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Resumo

Atualmente hé diversas questoes em aberto a respeito da origem e propagacao das
particulas mais energéticas no Universo. Resultados recentes de experimentos apontam para a
necessidade de uma abordagem multi-mensageira para compreender estes processos, com foco
no estudo de fontes no Universo local. Neste trabalho, a radiogalaxia M87 é avaliada como po-
tencial fonte de astroparticulas de altissima energia. Consideramos um modelo de emissao de
particulas a partir da aceleracao pelo Mecanismo de Fermi I e a limitagao energética é extraida
de caracteristicas morfoldgicas da galaxia. Utilizamos o framework CRPropa3 para simular
eventos, propagando-os segundo as perdas energéticas relevantes neste contexto: fotoprodugao
de pares, fotoproducao de pions, fotodesintegracao e perda adiabatica. Parametrizando a si-
mulagao de acordo com caracteristicas fisicas da fonte, obtemos o fluxo esperado de particulas
na Terra. Os resultados obtidos sugerem que M87 é uma fonte capaz de contribuir com até
40 — 70% do total medido, dentro dos parametros considerados, sendo este fluxo dependente da
poténcia cinética considerada. Além disso, a andlise dos espectros obtidos mostra que a regiao
acima de 2-10"¥eV ainda precisa ser melhor compreendida. Nao foram considerados efeitos de
campos magnéticos, que podem modificar o espectro obtido, sendo este um proximo passo de

estudo.

Palavras-chave: Raios Césmicos. Fontes locais. Radiogalaxia M8T7.

1 Introducao

Em 1912, Victor Hess conduziu experimentos na atmosfera que indicavam um aumento
de ionizacao com a altitude, descobrindo radiacao de origem extraterrestre que deu inicio ao
estudo de astroparticulas. Raios césmicos (CR) sdo definidos como particulas carregadas que
atingem a Terra vindas do espaco, sendo estas majoritariamente nicleos ionizados e, em menor
parcela, elétrons. Ainda existem diversas questoes a serem elucidadas nesta area, sendo de fun-
damental importancia o entendimento sobre os processos de producao, aceleracao e propagacao
destas particulas, bem como seu papel em uma perspectiva geral de processos energéticos no

Universo [1].

O espectro de energia de raios cosmicos, apresentado na Figura [I] é bastante amplo,
se estendendo por energias da ordem de 10% eV a 10%! eV e variando em fluxo desde milhares
de eventos por km? por angulo sélido por segundo até poucos eventos por século. Este é

bem ajustado por leis de poténcia, com regioes de diferente indice espectral caracterizadas por
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Figura 1: (a) Espectro de raios césmicos segundo diversos experimentos, com inclusdo de secundarios. Retirado
de: Evoli, 2020 [2]. (b) Recorte de dados acima de 10'8eV do Observatério Pierre Auger. Retirado de: Aab et

al. 3]

transicoes na origem ou de relevancia de perdas energéticas. As mais notaveis ocorrem em

10% eV (conhecida como knee ou joelho) ¢ em 10'® eV (ankle ou tornozelo).

Uma divisao importante no entendimento no espectro advém da técnica experimental
utilizada: na regiao de energia até 10'° eV, tem-se uma coleta de dados direta, através de obser-
vatérios espaciais e baldes na alta atmosfera; na regiao de energias superiores a 10 eV, o estudo
se da através de chuwveiros atmosféricos - cascatas de particulas e radiacao eletromagnética ge-
radas a partir da interacao inicial de um raio cosmico com a atmosfera. O principal experimento
de raios césmicos acima de 10'7 eV atualmente é o Observatério Pierre Auger (PAO). Uma
vez que o estudo desta regiao de mais alta energia esta fortemente atrelado as interacoes das

particulas, nota-se a necessidade de um entendimento multi-mensageiro da regiao.

Este trabalho tem como objetivo estudar a regiao de raios césmicos de ultra alta ener-
gia (UHECR), acima de 10'® eV, explorando sua aceleragao em fontes astrofisicas e propagagao
no meio extragalactico no contexto da necessidade de fontes locais para a explicagao do es-
pectro de UHECR, com foco na contribuicao da galdxia M87 (Virgo A). Para isto, realizamos
simulagoes no framework CRPropa3 [4], a partir das quais modelamos o espectro de raios
c6ésmicos utilizando parametros fisicos de M87, visando obter o fluxo esperado de particulas na

Terra.



2 Origem de Raios Césmicos de Ultra Alta Energia

2.1 Teoria de aceleracao em objetos astrofisicos

Os modelos de aceleracao de particulas carregadas buscam prover uma explicagao para
a producao de raios césmicos com energias segundo as caracteristicas como indice espectral
e composicao dos espectros experimentais. Estes sao investigados no contexto de processos
possivelmente presentes em objetos astrofisicos. Alguns dos modelos mais aceitos atualmente
sao os Mecanismos de Fermi. Seu funcionamento depende das interacoes de particulas ja
afastadas da distribuigdo de Maxwell-Boltzmann [[]com campos magnéticos. Existem os modelos
de Primeira e Segunda Ordem, mas detalharemos apenas o primeiro, uma vez que o ultimo é

menos eficiente e sua derivagao depende do conhecimento de tempos caracteristicos de interagao.

