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Resumo

Luminosidade de raios cósmicos de altas energias:
análise multimensageira e limites superiores

Rodrigo Sasse

Orientador: Prof. Dra. Rita de Cássia dos Anjos

Coorientador: Prof. Dr. Carlos Henrique Coimbra Araújo

Resumo da Dissertação de Mestrado apresentada ao Programa de Pós-Graduação em Física Aplicada

da Universidade Federal da Integração Latino-Americana (PPGFISA-UNILA) como parte dos requisitos

necessários para obtenção do título de Mestre em Física.

Raios cósmicos são partículas que se propagam pelo Universo, podendo ser originadas de

dentro ou fora da nossa Galáxia. Sua composição pode variar desde núcleos mais leves,

como o próton até núcleos mais pesados como o ferro. Diariamente os raios cósmicos

interagem com a superfície da Terra com energias que variam de 10 MeV até 1020 eV. Em

especial, a abordagem do estudo se dá nos raios cósmicos de altíssimas energias (> 1018

eV), uma vez que ainda são desconhecidas quais são as fontes dos mesmos e quais são os

mecanismos capazes de acelerar partículas tão energéticas. Estes são grandes desafios a

serem respondidos pela Astrofísica. Neste trabalho, apresentar-se-ão os limites superiores

na luminosidade de raios cósmicos de altíssimas energias, a partir do limite superior

no fluxo de raios gama GeV-TeV de supernovas presentes em galáxias do tipo Seyferts.

Raios gamas podem ser produzidos ao longo da trajetória de raios cósmicos, uma vez que

estes interagem com a matéria e a radiação cósmica de fundo, durante a sua propagação.

Como raios gamas não são defletidos por campos magnéticos, podem ser utilizados como

partículas mensageiras para estudar a origem dos raios cósmicos.
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Abstract

Ultra-high energy cosmic rays luminosity:
multi-messenger analytics and upper limits

Rodrigo Sasse

Orientador: Prof. Dra. Rita de Cássia dos Anjos

Coorientador: Prof. Dr. Carlos Henrique Coimbra Araújo

Abstract da Dissertação de Mestrado apresentada ao Programa de Pós-Graduação em Física Aplicada

da Universidade Federal da Integração Latino-Americana(PPGFISA-UNILA) como parte dos requisitos

necessários para obtenção do título de Mestre em Física).

Cosmic rays are particles that travel throughout the universe, and can originate from

inside or outside our Galaxy. Their composition can vary from lighter nuclei such as

protons to heavier nuclei such as iron. Every day cosmic rays interact with the Earth’s

surface with energies ranging from 10 MeV to 1020 eV. In particular, the study’s approach

is cosmic rays of very high energies (> 1018 eV), since the sources of these rays and the

mechanisms capable of accelerating such energetic particles are still unknown. These are

great challenges to be answered by Astrophysics. In this paper, the upper limits on the

luminosity of very high energy cosmic rays will be presented, starting from the upper

limit on the GeV-TeV gamma ray flux from supernovae present in Seyferts type galaxies.

Gamma rays can be produced along the cosmic ray trajectory, as they interact with matter

and cosmic background radiation during their propagation. Since gamma rays are not

deflected by magnetic fields, they can be used as messenger particles to study the origin

of cosmic rays.
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“O que sabemos é uma gota,

o que ignoramos é um oceano”

Sir Isaac Newton
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Introdução

Raios cósmicos de altissísimas energias ou ultra-high energy cosmic rays - (UHECR) são

partículas que se propagam pelo universo com energias superiores a E > 1018 eV. Os UHECR

interagem diariamente com a atmosfera terrestre tornando possível a coleta de dados de eventos

tão energéticos. Compreender os mecanismos de aceleração e a propagação dos UHECR são um

dos grandes desafios da Astrofísica de partículas [1].

A pesquisa sobre raios cósmicos teve seu início no século XX com o experimento de Hess,

que subiu com um balão a grandes altitudes acompanhado com elestroscópios. Hess constatou

que quanto mais alto ele subia, maior era a ionização detectada pelas placas no seu experimento,

mostrando que a origem dessa radiação só poderia ser de fora da Terra [2],[3].

Após o trabalho de Hess, as análises a respeito dos raios cósmicos contribuíram para a

descoberta de novas partículas, principalmente entre as décadas de 1930 e 1950. Carl Anderson,

em 1932, detectou o pósitron utilizando uma câmara de Wilson em que estudou as trajetórias de

raios cósmicos para chegar em tal descoberta [4]. Anderson e Neddermayer também descobriram,

a partir dos raios cósmicos, o múon [5].

O pesquisador brasileiro César Lattes, contribuiu para a descoberta do méson π em 1947.

Lattes trabalhou na detecção das partículas de raios cósmicos em altíssimas altitudes, em Cha-

caltaya, na Bolívia. Mais tarde, o grupo de pesquisadores do qual Lattes participava, recebeu o

prêmio Nobel pela descoberta do píon, mas infelizmente, Lattes não foi laureado ao prêmio junto

com os seus colegas [6].

Os primeiros eventos medidos de UHECR foram realizados apenas em 1962, por John Lins-

ley, no experimento Volcano Ranch, ocupando uma área total de 8 km2, com 19 cintiladores,

espalhados a uma distância de 1 km entre eles. Linsley detectou raios cósmicos com energias da

ordem 1020 eV [7].

Atualmente a pesquisa de raios cósmicos conta com observatórios espalhados pelo mundo

Programa de Pós-Graduação em Física Aplicada - UNILA



Introdução 10

que coletam dados diariamente, a partir da interação entre as partículas cósmicas e a atmosfera

terrestre. Nesse contexto, os observatórios conseguem detectar esses eventos de altas energias,

a partir da produção dos chuveiros atmosféricos extensos ou cascata de partículas, as quais são

geradas pela desintegração da partícula primária em diversas outras partículas secundárias. O

papel dos observatórios são de utilizar os detectores para conseguir reconstruir a energia que

foi espalhada nos chuveiros atmosféricos, até chegar nas informações de energia, composição e

direção de chegada da partícula primária de UHECR [1],[8],[9].

Sendo assim, o objetivo deste trabalho é obter informações da luminosidade de raios cósmicos

de possíveis fontes. Neste sentido, serão apresentados limites superiores na luminosidade de raios

cósmicos de altíssimas energias, a partir do limite superior no fluxo de raios gama (GeV-TeV),

obtido com base nas obsevações de galáxias do tipo Seyfert. Raios gama podem ser produzidos

ao longo da trajetória de raios cósmicos, uma vez que estes interagem com a matéria, a radiação

cósmica e a radiação extragaláctica de fundo, durante a sua propagação pelo Universo. Como

raios gama não são defletidos por campos magnéticos, podem ser utilizados para estudar a origem

dos raios cósmicos.

Os objetivos específicos são de descrever toda a Física de raios cósmicos, desde a sua origem

até a interação com a atmosfera da Terra, discutindo acerca de toda propagação das partículas, as

possíveis fontes (seguindo o critério de Hillas [20]), os mecanismos de aceleração destas partículas

com destaque para o movimento na proximidade de um buraco negro. E ainda, destacar os

principais observatórios de raios cósmicos, como também os principais processos de perdas de

energia das partículas.

No capítulo 1 serão descritos os principais modelos sobre os mecanismos de aceleração dos

UHECR, com enfâse no modelo de aceleração estocástica de Fermi, de primeira e segunda ordem.

Os mecanismos de Fermi dão origem ao espectro de energia dos raios cósmicos. Ainda será

destacado, o diagrama de Hillas que caracteriza possíveis fontes de UHECR.

No capítulo 2, serão descritas as características de objetos astrofísicos, que são candidatos a

possíveis fontes de raios cósmicos, bem como uma abordagem, a partir de modelos teóricos, de

como buracos negros podem acelerar partículas que realizam órbitas próximas ao horizonte de

eventos.

No capítulo 3, destacam-se os diversos observatórios destinados à detecção de eventos de

altíssimas energias, com enfâse no Observatório Pierre-Auger e Cherenkov Telescope Array, de

ambos, descrevendo os métodos de detecção e como os observatórios são organizados.
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No capítulo 4, estão descritos os principais processos de perdas de energia dos raios cósmicos

durante a sua trajetória, tais como: a interação com a radiação cósmica de fundo (CMB), efeito

GZK, fotoprodução de píons, produção de pares, aniquilação elétron-pósitron, Fotodesintegração,

Bremsstrahlung, radiação Síncrotron e espalhamento Compton inverso. Todos esses processos

contribuem à formação de partículas secundárias, principalmente de raios gama (fótons de altas

energias) e neutrinos.

No capítulo 5, aborda-se o método do cálculo do limite superior na luminosidade de raios

cósmicos, a partir do limite superior da integral do fluxo de raios gama (GeV - TeV), obtido

pelos observatórios e os resultados da aplicação do método para diferentes galáxias Seyfert. Por

último, encontram-se as considerações finais sobre todo este trabalho.
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Capítulo 1

Raios Cósmicos de Altas Energias

O estudo sobre os raios cósmicos de altíssimas energias (UHECR) por completo, deve consi-

derar toda a trajetória das partículas. Desde a sua origem, a propagação pelo Universo, o choque

com a atmosfera da Terra e a detecção do evento pelos observatórios. Desse modo, vale destacar

os modelos existentes para descrever cada parte da trajetória dos raios cósmicos, desde possíveis

fontes de UHECR, mecanismos de aceleração, mecanismos de perdas de energia, produção de

partículas secundárias e o espectro de energia dos raios cósmicos na Terra.

1.1 Mecanismos de Aceleração

Os mecanismos de aceleração dos raios cósmicos, são fundamentais à compreensão dos dados

medidos pelos observatórios. Sendo assim, nesta seção, serão detalhados diferentes modelos

propostos que descrevem os processos que as partículas sofrem durante a sua trajetória.

1.1.1 Modelos Top-Down

No modelo Top-Down a aceleração das partículas, acontece a partir de uma abordagem

diferente em relação à outros modelos, pois objetos celestiais que geralmente são vistos como

aceleradores astrofísicos, não são considerados como fontes de UHECR. No modelo Top-Down, as

partículas com altíssimas energias são geradas a partir do decaimento natural de outras partículas

[10].

Neste cenário, decaimentos de partículas de matéria escura super-massivas e interações
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neutrino-neutrino, por exemplo, são consideradas para descrever a existência dos UHECR. En-

tretanto, esse modelo prevê um grande número de fótons no fluxo de UHECR , principalmente

na região final do espectro, ou seja, na formação das partículas com mais alta energia (E > 1018)

eV [11] [12].

O fenômeno previsto pelo modelo Top-Down acaba não sendo observado nas medidas do fluxo

de UHECR, fazendo com que este não seja considerado para explicar a formação dos UHECR [13].

1.1.2 Modelo Bottom-up

Os modelos mais aceitos à formação de partículas de raios cósmicos com energias superiores

a 1018 eV, consideram objetos astrofísicos como eficientes aceleradores de partículas. A principal

teoria de aceleração foi proposta por Enrico Fermi, em 1949 [14]. Fermi propôs inicialmente o

modelo de aceleração de partículas de segunda ordem, onde considera-se que as partículas são

aceleradas em grandes regiões de plasma magnetizado interestelar. Nesse cenário a partícula

sofre um choque com a região sendo espalhada n vezes [15].

Fermi mostrou como partículas de mais baixa energia poderiam, através de n processos de

choques difusos (Colisão Estocástica) com o plasma magnetizado, adquirir energia suficiente para

descrever o espectro final dos UHECR, como mostra a figura 1.1.

Figura 1.1: Processo de colisão difusa da partícula de raios cósmicos com a nuvem mag-

netizada. Fonte: O autor.

