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Resumo

Neste trabalho, apresentamos uma introducdo aos estudos sobre a Fisica de raios
c6s- micos. Sendo assim, buscamos descrever modelos para a producgdo, tratando das
principais fontes investigadas na literatura; para a propagacao, onde apresentamos de
forma detalhada a existéncia do corte GZK nas energias destas particulas; e para a
aceleragao, onde descrevemos de maneira mais adequada possivel as formas como uma
particula ganha energia em sua propagagao pelo espago. Além disso, nosso objetivo é
criar um manual introdutério, a nivel de graduacgao, para balizar os estudos sobre o

tema.

Palavras-chave: Fisica de particulas, astroparticulas, mecanismos estocasticos.
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Abstract

In this work, we present an introduction to the studies on the physics of cosmic rays,
trying to describe models for the production, dealing with the main sources investigated
in the literature; for the propagation, presenting in detail the existence of the GZK
cut in the energies of these particles; and for acceleration, Describing more adequately
describe the ways in which a particle gains energy in its propagation through space. In

addition, our objective is to create an introductory manual, at the undergraduate level,

to mark the studies on the subject.

Keywords: particle physics, astroparticles, stochastic mechanisms.
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Capitulo 1

A descoberta dos Raios cosmicos

Em junho de 1911, o fisico italiano Domenico Pacini (1878-1934) introduziu um
eletroscépio nas aguas do Golfo de Génova para medir a condutividade residual do
ar contido do interior no aparelho e acabou por concluir que os resultados diferentes
do esperado, baseado nas informacbdes da época, deveriam ser provenientes de um
agente extraterrestre [8, 25]. Poucos meses depois, o fisico austriaco Viktor Franz Hess
(1883-1964), de forma independente, em experimentos realizados a bordo de baldes em
altitudes maiores, também caracterizou esta radiagdo de forma semelhante [16].

Neste capitulo, apresentamos o desenvolvimento histérico da ciéncia, sobretudo
sobre o problema da ionizac¢do do ar atmosférico, e como as diferentes contribuigoes,
de cientistas de diferentes nacionalidades, auxiliaram na descoberta experimental dos
raios coésmicos por estes dois cientistas. Além disso, discutimos brevemente a primazia

dessa descoberta.

1.1 Desenvolvimento cientifico prévio

O contexto histérico cientifico que leva Pacini a realizar esse experimento remonta

aos primordios da Teoria Eletromagnética. Em 1785, com a apresentacao do trabalho,
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pelo fisico francés Charles Augustin de Coulomb (1736-1806), de que uma esfera ele-
trizada carregada em ambiente fechado e suspensa por um fio de seda perdia carga de
maneira progressiva o que apontou-se para a existéncia de uma condutividade intrinseca
do ar. Em 1835, Michael Faraday (1791-1867), e William Crookes (1832-1919), em 1879,
observaram que a velocidade de descarga era proporcional a pressao do ar, corroborando

a ideia da ionizagdo do ar atmosférico.

Em 1896, Henri Becquerel (1852-1908) verificou que sais de urdnio emitiam raios que
eram capazes de aumentar a condutividade do ar; Os mesmos foram denominados raios
ionizantes, pois tinham a capacidade de retirar elétrons dos atomos e de gases, dando
origem a fons livres. Logo apds a descoberta de Becquerel, Pierre Curie (1859-1906) e
Marie Curie (1867-1934) descobriram que outras substancias eram capazes de emitir
esses raios espontaneamente, nomenando-as de substancias radioativas [4]. Com isso,
tornou-se possivel determinar a velocidade de ionizacao a partir da taxa de descarga

de um eletroscopio, usando a radioatividade como padrao de calibragem.

No inicio do século XX, Charles Thomson Rees Wilson (1869-1959), na escécia, e
Hans Geitel (1855-1923) e Julius Elster (1854-1920), na Alemanha, realizaram monta-
gens experimentais com eletroscépios de folhas de ouro, uma versao mais sofisticada
e evoluida da esfera de Coulomb, e os trés constataram uma descarga de maneira
indefinida e de velocidades variadas, mesmo com o méaximo de cuidado para manter
isoladas as folhas do eletroscépio [5]. Assim, era possivel fazer a medi¢do da taxa de
descarga com maior precisao, o que permitia medidas mais acuradas sobre a ionizagao
do ar atmosférico. Tendo isso em mente, em 1902, Ernest Rutherford (1871-1937) e
seus colaboradores mostraram que a radiacao ionizante era externa ao instrumento;
ela possuia alto poder penetrante e nao provinha da radioatividade das superficies
interiores. Com isto se deu inicio a busca por tal fonte radioativa capaz de produzir tal
emissao, caracterizando seu tipo e sua origem. Uma origem ébvia, para a comunidade

cientifica, era de que esta fonte fosse a radioatividade natural da crosta terrestre. Uma
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prova experimental, porém, era dificil de ser conseguida e, por esse motivo, o assunto
seguia aberto a especulagdes [5].

Numa destas hipdteses, Charles Wilson, em tom profético, sugeriu uma possivel
origem extraterrestre para tal radiacdo, porém, sua montagem experimental, em tuineis
de grandes profundidades, sob uma camada de rocha sélida, ndo resultava em nenhum
decréscimo na ionizagdo, o que nao apoiava a origem extraterrestre desta radiacdo. Essa
hipdtese, contuto, ndo foi completamente abandonada, uma vez que foi retomada em
1907 pelo engenheiro quimico Francés Albert Nodon (1862-1934)[4]. Nodon é conside-
rado um dos pioneiros na fisica da radiacao césmica, realizando estudos precisos das
variagoes de ionizacdo segundo a altitude e assumindo que esta radiacdo penetrante

tinha origem exterior a Terra.

Resumindo o que havia sido detectado experimentalmente e seu desenvolvimento
tedrico quanto a ionizacao do ar, trés fontes eram possiveis: uma radiacao extraterrestre,
provavelmente proveniente do Sol; a radioatividade da crosta terrestre; e a radioativi-
dade da atmosfera. Isto foi sumarizado por Karl Kurz em 1909 [18], que concluiu, a
partir de experimentos realizados na parte mais baixa da atmosfera, que a fonte extra-
terrestre para a radiagdo era improvavel [5]. Neste mesmo ano, o fisico Theodor Wulf
(1868-1946), inventor de eletroscépio, decidiu investigar a variacao da radioatividade
com a altura, de forma a testar sua origem. Para isso, levou um de seus aparelhos para
a torre Eiffel e realizou medigoes de ionizagao do ar tanto no topo da torre (a 300m de
altura) quanto na base. Esperava-se que, a partir de 80m de altura, a taxa de ionizacao
diminuisse pela metade, mas Wulf constatou que a taxa medida era bastante superior
ao valor esperado. Para justificar tal fato, ele concluiu que ou haveria fontes de raios
~ na atmosfera, ou a absorcdo de radiacdo v no ar era muito mais fraca do que se

pensaval4].

Os resultados obtidos por Wulf foram de grande valor para a ciéncia, uma vez que

foram coletados em diferentes horarios do dia e por um ntmero grande de dias. Isso
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forneceu confiabilidade a informacao do efeito da altitude sobre a radiacao penetrante.
Porém, mesmo com este resultado inesperado, Wulf manteve a conclusdo de que a

explicagdo mais provavel ainda era a emissao a partir do solo [5].

1.2 A disputa pela primazia da descoberta

1.2.1 A contribuicao de Pacini

A conclusao de Wulf comecou a ser contestada por Domenico Pacini a partir de com-
paragoes entre taxas de ionizacdo medidas em altitude e embaixo d’agua. Seus estudos
foram desenvolvidos no periodo entre 1909 e 1911, principalmente buscando medidas
da condutividade do ar, usando um eletroscépio mais sensivel [5].Nesta sequéncia de
medigOes, buscou estudar também a dependéncia do tipo de meio envolvido na descarga.
Seus experimentos sob a agua nao podiam ser explicados pelo modelo da emissao de
radioatividade pelo solo, considerando esta como com taxa constante, sendo o pioneiro
nesta determinagao [9].

Realizando experimentos detalhados sob o Golfo de Génova, a 300m da costa a
3m de profundidade, e utilizando um eletrometro disposto em uma caixa de cobre que
possibilitava sua imersdo na agua a tal profundidade, Pacini comparou as taxas de
descargas medidas pelo aparato na superficie e submerso, constatando um decréscimo
de 20% em relacao ao valor na superficie. Isto era consistente com a absorgao pela
dgua de radiagdo proveniente de uma fonte externa. Segundo Pacini [8, 25|, ao utilizar

a expressao conhecida para absorcao
1 d
- - 1.1
7 exp( /\>, (L.1)

com um coeficiente de absor¢do para a agua igual a 0,034, e considerando a pouca

presenca de substancias radioativas no mar e as proprias condigées do experimento,
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com a caixa de cobre que envolvia o aparato, o resultado leva a conclusao da existéncia
de uma radiacao altamente penetrante e nao proveniente da superficie terrestre ou da
atmosfera, visto que a agua absorveria tal radiagdo. Por esse motivo, a radiacdo medida
no experimento de Pacini era uma radiagao exterior, extraterrestre [4, 24, 9].

Este resultado de Pacini, porém, apesar de ser relevante para o entendimento da
origem da radiagdo ionizante, ainda nao pode ser considerado como definitivo, uma vez
que a técnica utilizada ndo excluia totalmente a origem atmosférica da radiacio [4]. Um
ano apos o trabalho de Pacini, foram obtidos resultados mais precisos sobre a origem
da radiacao ionizante a partir de medic¢oes a altas altitudes realizadas com a ascensoes
em baldes. Experimentos desse tipo foram realizados primeiramente pelo fisico aleméao
Albert Gockel (1860-1927), e tinham como motivacdo a mesma de Wulf: proteger seus
equipamentos dos efeitos da radiacdo do solo. E assim como Wulf observou, Gockel
percebeu que por mais densa que fosse a massa de ar durante as ascensoes, iSso nao
afetava os resultados com um decréscimo da ionizacao. Estes resultados, porém, em
conjunto com os obtidos por Pacini, apontavam para a necessidade de se considerar, de
forma sistematica, uma fonte diferente da crosta terrestre para explicar os resultados,

o que os fisicos da época ainda relutavam em aceitar [5].

1.2.2 A contribuicao de Hess

Os resultados obtidos por Wulf foram posteriormente questionados pelo fisico inglés
Arthur Stewart Eve (1862-1948), responsével por estudar os coeficientes de absorgao da
radioatividade na atmosfera. Segundo Eve, se assumirmos uma distribui¢do uniforme
de RaC (cloreto de rddio) na superficie e na camada mais externa da Terra, o efeito da
radiagao decresce para 36% com uma elevacao de 100 m [5].

Essas observagoes serviram de motivagao para o fisico austriaco Viktor Franz Hess
(1883-1964), pois levaram-no a medir o coeficiente de absorgao de raios -y pelo ar em uma

série de experiéncias em laboratério. Nestas montagens experimentais, esse coeficiente
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variava entre uma fonte intensa de radiagdo e um detector de ionizacao e um eletrometro
de Wulf. O resultado desta série de experiéncias permitiu inferir que a radiacao deveria
ser absorvida pelo ar a altitudes maiores do que 500m, supondo a crosta terrestre como

a fonte intensa [4].

Tendo em maos este resultado, Hess comega a fazer experiéncias em balbes entre
1911 e 1912. Realiza diversas ascensoes, em sua maioria, a noite, sendo apenas uma delas
feita. durante o dia, porém, sob eclipse total, o que permitiu ao mesmo desconsiderar o
sol como fonte direta de radiacdo. Em 1912, munido de um eletroscopio, agora associado
a um detector de ionizac¢ao, Hess realizou medi¢oes na altura de 5.350m. Ali constatou
que os efeitos ionizantes aumentavam de maneira evidente, e este aumento nao era
correlacionado a fontes atmosféricas ou terrestres. Como este aumento era proporcional
a altura obtida pela baldo, ficou claro que essa radiagao ionizante tinha realmente fonte
extraterrestre [16]. Hess realizou medi¢oes em varias altitudes, com cuidado especial
para minimizar a radiagado de seu préprio dispositivo de medidas, assim como levar as

varidveis meteorolégicas em consideragao.

Ao fazer a anélise dos dados, sua primeira conclusao foi a de que, para altitudes de
aproximadamente 1000 m, haveria uma diminuicdo na medida de radiagao devido ao
fato de que os raios vy provenientes da superficie terrestre seriam absorvidos pelo ar,
assim como previsto pelo mesmo. O que ndo podia ser explicado era o comportamento
contrario para altitudes maiores, conforme aumentava a altitude, maior era a radiagao
encontrada, e essas observacdes ndo podiam ser explicadas nem pelas substancias ra-
dioativas presentes nas nuvens ou nos nevoeiros e nem pelas variagdes meteorolégicas.
Portanto, restava somente uma explicacao: haveria uma radiagdo penetrante que alcan-
cava nossa atmosfera pelo alto e produziria nas camadas atmosféricas, até mesmo nas
mais baixas, uma quantidade de ionizacgao significativa a ponto de ser observada em

recipientes fechados[4].
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1.2.3 Polémicas e o Prémio Nobel

Inicialmente, essa nova radiacdo foi denominada radiacdo ultrapenetrante, dada sua
capacidade de atravessar grandes quantidades de matéria, mas sua denominacdo mais
usual e precisa, em relacdo ao conhecido atualmente, deu-se inicio uma década apds os
experimentos de Pacini e Hess com o termo radiagdo cosmica, usado pelo fisico norte-
americano Robert Millikan (1868-1953). Alids, Millikan e Hess estiveram envolvidos em
uma polémica quanto a prioridade da descoberta no final da década de 1920. Utilizando
sua reputacdo como propaganda, os raios cosmicos eram conhecidos como Raios Millikan
em muitos paises europeus, como a Franca. Devido as contribuic¢ées do francés Nodon aos
estudos da radiacdo césmica, chegaram a ser denominados Raios Millikan-Nodon neste
pais [4]. Apesar dessa denominagio, seu comportamento corpuscular sé foi comprovado
em 1929, por Walter Bothe e Werner Kolhorster, na Alemanha [3].

Essa polémica, porém, pode incluir também o nome de Pacini, uma vez que os
experimentos deste foram importantes para definir o cardter ndo terrestre dessa radiacao.
Registros mais recentes [9] mostram a troca de cartas entre Hess e Pacini, durante o ano
de 1920, nas quais é debatida a contribuigdo e prioridade de cada um. Alguns autores
[4, 5] ndo consideram isso como uma polémica, tendo em vista que a comunicagao entre
os dois, apesar de ser cordial, era dificultada pela barreira linguistica em um mundo
que saia de uma 1 Guerra Mundial e no qual os sentimentos nacionalistas muitas
vezes chegavam a Ciéncia. Notamos que a questao da prioridade e do pioneirismo na
descoberta dos raios cosmicos estd mais associada a publicagées apenas em lingua
materna (italiano para Pacini e aleméao para Hess) e justifica uma posterior adocao de
uma lingua franca para a Ciéncia - o inglés.

Pela descoberta da radiacdo césmica, Viktor Hess foi agraciado com o Prémio
Nobel de Fisica em 1936. Domenico Pacini faleceu antes disso, em 1934, devido a uma
pneumonia, nao tendo assim a honra de ter seus esforcos para a descoberta dos raios

c6smicos reconhecidos pela Academia Real das Ciéncias da Suécia.
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1.3 O nascimento de uma nova area da Fisica

A descoberta de Hess fez inimeros cientistas voltarem seus esfor¢os para a recente
area dos raios coésmicos, gerando uma grande variedade de resultados: a producao de
um efeito cascata ao atingir a atmosfera, estudada por Pierre Auger em 1938, por
isto as pesquisas na fisica dos raios césmicos se tornou a base para o desenvolvimento
da eletrodindmica quintica e da teoria da cascata eletromagnéticall19]; a descoberta
do méson-pi (pions - nome genérico para 7, 7+ e 7¥) por Cesar Lattes, pesquisador
brasileiro, em parceria com Giuseppe Occhialini e Cecil Powel, em 1947[24], confirmando
uma previsao tedrica feita por Hideki Yukawa em 1935; a proposicao de um modelo
tedrico para os mecanismos de aceleracdo astrofisicos capaz de explicar como tais
particulas chegam a tais energias, feita por, Enrico Fermi, em 1949[24]; bem como a
primeira observacao de raios césmicos com altas energias, feita por John Linsley em

1962[24], entre outros resultados obtidos neste século de observagdes e medigoes.

Entre a descoberta dos raios cosmicos e os dias atuais, temos uma diferenca temporal
de mais de 100 anos de grandes avancos neste ramo de pesquisa, devido ao aprimo-
ramento dos aparatos experimentais para detectar os raios cosmicos, seus produtos e
subprodutos, assim como modelos tedricos e numéricos para descrever seus processos.
Mas ainda hé grandes questoes a serem resolvidas, como, por exemplo, a origem astro-
fisica dos raios cosmicos de mais alta energia. Apesar da construcdo de aceleradores
de particulas que acessam uma faixa de energia cada vez mais alta, o estudo dos raios
cosmicos ainda é de grande importancia na Fisica nuclear e na Fisica de particulas
elementares e campos, por acessar informagoes sobre as particulas e suas interagdes com
energia acima de 10'7eV, o que representa uma energia 5 ordens de grandeza maior do

que a alcangada em uma colisdo entre préotons no Large Hadron Collider (LHC).

A esta classe de eventos, denominamos raios cdsmicos ultra energéticos (UHECR,

acréonimo do inglés Ultra High Energy Cosmic Rays). Eles configuram a grande incégnita
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a ser resolvida dentro da fisica dos raios césmicos, sendo portanto uma area em aberto.
Uma de suas questoes centrais é a dificuldade de analisar particulas acima de um limiar
de energia igual a 10%'eV, que representa 16 ordens de grandeza maior que a massa de
repouso do eletrén, pois se seguirmos analisando um elétron com tal energia, o mesmo
deve ter 99,9999999999999999% da velocidade da luz.

Outra questao que tais raios cosmicos trazem consigo é a de sua origem, a da
determinacao de onde esses raios césmicos adquirem energia tao elevada. Para com-
preendermos qual é a provavel fonte de tais particulas, é necessario ter conhecimento
da natureza dos raios césmicos: sua composi¢cdo quimica, seu espectro de energia ob-
servado na superficie terrestre e sua distribuicdo de energia. Outro fator necessario na
busca por fontes é o conhecimento sobre como os raios césmicos se propagam no espaco
interestelar e/ou intergaldctico até a Terra, pois essa propagacgao é responsavel pelas
mudangas na energia final do mesmo. Por fim, o conhecimento da isotropia dos raios
césmicos, pode direcionar a possiveis fontes, sejam elas dentro de nossa galdxia ou fora
dela[27].