No Mecanismo de Fermi de Primeira Ordem, o ganho energético advém de interagoes
sucessivas de uma particula com ondas de choque intensas em um plasma, que podem ser
geradas por eventos como explosoes de supernovas ou nos lébulos de radio e jatos de Ntcleos

Ativos de Galaxias (AGNs). Um modelo que exemplifica o processo é apresentado na Figura .

No referencial do laboratorio, ha uma onda de choque se propagando com velocidade
U no meio, sendo U < ¢ (verifica-se que este é mais eficiente para o caso de choques néao-
relativisticos [5]). A regido que o choque acabou de passar ¢ chamada downstream, enquanto a
que ainda sera alcangada é chamada upstream. Estando o choque em repouso na origem, matéria
entra nesta regiao com velocidade v; e sai com velocidade vy. Para um gas ideal monoatomico,
vy = wv1/4. Por sua vez, nos referenciais em que uma das regides estd em repouso, ambas
observam o plasma se movimentando com a diferenga das velocidades vy e vy, v = 3/4U, em
sua direcdo. Assim, se a particula relativistica com velocidade v ~ ¢ atravessar a onda de

choque de qualquer direcao, acaba em uma colisao frontal, ganhando energia.

Se a particula inicia o ciclo na regiao upstream, com energia E e momento inicial
p: = pcosf (6 é o angulo em relacao a frente do choque) e atravessa para a regiao downstream,

que se aproxima com velocidade V' = 3V/4¢, a variagao de energia nesta passagem é:
3
AE=E;—E, =y E+1Up0089 - F (1)

sendo V = —3/4U e 7y o fator de Lorentz vy = (1 — V?/c?)~!. Considerando os termos em

1Os modelos de aceleracdo até mais altas energias pressupoem, em geral, uma aceleracdo prévia. As particulas
injetadas, desta forma, devem advir de outras interacées com o meio. Este processo ainda nao é muito bem

entendido e o problema é referido como problema da injecao.
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Figura 2: Representagdo do Mecanismo de Fermi de Primeira Ordem. Esquerda: s@o indicadas as velocidades
relativas das regides do choque no referencial do laboratério. Centro: referencial da regido upstream - as
particulas advindas da regido downstream encontram o choque com V = 3U/4 e depois retornam com ganho

de energia AE. Direita: ciclo de aceleragdo no referencial da regido downstream. Retirado de: Funk, 2005 [6]

primeira ordem das aproximagoes V/c < 1 e 7y ~ 1, a variagao de energia é dada por:
——cosf (2)

Temos uma dependéncia do ganho de energia com a direcao de colisao da particula, que por sua
vez se torna isotrépica por conta de irregularidades e turbuléncias dos campos magnéticos as-
trofisicos que interagem com a mesma antes do choque. A probabilidade P(#) de uma particula
cruzar o choque é proporcional a sinfdf e a taxa de colisoes é proporcional a v cosf, logo
P(0) o sinfcosf. Se um ciclo for considerado como a passagem e retorno para a mesma

regiao, entao o ganho médio de energia por ciclo é:

c 3¢

AFE AFE U 4v
F>ciclo ? T> S (3)

Para derivar o formato do espectro de energia das particulas aceleradas, consideramos
a situacao: temos um conjunto inicial de Ny particulas com probabilidade P de permanecer
na regiao aceleradora. Apods k espalhamentos, o nimero de particulas restante na regiao ace-
leradora ¢ N = NyP*. Em cada espalhamento, a fracao de ganho de energia é 3, logo, apds
k espalhamentos, as N particulas terdo energia minima £ = Ey3%. Apés eliminar k, temos a
relagdo para N(FE), que diferenciamos N em relagao a E para encontrar o nimero de particulas

em um intervalo [E, E + dE|:

In (P) n(P)
E\®=® dN  Noln(P) [ E\=®
N(E > Ey) = Ny | — — == — 4
(B2 Eo) 0(E0> 7 4E By (D) (EO> 4)
Agora, avaliamos os parametros e P de acordo com o modelo de choques. Para [ temos:
E E AE+FE U
= ———=— = ]_ J—
"=E"E - E T2 (5)

Apdés a passagem para a regiao downstream, para completar o ciclo, a particula deve retornar a

regiao upstream. Dois processos competem: a difusao da particula e a aproximagao do choque



que permite a reentrada na regiao upstream. A particula deve retornar nos primeiros momentos
da entrada para a upstream, se nao escapa da regiao do choque. A “corrente” que adentra a
regiao downstream (Jy) deve ser igual & soma das correntes que retorna a upstream (J_) e
que se afasta do choque indefinidamente (J,), logo J; = J_ + J. Assim, a probabilidade
. : . , ~ U
de permanecer na regiao aceleradora, ou seja, de completar o ciclo, é a razao T Para obter
J, temos dJ, = dAnv, onde n é a densidade de particulas que atravessam o choque e v é a
velocidade perpendicular a superficie de area dA. Integrando e considerando que a velocidade

em Jo, =vy =U/4, J = %, temos:

P

J- Ji — J %C — % Q (6)
C

Assim, podemos avaliar o indice da equagao

In (P) _ln(l—%) -
In(3) Wm(1+Y) ! ")

Desta forma,

WP
dN Noln(P) ([ E\"=® dN(E
_ _O n( ) ( ) — N()E()Eiz — ( ) o E72 (8)

dE ~ EyIn(3) \ E, dE

E, desta maneira, podemos concluir que o@ = 2 para o Mecanismo de Primeira Ordem.