Considerando uma partícula carregada com uma energia inicial E1, ao entrar na nuvem

magnetizada, da-se início ao processo de difusão da mesma, a partir dos diversos espalhamentos
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no interior da nuvem. A energia da partícula E
′
1, no referencial da nuvem, será:

E
′
1 = γE1(1− β2 cos θ1), (1.1)

Considerando β = v
c , em que v é a velocidade da nuvem, o fator de Lorentz γ = 1√

1−β2
e θ1 o

ângulo de entrada da partícula. Nesse cenário, após n espalhamentos elásticos dentro da nuvem,

a energia da partícula dentro do campo magnetizado será E
′
2 = E

′
1. Com isto, se determina a

energia da partícula no referencial de laboratório (após o encontro com o campo):

E2 = γE
′
2(1 + β cos θ2), (1.2)

Com as equações 1.1 e 1.2 obtem-se a variação de energia da partícula quando encontra a nuvem,

a depender do ângulo de entrada (θ1) e saída da partícula (θ2). A variação de energia neste caso

será:

∆E

E1
=

1− β cos θ1 + β cos θ
′
2 − β2 cos θ1θ

′
2

1− β2
− 1, (1.3)

A colisão partícula-nuvem é o resultado de um grande número de dispersões sofridas pela partícula

dentro da nuvem, então o ângulo de saída no centro de massa será ⟨cos θ′
2⟩ = 0, pois o campo

também está em movimento, isso implica que o ângulo de saída é aleatório.

Considera-se neste âmbito uma probabilidade P de ocorrer a colisão entre a partícula cósmica

e a nuvem. Essa equação irá depender da velocidade relativa entre a partícula e a nuvem. Pois, é

mais provável que uma partícula colida com uma nuvem que esteja viajando na direção contrária.

Sendo assim, tem-se:

P ∝ (v − V cos θ1) ∝ (1− β cos θ1). (1.4)

Considera-se que o valor médio de cos θ1 seja igual a:

⟨cos θ1⟩ ≃
∫ 1
−1 cos θ1(1− β cos θ1)d cos θ1∫ 1

−1(1− β cos θ1)d cos θ1
= −2

3
. (1.5)

Com o resultado da equação 1.5, podemos dizer que a energia ganha pela partícula apartir da

colisão com a nuvem aumenta com um valor médio de:

⟨∆E

E
⟩ ≃ 1− β⟨cos θ1⟩

1− β2
− 1 ≃ 1 + β(2/3)

1− β2
− 1 ≃ 4

3
β2. (1.6)
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O resultado obtido na equação 1.6 é conhecido como mecanismo de aceleracão de segunda

ordem proposto por Fermi e mostra o ganho médio de energia da partícula a cada colisão com a

nuvem magnetizada [3]. Entretanto, como o ganho de energia depende de β2, que por sua vez,

possui um valor na ordem de 10−3 e, considerando a velocidade da nuvem magnetizada, tem-se

que, a partir do mecanismo de segunda ordem, o ganho de energia médio das partículas seria

muito baixo. Para solucionar esse problema, o mecanismo de aceleração de primeira ordem foi

proposto [14].

Para explicar o ganho de energia das partículas que chegam até a Terra com altíssimas

energias, é necessário que o ganho médio de energia na colisão com o campo magnético seja

linear, ou seja, que da equação 1.6 o resultado para β não seja β2 [14]. Desse modo, tem-se agora,

que no processo de aceleração de choque difusivo, é considerado que os campos magnéticos não

se propaguem mais como nuvens magnetizadas pelo Universo, mas como uma frente de onda

plana que divide o espaço em duas regiões. Esse processo ocorre, por exemplo, em explosões de

supernovas [8], como mostra a figura 1.2.

Figura 1.2: Esquerda: Remanescente da Supernova Cassiopeia A. Observada pelo Te-

lescópio Espacial Hubble. Direita: Outra remanescente de Supernova observada pelo

Observatório Chandra de Raios-X. Fonte: Retirado de [8].

Como mostra a figura 1.3, a onda de choque gerada pela explosão, cria uma região de matéria

sendo expulsada que se propaga como um onda plana pelo universo, na borda desta onda é con-

siderado que existe uma separação do espaço, entre a região da matéria expelida (Downstream)

e o meio interestelar (Upstream), formando duas regiões do espaço.
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Figura 1.3: Esquema da separação que ocorre no espaço na propagação da frente de onda

gerada pela explosão de gás em supernovas. Fonte: O autor.

Agora no referencial de laboratório, uma partícula vindo da região Upstream e indo em direção

a região Downstream colide com a frente de onda formada com campo magnético, fazendo com

que a partícula inverta o sentido da sua velocidade inicial, agora paralela à frente de onda. A

partícula, neste sentido, espalha-se no interior do campo magnético até adqurir energia suficiente

para escapar da região Downstream. A figura 1.4 indica o espalhamento de uma partícula próxima

a região de divisão gerada pela explosão.

Figura 1.4: Representação do Mecanismo de Aceleração de Primeira Ordem de Fermi.

Fonte: O autor.

Considerando as componentes da velocidade da partícula e uma vez que a frente de onda
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está em movimento, tem-se que a componente perpendicular à direção de propagação da onda

terá uma mudança desprezível, enquanto que a componente paralela da velocidade será invertida

após o choque difusivo. Desta forma, considerando um ângulo θ entre a direção de movimento

da frente de onda e a direção da partícula incidente, teremos que da equação 1.3 a variação de

energia será:

∆E

E
≃ −2β cos θ1. (1.7)

o valor médio de ⟨cos θ1⟩ será:

⟨cos θ1⟩ ≃
∫ 0
−1 cos

2 θ1d cos θ1∫ 0
−1− cos θ1d cos θ1

= −2

3
. (1.8)

Assim, o ganho médio de energia a cada ciclo que a partícula sofre será igual a:

⟨∆E

E
⟩ ≃ −2β⟨cos θ1⟩ ≃

4

3
β (1.9)

Com a equação 1.9 é possível perceber que o ganho de energia da partícula é linear, ou seja,

proporcional a β, tornando o mecanismo de primeira ordem mais eficiente do que o de segunda

ordem. Isso ocorre por conta da mudança na geometria do campo magnético do problema.

A partir do resultado da equação 1.9, podemos definir a energia que a partícula ganha a cada

ciclo de choque:

∆E = E · ϵ. (1.10)

Nesse sentido, como a partícula pode sofrer vários ciclos de ganho de energia, tem-se para um

primeiro ciclo:

E1 = Eo +∆E = Eo + Eo · ϵ = Eo(1 + ϵ), (1.11)

sendo ϵ = 4
3β e Eo a energia inicial da partícula. Para um segundo ciclo teremos:

E2 = E1 + (E1 · ϵ), (1.12)

E2 = E1(1 + ϵ) = Eo(1 + ϵ) · (1 + ϵ), (1.13)
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E2 = Eo(1 + ϵ)2. (1.14)

Portanto, é possível generalizar o resultado da equação 1.11 para o caso de n ciclos que

acontecem com a partícula:

En = Eo(1 + ϵ)n. (1.15)

Desse modo, o número de ciclos necessários para que uma partícula alcance a energia En é

dado por:

n =
ln( E

Eo
)

ln(1 + ϵ)
. (1.16)

A cada ciclo que a partícula sofre, existem duas probabilidades a serem consideradas: A

primeira de que a partícula escape da frente de onda (Probabilidade de Escape - PE , que é

proporcional a velocidade da partícula), uma segunda probabildiade que é da partícula escapar

da frente de onda, com uma energia maior ou igual a En (PEn):

PEn = PE

∞∑
j=n

(1− PE)
j = (1− PE)

n. (1.17)

Substituindo a equação 1.16 na equação 1.17. Tem-se:

PEn = (1− PE)
ln(En

Eo )
ln(1+ϵ) , (1.18)

lnPEn =
ln( E

Eo
)

ln(1 + ϵ)
· ln(1− PE), (1.19)

PEn =
N

No
=

(
E

Eo

)−α

, (1.20)

com α sendo o índice espectral:

α = − ln(1− Pe)

ln(1 + ϵ)
≃ Pe

ϵ
, (1.21)

a partir do resultado da equação 1.20 chega-se na Lei de Potência:

dN

dE
∝
(

E

Eo

)−α

. (1.22)
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O mecanismo de primeira ordem de Fermi mostra que a energia do espectro de raios cósmicos

segue uma lei de potência com um índice espectral. A partir dos dados obtidos pelos observá-

torios, é possível constatar que de fato o espectro de raios cósmicos medido segue essa lei de

potência [3], [14].

1.2 Espectro de Energia dos Raios Cósmicos

Após todo o trajeto percorrido pelos raios cósmicos através do Universo, as partículas chegam

à Terra e interagem com a atmosfera, gerando os chuveiros atmosféricos que são detectados pelos

observatórios na superfície da Terra. Sendo assim, é possível constuir um espectro de energia

dos raios cósmicos [3]. Este segue uma lei de potência, tal qual descrito no modelo de Fermi de

primeira ordem:

dN

dE
∝ E−α, (1.23)

onde α é o índice espectral que varia em regiões específicas do espectro de raios cósmicos.

A figura 1.5, mostra uma compilação dos dados obtidos por diversos observatórios de raios

cósmicos com energias acima de 1013 eV, evidenciando o espectro de raios cósmicos observado

aqui na Terra. É possível perceber nele que existem regiões específicas destacadas na figura

que são: O primeiro joelho na região que vai até 1015 eV, onde o índice espectral varia de 2.7

até 3.0. Nesta parte, ocorre a mudança da composição química dos raios cósmicos, saindo de

partículas mais leves como os prótons para núcleos mais pesados com um aumento da energia

dessas partículas. Os raios cósmicos dessa faixa do espectro são provenientes de galáxias, que

escaparam do confinamento magnético [18].

A parte final do espectro (partículas com energia superior a 1010 GeV), cuja região é chamada

de tornozelo, descreve os UHECR. Nesta, ocorre o chamado efeito GZK, uma supressão no fluxo

de raios cósmicos que indica o limite de energia que as partículas adquirem a partir de suas fontes

astrofísicas. Devido ao baixo fluxo de dados observados, as incertezas nessa região do espectro

ainda são bastante elevadas [19].
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Figura 1.5: Espectro de energia dos raios cósmicos seguindo a lei de potência já descrita.

Fonte: Retirado de [16].

1.3 Diagrama de Hillas

Um dos principais desafios da Astrofísica de partículas é conseguir explicar como partículas

cósmicas chegam à Terra com altíssimas energias mesmo após viajarem por longas distâncias

pelo Universo. A partir da descoberta de que a radiação ionizante detectada em 1912, por Victor

Hess, era provinda do espaço, começou-se uma busca pelas possíveis fontes destas partículas.

Sabe-se atualmente que partículas cósmicas com energias que vão até 109 eV, são provenientes

do Sol e que partículas com energias de até 1015 eV possuem a sua origem dentro da nossa

Galáxia, ou seja, são partículas que foram aceleradas pela nossa Galáxia. Sabe-se também, que

a Via Láctea não é capaz de acelerar partículas acima desse nível de energia [17]. A grande
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questão em aberto é conseguir descrever que tipo de objeto astrofísico ou mecanismo é capaz de

acelerar partículas que chegam a níveis altíssimos de energias com até 1021 eV.

