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Resumo

Experimentos de raios césmicos medem o fluxo de particulas energéticas que bom-
bardeiam a Terra a todo instante. Particulas com energias superiores a 1 x 10*® eV sao
classificadas como ultra-energéticas e podem interagir com a radiacao cosmica de fundo
durante sua propagacao até a Terra. A interagdao diminui a energia das particulas, modifi-
cando o espectro de energia emitido pela fonte. O espectro de energia que chega na Terra
foi recentemente medido com alta precisdo e revela caracteristicas compativeis com os
efeitos de propagacao. O presente trabalho explorou modelos para as interagoes préton-
foton mais relevantes no meio extragalactico com o objetivo de reproduzir o espectro de
raios césmicos de ultra-alta energia observado na Terra. Os resultados obtidos por mé-
todos numéricos e de Monte Carlo evidenciam o acimulo de particulas seguido por um
corte rigido em altissimas energias tal como observado nas medidas. Os calculos foram

realizados para modelos de fonte tinica e muitas fontes.

Palavras-chave: Astrofisica de particulas. Propagacao de particulas. Raios cosmicos de

ultra-alta energia.

1 Introducao

Experimentos de Coulomb, ja no século XVIII, indicavam o fendmeno de descarga
espontdnea em um eletroscopio carregado. A explicacdo para esse efeito s6 foi dada no
final do século seguinte com a descoberta da radioatividade. Quando o eletroscopio era
exposto a materiais radioativos, o ar dentro do instrumento ionizava, resultando em uma
descarga quase imediata. A conclusao foi de que a atmosfera estava preenchida de uma

radiacao natural de origem desconhecida.

Foi em 1912 que Victor Hess conduziu experimentos com baldo em uma altura
suficientemente elevada para constatar que a ionizacao do ar na atmosfera aumenta com
a altitude. Essa descoberta derrubou a hipoétese de que a radiacao detectada tinha como
origem a Terra e deu inicio ao campo que hoje é conhecido como astrofisica de particulas:

a fonte da radiacao é extraterrestre.

Raios cosmicos sao particulas carregadas que se propagam através do Universo.
Experimentos ao redor do mundo medem o fluxo de particulas energéticas que atingem a
Terra. O espectro de energia registrado abrange uma das mais amplas faixas e os maiores
limites superiores observados na natureza. A figura la apresenta o fluxo medido de raios
cbésmicos e mensageiros secundarios associados. O espectro é bem ajustado por leis de
poténcia, caracterizado por conversoes de indice espectral em E ~ 10 eV e E ~ 10*® eV,

regioes chamadas de knee (joelho) e ankle (tornozelo), respectivamente. Em altissimas
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(a) Espectro completo de raios césmi- (b) Final do espectro de raios césmicos me-

cos e particulas secundarias produ- dido pelo observatério Pierre Auger. So-
zidas durante a propagacao. Reti- mente incertezas estatisticas sdo apresen-
rado da referéncia (1). tadas. Retirado da referéncia (2).

energias (figura 1b) as particulas sao classificadas como ultra-energéticas e o espectro
apresenta uma regiao de aciimulo de particulas, seguido de um corte rigido. Esses efeitos
sao assinaturas das interagoes envolvidas durante a propagacao das particulas antes de

chegar a Terra.

Neste trabalho, empregamos modelos de cosmologia e fisica de particulas para es-
tudar a propagacao extragalactica de protons, com o objetivo de calcular a evolucao do
fluxo de particulas emitido por uma fonte astrofisica. Na se¢do 2, discutimos os critérios
necessarios para caracterizar as fontes e justificamos a forma do fluxo emitido. A sec¢ao 3
aborda detalhadamente a taxa de variacao de energia associada aos mecanismos de perda
considerados, incluindo fotoprodugao de pares, producao de pions e perda adiabatica
devido a expansao do Universo. Para validar nossos resultados, comparamos nossa imple-
mentacao com o software CRPropa3 na secao 4. Finalmente, a se¢cdo 5 apresenta como
o espectro original emitido pela fonte é modulado pelos efeitos de propagacao, incluindo
o calculo do fator de modificagdo para modelos com uma tunica fonte e com multiplas

fontes.

2 Fontes poderosas de astroparticulas

Existe um conjunto muito restrito de classes de objetos astrofisicos capazes de
acelerar particulas até energias proximas a 10%° eV. Fontes promissoras sio restringidas
em caracteristicas fisicas, como tamanho L e campo magnético g, mas também pelos
mecanismos de aceleragao possiveis nas regioes do objeto. Analises observacionais adici-

onam como condicao para sitios promissores: a emissdo em forma de lei de poténcia pelo
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Figura 2 — Diagrama de Hillas. Classifica os objetos astrofisico capazes de acelerar um
préton e um nticleo de ferro até 1 x 10%° eV. Retirado da referéncia (4).

mecanismo de aceleragdo atuante, a capacidade de acelerar raios coésmicos até energias
méaximas proximas de 102 eV e a composicao injetada dever ser equivalente & abundancia

cosmica dos elementos quimicos (3).