Os dados obtidos a partir dos raios césmicos abrangem um grande amontoado de
areas do conhecimento, podendo ser aplicado na Astrofisica, para o estudo do meio
interplanetario, ou na Cosmologia, devido aos isétopos cosmogénicos produzidos pelos

1mesimeos.
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1.4 Conclusao

Nesse capitulo, foram abordadas as motivagoes iniciais para o descobrimento dos
raios césmicos, assim como todo o desenvolvimento histérico que resulta na comprovagao
feita por Hess, que serviu de inspiracdo para a continuidade dos estudos na area, ou
na criagao realmente da area dos raios cosmicos. Também foi visto quais os impactos
primérios da descoberta dos raios césmicos e da formacao de uma nova area de estudos
na Fisica.

No préximo capitulo, daremos continuidade a nossa insercao dentro do ramo dos
raios cosmicos, mas agora estudando todo o caminho que o raio césmico faz, isto é:
de onde provém, como adquire energia suficientemente elevada para que conclua sua
jornada cosmica até a atmosfera terrestre, assim como o raio césmico realiza tal percurso

até nosso planeta.



Capitulo 2

Caracterizacao dos raios césmicos

2.1 Fontes de raios césmicos

A partir da comprovacdo de que haveria um emissor de radiacdo fora do nosso
planeta, os olhares se voltaram ao espago em busca de possiveis fontes. O primeiro
candidato foi o Sol, porém, a correta determinagdo da origem dos raios césmicos por
métodos diretos é impossivel devido a sua trajetéria aleatoria (random walk) causada
por suas interacoes com campos magnéticos turbulentos presentes no espago.

A partir de métodos indiretos, determinou-se que o Sol serve verdadeiramente como
uma fonte de raios cdésmicos,raios estes que geram um fluxo de entrada na atmosfera
terrestre relativamente constante. De acordo com sua faixa de aceleracdo, a energia
que os raios césmicos adquirem vio até 10%eV, esta faixa de energia representa menos
da metade do espectro da energia medida nos raios césmicos, denominados por isso de
raios césmicos solares (SCR - Solar Cosmic Rays).

Aproximadamente, nesta mesma faixa de energia dos SCR, a partir do estudo da
composicao quimica de um conjunto de particulas, notou-se que estas ndo possuem o
mesmo mecanismo de aceleracdo que os raios cosmicos solares, ou que os raios césmicos

galdcticos, e por isso este conjunto é denominado de raios cdésmicos andémalos (ACR -
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Anomalus Cosmic Rays). O modelo teérico mais aceito sobre seu processo de aceleragio
trata as mesmas como particulas neutras de gas interestelar que penetram a helioesfera e
que, por serem neutras, nao estao sujeitas as forgas de Lorentz, restando serem aceleradas

por fotoionizagdo ou por trocas com o material do vento solar.[11]

Acima da faixa de energia de 1 GeV (10%V), o Sol ndo ¢ mais a fonte desses raios
cOsmicos, portanto, devemos expandir a procura de possiveis fontes, e dentro de nossa

galaxia encontra-se tais fontes.

Acredita-se que os raios césmicos galdcticos possam ser acelerados por remanescentes
de supernovas, o que foi justificado por Ginzburg e Syrovtskii, em 1964 [19], através de
argumentos fortes e simples, baseados nos niveis energéticos destes remanescentes. Como
esses niveis sao altos, se entre 5% e 10% da energia cinética dos mesmos for convertida
para acelerar raios cosmicos, isso proveria um mecanismo com energia suficiente para
todo o espectro de raios césmicos galacticos [19]. O que torna mais facil considerar os
remanescentes de supernova como fontes é que eles geram um campo magnético com
uma intensidade maior do que o meio interestelar. O mecanismo de aceleragao desses
raios cosmicos € a aceleracao estatistica, normalmente essa aceleracao é denominada de
mecanismo de Fermi. E bem aceito que particulas com espectro de energia entre 10%eV

e 1015V sdo aceleradas pelos remanescentes ordinarios de supernovas[11].

Se assumirmos uma fonte astrofisica de raio R permeada por um campo magnético
de intensidade B, conforme uma particula de carga g se move pelo campo a uma

distancia p, descreve uma trajetoria circular, através da forca centripeta

F,, = 1"0% (2.1)
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Portanto, a igualdade (2.2) nos fornece

—2
mov =
1Mo —q‘ﬁxB‘

p

2
mou
mo = quBsin6

p

Se a distancia p for maior que o raio da fonte R, a particula ird sair da regido de

aceleracdo, portanto, a condi¢do que deve ser satisfeita é a de que

p<R

Ao aplicarmos esta condi¢ao para o lado esquerdo da (2.4), temos que

ymov? N ymov?
p ~ R

Portanto, a expressao (2.4) serd reescrita como

ymov?

qBvsinf >

ymov < gBRsin 6

sendo p = ymov

p < gBRsind

(2.5)

(2.9)

Na equagao (2.9), é perceptivel que o limite maximo do momentum é determinado

quando sinf = 1, portanto
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Pmaz < ¢BR (2.10)

Sendo para o caso de particulas ultra-relativisticas, F' &~ pc, se multiplicarmos (2.10)

por ¢, temos que

E™% < cgBR (2.11)

Para o caso da Via Lactea, a qual tem um campo magnético de B = 4 x 105G

e raio de 15kpe, distancia dada em Parsec!

, a carga q sendo a carga de um proéton,
1,602 x 10~'C. O méaximo de energia que seria possivelmente transferida para o mesmo

é na ordem

Emer < 10%eV (2.12)

Isso implica que raios césmicos com energias superiores a 10%¢V nao podem ser
acelerados pela Via Lactea. Portanto, temos uma expressao para caracterizar possiveis
fontes de raios césmicos a partir da maxima energia de aceleracdo possivel.

A expressao (2.11) é conhecida como critério de Hillas, sendo uma ferramenta de
determinacao de possiveis fontes.

Se manipularmos a equagao (2.11), tal que

Emax
cq

< BR (2.13)

Se definirmos

!Unidade astronémica para representar distancias estelares.
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« f(z) = log(B)

Emax
J k‘E = log< )
cq

o = =log(R)

temos uma funcao linear

flz)=kp—= (2.14)

Fungéo linear cujo grafico gerado é denominado Plot de Hillas (Fig.2.1), que serve
como um catilogo para fontes de raios césmicos, as linhas diagonais representam a

energia do raio cosmico acelerado.

Alguns objetos astrofisicos que sdo possiveis fontes, segundo a Fig. 2.1, de raios

cosmicos sao:

Galaxias com Nicleos Ativos: Galdxias que possuem uma emissao incomum de
energia em seu nucleo sdo denominadas Galdxias com Ncleos Ativos (AGN - Active
Galactic Nuclei) e sua principal caracteristica é que uma grande fragao de sua lumino-
sidade total ndo é térmica e predominantemente ¢ emitida pelo nicleo da mesma. A
existéncia de um buraco negro no centro dessas galdxias pode ser o responsavel por tal
emissao.

Podem haver AGNs de vérias classes, pois ha vérios fatores distintos sobre as mesmas,
como a emissdo de espectros em diferentes comprimentos de onda e a presenga ou nio

de jatos. Alguns casos sdo: Quasares e Radio-galaxias.

Estrelas de Néutrons: Objetos de interesse como um mecanismo de aceleragao de

UHECR, podem ser visto no diagrama de Hillas (Fig.2.1). Apesar de seu tamanho
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Figura 2.1: Diagrama de Hillas, diagrama que conecta o campo magnético e o tamanho
da regiao de aceleragdo, os objetos que estao abaixo da linha verde nao sdao capazes de
acelerar protons ou nucleons de ferro a energias elevadas, o que os transforma, portanto,
em nao fontes de UHECR. Fonte: Adaptado de [20]

pequeno, a presenca de um forte campo magnético lhe da a possibilidade de acelerar
prétons a energia de 10%%eV.
Uma classe dessas estrelas é a dos pulsares, que sao fortemente magnetizados e em

rotagao.

Explosdes de Raios-y: As explosoes de raios-y (GRB - Gamma-Ray Burts) po-
dem emitir particulas carregadas e até mesmo neutrinos com energias muito elevadas,
transformando tais objetos astrofisicos em possiveis fontes de raios cosmicos.

Os modelos de aceleracio das particulas nessas explosdes seguem o mecanismo de
Fermi para interacdo com ondas de choque, o que resulta em um sistema difuso, que

serd abordado mais a frente.
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Para determinar se o candidato a fonte de raios césmicos é adequado, é necessario
determinar a direcado de chegada dos raios césmicos da faixa de energia de interesse
apontando ao respectivo candidato. Por exemplo, no caso da supernova, onde o modelo
de aceleragdo ¢ uma onda de choque, as particulas carregadas terdo alteragdo no seu
percurso, tanto no momento da aceleracdo quanto no de sua propagacao. Por este
motivo, ha uma importancia maior na andlise de componentes neutros, como os raios-y
ou os neutrinos. Os modelos que melhor descrevem raios-y nio sio hadrénicos?, mas,

sim, eletromagnéticos, e baseados na aceleracdo de elétrons e no processo Compton

inverso.

2.2 Propagacao

Apoés a particula sair da sua fonte, fica a questdo: como ela chega até nés? Se a
particula é produzida na nossa galdxia, ela deve atravessar o meio interestelar para
chegar a Terra. Se a origem da mesma for extragaldctico, ela deve atravessar o meio
interestelar da sua galdxia de origem, cruzar o meio intergalactico até o meio interestelar
da nossa galéxia, atravessando-a até atingir a Terra.

Primeiramente, consideramos que o meio interestelar é composto por nuvens de
gases tanto neutros como ionizados, predominantemente hidrogénio, ionizado pela luz
das estrelas. Outros componentes que influenciam na propagacao do raio césmico sao
o campo magnético galdctico cadtico e o regular e a radiagdo césmica de fundo (CBM
- Cosmic Microwave Background) a 2,7 K provenientes do Big Bang [27]. O campo
galactico regular tem uma forca de (1 ~ 3) x 1075T e o mesmo est4 inserido no plano
galéctico, com latitude galdctica de 90°.

Os campos cadticos sdo produzidos em nuvens magnéticas geradas devido ao mo-

vimento de transmissao dos gases ionizados. As magnitudes de ambos os campos sao

2 Apesar de néo termos falado sobre os hidrons ainda, eles sdo, em suma, particulas afetadas pela
interagdo nuclear forte e compostas por quarks ligados por glions
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de mesma ordem[27]. A trajetéria do raio césmico é modificada e espalhada pelos cam-
pos regulares e cadticos através de interacoes eletromagnéticas,produzindo, assim, um

movimento difusivo, espalhado, de raios cosmicos na galéxia.

Em movimento difuso, protons e elétrons se propagam através da matéria galactica
e vao sofrendo interagdes com o meio e, a partir disso, produzem raios--, além de outros
subprodutos, através de interacoes eletromagnéticas. O comprimento caracteristico para

a deflexdo magnética é dada pelo raio de Larmor.

E

Rp=-——
L= 300(HZ)

(2.15)

onde Z é o nimero atomico, Ry é dado em centimetros, E, em eV, e H em Gauss.
Raios césmicos com energias até a ordem de 10'%eV podem ficar enrolados nas nuvens
magnéticas e sofrer uma grande deflexdo. Esta deflexdo depende do comprimento da

14
nuvem magnética £, dado em parsecs, sendo que o angulo de deflexdo é dado por 7
L

Estas particulas serao difundidas, através da galdxia, com o livre caminho médio
igual a distdncia média entre nuvens magnéticas. Para maiores energias, o angulo de
deflexdo é menor, pois Ry, cresce com a energia e o angulo é proporcional a %L' Ainda
assim, um numero alto de tais dispersoes pode produzir uma grande deflexdo. Para N

colisbes independentes, a deflexao angular total ird ser grande quando:

(N2)l
7~ 1 (2.16)
2
N = (RZL> (2.17)
E 2
N = (amacz) 21

Desde de que Rj, seja proporcional a E, isso com que o ntimero de colisoes neces-

sarias para aumentar a deflexdo angular cresca com o quadrado da energia E2. Isto
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implica no livre caminho médio sendo também proporcional a E? e em um movimento
nao difusivo. Como regra geral, o efeito de campos magnéticos cadticos é pequeno para

08¢V e acima.

particulas com energia de 1
Na faixa de energia de 10'%¢V, a difusdo é importante. Isso significa que o tempo que
cada raio c6smico permanece na galdxia (sua idade) é maior do que para propagagoes

sem difusdo. A teoria da difusdo nos dé um acréscimo relativo de

12

\]
—
13
~—

b 1 (2.19)
t
onde r é a distdncia da fonte até o limite da regiao de difusdo e A é livre caminho
médio. A quantidade de gas cdésmico que o raio cOsmico atravessa é proporcional a
%. Se uma particula é originaria do centro da galdxia e é difundida até a terra, ela
atravessa < 10g/cm? de matéria. Desde que o comprimento de interacdo de prétons seja
70 g/cm? a energia ¢ 10'°eV, sendo assim, o espectro do préton nao serd afetado pela
difusdo. O livre caminho médio para a espala¢ido® de niicleos pesados é muito menor,
em ordem de 10g/cm?. Isso nos leva a esperar que a composicio quimica do fluxo de
raios césmicos seja alterada pelo seu movimento de difuséo.

Isso é reafirmado quando analisamos a composicao quimica dos raios césmicos ob-
servados, onde concluimos que hé uma abundancia de elementos quimicos que nao se

tem em tanta abundéincia na Terra e nem em nosso sistema solar.

FEnquanto a maioria dos grupos tem a mesma abundéancia relativa, ha certo grupos

de elementos que estdo em maior abundancia nos raios césmicos por varias ordens de

%Reacdo nuclear natural que ocorre causando a nucleossintese, que é o processo de criagio de novos
nicleos atdmicos a partir dos nicleos pré-existentes (prétons e néutrons).
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MNuclear abundance: cosmic rays compared to solar system
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Figura 2.2: Comparagao entrea abundancia de elementos no sistema solar e nos elemen-
tos observados nos raios césmicos. Fonte: Adaptado de [10]

grandeza, o primeiro deles sendo o grupo formado pelos elementos Ti, Sc, B, Be, Li. A
razdo para a abundancia de tais elementos se da a partir da interagdo dos raios césmico
com a matéria galactica e a partir da espalacdo, resultado da quebra de um ntcleo
pesado primario, portanto, esses elementos sdo conhecidos como elementos secundarios

na composicdo dos raios cosmicos.

Na composicio quimica dos raios césmicos de baixa energia (10'2 ~ 10'® eV), predo-
minam prétons que representam aproximadamente 60%, e, na sequeéncia as particulas
a constituem 25%, seguida dos ntcleos de N, C, O e Fe que representam 15% e o
restante é composto por elétrons, < 1072%, e raios-y, na ordem 1073% do fluxo de
raios césmicos. Ao analisarmos os raios cosmicos em altas energias, como visto, o livre

. . . 9 L r
caminho médio se torna proporcional a E“ o que implica em X que decresce e o tempo

de difusdo se aproxima do tempo sem difusao.

O aparecimento de elétrons no espectro de raios cdésmicos é pouco porque eles sao

efetivamente absorvidos pelo espalhamento Compton com os fétons e pelo processo
dE

bremsstrahlung (freamento de elétrons), com a taxa de perda de energia s E2.
x

Assim sendo, havera poucos elétrons altamente energéticos, e o processo de perda de



21 2.2. Propagacao

energia se torna um gerador continuo de fétons de baixa energia, os quais podem ser
observados, indicando o espectro dos elétrons. Outro fator que contribui para o nao
aparecimento de elétrons em abundancia na composi¢cao dos raios césmicos é o fato de
haver perda de energia pela radiacio sincrotron?. O elétron interage com fortes campos
magnéticos ao mesmo tempo que é acelerado, assim o mesmo perde energia.

O meio intergalactico é modelado como apresentando um campo magnético na
ordem de 1072 do campo galactico. Particulas do centro do superaglomerado local nao
serdo significativamente desviadas para energias acima de 3 x 10'” eV. Podemos, por-
tanto, esperar uma anisotropia para fontes extragalacticas relativamente préximas para
energias altas. Para grandes distancias, essa informacao direcional infelizmente acaba
se perdendo. O tempo de vida estimado para raios césmicos em super agrupamentos

locais é da ordem 100 anos.

2.2.1 Interagoes Féton-Nicleo (raio césmico)

Em meio a todo esse trajeto intergalactico e estelar, o raio césmico, seja ele um nicleo
ou até mesmo um féton altamente energético, raios-y, interage com os componentes
deste semi-vacuo que é o meio cosmico. Um dos tipos de interagoes possiveis sdo as
interacoes Féton-Ntcleo.

Para calcularmos tais interagoes, temos, primeiro, que calcular o limiar de energia
®. Para tanto, consideremos a interacao de duas particulas a e b criando duas novas

particulas ¢ e d no referencial de Laboratério® [21]

a+b—c+d (2.20)

4Radiacdo eletromagnética gerada por particulas portadoras de carga, elétrons e~ se movendo com
velocidade relativistica ao longo de trajetérias curvas.

5Na fisica de particulas, o limiar de energia para a producio de uma particula é a energia cinética
minima que um par de particulas em movimento deve ter quando colidir.

