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O estudo dos raios césmicos de ultra-alta energia (RCUAEs) desempenha um papel de extrema
relevancia na astrofisica, proporcionando descobertas cruciais para a compreensao dos fundamen-
tos do universo. Além disso, possui um impacto significativo na fisica de particulas, permitindo
a investigagdo de interagoes fundamentais em energias muito superiores as alcangadas nos labo-
ratorios terrestres contemporaneos. Este projeto tem como objetivo aprofundar a analise dos aspec-
tos histdricos, experimentais e tedricos da drea dos raios césmicos, investigando o desenvolvimento
do campo ao longo do tempo e delineando as perspectivas para o futuro dessa linha de pesquisa. O
artigo serd dividido em trés segbes principais: a fundagao histérica do campo, onde exploraremos a
descoberta inicial, os métodos de detecgao iniciais e a reagdo da comunidade cientifica; os principais
aspectos tedricos e experimentais, abrangendo os mecanismos conhecidos, propostas sobre a geragao
de particulas, processos de interacao, simulagbes computacionais, técnicas de deteccao e outros ele-
mentos experimentais relevantes; por fim, uma discussdo sobre as expectativas para o avango do

campo, incluindo novos experimentos e linhas de pesquisa emergentes.

Os raios cosmicos, constituidos por particulas carrega-
das de origem extraterrestre, como prétons ou ntcleos
altamente ionizados, sao caracterizados por possuir uma
energia extraordinariamente elevada. Capazes de ionizar
a atmosfera terrestre e instigar uma cadeia de reagoes
conhecida como chuveiro atmosférico, esses fendémenos
ainda nao tém seus mecanismos de criagao e actimulo
de energia cinética completamente compreendidos [1].

As particulas incidentes diretamente sao denominadas
raios cosmicos primdarios, enquanto aquelas geradas a
partir da interagao dos raios cdésmicos primérios com a
atmosfera sdo chamadas de raios césmicos secundarios.
Particulas primédrias com energia superior a 10'8 eV, ex-
cedendo a massa de repouso em cerca de nove ordens de
magnitude [1], s@o designadas como Raios Césmicos de
Ultra-Alta Energia (RCUAES).

Um dos principais desafios técnicos para compreender
a origem dos raios césmicos reside na complexidade dos
campos magnéticos galacticos e extragalacticos. Sendo
particulas carregadas, os raios cdsmicos sao suscetiveis a
desvios em suas trajetérias devido a influéncia dos cam-
pos magnéticos entre a fonte emissora e a deteccao. Isso
dificulta a identificacao inequivoca da origem dos raios
cosmicos unicamente com base na diregao de sua chegada
a Terra, como ilustrado nas Figuras 1 e 2.

Erupcoes solares constituem uma fonte de raios
césmicos de baixa energia (E ~ 10° eV). No entanto,
para energias mais elevadas outras fontes, como explosoes
de supernovas dentro da galdxia e galdxias de nicleo ativo
(GNA) na regido extragalactica, sdo consideradas pro-
missoras para acelerar particulas até altissimas energias,
e processos que envolvem o Sol sao descartados para ex-
plicarem esse fendmeno.

Outro aspecto crucial para compreender os desafios ex-
perimentais na deteccao de raios césmicos é a relagao en-
tre o fluxo de particulas e a energia das mesmas. O fluxo
de particulas segue uma lei de poténcia N(E) < E—¢
[1], o que implica que eventos de alta energia sdo com-
parativamente raros. Por conseguinte, a construgao de

observatdrios com amplas dreas de exposigao torna-se es-
sencial para detectd-los. Estima-se que um RCUAE com
E ~ 10%° eV ocorra em uma taxa de um por quilémetro
quadrado e esferorradiano por século [6].

Um fenémeno conhecido como corte GZK [7, 8] impoe
uma distancia méaxima de emissao dos raios césmicos,
limitando-a a cerca de 75 Mpc. Esse fendmeno resulta
da interacao dos raios cdsmicos com a radiacao existente
no Universo.

I. DESCOBERTA E DESENVOLVIMENTO DOS
RAIOS COSMICOS

Desde 1896, estudos de Henri Becquerel sobre fotofos-
forescéncia ja indicavam que certos materiais poderiam
produzir ionizacdo do ar [1]. J4 era de conhecimento da
comunidade que particulas carregadas emitidas por ele-
mentos radioativos ionizavam o gas, ocasionando descar-
gas em eletroscopios. Em 1912, Hess utilizou um balao
de ar quente munido de um eletroscépio para demons-
trar a existéncia de uma componente radioativa, cres-
cente com a altitude, altamente penetrante e que parecia
vir da alta atmosfera. Essa descoberta posteriormente
rendeu a Hess um Prémio Nobel, 24 anos depois [9] e a
ele é creditada a fundagao do campo.

Devido a sua extrema penetrabilidade, uma das
hipéteses predominantes, sugerida por Milikan, era de
que essa radiagao correspondia a raios gama. Contudo,
em 1927, J. Clay observou variacoes na intensidade dos
raios césmicos de acordo com a latitude. Essa variagao foi
atribuida a deflexao de particulas carregadas pelo campo
geomagnético terrestre, interpretagao creditada a Bruno
Rossi (1930). Assim, a interpretagdo mais aceita passou
a ser que os raios césmicos eram, na verdade, particulas
carregadas, como prétons ou nticleos mais pesados, e nao
fétons. A hipdtese de Bruno Rossi sugeria uma assime-
tria na intensidade dos raios césmicos chegando no leste
e oeste. Essa hipdtese foi confirmada em 1932 por Comp-



Figura 1. Esfera celeste em coordenadas galdcticas mostrando a diregao de chegada de 27 eventos de altissima energia detectados
pelos telescépios de superficie do observatério Pierre Auger, representados por circulos pretos. As marcas vermelhas indicam
472 AGNs a uma distancia inferior a 75 Mpc. A regido azul define o campo de visdo do observatério Pierre Auger, enquanto o
azul mais profundo indica a drea de maior exposi¢do. Adaptado de [2].
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Figura 2. Esfera celeste em coordenadas galdcticas mostrando o fluxo de raios césmicos para E > 8- 10'® eV. A cruz indica

a dire¢@o do dipolo e os contornos representam as regides de 68 e 95 de nivel de confianga, respectivamente [3].

Também se

destaca a direc@o do dipolo da distribuigdo de galdxias 2MRS [4]. A flecha representa a deflexdo esperada utilizando o modelo
de campo magnético galdctico em [5] para particulas com relaciao E/Z =5 - 108 —2.10'8 eVv.

ton, sendo chamada de “Efeito Leste-Oeste” [1].

Nos anos de 1938 — 1939, Pierre Auger e sua equipe
demonstraram que grupos de particulas alcancavam de-
tectores separados por grandes distancias em intervalos
de tempo coincidentes [10]. Isso indicou que os raios
cosmicos observados na superficie da Terra eram se-
cunddrios, provenientes de um chuveiro atmosférico origi-
nado por um raio césmico primério (Figura 3). A equipe
também estimou que a energia do raio césmico primério
devia ser superior a 10'% eV. Em 1941, foi estabelecido
que os raios césmicos sao compostos predominantemente
por prétons [11].

Em 1962, um evento observado por um arranjo de de-
tectores cintiladores pldsticos distribuidos em 10 km? de

superficie, localizado no Novo México (Volcano Ranch
Array), foi atribuido a um raio césmico com energia da
ordem de ~ 10%° eV [13].

Antes dos grandes aceleradores de particulas, os raios
cosmicos foram fundamentais para compreender e des-
cobrir novas particulas. Em 1932, o pédsitron foi desco-
berto por C. Anderson (Laureado com o Prémio Nobel
em 1936) ao expor uma camara de Wilson & radiacao,
hoje atribuida a raios césmicos. Esse rastro possuia pro-
priedades semelhantes as do elétron, mas curvava-se no
sentido contrdrio [1]. Em 1947, também foram desco-
bertos o méson 7 por César Lattes, na equipe de Cecil
Powell, e os mésons K por George Rochester e Clifford
Buttler. Destaca-se ainda a descoberta do 1épton u, o
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Figura 3. As trés componentes de um chuveiro atmosférico.
Respectivamente, da esquerda para direita, a componente
muonica, a componente baridnica e a componente eletro-
magnética. Fonte: retirado de hyperphysics [12] .

muon, por C. Anderson e S. Neddermeyer, particula que
decai rapidamente (com 7 ~ 2 x 107% s [14]), mas, devido
a alta energia dos raios césmicos, seu tempo de decai-
mento no referencial de laboratoério é dilatado pela rela-
tividade especial, facilitando sua detecgao na superficie.