2.1 Relacao de Hillas

A fonte deve confinar os raios cosmicos durante a aceleragdo de forma semelhante
aos aceleradores terrestres. O raio de Larmor de uma particula com carga 7Z e submetida a
um campo magnético B é 1, ~ E /(ZeB). Considerando uma fonte de raio caracteristico
R, a imposigao de r;, < R implica em uma estimativa de energia maxima que um objeto
pode acelerar, na forma da relagao
B R

E<10%Z7 V. 1
= 101G ) \10kpe ) © (1)

Dada a dependéncia do ntunero atoémico do ntcleo Z, particulas mais pesadas podem ser
aceleradas até energias substancialmente maiores em uma mesma regido. Este limite é
expresso na literatura na forma do chamado diagrama de Hillas (figura 2), onde a relagao
R — B para objetos astrofisicos conhecidos é associada com o necessario para aceleragao
de um préton e um nicleo de ferro até 1 x 10?° eV. Aplicando a desigualdade da equacio
(1) para os pardmetros da nossa galdxia é evidente que a Via Lactea nao é dotada da

relacdo necessaria para acelerar particulas até as mais altas energias.
Ainda que o fluxo expressivo de raios cdésmicos de baixas energias possa ser ex-
plicado perfeitamente pela emissao de objetos galaticos, acima de 1 x 10'® eV, fontes

extragalaticas sao necessarias. A medigcdo de anisotropia em larga escala de raios cosmi-



cos ultra energéticos é uma evidéncia observacional da contribuicdao deste tipo de fonte

(2).

2.2 Aceleracao de particulas em ambientes astrofisicos

Uma explica¢ao para a producgado de particulas muito energéticas é dada na forma
de modelos do tipo Fermi em que as particulas atingiriam energias extremas por meio de
ganhos estocasticos. O primeiro trabalho de Enrico Fermi neste tema propos que colisoes

entre particulas e nuvens no meio interestelar provocariam um ganho de energia médio,

(F) =300 @

onde V ¢ a velocidade tipica da nuvem, que atua como espelho magnético. Pelo carater

por colisao, igual a

quadrético em v/c esse modelo é chamado de mecanismo de Fermi de segunda ordem.
As velocidades tipicas na galdxia para nuvens interstelares implicam em V/c <107 e o
livre caminho médio para o espalhamento é na ordem de 0,1 pc (3). Portanto, ainda que
0 mecanismo seja possivel, se torna extremamente ineficiente, fato que motivou a busca

por outros modelos.

Ambientes como nucleos ativos de galaxia, gamma-ray bursts e remanescentes de
supernovas sao propicios a producao de ondas de choque intensas. O modelo mais aceito
para a aceleracao de raios cosmicos ultra energéticos atua quando as particulas cruzam
essas ondas de choque. O ganho de energia por passagem é

<AE> 4V (3)

E 3¢’
além de resolver o problema quadratico do mecanismo de primeira ordem, as ondas de
choque podem chegar a velocidades V' até 3 ordens de grandeza maiores que nuvens

interestelares nas fontes apresentadas na figura 2, tornando a aceleragao mais eficiente.

No contexto deste trabalho, o critério mais importante independe dos ganhos de
energia dos modelos supracitados. Seja um mecanismo do tipo Fermi qualquer, estocas-
tico, e uma particula com energia FEjy. Depois de um espalhamento, a particula ganha
energia e fica com E = fFEy. Se P for a probabilidade de uma particula permanecer den-
tro da regiao aceleradora, apos n colisoes, o nimero total de particulas que nao escaparam

da fonte é N = NyP", com F = [f"FE,. Manipulando essas duas rela¢oes

In P

In(N/Ng) InP
In(E/E)) Inp

E Ing
N =N, (=
~ 0<E0> ’

ou seja, se —y =In P/In B — 1, o fluxo diferencial emitido pela fonte é regido pela lei de

poténcia
dN
F(E) = E 0.8 E—V’ (4)



de indice espectral 7.

Na secao 5, mostraremos que a emissao pela fonte de um fluxo em lei de poténcia
é suficiente para que o espectro de energia observado na Terra seja da mesma forma.
Ademais, a generalizacao para mecanismos estocasticos realizada nesta secao mostra que
quaisquer mecanismos do tipo Fermi resultam em F(E) = a«E~ 7. Os principais modelos
de aceleragao restringem o indice espectral em v € [2,3]. Portanto, o limite de v = 2

obtido para aceleracao em choques intensos na referéncia (3) implica que multiplicar a

L
102°

observado baixissimo em altas energias apresentados nas figuras la e 1b.

energia por fator 10, significa diminuir o fluxo emitido por Isto explica o fluxo

