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“All that we see or seem is but a dream within a dream.”

Edgar Allan Poe

“Stars are my favorite things. I always lie and look at them before I go to sleep, and
wonder who is on them and how one could get there. The sky looks so friendly with all

those little eyes twinkling in it.”

Snufkin, Comet in Moominland.






Resumo

Raios césmicos permeiam toda a Galaxia e, ao se transportarem nela, interagem com
diferentes fontes e fases do meio interestelar. A interacao destas particulas relativisticas
com nuvens moleculares produz emissao nao térmica, principalmente nas altas energias.
Estudar a emissao de raios gama das nuvens moleculares produzidas pelos raios césmicos
galécticos é, atualmente, a melhor forma de estudar a aceleracao e a propagacao dessas
particulas (Gabici, 2013)). Devido & emissdo gama detectada em observatdrios de altas
energias, fol possivel observar a existéncia de remanescentes de supernova (RSN) atuando
como fontes de raios césmicos proximos dessas nuvens.

Diante desse cenario, investigamos a interacao dos raios césmicos de fundo e de RSNs
com nuvens moleculares, com grande énfase no dominio dos raios gama. Primeiro, utiliza-
mos a comparacao das escalas temporais dos principais processos fisicos envolvidos, a fim
de obtermos os mais relevantes para os raios césmicos interagindo com a nuvem. Como
resultado, temos que a difusao é o processo que rege o transporte das particulas.

Em seguida, realizamos o calculo de radiagao nao térmica e transporte dos raios césmicos.
Utilizamos o co6digo TANDIL para resolver a equacao de transporte para prétons e pares
elétron-positron em uma grade 3D: duas dimensoes espaciais mais uma na energia. Im-
plementamos esse cddigo de transporte modular, ja adaptado para o caso de particulas
de altas energias interagindo em nuvens moleculares, resultando em mapas de emissao e
distribuicao espectral de energia em todo o espectro eletromagnético.

Por fim, aplicamos nosso modelo de remanescente de supernova injetando raios césmicos

em uma nuvem molecular a fonte J1908+0621 detectada pelo observatorio LHAASO.






Abstract

Cosmic rays permeate the whole Galaxy and as they transport through it they inte-
ract with different sources and phases of the interstellar medium. The interaction of the
relativistic particles with molecular clouds produces nonthermal emission mainly at high
energy. Studying the gamma-ray emission from the molecular clouds produced by galactic
cosmic rays is currently the best way of studying the acceleration and propagation of these
particles (Gabici, 2013)). Due to the gamma-ray emission detected in high-energy observa-
tories, it was possible to observe the existence of supernova remnants (SNR) acting as a
cosmic rays source near these clouds.

Following this scenario, we investigated the interaction of background cosmic rays and
of the SNRs with molecular clouds with great emphasis on the gamma-ray domain. Firstly,
we used a comparison of the time-scales of the competing physical processes involved in
order to obtain the most relevant ones to the cosmic rays interacting with the cloud. As a
result, we obtained that the diffusion is the dominant process in the particles’ transport.

Then, we performed the calculation of nonthermal radiation and the transport of cosmic
rays when interacting within the clouds. We used the Tandil code to solve the transport
equation for protons and electron-positron pairs in a 3D grade: two spatial dimensions and
another in energy. We implemented this modular transport code, already adapted to the
case of high-energy particles interacting in molecular clouds, in order to produce emission
maps and spectral energy distributions in the whole electromagnetic spectrum.

Finally, we applied our model of the SNR injecting cosmic rays in a molecular cloud

model to the source J1908+0621 detected by the LHAASO observatory.
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Capitulo 1

Introducao

Nuvens moleculares (NMs) s@o regides que fazem parte do meio interestelar, sendo den-
sas e frias, com temperaturas por volta de 10 a 20 K (Larson), 2003). Elas sao turbulentas
com campos magnéticos que auxiliam na sustentacao dos gases e poeira contra a intensa
forga gravitacional, impedindo o seu colapso. Além disso, as nuvens apresentam estruturas
filamentares e agrupamentos de moléculas, que apresentam rotacao e campo magnético,
formadas por Hy com densidade de aproximadamente n = 103 cm ™ (Bodenheimer, 2011)).

Na Galaxia, essas nuvens normalmente se encontram localizadas em regioes dos bragos
espirais ou em grandes complexos com escalas da ordem de 1kpc e 10" M, (Larson, 2003)).
E, ainda nesses sistemas, encontram-se as NMGs (Nuvens Moleculares Gigantes), da ordem
de 100 pc (Larson, 2003).

