Figura 16: (a) Fungado de exposigio relativa do Observatorio Auger. As faixas indi-
cadas pelas tonalidades de azul representam intervalos de 15°. O eixo das ordenadas é
representado em coordenadas arbitrarias e todas as curvas aparecem normalizadas em
relagao ao valor méximo da fungao. (b) Exposi¢ao relativa do Observatorio Auger em
coordenadas galacticas. As regioes ressaltadas equivalem as faixas angulares apresen-
tadas na figura (a). O circulo tracejado em torno da origem possui um raio de ~ 25.2°
na projecao de Aitoff e representa o bojo da Via Lactea, como observado a partir da
posicao da Terra.
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(ponto vermelho) foi observada completamente dentro do campo de visdo de um dos
telescopios. Além disso, a proximidade do eixo do chuveiro e do ponto de impacto
em relacao ao prédio do detectores de fluorescéncia gera a espessura apresentada na
imagem devido a intensidade da luz detectada. Como resultado, a funcao de deposicao
da energia na atmosfera é muito bem ajustada aos dados, como mostra a figura 17(b).
Da reconstrugao energética, ¢ obtido (3.6 +0.2) x 10'? eV para esse evento.

Atualmente, a composicdo elementar priméria nas energias acima de 10*® eV é
desconhecida. Durante muitos anos, essa area de pesquisa careceu de medidas precisas
ou dentro dos limites de eficiéncia de deteccao dos experimentos. Com os dados de
fluorescéncia coletados no Observatério Auger, essa composi¢ao quimica passou a ser
inferida com base em diversas hipoteses no que diz respeito a extrapolacao de modelos
de interacoes hadronicas. Os dados sao analisados segundo a descricao dada na sub-
secao 1.3.2, ou seja, através da relacao existente entre a profundidade atmosférica média
dos EAS, calculada a partir dos perfis de desenvolvimento longitudinal, e os intervalos
de energia equivalentes. Para esse estudo, em particular, o rigor quanto aos critérios
de qualidade discutidos neste capitulo é utilizado em sua totalidade. Apenas eventos
hibridos sao considerados, de modo que a deteccao da fluorescéncia deve ter ao menos
uma estacao do arranjo de superficie em coincidéncia para prover a informagao temporal
no nivel do solo. O evento exemplificado acima é um desses casos. Triggers adicionais
para eventos hibridos também sao considerados.

A Colaboragao Auger publicou, em 2010 (ref. [73]), a primeira andlise nesses
termos com um conjunto de dados referentes a pouco mais do que quatro anos de
aquisi¢ao. Foi constatado que a relagao entre (X,,,.) e a energia é melhor descrita por
duas taxas de elongacio constantes na regiao > 10'® eV, sendo a quebra localizada
aproximadamente na energia 2 x 10'8 eV (veja a equagao (17) na sub-secao 1.3.2). Os
autores discutem que se as propriedades das interacoes hadronicas nao variam signifi-
cantemente dentro de duas ordens de magnitude na energia primaria, essa alteracao de
comportamento implicaria em uma mudanca da dependéncia energética da composi¢cao
quimica sobre o tornozelo, reforcando a hipotese de uma transicao de raios cosmicos da
Via Lactea para radiacio extragalactica. A figura 18(a) mostra esse mesmo efeito com
base em medidas mais recentes realizadas no Observatorio Auger.

A aparente quebra da variacdo de (X,,.,) sobre a energia equivalente a regiao
do tornozelo no espectro da radiacao césmica implica na tendéncia de que elementos
quimicos pesados sejam associados aos priméarios acima de 10Y eV, como mostrado

na figura 18(b). Notavelmente, um estudo publicado em 2007 (ref. [75]) previa que a
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Figura 17: (a) O evento 1542115, como visto por trés cameras do olho de Coihueco.
As cores representam a informacao temporal de chegada da luz as PMTs, enquanto
o ponto vermelho assinala a posicao onde ocorreu o X,,,,. A energia reconstruida é
(3.6 4+ 0.2) x 10'? eV. Figura de comunicagio interna da colaboragio a respeito do
draft da publicacao referida em [73]. (b) Perfil de distribuicao longitudinal de Gaisser-
Hillas ajustado aos dados de fluorescéncia do evento 1542115. Grafico apresentado na
referéncia|74].
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observagao desse efeito é compativel com um cenério em que a composi¢ao quimica nas
fontes é mista (H, He, elementos do ciclo CNO, Si e Fe) e com abundancias similares
aos dos raios cosmicos de baixa energia, ou seja, das particulas criadas e aceleradas

dentro da Via Léactea.

B EPOSv1.99
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Figura 18: (a) (X,az) € (b) RMS (X)) como funcao da energia. As previsdes para
primarios compostos por protons (linhas vermelhas) e nucleos de ferro (linhas azuis)
sao baseadas na extrapolacao de varios modelos de interacoes hadronicas. O ntmero
de eventos em cada intervalo de energia é indicado abaixo dos pontos e as incertezas
sistematicas sdo representadas pela banda cinza. Figura da referéncia [29].

Eventos detectados apenas pelo arranjo de superficie sao utilizados em anélises
que envolvem tratamentos estatisticos relacionados as direcoes de chegada dos raios
cosmicos, devido ao fato dos dados gerados por esse tipo de detector possuirem boa
resolucao temporal, resultando em parametros espaciais reconstruidos com precisao.
Como as estagoes operam 100% do tempo, a amostra de eventos, mesmo depois de
filtrada através dos triggers, compreende uma quantidade consideravelmente maior de
eventos em relacao ao ntiimero de hibridos. Na Colaboracao Auger, essas informagoes sao
registradas em um banco de dados chamado Herald, onde cada evento, acompanhado

pelos seus parametros de reconstrucao, ¢ inserido em uma lista ordenada pela data de

deteccao.
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3 Campos magnéticos em plasmas astrofisicos

3.1 Escalas galacticas

A unidade de comprimento parsec (pc), do inglés parallax of one second, é definida
como a distancia em que uma unidade astronémica (UA, raio médio da orbita terrestre)

subtende o angulo equivalente a uma unidade de segundo de arco, ou

A 1 !
X {tan (%)} ~ 3.26 anos-luz.

1 pc=

Além desta escala ser conveniente para medidas de paralaxe, a maior estrutura da
Via Léctea, o disco galactico, possui um raio aproximado 20 kpc, sendo 4 kpc o raio da
parte esférica central chamada bojo. O Sistema Solar esté localizado a 8.5 kpc do nicleo
macico que representa o centro da galaxia. Portanto, a escala usada para distancias
galacticas é o quiloparsec (kpc). Entre galaxias comuns®®, as distancias sao tipicamente
unidades ou dezenas de megaparsecs (Mpc). Como exemplo, a galaxia M87, proxima
ao centro do Aglomerado de Virgem, localiza-se a 16.75 Mpc do Sol.

Escalas cosmologicas de tempo?” sdao da ordem de giga-anos (Ga). O andlogo
temporal para qualquer dinamica dentro de uma galaxia com dimensoes proximas as
da Via Lactea é o quilo-ano (ka), ja que a velocidade da luz pode ser escrita como

c ~ 0.306 @
ka

O Projeto Auger ¢ dedicado a caracterizar raios coésmicos de energia ultra-alta,
que compreende a regiao 2 1 EeV = 0.16 J. Como parte dessa radia¢ao é provida de
carga elétrica, ela esta sujeita a acao dos campos magnéticos que permeiam o plasma
da Via Lactea e cujas intensidades sdo da ordem de microgauss (uG) na regiao do disco.

Um parametro estimador dessa interacao é o raio de Larmor, que nas escalas

discutidas acima toma a forma

36Tomando a posi¢ao do Sol como referéncia, a Grande Nuvem de Magalhdes ¢ uma galaxia irregular
a (50.4+1.3) kpc (ref. [76]), enquanto Cdo Maior é uma galdxia and cuja regido mais densa esta
localizada a (7.9 4+ 0.3) kpc e ~ 8° em relagdo ao plano galactico (ref. [77]), ou seja, ela esta em colisdo
com a Via Lactea.

370 ano é uma unidade de tempo que ndo é mencionada no Sistema Internacional de Unidades. A
U.S. Metric Association recomenda o uso do simbolo a, originario do latim annus (2008, ref. [78]). Os
prefixos kilo, mega e giga sdo usados comumente com o simbolo do ano, em geologia, para formar os
multiplos ka, Ma e Ga. O simbolo yr, do inglés year, também é encontrado amplamente na literatura.
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EEeV
ZB,q

Tpe ~ 1.081 sin a, (29)

sendo a o angulo entre os vetores velocidade da particula e campo magnético, conhecido
como angulo de passo. Para o caso de niucleos, Z é o niimero atdmico da particula. Ja

a forca de Lorentz, que permite derivar o movimento da carga, fica escrita como

dUkpc/ka ~ 0.284 (Q_J) X B:u(;> dtka. (30)

EeV
Na notacao adotada nesta tese, assim como na maioria da literatura astrofisica, uma

varidvel V' é representada em unidades de “un” como

V
Vim=|—.
(1un>

As constantes que aparecem nas equagoes (29) e (30) indicam que o campo mag-
nético da Via Lactea tem uma influéncia consideravel sobre o movimento dos raios
cosmicos de energia ultra-alta na escala de comprimento da galidxia e é essencial na
determinacao de suas trajetorias até a Terra. As fontes dos valores apresentados nesta

secao serao referenciadas ao longo do texto.

3.2 O teorema do virial

Um sistema mecanico de N corpos, onde a k-ésima particula esta localizada na posicao
Tr sob acao da forca resultante ﬁk, é descrito em funcao de sua energia cinética e
momento de inércia totais K e I, respectivamente, por
9 N
%%:2K+Zﬁkﬂ. (31)
k=1
Se o sistema ¢é ligado e estacionario, I é limitado e a média temporal da equagao (31)

resulta no que é conhecido como teorema do virial

2 (K) + i <F}; : Fk> —0, (32)

k=1
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aplicado na astrofisica pela primeira vez por Zwicky (1937, ref. |[79]) para o calculo da
massa do Aglomerado de Coma®®, com o resultado de um excesso ~ 530 vezes o valor
da massa obtido através de medidas de luminosidade, sugerindo a existéncia de uma
matéria supostamente escura.

Na equagao (32), o fato do termo na somatoria ter dimensao do produto entre
pressao e volume passou a ser explorado em astrofisica na anéalise de problemas em
que pressoes de naturezas diferentes possuem mesma ordem de grandeza. Como sera
mencionado mais tarde, Chandrasekhar e Fermi (1953, ref. [80]) escreveram o teorema

da equiparticao

2(K)+3(y = 1) () + (M) + (Uy) = 0

para a Via Lactea, relacionando as energias cinética das estrelas, térmica de gases
moleculares (sendo v a razao entre os calores especificos), magnética e potencial gra-
vitacional, permitindo que estimassem a intensidade do campo magnético local como
sendo 6 puG (ref. [81]). Um valor atual, proveniente da andlise de radiac¢do sincrotron,
¢ (6 £2) uG (ref. [82]). O método de polarizacao da luz para determinagio de campos

magnéticos na galaxia também serd discutido mais adiante.

3.3 Observacao direcional de campos magnéticos

O termo “plasma” foi cunhado por um funcionéario da General Electric chamado Lang-
muir®®, em 1927, para se referir a um gés ionizado. Investigando arcos de descarga em
gases constituidos por uma espécie a (= p, e, no caso de protons, elétrons ou ions), ele

descobriu movimentos oscilatorios relacionados a uma freqiiéncia natural

Z2e2n
= Za~ @ 33
Wp, €0 e (33)

para cargas ¢, = Z, ¢ com massa m, e densidade de niimero n, (ref. [83]). Se o gas for
formado por varias espécies de particulas carregadas, entao a freqiiéncia do plasma é

dada por

38Zwicky usou o teorema do virial na forma 2(K) + (U,;) = 0, onde U, é a energia potencial
gravitacional.

39Em 1932, Langmuir ganhou o Prémio Nobel de Quimica pelo estudo de reacdes quimicas em
interfaces.

29



— 2
wp = D e
a

Assim como em um meio dielétrico, os campos de uma onda eletromagnética car-
acterizada por (w, l;) sao alterados ao longo da propagacao através desse tipo de fluido.
No regime nao-relativistico, a abordagem de Vlasov (1938, ref. [84]) usa uma fungao de
distribuicao maxwelliana de velocidades das particulas para calcular o tensor resposta
K;; (w, l;) de um gas ionizado térmico sem magnetizacao, diretamente relacionado aos
tensores de permissividade e condutividade de um meio. Definindo o vetor unitario

7 = k/k, a forma

K;; (w, E) = K/; <w,/§> kil + K (w, Ig) (0ij — Kik;) (34)

¢ escrita para um meio isotropico com a separacao entre as partes longitudinal e
transversa (ref. [85]). Ondas eletromagnéticas que se propagam por um plasma com

amortecimento desprezivel sao descritas pela equacao de onda

Aij (w, E) Ej <w, ];) = O, (35)
onde Fj; (w, E) é a j-ésima componente do campo elétrico e

A <w7 E) = g (kik; — 6;5) + Kij (w, E)

¢ o operador de Maxwell. A condigdo para que as solucoes da equagio (35) existam é

obtida através do determinante

A <w7 E) =0,
que passou a ser conhecido como equacao de dispersao. Cada uma das duas solucoes
estd relacionada as partes separadas que compoem Kj; <w,l_5> na equagao (34). Em
particular, a solucao que contém a componente transversa do tensor resposta define o

indice de refracao

v afir (w)]

que pode ser reescrito como
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2

W
N =1-) = (36)

a

Portanto, na propagagao por um meio gasoso parcialmente ionizado, a velocidade
de grupo de um pulso de radiagao eletromagnética, v, = ¢ N, ¢ uma funcao da freqiiéncia
da onda, com o indice de refracio N = N (w) dado pela equagao (36). Mesmo que
w > wy, a reducao dessa velocidade causa uma dispersao significativa no sinal ao longo
do percurso por distancias grandes (ref. [86]). Dada uma fonte de radiagao na posi¢ao
a e um observador localizado em b, a diferenca no tempo de propagacao de duas ondas

com freqiiéncias w e w + dw, na linha de visao s, é

16w [P
ot == [ ds Y R, (37)

cwd g,

Considerando a equagao (33) para um plasma formado por prétons e elétrons com

Np ~ Te,

2
Me e
§ w2, R (1 + ) Ne (38)
’ m m
a=p,e P EoMe
varia apenas com n., que é uma funcao com dependéncia espacial. Com a aproximacgao

me < my, a dispersao do sinal em relacdo ao tempo, a partir da equacao (37), passa a

ser escrita como

dw  ggmec w?
6t e MD’

(39)

onde a quantidade

b
MD = / dsmne (s)

é chamada medida de dispersao.
No caso de um plasma nao-relativistico magnetizado, a interacao entre ondas
e particulas é afetada pelo movimento orbital que as cargas descrevem em torno das
linhas do campo magnético B = ‘g‘ Para uma espécie a, a freqiiéncia de giro é dada
por
0, — ZaeB'

Mg
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Em um gas ionizado composto por elétrons e protons, o fato de m. < m,, implica em
Qe > Q,. Assim, protons serao menos perturbados por ondas eletromagnéticas com
w > (), em relacao aos elétrons e a dinamica do plasma ¢é inteiramente determinada
através de um tensor resposta com elementos dependentes de 2.. O importante agora
¢ que existem termos nao-diagonais na representacao de Kj; (w, %) por uma matriz
3 x 3, além dela nao ser simétrica. Quando o determinante do operador de Maxwell é
anulado, a relacao de dispersao resultante envolve uma forma biquadratica em N cujas
solugdes estao diretamente ligadas aos sentidos de polarizagao levogira (EF) e dextrogira
(D) da onda. Hartree (1931, ref. [87]) e Appleton (1932, ref. [88]) desenvolveram essa
descricao no estudo da propagacao de ondas de radio pela ionosfera, obtendo os indices

de refracao

Ni—1- (1 PR 9)_1 3 @i (40)
b w w2’
a=p,e
onde 6 é o angulo entre o vetor de onda e o campo magnético local (ref. [86]). A fungao
cos  provém da interacao indireta dessas quantidades relacionadas através do vetor de
polarizacao. Observe que a expressao (40) recai na equagao (36) no limite Q. — 0, ou
seja, na auséncia de um campo magnético.

Quando uma onda monocromaética percorre um plasma magnetizado, sua pola-
rizacao linear pode ser vista como a sobreposicao de duas ondas polarizadas circular-
mente, com amplitudes iguais e fases associadas a sentidos opostos de rotagao. Segundo
a equacao (40), cada componente é refratada com uma magnitude diferente e o plano
do campo elétrico resultante roda ao longo da propagacao da onda. Sobre a linha de

visao de um observador, uma fase pode ser escrita como

- N
k:-(Fb—Fa)—wt:w(@—t) :w(—s—t)
w c

e o elemento do angulo de rotacao do plano, dada uma distancia percorrida ds, sera

dp = %W(NE — Np) %

Como considerado anteriormente, seja n, ~ n. para um plasma que ¢ percorrido por
uma onda eletromagnética com freqiiéncia suficientemente alta de modo que w > (..
Dadas essas condigoes e m. < m,, na forma (38), os indices de refragio sdo aproximados

por
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e assim

63

n
d) = ——————Bcos Ods.
¢ Adregm?c w? cosbas

Portanto, a observacao de radiacao eletromagnética com freqiiéncia w deve considerar
um angulo de rotacao da polarizagao na passagem por um plasma astrofisico localizado

na mesma direcao, dado por

MR
o=
w
em relacao a posicao angular em que esse plano é detectado. Este efeito recebe o nome

de rotacao de Faraday. O parametro

€3

MR =

b
= dsn. (s) By (s 41
e | e (95, (5) (41)
é chamado medida de rotacdo e B) (s) = B(s)cosf é a magnitude da projecao do
campo magnético médio que permeia o plasma sobre a linha de visao entre o observador
e a fonte.

A freqiiéncia do plasma na aproximagao (38) é estimada como

) =X () ~s2 a0 (25)
(Hz Z Hz 3.2 x 10 cm3/’

a=p,e

a partir da qual Schlickeiser (ref. [86]) nota que, na regido otica (w ~ 10 Hz), a
dispersiao nao seria um efeito mensurével, enquanto para ondas de radio (w ~ 10! Hz)
produziria um efeito observavel. Além disso, ja foi mencionado que campos magnéticos
na Via Lactea, por exemplo, sao da ordem de alguns microgauss. Em um plasma

galactico, portanto, elétrons teriam freqiiéncia angular

Q2
(E) ~ 17.6 BuG;

satisfazendo w > (), para a regiao de radiofreqiiéncia. Observe também que essa de-
sigualdade aproxima os indices de refracao dados pelas equagoes (40) e (36) mesmo que
Q. seja diferente de zero, tornando possivel quantificar concomitantemente as medidas

de dispersao e de rotacao.
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Juntas, as medidas de rotacao e dispersao compoem o método atual para a deter-
minacao da intensidade e direcao de campos magnéticos com uma certa regularidade em
plasmas relacionados a galéxias, sob a hipotese de que B, como deduzida na posigao da
Terra, seja a componente mais expressiva de B. Fixando-se a dire¢ao de uma fonte de
radiacao eletromagnética cuja distancia e espectro sao conhecidos, isso é feito a partir da
obtenc¢ao da coluna de densidade de elétrons térmicos na linha de visao, n. (s), através
de quanto uma freqiiéncia particular de um pulso é desviada (veja equagdo (39)). Para
esse mesmo pulso, a diferenca angular entre as orientacoes do plano de polarizagao na
fonte e na Terra, & mesma freqiiéncia, resulta na avaliagao da integral na equagao (41) e,
por fim, na caracterizacao do campo magnético médio no plasma. A dire¢ao do campo

¢ ambigua por =mm, onde m é um inteiro.
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Figura 19: Distribuicao de elétrons livres na Via Lactea segundo medidas de dispersao.
A posicao do centro galdctico marca o centro do sistema de referéncia. O quadrado
preto, ao lado esquerdo da representacao usual do Sistema Solar, é a Nebulosa de Gum.
Figura publicada na referéncia [89].

Evidentemente, um bom conhecimento de tais fontes é absolutamente necessério
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Figura 20: Distribuicao de medidas de rotagao de 374 pulsares com latitude galactica
|b] < 8°, projetadas no plano da Via Lactea. As cruzes e os circulos referem-se a
MR > 0 e MR < 0, respectivamente. Os bracos espirais de matéria sao representados
pelas linhas pontilhadas e os vetores vermelhos sao uma estimativa do sentido do campo
magnético em cada regido. Figura retirada da referéncia [90].

para essa tarefa. A solucao sao estrelas de néutrons conhecidas como pulsares, cuja
associacao entre periodo de rotacao, raio equatorial e geometria do campo magnético
produz radiacao sincrotron, através de elétrons, colimada nas direcoes dos pélos mag-
néticos. Se o eixo de rotagao da estrela nao coincide com o eixo do dipolo magnético,
0 que é comum, essa luz é observada como pulsos caso a Terra esteja localizada no ca-
minho por onde os cones de emissao varrem o espaco. A polarizacao € dessa radiacao
¢ bem estabelecida pelos potenciais de Liénard-Wiechert: se n = (7, — 7a) / |Tb — Ta| €

um vetor unitario que representa a linha de visao entre o observador e a fonte, entao

g
exnx |nx db

dt
para as particulas que espiralam em torno das linhas do campo magnético da estrela com
velocidade © = fc, emitindo luz (ref. [17]). Pulsares também possuem uma distribuicio

espacial fortemente correlacionada com o disco da Via Lactea, sendo a densidade super-
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ficial de ntimero dessas estrelas uma fungao inversa da exponencial do raio da galaxia
(ref. [91]). Através de dados observacionais de pulsares, Taylor e Cordes (ref. [89]) ma-
pearam a distribuicao de elétrons que compoem o plasma galactico utilizando medidas
de dispersao e o padrao dos bracos em forma espiral apareceu em concordancia com
o modelo de Georgelin e Georgelin (ref. [92]). O resultado é apresentado graficamente
na figura 19. Nas regioes onde a densidade atinge valores méximos, n, ~ 0.18 cm ™3
em um braco e n, ~ 0.25 cm™? préximo ao centro da Nebulosa de Gum. Apesar da
proximidade da nebulosa, n, ~ 0.019 cm ™ na posicao do Sistema Solar.

Na estimativa <BH> = MR/MD, tanto a medida de dispersao, quanto a medida
de rotacao sao integrais e carregam informacoes de varias nuvens de plasma atraves-
sadas dependendo da distancia do pulsar cujo sinal é escolhido para analise. Para a
determinacao das distribuicoes de grande escala na galaxia, a densidade de elétrons
livres é mais direta porque ela pode se basear na distribui¢do de matéria luminosa (seja
esta emissora de raios-X ou em outra faixa de comprimento de onda). De fato, isso
¢ exatamente o observado na comparacao entre os resultados de medidas de disper-
sao e, por exemplo, da detec¢ao de ondas de radio geradas pela transicao hiperfina do
hidrogénio neutro. Cada freqiiéncia revela a densidade de matéria a uma distancia da
Terra. Porém, o campo magnético da Via Lactea nao estd associado ao plasma em
si, mas aos movimentos turbulentos intrinsecos a esse gas, sem correlagao alguma com
a distribuicao de matéria. Na auséncia de uma diretriz, a medida de rotacao deve se
fundar na radiagao dos pulsares inicialmente localizados proximo & Terra e progres-
sivamente mais afastados. A coeréncia na variacao de MR com a distancia é usada
para ditar o sentido do campo magnético local e as primeiras reversoes na direcao de
uma area especifica do céu, até que essa medida seja completamente perdida apos o
cruzamento de um certo nimero de regioes de concentracao de plasma. A figura 20
mostra um exemplo de analise da rotacao de Faraday em torno do Sistema Solar. Beck
et al. (1996, ref. [93]) advertem que a confiabilidade de B (7), inferido dessa maneira,
depende da observacao de pulsares a (2 — 3) kpc do Sol, ou entao de fontes de radio
extragalacticas com latitude galactica grande, de modo a limitar regides remotas onde

o campo ¢ desconhecido.

3.4 A magnetohidrodinidmica

Em 1942, Alfvén (ref. [94]) usou a forca de Lorentz e as leis de Ohm e de Ampére

para combinar as equacoes do eletromagnetismo e da hidrodinamica com o objetivo de
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estudar as forcas mecéanicas que agem sobre um fluido condutor que se desloca com
velocidade ¥ por um campo magnético B. No sistema de referéncia que se move com
um fluido de condutividade elétrica o, o campo elétrico total é proporcional & densidade

de corrente J e é dado por

. - J
E + 17 X B — Etotal - (42)
o
onde E é o campo elétrico no fluido em repouso. Essa idéia resultou na equagao de
inducao
OB _ _
.Eﬁ:vx(ﬁx3>+nvﬁi (43)

que possui um termo explicitamente relacionado & difusividade magnética n = 1/ (uo),
onde 1 ¢ a permeabilidade magnética do meio. Considere [y e vy escalas de comprimento
e velocidade, respectivamente. A razao entre o primeiro e o segundo termos no lado
direito da igualdade (43) é, em ordem de grandeza, proporcional ao nimero magnético
de Reynolds?®
lovo
R, =—, (44)
n
uma estimativa do efeito de adveccao magnética em comparagao com a difusdo mag-
nética. Na astrofisica, praticamente todos os gases do universo possuem um grau
de ionizacao alto, ou seja, sao plasmas, de modo que suas condutividades elétricas
o — o0o. Esse efeito reduz a difusividade magnética a n ~ 0, implicando em R,, > 1.
Como exemplo, Priest (ref. [95]) estima que o campo magnético do Sol deve se di-
fundir em uma escala de tempo 74, = 3/n ~ 10" anos, comparavel a idade do universo
(13.69 + 0.13) x 10? anos (2008, ref. [42]). Na escala de comprimento das estruturas da
Via Lactea, esse tempo é ainda maior.
A primeira conseqiiéncia importante do nimero magnético de Reynolds ser > 1

é que o campo elétrico total é nulo nesses gases, reduzindo a equagao (42) a

E+0xB=0. (45)

Assim, apenas o campo magnético é considerado no tratamento de plasmas astrofisicos.

Em segundo lugar, n =~ 0 reduz a equacao (43) a forma

40Esta quantidade é adimensional.
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%?ZVX(UXE). (46)

Considerando novamente um fluido condutor que se desloca com velocidade ¥ por um
campo magnético é, seja uma curva C, delimitando o contorno de uma superficie S, no
sistema de referéncia que se move junto com o plasma. Dado um intervalo de tempo
dt, um elemento dl de C percorre um elemento de &rea vdt X dl. A taxa de variacao

total do fluxo magnético através do contorno C é escrita nas componentes

d = = ag s — N =\
%//B-dS://E-dSJr%B-(vxdE).
S S C

Usando a relacao B- (27 X d@) = (—17 X E) . deuntamente com o teorema de Stokes,

essa equacao é reescrita na forma

%//é.dgz//[%_f_vX(vxé)
S S

Observe, porém, que a substitui¢do da equagao (46) na formula acima resulta em

d — —

el B.dS =

dt// 5 =0,
S

descrevendo o que é chamado de congelamento do fluxo magnético no plasma

-dS.

(ref. [96]). Isso significa que as linhas de campo magnético em um determinado elemento
de volume finito do fluido permanecem presas & matéria, seu nimero é conservado e elas
sao transportadas com ele. Esse efeito também é conhecido como teorema de Alfvén.
As escalas de comprimento astrofisicas [y garantem que o campo nao se difunde e
componentes de pressao e tensao magnéticas passam a ter uma contribuicao importante
no teorema do virial, com a mesma ordem de grandeza dos termos gravitacional e

cinético.

3.5 Eletrodinimica de campos médios

A investigacdo de como campos magnéticos galacticos e estelares evoluem no tempo
teve origem com a observacao de que o campo externo da Terra, dipolar, possui um

decaimento muito menor do que a taxa prevista através de perdas o6hmicas no ni-
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cleo condutor do planeta, indicando que ele deve ser constantemente regenerado. Por
outro lado, a natureza liquida desse niicleo deve implicar em uma rotacao nao-uniforme,
torcendo localmente as linhas de campo em uma geometria toroidal. Em 1933, Cowling
(ref. [97]) havia mostrado que qualquer campo com simetria azimutal, por si s6, ndo
poderia se sustentar, levando & proposta de que um mecanismo de dinamo esta atuando:
uma geometria regenera a outra, e vice-versa. Mesmo com o advento da magnetohidrod-
inamica, Parker (ref. [98]) mostrou, em 1955, que a equagao de indugao (equagdo (43),
na se¢ao 3.4) explica a formagdo de um campo toroidal a partir do dipolar, mas nao
o reverso. O autor foi pioneiro ao incorporar movimentos ciclicos do fluido condutor
a teoria, demonstrando que esses restaurariam uma configuracao dipolar a partir da
toroidal, mas sua analise qualitativa nao gerou impacto na comunidade cientifica.

Um formalismo conciso e amplamente aceito, conhecido como “eletrodinamica
de campos médios”, foi proposto por Steenbeck et al. em 1966 (ref. [99]), em que o
movimento do plasma e o campo magnético sao separados em componentes médias
v(r,t) e E(F, t), associadas as escalas de comprimento L e tempo 7', e componentes
aleatorias 4 (7, 1) e E(F, t), com escalas correspondentes ¢ e to, tais que L > lye T > t.

Supondo

Utotal =V + U

étotal = é + g;
qualquer operacao de valor médio foi definida em relacao as variaveis de posicao a e
tempo 7 obedecendo L > a > ly e T > 7 > ty, de modo que (Uippa1) = U, <§toml> - B

e (U) = <I;> = 0. A substituicdo dessas fung¢des totais na equacao de indugao leva ao

comportamento médio

—

%—f—Vx(Uxé)—i—ng—l—nVﬂ? (47)

e as flutuagoes
g—f:Vx<17><5>+Vx<ﬁx§)+Vxé+nV2g, (48)
onde & = <1Z X Z;> e G =axb-— <1I X 5> Observe que a equagao (47) é semel-
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hante & equacao de inducao da magnetohidrodinamica. O termo mais importante do
desenvolvimento acima é &, , que representa a forca eletromotiva média das flutuacoes.

O sucesso da teoria vem da analise da equacao (48). O termo V X <ﬁ X E)

age como uma fonte geradora do campo flutuante b através de B. Supondo algum
instante inicial em que b = 0, a linearidade da equagao garante que os campos b e
B sio linearmente relacionados, seguindo que £ = <u X b> e B devem possuir uma
relacao aproximadamente linear (ref. [100]). Dada a diferenca entre as escalas espaciais

relativas aos termos flutuantes e médios (¢y < L), é razoavel afirmar que a série

0B;
J
gz‘ = Oziij + ﬁijk_ + ...
aiﬁk
¢ rapidamente convergente, onde os coeficientes «;j, Bijk, ..., sdo pseudo-tensores?!

e a parte temporal, geralmente, ndo é considerada nas teorias de campos médios*?
Tomando, entao, apenas os dois primeiros termos da expansdo, a equacao (47) passa a

ser escrita na forma

0B
ot

que descreve o que ficou conhecido como mecanismo de dinamo. O parametro o

—V><<17><§+a®§>+(7]+ﬁ)v2§, (49)

representa um termo regenerativo do campo magnético de grande escala baseado na
estatistica dos movimentos e campos aleatorios que ocorrem em pequena escala. Da
mesma maneira, [ esta relacionado a uma difusividade turbulenta, que ocorre quando os
movimentos do plasma em pequena escala misturam as linhas de campo, possivelmente
causando reconexao e, conseqiientemente, um decaimento do campo em larga escala.
Como a reconexao magnética depende em si da difusao de linhas de campo pelo plasma,
na maior parte dos problemas, o termo (1 + 3) é tratado como uma variavel tnica de
difusao efetiva 7.;.

No caso do dinamo, o ntimero magnético de Reynolds (equagao (44), na segao 3.4)
também determinara se o mecanismo é ou nao capaz de sustentar o campo magnético na
grande escala dependendo da condutividade elétrica do meio, implicita em n = 1/ (uo)

e 5. A estimativa da magnitude de « resulta em

41J4 que, sob inversdo de paridade, campos magnéticos sao pseudo-vetores, enquanto a velocidade é
um vetor.

420s processos sao chamados estatisticamente estaveis. Em mecanica de meios continuos, o mesmo
é feito na equacdo de Navier-Stokes para um fluido incompressivel; porém, as flutuagoes, dadas pelo
tensor de estresse de Reynolds —p (u;u;), ndo possuem relagdo alguma com o valor médio .
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] —H /v para R, > 1
Ql ~

, (50)
—H %2/n para R, < 1

onde

H=(7-(Vx7) (51)

¢ a helicidade do plasma*® (ref. [101]), uma quantificagio da maneira como o trans-
porte de um elemento de volume do fluido em uma célula convectiva (ou regiao tur-
bulenta) é combinado com seu movimento global de translagdo. Na astrofisica, isso
equivale ao transporte do elemento em torno do eixo de rotagao do objeto do qual ele
faz parte. Na rotacao diferencial, as linhas de campo sao enroladas e amplificadas até
se estabelecerem em uma configuracao toroidal. A este efeito é dado o nome de efeito -
2. Em um turbilhdo de plasma, o movimento dobra e projeta as linhas em forma
de lagos, uma dinamica chamada de efeito-a. Ambos esses efeitos sao representados
graficamente na figura 21.

Nos plasmas astrofisicos, a combinac¢ao de campos magnéticos com simetria axial
e um namero magnético de Reynolds > 1 pode resultar na troca de energia entre
os processos relacionados ao efeito-a e o efeito-{2. Mais do que isso, essa interacao
produz uma excitagdo mutua e, conseqiientemente, a sustentagao (e até crescimento)
do campo magnético total. Considere, em coordenadas cilindricas?, a separaciao desse

campo médio nas componentes azimutal B, (7,t) ¢ e polar ép (7, t),

B=B,+ B,

em que o potencial vetor correspondente é introduzido através de gp (7 t) = V X
[A, (7, t) ¢]. De modo semelhante, a média do campo das velocidades é decomposta em

v, (7, t) @ e U, (7, ), sendo reescrita como

U=y, @+ Up.