3 Mecanismos de perda de energia

Ainda que a densidade de matéria seja desprezivel no meio extragalatico, o Uni-
verso todo estd preenchido por radiagdo. A radiagdo coésmica de fundo em micro-ondas,
doravante CMB!, apresenta o valor maximo de densidade no espectro da radiacao difusa.
Desde a detecgao acidental por Penzias e Wilson, diversos trabalhos trataram modifica-
¢oes no final do espectro de raios césmicos devido a interagdo com os fétons de baixa
energia da CMB (5,6). Nesta faixa, o campo de fétons difuso, isotrépico, segue a lei de
Planck para um corpo negro a T' ~ 2,73 K, portanto

€ 1
n(e) = - (hep T (5)

A energia média destes fétons é muito baixa no referencial da Terra, na ordem de € =
2,7kT ~ 6,34 x 107* ¢V. Contudo, no referencial do préton de energia E e fator de

Lorentz 7,, a energia € dos f6tons de fundo estd sujeita a seguinte transformacao
€ = ype(1 + [ cosb), (6)

em que 6 é o angulo de colisdo. Supondo um préton com E = 1 x 10'® eV e uma colisao
frontal, a energia do féton no referencial do raio césmico é € = 1,35 x 10° ¢V. Energia
caracteristica de raios gama. As secoes subsequentes tratam das perdas de energias mais
relevantes devido as interagoes proton-foton e a perda de energia dita adiabatica, causada

pela expansao do Universo.

3.1 Interagoes proton-foton

A fim de quantificar a perda de energia dos prétons atravessando um campo de

fotons, introduzo o livre caminho médio A, a distadncia média em que uma particula

1 Da sigla em inglés, Cosmic Microwave Background.



percorre até interagir
292 [ oo n(e) [2we !
/\E:—p/ de—/ deéda, ()] 7
(B == [ [ e, () g
onde €, ¢ energia de threshold para a interacao ocorrer, € = 27,e é a energia maxima
do féton de fundo, ambos no referencial do préton e o,,(€') é a segdo de choque da
interacao. A perda de energia que estes processos implicam sao quantificadas a partir

da inelasticidade ki, = AFE/E. Partindo da definigdo de taxa de perda de energia

portanto, considerando ¢ =1,

B(E) = —— / A /2”" de'e' o (€ Yimer (€))- ®)

2 2
QA//p €th/27p € €th

normalizada

3.1.1 Producdo de pares

Prétons interagem com fétons de energias acima de €}, > 2m.c* ~ 1 MeV produ-
zindo pares elétron-pésitron. Os pares gerados podem interagir novamente com fétons da
CMB em forma de cascada, sendo uma das fontes de raios gama difusos no Universo. A

perda de energia do préton é completamente descrita a partir da reagao primaria
p+yomB —p+e +e,

no referencial da Terra, os protons perdem energia com a mesma taxa que os elétrons e
positrons ganham. Neste caso a energia perdida para os fétons difusos é desprezada, pois
e < mc?. Esse fato leva a taxa de variagdo demonstrada na referéncia (7)
_dE Emec?\ ¢(€)
= arg(mec? d , 9

em que a variavel de integragdo & = 2v,¢/ (mec ) é definida. O limite £ = 2 garante que

a energia de threshold é considerada na integral, pois € = € /(27,) = m.c*/v,. A fungdo
¢(&) carrega a informagdo da segao de choque e da inelasticidade da interagao. Definindo
o parametro adimensional v = mc?/(2vkT) e substituindo a equagao (5) na (9), esta é

simplificada para

1 dE 2(mec?kT)? 1
e (B) = o = ORI gy, (10)
e f é afuncao de v
V) = 12 /2 dgei(?y (11)

Resolvi a equagao (11) utilizando a técnica de quadratura de Gauss—Kronrod. O limite
o — €& [—86.07 +50.95In € — 14.451n* € + 2.667 In® f} foi considerado no regime ultra re-
lativistico para & > 25. No caso de 0 < & < 25 foi utilizado o tratamento da referéncia

5 (£=2)* - -3 _ —6
(8), entdao ¢ = IQW onde ¢; = {0.8048,0.1459,1.137 x 107%, —3.879 x 10~ °}.

Os resultados para f(v) estao apresentados na figura 3.
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Figura 3 — Resultados obtidos para a fungao auxiliar f(v), integrada com quadratura de
Gauss-Kronrod.

3.1.2 Producao de pions

Logo ap6s a descoberta da radiagdo césmica de fundo foi predito que a producao
de mésons em ambientes astrofisicos causaria efeitos caracteristicos no final do espectro
de raios césmicos. Prétons interagem com fétons de energias superiores a € > m,c® ~ 140

MeV produzindo pions. A interacao é descrita por

P+ YomB —>p/n+7TO/7T+7

em que o néutron rapidamente decai novamente em préton por n — p+e~ +1,.. Na energia
de threshold, a inelasticidade da interagdo ¢ na ordem de k = AE/E ~ m,/m, ~ 15%,

substancialmente maior do que para a producao de pares.