Desse modo, o Modelo de Hillas ou Hillas Plot, busca caracterizar possíveis objetos do Uni-

verso, os quais possuem magnitude suficiente para acelerar os UHECR [20]. A figura 1.6 relaciona

a energia máxima da partícula cósmica, dada pelo mecanismo de Fermi de primeira ordem, com

a magnitude do campo magnético das fontes astrofísicas. Desse modo é possivel destacar os

corpos celestes que podem ser fontes de raios cósmicos a partir desta relação. Nesse contexto a

energia máxima que a partícula pode adquirir é:

Figura 1.6: Diagrama de Hillas. Relacionando o campo magnético dos objetos astrofísicos

em Gauss (G) e a sua grandeza (o raio do objeto astrofísico). Fonte: Retirado de [21]

Emax = βZ

(
B

µG

)(
R

kpc

)
1018eV, (1.24)

onde β é a velocidade da onda de choque, R é o tamanho da região e B a magnitude do campo

magnético. Ambos relacionados ao objeto astrofísico que possa ser fonte de raios cósmicos.
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Na figura 1.6, objetos abaixo da linha pontilhada não são capazes de acelerar partículas de

próton até energias superiores a 1020 eV. Os principais candidatos às fontes de UHECR são:

núcleos de galáxias ativas (AGNs), supernovas, radio galáxias, explosões de raios gamas (GRBs)

e clusters de galáxias.
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Possíveis fontes de UHECR

Como abordado anteriormente, uma das grandes questões a respeito dos UHECR é entender

quais as possíveis fontes e, quais são os mecanismos de aceleração das partículas de raios cósmicos

ultra energéticos. Na Astrofísica, se sabe que partículas de mais baixa energia, que chegam com

um fluxo na ordem de até 109 eV são provenientes do Sol e que a nossa galaxia é capaz de acelerar

partículas com energias intermediárias, no intervalo de energia de 109 eV até 1017 eV. Entretanto,

no espectro de raios cósmicos se observa que os diversos observatórios espalhados pelo mundo

medem há pelo menos quatro décadas, eventos de partículas com altíssimas energias na ordem

de 1018 eV até 1021 eV que colidem com a atmosfera da Terra.

Neste sentindo, que tipo de evento ou objeto astrofísico seria capaz de acelerar as partículas

cósmicas a energias tão elevadas? Neste capítulo serão abordados possíveis fontes de UHECR

e como buracos negros podem acelerar partículas próximas ao horizonte de eventos, a partir de

colisões que geram uma energia de centro de massa de modo que buracos negros podem ser fontes

de UHECR.

2.1 Candidatos a fontes de UHECR

O próprio Diagrama de Hillas, baseado nos modelos de aceleração de partículas Bottom-

up classifica possíveis objetos astrofísicos como fontes de UHECR, a partir das dimensões do

corpo (raio e campo magnético) que sejam suficientes para manter uma partícula em aceleração
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até adquirir altíssimas energias e ser propagada pelo Universo, sendo assim, podemos detalhar

candidatos a fontes de UHECR [20].

2.1.1 Estrelas de Nêutrons

As estrelas de Nêutrons são um dos objetos mais densos do Universo e surgem após o colapso

gravitacional de uma estrela massiva (> 8 M⊙). Por conta da sua composição são gerados campos

magnéticos da ordem de ≈ 1012 G, podendo acelerar partículas (Prótons) a altíssimas energias,

sendo possíveis fontes de UHECR [23].

2.1.2 Supernovas

O colapso de uma estrela no final da sua vida pode ser chamado também de uma supernova.

Quando ocorre uma supernova, uma quantidade imensa de energia é liberada durante a explosão

da estrela colapsada. Eventos extremos como este, podem ser classificados como possíveis fontes

de UHECR, uma vez que partículas próximas a esse tipo de explosão astrofísica, podem adentrar

na seção de choque da supernova e serem aceleradas, como descreve o mecanismo de Fermi.

Portanto, fluxos de partículas de altíssimas energias e raios gama podem ser gerados nessas

condições extremas de energia [24].

2.1.3 GRBs

As explosões de raios-γ ou gamma ray bursts (GRBs) são eventos altamente energéticos

capazes de acelerar UHECR e são portanto, possíveis fontes. Sendo assim, como no caso das

supernovas, as partículas seriam aceleradas pelas GRBs através do choque difuso gerado pela

explosão, onde os raios cósmicos próximos a região de impacto poderiam atingir energias da

ordem de 1020 eV [25].

2.1.4 Galáxias com Núcleos Ativos - AGNs

Galáxias com núcleos ativos possuem um buraco negro supermassivo com massa equivalente

a milhões de vezes a massa do sol (M⊙), que ainda estão acretando matéria presente nas suas

proximidades. O principal efeito da presença do buraco negro supermassivo no núcleo da galáxia
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é que pode ser observado um excesso na luminosidade total. Em galáxias normais a luminosidade

é a soma da emissão térmica das estrelas. Porém, na presença de uma AGN, a luminosidade

total é dada em parte pela emissão térmica das estrelas e outra parte significante da emissão não

térmica do núcleo da galáxia. O que significa dizer que, a radiação proveniente de uma AGN, não

pode ser descrita simplesmente pelos processos térmicos gerados pelas estrelas, sendo o buraco

negro supermassivo o responsável por esta emissão extra [26].

Figura 2.1: Modelo unificado de AGNs. As áreas indicadas mostram os diferentes ângulos

de visão que levam aos diferentes tipos de AGNs observados. Fonte: Retirado de [27]

.

Existem diversas classificações para as AGNs a partir de diferentes fatores como, por exemplo,

a emissão ou não de jatos relativísticos e em que parte do espectro eletromagnético esses jatos

estão sendo emitidos. A figura 2.1 mostra a representação do modelo unificado de AGNs. As

classes de AGNs mais comuns são:

Radiogaláxias

São galáxias que se observadas na região do rádio no espectro eletromagnético, apresentam

geralmente uma estrutura dupla de lóbulos que emitem radiação e se estendem por enormes
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distâncias. Normalmente são galáxias elípticas que em seu núcleo existe uma forte emissão de

matéria sendo expelida na forma de jatos relativísticos [28].

Blazares

Os Blazares são objetos astrofísicos cujo o núcleo apresenta-se como sendo muito compacto

e brilhante. A principal característica dos Blazares é a variabilidade em curtos períodos de

tempo, luz polarizada e um espectro não térmico, sem linhas de emissão ou absorção. Uma vez

que os jatos relativísticos dos Blazares apontam para a Terra, tornam-se possíveis candidatos a

aceleradores de UHECR [28].

Galáxias Seyferts

As galáxias do tipo Seyferts possuem como característica um núcleo ativo e brilhante. O

espectro de emissão dessas galáxias possuem linhas alargadas o que indica rápidos movimentos

dos gases internos no núcleo. A luminosidade observada neste núcleo pode ainda exceder a

luminosidade do restante da galáxia, o que indica a presença de um buraco negro supermassivo

[29].

Quasares

O termo Quasares vêm de “quasi-stellar radio sources” (rádio fontes quase estelares) e são

uma classe derivada das AGNs, isso porque emitem a partir do seu núcleo radiação em quase

todas as regiões do espectro eletromagnético [30].

2.2 Buracos Negros como aceleradores de UHECR

Atualmente existem diversas evidências observacionais da existência de buracos negros mas-

sivos e supermassivos no Universo. Uma vez que até mesmo a luz fica aprisionada, é impossível

observar diretamente o buraco negro, mas detecta-se a presença do mesmo a partir dos efeitos

gravitacionais causados pela sua presença. Em especial, o movimento de estrelas/objetos as-
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trofísicos e a luz nas proximidades fornecem evidências da existência de objetos compactos que

distorcem o espaço-tempo como previsto pela Teoria da Relatividade Geral (TRG) [31], [32].

Nesta seção será discutido como duas partículas colidindo em direções contrárias na proximi-

dade do horizonte de eventos de um Buraco Negro (BN), podem formar um sistema de centro de

massa capaz de acelerar partículas de UHECR. Dois cenários serão apresentados com partículas

próximas a: I) Buracos negros de Schwarzschild e II) Buracos Negros de Kerr com baixíssima

rotação.

2.2.1 Colisão de partículas próximas a Buracos Negros.

De acordo com o Diagrama de Hillas, AGNs são possíveis fontes de UHECR no Universo,

portanto, a dinâmica das partículas cósmicas nas proximidades do horizonte de eventos, podem

mostrar como ocorre a aceleração e consequentemente, o ganho de energia para que os UHECR

escapem de regiões próximas à um BN com altíssimas energias.

Partículas realizando órbitas estáveis próximas ao horizonte de eventos que acabam colidindo-

se umas nas outras, podem gerar um sistema de energia de centro de massa capaz de fazer com

que partículas, antes presas em suas órbitas, agora escapem para o infinito com um ganho de

energia após a colisão [33], [35].

De forma geral, a dinâmica de partículas neutras ou carregadas próximas a buracos negros,

podem fornecer informações importantes sobre os fenômenos de altíssimas energias, tanto rela-

cionados à UHECR, como na formação dos jatos relativísticos e dos discos de acreção [36].

A presença dos campos gravitacionais e eletromagnéticos que são gerados por um BN, pode

desviar partículas de suas órbitas estáveis, proporcionando as colisões entre partículas gerando

o ganho de energia desejado. Uma das explicações para a existência do campo eletromagnético

é a presença de plasma nas proximidades do buraco negro. Desse modo, um BN com rotação

(Kerr) pode proporcionar energia suficiente à uma partícula que realiza movimento ao seu redor,

possibilitando o escape da mesma para o infinito. Esse fenômeno físico desempenha um papel

fundamental na ejeção de partículas com altas energias. Bañados, Silk e West [33], mostraram

que a colisão de partículas na proximidade de buracos negros de Kerr com spin altíssimo (a =

1) pode fornecer a energia necessária para o escape destas.
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2.2.2 Colisão de partículas neutras com buracos negros estáticos

ou com baixíssima rotação

Baseado no trabalho de Bañados, Silk e West [33], Anjos e Araújo [36],[38], nesta seção se

discutem possíveis cenários em que buracos negros possam acelerar partículas realizando órbitas

estáveis que colidem umas nas outras. Em especial, investigam-se dois cenários específicos, onde

no primeiro, analisam-se partículas neutras, realizando órbitas estáveis próximas ao horizonte

de eventos de buracos negros estáticos (Schwarzschild) e um segundo cenário, considerando um

buraco negro de Kerr com baixíssima rotação (a < 0.1). Para tal análise, faz-se uso de duas

métricas do espaço-tempo diferentes.

Buracos negros de Schwarzschild

Neste primeiro cenário, considera-se a métrica do espaço-tempo para um buraco negro de

Schwarzschild, que neste caso, representa a solução para as equações de Einstein no vácuo con-

siderando uma esféra totalmente simétrica e estática. Desse modo, o elemento de linha para a

solução de Schwarzschild é dado por:

ds2 = gttdt
2 + grrdr

2 + r2(dθ2 + sin2θϕ2), (2.1)

onde M é a massa gravitacional do buraco negro estático. E gtt e grr são definidos como:

gtt = −
(
1− 2M

r

)
, (2.2)

grr =

(
1− 2M

r

)−1

. (2.3)

Nesse cenário, nós estudamos a colisão de duas partículas próximas ao horizonte de eventos do

buraco negro estático. Como mostra a figura 2.2.

Quando duas partículas sejam elas neutras ou carregadas se aproximam do horizonte de

eventos de um BN, como mostra a figura 2.2, e, considerando que o espaço é curvo, é necessário

definir a energia do centro de massa. Neste caso, considerando duas partículas colidindo, é
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Figura 2.2: Esquema de visualização da colisão de duas partículas na proximidade do

horizonte de eventos, de um buraco negro estático. Fonte: Adaptado de [39]

definido como [33]:

Ec.m. = m0

√
2
√
1− gµνu

µ
(1)u

ν
(2). (2.4)

Onde m0 é a massa das partículas e, uµ
(1) e uν

(2) são as velocidades de cada partícula normalizadas

considerando gµνuµuν = −1. Também tem-se unidades naturais onde G = c = 1. Para buracos

negros de Schwarzschild, Banãdos, Silk e West já mostram que não são bons aceleradores de

partículas, uma vez que as órbitas circulares ao redor de um buraco negro (innermost stable

circular orbits)(ISCO) seria muito distante em comparação a ISCO de um BN de Kerr [33],

como mostra a figura 2.3. As órbitas destacadas na região ICO (Intermediate circular orbit)

indicam órbitas intermediarias das partículas ao redor do BN.

Figura 2.3: Representação das órbitas estáveis para um BN de Schwarzschild e de Kerr.