Os raios césmicos (RCs), particulas relativisticas que ja escaparam das fontes em que
foram produzidas e por estarem soltas no meio interestelar, durante seu transporte pela
Galaxia, acabam interagindo com as nuvens moleculares que encontram no seu percurso e,
dessa interagao, produzem emissao nao térmica nas altas energias, mais especificamente no
dominio dos raios gama. Inclusive, as NMGs surgem como uma possivel fonte passiva de
raios gama, isto é nuvens localizadas longe de aceleradores ativos de RCs. A detecgao de
raios gama dessas nuvens nos permite estudar o mar de RCs sem contaminacao substancial
por particulas injetadas por objetos préximos (Tibaldo et all [2021] e as referéncias nele
citadas).

Algumas NMs estao localizadas préximas de aceleradores de RCs. De acordo com
Gabici et al.| (2007), por conta disso, essas nuvens permitem identificar as fontes dessas
particulas, uma vez que acabam sendo locais com grande interacao das particulas rela-

tivisticas com o gas denso e magnetizado que resultam em emissoes de raios gama (Gabici
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et al., 2009). Ou seja, justamente por conta dessas nuvens serem muito densas e estruturas
enormes, é possivel observar a emissao gama advinda das colisoes dos RCs com o material
delas e localizar os aceleradores. Sem essas nuvens, é dificil identificar as fontes de RCs,
uma vez que eles acabam sendo facilmente desviados de suas trajetérias por conta de cam-
pos magnéticos galacticos. Além disso, mesmo que a nuvem nao esteja nas vizinhancas de
um acelerador, por conta dela estar embebida em raios cosmicos galdcticos, ainda ocorre
a emissao de raios gama (Gabici et al., 2007)).

Dentre os possiveis aceleradores de RCs, podemos destacar os remanescentes de su-
pernova (RSNs). Por conta da estrutura filamentar e densa das NMs, temos atividade de
formacao estelar. Assim, estrelas massivas nascem nessas regides mais densas proximas as
NMs ou dentro delas e, por conta do seu curto periodo de vida, acabam passando pela
fase de supernova de colapso de nicleo (ou supernova tipo II) antes de conseguirem se
distanciar muito do seu local de nascimento, permanecendo em complexos préximos as
NMs (ou ainda dentro delas) que lhe deram origem. Dessa forma, temos RSNs fisicamente
relacionados com as NMs. Das interagoes entre eles, é possivel observar a producao de
emissao gama, o que evidencia a possibilidade dos RSNs contribuirem como fontes de RCs
(Slane et al.l 2015).

Sabendo da presenca dos campos magnéticos nas nuvens e que as particulas de altas
energias se movem por difusdo, Longair (2011) explica que elas podem estar sujeitas a
influéncia desse campo, bem como sofrer ganhos e perdas de energia. Os nicleos podem,
ainda, sofrer processos de espalhamento (spallation) (Longair, 2011)).

Para que o RC consiga, de fato, adentrar na NM, temos alguns fatores que precisam ser
levados em consideracao. Como dito anteriormente, as particulas se locomovem por meio
da difusao, assim, Gabici et al.| (2007)) colocam como fatores a sua difusdo em um campo
magnético, a advecgao resultante de turbuléncias dentro da nuvem e as perdas energéticas.

Diante desse cenério, neste trabalho serd adotado o modelo de (Gabici et al.| (2007) para
obtermos as escalas temporais relevantes para a propagagao dos RCs dentro da NM. Assim,
realizaremos os célculos referentes aos tempos dinamico (74y,), de difusdo do préton na
nuvem (74g), de colisio do préton (rp) € de transporte advectivo (Taqy). E importante
calcularmos as escalas temporais, ja que elas permitem compreender qual é o processo fisico
predominante dentro da NM, de forma que procuramos encontrar qual tempo é o menor

entre os avaliados, pois € ele que ira ditar qual é o mecanismo relevante no transporte das
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particulas dentro da NM.

Uma das escalas de tempo importantes de processos ocorrendo dentro da NM é a da
difusao 7qi¢, dado que a distribuicao dos RCs pode se modificar ao longo do seu transporte,
especialmente ao adentrarem regioes com campo magnético e turbuléncias, eles podem
sofrer perdas radiativas e se transportarem pelo processo difusivo (e.g. [Romero, 2011)).
Dessa forma, o estudo também procura entender como ocorre esse processo de difusao e
interagao das particulas dentro da NM, que resulta em uma emissao nao térmica e na
producao de pares elétron-pésitron.