T T T T
¢ E.D. Bloom, et al. 4th Int. Symposium ... 1969
500 & D. O. Caldwell, et al. Phys. Rev. Lett. 25, 1970

v D. O. Caldwell, et al. Phys. Rev. Lett. 40, 1978
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Figura 4 — Se¢ao de choque para a fotoprodugao de pions em fungao da energia do féton,
no referencial do préton. Retirado da referéncia (9).

A secao de choque para a interagao pode ser obtida por meios de simuladores em

Monte Carlo ou por extrapolagao de dados experimentais. A figura 4 apresenta a secao de



choque total bem como a contribui¢ao de varios canais de produgao de pions. Seguindo
a referéncia (10), a segdo de choque para este mecanismo pode ser bem aproximada na

regiao de ressonancia A por

0,¢, <€y —06
o(€,) = qon €y —0 <€, <€y +0 (12)
0,€, > € + 9,
onde oo =~ 500ub ¢é o pico da secdo de choque na ressonancia A e €, ¢ o valor em que

ocorre o pico ~ 340 MeV, 26 ~ 200 MeV ¢ a largura da funcao degrau utilizada na

aproximagao. Ainda de acordo com a referéncia (10), a inelasticidade total nessa regiao é

(m2 4 2myel )
2(m2 + 2myel)

(13)

As equagoes (13) e (12) aplicadas na equagao (8) fazem com que a taxa de variacao de

energia para a producgao de pions seja bem aproximada por

Brors (E) = 2,25 x 10  exp (— A/ E) l1 + % + % (%) ] (anos)~, (14)

em que A é a constante 4 x 10?° eV. Esse mecanismo ¢ particularmente importante, pois é
responsavel pela ascensao do efeito Greisen-Zatsepin-Kuzmin (GZK), um limite superior

de energia tedrico em prétons devido a interacao com a CMB (5,6).

3.2 Perda adiabatica por expansao do Universo

Considerando um Universo em expansao, quaisquer dois pontos no espago ficam
cada vez mais distantes com o passar do tempo. A relacdo entre a energia E de uma

particula e o redshift z o qual ela esta submetida é
E(z) = Eo(z + 1), (15)

em que Fjy é a energia observada em z = 0. A energia de um préton em uma fonte genérica
a redshift z > 0 é sempre maior do que a medida na Terra em z = 0. Esse mecanismo
de perda devido a expansao do Universo ¢ chamado de perda adiabatica. Tomando a
derivada temporal da equagao (15) e utilizando a relagdo entre o redshift e o fator de
escala de expansao do Universo z + 1 = 1/a(t),

Ci[_f = Z—f% =—Ey(1+2)H(z),

onde H(z) = a(t)/a(t). Portanto a taxa de perda de energia para esse mecanismo é

Boa(E) = —%% = H(2) = Hy\/0u(1 1 2)* + Q. (16)
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A propagacao da se¢ao subsequente levou em consideracao a cosmologia para o modelo de
Universo plano de Einstein de-Sitter, portanto €, = 1 e Q4 = 0. A equagao (16) mostra
que, diferente do obtido para interagoes préton-foton, a perda de energia por expansao

do Universo ¢ independente da energia da particula.

3.3 Dependéncia com redshift

Os célculos para as interagoes préton-foton levaram em consideracao a distribuicao
da radiagao césmica de fundo observada na presente época z = 0. Um modelo de Universo
em expansao implica em um estégio inicial em altissimas temperaturas e extremamente
denso. Deste modo, a temperatura da CMB evolui com o redshift na forma de T'(z) =

To(z+ 1), sendo Ty = T'(z = 0) e a densidade , consequentemente, aumenta por um fator

de (z+ 1) (11).

N 1077 T T —~ 1077 -
| —_—Te 'T‘ — ete~
§ — ot 3 —_— nE
8 — redshift &
g — total -
s i & 10
L !
W u
i s
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107111 E 10-11
10712 L L L 10712 L L L
1018 101° 1020 1021 1022 1018 10%° 1020 1021 1022
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(a) (b)

Figura 5 — Taxas de variagao de energia para interagoes proton-foton mais relevantes no
meio extragalatico e para perda adiabatica. A taxa derivada nesta secao esta
em ba e a taxa nao normalizada por intervalo de energia db/dE é apresentada
em Hb.

A figura 5a apresenta os resultados das taxas de perda para a fotoproducao de
pares, fotoproducao de pions e perda adiabatica para z = 0. A producao de pares é a
interacao mais relevante na perda total até a energias proximas ao threshold da producao
de pions; que rapidamente torna o efeito dos outros mecanismos despreziveis em particulas
muito energéticas. A evolugdo da CMB com o redshift e os resultados para os mecanismos
de perda de energia na presente época apresentados ao longo desta secdo permitem a
generalizacdo para qualquer z. Dessa forma, uma particula a redshift z tem sua energia

regida pela equagao

BE, 2) = (24 1)*?Bag + (1 4+ 2)° [Be-er (E') + Brogs (E)] | mr—p(41)- (17)
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Os resultados das taxas de perda de energia da figura Ha para a presente época estao
consonantes com os obtidos na referéncia (6), portanto as aproximagoes adotadas sao o

suficiente para descrever os processos com precisao.