Fonte: Retirado de [35]

Nesse cenário, considerando as equações 2.1, 2.2 e 2.3 e os vetores de Killing ξ(t) = ξµ(t) =
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∂µ = ∂
∂t

, relacionado à conservação de energia da partícula de teste (E = −gtµp
µ). E um segundo

vetor de Killing ξ(ϕ) = ξµϕ = ∂µ = ∂
∂ϕ

, relacionado à conservação do momento angular de uma

partícula de teste (L = −gϕµp
µ), podemos calcular a solução para uma equação geodésica, onde:

ṫ =

(
1− 2M

r

)−1

, (2.5)

ṙ = − 1

r2

√
r(2r2 + 2L2 − rL2), (2.6)

ϕ̇ =
L

r2
, (2.7)

fazendo L = l1 e L = l2 para o momento angular de cada partícula e, m0 = 1 (unidades naturais),

a energia do centro de massa será:

Ec.m. = [
2r2 − l1l2(r − 2)−

√
2r2 − l21

√
2r2 − l22

r2(r − 2)
]
1
2 , (2.8)

a partir das equações 2.6 e 2.8, variando o momento angular das partículas, é possível mostrar

que BN de Schwarzschild não são bons aceleradores de partículas, como mostra a figura 2.4.

Da figura 2.4, tem-se que, as órbitas estáveis que as partículas devem realizar fica localizado

em r = 6M, a partir do horizonte de eventos, tornando as órbitas muito distantes do BN, fazendo

com que as partículas não sejam aceleradas e não tenham um ganho de energia suficiente para

escapar e se propagarem pelo Universo [35].
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Figura 2.4: (a) Equação geodésica de ṙ para partículas neutras, em um buraco negro

de Schwarzschild sem campo magnético, variando alguns valores do momento angular da

partícula. (b) Variação da energia do centro de massa de duas partículas colidindo nas

proximidades do horizonte de eventos, em função da coordenada r, variando o momento

angular das duas partículas, a linha sólida indica a região do horizonte de eventos do BN.

Fonte: Retirado de [33]

.

Contudo, um dos cenários que investigamos foi de utilizar o elemento de linha para um buraco

negro estático e considerar uma rotação baixíssima. Para tal, no elemento grr, adiciona-se o spin

(a) impondo um limite de que (a) ≪ 1. Considerando a equação 2.3, pode-se reescrevê-la como:

grr =

(
1− 2M

r

)−1

=
r

r − 2M
, (2.9)

onde M é a massa gravitacional do buraco negro estático. O termo grr, considerando um spin

baixíssimo no limite (a) ≪ 1, torna-se:

grr =
r

r + a2

r − 2M
, (2.10)

em que grr seja válido para um BN em rotação com baixíssimo momento angular. E agora,

considerando que duas partículas aproximam-se do buraco negro, com um espaço curvo, é preciso

definir uma nova equação da energia do centro de massa. Da equação 2.4, tem-se que o termo

dentro da raiz denomina-se equação de vínculo e pode ser reescrito como:
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gµνµ
µµν = −1, (2.11)

a equação 2.11 pode ser expandida em termos de gtt, grr e gϕϕ, tornando-se:

gttṫ
2 + grrṙ

2 + gϕϕϕ̇
2 = −1, (2.12)

considerando que ṫ e ϕ̇ permanecem iguais a 2.5 e 2.7. E que os demais termos são definidos

como:

gϕϕ = Σ, (2.13)

gtt = −
(
1− 2M

Σ

)
, (2.14)

grr =
Σ

∆
, (2.15)

onde Σ = r2 + a2 cos2 θ e ∆ = r2 + a2 − 2r. Definindo que as órbitas realizadas pelas partículas

são no equador do buraco negro, tem-se que θ = 0, e portanto, o termo de Σ em que aparece

θ, torna-se nulo. Podendo encontrar uma equação para ṙ a partir da equação de vínculo 2.12.

Onde tem-se que:

grrṙ = −1− gttṫ
2 − gϕϕϕ̇

2, (2.16)

isolando ṙ, se terá a solução da equação geodésica como sendo:

ṙ =
−1− gttṫ

2 − gϕϕϕ̇
2

grr
, (2.17)

sabe-se que para duas partículas colidindo a equação geodésica da energia do centro de massa,

é definida pela equação 2.4. Agora tem-se para esse novo cenário ṫ, ṙ e ϕ̇ definidos e, podendo

encontrar uma nova equação da energia do centro de massa considerando o BN de Schwarzschild

com um spin no limite de (a) ≪ 1. Portanto, Ec.m. neste caso será:

Ec.m. = m0

√
2
√

1− gttṫ(1)ṫ(2) − grrṙ(1)ṙ(2) − gϕϕϕ̇(1)ϕ̇(2), (2.18)
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onde os sub-índices 1 e 2 indicam os termos de cada partícula do sistema de centro de massa.

Substituindo todos os termos na equação 2.18, teremos que Ec.m. será:

= m0

√
2

[
1−

(
−
(
1− 2M

r2

)(
1− 2M

r

)(
1− 2M

r

)
−

(
r

r + a2

r − 2M

)
ṙ1ṙ2 −

(
r2
(
l1
r2

)(
l2
r2

))] 1
2

.

(2.19)

Com as equações 2.17 e 2.19 se chega aos seguintes resultados, como mostram as figuras 2.5 e

2.6. Como dito anteriormente, para um BN de Schwarzschild as órbitas estáveis das partículas

seriam na região de r = 6M, que é exatamente o que a linha contínua indica no centro da figura

2.4.

Portanto, quanto maior a velocidade da partícula na região destacada, maiores são as chances

da partícula ter um ganho de energia e escapar da sua órbita estável. O melhor cenário que

encontramos foi considerando l1 = 7, para o momento angular da partícula de teste. Variando o

momento angular, vê-se uma tendência de aumento da energia e da velocidade da partícula ao

se aproximar do BN, melhorando a probabilidade de escape da mesma.

ℓ1 = 2

ℓ1 = 4

ℓ1 = 5

ℓ1 = 7
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Figura 2.5: Equação geodésica de ṙ para partículas neutras em um buraco negro de

Schwarzschild sem campo magnético, com um baixíssimo spin (a) ≪ 1 variando alguns

valores do momento angular da partícula. Fonte: O autor.
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Figura 2.6: Variação da energia do centro de massa de duas partículas colidindo nas

proximidades do horizonte de eventos em função da coordenada r, variando o momento

angular das duas partículas considerando a equação 2.19 e um spin de a = 0.001. Fonte:

O autor.

A figura 2.6, mostra o comportamento da enegia do centro de massa considerando o BN em

rotação com baixíssimo momento angular, onde pode haver a variação do momento angular das

partículas que colidem (l1 e l2). Desse modo, a energia do centro de massa só aumenta de forma

significativa quando as órbitas estão dentro do raio de Schwarzschild, ou seja, dentro da região

que vai até 2R, impossibilitando que as partículas tenham um ganho de energia suficiente para

escapar e se propagarem. E, mesmo com uma pequena rotação não seriam bons aceleradores

de partículas. De qualquer forma, é interessante notar uma tendência de aumento da energia e

consequentemente da velocidade das partículas quando o momento angular (l1 e l2) aumenta.

A figura 2.7 mostra a influência de diferentes spins na equação de energia do centro de massa

2.19. Onde se vê que até um spin de a = 0.1, não é possível observar diferenças na solução da

equação à medida que a consequente variação do momento angular é mínima.

Nesse cenário, considera-se um buraco negro a partir da solução das equações de Einstein no

vácuo, de Schwarzschild mas com a hipótese de um objeto quase-estático, foi possível observar

certas tendências de ganho de energia em função do momento angular das partículas que coli-
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dem. Mas, não a ponto de permitir que as partículas realizando órbitas estáveis escapem e se

propaguem pelo Universo a partir do ganho de energia, constatado pelas soluções das equações

geodésicas.

ℓ1 = 3.9999 ℓ2 = -4.0001

ℓ1 = 3.99 ℓ2 = -4.001

ℓ1 = 3.98997 ℓ2 = -4.00998

ℓ1 = 3.89737 ℓ2 = -4.09762
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Figura 2.7: Variação da energia do centro de massa de duas partículas colidindo nas

proximidades do horizonte de eventos em função da coordenada r, variando o spin do BN

em rotação com baixíssimo momento angular. Fonte: O autor.

Buracos Negros de Kerr

O segundo cenário investigado foi de considerar um buraco negro de Kerr quase-estático,

pois, utilizando as soluções da métrica do espaço-tempo temos a presença do campo magnético

que, em hipótese, pode contribuir à aceleração de partículas que realizam órbitas estáveis nas

proximidades do BN. Além da presença do campo magnético nas equações, outra vantagem é

que as órbitas estáveis seriam muito mais próximas do horizonte de eventos, demonstrado na

figura 2.2. Gerando um possível ganho de energia mais efetivo para o escape das partículas em

direção ao infinito [33],[34], [36], [37].

Nesta seção considera-se um buraco negro de Kerr quase estático, ou seja, com spins baixís-
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simos no vácuo. Onde o elemento de linha do espaço curvo é definido como:

ds2 = −(1− 2M

Σ
)dt2 − 4aMr sin2 θ

Σ
dtdϕ+

Σ

∆
dr2 +Σdθ2 +

(r2 + a2)2 − a2∆sin2 θ

Σ
sin2 θdϕ2,

(2.20)

em que M, é a massa gravitacional do buraco negro, a é o momento angular normalizado pela

massa, Σ = r2 + a2 cos2 θ e ∆ = r2 + a2 − 2Mr. Para um buraco negro de Kerr, o horizonte de

eventos é localizado em rh = M +
√
M2 − a2. A última órbita estável para uma partícula nas

proximidades do BN está descrita na figura 2.2. Tratando-se de um buraco negro com rotação,

existe a influência do spin. Na posição da ISCO, a figura 2.8 mostra a influência do spin onde,

quanto maior o spin mais deslocado é o potencial minímo. Esse deslocamento ocorre no sentido

da direção do horizonte de eventos, indicando que a ISCO está muito próxima do horizonte à

medida que o valor do spin se aproxima de 1 [33], [35], [36].

Figura 2.8: Potencial efetivo para partículas próximas ao horizonte de eventos. Fonte:

Retirado de [40]

A figura 2.9 representa a situação das partículas colidindo nas proximidades do buraco negro

de Kerr, nesse cenário, o momento angular de cada partícula por unidade de massa variam entre

−2(1 +
√
1 + a) ≤ l ≤ 2(1 +

√
1− a). O raio de colisão das partículas também é definido como

sendo r = r+ = 1 +
√
1− a2 e vai se aproximando do horizonte de eventos.
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Figura 2.9: Esquema de duas partículas colidindo nas proximidades do horizonte de even-

tos de um BN de Kerr com momento angular (por unidade de massa). Os limites de (l)

são para as equações geodésicas. Fonte: Retirado de [33]

Considerando a presença de campos magnéticos combinados com o spin do BN, pode-se ter

um cenário em que seja possível obter as condições favoráveis à aceleração de partículas cósmi-

cas. Entretanto, uma grande quantidade de fluxo magnético pode amortecer o movimento das

partículas [35], [36]. Utilizando a equação 2.20, determina-se a equação geodésica das partículas,

onde a energia do centro de massa será desenvolvida a partir da equação 2.4. Sendo que agora,

tem-se que:

gµνµµ
(1)

uν
(2)

= (
2

r
− a2

r2
− 1)

T1T2

∆
+

(aE1 − L1)(aE2 − l2)

r2
+

r2

∆
˙r(1) ˙r(2), (2.21)

onde:

E1 = E2 = 1− 2aB + 2aB/r, (2.22)

L1 = ℓ1 + 2a2B/r − (r2 + a2)B, L1 = ℓ2 + 2a2B/r − (r2 + a2)B, (2.23)

a solução geodésica para ˙r(i) é obtida resolvendo a equação de vínculo gµνuµuν = −1. Que neste

caso, expandindo na soma de Einstein, teremos:
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gtt ˙t(1)
2
+ 2gtϕt(1)

2ϕ(1)
2 + grrṙ

2 + gϕϕ ˙ϕ(1)
2
= −1. (2.24)

A solução da geodésica radial para ˙r(i) está demonstrada na figura 2.10 para diferentes valores

de l1 e l2 das partículas colidindo com um campo magnético e valores de spins para o buraco

negro de Kerr quase estacionário.