Dada a escassez de raios cdésmicos altamente
energéticos, a construcao de detectores de superficie em
areas cada vez maiores foi necessiria. A primeira ten-
tativa foi o experimento SUGAR, construido na Univer-
sidade de Sydney, Austrélia [13], cobrindo uma area de
100 km2. Embora tenha apresentado resultados incertos
e varias dificuldades experimentais, esse foi um impor-
tante passo inicial. Com o tempo, diversos experimen-
tos contribuiram significativamente para o campo, como
Fly’s Eye na década de 1960, o AGASA (Akeno Giant Air
Shower Array), operando entre 1990 — 2004, e o HiRes
(High-Resolution Fly’s Eye) ativo entre 1997 — 2006 [13].
No entanto, o maior observatério existente é o Obser-
vatério Pierre Auger, localizado na Argentina (Figura 4).
Este observatorio emprega dois métodos principais e in-
dependentes para deteccao de raios césmicos. O primeiro
método utiliza 1660 tanques de dgua equipados com foto-
multiplicadoras, distribuidos em uma 4rea de 3000 km?,
capazes de capturar o sinal de radiagao Cherenkov. O
segundo método envolve a detecgao de luz ultravioleta
emitida no topo da atmosfera terrestre, sendo quatro te-
lescépios equipados com seis espelhos cada. Esse método
permite avaliar a profundidade do chuveiro atmosférico
Xmaz, que contém informacoes especificas sobre a com-
posicao do raio cdsmico primério [1].
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Figura 4. Mapa do Observatério Pierre Auger. Os pontos
representam a posicdo de cada um dos 1660 detectores de
superficie. Os detectores de fluorescéncia sdo marcados em
amarelo, com linhas verdes indicando o campo de visdo dos
quatro telescépios em cada local. Para dar a escala do Ob-
servatorio, os comprimentos em verde correspondem a 20 km.
Fonte: retirado de [15].

II. O QUE CONHECEMOS SOBRE RAIOS
COSMICOS

Nessa segao iremos abordar aspectos fundamentais
para compreender o desenvolvimento dos raios césmicos
gerados em fontes astrofisicas. Para isso estudaremos o
espectro, os campos magnéticos que permeiam o caminho
entre fonte e detectores, os mecanismos de aceleragao, as
interacoes entre os raios cosmicos e as radiagoes do Uni-
Verso.

A. O espectro

O fluxo de raios césmicos (assim como de neutri-
nos, raios gama, producao de particulas secundarias na
atmosfera, muons atmosféricos e outras particulas nao
térmicas, em geral) pode ser aproximado para uma lei de
poténcia [1]:

dJ(E)
_— = C . _E_O(7 1
iB (1)
onde « é a inclinagdo do gréfico (também chamado de
indice espectral diferencial) e C' é uma constante de
normalizacdo. Também é possivel definir o fluxo de
particulas diferencial e integral, respectivamente:

_d(V/A 1)
J(E) = dQ-dE 5
JEe [N ?
O g, At-dEAQ

onde J(E) é o fluxo de particulas, N é o nimero de
particulas detectadas, A é a drea de exposi¢ao do detec-
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Figura 5. Espectro de raios césmicos obtido pelos experi-

mentos TALE, TA, Auger, HiRes, IceTop e Kascade-Grande.
Fonte: retirado de [16].

tor, t é o intervalo de tempo de medicao e df) é a regiao
de angulo sélido.

Para energias da ordem de ~ GeV, as particulas tém
origem no Sol. A partir dessa faixa o espectro pode ser
descrito como [1]:

J(E) = K( E >_a = J(E > Ey) = fiEZ (i)l_a,

Ey

onde Fy = 1 GeV é um limite inferior escolhido arbi-
trariamente e 1 — o = y é chamado de indice espectral
integral. Os valores de K e « sao obtidos através de
ajustes experimentais. Temos que na faixa de GeV até
~ 10% eV os valores de a = 2,7 e K = 1,8 [17]. Na faixa
de energia entre 4,5 x 10" — 4 x 10'7 eV temos o ~ 3, 1.
Entre 4 x 107 eV e 4 x 108 eV temos a = 3,3, e apés
essa energia temos o = 2,7 [18]. Os pontos 4,5 x 10%°
eV, 4,0x 107 eV e 4 x 10'® eV sio apelidados carinhosa-
mente de primeiro joelho, segundo joelho e tornozelo do
espectro, respectivamente (veja Figura 5).

As estruturas dos joelhos e do tornozelo revelam ca-
racteristicas fisicas dos raios césmicos. O raio ciclotron
de Larmor, ry, e a rigidez magnética, R, podem ser de-
finidos como:

E

E
R:BT’LCZ Z—e,

rp =~

onde Z é o numero atoémico, e é a carga do elétron e
B é o médulo do campo magnético [1]. Para prétons
com energia ~ 1020 eV, temos r;, ~ 36 kpc, o que é
comparavel ao diametro do disco da Galéxia (~ 15 kpc),
indicando que a origem é externa & Galdxia [18]. Entao, a
regiao entre o segundo joelho e o tornozelo sao creditados
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Figura 6. Fluxo de raios césmicos multiplicado por E2. Estéo
destacadas as regioes com contribuicao de particulas de ori-
gem galdctica e extragaldctica. Fonte: IceCube [19].

como a faixa de transi¢ao entre a origem galédctica e extra-
galactica dos raios césmicos, como destacado na Figura
6. Em linhas gerais, RCUAEs aparentam ter origem ex-
tragalactica. Por outro lado, o tornozelo é a regiao onde
ocorre uma supressao abrupta do espectro, e em geral é
relacionada com o corte GZK [7, 8], onde ocorre perda
de energia pelo processo de fotoprodugao de pions.

Temos algumas caracteristicas do fluxo de raios
cosmicos, dentre elas:

e Prétons sao dominantes na regiao acima do joelho;

e A composigdo quimica observada nos raios césmicos
abaixo abaixo do joelho sao semelhantes a da
Galaxia;

e O raio de Larmor (Eq. 4) é maior do que o didmetro
da Galéxia para a regiao além do tornozelo;

e Apéds o tornozelo, a composi¢cao quimica dos RCU-
AEs parece ser mais pesada. No entanto, ndo ha
como medir o nimero de massa A de um tnico
evento primério devido ao baixo fluxo de particulas;

e Nao hé diregao preferida para RCUAESs observada
no plano galactico, o que provavelmente implica
numa origem extragalactica;

e A gradativa mudanca de composi¢ao entre o joe-
lho e o tornozelo ocorre pois as particulas mais le-
ves escapam primeiro da nossa galaxia como con-
sequéncia do raio de Larmor.



B. Campos magnéticos

Os campos magnéticos podem defletir particulas car-
regadas (como os RCUAES) através da forca magnética
F [20]:

d
F:Fmo—vzq(va), (5)

dt
onde T' = [1 — (v/c)?]~1/2 é o fator relativistico de Lo-

rentz, v é a velocidade da particula no referencial do la-
boratério, ¢ é a velocidade da luz, g é a carga da particula
e mo é a massa de repouso do nicleo. Para compreen-
der o desvio que as particulas sofrem durante sua viagem
até a Terra, é necessario estudar os tipos de campos que
existem entre a fonte e os detectores. Podemos dividir
0s campos magnéticos que influenciam os raios césmicos
em dois grandes grupos: campos magnéticos galacticos e
campos magnéticos extragaldcticos.

A equacao de movimento que descreve a trajetéria dos
RCs é:

dv

=V X wBs (6)

com wp = (¢/I'mp)B. Esta equagédo trata-se de um de-
safio computacional e pode ser abordada de diferentes
formas, conforme observado em [21].

1. Campos magnéticos galdcticos

Hoje é bem estabelecido que a Via-Lactea é uma
galaxia do tipo espiral com uma quantidade de estrelas
estimada em 10'°. Ela pode ser dividida em duas compo-
nentes, sendo uma delas esférica e a outra uma estrutura
de disco. A estrutura esférica possui um buraco negro
supermassivo aproximadamente concéntrico com massa
de ~ 2 x 10% M, e raio de ~ 3 pc e um halo extendido
de ~ 30 kpc. Ja a estrutura de disco é relativamente
estreita, com uma espessura em torno de ~ 200 — 300
pc e raio de ~ 15 kpc. O disco, ao contrario da porgao
esférica, é rico em gés, poeira e estrelas de alta metalici-
dade, assim como é observado em outras galdxias do tipo
espiral [1].