4 Propagacao extragalatica de prétons

Particulas com energias de geracao E, na fonte se propagam até a Terra submetidas
aos mecanismos de perda de energia explicados na se¢ao anterior. A equagao que conduz

a evolugao da energia durante a propagacao ¢é

1 dE
E z2()=——=— 18
BB, 2(1) = — 5 o (19)
contudo, a convengao para designar a distancia de objetos da Terra, neste e na maioria

dos trabalhos, nao é o fator de escala a(t) o qual ele estd submetido, mas sim o redshift z.

Com o objetivo de escrever a equagao (18) diretamente a partir de derivadas de z,

introduzimos o elemento métrico para o modelo de Universo plano de Einstein de-Sitter

como ” .
=1 —5/2
entdo a equagao (18) se torna
1dE dt
———=—p(E,2). 1

Para calcular a evolucdo da energia em funcao do redshift, basta impor condigoes inicias

de z,4 e energia de geracao £, na fonte.

4.1 Implementacao do modelo pseudo-analitico

Doravante recorreremos a teoria desenvolvida para a implementagao de um modelo
para o fluxo de prétons observado na Terra. E possivel utilizar a emissdo de fontes astro-
fisicas, propor condicoes iniciais de £, e entao propagar as particulas individualmente.
Essa abordagem é utilizada na se¢ao 5 quando utilizamos o método de Monte Carlo. O
modelo tedrico, no entanto, tem como base a definicdo analitica de luminosidade cos-
moldgica, mas requer que seja possivel mapear numericamente as energias observadas F
das emitidas Ej, por isso é dito pseudo-analitico. Assumindo um intervalo de energia na
Terra de £ =1 x 10'® eV até 1 x 10*! eV e resolvendo a equagao (19) numericamente até
z=0,01, 2=0,05, 2 =0,5, 2z =1 e z = 1,5, apresentamos na figura 6 o mapeamento

das energias de geragao para o intervalo considerado.

Neste resultado fica explicito a necessidade de uma fonte local para explicar o

fluxo de raios césmicos muito energéticos. Ainda que uma fonte distante acelerasse raios
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Figura 6 — Energia observada na Terra em funcao da energia minima necessiria F, na
fonte.

cosmicos até a energia extrema de 1 x 10! eV, o fluxo emitido seria suprimido até energias
mais baixas antes de chegar a Terra. Por isso nao é observado na Terra particulas com

energias superiores a 1 x 10! eV emitidas por fontes com z > 0,5 na figura 6.

4.2 Comparacao com o método de Monte Carlo

As interagoes em um cenario astrofisico real tém carater estocastico. Ao resolver
a equagao (19) com métodos deterministicos os resultados obtidos sao levados para um
limite de interacao continua. Em cada passo dz todas as interacoes discutidas acontecem
sempre que a energia de threshold é atingida. Considerando os mecanismos de perda
adiabatica e por producao de pares, a inelasticidade de ambos os processos sao relativa-
mente baixas no contexto de raios coésmicos de ultra-alta energia, contudo o mesmo nao
é verdade para a producgao de pions. O objetivo desta se¢do é comparar a propagacao
realizada por métodos numéricos usuais com um framework de propagacao que utiliza o

método de Monte Carlo.

O CRPropa3 (12) é um framework de cédigo aberto em que a propagacgao de
particulas utiliza o método de Monte Carlo. Os mecanismos de perda de energia estao
implementados no programa, nao necessariamente pelos mesmos modelos explicados na
secao anterior e utilizados na minha implementacao. Partindo de uma particula de energia
E e definindo uma distancia d da Terra, o programa gera passos dx de tamanho aleatério
e os compara com os livres caminhos médios para as interagoes. Quando dx > A a
interagdo ocorre e a particula perde energia de acordo com a taxa de atenuagao dF/dzx.
O mesmo processo acontece repetidas vezes até uma das condigoes de parada (definidas

pelo usudrio) forem satisfeitas ou até que a particula seja detectada.

Inicialmente a propagacao de um tnico préton foi realizada, supondo sua emissao

por uma fonte distando d = 500 Mpc e para duas condicoes iniciais de energia F; = 5x10'®
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eV e By =1 x 10 eV. A primeira condicdo foi escolhida, pois estd acima do threshold
para a producao de pares, porém abaixo do threshold para a producao de plons. Assim as
particulas s6 perdem energia produzindo ete™ e por perda adiabética. Nestas condicoes,
a diferenca entre o resultado obtido pelo modelo analitico e o processo de Monte Carlo
na energia de um préton, ao chegar na Terra, foi de somente AE/E ~ 2,5%. Pelos
mesmos motivos elencados na se¢do 3, o CRPropa3 também utilizada o limite continuo
para resolver a producao de pares. O pequeno desvio obtido é consequéncia da diferenca
de implementagao. Como a solu¢ao da perda por expansao do Universo é analitica, nao

é esperado que haja algum desvio com base neste mecanismo.