Em um primeiro momento, o modelo adotado sera para o caso em que nao hé injecao de
particulas na nuvem. Iremos considerar a difusao dos préotons do “mar de RCs” galacticos,
ou seja, o RCs de fundo. Em seguida, iremos colocar um RSN como fonte de RCs,
injetando-os dentro da nuvem. Em ambos os casos, temos como objetivo a investigacao
da interacao dos RCs com NMs, calculando a equacao de transporte de RCs e a radiacao
nao térmica produzida por eles ao interagirem com a NM.

Por fim, apds realizadas simulagoes, iremos aplicar no nosso modelo a uma fonte detec-

tada pelo observatorio LHAASO, no que chamamos de ajuste do modelo.
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Capitulo 2

Metodologia

2.1 FEscalas Temporais

A fim de podermos dar inicio a analise e ao estudo de emissao nao térmica e da difusao
dos RCs nas NMs, foi necessario, primeiro, fazer um estudo tedrico sobre escalas temporais,
processos de difusao, NMs e processos fundamentais das altas energias.

Apéds o estudo tedrico, deu-se inicio a reproducao dos resultados obtidos por |Gabici
et al.| (2007). No artigo, os autores falam sobre a importancia de compreender as escalas
temporais envolvendo cada processo que pode ocorrer na nuvem, antes de comecar os
calculos que envolvem o transporte dos raios cosmicos como a equacao de transporte, uma
vez que precisamos verificar quais processos sao relevantes dentro da NM - estamos sempre
interessados nas escalas de menor duragao, ou seja, as referentes aos processos fisicos que
irdo acontecer primeiro dentro da nuvem. Assim, nesse primeiro momento, calculamos as
quatro escalas temporais: tempo dindmico (74yn), tempo de difusdo do préton na nuvem
(Taifr), tempo de colis@o do préton (7,,) € tempo de transporte advectivo (Taay)-

Comecando com o tempo dinamico, ou também chamado de tempo de queda livre, que
pode ser descrito, no caso de uma estrela, como quanto demoraria para que uma particula
teste que estd localizada na sua superficie caisse em dire¢ao ao seu ntcleo (Horvath, 2020).
O conceito pode ser utilizado no contexto da NM, como o tempo que uma particula teste
levaria para se mover da borda da nuvem até o seu centro. Vale lembrar, que conforme
Horvath| (2020) descreve, esse conceito é sobre uma situacao idealizada, na qual nao ha-
veria outras forcas e interrupgoes atrapalhando a trajetoria da particula. |Gabici et al.
(2007) também colocam que esse tempo, de certa forma, pode servir como um limite baixo

da expectativa de vida da nuvem, ja que existe uma série de outros fatores que podem
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influenciar no colapso, inibindo-o. No caso, |Gabici et al. (2007) fazem uma referéncia a
Shu et al.| (1987) que falam sobre o campo magnético e pressao adicional vinda de fluidos
e sua turbuléncia como os fatores que podem inibir o colapso gravitacional da nuvem. Ire-
mos utilizar o 74y, como um parametro para avaliarmos a importancia das outras escalas
temporais, ou seja, quanto mais proximas estiverem de 74y, menos relevantes serao seus
processos fisicos dentro da NM, dado que o tempo dinamico é um limite de expectativa de
vida do sistema idealizado.

Diante disso, temos o tempo dinamico dado por:

Tamn ~ (V/Gp) ™' = (Gp) ™2, (2.1)

onde G ¢ a constante da gravitacao universal e p é a densidade da nuvem, p = mpng,s,
onde m;, ¢ a massa do proton e ng,s a densidade do gas.
A préxima escala temporal relevante é o tempo de difusdao. Para o presente estudo
e para |Gabici et al| (2007), a particula levada em consideragdo é o préton, ja que os
RCs sao majoritariamente constituidos de prétons. Aqui, no regime das altas energias,
temos que os RCs nao interagem entre si, j4 que sao poucos. Como temos que essas
particulas estao inseridas em campos magnéticos que apresentam inomogeneidades que
acabam por ser centros de espalhamento (scattering), os RCs se encontram, entdo, em
um movimento difusivo produzido por essas inomogeneidades. Esse movimento é, entao,
descrito pelo coeficiente de difusao da Equacao [2.6 Assim, temos que esse coeficiente nos
da o espalhamento dessas particulas. O coeficiente de difusao pode ser parametrizado da
seguinte forma:
E\’

D(E) = xDo (B_/?)) ’ (2:2)
onde F ¢é a energia do proton dada em GeV e B é o campo magnético dado em pG. Ja Dy
assume o valor de 3 x 10?" cm?s™! e § = 0.5. Estes valores sao tipicos no meio interestelar
da Galéxia. E, por fim, o valor de y quantifica a supressao (y < 1) ou acréscimo (xy > 1)
da difusao em respeito ao valor de referéncia na Galaxia. Para o estudo feito, foram usados
x = 0.01 e x = 1. Os valores de x e § dependem da turbuléncia do espectro de poténcia
do campo magnético.