A mesma anélise perturbativa feita para a deducao da equacao do dinamo, aplicada

agora nesta geometria, resulta nas evolugoes temporais

43Note que, como esperado, H ¢ um pseudo-escalar.
4 Definidas por ¥ = (p = 2% + 92, 0, z)
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Figura 21: (a) O efeito-a: conversao geométrica de um campo magnético toroidal
em um campo magnético polar. (b) O efeito-Q: conversdo geométrica de um campo
magnético polar em um campo magnético toroidal. Figuras originalmente publicadas na
referéncia [102] e gentilmente cedidas por J. Love através de correspondéncia particular.

0B, B, ; , 1

)

0A, . A, - 5 1

WZ—P(%‘V) (7 +&+n(V TR Ay,
com o termo em verde representando o efeito- (2 e os termos em vermelho representando
o efeito-a (ref. [100]). A transferéncia da energia magnética ocorre em ciclos entre
as componentes ép e B, ¢; dependendo da maneira como ela é transferida em um

determinado problema, a acdo do dinamo ¢é classificada em efeitos a?, - ou o?-)
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(veja a tabela 3).

No dia 11 de novembro de 1999, em Riga, capital da Letonia, o primeiro dinamo
construido em laboratoério, com base na eletrodinamica de campos médios, tornou-se
auto-sustentavel (2000, ref. [103]). O mesmo resultado foi obtido por um grupo de
Karlsruhe em 2002 (ref. [104]). Ambos os experimentos utilizaram sédio liquido como

fluido condutor.

Tabela 3: Transferéncia de energia magnética entre as componentes polar e azimutal
em um campo magnético axissimétrico.

<V ><5> 5@
p

a? X v v

a-) v X v

a’-Q v v v

Os movimentos que caracterizam os plasmas com grande condutividade elétrica
no universo favorecem o efeito a-Q. A evolugao temporal da equacdo (49) mostra
que |a| > n.s/L é uma condigdo essencial para a auto-sustentabilidade e crescimento
do campo magnético de larga escala, uma proporcao encontrada facilmente nos gases
que compoem a Via Lactea. Em planetas e estrelas, onde turbuléncia é causada pela
conveccao, 0 mesmo mecanismo é usado para explicar a persisténcia dos campos mag-

néticos.

3.6 Invariancia adiabatica

Considere uma particula relativistica com carga ¢ entrando em uma regiao onde existe
um campo magnético constante B =B:e seja a o angulo entre esse campo e a
velocidade ¥ da particula, chamado angulo de passo, de modo que v = vcosa e
v, = vsina. Enquanto o movimento paralelo ao eixo-z permanece uniforme, a carga
passa a descrever uma orbita circular em um plano perpendicular ao eixo-z, com o

chamado raio de Larmor

_ bt
qB’

em que p; = psina é a componente transversa do momento real da particula. O fato

(52)

rL

do movimento transverso resultante ser peridédico permite escrever a integral de agao
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na forma funcional a partir do momento canonico P = p'+ gA, para um potencial vetor

magnético A, como

S = §I§]3L - dl = TqBri. (53)
c

S representa uma area no espago de fase, cujo contorno C possui um elemento de com-
primento dZ que permanece constante em sistemas mecanicos ciclicos com condigoes
iniciais predeterminadas. Se parametros de um sistema periédico variarem de acordo
com um tempo caracteristico independente e muito maior do que o periodo do movi-
mento, entao a integral de agao ¢ invariante (ref. [17]). Sob essa condi¢ao, quantidades
como Br% proporcional ao fluxo magnético através da orbita da particula, e equiv-
alentemente p? /B, da substituigdo da equagiao (52) na equagao (53), sao chamadas

invariantes adiabaticas.

coordenada z

0
p = VxZ+y?

Figura 22: Exemplo de linhas de um campo magnético de médulo constante.

A figura 22 mostra, em coordenadas cilindricas e unidades arbitrarias, as linhas
as quais um campo magnético de moédulo constante é tangente. Uma particula injetada

na base (ponto vermelho na figura 23) com angulo de passo 70°, ou seja, cujo vetor

74



Figura 23: Trajetoria de uma particula no campo magnético da figura 22, mostrando o
efeito de reflexao magnética.

velocidade faz um angulo de 20° com o plano-zy, desenvolve um movimento espira-
lado em torno das linhas de campo aproximadamente paralelas. Devido & invariancia
adiabatica, o fluxo magnético no interior da 6rbita da carga deve ser conservado e assim,
ao se aproximar de uma regiao com maior densidade de linhas, a particula é refletida.
A configuracao de um campo com a propriedade de inverter o sinal do angulo de passo

é chamado de espelho magnético.

3.7 O mecanismo de Fermi

Apos assistir a um seminario de Alfvén, em 1948, Fermi reconheceu imediatamente que
as nuvens do meio interestelar, com alto grau de fotoionizacao por luz estelar, devem
conter campos magnéticos descritos exatamente pela magnetohidrodinamica. Um ano
depois, ele publicou seu modelo de aceleragao de raios cosmicos (ref. [105]), baseado na
idéia de que as particulas primérias entram nas nuvens, sofrem espalhamentos sucessivos
de maneira ineléstica pelas irregularidades do campo magnético através da invariancia
adiabatica, ganhando uma energia média AE = £FE por colisdo, e escapam dessa regiao
levando parte da energia cinética do gas. Analisando estatisticamente os angulos de

entrada e saida da radiacao cosmica em relacao ao sentido do movimento da nuvem,
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dado pela velocidade V, Fermi notou que a taxa de ganho de energia é um pouco
maior do que a taxa de perda ja que os encontros frontais sao mais freqiientes, obtendo
¢ = (V/e)> < 1. Com o ganho de energia, a probabilidade da particula escapar da regifo
aceleradora aumenta, de modo que, se 7 é o tempo caracteristico entre as colisoes e T’

é a idade média dos raios cosmicos,

N (> B) (EE)() (54

¢ o nimero de primarios com energia acima de um valor F, em relagao a energia inicial
Ey, que ocupam o volume da galaxia com uma densidade aproximadamente constante,
onde I' = 1 = 7/(¢T). Apesar da equacdo (54) representar um espectro de injegao
de particulas, o sucesso inicial do mecanismo de Fermi veio da constatacao de que
o fluxo de raios cosmicos observado experimentalmente na posicao do Sistema Solar
possui, de fato, um comportamento geral muito préximo de uma lei de poténcia inversa
da energia (reveja a figura 7 da segdo 1.5, na qual o fluxo de raios cosmicos, medido
experimentalmente, possui um comportamento geral descrito por ¢ (E) = dN/dE
E~ com v = 2.7).

A publicagao original de Fermi nao considerava perdas de energia de qualquer
natureza e, além disso, baseava-se na interacao entre particulas cosmicas e nuvens
interestelares com V/c < 1074, um parametro de segunda ordem na teoria (observe a
variavel £) que torna o mecanismo pouco eficiente. Dada a diversidade de regides que
passaram a ser candidatas a fontes de aceleracao, comegou a parecer improvavel que
o tempo caracteristico de escape de um raio césmico e sua taxa de ganho de energia
se compensassem resultando em um indice espectral I' inico. No final dos anos 1970,
um mecanismo de primeira ordem foi descoberto independentemente por uma série de
pesquisadores na abordagem da difusao de particulas por ondas de choque fortes, como
ocorre nas supernovas (ref. [106]). Nesse tipo de explosdo cosmica, a distribuicao das
velocidades tende progressivamente a uma isotropia, no referencial da onda de choque,
devido ao espalhamento dos raios cosmicos por turbuléncias e irregularidades do campo
magnético, atras e a frente da onda, respectivamente. A aceleracdo resultante é mais
“natural”, no sentido de que depende unicamente das caracteristicas termodinamicas do
gas em torno da estrela, além de fixar o indice espectral de injecao em exatamente I' = 2.
Apesar de varias outras dificuldades terem sido apontadas ao longo dos anos, como serao
exemplificadas por alguns casos no comeco da secao 4.3, o mecanismo de aceleracao de

Fermi ¢ fundamentado na interagdo de particulas de alta energia com irregularidades
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e/ou turbuléncias contidas em plasmas magnetizados. Estas caracteristicas compoem
um perfil que é universal e intrinseco a praticamente todos os gases considerados na
astrofisica.

A figura 24 mostra as linhas de um campo magnético de modulo constante na
configuracao que ¢ chamada de garrafa magnética, em que a invariancia adiabatica
garante que uma carga elétrica permaneca aprisionada enquanto o campo atuar. O
angulo de passo aumenta a cada reflexdo, tendendo oscilatoriamente a 90° até que a
particula fique restrita a uma orbita circular no meio da garrafa, onde as linhas sao

paralelas.

coordenada =z

0

p = Vx?+y?

Figura 24: Linhas do campo de uma garrafa magnética.

Devido & alta condutividade elétrica dos plasmas astrofisicos, qualquer fluxo mag-
nético é congelado ao volume do gés. Assim, variacoes na densidade do campo mag-
nético nesses fluidos sao conseqiiéncia direta das deformagoes gravitacionais e colisionais
que ocorrem freqiientemente no meio interestelar. A figura 25 ilustra uma versao sim-
plificada do resultado da compressao de uma nuvem na direcao z, cujas linhas de campo
eram originalmente paralelas. A partir do instante em que uma carga elétrica é inje-

tada no meio, cada reflexao decorre da invariancia adiabatica e, durante o processo de
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inversao do sentido de propagacao, parte da energia cinética da nuvem é transferida
para a particula. Em uma situacao real, o volume finito dessa regiao permite que a
particula escape apos algumas reflexoes (na situagao idealizada na figura 23, note que

a carga permanece confinada indefinidamente).
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Figura 25: Campo magnético da figura 24 ocupando um volume de espaco cilindrico e
finito. A particula é injetada na posicao do ponto vermelho e sofre duas reflexdes antes
de deixar a nuvem.

3.8 Magnetosferas de estrelas de néutrons

No mesmo ano em que as primeiras idéias descrevendo o mecanismo de dinamo eram
concebidas, Deutsch (1955, ref. [107]) publicou uma prova de que, em torno de uma
esfera perfeitamente condutora rodando rigidamente no vacuo, as equacoes de Maxwell
sao satisfeitas partindo-se de campos magnéticos com geometria arbitraria, incluindo os
que sao simétricos a algum eixo inclinado em relacao ao eixo de rotacao. Esse tiltimo tipo
de configuracao é conhecido como rotor obliquo. Ao considerar a condutividade elétrica

o — oo no interior da esfera, o fluxo magnético é congelado e o campo elétrico induzido
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passa a ser descrito pela equacgao (45), na se¢ao 3.4, juntamente com a distribui¢ao de

velocidades

U= xp,

sendo ) a velocidade angular da esfera e g)= 7 — 2 (2-7) o vetor que define a posigao
de um elemento de volume em relacao ao eixo-z. Observe que E - B = 0 decorre
naturalmente de R,, > 1. Aplicando condicbes de contorno sobre a superficie, o autor
deduziu campos genéricos EeB para a regiao p > a, sendo a o raio da esfera. Definindo
pa = ¢/ como a distancia ao eixo de rotagdo que delimita o chamado cilindro de luz,
Deutsch mostrou que os campos elétrico e magnético sao perpendiculares em regioes
onde p > py, descrevendo um campo de radiacdo através do vetor de Poynting?®.

Proximo da superficie, onde a < p < py, a solucao para o campo magnético se
reduz naturalmente a um dipolo em co-rotacao com o objeto; esse é o primeiro resultado
importante da abordagem de Deutsch. O segundo resultado importante da teoria é que
o campo elétrico externo possui uma componente paralela ao campo magnético dentro
do cilindro de luz, possibilitando a aceleracao de ions. Apesar de estimar que protons
provenientes da fotoionizacao de atomos de hidrogénio em torno de estrelas do tipo
espectral A poderiam adquirir energias até 2 x 10'° eV, o autor termina o trabalho
observando que o meio interestelar é denso demais para que esses campos existam, de
fato, como campos do vacuo. Em outras palavras, a densidade de carga em torno da
estrela alteraria dramaticamente a configuracao do campo elétrico causando um efeito
de blindagem, que invalida a analise. O que se sucedeu, porém, foi o contrario.

A respeito do campo magnético, um fator importante que nao foi considerado por
Deutsch é que fons acelerados s6 podem escapar do cilindro de luz ao longo de linhas
abertas, ou seja, linhas que cruzam essa fronteira e, portanto, nao podem exceder
a velocidade da luz na co-rotagdo. Para um rotor alinhado com uma configuracao
magnética puramente dipolar, a maior linha fechada deve apenas tocar o cilindro de
luz no plano equatorial da estrela, como mostrado na figura 26. As regides de contato
entre essa linha e a superficie do astro delimitam duas calotas polares com angulo de

abertura 6.,, de modo que

6., = arcsin , | — (55)
Pel

45Ele também concluiu que esse processo é responsavel por transferir energia do momento angular
da estrela para radiacao eletromagnética que é emitida a partir da magnetosfera.
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define os cones dentro dos quais é possivel ocorrer emissao de particulas carregadas ao
longo das linhas abertas. Usando parametros tipicos de estrelas de néutrons (a ~ 10 km,
periodo de rotagao P ~ 1 ms) com magnetizacao suficiente para gerar campos ~ 102 G
e possivelmente acelerar protons até ~ 10 eV, conhecidas como pulsares, 6, ~ 1°
indica que os feixes de particulas sao colimados e devem passar pelo campo de visao da
Terra para que efeitos primérios ou secundérios da emissao, como a radiacao sincrotron,

sejam detectados.

eixo de
y _ rotacao
cilindro Pei -
deluz:
linhas de
- . é campo-aberas
MUmahnha; P
de campo:
abeﬂa@
‘\\ Ocp
. . (]
linhag de estrela \,
campo de Y

fachadas néutrons

Figura 26: Desenho esquemético das linhas do campo magnético dipolar de uma estrela
de néutrons com raio a e periodo de rotacao ~ ms. Com base no raio do cilindro de luz
Pel, @ magnetosfera de um pulsar é dividida em uma regiao equatorial onde as linhas sao
fechadas, e em cones polares, com angulo de abertura 0.,, dentro dos quais as linhas do
campo nao fecham. Particulas carregadas que orbitam as linhas abertas sao aceleradas
e podem escapar da magnetosfera para o espaco.

Apesar de trabalhos posteriores defenderem a idéia de que prétons e elétrons em
torno de estrelas de néutrons teriam energia gravitacional desprezivel em comparagao
com a energia térmica, resultando em um plasma de densidade baixa, Goldreich e Julian

(1969, ref. [108]) abordaram o problema com hipoteses semelhantes as de Deutsch
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e demonstraram que a descontinuidade da componente do campo elétrico normal a
superficie deve gerar uma densidade superficial de carga com distribuicao quadrupolar

Oc = —? a QB cos® 0, (56)
onde By = B (r = a,0 = 0°) é o campo magnético polar’®. Como conseqiiéncia, proximo
da superficie, o campo elétrico deve possuir uma componente na direcao do campo
magnético dada por

B = M =a B, (9)400339
B r

(ref. [109]). Parametros tipicos desse tipo estelar resultam na densidade de namero
o./e ~ 10'® particulas/cm® e Ej ~ 10" V/m. Para protons, a forca associada a E|
excede a forca gravitacional em ~ 108, enquanto esse valor ¢ ~ 10 para elétrons,
deixando claro que uma estrela de néutrons magnetizada em rotacao nao pode estar
circundada por um vicuo ou pelo gés do meio interestelar, mas sim por um plasma denso
originario do préprio objeto. Sendo as linhas de campo aproximadamente equipotenciais
elétricos, junto ao fato da energia magnética em torno da estrela exceder em muito
a energia cinética de qualquer particula, os autores concluiram que as cargas desse
plasma se movem ao longo das linhas que, por sua vez, rodam rigidamente com a
velocidade angular da estrela. Essa combinacao atmosférica estelar é conhecida como
magnetosfera e se estende, aproximadamente, até a casca de material ejetado na
explosdo da supernova progenitora (~ 1 pc). Dentro de linhas fechadas, a magnetosfera
de uma estrela de néutrons tipica é co-rotacional até p,/a ~ 10. Ao longo das linhas
abertas, a teoria prevé que particulas sao aceleradas para fora do cilindro de luz até
energias ~ 10 x Z eV, onde Z é a carga elétrica do nticleo. O sinal das densidades
de corrente que se estabelecem deve depender unicamente da geometria do problema

através da densidade volumétrica de carga

oL 1
0= 2200 B—
1—(p/pa)’

separadas pelas regides onde (1- B = 0. Para p <K pely 0c)€ ~ 1013 particulas/cm3 (com-

(57)

pare com a densidade média da Via Lactea, que vale aproximadamente 5 protons/ cm®

segundo a referéncia [20]). Proximo do cilindro de luz, Goldreich e Julian apenas deixam

460u, considerando uma esfera com magnetizacio uniforme M, By = oM /3.
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a observagao de que o campo magnético resultante do fluxo toroidal de particulas, de-
vido & co-rotagao, pode ser suficientemente intenso para alterar de modo significativo
a configuracao do campo dipolar da estrela.

Em 1973, Michel (ref. [110]) percebeu que, se a energia magnética ¢ dominante
sobre as demais energias do plasma (térmica, cinética, etc.), entdo o gas pode ser

considerado, aproximadamente, livre de forcas. Portanto, combinando

0.F + 7 X B = “termos inerciais” = 0

com a equagao (45), foi possivel representar a co-rota¢io das particulas como j = 0.U
e deduzir a densidade auto-consistente
B-(V x7)

: (58)

— 2
significando que o campo eletromagnético total, em equilibrio com o plasma, pode ser
derivado de p. mesmo que esta variavel dependa, em principio, de um campo magnético
do vacuo, B. Escrevendo as coordenadas cilindricas p e z em unidades de ¢/Q (ou seja,
em unidades de p,), o autor definiu a parametrizagao das linhas de um campo magnético
imerso em plasma, simétrico em relagao ao eixo-z, como f (p, z) = constante através de

potenciais de Euler para obter a relacao

Vix¢
P

Junto & equagdo de Maxwell para o rotacional do campo magnético e a equacao (58),

B =

o resultado é a forma eliptica

Of OF L (L4p\0f _
op? 022 p\1—p2)0p

amplamente conhecida na eletrodindmica como a equagao do pulsar para um rotor

0, (59)

alinhado. Dentro do cilindro de luz, essa formulacao permitiu resolver a estrutura do
campo sem que a dinamica do plasma seja determinada. Note que a equacao é singular
em p = 1. Em unidades de p., portanto, isto significa que a singularidade ocorre na
regiao em que p = pg.

Exatamente quatro meses apos a publicacdo de Michel, Scharlemann e Wagoner
(1973, ref. [111]|) apresentaram uma abordagem mais geral (e realista) do problema,

considerando também a componente toroidal do campo magnético, que resultou em uma
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versao®” bastante proxima da equagao (59). Porém, a imposigao de que as densidades de
carga e corrente devem ser finitas sobre o cilindro de luz, contornando a singularidade,
levou a descoberta de uma nova relacao restritiva para as linhas de campo. Uma das
conseqiiéncias imediatas ¢ que a maior linha fechada, na verdade, nao pode tocar o
cilindro.

Com base na condi¢ao de contorno de Scharlemann e Wagoner, em 1999, Con-
topoulos et al. (ref. [113]) resolveram numericamente a equacdo do pulsar através de
p = pa. Os autores mostraram que, proximo da superficie da estrela de néutrons, um
dipolo magnético ¢ a tinica geometria cujas linhas de campo, ao serem distorcidas pelo
plasma, cruzam o cilindro de luz suavemente e sem descontinuidades. Isso reviveu a
idéia inicial de Goldreich e Julian sobre a aceleragao de particulas para fora da regiao
de co-rotacao, criando o que eles chamaram de “zona do vento”. Até hoje, nenhuma
solucao analitica é conhecida.

Entre 2005 e 2006, modelagens relativisticas, dependentes do tempo, foram de-
senvolvidas por Spitkovsky (ref. [114]), Komissarov (ref. [115]) e McKinney (ref. [116]),
permitindo demonstrar rigorosamente a existéncia de configuragoes estacionarias de
magnetosferas livres de forca. A figura 27 apresenta a evolucao até o estado final de
rotacao de uma magnetosfera cuja configuracao inicial de campo magnético era dipolar.
As linhas pretas sao descritas pela equacao (59) e o comportamento geral para r > py
é assintoticamente monopolar. Esse efeito recebe o nome de monopélo dividido. At-
ualmente, todas as simulacoes de emissao de particulas por estrelas de néutrons partem
dessa geometria de campo magnético.

Proximo & superficie da estrela, a eletrodinamica de Goldreich e Julian ainda é
valida. Segundo a distribui¢do da equagdo (57), elétrons devem ser expelidos pelos
polos. A emissdo de particulas carregadas levou Hewish®® (1981, ref. [117]) a supor
a existéncia de uma corrente adicional para manter o circuito fechado e conservar a
carga do astro. Essa corrente de retorno I,..,,, como foi chamada, seria composta
por elétrons e s6 poderia fluir através do plano equatorial, passando pela regiao que
separa as linhas fechadas das linhas abertas (ou separatriz magnética) até a superficie
da estrela de néutrons. Em vista da dificuldade frente ao estabelecimento de alguma

fonte externa®® provedora de elétrons, foi conjecturada a existéncia de uma corrente

4"Michel também disputa a autoria desta nova anélise (1973, ref. [112]).

48Em 1974, Antony Hewish ganhou o Prémio Nobel de Fisica pela participacdo na descoberta dos
pulsares.

49Mesmo que houvesse um disco de matéria em torno da estrela, por exemplo, ndo haveria como
selecionar o material em acres¢ao de modo a ser composto apenas por elétrons.
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Figura 27: Evolucao temporal da magnetosfera co-rotacional de uma estrela de néutrons
em aceleragao, partindo do repouso (a) evoluindo para (b) e, por fim, (c). As cores
representam a componente toroidal do campo magnético, com reversao de sinal no
equador e progressivamente mais intensa além de p. de modo a nao exceder a velocidade
daluz (ref. [114]). Imagens de simulagoes cedidas gentilmente por A. Spitkovsky, através
de correspondéncia particular.

positiva de ions — I ¢, com fluxo de carga equivalente a corrente negativa de retorno,
sendo ejetada para fora da estrela através do mesmo caminho. A figura 28 apresenta
uma descricao grafica da geometria desse modelo. Os fons devem ter origem nas regioes
da superficie onde a densidade de Goldreich-Julian, dada pela equacao (56), é positiva,
além de refletirem a composi¢ao quimica da estrela progenitora. A hipétese do fluxo de
cargas positivas pela separatriz magnética ¢ baseada na observacao de que as emissoes
nao apresentam um decréscimo significativo da intensidade ao longo de escalas grandes
de tempo, ou seja, a carga elétrica total da estrela de néutrons parece ser conservada
e ela nunca entra no regime conhecido como charge-starved (significando, em inglés, a

falta de alguma espécie de carga).
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Figura 28: Correntes (negativas) de elétrons, polares, e corrente equatorial de retorno
(positiva), na forma de um “Y” na regido que separa as linhas abertas das linhas
fechadas. Esta configuragao compreende o modelo padrao para magnetosferas de es-
trelas de néutrons em rotacao. Dependendo do modelo, o ponto zy varia no intervalo
0.6 < (zo/pa) < 1. Figura adaptada da referéncia [118].

3.9 Nicleos ativos de galaxias (AGNs)

Nicleos ativos de galdxias, ou AGNs™, sao regides caracterizadas pela emissao de um
espectro continuo de radiacao eletromagnética na vizinhanca de um volume compacto
de matéria; proéximo a essas estruturas, também sao detectadas linhas espectrais de
emissao largas e intensas, originarias de nuvens que se movem com alta velocidade.
Dependendo da luminosidade intrinseca dos AGNs, tipicamente < 10 Lg, o fluxo
dessa radiacao sofre alteragoes em intervalos de tempo da ordem de horas a anos;
qualquer variacdo significativa (por um fator 2, por exemplo) em uma escala de tempo
t impoe um limite R < ¢t para a regido ativa (ref. [119]). Da discussao apresentada na
secao 3.1, a escala de comprimento de um AGN deve ser, portanto, < 107! pc. Dada
a densidade de energia relacionada no processo de emissao, acredita-se que a regiao
central de todo AGN contenha um buraco negro com massa ~ 108 — 10° M, (o buraco

negro localizado no centro da Via Léactea possui uma massa ~ 105 M).

59Do inglés Active Galactic Nuclei.
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Outra caracteristica comum aos AGNs é a ejecao de matéria magnetizada na
forma de jatos altamente colimados de particulas relativisticas que se estendem por
distancias além dos limites da galaxia hospedeira, perpendiculares ao seu plano. O
campo magnético é gerado e amplificado pelo mecanismo de dinamo nos movimentos
das nuvens em torno da regiao mais interna do niicleo ativo. O modelo mais aceito (na
verdade, talvez o inico) que explica a transi¢ao do campo toroidal para a configuragao
polar, resultando na expulsao posterior do plasma para o espaco na forma de um jato,
foi dado em 1985 por Uchida, Shibata e Sofue® (ref. [120]), e aprimorado pelos mesmos
autores ao longo das décadas seguintes. A coluna de plasma sustentada pelo campo

magnético possui uma condutividade elétrica dada por

2
w
g = €0ﬂ7 (60)

Veol
onde w, . ¢ a freqiiéncia do plasma eletronico, dada pela equacao (33) (na secao 3.3), e

Vel € a freqiiéncia de colisao das particulas. Para colisoes coulombianas, a relacao

o~ 6.3 x 101073/2

demonstra que temperaturas acima de 10 K sao suficientes para assegurar a condicao
do congelamento das linhas de campo em plasmas astrofisicos, como ocorre nos jatos
(ref. [121]).

A reconexao é uma propriedade intrinseca aos plasmas magnetizados sujeitos
a cisalhamento e turbuléncia. O movimento relativo de campos magnéticos com po-
laridades diferentes corresponde a correntes elétricas paralelas que se atraem. Em um
encontro, se a pressao magnética entre campos opostos +B nao for suficiente para
manté-los afastados, as linhas difundem pelo gis e se aproximam. Esta dinamica é
descrita pela equagdo de indugdo (equagdo (43), na segdo 3.4) através do coeficiente
de difusdo n = 1/ (uo). Portanto, a reconexdo magnética ocorre em regioes onde a
condutividade elétrica é drasticamente reduzida abaixo do valor classico de Coulomb,
um efeito que ocorre onde o plasma é localmente instavel. O excesso da densidade de
corrente induzida além de um valor critico é equivalente ao excesso local na velocidade
de deriva dos portadores de carga. Essas instabilidades microscopicas excitam ondas
que amplificam a freqiiéncia de colisao v., por interacoes particula-onda, produzindo

uma regiao onde a condutividade é dita anomala. A condicao de congelamento do

510 autor desta tese é grato pela educacdo e atencio com a qual o Sr. Yoshiaki Sofue o atendeu
através de correspondéncia particular, disponibilizando o artigo referido.
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campo deixa de existir e as linhas comecam a propagar pelo plasma, eventualmente
unindo-se. Quando isso ocorre, campos elétricos intensos sao induzidos ao longo do
comprimento de reconexao, sendo dissipados rapidamente a medida que sua energia é
transferida para a aceleracao de particulas, gerando raios césmicos.

O artigo de Alfvén contendo apenas uma péagina (1942, ref. [94]), introduzido no
inicio da secao 3.4, abordava a idéia de que a instabilidade em um plasma causaria
uma pequena torcao nas linhas do campo magnético ali congelado; de modo analogo
ao toque de uma corda tensionada, a perturbagao do campo deveria se propagar como

uma onda com velocidade

“tensao” B B
p N

cunhada como velocidade de Alfvén, onde p = ). n;m; é a densidade volumétrica dos

Va = (61)

portadores de carga do plasma e B é a intensidade do campo magnético. Para o caso
de um gas em que ha a dissipagao 6hmica das correntes de fons em uma camada com
drea ~ L* Lesch (1991, ref. [122]) obteve a espessura da regiao de reconexao magnética

como

enquanto a velocidade com a qual as linhas de campo se aproximam é dada por

QUA
VR

Nas duas formulas acima, R, (x ¢) é o ntimero magnético de Reynolds, definido pela

u =

equagao (44) na se¢ao 3.4. Note, portanto, que a diminui¢ao abrupta da condutividade
elétrica na regiao de instabilidade em um plasma pode desencadear uma reconexao
rapida, gerando a aceleragao explosiva de particulas, como é observado na superficie
do Sol, por exemplo. Segundo dados observacionais de raios-X por emissao sincrotron,
essa forma de liberacao também parece ser a responsavel pela variacao da luminosidade
em torno do volume compacto nos centros de AGNs. O mesmo trabalho de Lesch traz
a demonstragao de que elétrons acelerados em regioes onde ocorre reconexao magnética

adquirem um fator de Lorentz

B
YR 6x10° [ —— ).
100 G
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Essa relagao também é valida para plasmas estelares e serd lembrada mais tarde na
sub-secao 4.3.2.

A analise dos dados coletados durante um periodo de dois anos e meio pelo Ob-
servatorio Auger, publicada em 2007 (ref. [50]), aponta para uma correlagdo entre as
direcoes de chegada de raios cosmicos com energia acima de 6 x 1012 eV e a distribuicao
espacial dos AGNs®? contidos na regiao compreendida por distancias < 75 Mpc, equiv-
alentes aos redshifts = < 0.018 (nota®®). Esse resultado implica em que os ntcleos
ativos podem estar associados a algum processo ou objeto astrofisico inerente a eles,
mas nao necessariamente da regiao central. No caso da nucleossintese, uma particula
priméria com composicdo quimica intermediaria entre o proton e o nucleo de ferro so6
pode ser criada em um ambiente que permita a evolugao estelar; por outro lado, obser-
vacoes associadas & ruptura de estrelas em torno de buracos negros com grande massa
(> 10° My) tém sido reportadas amplamente nas publicagoes cientificas ao longo dos
altimos anos. Farrar e Gruzinov (2009, ref. [124]) demonstraram que as caracteristicas
da chama resultante do rompimento estelar satisfazem os requerimentos bésicos para
a aceleracao de protons até 10%° eV. Essas particulas podem ser originarias do proprio
meio interestelar devido a abundancia de hidrogénio no universo, mas o trabalho nao
menciona nicleos mais pesados. Na secao 2.5 foi mencionado que a extrapolacao dos
modelos de interacoes hadronicas e a anélise dos valores de (X,,q,) em relacao a energia
dos chuveiros atmosféricos extensos, com base em dados do Observatorio Auger, per-
mitem que seja inferida uma composicdo quimica intermediaria (ou seja, entre Z = 1
e Z = 26) da radia¢ao césmica a partir de 1018 eV. A se¢ao 4.3 abordara dois grupos
estelares, constatados na Via Léctea, sendo o primeiro deles responsavel pela geracao e
enriquecimento do meio interestelar com nicleos desde o hélio até o ferro, enquanto o
segundo & potencialmente um candidato a acelerador de particulas a energias > 10'8 eV,
freqlientemente associado as regioes enriquecidas.

Os AGNs também sao observados em galdxias associadas a aglomerados. O
Aglomerado de Virgem, por exemplo, é um agrupamento de galaxias situado ao norte
da Via Lactea, cuja galaxia mais energética é conhecida como M87 (ou NGC4486) e
localiza-se na regiao central, onde medidas de raios-X apontam para uma composi¢ao

quimica elementar pesada, com espectro semelhante ao solar (ref. [125]). A M87 pos-

52Gegundo o catalogo de Véron-Cetty e Véron, cuja versdo utilizada no trabalho referido foi publicada
em 2006 (ref. [123]).

53Na publicagao citada, distancias cosmolégicas siao obtidas segundo a férmula d = 42 Mpc (2/0.01),
onde z é o redshift, assumindo-se que a constante de Hubble seja Hy = 71 km/s/ Mpc.
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sui forma eliptica e emite jatos colimados de plasma nao-térmico a partir do nicleo
(um AGN), perpendicularmente ao plano da galaxia, que se estendem por distancias
~ (1 —2) kpe. Observagoes da polarizacao de radiacao eletromagnética na banda de
radiofreqiiéncia mostram que essas estruturas possuem campos magnéticos no intervalo
~ (150 — 500) wpG, além de uma dindmica de gases cujas caracteristicas geométricas
favorecem a aceleragao de particulas (ref. [126]). De fato, um estudo de 2008 (ref. [127])
mostra que o AGN associado a regidao central da M87 é essencial no transporte de ele-
mentos pesados, a partir do gés frio rico em metais da galaxia, para o meio interno do
aglomerado.

Ja a galaxia espiral M90 (ou NGC4569), com separacdo angular ~ 1.7° em relagao
a M87, ¢ um dos membros mais brilhantes do Aglomerado de Virgem. Ela também
possui jatos de plasma magnetizados ao longo de toda a extensao, porém cada um deles
possui 24 kpc de comprimento® (ref. [128]). No caso da M90, esse efeito niao pode ser
atribuido a um AGN devido & auséncia de outras caracteristicas intrinsecas aos ntcleos
ativos. Na referéncia citada, os autores analisam dados referentes a observagao de luz na
faixa visivel e ultravioleta, pelo Telescopio Espacial Hubble, na regiao de 30 pc em torno
do centro da galaxia e concluem que os jatos podem estar associados a atividade de
> 10° supernovas, detonadas numa fase da evolugio galactica conhecida como starburst
phase, ha 30 Ma atras. Ao longo do tempo, o plasma magnetizado emitido por galaxias
agrupadas cria um ambiente proprio que permeia o volume dos aglomerados, mas a
intensidade dos campos magnéticos comumente observados nessas regioes, com ordens
~ (1 —=10) uG, nao sdo completamente explicados s6 por esse processo. Os campos
associados aos aglomerados de galdxias nao sao estudados nesta tese.