2.2 Fontes de particulas ultra-energéticas

Objetos candidatos a fontes de astroparticulas de altissima energia devem satisfazer
alguns critérios: as particulas emitidas devem seguir uma distribuicao em lei de poténcia; a
fonte deve ser capaz de acelerar particulas até energias préximas a 10?°eV e; a composicao das
particulas injetadas deve ser similar a abundancia césmica de elementos quimicos [1]. Particu-
larmente, dados do observatorio Pierre Auger confirmam a existéncia de uma anisotropia nas

direcoes de chegada que aponta a origem extragaldctica de raios césmicos acima de 8 - 108eV
[7].
Quanto ao primeiro critério, a emissao da fonte pode ser modelada pela seguinte ex-

pressao

dN
E X R_QG_R/RWMH (9)

onde R = E/Z é arigidez da particula (Z sendo seu ntimero atomico) e « é o indice espectral.

Em relagao a limitacao da aceleragao, as particulas carregadas sao aceleradas pela com-
ponente eletromotriz dos campos eletromagnéticos, pois plasmas cosmicos nao serem capazes de

manter altas diferengas de potencial por campos elétricos [§]. Sendo um campo magnético com



1au 1pc 1kpec 1 Mpec

R — B=10
N B N £ =001

GRB Prompt
LL GRBs/TDE

Wolf-Rayet s

. AGN
s Hotspots

Magnetic Field Strength [G]

104

-7
10 Galaxy clusters

10—1[) -
104 107 10 102 10'% 10 1022 10%

Comoving size - [ [em]

Figura 3: Diagrama de Hillas de objetos astrofisicos com suas dimensoes tipicas. Sao indicados dois casos de

Bsn que evidenciam o cardter mais eficiente de choques nao-relativisticos. Retirado de: Batista, 2019 [12].

intensidade B com escala de tamanho de dimensao R, se este sofrer variagoes com velocidade
V), a o campo elétrico induzido € a energia maxima a qual a particula de carga Z - e pode ser
acelerada é:
€] ~ Bl — Fae = /d:vq|8| ~ ZeRV|B]| (10)
R R/V
Esta expressao é conhecida como Critério de Hillas e é utilizada para restringir as
possibilidades de fontes candidatas a aceleragao. Considerando-se a velocidade do choque By, =
V/c e utilizando as unidades tipicas das grandezas envolvidas, pode-se simplificar o critério
para E,.. = ZBs, Rp B. Quando o choque é altamente obliquo, o limite independe de S, [9].

Adicionando as dimensoes tipicas, temos:

Rp B 18
E =7 — |1 11
mase <1kpc> (1,uG> 0% eV (11)

Em geral, o Critério de Hillas é visualizado através de um diagrama de dimensao de

comprimento vs intensidade do campo magnético, como o apresentado na Figura[3] que mostra
objetos astrofisicos em suas escalas tipicas de grandeza, provendo os possiveis candidatos a
fontes de UHECR. Estes sao, principalmente, Nucleos Ativos de Galaxias (AGNs) e galdxias
com alta taxa de formagao estelar, denominadas galdxias starburst (SBGs) [10]. Nos primeiros,
os jatos relativisticos e os lébulos de radio estao em concordancia com as escalas tipicas do
Critério de Hillas [11] e, nos tltimos, ha uma grande taxa de eventos como hipernovas, gamma

ray bursts e magnetares.

Galaxias de Nucleo Ativo sao caracterizadas por uma intensa emissao de radiagao
eletromagnética em diversas regioes do espectro, sobretudo em radio e raios-X, advinda da
acrecao de matéria em buracos negros supermassivos [13]. A classificacao destas é feita com
base principalmente em seus espectros de emissao. Dentro do Modelo Unificado de AGNs, a

diferenca nas categorias advém da perspectiva com a qual sao vistas da Terra, ou seja, o angulo



Figura 4: Compilagdo de imagens obtida por varios instrumentos durante a campanha de 2017 do Event

Horizon Telescope (EHT), evidenciando as estruturas do jato (nés) em Rédio e Raio-X. Retirado de: [15]

do jato relativistico em relagao a linha de visada [13]. Caracterizar estas fontes, especialmente
as mais proximas, é capaz de prover mais informacoes sobre a origem de astroparticulas de

altissima energia.

2.3 A galaxia M87

MS87 (Virgo A) ¢ uma galaxia gigante eliptica localizada no centro do Aglomerado de
Virgem, a 16.4 Mpc da Terra, o que faz dela uma das AGNs mais préximas [14]. E classificada
como uma radiogalaxia Faranoff-Riley de Classe I (FR-I), um grupo caracterizado por uma
emissao em radio mais intensa préoximo a galaxia hospedeira em relacao as extremidades dos
16bulos de réddio. Possui uma extensa morfologia em radio, incluindo o jato (também ativo em
raios-X), 16bulos e um halo extenso de dimensoes de cerca de 50kpc. Diversos aspectos de sua

morfologia em escalas do tamanho do halo, em raio-X, indicam atividade recorrente do nicleo
[11].