ℓ1 = 2 ℓ2 = -2

ℓ1 = 3 ℓ2 = -3

ℓ1 = 4 ℓ2 = -4

0 1 2 3 4

-4

-2

0

2

4

r

r

 = 0.001, B = 0.01

Figura 2.10: Solução da geodésica radial para um buraco negro de Kerr quase estacionário

com campo magnético de baixa intensidade. Fonte: O autor.

A figura 2.11 mostra a solução da geodésica para a energia do centro de massa (Ec.m.). A

partir desse resultado, considerando um spin baixo, ou seja, um buraco negro de Kerr quase

estacionário vemos que o campo magnético gerado aprisiona as partículas, fazendo com que elas

sejam desaceleradas a medida que o raio de suas órbitas estáveis (ISCO) diminuem.

De qualquer modo, a presença do spin do buraco negro, como demonstra Bañados, Silk e

West [33] mostram possíveis cenários das partículas escaparem à medida que o spin do buraco

negro torna-se mais significativo (aproximando-se de a = 1), uma vez que muda o comportamento

do campo magnético gerado pelo spin. Com spins menores, as partículas são aprisionadas em

suas órbitas e não escapam, mas, em cenários extremos de spins altíssimos, partículas carregadas

podem ser aceleradas após as colisões e escaparem das suas respectivas ISCO, sendo propagadas

pelo Universo.
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Figura 2.11: Solução da geodésica para a energia do centro de massa de duas partículas

colidindo nas proximidades do horizonte de eventos de um buraco negro de Kerr quase

estacionário com campo magnético de baixa intensidade. Fonte: O autor.
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Capítulo 3

Observatórios

Este capítulo explana sobre os principais observatórios e experimentos espalhados pelo mundo

que contribuem para a pesquisa a respeito dos UHECR, bem como aborda os métodos de detecção

dos eventos uitilizados pelos observatórios.

Ao longo das últimas decadas, foram construídos diversos observatórios dedicados a detecção

de eventos da interação entre as partículas cósmicas e a atmosfera terrestre. Experimentos que

podem ser destacados são: Haverah Park, que foi um dos observatórios pioneiros e coletou

dados sobre UHECR até 1987 na Iglaterra; KASCADE e KASCADE-Grande [41] ficavam

situados na Alemanha e assim como o Haverah Park utilizava tanques espalhados pela superfície

para realizar a coleta dos dados.

Os experimentos KASCADE e KASCADE-Grande foram encerrados em 2013 e tinham

o objetivo de realizar medidas de eventos de altissimas energias na ordem de 1016 eV até 1018

eV. Outro experimento é o Fly’s Eye. Os resultados obtidos por este observatório mostrou a

região do espectro de raios cósmicos, que hoje chamamos de tornozelo do espectro, o Observatório

HiRes foi o sucessor do Fly’s Eye e utilizava dois telescópios para realizar as medidas [42].

Tratando sobre observatórios que estão em funcionamento nos dias de hoje temos o Teles-

cope Array, que entrou em funcionamento em 2007 e, com os resultados obtidos, fazendo uso

de dois métodos de detecção foi possível medir a supressão GZK [43].

Esta seção destaca o Observatório Pierre-Auger [44] e o Cherenkov Telescope Ar-

ray [45], bem como os métodos de detecção utilizados.
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3.1 Observatório Pierre-Auger

O maior observatório focado na detecção de eventos de raios cósmicos já construído fica

localizado na região de Mendonza, na cidade de Malargue, na Argentina. O Observatório Pierre

Auger ocupa uma área de 3000 km2, projetado para detectar eventos de UHECR com energias

superiores a 1017 eV. O experimento realiza as medidas de forma híbrida: detectores de superfície

(SD) e detectores de fluorescência (FD), o qual combinando ambas as técnicas, o observatório

coleta dados desde 2004 com grande precisão e eficiência [46].

O Observatório Pierre-Auger conta com 1660 tanques de detecção da radiação Cherenkov

vinda dos chuveiros atmosféricos. Estes são preenchidos no seu interior com água permitindo

a detecção dos eventos e conta com quatro telescópios que realizam medidas usando a técnica

de detecção de fluorescência, os pontos espalhados pela figura 3.1 representam os tanques de

radiação Cherenkov [48].

Figura 3.1: Representação do esquema de detecção do Observatório Pierre Auger. Os

pontos pretos indicam os 1660 tanques. As linhas contínuas indicam o campo de visão

dos quatro telescópios utilizados. Fonte: Retirado de [48].
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Com os resultados do Pierre Auger, foi possível resolver a divergência entre resultados de

outros observatórios, isso devido a sua grande precisão. A grande extensão é necessária por

conta do baixo fluxo de eventos dos UHECR, assim a distribuição dos detectores foi realizada

de maneira otimizada para coletar da melhor forma possível os dados a partir de 1017 eV do

espectro de raios cósmicos.

3.1.1 Detectores de Superfícies

Os detectores de superfícies são chamados também de detectores de radiação Cherenkov. Na

região do observatório os tanques são espalhados de forma triangular a 1,5 km de distância entre

eles. Os tanques possuem cerca de 1,2 m de altura e 10 m2 de área e o seu interior é preenchido

com água ultrapura para melhorar a detecção da radiação Cherenkov, maximixando a coleta

dos fótons através das três fotomultiplicadoras existentes em cada tanque. A luz Cherenkov é

detectada a partir da interação das partículas geradas pelos chuveiros atmosféricos que ocorrem

dentro da área de ação do observatório [44].

Figura 3.2: Ilustração de um detector de superfície e os seus componentes. Fonte: Retirado

de [47]

As medidas feitas pelos tanques são realizadas a partir de um sinal da passagem de múons,

elétrons e pósitrons pelo tanque. Os dados obtidos por cada detector são enviados para uma
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central via uma conexão sem fio. O funcionamento elétrico do tanque é garantido a partir de

duas baterias que são carregadas através de painéis solares [46] [48].

3.1.2 Detectores de Fluorescência

Outro método de detecção de UHECR utilizado no Observatório Pierre Auger são os de-

tectores de fluorescência que são telescópios, cujo o objetivo é captar a luz emitida à partir da

interação das partículas que compõem os chuveitos atmosféricos extensos com as moléculas da

atmosfera. A luz capturada pelos telescópios é na faixa do ultravioleta, produzida pela excitação

das moléculas de nitrogênio no processo chamado de fluorescência. Para esses detectores, o raio

cósmico é como uma lâmpada UV disparando na atmosfera a sua luz [49], [50].

Os telescópios são compostos por um espelho de 11 m2 cada, com um diâmetro de 2,2 m e

um raio de curvatura de 3,4 m. Em cada telescópio existe um filtro, cuja função é reduzir a luz

de fundo detectada, melhorando a razão entre o sinal e o ruído. A luz UV é focada na direção

de uma câmera que possui tubos fotomultiplicadores. Ao passar um chuveiro atmosférico pelas

fotomultiplicadoras, é produzido um rastro do qual as cores indicam as diferenças no tempo de

chegada da radiação na câmera [49], [50], como mostra a figura 3.3.

Figura 3.3: Ilustração dos componentes de um detector de fluorescência e reprodução do

rastro a partir da detecção dos chuveiros atmosféricos, mostrando os tubos fotomultipli-

cadores acionados. Fonte: Retirado de [50]

.
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3.2 Chrenkov Telescope Array - CTA

O Cherenkov Telescope Array será a nova geração de observatórios desenvolvidos para a

detecção de eventos de altíssimas energias. Contando com dois sítios de observação, o CTA será

o primeiro observatório de raios gama no solo, com mais de cem telescópios espalhados. Sendo

dez vezes mais sensível e com uma excelente precisão na detecção de raios gama de altíssimas

energias. Um dos sítios ficará localizado no hemisfério sul no deserto do Atacama, no Chile.

Enquanto o outro ficará no hemisfério norte em La Palma, na Espanha. Na figura 3.4 é possível

ver uma imagem renderizada de como será o sítio sul do observatório [45].

Figura 3.4: Renderização do sítio sul do CTA. Fonte: Retirado de [45]

.

O objetivo do CTA é conseguir realizar observações de eventos dos raios gama desde mais

baixas energias até altíssimas energias. Assim, o hemisfério norte será focado em fazer medidas

de baixa e média energia da ordem de 20 GeV a 20 TeV. Enquanto o sítio do hemisfério sul será

dedicado a cobrir toda a faixa de energia dos raios gama desde 20 GeV até 300 TeV. Para isso,

o CTA contará com três tipos de telescópios que serão espalhados em cada sítio: 1) telescópios

de tamanho pequeno (small-sized telescope - SST) que serão dedicados a medir eventos de mais

alta energia. 2) telescópios de tamanho médio (mediu-sized telescope - MST) e 3) telescópios

grandes (large-sized telescope - LST) focados em medir eventos de média e baixa energia para

raios gama [51].
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A figura 3.5 mostra um esquema de como será a distribuição dos três tipos de telescópios no

sítio do hemisfério sul, visando a observação de eventos de todo o espectro de energia dos raios

gama.

Figura 3.5: Distribuição dos telescópios que compõem o sítio no hemisfério sul do CTA.

Fonte: Retirado de [45]

A ampla observação do espectro de energia dos raios gama são de grande importância para

compreender a Física de partículas mensageiras. As medidas de energias mais baixas fornecem

informações sobre todo o nosso Universo, enquanto que as medidas de energias mais elevadas

são fundamentais para estudar possíveis fontes aceleradoras de raios cósmicos. Além do mais,

amplas medidas do espectro de gama podem, no futuro, maximizar as chances de detecção de

novas classes de fontes ainda desconhecidas, como por exemplo, para a matéria escura. Podendo

contribuir para melhorar resultados já conhecidos desta área a partir das novas medidas que serão

realizadas pelo CTA. Espera-se que, com os novos dados que serão obtidos, muitas questões ainda

em aberto sejam respondidas ao longo dos próximos anos [51].
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Propagação de Raios Cósmicos

Esta seção discute sobre os processos que ocorrem durante a propagação dos raios cósmicos

desde a sua origem até a Terra. Vários processos físicos ocorrem durante a propagação dos raios

cósmicos alterando a trajetória e o espectro.

Na propagação, as interações ocorrem de duas maneiras primárias: 1) Processos de perdas

de energia a partir da interação com a radiação cósmica de fundo presente no Universo e 2)

Interação com os campos magnéticos.

A propagação dos raios cósmicos é também dividida em dois tipos: os raios cósmicos galác-

ticos, que são produzidos dentro da nossa própria galáxia e, por sua vez, precisam apenas viajar

pelo meio interestelar para chegar na Terra; e os raios cósmicos extragalácticos, que precisam

viajar através da sua galáxia de origem, posteriormente o meio interestelar entre as galáxias para

então terem a sua trajetória pela Via-Láctea e, por fim, chegar a Terra.

Desse modo, existem modelos que buscam caracterizar quais as principais interações que

ocorrem entre as partículas cósmicas e o meio interestelar do Universo. De forma geral, a

interação dos raios cósmicos, com a radiação cósmica de fundo - CMB (Cosmic Microwave

Background), é o principal modelo a ser levado em consideração durante a propagação.

Sabemos que a nossa galáxia não é capaz de acelerar partículas cósmicas com energias superi-

ores a 1017 eV. Portanto, é necessário considerar que os campos magnéticos gerados pelas galáxias

também infuenciam na trajetória e propagação de UHECR, uma vez que, muito provavelmente

estes são gerados fora da nossa galáxia.

Igualmente, serão explanadas as linhas gerais sobre o software CRPropa3, muito utilizado na
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propagação de partículas, para realizar as simulações de raios cósmicos sem campo magnético

ou com campo magnético.