O objetivo principal deste trabalho é partir do pressuposto de que alguns tipos
de estrelas existam tanto em galdxias com grande atividade central quanto na Via
Lactea e que, portanto, esses mesmos grupos podem vir a gerar algum evento raro
dentro da propria Via Lactea, semelhante a radiacao proveniente de fontes externas,
mas nao necessariamente com as mesmas energias. Como exemplo, Ghisellini et al.
(2008, ref. [129]) usam o fato do plano da Via Lactea ser transparente as linhas de
emissao do hidrogénio neutro e encontram uma correlagao entre eventos com energias
E > 57 EeV detectados pelo Observatorio Auger e galaxias que apresentam esse tipo
de irradiagao. Isso nao exclui a correlagao dos raios coésmicos com AGNs, discutida

no paragrafo anterior, mas também favorece galaxias em espiral, ricas em gases, em

54Por comparacio, a distribuicio de matéria na Via Lictea tem um raio conhecido em torno de
16 kpc, enquanto o campo magnético é observado até aproximadamente 20 kpc.
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relacao as galaxias elipticas. Assim, para galadxias como a nossa, os autores especulam
que a origem de parte da radiacao coésmica de energia ultra-alta pode estar relacionada

as explosoes de raios-y ou magnetares recém-nascidos.
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4 A Via Lactea

A caracteristica mais distinta da Via Lactea, no ponto de vista da Terra, é o disco
galactico, observado em noites escuras como uma banda clara, de aspecto nebuloso, ao
longo do céu. Com a ajuda de um telescopio refrator, Galileu Galilei (1610, ref. [130])
descobriu que qualquer regiao dessa faixa é formada, na verdade, por um concentragao
grande de estrelas. Wright (1750, ref. [131]) conjecturou que a visdo celeste da Via
Lactea é um efeito 6tico devido & nossa imersao em um plano fino de estrelas. A
contagem de estrelas através de luz visivel, aparentemente distribuidas isotropicamente
no plano, levou Herschel (1785, ref. [132]) & conclusdao de que o Sol ocupa o centro
da galaxia, um erro corrigido por Shapley (1918, ref. [133]) evitando o obscurecimento
causado pela poeira no plano galactico ao medir distancias de aglomerados globulares
fechados de estrelas, caracterizados por possuirem grande latitude galactica, em relagao
a Terra. Concluindo que eles delineam a organizacao geral da galaxia, Shapley calculou
a distancia de 20 kpc entre o Sistema Solar e o centro galdctico. A medida atual é
(8.5 +1.1) kpc (1986, ref. [134]).

A existéncia de matéria gasosa entre as estrelas foi evidenciada pela primeira vez
na analise espectrografica da estrela § Orionis por Hartmann (1904, ref. [135]), que
notou uma tnica linha de absorcao sem a variagao de comprimento de onda devido ao
efeito Doppler que outras linhas apresentam durante a 6rbita da estrela. Ele concluiu
que uma nuvem de vapor de calcio com velocidade de recessao 16 km/s deve existir no
caminho de visao de suas observagoes. Com o advento de antenas para o estudo de ondas
de radio vindas do espaco, Reber (1940, ref. [136]) exclui a possibilidade dessa radiagao
ter origem térmica em poeira interestelar, correlaciona sua intensidade com o plano da
galaxia®® e mede o méaximo da distribuicdo em uma janela em torno do centro da Via
Lactea. A partir desse trabalho, Oort percebe que a poeira interestelar é transparente
as ondas de radio e incumbe um aluno, van de Hulst, a encontrar linhas espectrais
de origem cosmica provaveis de serem medidas. Sendo o hidrogénio o elemento mais
abundante no universo, van de Hulst (1945, ref. [137]) sugere a linha de A = 21 c¢m
de uma transi¢do hiperfina do hidrogénio neutro (abreviado por Hy). Um ano apoés
a detecgao dessa linha por Ewen e Purcell (1951, ref. [138]), Christiansen e Hindman
(1952, ref. [139]) mapeiam a densidade de H; entre £50° de latitude e todos os valores

de longitude galacticas, usando janelas angulares de 5°. Como resultado, eles obtém

55Mais precisamente, Reber descobriu que a intensidade das ondas de radio varia como funcio da
longitude galactica.
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que a distribuicao de hidrogénio ¢ maxima no equador da Via Léctea, a meia-altura do
disco®® & 250 pc e este possui uma rotacao diferencial em torno do seu eixo de simetria.
Maximos secundarios aparecem nas direcoes das constelacoes de Touro e Serpente,
onde Pannekoek (1924, ref. [141]) atribuiu a baixa contagem de estrelas a nuvens de
absorcao. O mapeamento também permitiu que se evidenciasse uma estruturacao de
bragos em espiral na Via Lactea. A dificuldade em observar diretamente o hidrogénio
molecular (ou Hy), por ndo possuir momento de dipolo e seus niveis de rotagdo terem
energias muito maiores do que as temperaturas caracteristicas das nuvens interestelares,
foi contornada nos anos 80 com a evidéncia de que o Hy aparece relacionado ao segundo
constituinte molecular em ordem de abundancia, o monéxido de carbono (ou CO), com
um espectro milimétrico e de facil deteccao (1982, ref. [142]). Em 1987, Dame et al.
(ref. [143]) publicaram um mapeamento completo da Via Lactea baseado em linhas de
emissao de CO com 0.5° de resolucao, que revelou a dindmica violenta de ventos no
centro galactico e também deu um panorama das estruturas moleculares dentro do raio
de 1 kpc em torno do Sistema Solar.

Vérios autores, como por exemplo o casal Burbidge, tentaram explicar a dis-
tribuicdo de massa em galaxias planas sem estrutura interna (isto é, uma distribuicao
uniforme) usando o principio basico da estabilidade do disco, mas a abordagem simples
de Toomre (1963, ref. [144]) foi a primeira a apresentar uma equagao integral para a
densidade superficial de massa, como func¢ao do potencial gravitacional, que nao possui
singularidades e permite até mesmo solucoes analiticas. (Questionando essa estabilidade,
Lin e Shu (1964, ref. [145]) demonstraram que qualquer perturbacao na densidade do
disco assume naturalmente um padrao estacionario com formas espirais, sustentado
pelo gas e estrelas através da interagao gravitacional na presenca de rotacgao diferencial.
Os autores deram o nome de “ondas de densidade” a esse efeito.

Segundo Chandrasekhar e Fermi (1953, ref. [80]), a pressdo exercida por um
campo magnético ao longo dos bragos da Via Léactea teria um efeito estabilizante nas de-
formagoes gravitacionais. Mais do que isso, os autores calcularam que o valor necessario
desse campo para que exista equilibrio é exatamente o valor que eles obtiveram na in-
terpretagao da dispersdo dos planos de polarizacdo da luz de estrelas distantes (1953,
ref. [81]). Ainda no primeiro trabalho mencionado, a instabilidade gravitacional de
um fluido esférico com um campo magnético interno constante e um campo externo

dipolar deve causar uma redistribuicao de massa com simetria oblata, como conseqiién-

560 valor atual é o mesmo, 250 pc (1997, ref. [140]), definido mais precisamente como uma escala
de altura, pois a densidade de matéria decresce continuamente em relacao ao plano galactico.
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cia da contracao na direcao do campo, semelhante ao efeito de rotacao. Apesar de
Chandrasekhar e Fermi mencionarem a deformidade para o caso de estrelas cujos cam-
pos magnéticos se aproximam do limite estabelecido pelo teorema do virial, esse efeito

também pode ser responsavel pelo achatamento dos bojos de galaxias.

KPC

Figura 29: Estagio de evolucao temporal de uma galaxia simulada por Roberts Jr. e
Hausman. O detalhe mostra uma regiao de 6 x 6 kpc onde é possivel identificar a
concentracao natural de matéria ao longo das linhas previstas por Lin e Shu, além de
um interbrago (menos proeminente e mais curto) na parte central. Figura publicada
na referéncia [146].

A visao atual é a de que galaxias sdo sistemas dinamicos onde a distribuicao de
matéria segue, em grande escala, as tendéncias de Toomre e Lin e Shu, com periodos
de estabilidade ~ 10 Ma governados localmente pela pressao de gas, campo magnético,
gravidade e raios cosmicos de baixa energia. Esses parametros estao quase sempre rela-
cionados e a proporcao com a qual cada um deles tem origem primordial, externa ou

na evolucao de estrelas ainda nao é bem estabelecido. Nesta tese, a atencao é concen-
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trada sobre a componente magnética, conservada nos gases e no material ejetado de
estrelas, associada, portanto, ao meio interestelar. Um exemplo da dinamica de gases
¢ dado no modelo de evolucao galactica de Roberts Jr. e Hausman (1984, ref. [146]),
que simula o meio interestelar como um sistema probabilistico de N particulas, rep-
resentando nuvens de gas, sujeitas a colisoes dissipativas e impulsos ocasionados pela
interacao com remanescentes de supernovas em expansao. O modelo também considera
a formacao de protoestrelas a partir das colisdes, permitindo que elas se tornem ativas
e produzam seus proprios eventos de supernova apdés um intervalo finito de tempo. A
figura 29 mostra a distribuicao de associacoes estelares em um modelo de galaxia com
dois bragos em espiral apos 970 Ma, onde aparece a evidéncia de um interbrago. A Via
Lactea possui uma idade estimada em (13.6 £ 0.8) Ga (2004, ref. [147]), quatro bragos
principais e o interbraco Orion (veja sub-secdo 4.1), a estrutura galdctica mais proxima

do Sistema Solar.

4.1 Morfologia

A Via Lactea possui cinco componentes morfologicas principais, sendo algumas delas
sobrepostas. As duas mais internas sao o bojo e a barra, que ocupam a mesma regiao
e constituem a parte central da galdxia. Nesta secao, as massas estelares serao repre-

sentadas em unidades de massas solares (simbolo M,).

e O bojo: regiao aproximadamente esférica com raio ~ 4 kpc, de dificil observacao
devido & absor¢ao de luz visivel e ultravioleta pela poeira do disco. A partir do ano
2000, o desenvolvimento de cameras de alta resolucao em infravermelho permitiu
inferir as orbitas de diversas estrelas em torno do ponto central da Via Léactea,
excluindo a possibilidade deste ser um aglomerado de estrelas (ref. [148] e [149]).
Foi concluido que um buraco negro de massa (3.6 & 0.2) x 10 M, (2005, ref. [149])
ocupa o centro da galaxia, chamado de Sagitario A* (abreviado por Sgr A*). Uma
revisdo de Morris (2006, ref. [150]) detalha o volume central da Via Léactea como
populado por estrelas jovens com até 60 My, cuja formagao ocorre continuamente
in situ a partir de uma nuvem molecular em torno de Sgr A* desde a formacao
da galadxia. Nessa mesma regiao, chamas de raios-X tém sido observadas em
correlacao com emissoes de infravermelho, dois efeitos caracteristicos de matéria

em acrescao.

e A barra: mapas de distribuicao de luz infravermelha, contagem de estrelas ao
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longo da linha de visao, 6rbitas nao circulares de gases atomicos e moleculares e a
microdistor¢ao gravitacional na direcao do centro da Via Lactea evidenciam uma
estrutura de 3 kpc em forma de barra em rotagao dentro do bojo (2001, ref. [151]).
Em uma analise posterior sobre a teoria de ondas de densidade em espiral, de sua
propria autoria, Lin e Shu (1966, ref. [152]) prevéem uma estrutura em forma de

barra préxima do centro de galaxias.
O disco e os bracos espirais também sao sobrepostos e definem o plano da Via Lactea.

e O disco: regiao anular compreendida entre os raios 4 kpc e 16 — 20 kpc, depen-
dendo do modelo, com escala de altura 250 pc. O Sistema Solar esta localizado no
disco da galaxia (e ndo em um brago, como encontrado comumente na literatura),
a uma altura de (34.6 & 0.6) pc do plano (ref. [153]). Na escala de comprimento

da Via Lactea, esta distancia é considerada desprezivel.

e Os bracos espirais: a configuracao de quatro bragos foi proposta pelo casal Georgelin
(1976, ref. [92]) como sendo a estrutura que se ajusta melhor aos dados de dis-
tribuicdo de larga escala de hidrogénio ionizado (abreviado por Hy). Norma,
Centauro, Sagitario e Perseu se estendem por uma distancia angular ~ 344° pela
superficie do disco, enquanto Orion, um interbraco, possui uma abertura angu-
lar ~ 32° (a representagao grafica dessas cinco estruturas aparecem, em escala,
na figura 38, na secdo 4.4). Segundo Wainscoat et al. (1992, ref. [154]), todos
possuem aproximadamente a mesma espessura de 750 pc e as componentes da
galaxia se relacionam, em média, por (0gisco + Obracos) / Qdisco = 1.2 nessas regioes.
Assim como em outras galéxias, os bracos da Via Lactea sao caracterizados pela
formacao ativa de estrelas como conseqiiéncia do choque de matéria ao longo do
locus de potencial minimo de Lin e Shu. Globalmente, esse mecanismo depende
de uma densidade critica que envolve parametros como a velocidade de disper-
sao do gas e a curva de rotacao da galaxia. A densidade critica também pode
ser induzida localmente através da compressao de gas por choques de supernovas
(vef. [155]). A Nebulosa de Orion, localizada no interbraco Orion, é a regiio mais
proxima do Sistema Solar (389727 pe, ref. [156]) com o processo de criacio de

estrelas em atividade.

A parte mais externa é o halo, praticamente invisivel e distribuido simetricamente por

um volume esférico em torno das outras componentes da galaxia.
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e O halo: possui aproximadamente 1/10 da densidade local do disco (ref. [157]),
sendo populado por aglomerados de estrelas antigas com baixa metalicidade®”
([Fe/H] < —0.8, ref. [158]) em meio a um plasma quente, responsavel pelo fundo
de raios-X observado em grandes latitudes galacticas (ref. [159]). Elementos alta-
mente ionizados, como o Cry, Ny, Oy e Sipy, descartam a hipotese de fotoioniza-
¢ao, sugerindo algum processo colisional. A origem do plasma também é incerta.
Nos tltimos anos tem ficado evidente a existéncia de um vento emanado do centro
galactico que atinge alturas de |z,4:| = (12 £ 1) kpc em relagdo ao plano do disco

sem escapar do potencial gravitacional da Via Lactea (ref. [160]).

Atualmente, o modelo mais detalhado descrevendo a distribuicdo da matéria na Via
Lactea é o de Wainscoat et al., que usa como base a classificacao espectral, magni-
tudes e localizagao de 87 tipos de objetos galacticos representativos reunidos em cinco
grupos, diferenciados por fases evolutivas estelares. Densidades para o disco, bracos,
anel molecular, bojo e halo da galdxia sao parametrizadas individualmente para cada
subtipo espectral, de modo que, dada uma deteminada posicao na galaxia, o resultado
é obtido em ntimero de estrelas de cada subtipo por kpc?.

O trabalho de Cannon e Pickering (1912, ref. [161]) foi pioneiro em catalogar
estrelas pela andlise fotométrica, separando-as em classes (e subclasses) espectrais com
suas respectivas magnitudes. Na mesma época, medidas de paralaxe permitiram que
Hertzsprung e Russell criassem um grafico que relaciona magnitudes absolutas e indice
de cor para estrelas cujas distancias ao Sistema Solar sao conhecidas. O diagrama
apresenta uma banda de concentracao de estrelas com queima de hidrogénio, chamada
Seqiiéncia Principal, onde elas se posicionam de acordo com massas que variam entre
0.1 Mg até 60 — 100 M, (ref. [162]). Isso ocorre porque existe uma relagdo aproximada
entre luminosidade e massa para estrelas durante essa fase. A dependéncia entre massa
e classe espectral na Seqiiéncia Principal é listada amplamente na literatura; neste

trabalho, ela foi adotada como na referéncia [163| e é resumida na tabela 4.

Tabela 4: Relagao entre classe espectral e massa para estrelas da Seqiiéncia Principal.

Classe espectral | O | B| A | F | G | K | M
Massa (Mg) | 64|18 [3.1]1.7|1.1|08] 04

5"Definida como [Y/X] = log (Y/X),,; — log (Y/X), onde X e Y sdo usados como abreviagao para
Nx e Ny, que representam o nimero de isotopos por unidade de volume dessas espécies. Em astrofisica,
o conceito de “metal” é atribuido aos elementos mais pesados do que o hélio.
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As massas aproximadas de astros das classes que nao pertencem a Seqiiéncia
Principal e que aparecem no modelo do grupo de Wainscoat, adotadas neste trabalho,
sao discriminadas a seguir. Esses objetos estao relacionados ao nascimento ou a morte

de estrelas.

e Estrelas AGB?® ou Supergigantes: Estrelas de massa pequena e intermediaria
(limites de 0.8 My e 9 Mg, ref. [164]) que sofrem um aumento na temperatura a
luminosidade constante, devido a contracao do nicleo C-O seguida pela expansao

das camadas superiores H-He. Valor adotado de 5 My

e Regioes de Hyi: Nuvens em expansao que desencadeiam a formacao de estrelas em
nuvens proximas, por compressao. Com a ponderacao dos valores apresentados na
referéncia [165] para o objeto representativo M8, a quantidade 5000 M4 ¢ utilizada

aqui;

e Nebulosas planetarias: Nuvens de gas que compunham as camadas superiores
de uma estrela, ejetadas no fim de sua vida. Sao parcialmente ionizadas pela
radiacao ultravioleta emitida do nicleo estelar remanescente. Massa adotada
como 0.625 Mg, referéncia [166];

e Estrelas T Tauri: Proto-estrelas de massa pequena (< 2 Mg, ref. [167]) localizadas
proximas de nuvens moleculares, onde se originam. Sao representadas aqui por
1 M@,

e Estrelas X ou OH/IR: Estrelas com forte emissao de infravermelho, caracteristica
de graos de poeira (silicatos) aquecidos, que causam a excitagao de moléculas de
OH. Valor obtido de 2.75 M, ponderado de valores derivados da referéncia [168].

Com esses dados, um modelo para a densidade de massa do disco e bragos da Via
Lactea foi construido (ref. [154]). As demais componentes ndo sdo necessarias para o
proposito desta tese. Considere fatores de proporcao f; (S) (que somam 1 dentro de
cada classe espectral) e sejam pg; (S) e m (S) a densidade volumétrica de nimero e a
massa representativa de estrelas da classe espectral S, respectivamente, para a i — ésima
componente da galaxia (disco ou bragos). Em coordenadas cilindricas, as densidades

sao dadas por

58De Asymptotic Giant Branch.
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onde h e h,; (S) sdo fatores da altura de escala (em relagdo ao plano da galaxia). Os

quatro bracgos e o interbraco seguem espirais com a forma

R (0) = Rypin exp (%) (63)
cuja densidade, dada pela equagao (62), vale apenas para a regiao de pontos a uma
distancia < 375 pc da curva definida por essa parametrizacao. Os parametros R, €
Opmin determinam os limites internos de comprimento dos bracos e « as suas taxas de
crescimento espacial. O raio limite da galadxia é ~ 16 kpc. Com excecao das massas
dos objetos astrofisicos, discutidas anteriormente, todos os parametros envolvidos nas
equagoes 62 e 63 sao listados no trabalho de Wainscoat e seu grupo.

Para comparagao, o valor da densidade galactica na posicao do Sistema Solar
obtida pelo modelo descrito acima é 3.4x 10724 g/cm3, equivalente a 2 &tomos de H/cmg,
enquanto o intervalo de densidade atual é (3 — 12)x 10724 g/cm®, ou (1.8 — 7.2) atomos de H/cm®
(ref. [20]).

4.2 Composicao quimica

Os elementos quimicos com numero atomico Z > 1 e que compoem a Via Lactea
possuem origem estelar. Logo, o espectro da composicao quimica observada na posi¢cao
do Sistema Solar, através da andlise de radiacdo cosmica priméria de baixa energia
(~ 10 — 10*> MeV /nucleon) por satélites, é diretamente ligado & distribui¢ao e classe
espectral das estrelas na galdxia. Inicialmente, o desenvolvimento de cada tipo de estrela
é ditado unicamente pela sua massa e a primeira fase da nucleossintese é estalebecida
com a queima de hidrogénio no seu centro, produzindo hélio através da cadeia proton-

proton I (ou pp I):

"H + '"H - 2D + e + 1
D + 'H — SHe + -~ .
SHe + 3*He — “He + 2'H
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Ao longo do tempo de vida, a propria composicao quimica passa a determinar a evolugao
estelar em conjunto com a pressao gravitacional. A energia liberada através das reacoes
de fusao e a eficiéncia com a qual calor é transferido sao responsaveis pela dinamica
no interior da estrela, onde correntes convectivas se estabelecem e levam parte dos
elementos processados a superficie. Subseqiientemente, ventos estelares ou a ejecao
catastrofica dos envelopes externos enriquecem o meio interestelar com esse material.

No final da fase AGB, a queima de hélio pelo processo triplo-alfa, dado pela reacao

‘He + “He = °®Be
Be + ‘He — 2C + ~

ocorre em uma camada que se propaga radialmente do centro em direcao a superficie,
formando lentamente um nicleo de carbono e oxigénio (C-O) no interior da estrela. O
isotopo do berilio possui tempo de meia-vida de 6.7 x 107!" s, de modo que a tempe-
ratura envolvida deve ser ~ 10® K para que a fusao do “*He ocorra a uma taxa maior
que a do decaimento do ®Be. A liberacdo de energia nesse processo ocorre na forma
de pulsos térmicos que fazem com que o envelope externo de hidrogénio e hélio (H-He)
se expanda e, finalmente, seja ejetado. Se a estrela possuia massa inicial (6 —8) Mg
(ref. [169]), o niicleo exposto® de C-O passa a queimar até a formagao final de um
ntcleo de ferro, rodeado por camadas com queima de silicio, oxigénio, neonio, carbono
e remanescéncias de hélio e hidrogénio. Nesta fase, a contracao gravitacional nao causa
aumento na pressao do niucleo, pois fétons comecam a dissociar o ferro em particu-
las alfa e néutrons, consumindo energia. A pressao por degenerescéncia de férmions
também passa a diminuir se a massa da estrela for 2 1.4 Mg, conhecido como limite
de Chandrasekhar®, pois elétrons sdo absorvidos por prétons e energia é liberada na
forma de neutrinos. A parte central da estrela se torna instavel e colapsa, criando uma
onda de choque que se propaga a partir da superficie do niicleo de ferro e ejeta as
camadas exteriores, influenciando nao apenas a composicao quimica como também na
dindmica do meio interestelar. A explosao por esse processo é chamada supernova do
tipo II. Simulacoes de Arnett et al. (1989, ref. [172]), por exemplo, obtém a inje¢ao de
~ 0.1 My de *Fe no meio interestelar pela detonacao de uma estrela progenitora de
20 M.

59Quando observado nessa fase, é chamado Ana Branca.

8TInicialmente, Chandrasekhar chegou ao valor 0.91 Mg, (1931, ref. [170]) e, nos anos que seguiram,
refinou a teoria descobrindo que esse limite dependia da composi¢do quimica da and branca. O valor
de 1.4 M, comumente usado hoje, apareceu pela primeira vez em uma publicacdo de Gamow (1939,
ref. [171]).
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Cerca de metade das estrelas da Seqiiéncia Principal encontra-se em sistemas
binérios (ref. [173]) e em aproximadamente metade desses sistemas a acresgao regula a
sintese de elementos na estrela receptora (ref. [174]). Anas brancas em tais sistemas pos-
suem composi¢ao elementar propria (C-O e H-He) enriquecida por elementos da estrela
companheira, geralmente em algum estigio anterior de evolugao. Uma explosao tam-
bém ocorre quando o limite de Chandrasekhar ¢ atingido, chamada Supernova Tipo 1.

A composicao quimica do Sistema Solar é representada por um tipo de mete-
orito chamado condrito carbonaceo, caracterizado por altos niveis de agua e compostos
organicos. A presenca de matéria organica volatil mostra que eles nao sofreram um
aquecimento significante (> 200 °C), retendo elementos da nebulosa solar antes da for-
macgao do sistema. A mistura de isétopos encontrada tanto no Sistema Solar, quanto
nos raios césmicos, nao pode ser atribuida a apenas um tipo de estrela. Ao contrario,
ela é similar aos produtos de ambos os tipos de supernova. No trabalho notavel do casal
Burbidge, Fowler e Hoyle (1957, conhecido pelo acronimo B*FH, ref. [175]), pioneiro na
teoria de nucleossintese estelar, sao apontadas reacoes nucleares que destroem elementos
leves como litio, berilio e boro em ambientes termalizados pela queima de hidrogénio,
transformando-os em isoétopos de hélio. Os autores discutem que a espalacao de nu-
cleos de carbono, nitrogénio, oxigénio e ferro em atmosferas estelares pode dar origem
a esses elementos leves. Hoje especula-se que esse mecanismo talvez seja tinico e que
ele ocorre predominantemente no meio interestelar, como nota Parizot (2000, ref. [176])
para os isotopos SLi, "Li, Be, '°B e "'B. O trabalho B*FH também modela a sintese
de elementos pesados através da captura de néutrons por niicleos de ferro no centro de
estrelas, onde a velocidade desse processo depende da densidade de néutrons livres que
se forma como produto de outras cadeias em comparacao com a taxa de decaimento 3~
dos nucleos criados.

Na radiacao cosmica com energia ~ 50 — 500 MeV /nucleon, porém, existem isoto-
pos que aparecem em excesso em relacdo a composicao quimica do Sistema Solar, cuja

sintese decorre da reacao

2C + 'H - BN 4+ ~
BN & BC 4+ et 4+ 1, primeira parte
BC 4+ 'H - "N + v
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UN + '"H —» O + ~«
BO — BN 4+ et 4+ 1, segunda parte
BN + 'H — 2C + “He

conhecida como ciclo CNO. Logo apés a ignicao do hélio, estrelas com massa inicial
~ 50 — 100 Mg desenvolvem centros completamente convectivos que chegam a ocu-
par ~ 96% do volume do astro antes da extin¢ao da camada externa de hidrogénio
(ref. [177]). A primeira parte do ciclo CNO se estabelece imediatamente entre o '2C,
produto da reacdo triplo-alfa, e o 'H, decorrente da mistura; o objeto exibe carac-
teristicas de uma estrela Wolf-Rayet com abundéancia de nitrogénio em sua superficie,
abreviada por WN. Posteriormente, a atmosfera da estrela se torna abundante em car-
bono através da segunda parte do ciclo CNO, quando o tipo estelar passa a ser abreviado
por WC. Observe que o 2C age como um catalisador na conversao de 'H em “He, apare-
cendo novamente no final da cadeia, como publicado pela primeira vez por Bethe (1939,
ref. [178]). Ele também reconheceu o ciclo do carbono como a fonte mais importante
de energia em estrelas “ordinarias”; a taxa de producgao de energia pela cadeia pp I se
iguala a do ciclo CNO em estrelas com massa 1.2 Mg, (ref. [162]).

A fase Wolf-Rayet (ou simplesmente W-R) compreende objetos quentes e lu-
minosos (~ 105 K; ~ 10° Ly, onde Ly é a luminosidade solar) com ventos de ve-
locidade ~ 2 x 10® km/s impulsionados por radiacao, gerando uma perda de massa
de (107 —10~*) Mg/ano durante a queima de hélio (supergigantes vermelhas, por
exemplo, perdem massa a uma taxa de (1077 — 107%) Mg /ano). Cassé e Paul (1980,
ref. [179]) observam que a energia mecanica liberada através desse mecanismo, integrada
sobre o tempo de duracao do ciclo de fusao, é equivalente & energia mecanica total lib-
erada na explosao de uma Supernova Tipo II. A natureza da matéria ejetada para o
meio interestelar por estrelas Wolf-Rayet é determinada pela concentracao ambiente
crescente de hélio a medida que o hidrogénio da mistura convectiva é consumido, de

modo que a segunda parte do ciclo CNO ¢ substituida pela cadeia

UN 4+ ‘He — BF 4+ 4
BF 4+ et = O + 7,
B0 + “He — **Ne + v
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(ref. [180]). Ao final da evolugdo na fase WC, todo o "N ¢é convertido em ?>Ne e este
passa a ser o quarto elemento mais abundante na superficie, depois do *He, 2C e 160.

A relacao entre o enriquecimento de is6topos ligados ao ciclo CNO na superfi-
cie de estrelas de grande massa e o excesso desses mesmos nticleos medido nos raios
coésmicos, comparado a composicao do Sistema Solar, é abordada por diversos au-
tores. Prantzos et al. (1986, ref. [177]) simulam a evolugao de estrelas Wolf-Rayet
com massas entre 50 M, e 100 My e, definindo fatores de abundancia de superficie
como [ = (Xy_r/Xy), obtém f a~ 120 para o **Ne, seguido por f = 65 para o 2C e
f & 30 para o '°0. Paul e Cassé (1982, ref. [181]) partem da medida experimental de
22Ne/?°Ne na radiagao cosmica, excedente por um fator 3 — 4 em relagdo ao Sistema
Solar, e das caracteristicas evolutivas de diversos tipos de estrelas com grande massa,
para concluirem que o enriquecimento do meio interestelar pelos isétopos do ciclo CNO
é atribuido e sustentado unicamente pelas estrelas Wolf-Rayet. Comparando os valores
(CNO)y. /(3*Ne)w.r ~ 1 e (CNO), /(**Ne)g ~ 120, os autores estimam que 1/60 dos
raios cosmicos sao injetados e acelerados por esse tipo estelar.

A principal fonte de néutrons para o processo de captura, mencionado anterior-

mente, decorre da abundancia de nednio no fim da fase da queima de hélio pela reagao

2ZNe + “He — Mg + n, (64)

sob temperaturas 2> 10° K em estrelas com massa inicial > 100 Mg, (ref. [182]). Os
isotopos do magnésio sao os ultimos ntucleos associados a estrelas com queima de hélio
(ref. [180]); nesta fase, estrelas de massa inicial 60 Mg e 40 My, ja perderam, respecti-
vamente, ~ 2/3 e ~ 3/4 desses valores (ref. [183]).

Em 1977, Ramaty e Lingenfelter (ref. [184]) apontaram que uma linha de emissao
de 1.8 MeV, resultante do decaimento 8T do 26Al, deveria ser facilmente detectavel no
meio interestelar (em termos de fluxo) sob a hipdtese de que esse isotopo é produzido
através da queima explosiva de carbono em supernovas. O efeito é particularmente
importante porque o 2°Al possui tempo de meia-vida de 7.16 x 10° anos (ref. [185]),
tragando em que regioes da galaxia e a que taxas a nucleossintese ocorre atualmente.
Estudos posteriores de reacoes nucleares excluiram as supernovas e outras estrelas como
fontes, levando Prantzos e Cassé (1986, ref. [186]) a sugerirem que o 2°Al ¢ produzido
em estrelas Wolf-Rayet pela queima de hidrogénio residual com o subproduto Mg do
ciclo CNO, dada por
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Mg + 'H — Al + .

Diversos experimentos de deteccao de raios-y estabeleceram correlagao entre a
distribuicao do 26Al e o disco da Via Lactea; o telescopio COMPTEL®' operou com
resolucao suficiente para registrar as direcoes dos bracos e centro galacticos como regioes
de producao elementar por estrelas de grande massa, como visto na figura 30, além das
constelacoes de Cisne e Vela, populadas por remanescentes de supernovas e estrelas
Wolf-Rayet em sistemas binarios (ref. [187] e [188]). O sistema 7? Velorum, em Vela, é
composto por uma estrela do tipo O (30 M) e uma WC evoluida (9.5 M) com excesso
confirmado de nednio (**Ne/*He = 0.009, refs. [189] e [190]).

GALACTIC AL-26
COMPTEL 1.8 MeV, 5 Years Observing Time

Intensity (uncorr.) fph cm? 57" sr'] x 107
I O O O O I

000 011 022 022 043 054 065 076 087 097 108 119 130 141 151 162 1.1

Figura 30: Mapeamento celeste da linha de emissao em 1.8 MeV como conseqiiéncia
do decaimento 3% do 2°Al. O processo se concentra no plano galactico, principalmente
na regiao delimitada pelas longitudes +30°, ou seja, no bojo da Via Lactea. As outras
estruturas localizadas no equador galéctico correspondem aos bragos da galaxia. Figura
encontrada na referéncia [187].

Sem o potencial coulombiano, capturas sucessivas de néutrons (como produtos

da reagao (64)) seguidas por decaimentos 8~ produzem is6étopos além do ferro até o

51De Imaging Compton Telescope, instrumento a bordo do satélite Compton Gamma Ray Observa-
tory.
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bismuto (Z = 83), o tltimo elemento quimico estavel. O ferro é originario de outro
canal de fusoes, sem relacao com o hidrogénio e o ciclo CNO. J4 na reacao triplo-alfa,
o 2C é fundido seqiiencialmente com “He para formar 160, 2°Ne, 2*Mg e 28Si. Cada
processo dessa cadeia é iniciado pela contragao e aquecimento do nicleo da estrela (para
temperaturas > 10° K), provocando a fotodesintegragao de nticleos com baixo limiar
energético para emissao de particulas alfa. Um ponto crucial notado por Bodansky et
al. (1968, ref. [191]) é que essas desintegragoes sao essenciais (e necessarias) para que o
equilibrio entre densidades de ntiimero dos elementos processados e das particulas alfa
seja atingido, permitindo que a concentracao de niucleos pesados se sustente. Reacoes

de equilibrio entre niicleos hipotéticos X e Y, do tipo

iX + 1He = MY + 4,

se mantém no processo alfa desde o 2*Mg até o °Ni, sendo que este tltimo sofre os

decaimentos ST pelas reacoes

BNi — BCo + et + 1
%Co — 5Fe* + et + 1,

e d& origem ao ferro. A desexcitacao do nucleo de *Fe é observada em curvas de luz
de Supernovas Tipo II através de raios-y, como foi o caso da SN1987A. O fato das
temperaturas envolvidas serem tao altas sugere que algumas reagoes entre A = 28 e
A = 56 ocorrem devido ao aquecimento gerado pela passagem da onda de choque através
das camadas internas da estrela; esse processo é chamado de nucleossintese explosiva.
Arnett et al. (1989, ref. [172]) citam que qualquer composicao inicial razoavel a uma
temperatura de 5 x 10° K entra em equilibrio estatistico de queima nuclear em uma
escala de tempo (0.1 — 1) s. Em um modelo estelar de 18 M, os autores mostram que
a sintese explosiva cessa a partir das camadas de nednio e oxigénio devido a diminuigao
da temperatura da onda de choque durante a expansao. Um fluxo intenso de néutrons

gerados nessa fase também resulta na producao de isétopos por captura rapida.