Assim, temos o tempo de difusao dado por:
_ R
Tdiff = 6D(E)’

(2.3)
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onde Ry € o raio da nuvem e D(FE) é o coeficiente descrito na Equacao

A terceira escala temporal relevante é o tempo de colisao, 7,,, e ele envolve a perda
de energia da particula ao se difundir pela nuvem. Essa perda é resultado das colisdes do
préton com outros prétons. Portanto, precisamos levar em consideragao a secao de choque
do préton e o coeficiente de inelasticidade, 0, = 40mb e x = 0.45, respectivamente (Gabici
et al., 2007).

Temos o tempo de colisao do préton, processo chamado de préoton-préton, dado por:

1
Tpp = ———— (2.4)

NgasTpphe’

Essa escala temporal é praticamente independente da energia, uma vez que os valores da
secao de choque e do coeficiente de inelasticidade basicamente nao se alteram para prétons
com energias de 1 GeV a centenas de TeV. A dependéncia da energia existe, mas é muito
pequena.

Finalmente, a tltima escala temporal importante é o tempo de advecgao. Essa escala
leva em consideracao a turbuléncia dos fluidos da nuvem, ou seja, as particulas acabam
sendo transportadas por essas correntes turbulentas. A partir de observagoes de linhas

moleculares vindas das NMs podemos obter suas larguras Av que indicam a velocidade da

turbuléncia interna, a qual estd relacionada com o raio da nuvem, Av = R%® conforme
Shu et al.| (1987)). Assim, temos o tempo de advecgao dado por:
Rcl
Tadv = . 2.5
© A (2:5)

2.2 Equacao de Transporte

Conforme visto nas escalas temporais, a escala de tempo referente aos processos de
difusao é de grande importancia para o proton dentro da NM, uma vez que sua trajetoria
acaba sendo influenciada por elementos da nuvem: campos magnéticos, turbuléncias, ra-
diacdo e matéria (Romero, 2011)). |Longair| (2011) pontua que o campo magnético acaba
influenciando na difusao e no espalhamento aleatério por conta de irregularidades e flu-
tuagoes existentes nele, além do préprio fluxo das particulas que também pode ser irregular.

O que podera descrever esse movimento da particula no meio é o coeficiente de difusao
D (Longair}, 2011)). Com ele, uma distribuigao de particulas tem seu transporte dado por

difusdo ditado pela composigao fisica do meio (Romero, 2011)). Portanto, esse coeficiente
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ird depender da composi¢ao e pode assumir diferentes valores (Romero| 2011)). Para o

1 que corresponde a um regime lento

presente estudo, adotamos o valor de 3 x 10%° cm? s~
de difusao, devido ao alto grau de turbuléncia esperado dentro das nuvens ﬂ
A distribuicao de particulas N, dentro da NM segue a seguinte equagao de transporte,

em coordenadas esféricas (e. g. |del Valle et al. (2015))):

ON, P .
5= D) (%8 (1252) + iy (sn05p)]

—2 (P(r,0,E) N,) + Q,(r,0, E.1). (2.6)

Na Equacao acima, o primeiro termo corresponde a difusao espacial. As perdas de
energia radiativa sao dadas pelo termo P(r, 6, E) e o termo de inje¢ao de particulas no
sistema é dado por Q,(r, 0, E,1).

O termo de injegao Q,(r, 0, E., t) é calculado conforme:

Qp(r,0, E,t) = Qo B~ 8*(7 — ), (2.7)

onde temos que )y é a normalizacao relacionada com a poténcia injetada em particulas, £
é a energia e a o indice da lei de poténcia. E, por fim, 7. éa posicao do RSN em relacao
a nuvem.