A possibilidade de aceleracao na radiogalaxia MS&7 foi inicialmente sugerida por Ginz-
burg na década de 60. H4 um argumento para que os hotspots de radiogalaxias (nicleo e jato)
sejam regioes aceleradoras: se observa um cutoff referente a elétrons na regiao de 3 x 1014 Hz,
que indicaria a passagem sucessiva destes por um choque. [8] Nos l6bulos de radio, é esperada
a aceleracao em choques criados pela interagao do jato com o meio interestelar e com a matéria

presente nas vizinhangas do nucleo. [10]

O jato possui inclinacao de ~ 30° em relacao a linha de visada e possui varios nds,
proeminentes nas regioes de rddio, visivel e raio-X, conforme apresentado na Figura [4] Estes
nos sao regioes densas ao longo do jato, outra possibilidade de existéncia de choques intensos na
AGN. [14] O n6 mais proeminente é chamado Hubble Space Telescope Knot 1 (HST-1), que se

encontra a 0.86” (70 pc) do nicleo da AGN e se estende por 0.05” em complexas subestruturas



[16]. Foram observadas violentas explosoes de raios-X que, em determinados intervalos de
tempo, chegaram a brevemente ultrapassar a emissao do nicleo [14]. Estas caracteristicas sao

fundamentais para uma estimativa da capacidade de aceleracao da galaxia.

3 Necessidade de Fontes Locais: Perdas Energéticas

Os principais fatores que desafiam o estudo de fontes de UHECR sao as perdas energéticas
que as particulas sofrem durante o caminho até a Terra e as interagoes com campos magnéticos
extragalacticos e galacticos. Estes processos devem ser importantes no formato do espectro de
UHECR, pois uma vez que se tornam relevantes para uma faixa energética, podem suprimir a

contribuicao de uma gama de objetos.

Para protons ultrarrelativisticos, as principais formas de perda energética neste con-
texto sao a producao de pares elétron-pdsitron p +v — p + e~ + e, a fotoproducio de pions
p+y = p+7mloup+y = n+ 7" ¢ a perda adiabatica devido & expansiao do universo.
Para nticleos mais pesados, o efeito de fotodesintegragao também deve ser explorado. Este
leva nao apenas a perda de energia, como a uma mudanca na composicao original da fonte.
Notamos assim a importancia do estudo de composi¢oes mistas de nicleos, pois medidas atuais
de chuveiros gerados por UHECR se mostram inconsistentes com uma composicao somente de

prétons [17].

3.1 Interagoes com fétons de fundo

Sendo o universo permeado por radiacao, sdo de fundamental importancia as interagoes
de particulas com fétons. Para que estes processos ocorram, é necessario que a energia do centro
de massa do sistema préoton-féton atinja um valor minimo correspondente a soma de todas as
massas de particulas produzidas. Por conta do efeito Doppler relativistico, no referencial dos
prétons ultrarrelativisticos mesmo fotons de baixa energia (para observadores em repouso em
relagdo a estes) como a radia¢do césmica de fundo em microondas (CMB) possuem energia
suficiente para estes processos. Para a fotoprodugao de pares, o limiar de energia, no referencial
do préton, é m.c? =~ 1 MeV, enquanto para a fotoproducao de pions este limiar é de m,c* ~
145 MeV [1]. Para o préton, no referencial do laboratério, os limiares sao 6-107eV e 7-10"%eV/,

respectivamente [17].

Os principais campos de fotons considerados sao a CMB e a luz de fundo extragalactica
(EBL). A CMB ¢ remanescente do inicio do Universo, a partir do momento em que os atomos

foram formados e o Universo deixou de ser opaco para radiagao. A distribuicao de fétons da



CMB (assumindo isotropia) é dada por um espectro de corpo negro,

n ( ) . deh 1 62
)= 0V de w2 (he)® exp (¢/kpT,) — 1

(12)

sendo € a energia dos fétons, h a constante de Planck reduzida, kg a constante de Boltzmann
e T, ~ 2. 73K a temperatura atual da CMB. A EBL, por sua vez, é composta de radiacao de
fundo nas regices do infravermelho, visivel e ultravioleta, remanescentes de diversos processos

como formagao de estruturas, e espalhamento e emissao de luz por matéria. [17]
A quantificacao da perda energética pode ser calculada através da taza de interagao.

Se € é a energia do féton no referencial do laboratério e € = ye(1 — cosf) (v sendo o fator de

Lorentz do préton) é a mesma no referencial do préton, a taxa de interacao é dada por [17]:

dN;. c [ < n(e)
=— de'e'a(e')/ de—= (13)
dt 272 F;hr 8//2’}/ 62

onde n(e) é a densidade de fétons e o(€') é a se¢ao de choque do processo considerado, dada

por:
[ dQo(e)(1 — cos?)
T = dQ(1 — cos )

Para obter a distancia de perda de energia, deve-se incluir a inelasticidade do processo, ou seja,

(14)

a fracdo média de energia f(€') = ((Eiy, — Fout)/Ein) perdida por interacdo. Esta é entdo:

1dE c I e n(e)
== N 1
: 2z /. de' f(e)ea(€) /6,/27 de 2 (15)

thr
Esta taxa é convertida em uma distancia segundo:

lloss__c(%cil_f)_l_ de dE__ E

T d_E - % B lloss (16)

onde x ¢ a distancia percorrida pela particula.

Quando um féton com energia necessaria se encontra na vizinhanga de um niticleo, este
pode produzir um par e~ /e sem violar a conservagiao do quadrimomento do sistema. Este é o
processo de fotoproducao de pares, que, por extrair pouca energia a cada interacao (= 2m./m,),

pode ser tratado como continuo.