Em 1949 a presenca de um campo magnético dentro
da galaxia foi detectada na observagao de luz das estrelas
sujeitas a um alto grau de polarizagao. Esta polarizagao
pode ser detectada com a atenuacao identificada na lumi-
nosidade dessas estrelas na presenga de poeira [22]. A in-
formacao precisa dos campos magnéticos galacticos pode
ser obtida com medidas de radiotelescépios do angulo da
rotagao de Faraday e a dispersao da radiagao emitida por
pulsares devido ao efeito Zeeman [1].

Na literatura hé trés principais modelos de campo
magnéticos galdcticos propostos [23]. Ele pode ser di-
vidido em duas componentes, sendo uma delas a de larga
estrutura e a outra uma componente turbulenta de me-
nor escala. A raiz da deflexao quadratica média, &,ps,
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Figura 7. Ilustrag@o de configuracées dos campos magnéticos
no disco e no halo galdcticos. Fonte: retirado de [23].

de um raio césmico viajando uma distancia L em um
campo magnético turbulento B,.,,,s com comprimento de
coeréncia L. é dada na equagao (7):

ZeByms |LL

A Z Byms | L L.
rms E 2

~ 0.085 x —
By pG

kpc 50 pc’

(7)
onde B, é o campo turbulento em unidades de uG,
Ey é a energia do RCUAE em unidades de 10%° eV e
L > L. [23]. No entanto, Tyniakov e Tkachev observa-
ram que a deflexdo causada pela componente turbulenta
é pelo menos uma ordem de magnitude menor do que a
componente regular, fazendo com que a primeira possa
ser considerada desprezivel [24].

A componente regular dos campos magnéticos
galacticos refletem a distribuicao de matéria da galaxia.
Logo, hé diferentes propriedades para o disco e para o
halo. No halo temos uma configuragdo essencialmente
toroidal, ou seja, apenas as componentes radial (B,) e
azimutal (By) sdo nao nulas. Além disso, o disco também
pode ser classificado segundo dois tipos de simetria, a sa-
ber: simetria axissimétrica (ASS) e simetria bissimétrica
(BSS) (veja Figuras 7 e 8). O campo magnético do disco
também apresenta simetria no eixo z e no angulo azimu-
tal 9, isto é, z > —z e ¥ > 9 + 7.

Em coordenadas cilindricas galacticas, as componentes
do campo podem ser parametrizadas da seguinte forma
[23]:

B, = B(r,¥)sinp,

B, = B(r,9) cosp, ®)

onde p é o angulo de inclinagdo. A funcdo B(r,?) é mo-
delada levando em consideracao a distribuicao de massa
espiral da Galédxia, dada por:

1
tanp

B(r,9) = b(r) cos <19 — In (r/fg)), (9)
com & = (Ro + d) - exp((—7/2) tanp), sendo Ry ~ 8.5
kpc a distancia do centro da galdxia ao Sol e d a distancia
mais préxima com o sinal inverso. Para r > 20 kpc o



campo magnético é nulo. O campo magnético pode entao
ser completamente modelado como:

B(r,9,2) = f(z)B(r,9). (10)

Em linhas gerais, se tem muito mais informacao sobre
o campo magnético no disco galactico do que no halo.
Para a modelagem, é assumido que no halo temos duas
formas de campos, sendo a primeira a de um disco com
alguns kpc a mais de espessura, e proximo ao centro uma
estrutura dipolar no centro da galdxia [23]. A diferenga
entre os principais modelos da literatura se devem as es-
colhas das fungbes f(z) e b(r) (veja Tabela I).

Ainda hd um modelo mais complexo, de Prouza e
Smida [26], utilizando a mesma fungdo f(z) que o mo-
delo de Tinyakov e Tkachev. Os parametros sao fixados
em zg = 0,2 kpc, p = —8°, d = —0,5 kpc e o campo
magnético local é normalizado em um valor de 2 uG.
Além disso, também é considerada uma contribuigao to-
roidal no halo e no disco:

Br, = —Bysign(z) cos ¥,

11
Br, = Brsign(z)sin . (11)
com
exp(—(r — Ro)/Ro)
Br = X uG, 12
e ((F s A
onde hp = 1,5 kpc é altura méxima acima do plano

galactico e W = 0,3 kpc é a espessura lorentziana. Por
dltimo, um campo magnético do tipo dipolo é adicionado
[23], respeitando as equagoes:

B, = —3ug cos psind/R?,
B, = —3uc cos pcosd/R?, (13)
B. = pg(1 —3cos® p)/R3,

com as coordenadas esféricas R = /(224 y? + 22),
cosp = z/R e pg = 123 uG kpc® o momento magnético
dipolar da galaxia.

2. Campos magnéticos extragaldcticos

Como dito anteriormente, a fonte mais provavel para
RCUAESs deve ser de origem extragaldctica. Entao, é na-
tural que nossos esforgos se concentrem justamente em
analisar o comportamento das particulas carregadas nos
campos magnéticos entre a nossa galaxia e possiveis fon-
tes externas a ela.

Se o comprimento de coeréncia for maior do que a
distancia entre o observador e a fonte (l.,, > D), a
trajetéria da particula é suavemente defletida por um
campo magnético aproximadamente uniforme [28]. Para
um RCUAES partindo de uma distdncia D em um campo
magnético de valor médio (B) com energia E e ntimero
atdémico Z teremos uma deflexdo 6 total de [29]:

-2 s () (52) (). 00

Por outro lado, se l.,p, < D, a trajetoria da particula é
continuamente defletida por campos magnéticos com di-
ferentes diregbes (conforme destacado na Figura 9), resul-
tando em um problema cldssico de passo randémico [28],
conduzindo a um campo magnético turbulento. Para mo-
delar este problema, o espago é dividido em células de
tamanho [..;, onde a deflexdao é sorteada em uma distri-
buicao gaussiana centrada em um 6 médio. A espessura
dessa distribuigao gaussiana aumenta com a proporc¢ao
da raiz quadrada do tamanho do passo de distancia ado-
tado na propagacao numérica. A intensidade do campo
magnético é |B| ~ B, defletido por um angulo:

lcoh lcoh
60 = ~ 15
r,  E/(cZeBy)’ (15)

onde B, é o componente do campo perpendicular a ve-
locidade do RCUAE. Apés interagir com N ~ D/l.op
células, o desvio quadratico ird corresponder a:

D D leo :
lcoh 8 <<592>> = lcoh 8 << [E/(CZZBL)] >>7

(16)
considerando que a deflexdo em diferentes células leva a
um efeito difusivo. Assumindo isso, obtemoss que 6 =
oV'N e utilizando os valores ((B?)) = (2/3)B2, 6 =

V02, e 8o = 1/((60%)) = \/2/3(lcon/r1) sendo o desvio

sofrido apds a particula atravessar uma unica célula e
N > 1, obtemos:

2~
07"7’7’745 -

0_2<QM>JN (17)

3 L

e entao podemos reescrever a equagao utilizando o mesmo
formato da Equagao (14), teremos:

1/2 1/2
6~ 350 ( ZV (Br) (Loon D . (18)
E/Z ) \nG ) \ Mpc Mpc

C. Mecanismos de aceleragao

Sabemos que raios césmicos devem ser acelerados por
processos nao térmicos. Temos como exemplo acelerado-
res de particulas terrestres, que utilizam campos elétricos
para acelerarem particulas, enquanto elas sao confinadas
na zona de aceleragao em orbitas através de um intenso
campo magnético. No entanto, diferentemente dos ace-
leradores terrenos, uma fonte astrofisica nao pode acele-
rar uma particula por meio de um campo elétrico, uma
vez que o gas ionizado possui uma grande condutividade
elétrica, fazendo com que a possibilidade de estabilizar
um campo elétrico estético seja praticamente nula [1].