4.1 Perdas de energia

Serão discorridos os principais processos de perdas de energias que ocorrem ao longo da

propagação dos raios cósmicos, desde a sua fonte até a Terra. São os modelos descritos a seguir,

que buscam explicar o espectro de raios cósmicos observados da Terra através das medidas já

realizadas ao longo das últimas décadas.

4.1.1 Cosmic Microwave Background - CMB

A radiação cósmica de fundo (CMB) é composta por fótons na faixa de micro-ondas do espec-

tro eletromagnético. Tais fótons estão espalhados por todo o Universo e são como remanescentes

do Big Bang. Muitos dos processos de perdas de energias de raios cósmicos ocorrem a partir

da interação entre as partículas cósmicas e a CMB, sendo assim, todas as partículas de raios

cósmicos interagem com a CMB [52].

4.1.2 Efeito GZK

Um dos principais efeitos gerados a partir da interação da radiação cósmica com a CMB é o

efeito GZK (Greisen-Zatsepin-Kuzmin) [19]. Em um cenário de colisão de um próton de altissíma

energia (1020 eV) com um fóton da CMB, a energia produzida a partir desse choque faz com que

o próton perca muita energia (≈ 200 MeV).

Uma das principais aplicações do efeito GZK é a esfera GZK (lGZK) que consiste em deter-

minar a distância máxima que uma partícula pode percorrer acima da energia de GZK, que é

na ordem de 1019 eV. Logo, um fluxo de prótons vindo de uma distância superior a distância da

esfera (lGZK) deve ser suprimida de forma significativa. Esse fenômeno é chamado de supressão

ou efeito GZK na propagação de partículas cósmicas de altíssimas energias [53].

Programa de Pós-Graduação em Física Aplicada - UNILA



Perdas de energia e Interação com Campos Magnéticos 48

O fenômeno foi previsto por Greisen, Zatsepin e Kuzmin o qual deve ocorrer uma diminui-

ção/queda do fluxo de raios cósmicos com energias superiores a 1019 eV.

Figura 4.1: Energia média de um núcleo em função da distância de propagação para

partículas com diferentes energias iniciais de: 1020 eV, 1021 eV e 1022 eV. Fonte: Retirado

de [53].

Na figura 4.1 é possível ver o efeito da supressão GZK atuando em partículas com diferentes

energias iniciais. Percebe-se que para partículas com energias superiores a 1020 eV, o efeito é

melhor percebido no corte da energia dessas respectivas partículas, consequentemente fazendo

com que o fluxo de partículas com esse nível de energia seja menor, à medida que a distância de

propagação considerada seja suficientemente grande comparada a esfera GZK.

4.1.3 Fotoprodução de Píons

A fotoprodução de Píons, além de ser o principal mecanismo de produção de raios gama a

partir de interações hadrônicas, também é o mecanismo gerador do Efeito GZK, o que sucede

a forte supressão no espectro de prótons de altíssimas energias (5 × 1019 eV) [54]. Os prótons
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a altissimas energias podem produzir partículas secundárias nas interações com os fótons da

radiação cósmica de fundo. A interação pode ser descrita como:

p+ γ → N + nπ. (4.1)

N corresponde ao núcleo do próton e n, o número de píons produzidos na interação entre próton

e fóton da radiação cósmica de fundo. Para que a fotoprodução de píons ocorra, é necessário que

o núcleo ultrapasse um limiar de energia (threshold), que para o caso do próton é de Eth ≈ 280

MeV.

Um dos principais produtos dessa interação é a formação de raios gama secundários a partir

do decaimento dos píons formados na fotoprodução. Os píons gerados funcionam como um

mecanismo de conversão da energia cinética dos prótons para os raios gama:

π0 → γγ, (4.2)

π0 → e+e−γ. (4.3)

Nas equações 4.2 e 4.3, π0 são os píons neutros. A partir do decaimentos dos píons são formados

fluxos secundários de partículas mensageiras, que serão muito utilizados no capítulo 5 deste

trabalho.

4.1.4 Produção de Pares

Outra forma de interação entre núcleos carregados e a CMB que ocorre durante a propagação

dos raios cósmicos é a produção de pares. Com um limiar de energia mais baixo, se comparado

com a fotoprodução de píons, a produção de pares ocorre de forma contínua durante a trajetória

do núcleo. A interação considerando um fóton da CMB pode ser descrito como:

A+ γCMB → A+ e+ + e−, (4.4)

A é o núcleo carregado. A figura 4.2 mostra resultado da produção de pares que é a formação do

par elétron-pósitron e, como ocorre de forma contínua, é um importante mecanismo de perda de

energia dos raios cósmicos. Esse processo é considerado contínuo, pois a fração de energia que

se perde a cada interação é bem pequena e, para núcleos mais leves como o próton, a energia
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mínima necessária é mais baixa se comparada com a fotoprodução de píons, que também ocorre

com prótons, mas que, necessariamente precisam ter altíssimas energias.

Figura 4.2: Esquema representando a produção de pares. Fonte: Retirado de [55]

A energia mínima necessária para que ocorra a produção do par elétron-pósitron pode ser

obtida considerando a expressão 4.5, onde EA e EγCMB são as respectivas energias do núcleo e

do fóton, enquanto que ∆m é a diferença de massa que ocorre após a produção de pares [22]:

EAEγCMB = ∆m · (mA +
∆m

2
), (4.5)

a diferença ∆m será:

∆m = me +me +mA −mA −mγCMB = 2me, (4.6)

onde consideramos que mA ≈ Amp para o caso de um núcleo de próton. A energia do fóton

CMB é de ≈ 2,34 × 10−4 eV. Obtemos da equação 4.5 que EA será:

EA =
me

EγCMB

· (Amp +me), (4.7)

com mp = 1836me. Tem-se:

EA = 2, 2(A · 1836 + 1). (4.8)

Para o caso do próton, a energia mínima necessária para a produção de pares será Ep ≈ 1012

eV. E para o caso de um núcleo como o Ferro, com A = 26 a energia mínima será EFe ≈ 1014

eV [22].

4.1.5 Aniquição elétron-pósitron
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Uma possível consequência do processo de produção de pares é a aniquilação do par elétron-

pósitron formado. Quando o pósitron combina-se com o elétron um par de raios gama é formado:

e+ + e− → γγ, (4.9)

os raios gama emitidos no processo de aniquilação possuem uma energia de 0,511 MeV, corres-

pondente à massa de repouso do elétron. Este processo contribui para a formação do fluxo de

gama secundários observados na Terra [56].

4.1.6 Fotodesintegração

Considerando núcleos mais pesados que o próton, ou seja, com massa atômica A > 2, o

principal mecanismo de perda de energia é a fotodesintegração, onde núcleos pesados como por

exemplo o Ferro, desintegram-se em núcleos mais leves como mostra a figura 4.3.

Figura 4.3: Ilustração do processo de fotodesintegração para um núcleo de Ferro. Fonte:

Retirado de [57]

.

No cenário de propagação cósmica, a fotodesintegração ocorre a partir da interação do núcleo

com a CMB e a radiação de micro-ondas [58]. A partir dessa interação com os campos de radiação,

o núcleo de massa atômica (A) vai perdendo alguns de seus núcleos ao longo da sua propagação. O

processo que ocorre para a fotodesintegração é chamado de ressonância dipolar gigante ou Giant

Programa de Pós-Graduação em Física Aplicada - UNILA



Perdas de energia e Interação com Campos Magnéticos 52

Dipole Resonance - GDR, que atua predominantemente em uma faixa de energia dos núcleos

de 10 à 30 MeV. Para núcleos com energias de até 150 MeV os núcleos sofrem um processo

denominado de efeito quasi-deuteron - QD, onde o fóton (CMB ou IR) interage com pares de

núcleos, que por sua vez, estão sendo espalhados dentro do próprio núcleo, gerando uma emissão

de par e de outros núcleos [59].

Para energias acima de 150 MeV, o processo dominante para ocorrer a fotodesintegração é

a produção de mésons a partir de ressonâncias bariônicas e para altas energias ( < 1 GeV). O

processo dominante é a foto-fragmentação (photo-fragmentation - PF), cujos núcleos se fragmen-

tam em núcleos menores. A figura 4.4 ilustra a contribuição de cada processo para ocorrer a

fotodesintegração das partículas cósmicas [60].

Figura 4.4: Seção de choque de todas as interações núcleo-fóton (Aγ) para um núcleo

de ferro como uma função de energia do fóton no sistema de repouso. As contribuições

são: dipolo ressonante (GDR), quasi-dêuteron (QD), ressonância bariônica (ISOBAR) e

fragmentação. Fonte: Retirado de [60].
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4.1.7 Bremsstrahlung

Outro processo de perda de energia é o Bremsstrahlung, que significa radiação de frenagem,

em que partículas que possuem carga são aceleradas por campos elétricos durante a propagação

e podem ter a sua trajetória desviada. Nesse momento, parte da energia dessas partículas são

liberadas na forma de radiação eletromagnética. O Bremsstrahlung também é um dos principais

mecanismos de produção de raios gama a partir das partículas primárias de raios cósmicos,

contribuindo para a formação de fluxos secundários de raios gama, frutos da propagação dos

raios cósmicos [61].

4.1.8 Radiação Síncroton

Um dos motivos pelos quais não são observados elétrons de altíssimas energias no espectro

de raios cósmicos, é a radiação síncrotron, em que os elétrons são acelerados em campos mag-

néticos e desviados de sua trajetória, liberando energia na forma de luz. A radiação síncrotron

pode contribuir para a formação do campo de fótons necessário para o espalhamento Compton

inverso [62].

4.1.9 Espalhamento Compton Inverso

O processo inverso do espalhamento Compton em um cenário astrofísico ocorre em fontes

de UHECR como AGNs, GRBs e supernovas, tornando-se o principal mecanismo de produção

de raios gama nestas fontes. Nesse processo, elétrons transferem energia para fótons de baixa

energia [63].

Existem três cenários possíveis para a seção de choque do espalhamento Compton inverso:

• Regime Thomson: os fótons emitidos seguem a forma espectral inicial;

• Regime Klein-Nishina: ocorre uma supressão do espectro dos fótons e tal supressão é

delimitada pela energia máxima dos elétrons;

• Regime Klein-Nishina aproximado.
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Nesse processo, fótons de mais baixa energia, tornam-se de altas energias a partir dos três

possíveis mecanismos de transferência de energia de elétrons em regiões quentes, como as encon-

tradas em fontes astrofísicas de raios cósmicos [64].

4.2 CRPropa3

O principal software utilizado neste trabalho para a realização de simulações da propagação

de raios cosmicos foi o CRPropa3 que vem sendo amplamente utilizado pela comunidade científica

interessada na pesquisa de UHECR. O CRPropa3, está na sua terceira versão e conta com vários

módulos que possibilitam o usuário criar diversas situações de propagação dos raios cósmicos.

O software é desenvolvido utilizando a linguagem de programação C++ e utiliza a linguagem

Python como interface, por meio da ferramenta SWIG, que permite a conversão dos comandos

escritos em Python serem executados nos módulos do CRPropa3 elaborados em C++. O pro-

grama é de acesso livre e de código aberto para os usuários, sendo constantemente atualizado

com novas ferramentas e modelos de propagação [65].
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Capítulo 5

Limite superior na Luminosidade de

Raios Cósmicos a partir de raios gama

Neste capítulo será descrito o método utilizado para obter limites superiores na luminosidade

de uma fonte de raios cósmicos, a partir de limites superiores no fluxo de raios gama medidos

pelo observatório H.E.S.S (High Energy Stereoscopic System).

O método baseia-se na produção de raios gama através de processos de perdas de energias já

descritos no capítulo 4 durante a propagação de UHECR.