Por sua vez, a fotoproducao de pions é conhecida por gerar uma forte supressao no es-
pectro de prétons em 5-10eV conhecida como Efeito GZK. Como este processo pode produzir
um ou mais pions de diversas formas, sua secao de choque total é a soma das se¢oes de diver-

sos canais. Estas apresentam ressonancias barionicas, sendo a mais importante a ressonancia
A(1232) de massa 1232MeV[18].

A fotodesintegracao pode ocorrer em energias bem mais baixas que a producao de

pions, com o féton no referencial do préton tendo dezenas de MeV. Nestas energias pode ser

10
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Figura 5: Horizonte de perda de energia: juncdo das distancias médias de interacao para processos de produgao
de pions, de pares e expansdo do Universo para prétons (esquerda) e ferro (direita). Este horizonte indica que
fontes muito distantes possuem uma energia maxima com a qual particulas podem chegar a Terra. Retirado
de: Boncioli, 2023 [17]

desconsiderada a energia de ligacao dos nicleons, sendo entao as distancias de perda de energia

calculadas separadamente da modifica¢ao do fator de Lorentz pelos processos j& discutidos [17]:
1dE 1d 1 dA
=20 + —=— (17)
Edt ~dt Adt

A secao de choque deste processo contém duas regioes principais, que podem ser descritas por

ressonancias correspondentes a comportamentos do nicleo em diferentes energias. Em energias

intermediarias, a producao de pares ¢ superada pela fotodesintegracao na EBL e em altas

energias a fotodesintegragao na CMB é dominante [17].

Os processos mencionados também geram neutrinos e fotons de alta energia secundarios,
particulas que podem auxiliar na identificagao de objetos astrofisicos como aceleradores de raios
c6ésmicos. Estes possuem a vantagem de nao serem defletidos por campos magnéticos, porém a
deteccao de fluxos aprecidveis destes que atestem a aceleragao de raios cosmicos ainda precisa

ser investigada.

3.2 Perda adiabatica

Devido a expansao do universo, nota-se que existe uma dependéncia da energia de uma
particula com o redshift z em relagao a energia observada em z=0, E(z) = Ey(z+1). A variagao

temporal desta energia nos fornece a taxa de perda de energia [5(t)[17]:

dE  dFE dz 1dE
T B F)=——""=H(z)= Hy/Qu (1 +2)3+Q, (1
7 o o(1+2)H(z) = B(E) = (2) 0\/ w( z) A (18)

Assim, a energia medida em z = 0 é menor do que no momento de producao z > 0. Este

processo é conhecido como perda adiabdtica e é mais relevante para fontes muito distantes. Um

11



exemplo do efeito de composicao destes processos pode ser visto na Figura o], onde sao tratados

protons interagindo com a CMB.

4 Simulacao de UHECR a partir de M87

Sendo justificado nas segoes anteriores o estudo e escolha da AGN MS&7 como fonte
de UHECR e discutidos os desafios na identificacao de dados experimentais como provenien-
tes desta fonte, visamos construir um modelo fenomenolégico para a emissao desta. Podemos
assim obter os fluxos esperados de particulas na Terra baseados nas caracteristicas de pro-
pagacao. A deflexdo de campos magnéticos astrofisicos nao serd considerada neste modelo,

porém discutimos brevemente seu papel em relacao aos resultados obtidos.

4.1 Caracteristicas da Simulagao

Realizamos a simulagao através do framework CRPropa3 [4], que prové um ambiente
caracterizado pela geragao de eventos (uma particula caracterizada por energia inicial Ejy,
nimero atomico Z e massa atomica A) segundo uma lei de poténcia estabelecida pelo usuario
e a propagacao destes, onde sao incluidos os processos de perda energética. As interagoes entre
particulas relevantes na propagacao sao computadas baseadas em um método de Monte Carlo
que considera os livres caminhos médios de interacao e a distribuicao de fétons de fundo para
determinar se uma interacao ocorre ou nao. Existem moédulos de propagacao tridimensionais e
unidimensionais, sendo que ao primeiro podem ser associados modelos de campos magnéticos
galacticos e extragalacticos existentes na literatura, para a inclusao da deflexao magnética na

direcao de chegada de particulas.

Neste trabalho, utilizamos o mdédulo de simulacao unidimensional, através de um mo-
delo de fonte com emissao isotropica e caracterizada por um espectro em forma de lei de poténcia
de indice espectral a = 1, escolhido para garantir lutuacoes estatisticas equiparaveis em todos
os intervalos de energia [I8]. Iniciamos 10¢ eventos dos nticleos H, 5He, '7N, 715i e 3¢ Fe, esco-
lhidos como representantes das composicoes leve, intermediaria e pesada de nticleos primarios,
em iguais quantidades. Utilizamos os campos de f6tons CMB e IRB Gilmore 12 (EBL) [19],
ja implementados no CRPropa3d. Quanto aos processos de perda energética, consideramos a
fotoproducao de pares, a fotoproducao de pions, a perda adiabatica e o fotodesintegracao nu-
clear, todos segundo as implementagoes existentes no framework. Escolhemos que os eventos
sejam propagados até que atinjam uma energia inferior a 10" eV ou sejam detectados pelo

observador. Através de simulagoes teste, estimamos que o erro médio da simula¢ao em relagao
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ao espectro tedrico, para 10° candidatos nas condicoes descritas, é de 2%.