Um dos modelos de aceleragao propostos sao os meca-
nismos de primeira e segunda ordem de Fermi [31]. Este
processo pode ser compreendido como o espalhamento
elastico das particulas carregadas por campos magnéticos



Tabela I. Nesta tabela temos dois modelos de campo magnético para a nossa Galdxia. O primeiro é o modelo de Tinyakov e
Tkachev (TT) [24] e o segundo modelo é o de Harari, Mollerach e Roulet (HMR) [25]. O campo é normalizado para obter o

valor de 1,4 pG na posigao do Sol.

b(r) f(z) p d
b(r) oc v~ T para r > 4 kpc f(z) = sign(z) exp(—|z|/20) o
T b(r) = const. para r > 4 kpc com zo = 1,5 kpc -8 —0,5 kpe
. 3 f(z) = (2coshz/z1)"* + (2cosh z/z2) ! no B
HMR b(r) = 3Ro/r(tanhr/r)° puG com 21 = 0,3 kpe e 25 = 4 kpe 10 0,5 kpc

Figura 8. Simulag@o da densidade de eventos gerados por pulsares na Via-Lactea com influéncia do campo magnético galactico
BSS. A figura da esquerda refere-se ao disco galdctico visto de um observador paralelo ao seu plano. A figura a direita representa
o disco visualizado perpendicularmente ao plano galactico. Fonte: desenvolvida pelos autores, utilizando o software CRPropa

[27).

irregulares (também chamados de espelhos magnéticos)
correlacionados com nuvens interestelares no estado de
plasma. Neste processo, o raio césmico obtem energia
pelo movimento dos fluidos no meio interestelar [32]. O
raio césmico se move com velocidade proxima a da luz,
v ~ ¢, e quando ocorre um choque de frente entre ele e a
nuvem, a particula ganha energia. Quando este choque
ocorre com a particula colidindo em uma nuvem com ve-
locidade no mesmo sentido que a sua, a particula perde
energia.

1. Mecanismo de segunda ordem de Fermi

Suponha que temos uma particula de massa m e ve-
locidade v colidindo com uma ntvem de gas com massa
M e velocidade U. Essa colisao pode acontecer com ve-
locidades opostas dos dois corpos, ou velocidades parale-
las. Quando as velocidades sao opostas a particula recebe
energia, e se as velocidades forem paralelas, a particula
perde energia.

Considerando uma colisao elastica e utilizando a con-
servacao de momento linear e a conservagao de energia
cinética, podemos escrever:

(m — M)v+2MU
~ —v £ 2U, 19
s v, (19)

vf =

onde vy é a velocidade final da particula, e utilizamos

a aproximagdo M > m. Os termos —v + 2U e —v —
2U correspondem a nuvem e particula com velocidades
opostas e paralelas, respectivamente.

Da variacao de energia cinética da particula de massa
m obtém-se:

AR ~+4Yp, (20)
v

Entao podemos calcular a variagdo de energia com
relagao ao tempo devido as colisoes:

AE AE. AE_
At Aty At_

(21)

Utilizando a relacao entre a velocidade relativa e o livre
caminho médio da A da interagao entre nicleo e niivem
de gas:

A

A 22
vFU AtL (22)

combinado com as equagoes (20) e (21), tém-se:

AF U? E

— ~8( — |F=— 23

At ()\v) Teee (23)
onde Teee = Av/8U? é o tempo caracterfstico da in-

teracao.
Perceba que temos a relacao de proporcionalidade en-
tre variagao de energia apés cada interacao e a velocidade
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Figura 9. Esboco de um RCUAEs se movendo em um
campo magnético do tipo turbulento com um comprimento
de coeréncia l.,n. A série de deflexbes sofrida pela particula
pode ser aproximada para 6 « VN onde N ~ D/lcon é 0
numero de células entre a fonte e o observador. Fonte: adap-
tado de [30].

da nivem de gds AE o U2, o que faz com que este me-
canismo seja chamado de segunda ordem. No entanto,
utilizando A ~ 0,1 pc e U < 10% cm/s [1], nota-se que
Teee ~ 107 anos, fazendo com que o processo seja extre-
mamente demorado. Fermi reconheceu a baixa eficiéncia
desse mecanismo de aceleracdo posteriormente [31].

2.  Mecanismo de primeira ordem de Fermi

Fermi fez a proposta deste outro mecanismo em 1954
[33]. Este modelo consiste em uma particula que estd
entre duas niivens se aproximando ou em material estelar
separados por uma frente de choque, o que é comum em
remanescentes de supernovas [1]. Podemos imaginar este
modelo como o de uma bola confinada entre duas paredes
subsequentes.

A colisao ¢é eldstica no referencial de repouso em que a
nivem estd em repouso. Isto implica que a energia nesse
referencial é tal que E’ é conservado e o momento da
particula confinada troca de sinal p/, — —p’ tal como a
colisao de uma bola com uma parede rigida. Utilizando
as equagoes de mudanga de coordenadas de momento e
energia do referencial de repouso da nivem para o refe-
rencial de laboratério [34]:

E' =T(E + Up,),

(24)

Py =Tlpe + U(v/?)E],
onde I' é o fator de Lorentz e p, = I'mvcosf é a com-
ponente do momento da particula que estd na mesma
direcao da colisao entre ambos os corpos. Utilizando

E = I'mc?, obteremos:

EU
AE ~ C—Q(U + 2v cosb) (25)

no regime em que U < v. Calculando o valor médio da
variagao de energia obtemos para colisdes com velocida-
des opostas:

AE:AE+:§<U)E. (26)
C

E entao é possivel calcular a variacao da energia com
relacdo ao tempo para colisoes frontais:

AE, 4(U\(v+U U
=—-|— =4—F. 2

Repare que AE « U, o que faz com que este meca-
nismo seja o de primeira ordem. Além disso o mecanismo
de Fermi de primeira ordem tem tempo caracteristico
Tpri ™~ 106 anos.

8. O espectro no modelo de Fermi

O grande mérito do modelo de Fermi é conseguir ex-
pressar uma lei de espectro semelhante a observada ex-
perimentalmente. Observe a equagdo da difuséo [1]:

dN; d Ni < Pji
' = DV?N;+ —=[b(E)N;]+Q— - =N, (2
& VINi+ ogDEIN]+Q =32 ) —=N;, (28)

j>i 7

onde N; é o ntimero de particulas cuja espécie é do indice
i, DV2N,; é o termo de difusdo, b(E) = — dE/dt, Q é
o termo das fontes e o dltimo termo refere-se ao pro-
cesso de fragmentacdo por interacdo da particula i com
a particula j, sendo FP;; a probabilidade de ocorréncia
dessa interacao.

Negligenciando as fontes, os processos de frag-
mentacao, impondo que o numero de espécies da
particulas nao varie com o tempo (dN/dt = 0), que
o termo difusivo para uma particula que pode se mo-
vimentar livremente pela galixia é DV? — —N/Te..
(sendo Ts. tempo de escape da galdxia) e utilizando que
AE/At — dE/dt = E/7, obtemos a equagao diferen-

cial:
d ([FE N
—— (=N = =0. 29
dE(T ) Tesc (29)

A solucao nos mostra a lei de poténcia N o< E~% onde o
indice espectral pode ser expresso como « = 1 + 7/Tese,
sendo essa justamente a lei espectral vista anteriormente.
O termo 7 pode ser tanto referente ao mecanismos de
Fermi de primeira ordem e de segunda ordem, mas o de
primeira ordem tende a ser mais relevante.




D. Processos de interagdao no meio extragalactico

Para lidar com as interagoes dos nicleos altamente
energéticos, precisamos avaliar cada uma das interagoes
desses nucleos com os fétons. Existem trés proces-
sos principais que ocorrem durante a propagagao de
nucleos no espago extragaldctico: producao de pares, fo-
toprodugao de pions e a fotodesintegracdao. Além desses
processos, estudamos as perdas adiabaticas sofridas por
todos os tipos de particulas, devidas exclusivamente a
expansao do Universo.

Além das interacbes entre fétons e ntcleos, devemos
considerar também a distribuicao desses fétons. Pode-
mos ter fétons da radiagao césmica de fundo em microon-
das (RCM) e a radiacao de fundo extragaldctica (RFE).
Embora ambos tenham origens césmicas e densidades di-
ferentes (para energia volumétrica e numero de fétons),
ambos sao relevantes e devem ser considerados nos pro-
cessos de interacao com os raios césmicos.

Alguns destes processos podem ser avaliados como se
fossem continuos, mesmo que envolvam perdas discretas
de energia, quando comparamos o comprimento de perda
de energia definido como:

L= 1%7 (30)
F dx
com o comprimento da trajetéria efetuada pelo ntcleo.
Utilizaremos esta definigao com a finalidade de comparar
os diferentes processos de degradacao energética em dife-
rentes faixas de energias e tipos de RCUAESs primarios.
Uma particula carregada que se move pelo universo
esta livre para interagir com os fétons que compoem a
RCM e a RFE. No limite ultrarrelativistico (I' > 1 =
B8 = (v/c) ~ 1), a energia do féton no referencial de
repouso do ntcleo (¢) é dada por:

E
€ ~2le=2 <Amp62 6), (31)

onde A é o nimero de massa, m,;, ¢ a massa do préton, c é
a velocidade da luz e E é a energia do nicleo no referen-
cial de laboratério. Isso nos mostra que, embora a RCM e
a RFE tenham baixa energia no referencial de laboratério
(e ~ meV), no referencial de repouso do nicleo, estas ra-
diaces podem atingir energia grande o suficiente para
desencadear reagoes nucleares e a producao de particulas
secunddrias (¢’ ~ MeV).