Para o primeiro problema sem o RSN, no qual consideramos apenas os RCs de fundo,
nao estao sendo injetadas particulas na NM, de forma que o termo Q,(r, 6, E,t) é nulo.
Todavia, ao incluirmos uma fonte injetora de particulas no sistema - o RSN, o termo
Qp(r, 0, E,t) passa a ser diferente de zero.

Além disso, quando estamos tratando de um caso estacionario, ou seja para os RCs de
fundo, o célculo é feito levando em consideracao o fluxo e transporte dos prétons dentro da
nuvem. Neste trabalho seguimos o tratamento feito em del Valle et al.| (2015). Os RCs nao
adentram na NM livremente, o que ocorre é uma difusao de forma lenta. Especialmente,
inclusive, em regioes mais densas da nuvem, o que faz com que seja necessario resolver a
Equacao para o caso estacionario. Portanto, a Equacao [2.6] pode ser resolvida para
/0t = 0.

Para esse caso estacionario é possivel adotar a condi¢ao de borda na qual a distribuicao

N, seja igual ao “mar de RCs” nos limites da nuvem, em outras palavras consideramos o

! Quanto maior for a turbuléncia, mais tempo a particula ficard dentro da nuvem e mais devagar serd

a difusao.
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fluxo dos RCs de fundo galécticos observados localmente, que pode ser dada por:

B\ 27
JE(E) = 2.2 (GeV) em s tsr !t GeVl (2.8)

de forma que esse fluxo se relaciona com a distribuicao N, pela relagao:

4
Np - ?JCR (29)

Com ¢ sendo a constante da velocidade da luz no vacuo.

Também, aqui se considera a aproximacao dos RCs como prétons, ja que sao majori-
tariamente constituidos por eles, bem como leva-se em consideracao os pares produzidos
das colisoes dos prétons de altas energias com os protons “frios” da nuvem no processo

préton-proton.

2.3 (Codigo TANDIL

Em seguida, a proxima etapa para o presente estudo consistia em preparamos o com-
putador com uma méquina virtual para utilizar o Linux Debian (Xfce) e instalacao das
bibliotecas MULTIGRID e OPENBLAS a fim de ser possivel operar o cédigo TANDIL [}, de-
senvolvido por Reinaldo Santos-Lima e Maria Victéria del Valle.

Escrito utilizando a linguagem de programagao FORTRAN, o coédigo TANDIL permite
obter a resolucao da equagao de transporte para prétons e pares elétron-pésitron simulta-
neamente em uma grade 3D, com duas dimensdes espaciais (r,0) e uma de energia (E).
A grade adotada foi [0, 50 pc] x [0, 7] x [1073, 10°eV]. As grades espaciais estao em
coordenadas esféricas e com espagamento uniforme e a grade da energia estd em escala
logaritmica. O tamanho do dominio nos entrega a quantidade de pontos na grade, de
forma que adotamos uma resolucao da grade para a coordenada r de 32 pontos, para 6, 1
ponto, e para E, 64 pontos. A coordenada 6 possuir apenas um ponto significa que nao
hé dependéncia nessa coordenada, ou seja, um valor ja é representativo de todos os outros
valores.

E importante ainda pontuar que o TANDIL é programado para utilizar diferentes co-

ordenadas. Conforme mencionado, fizemos uso dele em coordenadas esféricas (r, ¢). Essa

2 0 c6digo TANDIL foi utilizado nos trabalhos: |del Valle et al.| (2015), |del Valle et al.| (2018) e del Valle
e Pohl| (2018)
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escolha se deve ao fato de estarmos trabalhando com uma NM, de forma que a modelagem
esférica atende melhor a simetria do problema. No que concerne ao coeficiente de difusao,
ele apenas ¢é resolvido com dependéncia na energia, pois o Tandil nao consegue resolvé-lo
com dependéncia espacial, sendo essa uma limitacao do cédigo.

Uma vez obtida a distribuicao de particulas relativisticas, estamos interessados em
investiga-la em um determinado dominio do espectro eletromagnético referente as altas
energias. No caso analisado, queremos a distribuicao dessas particulas no dominio dos raios
gama. Por conseguinte, o codigo também calcula a luminosidade resultante da emissao de
raios gama produzida pelos RCs na NM, de acordo com o tempo. Além disso, por conta
da producao de pares elétron-pésitron e a conseguinte radiacao sincrotron advinda desse
processo, a luminosidade também apresenta contribui¢ao do sincrotron emitido por essas
particulas. E, ainda, importante pontuarmos que no calculo da distribuicdo de particulas
usamos uma aproximacao de difusao e resolvemos a Equacao macroscopicamente.