SNo referencial de laboratério temos a particula denominada de projétil que pode ser descrita por a,
e a particula denominada de alvo que pode ser descrita por b. Portanto, temos que para o referencial
de laboratério p, = 0.
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onde as particulas tem massa m, e m; e quadrimomento’ P* = (E,, p,) e P!' = (Ey, i)
Realiza-se a contracdo entre os quadrimomentos em cada um dos referenciais, centro
de massa e de laboratério , P¥P, = P,“P/N, onde o quadrimomento com o indice linha
representa o referencial do centro de massa®, ji o sem linha representa o referencial do

laboratério. Como P* = PF + PJ'| a contragao é

pP'p, = P"'Pp, (2.21)
’ N 2 2
(B + Bp)* = (Fa+50) = (B + By) — (P + 1) (2.22)
No referencial do centro de massa, temos que ﬁ!a = —]32, portanto, 2.22 fica
(P! + P")? = E? (2.23)
E?=P!P, + P'P,, +2E.Ey — 25, - P (2.24)

Como PYP,, = m? e P/P,, = m%, temos que

E? =m2 4+ mi +2E,E), — 25, - Py (2.25)

Seja a energia necessaria para a criacao das particulas descrita no processo (2.20),

/

in = Ma +mp + Am = m. + my (2.26)

onde Am é a diferenca de massa que foi utilizada ou gasta ao longo do processo

"Estamos usando unidades naturais, ou seja, i = ¢ = 1.
8No referencial de centro de massa, ambas particulas estdo convergindo uma para a outra, culminando
na colisdo, portanto, temos que
ﬁa + ﬁb =0
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ineldstico. Relacionando as equagdes (2.25) e (2.26)

E?=E2, (2.27)
m2 +mi + 2B, By — 2P, Py = B2, (2.28)
I
E.By — fa 1y = 5 (B2, —m2 —mf] (2.29)
Substituindo (2.26),

B |

E.Ey, —py-pp = 3 {(ma + my + Am)2 —m?2 - mg} (2.30)
1

Eoly = Pa - Pb =5 [2mamb + Am? 4+ 2Am(mg + mb)} (2.31)

L Am
EoEy — Do - Dy = Mgy, + Am <ma + myp + 2) (2.32)

Para o referencial de laboratério, temos que pp = 0, a eq.(2.32) fica

A
E, By = mgmy + Am <ma + myp + 277”&) (233)

Fotoproducao de pares: Para o caso onde a interacdo ocorre entre um ntcleo e
um féton da radiagdo cosmica de fundo, CMB, gerando como produto um par elétron-
positron, e~ e, esse processo que é denominado como fotoproducao de pares. Podemos

representar a interacao como

A+ vyomB —A+et e (2.34)

Como a interacao é no referencial de laboratério, e a massa do féton m, = 0, a

expressao para esse processo se torna, no ref. de laboratorio,

A
EaE.,, = Am <mA + m) (2.35)
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A diferenca Am para este processo é dada por

Am = me +Me +MA —MA — Mgy p = 2Me

onde a massa do ntucleo my4 é dada por my =~ Am,. Como a energia do féton da

CMB é de =~ 2,34 x 10~%eV, usando

Eo=—¢(Am, + m.) (2.36)
E’VCMB
e my = 1836m,, temos
Eys=22GeV(A -1836+1) (2.37)

Para o caso de um proton, ou seja, A = 1, temos que a minima energia necessaria é

E, ~10'? eV (2.38)

Para o caso de A ser um nicleo pesado, assim como o Ferro Fe, A = 26 e minima

energia é

Fre ~ 101 eV (2.39)

Fotoproducao de pions: Para o caso onde a interacdo entre um Nicleo e um féton

gera como produto I’s Pions neutros °

A4+vcup = A+1° (2.40)

No referencial de laboratério, a expressao para esse processo se torna

970, méson, constituido pelo par quark anti-quark, instével, com tempo de vida média da ordem de

10716 segundos. E um dos mensageiros da forca nuclear forte.
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Am
EAEy .z =Am (mA + 2) (2.41)
Sejam
my = Am,
Am =1 mgo
(2.42)

mpo = 135 MeV

my A 6,95m0

Temos que a eq.(2.41) ficard

!
Es~5x10% eV 1 (A + 2) (2.43)

Para o caso do préton interagindo com um féton da radiacdo césmica de fundo,
CBM, produzindo um pion, temos que A =1 el =1, o que nos leva ao corte GZK,
que ird ser abordado em mais detalhes a frente. Para o caso de termos um ntcleo de
Ferro Fe, A = 26 e a minima energia que o Féton precisa para produzir a reac¢io (2.40)

com [ =1 ¢éde E, ~ 135MeV.

Outro processo que é proveniente da propagacio é a fotodesintegracao do tipo
A+ vom — (A—B)-l-B (2.44)

na qual o niicleo de massa A absorve o f6ton da CMB e se fragmenta.

2.2.2 Corte GZK

Na década de 60, em Volcano ranch, fazenda perto de Albuquerque, no Novo México
(Estados Unidos), foi detectado o primeiro raio césmico ultra-energético, com energia

na ordem de Zeta eletron-voltz, 102'eV, sendo que nao hi deteccdes de particulas
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com energia acima dessa ordem até o tempo presente, mais de 50 anos depois. Uma
explicacao para nao haver deteccdo de raios césmicos de ordem mais alta estéd fortemente
conectada com o efeito da fotoproducao de pions que ocorre ao longo da propagacao
do raio césmico. A explicacdo, o corte, foi proposta também na década de 60 e recebeu
o nome de Corte GZK, devido ao nome dos pesquisadores que o propuseram, Greisen-

Zatsepin-Kuzmin.

Onde, a prosposta apresenta prétons com energia na ordem de 5 x 10eV colidindo
inelasticamente com os fétons'® da radiacio césmica de fundo (CMB) que tem uma
densidade de 500 fétons/cm? e o produto dessas colisdes serd uma ressonancia que ira

decair em um préton de mais baixa energia e em um pion neutro.

AOMB Ly 5 AT 5 p+ (2.45)
com energia na ordem de 300 MeV, o que corresponde ao limite para fotoproducao de
pions ~ 7 x 10 eV. Por causa do inicio dessas interacoes ineldsticas, na propagacao,
a energias na ordem de 5 x 10! eV, se espera um declive ou corte no fluxo de raios

cosmicos a partir dessa energia.

Para construirmos o célculo do corte, desprezamos a ressonancia'’ At, devido ao

0724

seu tempo de vida curto, 1 , €, portanto, analisamos o produto do seu decaimento,

FMB Ly s p 7 (2.46)

Em unidades naturais'?, temos o quadrimomento P* = (E p) e a energia relativistica
M 9.

Fstons de energia de 2,34 x 107 eV, a uma temperatura de 2,7 K.
"B4rion Delta ou Ressonéncia Delta, é um hadron instével, constituido por 3 quarks, up e downs.
O mesmo possui carga elétrica, +1 e, com tempo de vida médio na ordem de 1072* segundos
12
h=c=1
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quadrética E? = m? + p?, e da conservacdo de energia obtemos
Pl'= P]/f

No referencial do centro de massa, se tem que o momento linear e a energia da

colisao apresentada em (2.46) serd tal qual

4 4 4 4
Pp; TPy =0=p, +p
Di vy pPf m (247)
E,+E, =E, +E;
A energia minima para que haja a produgdo do pion é quando ha somente a energia

. , . vy .
de repouso do mesmo disponivel no sistema, portanto, p,. = 0 e a energia total desse

pion é

/ -2
B2, ='p,+m: (2.48)
EZ =m2 (2.49)
o =my (2.50)

O mesmo pensamento é valido para o préton apods a colisdo, portanto, podemos

afirmar que ﬁlp ;= 0

B} = py, +m) (2.51)
E} =m; (2.52)
E,, =m, (2.53)

Com isto em mente, a relagdo para o centro de massa, a segunda relagdo apresentada

em (2.47), pode ser reescrita como
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4 4 4 4
Pp, TPy =0=p, +p
pi Y pf s (254)
Epi—i—E,Y =myp + Mg
Sendo a contragdo PP, um invariante de Lorentz, para cada referencial escolhido,

teremos uma quantidade invariante diferente,

e Para o centro de massa

prp, = (Bt Pr) (2.55)
PR, = (B, + E) ~ (5, +7,) (2.56)

Usando as relagoes apresentadas na expressao (2.54), temos que para o referencial

do centro de massa, o resultado da contracao é

PP, = (mp, +my)° (2.57)

e Para o referencial do laboratdrio

2
PhP, = (P + PY)
PEP, = (Ep, + Ev)z — (Dp; "‘ﬁv)z

PP, = E2 + E2 +2E, Ey — P — P2 — 2, - Py (2.58)

Mesmo que as expressoes para os invariantes sejam diferentes, elas devem ser iguais,
portanto, podemos realizar a igualdade (P*P,), ., = (P"P,),,- Substituindo, nessa

igualdade, as expressoes vistas acima, temos que

2 2 -2 ) SO 2
(Epl- + B+ 2By, By — P, — Py — 2P -py) Loy = (M M)y (2.59)

Sendo
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p p pi (260)
2 _ 2 : _
E’y =Py , pois m, =0
ao retornarmos para (2.59), tem-se
m?) +p§i —i—p% +2E, B, — 51%1 — ﬁ% — 2Pp; Dy = mg +m2 + 2mpmy (2.61)
2By, By — 2Py, - Py = M2 + 2mpmy (2.62)

Sendo o produto escalar entre os momentos lineares do préton incidente e do féton

da CBM dado por

— —

Pp; ~ Dy = ’ﬁpi

]52,‘ cos @ (2.63)

onde 6 é o angulo formado entre o momento do préton e o féton. Usando as relagoes

apresentadas em (2.60), temos que

Dpi - Dy = Evmcose (2.64)

Considerando que o préton tem uma energia cinética muito maior que sua massa de
repouso, devido ao fato de que essa previsao é descrita para particulas ultra relativisticas,

temos entao que

E; > m) : E2 —m2 ~ E, (2.65)

Assim, o produto escalar entre os momentos lineares do préton e o féton tem sua

expressao simplificada e é dado por
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Pp, - Py = EyE,, cos® (2.66)

Agora, ao retornarmos para (2.62), ficamos com

2E,, E, — 2E- E,, cos = m2 + 2mymn (2.67)

2B, Ep, (1 — cos0) = m2 + 2mymn (2.68)

B — mx(2my + my)
Pi 2B, (1 — cosf)

(2.69)

A energia minima que o préton incidente devera ter para que a reagdo ocorra serd
dada quando o dngulo 6 for igual a (2n + 1)7, isto é cos = —1, paran =0,1,2,3,...,
e assim a expressao (2.69) obtera o seu menor valor possivel. Portanto, a eq.(2.69) fica
mx(2my + my)

= 2.70
)mzn 4Ery ( )

(Ep;

Como a energia do féton da CMB é aproximadamente 2,34 x 10~%eV, as massas do
préton e do pions sao, respectivamente m, = 938,26MeV e m, = 134,96MeV, temos

que o minimo de energia que o préton incidente deve ter é

(Bp,), ., = 2,925 x 10?0 eV (2.71)

0%%eV irdo interagir com

Portanto, somente prétons com energia acima da ordem 1
os fétons da CMB a ponto de produzir pions e, como consequéncia, diminuir a sua
energia. Essa previsao é usada para explicar o motivo de nao serem detectados raios

césmicos com ordem de energia maior do que 102%V.
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2.3 Conclusao

Nesse capitulo, abordamos o surgimento dos raios césmicos, quais as suas possiveis
fontes e como caracterizar o raio césmico a partir de sua fonte. Vimos também como
que essas particulas viajam pelo meio interestelar, assim como o caminho percorrido
pelas mesmas, seja pelo meio galactico ou extragalactico, dependendo de sua fonte e da
energia que possuem.

Foi perceptivel, ao longo do capitulo, o quao complexo é o trajeto de um raio coésmico
até a sua chegada na atmosfera terrestre, e como essa complexidade faz com que os
raios césmicos sejam 6timos mensageiros celestes.

Assim como visto nesse capitulo, os grandes questionamentos dos topicos abordados

0'%eV. Mesmo que estejamos tratando

sd0 os raios coésmicos com energia na ordem de 1
de particulas elementares a altas energias, o regime eletromagnético e as interagoes
eletromagnéticas ainda sdo de grande significincia no percurso dos raios césmicos até
a atmosfera terrestre.

No proximo capitulo, discutiremos: uma parte da fisica dos raios césmicos que
necessita de uma modelagem, os mecanismos de aceleracdo desses raios cosmicos e
como esses raios césmicos podem obter energias altas o suficiente para viajar pelo meio

celeste; Por fim, todas as discusstes propostas a seguir estardo pautadas nas possiveis

fontes citadas ao longo desse capitulo.






Capitulo 3

Mecanismos de aceleracao

Mesmo sabendo-se quais sdo as possiveis fontes dos raios cosmicos, uma das questoes
a ser levantada é: Como tais fontes conseguem acelerar os raios césmicos?

Para responder tal questdo, a literatura nos traz dois modelos: o modelo Top-
Down[14] e o modelo Bottom-Up[14]. Como o nome do modelo sugere, Top-Down
( cima-baixo)remete ao fato do modelo descrever a possibilidade dos raios césmicos
serem provenientes de decaimentos de particulas mais energéticas. J4 o Bottom-Up,
baixo-cima, descreve possiveis casos e modelos para particulas de baixa energia que

adquirem altas energias através de interagoes.

3.1 Modelo Top-Down

Este modelo, como seu préprio nome diz, descreve eventos que ocorrem em altas
energias, sendo a aceleragao do raio césmico dada de cima (top) para baizo (down).
Os raios cosmicos nesse modelo sdo provenientes de decaimentos "simples"de particulas
massivas exoticas que, a partir da relacio de equivaléncia massa-energia, E = mc?,

podemos dizer que sdo particulas altamente energéticas com massa m, > 10%0 eV.

Essas particulas exdticas seriam provenientes do universo primordial, recebendo o nome
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de particulas X.

A literatura do modelo de Top-Down propoe um cenério onde a aceleragao/origem
do raio césmico é dada sem a acdo de um mecanismo de aceleragdo, onde os raios
cOsmicos surgem nos estagios intermedidrios ou resultantes do decaimento de particulas
altamente energéticas, particulas essas que tem um caricter exético: as particulas X.
O que configura um modelo cosmolégico, advindo da hipétese do atomo primordial
[2] proposta por Georges Lemaitre na década de 50, apesar de ter mais de 60 anos de
existéncia, ndo a nenhuma comprovacao desse modelo.

De acordo com Lemaitre, em linhas gerais, todo o material do universo e sua expansao
sdo originarios de uma super desintegra¢do de um tnico atomo que deveria ter grande
ntmero atomico A, o Atomo Primordial, e que decairia em &tomos com ntimero de
massa menor, um processo que ocorreria de maneira sucessiva. As particulas X surgem,
nesse modelo, como uma das resultantes desses processos de decaimento, enquanto
que os raios césmicos seriam subprodutos ou particulas produzidas em um estagio
intermedidrio dos processos. Portanto, Lemaitre d4 uma grande significAncia aos raios
césmicos, tornando-os o tnico meio de validar o modelo cosmolégico.

Hoje sabe-se que grande parte dos raios césmicos sao de origem recente, pds formagao
das galaxias, e ndo cosmoldgica. Mas para que essas tais particulas, propostas por
esse modelo cosmoldgico, sejam medidas como raios césmicos ultra-energéticos deve-se

satisfazer certas condicoes:

(i) As particulas X precisam decair em uma época cosmoldgica recente ou em uma
distancia nao cosmolégica menor ou igual a 100 Mpc da Terra; Para distancias
maiores, os raios césmicos decaidos irdo interagir com a radiacao cosmica de fundo
(CMB), perdendo sua energia e, portanto, ndo sendo um raio césmico de energia

extremamente elevada.

(ii) As particulas X devem ter massa acima de 10'GeV.
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(iii) Tanto a densidade quanto a taxa de decaimento das particulas X precisam ser

grandes o suficiente para gerar um fluxo que seja detectavel.

Esse modelo é movido por um pensamento que surge antes dos conceitos cosmolé-
gicos, hoje bastante difundidos no meio académico, e que percebem tal modelo como
algo sem utilidade e que serve, somente, para especular sobre a fisica além do modelo
padrao e do modelo cosmolégico. Inicialmente, ele é usada para sanar o questionamento
sobre quais modelos poderiam acelerar os raios césmicos ultra-energéticos que eram
medidos, como no ano de 1962, em Volcano Ranch, fazenda perto de Albuquerque, no
Novo México (USA), onde foi observado o primeiro raio césmico ultra-energético da
histéria, pela equipe do fisico norte-americano John Linsley (1925-2002), com o valor

energético estimado da particula de 0,14 x 10%!eV.

3.2 Modelo Bottom-Up

Os modelos bottom-up sdo como um contraponto ao que foi visto logo acima, pois,
se nés nos guiarmos pelo seu nome, ele é o modelo onde as particulas sdo aceleradas
de maneira gradual, ou seja, elas saem de uma faixa de baixa energia e vao adquirindo
energias mais elevadas a partir de uma ou mais interacées com o meio astrofisico; Este

cenario, na literatura, é determinado como Bottom- Up.

Eis entdao que, dentro desse cendrio, surgem duas formas de aceleragao[27]:

e Aceleragao direta, onde o ganho de energia é devido a interacdo com campos

eletromagnéticos.

e Aceleragao estatistica ou estocastica, onde o ganho de energia é proveniente

de multiplas interagdes.
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3.2.1 Aceleracao direta

Esse tipo de aceleracao é aplicavel a sistemas onde o ganho de energia é devido a

campos eletromagnéticos.

A equacdo fundamental para uma particula carregada em uma regido com campo

eletromagnético é

ou

A*hmmﬁ)zq(E+4%<B) (3.2)

onde v é o fator de Lorentz para a particula, mg a massa de repouso da particula, e ¢

a carga.

O ganho de energia da particula ocorre quando a forca F que atua sobre a mesma

realiza trabalho.

W= / F.dl (3.3)
Substituindo (3.1) na expressdo para o trabalho,

W:/q(ﬁ—l—ﬁxg)-cﬁ (3.4)

W:q/ﬁ-cﬁ—kq/(ﬁxé)wfl (3.5)

Sendo dl = #dt, teremos que o dltimo termo de (3.5) se encaixard no caso A (A' X E) =
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0, portanto
q/(ﬁx B) - wdt = 0

o que fard a expressao (3.5) se resumir a

W:q/E-d? (3.6)

Como podemos ver, apenas os campos elétricos dos objetos astrofisicos é que podem
acelerar os raios césmicos. A partir do teorema Trabalho-Energia, W = AFE., podemos
calcular a variacdo de energia da particula, onde E. representa a energia cinética da
mesma. Do eletromagnetismo, temos que o trabalho se relaciona com o potencial elétrico,
W = —qV, portanto, podemos afirmar que AE, = —¢V, onde V = — fﬁ -dl.

Apesar de apenas os campos elétricos poderem acelerar os raios césmicos, se nos
voltarmos para o eletromagnetismo, mais precisamente para uma das equacoes de
Maxwell em sua forma integral, teremos que campos magnéticos variaveis no tempo
induzem campo elétrico. Essa equacao de Maxwell é conhecida mais precisamente como

Lei de Faraday,

Lo ddp
F. dl=——= 3.7
7{ = (3.7)

onde ®p5 é o fluxo de campo magnético através da superficie delimitada pela curva
c. Com isso, a aceleracdo de particulas pode acontecer mesmo na auséncia de campo
elétrico, basta que %—? = 0. Outro caso onde campos elétricos sao induzidos, é o caso
dos condutores' que se movem com velocidade ¥ em relacdo a um observador em outro

referencial. Que a partir do eletromagnetismo relativistico um campo elétrico serd

Materiais nos quais os elétrons em sua superficie sdo tidos como livres no plano molecular, sdo as
moléculas cujas bandas de valéncia e de condugio ndo apresenta um gap, ou espaco, de energia. Alguns
exemplos de condutores vao desde fios de circuitos elétricos até plasmas presentes no meio interestelar.
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induzido; Onde a transformacio nos referenciais é dada por

E =E
(3.8)

/

E, :7(E+Ux E)L

onde os campos sem linha referem-se ao referencial do observador na Terra, enquanto os
campos com linha referem-se ao referencial em repouso do condutor. Para condutores
astrofisicos que se deslocam com velocidade v < ¢, podemos fazer a aproximacdo v ~ 1,

portanto, a transformacao (3.8) fica

(3.9)

O campo elétrico total para o observador na Terra é dado por E= EII + E . Usando

as relacdes acima, obtém-se

E = I —l—Eﬂ_— (17)( E)L (3.10)

E=FE - (vxB) (3.11)

Mesmo que nao haja campo elétrico no referencial de repouso do condutor, E' = 0, h4
um campo elétrico capaz de acelerar as particulas, campo este proveniente do movimento

do condutor.