5.1 Método do cálculo do limite superior na luminosi-

dade de raios cósmicos para fontes individuais

Este método é baseado em [64], [66] e [67]. A partir de medidas do limite superior da

integral do fluxo de raios gama (GeV-TeV) para uma fonte individual, obtêm-se a luminosidade

de UHECR da mesma fonte. O método considera que o espectro da fonte de raios cósmicos segue

uma lei de potência. Tem-se:

dN

dEdt
=

LCR

C0
E−α exp(−E/Ecut), (5.1)

A equação indica que LCR é a luminosidade de raios cósmicos, α é o indíce espectral, Ecut é a
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energia de corte da propagação e C0 é uma constante de normalização definida como:

C0 =

∫ ∞

Emin

dE E−α+1 exp(−E/Ecut), (5.2)

de modo que Emin = 1018 eV é a energia miníma das partículas de raios cósmicos produzidas

pela fonte, uma vez que estamos interessados em possíveis fontes de UHECR. O espectro de

injeção de partículas na fonte é definido como:

dN

dEdt
=

LCR

⟨E⟩0
P 0
CR(E), (5.3)

considerando que P 0
CR(E) é a distribuição de energia normalizada das partículas injetadas que

saem da fonte:

P 0
CR(E) =

E−α exp(−E/Ecut)∫∞
Emin

dE E−α exp(−E/Ecut)
. (5.4)

E ⟨E⟩0 é a energia média, definida como:

⟨E⟩0 =
∫ ∞

Emin

dE E P 0
CR(E) =

∫∞
Emin

dE E−α+1exp(−E/Ecut)∫∞
Emin

dE E−αexp(−E/Ecut)
. (5.5)

Durante a propagação das partículas da fonte até a Terra, os raios cósmicos interagem com os

campos de radiação através dos processos de perdas de energia modificando sua distribuição de

P 0
CR(E) para PCR(E). Portanto, a partir de uma fonte com distância comóvel (Ds) em relação

à Terra e assumindo uma emissão isotrópica, o fluxo de raios cósmicos observado na Terra é:

ICR(E) =
LCRWs(n̂)

4πD2
s(1 + zs)⟨E⟩0

KCR PCR(E). (5.6)

Na equação anterior temos zs que é o redshift da fonte, PRC(E) que é a distribuição de energia

das partículas que chegam à Terra e KRC , o número de raios cósmicos que chegam à Terra, em

relação à quantidade de partículas injetadas.

Portanto, PRC(E) e KRC incluem toda a Física de raios cósmicos durante a propagação, ou

seja, são considerados todos os processos de perdas de energias (capítulo 4). Assim, levamos em

consideração o peso da fonte Ws(n̂), que depende da posição da fonte no céu e do observatório.

Além disso, assume-se uma emissão isotrópica.

Por conta dos processos de perdas de energias gerados durante a propagação das partículas

cósmicas, a fonte de raios cósmicos gera um fluxo de raios gama secundários que é proporcional
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a luminosidade de raios cósmicos. Sendo assim, o fluxo de raios gama observado na Terra é

descrito em função da luminosidade de raios cósmicos:

Iγ(Eγ) =
LCR

4πD2
s(1 + zs)⟨E⟩0

Kγ Pγ(Eγ). (5.7)

De tal forma que, Kγ é o número de raios gama gerado por cada raio cósmico injetado na fonte,

Pγ(Eγ) é a distribuição de energia dos raios gama chegando na Terra e Eγ é a energia dos raios

gama em sí. Portanto, a equação 5.7 funciona de maneira analóga a equação 5.6, uma vez que

Kγ e Pγ(Eγ) englobam, toda a Física da propagação dos raios cósmicos e dos raios gama.

Da equação 5.6, vê-se que a constante de normalização Cs = LRCWs(n̂) possui um limite

estabelecido através do limite superior do espectro de raios cósmicos observados, a partir de um

nível de confiança, o que implica dizer que para uma única fonte, o fluxo medido pelo observatório

não é excedido. A consequência deste limite é que o fluxo máximo de raios gama em relação ao

fluxo de raios cósmicos. Definido pela seguinte equação:

Imax
γ (Eγ ; n̂) =

Cmax
s

Ws(n̂)4πD2
s(1 + z)⟨E⟩0

KγPγ(Eγ) . (5.8)

Por outro lado, considerando que o fluxo de raios gama oriundos dos raios cósmicos da fonte

IUHECR
γ = Ws(n̂)Iγ(Eγ , n̂) é igual ao peso da fonte medido pelo observatório, o fluxo de raios

gama pode ser proveniente do fluxo de raios cósmicos IUHECR
γ (Eγ), ou seja, não depende da

posição da fonte no céu e é a medida do limite superior da integral do fluxo de raios gama, obtido

a partir de um limiar de energia (threshold) dos raios gama em um certo nível de confiança (NC).

Sendo assim, neste método, se o limite superior no fluxo de raios gama multiplicado pelo peso

da fonte é menor que o fluxo de raios gama secundários (IUHECR
γ ), isso indica que as medidas

de raios gama vindas dos observatórios são restritivas o suficiente para obter um limite superior

na luminosidade de raios cósmicos a partir de IUHECR
γ . E, na situação contrária, as medidas dos

observatórios não são válidas para o cálculo. Da equação 5.7, que descreve o fluxo de raios gama

medidos na Terra, é proporcional a luminosidade de raios cósmicos e, portanto, nos fornece uma

maneira de calcular um limite superior na integral do fluxo de raios gama.

O limite superior na integral do fluxo de raios gama é descrito agora como um limite superior

(LS) (Upper Limit) na luminosidade de raios cósmicos para uma fonte individual, sendo:

LLS
RC =

4πD2
s(1 + z)⟨E⟩0∫∞

Eth
γ
dEPγ(Eγ)

ILSγ (> Eth
γ ). (5.9)
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A equação 5.9, é portanto, o limite superior na luminosidade de raios cósmicos a partir de medidas

de raios gama de energia GeV-TeV, o qual ILSγ (> Eth
γ ) é a medida do limite superior da integral

no fluxo de raios gama obtido pelo observatório, a partir do limiar de energia à um certo nível

de confiança. Em vista disso, essa é a equação que resume o método e que nos permite obter

informações de possíveis fontes de raios cósmicos de altas energias.

5.2 Aplicação do método com medidas do fluxo de gama

(GeV-TeV)

Nesta seção, será descrito como podemos aproveitar medidas do limite superior no fluxo de

raios gama feitas por diferentes observatórios para determinar IUHECR
γ já detalhado na seção

anterior. Baseado nos limites superiores do fluxo de raios gama realizada pelo Observatório

H.E.S.S [68] para diferentes fontes, busca-se aproveitar esses limites calculados e aplicar o método

do cálculo do limite superior na luminosidade de raios cósmicos a partir do limite superior no

fluxo de raios gama, na tabela 5.1 as medidas realizadas estão detalhadas.

O Observatório H.E.S.S [68], cuja a sigla significa High Energy Stereoscopic System também

faz a homenagem a Victor Hess, o pioneiro sobre a pesquisa de raios cósmicos. O observatório fica

localizado na Namíbia em uma área conhecida por sua excelente qualidade óptica. O objetivo

do experimento é explorar a produção e propagação de partículas de alta energia no Universo e

encontrar as possíveis fontes.
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Tabela 5.1: Medidas de supernovas observadas com H.E.S.S.. Os limites superiores são

calculados assumindo um nível de confiança de 95% e um índice de lei de potência. Fonte:

Adaptado de [69]

Host galaxy SNe Dist. (Mpc) Flux UL

(> 1TeV)

[10−13 cm2s−1]

NGC 7755 SN 2004cx 26 ± 5. 1.9

NGC 6861 SN 2005dn 38.4 ± 2.7 0.41

NGC 7793 SN 2008bk 4.0 ± 0.4 4.8.

NGC 3095 SN 2008bp 29 ± 6. 5.5.

NGC 922 SN 2008ho 41.5 ± 2.9 7.7

NGC 175 SN 2009hf 53.9 ± 3.8 5.3

NGC 918 SN 2009js 16 ± 3 11

NGC 4945 SN 2011ja 5.28 ± 0.38 5.2

NGC 4419 SN 2012cc 16.5 ± 1.1 10.

NGC 5128 SN 2016adj 3.8 ± 0.1 1.7

Nesse sentindo, uma vez que o observatório não realizou medidas do fluxo de raios gama

provenientes destas fontes, foram obtidos limites superiores do fluxo de raios gama. Sendo no

total dez galáxias com limites superiores medidos.

Para a aplicação do método, é necessário, além do limite superior no fluxo de raios gama,

a exposição da fonte, considerando o campo de visão do observatório, de onde obtemos um

valor para IUHECR
γ que identifica a aplicabilidade do método para o cálculo do limite superior

na luminosidade de raios cósmicos. É necessário considerar duas características provenientes

da fonte individual: a primeira é o número de eventos para cada bin de energia no espectro

de raios cósmicos (medidos pelo observatório) e a segunda, a exposição da fonte em relação ao

experimento de observação [64]. Tal exposição foi obtida utilizando a estatística de Poisson a

partir do espectro de raios cósmicos obtido pelo Observatório Pierre Auger, que define-se como

sendo o limite superior do fluxo em cada intervalo de energia do bin, descrito como:

ȷLSi =
µLS
i

σi
. (5.10)
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Na equação precedente, µi é o limite superior calculado, usando o número de eventos em cada

intervalo de energia no espectro de raios cósmicos do observatório e, σi é a exposição da fonte.

O cálculo foi realizado com 95% de nível de confiança.

Desse modo, podemos calcular o limite superior na integral do fluxo de raios gama em GeV-

TeV em função das distâncias de cada fonte (IUHECR
γ ), considerando o mesmo limiar de energia

apresentado na tabela 5.1. As simulações para o cálculo da integral foram feitas a partir do

software CRPropa3.
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Figura 5.1: IUHECR
γ em função da distância das fontes. Fonte: O autor.

Na figura 5.1, as setas indicam para cada fonte o limite superior na integral do fluxo de gama

à 95% de nível de confiança. Enquanto que a linha azul indica o limite superior no fluxo de

raios gama a partir do limiar de energia (IUHECR
γ (> Eth)), considerando no espectro de injeção

prótons com uma energia miníma Ecut = 1021 eV e, a linha vermelha indica as simulações com

uma composição mais pesada: o ferro. Ambas as simulações consideram um índice espectral

igual à γ = 2.7 do espectro de raios cósmicos da fonte.

Essa figura é muito importante para o método, pois determina se podemos inferir informação

para cada fonte, visto que o método do cálculo do limite superior na luminosidade de raios

cósmicos diz que só podemos realizar o cálculo do LLS
RC uma vez que o limite superior na integral

do fluxo de gama simulado (linha azul (próton) e vermelha (Ferro)) seja superior ao limite de

Programa de Pós-Graduação em Física Aplicada - UNILA



Limite Superior na Luminosidade de Raios Cósmicos baseados em medidas
de raios gama em energia de GeV-TeV 61

cada fonte medido pelo observatório. Caso isso de fato ocorra, podemos dizer que é possível

calcular um limite superior na luminosidade de raios cósmicos.

Sendo assim, das 10 fontes iniciais, a NGC 6861 foi a que obteve o melhor resultado no

sentido de aplicar o método, considerando o indíce espectral igual a 2.7. Poder-se-ia calcular

o limite superior na luminosidade de raios cósmicos desta fonte para várias composições mistas

entre próton e ferro, isso porque qualquer composição mista estaria entre as linhas de composição

mais leve (próton) e mais pesada (ferro).

5.2.1 NGC 6861

A galáxia NGC 6861 (z = 0.00944) é do tipo lenticular, localizada na constelação de Teles-

copium, no hemisfério celeste sul. Diferentemente de outras galáxias do tipo lenticular, a NGC

6861 exibe um anel de poeira e gás ao redor do núcleo da galáxia. Para ela o Observatório

H.E.S.S. mediu com 95% do nível de confiança um limite superior da integral do fluxo de raios

gama, a partir de um limiar de energia de Eth = 1 TeV. Na figura 5.2, vemos a localização da

NGC 6861 no céu celeste.
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Figura 5.2: Localização de UHECRs e de galáxias em coordenadas galácticas. Os pontos

em verde indicam a direção de chegada de 231 eventos com energias E > 52 EeV um

ângulo zenith θ < 80 do Observatório Pierre Auger. Os pontos azuis indicam a direção

de chegada de 72 eventos com energia superiores de E > 57 EeV e um ângulo θ < 55

do Observatório Telescope Array. As estrelas amarelas indicam a localização de eventos

de supernovas e a estrela vermelha indica a localização da galáxia NGC 6861. Fonte:

Retirado de [70]

Usando os limites superiores da integral do fluxo de raios gama (IUHECR
γ (> Eth)), foram

obtidos os limites superiores na luminosidade dos raios cósmicos (Equação 5.9), com as simula-

ções considerando composições mistas e variando o índice espectral. Em cada simulação, foram

consideradas no espectro de injeção da fonte 107 partículas, além de estarem presentes todos os

processos de perdas de energia e produção dos raios gama. A energia de corte (Ecut) foi de 1021

eV.