O TANDIL é modular, de forma que ele resolve cada parte da Equacao separa-
damente. A primeira parte da equacao de transporte referente a difusao é resolvida por
método semi-implicito, no qual, para o cédigo, é utilizado o método Crank—Nicolson. Ele
trabalha com condigoes de menor CFL (condigao de convergéncia - Courant—Friedrichs—Lewy

(Courant et al., [1967)) para que a solugao seja a mais estavel possivel.

0

O termo das perdas de energia: —z%

(P(r,0, E)N,) é uma advec¢ao no espago das
energias. Ele ¢é resolvido utilizando um esquema de upwind de segunda ordem. J& o termo
da injec@o de particulas Q,(r, 0, E,t) é resolvido pelo método explicito de Euler.

Além de resolver a equacao de transporte, de forma a obter a distribuicao das particulas
e as emissividades proton-préoton e sincrotron, o TANDIL também possui outras duas
fungoes que foram utilizadas no presente trabalho.

A primeira delas é a SED_CORE, que permite obter a SED (spectral energy distribution),
apenas do nucleo da nuvem, na qual o raio desse nucleo pode ser determinado por um
parametro alteravel do codigo.

A outra funcao é o SUM_STARS, que, para uma energia fixa da grade, transforma os
dados obtidos pela resolugao da equacao de transporte em coordenadas esféricas (Equagao
2.6, projetando-os em um plano xy e somando as contribui¢oes de cada particula, uma

vez que a fonte nao é espacialmente resolvida, precisamos dessa funcao do cédigo para que

possamos trabalhar com a luminosidade integral. Dessa forma é possivel criar um mapa
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de distribuicao de particulas e de emissao dos resultados.
Os parametros de entrada existentes e suas respectivas fungoes encontram-se detalha-

damente descritos no Apéndice [7.1]
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Capitulo 3

Resultados das escalas temporais e simulacoes

3.1 Resultados das escalas temporais

Como o propdsito do célculo das escalas temporais é a reproducao dos resultados de
Gabici et al.| (2007)), precisamos levar em consideragao o cendrio proposto pelos autores do

artigo. Destarte, utilizamos os mesmos parametros da Tabela [3.1}

Tabela 3.1 - Parametros fisicos da nuvem molecular utilizados no calculo das escalas temporais.

R, 20 pc
My |2 % 10° M,
By | 104G
Ngas | 300 cm™

A fim de obtermos estes resultados, desenvolvemos um cédigo préprio em PYTHON.
As figuras foram produzidas utilizando o pacote MATPLOTLIB e no cédigo também fizemos
uso dos pacotes NUMPY e MATH.

A Figura mostra as escalas temporais dos mecanismos mais importantes do sistema,

em funcao da energia cinética das particulas.
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Escalas Temporais

106 4

105 4

1_04 4

Tempo [anos]

3
10 — t.dyn

pp
— tdifx=1
102 { — t dif X =0.01
— tadv

T T T T
10° 10! 102 10° 104 10°%
Energia [GeV]

Figura 3.1: Escalas temporais em funcao da energia cinética das particulas dos processos fisicos mais
relevantes do sistema.

3.2 Configuracao da nuvem molecular

Modelamos uma NM com os parametros listados na Tabela[3.2] A escolha dos parametros
foi baseada nos valores utilizados por |Gabici et al.| (2007)). Utilizamos como raio o valor

de 50 pc, comum as NMs.

Tabela 3.2 - Parametros fisicos da nuvem molecular e coeficiente de difusao utilizados nas simulagoes.

R, 50 pc
Reore 0.5pc

M, 2 x 105 M
By 10 uGG
Neore 10*cm ™3

Dy |3 x10®cm?s™!

A densidade depende do raio da nuvem da seguinte maneira:

n(R) = —1 N <R%>ﬂ

onde R é a distancia contada a partir do centro da nuvem, R,, é o raio do ntcleo e § é um

, (3.1)

parametro livre.

O campo magnético depende da densidade da nuvem. Espera-se um valor mais alto

em regioes mais densas. A distribuicao ao longo da nuvem é dada por:

B~ 100 ( )" uG, (3.2)

104em—3
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onde 7 é igual a 0.5.

3.3 Resultados do cédigo Tandil

3.3.1 Distribuicao de particulas, emissao gama e radiacao sincrotron - caso dos RCs de

fundo

O primeiro modelo adotado foi o caso de RCs de fundo difundindo na NM. Nés utili-
zamos o fluxo de RCs observado localmente dado pela equacao (e. g.|[Simpson, [1983)).
Consideramos o sistema em estado estacionario e adotamos o regime de difusao lento, no
qual o y equivale a 0.01.