Sunspots - Manchas Solares:

Sao regides de campo magnético intenso, ordem de 0,1 T, sendo o campo magnético
do sol da ordem de 10~* T. As manchas sdo provenientes dos ciclos de atividade solar,

atividades estas que sdo periddicas, ocorrendo a cada 11 anos. O tempo de vida é acima
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de um més e o raio médio na ordem de 107 m.
Consideremos uma particula com carga q e velocidade v, em torno da mancha de
raio R e campo magnético varidvel B, descrevendo uma oOrbita circular, que é ilustrada

pela Fig.3.1.

dl’
\Q
Figura 3.1: Particula descrevendo uma orbita circular em torno da mancha solar. Fonte:
Adaptado de [14]
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Como visto, a energia ganha pela particula, a partir do trabalho realizado sobre a

mesma, é descrita por

AE, = —q/E ~dl (3.12)
Usando a Lei de Faraday, §, E-dl = —63%, temos que
0dp
AE, = —q|——— 3.13
a(-%2) (3.13)
Sendo ®p = fsg - dS, temos
B L
AE, = q— B-dS (3.14)
Ot \Js
AE, = qé (B f- dTS) (3.15)
ot S
9 2
AE, = qa(BTrR ) (3.16)
AE,. = an2%B (3.17)

Para tipicas manchas solares[14], com R = 10"m, campo magnético de intensidade

B =0,2T, com uma taxa de variacdo didria, sendo 1dia = 8,64 x 10*s. Temos que

OB 0,2 T
—_—— = 107° | = 1
ot~ s6ax 10l <0 L] (3.18)

Retornando o valor encontrado na eq.(3.18) para a eq.(3.17), obtemos
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OB
AE, = tR*~—— 1
TR 5 (3.19)
AE, =710 0,23 x 107° (3.20)
AE. = 0,725 GeV (3.21)

Também é possivel que uma particula ganhe energia quando o campo magnético da
mancha solar se mantém aproximadamente constante, com B = BZ, mas a mancha se
desloca com uma velocidade ¥ = vZ sobre a superficie solar, que é perpendicular as
linhas de campo e, sendo assim, temos uma consisténcia com o formalismo apresentado
na eq.(3.11). Dessa forma, para um observador na Terra, ao medir o campo elétrico
induzido, o campo é representado por (3.11), considerando-se que o campo elétrico no

referencial da mancha é nulo, £’ = 0, temos
E=—-txB (3.22)

O movimento da mancha sobre a superficie solar é descrito pela Fig.3.2, onde a
mesma se comporta como um condutor.

A variacdo de energia da particula é dada por

AE, = q / B.dF (3.23)

Substituindo a eq.(3.22) na expressio acima?

AE, = —q/ (7 B) - di (3.24)

Sendoﬁzui’—i—Oy)%—OéeézOﬁc%—Ogj—f—B&océlculode ¥ x B serd

2Note que a integral ndo é fechada como no caso anterior, devido ao fato de a particula nao estar
descrevendo uma volta completa em torno da mancha.
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\

superficie solar

Figura 3.2: Mancha solar de raio R se movendo sobre a superficie solar. Fonte: Adaptado
de [7]

xB=|y 0 0 (3.25)
00 B

Tx B=(0-0)2+(0—vB)j+(0-0)2 (3.26)

7x B=—vBj (3.27)

Realizando o produto escalar de ¥ x B com dF = dr + dry + drz, temos

(¢ x B) -dif = —vBdr(j - §) = —vBdr (3.28)

Retornando o resultado visto acima para a eq.(3.24), temos que
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AE. = qu/dr (3.29)

AE. = quBAr (3.30)

Para uma mancha solar com deslocamento de 10’m por dia, t = 8,64 x 10%*s, com

B =0,2T e deslocamento Ar = 107,

1017

m

S

Retornando para (3.30), temos que, para uma particula deslocando-se préximo a
mancha solar, seguindo a dire¢do do campo induzido, a sua variacdo de energia ¢ dada

por

AE. =vBAr (3.32)

AE, =0,23 GeV (3.33)

Como é possivel perceber, para os dois casos, a variacao de energia da particula sera
na ordem de GeV, isso confirma o que ja foi afirmado na se¢do 2.1, onde apontamos o

Sol como uma provavel fonte para raios césmicos na ordem de GeV.

Pulsar:

Ao término de sua vida, uma estrela passa por varios processos para chegar ao seu
estagio final, por exemplo, uma estrela massiva, ao alcancar o fim de sua vida, gera a

explosdao de uma supernova, que, combinada ao colapso gravitacional da mesma, como
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produto de toda esta combinacao é possivel a formacio de um Pulsar?,
Enquanto uma estrela massiva comeca a formar um pulsar, seu momento angular é

conservado,

e - estrela
L.=1L, |, (3.34)

p - pulsar

O momento angular L = Jw, descrito em funcdo do momento de inércia I e da

frequéncia angular w, se apresenta da seguinte maneira

Tewe = Ipwp (335)

2M R?

Para uma esfera, o momento de inércia é [ = ,onde M é a massa e R o raio

da esfera. Ao substituir na eq.(3.35), obtemos

2M,R2 2M,R?2
— W= ———Ww 3.36

5 € 5 p ( )
Uma das caracteristicas de um pulsar, estrela de néutrons, é a de que, apesar de

0 mesmo ter um raio muito menor em comparagdo com a estrela que foi em outro

momento, o pulsar ainda tem uma massa muito elevada. Portanto, ao assumirmos

e

~ 1[14], a eq.(3.36) se torna

HE

R%w. = Rw, (3.37)
2
R
wp = (R) We (3.38)
4

O raio da estrela que vird a se tornar um pulsar, R,, é da ordem de 10°Km, ja o

raio do pulsar gerado, R, é da ordem de 20Km.

3Pulsares sdo estrelas de néutrons que, em virtude de seu intenso campo magnético (da ordem de
108T), transformam a energia rotacional em energia eletromagnética.
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Devido ao movimento de rotagio do pulsar, forma-se um campo elétrico induzido
dado por [26]
E= —(17 x E) (3.39)

Sendo 7 = wrf a velocidade de um ponto qualquer no pulsar a uma distancia r do
seu centro. Considerando que o campo magnético seja dado por B=DB:z para um ponto

na superficie do pulsar, 7 = wR#, a eq.(3.39) fica

E=-wRB(0x 2) (3.40)

Sendo o sistema de coordenadas que relaciona 6 e Z as coordenadas cilindricas, o

produto vetorial entre as mesmas é dado por

Poo oz
O0x2=1|0 1 0 (3.41)
00 1
fx2=(1-0)7+(0-0)0+(0-0)2 (3.42)
Ox2=r (3.43)

Dai, ao retornar tal resultado para eq.(3.40)

E = —wRBf (3.44)

Assim como visto em (3.23), a energia ganha pela particula a partir do trabalho

realizado sobre a mesma é

AE, = —q / B.d (3.45)
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Substituindo o valor do campo elétrico para o caso apresentado, (3.44), obtém-se

AE, = quR/f - dr (3.46)

AFE. = quBRAr (3.47)

Para um pulsar tipico[14], de raio de 20 Km, com um campo magnético de 0,25 x 10°
d
T e velocidade angular de 0,6 x 10 A energia ganha por unidade de comprimento
s

percorrido no campo elétrico é da ordem de

AEC ~ 1016 g

A - (3.48)

O resultado tem essas dimensoes pois ndo foi suposto o deslocamento total da
particula sobre o campo elétrico. Mas, mesmo assim, é perceptivel que o montante de
energia que a particula pode ganhar é de valor muito elevado, o que estd de acordo
com a suposicao apresentada anteriormente, onde indicava-se os Pulsares como uma
das fontes de raios césmicos de alto valor energético.

Ainda had uma imagem nao satisfatéria para os mecanismos de aceleracio a energias
extremamente altas. Contudo, muitos progressos tem sido feitos na regido de energia
acima de 10'8eV[28]. Nesse cendrio, pulsares binares e buracos negros com disco de
acregdo parecem ser bons candidatos.[27]

O maior problema referente a todos os modelos de aceleracdo é a perda de energia
experienciada por particulas aceleradas em regides densas do espago, particularmente

préximas & supernovas e ao nicleo de galaxias ativas.

3.2.2 Aceleracao estatistica ou estocastica

No caso da aceleragao estatistica, a energia final é adquirida em um processo lento

que pode ser proveniente de varias interacoes de ganho energético. Um protétipo desse



47 3.2. Modelo Bottom-Up

tipo de aceleragéo é o modelo de aceleragao de Fermi[12], que propde o uso das interagoes
de particulas carregadas com o meio interestelar para acelerar raios césmicos.

As particulas carregadas no meio interestelar podem colidir com nuvens magnéticas
cadticas, as quais tem energia muito maior que os raios césmicos que incidem sobre
as mesmas. Conforme a particula incide no sistema, ela o perturba, gerando varias
interagoes entre ela mesma e a nuvem, o que implica em uma particula incidente que,
ao sair dessas interacOes, apresenta energia mais elevada do que aquela que tinha ao
adentrar o sistema.

Essas interacoes sao consideradas reflexdes perfeitas, pois as nuvens atuam como es-
pelhos magnéticos. As nuvens sdo permeadas por um campo magnético nado-homogéneo,
com variagbes no campo em uma extensao espacial capaz de refletir uma particula
carregada que adentra a regido.

Considere que uma nuvem se move com velocidade V' em relagio ao referencial do

observador, referencial .S, representada pela Fig.3.3.

E

Figura 3.3: Particula incidindo sobre uma nuvem que se propaga com velocidade V,
energia inicial E, segundo um angulo # com a direcdo da velocidade V, medidos no
referencial do observador S. Fonte: Adaptado de [7]

No referencial S, mais precisamente na direcdo Z, temos que o momento inicial e a

energia inicial sdo dados por

Pz = —pcosf , E (3.49)
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J4 no referencial S’, que é o da nuvem, temos que realizar a transformacao de
coordenadas, a partir do ref. S, usando as equagoOes apresentadas em mais detalhes
no Apéndice A. Isso porque as interagoes sao relativisticas, portanto para o ref. S, a

energia inicial da particula é

E; =~(E —p;V) (3.50)

Substituindo a relagdo para o momento linear apresentado em (3.49),

E. = ~v(E + pV cos ), (3.51)

e a transformacdo do momento inicial na coordenada Z é

1%
Py = 'y<px - CQE) (3.52)

Substituindo a relagdo para o momento linear apresentada em (3.49),

\%4
P, = 7(—pc080 - 02E> (3.53)

Portanto as transformagoes sdo

E' =~(E+ pV cos0)
v
P, =-—v (pcos@ + 2E>
c (3.54)
Py, =Dy
. =D

No referencial da nuvem, S’, a colisdo é eldstica, portanto

E; = E} =~(E 4 pV cosf) (3.55)
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O momento da particula ao longo do eixo & mantém o mesmo médulo, mas a sua

direcao é contraria, isto é,

Pty = —Pai) (3.56)

Vv
p;(f) = 'y(pCOSQ + CQE) (3.57)

Para sabermos a energia final do processo, precisamos retornar as expressoes para
o referencial do observador, S. Para isto, devemos realizar uma transformagao inversa,

a mesma também estd descrita em detalhes no Apéndice A.

Portanto, a energia final do referencial S, E;, é descrita por

Ey = (B + Vi) (3.58)

Usando o resultado do fato das colisdes no ref. S” serem eldsticas, (3.55) e (3.57),

na eq.(3.58), ficamos com

V2
Ef=~*|E+2pVcosf + EC2] (3.59)
2V 6 V2
E; =+*E [1 + % + 62] (3.60)
Como
p=mu— p_mh_ 2

E  me2 2’
onde u é o médulo da velocidade da particula no referencial do observador, S. Portanto,

ao retornar para a eq.(3.60), ficamos com

V2 0 V2
Ef:72E 142 U COS
C

; = (3.61)
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v
onde = —, temos

1
Sendo 72 = T3
— c

2
E(1+2vucosﬁ+v2>
cc c
Ef—

.62
— (3.62)
Calculando a diferenca AE = E; — E
AE=FE;—FE (3.63)
2
(1 + QKECOSQ + V2>
AE=FE €e /4 (3.64)
— T ,

AE:E<(1+26Q2+B2 —1+52) (1 —52)_1> (3.65)

AE B U 9 o\ —1
E_2(5ccose+5)(1—ﬁ) (3.66)

Para | 52| < 1, isto é, a velocidade da nuvem é menor que a velocidade da luz,

portanto, podemos usar a aproximacgao binomial:

(1+2)" ~1+mx para|z| <1 (3.67)

que, para |3%| < 1, ird alterar o tltimo termo de (3.66),

(1 — 52)_1 ~1+18* para|B? <1 (3.68)

Retornando para a eq.(3.66), temos
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AFE
- = 2([3? cosf + B2> (1 + [32) (3.69)
% :2[63 C089+,82+ﬂ3120089+54:| (3.70)

Como | ,6’2| < 1, s6 usaremos os termos de ordem menor que 32, portanto,

% ~ 2([3?; cosH—i—ﬁQ) (3.71)

As particulas que adentram a nuvem sao relativisticas, sendo assim, u = ¢, e a fracao
apresentada na expressao (3.71) sera % =~ 1, o que nos mostra que a variagao relativa
de energia adimensional serd dada por

% ~ 2(B cosf + 52) (3.72)

A expressao (3.72) representa a taxa adimensional de ganho de energia para uma
colisdo com uma determinada nuvem. Como é possivel perceber, (3.72) tem uma de-
pendéncia angular do angulo de incidéncia da particula sobre a nuvem, #. Nao ha como
determinar um angulo fixo, pois ha uma aleatoriedade neste quesito.

~ . . ™ ..
Portanto, o angulo pode variar de 0 a 7. Para o intervalo entre 0 < 6§ < —, dizemos
2
.~ ~ . .z . ™ .
que as colisoes sao frontais (head-on), ja para o intervalo 5 < 0 < m, dizemos que
configuram colisoes traseiras (following).

Por haver essa dependéncia angular, deve-se calcular um valor médio sobre tal angulo,

0 que impactara no valor médio da taxa de energia, entdo, o calculo do valor médio da

eq.(3.72) sera

<AE{E> = 2(52 + B (cos 9>> (3.73)

A probabilidade de ocorréncia da colisdo é proporcional ao elemento de angulo sélido,
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Vv
Q, e ao fator (1 — — cos 6), [7]. Portanto, o elemento do espago de probabilidade é
c

dP ~ <1 — VcosG)dQ
c

onde df) = sin §dfd¢

O calculo do valor médio do cos é

" 0dpP
(cosf) = f_}:OZP (3.74)
(cos6) J™_cosB(1 — Bcosf)sinBdb [T de (3.75)
cosf) = .
JT (1 — Bcos@)sinfdf [ d
Sendo sin #df = —d(cos 0) e realizando a substituicio x = cos 6, a eq.(3.75) se torna
+1
1-— d
(cos ) = = 21 - fw)dw (3.76)
2, (1= Bx)dz
22 el
2| 7
(cosb) = 1 5 L (3.77)
2! - A%
1
cosl) = —= 3.78
6 ;5

Retornando para a eq.(3.73), temos que a variagao relativa média de energia que a

particula ganha para uma colisao é dada por

<A]f> :§ﬁ2:§ (3.79)
e= g (3.80)
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A velocidade da nuvem é em torno de 10 KTm[lél], 0 que é muito menor que a
velocidade da luz, ¢, o que acarreta em 32 < 1. Isto é, a energia ganha pela particula é
muito pequena, por isso que sdo necessarias varias colisoes para que a particula tenha
um ganho de energia grande. Esse mecanismo é conhecido como Mecanismo de Sequnda

Ordem.

Para que a particula ganhe elevado valor de energia, a mesma precisa interagir com

a nuvem n vezes, tornando o processo lento e de cunho estocastico.

Apés n interagoes, a energia da particula serd

En = Bo(1+€)" (3.81)
E
ln<EO> =nln(l+¢) (3.82)
FE
ln(>
E,
iy (3.83)

Sendo P, a probabilidade da particula escapar da nuvem e (1 — Pesc) a proba-
bilidade da particula permanecer dentro da nuvem, o nimero de particula que sao
aceleradas é dada por

o
N(E>0)=No) (1—Pe)" (3.84)
n

A eq.(3.84) representa a soma dos termos de uma Progressao Geométrica (P.G.)

> a
> @" ="
" q
onde ¢ é razao da progressao, dada por ¢ = (1 — Pes.) € a,, representa o n-ésimo termo

da progressao.

Portanto,
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N(E > 0) ~ (1;]:@6“)71 (3.85)
ln(j\é) =nln(l — Pesc) — In(P) (3.86)

Substituindo o nimero de interacdes para chegar a energia E, dada pela eq. 3.83,

temos
N In(1 — Pesc) E
Inf —|=———In{ — | —In(P .
(%)= T ire b(z) e (387
In(1 — P
Definindo n((l—i_Ssc) = —q, onde « representa o indice espectral, temos que
No ( EN®
N = — .
Pesc (EO) (3 88)

Portanto, o mecanismo de aceleracdo gera um espectro que respeita uma lei de

poténcia, o que corrobora com os dados obtidos a partir do espectro dos raios césmicos.

Frentes de choque

Devido ao fato do mecanismo matemético desenvolvido por Enrico Fermi na década
de 40[12] ser de segunda ordem, isto é, ser lenta a aquisigdo de energia da particula,
iniciou-se a idealizacdo de novos modelos, onde esse ganho de energia estocastico se
desse de uma maneira mais rapida. Eis entdo que, nos anos 70, varios pesquisadores|7]

desenvolveram um modelo de colisdes de particulas com ondas de choque.

As frentes de choque, ou ondas de choque, se formam a partir da propagacao de
uma perturbagdo em um gés. Isso gera uma descontinuidade entre as regides atras
(Downstream) e na frente (Upstream) da perturbacdo, devido a diferenca de densidade
e velocidade entre os gases. Essa descontinuidade pode ser chamada de frente de choque

ou onda de choque. Essas ondas ou frentes de choque podem surgir, por exemplo, em



55 3.2. Modelo Bottom-Up

explosoes de supernovas?® onde o gas gerado pela explosio configura a regido Downstream
e 0 meio césmico configura a regido Upstream. A fronteira entre essas duas regides é

que leva o nome de frente de choque.

vg = —U/4 v, = —U

F 3

F 3

I 3

downstream upstream

Figura 3.4: Cenério visto no ref.S, no qual o choque esta em repouso. Fonte: Adaptado
de [7].