A sec@o de choque efetiva 0.y (e, A, Z) pode ser calcu-
lada pela integracao da se¢ao de choque (€', A, Z) no
referencial de repouso em todo o angulo sélido, dado por
[35]:

1

O'ef(€7A, Z) = ﬁ

2Te
/ o€, A Z)de . (32)
0
O livre caminho médio é a distancia média entre duas
interacoes do ntcleo priméario com os fétons da distri-
buigao 7(€) no referencial de laboratério e o seu inverso

é obtido pela integragdo sobre a distribuicao de fétons
no referencial de laboratdrio. A integragao da segdo de
choque efetiva é feita sobre as energias dos fétons no re-
ferencial de repouso do ntcleo, de modo que [36]:

Al /0 T ©ous(e A, Z)de. (33)

O comprimento de perda de energia inverso é definido

como:
1 oo 2l
L '= or7 J, @ [/0 €oer(e)r(€) de/‘| de, (34)

onde o fator de inelasticidade k(€') é a fragdo de energia
perdida em cada interacao sofrida pelo niicleo [1].

O comprimento de perda de energia é uma quantidade
que pode ser usada para comparar a queda de energia nas
interagdes dos RCUAESs com os fétons do universo. Esta
quantidade é inversamente proporcional com a fragao
de energia consumida na reagao. Podemos descrever o
comprimento da perda de energia como uma func¢ao do
redshift, z, da seguinte forma [29]:

Li(1+2)E, A,0] L[(1+ 2)E, A]
L(E A z) = =
( ’ 7Z) (1 + 2)3 (1 + Z)3 ’ (35)
onde o redshift z é definido como:
A v Hod
S U (36)

e é uma consequeéncia do efeito Doppler sofrido por ondas
eletromagnéticas quando existe uma velocidade de afas-
tamento entre fonte e observador. As quantidades gy,
AN = Aops—Aem € U 880, respectivamente, o comprimento
de onda emitido pela fonte, a variagao do comprimento de
onda, o comprimento de onda medido pelo observador e
a velocidade relativa de distanciamento entre fonte e ob-
servador. A velocidade de afastamento entre as galdxias
é dada pela lei de Hubble-Lemaitre v = Hgd, sendo Hy a
constante de Hubble e d a distédncia entre as galdxias. A
aproximacao utilizada foi a nao-relativistica, valida em
distancias da ordem de ~ 100 Mpc, para pequenos valo-
res de redshift.

De posse das equagoes (33) e (34), estudaremos as dis-
tribuicoes de energia dos fétons livres para interagirem
com os nucleos primarios.

1. Radiagdo césmica de fundo em micro-ondas (RCM)

A radiagdo césmica de fundo em micro-ondas é uma
distribuicao de fétons que permeia o espaco desde a
era da recombinacgao, cerca de 300.000 anos apds o Big
Bang [37]. Esta radiacdo é complecamente descrita
como a de um corpo negro com uma temperatura de
T =2,7260+0,0013 K no referencial de laboratério [38].



A parametrizagao completa desta radiagao é apresentada
na equagao (37).
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T2h3c3(ec/MT — 1)

n(e, T)de = de, (37)

onde h é a constante de Planck e k; é a constante de
Boltzmann. Em geral, é de 30 a 40 vezes mais densa
que a radiagdo césmica de fundo em infravermelho, a
primeira componente mais brilhante da radiacao de fundo
extragaldctica [39].

2. Radiagdo de fundo extragaldctica

A radiacao de fundo extragaldctica é a soma da inten-
sidade total da luz eletromagnética emitida ao longo da
histéria do universo. Isso inclui a luz emitida por estre-
las, galdxias de nicleo ativo (GNA) e todas as outras fon-
tes luminosas do universo. E comumente definida como
a intensidade eletromagnética extragaldctica na faixa do
ultravioleta ao infravermelho [39]. Os componentes mais
importantes em termos de numero de fétons disponiveis
para reacoes fotonucleares sao a radiagao cdésmica infra-
vermelha (RCI) e a radiacdo césmica éptica (RCO).

As principais medidas experimentais da RCI foram ob-
tidas pelo satélite Cosmic Background Explorer (COBE)
e o InfraRed Telescope in Space (IRTS). O espectrometro
Far Infrared Absolute Spectrophotometer (FIRAS) foi
usado pelo satélite COBE para medir fétons da regiao
do infravermelho. Podemos entao apresentar a fungao de
densidade para a RCI obtida experimentalmente através
dos dados coletados pelo satélite COBE [40], o que
nos leva a equagdo (38), vélida no intervalo 125 pum —
2000 pm:

n(e)de ~ 6.513 x 1076 x (6) x (e, T), (38)
€0

onde as constantes sao as mesmas da equagao (37), exceto
pela temperatura, que desta vez é T = 18,5 K, e ¢y =
12,40 meV.

3. Interagdo dos raios cosmicos com as radiag¢oes cosmicas

Os raios cdsmicos estao sujeitos as interagoes com
as radiagOes coOsmicas, que podem ser divididas en-
tre radiagdo césmica de micro-ondas (RCM) e radiagao
césmica infravermelha (RCI). As perdas de energia po-
dem ser clasificadas como:

¢ Perdas adiabaticas: Estas perdas envolvem a ex-
pansao do universo. Todas as particulas estao su-
jeitas a este tipo de perda;

e Producao de pares: O resultado desta interagao
é a criagdo de um par elétron-pésitron. Ocorre com
fétons e nicleos com A> 1;

10
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Figura 10. Numero de fétons dos modelos da luz de fundo
extragaldctica de Franceschini et al.; [41], Kneiske et al.; [42],
Dominguez et al.; [43], Gilmore et al.; [44], e Finke et al.; [45]
em funcgao da energia do fé6ton € em eV para z = 0. Incluimos
também a intensidade da RCM e o ajuste obtido pelo satélite
COBE [40]. Destacamos com as linhas verticais tracejadas as
regioes de dominancia da radiagado césmica em micro-ondas
(RCM), da radiagdo césmica infravermelha (RCI) e da ra-
diagao césmica 6ptica (RCO). Fonte: o autor.

e Fotoprodugao de pions: Tem como produto a
criacdo de um ou multiplos pions. Ocorre com
nicleos com A> 1;

e Fotodesintegracao: Fragmentacao de nucleos
originais dando origem a niicleos mais leves. Ocorre
em nucleos com A> 2;

e Espalhamento Compton e emissao sincroton:
Ocorrem com fétons e pares elétron-pdsitron origi-
nados da cascata atmosférica.

Na Figura 10 mostramos o nimero de fétons por uni-
dade de energia e volume em fungao da energia do féton
no referencial do laboratério. Compilamos o resultado
de varios modelos e o ajuste experimental obtido dos da-
dos do satélite COBE. E possivel notar que o nimero de
fétons da RCO é muito menor que o da RCM (da ordem
de 10*). A RCO é particularmente dominante em nticleos
de baixo fator I', mas neste regime outros processos envol-
vendo a RCM dominam, razao pela qual essa componente
pode ser negligenciada em primeira aproximacao.

4. Perdas adiabdticas

Os RCUAESs percorrem o espaco em expansio, entao
sua energia também ¢é degradada proporcionalmente.
Esse processo é chamado de resfriamento adiabatico de-
vido & expansao do Universo e todas as particulas sao
afetadas por este fendomeno independentemente de suas
naturezas. A férmula de perda de energia é dada por
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Figura 11. Ilustracao de como ocorre a producao de pares no
referencial de laboratério e no referencial de repouso [48]. E’,
e B’ representam a energia do pésitron e do elétron, respec-
tivamente. Fonte: adaptado de [48]

[46]:
_%’f —BH(:) + (14 2%hl(1+2)E],  (39)
bo(E) = -7 (40)
onde H(z) é a equagao (41).
H(z) = Ho/Qm (1 + 2)3 + Qa, (41)

com €, Qa, e Hy sendo os parametros cosmoldgicos.
Temos que €2, = 0,27 é o parametro de densidade de
matéria, 2y = 0,73 é o parametro de densidade de ener-
gia escura e Hy = 72 km/(s - Mpc) é a constante de
Hubble em z = 0 (valor atual) [47].