Assim, foi possivel obter a distribuicao das particulas por unidade de volume em funcao
da distancia radial medida desde o centro da NM, conforme visualizado na Figura 3.2 para
o tempo de integracao t = 2Myr. A solucao desejada é aquela do estado estacionario,
porém aqui resolvemos o problema equivalente, integrando a equacao até um tempo onde

o sistema ja nao apresenta mudancgas temporais.

Distribuicdo de particulas pela distancia para X = 0.01

—4.0 1

—4.5 4

—5.0 1

—5.5 1

—6.0 1

Ulecm™3]

—6.5 1

—7.0 4

—— Prétons
—7.5 7 —— pares Elétron-Positron

0 10 20 30 40 50
r[pcl

Figura 3.2: Numero de particulas por unidade de volume em fungao da distancia radial medida a partir

do centro da nuvem, para prétons e pares elétron-positron.

Em seguida, utilizando a fungao SUM_STARS explicada na Segao é possivel obter um
mapa da distribuicao dessas particulas na nuvem para a energia fixa de 10 GeV, conforme

podemos observar na Figura [3.3]



36 Capitulo 3. Resultados das escalas temporais e simulagées

Prétons 1e11 Pares elétron-pdsitron 1e8
35
25 ©
3.0
2.0
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o 15 o
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—40
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(a) Distribuicao de prétons. (b) Distribuicao de pares.

Figura 3.3: Mapas das distribuigoes das particulas relativisticas na nuvem para xy = 0.01 e energia de
10 GeV.

Assim, uma vez obtida a distribuicao dessas particulas, o cédigo também calculou a
emissao gama e a radiagao sincrotron responsaveis pela luminosidade da nuvem. Podemos

observar o mapa dessa emissao na Figura cujos dados também foram obtidos utilizando

a funcdo SUM_STARS.

Emissividade em E = 10GeV Emissividade em E = 2.4 GHz 1e24
0.016
40 4.0
0.014
35
0012 _ 20 _
T 307
0.010 = <
» 25 0
2 P R P
= 0.008 ? =~ 20 ﬁé
\ ;
0006 § 15 g
o —20 o
0.004 10
0.002 —40 0.5
0.000 0.0
-40 -20 0 20 40 -40 -20 0 20 40
x [pc] x [pc]
(a) Emissdo gama. (b) Radiagao sincrotron.

Figura 3.4: Mapas das emissoes das particulas relativisticas na nuvem para xy = 0.01 e energia de 10 GeV.

Por fim, temos o grafico da distribuicao espectral de energia na Figura Nesse
grafico, incluimos também a luminosidade do ntucleo da NM, obtida utilizando a funcao

SED_CORE. O pico aparecendo nas energias ~ 0.1 GeV é um artificio numérico.
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Distribuicao espectral de energia da nuvem para X=0.01
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-5.0 —-2.5 0.0 2.5 5.0 7.5 10.0 12.5
log10(E [eV])

Figura 3.5: Distribuicao espectral de energia para x = 0.1 - da nuvem toda e do ntcleo.

3.3.2 Distribuicao de particulas, emissao gama e radiagao sincrotron - caso do RSN

Apés calcularmos a distribuicao dos RCs de fundo difundindo na nuvem e em um
regime lento em estado estacionério, colocamos uma fonte no sistema. Assim, agora temos
um RSN em r=40pc dentro da NM injetando particulas. Os parametros da NM sao os
mesmos descritos na Segao e o regime ainda ¢ lento.

Para esse caso, adotamos uma poténcia de injecao de 10%¢ergs™!. A distribuicao da
injecao foi uma lei de poténcia na energia com indice « igual a -2.2. As energias minimas
e maximas de injecao sendo de 1 GeV e 10°GeV, respectivamente. Nés consideramos o
transporte de particulas integrando durante 1 Myr.

Com isso, temos o mapa da distribuicao de particulas injetadas na NM pelo RSN

utilizando a funcao SUM_STARS do TANDIL. Podemos observar a distribuicao para os

prétons na Figura [3.6(a)| e para os pares elétron-pdsitron na Figura [3.6(b)|
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Prétons

1e12 Pares eletron-pdsitron lel0
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g 06 5
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(a) Distribuicao de prétons. (b) Distribuicao de pares.

Figura 3.6: Mapas das distribuigoes das particulas relativisticas na nuvem com o RSN.