4% um dos estigios do fim da vida de uma estrela, podendo ser o estdgio onde a estrela libera energia
para haver o colapso de seu ntcleo, findando em uma estrela de néutrons ou similares.
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No cenario dado pela Fig.3.4, o observador viaja junto com a frente, ele observa o
gas upstream se aproximando com velocidade —U e o downstream se afastando com
) 1
velocidade de ZU [7].
Agora, se considerarmos o referencial das particulas sendo o upstream, temos um
cenario diferente: O choque se aproxima com velocidade U e o downstream, usando

5

3
uma transformacao Galileana®, com velocidade ZU , como pode ser visto na Fig.3.5.

Vg = 3U/4 U N
_":-.
— &
e ——
S
downstream upstream

Figura 3.5: Cenério onde o referencial escolhido é o da regido upstream. Fonte: Adaptado
de [7].

SUsamos uma transformacio deste tipo a partir do fato de que nio estamos trabalhando com

velocidade relativisticas. 1 3
vy =y —V = U<71 - (71)) =2
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Outra possibilidade é usarmos o referencial das particulas na regido downstream.

Neste cendrio, que é representado pela Fig.3.6, a onda de choque se afasta com uma

6

U
velocidade de 702 partir de uma transformacgao Galileana®, a velocidade com que a

regido se aproxima ¢ de _ZU .

U1 = —3U/4
+
L
downstream upstream

Figura 3.6: Cendario onde o referencial escolhido é o da regido downstream. Fonte:
Adaptado de [7].

5Usamos uma transformacio desse tipo a partir do fato de que ndo estamos trabalhando com

velocidades relativisticas. U 5
dmwve v (V)=



Capitulo 3. Mecanismos de aceleragao 58

Nos dois casos, Fig.3.5 e Fig.3.6, as particulas em uma das regioes observam o gés da
outra regiao se aproximar com velocidade de mesmo médulo. Além disso em qualquer
um desses cenarios haverda uma colisao frontal seja uma particula na regiao upstream
se movendo em direcao ao choque, no qual a mesma perceberd o gids downstream se
aproximando, seja uma particula na regiao downstream que se desloca em direcdo ao
choque e percebe o gas upstream se aproximando. Portanto, colisdes com frentes de
choque diferem do mecanismo de Fermi, estudado anteriormente, pelo fato de s6 haver
a possibilidade de colisoes frontais.

Podemos calcular a variacao de energia da particula ao colidir, passar de uma regiao
para a outra, ou seja, colidir com a frente de choque. Com o referencial S como sendo o
da regiao upstream, onde mede-se uma energia E; e momento linear p; para particulas

que incidem na frente de choque a partir de um angulo €, como ¢é ilustrado na Fig.3.7

vy = 3U / 4 ttf%
—_—
—

................................................... >
T

downstream upstream

Figura 3.7: Particula na regido upstream, ref. S, incidindo sobre a frente de choque a
partir de um angulo 6 formado com o eixo Z. Fonte: Adaptado de [7].
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No referencial S, mais precisamente na direcdo &, temos que o momento inicial e a

energia inicial sdo dados por

Pz; = —picost ; E; (3.89)

J4 no referencial S’, que é o da regidao downstream, temos que realizar a transfor-
magao de coordenadas a partir do ref. S usando as equagOes apresentadas em mais
detalhes no Apéndice A porque as interacoes sdo relativisticas e, sendo assim, para o

ref. S" a energia inicial da particula é

E; = v(E — vapy,) (3.90)

Substituindo a eq.(3.89),

E! = ~(E + vap; cos ) (3.91)

a transformagdo do momento inicial na coordenada & é

V2
Py, = 7(19%- - CZEZ) (3.92)

Substituindo a relacdo para o momento linear apresentado em (3.92), temos

(Y
Py, = 'y(—pz- cost — C;E) (3.93)

Portanto, as transformagoes sao
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E]  =~(E; + pivz cosb)

v
P =7 (pi cosf + ;EZ>

c (3.94)
p;/i = Py,

Considera-se que, ao adentrar na regido downstream, a particula sofrera reflexoes,
assim como no mecanismo de Fermi estudado anteriormente. Portanto, podemos usar

a mesma condicao de colisoes eldsticas no referencial S, isto é

-p; , E;=E (3.95)

3
S
I

Para obtermos a energia final da particula medida no referencial .S, devemos realizar
um transformagdo de coordenadas inversa. Com isso, a energia final do referencial S,

Ey, é descrita por

Ey = y(E} +vap,, ) (3.96)

Se usarmos o fato das colisoes serem eldsticas, que é dado pela expressdo (3.95), na
eq.(3.96) e, em conjunto, substituirmos a expressao para a energia e momento linear na
coordenada = dada no referencial S, apresentada nas transformacoes (3.94), a eq.(3.96)

torna-se,
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Ef=»~ ['y(EZ + vap; cos 0) — yvo <—pi cosf — EU;H (3.97)
2 v3
E¢ =~7|E; 4+ 2vap; cos 0 + ElCQ] (3.98)
2ugp;cosh  v3
E; =~2E; [1 + ”’# + Cg] (3.99)
7

Sendo
P mu U

p=mu— = = — =
E  mc?2 2

onde u é o médulo da velocidade da particula no referencial S. Portanto, ao retornar

para a eq.(3.99), ficamos com

vg 2ucos  v3

E;=~*E;|1+ = 3.100
f= LT c ¢ c? ( )
2 1 ()
Como v* = 1_752 ,onde = - temos
Ef = +2E; |1+ 282 cos + B2 (3.101)
c

E como as particulas que adentram a frente de choque sdo relativisticas, temos que

~ ~ , U .
u & ¢, e a fragdo apresentada na expressao (3.101) serd — ~ 1. Assim,
c

Ef =~2E; [1 + 28 cosf + 52] (3.102)

Calculando a diferenca AE = E; — E
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AE = E; — E; (3.103)
AE = 72EZ»(1 +2Bcosf + ﬁQ) o (3.104)
AE = Ei{72(1 128 cosd + 52) - 1} (3.105)
AEE - {(1+25+521+52)(152)_1} (3.106)
AE? - 2(5 cosf + 52) (1 - 52)_1 (3.107)

Para | 52| < 1, isto é, a velocidade do gas downstream é menor que a velocidade da

luz, podemos usar a aproximacao binomial:
(1+2)" ~1+mze para|z| <1 (3.108)

Que para |3?| < 1, ir4 alterar o tltimo termo de (3.107),

(1- 52)*1 ~1+16° para |82 < 1 (3.109)

Retornando para a eq.(3.107), temos

AE? ~ 2(5 cosf + ﬁQ) (1 + 52) (3.110)
AEE :2[&0089—#52—#530059—#54} (3.111)

Como | 62} < 1, s6 usaremos os termos de ordem menor que 32 e portanto

AEE; o~ 2(5 cosf + [32) (3.112)
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A expressao (3.112) representa a taxa relativa de ganho de energia para uma colisao
com a onda de choque, como é possivel perceber que (3.112) tem uma dependéncia do
angulo de incidéncia da particula sobre a frente, 6, idéntico ao mecanismo de Fermi. Os
cendrios fisicos em que os mecanismos estao envolvidos se tornam diferentes matemati-
camente no momento em que se calcula o valor médio da taxa adimensional de ganho

de energia.

<€§> — 2(5 (cos 0) + /32) (3.113)

Para o cendrio fisico das frentes de choque, a probabilidade de ocorréncia da colisdo

é proporcional a [7]

dP o cos 0dS2 para df2 = sin 6dfd¢

e como esse cendrio s6 contempla colisoes frontais, o dngulo ¢ varia de 0 a 7.

O valor médio do cos@ é

%
(cos ) — Jo- cosbdP (3.114)

Jy dP

2 0052 0sin 0d0 (2™ d
(cos ) = d0_cos”Osinbdf Jo " do (3.115)

fog cos Osin 0d6 [} d¢

Sendo sinfdf = —d(cosf) e realizando a substituicdo x = cosf, a eq.(3.115) se

torna
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3 2 2w
(cos 0) = Jo? cos®Bd(cosB) [;" do (3.116)

JiZ cos fd(cos 0) [ do
B fog cos? fd(cos 0)

(cos ) = == (3.117)
* cos Od(cos 6
0
1.2
(cos @) = folx de (3.118)
Jo xdz
_ (0,2
(cos ) = M (3.119)
— [} wdx
23!
3 0
(cost) = — (3.120)
-
2 o1
2
(cos @) = 3 (3.121)

retornando para a eq.(3.113), temos que a energia média adimensional que a particula

ganha para uma colisdo é dada por

<AE;E> = §ﬁ+252 (3.122)

Como | 62} < 1, s6 usaremos os termos de ordem menor que 32 e portanto

AFE 4
< = > =38 (3.123)
¢ = %5 (3.124)

Como pode ser visto, a taxa de ganho médio de energia é de primeira ordem. Esse é
um dos grandes diferenciais deste modelo de aceleragdo, em comparacdo ao mecanismo
de Fermi, mas isso nao priva algumas bibliografias de denominarem as colisdes com

frentes de ondas como mecanismo de Fermi de primeira ordem.
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Além disso, o fator § em ambos os mecanismos é diferente: para as nuvens magné-
ticas, 8 ~ 1074 | pois as nuvens possuem velocidades tipicas em torno de 10 K?m [14].
Nas frentes de choque, 3 ~ 107! | j4 que as ondas de choque de supernovas possuem
velocidades em torno de 10* K?m [14].

Dessa forma, o mecanismo de Fermi de primeira ordem é muito mais rapido em

quesito de adquirir energia, tendo em vista que seu £ tem um valor mais elevado.
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3.3 Conclusao

Como proposto ao fim do capitulo anterior, 2, nesse capitulo, abordamos os modelos
Top-Down e Bottom-Up, sendo possivel perceber suas diferengas e quais os conceitos
fisicos que os mesmo utilizam.

Assim como é notavel a correlacdo entre as possiveis fontes do raio césmico com o seu
mecanismo de aceleracio, vimos, também, que o sol pode acelerar particulas carregadas
a partir das Manchas Solares (Sunspots) através de interagoes eletromagnéticas e que
maximo de energia que a particula adquirird é 10%V, o que se assemelha ao detectado
e com o que caracteriza o Sol como uma fonte de raios césmicos|[11]. Também vimos
como um corpo astrofisico de campo magnético mais elevado, com os Pulsares, pode
também, a partir do eletromagnetismo, acelerar raios césmicos com energias de 7 ordens
de grandeza a maior que os raios cosmicos acelerados pelo Sol. Isso classifica esse corpo
como uma fonte de um raio césmico ultra energético, como foi visto no capitulo 2.

O que foi visto até entdo nos d4 um conhecimento sobre quem gera o raio coésmico,
como ele é acelerado e adquire energia suficiente para fazer sua jornada até nossa
atmosfera e, também, como é essa viagem. No seguinte capitulo, abordaremos o préximo
estagio que essa particula acelerada e altamente energética faz: adentrar a atmosfera

terrestre.



Capitulo 4

Raios cosmicos na Terra

Ao fim de todo seu trajeto no meio celeste, o raio césmico encontra em seu caminho
um pequeno planeta com uma atmosfera que propicia a vida em forma de carbono
e que consegue detectar esses raios cosmicos, formando um espectro da chegada dos
mesmos.

Quando a particula altamente energética que compde o raio césmico adentra a
atmosfera, é como se a mesma estivesse em uma mesa de bilhar cheia de bolinhas. Ela
ira colidir com os nucleos presentes em nossa atmosfera e isso gerara certos decaimentos
e ionizacoes, além da criacido de certas particulas. A deteccdo dos raios césmicos pode
ser feita de forma direta, assim como era feito nos primordios da fisica dos raios césmicos
com Hess, mas, para isso, é necessario que haja um grande fluxo de raios césmicos com
uma determinada energia. Além disso, temos que desprezar as interagoes ao longo do
trajeto do topo da atmosfera até o nivel do mar.

O estudo de raios césmicos com energia um pouco a cima de 10eV deve ser
indireto devido ao baixo fluxo envolvido. Os dados experimentais vém da deteccio e
da amostragem de chuveiros atmosféricos extensos (EAS - Extensive Air Shower),[28],
produzidos pelo raio césmico conforme o mesmo interage com a atmosfera, os quais

abordaremos em mais detalhes ao longo do capitulo.
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4.1 Espectro

A partir da medicao dos raios césmicos, é possivel montar um espectro da chegada
dos mesmos, dada pela Fig.4.1. O espectro obedece a uma lei de poténcia, assim como
foi visto no capitulo anterior, onde os mecanismos de Fermi geram um espectro que

obedece & uma lei de poténcia,
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Figura 4.1: Fluxo de raios césmicos atingindo a Terra, reescalado pela energia a poténcia
de 2,5. No eixo superior, energia equivalente no centro de massa de uma colisdo préton-
préton. Fonte: Adaptado de Luan Alberletch.

Como pode ser visto na Fig.4.1, o fluxo de raios césmicos tem uma grande variagdo

entre 107eV (10 MeV) e 102!eV(10ZeV)'. Raios césmicos com energia da ordem de 107
préton
m?2sMeV

1026V tem um fluxo de 1[

tem um fluxo de 1 { ] , enquanto que os raios césmicos com energia na faixa de
préton ]
Km?sMeV

O valor «, presente na expressao 4.1, indica o indice espectral que é aproximadamente

2,7. Apesar do espectro caracterizar-se por uma lei de poténcia praticamente fixa, é

17 = Zeta = 10*
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possivel, a partir da Fig.4.1, observar que ha uma certa mudanca de comportamento no
espectro para diferentes faixas de energias. Essas mudancas no indice espectral estao
estritamente conectadas com os tépicos abordados anteriormente ao longo do texto, ou
seja, onde o raio césmico é gerado e como ele faz a sua viagem até a nossa percepgao sao
os influenciadores no espectro. Portanto, o indice espectral serve como um verificador de

certas condigoes impostas aos raios césmicos, seja na sua aceleracio e/ou propagagao.

A primeira mudanca da inclinacio na Fig.4.1 estd na faixa de energia de 3 x 1015eV
e ¢ denominada de primeiro joelho; Essa mudanca torna o espectro mais inclinado e

o indice espectral vai de 2,7 para 3,1. Na faixa de energia de 10'7

eV, temos uma nova
mudanca na inclinacdo do espectro e novamente ele se torna mais inclinado, onde seu
indice espectral vai de 3,1 para 3,3; Essa mudanca é denominada de segundo joelho.
O conjunto dessas duas mudangas representa o Joelho (knee). A tltima mudanca no
espectro é chamada de tornozelo (ankle), onde a mesma retorna o indice espectral

novamente para algo préximo a 2,7; O tornozelo se encontra na faixa de energia de

10'eV e representa a parte final do espectro até entdo.

Como pode ser visto, a ordenada da Fig.4.1 representa o fluxo, ja, na abcissa temos
a energia do raio césmicos, ambas em escala logaritmica. Para baixas energias, o fluxo
de raios cosmicos é elevado, conforme pode-se ver na Fig.4.1. Elevado o suficiente para
que seja possivel fazer medidas a partir de baloes, vide o trabalho feito por Hess[16], que
nos proporcionou a possibilidade de detectar os primeiros raios cosmicos. Portanto, esse
alto fluxo possibilita a deteccdo direta e o estudo da composi¢do quimica dos mesmos,

assim como foi discutido nos capitulos anteriores.

Como ja dito, as variagoes do espectro estao relacionadas as condi¢es impostas
pelo meio césmico aos raios césmicos, por exemplo, ha fortes evidéncias de que os raios
cbésmicos que tém sua origem em nossa galdxia sejam os mesmos que povoam a faixa do
espectro até a regiao do joelho (entre o primeiro e o segundo), sendo eles acelerados pelos

mecanismos de Fermi, de primeira ou segunda ordem, e, como foi visto, os mecanismos
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de Fermi geram um espectro de Lei de Poténcia, o que corrobora o espectro analisado
na Fig.4.1 até o limiar no Joelho.

O Joelho esta relacionado com uma variagdo na composicdo dos raios césmicos.
Experimentos reportam um aumento na proporgao de ferro e outros nicleos pesados
nesta faixa do espectro. A melhor interpretacdo para tal efeito pode ser dada pelo
modelo galdctico denominado de Leaky Boz [27], que permite uma difusdo livre dos
rajos césmicos no disco galactico, em alguns exemplos, até mesmo com o halo galdctico?.
Assumi-se que as particulas sdo refletidas conforme se aproximam da borda galdctica,
sendo assim, ficam aprisionadas na borda galactica com uma certa probabilidade de
saida. Esse modelo tem uma forte correlagdo com o Raio de Larmor, discutido no
cap. 2. A consequéncia desse modelo é o confinamento de prétons no halo, tornando
a composicao dos raios cosmicos nessa faixa de energia mais voltada para os nucleos
pesados [27].

Quando adentramos na faixa de energia de 101%¢V, estamos tratando do tornozelo do
espectro. Para energias desse valor e acima, o campo magnético galictico ndo tem mais
como aprisionar quaisquer particulas, nem mesmo nicleos pesados. Por exemplo, para
um préton de energia na ordem 10'%eV, o raio de Larmor serd de 10 quilo Parsec, kpc,
que é maior do que as dimensoes da galaxia, e em nossa galdxia nao hé nenhum objeto
astrofisico capaz de acelerar um raio césmico a tal energia. Eis, entao, porque a mudanca
no espectro que o tornozelo causa é dita como sendo a transicdo dos raios cdésmicos
galacticos para os raios césmicos extra galacticos, e isso causa um certo achatamento
no espectro além de trazer consigo um grande questionamento: ha a existéncia do corte

GZK ou nao? Bom, tal questionamento nos leva a trés possiveis cenarios.

1. O espectro continua indefinitivamente com o mesmo comportamento que vinha
apresentando abaixo de 10V, o que nio estd de acordo com os dados obtidos.

Este cendrio implicaria nas fontes desses raios cosmicos sendo proximas, ou seja,

20 entorno da galdxia
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as fontes devem ser galacticas ou extragaldcticas a uma distancia de poucos
mega parsecs de distancia. O fluxo deve ser predominantemente de prétons, isso
desenvolveria uma anisotopria em direcdo ao plano galactico ou em direcao a sua

fonte extragalactica.

2. O corte GZK é observado na faixa de EeV, 10'%eV, e isso implica na fonte estar
a mais de 20Mpc e, consequentemente, a fonte ser extragalactica. Medigoes de

anisotropia dariam um indicativo de onde tal raio césmico provém.

3. Para energias acima de 10'%eV, o espectro continua, mas com o perfil regido pelo
indice espectral do tornozelo. Esse cendrio é justificado se correlacionarmos o
fluxo de raios césmicos presentes nessa faixa de energia devidos ao Aglomerado de
Virgem, e essa justificativa é corroborada por uma possivel medida de anisotropia,
que pode indicar uma fonte extragalactica proxima com um espectro de aceleracao

tdo achatado quanto o espectro detectado apds o tornozelo.