A segunda condigao ultrapassa o threshold para a producao de mésons, portanto
as trés interacoes sao levadas em consideragdo. A figura 7a apresenta a evolugao da
energia da particula em funcao do redshift em uma execugao. O carater probabilistico do
método de Monte Carlo faz com que execugoes individuais ndao sejam um bom pardmetro
de comparagao. Logo N = 1000 execugoes foram realizadas com a mesma condicao inicial
a fim de se obter uma média. A quantizacao variavel da distancia de propagacao faz com
que nao seja possivel calcular a média em pontos discretos de z, entdo o intervalo [z, 0]
foi dividido em subintervalos de tamanho dz. A curva média foi definida como a média
de energias das particulas pertencentes ao intervalo de redshift dz. Quanto menor for o
intervalo, mais a curva se aproxima da média discreta. A figura 7b mostra o efeito do
limite continuo na evolugao da energia, sendo a area pintada o desvio padrao das energias
no intervalo dz em que é calculado a média. A implementacao deterministica atua como

um limite inferior das execugoes em Monte Carlo.

1e20 Préton com £y =1x10%° eV, d =500 Mpc le20 Médiade 1000 execucdes, dz=5x 1074
T T T T T T T T T T T T
10 —— Nossos resultados 7 —— Nossos resultados
--- CRPropa3 1.0 —--- Média de 1000 execugdes ]
0.9
0.9 b
0.8
—_ .08
> >
3, 0:F o7
= W
S 0.6 =)
o & 0.6
o o

o o
£ w
I
[&]

=4
w

(a) Evolugdo da energia de uma tinica execugao (b) Evolugdo da energia média em funcao do
do CRPropa8 e da nossa implementacao em redshift. A 4rea pintada é o desvio padrao
funcéao do redshift. das particulas no intervalo em que a média

é calculada.

Figura 7 — Comparacao com o método de Monte Carlo para particulas de 1 x 10% eV,

A distribuicdo de particulas em 2z = 0 da figura 7b mostra como cada método
de propagacao evolui um espectro monocromatico em 1 x 10?° eV para uma fonte a 500

Mpc. O método numérico translada o fluxo emitido pela fonte, mas mantém o especto de



14

energia monocromatico. A propagacao em Monte Carlo, no entanto, além de transladar,

aumenta a dispersao na distribuicao de energias que chega a Terra.

5 Fluxo de prétons esperado na Terra

Seja uma poderosa fonte astrofisica, cujo os parametros caracteristicos B e L estao
de acordo com a relacao de Hillas para acelerar particulas até energias na ordem de 1 x 102

eV. O fluxo de protons medido por um observador na Terra é escrito como na referéncia

© 1 E,) dE

J(E) _ Q( g) g’
(z41) 4nx? dE

onde Q(E,) é a taxa de geragao de particulas com energia £, por unidades de energia.

(20)

Dada a argumentagao realizada na segao 2.2, Q(E,) = dN/dE, = aE."7 é o fluxo diferen-
cial emitido e a representa um termo de normalizac¢ao especifico da emissao de cada fonte.
Um resultado comum em célculos de cosmologia é a defini¢do de luminosidade comovel,
quantificando o fluxo em energia de f6tons emitidos por uma fonte de luminosidade L, a

redshift z por
B 1 L

GRS
em que um fator (z + 1) emerge devido a dilata¢ao do tempo e o outro devido a conexao
das energias na equagao (15). Comparando ambos os resultados, F' — J(E)dE, L —
Q(E,)dE, e um dos termos (z+ 1) desaparece, pois estamos calculando o fluxo diferencial
observado na Terra dN/dFE ao invés do fluxo de energia, assim como previsto na referéncia
(13). A expansao do Universo, considerado plano, implica que a distdncia comédvel da

Terra na presente época (ty) em relacao a fonte, sujeita a um fator de escala a(t,), é

X = c/t':o dt’a(lt,) = Hio /0 /(2 +1) = 2—00 [1 - \/%1 , (21)
substituindo a equagao (21) na (20), obtém-se

— OCEQ_’Y dEg

16mc?/HE(\/zg + 1 —1)2 dE

A derivada dE,/dE representa a conexao de um intervalo de energia dE, gerado na fonte

J(E) (22)

com o intervalo dE medido na Terra. O termo quantifica a forma com que os mecanismos
discutidos no capitulo 3 modificam d£,. Sua demonstracao nao ¢ trivial para estados nao

estacionarios. A partir do desenvolvimento da referéncia (14),

dE, 1 % dbo(E")