4.3 Locais de producao e aceleracao

Atualmente, é desconhecido se as abundancias discutidas na se¢ao 4.2 valem para todas
as faixas de energia. Existe uma preferéncia por modelos em que a nucleossintese,

injecao e aceleracao de particulas ocorre em um tnico objeto astronémico, explicando
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o comportamento geral do fluxo de raios coésmicos como sendo proporcional a uma
poténcia (negativa) da energia. Porém, restri¢des quanto a energia méxima atingida
foram demonstradas por Lagage e Cesarsky (1983, ref. [192]) no caso de supernovas
(Ermaz S 101 eV /nucleon). Além disso, a Colaboragao Auger (ref. [50]) publicou, em
2007, uma analise de dados do observatorio que correlaciona a direcao de chegada de
raios cosmicos com energia acima de 6 x 1012 eV e posicoes de nicleos ativos de galxias,
ou AGNs, a menos de 75 Mpc de distancia da Terra. Sejam os AGNs aceleradores ou
tracadores das fontes de particulas primarias de energia ultra-alta, a nucleossintese é
um fendmeno puramente estelar e, nesta tese, objetos macigos candidatos a fontes serao
examinados dentro da Via Lactea. A hipdtese de aceleradores estelares sera dividida em
injecao, abordada durante a fase pré-supernova, quando a atividade mais importante é
a nucleossintese, e ejecao, durante a fase pés-supernova, no caso do estabelecimento de
campos magnéticos intensos.

A anisotropia das direcoes de chegada de raios cosmicos a Terra favorece a idéia
de que a aceleracao é um processo eletromagnético bottom-up, significando que energia
é transferida gradualmente para as particulas. Como conseqiiéncia direta, o espectro de
composi¢ao quimica deve refletir ndo apenas as abundancias estelares como também que
isotopos sao preferencialmente injetados; em outras palavras, propriedades atomicas dos
elementos, como carga, massa e primeiro potencial de ionizagao (abreviado por PPI),
devem ser consideradas (ref. [193]). No mesmo trabalho onde descreveu o mecanismo
de aceleragao que leva seu nome, Fermi (1949, ref. [105]) cita que o nivel de radiagao
cosmica presente é mantido somente se particulas forem injetadas acima de um limiar
de energia para compensar perdas por ionizagao e absorcao na matéria interestelar.
Com base nas primeiras evidéncias experimentais da presenca de niicleos pesados na
radiagao priméaria (por exemplo Freier et al., 1948, ref. [194]), ele estima energias iniciais
de 200 MeV para a injecao de protons, 1 GeV para particulas alfa, 20 GeV no caso de
um ntcleo de oxigénio e 300 GeV se o nitcleo for de ferro, atingidas na vizinhanga de
estrelas com uma atividade magnética intensa.

Em 1980, detectores de ioniza¢do a bordo do satélite HEAO-3 (nota?) regis-
traram o espectro elementar de raios cosmicos (até Z = 60) na faixa de energia
(0.6 — 35) GeV/nucleon. Numa anélise comparativa com a composi¢do quimica do
Sistema Solar, elementos com PPl menor aparecem sistematicamente em excesso em

relagdo aos com PPI maior (ref. [195] e [196]), uma tendéncia que também é obser-

620 terceiro satélite do projeto, entitulado High-Energy Astronomy Observatory.
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vada na composi¢ao da coroa, do vento e das particulas energéticas do Sol. Elementos
com temperatura de condensacao alta, chamados refratarios, aparecem aprisionados na
forma de graos na maior parte do meio interestelar (ref. [197]) e nas camadas externas
dos ventos de estrelas Wolf-Rayet evoluidas (ref. [198]), onde sdo observados através
de uma emissdo intensa de infravermelho seguindo um espectro de corpo negro. Ape-
sar disso, esses elementos nao sofrem deplecao na radiacao césmica da Via Lactea; ao

contrario, eles sao enriquecidos.

4.3.1 Estrelas Wolf-Rayet

O espectro de composicao quimica galactica governado pelo PPI sugeriu que particulas
primarias deveriam ter origem no material coronal de estrelas evoluidas com uma cro-
mosfera fria de hidrogénio neutro, onde uma separacao entre particulas neutras e fons
fosse possivel. Mantendo a composicao quimica da corona, elas seriam inicialmente in-
jetadas a energias ~ MeV por atividade estelar e depois reaceleradas a energias maiores
ao atravessarem ondas de choque de remanescentes de supernovas. Como Meyer et al.
(1997, ref. [197]) observam, esse processo incomum de dois estagios ainda requer uma
componente totalmente nao relacionada, a Wolf-Rayet, para explicar o 2Ne e outros
elementos em excesso na radiacao. O trabalho referido desses autores parte da idéia de
que apesar de existir uma relagdo entre o PPI e a volatilidade/refratariedade, analisar
as abundancias relativas como funcao da temperatura de condensacao dos elementos
resulta em um espectro com separacoes menores, além de revelar uma eficiéncia da
aceleragao proporcional a A/Q), onde A é o nimero de massa e () é a carga do ion.

O fato da quantidade A/Q ser diretamente ligada a rigidez magnética sugere
que a aceleracao ocorre em ondas de choque e esta é a base para a criacao de um
modelo que explica todo o espectro quimico da galaxia na segunda parte do trabalho de
Ellison et al.% (1997, ref. [199]). Elementos volateis com mesma energia por nucleon,
presentes na fase gasosa em ambientes estelares, devem ser preferencialmente acelerados
de acordo com A/Q pois particulas com rigidez grande difundem mais rapidamente na
regiao acima do choque e, ao trocarem o sentido da velocidade, experimentam um
fluxo de gas (ou impulso) maior. Graos de poeira acumulados em torno de estrelas,
sujeitos a radiagao ultravioleta, podem adquirir A/Q ~ 10* — 10® e ser eficientemente
acelerados por ondas de choque até energias ~ 0.1 MeV /nucleon antes de sofrerem

erosao. Elementos refratarios, entao liberados com energia muito acima da energia

63Mesmos autores referenciados em [197], porém com nomes publicados em ordem trocada.
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térmica, continuam o processo de aceleracao no choque e aparecem no espectro de raios
coésmicos sem dependéncia dos seus nimeros atomicos. Um dos objetivos centrais dos
trabalhos de Drury, Ellison e Meyer é chamar a atencao para a observacao experimental
a luz de que a intensidade do espectro de varias espécies de particulas, criado quando
elas nao eram relativisticas, serao diferentes, e essa diferenca persistira até as energias
mais altas obtidas.

Mecanismos de injecao e aceleracao decorrentes de processos independentes po-
dem existir em um tnico objeto se fases estelares diferentes forem consideradas. A re-
manescente de supernova Cassiopéia A, por exemplo, possui filamentos de movimento
lento com abundancia de nitrogénio e n6s rapidos enriquecidos em oxigénio, de acordo
com a ruptura explosiva de um ntcleo estelar quase puro em oxigénio resultante da
queima de hélio. Recentemente, o telescopio espacial Spitzer foi usado para observar
o eco infravermelho gerado pelo reflexo da luz dessa explosao na poeira interestelar,
permitindo deduzir que a estrela progenitora era uma supergigante vermelha (com pre-
sen¢a de hidrogénio) que resultou em uma Supernova Tipo II (ref. [200]). Observagoes
fotométricas e espectrograficas de boa qualidade foram feitas pela primeira vez antes
do méximo da curva de luz para a supernova (do tipo IT) 1983k, localizada na galaxia
NGC 4699, revelando linhas fortes de emissao de nitrogénio e hélio altamente ioniza-
dos que apontam para uma estrela progenitora Wolf-Rayet ou supergigante vermelha
(ref. [201]). O espectro mais incomum foi detectado de uma supernova proxima ao cen-
tro da galaxia espiral NGC 4618, caracterizado pela auséncia de linhas de hidrogénio
e hélio e abundancia de oxigénio, s6dio e magnésio neutros (ref. [202]). Prantzos et
al. (1986, ref. [177]) notam a semelhanga entre essa observagao e seus resultados de
simulagoes, onde O, Na e Mg sao os elementos com maior enriquecimento no centro e
na superficie de estrelas WC no final da queima de hélio. A luminosidade maxima dessa
supernova foi estimada como muito menor do que é geralmente esperado de supernovas
comuns, um efeito previsto por Schaeffer, Cassé e Cahen (1987, ref. [203]) em explosoes
de estrelas Wolf-Rayet.

Alguns modelos mostram que raios césmicos de energia alta podem ser produzi-
dos antes da explosao, durante a fase pré-supernova, através de processos violentos que
nao envolvem perda adiabatica. Usando o fato de que ventos estelares com velocidade
~ 2 x 10® km/s sdao supersonicos®®, Cassé e Paul (1980, ref. [179]) propoem que protons

podem adquirir uma energia maxima de 10'® eV na regido de choque com o meio in-

64Em relacdo & velocidade do som no meio interestelar.
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terestelar através do mecanismo de aceleragdo de Fermi. Biermann e Cassinelli (1993,
ref. [204]) mostram que o mecanismo de dinamo age na zona convectiva do interior
de estrelas com grande massa em rotacdo, gerando campos magnéticos ~ 2 x 107 G
que sao expostos na superficie, devido & perda de massa, durante a fase Wolf-Rayet.
Processos radiativos agem sobre a atmosfera estelar causando fotoionizagao e impulsio-
nando massas gasosas. O plasma é dirigido ao longo das linhas de campo e energia é
transportada do momento angular da estrela para o gas, um efeito que intensifica ainda
mais o vento. Nesse ambiente, a instabilidade natural da pressao de radiacao gera
constantemente perturbacoes no vento que deformam as linhas do campo magnético
“congeladas” no fluido condutor (ref. [205]), como descrito na se¢do 3.4. De maneira
idéntica a explicada na se¢ao 3.9, qualquer torcao de pequena escala em uma linha mag-
nética passa a se propagar, longitudinalmente & direcao do campo, com a velocidade de
Alfvén dada pela equacao 61. Particulas pré-aceleradas adquirem energias moderadas
na interacao com esse tipo de onda, um processo que foi estudado extensivamente por
Kulsrud (ref. [96]) para o tratamento de raios cosmicos no meio interestelar; Biermann
e outros (ref. [206]) passaram a aplicar a mesma teoria, com sucesso, as atmosferas de
estrelas Wolf-Rayet®. Citados anteriormente, Biermann e Cassinelli afirmam que um
choque gerado nesse ambiente por uma explosao subseqiiente, isto é, uma supernova, é
capaz de gerar radiacdo cosmica com energia na faixa 103 — 3 x 1018 eV. Os autores
ainda estimam que uma em cada trés ou cinco supernovas provém de estrelas do tipo
Wolf-Rayet.

Em 2010, Crowther et al. (ref. [207]) divulgaram a descoberta de um conjunto de
estrelas, ricas em hidrogénio, com as maiores massas ja observadas. Todas fazem parte
do aglomerado estelar R136, localizado na Grande Nuvem de Magalhaes. A estrela
R136al, em particular, ¢ uma Wolf-Rayet do tipo WN cuja massa inicial é estimada em
3207307 Mg, sendo o valor da massa atual 265750 M. A andlise espectral da atmosfera
dessa estrela indica um vento com velocidade terminal v, = (2600 £ 150) km/s, porém
nenhuma informacao sobre o campo magnético associado foi publicada até o momento.

As massas iniciais de todos os objetos do aglomerado R136 excedem 150 Mg, um valor

55No meio interestelar, raios césmicos de baixa energia possuem um raio de Larmor muito menor
do que o comprimento caracteristico do campo magnético de grande escala da galaxia, resultando no
desenvolvimento de trajetérias espiraladas ao longo das linhas. Se esse raio é da ordem da escala das
irregularidades do campo, as particulas sdo difundidas através do espalhamento dos seus angulos de
passo. Por outro lado, nas atmosferas de estrelas com massa > Mg, as perturbages (e o campo)
sao transportadas junto ao plasma e causam a aceleracao de particulas providas de carga elétrica,
semelhante (mas ndo igual) ao mecanismo de Fermi.
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tido, até entao, como limite para massas estelares.

Zinnecker e Yorke (ref. [208]) apontam estrelas com grande massa como a fonte
principal de elementos pesados e radiacao ultra-violeta. Através da combinacao de
ventos, expulsao de quantidades grandes de matéria, a expansao de nuvens de Hj; e
explosoes de supernovas, elas proporcionam uma fonte importante de mistura e tur-
buléncia no meio interestelar das galaxias. A combinacdo entre rotacao diferencial e
turbuléncia sustenta os dinamos galacticos, gerando campos magnéticos de grande es-
cala. Os campos, por sua vez, interagem com as ondas de choque das supernovas,
acelerando raios cosmicos. A difusao dos movimentos turbulentos e as radiacoes cos-
mica e ultra-violeta sao as fontes principais de aquecimento do meio interestelar. Em
contrapartida, elementos quimicos pesados na forma de poeira, moléculas e &tomos/fons
causam o resfriamento desse meio. Estrelas com grande massa, portanto, afetam pro-
fundamente os processos de formacao estelar e planetaria, assim como as estruturas

fisica, quimica e morfologica das galaxias.

4.3.2 DMagnetares

Em 5 de marco de 1979, na regido interior do Sistema Solar®®, a sonda soviética Vene-
ra 11 registrou um fluxo de raios-y sem precedentes, que saturou seu detector; o mesmo
ocorreu depois de cinco segundos com outra sonda da mesma missao, Venera 12. Onze
segundos mais tarde, o detector da sonda americana Helios 2, que orbitava o Sol, recebeu
um sinal cuja intensidade também ultrapassava o fundo de sua escala. Em Vénus, a
Pioneer Venus Orbiter sofreu conseqiiéncias semelhantes. Ao atingir a Terra, apo6s
sete segundos, essa frente de onda foi registrada por trés satélites VelaS”, um satélite
soviético chamado Prognoz 7 e o telescopio de raios-X FEinstein X-ray Observatorys;
a maior parte dos instrumentos recebeu raios-y que difundiram copiosamente através
dos escudos metdlicos de protecao. O comando de controle da International Sun-Earth
Explorer, sonda localizada no ponto de Lagrange L1 (nota%), conseguiu rotacioné-la
para a diregao oposta de incidéncia da onda, mas a radiacao atravessou o corpo da nave,

saturando o detector. Catorze horas e meia depois, em 6 de marco, um pulso curto e

56Parte do sistema mais proxima ao Sol, compreendida pelos planetas terrenos e o cinturdo de
asterdides.

5"Destinados ao monitoramento de testes nucleares atmosféricos e espaciais, proibidos em 1963
segundo o Tratado de Interdicao Parcial de Testes, assinado pelos governos da Unido Soviética, Reino
Unido e Estados Unidos.

68Um dos cinco pontos de estabilidade gravitacional no sistema Terra-Sol, em relacdo ao qual um
objeto de massa pequena permanece estacionario.
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mais fraco, com ~ 1.5 s de duracao, foi observado vindo da mesma posicao no céu. O
efeito se repetiu nos dias 4 e 24 de abril, durando ~ 0.2 s, e nos préoximos quatro anos,
16 deles foram atribuidos a essa fonte. Entao, em maio de 1983, as ondas de radiacao

cessaram e, até hoje, ndo foram mais observadas (ref. [209]).
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Figura 31: O sinal de 5 de marco de 1979, como observado pela sonda espacial Venera 12.
Grafico da referéncia [210].

Todos os instrumentos dos satélites mencionados acima registraram o mesmo
padrao no dia 5 de marco de 1979: um pulso inicial de raios-y, com ~ 0.2 s de duragao,
cerca de duas ordens de grandeza maior do que qualquer outro sinal de radiacao gama
detectado anteriormente. Dezenove anos depois, o sinal ainda detinha esse recorde
por um fator de dez. A curva apresentada na figura 31 mostra o registro continuo da
observacao desse evento pela sonda Venera 12; o decaimento suave de raios-y moles,
do inglés soft gamma rays, durou mais de trés minutos e apresentava uma modulacao
com periodicidade de 8 s, medida por instrumentos diferentes durante aproximadamente
20 ciclos. Nada dessa natureza havia sido observado. Devido ao tipo de radiagao emitida
e a regularidade nos intervalos de emissao, esse tipo estelar foi chamado de soft gamma
repeater (SGR); o objeto relacionado ao evento em questao passou a ser conhecido como
SGR 0525-66, onde os niimeros representam sua posi¢ao segundo o sistema equatorial
de coordenadas: 05°25min corresponde & ascensao reta e —66° refere-se a declinagao.

Apo6s um ano de anélise, a regiao celeste de origem da emissao foi reconstruida
com base nos tempos de chegada do primeiro pulso em cada sonda atingida pela frente
da onda. O resultado, mostrado na figura 32, apontou para uma remanescente de
supernova conhecida como N49, localizada na galaxia irregular Grande Nuvem de Ma-

galhaes (50.4 kpc de distancia da Terra; veja a nota de rodapé na secao 3.1). Esse fato
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(a)

Figura 32: Imagens da remanescente de supernova N49, localizada na Grande Nuvem
de Magalhaes. A imagem (a) mostra a regido onde ocorreu a emissao dos raios-v,
reconstruida com base nos tempos de chegada do pulso em cada satélite durante o dia
5 de marco de 1979, sobreposta ao mapeamento em raios-X realizado pelo telescopio
ROSAT. O mesmo objeto astrofisico ¢ mostrado em (b), como observado no intervalo
visivel do espectro pelo telescopio Hubble. Ambas as imagens foram encontradas na
internet.

surpreendeu a comunidade cientifica da época pela intensidade do pulso; com o conhe-
cimento da distancia, a poténcia irradiada nos primeiros 0.2 s foi calculada como sendo
equivalente a 3 x 10% anos da taxa de emissao atual do Sol. O fato da area reconstruida
nao estar centrada na bolha esférica de gas que constitui a remanescente também foi
inesperado, apesar de existir um hotspot dentro da regiao (observe a figura 32(a)). Esse
deslocamento foi validado em 1991 quando uma fonte pontual de raios-X, com emissao
ténue e constante, foi descoberta na posicao do objeto que ficou conhecido, em inglés,
como burster, sugerindo algum mecanismo explosivo para explicar o comportamento
stibito das emissoes.

Em 1992, Duncan e Thompson (ref. |211]|) propuseram que a atividade mag-
nética do nicleo colapsado remanescente de uma supernova, ou seja, de uma estrela de
néutrons, é determinada pelas suas condicoes rotacional e térmica imediatamente apos
a explosao da estrela progenitora. Os autores argumentam que o fluido quente e denso
resultante, apesar de neutro, deve conter alguns elétrons e prétons livres, formando
um plasma altamente condutor; como discutido na secao 3.4, essas condicoes levam ao

congelamento do fluxo magnético e as linhas de campo sao transportadas junto ao gas
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ionizado. Eles descobriram que o acoplamento do mecanismo de dinamo, desencadeado
pela rotacgao diferencial rapida, com os movimentos convectivos vigorosos, causados pelo
gradiente de temperatura no interior da estrela, deve gerar campos magnéticos fortissi-
mos nas camadas externas no intervalo de tempo 10— 20 s antes do resfriamento, depois
do qual ambos os efeitos cessam. Reveja a definicao de helicidade, representada pela
equagao (51) na se¢do 3.5, e como a geracao do campo magnético depende do tensor
a, cuja magnitude ¢ estimada pela equacao 50 para R, > 1. Isso é possivel porque
o nicleo convectivo das estrelas de néutrons se estende por cinco ou seis escalas de al-
tura de pressao, enquanto esse valor é de apenas uma escala para estrelas na seqiiéncia
principal. O processo é suficiente para criar campos magnéticos ~ 10 — 10 G, firme-
mente ancorados na superficie, responsaveis pela frenagem abrupta da estrela devido a
perda de momento angular pela corrente de particulas carregadas, induzida por ondas
magnéticas, fluindo ao longo das linhas de campo; como conseqiiéncia, o0 modelo prevé
um aumento no periodo de rotacao da estrela até ~ s. Essas caracteristicas descrevem
uma estrela de néutrons como um magnetar®®.

Pulsares, onde o mecanismo de dinamo nao ocorre, acabam por possuir campos
~ 102 — 10'3 G e perfodos de rotacao ~ ms. A diferenca na configuracio magnética
entre esses tipos estelares depende unicamente da rotacao inicial da remanescente apos
a supernova: no caso do magnetar, o periodo de rotacao das células convectivas é com-
paravel ao periodo de rotacao do nticleo de néutrons, resultando em valores aproximada-
mente méximos da helicidade do plasma. O sinal do evento detectado em 5 de marco
de 1979 era modulado por ciclos de (8.00 + 0.05) s (ref. [212]), medida que Duncan e
Thompson usam para sugerir uma conexao entre magnetares e SGRs. Assim como para
a maior parte dos objetos astrofisicos no universo, o mecanismo de dinamo parece ocor-
rer nos magnetares pela acdo a- € (veja a tabela 3, na se¢ao 3.5). Simulacoes realizadas
por Toropina et al. (2006, ref. [213]), por exemplo, sustentam essa hipotese através do
uso da configuracao de um campo magnético eixo-simétrico dipolar com intensidades
na faixa 10'® — 10" G, juntamente ao termo difusivo da magnetohidrodinamica, para
obter tempos de frenagem ~ 10* — 10 anos para magnetares.

A quantidade de estrelas altamente magnetizadas na Via Lactea é contestada na
literatura atual, variando entre trés e cinco; todas elas, incluindo o SGR 0525-66 na
Grande Nuvem de Magalhaes, estao associadas a remanescentes de supernovas com

idade ~ 10* anos. Essa quantidade ¢ usada para a determinacdo da intensidade do

89Da juncdo das palavras inglesas magnetic +star.
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campo magnético através da taxa de desaceleracao até os periodos ~ s observados hoje.

Dois trabalhos subseqiientes de Thompson e Duncan, detalhando vérios efeitos
que devem ocorrer no interior, superficie e atmosfera dos magnetares, foram publicados
em 1993 (ref. [214]) e, separado em duas partes, nos anos 1995 e 1996 (refs. [215] e [216]).
Dentro da estrela, a estratificacao das camadas é estavel a ponto de impedir tempo-
rariamente a reconexao magnética, mesmo em regioes tangenciais com sentido oposto
de campo. Apesar do fluido estar em um regime de conveccao fortemente desviado
para o limite magnetohidrodinamico R,, > 1, a difusao viscosa das linhas de vortice
transporta o campo do nucleo para as partes externas. Ao atingir a rede cristalina
de néutrons da superficie, a combinacao entre esse efeito difusivo e o congelamento do
fluxo magnético causa dobras que levam a rachadura da crosta; como conseqiiéncia, o
fluido superficial se reconfigura elasticamente, liberando energia magnética na forma
de um plasma de pares e raios-y. O efeito ocorre como um burst, cuja pressao abre
as linhas do campo em regides afastadas da magnetosfera e libera a maior parte dessa
energia para o espaco; o primeiro pico registrado pelas sondas em 5 de marco de 1979
é atribuido a esse tipo de explosao.

Fora do magnetar, linhas de campo de pequena escala (em relacdo ao raio estelar)
aparecem na forma de arcos com ambas as extremidades fixadas na superficie s6lida da
estrela, semelhante ao que é observado no Sol. O formato de ferradura dessas estru-
turas funciona como uma garrafa magnética (efeito explicado na se¢ao 3.7), confinando
uma pequena parte do plasma gerado no burst. Apesar da crosta resistir a qualquer
compressao por causa da pressao de degenerescéncia dos néutrons e da gravidade, ten-
soes de cisalhamento, dependentes apenas de forcas eletrostaticas relativamente fracas,
ocorrem devido a difusao viscosa por baixo da superficie, torcendo as linhas de campo
a partir dos pontos de contato congelados na superficie. Observe a figura 33. O campo
magnético torcido passa a ter uma componente sobre o circuito representado em verde
de modo que, pela lei de Ampére, elétrons sao acelerados em um sentido enquanto fons
o fazem no sentido oposto. Nos locais onde a flutuacao do campo é consideravel, a
reconexao ocorre na velocidade de Alfvén (veja a equacao (61), na segao 3.9) e acelera
particulas, ejetando-as para a parte externa da atmosfera da estrela. Nas linhas que
permanecem ancoradas, uma parte do volume do plasma confinado esfria emitindo os
raios-X que sao observados na Terra com a intensidade modulada pelo periodo de ro-
tacao da estrela, enquanto outra parte se choca com a superficie da estrela e produz um
fluxo radiativo que ejeta barions para a magnetosfera na forma de um vento. A analise
do espectro de radiacao do evento de 5 de marco de 1979, referente ao SGR 0525-66,
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Figura 33: Mecanismo da geracao da corrente elétrica ao longo do laco constituido por
linhas de campo na superficie de uma estrela de néutrons magnetizada. A corrente
decorre da lei de Ampére e a escala de comprimento do lago aparece exagerada em
relacdo ao raio da estrela. Desenho a lapis de R. C. Duncan (ref. [209]).

por exemplo, apresenta tracos de contaminagao de matéria barionica arrancada da su-
perficie.

Além disso, Chang et al. (2004, ref. [217]) calculam que hidrogénio, regulado pela
quantidade atmosférica de hélio, deve ser queimado rapidamente na superficie de mag-
netares através da fusao nuclear em escalas de tempo entre horas e anos, gerando uma
atmosfera rica em elementos pesados com composicao quimica variando entre nicleos
de hélio e ferro. As simulagoes sao baseadas em varios fatores, como a intensidade do
campo magnético em torno da estrela.

Um resultado importante, publicado em 2003 por Arons (ref. [218]), mostra que
ventos relativisticos de magnetares recém-nascidos, com periodos de rotacao inicial
proximos ao limite centrifugo de quebra estrutural da estrela, podem representar fontes
de fons de energia ultra-alta com espectro de injecao oc £~! acentuado para oc E~2 nas
energias mais altas, tendo como limite superior um corte no intervalo 10%! — 10?2 eV,
Sob a hipdtese de que os magnetares existem em todas as galédxias comuns onde ocorre

a formacao de estrelas com grande massa, o modelo considera a interacao das particulas
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Figura 34: Comparacao entre a teoria de Arons sobre magnetares e alguns dados ex-
perimentais de raios césmicos de altissima energia. No modelo do autor, a sigla “GR”
refere-se & magnitude da perda de rotacao da estrela de néutrons através da emissao de
ondas gravitacionais em seu estégio inicial de evolucao. Grafico encontrado na referén-
cia [218].

aceleradas com a radiacao de fundo do universo e obtém o espectro de raios cosmicos
observado na Terra até 10%° eV. Através do ajuste de dados, o autor estima que
5%—10% das estrelas de néutrons altamente magnetizadas possuem periodos de rotacao
com essas propriedades. Arons fundamenta seu mecanismo de aceleracao na geometria
do monopolo dividido (veja as simulagées de Spitkovsky, com quem Arons publicou
varios artigos, na figura 27, na se¢ao 3.8), resultando no fluxo de fons de altissima energia
emitidos na forma de uma corrente de retorno emitida ao longo do plano equatorial da
estrela. Em relacao a um pulsar, cujos jatos conicos colimam particulas a angulos
~ 1°, a emissao resultante da geometria do monopdélo dividido se da em um angulo
solido muito maior, cobrindo mais regides do céu. O autor também demonstra que
todas as perdas de energia envolvidas na expansao do envelope de uma supernova sao

despreziveis quando o nicleo remanescente da explosao ¢ um magnetar.
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Pela comparagao dos dados de raios césmicos disponiveis em 2003 com o modelo
em questao, mostrada na figura 34, Arons prevé que bursts de ondas gravitacionais
devem aparecer correlacionados a um aumento da incidéncia de EAS com energias
2 100 EeV, citando que o Projeto Auger deve observar situagoes desse tipo em intervalos
de tempo de poucos anos.

O segundo evento caracterizado por um burst de raios-y seguido de um sinal de-
crescente e oscilatorio de raios-X teve origem dentro da Via Lactea, observado em
27 de agosto de 1998, com um fluxo energético comparavel ao fluxo observado do
SGR 0525-66. O objeto associado & explosao foi chamado de SGR 1900 + 14. Porém,
em 27 de dezembro de 2004, o satélite INTEGRAL™ registrou um burst extraordinario,
~ 100 vezes mais intenso do que a explosao predecessora. Outras quatro missoes da
IPN3 (nota™), com sondas capazes de detectar raios-y e néutrons de altas energias,
reportaram o evento. Triangulacoes a partir desses dados restringiram a posicao do
clarao a uma regiao anular em torno da direcao do SGR 1806 — 20 onde nenhum outro
candidato & fonte é conhecido. Cerca de 142 s antes da explosao, o fluxo energético
de um pulso com topo achatado, atribuido ao processo de bremsstrahlung térmico em
plasmas com pequena profundidade 6tica’, permitiu que se calculasse a distancia do
burst & Terra no intervalo 12 — 15 kpc (ref. [219]). Pouco mais de um ano antes, o valor
15.171% kpc havia sido estabelecido para a distancia entre a Terra e o SGR 1806 — 20
(ref. [220]). Essa estrela de néutrons apresenta todas as caracteristicas de um magnetar
e esta localizada nas coordenadas galacticas (I, b) ~ (10°, —0.24°), ou seja, ela pertence
ao disco da Via Lactea (ref. [221]). Além disso, a partir do campo de visao terrestre, o
SGR 1806 — 20 situa-se atras da regiao do bojo da galéxia.

Através de modelos propostos por Thompson e Duncan, Schwartz et al. (2005,
ref. [222]) relacionam o evento de 27 de dezembro de 2004 a uma fratura na crosta do
magnetar com ~ 5 km de extensao. Alguns anos antes da explosao, a regiao onde o
SGR 1806 —20 est4 localizado havia sido analisada por Fuchs et al. (1999, ref. [223]) em

trabalho também assinado pelo casal Cesarsky, no qual este e os outros trés magnetares

Do inglés International Gamma-Ray Astrophysics Laboratory.

"1Sigla escolhida do inglés Third Interplanetary Network para o projeto composto por um grupo de
sondas interplanetarias cujo intuito é medir posi¢oes de gamma-ray bursts (GRBs), ou explosdes de
raios-v, através de triangulagoes.

72Em plasmas suficientemente quentes, fons e elétrons encontram-se em equilibrio térmico. Quando
particulas dessas componentes se aproximam, os elétrons, com massa muito menor do que os ions,
sao acelerados pela for¢a coulombiana mutua, emitindo raios-X e sendo, posteriormente, freados. Se o
plasma possui uma profundidade 6tica pequena, essa radiacao escapa do volume sem interagir com as
particulas do gas ionizado.
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conhecidos até a data da publicagao sao associados a diversos tipos estelares, nebulosas
e nuvens de Hy. Poucos meses antes do burst, Corbel e Eikenberry (2004, ref. [220])
apresentaram os resultados da observagao espectroscopica em infravermelho na dire¢ao
da nebulosa™ G10.0 —0.3, alimentada pelo vento da varigvel azul luminosa LBV 1806 —
20. Essa estrela é proximamente relacionada ao soft gamma repeater SGR. 1806 — 20,
sendo o conjunto todo parte de um complexo gigante de Hy; chamado W31 (um detalhe
da nuvem é apresentado na figura 35). Com esse trabalho, descobriu-se que todos os
magnetares observados (até 2004) estdo associados a regides com formacao de estrelas

de grande massa ou que contém nuvens moleculares gigantes.
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Figura 35: Imagem em infravermelho da regido ~ 2’ x 2’ em torno do centro da nebulosa
G10.0 — 0.3, na qual as localizagoes do LBV 1806 — 20 e do SGR 1806 — 20 sao indi-
cadas. As curvas de contorno de densidade do Hyj, superpostas a imagem, evidenciam a
extensao espacial do aglomerado de estrelas com grande massa em torno do magnetar.
Figura da referéncia [220].

4.4 O campo magnético da Via Lactea

"3Esse objeto astrofisico, em particular, é representado pelas coordenadas galacticas associadas a
sua posi¢ao. Note a proximidade angular com o SGR 1806 — 20, cuja localiza¢do é dada no paragrafo
anterior.
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O congelamento do fluxo magnético no plasma ejetado de estrelas e o acimulo desse
material ao longo dos bracgos espirais poderiam definir, aproximadamente, um padrao
de larga escala do campo magnético semelhante ao padrao da distribuicao de matéria
na galaxia, uma hipotese usada em modelos tedricos até os anos 1970. Ironicamente,
a turbuléncia do plasma que forma os bragos da Via Léactea parece destruir qualquer
coeréncia espacial do campo regular nessas regioes; mesmo assim, seu papel é funda-
mental na auto-sustentabilidade do campo magnético galactico, através do mecanismo
de dinamo, como foi explicado na sub-secao 3.5.

Seja o sistema de coordenadas cilindricas, no qual uma posicao é definida por
7 = (p, ¢, z). Assumindo que os campos galacticos de grande escala possuam alguma
simetria em relagdo ao eixo-z da galaxia™, Elstner et al. (1992, ref. |224]) consideraram
a velocidade angular 2 = € (p, z) associada a uma regido de plasma turbulento com
velocidade ¥ = (22) x e condutividade elétrica o = o (p, z), implicando na difusividade

magnética n = 1 (p, z), e escreveram o tensor do efeito-a na forma

o 0 0
Oé:Oé(p,Z): 0 ol 0
0 0 Oé”

a fim de procurar por solucoes estacionérias da equagao do dinamo (equagao (49) na
secao 3.5) moduladas por uma fase™ com dependéncia azimutal do tipo exp (ymep),
param =0, 1, 2, .... Devido a geometria do problema, as propriedades de simetria das
funcoes €2, o e a em relacao ao plano da galaxia permitem que as solucoes descrevendo
o campo magnético sejam tratadas nos modos simétrico Sm (o) = a1 ) e antissimétrico
Am (o # o). Se a diregdo do campo magnético

—

B(pﬂpaz) :Bp(p,QD,Z)ﬁ—i-B@(,07<P,Z)Q5+BZ(P,QO,Z)§

é uma solucgao simétrica em relacao ao plano da Via Lactea z = 0, entao

§<p7¢72> = g(pu ¥, _Z)

e assim B, (p, ¢, z) = 0. O caso particular m = 1 implica na conjugacao e reflexdo axial

g(pv¢>Z>:_§(pa_ﬂ+¢>z)7

70 eixo perpendicular ao disco da Via Lactea, cuja origem é centrada em Sgr A*.
™ Junto & definicao da unidade imaginaria 7 = /—1.
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resultando em um campo estruturado na forma de dois bracos espirais. Caso o campo

seja uma solucao antissimétrica,

B. (p,¢,2) = —B. (p, ¢, —2)

sendo que, particularmente, m = 0 implica no valor da componente B, (p,¢,2) =0 e
o campo tem as caracteristicas de um dipolo. A determinacao do sentido de qualquer
um dos modos do campo magnético depende de observacoes experimentais.