O que podemos retirar de informagao desses trés possiveis cenarios é que somente é
possivel determinar a origem de um raio césmico ultra energético (UHCR - Ultra High
Cosmic Ray) se medirmos o espectro, a anisotropia e a sua composigao simultaneamente,
e, preferencialmente, caso a caso, assim como sao os trabalhos atuais sobre a producgao
de neutrinos.

Para valores baixos na abscissa, temos que o fluxo de raios césmicos é grande ao
ponto de ser detectavel diretamente. Podemos nos perguntar: como sao detectados os
raios césmicos com baixo fluxo, mas alta energia? Surgem, entdo, os grandes parques
de deteccao, onde sao instalados véarios detectores ao longo de uma grande area, mas
por que ao longo de uma grande area? Para respondermos isso, temos que voltar para
os primérdios da fisica dos raios césmicos, em 1938, quando Pierre Auger prediz que,
ao adentrar a atmosfera, a particula ira interagir com os ntcleos presentes, formando

um efeito de cascata denominado de FAS - Extensive Air Shower.
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4.2 EAS - Extensive Air Shower

Ao atingir a atmosfera terrestre, o raio césmico ird colidir com os niicleos presentes na
atmosfera fazendo, um efeito de cascata que, ao longo de toda a extensao da atmosfera,
produz um grande nimero de particulas que se dispdem por varios km?.

O estudo de raios césmicos com energia um pouco acima de 10'eV deve ser indireto,
devido ao baixo fluxo envolvido, como pode ser notado na Fig.4.1. Os dados experimen-
tais advém da detec¢ao e da amostragem de um chuveiro atmosférico extenso (EAS -
Extensive Air Shower) produzido pelo raio césmico conforme o mesmo interage com a

atmosfera. Uma ilustragdo de como o chuveiro se desdobra pode ser vista na Fig.4.2
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Figura 4.2: Fluxograma esquemadtico representando toda a estrutura de um chuveiro
atmosférico extenso.

Como pode ser visto, o chuveiro se subdivide em 3 componentes: eletromagnética,

parte hadrdnica e a componente mudnica. Ha4 também a componente neutrdnica, mas a
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mesma, é desprezada por sua baixa influéncia. A importincia das componentes pode ser
vista a partir da Fig.4.3, onde podemos ver como o nimero de particulas IV, representado
na ordenada, se correlaciona com a distancia que o raio cosmico adentra na atmosfera,
representado pelo eixo da abscissa, que estd na unidade entitulada Radiation Length,
ou comprimento de radiacao, Cgﬁ, que é relacionada a perda de energia de particulas
de alta energia interagindo com algum meio de forma eletromagnética. O comprimento
de radiacao se correlaciona com a altura que a particula estd na atmosfera, h, de uma

maneira nao linear,
x= [ pydn (4.2)

Temos que, para o topo da atmosfera, x = 0 e, para o nivel do solo, x ~ 1030 %
cm
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Figura 4.3: Desenvolvimento longitudinal dos fétons, elétrons, mions e da componente
hadrénica de CAE gerado por um préton primério de energia 10'%eV via simulacdo a
partir do CORSIKA[17]. Fonte: Préprio autor.

A partir da primeira interacdo no ar, varias particulas sdo produzidas e o seu
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comportamento sera dependente de sua energia e tempo de vida. Essas interagdes podem

4 + 0

gerar nicleons®, anti-niicleons, mésons* — como os pion,s 7& e 70, e os Kdons K+, sendo
ambos com tempo de vida na ordem 10~ %s— Essas e outras particulas produzidas irdao
gerar novas interagoes no decorrer de sua propagacdo ao longo da atmosfera. Processos
que calculamos na seccao sobre propagacao 2.2, como a fotoproducao de pares e pions,
irdo ocorrer ao longo desse processo®. Esses processos hadronicos formam a componente
hadroénica do chuveiro e sdo denominados de Cascata Hadrénica, sendo esta a parte que
fica mais préxima ao centro do chuveiro, como pode ser visto na Fig.4.3. Certos processos
na cascata hadronica sdo de curta duracao ou adquirem um caracter eletromagnético,

vide, producio de pares e dos decaimentos dos pions 7’

T (4.3)

ou

™ et +e +y (4.4)

sendo este segundo caso com uma porcentagem de ~ 1,1% de ocorréncia|23]. Entretanto,
temos um componente da cascata hadrénica decaindo na cascata eletromagnética e,
como os pions 7 tém uma grande porcentagem de participacio na composicdo da
cascata hadronica, na ordem de 20% a 30%. Isso corrobora o fato de que, na superficie
da Terra, os elétrons e fétons no chuveiro estdo em maior abundancia do que outras
particulas o que ainda estd de acordo com o que podemos observar no fim da abscissa
da Fig.4.3.

Ja a componente mudnica é bem menor que a componente eletromagnética, mas
carrega consigo uma grande importancia por ter informagoes sobre o desenvolvimento

inicial do chuveiro devido ao fato de os muons terem pequenas secgoes de choque

3Componentes do nticleo, ou seja, prétons e néutrons.

4Estrutura instavel, formada por um par quark-antiquark, ¢g.

5Perceba que, ao longo da atmosfera, ndo havers interacdes com fétons da Radiacio Césmica de
Fundo.
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e tempos de vida relativamente grandes, o que os possibilita atravessar a atmosfera
carregando tais informacoes. Muons sdo detectados a mais de 1km de distdncia do
centro do chuveiro devido ao fato de que os mesmos podem ter sido produzidos no alto
da atmosfera ou até mesmo ter um angulo de emissdo grande.

Os chuveiros podem ser estudados na superficie, abaixo da Terra e em variadas
elevagoes montanhosas. As quantidades experimentais determinadas sdo: a funcao de
distribuicao lateral, que nos leva a densidade da particula em funcdo da distancia
do eixo do chuveiro das particulas carregadas no EAS, a distribui¢do lateral da luz
Cherenkov® produzida pelas particulas do EAS na atmosfera, e a funcio de distribuicio
lateral dos mutions p gerados pelos pions 70, 7+ e kdons K0, K* que decaem do EAS.
O desenvolvimento longitudinal do chuveiro na atmosfera pode ser determinado de
maneira indireta a partir do estudo da distribuicao lateral, e a partir do estudo do
tempo de distribuicdo das particulas incidindo na superficie, assim como o pulso de luz
Cherenkov.

Como a componente hadronica do chuveiro estd concentrada muito préxima ao
eixo e é, por isso, dificil de ser estudada a altas energias. Apesar da detecgido da luz
Cherenkov na superficie para desvendar o desenvolvimento longitudinal do chuveiro, ha
um certo modelo de dependéncia da mesma. Sendo assim, deve-se utilizar uma técnica
de detecgao direta.

A tnica direcdo direta para o estudo do desenvolvimento longitudinal do EAS é
observar a fluorescéncia atmosférica associada com a passagem de particulas através da
atmosfera. Atualmente, somente o experimento Fly’s Eye’(olho de mosca) é capaz de
mensurar tal grandeza, assim como é possivel observar na Fig.4.4, onde podemos ver

um detector de fluorescéncia apontado para o topo da atmosfera. Podemos perceber,

5Quando uma particula carregada eletricamente atravessa um meio isolante a uma velocidade
superior & da luz neste meio, ela emite radiacdo eletromagnética que pode ser na faixa visivel.

"Conjunto de detectores de fluorescéncia da Universidade de Utah, EUA, onde sdo colocados 67
espelhos com 880 fototubos apontados para o céu. Os detectores sdo chamados de Fly’s eye devido ao
fato dos mesmos terem uma aparéncia proxima a de um olho de mosca.
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também, o perfil de distribuicao longitudinal de particulas do chuveiro, ou seja, o niimero

de particulas N para cada X de profundidade percorrida.

Figura 4.4: Tlustracdo de como se faz a deteccdo de chuveiro atmosférico extenso,
onde é possivel ver os detectores de fluorescéncia, Fly’s Fye, apontados para o topo da
atmosfera e os detectores no nivel do solo. E ao lado, a formacao do perfil de distribuigao
longitudinal de particulas do EAS. Fonte: [28].

Apesar das propriedades detalhadas até entdo para os EAS, ha certas incertezas
perante os chuveiros com energia acima de 10'°eV, portanto, os mesmos podem ser,
e sdo usados, para estudar a Fisica da interacdo das particulas acima do limiar de
energia atingido atualmente por aceleradores de particulas, vide o LHC. H4, também,
um o foco de estudo nas propriedades dos EAS e em como elas se relacionam com as
quantidades astrofisicas de interesse a partir da anisotropia. Por exemplo, as medi¢oes
feitas a partir da colaboragao IceCubel6], alocada na Antartida, a procura de indicativos
de possiveis fontes de neutrinos, como os mesmos se propagam e interagdes que ocorrem

com os neutrinos a altas energias, sendo de grande valia para o ramo da Fisica de
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Altas Energias. Com isso podemos identificar as mensagens trazidas por estes potentes

mensageiros celestes que sao os raios césmicos.

4.2.1 Cascata eletromagnética

Em primeira aproximacao, o EAS gerado pela interagdo hadronica na atmosfera
se comporta como se somente o processo eletromagnético fosse importante. Conse-
quentemente, é Util denominar o processo simplesmente de cascata eletromagnética.
Imaginemos um féton incidente de energia Fjy, cruzando uma distancia d antes de criar
um par elétron-pésitron. A partir da producdo de pares, v — e™ + e~ , cada lépton
desse par elétron-pdsitron tem metade da energia inicial, %, em média. Apds serem
produzidos, os elétrons irdo viajar outra distdncia, R, onde cada elétron sofrerd um
freamento, efeito bremsstrahlung, e* — e +~, e produzird um féton de energia média
de %. Essa aproximagao é denominada de modelo de Heitler[15], onde assumimos
que os fotons, elétrons e poésitrons passarao por sucessivos desdobramentos. Podemos
ver uma ilustracdo de tal modelo na Fig.4.5, onde temos a ilustracdo do Toy Model®
proposto por Heitler.

Cada desdobramento ocorre apods as particulas percorrerem a distancia, d = A, In 2,
onde )\, é comprimento de interacdo das particulas eletromagnéticas no meio, nesse
caso, o ar [22]. O fator In 2 garante d como o correspondente & distdncia com que um
elétron perde, em média, metade de sua energia. Apés n desdobramentos, a distancia
percorrida é x = nA, In2 e o nimero de particulas é dado por

X
N =27 =2A-In2 (4.5)

Esse processo de multiplicagao continua até que a média de energia das particulas

fique abaixo de uma certa energia &<, , chamada de energia critica. A energia critica

8Nome dado ao Modelo proposto por Heitler; Tal nome é dado devido ao fato de o modelo partir
de uma ideia bastante simples.
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n=2

n=4

Figura 4.5: llustracao do modelo de Heitler, onde temos um elétron realizando sucessivos
desdobramentos a cada distancia d. Fonte: [15].

é definida como a energia abaixo da qual a perda de energia dominante é por meio de
ionizacdo e ndo mais por bremsstrahlung. A este ponto, nenhuma multiplicagdo ocorrera,
exceto para producao de pares elétron-ion de muito baixa energia.

Para raios-, a energia critica corresponde ao ponto onde o espalhamento Compton

comega a ser mais importante do que a producgao de pares, portanto, os processos de

perda de energia comecam a se sobrepor aos processos de producao de particulas.

Sendo assim, o chuveiro chega ao seu maximo desenvolvimento quando a energia
média da cascata é igual a energia critica. O nimero total de fétons e elétrons no ponto
maximo do chuveiro é dado pela energia total Ey dividida pela energia critica &£, , isto

é,

= numero total de fétons, elétrons e pésitrons = Nyax (4.6)

A energias mais altas do que as de interesse (EeV), o comprimento da producao de
pares d é aproximadamente igual ao comprimento da radiagdo por bremsstrahlung. Se

d é a distancia para que provavelmente um dos dois processos ocorra, a probabilidade é
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%, isso leva a A, = . Podemos perceber que o nimero,k , de distancias d necessarias

In2
para se atingir o médximo do chuveiro, Ny, s«, ¢ dado pela expressdo:

1 Ey

Obtida a partir da eq.(4.6), onde substitui-se a eq.(4.5) para o valor maximo, Nysx.

Isto é,

X;Ynéx E
2ArIn2 = 0 (4.7)
o
Ny m( Lo ) (4.8)

Como a profundidade onde o chuveiro atinge seu maximo, ymsx, ¢ dada por k vezes a

distancia d, e A\, = %, temos que

1 . [E,

Na expressao (4.8), o indice superior de x! . indica que se trata de um chuveiro
puramente eletromagnético. A taza de elongacdo A é definida como a taxa de aumento

em Xmax com o logaritmo da energia priméria [22],

dXmax dXmax
Arp = —Xméx .= 4.1
9= Qlogy, E, ol dln B, (4.10)

Os tnicos parametros desse modelo sao: o valor de energia critica, £¢,, , e o com-
primento de radiacao?, \,.
Mesmo sendo bem simplificado, tal modelo prediz duas importantes caracteristicas

da componente eletromagnética: que a profundidade do maximo do chuveiro tem uma

“Traduacio um tanto quanto literal do inglés radiation length, que é o comprimento de interacio
das particulas eletromagnéticas no meio em que as mesmas estdo inseridas.
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dependéncia logaritmica com a energia incidente, como pode ser visto na expressao (4.8),
e que o numero maximo de particulas do chuveiro, Ny, é linearmente dependente da
energia primdria, como podemos observar na expressao (4.6).

O desenvolvimento longitudinal dos chuveiros iniciados por raios-y ou e* pode ser
explicitamente calculado pela resolucdo de relevantes equagoes de difusdo ou usando
técnicas computacionais de Monte Carlo (processos estocasticos). Com o advento de
tais técnicas, o calculo de EAS eletromagnéticos pode, em principio, ser feito tao re-
alistico quanto se queira. Devido ao grande nimero de particulas e interagbes que
devem ser levadas em consideracao, as rotinas utilizadas para os cédlculos sofrem certas
aproximacoes.

Chamamos de Aprorimacdo A quando sdo negligenciados todos os processos com
excecao do bremsstrahlung e da producgao de pares. Os processos sdo descritos usando
formulas assintoticas. Ja a Aproximacao B leva em consideracao a perda de energia por

ionizagao e o espalhamento Compton.

4.2.2 Cascata Hadronica

Uma das questoes em aberto ¢ a da composi¢ao dos raios cdésmicos ultra energéticos
e essa duvida esta fortemente ligada ao fato de ndo termos um modelo extremamente
preciso para a cascata hadronica desses raios cosmicos. Sabe-se que os raios césmicos
desse tipo s@o, em sua maioria, formados por prétons e niicleo pesados.

O modelo de Heitler, visto logo acima, pode ser expandido para o caso das interagoes
hadronicas, adicionando-as ao modelo, assim como foi proposto por Matthews[22]. No
modelo de Heitler-Matthews, a atmosfera é dividida em camadas com largura A;,e, 0 que
equivale ao comprimento de interacdo de uma particula hadrénica. Nesse modelo, apos
o hédron incidente percorrer a profundidade \;y., 0 mesmo sofre colisoes perfeitamente
inelasticas com os niicleos presentes na atmosfera e produz Ng. pions secundarios,

sendo 7N, pions carregados, 7+, e C'Ny.. pions neutros, 7%, tal que C +r = 1. O
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processo se inicia a uma profundidade xg, onde o hadron primario interage e d4 inicio
a cascata. Assume-se que, inicialmente, a energia priméria serd dividida de maneira
igualitdaria entre os secundarios. Pode-se ver uma ilustracdo desse modelo a partir da
Fig.4.6, onde um desdobramento de energia produz tanto pions neutros quanto pions
carregados, mas, até chegar ao préximo nivel de desdobramento, os pions neutros ja

decairam.

Figura 4.6: Ilustragdo do modelo de Heilter-Matthews, onde temos um raio césmico
realizando sua primeira interacio a profundidade de g e produzindo pions carregados,
7, e plons neutros, 7°. Fonte: [22].

Os pions gerados sao mésons ndo estaveis, portanto, os mesmos decaem. Seus decai-

mentos sdo representados na Tabela 4.1.

Decaimentos | Tempo de vida (seg)

=t 4y, 2,6 x 107°
T pT 4, 2,6 x 1078
70 =y 4y 0,83 x 10~16

Tabela 4.1: Tabela dos possiveis decaimentos dos pions e seus respectivos tempos de
vida.

Como é possivel ver a partir da Tabela 4.1, os pions neutros tém um tempo de
decaimento muito curto, assim, considera-se que os mesmos decaem imediatamente em

fotons, gerando uma cascata eletromagnética. Por sua vez, nota-se que os pions carre-
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gados tém um tempo de vida maior e podem propagar-se a outra camada, interagindo
novamente. O processo continua até que os pions carregados tenham energia inferior
a uma energia critica, £7.. Estima-se que, abaixo dessa energia, a distancia percorrida
para o decaimento é menor do que Ajn.. Abaixo desse limiar, os pions produzem muions,
vy, por decaimentos, como pode ser visto na Tabela 4.1.

Apés n camadas, o nimero de pions carregados é dado por

Nwi = (TNsec)n (411)

Como assumimos que a energia priméria em cada interacao serd dividida de maneira
igualitaria entre as particulas secundéarias, os pions carregados tém uma energia de
(r)" Eo, devido ao fato de que os pions neutros decaem na cascata eletromagnética.

Portanto, pode-se dizer que a energia de cada pion é dada por

Ey
ey

A energia dos pions tende a um valor 7. apds n. interagoes, de modo que se

B = (4.12)

levarmos a (4.12) para o limite das n. interacdes, E + — £, teremos que

(4.13)

Como N + = 7 Ngec.

_ 1n<£0i) (4.14)

Ao chegar a esse limiar, os pions carregados decaem e, como foi visto a partir da Tabela

4.1, os mesmo irdo decair em muons'’. Para sabermos o nimero de mutons produzidos,

1ON350 iremos abordar o neutrino produzido nesse caso.
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temos que levar a eq.(4.13) para a expressdo (4.11), assim, obtemos o conteido de

muons do chuveiro.

N, = N = (rNeoe)™ (4.15)

Aplicando o In na expressao, temos que

In N, = neIn(rNeec) (4.16)
In( £o
InN, = iln(rN ) (4.17)
B In(Nsec) sec ’
Ep\ In(rNgec)
InN, = ln() — 4.18
=) (M) (19
In(r N,
Definindo o pardmetro 5 = M, temos que, aplicando o exponencial sobre a
In(Ngec)
expressao acima, o nimero de muons do chuveiro é dado por
En\?B
N, = (0> (4.19)
&

Portanto, temos que a cascata hadronica nao s6 contribui para a componente ele-
tromagnética, como também tem grande impacto na componente mudnica. Os muions
sao léptons, assim como o elétron, mas os mesmos sao instaveis, isto é, decaem apds

um certo periodo. Os possiveis decaimentos dos milons podem ser vistos a partir da

Tabela 4.2.
Decaimentos ‘ Tempo de vida (seg)
= pt e+, 2,2x107°
B e Uty 2,2 x 1076

Tabela 4.2: Tabela dos possiveis decaimentos dos muons e seus respectivos tempos de
vida.
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Devido ao seu tempo de vida relativamente elevado, os muions acabam nao decaindo
até atingirem a profundidade do nivel do solo, tornando-se um dos elementos detectaveis
dos chuveiros.