Em z ~ 0, é conveniente reescrever a equacao (41). Se
tomarmos o limite z — 0 e assumirmos a propagacao do
RCUAE (v ~ ¢), obtemos [1]:

c
Log = o ~ 4 Gpc. (42)

5. Produgdo de pares elétron-positron

A producao de pares ocorre quando um féton da RCM
(ou RCI) interage com o ntcleo viajante (veja Figura 11).
A energia do féton incidente no referencial de repouso
do niicleo deve ser da ordem de € ~ 2m.c? para que o
fenémeno ocorra [48]. A reacdo de producdo de pares
pode ser descrita como:

A+y—A+e +et. (43)

A resolugdo da integral na equagdo (34) é exaustiva-
mente longa neste caso. Temos o resultado conhecido [48]
para a RCM:

1dE| argZ%(mec?)? ood Emec?\ ()
Edz|”  TAmyd) /2 5”( or ) €2
(44)
e se substituirmos a distribuicao de fétons da RCM de-
finida pela equagao (37) na equacdo (44) e definindo a
quantidade v = m.c?/(2I'k,T), obtemos:

272 2 2
ar§Z*(mec®kpT)
= For ) 4
TA(m,c?)m2h3c3 x b(v) (45)

1dE
FE dz
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onde Fi (V) é a funcéo:

nm@=ﬂ[3w@Whn*. (46)

Para a funcdo ¢(£), usamos a aproximagao assintética
para £ > 1 [48]:

B(€) ~ £[—86,07+50,95In(£)—14,45(In €)2+2,667(In €)?] .
(47)
Se substituirmos a distribuicao de fétons da RCI defi-
nida pela equagao (38), nés obtemos a equagao:

272 2 2
ar§ Z*(mec*kpyT)
- T A(mpc?)m2h3c? X Fein(v), (48)

148
FE dx

onde:

T 0.64
Fip = 6.513 x 107° x (k”> X

€0

- (49)
XV2.64/ d650'64¢(£)(61j§ o 1)71.

2

No grafico da Figura 12, apresentamos o comprimento
de perda de energia via producao de pares para diferentes
nicleos interagindo com a RCM e com a RCI, mostrados
anteriormente nas equagoes (45) e (48), respectivamente.
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Figura 12. Produgao de pares elétron-pésitron para diferentes
nicleos interagindo com a RCM (linha tracejada) e com a
RCI (linha pontilhada). A linha continua é o comprimento
resultante da perda de energia para redshift z = 0. Além
disso, destacamos o resfriamento adiabatico (linha tracejada
preta). Fonte: o autor.

Vemos que a RCM é muito mais relevante para a
producao de pares do que a RCI, porque a RCM tem
um comprimento de perda de energia menor do que a
RCI para esse fenémeno.



6. Fotoprodugao de pions

A fotoproducao de pions é o fendmeno mais importante
em reacoes acima de 50 EeV para prétons que ocorrem
na interacao com a RCM e leva ao conhecido efeito GZK
(Greisen, Kuzmin e Zatsepin). Foi estudado independen-
temente por Greisen, Kuzmin [7] e Zatsepin [8] em 1966 e
causa a queda acentuada na energia dos UHECRs, limi-
tando a distancia que essas particulas podem percorrer
antes de perder sua energia através da interagao com a
radiac@o extragaldctica (Eg.p ~ 5 - 10'9 eV causa uma
distancia maxima de emissdo da ordem de 50 - 100 Mpc).

A fotoproducao de pions ocorre quando a energia do
ntcleo é grande o suficiente para que os fétons incidentes
alcancem energia para produzir ressonancias A*. Esta
ressonancia decai imediatamente através de dois canais
diferentes [49]:

p+mY—p+2y

(50
n+nt s n+put+y, (50)

p+7—>A+—>{

e este processo ocorre pelo menos em ¢ = MaC? = € ~
140 MeV. E importante ressaltar que em altas energias
podemos ter uma multiplicidade de pions para diferentes
ressonancias de AT [14].

Usando a equacdo (34) temos, para a distribuicdo da
RCM:

1 emas
Lh=——— —— YIPY
21272 (he)? /eth,/m‘ (e/BT — 1) .

2l (51)
X [/ eo()k(e) de’} de,
€th
e para a distribuicao de RCI:
;-1 6,513 106¢, 04 /m €064 y
21272 (hc)3 . ec/koT — 1
() Joppor 52

x { / o ela(el)ﬁ(el)del} de,

€th

onde ¢, é a energia minima para que 0 processo ocorra.
Para a se¢do de choque o(€¢’) e fator ineldstico k(€') utili-
zamos a abordagem de dois degraus [35], que consiste na
aproximagcao:

n 0,34 mb, € =390 MeV < € <980 MeV
7€) =10,12 mb, ¢ > 980 MeV ’
(53)
e

P MeV < ¢ < 980 M
H<6):{0, . 390 MeV < ¢ < 980 MeV (54)

0,6, ¢ > 980 MeV

Para ntcleos com A > 1, podemos supor que a in-
teracdo do féton ocorre com apenas um nucleon dentro
do nicleo, pois as energias de ligacao dos nucleons sao
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Figura 13. Comprimento de perda de energia para a foto-
producao de pions para diferentes nicleos interagindo com a
RCM (linha tracejada) e com a RCI (linha pontilhada). A
linha continua é o comprimento total da perda de energia.
Além disso, destacamos o resfriamento adiabético (linha tra-
cejada preta). Fonte: o autor.

muito menores que a energia de interagao, e, nesta apro-
ximagao, os outros nucleons permanecem como especta-
dores do processo [50].

Usando as equagoes (51) e (52) para a RCM e RCI,
respectivamente, obtemos o grafico da Figura 13. As-
sim como no caso da producao de pares, a fotoprodugao
de pions pode ser considerada irrelevante na interacao
de ntcleos com fétons da RCI, uma vez que seu com-
primento de perda de energia é muito maior. Por outro
lado, a interagao desses niucleos com a RCM mostra o
limite GZK para prétons em torno de £ ~ 1020 eV.

7. Fotodesintegragdo

A fotodesintegragao é um processo desencadeado por
uma alta excitagado nuclear, ocasionando a emissao de
um ou mais nucleons. Sé é possivel para nicleos com
A > 1. O processo de fotodesintegragao é dividido em
quatro fenémenos, que sao apresentados a seguir.

Para fotons com energia entre 2 MeV e 150 MeV,
ocorre um processo chamado ressonancia de dipolo gi-
gante (RDG) no estado de repouso do nicleo. Este pro-
cesso ocorre quando o nucleo é excitado por uma radiagao
incidente, o que leva a um aumento do momento dipolar
do nicleo e a separagao das cargas [51]. Este processo
tem uma secao de choque méaxima de acao para fétons
com energias de 10 — 30 MeV no referencial de repouso
do ntcleo e remove em média 1 ou 2 nicleons.

Entre ¢ = 30 MeV e ¢ = 50 MeV, o processo domi-
nante é denominado quasi-deutério (QD), que pode levar
& emissao de um par de nicleons. Nesse processo, o féton
interage com o par de nicleons & medida que se espalha
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Figura 14. Segbes de choque para os processos RDG, QD,
RB e FF paraa diferentes nicleos interagindo com fétons com
energia ¢’ no refencial de repouso do ntcleo. Fonte: o autor.

dentro do nicleo, causando a emissao do par e a possibi-
lidade do aparecimento de outros niicleons.

Em e > 150 MeV, o nitcleo produz mésons em um pro-
cesso conhecido como ressonancia bariénica (RB). Este
é um fenémeno nuclear que causa a produgao de mésons
dentro do ntcleo e a subsequente emissao de um ntcleo.
E possivel que ocorra a producao de pions virtuais e
também que o nucleon permanega ligado ao nicleo ao
final do processo [52].

Em energias acima de ¢ > 1 GeV, ocorre a fotofrag-
mentagao (FF) e os niicleos decaem em fragmentos com
menor massa e energia.

As secoes de choque adotadas na literatura encontram-
se no apéndice A. Usando as secbes de choque das
equagoes (A1), (A3), (A5) e (A6), construimos o grafico
da Figura 14, que representa a contribuicao de cada um
dos fenémenos para o processo global de fotodesinte-
gracao para diferentes nicleos.