A figura 36 mostra dois exemplos da geometria envolvida no modo simétrico Sm.
Para m = 1, dois bragos descrevem a direcao do campo magnético. Dado um valor
fixo de ¢, caso haja reversao do sinal de E(p,ap,z) ao longo de p, a geometria do
campo ¢é classificada como uma espiral bissimétrica (ou BSS, do inglés bisymmetric
spiral). Se nao houver reversao no cruzamento da fronteira entre os bragos, a classifi-
cagdo geométrica é dita simplesmente uma espiral axissimétrica (ou ASS, do inglés
azisymmetric spiral). Exemplos do campo no modo antissimétrico Am sdo mostrados
na figura 37.

Na direcao z, os modos ainda podem ser classificados de acordo com a simetria
do campo magnético em relagdo ao plano galactico (ref. [93]). Se o campo ¢ simétrico
(-S) sob a transformagao da coordenada z — —z, a paridade é par (ou quadrupolar),
podendo ser ASS-S (S0) ou BSS-S (S1). Caso o campo seja antissimétrico (-A) em
relagdo a z = 0, a paridade é impar (ou dipolar), dividindo-se em ASS-A (A0) e
BSS-A (Al).

O resultado mais importante do trabalho do grupo de Elstner é conclusao de que
a rotacao diferencial™ dos plasmas astrofisicos, como ocorre nos discos galacticos, fa-
vorece o modo Sm, enquanto regides que se comportam como um corpo rigido”’, tipico
das partes internas de galaxias (como o bojo), s6 podem gerar o modo Am. No modo an-
tissimétrico, oy > oy resulta no efeito-a e o campo magnético possui uma configuragao
geométrica preferencialmente dipolar, exatamente como evidenciado por Yusef-Zadeh
e Morris (1987, ref. [225]) através de imagens de estruturas alongadas na regidao de
Sgr A* a partir de ondas de radio; posteriormente, Yusef-Zadeh et al. (1996, ref. [226])
estimaram um campo entre (—4 £ 0.3) mG e (3.7+0.1) mG das observacoes de um
maser nessa mesma regiao. Han et al. (1997, ref. [227]), usando medidas de rotacao de

fontes extragalacticas, encontram varias caracteristicas de um campo magnético anti-

"6Por rotagao diferencial entende-se que 982 (p, 2) /0p # 0 em uma dada regido.
“TA rotacdo rigida significa que Q (p, z) = “constante” em uma determinada regio.
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mode S0, § = 0% mode S0, § = 60° mode 50, i = 90°

mode 51, i = 0° mode 51, i = 60° mode 81, i = 90°

Figura 36: Exemplos do modo simétrico para m = 0 e m = 1, segundo o modelo do
grupo de Elstner. Para m = 1, o campo magnético é chamado bissimétrico. O angulo
i & o angulo de visada com relagdo ao eixo-z. Figura da referéncia [224).

ssimétrico permeando o halo da Via Lactea e, citando os resultados de Yusef-Zadeh e
Morris, propuseram que ele tem origem no centro da galaxia. Imagens de alta resolucao
produzidas por Novak et al. (1997, ref. [228|), com base no continuo de radio, permiti-
ram a observacao direta de filamentos de gas molecular com uma iluminacao intrinseca
nao-térmica no centro galactico, cuja explicacao mais simples, segundo eles, é que es-
sas estruturas sao sustentadas perpendicularmente ao plano por um campo magnético
puramente dipolar. Em uma revisao a respeito da componente AQ do campo de grande
escala, Han (2001, ref. [229]) prediz que o momento magnético da Via Lactea aponta
do norte galdctico para o sul, baseando-se na observacao de uma componente vertical
residual de campo ~ 0.2 uG na posicao do Sistema Solar, depois que perturbacoes
locais e a componente regular sao retiradas.

No caso da rotacao diferencial, o = | transforma o tensor o em uma quantidade
escalar na equagao do dinamo e o efeito- () se estabelece na regiao. O campo magnético
gerado possui uma configuracao geométrica altamente dependente do angulo azimutal
que se traduz, no caso das galaxias, para uma dependéncia da longitude galactica.

Apesar do congelamento do fluxo garantir que o campo se mova junto ao plasma, os
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mode AD, i = 0° mode AD, i = 60° mode AD, i = 90°

mode Al ,i=0" mode Al , § = 60° mode Al , i = 90°

Figura 37: Exemplos do modo antissimétrico para m = 0 e m = 1, segundo o modelo
do grupo de Elstner. Para m = 0, o campo magnético é chamado axissimétrico. O
angulo i ¢ o angulo de visada com relagao ao eixo-z. Figura da referéncia [224].

valores da intensidade do campo nao estao correlacionados a distribuicao de matéria: a
equacao do dinamo nao considera densidades, apenas a condutividade elétrica do meio.
Por esse motivo, é comum que os bragos magnéticos (caracteristicos do modo Sm para
m > 1) de galaxias espirais ndo sigam a densidade dos bragos de matéria, como ocorre
na Via Lactea (veja a figura 38).

Outro fator importante é o movimento turbulento do gas, que ocorre em escalas
< 10% pc na Via Lactea e confere helicidade ao plasma. Sem a turbuléncia, o campo
resultante seria extremamente espiralado’™. Sofue et al. (1986, ref. [230]), que j4 haviam
obtido essas solucoes, acreditam que a origem do campo da nossa galaxia ¢ primordial,
uma hipotese baseada na idéia de que um campo ordenado extragaléctico foi capturado
na fase protogalactica, contraido, torcido pela rotacao diferencial para formar uma
estrutura espiral bissimétrica e sustentado até hoje pelo mecanismo de dinamo. Tanto
o grupo de Sofue, quanto o de Elstner obtiveram escalas de tempo de difusao magnética
da mesma ordem ou maiores do que a idade do universo, assim como para a escala de

tempo de saturacao desse campo de acordo com o tltimo grupo, demonstrando que

"8No sentido de que teria um angulo de passo p < 1°, definido na préxima sub-secdo.
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modos diferentes podem coexistir. Isso é, de fato, o que acontece na Via Léctea, onde
os modos A0 e S1 sao preferencialmente excitados (ref. [93]).

O campo total no disco possui uma intensidade média ~ 10® vezes menor do que
no bojo e é composto pela sobreposicao de uma componente regular e uma aleatoria,
com intensidades da mesma ordem; Alvarez-Muniz, Engel e Stanev (2002, ref. [231])
citam a dificuldade de medir experimentalmente a intensidade da parte turbulenta e,
com base na literatura, utilizam o intervalo By, (7) = [0.5,2] X B¢, (7). Beck (2001,
ref. [82]) deriva (6 +2) puG para o campo total local, ou seja, na regido do Sistema
Solar, através de medidas de polarizacao de radiacao sincrotron de radio e assumindo a
equiparticao de energia entre raios c6smicos e campos magnéticos, um valor superesti-
mado em ~ 40% por causa das flutuagoes B/ (B) ~ 1. Ainda nesse trabalho, o campo
regular local é estimado em (4 + 1) uG pela analise de dados de radiacdo sincrotron
Otica e (1.4 +£0.2) uG por medidas de rotagao de pulsares. Beck nota que apesar do
Sistema Solar estar localizado entre dois bracos de matéria da galaxia, o campo regular
local faz parte de um brago magnético (veja figura 38). Na parametrizacao de Stanev,
que seré apresentada na sub-secao a seguir, a intensidade do campo magnético galactico
na posicao do Sistema Solar é 1.5 uG; as sondas Voyager 1 e Voyager 2, lancadas em
1977, realizaram a primeira medicao direta do campo interestelar sem a influéncia do
vento solar, 29 anos mais tarde, obtendo ~ 2 uG (2006, ref. [232]).

A hipo6tese mais plausivel a respeito de como ocorre a transicao do campo mag-
nético entre as regioes do bojo e disco da Via Lactea é através da torcao das linhas
de campo no processo do mecanismo de dinamo segundo a acao «-§2, onde campos
toroidais sao transformados em dipolares e vice-versa, pela combinacao entre turbulén-
cia e rotagao diferencial de um gas ionizado (como foi discutido na se¢do 3.5). Por
isso, nesta tese, a descontinuidade do campo em p = 4 kpc nao foi retirada sob o argu-
mento de que os valores dados pelas parametrizacoes nessa fronteira possuem mesma
ordem de grandeza, de modo que isso nao compromete a reconstrucao das trajetorias

de particulas pela técnica do backtracking.
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Figura 38: Sobreposi¢ao dos modelos do campo magnético BSS da Via Lactea e dos
cinco bracos. O interbraco de Orion aparece na cor violeta e é a estrutura com escala
de comprimento galactica mais préxima do Sistema Solar. Os bragos completos sao
Perseu (em verde), Sagitario (em laranja), Centauro (em azul) e Norma (em vermelho).
Todas as estruturas estao graficadas em escala.

4.4.1 O campo no disco da galaxia

O modelo adotado nesta tese para o campo magnético no disco da Via Lactea é o de
Stanev (1997, ref. [233]), baseado em uma revisdo extensa de parametros derivados a
partir de medidas de rotagao de Faraday de pulsares por Beck et al. (1996, ref. [93]). O
campo ¢é configurado no modo S1, e portanto suas simetrias sao classificadas como BSS-
S (espiral bissimétrica com paridade par) de acordo com as evidéncias mais recentes
(2001, ref. [229]). No referencial de Sgr A* o médulo do campo é representado em

coordenadas cilindricas como
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B (pa 2 z) =f (z) B (p’ 90)’ (65)

onde

= se |z| < zo

exp (—3

T o (2 e (-

=
20

) se |z| > 2o

representa o campo magnético do halo da galaxia. A parte radial ¢ dada por

B(p,9) = Bolp)cos [go—mn (pﬁ)} (67

sendo

By (p) = Bo (68)

|

As constantes sdo experimentais e valem z; = 0.5 kpc (altura de escala do campo
magnético), By = 4.4 uG, R = 8.5 kpc (distancia Sol - Centro Galactico), py =

10.55 kpe (distancia galactocéntrica da intensidade méaxima do campo em [ = 0°) e

3 = cot (p), onde p é o angulo de passo™ e vale —10°.
Por fim, o campo é escrito como
B (p,¢,2) = B (p,p,z) [psinp + ¢ cos p] (69)

e definido na regiao 4 kpc < p < 20 kpc em relacao ao eixo-z. Se p > 20 kpc, o campo

é considerado nulo.

0Ou angulo de crescimento de uma espiral, em relacio & tangente a um circulo naquele ponto.
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Figura 39: Representagao grafica do modelo de campo magnético de Stanev para o
disco da Via Lactea (z = 0). O anel preto sobre o eixo-z indica a posi¢ao do Sistema
Solar.

4.4.2 O campo no bojo da galaxia

Para o centro da Via Lactea, foi adotado o modelo de Prouza e Smida (2003, ref. [234]),
que usa as estimativas do momento magnético da galaxia dadas por Han (2001, ref. [229]).
A configuracao do campo ¢ corresponde ao modo A0, ou seja, sua classificacao segundo
as simetrias é dada por ASS-A (espiral axissimétrica com paridade impar). No referen-
cial de Sgr A*, as componentes cartesianas do campo sao representadas em coordenadas

esféricas como

é(r,gp,H) = ’i—g (2fcosﬁ+ésin9>,
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onde pug = —184.2 uG kpc® é o momento de dipolo magnético da galaxia. O campo
definido acima vale para a regiao p < 4 kpec.

Alguns autores extrapolam do modelo de Stanev (sub-se¢ao 4.4.1) para determi-
nar o campo magnético no bojo da galaxia em regioes proximas a p = 4 kpc, man-
tendo a parametrizacao dada pela equagao (69) mas considerando o valor da envoltoria

By (p) = By (4 kpe) constante na regiao p < 4 kpc.

3 -~ \ \ / / 2 - - - N
Lo TtNNN gy T T | Log1g (1Bug (X) 1)
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Figura 40: Modelo de Prouza e Smida para o campo magnético na regiao central da
Via Lactea. Note que a escala de intensidade é logaritmica.

4.4.3 O campo total da Via Lactea

A intencao desta parte é a familiarizacao visual com as parametrizagoes apresentadas
nas sub-secoes 4.4.1 e 4.4.2. No capitulo 6, serao mostrados casos onde as trajetorias de
raios césmicos sao determinadas predominantemente pelo campo no disco da galéxia,
assim como, em outras situacoes, particulas sao defletidas quase totalmente pelo campo
no bojo. O conhecimento da geometria do campo magnético regular da Via Lactea
¢ essencial para se criar uma intuicao qualitativa frente a dados relativos a direcoes

celestes da chegada de raios cosmicos.
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Figura 41: Vista lateral do campo magnético regular da Via Léctea nos intervalos
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z (kpc) ¢

Figura 43: Vista em perspectiva do campo magnético regular da Via Lactea nos inter-
valos —9 < Zipe <9, =9 < Yipe <9 e —3 < Zipe < 3.
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5 A técnica de backtracking

5.1 Meétodo

Seja uma particula relativistica com massa m, carga q e velocidade v, localizada na
posi¢ao 7, sujeita a um campo magnético B (7). Sua equagao de movimento é determi-

nada pela forca de Lorentz

d _
—mi) = q |7 x B (7) (70)
que, em geral, ndo possui solu¢do analitica. Apesar de v = v (), note que dvy/dt
U - (dv/dt) = 0, ja que a for¢a associada ao campo magnético nao realiza trabalho.

Numericamente, é possivel escrever

- q [, 5/
AUJ' ~ % |:’Uj,1 X B (T’jfl)] At]‘,1

desde que os intervalos de discretizacao temporal sejam suficientemente pequenos. A
técnica do backtracking de antiparticula consiste em reconstruir trajetérias de particulas
a partir de condicoes iniciais, observando que a equacao de movimento é invariante sob
a aplicagao simultanea das transformagoes ¢ — —q e ¥ — —¥ em (70).

Considere um niucleo de nimero atémico Z com energia = 1 EeV e seja 5 = v/c
o vetor que representa o sentido da velocidade dessa particula. Nas unidades usuais da

escala da galaxia, como discutido na secao 3.1, a variagao de E é dada por

. 7 [ - T At
admos 2 [G B (B0) | (B2)). @

EeV kpc

que implica no incremento

B = Bj—1+ AB;.
Nesta parte, EJ deve ser normalizado a cada j-ésimo passo para que a particula nao

ultrapasse a velocidade da luz. O incremento espacial tem a forma

AT S AN I
(50) —owm (552). ™

com o valor da velocidade da Iuz dado por cype/xa = 0.306.

A determinacao do tamanho dos passos temporais é delicada e varia muito de
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autor para autor, geralmente sendo tomada como constante. Para minimizar o tempo
de processamento sem comprometer a precisao na reconstrucao da trajetoria, ¢ interes-
sante trabalhar com passos variaveis. No trabalho apresentado nesta tese, defini passos
temporais que variam de acordo com o gradiente da intensidade do campo magnético

no sentido da propagacao da particula. Através da escolha de um e (< 1),

B 7+ A7) — B(7)]

= <e (73)
3@
define At através da equagao (72). Explicitamente,
G
At < - — (74)
c|( VB, B
VB,
VB.-f

5.2 Regioes onde B (r) ~ 0

No disco da galaxia, existem regioes onde ’é (F)‘ ~ 0 e o codigo de reconstrugao entra
em uma seqiiéncia de incrementos que tendem a zero, fazendo a particula parar (veja
a equagdo (74)). Portanto, é essencial encontrar uma fun¢ao B,,.q (7), somente para o
calculo de At, cujo valor seja, longe dos zeros, tao proximo de )g (F)‘ quanto desejado
e, sobre os zeros, algum valor predeterminado, nao nulo e localmente minimo. Com a

substitui¢ao de (67), a equagao (65) toma a forma

B (r') = Benvat (7) cos [g ()],

ou seja, o produto de uma fungdo envoltéria (ndo nula e positiva) com uma fungio
periddica, responséavel pelos zeros do campo magnético. Definindo § (< 1) como uma

fracao do valor da envoltoria sobre os zeros do campo real, considere a funcao

(6,7 = e lo 0]

Assim, as propriedades necessarias para o calculo de At dentro da Via Léctea sdo

encontradas escrevendo-se
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Binod (0,7) = 0 Benpot (T) 2 Fy (6,7) + G (6, 7) F_ (6,7)], (75)
onde a férmula

1
1+ exp [£G (6,7T)]

¢ baseada na distribuicao de Fermi-Dirac. A deducao completa da funcao utilizada para

Fi<57f>:

definir a equacao (75) ¢ dada no Apéndice A.
Por definicao, na regiao p > 20 kpc, e portanto fora da regido definida para o

disco da Via Lactea, vale que
® Biod (0,7) assume algum valor constante qualquer;

e At assume algum valor constante qualquer, ja que B (7) = 0 implica em

VB,
VB,-G ||=0
VB. 3

na equacao (74). Isso garante que a particula ndo pare ao sair da galaxia e sua

trajetoria continue, a partir desse instante, retilinea.

Aparentemente, a definicdo acima para At tornaria desnecessaria a atribui¢ao de um
valor a By, (6, 7) fora da galéxia; a rigor, porém, o passo temporal é calculado através
de uma estimativa da variacdo do campo na dire¢do (instantanea) de propagacio da
particula, dada pela equagao (73). Isso significa que, proximo a fronteira, pode ocorrer
a situacao em que a posicao 7 esta contida dentro da Via Lactea enquanto ¥+ A7 nao
estd, violando a escolha do parametro de precisao do passo ¢ < 1. Com a definicao
apresentada para At, variacoes bruscas do acréscimo temporal na fronteira sao evitadas
e a particula cruza p = 20 kpc suavemente.

Esse efeito também pode ocorrer nas reconstrucoes durante o cruzamento em
p = 4 kpc, que separa as regioes do campo magnético do disco e do bojo da galaxia.
Novamente, devido ao fato das parametrizagoes descreverem cada uma dessas compo-
nentes com a mesma ordem de intensidade na regiao limite, a anélise das trajetorias

nao é comprometida devido a escolha do tamanho do passo como descrita nesta secao.
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5.3 O comportamento de B,,,q (9,7)

No capitulo 6 serao mostrados os resultados obtidos a partir do codigo de back- e
forwardtracking desenvolvido para esta tese. Devido & quantidade de dados, ficara
claro que o tempo de processamento para cada direcao de emissao ou deteccao de
particulas é uma questao importante: um valor constante e muito pequeno de Aty,
garante a precisao espacial relativa a reconstrucao das trajetérias dos raios cosmicos;
com um valor muito grande, o tempo é reduzido a custo da precisdo. A fun¢ao By,.q (7),

apresentada na equagao (75) para uso exclusivo no numerador da equagao (74), ou seja,

Atzi Bmod(dﬂj)
c VB, -3
VB, 3

VB, -f

dado um valor predeterminado de € (< 1), foi concebida impondo-se valores nos ex-
tremos de uma distribuicao do tipo Fermi-Dirac quando a variavel em questao tende a
Fo0.

Seja um observador localizado na posicao inicial ]30, dentro da Via Lactea. Em
t = 0, ele parte com a velocidade da luz na dire¢ao (normalizada) 7, € mede o campo

magnético ponto a ponto ao longo do tempo na posicao correspondente

P (t) = Py + figps L.

Os zeros de B (7), segundo a parametrizagdo apresentada na sub-se¢do 4.4.1 para o
campo no disco da galaxia, sdo evitados pela funcao B,,.q (0,7) onde ela toma algum
valor 0 (< 1) da envoltoria
R

Benvol (T) = Benval (p,2) = f (2) Bo p (76)
do campo magnético, dada pelo produto das equagdes (66) e (68), na regiao . A
figura 44 mostra a intensidade do campo magnético medido pelo observador que se
move em uma regido onde |z| < 0.5 kpc; duas regides de zeros sdo detalhadas na
figura 45. O valor 6 = 0.1 foi escolhido apenas para tornar possivel a visualizacao
do campo modificado sobre os minimos de B (7) e nao corresponde ao valor utilizado

nas reconstrucoes de trajetorias de raios cosmicos na andlise proposta nesta tese. A

descontinuidade observada na figura equivale ao cruzamento da fronteira da galéxia,
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regido para a qual By,.q (J, p = 20 kpe) = 1.5 pG.

Ao longo do eixo-z, a envoltoria do campo magnético parametrizado, dada pela
equagao (76), apresenta uma descontinuidade na primeira derivada por causa da defini¢ao
de f(2) como uma fun¢io que varia de maneiras diferentes em relacdo a um parametro
de escala de altura (veja equagao (66), na sub-se¢ao 4.4.1). A figura 46 mostra o com-
portamento do campo medido por um observador que cruza esses planos, dados por
z = +0.5 kpc; como Bepye () independe de f/(z), o campo modificado nao é influen-
ciado de maneira alguma. De fato, o poder da definicao de B, (J,7) esta na garantia
de que quaisquer trajetorias de particulas sejam reconstruidas suavemente em todas as

regioes de transicao do campo magnético da Via Lactea, inclusive na sua fronteira.

(LUG)

Intensidade dos campos

0 20 40 60 80
Tempo (ka)
Figura 44: Campo magnético da Via Léactea, em preto, medido ponto a ponto por um

observador na regido |z| < 0.5 kpc. A envoltéria do campo aparece em azul, enquanto
o campo modificado é representado por uma linha tracejada vermelha.
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Figura 45: Detalhes do comportamento de Bj,.q (6,7) na figura 44, proximo de (a)
t = 36.38 ka, onde Bepyo =~ 1.73 uG, e (b) t = 12.71 ka, para o qual Be,e =~ 3.33 puG.
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Figura 46: Anéalise semelhante & apresentada na figura 44, para o caso de um ohservador
cuja trajetoria cruza os planos z = £0.5 kpc, onde f’ (2) nao é definida.
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5.4 Magnitude dos incrementos espaciais

Os resultados da aplicagao da técnica do backtracking a alguns eventos reais serao
apresentados no capitulo 6. O primeiro deles compreende dois raios césmicos cujos
parametros reconstruidos com base nos dados do Observatério Auger definem duas
posicoes celestes separadas angularmente por ~ 1°. A reconstrucao espacial das tra-
jetorias, junto a uma escolha especifica de cargas elétricas dos nicleos, mostra que
ambas as particulas primarias percorrem o plano da Via Lactea em torno da latitude
galactica b = 0°, onde o campo magnético é mais intenso. Além disso, os dois primérios
também penetram profundamente a regiao do bojo da galaxia. Por esses motivos, os
eventos em questao serao usados nesta secao como exemplo para uma estimativa da
magnitude dos incrementos espaciais envolvidos na analise do backtracking segundo os

métodos analiticos adotados e descritos nesta tese.

Figura 47: Vista em perspectiva das trajetorias reconstruidas a partir dos dados do
Observatorio Auger para dois eventos reais. Dadas as energias primérias e as diregoes
celestes de chegada, a trajetoria em azul é o resultado do backtracking para um nicleo
de carbono, enquanto a trajetoria em violeta representa um nicleo de nednio. Ambas
partem da posicao da Terra e sao tracadas até a saida da Via Lactea, nao significando
que isso, de fato, tenha ocorrido.

A figura 47 apresenta as reconstrucoes espaciais das trajetorias do evento com en-
ergia 101.13 EeV, ao qual foi associado um niticleo de nebnio, e do evento com 61.78 EeV,
associado a um nicleo de carbono. Observe a auséncia de quebras nos tracos, principal-

mente quando as particulas cruzam regioes onde a parametrizacao do campo magnético
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é diferente. Note também como a técnica do backtracking é sensivel as diferencas entre
energias e composicoes quimicas, apesar da proximidade angular dos eventos.

Para cada uma dessas reconstrucgoes, os valores de Ary,. foram registrados e
sao apresentados graficamente na figura 48(a) para o intervalo total de variacdo dos
incrementos espaciais. Como a carga elétrica do carbono (Z = 6) ¢ menor do que a
carga do neodnio (Z = 10), a magnitude da intera¢do com o campo magnético também
é menor e o nucleo equivalente ao carbono acaba por cruzar o limite espacial da Via
Lactea em menos iteragoes comparado ao nednio. O valor maximo dos picos, referentes
as regioes da galaxia onde B (7) & 0, crescem a medida em que a intensidade do
campo decresce, ou seja, de acordo com o afastamento dos priméarios em relacao ao
centro da galaxia. A figura 48(b) mostra o intervalo aproximado de (0,0.1) kpc como

caracteristico da escala de comprimento dos valores de Aryp..

0.7
Carbono
— 0.56 Nednio
0
0, 0.42
LY
0.28
[
< 0.14 ¢
o L i‘ J&L P !
0 1x10° 2x103 3x10°3 4x10° 5x10°3 6x10°
Numero de iteracdes
(a)
0.1 Carbono
. 0.08 Nednio
[9)
0, 0.06
v
0.04
[
< 0.02 | J
0 t,

0 1x103 2x10°3 3x10° 4x103 5x10°3 6x10°3
Numero de iteracdes

(b)

Figura 48: Valores de Ary,. a cada iteracao para os nicleos de carbono e neonio rela-
cionados a dois eventos reais detectados no Observatorio Auger. Em (a), o intervalo
~ (0,0.7) kpc no eixo das ordenadas corresponde a variacao total dos incrementos es-
paciais, enquanto (b) mostra a escala de comprimento caracteristica dos incrementos
como pertencente ao intervalo ~ (0,0.1) kpc.
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Pela equacgao 72, é interessante observar que uma escala de comprimento <

10! kpc equivale a tempos < 0.327 ka.

5.5 Teste de correlacao espacial

Na secao 5.1, foi mostrado como os incrementos espaciais A7 sao ajustados dinami-
camente no backtracking de acordo com a variacao espacial do campo magnético na
posicao e no sentido de propagacao da particula. Como o c6digo de reconstrugao é
baseado em passos temporais At; ~ Ar;/c, cada trajetoria possui um perfil temporal
especifico que depende da direcao de chegada, energia e carga elétrica do primario.

Raios cosmicos observados em posicoes celestes proximas e com F/Z equivalentes,
dentro de uma janela de tempo coerente, podem ser utilizados na procura por fontes
através da correlacao espacial. Essa analise é equivalente a busca de algum objeto as-
trofisico ativo localizado na posicao onde a distancia relativa entre particulas é minima
(e inferior & escala de comprimento envolvida no problema). Note, porém, que a com-
paracao entre as posicoes de niicleos primarios ao longo de suas respectivas trajetorias
sO é consistente se os tempos das particulas forem sincronizados.

Para quaisquer duas particulas (1) e (2), as posicoes 71 = 71 (¢) e 72 = 72 (1)
definem a magnitude ‘F(l) — 77(2)| que se deseja determinar (ou encontrar o valor minimo,
por exemplo). Sendo Atgl) e At§-2) os intervalos temporais calculados pelo codigo e dado

um tempo fixo tg, a sincronia é baseada na determinacao dos indices k e [ tais que

l

k
to ~ Z At§1) = Z At§2).
j=1

J=1

A partir disso, as posicoes das particulas sao calculadas como

F (o) = > ARY

—_

<
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5.6 A componente turbulenta do campo

Como mostrado acima, a escala de comprimento dos passos calculados pelo coédigo ao
longo da trajetéria de uma particula possui ordens < 107! kpc, seja para o campo
magnético na regiao do disco da galaxia ou no bojo. Note que este também é o inter-
valo de valores caracteristicos dos comprimentos relacionados a turbuléncia do campo
magnético da Via Lactea, evidenciado através de observagoes experimentais discutidas
na secao 4.4. Portanto, nos casos em que a componente turbulenta é considerada na
analise, basta que ela seja sorteada aleatoriamente a cada iteracao. Pela simplicidade
na representacao das equagoes nesta secao, fica implicito que as posigoes e a intensidade
dos campos magnéticos possuem dimensdes de kpc e uG, respectivamente, em acordo
com o método desenvolvido na segao 5.1.

Nesta tese, a componente irregular do campo magnético galactico foi inserida
no codigo de propagacao através de simulacoes de Monte Carlo. No referencial da
galaxia, os valores de intensidade foram sorteados segundo uma distribui¢cao uniforme

no intervalo

Biury (T) = [0.5,2] X By (7)),
descrito na secao 4.4, enquanto o sentido do campo foi simulado através de vetores
unitarios

sin 0, cos @,

~

buy = | siné, singp,

)

cos 0,

distribuidos uniformemente em angulo solido, ou seja, seguindo as distribui¢oes angu-

lares azimutal e zenital

Yu \ 2mu

6, )\ arccos(1—2v)

onde u e v sdo varidveis aleatorias distribuidas uniformemente no intervalo [0, 1]. Isso
significa que, dados os conjuntos u; = {uy, us, us, ...} e v; = {vy,v9,vs3,...}, 0 i-ésimo
vetor direcional do campo deve ter a forma b; = b (u;, v;). Assim, a componente turbu-

lenta foi sorteada a cada iteragao como
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Eturb (Fj—l> = Biurp (Fj—l) Z;j—l

e somada a componente regular para simular o campo magnético total da Via Lactea

na posicao 7. O vetor

étot (Fj—l) = éreg (Fj—l> + éturb (Fj—l)

é a forma final do campo usada na equacdo (71) para a determinacao de Aﬁj.

Apesar das flutuagoes do campo magnético seguirem uma relacdo dB/ (B) ~ 1
na galéxia, como descrito na secao 4.4, a dispersao espacial das particulas tragadas sob
influéncia do campo total se da de maneira aproximadamente isotropica em torno do
caminho que um nicleo traca segundo a forca associada unicamente ao campo regular.

Um esboc¢o matematico desse efeito é dado no Apéndice B.

5.7 O forwardtracking

A emissao de nicleos com energias ultra-altas também pode ser simulada a partir da
posicao de algum objeto astrofisico especifico, sendo analisada, em seguida, a maneira
como essa radiacao coésmica se propaga sob influéncia do campo magnético da Via
Lactea e, por fim, a possibilidade de que as trajetorias construidas interceptem a lo-
calizacao espacial da Terra na galaxia. Esse método é conhecido como o forwardtrack-
ing de particulas. Matematicamente, o cédigo de construcao das trajetorias usa uma
metodologia idéntica a apresentada nas segoes anteriores deste capitulo, com a obser-
vacao de que, na equagao de Lorentz (equacao (70), na se¢do 5.1), nao hé a conjugagao
simultanea de carga e sentido do vetor velocidade da particula, uma vez que o problema

nao envolve reconstrucoes.

139



fonte

trajetoria da
particula

Figura 49: Representacao, sem escala de proporcionalidade, mostrando o volume de
deteccao de raios cosmicos associado a Terra na técnica do forwardtracking.

Para cada trajetoria construida a partir da posicao de um objeto astrofisico can-
didato a fonte, o parametro mais importante é a distancia de aproximacao maxima
do niicleo primario a Terra. Especificamente para esta tese, a metodologia de analise
desenvolvida para a técnica do forwardtracking baseou-se no estabelecimento de um
volume esférico, centrado na posicao do planeta, dentro do qual a radiacao césmica
simulada é considerada passivel de deteccao. A geometria do problema é apresentada
na figura 49. No ponto associado a distancia de aproximacao maxima, necessariamente
registrado dentro do volume, o vetor unitario —ﬁ, relacionado a direcao de propagacao
5 = ¥//c da particula, representa a diregao celeste da posi¢ao aparente da fonte, a uma
determinada energia. Evidentemente, B ¢ um vetor tangente a trajetoria e, sobre o
ponto que define a distancia minima do ntcleo & Terra, o angulo entre 5 e o vetor
posi¢ao da particula no referencial do planeta (linha verde tracejada na figura) é 90°.

Note que, na analise exposta acima, a posi¢ao do observador (ou do observatorio)
sobre o planeta nao é considerada, devido a incompatibilidade entre as escalas de tempo
do periodo de rotacao da Terra e dos passos temporais definidos pelo codigo de propa-

gagao.
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5.8 Sistemas de referéncia

Na anélise espacial das trajetorias de raios cosmicos, posicoes de objetos astrofisicos
e distribuicao de matéria na galaxia, o sistema de referéncia mais importante é o que
possui o centro da Via Lactea como origem. O eixo-z é definido pela semi-reta que
parte desse ponto e passa pelo Sistema Solar, localizado a 8.5 kpc de Sagitario A*.
O Sol esta localizado a 34.6 pc de altura em relacao ao plano do disco da galaxia,
desprezivel na escala de kiloparsecs mas usada para definir o sentido do norte galactico,
ou seja, o eixo-z. Evidentemente, o eixo-y é definido a partir dos outros dois como
zx & = 9. Todos os sistemas secundérios sao definidos a partir do sistema da Via

Lactea; a figura 50 mostra como eles se relacionam.

YcG

Sol
yr

' XcG

Figura 50: Defini¢do do sistema de referéncia da Via Lactea (retas pretas tracejadas),
tendo o Centro Galactico como origem. O plano xy do referencial do Sol, em vermelho,
estd contido no plano do disco da galdxia. O sistema local de um objeto candidato
a fonte, em roxo, aparece projetado sobre o plano do disco galactico e nao se localiza
necessariamente em zog = 0. O sentido do eixo-z de todos os referenciais aponta para
fora da pégina.

O segundo referencial a ser considerado é o do Sol, que na escala galactica de com-
primento tera a origem aproximada pela posi¢ao da Terra (1 UA =~ 4.85 x 1079 kpc <

1 kpe). O eixo-z desse sistema aponta em dire¢ao ao centro galactico e o eixo-z possui o
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mesmo sentido do eixo-z da galdxia. Dessa maneira, o sistema da Terra se relaciona ao
sistema da Via Lactea por uma rotacao de 180° em torno do eixo-z e um deslocamento
de 8.5 kpc ao longo do eixo-z.