Para determinarmos a profundidade onde o niimero de particulas atinge o seu
maximo, ou seja, Xmax, considera-se a cascata eletromagnética como a predominante,
sendo que, para cada interacio da cascata hadronica, uma parte da energia é transferida
para a cascata eletromagnética, tal que a transferéncia aumenta com o nimero de

interagoes, n. Portanto, a energia da componente eletromagnética é dada por

Eep. =Ey— N+ E+ = Eg(1—1r") ,onde r < 1 (4.20)

Consideraremos também que os subchuveiros produzidos nas posteriores interacoes,
em relagdo a primeira, ndo influenciardo sobre a profundidade de méximo, isto é, a
profundidade de maximo é determinada pela cascata eletromagnética proveniente do
decaimento dos pions neutros gerados na primeira interagdo hadronica. Como a primeira
interacao ocorre a profundidade g e a energia de cada féton proveniente de tal é de

E, 1 . , . ,
SN O fator 5 surge do fato de que o decaimento do pion neutro gera dois fétons,

70 — 4 4 7. Podemos utilizar a expressio para a profundidade de maximo da cascata
eletromagnética (4.8) para escrever a profundidade de méximo de um chuveiro iniciado

por um proton,

Ey
p p
PPt ln<) 4.21
X A XO T 2Nsec€g.m. ( )

Desse modo, este modelo prediz duas propriedades importantissimas dos chuveiros
atmosféricos extensos. Primeiro, que a quantidade de mions cresce de acordo com uma,
poténcia da energia incidente. Segundo, assumir que a razao c entre o niimero de pions

neutros e o nimero total de particulas secundarias, para o caso onde ha somente pions,
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equivale a um terco seria, entdo, uma aproximagcao valida.

Ja a taxa de elongacdo para os chuveiros iniciados por hadrons é obtida usando

(4.21) na definigdo dada por (4.10), o que resulta na obtencao de

Ae = )\7'(1 - BNscc - BXO) (422)

onde os termos By, e By, sao definidos como

1 dIn Ngec B 1 xo
e e — e _
Neee = N "d1n B Xo ™ N In By

(4.23)

Ao analisarmos a eq.(4.22), vemos que a profundidade de maximo do chuveiro at-
mosférico extenso gerado a partir de um préton depende de trés fatores: o comprimento
de radiacao da componente eletromagnética, A, a multiplicidade de secundérios, Ngec,
e da secgdo de choque da interagao préton-ar, o, *" através da profundidade da pri-
meira interagdo, yo. Mesmo com todo esses detalhamentos, devemos ser cautelosos ao
interpretar fisicamente os parametros do mesmo, por exemplo, a multiplicidade dos

secunddarios, que foi vista como independente da energia da interacdo, enquanto que,

no caso real, isto ndo é uma verdade.

A profundidade da primeira interacio é 70gm/cm? para prétons e aproximadamente
15gm/cm? para niicleos de ferro a energias de 10'°eV|[27]. Para interagoes de prétons,
dificilmente metade da energia inicial é perdida na primeira interagdo. A posicao sub-
sequente do maximo do chuveiro, xmax, € fortemente influenciada por flutuagées na
posicdo da primeira interagdo e pela perda de energia que ocorre a partir da mesma.
De fato, a posicao da profundidade do maximo do chuveiro, xmax, depende do produto

p—a

~ . ’ . T . . .
da seccao de choque inelastica o;,, e da inelasticidade .
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Modelo de Superposicao

Matthews considerou que os chuveiros atmosféricos tém como raio césmico incidente
nucleos. Nesse modelo, um ntcleo atémico de massa A e energia F, é considerado
equivalente a A nucleons, constituintes do niicleo, independentes, cada um com energia
%. Portanto, o chuveiro resultante é dado pela soma dos A chuveiros iniciados pelos
nucleons, prétons, independentes. Seguindo os mesmos passos do modelo hadroénico,

temos que a profundidade de méximo, de acordo com a eq.(4.21), é dada por

E
A A 0
Xmax = Xméx T Ar I m (4.24)

Para esse modelo, a quantidade de muiions é obtida se multiplicarmos a equacao
(4.19) por A e substituirmos a energia de cada nicleon por %, isto é, Fy — %, 0 que

ird resultar em

Ea\P

N, =A'"F <0> (4.25)
&

Esse modelo de superposicao prevé duas caracteristicas importantes dos chuvei-

ros atmosféricos extensos que estdo de acordo com resultados obtidos em simulacoes

computacionais|1].

A primeira é a da diminuicao da profundidade de méximo com o logaritmo da massa
do raio césmico primario, isto para uma dada energia, ou seja, quanto mais massiva a

particula primdria, menos o chuveiro penetra.

A segunda caracteristica relaciona-se aos muons; chuveiros produzidos a partir de
nicleos massivos, grande A, produzem uma quantidade maior de muons, vide a eq.(4.25),

do que um chuveiro iniciado por hadrons.
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Inelasticidade

Nessa parte do modelo proposto por Matthews, considerou-se a incorporacgao dos
efeitos da particula lider (advindo do termo em inglés leading particle) através da
inclusdo do parametro de inelasticidade, ke, ou, de forma equivalente, do pardmetro
de elasticidade. A elasticidade de uma interacado, fr, é definida como a fragdo da energia
priméria portada pela particula lider, que é definida como o secundéario mais energético

emergente de uma interacao,

Elead
= 4.26
Ir Ey ( )

onde Ej.qq € a energia da particula lider e Ejy é a energia de interagao.

Assim, a energia disponivel para produgéo ineldstica de particulas, a inelasticidade

de uma interacao, pode ser descrita como:

Rine = 1-— =1- fL (4.27)

Matthews argumentou [22] que a, cada interagdo, a energia priméria, F,, se divide,
de forma que a particula lider leva consigo a energia (1 — Kkine)Ep, enquanto que a
energia rk;ne o € usada na producao dos r Ny pions carregados e a energia ckinelf €
utilizada para a producdo dos c¢Nge. pions neutros, que futuramente decaem na cascata
eletromagnética. Portanto, para esta implementagdo no modelo, serdo formadas, apds

a interacdo, 1 + Ng. particulas secundarias.

Para uma cascata iniciada por um proton com energia Ej, a energia carregada
pelos pions carregados apds a interagao é (1 — ckine)" Fo, que tem uma distribuicao de
(14 rNsec)™ plons carregados. Na n-ésima interagio, existird n+ 1 grupos de particulas
com energia em comum. A camada n., que é a camada onde os pions atingem sua

. £
energia critica, £, é dada por
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+ o E(](l — Clﬁme)nc

T 4.28
€C (1 + TNsec)nc ( )
Assim, obtém-se facilmente a expressao para ne,
in( 2 )
Ne = - (4.29)

(1—cKine)
Usando os mesmos passos feitos no modelo hadronico sem o pardmetro de inelas-
ticidade, temos que o ntimero de muons, apés a camada critica, é dado por N, =

(1 4+ rNsec)"™. Aplicando o In nessa expressao, obtemos

8
N, = (EO> (4.30)

onde definimos o parametro 8 como

In(1 + rNgec)
B [1 + rNsec}
In|———

1 — ckine

(4.31)

Podemos levar a expressao acima em dois limites.

O primeiro limite é realizando k;n. — 1, isto é, toda a energia da interagao é utilizada
para a criacdo de pions, ndo havendo, assim, 1 + 7Ngee — 7 Ngec. S€ implementarmos

tais limites na expressao (4.31), temos que

~ In(rNgee)

8= In(Noce) para Kipe — 1 (4.32)

e, com isso, retornamos para o caso visto inicialmente para o préton na cascata

hadronica sem o parametro de inelasticidade.

O segundo limite é para o valor do parametro de inelasticidade igual a zero, Kijpe — 0,

isto é, ndo ha perda de energia no processo, portanto, toda a energia se mantém na
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cascata hadrénica. Ao implementar tal limite na expressao (4.31), temos que
g=1 (4.33)
e, sendo assim, o nimero de muons é dado por

Ey

C

Se utilizarmos os mesmos pardmetros de [22], assumindo que a cada interagao serdo
produzidos 15 pions, Ngc = 15, dois tercos sdo pions carregados, ou seja, r = %, e o
restante sdo pions neutros, ¢ = %, e o parametro de inelasticidade tem o valor ;. = 0,5.
Ao substituirmos tais valores na eq.(4.31), obtemos que 5 = 0,93. Se fizermos o mesmo
para a eq.(4.32), que representa o caso sem O parametro K., obtemos S = 0,85.
Portanto, isso implica em que, ao substituirmos tais valores de (8 sobre a equacao
do nimero de muons, (4.30), podemos concluir que, para o caso com parametro de
inelasticidade, teremos um maior niimero de mions no chuveiro. Isso também nos faz
concluir que uma das consequéncias do parametro de inelasticidade nesse modelo é a

reducdo da quantidade de energia que é transferida para a cascata eletromagnética.
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4.3 Conclusao

Ao longo desse capitulo, vimos os estudos sobre os efeitos dos raios césmicos ao
adentrarem nossa atmosfera formando um chuveiro atmosférico extenso (Extensive Air
Shower EAS) e, com isso, concluindo sua viagem até a sua deteccio.

Vimos o espectro formado pelo fluxo dos raios césmicos e como todo o seu trajeto
até a atmosfera interfere no perfil do espectro, tornando-o mais inclinado ou mais
achatado. Também abordamos como se dao as interacoes da particula primaria com os
elementos da atmosfera e como parametrizamos a prépria atmosfera, e que nao é de
maneira linear.

Foram abordados modelos de como os chuveiros atmosféricos sdo produzidos. Primei-
ramente, analisamos o modelo de Heitler, onde as interacdes e o chuveiro sao puramente
eletromagnéticos, logo apds, vimos o modelo de Heitler-Matthews, onde temos intera-
¢Oes hadronicas que decaem na componente eletromagnética e muénica do chuveiro,
assim como observamos que tal modelo sofre alteragoes se considerarmos casos onde
um nucleo é o primario ou se introduzirmos um parametro de inelasticidade.

Apesar de tais modelos fornecerem informacoes importantes sobre a natureza dos
chuveiros, e, evidenciando como os observaveis se relacionam com as interagoes hadroni-
cas, também sdo evidenciadas importantes relagdes entre os observaveis e a composi¢ao
da particula priméria. Mas, por sua simplicidade, esse modelos nao fornecem previ-
soOes ou estimativas numéricas confidveis sobre os observaveis dos chuveiros e, portanto,
devem ser tratados de uma maneira qualitativa.

Por isso, para deduzirmos informagoes sobre os raios césmicos priméarios a partir de
observacoes de chuveiros atmosféricos extensos, é preciso comparar os dados obtidos

experimentalmente com os resultados de simulacdes computacionais detalhadas.



Capitulo 5

Simulacao de chuveiros

atmosféricos

Como abordamos nos capitulos anteriores, os modelos de Heitler (ou Heitler-Matthews)
sdo muito simplérios para servirem como base para comparagao com os dados expe-
rimentais, por isso a simulagdo numérica detalhada dos chuveiros se torna de suma
importancia. Simula¢des de chuveiros atmosféricos com grande nivel de detalhamento
podem ser produzidas através do método empregado no software CORSIKA![17], base-
ado na aplicagdo de geradores de evento Monte Carlo para simular todas as interacoes

particula-ar em um chuveiro atmosférico.

5.1 CORSIKA

CORSIKA ¢é um programa detalhado que utiliza o Método de Monte Carlo? para
estudar a evolucao e propriedades do chuveiros atmosféricos extensos. Inicialmente, foi

desenvolvido no ano de 1989, em sua primeira versdo. O programa permite simular as

L Cosmic Ray SImulation for KAscade

2Em principio, o método de Monte Carlo é usado para resolver problemas a partir de uma interpre-
tagdo probabilistica. E utilizado na simulagdo dos chuveiros atmosféricos pelo fato de existir grandes
incertezas acerca dos mesmos.
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interacoes e decaimentos de nucleos, hadrons, mions, elétrons e fétons na atmosfera
para energias até 102%V.

A proposta do programa é simples, pois inicia com uma unica particula, cujas
caracteristicas sdo definidas pelo usudrio, a partir de um <nput, e que evoluem com
sua penetragdo na atmosfera e interacdo com algum niicleo presente no ar a uma
profundidade (6ptica) atmosférica dependente da se¢do de choque. O cédlculo dessa
secdo de choque e a simulagdo da interacgao sao feitos a partir de um gerador de eventos
Monte Carlo escolhido a priori. Apds esta primeira interagdo, gera-se uma série de
particulas secundarias. O programa, entdo, nos fornece informacoes sobre o tipo de
particula, sua energia, localizagao, direcao e tempo de chegada para todas as particulas
secundarias produzidas a partir da primeira interagdo e que passam pelo nivel de
observagao, que também é escolhido pelo usuario e incluso no input.

Todos esses dados sdo armazenados na memoria do programa e, em um Pprocesso
iterativo, as particulas secundarias se propagam na atmosfera, tendo perdas de energia
a partir da ionizacdo de moléculas no ar. Nesse trajeto, tais particulas podem decair
ou interagir novamente, dependendo do seu tempo de vida e de sua secdo de choque
inelastica. O chuveiro atmosférico se encerra quando todas as particulas atingem o nivel
de observagao definido pelo usuério.

Para realizar a simulacdo das interacoes em altas energias no CORSIKA, temos

alguns modelos. Sao eles:

1. QGSJET - Quark Gluon String model with JETs - é um programa desen-
volvido para descrever interagoes hadrdnicas de altas energias usando a parame-
trizacdo de Pomeron para a amplitude de espalhamento eldstica hadron-ntcleo.
Em sua ultima versao, QGSJET-II-04, a parametrizacdo de Pomeron e seccio de

choque afinado com o LHC[17].

2. VENUS - Very Energetic NUclear Scattering - programa que simula coli-
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soes de fons pesados no regime ultra relativistico. A se¢do de choque dada pelo
programa ¢é definida de maneira automaética enquanto extrai-se o c6édigo FRO-
TRAN utilizado no CORSIKA. Ao escolher esse programa, escolhe-se uma das

opcoes de simulagao das interagdes hadronicas de altas energias.

. DPMJET - Dual Parton Model with JETs - é um programa desenvolvido

para interagoes hadrdnicas de altas energias, para colisées de hadron-ntcleo e
nicleo-niicleo. Seu tempo de CPU ¢ proximo do tempo do modelo VENUS a
energias de 10'°eV para a particula priméria, e é possivel usar o modelo para

energias mais elevadas[17].

. EPOS - Energy conserving quantum mechanical multi-scattering ap-

proach, based on Partons, Off-shell remnants and Splitting parton lad-
ders - combina caracteristicas dos programas VENUS e QGSJET para extrapolar
resultados para energias mais altas. Sua versdo mais atual é o EPOS LHC, onde
os dados mais recentes de aceleradores, provenientes do LHC, sdo considerados

para restringir os pardmetros do modelo[17].

Estes programas sao escolhidos para termos o compilador do CORSIKA

e, sempre que for necessario, é possivel escolher outro desses programas.

Ainda no regime das interagoes hadronicas, mas agora para baixas energias, temos

que os modelos que podem ser escolhidos sdo:

1. FLUKA - FLUctuating KAscade - é o conjunto de rotinas que segue par-

ticulas carregadas através da matéria a partir do método de Monte Carlo e é
combinado ao CORSIKA, somente rastreando aquelas particulas de baixa ener-
gia. O FLUKA ¢ implementado ao CORSIKA para calcular as se¢ées de choque
hadrénicas com os componentes do ar e realizar suas interacoes, rastreando as

particulas secundarias da interacao[17].
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2. GEISHA - Gamma Hadron Electron Interaction SHower code - é um
programa capaz de descrever colisbes de hadrons até energias de 100GeV. Entre
outros usos, o GEISHA ¢é usado no CORSIKA para calcular se¢oes de choque
hadronicas, elasticas e inelasticas, no ar para energia abaixo de 80GeV, assim

como a producao de particulas[17].

3. URQMD - Ultra Relativistic Quantum Molecular Dynamics - cédigo
montado para descrever interacdes hadron-niicleo a baixas energias, é utilizado no
CORSIKA para realizar interacoes hadronicas eldsticas e inelasticas no ar para

energias inferiores a 80GeV [17].

Apés a instalacdo dos mesmos, temos que montar o executdvel, onde podemos
escolher um dos modelos de interacdao hadronica para altas energias, e outro modelo
para as interacoes de baixas energias. Feito isso, pode-se comecar a simulacdo, a partir
de um arquivo de entrada, que consiste de um nimero de pardmetros para o chuveiro
que podem ser alterados para obtermos diferentes perfis de chuveiros atmosféricos. Um

exemplo de arquivo de entrada pode ser visto na Tab. 5.1.
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Inicio do arquivo de entrada padrao
Parametro Valor Explicacao
RUNNR XXXX Nimero do run
EVNTNR X Numero do primeiro chuveiro
PRMPAR XX Tipo de particula priméaria
ESLOPE -2.7 indice espectral
ERANGE x.Ex x.Ex Faixa de energia da particula primdria (GeV)
THETAP XX yy Faixa do angulo Zénite (em graus)
PHIP XX yy Faixa de dngulo Azimutal (em graus)
SEED x00 gerador de nimeros aleatérios 1
SEED x00 gerador de nimeros aleatérios 2
OBSLEV xxx. Ex nivel da observagdo (em cm)
FIXCHI 0. Altitude de inicio (%
MAGNET 20.0 42.8 Campo magnético do centro da Europa
HADFLG 00000x Sinais para interagoes hadr. e fragmentacao
ECUTS X.XX X.XXX X.XXX X.XXXX Cortes de energias para particulas
MUADDI T/F info. adicional para muions
MUMULT T/F Mult. espalhamentos angulares de muons
ELMFLG T/F T/F Interagdes eletromagnéticas (NKG,EGS)
STEPFC X fator de comprimento do passo de mult. espalhamentos
RADNKG xxx.Ex raio para densidade de distribuicdo lateral NKG
LONGI T/F x. T/F T/F Distribuigao longit., tamanho do passo, contorno, saida
ECTMAP 1.E4 corte de energias dos vy
MAXPRT X nimero méax. de eventos a estarem na saida.
DIRECT ./ diretério de saida
USER Nome Usuério
PAROUT T/F T/F
DEBUG T/F x T/F xxxxxxx
Final do arquivo de entrada

Tabela 5.1: Configuragdes do arquivo de entrada do CORSIKA.