O processo de fotodesintegracao pode ser visto como
quase continuo [52, 53], uma vez que a maioria das
reagoes remove um ou dois ntcleons, de modo que a
condigho AA <« A é satisfeita, os parametros que des-
crevem a secao de choque do processo mudam uniforme-
mente com o numero de massa, o fator de Lorentz I" do
nicleo é constante, pois a energia transferida do féton
para o nucleo pode ser considerada desprezivel.

Como a emissao de nicleon é isotréopica no referencial
de repouso do nucleo e o fator de Lorentz, que corres-
ponde & energia por niicleon, é conservado, temos [36]:

1dE  1dA

Eat —Ad (55)

com:

AE =TAM =Tm,c? - AA. (56)
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Figura 15. Todos os comprimentos de perda de energia (z =
0) para os processos de RDG, QD, RB e FF para um nicleo
de ferro. Para a RDG nés destacamos a interagao do ntcleo
com a RCI (linha tracejada vermelha) e com a RCM (linha
pontilhada vermelha) e a resultante da combinagao de ambas
(linha sélida vermelha). Fonte: o autor

Se resolvermos a equacgao (55), obtemos:
A(z) = Age™ /A0

E(ZIZ) = Eoeix/AO.)\, (57)

onde Fy e Ay sao os parametros iniciais do valor de ener-
gia e numero de massa, e A é o caminho médio livre
definido pela equagéao (33). Usando a defini¢ao (34), po-
demos obter a relagao 1util:

_1ldE_ 1
B E dz B AO)\total

com /\;)Lll =3, )\i_l definido pelos processos RDG, QD,
RB e FF.

Na Figura 15 resolvemos a equagdo (33) numerica-
mente e obtemos o comprimento de perda de energia
dado na equagdo (34) para um nucleo de ferro, usando
as equagoes de secao de choque.

Para a Figura 16, aplicamos a equagao (57), que des-
creve a evolugao do nimero de massa (A) em funcao da
posicao, para dois tipos de nucleos em varias regioes de
energia. Repare que o nimero de massa para ntcleos pe-
sados com alta energia tende a 1 em uma distancia relati-
vamente curta, e além disso os subprodutos da interagao
serao mais provavelmente niucleos de hélio e prétons, fa-
zendo com que o fluxo dessas particulas seja mais intenso.

Lt = L = AoMiotal (58)

III. O FUTURO DOS RAIOS COSMICOS
A. Experimentos

Um dos experimentos mais proeminentes em fase de
construgdo é o Cherenkov Telescope Array (CTA) [54],
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Figura 16. Neste diagrama tracamos o conjunto de equagoes
(57) para um nicleo de ferro com diferentes energias iniciais.
No eixo y direito, temos o niimero médio de massa. No eixo
y esquerdo, temos a fragdo da energia inicial conservada. No
eixo x temos a distancia viajada pelo nicleo. Fonte: o autor.

que estd programado para se tornar o maior observatério
terrestre focado na astronomia de raios gama de altissima
energia. Utilizando um conjunto de telescépios capazes
de detectar a radiacdo Cherenkov na atmosfera, o CTA
serd distribuido nos dois hemisférios terrestres, permi-
tindo uma cobertura abrangente do céu. Embora o foco
principal deste experimento seja a detecgao de fétons al-
tamente energéticos, os dados provenientes das fontes
gama poderao fornecer contribuigoes significativas para
a compreensao dos raios césmicos.

O DArk Matter Particle Explorer (DAMPE) iniciou
suas operagoes em 2016 [55]. Este satélite chinés tem
a capacidade de coletar dados sobre elétrons, pdsitrons,
raios gama, prétons e outros fons mais pesados. Seus
principais objetivos incluem compreender os mecanismos
de aceleracao de particulas em fontes astrofisicas, a pro-
pagacao de raios césmicos na Via Lactea, a natureza da
matéria escura e o estudo da emissao de raios gamas de
fontes dentro e fora da nossa Galaxia.

Outro experimento relevante nesse campo é o COmp-
ton Spectrometer and Imager (COSI), um telescépio es-
pacial de alta resolucao desenvolvido para investigar a
emissao de radiagao gama proveniente de diversas fontes
astroffsicas [56]. Similarmente ao CTA, o COSI contribui
de forma indireta para a compreensao dos raios césmicos.

O projeto TianQin é um observatodrio espacial focado
exclusivamente na detec¢ao de ondas gravitacionais [57].
Composto por trés satélites orbitando a Terra, o ob-
servatorio é capaz de detectar ondas gravitacionais na
faixa de frequéncia de 10™* a 1 Hz. Estas ondas gravi-
tacionais, geradas por diversas fontes astrofisicas e cos-
moldgicas, tém o potencial de oferecer informacoes va-
liosas sobre as propriedades dessas fontes em relagao a
campos magnéticos, contribuindo assim para o conheci-
mento de raios césmicos.

H& outros experimentos relevantes em andamento ou
em fase de construcao, como o Giant Radio Array for
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Neutrino Detection (GRAND) [58] e o Southern Wide-
field Gamma-ray Observatory (SWGO) [59], ambos com
foco principal na detecgao de neutrinos, e o GRAPES-3
[60], localizado na India, que busca coletar dados sobre
Raios Césmicos de Ultra Alta Energia (RCUASs) e tem-
pestades solares.

B. CRPropa

As simulagbes computacionais sdo uma excelente fer-
ramenta para desenvolver pesquisas em raios césmicos e
areas correlatas. Existem dificuldades inerentes da area,
como limitacoes experimentais e estatisticas na aquisigao
de dados e a nao correspondéncia entre os modelos e os
dados coletados. Neste cenario, as simulagoes colaboram
para testar hipoteses e observar sua correlacao com os
dados coletados experimentalmente.

CRPropa [27] é um dos programas mais importan-
tes para o campo, capaz de simular a propagacao de
particulas astrofisicas altamente energéticas do Universo.
Utiliza o método de Monte Carlo e é capaz de simular a
propagagao de raios césmicos, raios gama, elétrons e neu-
trinos. Trabalha em uma faixa de energia GeV > E >
ZeV para raios gama e elétrons, e na energia F ~ TeV
para raios c6smicos.

Além disso, o programa também apresenta suporte
para diversos tipos de fontes, campos magnéticos
galacticos e extra-galacticos, modelos de RCI, calculos
de decaimento, entre outros médulos.

Na Figura 17, utilizamos o CRPropa para calcular o
fluxo normalizado de uma fonte ha uma distancia de
100 Mpc e comparamos uma situacao em que todos os
modulos de degradagao de energia e massa estao ativados
com uma em que todos esses fenomenos sao desligados.
E relevante ressaltar que os processos de interagao fazem
com que exista uma contribuicao maior final de prétons
em baixas energias, e uma composicao mais pesada con-
forme a energia é maior.

Também é possivel tracar as trajetorias para particulas
em campos magnéticos galdcticos e extragaldcticos, con-
forme demonstrado na Figura 18.

Pode-se explorar a fisica de neutrinos com o CRPropa
eo veremos mais adiante em III C a relagao entre neutri-
nos e raios césmicos.

Outro aspecto fundamental do CRPropa é que o c6digo
fonte encontra-se em um repositério aberto. Isso per-
mite adicionar novos modelos, integrar o CRPropa com
diferentes ferramentas, implementar processos exdéticos,
entre outros.

C. Raios césmicos e a astronomia de neutrinos

A astrofisica de neutrinos e os raios césmicos estao in-
timamente entrelagados. Neutrinos sao produzidos na
interacdo de raios césmicos com a atmosfera, chamados
neutrinos atmosféricos (conforme apresentado na Figura
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Figura 17. Fluxo normalizado para uma fonte uniforme ha 100 Mpc, com indice espectral 1 para diferentes niicleos com energias
10'° eV > E > 10%°5 eV , sujeitos aos processos de fotoproduciao de pions, producio de pares, congelamento adiabético,
fotodesintegragio e decaimento nuclear Na esquerda temos a intera¢ao dos nicleos com a RCM e a RCI (modelo de Kneiske et
al. [42]). A direita temos todas as interagdes fotonucleares desligadas. Fonte: o autor, utilizando CRPropa.

20 —20

Figura 18. A esquerda temos uma propagacao de um ntcleo de oxigénio no meio extragaldctico com energia de 100 EeV. As
linhas azuis indicam prétons, e as linhas verdes indicam ntcleos de hélio. A direita temos a emissdo isotrépica de dez prétons
a distancia de ~ 9 kpc do centro galdctico, com utilizando o modelo de campo magnético de Adam et al. [61]. e energia inicial

de 1 EeV. Fonte: o autor, utilizando CRPropa.