O software CRPropa3 é utilizado para realizar as simulações que, além de alterarem as

características do espectro de injeção e, propagar as partículas de raios cósmicos a partir da

distância da fonte, também armazenam os gama secundários gerados pelos processos de perda

de energia das partículas primárias. Gerando posteriormente, o fluxo secundário de raios gama

que é considerado como sendo o produto das partículas primárias de UHECR.
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A figura 5.3 apresenta o resultado para o limite superior na luminosidade de raios cósmicos

para a NGC 6861 com diferentes composições:
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Figura 5.3: Limites superiores na luminosidade de raios cósmicos com composições mistas

(H; H e He; H, He, N e Si; H, He, N, Si e Fe) a partir de observações de raios gama para

a fonte NGC 6861 em função do índice espectral com um Ecut = 1021eV. Fonte: O autor.

O método permite calcular um limite superior na luminosidade de raios cósmicos para uma

fonte individual a partir de raios gama (GeV-TeV) e baseia-se na ideia de que os UHECR pro-

duzem raios gama ao longo da sua trajetória da fonte até a Terra e, desse modo, os raios gama

contribuem no fluxo total observado.

A grande vantagem em fazer uso dos limites superiores do fluxo de raios gama para inferir

uma informação sobre uma fonte de raio cósmico é o fato de os raios gama quase não interagirem

com o meio intergaláctico durante a propagação, fazendo com que os fótons de alta energia não

sejam defletidos durante a trajetória. Logo, uma vez que o observatório observa de uma dada

direção do céu um limite superior do fluxo de raios gama, é bem provável que essa região seja

a fonte desse fluxo. Assim, o método considera que esse limite superior no fluxo observado

seja proveniente, não da fonte de raios gama diretamente, mas sim, da propagação de UHECR

provenientes de uma fonte de UHECR.
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5.2.2 NGC 7755 e NGC 175

Além da NGC 6861, obtivemos o limite superior na luminosidade de raios cósmicos para

duas outras fontes: à NGC 7755 (z = 0.00988), uma galáxia espiral localizada na constelação

de Sculptor que hospeda uma supernova (SN 2004cx) e a NGC 175 (z = 0.012856)(SN 2009hf)

que fica na constelação de Cetus e é uma galáxia espiral barrada. Da figura 5.1, vemos que o

limite superior na integral do fluxo de raios cósmicos foi maior que o limite superior do fluxo

obtido pelo H.E.S.S. Entretanto, não o suficiente para obter LLS
RC com composições mistas mais

pesadas. Assim, para essas duas fontes, obtivemos o limite superior na luminosidade de UHECR

apenas considerando próton na composição, como mostra a figura 5.4.
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Figura 5.4: Limites superiores na luminosidade de raios cósmicos com composiçãos: H

(próton) a partir de observações de raios gama para a fonte NGC 7755 e NGC 175 em

função do índice espectral com um Ecut = 1021eV. A linha azul representa a LLS
RC para a

NGC 175 e a linha vermelha representa a LLS
RC para NGC 7755. Fonte: O autor.
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5.2.3 NGC 1068

A NGC 1068 ou Messier 77 (z = 0.00381) é uma galáxia do tipo espiral, cuja a localização é na

constelação de Cetus. Recentemente, o Observatório de neutrinos IceCube observou um excesso

no número de eventos de neutrinos vindos da direção da galáxia NGC 1068. Considerando que o

número de eventos é incompatível com o que seria esperado, o observatório determinou um fluxo

de neutrinos provenientes dessa direção de ϕν ≈ 3 · 10−8 (Eν/TeV)−3.2 (GeV cm2 s)−1. Além

do fluxo de neutrinos, a colaboração MAGIC realizou uma busca por raios gama de altíssimas

energias e, após 125 horas de observação da NGC 1068, foi obtido um limite superior com 95%

de nível de confiança para o fluxo de raios gama com um limiar de energia Eth = 200 GeV, sendo

igual a 5.1 · 10−13 (cm2 s)−1.

Uma vez que nenhuma medida de raios gama foi observada da NGC 1068, utilizamos o

limite superior do fluxo de raios gama obtido pelo MAGIC para aplicar o método e obter um

limite superior na luminosidade de raios cósmicos considerando prótons à altíssimas energias. O

objetivo também foi correlacionar o fluxo de neutrinos obtido pelo Observatório IceCube, com o

método do cálculo do limite superior na luminosidade de raios cósmicos, pois de forma análoga

aos raios gama, os neutrinos também são partículas mensageiras que pouco ou nada interagem

durante a sua propagação com o meio intergaláctico.

Nesse sentido, consideramos que durante a propagação das partículas de UHECR provenientes

da NGC 1068, dois fluxos secundários foram gerados: (I) de raios gama, já descrito pela equação

5.7 e (II) um fluxo secundário de neutrinos, sendo:

Iν(Eν) =
LCR

4πD2
s(1 + zs)⟨E⟩0

Kν Pν(Eν). (5.11)

O limite superior na integral do fluxo de raios gama da fonte em função da distância para a NGC

1068, considerando um indíce espectral de 2.7 e o limiar de energia obtido pelo Observatório

MAGIC sendo igual à 200 GeV está descrito na figura 5.5.
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Figura 5.5: IUHECR em função da distância das fontes. Fonte: O autor.

Como o limite superior na integral do fluxo de raios gama para uma composição de próton

foi maior que o limite superior da fonte obtido pelo Observatório MAGIC, pode-se determinar

LLS
RC para a NGC 1068, bem como, o limite superior no fluxo de neutrinos em diferentes cenários

(variando o índice espectral). A tabela 5.2 mostra os resultados obtidos para o limite superior

da luminosidade de raios cósmicos e o limite superior no fluxo de neutrinos variando o índice

espectral de 2.7 à 3.0.
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α LUL
CR(Proton) IUL

ν

[ erg s−1 × 1042] [10−14 cm−2 s−1]

2.7 2.78 4.84

2.8 4.46 7.76

2.9 7.21 12.53

3.0 11.0 19.22

Tabela 5.2: Limite superior para a luminosidade de UHECR considerando prótons na

fonte para a NGC 1068 a partir de observação de raios gama e, o limite superior no fluxo

de neutrinos simulado para cada índice espectral. Fonte: O autor.

Neste capítulo, utilizamos o software como o CRPropa3 para realizar a propagação de

UHECR e aplicado o método do cálculo do limite superior na luminosidade de raios cósmi-

cos a partir de medidas de raios gama para fontes individuais [66], [67]. O método considera

que, durante a propagação dos UHECR, é gerado um fluxo secundário de raios gama e neutrinos

medidos aqui na Terra. As medidas realizadas pelos observatórios fornecem um limite superior

na integral do fluxo dos raios gama em GeV-TeV para cada fonte e permite relacionar medidas

de raios gama com possíveis fontes de UHECR, considerando que o limite superior na integral

do fluxo de raios gama medido é produto de raios cósmicos, o que significa dizer que o método

considera que não há emissão de raios gama diretamente da fonte.

Assim se obteve o limite superior na luminosidade de UHECR para cada fonte. Das fontes

estudadas, conseguimos obter a LLS
RC para as fontes NGC 6861 que hospeda uma supernova (SN

2005dn), utilizando composições mistas. Para as fontes NGC 7755 (SN 2004cx), NGC 175 (SN

2009hf) e NGC 1068, uma composição mais leve foi utilizada com prótons, apenas, saindo da

fonte.

O método aqui descrito é importante para a Física de partículas, uma vez que este tipo
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de resultado é relevante para modelos que visam descrever a geração de raios cósmicos ultra

energéticos. Assim, obter a luminosidade de raios cósmicos é importante para caracterizar os

modelos para fontes de raios cósmicos, como também para modelos de aceleração de partículas.
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Nesta dissertação, estudamos e aplicamos o método do cálculo do limite superior na lumi-

nosidade de UHECR para fontes individuais, a partir de medidas do limite superior do fluxo de

raios gama obtidas por diversos experimentos. Consideram-se os diversos efeitos que ocorrem

durante a propagação dos UHECR e a produção de partículas mensageiras que chegam até a

Terra.

O capítulo 1, revisa os principais modelos que visam explicar os mecanismos de aceleração e,

consequetemente, o ganho de energia das partículas cósmicas através do mecanismo de Fermi de

primeira ordem. Descreve também a Lei de potência para o espectro de raios cósmicos observados

a partir da Terra, além de destacar o diagrama de Hillas que relaciona as grandezas físicas (campo

magnético e raio) dos objetos astrofísicos como possíveis fontes aceleradoras de raios cósmicos.

No capítulo 2 apresenta-se o estudo de possíveis fontes de UHECR em uma perspectiva

de compreender possíveis cenários de partículas nas proximidades do horizonte de eventos de

buracos negros. Foram analisados dois cenários diferentes: no primeiro, levou-se em consideração

as soluções das equações de Einstein no vácuo para um objeto compacto, esférico e estacionário

(solução de Schwarzschild); no segundo cenário, foram estabelecidos limites para a rotação de

um buraco negro de Kerr. Para ambos os cenários, analisou-se as equações geodésicas de ṙ e

Ec.m de sistemas com partículas realizando órbitas estáveis.

No terceiro capítulo, foram revisados os principais observatórios que realizam medidas e

detectam a interação de UHECR com a atmosfera terrestre, destacando o Observatório Pierre

Auger e o futuro observatório de raios gama, Chrenkov Telescope Array (CTA). Abordou-se

os métodos de detecção através dos detectores de superfície e de fluorescência para o caso do

Observatório Pierre Auger e os tipos de telescópios que serão utilizados pelo CTA nos próximos

anos.
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O capítulo 4 detalhou os principais processos que ocorrem durante a propagação dos raios

cósmicos até a Terra, destacando, principalmente, a produção de partículas mensageiras como

os fótons de altas energias (raios gama) que, uma vez formados a partir dos UHECR, geram um

fluxo secundário de raios gama. Os principais mecanismos de perda de energia dos UHECR são

a fotoprodução de píons e a fotodesintegração de núcleos mais pesados. Também foi brevemente

descrito o software utilizado para a realização de simulações da propagação de raios cósmicos

ultra energéticos, o CRPropa3.

Por fim, o capítulo 5 abordou o método pelo qual se obteve os resultados dessa dissertação

do limite superior na luminosidade de raios cósmicos para três fontes diferentes. Sendo elas

supernovas que ocorreram dentro de três galáxias do tipo Seyferts, cujas medidas do limite

superior do fluxo de raios gama foram realizadas pelo Observatório H.E.S.S. Com essas medidas

e aplicando o método, conseguiu-se obter a máxima luminosidade de UHECR para as diferentes

fontes analisadas. Esses resultados mostram a importância de considerar os efeitos da propagação

dos raios cósmicos desde à sua fonte até a Terra, para que seja possível compreender como um

todo a Física dos UHECR e, a partir disso, construir os modelos teóricos a respeito do tema.

Uma última análise foi feita usando os dados dos Observatórios IceCube e MAGIC a respeito

das medidas de um fluxo de neutrinos vindas da direção da galáxia NGC 1068. Relacionando

esses dados e aplicando o método obteve-se em diferentes cenários um fluxo de neutrinos e a

máxima luminosidade de raios cósmicos.
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