Os valores com x’s, na Tab. 5.1, sdo os pardmetros os quais podem ser alterados
para obtermos diferentes chuveiros atmosféricos. Apds a simulagdo, sdo gerados trés
arquivos de saida para este tipo de arquivo de entrada. Sao eles: DATXXXXXXX,
um arquivo binario contendo informagdo de todos os processos ocorridos; Um arquivo
DATXXXXXXX.long, onde estd contida a informacao sobre a distribuicao longitudinal
das particulas e suas energias; E, por ultimo, é gerado um arquivo de texto, .txt,
escolhido a priori na hora de iniciar-se a simulacdo, onde consta o passo a passo da
simulagao, algo como, um log da simulacdo, ou seja, evidencia o que foi simulado e quais
parametros foram utilizados. O arquivo binario DATXXXXXXX pode ser convertido
em um arquivo que possa ser lido a partir de rotinas feitas em FORTRAN ou C++. Com

isso, podemos obter informacgoes das particulas no nivel de observagao, como posicao,
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momento linear, tempo de chuveiro e a identificacio da mesma.

5.2 Desenvolvimento longitudinal

Chuveiros atmosféricos reais, induzidos por raios-y ou elétrons, podem também
produzir hadrons a partir de fotoprodugao, e entdao, somente haverda uma pequena de-
pendéncia das premissas do modelo hadrénico usado nesses calculos. Isso é irrelevante
para a funcio de distribuicdo lateral® e longitudinal, desde que sejam dominadas pura-
mente pela componente eletromagnética, mas pode ser muito importante no calculo da
distribuicao de mtions esperada para tais chuveiros. O desenvolvimento de tais cascatas
¢é descrito usando um parametro de "idade"s.

Formalmente, esse parametro entra na solucao das equacoes de distribuicao que
descrevem o desenvolvimento do chuveiro. O valor de s varia de 0, no ponto onde ocorre
a primeira interagdo, a 1, no maximo do chuveiro, e tem o valor maximo de 2 no fundo
do chuveiro para o qual o nimero de particulas é menor do que um. Mais precisamente

dIn N(t)

= As) (5.1)

onde N ¢é o tamanho do chuveiro, ¢t = % e A(s) = 0 quando s = 1. Varios autores

acharam expressoes aproximadas para o desenvolvimento longitudinal de tais chuveiros

eletromagnéticos. Por exemplo, em Hillas [1],

0,31
N, = %e[t(l,ofljlns)] (52)

onde N, é o numero de elétrons no chuveiro e y é dado por

y = m@(:) (5.3)

3Densidade de particulas em funcio da distdncia ao centro do chuveiro.
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onde FEj é a energia incidente e F, é a energia critica, e
3
2y
1+ —
-7

é a sua idade ou era. O pardmetro de idade esta relacionado com o desenvolvimento

S =

(5.4)

do chuveiro atmosférico em uma dada espessura de matéria. A partir da equacao (5.2),
tem-se que o maximo desenvolvimento do chuveiro é alcancado quando s = 1. Levando
tal caso para a expressao (5.4), temos que o pardmetro ¢ fica

E
tmax = Y = ln<EO> (5.5)
C

Para o inicio do chuveiro, temos s < 1; antes do maximo, temos s < 1; e depois do

maximo, s > 1.

Ja o chuveiro hadroénico pode ser considerado como a superposi¢cao de chuveiros
eletromagnéticos individuais produzidos por decaimentos do 7¥ e alimentados pelo
nicleo hadrénico do chuveiro. Portanto, esses chuveiros nao tem um parametro de
idade, s, bem definido. A profundidades atmosféricas além do méaximo do chuveiro,
X > Xmax, hd muito pouca influéncia do nicleo hadrdnico e o chuveiro se comporta

como uma cascata eletromagnética.

H&a uma aproximacao analitica de uma expressiao para o desenvolvimento longitu-
dinal para um chuveiro iniciado por um préton. Baseado no cédlculo de Monte Carlo,

temos que o desenvolvimento para tal chuveiro dado por Gaisser e Hillas[27].

N(x) =NmaX<X_X° _XO) oL A

Xmax

(5.6)

onde 08 termos Xmax, NVmax, X0 € A sd0 pardmetros de ajustes.

Utilizamos o CORSIKA para simular a entrada de um féton, um préton e um nticleo
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de Ferro na atmosfera terrestre. O resultado é mostrado na Fig. 5.1.

Na figura abaixo, Fig.5.1, as diferentes cores representam as diferentes componentes.
As linhas vermelhas representam a componente eletromagnética, as linhas azuis repre-
sentam a componente hadronica, e a componente mudnica é representada pelas linhas
verdes. A partir das ilustragoes em Fig.5.1, vemos que a componente eletromagnética
tem um espalhamento maior do que as outras componentes. O plano x-y representa o

observador sendo o detector no nivel do solo.

(a) Plano x-z. (b) Plano x-y.

Figura 5.1: Imagem de um féton gerador de um chuveiro atmosférico extenso, gerada a
partir do CORSIKA e da funcionalidade PLOTSH [17]. Fonte: Préprio autor.
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A partir das interacgoes simuladas, podemos gerar um grafico representando o perfil
longitudinal dessa interacao e, a partir desse, fazemos um ajuste usando a curva de

Hillas (5.6), a Fig.5.2, que mostra os dados obtidos a partir da simulagdo de um f6ton

incidente com energia de 10'eV.

Namero de particulas no EAS iniciado por um Foton de 10 14eVv

3500 | : : : : :

3000 | §
k= 64.015350 glcm 2

2500 X e = 598.182874 glem 2

&
E 2000
o
=)
= 1500
=
g
~ 1000
Z
2
500
0
500 L L s L s i i i
0 200 400 600 800 1000 1200 1400

Profundidade atmosferica X{g/cm 2)

Fit de Hillas
Desenvolvimento longitudinal "

Figura 5.2: Gréfico representando o perfil longitudinal do chuveiro extenso atmosférico
iniciado por um féton com energia de 10'4eV. Fonte: Préprio autor.
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Como podemos ver, a curva de Hillas se ajusta com uma 6tima precisao sobre os

dados obtidos a partir da simulagdo, onde podemos gerar o valor maximo do chuveiro,

que é Npayx ~ 3173 {g‘;acltlé}, na profundidade de ymax ~ 598,18 [Ciz}.
Para o caso de um proéton adentrando a atmosfera terrestre com energia na ordem

de 10'eV e gerando um chuveiro atmosférico extenso de maneira simulada, a Fig.5.3

apresenta o rastro gerado por este chuveiro.

(a) Plano x-z. (b) Plano x-y.

Figura 5.3: Imagem de um préton gerador de um chuveiro atmosférico extenso, gerada
a partir do CORSIKA e da funcionalidade PLOTSH[17]. Fonte: Préprio autor.
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Podemos gerar um grafico representando o perfil longitudinal dessa interagao e, a
partir desse, fazemos um ajuste usando a curva de Hillas (5.6), a Fig.5.4, que mostra

os dados obtidos a partir da simulacdo de um préton incidente com energia de 10'4eV.

Numero de particulas no EAS iniciade por um proton de 10 eV
700 T T T T T T T

600 |
Ko 434839483 Y2 |

200 |

N/ [part./(g/cm?)]

200 -

100

0 L 1 o i
0 200 400 600 800 1000 1200 1400
Profundidade atmosferica X(g/cm?)
| Fit de Hillas Desenvolvimento longitudinal < |

Figura 5.4: Gréfico representando o perfil longitudinal do chuveiro extenso atmosférico
iniciado por um féton com energia de 104eV. Fonte: Préprio autor.



Capitulo 5. Simulac¢ido de chuveiros atmosféricos 102

A curva de Hillas, (5.6), se ajusta com uma 6tima precisdo sobre os dados obtidos

a partir da simulagao, onde podemos gerar o valor maximo do chuveiro, que é Ny &~

643,35 { part, ], na profundidade de Ymax =~ 425,92 { ]

g
g/cm2 Cl’I’l2
Realizando a simulacio para um niicleo de Ferro com energia na ordem de 10'eV,

podemos montar a Fig.5.5, que apresenta o rastro gerado por tal chuveiro.

(a) Plano x-z. (b) Plano x-y.

Figura 5.5: Imagem de um ntcleo de Ferro gerador de um chuveiro atmosférico extenso,
gerada a partir do CORSIKA e da funcionalidade PLOTSH [17]. Fonte: Préprio autor.
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Podemos gerar um grafico representando o perfil longitudinal dessa interagao e, a
partir desse, fazemos um ajuste usando a curva de Hillas (5.6), a Fig.5.6, que mostra

os dados obtidos a partir da simulagdo de um ntcleo de Ferro incidente com energia de

14
10**eV.
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Figura 5.6: Grafico representando o perfil longitudinal do chuveiro extenso atmosférico
iniciado por um ntcleo de Ferro com energia de 10'eV. Fonte: Préprio autor.
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Percebe-se que a curva de Hillas, (5.6), se ajusta com uma étima precisdo sobre os

dados obtidos a partir da simulagdo, onde podemos gerar o valor maximo do chuveiro,

que é Npax ~ 672,83 {g?iiflé}’ na profundidade de ymax ~ 249,29 {ﬁ}
Para uma melhor compreensao de como cada perfil longitudinal se comporta, pode-
mos montar um grafico que conta o perfil gerado por cada uma das simulac¢es, como

mostrado na Fig.5.7, onde temos os perfis gerados pelo féton, préton e niicleo de Ferro

com energia de 104eV sobre mesma escala.

MA2mero de parthculas no EAS iniciado por um Foton de 10M%ev
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[ Nucleo de Ferro = Proton = Foton ]

Figura 5.7: Grafico representando o perfil longitudinal do chuveiro extenso atmosférico
iniciado por um féton, préton e nticleo de Ferro, respectivamente, com energia de 10'4eV.
Fonte: Proprio autor.
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A partir dos dados obtidos ao se realizar o ajuste com a curva, (5.6), montamos a
Tabela 4.2, podemos ver o valor do parametro de ajuste ymax para cada caso e como

isso implica no Nyax.

Gerador do EAS | Xmax [ﬁ] Nimax | 225

g/cm?

Féton 598 3173
Préton 425,92 643,35
Nicleo de Ferro 249,29 67283

Tabela 5.2: Tabela contendo informagoes obtidas a partir das simulacoes realizadas com
o CORSIKA.

Ao cruzarmos os dados da Tabela 4.2, com o que pode ser visto na Fig.5.7, podemos
afirmar que o pardmetro xmax Se ajusta com uma grande precisdo e, a0 compararmos
o comportamento dos perfis de cada um dos trés casos apresentados, ¢ nitido que o
EAS gerado pelo féton tem uma maior distribuicdo, distribuicdo esta que se assemelha
muito & uma gaussiana. J4 os EAS gerados pelo préoton ou pelo nicleo de Ferro tém um
perfil longitudinal parecido em termos de distribuigao, diferenciando-se o ponto XYmax
dos mesmos.

Dessa maneira, portanto, é que sao feitos estudos sobre os raios cdésmicos, com-
parando os dados das simulagbes com os observaveis. Somente o valor de Ymax, a
profundidade do maximo do chuveiro, ndo pode definir a composicdo do raio césmico
priméario que compoem tal cascata, portanto, utilizamos as flutuacdes do méximo, para

comparar com os dados detectados a partir de detectores de fluorescéncia.
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5.3 Conclusao

Ao longo dese capitulo, abordamos como se proceder para realizar o estudo dos
chuveiros atmosféricos extensos de maneira numérica, como, por exemplo, a partir do
CORSIKA, software que foi relativamente detalhado ao longo do capitulo.

Foi visto, também ,0 produto dessas simulagoes e uma andlise possivel a partir dos
dados gerados pela simulagdo. Cruzamos os dados com uma curva de ajuste, (5.6), e
obtivemos o valor de um dos pardmetros de ajuste, ymax. Como sequéncia ao apresentado
nesse capitulo, pode-se expandir o ajuste, fixando o parametro de ajuste 7y, pois 0 mesmo
apresentou valores nao tao precisos, e com isso verificar a precisao da curva para ajustar
os dados gerados a partir da simulagao.

Somente o valor de Xmax, a profundidade do maximo do chuveiro, ndo pode definir
a composicao do raio césmico primario que gerou tal cascata, portanto, nos utilizamos
das flutuagdes do mesmo para comparar com os dados detectados a partir de detectores

de fluorescéncia.
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Consideracoes Finais e

Perspectivas

Nesse trabalho, tivemos como objetivo a criacdo de um material introdutério para os
estudos sobre a fisica de raios césmicos, com especial atencdo na parte eletromagnética
dos processos de propagacao e aceleragao.

Justificamos essa escolha por permitir apresentar conceitos mais préximos dos es-
tudantes de graduagao, tratados em disciplinas de Teoria Eletromagnética (ou mesmo
Fisica III), o que possibilita um maior contato com a nomenclatura e com os processos
aplicados, de forma a iniciar o estudante na Fisica dos Raios Cdsmicos.

Para tanto, partimos de uma contextualizacao histérica, o que nos permitiu tracar
paralelos com o desenvolvimento do Eletromagnetismo, e, na sequéncia passamos a apre-
sentar uma compilacdo de fontes sobre producéo, propagacao e aceleracio desses raios
c6ésmicos. Justamente por ser um material introdutério, dedicamos menos atencao ao
processo de detecgao, ou entao, a descricao detalhada de sua interacdo com a atmosfera,
levando em conta também os demais processos hadrénicos. Buscamos encerrar apresen-
tando alguns resultados de simulagbes a partir do CORSIKA, produzidas em nossos

computadores, para aproximar o trabalho da area da pesquisa em astroparticulas.
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O material aqui apresentado, além de compor o trabalho de conclusio, serd editado
para ser apresentado a Revista Brasileira de Ensino de Fisica, sobretudo os calculos
explicando o corte GZK e o mecanismo de aceleracao de Fermi, dois materiais necessérios
a serem estudados, mas nem sempre acessiveis aos estudantes que tem interesse em

trabalhar na area.
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Apéndice A

Transformacoes de Lorentz para

a Energia e o Momento Linear

A partir do intervalo invariante S,

S% = (ct)® —a® —y? - 22 (A.1)

Podemos escrever o quadrivetor (ct,r). Se formos analisar um deslocamento infini-
tesimal no espago-tempo, ainda serd possivel escrever o quadrivetor, sé que o mesmo
serd escrito em funcdo de pardmetros infinitesimais (edt,dr). Se multiplicarmos tal

. mocC , . . .
quadrivetor por I onde mg é a massa de repouso e dr ¢é o diferencial do tempo no
T
referencial préprio, estaremos construindo um novo quadrivetor
5 dt dr >

<moc —,cmg—

dr dr (A-2)

Ao olharmos para (A.2), podemos definir as grandezas préprias: E, que representa
a energia neste referencial, e p, que representa o momento linear.
o dt dr

E = mgpc I 0 P=cemo (A.3)



113

Portanto, reescrevemos o quadrivetor (A.2)

dt dz dif dz
_ 2
(E,cp) = (moc dT,cmodT,cmodT,cmodT>

_ 2dt
E  =mgc 3,

Py =Mog,

P =Mog;

Agora, vamos olhar para as transformacoes de Lorentz,

dt’ :fy<dt—v2dx>

C
dr' = ~(dx — vdt
= =nlde —vdf) (A.6)
dy' =dy

dZ =dz

Se multiplicarmos a primeira linha de (A.6) por ¢ e multiplicarmos o tltimo termo

da segunda linha de (A.6) por E, ficamos com
c

cdt! = ’y(Cdt - de)
c

dr’ = 7<daz - vcdt)
c

dy  =dy

dZ =dz
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Agora, ao multiplicarmos (A.7) por %, temos
T
mopc mopc mopcv
——cdt! =7 ——cdt — ———d
dr ¢ ’Y< dr dr ¢ x)
mopc moc mopcv
——dr! =q(——dr — ———cdt
dr 7( dr dr c© ) (A.8)
moc, . _ Mo,
dr Cdr Y
mopc mopc
—d = —d
dr ¢ ar
Ao se comparar (A.8) com (A.5), resulta em
E' =~(FE —vp,)
v
Py = 'y( = 2E>
(A.9)
Py, =Dy
plz =Dz

Como podemos ver, (A.9) representa as transformagoes de Lorentz para a energia e
o momento linear. Se reescrevermos (A.9) para E, p,, py, -, teremos a transformacao

inversa. Sendo assim, partindo de (A.9) e colocando E, ps, py, p, tem-se

E =—+uwp,

o =l 5(5 )]

p Y|Pz 2\ 7y Pz (A.10)
py =10

p: =D,
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Fazendo somente as manipulagoes algébricas da segunda linha de (A.10),

/ 2 /
P v v FE
,;c = Py <1 _ 02> -3 = (A.11)

2
S e (A.12)

(A.13)
1
Sendo 2 =
02
/ U
Pz = ’v<px + C—QE ) (A.14)
retornando (A.14) para (A.10)
El
E =—+ UPx
/ v /
o+ L)
b ’Y<pm c? (A.15)
py =D
p: =L
Substituindo a segunda linha de (A.15) na primeira linha
El
E= +v{'y<p;+02E’)] (A.16)
v c
' / ’U2 /
E= - + vypy + 76—2E (A.17)

1 v?



Apéndice A. Transformacoes de Lorentz para a Energia e o Momento Linear 116

Sendo 72 = ————

v? 0?
E = E”y(l 2 + 62> + Yup, (A.19)
E =y(E"+ vp)) (A.20)

Retornando (A.20) para (A.15),

E  =~(E"+vp,)
v
pr = ’Y(p;; + QE’)
c (A.21)
py =D
p. =1,

Assim, obtemos a transformacao inversa da Energia e momento linear.



Apéndice B

Cinematica do Decaimento de

dois corpos

Como visto ao longo do texto, certas particulas decaem em particulas de menor
energia ou massa. Usando as relagoes relativisticas de energia e momento, veremos

como determinar a energia das particulas geradas a partir do decaimento.

Considerando a particula inicial em repouso, portanto, o seu quadrimomentun sera
Pt = (M) (B.1)

onde 0 representa o fato de que a particula estd em repouso.

Apés o decaimento, serdo formadas duas particulas,

Piu - (Elaﬁl) (B 2)
com, B =m?+p3
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Py = (FEa,p2)
2 (B.3)
com, B3 =m3 +p3
A partir da conservagio dos quadrimomentos, temos que
Pt =P+ Py (B.4)
Implementando essa condi¢do para a parte espacial, temos que
0= p1 + Po (B.5)
P2 = —p1 (B.6)
Agora, ao realizar para a componente temporal,
M = Fi+ Ey (B7)
m:\/m1+ﬁ%+\/mg+ﬁ% (B.8)

A partir de algumas transformagdes e substituindo a relagao (B.6), ficamos com

2
o M mitmy  (mi+m)

B.
P1 4 9 i ( 9)

Portanto, conseguimos determinar p2 sem erros, entdo, a energia da particula 1, E1,
e da particula 2, Es, serd dada ao substituirmos a expressao (B.9) nas expressoes (B.2)

e (B.3), isto é,

%+m%+m% M m3—m?

B =
1= oM ’ 2 oM
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