Objetos astrofisicos sao catalogados a partir de observacoes feitas na Terra ou
proximo dela; sejam essas posicoes denotadas por 7. Dadas as defini¢oes acima, uma
posi¢ao qualquer medida no sistema de referéncia de Sagitario A*, ou simplesmente
Centro Galactico (CG), sera representada por 7og. Portanto, no sistema do CG, a
Terra esté localizada em dy = (8.5,0,0). Se R, é a matriz de rotagao de 180° em torno

do eixo-z, com a forma

segue a relacao

7r = R (Foe — dr).

Usando o fato de que R;' = R,

Tog =dr + R, 7p

¢ a principal transformacao utilizada na técnica do backtracking.

Para o caso em que a emissao de raios cosmicos é simulada a partir da posicao
predeterminada de um objeto astrofisico candidato a fonte, correspondendo & técnica
do forwardtracking, os eixos do sistema de referéncia local do astro possuem o mesmo
sentido dos eixos do referencial CG, sendo sua origem transladada por uma quantidade

dp. Assim, uma posi¢ao 7 no sistema local de coordenadas da fonte equivale & posicao

Tog =dp +7p

nas coordenadas do sistema CG.
Em todos os referenciais secundarios S, é interessante definir coordenadas an-
gulares usuais de longitude [g e latitude bg, de modo que as dire¢oes sao escritas na

forma
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Tg cos bg coslg
ng=— 1\ ys = cosbg sinlg

rs
Zg sinbg

( ls > _ ( arctan (ys/xg) ) (77)
b arcsin zg '

No sistema de referéncia da Terra, os angulos (lg,bs) = (Ir,br) coincidem com

ou, inversamente®’,

as coordenadas galacticas, escritas simplesmente como (I,b). Como as longitudes sao
medidas a partir do eixo-z. em dire¢ao ao eixo-y;., os mapas galacticos sao representa-
dos com os valores positivos de [ a esquerda da origem na projecao azimutal de Aitoff,

escolhida para os graficos desta tese.

5.9 Validacao do método dos passos adaptativos

Nesta secao sao apresentados resultados de testes do método dos passos adaptativos
(PA) quanto a sua precisdo espacial e sua concordancia com o método numérico de
Runge-Kutta de quarta ordem (RK). Todas as particulas priméarias foram consideradas
protons (Z = 1) e as trajetorias foram reconstruidas pela técnica do backtracking até
que elas atingissem o limite da galaxia p = 20 kpc. As diregoes de chegada e energia dos
27 eventos apresentados na revista Science pela Colaboracao Auger (ref. [50]) foram
obtidas da publicagdo subseqiiente na Astroparticle Physics (ref. [235]) para serem uti-
lizadas como condicoes iniciais nos codigos de reconstrucao das trajetorias. Os eventos
serao citados segundo a ordem em que aparecem listados nessa tltima referéncia.

O modelo do campo magnético empregado, concebido por Harari, Mollerach e
Roulet (1999, ref. [236]), ¢ uma variacdo suavizada da forma paramétrica de Stanev
com uma extrapolacao dos bragos espirais para dentro da regiao do bojo, utilizada na
colaboragao para o processo de benchmark (verificacao). Na tltima sub-se¢do desta
parte, a concordancia entre PA e RK é demonstrada para 91 eventos considerados
especificamente em uma anélise que assume a correlagao entre raios césmicos com ener-

gia ultra-alta e AGNs. Todas as reconstrucoes de trajetorias que levam aos resultados

80Na equagao (77), em particular, é preciso atencao no calculo do arco tangente considerando-se o
quadrante, no plano-zy, que contém a projecio ps = (zs,ys).
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desta tese foram realizadas através do PA com e = 0.01, definido pela equagdo (73) na

secao H.1.

5.9.1 Precisao espacial em um campo magnético uniforme

Seja um campo magnético uniforme dado por B = (0,0, —1.5) xG ¢ uma magnitude de
incremento temporal At = 0.01 ka, derivada do valor médio dos incrementos temporais
calculados para a reconstrucgao das trajetorias dos 27 eventos. A direcao da velocidade
inicial de um tinico préton com energia 1 EeV, em coordenadas galacticas, foi estipulada
como sendo (I,b) = (—90°,0°) no sentido positivo do eixo-ycg. A posi¢do inicial da
particula sobre o eixo-rc¢ representa a posicao da Terra na Via Lactea, ou seja, zog =
8.5 kpe.

Para a verificacao da precisao do PA em relacao a uma orbita perfeitamente cir-
cular, o codigo foi iterado 10° vezes correspondendo a 67 voltas completas da particula.
S€ Tinicial € Tfinal 530 0s raios de Larmor inicial e final, respectivamente, o resultado
numeérico obtido foi

T final — Tinicial ~131 x10°7.
Tinicial
As medidas atuais de distancias ~ kpc na Via Lactea possuem um desvio com ordem

de, no minimo, 10~ kpc.

5.9.2 Precisao espacial em um modelo paramétrico de campo magnético

galactico

Para quantificar a precisao espacial do PA em um modelo de campo magnético galactico
parametrizado, as trajetorias dos 27 eventos foram inicialmente reconstruidas até o
limite da galaxia. A partir dessa regiao, os sentidos das velocidades foram invertidos
e as particulas foram propagadas novamente para o interior da Via Lactea. Entao,
para cada evento, a distancia de maxima aproximacao a Terra foi determinada. A
distribuicao dessas distancias foi decomposta nas coordenadas cartesianas galécticas,
resultando nas trés distribuicoes que aparecem graficadas na figura 51.

Essas distancias de maxima aproximacao se distribuiram em torno da posicao da
Terra com o valor médio (0.018 4 0.035) kpc, equivalendo a uma “ida” e uma “volta”
das particulas. Portanto, uma trajetoria tipica até o limite da galaxia deve possuir

um erro médio de (0.018 kpc) /2 = 0.009 kpe. Comparado a distancia distancia Terra-
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Sagitario A*, o valor 0.009/8.5 &~ 1073 esta dentro da precisao dos calculos que envolvem

distancias e posicoes na Via Lactea.
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Figura 51: Histogramas da distribuicao das distancias de maxima aproximacao a Terra
para cada eixo coordenado da galédxia, a partir das reconstrugoes envolvendo o back- e
o forwardtracking de protons com base nos 27 eventos.

5.9.3 O benchmark com os 27 eventos

As trajetorias dos 27 eventos foram reconstruidas através de ambos PA e RK e entao,
para cada método separadamente, as diferencas angulares entre as direcoes de entrada
dos raios césmicos na Via Lactea e as direcoes de deteccao no Observatorio Auger foram
determinadas.

Na figura 52(a), essas diferencas foram calculadas através do PA para e = 0.01.
Em (b), uma anéalise semelhante foi realizada através do RK com passos temporais

At = 0.001/c, onde as unidades usuais de espaco e tempo sao kpc e ka, respectivamente.
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Os histogramas diferem devido ao evento de ntimero 13, cuja reconstrucao pelo PA
resultou numa diferenca angular de 3.98° que, segundo o RK, foi de 4.01°. Dada a
resolugao angular atual do Observatério Auger, esses valores podem ser considerados

equivalentes.
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1(; passos adaptativos
c 8
% 7t e = 0.01
2
§ o
4l
3 L
2L
1 L
0 1 2 3 4 5 6 7 8
Diferenca angular entre a direcdo de
entrada na Via Lactea e a direcéo
de detecgdo no observatdério (graus)
(a)
12 r
11 ¢
1oy Método numérico:
o Runge-Kutta
5
5 6 At = 0.001/c
a
§ o
4l
3 L
2 L
1 L
O L

0 1 2 3 4 5 6 7 8
Diferenca angular entre a direcdo de
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Figura 52: (a) Histograma dos desvios angulares causados pelo modelo de campo mag-
nético galactico suavizado segundo a reconstrugao com o PA com e = 0.01. (b) Mesma
analise utilizando o RK com At = 0.001/c. Os intervalos angulares sdo de 1°. Os
riscos distribuidos ao longo das bases das barras indicam as posi¢oes dos valores dessas
diferencas sobre o eixo das abcissas.

Considere agora as 27 diregoes de saida da Via Lactea determinadas através da
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reconstrucao das trajetorias dos eventos até o limite da galdxia. Para cada evento, a
diferenca angular das dire¢oes dadas por PA e RK foram determinadas. A figura 53

mostra a distribuigao resultante, que possui um comportamento médio (0.016 £ 0.012) °.

9,

8,

. p = 0.016°

o = 0.012°

g 67
[0]
o 5t
2,1 PA: € = 0.01
& RK: At = 0.001/c
03,

2,

l,

O,

0 0.0125 0.025 0.0375 0.05
Diferenga angular entre resultados
dados por PA e RK (graus)

Figura 53: Histograma comparativo entre diregoes reconstruidas por PA e RK sobre o
limite da galaxia para os 27 eventos considerados.

A figura 54, publicada pela Colaboragao Auger (2008, ref. [235]), mostra o resul-
tado da distribuicao angular entre as direcoes de entrada de prétons na Via Lactea e
as dire¢oes de deteccao no Observatorio Auger quando o modelo do campo de Stanev

é considerado.

14 [
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10 +

°f L]
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0 1 2 3 4 5 6 7 8
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Figura 54: Histrograma das diferencas angulares entre as dire¢oes de entrada de pro-
tons na Via Lactea e as direcoes de deteccao no Observatorio Auger, associadas aos
27 eventos, para o qual o modelo do campo de Stanev foi utilizado pela colaboracao.

147



Apesar dos modelos diferentes adotados para o campo magnético, os graficos das
figuras 52(a) e 54 diferem apenas por causa dos eventos de nimeros 12 e 19. No 1l-
timo histograma, esses eventos estao contidos no intervalo entre 3° e 4°, enquanto no
primeiro os valores das diferencas angulares segundo o PA sdo 2.96° e 2.95°, respectiva-
mente. Pelos mesmos argumentos apresentados anteriormente, esses valores podem ser
considerados como pertencentes ao limite de intervalo angular 3° e, portanto, ambos os

histogramas sao equivalentes.

5.9.4 Concordancia entre os métodos para 91 eventos

Na secao 6.4, 91 eventos serao considerados num estudo sobre a composicao quimica
de raios cosmicos possivelmente associados a AGNs. A mesma andlise do benchmark
foi aplicada a esses raios cosmicos detectados no Observatério Auger e as distribuicoes
das diferencas angulares entre a direcao de detecgao e a direcao de saida da Via Lactea,
determinadas separadamente para o PA e o RK, sao apresentadas na figura 55. Assim
como no caso dos 27 eventos, as diferengas entre os histogramas ocorrem devido a
valores proximos dos limites dos intervalos angulares. Como o tamanho desses intervalos
¢ da mesma ordem da resolucao angular do observatoério, os graficos sao considerados
equivalentes.

Sobre o limite da galaxia, a direcao de propagacao de cada particula foi deter-
minada através de ambos o PA e RK. Novamente, uma comparacao evento a evento
entre essas direcoes reconstruidas resulta na distribuicao representada pelo histograma
da figura 56. Os métodos numéricos concordam, em média, com (0.025 £ 0.044) °, sig-

nificando que nao ha divergéncia entre eles.
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Figura 55: Anélise semelhante a apresentada na figura 52. Histograma dos desvios
angulares segundo a reconstrugao pelo (a) PA com ¢ = 0.01 e (b) RK com At = 0.001/c.
Os riscos nas bases das barras de 1° indicam as posi¢oes dos valores numéricos obtidos
sobre o eixo das abcissas.
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Figura 56: Histograma semelhante ao da figura 53, mostrando a comparacao entre
direcoes reconstruidas por PA e RK sobre o limite da galaxia para os 91 eventos con-
siderados.
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6 Resultados

Neste capitulo sao apresentadas varias aplicacoes das técnicas do back- e forwardtrack-
ing, fundamentadas nas parametrizacoes do campo magnético da Via Lactea apresen-
tadas na secdo 4.4. E assumido que os raios cosmicos interagem unicamente com esses
campos, sendo as trajetorias definidas unicamente a partir deles, sem quaisquer outros
efeitos de espalhamento, absorcao ou perda de energia.

Parte do trabalho baseou-se em dados reais, ou seja, chuveiros atmosféricos ex-
tensos medidos e caracterizados pelo Observatorio Pierre Auger. Valores das grandezas
fisicas determinados nas reconstrugoes, tais como a dire¢ao (celeste) de chegada e a
energia de cada evento, foram usados como pontos de partida para a técnica do back-
tracking na busca por fontes de raios cosmicos ao longo de suas trajetorias dentro da
galaxia. A técnica também foi aplicada em conjunto com dados recentes envolvendo a
correlagao da radiacao com objetos astrofisicos associados a processos de energias altas,
como os AGNs; para essa andlise, a correlagao ponto a ponto é uma hipotese sobre
a qual é desenvolvido um possivel espectro da composicao quimica dos raios coésmicos
com FE > 10'8 eV. Ambas as frentes de pesquisa descritas acima nao se contrapoem:
a primeira pode ser usada para a comparacao entre os tipos de estrelas contidos em
outras galaxias e na Via Lactea, caso seja estabelecido que AGNs simplesmente tracem
os locais onde ocorre a aceleracao de particulas até as energias finais medidas.

Em outras secoes, o forwardtracking ¢ explorado como uma ferramenta para pre-
ver diregoes de chegada possiveis na Terra e estabelecer limites provaveis no espectro de
composicao quimica priméaria a determinadas energias, partindo da simulacao de raios
coésmicos emitidos nas posicoes de objetos astrofisicos conhecidos. As particulas sao
acompanhadas ao longo das trajetorias pelo campo magnético, seja a passagem pela
Terra constatada ou nao, até que elas saiam da Via Lactea. O objetivo dessa anélise,
sob a hipotese de que as parametrizacoes envolvidas refletem o campo real da galéxia
com boa aproximacao, é ajudar na interpretacao dos dados acumulados com o tempo
de operagao do Observatorio Auger. Na analise angular de pequena escala, o estudo da
composicao quimica também pode ser determinante na desambiguacao de candidatos
a fontes de naturezas diferentes.

Para os casos em que os valores das latitudes galacticas envolvidas maximizam
a intensidade do campo magnético do disco (b ~ 0°), a escolha dos nitimeros atémicos

no intervalo Z = 1 — 16 fundamenta-se em duas observacoes experimentais distintas.
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Medidas da rotagao de Faraday relativas ao campo de grande escala da galédxia resultam
na parametrizagao apresentada na sub-secao 4.4.1, cuja intensidade méaxima é 9.35 uG.
Deseja-se que trajetorias de particulas com energias até 100 EeV sejam reconstruidas
com um raio de Larmor comparavel ao comprimento caracteristico de ~ 1 kpc desse
campo. Assim, a equacao (29) indica que a composi¢ao quimica deve ser restrita ao
limite aproximado de Z < 12. Além disso, regides galacticas relacionadas a estrelas
com grande massa apresentam correlagao espacial com direcoes de onde é detectada
a abundancia do elemento Al (Z = 13), um subproduto da cadeia de nucleossintese
CNO, descrita na secao 4.2. A energia liberada das reacoes de fusdo nuclear no centro
de estrelas esta relacionada diretamente as correntes convectivas, que causam a mistura
e o transporte de elementos da regiao central para a superficie, assim como também
sustenta a atividade atmosférica estelar, responsavel pela injecao e, conseqiientemente,
pelo enriquecimento quimico do meio interestelar da nossa e de outras galédxias. Esse
ultimo mecanismo é comumente associado a estrelas com massas > 25 My, como Bier-
mann e Sigl apontam (2001, ref. [206]). J& que a aceleragao de particulas as energias
mais altas depende de que elas sejam injetadas acima de um limiar energético, é ra-
zoavel supor que a abundancia elementar com Z < 13 seja observada no fluxo de raios
cosmicos (como de fato acontece para a radia¢ao cosmica de baixas energias). Sob essas
condicoes, o intervalo escolhido para os numeros atémicos foi estendido até Z = 16.
Nas analises em que as latitudes envolvidas aproximam-se dos p6los da Via Lactea, ou
casos em que as energias das particulas sejam extremas (F > 100 EeV), o decaimento
exponencial do campo permite que a escolha da composicao quimica se estenda até
elementos transférricos.

Tanto para o back- quanto para o forwardtracking, os parametros de precisao,
discutidos no capitulo 5, foram escolhidos como € = § = 1072, Assim, cada trajetoria
reconstruida a partir da Terra até que a particula saia da Via Lactea requer apro-
ximadamente um minuto de processamento do cédigo pelo programa Mathematica 5.
Assume-se sempre ¢t = 0 como sendo o tempo em que as particulas primarias sao
injetadas na galaxia a partir da origem de algum referencial (como a Terra ou algum
tipo de estrela). No caso de particulas presas no campo magnético do bojo, assumindo
a parametrizacao de Prouza e émida, o c6digo impoe uma condigao de parada quando o

tempo de permanéncia na galaxia atinge 300 ka, um limite que raramente foi atingido.
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6.1 O evento 200433900047

A primeira anélise desta tese, fazendo uso da técnica do backtracking, foi realizada
a partir do banco de dados Herald, envolvendo valores resultantes das reconstrucoes
geométrica e energética dos dados coletados apenas pelo arranjo de superficie. O céu
apresentado na figura 57 representa eventos com padrao de qualidade T5, relativos ao
periodo de operagao do observatorio entre 12 de janeiro de 2004 e 13 de marco de 2006.

Uma regiao de estudo foi escolhida com base nas coordenadas galacticas (I, b) =
(—27.67°, —17.05%), referentes ao evento com energia 101.13 EeV e numero de identifi-
cacao®! 200433900047, devido a um segundo evento, com energia 61.78 EeV, separado
em ~ 1° de distancia angular em relacao ao primeiro. Apesar da correlacao em an-
gulo, quis-se testar se existe alguma correlagao espacial entre os eventos, através da
reconstrucao de trajetorias, que aponte para regioes onde eles possam ter tido a mesma
origem. Separadamente, também foi testada a possibilidade de cada um deles repre-
sentar raios cosmicos que teriam passado pelo bojo e centro galicticos, mesmo que,
observada na Terra, a separacao angular entre a direcao de chegada do evento de maior
energia e a posi¢ao do centro da galaxia seja ~ 32.14°. A confirmacao desse fato expli-
caria parcialmente porque o Observatério Auger nao detectou indicios de um excesso
localizado do fluxo na dire¢ao de Sagitario A* (2007, ref. |237]).

A figura 58 mostra a selecao de eventos dentro de uma janela de 12° em torno do
evento 200433900047. Na tentativa de generalizar a idéia da procura pela correlagao
espacial entre varios eventos, uma busca foi realizada nessa regiao sob os critérios de
decréscimo de energia na ordenacao temporal, além da separacao angular crescente em
relagao ao evento central. O resultado é apresentado na tabela 5 e representado grafi-
camente na figura 59, onde é possivel visualizar um alinhamento dos eventos. Tam-
bém é observada uma relacao direta entre separacao angular e decréscimo da energia,
sugerindo um efeito semelhante ao de um espectrometro de massa (neste caso, um

espectrometro de energia).

81 Ntumero de identificacdo dos eventos, detectados pelo arranjo de superficie, catalogados no banco
de dados Herald, como discutido na segao 2.5.
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90°

2x1018 < (B / Eev) < 4x1019
o 4x10!9 < (E/Eev) < 1020
®  (E/Eev)> 1020

Figura 57: Eventos detectados pelo arranjo de superficie do Observatorio Auger no
periodo entre 1° de janeiro de 2004 e 13 de marco de 2006.
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Figura 58: Selecao de eventos em uma janela circular de 12° em torno do evento

200433900047.
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Tabela 5: Relagao dos cinco eventos de maior energia contidos na regiao celeste apre-
sentada na figura 58. A terceira coluna refere-se a separacao angular das direcoes de
chegada, reconstruidas para eventos secundarios de energia ultra-alta, em relacao ao
evento de 101.13 EeV.

Identificador | Energia (EeV) | Separagao angular | Data e horario da chegada

200433900047 101.13 - 04,/12,/2004 (13h 41min 20s)
200605500089 61.78 1.01° 24,/02/2006 (15h 09min 01s)
200606400110 14.13 4.92° 05/03,/2006 (16h 33min 16s)
200606900156 8.41 6.40° 10,/03/2006 (14h 51min 58s)
200607100445 6.29 8.95° 12/03/2006 (17h 48min 29s)
—4°
-10.5° -
S
S -17°
3
2
3 o
-23.5°
o
-30°
—145° =210 22750 340 4050

Longitude Galactica

Figura 59: Disposicao espacial dos cinco eventos relacionados na tabela 5. Observe o
alinhamento dos pontos. Os circulos cinzas servem como referéncia e estao centrados
no evento com energia reconstruida 101.13 EeV.

Antes do uso das parametrizagoes para o campo magnético da galaxia, uma anélise
preliminar foi feita sob a hipdtese de um campo magnético homogéneo e constante.
Esse tipo de abordagem, apesar de deficiente, ainda é encontrada com freqiiéncia na

literatura. Dadas as aproximacoes
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para a diferenca entre os tempos de chegada de raios césmicos protdnicos na Terra
(ref. [16]), a analise envolvendo os eventos apresentados na tabela 5 aponta para campos
com intensidades no intervalo B ~ (1 — 12.3) uG, compativeis com as medidas no disco
da Via Lactea desde que L = 0.4 kpc. A velocidade da luz, essa distancia equivale
aproximadamente a 1.3 x 103 anos, sendo muito pequena, na escala galactica, para que
algum processo astrofisico associado a energias altas tenha ocorrido sem que se tenha
registro, ou entao que nao tenha trazido conseqiiéncias radiativas para o planeta Terra
(como, por exemplo, uma supernova ou uma explosao de superficie de um magnetar).

A primeira parametrizacao do campo magnético da galaxia para a aplicacao da
técnica do backtracking utiliza a extrapolagao do modelo de Stanev para o bojo (veja
a discussao feita na sub-sec¢ao 4.4.2). Tomando como ponto de partida as diregoes de
chegada e as energias, a figura 60(a) apresenta as distancias de aproximagao méxima
de um raio cosmico ao CG como resultado das reconstrugoes relativas ao evento com
101.13 EeV, baseadas na composi¢ao quimica de niicleos com ntmeros atomicos no
intervalo Z = 1 — 16. A linha tracejada equivale & mesma anéalise no caso de uma
particula neutra, enquanto a linha cheia representa o raio de 4 kpc do bojo. Portanto,
ntucleos entre o hidrogénio e o magnésio mostram uma aproximagao ao CG em relacao
a um néutron ou féton com a mesma energia e direcao de chegada na Terra. Ja el-
ementos entre o boro e o sédio tém parte de suas trajetorias dentro do bojo da Via
Lactea, enquanto o aluminio, silicio, fosforo e enxofre afastam-se dessa regido. Quando
a mesma andlise é feita para os trés ultimos eventos da tabela 5, a intensidade do campo
magnético no disco segundo a parametrizacao de Stanev implica em raios de Larmor
< 1 kpe (veja a equagao 29 na se¢do 3.1). Com isso, as particulas tendem a seguir os
bragos magnéticos da Via Lactea e todos os nicleos se afastam da regiao do bojo. A
figura 61 exemplifica esse efeito para o evento com 14.13 EeV. A partir deste ponto,

portanto, os trés eventos de menor energia serao desprezados na anélise de correlagao.
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Figura 60: (a) Distancia minima das trajetorias dos nicleos com Z = 1 — 16 em relagao
ao CG, reconstruidas a partir da direcao de chegada e energia do evento com 101.13 EeV.
Se a particula priméria atribuida a esse evento é considerada neutra, entao sua distancia
minima ao CG é representada pela linha tracejada no grafico. O raio do bojo da Via
Lactea, 4 kpc, é representado pela linha cheia. O modelo de campo magnético no bojo
da galéxia é uma extrapolagdo do campo de Stanev para o disco. (b) Mesma analise
realizada em (a) para o evento com energia 61.78 EeV.
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Figura 61: Distancia minima das trajetorias dos niicleos com Z = 1 — 16 em relagao ao
CG, reconstruidas a partir da dire¢ao de chegada e energia do evento com 14.13 EeV.
As linhas tracejada e cheia sao definidas da mesma maneira que na figura 60.

A segunda parametrizac¢ao ainda utiliza o modelo de Stanev para o campo no disco
da Via Lactea, mas o modelo de Prouza e Smida é usado agora para descrever o campo
magnético na regiao p < 4 kpc, que compreende o bojo. Seguindo o método analitico
descrito no paragrafo anterior, os resultados sdo apresentados na figura 62(a) para o
evento com energia 101.13 EeV, e na figura 62(b) para o evento com 61.78 EeV. Na
primeira imagem, observe que o nicleo do elemento berilio sofre o efeito transitério pela
regido p = 4 kpc através do calculo de At (compare com a figura 60(a)), como descrito
na parte final da se¢ao 5.2. O mesmo pode ser observado para o hélio no segundo grafico
(compare com a figura 60(b)). Note que esse efeito de transicdo nao compromete o0s
ntcleos cuja distancia de aproximagao maxima ao CG é ~ 4 kpc. No bojo da galaxia, a
influéncia do uso do modelo de Prouza e Smida no lugar da extrapolagao do modelo de
Stanev afeta consideravelmente niicleos que de fato penetram ~ 107! kpc nessa regiao.
A figura 63 ilustra a distribui¢do espacial das trajetorias reconstruidas de acordo com

a composicao quimica suposta para o evento com energia 61.78 EeV.

158



— A%
0
Q, 5 4
~
4.5 gH'ﬁeii'i'iririririri
Q ¥ *Be Mg
O w 4, B
4
% C

adncia minima ao
(3]
(6]

Dist
=
X

Elemento quimico (nticleo)

(a)

(kpc)
5]
e

CG
o

adncia minima ao

Dist

Elemento quimico (nticleo)

(b)

Figura 62: (a) Andlise semelhante & apresentada na figura 60 para o evento com
101.13 EeV, sendo as linhas tracejada e cheia definidas da mesma maneira. Agora,
o modelo de Prouza e Smida é usado para descrever o campo magnético no bojo da
galaxia, enquanto o modelo de Stanev descreve o campo no disco. (b) Mesma analise
usada em (a) para o evento com energia 61.78 EeV.
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Figura 63: Vista em perspectiva da reconstrucao espacial das trajetorias de nicleos
com ntimeros atomicos variados no intervalo Z = 1 — 16 para as diregoes de chegada do
evento com energia 61.78 EeV. Observe a presenca de ambos os efeitos de aproximacgao e
de afastamento das particulas primarias em relacao ao centro da galaxia. As trajetorias

sao mostradas na regiao p < 10 kpc.
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Durante o processo de nucleossintese em centros de estrelas com grande massa,
explicado na secao 4.2, o enriquecimento de elementos pesados resulta em uma ordem
de abundancia cujos quatro nicleos mais favorecidos sao *He, 2C, 1°0 e 22Ne. Suponha
que a injecao desses elementos nas atmosferas estelares ocorra através de um mecanismo
de transferéncia de energia cuja eficiéncia é proporcional & razao entre o nimero de
massa A e a carga () do fon, como mostrado na sub-secao 4.3.1. Seja também algum
processo eletromagnético de aceleracao até as energias mais altas em que a razdo F/Z
¢ aproximadamente constante, sendo E a energia final do nicleo e Z o seu ntimero
atomico. Por causa de pequenos excessos no valor de A/(Q) para os elementos quimicos
nebnio e carbono, assuma os valores 7/ = 10 para o ntcleo que representa o evento
com 101.13 EeV e Z = 6 para o primario do evento com 61.78 EeV. Essas escolhas
satisfazem a condicao E/Z = “constante” pois
Egey _ 10~ 101.13 -~ 61.78

Z 10 6 ’

além de que, segundo os resultados apresentados nos graficos da figura 62, essas escolhas

também minimizam a distancia de aproximacao das particulas em relagao a regiao
central da Via Lactea, direcao na qual o isotopo 26Al é observado em grande quantidade.
Note também que, pelas figuras 60 e 62, os produtos mais abundantes do ciclo CNO
concentram-se dentro do bojo da galaxia, independentemente do modelo de campo
magnético adotado para essa regiao.

Como mencionado na se¢ao 5.5, a correlacao espacial entre particulas pode ser uti-
lizada na busca por fontes de raios cosmicos desde que as posicoes dos nicleos primérios
sejam sincronizadas ao longo das trajetorias. Na figura 64(a) sdo comparados os tem-
pos integrados para ambos os nicleos mencionados acima na reconstrucao que utiliza a
extensao do modelo de Stanev para o campo no bojo da Via Lactea. A diferenca inicial
entre os tempos de detecgdo na Terra (quase um ano e trés meses; veja a tabela 5)
¢ muito pequena em relacao a escala de tempo galéctica, sendo portanto desprezada.
Observe que o ntcleo de nednio possui passos temporais que fazem o tempo integrado
sobressair em relacao ao tempo do carbono, um fato decorrente da geometria do campo
magnético no bojo. Na extensao da parametrizacao de Stanev para essa regiao, os
vetores do campo magnético permanecem paralelos ao plano do disco da galaxia. Dev-
ido ao confinamento das particulas no campo do disco, elas tendem a entrar na regiao
do bojo com pequena elevacao (do vetor velocidade) e, neste caso, dentro do limite

|z| = 0.5 kpe. Junto a pouca penetragao de ambos os ntcleos no cilindro p < 4 kpe, a
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interacao entre cargas e campos é fraca e elas sao desviadas novamente para fora.
Quando o campo magnético na regiao do bojo da galaxia é descrito pelo modelo de
Prouza e Smida, apesar de nao haver uma transicao brusca da intensidade na fronteira
(P, 2)ipe = (4,0), 0 sentido do campo muda em 90° (acompanhe a analise com as figuras
apresentadas na sub-se¢ao 4.4.3). Isso equivale a um méaximo da for¢a de Lorentz para
os nucleos em questao. Devido a carga, o raio de Larmor do neonio decresce mais
rapidamente, implicando na diminuicao dos valores dos passos temporais equivalentes
e na inversao do comportamento do tempo integrado em relacao a analise apresentada

no paragrafo anterior, como mostra a figura 64(b).
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Figura 64: Comparacao entre os tempos integrados relativos as trajetorias reconstrui-
das para os eventos com 101.13 eV (neonio) e 61.78 eV (carbono). Em ambos os casos,
o modelo de Stanev descreve o campo magnético no disco da galaxia. Para o bojo, (a)
é resultado da utilizagdo da extensdo do modelo de Stanev, enquanto (b) representa a
descricao do campo segundo o modelo de Prouza e Smida. A linha vermelha representa
uma reta com 45° de inclinacao. Devido a proximidade angular entre as direcoes de de-
teccao desses dois eventos, os passos temporais de ambas as particulas possuem valores
proximos até algumas dezenas de ka apos terem sido injetadas a partir da Terra (t = 0
nos graficos).

Assim, qualquer andlise de correlacao espacial entre nucleos que se propagam por
qualquer configuracao de campos magnéticos parametrizados deve levar em consider-
acao a sincronia temporal entre as particulas primarias. Um codigo de correcao espacial

que sincroniza os tempos dos eventos mencionados acima foi escrito para as respectivas
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atribuicoes de composi¢ao quimica. O resultado é apresentado na figura 65.
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Figura 65: Distancia relativa entre os niicleos de ne6nio e carbono como resultado
das duas configuracoes de campo magnético escolhidas para a regiao do bojo da Via
Lactea, descritas no texto. As linhas pontilhadas marcam a entrada das particulas em
p < 4 kpe, que ocorre 22.77 ka ap6s a injegao de ambas as particulas a partir da posigao
da Terra.

Nessa analise, com o uso da parametrizacao de Prouza e émida, note que ha um
minimo, em ¢ ~ 68.39 ka, na separacao espacial entre os nicleos de neonio e carbono,
equivalente a ~ 0.17 kpc. Este ponto se encontra aproximadamente a 10.07 kpc da
Terra e a 1.79 kpc do CG, nas coordenadas galacticas (I,b) ~ (1.98°, —4.91°), como é

indicado pelo ponto verde na figura 66.
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Figura 66: Vista em perspectiva das reconstrucoes espaciais das trajetorias referentes
aos nicleos de carbono, para o evento com energia 61.7826 eV, e de nednio, com energia
101.133 eV. O ponto verde indica a posicao de aproximacao méxima das trajetorias,
equivalente ao minimo da curva vermelha em ¢ ~ 68.39 ka no grafico da figura 65.

Uma busca pela correlagao espacial entre as trajetorias de particulas primarias,
sendo estas simuladas como niicleos com composicao quimica no intervalo 7 = 1—16, e
as estrelas Wolf-Rayet conhecidas na Via Léctea, catalogadas segundo o trabalho mais
recente de van der Hucht (2001, ref. [189]), foi realizada para ambos os eventos com
energias 101.13 EeV e 61.78 EeV. Nenhum resultado positivo foi obtido. Como pode
ser visto nas figuras 67, 68 e 69, a catalogacao desse tipo estelar ainda é incompleta e

cobre, em maior parte, o dominio +x¢cg da Via Lactea devido a localizagao da Terra.
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Figura 67: Mesma representagao da Via Lactea apresentada na figura 66, do ponto de
vista do norte galactico (—Z¢g), mostrando a distribui¢do espacial de estrelas Wolf-
Rayet segundo o catélogo de van der Hucht (veja referéncia no texto).
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Figura 68: Ponto de vista —Z¢¢ da Via Lactea, seguindo a configuracao espacial das
trajetorias dos eventos e da distribuicao de estrelas Wolf-Rayet, como representada na
figura 67.