4.2 Ponderacao da simulagao por parametros fisicos

Com intuito de obter fluxos de UHECR comparaveis com dados experimentais, a
proxima etapa é ponderar o espectro genérico provido pelo framework por caracteristicas fisicas
da fonte estudada, segundo abordagem discutida por Eichmann et al. [20] e de Oliveira & de
Souza [1§]. Realizamos a reparametrizacao do resultado obtido na etapa anterior em rela¢ao ao
indice espectral, poténcia de raios cosmicos, composicao e rigidez maxima esperados na fonte.
Além de caracteristicas com motivagao fisica, a reparametrizacao também precisara incluir
parametros da simulagao realizada, tais como nimero de eventos e indice espectral simulados,
para retirar estas dependencias do resultado. Cada evento simulado recebera um peso w depen-
dente destes parametros. A normalizagao é feita individualmente para cada nimero atomico Z

e o espectro final é dado pela soma destes.

Inicialmente, para ser possivel que simulagoes com nimeros diferentes de candidatos

iniciais produzam o mesmo fluxo, é necessario que o peso de normaliza¢ao Wyerm, . s€ja

Rmazx dN
— Rumin R ﬁ sim (19)

Wnorm,z = N
sim,z

onde N, . € 0 nimero de eventos de determinado Z simulados e a integral fornece o ntimero
total de eventos que deveriam ser contidos no intervalo de energia da simulacao. O peso final

w ¢ proporcional ao de normalizacao w X Wy, com a adigao de parametros fisicos.

O modelo para o espectro de emissao da fonte assumido é da forma da equagao [9)
uma lei de poténcia com corte exponencial. Uma vez que a simulacao ja é iniciada com indice
espectral 1, este é ajustado através do peso w conforme a diferenca dos valores do modelo e

simulado: N

07| fonte R e i/ Fmes
dN = 1

E sim R

w; = Rt R/ Bmas (20)

Outro fator que o espectro deve ser proporcional é a taza de injecao de raios cosmicos,
w; X Qcr,iz/Ecriz, que relaciona a energia total emitida por uma regido pela energia dos
eventos, fornecendo uma escala de tempo adequada para a parametrizagdo. O termo Qcgr
representa a poténcia de emissao de raios cosmicos. Por ser um parametro desconhecido,
assume-se este como a poténcia cinética do jato, onde se espera aceleragao, fora um fator de
eficiéncia, uma vez que a energia total do jato nao é inteiramente alocada para raios césmicos.
Em regime de equiparticdo, uma boa aproximagao é Qcr = 4/7Q ;a0 [18]. Este é entao tomado

como um limite superior para a injecao de raios césmicos. Ademais, deve-se considerar o fato
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que cada particula de carga diferente terd uma fracao diferente desta energia total, dependente

da carga e da abundancia do elemento, sintetizados na expressao:

1z
Y fiZ

onde f; é a fragdo do nicleo de carga Z; na composicao da fonte e o somatério é uma norma-

Qcri(Z;) Qcr (21)

lizacao das fragoes. O parametro Ecp , pode ser encontrado a partir de

© 4N © N
Eop., = Jopai | R ey 22
OR, / dE € /ZE_R%CR ar (22)

csc
onde R, é a rigidez de escape de raios césmicos da galaxia, ou seja, o valor de energia para
qual particulas comegam a se propagar para fora desta regiao. Assim, esta integral representa a
energia total injetada no meio extragalactico, fornecendo a expressao uma escala caracteristica

de tempo.

Por fim, como a simulacao é unidimensional, é necessario adicionar um fator que assume

emissao isotropica da fonte e considera o fluxo que chega na diregao da Terra w; onde

1
4w D?2>
D é a distancia até o objeto astrofisico. Podemos entao resumir os termos mencionados na

seguinte expressao, que engloba todos os parametros mencionados:

w QcRzi o _
wi7z — normz,z 1250 R a+1e R/Rmax (23>
47TD ECR,z,z’

4.3 Escolha de parametros e comparacao com dados do Observatério Pierre

Auger

Para a construcao dos pesos, devemos conhecer a distancia a fonte D, a poténcia
cinética do jato Qjat, 0 Indice espectral o da fonte, a rigidez méxima R,,., da fonte e a
abundancia de elementos na fonte. Podemos verificar que, com excecao da distancia, os outros

parametros apresentam grandes incertezas.

A poténcia cinética do jato varia na literatura entre [2 x 102, 10*]erg s—!, dependendo
do método escolhido para determinacao, em uma faixa caracteristica de galaxias Faranoff-Riley
I E escolhido o valor de 5 - 10%erg s~ [21], por ser o valor intermedidrio e mais frequente e
também por conseguir explicar valores maiores de R,,,, em modelos dependente da poténcia
cinética do jato. Notamos, no entanto, que o carater deste parametro no espectro ¢ multiplica-

tivo, sendo de facil ajuste no resultado final.

O indice espectral o é estimado de acordo com mecanismos de aceleragao, sendo o = 2,
conforme derivado na secao 2, para o mecanismo de Fermi de 12 ordem. O caso relativistico

deste mecanismo gera um indice espectral o = 2.2 [I8]. Uma vez que podem existir diferentes
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mecanismos com efeito conjunto, variamos o valor de a para 2.2 para entender seu impacto no

resultado.