— = (14 2z,)ex —/ dzv1+4 2 | —=— , 23

dE ( s) eXP lHo 0 ( dE’ B'=(1+2)E() (23)
onde by = —dFE/dt é, simplesmente, a taxa de variagdo ndo normalizada para as perdas de

energia oriundas de interagoes féton-préton. A figura 5b apresenta os resultados obtidos
para dby(E)/dE.
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Repare que as equacoes ainda estdo escritas em funcdo da energia emitida pela
fonte £,. Define-se o pardmetro A\(E) = E,/E como a razao entre a energia de geracao e
a observada na Terra, assim E(z) = E;, = A(E, z,)E. Substituindo essa relacao entre as
energias na equagao (22), o fluxo observado pode ser expresso de uma forma muito mais
interessante B
J(E) = a o IA(E, z)] " dEg7
16mc?/HE (Vzg F1—-1)2dE

pois fica explicito que um mecanismo de aceleragdo cujo fluxo diferencial é em forma de

(24)

lei de poténcia também implica em um fluxo medido na Terra com essa forma. O espectro
de energia observado, no entanto, é modulado pelo fator de modificagdo n(F, z) definido

Cco1mo

AE, ) _dE,
M) = (T 1- 1 dE

Enquanto « guarda toda informacao de luminosidade e emissao da fonte, o fator de

(25)

modificacao 7 ilustra como os mecanismos de perda de energia modificam o fluxo emitido.
A figura 8 apresenta os resultados para um indice espectral v = 2,6 e fontes sujeitas a

varios redshifts.

107 —— z=0.0023
—— z=0.0038
106 L 2| z = 0.0077
S— — z=0.024

105k S ] =—2=l0.04

— z=0.085
z=019
— z=033
— z=1051
z=076
— 2z=117

104

103

102k

Fator de modificagao n(E, zg)

10!

10°

107} 17 18 oT 20 21
10 10 10 10 10
Energia (eV)

Figura 8 — Fator de modificagdo calculado para v = 2,6 para fontes a diversos redshifts.

A escolha de v estd dentro do intervalo aceito para mecanismos de aceleracao
sugeridos na literatura. Pela equagdo (24), a razao entre os resultados obtidos para v e
um outro indice espectral 4/ ¢ apenas um fator [A( £, Zg)]—(v—v’)_ Isso é particularmente util
quando tratamos simulac¢oes pelo método de Monte Carlo. Em uma simulagao feita com
um indice espectral especifico, é possivel obter o resultado para qualquer outro, bastando

multiplicar pelo peso correto no pés processamento.

O comportamento do fator de modificagao ja antecipa o comportamento do fluxo
observado na Terra. Para fontes mais distantes o acimulo de particulas é maior quando
comparado com fontes proximas. O corte no espectro também fica mais perceptivel e
ocorre em energias menores, por consequéncia, o acimulo de particulas aumenta, pois
mais particulas chegam na Terra com energias na regiao do acimulo. A figura 9 apresenta

os resultados obtidos de fluxo diferencial para os fatores de modificacao da figura 8.
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Figura 9 — Fluxo diferencial de protons relacionados ao fatores de modificagio apresenta-
dos na figura 8.

5.1 Espectro para modelo de muitas fontes

Particulas carregadas imersas em uma regiao de campo magnético tém sua traje-
toria modificada. A consequéncia dessa fato é uma incerteza em relagao a fonte de raios
coésmicos muito energéticos. Fixando-se uma dire¢ao no céu, inimeras fontes de particulas

estao contribuindo com a emissao das particulas detectadas.

]

:l-l_.I: 10 3 : I : —— Zmix = 0.0038

E —— Zméx = 0.0077
< ] Zmax = 0.024

o = —— Zmix = 0.04
" —— Zmix = 0.085

© ] —— Zmix = 0.19
;.E 1071 / Zmc =033
3 —_— — Znx =051

£ = j —— Zmix =076

o T e e L
o

=
2
L 1072

10 13017 1618 1619 1620 1021

Energia (eV)

Figura 10 — Fator de modificagao para o modelo de muitas fontes.

Seja uma densidade p de fontes confinadas em uma esfera que se estende de z =0
até 2z = Zpqe. Tratando o caso em que nao ha evolugao cosmolégica da densidade de fontes
e nem na luminosidade em que elas estao emitindo. O fator de modificagdo, partindo da

dedugao realizada na referéncia (6), é

B man) = [ s W) 2 (26)

1+ 2

A solucao para o fator de modificagdo do modelo de muitas fontes estda na figura 10.

O fator de modificagdo total ndo apresenta um actimulo bem definido quando a regiao
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confinadora de fontes é grande. Isto se deve ao fato de fontes Unicas produzirem um
acumulo de particulas em regides diferentes de energia, portanto, quando somados, os
acumulos se espalham. Assim, fica claro a origem do platé do espectro apresentado na
figura 1b.