Figura 69: Via Lactea do ponto de vista +ycqg, com configuracao espacial idéntica a
apresentada na figura 67.
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6.2 O magnetar SGR 1806-20

O soft gamma repeater SGR 1806 — 20, como descrito na sub-secao 4.3.2, é uma estrela
de néutrons altamente magnetizada cuja luz proveniente de uma explosao de superficie
atingiu a Terra em 27 de dezembro de 2004, coincidindo com a época do inicio da
operacao do Observatorio Auger. Membros da colaboragao vém procurando evidéncias
da influéncia desse evento na geracao de raios cosmicos de altissima energia impondo
cortes na medida do fluxo na diregdo do magnetar (2008, ref. [238] e 2010, ref. [239]).
Nesta secao, o forwardtracking foi utilizado a partir da posicao do SGR 1806 — 20 na
Via Lactea na tentativa de prever posicoes celestes preferenciais para a observacao de
particulas primarias possivelmente associadas a estrela.

Para a anéilise, o referencial local do magnetar foi tomado como base no trata-
mento da emissao de particulas, como explicado na secao 5.8. As energias consideradas
para os primarios foram E/Z = 10 eV, 10%° eV e 10*' eV, onde Z é a carga elétrica do
ntcleo. As figuras 70, 71 e 72 representam, respectivamente, a simulagao de particulas
geradas com essas energias. Cada pizel dos graficos esta associado a uma longitude e
latitude locais do magnetar, variadas de 1° na direcao de cada uma dessas coordenadas
angulares, a partir das quais os caminhos foram tracados através do campo magnético
regular da galaxia. Para cada trajetoria, uma distancia de aproximacao méxima a Terra,
d,, foi inferida a fim de se determinar a existéncia de direcoes preferenciais de emissao
que resultem na possivel observacao de nicleos com energias altissimas provenientes
da posicao do magnetar. Os resultados sao mostrados na tabela 6. Para particulas
com energias F/Z = 102 ¢V e E/Z = 10?! eV, os tracos da propagacao nas diregoes

preferenciais sao mostradas na figura 73.
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Figura 71: Emissao de particulas com E/Z = 10?° ¢V, como na figura 70, representada
nas coordenadas locais do magnetar. Note a aproximacao dos nticleos através do codigo
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Figura 72: Emissao de particulas com E/Z = 10?! eV, como na figura 70, representada
nas coordenadas locais do magnetar. A aproximacao dos nucleos se da, agora, em trés
regioes distintas.

Terra

Figura 73: Vista em perspectiva das reconstrugoes espaciais das trajetorias de nicleos
com E/Z = 10% eV, em vermelho, e E/Z = 10*' eV, em laranja, segundo as dire¢oes
preferenciais equivalentes apresentadas na tabela 6. As particulas foram propagadas
apenas pelo campo magnético regular da galaxia.
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Tabela 6: Coordenadas angulares locais do SGR 1806 — 20 para as quais foram ve-
rificadas distancias de aproximacao méxima dos raios cosmicos a Terra. As direcoes
apresentadas correspondem as regioes avermelhadas dos graficos das figuras 70, 71 e 72.

E/Z (eV) lSGR bSGR dp (kpC)
10 —-1° | =2° 1.5317
10%° —=2° | —1° | 0.0838

7° 0° 0.06421

102 20° | =7 | 0.1723

20° 8° 0.4782

Uma vez que as direcoes preferenciais de emissao foram estabelecidas para cada
energia, a componente irregular do campo magnético da Via Lactea foi inserida no
codigo de propagagao e simulado através do método de Monte Carlo, como explicado
na se¢ao 5.6. Para cada par (lsgr, bsgr) listado na tabela 6, a emissdo de 500 niucleos foi
simulada com o valor equivalente de energia por nucleon. A cada trajetoria construida,
foi registrada a distancia de aproximac¢ao méaxima da particula a Terra. Apesar da
medida atual da posicao do Sistema Solar sobre o eixo-z da Via Lactea, 8.5 kpc, possuir
um desvio padrao de 1.1 kpc, como citado na introducao do capitulo 4, foi estabelecido
um volume esférico com raio muito mais restrito, de 0.1 kpc, centrado na Terra, dentro
do qual foi assumido que a radiacao coésmica simulada seria passivel de deteccao. Nos
pontos associados as distancias de aproximacao méxima registrados dentro do volume,
0s vetores unitarios —ﬁ, relacionados a diregao de propagagao B = ¥//c de cada nicleo,
representam direcoes celestes dispersas em torno da posi¢ao aparente do SGR 1806 — 20
a uma determinada energia, como explicado na secao 5.7. Os resultados desta analise
sao apresentados na figura 74.

Nenhum nticleo simulado com E/Z = 10'% eV teve passagem pela posigiao da
Terra. E possivel notar, através da figura 73, que as trajetorias das particulas con-
sideradas sao determinadas expressivamente pelo campo magnético do bojo da Via
Lactea, além de que, para este caso particular, a propagagao nao possui curvaturas
em forma de espiral. Assim, os incrementos temporais, gerados a cada iteracao pelo
codigo de reconstrucao, foram integrados durante os percursos dos primarios pelo campo
magnético regular e subtraidos do tempo de propagacao da luz por um caminho retilineo
entre o SGR 1806 — 20 e a Terra. Na figura 74, esses intervalos de tempo, que aparecem
associados as dispersoes de eventos simulados, devem ser interpretados como ordens de

tempo para que a observagao de raios cosmicos (dessas dire¢oes) possa ser associada a
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observacao dos bursts de raios-y do magnetar.
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Longitude galactica

Figura 74: Dispersao das direcoes de chegada na Terra, em coordenadas galacticas,
de 500 raios césmicos simulados a partir de cada direcao preferencial na posicao do
SGR 1806 — 20. Os pontos em vermelho representam nicleos com energia E/Z =
10%° eV, enquanto pontos em laranja representam nicleos com E/Z = 10*! eV. As
posicoes reais do magnetar e do Centro Galéctico sao indicadas por pontos pretos. Os
intervalos de tempo associados a cada conjunto de eventos simulados correspondem ao
atraso do tempo de chegada das particulas, na Terra, em relacao ao tempo de chegada
da luz, supondo que foétons e niicleos tenham sido emitidos em um mesmo momento.

Ainda referente a essas janelas temporais, note que mesmo a previsao de ~
38 anos, segundo a andlise de forwardtracking apresentada acima, invalida qualquer
relacao entre os pulsos de raios gama detectados em 27 de dezembro de 2004 e radiagao
cOsmica composta por particulas providas de carga elétrica, detectadas em qualquer
direcao até hoje pelo Observatorio Auger. Como descrito na sub-se¢ao 4.3.2, o tempo
de vida tipico dos magnetares é ~ 10* anos, durante os quais as explosoes de superficie
desse tipo de estrela liberam energia com uma certa regularidade, ja que o processo de
difusao magnética é descrito por uma funcao do tempo e os bursts sao gerados através

de relaxacgoes sucessivas da crosta. Portanto, sob as hipoteses discutidas no inicio desta
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se¢ao, é interessante que se busque por pequenos excessos no fluxo de raios cosmicos de

energia ultra-alta nas direcoes celestes apresentadas na figura 74.

6.3 O Aglomerado de Virgem

Apesar da atividade magnetohidrodinamica associada ao Aglomerado de Virgem, e-
xemplificada na se¢ao 3.9 através das duas galaxias constituintes mais energéticas, M87
(que contém um AGN) e M90, nenhum excesso significativo no fluxo de raios cosmicos
é observado na diregao celeste, e nem proximo dela, associado ao agrupamento. A
grande maioria dos pesquisadores assume que raios cosmicos com energias entre 1012 eV
e 102! eV podem ser gerados no Aglomerado de Virgem, mas sofrem algum tipo de
espalhamento durante a propagacao que os desviam da direcao da Terra. O primeiro
trabalho publicado em uma revista influente, tratando o assunto, foi o de Wdowczyk e
Wolfendale, em 1979 (ref. [240]). Os autores atribuem a deficiéncia no fluxo de particulas
ultra-energéticas a difusao causada pelo campo magnético que permeia o interior do A-
glomerado de Virgem. Até recentemente, simulagoes mostram que essa hipotese parece
ser verdadeira. O trabalho de Dolag et al., publicado em 2009 (ref. [241]), mostra que
o efeito de lente magnética, simulado com base em observacoes da rotacao de Faraday,
produz uma anisotropia consideravel no fluxo de emissao de protons a partir das galaxias
do aglomerado no intervalo de energias (50 — 100) EeV. Essa dependéncia direcional
apresenta diferencas, em relagao ao valor médio do fluxo total, de fatores em torno de
cinco ou mais.

Por outro lado, Karakula e Tkaczyk (1985, ref. [242]) defendem a idéia de que o
campo magnético da Via Lactea, descrito por uma distribuicao de direcoes preferen-
cialmente longitudinal em relacao ao plano que define o disco da galaxia, age como um
espelho refletindo particulas carregadas que se aproximam de latitudes galacticas prox-
imas aos polos, ou seja, com U ~ +vZcg. Em uma posicao qualquer o pertencente a
regiao com essa configuracao de campo, observe que Zog - B (rée) =~ 0 implica no valor
maximo da magnitude de Zog X B (rca), proporcional a forga de Lorentz. No trabalho
citado, a transparéncia média da Via Lactea a raios cosmicos com energias > 107 eV é
simulada para vérios grupos de galaxias, incluindo o Aglomerado de Virgem.

A anélise dos dados que evidenciam uma correlacao entre posicoes de AGNs cata-
logados e raios cosmicos com energias > 6x 10! eV, detectados pelo arranjo de superficie
do Observatorio Auger (ref. [50], artigo citado previamente na segao 3.9), foi criticada

por Gorbunov et al. (2008, ref. [243]), entre outros argumentos, por niao apresentar
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eventos correlacionados ao angulo sélido correspondente a distancia angular de 3.1° em
torno da direcao celeste do Aglomerado de Virgem. Do total de 27 eventos analisados
pela Colaboracao Auger, os autores calculam que ao menos 6 eventos deveriam ter sido
detectados dentro dessa janela, complementando que a probabilidade do observatorio
nao ter detectado nenhuma particula na area de interesse é ~ 1073,

Para esta tese, a técnica do forwardtracking foi aplicada na simulacao de particu-
las emitidas a partir da posicao do Aglomerado de Virgem diretamente na direcao da
Terra. Foi assumido que o campo intergalactico nao influi de maneira significativa no
desenvolvimento das trajetorias (uma justificativa matematica para esse efeito ¢ dada
no Apéndice B), sendo considerado apenas o campo magnético regular da Via Lactea.
Seguindo as mesmas condi¢oes de outros autores, a posicao espacial do agrupamento é
baseada nos parametros que definem a posicao da galaxia M87, localizada nas coorde-
nadas galacticas ([, b) = (—76.23°,74.49°) (ref. [244]), & distancia 16.75 Mpc do Sistema
Solar (ref. [245]).

Assim como feito na secao 6.1, a composicao quimica escolhida para os nicleos
compreende o intervalo de nimeros atomicos Z = 1 — 16. No sistema de referéncia do
CG, seja ﬁemi a direcao fixa de emissao das particulas, dada por

Bos = — L
"y — 77|
onde 7y, é a posicao do Aglomerado de Virgem. Note que —Eem,» ¢ um vetor unitario que
representa a linha de visao de um observador na Terra em direcao ao agrupamento de
galdxias. Seja também ﬁdet a direcao associada ao ponto, sobre a trajetoria, equivalente
a distancia de aproximacao maxima de cada ntcleo ao planeta. Para esta analise, em

particular, o parametro

Q. = arccos (ﬂemi . 5det>

foi definido como a separacao angular entre as direcoes celestes de um raio césmico
detectado e a posicao do aglomerado. A idéia é verificar se existe uma relaciao entre
a composicao quimica e a energia das particulas que minimiza «a, definindo um es-
pectro elementar na direcao do Aglomerado de Virgem. Nenhum valor foi escolhido
previamente para o volume de deteccao, cuja geometria é descrita na secao 5.7. Esse
parametro serd usado, com base nos resultados, na aceitacao ou rejeicao dos eventos

simulados.
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Os angulos « sao graficados, na figura 75, em relagao a energia dos nicleos simu-
lados de hidrogénio, carbono, sédio e enxofre. O comportamento geral dessas curvas
foi verificado para todos os nticleos no intervalo Z = 1 — 16. Na escala de energia,
apdés o valor minimo de «a, também foi verificada a existéncia de uma regidao onde
(da/dlog,y E) > 0 até um valor maximo do angulo, seguido por um decaimento do-
minado pela rigidez magnética das particulas. O efeito de retomada do angulo com o
aumento da energia ocorre devido ao fato do Aglomerado de Virgem estar localizado
proximo ao norte galactico. Na linha de visao —Em, particulas simuladas penetram
a regiao cilindrica onde o campo magnético da Via Lactea é definido na coordenada
zoa =~ 72.94 kpc, que pode ser visto como uma altura em relagao ao disco da galaxia.
O raio dessa mesma regiao ¢ 20 kpc. Portanto, os niicleos desenvolvem trajetorias que
cruzam os bracos magnéticos da galaxia sucessivamente ao longo da coordenada radial
p (veja a equagdo (67) na sub-se¢do 4.4.1), tornando o angulo de detecgao sensivel a
energia das particulas sob influéncia predominantemente do campo magnético do halo
da Via Lactea (dado pela equacao (66), também na sub-se¢ao 4.4.1).

Os valores minimos e maximos da separacao angular «, correspondentes as se-
tas indicadoras nos graficos da figura 75, sdo representados na figura 76(a). Para o
intervalo de niimeros atdémicos considerado, as distribuicoes angulares equivalentes sao
(1.18 £0.41) ° e (3.85 4+ 0.03) °. Na figura 76(b), as distancias de aproximacao méaxima
de cada particula priméria a Terra sao graficadas. Observe que nenhum valor excede
0.4 kpc, validando, nesta anélise, a deteccao de todos os nticleos elementares a partir
do hidrogénio até o enxofre. O argumento para isso é o mesmo apresentado no caso do
magnetar (se¢ao 6.2), em que a incerteza de 1.1 kpc na medida do valor 8.5 kpc para a
posicao do Sol em relacao ao centro galactico permite definir volumes de deteccao com
raios < 1.1 kpe.

Na figura 75, os valores minimos de « aparecem associados a valores de energia
progressivamente maiores com o aumento de Z. Essa relagao é ilustrada na figura 77 e
define um espectro de composicao quimica, em relacao a energia, de particulas primérias

emitidas a partir do Aglomerado de Virgem em direcao a Terra.
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Figura 75: Perfil do angulo o em funcao da energia das particulas simuladas, exempli-
ficado através dos nicleos de (a) hidrogénio (Z = 1), (b) carbono (Z = 6), (c) sodio
(Z =11) e (d) enxofre (Z = 16). Para cada caso, a seta em vermelho indica a posi¢do
do valor minimo de «, enquanto a seta em azul indica o valor maximo do angulo, na
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méaximos, representados em azul, possuem uma dispersao (3.85 4+ 0.03) °. (b) Distancia
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Figura 77: Associacdo da composicao quimica limite de nicleos priméarios, simulados
a partir da posicao do Aglomerado de Virgem em direcao a Terra, com a energia dos
raios cosmicos, decorrente da minimizagao de o. Para um valor fixo de energia, como
exemplificado pela linha pontilhada, nimeros atomicos contidos na regiao verde do gra-
fico descrevem ntcleos que, detectados a uma distancia angular < 3.85° do aglomerado,
podem ter tido origem nesse objeto astrofisico.
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A interpretacao desse resultado final serd dada através de um exemplo. Suponha
que os parametros reconstruidos para um determinado evento indiquem uma direcao
celeste em correlagao angular com a posicao do aglomerado, além de uma energia
50 EeV (log,, (E/EeV) = 1.7). Segundo a figura 77, essa energia corresponde ao
nimero atomico “limite” Z = 6, identificado no grafico pelo carbono. Isso significa
afirmar que a particula associada ao evento ¢ um niicleo com composicao quimica entre
o hidrogénio e o carbono, ou seja, no intervalo Z = 1 — 6, assumindo a hipotese de que
o raio cosmico teve origem no Aglomerado de Virgem. Caso se saiba que Z > 6 e a
incidéncia do primario tenha sido observada na direcao desse mesmo objeto astrofisico,
entao a aplicacao da técnica do backtracking certamente resultara na reconstrugao de
uma trajetoria sem correlacao espacial com o aglomerado.

Suponha agora que nao se conheca a fonte das particulas. Observe a linha ponti-
lhada no gréfico da figura 77. Um ntcleo primario de litio, com energia 50 EeV, pode ser
associado ao Aglomerado de Virgem se a separagao angular da sua direcao de chegada
em relacao a linha de visao do objeto astrofisico seja < 3.85°. Caso ele seja observado a
mais de 3.85° do aglomerado, a qualquer energia, esta analise é inconclusiva a respeito
da origem da particula. J& um ntcleo do elemento nednio, com os mesmos 50 EeV
de energia, dificilmente é originario desse conjunto de galaxias, independentemente da
sua separacao angular em relacao ao aglomerado: a trajetéria da particula se afasta
progressivamente da direcao da Terra e o sentido de propagacao sofre uma deflexao de
90° no volume |z| = zp, definido pela altura de escala do campo zy = 0.5 kpc (segundo
o modelo de Stanev).

Outra maneira de entender a restricao da energia sobre a composicao elementar da
radiacao supostamente originaria de Virgem ¢ observando as curvas de «, como aquelas
exemplificadas na figura 75, para um valor fixo da energia. Na figura 78, as curvas que
representam o hidrogénio, litio e carbono fazem parte do exemplo em que a energia
50 EeV evidentemente minimiza o desvio angular de um ntcleo de carbono emitido a
partir do aglomerado, na direcao da Terra, em relagao a linha de visao. Considerando
os outros nicleos escolhidos, os desvios sao de 1.66° no caso do hidrogénio e 3.76° para
o litio. Em geral, se Z < 6 a essa energia dada, os desvios angulares maximos serao
sempre < (3.85 £ 0.03) °, determinados a partir da dire¢ao de propagagao sobre o ponto,
de cada trajetoria, correspondente a distancia minima da particula & Terra. Uma vez
que os limites de nimero atémico sao respeitados para cada valor da energia, de acordo
com o espectro mostrado na figura 77, a técnica do forwardtracking empregada nesta

andlise também garante que a regiao de deteccao esta restrita a um volume esférico com
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raio aproximado de 0.4 kpc. Como discutido anteriormente, dado o erro na medida
da posicao do Sistema Solar em relacao ao CG, é assumido aqui que essa restricao
volumétrica garante que radiacao césmica com as caracteristicas discutidas é passivel

de ser detectada.
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Figura 78: Curvas do hidrogénio, litio e carbono, semelhantes aos graficos apresentados
na figura 75, para o desvio angular o como funcao da energia do niicleo. Para o valor
fixo de 1.7 x 10'® eV, esses elementos apresentam, respectivamente, desvios de 1.66°,
3.76° e 0.69°.

6.4 AGNs e a composicao elementar de eventos com E > 50 EeV

Na segao 3.9, foi citado que a Colaboragdo Auger publicou, em 2007 (ref. [50]), um
trabalho em que a andlise dos dados relativos a determinados eventos registrados entre
19 de janeiro de 2004 e 31 de agosto de 2007 mostra uma correlaciao entre as posicoes
celestes de AGNs e raios cosmicos com energias ultra-altas. Dado um conjunto de
eventos provenientes de um fluxo isotropico, o estudo se baseou na probabilidade de
uma certa quantidade desses eventos apresentarem uma separacao angular méxima a
qualquer membro de uma colecao especifica de objetos astrofisicos candidatos a fontes
pontuais. Segundo os dados dos 14 eventos selecionados, o minimo absoluto da prob-
abilidade mencionada ocorre para os valores de energia > 57 EeV e redshift z < 0.018

(nota®?), sendo 3.1° o valor maximo para a separagao angular. Para a anélise apresen-

82Equivalente aos AGNs contidos no volume esférico, centrado na Terra, com raio ~ 75 Mpc.
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tada no traballho citado, foi pressuposto que primérios com energia altissima sao pouco
defletidos e suas dire¢oes celestes tracam aproximadamente as posicoes das fontes.

Nos anos que seguiram, a Colaboragao Auger prosseguiu catalogando eventos com
energias > 50 EeV que satisfaziam os padroes de qualidade impostos especificamente
para a analise da correlacao com AGNs. Até o dia 5 de outubro de 2009, 91 eventos
faziam parte da listagem. A andlise que serd apresentada a seguir parte da hipotese
de que esse conjunto de eventos esta relacionado a ntcleos elementares que possuem
alguma composicao quimica pesada. Também é assumido que, no momento em que
processos de aceleracao haviam conferido energias maximas e finais as particulas, cada
uma delas estava associada a direcao celeste de um tinico AGN identificado no catalogo
publicado por Véron-Cetty e Véron (2006, ref. [123]). Essas suposi¢oes criam um cenério
onde as correlacoes angulares entre raios coésmicos e AGNs geram um vinculo entre a
composicao quimica e a energia dos primarios, de maneira analoga a abordagem de
Gaisser ao aplicar o modelo da superposicao de Heitler para hadrons, como explicado
na sub-secao 1.3.2.

Dado um determinado evento do conjunto dos 91 eventos em questao, as quanti-
dades reconstruidas através dos programas utilizados no CDAS para analisar os sinais
gerados no arranjo de superficie (veja a se¢ao 2.3), como as que caracterizam a diregao
de chegada e energia das particulas primérias, foram inseridas no cédigo de backtrack-
1ng como condicoes iniciais. Trajetorias correspondentes a cada ntcleo com ntmeros
atomicos progressivamente maiores foram reconstruidas até que a fronteira da galaxia,
equivalente ao cilindro p = 20 kpc, fosse atingida. O codigo registrou, entao, as direcoes
de propagacao B’ = ¥//c dos primérios sobre essa regido, cada qual associada a um valor
diferente de Z. Supondo que o campo magnético extragaléctico possua uma distribuicao
isotropica em angulo solido e que, em média, sua influéncia sobre as trajetorias nesse
meio sejam despreziveis, os vetores 5 definem direcoes no universo associadas a acele-
racao de raios coésmicos. De modo analogo, os vetores —5 sobre p = 20 kpc podem ser
vistos como as dire¢oes de chegada da radiacao na Via Lactea.

O evento com nimero de identificagao 200904702497 na base de dados do Obser-
vatorio Auger, 74° membro da lista discutida acima, possui uma energia reconstruida
de 57.21 EeV e é utilizado como exemplo desta analise na figura 79. Para facilitar a vi-
sualizacao, apenas as posicoes de AGNs com z < 0.005 sao representadas. Cada ponto
em azul equivale a direcao celeste de chegada, na Via Léactea, de ntcleos primérios
que, segundo as composi¢oes quimicas associadas e a parametrizacao adotada para o

campo magnético da galaxia, resultariam na observacao do evento indicado pelo ponto
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laranja. Observe como a interagao entre carga e campo pode influenciar consideralvel-
mente a correlacao angular entre a direcao de um raio cosmico e as posicoes de objetos

astrofisicos no céu.

90°

-180°

—90°

Figura 79: Projecao de Aitoff da regiao [ < 0° das coordenadas galacticas dos AGNs
com z < 0.005, segundo o catalogo de Véron-Cetty e Véron, representadas pelos pontos
na cor lildas. O ponto laranja indica a direcao de chegada do evento 200904702497 na
Terra, como reconstruida a partir dos dados do Observatério Auger, enquanto cada
ponto em azul indica a direcao de chegada na Via Lactea, determinada através do
backtracking, do nicleo primario associado como fun¢ao da carga elementar Ze. O
evento foi caracterizado pelo disparo de 12 estacoes do arranjo de superficie. A linha
preta tracejada representa o plano supergalactico.

A andlise completa foi realizada utilizando-se dados de 91 eventos com energia
E > 50 EeV, detectados entre 1° de janeiro de 2004 e 5 de outubro de 2009 no Ob-
servatorio Auger, e dados dos 442 AGNs com redshifts z < 0.017, catalogados por
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Véron-Cetty e Véron, equivalente a distancias < 71 Mpc em relagao a Terra. A com-
posicao quimica dos nicleos obedeceu a seqiiéncia de nimeros atomicos Z =1, 2, 3, ...
até que a correlagao angular entre a direcao de chegada da particula na Via Lactea
e qualquer AGN fosse minima no intervalo [0°,3.5°], escolhido pela semelhanca com a
prescricao. Como resultado, os angulos se distribuiram entre 0.14° e 3.31°, com um
comportamento médio (0.98 £ 0.69) °, determinando uma composicao quimica de ele-
mentos distribuidos entre o hidrogénio (Z = 1) e o ferro (Z = 26). A relacdo entre o
nimero atomico do nicleo primario, estabelecido pela correlagao angular, e a energia
reconstruida para cada evento é apresentada na figura 80. Observe a incidéncia de
elementos com Z 2 10, além de um corte aparente de ntcleos com Z < 10 a partir de
E =~ 80 EeV. A freqiiéncia com a qual os nimeros atdémicos aparecem nesta analise é
representada no histograma da figura 81, para todas as energias > 50 EeV, cujos dados
implicam em uma composi¢do média Z = (13.21 £ 7.68), ou seja, a maior parte dos
elementos encontra-se entre o carbono (Z = 6) e o escandio (Z = 21). Nucleos mais

pesados parecem sofrer uma supressao a partir do elemento calcio (Z = 20).
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Figura 80: Relagdo entre niimeros atomicos de ntcleos primarios e energias de
91 eventos reais detectados no Observatério Auger, segundo a proximidade angular
entre direcoes de chegada de raios coésmicos na Via Lactea, determinadas a partir da
reconstrucao de trajetoérias pela técnica do backtracking, e posicoes celestes de AGNs
catalogados. A linha tracejada representa o elemento ferro (Z = 26).
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Figura 81: Histograma da composicao quimica elementar apresentada no grafico da
figura 80. Os nicleos mais proeminentes sdo o aluminio (Z = 13) e o célcio (Z = 20).

Na figura 82, essa mesma distribui¢ao elementar é analisada estatisticamente com
a escolha de intervalos de energia de 10 EeV, a fim de precisar que tipo de dependéncia
entre composi¢ao quimica e energia advém da distribuicao apresentada na figura 80.
Os nimeros atomicos Z e niimeros de massa A sao representados em escala logaritmica
para que efeitos no espectro possam ser identificados junto ao grafico da figura 18,
na se¢ao 2.5. Note, porém, que segundo a equagao (16) na sub-se¢ao 1.3.2, a andlise
de (X,az) envolve um termo em (log, A), enquanto aqui sdo considerados log;, (Z)
e log,, (A). Apesar disso, os graficos (a) e (b) da figura 82 também indicam uma
composicao quimica elementar intermedidria aos ntucleos de hidrogénio e ferro para
raios cosmicos com energias acima de 50 EeV, além de uma tendéncia aparente do

nimero de massa em direcao aos elementos transférricos a energias mais altas.
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Figura 82: Espectro da composicao elementar média, semelhante ao grafico apresentado
na figura 80, com a separa¢ao da energia em bins de 10 EeV. Em (a), a estatistica é
aplicada aos niimeros atomicos Z dos nicleos primérios, enquanto em (b) os nimeros
de massa A sao considerados. A semelhanca entre as formas das distribuicoes ocorre
devido ao fato de A ~ 2 Z. Os ntmeros em vermelho indicam a quantidade de nucleos
contidos em cada intervalo de energia. As barras de erro equivalem ao desvio padrao da
distribuicao de Z ou A dentro dos bins e nao estao relacionadas a erros experimentais.
Os trés valores de maior energia equivalem a eventos isolados dentro dos bins de energia
correspondentes, nao possuindo valores definidos de desvio padrao. A linha tracejada
representa o elemento ferro (Z = 26).

Se essa distribuicao de composicoes quimicas obtida através da técnica do back-
tracking é analisada tratando-se a média (log, A) como fungao de log, (E/EeV), com a
escolha arbitraria de uma base b (= 10, neste caso) e intervalos de energia 10 EeV, o re-
sultado é uma dependéncia aproximadamente linear em duas faixas de energia distintas.
Como pode ser visto nos graficos (a) e (b) da figura 83, as regides 50 < (E/EeV) < E;
e (E/EeV) = E; sao separadas por uma energia de transicio F; ~ 118 EeV =
1.18 x 10%° eV, derivada dos ajustes lineares. O ponto localizado nas coordenadas
(1.978,1.579) nao é considerado na analise apresentada em (a); observe, em (b), como
a variacao da composi¢ao quimica na transicao é sensivel a inclusao desse dado na faixa
das energias mais baixas. Com base nesses resultados, portanto, o enxofre e o escandio
delimitam um intervalo em que os nicleos elementares intermediarios cloro, argonio,
potéssio e calcio também podem estar relacionados a energia de transicao.

No gréfico (c¢) da figura 83, ¢ mostrado o efeito de se considerar um tinico dado da
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faixa de energias menores, na regiao de transi¢do, como pertencente ao grupo das ener-
gias mais altas. Neste caso particular, o ponto localizado nas coordenadas (2.061, 1.505)
¢ desprezado. Ja no grafico (d), o ponto inicialmente excluido em 83(a) é incluido no
grupo de energias altas. Para o tratamento dos dados em (c) e (d), a transi¢do elemen-
tar varia em torno da energia E, ~ 87.1 EeV = 8.71 x 10 eV, relativa aos nicleos de
magnésio e aluminio, cujos nimeros atdémicos sao consecutivos.

Tomando como base dados de aceleradores até energias ~ 107% EeV, a extrapo-
lagao de modelos de interacao hadronica e resultados recentes do Observatorio Auger
tém mostrado que a relacao entre valores médios da profundidade atmosférica maxima
e a energia, nos chuveiros atmosféricos extensos, ocorre de acordo com uma composicao
elementar aproximadamente intermediaria aos valores Z = 1 (hidrogénio) e Z = 26
(ferro). Atualmente, as causas das oscilagoes dos valores experimentais de (X,,..) a
partir de F ~ 10'% eV, como pode ser visto na segio 2.5 pelo grafico da figura 18(a),
sao desconhecidas. Com o actimulo gradual de dados, tem sido sugerido que esse efeito
nao é estatistico e ha, de fato, mudancas na tendéncia de (X,,,,) a energias mais altas.

Através da andlise do backtracking de particulas aplicada as posicoes de AGNs,
descrita nesta segao, suponha que o comportamento transitorio de (log,, A) proximo de
< 10%° eV exista. Segundo o histograma apresentado na figura 81, a composicao quimica
dos ntucleos priméarios com energias > 50 EeV sofre uma supressao acentuada a partir do
elemento calcio (30C, log;, 40 ~ 1.6). Aplicando este resultado as relagoes apresentadas
nos graficos da figura 82, é esperado que a incidéncia de elementos com energia F > E,
seja muito menor em relacao aos nucleos da faixa de energias mais baixas. Apesar da
quantidade de dados nao ser estatisticamente significante para suportar essa hipotese, é
importante notar que, na anélise dos AGNs, a redugao da freqiiéncia de elementos com
Z > 20 decorre unicamente do campo magnético da Via Lactea, mesmo que ntcleos

mais pesados do que o calcio sejam abundantes no meio interestelar.
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Figura 83: Variacdo aproximadamente constante do valor médio (log;y A) em relagio
a log,y (E/EeV), separada em duas faixas distintas de energia. Cada barra de erro
corresponde ao desvio padrao da distribui¢ao de log;, A dentro de intervalos de energia
de 10 EeV. O valor de F; é obtido a partir do ponto de interseccao dos ajustes lineares,
sendo K» (E < E;) o coeficiente angular da reta ajustada na regido energética de inter-
esse. Em (a) e (¢), as médias representadas por quadrados sem preenchimento nao sao
consideradas nas analises.
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7 Conclusoes

Nesta tese, foram analisadas a magnitude e algumas conseqiiéncias gerais da interagao
entre raios cosmicos de energia ultra-alta e o campo magnético da Via Lactea. Os mo-
delos empregados aqui sao descritos por parametrizagoes baseadas nas observagoes mais
recentes relativas tanto ao plasma da galaxia, quanto as particulas que atingem a Terra.
Os dados que caracterizam a radiacao, em particular, representam medidas realizadas
no Observatorio Auger, inaugurado em 2004 no sul da Argentina. O pioneirismo do
experimento estd na capacidade de deteccao hibrida: o desenvolvimento atmosférico
do nimero de particulas e a distribuicao da densidade de radiacao secundaria no solo
podem ser monitorados, para um mesmo evento, resultando em uma resolucao angular
nao precedida por outros experimentos.

Os resultados apresentados no capitulo 6 foram obtidos através da analise das
trajetorias que particulas carregadas eletricamente descrevem durante a propagacao
pelo meio interestelar da galaxia. O tracamento dos caminhos foi realizado com a
utilizacao das técnicas do back- e forwardtracking, para as quais houve a necessidade
de se desenvolver ferramentas matemaéticas a fim de adaptar o método a geometria
do campo magnético galactico, da maneira como é conhecido atualmente. Essas re-
construcoes espaciais baseiam-se quase totalmente em dados astrofisicos reais, como
citado no paragrafo anterior. O grau de liberdade mais importante neste estudo é a
composicao quimica dos raios coésmicos, sob a hipotese de que as particulas detectadas
sejam nucleos de atomos. Em cada caso analisado, um espectro elementar foi proposto
com base em outras publicagoes, ou inferido como resultado desta pesquisa, supondo-se
que objetos com atividade magnética intensa estejam associados a aceleracao a energias
mais altas. A escolha do intervalo de niimeros atémicos Z = 1 — 16 fundamenta-se na
nucleossintese elementar em estrelas com grande massa através do ciclo CNO.