Podemos obter a rigidez méxima R, a partir do Critério de Hillas (eq. , que
estimamos conhecendo os valores tipicos de campos magnéticos e suas dimensoes em deter-
minadas regioes. Tomando a regiao do n6 HST- 1, obtemos sua dimensao ~ 15mas ~ 1.2pc
(Imas =~ 0.078pc), s, = 1 e a estimativa de campo magnético B = 18.15mG nesta regiao [16].

Através da eq. [11], temos:

R (12X 10~ 3kpc 18.15 x 103uG
e 1kpc 1uG

Este ¢ um valor compativel com os limites esperados, visto que protons ja conseguem ser

)1018ev ~2-10"%eV (24)

acelerados a energias maiores que 10®eV/. Os eventos detectados com maior energia aqui sao
da ordem de 10%°eV [9], sendo entao a rigidez obtida compativel com este cenario para o caso

de nucleos pesados.

A composigao das particulas injetadas é uma questao em aberto, porém h& pistas que
deve ser em algum grau similar ao meio intergaldctico. Por conta da dificuldade em determinar
estes parametros, escolhemos diferentes composicoes para investigar seu efeito no fluxo resul-
tante de UHECR: a composicao Solar, a composicao Estelar com enriquecimento por Fermi, a
composicao da Via Lactea e a composicao dos nticleos observados pelo Pierre Auger, conforme

apresentado por de Oliveira [1§].

5 Resultados

Utilizando os métodos descritos na secao anterior para a geracao de eventos e pon-

deracao do histograma, simulamos os cendrios astrofisicos que serao detalhados a seguir.

Devido a incerteza em relagao a composicao de injecao de particulas, simulamos quatro
casos com parametros fixos Qcr = 5-10% erg s7t o =2, N = 10° ¢ R0, = 2-10Y eV e
fragao de niicleos varidvel, de acordo com a Tabela[l] Os resultados sao apresentados na Figura
6l

H He N Si Fe Z
C1: Solar 0.75277 0.24447 0.00098 0.00066 0.001103 1.286488
C2: Fermi 0.922 0.078 0.0008 0.00008 0.00003 1.0855

C3: Via Lactea 0.7692  0.1538  0.0461  0.0231  0.00759  1.92024
C4: Pierre Auger  0.849 0.1437  0.0052 0.001 0.00072 1.20552

Tabela 1: Composicées empregadas nas simulagoes.
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Figura 6: Fluxo de raios césmicos em funcao da energia conforme simulagao explicada na se¢ao 4 e medidos
pelo Observatério Pierre Auger [3]. Os pontos circulares e linhas tracejadas coloridos se referem a grupos de
massa de particulas da simulagdo que chegam a Terra. Os pontos circulares e linha continua pretos se referem
ao espectro total simulado - a soma dos grupos de massa. Os pontos em formato de diamante sao dados

experimentais e suas barras de erro.

5.1 Analise de parametros

Verificamos que, dentro deste modelo, a composicao relativa de nicleos afeta significa-
tivamente o formato do espectro obtido, sobretudo para energias progressivamente mais altas,
onde hé a necessidade de uma composicao mais pesada para explicacao dos dados. Notamos
que em todos os casos a descricao dos dados possui uma regidao inicial até 5 - 10'®eV onde o
modelo implementado nao descreve corretamente os dados, o que é esperado pois nesta regiao

energética o fluxo ainda é dominado por fontes galacticas.

Em sequéncia, notamos uma faixa de energias com fluxos bem explicados pelo modelo,
com contribuicoes majoritariamente de hidrogénio. Conforme a energia aumenta e o fluxo deixa
de ser dominado pelo hidrogénio, notamos que este comeca a ter uma descricao comprometida.
Mesmo no caso [6d] com composi¢ao ajustada ao medido na Terra, vemos que o modelo empre-
gado nao consegue descrever os dados. Isto pode indicar dois cenarios: o modelo implementado

apresenta uma insuficiéncia de particulas pesadas ou M87 nao gera fluxo suficiente nas mais
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Figura 7: Fluxos de UHECR obtidos a partir da variagao de um parametro da simulagao em relagao ao padrao
escolhido. Os pontos e linha continua coloridos se referem ao fluxo simulado para cada cenario. Os pontos em

formato de diamante sdo dados experimentais do Observatério Pierre Auger [3] e suas barras de erro.

altas energias, surgindo a necessidade de considerarmos a contribuicao de outras fontes.

Para avaliar a influéncia da escolha de outros parametros, fizemos esta mesma anélise
fixando uma composicao e avaliando a influéncia desta mudanca no espectro. Escolhendo a
composicao de enriquecimento por Fermi como padrao (Qcr = 5-10" erg s7!, a =2, N = 10°
e Rpae = 2+-101 V) variamos por vez um parametro dentre indice espectral, poténcia cinética

do jato e rigidez méxima da fonte. Os resultados sdo apresentados na Figura [7]

5.2  Limite de fluxo de UHECR de M87

Considerando um valor de energia 9 - 108V, acima do qual podemos considerar uma
contribuicao apenas extragalactica de raios césmicos, integramos os fluxos de particulas obtidos
nas simulagoes (considerando os erros inerentes a esta discutidos) e comparamos estes com os
fluxos obtidos no Observatério Pierre Auger. Os resultados com seus parametros e respectivas

figuras de apresentacao sao explicitados na Tabela

As modificagoes no espectro sao apresentadas na Figura[7l Notamos que com a variagao
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Figura Composicio « Qjato Roaz Fluxo simulado/Fluxo medido