5.2 Fluxo de prétons utilizando Monte Carlo

Nesta se¢ao sera demonstrado como as metodologias de propagacao discutidas na
secao 4 impactam o fluxo observado na Terra. Simulando fontes emitindo prétons em
forma de lei de poténcia dN/dE = E~' com energias entre 1 x 10'% eV e 1 x 102!, N = 10°

particulas foram geradas de forma aleatoria com o CRPropas3.

A figura 11 apresenta a distribuicao de particulas geradas em fontes a 200 Mpc e 50
Mpc, bem como a observada na Terra, depois da propagacao com o CRPropa3. Utilizando
a distribuicao inicial como condi¢do de contorno para a equacao 19 e resolvendo para as 10°
particulas, uma nova distribuicao foi obtida na Terra, dessa vez com o método numérico.

A figuras 12a e 12b sao os fluxos diferenciais calculados por ambos os métodos.

Fonte a 200 Mpc Fonte a 50 Mpc

0.5

- - 0.5 -
HEE Fonte Il Fonte
0.4t 4 0.4+ 1

0.3F 0.3+

0.2F

0.2+

0.1} 0.1

0.0

00450 185  19.0 195  20.0 205  21.0 0480 185  19.0 195 = 200  20.5 210
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: : . . . . . . . . . . . . .
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= 0.100f =
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Figura 11 — Distribuigao aleatoria de particulas geradas inicialmente e ao atingir na Terra
para a fonte de 200 Mpc (primeira coluna) e para a fonte de 50 Mpc (segunda
coluna). Propagagao realizada com o CRPropa3. Diferentes indices espectrais
obtidos no pés processamento.

Uma fonte a uma distdncia d, emitindo na forma de E~! em um intervalo de
energia F,,;, ¢ Fi, pode ser entendida como uma soma de fontes emitindo, cada uma,

um espectro monocromatico em FEy sendo E,;, < FEy < Ens.. O método numérico
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deterministico translada cada um dos espectros iniciais para energias F < Ly gragas aos
mecanismos de perda de energia. A perda de energia provocada pela producao de pions
produz um acimulo de particulas em algumas regives. O método de Monte Carlo, além
de transladar o fluxo original, também adiciona um desvio o ao redor de F < Ejy. Isso
justifica a suavizacdo do cut-off observado para fluxos utilizando o CRPropa3 (figuras
12a e 12b). Ademais, fica claro comparando as duas figuras que o modelo implementado

neste trabalho se torna mais preciso quando as distancias de propagacao sao pequenas.

100 T T T 100 T y T
--- CRPropa3 — a=1.5 --- CRPropa3 — a=1.5
o —— Pseudo-analitico — a=2 5 —— Pseudo-analitico —— a=2
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(a) Fonte a 200 Mpc da Terra. (b) Fonte a 50 Mpc da Terra.

Figura 12 — Fluxo de prétons esperado na Terra utilizando a propaga¢ao numérica (li-
nhas continuas) e pelo método de Monte Carlo (linhas tracejadas). Indices
espectrais modificados no pds-processamento.

6 Conclusao

O presente trabalho empregou modelos de fisica de particulas, cosmologia e astro-
fisica para realizar propagacao de prétons no meio extragalatico. Todo modelo enuncia os
fenomenos de interesse, porém admite lapso em sua capacidade de representar a realidade
com total precisao, pois simplificacoes e aproximagoes sao inevitaveis para torna-lo util e
manejavel. Comparando nossos resultados com o método de Monte Carlo implementado
no CRPropa3, apontamos a validade de nossa implementagao das interagoes proton-foton

e discutimos os efeitos nas particulas que chegam a Terra.

Concluimos que nossa implementacao funciona melhor quando as distancias das
fontes sdo préximas. Neste contexto o limite continuo aplicado na producao de pions é
mais consonante com o método de Monte Carlo e a utilizacao de pardmetros cosmolégicos
observacionais é melhor aproximada pelo modelo de Universo plano de Einstein de-Sitter.
Realizamos os calculos do fluxo diferencial observado da Terra para os modelos de fonte

unica e muitas fontes emissoras de protons. Para os dois casos reproduzimos com sucesso
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o acumulo de particulas seguido do corte no final do fluxo de raios césmicos de ultra-alta

energia.

Ainda que a composicao de particulas que chegam a Terra seja majoritariamente
de prétons, o observatério Pierre Auger mostra uma composicao mais pesada no final do
espectro (15). Este trabalho se mostra limitante neste sentido, pois nao contempla a pro-
pagacao de nucleos. A explicagdo para problemas modernos em astrofisica requerem uma
abordagem multi-mensageira. Por consequéncia, no tratamento realizado, muita informa-
¢ao é perdida ao se ignorar os fotons e neutrinos secundarios produzidos nas interacoes.

A premissa destas limitagoes poderiam ser uma sequéncia natural deste trabalho.
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