3), o que pode ser considerado um ruido de fundo para a
deteccao de neutrinos [62]. Além disso, a propagagao de
raios cosmicos pode ser fonte de neutrinos de alta energia
ao lado de pulsares, remanescentes de supernovas, bura-
cos negros, microquasares e GNAs [62]. A produgédo de
neutrinos na propagacgao de raios césmicos ocorre devido
a fotoproducao de pions:

p+y—n+at (59)

e, por sua vez, o decaimento do 7w alimenta o fluxo de
neutrinos [63]:

ot
,u+ — et + Ve + Uy

" (60)

A detecgao desses neutrinos de alta energia pode for-
necer descobertas de extrema relevancia para o campo,
sugerindo que a composicao das RCUAEs seja prin-
cipalmente composta por protons, indicando, assim,
uma origem extragaldctica para esses nicleos altamente
energéticos.
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Figura 19. Neutrinos secundérios provenientes da propagagao
de raios césmicos. A interagdo dos nicleos viajantes ocorre
com fétons que compéem a RCM e a RCI (modelo de Kneiske
et al. [42]). Fonte: o autor, utilizando CRPRopa.

D. Raios césmicos e a quebra de invariancia de
Lorentz

A quebra de invariancia de Lorentz (QIL) é a contra-
posicao do efeito GZK explorado anteriormente. Se por
um lado, o efeito GZK implica na atenuagao do espectro
devido a produgao de mésons 7, a QIL questiona isso.
Experimentalmente, o HiRes possui evidéncias favoraveis
ao corte GZK, enquanto que o experimento AGASA apre-
senta um excesso de RCUAESs em energias além dos 100
EeV, contrariando assim o efeito GZK [64].

A QIL consiste na sutil quebra da simetria de Lorentz
em altas energias para a interacao das particulas. A for-
mulagao mais simples envolve a quebra de simetria adici-
onando um termo de primeira ordem e utilizando teoria
de perturbacao na lagrangeana de uma particula livre
[65]. Coleman e Glashow [65] apontaram que particulas
diferentes podem ter velocidades méaximas diferentes de
c. Para isto, foi denotada a quantidade d;; = ¢; — ¢,
onde i e j representam diferentes tipos de particulas [64].

Entao, foi demonstrado que na interacdo de protons
com fétons da RCM, a fotoprodugao de pions é desligada
se a condicao seguinte for satisfeita:

Spm > 5 x 1072 (¢/Trer)?, (61)

onde Troym = 2,73 K.

Analogamente, para o processo de produgao de pares,
temos que a energia de corte aumenta significativamente
para [66]:

(myp + me)mp_

Oep >
P Ef

(62)
As equagoes (61) e (62) implicam que uma pequena quan-
tidade de violagao da simetria de Lorentz pode levar ao

cancelamento dos fenomenos de fotoprodugao de pions e
pares elétron-pdsitron.
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Figura 20. O espectro para uma distribuicdo que segue a lei
de poténcia E~2 sujeito a atenuacio imposta pela producio
de pares e pela fotoprodugdo de pions. A linha sélida re-
presenta a fotoproducado de pions e a linha tracejada repre-
senta o mesmo fenémeno desativado. Também estdo compila-
dos os dados experimentais obtidos pelo experimento AGASA
(circulos), HiRes (quadrados) e Fly’s Eye (tridngulos). Fonte:
retirado de [64].

Na Figura 20 é apresentado o espectro de prétons de
uma fonte com indice espectral a = 2,6 em conjunto com
os dados experimentais obtidos por diferentes experimen-
tos. E considerado uma propagacao retilinea entre fonte
e detectores, sem a influéncia de campos magnéticos.
E perceptivel que o conjunto de dados do experimento
AGASA possui um fluxo maior do que o esperado se for
levado em conta o efeito GZK, levantando a possibilidade
de que possa existir uma pequena quebra de simetria em
altissimas energias.

E. Raios césmicos e a matéria escura

A matéria escura é uma das componentes da massa to-
tal do Universo, nao baridnica, para a qual nao se sabe
a origem e a composicao. Ela interage exclusivamente
pela forca gravitacional com os outros componentes do
Universo, e além disso, a matéria visivel nao ¢é suficiente
para explicar as grandes estruturas gravitacionais obser-
vadas [67]. As evidéncias que suportam a existéncia da
matéria escura sao as estimativas de massa utilizando o
efeito de lentes gravitacionais, a anisotropia da RCM em
uma escala de temperatura mais precisa e a velocidade
orbital de grandes estruturas [67].

Uma possibilidade interessante é a de que RCUAEs
podem ser provenientes do decaimento de particulas que
compoem a matéria escura. Para que esta seja uma possi-
bilidade plausivel, é necesséario que a particula seja extre-



mamente pesada, com massa da ordem de myc® > 1012
GeV, e o tempo de decaimento desta particula deve ex-
ceder 10%° anos, o que possibilitaria que os frutos de seu
decaimento fossem detectados como RCUAEs nos dias
de hoje [67].

IV. CONSIDERACOES FINAIS

O presente estudo abordou os elementos primordiais
no ambito dos raios césmicos, abrangendo tanto sua
origem galdctica quanto extragalactica. E notavel a
existéncia de disparidades inerentes a essa area, especi-
almente a dificuldade experimental na determinagao das
caracteristicas de eventos altamente energéticos. Esta
dificuldade é atribuida & baixa taxa de deteccao desses
eventos, o que influencia significativamente a andlise es-
tatistica e torna complexa a identificagao de proprieda-
des fundamentais do raio césmico primério, como sua
massa. A presenca de campos magnéticos entre as fontes
emissoras e a Terra acarreta no desvio das trajetorias de
particulas carregadas, o que gera uma complexidade adi-
cional na determinagao inequivoca das fontes de origem.

Outro aspecto relevante a ser considerado é a de-
gradagao da energia e massa dos raios cosmicos durante
suas trajetérias. Este fenomeno dificulta ainda mais a
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andlise precisa desses elementos.

Entretanto, observou-se que a utilizagao de simulacoes
computacionais para modelagem e a observagao de cam-
pos correlatos, como raios gama, neutrinos e gravitagao,
apresentam-se como ferramentas fundamentais para am-
pliar a compreensao dos fendémenos associados aos raios
cosmicos. Estas metodologias contribuem para elucidar
questoes cruciais relacionadas aos processos nas fontes
emissoras, bem como nos meios interestelares e inter-
galécticos.

Ademais, é importante ressaltar que uma série de no-
vos e ambiciosos experimentos encontram-se atualmente
em operagao ou fase de construgdo, o que promete ex-
pandir consideravelmente nosso conhecimento global so-
bre este fendomeno. Essas iniciativas prospectam novas
perspectivas e oportunidades para avangos substanciais
na compreensao dos raios cosmicos e seus processos as-
sociados.
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Apéndice A: Secgoes de choque da fotodesintegragao

Nesta secao iremos apresentar as segoes de choque dos
processos que compoem a fotodesintegracao.

Para o processo de ressonancia de dipolo gigante, a
secao de choque do processo de é dada por [52, 53]:

JRpg(E/, A) = 0.72A7/6O'AL(61A1/6; ERDg, prg) mb,

(A1)
onde 6, é a fungao Lorentziana:
1/6 e fQRDG
o /
6r.(€ A° Erpa,I'rpa) = = .
( ) (G’Al/ﬁ _ ERDG)2 +F2RDG
(A2)

A segao de choque do processo quasi deuteron é dada
por [52]:

—1)3/2
con(e', A) = 055434170 ~ D7

mb, (A3)
THp
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com 0s parametros:

e AL/6
x = =
QD IS

Sy = 33,3 MeV. (A4)

2

O processo de ressonancias bariénicas tem uma secao
transversal de acao determinada experimentalmente que
é igual a [53]:

4
opr(€,A) = AzaiﬁL(EI;Emfi) (A5)
1=1

onde 67, é a fungdo Lorentziana da equacdo (A2), e os
parametros podem ser resumidos na tabela II.

Tabela II. Os parametros da equagdo (A5) .

i E; (MeV) I (MeV) o; (mb)
1 340 170 0,351
2 750 500 0,159
3 1000 600 0,210
4 1500 800 0,260

A segéo transversal do processo de fotofragmentagao é
dado por [52]:

opr(e, A) = AP (1 — 2,48¢~</08GV) (69, 850051 4 64.3570:45%),

(A6)

onde s é:

s=0,88+ (A7)

0,532 GeV'