Solar 2 5-108erg/s 2-10Y%V 67 £ 1%
Fermi 2 5-10%erg/s 210V 73+ 1%
Via Lactea 2 5-10%erg/s 2-10Y¥eV 64 + 1%
Auger 2 5-108erg/s 210V 41.4 +0.8%
Fermi 22 5-10%erg/s 2-10Y¥eV 48 £ 1%
Fermi 2 2-10%2erg/s 2-10%%V 6.0 £0.1%
Fermi 2 5-10%8erg/s 5-1018eV 3.56 £ 0.07%

Tabela 2: Fracao do fluxo total de UHECR experimental para cada conjunto de parametros considerado.

no indice espectral (Figura, a alteragao principal se da no fluxo total, porém ainda se mostra
compativel com um espectro capaz de explicar os dados para valores de energia menores que
Ry Para um valor de Qcgr alternativo (Figura , verificamos a diminuicao do fluxo de
raios cosmicos igualmente para todas as energias, sem alteracao no formato da curva. Desta
maneira, este é um parametro que pode ser tomado como fornecendo um intervalo de possivel
contribuicao ao fluxo total de raios cosmicos advindos desta fonte. Além destes fatores, podemos
notar que, conforme a Figura 1no caso de uma rigidez maxima R,,q, da ordem R,,q, = 1018V,
a fonte nao seria adequada para explicar a producao de particulas tao energéticas quanto as

observadas.

Obtemos um fluxo total que varia entre uma situacao inferior 6% até 73%. Esta grande
variacao é esperada quando notamos que esta porcentagem é dependente principalmente da
poténcia cinética do jato considerada. Neste sentido, se esperados maiores valores de Qjqzo,
esta fonte se tornaria dominante na faixa de raios césmicos extragalacticos. A poténcia que

0%erg s7! (ainda

M 8T precisaria possuir para contribuir com 100% do fluxo medido seria 6.5- 1
que o ajuste nao seja perfeito por conta dos efeitos discutidos na composicao). Notamos que as
regioes de energia dominadas por hidrogénio (9-10*%eV até R,,4.) correspondem A maior parte
do fluxo integrado (por conta do formato de lei de poténcia), logo sendo o modelo bem sucedido
nesta faixa energética, este terd fracoes do fluxo experimental préximas de 100% mesmo que

nao explique bem o fluxo em energias mais altas.

Considerando o caso de menor fluxo obtido, ainda verificamos que esta fonte poderia
contribuir com o fluxo acima de 9 - 10'8eV, porém sem dominar o espectro nesta regiao. Isto
é, dentro deste modelo, M8T7 possui as condigoes necessarias para ser uma fonte de UHECR.
Uma etapa possivel seguinte é a adicao de campos magnéticos a simulacao, para a verificacao
do efeito deste nas direcoes de chegada dos raios cosmicos advindos desta fonte. Notado que

indicamos que M87 possui capacidade de aceleracao, devemos investigar se estes campos nao
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promovem significativa deflexao em relagao a direcao da Terra. Também devemos notar que nao
foram investigados os fétons e neutrinos secundarios neste trabalho, que devem ser produzidos
caso a aceleragao destas particulas for eficiente nesta fonte, com a vantagem de nao interagirem

com campos magnéticos porém com o desafio de detectar fluxos aprecidveis destes na Terra.

6 Conclusoes

Este trabalho visou compreender a contribuicao da radiogaldxia M87 para o fluxo de
raios cosmicos de ultra-alta energia medidos pelo Observatério Pierre Auger. Utilizando o
Mecanismo de Fermi de Primeira Ordem para a modelagem da aceleracao e dados da regiao
HST-1 do jato relativistico desta, construimos um modelo de emissao para a fonte. A partir

deste, simulamos e propagamos particulas até a Terra utilizando o framework CRPropad.

Os resultados obtidos, apés reponderados por parametros fisicos, nos forneceram fluxos
esperados desta galaxia na Terra, em principio como limites superiores. O modelo empregado
se adequou bem a descricao da composicao leve do espectro, porém nao foi adequado para a
composi¢ao mais pesada, sugerindo uma nova abordagem para a regiao energética acima de
Roas = 2-10Y%eV. Os fluxos totais na regiao de CR extragaldcticos obtidos estdo na faixa
de 40 — 70%, assumindo Q.. = 5 - 10*3eV, podendo ser tomados como limites superiores de
contribuicao ao fluxo total de UHECR desta fonte. Em hipdteses de poténcia menor da fonte,
constatamos que esta ainda pode gerar fluxos relevantes, a menos que seus limites de aceleragao

sejam inferiores a 109V,

Desta forma, nossos resultados indicam que M87 é capaz de produzir UHECR em
fluxos apreciaveis na Terra, porém se torna necessario estudar as deflexdes promovidas por
campos magnéticos. Estas conclusoes podem ser investigadas também por estudos de fluxos de
neutrinos e raios gama advindos das interacoes hadronicas relacionadas. Portanto, verificamos
que estudar a contribuicao multi-mensageira e os campos magnéticos galactico e extragalactico

sdo etapas importantes para avancar o estudo de fontes de UHECR.
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