O campo magnético de grande escala do disco da Via Lactea foi descrito segundo
o modelo de Stanev. Para a regiao do bojo galactico, foi escolhido o modelo de Prouza
e Smida. Unicamente para o evento 200433900047, ao qual se refere a primeira analise
apresentada nesta tese, também foram testados os efeitos de se adotar uma exten-
sao da parametrizacdo de Stanev para a regiao central da galdxia. A intensidade do
campo no halo é intrinseco a ambos os modelos. O campo magnético total também
possui uma componente turbulenta, cujo efeito foi considerado apenas na aplicacao do

forwardtracking a partir de um candidato galactico a fonte, o magnetar SGR 1806-20.
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O primeiro estudo de anisotropia realizado pela Colaboracao Auger, em 2006,
nao constatou qualquer excesso no fluxo de raios coésmicos advindos do centro da Via
Lactea com energias da ordem de 10'® eV = 1 EeV. Em contrapartida, o telescopio
COMPTEL realizou observacoes que constataram a ocorréncia da nucleossintese ativa
de elementos nessa direcao, sendo que a composicao quimica da radiacao césmica tende
a refletir a abundancia elementar presente em estrelas com grande massa. O uso da
técnica do backtracking mostra que particulas com separacao angular tao grande quanto
~ 32.42° em relacao a Sagitario A*, como é o caso do evento 200605500089, podem ter
tido origem no centro galactico. Para ambos os eventos considerados na primeira parte
da anélise apresentada neste trabalho, o campo magnético do disco é determinante na
reconstrucao das trajetorias dos niicleos priméarios. J& no caso do SGR 1806-20, o campo
que permeia o bojo é a componente que mais influi sobre a propagacao, uma vez que o
magnetar é tratado como uma fonte. Particulas supostamente oriundas do Aglomerado
de Virgem, localizado ao norte galactico, sao defletidas principalmente pelo plasma
magnetizado do halo da Via Lactea. Quando a distribuicao celeste dos niicleos ativos
de galaxias é considerada, as componentes do campo total sao igualmente importantes
e atuam de maneira global na definicdo de um espaco métrico para particulas providas
de carga elétrica originarias de fontes extragalacticas.

No tratamento dos dois eventos ultra-energéticos e na andlise dos AGNs, foram
utilizados dados reais do Observatério Auger, sendo a carga dos niicleos elementares o
tnico grau de liberdade. Para os casos do soft gamma repeater galactico e do Aglome-
rado de Virgem, particulas primarias foram simuladas variando-se também a energia.
Sempre que o texto faz referéncia as técnicas do back- e do forwardtracking, deve ser en-
tendido que as reconstrucgoes das trajetorias foram realizadas segundo toda a metodolo-
gia que descreve este trabalho como uma tese. Nenhum outro efeito dispersivo ou
difusivo relacionado a raios césmicos foi considerado durante a propagacao.

Os resultados que serdo apresentados em seguida sao resumidos da seguinte forma:

1. Todas as componentes do campo magnético de larga escala da Via Lactea desviam

significantemente raios cosmicos com energia ultra-alta (£ > 108 eV);

2. A componente turbulenta do campo provoca um efeito difusivo sobre o plano
perpendicular ao vetor 8 da particula, cuja dispersao ocorre de maneira isotropica

ao longo de uma trajetoria “regular”;

3. O evento 200433900047 (técnica do backtracking e componente do disco): su-
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posicoes acerca da composicao quimica de eventos reais levaram a indicagao de

regioes dentro da Via Lactea que podem abrigar candidatos a fonte;

4. O magnetar SGR 1806 — 20 (técnica do forwardtracking e componente do bojo
junto & componente turbulenta): dado um candidato a fonte dentro da galaxia,
foi possivel prever excessos bem localizados do fluxo de raios césmicos em certas

direcoes do céu;

5. O Aglomerado de Virgem (técnica do forwardtracking e componente do halo):
radiacao coésmica com incidéncia normal ao plano galactico deve apresentar cortes

na composi¢ao quimica como funcao da energia;

6. AGNs e a composicao elementar de eventos com E > 50 EeV (técnica do back-
tracking e todas as componentes do campo): a partir de resultado recente da
correlacao entre raios cosmicos e certa classe de objetos astrofisicos, foi derivada

uma relagao entre composicao quimica e energia das particulas primarias.

7.1 O evento 200433900047

Durante a primeira fase de operacao do Observatorio Auger, foi identificado um evento,
nas coordenadas galacticas (I, b) = (—27.6689°, —17.0464°), cuja reconstrucao energética
resultou em 101.133 EeV. Essa observacao foi registrada sob o niimero de identificacao
200433900047. Um segundo evento, mais recente e com 61.7826 EeV de energia, foi
observado a ~ 1° de distancia angular em relagdo ao primeiro. Desde 1° de janeiro de
2004 até 13 de marco de 2006, mais trés eventos progressivamente menos energéticos
haviam sido observados dentro de uma janela de 12° nessa regiao, alinhados em uma
geodésica na esfera celeste.

Antiparticulas com energia < 15 EeV, tracadas a partir da posi¢do do Sistema
Solar em direcao as coordenadas do evento 200433900047, possuem raios de Larmor
menores do que a ordem do comprimento caracteristico do campo de larga escala do
disco da galaxia, desenvolvendo caminhos espiralados que seguem as linhas magnéticas
para longe da regiao do bojo. Assim, apenas os eventos com energias 101.133 EeV e
61.7826 EeV foram considerados, numa tentativa de correlaciona-los espacial e tempo-
ralmente.

Apesar do evento de maior energia ter sido observado com uma separacao angular

~ 32.14° em relacao ao centro da Via Lactea, ambas as combinagoes de parametrizagoes

187



adotadas para o campo magnético total da galaxia demonstraram que, dada a escolha
de nicleos atdémicos no intervalo Z = 1 — 16 como particulas primarias, um nimero
significativo de trajetoérias reconstruidas penetram o volume do bojo. Esse efeito é
mostrado na figura 84. E interessante notar que a radiacdo decorrente do decaimento
de subprodutos da sintese elementar em estrelas com grande massa, compativel com os
valores de Z escolhidos, ¢ observada diretamente na direcao do centro galactico.
Assumindo modelos atuais para descrever o enriquecimento elementar do meio
interestelar, a injecao e a aceleracao de particulas carregadas em plasmas altamente
magnetizados, além dos resultados de backtracking relacionados aos eventos considera-
dos acima, a andlise procedeu com a escolha do elemento quimico neénio (Z = 10) como
niicleo para o evento com 101.133 EeV e o elemento carbono (Z = 6) como primario
do evento com 61.7826 EeV. O objetivo, a partir desse ponto, foi explorar detalhes
intrinsecos a metodologia da reconstrucao de trajetorias quando se deseja correlacionar
particulas com particulas e/ou particulas com regides de interesse na escala de distancias

dentro da Via Léctea.
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Figura 84: Distancia de aproximagao maxima

(d)

de ntucleos ao centro da galédxia de

acordo com a composicao quimica sugerida para os eventos com energias 101.133 EeV
e 61.7826 EeV. Segundo os modelos adotados para o campo magnético total da Via
Lactea, é possivel identificar quais elementos da radiacao possuem trajetorias associadas

a regiao do bojo.

Apesar dessa escolha especifica de composicao elementar refletir o fato de que
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a forca de Lorentz resultante da acao do campo magnético total da galdxia sobre os
niucleos ainda é bastante sensivel as condi¢oes iniciais do problema, lembrando que esses
eventos foram observados com uma separagao angular ~ 1°. Se o modelo de Prouza e
Smida ¢ utilizado para descrever o campo no bojo (p < 4 kpc), por exemplo, aléem do
modelo de Stanev adotado para o disco, a distancia entre as trajetorias dessas particu-
las oscila rapidamente quando B (7) 2 10 uG. Pela figura 85, é observado que isso
ocorre para (a distancia ao eixo-z da galdxia) p ~ 4 kpc. Regides associadas a valores
minimos de distanciamento, e tao pequenos quanto ~ 0.17 kpc em relagao a escala de
comprimento ~ (1 — 10) kpc da Via Lactea, como o que ocorre em t ~ 68.39 ka para
este caso especifico, podem ser reanalisadas através da técnica do forwardtracking a fim

de restringir o ntimero de coincidéncias.

3.5
— Prouza & Smida
3
/5 Extrapolagdo do modelo
& 2.5 de Stanev

Distédncia relativa entre os nucleos

de nednio e carbono

0 10 20 30 40 50 60 70 80 90
Tempo (ka)

Figura 85: Separacao espacial entre os niicleos de nednio e carbono associados aos even-
tos com energias 101.133 EeV e 61.7826 EeV, respectivamente, em relacao ao tempo.
Neste caso, t = 0 representa o tempo inicial do tracamento das antiparticulas a partir da
posicao da Terra. No gréfico, as cores sao usadas para distinguir os modelos de campo
magnético associados a regiao do bojo da Via Lactea. O retangulo delimitado pelas
linhas pontilhadas marca a propagacao das particulas pelo disco. Em ¢ ~ 68.39 ka, os
nucleos ocupam o mesmo ponto no espaco.

Em uma anélise de correlagao espacial entre particulas de alta energia e objetos

galacticos, as trajetorias de ambos os eventos com 101.133 EeV e 61.7826 EeV foram
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testadas em relacao as posicoes de estrelas Wolf-Rayet catalogadas na Via Lactea. Nao
foram encontrados resultados positivos. Apesar desse tipo estelar estar mais associado
a sintese e injecao elementar no meio interestelar do que a aceleragao de raios cosmicos
além ~ 10'® eV, esse exemplo ilustra o fato de que uma densidade consideravel de
candidatos a fonte e um niimero apreciavel de trajetorias, todos contidos em uma mesma
regiao, nao podem sequer ser utilizados como estimadores na analise de correlagao

espacial.

7.2 O magnetar SGR 1806-20

Em 27 de dezembro de 2004, a radiacao eletromagnética proveniente uma explosao de
superficie do magnetar galactico SGR 1806 — 20 atingiu a Terra. Devido & atividade
e intensidade magnéticas intensas associadas as atmosferas desse tipo de estrela, além
da quantidade de energia liberada na forma de raios-y durante a reconexao rapida do
campo, a possibilidade dos soft gamma repeaters estarem associados a aceleracao de
raios cosmicos a energias mais altas é uma hipotese considerada atualmente por vérios
autores.

Através da técnica do forwardtracking de particulas, a emissao de priméarios com
as energias E/Z = 10! eV, 10?° eV e 10*! eV foi simulada a partir da localizacao espacial
do SGR 1806 —20 na Via Lactea, sendo Z a carga elétrica implicita de cada ntucleo, para
que fossem previstas posicoes celestes em que se possa procurar por excessos no fluxo
de raios cosmicos possivelmente advindos dessa regiao. Devido ao fato do magnetar
pertencer a Via Lactea, a primeira parte da andlise consistiu em determinar quais
diregoes iniciais, no referencial da estrela de néutrons, gerariam particulas passiveis de
serem detectadas na Terra. Isso foi feito registrando-se trajetorias construidas através
do campo magnético regular da galaxia que intersectassem o volume com 0.1 kpc de raio
em torno do planeta. Para particulas com E/Z = 102 eV, nenhuma diregao preferencial
foi encontrada; a energia E£/Z = 10% eV, uma tnica diregao foi determinada e, para
E/Z = 10! eV, trés diregoes foram estabelecidas.

A metodologia que compreendeu a segunda parte da anélise consistiu na simu-
lacao de 500 particulas em cada uma das quatro direcoes preferenciais predeterminadas,
junto aos valores correspondentes de £//Z, sendo agora os nicleos propagados através
do campo magnético total da galaxia formado pela sobreposicao de uma componente
turbulenta as parametrizacoes do campo regular. Essas irregularidades também foram

caracterizadas segundo dados experimentais recentes. Como pode ser visto na figura 86,
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a quantidade de eventos artificiais que formam as manchas associadas a cada direcao de
preferéncia independe da simetria direcional das emissoes em relacao ao plano galactico
(b =0°). Observe que uma pesquisa de correlagdo angular em que campos magnéticos
galacticos sao desprezados, é bastante provavel que apenas o conjunto de 253 eventos,
separado de ~ 2.5° da posicao celeste do magnetar, fosse considerado em um estudo da
regiao em torno do SGR 1806 — 20.

[ ‘ ‘ 10°
| E/Z= ‘03“ eV ‘
| |
\ |
— 3
[ <
@ 2
....1 :.. g
3. 3
20 particulas B J ® 0 L
724 anos g
SGR 1806—20 Centro Galactico E
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I
I |
] ]
L | -10°

25° 20°  15°  10° 5° 0° -5
Longitude galdctica
Figura 86: Regiao celeste, em coordenadas galacticas, indicando a dispersao das diregoes
de raios cosmicos cuja emissao foi simulada a partir da posicao do SGR 1806 — 20. Os
nimeros de particulas associados a cada mancha referem-se 4 quantidade de eventos
artificiais dado que 500 niicleos foram gerados em cada uma das quatro direcoes iniciais
de preferéncia. Considerando apenas o campo magnético regular da Via Lactea, os
intervalos de tempo apresentados representam a diferenca de caminho entre a propa-

gacao dos niicleos elementares e da radiacao -, assumindo que ambos foram produzidos
simultaneamente no magnetar.

Ao longo do tracamento das trajetorias com aproximacao maxima a Terra, na
primeira parte da andlise, os tempos de propagacao das particulas foram integrados
e cada qual subtraido do tempo de percurso da luz pelo caminho retilineo entre o
SGR 1806 — 20 e o nosso planeta. Essas diferencas temporais sao apresentadas na
figura 86 em associagao com os agrupamentos de eventos e revelam que, sob as hipoteses
assumidas para o campo magnético da galéxia, nicleos elementares originarios do burst

de 27 de dezembro de 2004 com energias na faixa ~ (10 — 10?!) eV ainda nido podem
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ser detectados. Apesar disso, a busca por excessos no fluxo de raios césmicos nas quatro
direcoes obtidas é estimulada, ja que reconfiguracoes da crosta de magnetares ocorrem
regularmente durante os ~ 10* anos caracteristicos do tempo de vida desse tipo de

estrela de néutrons.

7.3 O Aglomerado de Virgem

Apesar dos raios cosmicos terem sido descobertos no inicio do século XX e, em meados
do mesmo século, as primeiras idéias a respeito dos mecanismos de aceleragao dessas
particulas terem sido propostas, s6 foi a partir da década de 1980 quando surgiram
as primeiras explicacdes para a deficiéncia aparente no fluxo da radiagdo na direcao
do Aglomerado de Virgem. Isso foi possivel com a observacao da propria Via Lactea,
especificamente de medidas realizadas em torno de 1970 que precisaram a intensidade
e a direcao do campo magnético na direcao do norte galactico.

A aplicagdo da técnica do forwardtracking, segundo os métodos desenvolvidos
para o uso das parametrizacoes adotadas, confirmou que o campo no halo da galaxia
age como um espelho magnético, refletindo particulas carregadas que se aproximam
do disco incidindo de latitudes galacticas proximas aos poélos (|b| < 90°). Porém, para
uma composicao quimica primaria fixa, sempre existira alguma energia suficientemente
alta tal qual a rigidez magnética da particula permita que ela cruze o plano da Via
Lactea. A simulacao de nicleos emitidos a partir do Aglomerado de Virgem em direcao
a Terra demonstrou que, dados ntimeros atémicos no intervalo Z = 1 — 16, as energias
necessarias para que a radiacao seja detectada encontram-se exatamente na faixa de
operacao do Observatério Auger. Com essa constatagao, o objetivo foi determinar os
limites energéticos e elementares que resultariam na supressao de um excesso do fluxo
nas coordenadas celestes do agrupamento de galaxias.

Para cada ntucleo caracterizado por um ntmero atoémico Z fixo foi atribuida a
energia inicial 1 EeV, progressivamente acrescida de 0.1 EeV de modo a gerar um
conjunto de trajetorias a partir do qual o ponto relativo a aproximagao méaxima a
Terra fosse determinado. Uma vez estabelecida a energia que minimiza essa distancia
através de um percurso especifico, a direcao de propagacao da particula sobre o ponto
critico mencionado, equivalente ao ponto de observacao no referencial terrestre, foi
comparada com a direcao da linha de visao ao Aglomerado de Virgem para definir
a separacao angular a. Em outras palavras, a representa o angulo entre as posicoes

celestes do candidato a fonte e do evento simulado mais préoximo a ele. Posteriormente,
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foi verificado que todos os pontos referentes as distancias de aproximacao maxima, cada
qual associado a um valor de Z, estavam contidos em um volume de deteccao aceitavel.

Na figura 87, parte do resultado da analise é exemplificada através de dois valores
distintos de energia. A menor, correspondendo aproximadamente a 3.2 x 10" €V, o
berilio (Z = 4) é o niicleo que mais se aproxima da Terra e, observado no céu, aparece
separado de 1.11° do emissor. Nesse caso, os priméarios com nimero atémico no intervalo
Z < 4 também sao passiveis de deteccao, devendo aparecer distribuidos em torno da
posicao do Aglomerado de Virgem dentro de um raio angular 3.85°. Para a energia
mais alta, ~ 5 x 10¥ eV, o niicleo elementar com maior aproximacao a Terra é o
carbono (Z = 6), localizado a 0.69° da fonte emissora. J4 nesse caso, particulas que
possuem nimero atomico no intervalo Z < 6 podem ser detectadas dentro da regiao
com distancia angular 3.85° ao redor das coordenadas do aglomerado. E importante
notar que a distancia de aproximacao maxima de uma particula priméria a Terra nao

é uma fungdo monotonica da rigidez magnética, pois B = B (7).

26° ¢
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7° |

e dos nucleos elementares

0°

Separacdo angular entre as
direg¢des do Aglomerado de Virgem

Numero atdmico (ntcleo)

Figura 87: Separacao angular entre as diregoes da radiacao coésmica sobre o ponto
de aproximagao maxima a Terra e da posicdo celeste do Aglomerado de Virgem, de
acordo com a composicao quimica de niicleos emitidos a dois valores fixos de energia.
Os quadrados com preenchimento representam os elementos que minimizam «, sendo
o berilio para 32 EeV e o carbono para 50 EeV. Todos os nicleos abaixo da linha
tracejada vermelha, definida por a = 3.85°, sao passiveis de serem detectados. Esse
efeito foi verificado para toda a composicao elementar no intervalo Z =1 — 16.

Foi verificado que todos os niicleos primarios com niimero atomico no intervalo
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Z =1—16 possuem as propriedades expostas acima: dado um valor fixo de Z, a com-
posicao quimica de raios cosmicos equivalentes aos nimeros < Z sempre sao restritos
a regido delimitada pelo raio angular (3.85+0.03)° em torno da posigao celeste do
Aglomerado de Virgem. No grafico da figura 88, esse efeito é representado pela regiao
realcada em verde. Radiacao cosmica de outras origens sempre serd observada nessa
mesma area do céu, mas conhecendo-se a energia e a composicao quimica da particula
priméria detectada a < 3.85° da posicao do aglomerado, ha uma chance maior da

emissao ter ocorrido em Virgem.
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Figura 88: Relagao entre composicao quimica e energia de nucleos elementares, na
forma de raios cosmicos, emitidos a partir do Aglomerado de Virgem na direcao da
Terra. O berilio e o carbono aparecem nas cores equivalentes as curvas, no grafico da
figura 87, em que esses elementos minimizam o parametro . A regiao representada na
cor verde refere-se aos niicleos que, a dada energia e observados a < 3.85° do conjunto
de galaxias, possivelmente tém origem relacionada ao aglomerado.

7.4 AGNs e a composicao elementar de eventos com E > 50 EeV

Em 2007, ap6s quase trés anos de operacao, o Observatorio Auger havia acumulado uma
quantidade de dados suficiente para que pudesse ser testada a existéncia de alguma
correlacdo entre os eventos registrados as energias mais altas (> 50 EeV) e objetos

astrofisicos candidatos a fonte de raios cosmicos. Devido ao fato de um mecanismo
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de aceleracao satisfatorio nunca ter sido proposto, essa radiagao foi hipoteticamente
associada aos nicleos ativos de galaxias, ou AGNs, cuja observacao revela atividades
intensas de processos magnetohidrodinamicos e radiativos, possivelmente sem as perdas
adiabaticas previstas para as supernovas. A andlise estatistica que foi realizada reforcou
essa hipotese em relacao a origem, sob o argumento de que ntcleos primarios com
energia ultra-alta possuem cargas elétricas proximas a carga do hidrogénio e as direcoes
de chegada da radiacao na Terra tracam diretamente as fontes.

No mesmo ano, membros da colaboracao tomaram como base dados de aceler-
adores até energias ~ 107% EeV para extrapolar modelos de interacao hadronica até a
faixa (107' — 10%) EeV e calcular valores da profundidade atmosférica onde ocorre o
nimero maximo de particulas secundérias de um chuveiro atmosférico extenso, X,,qz,
com o uso de simulacoes de Monte Carlo. Esses resultados foram comparados as me-
didas de (X,,4.) realizadas no observatorio, apontando para uma composi¢ao elemen-
tar aproximadamente intermediaria aos valores Z = 1 (hidrogénio) e Z = 26 (ferro)
segundo os codigos e modelos utilizados. Além disso, a variacdo dos valores experi-
mentais (X,,.,) em relagdo aos intervalos de energia associados aos chuveiros apresenta
descontinuidades cujas origens sao desconhecidas. Nesta tese, a técnica do backtracking
foi aplicada a eventos detectados no Observatorio Auger com o objetivo de determinar
qual distribuicao de composicao elementar resulta da melhor correlagao angular possivel
entre raios cosmicos e AGNs.

De 1° de janeiro de 2004 até o dia 5 de outubro de 2009, dados selecionados do
registro do observatorio segundo padroes de qualidade previamente estabelecidos, de
modo a garantir uma caracterizagao precisa dos parametros geométricos e energético
dos chuveiros, haviam sido reunidos em uma lista de 91 eventos acima de 50 EeV.
Com base nesses parametros, cada evento teve sua posicao celeste aparente redefinida
através da reconstrugao das trajetorias referentes a seqiiéncia dos nimeros atoémicos
Z =1,2 3, ..., pelo campo magnético da Via Lactea, até que o limite da galaxia fosse
atingido. A partir dessa fronteira, foi considerado que um nticleo nao esta sujeito a
outros efeitos de espalhamento e sua direcao de propagacao traca diretamente a fonte.
Portanto, a cada um dos eventos foi associado um conjunto de diregoes do qual assumiu-
se que algum elemento possivelmente esta relacionado a um acelerador astrofisico.

A partir da mesma edigao do catalogo utilizado pela Colaboracdo Auger, as
posicoes angulares de AGNs proximos a Terra foram comparadas as direcoes resultantes
da analise pelo método do backtracking e, de cada conjunto mencionado, o nimero

atdmico do ntucleo referente & menor separacao angular foi selecionado. Portanto, um
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Z passou a ser associado a cada evento, e assim a um valor de energia. Sob as hip6teses
discutidas acima, esse vinculo é criado através de uma metodologia alternativa a abor-
dagem de Gaisser, que aplicou o modelo da superposicao de Heitler aos hadrons a fim
de descrever o desenvolvimento longitudinal dos chuveiros atmosféricos extensos.

A distribuicao dos 91 niuicleos se deu por 27 elementos quimicos, como mostrado
na figura 89. Esta anilise confirma a incidéncia de particulas com ntimeros atomicos
proximos ao nimero do hidrogénio, mas demonstra que a freqiiéncia mais expressiva
de niicleos encontra-se no intervalo Z ~ 10 — 20, seguida por um corte acentuado
sobre o ferro e o niquel. Junto a supressao dos elementos do ciclo CNO, esse perfil
reproduz a abundancia de elementos sintetizados em estrelas com grande massa no

estagio imediatamente anterior a supernova.
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Figura 89: Histograma de freqiiéncia dos 91 ntucleos, distribuidos por 27 elementos
quimicos, segundo a correlacdo angular entre AGNs catalogados e a reconstrugdo de
trajetorias pela técnica do backtracking.

Experimentalmente, a dependéncia da composicao quimica de raios cosmicos com
a energia é tratada de maneira estatistica através do modelo da superposicao de Gaisser.
Nele, dada uma base arbitraria b e os nimeros de massa A, a média (log, A) é tomada em
fungao de log, (E/EeV) dentro de certos bins de energia. Para os 91 niicleos elementares,
cada qual associado & energia de um dos 91 eventos correspondentes, a escolha AFEy;, =
10 EeV resultou em um espectro com d (log, A) /dlog, E' aproximadamente constante
em duas regioes distintas de energia. O modo como os pontos sao separados nos dois

grupos ¢é subjetivo; segundo os ajustes lineares realizados nesta analise, os elementos
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quimicos que determinam o ponto de transi¢ao variam no intervalo de nimeros atomicos
Z =~ 10 — 20.

Para a separagao especifica apresentada na figura 90, o ntcleo transitorio cor-
responde ao aluminio, subproduto do ciclo CNO que marca um estagio de atividade
atmosférica intensa em estrelas com grande massa. O enriquecimento do plano e centro
da Via Lactea com o isotopo 26Al é observado diretamente através de raios-y decor-
rentes do seu decaimento. Pelo grafico, também pode ser visto que essa transi¢cao ocorre
a energia 9.15 x 10! eV. Atualmente, a anélise dos dados que vém sendo coletados e
acumulados na regiao das energias mais altas, pelo Observatorio Auger, tem mostrado

alguma evidéncia de mudanca da composicao quimica dos nticleos proximo a 10%° eV.
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Figura 90: Estatistica da dependéncia entre os ntimeros de massa e a energia dos eventos
associados a AGNs pelo método do backtracking. Os pontos sao representados na base
logaritmica b = 10. As barras de erro equivalem ao desvio padrao da distribuicao de
log,, A dentro de cada intervalo com 10 EeV de energia.

7.5 Perspectivas futuras

Com o0s progressos na caracterizacao da composicao elementar dos raios cosmicos de
energia ultra-alta, assim como a reducao das classes de objetos astrofisicos candidatos a

fonte dessa radiacao, as componentes do campo magnético total da Via Lactea podem,
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complementar e alternativamente a rotacao e Faraday e outros métodos, ser estudadas
através dos proprios raios cosmicos. As idéias apresentadas a seguir sao baseadas na

literatura de referéncia desta tese.

1. A turbuléncia do plasma que compde a Via Lactea esta diretamente relacionada a
geracao, amplificacao e sustentacao do campo magnético que permeia 0 meio in-
terestelar da galaxia. Se o gas ionizado possui um niimero magnético de Reynolds
R,, > 1, a dissipagao das irregularidades se da através de um mecanismo em
que a energia ¢é transferida entre escalas de comprimento, seguindo a hierarquia
das maiores escalas para as menores. Esse efeito é chamado de cascata de Kol-
mogorov. Portanto, a distribuicao das escalas do campo magnético galéctico,
pouco conhecida, pode ser estudada de maneira global caso ela esteja embutida
no espectro dos raios cosmicos. Essa analise seria particularmente importante se
aplicada ao disco da galaxia, onde a turbuléncia tem um papel dominante para

distancias < kpc.

2. No bojo da Via Lactea, onde o raio de Larmor de niicleos elementares é ~ pc, é
possivel que parte da radiacao cosmica que tenha transitado por essa regiao seja
espalhada em angulo de passo. Esse efeito ressonante ocorre devido ao acopla-
mento entre os comprimentos caracteristicos do raio da 6rbita da particula (no
referencial do seu centro de giro) e da turbuléncia. Caso sejam encontradas vari-
acoes no espectro dos raios cosmicos que reflitam o espalhamento, os detalhes das
instabilidades do plasma em torno do centro da galaxia, pouco acessiveis, poderao

ser estudados mais profundamente.
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Apéndice A

Seja x € R tal que = > 0 e considere a funcao real

Ci (a,r) Cs (a,x)
l+exp(z/a) 1+exp(—x/a)’

g9(a,z) =

na qual a ¢ uma constante e Cj (a,z) e Cy(a,x) sdo fungdes a serem determinadas.

Deseja-se que o limite assintotico g (a, x) ~ x exista, ou seja,

- ga)
x/a—o00 T

=1

Y

assim como g (a,x) — a caso x/a — 0. As relacoes

lim g(a,z) = lim C;(a,x) (78)
z/a—00 z/a—00
e
lim g(a,7) == | lim Cy(a,2)+ lim C(a,x) (79)
Jm905) = 3 | Jim €1 (0.0)+ lim (oo

sao diretas. Pelo limite da equacao (78), portanto, imponho a relagao

Csy (a,x) = .
Fazendo a substitui¢do de Cs (a, z) na equagao (79) e tomando o limite, imponho tam-
bém que

1

§C'1 (a,x) = a,

de modo que a fun¢ao g (a,x) fica escrita como

2 N x 1
a —_— —
l+exp(z/a) al+exp(—z/a)|’

g(a,x) = (80)

ou entao na forma

g(a,z) =asechz [exp(—z) + zexp 2]

com a mudanca de variavel z = x/2a.

Seja agora uma funcao h (z), para a qual x; representa seu j-ésimo zero, ou seja,
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h(z;) =0. Se

—h(z)]  #£0, (81)

o=z,
entao a derivada de |h ()| é descontinua em z = z;. Como desejo utilizar a equagao (80)
na forma composta através da substituicdo = <> |h(x)|, & necessario que a fungao
g (a,|h(z)|) mantenha suas propriedades sobre x = z;. Como isso implica em que
g (a,|h(z;)|) = a, deseja-se também que

d

9@ k(@) =0 (82)

Escrevendo y (z) = |h (x)| /2 a, obtenho a expressao
d d
U (a,y (z)) = a sech®y (y + expy sinhy) ﬁ

Como y (z;) = 0, a expansdo da equac¢ao (83) em uma série de Taylor, em torno do

(83)

ponto y = 0, tem como primeiros termos

d dy y 200yt 2yt
= —oay2 (14222 L 29 o ).
79y (@) =2ay - < to g Tyttt

A substituicao reversa de y (z) por |h(x)| /2 a resulta em

2yl = s DL, )
2 3
x |1+ |h4(z)| - |h6(z3| - |Zfa)3| +] , (84)
onde a funcdo sinal de h (x) é dada por
sen (1 () = 3 = 4 1 @)
sendo que, por definicao,
sign (0) =0,

removendo a descontinuidade da derivada de |h (x)| caso a equagao (81) seja verdadeira.

Portanto, pela inspegao dos termos da série apresentada na relagao (84), é facil verificar
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que a equagao (82) é sempre satisfeita.

Segundo a definicao da fun¢ao dada pela equacgao (80), os valores minimos de
g (a,|h (x)|) s@o sempre a, comprometendo a relagao g (a, |h (z)|) = |h(z)| quando a é
da mesma ordem de limsup |k (z)], como pode ser visto no grafico (a) da figura 91. Isso

pode ser corrigido com o uso de uma fungao moduladora m (x) de modo que

2 n x 1
l+exp(z/a) al+exp(—zx/a)|’

g(a,z) =am(z) (85)

Na se¢ao 5.2, a fungao equivalente a h (z) pode ser escrita como o produto de uma

funcao envoltéria e uma funcao periodica, ou seja,

Nesse caso particular, considerando-se a equagao (85), é interessante representar a mo-
dulagao por m (z) = he (x) de modo que a substituicao = <> |h (z)| é simplificada para
x <> |h, (2)]. A forma final de g (a, |h (z)|) ¢

2 (@) 1
Trep(hy@l/a) o L+exp(— Iy @)]/a)]’

g(a,|h (2)]) = ahe ()
cujas propriedades desejadas

ahe(x) sex=ux,

h(x)  sexa

g(a;|h(2)]) =

sao satisfeitas sob a condi¢ao a < limsup |h (z)|. O grafico (b) da figura 91 ilustra o
comportamento de g (a, |h (z)|) segundo a definicao dada pela equagao (86).
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Figura 91: Exemplo da fun¢ao h (z) = exp (—0.3 ) cos (2 ), para a qual g (a, |h (z)]) &
aplicada segundo a equagao (80) no grafico (a), e aplicada de acordo com a equacao (86)
no grafico (b). Em ambos os casos, foi tomado o valor a = 0.25.
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Apéndice B

Seja um campo magnético total composto por componentes regular e turbulenta, escrito

na forma

étot (7?) = éreg (f‘) + éturb (T’_‘) .

Suponha também que a parte turbulenta seja representada por

-gturb (F‘) - Btu'rb (7?) l;u,v - wBreg (F) Bu,va

onde w é uma varidvel aleatoria distribuida uniformemente no intervalo [wq,ws], e
ZA)W, = B(SOU, 6,) & um vetor unitario com uma distribuicao isotropica no angulo sélido
41 sr segundo as varidveis aleatérias independentes u e v, distribuidas uniformemente
no intervalo [0, 1], que definem as coordenadas esféricas azimutal ¢, e zenital 6, em
algum sistema de referéncia.

Considere agora a forca de Lorentz relativa apenas a componente aleatoria do

campo, reescrita na forma

F:turb (F> ( 5 T r
— o — W ﬁ X bu,v) = fu,v,w
CqBreg (T)

para § = U/c. Assumindo que as coordenadas de qualquer referencial inercial possam

ser transformadas para um novo sistema em que 5 = (0,0, 1), o produto vetorial

cos (o +7/2)
fuww = wsing, | sin(p, +7/2)
0

representa uma distribuicao de pontos contidos no plano-zy dentro da regiao circular
com raio p = ws. Devido as propriedades de IA)M, 0, = arccos (1 — 2v) e, através da

relacao

sin (arccosz) = V1 — a2,

obtém-se as partes radial e angular da forca turbulenta
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cos (pu, +7/2)

Fuww =203/ (1=0) | sin (g, +7/2) (87)
N—————
radial 0
ang‘;lar

para ¢, = 27 u. Observe que a parte angular na equacao (87) é representada por vetores
com mo6dulo unitario distribuidos uniformemente no intervalo azimutal 0 < ¢ < 27 e
rotacionados de uma fase 7/2. Assim, dadas seqiiéncias suficientemente longas das

variaveis aleatorias u;, v; e w;, de acordo com seus dominios, a média

< ﬁ;w> ~ 0 (88)

decorre naturalmente porque a parte radial da equacao (87) é limitada ao intervalo
[0, 1].

Na pratica, a relacdo (88) ndo é observada e as flutuagdes em diregdes perpen-
diculares ao vetor velocidade ¥ sempre ocorrem, da mesma maneira como Reif observa
para o problema analogo do movimento browniano (ref. [246]). Na verdade, o teorema

de equiparticao da energia exige que

(T %) £ 0.

No caso de campos magnéticos na forma B =08 (7), o sentido da velocidade 5 da
particula é alterado dinamicamente com a posicao 7, de modo que B’ = E(F) e as flutu-
acoes nao ocorrem sempre no mesmo plano. Mesmo assim, se B (7 + AF) ~ B (7) para
os vetores Ar ao longo da trajetoria toda, pode-se esperar que 5 varie suavemente com
a posicao e os valores das somas dos desvios perpendiculares ao sentido da propagagao

sejam pequenos em comparacao com a distancia total percorrida.
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