Continuadamente, obtemos também o mapa da emissividade nao térmica na NM resul-

tante da injecao das particulas. Na Figura temos a emissividade gama e na Figura

3.7(b)| a radiacao sincrotron.

Emissividade em E = 10GeV Emissividade em E = 2.4GHz 125

40 5 2.5
4
20 - 2.0 -
L L
T T
= 3 Tm = 15 Tm
2 0 £ = £
> s > s
‘ ‘
2 E 1.0 E
20 o o
1 0.5
—40
0 0.0
—40 —20 0 20 40 —40 -20 0 20 40
x [pc] x [pc]
(a) Emissao gama. (b) Radiagao sincrotron.

Figura 3.7: Mapas das emissoes das particulas relativisticas na nuvem com RSN para energia de 10 GeV.

Além dos mapas de distribuicao e emissao, também obtivemos um grafico da distri-
buicao espectral de energia contendo as emissoes gama e radiacao sincrotron em funcao
da energia do foton para ambos os casos, dos RCs de fundo e do RSN, conforme pode
ser evidenciado na Figura [3.8 E, também, utilizando a fungdo SED_CORE do TANDIL,

construimos o gréafico da distribuicao de energia do niucleo para ambos os casos, podendo

ser observado na Figura 3.9
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Distribuicdo espectral de energia - nuvem inteira
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Figura 3.8: Distribuigao espectral de energia da nuvem toda, na presenca de uma fonte injetora (o RSN)
e RCs de fundo.
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Figura 3.9: Distribuigao espectral de energia do nicleo da nuvem, na presenca de uma fonte injetora (o
RSN) e RCs de fundo.

3.3.3 Alterando a posicao do RSN

Para efeito de anélise comparativa da luminosidade, ainda alteramos a posicao do RSN
dentro a nuvem, anteriormente colocado em r =40 pc, dentro da NM. Agora, o colocamos
no centro, em r=0. Na Figura [3.10] podemos observar o grafico da luminosidade pela

energia do féton com o RSN no centro e em r=40pc.
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Distribuicao espectral de energia - RSN
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Figura 3.10: Distribuicao espectral de energia da NM - RSN em posicoes diferentes.

3.4 Elétrons de fundo e a producao de pares

Os elétrons de fundo de RCs que penetram na NM nao apresentam contribuigao re-
levante para a luminosidade da nuvem, uma vez que a radiacao sincrotron obtida advém
da produgao de pares e nao desses elétrons de fundo. Fizemos o calculo para verificar al-
guma influéncia deles e de fato se confirmou que sua contribuicao é desprezivel na radiacao

sincrotron.
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Analise dos resultados

4.1 FEscalas temporais

Apé6s a bem sucedida reprodugdo dos resultados de |Gabici et al.| (2007) com nosso
proprio codigo em PYTHON, foi possivel estudar as escalas temporais mais importantes do
sistema RCs e NM, no qual consideramos dois regimes de difusao: y =0.01 e y = 1.

A fim de compreendermos quais serao os processos fisicos relevantes para o transporte
dos RCs dentro da NM, precisamos observar quais escalas temporais sao as menores, visto
que os processos relacionados a elas serao os que ocorrerao primeiro na NM. Aqueles cuja
ordem de grandeza for muito préxima do 74y, que é usado como parametro de analise por
ser um tempo idealizado, conforme explicado no Capitulo [I] j& poderao ser descartados.

Observando a Figura [3.1] nota-se que o mecanismo da difusao, para o regime de x = 1,
¢ dominante no transporte das particulas dentro da nuvem, uma vez que é o menor tempo
dos quatro estudados.

Agora, para o caso do regime de difusao mais lento, com xy = 0.01, a difusao domina
sobre as perdas radiativas para energias maiores que 100 GeV. Ou seja, para energias
menores, observa-se que o mecanismo predominante na nuvem ¢é a colisao de prétons,
porém, ao atingir 100 GeV de energia ou valores superiores, a difusao é predominante ja
que a sua escala temporal se torna bem menor em relagao a 7.

Para ambos os regimes adotados, o tempo de advecgao nao é importante, uma vez que

sua ordem de grandeza estd muito préxima do tempo dinamico.
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4.2 Distribuicao de particulas, emissao gama e radiacao sincrotron - caso

dos RCs de fundo

Baseados nos resultados obtidos na analise das escalas temporais, resolvemos a Equacao
2.6 desconsiderando a advecgao. Para isso, fizemos uso do c6digo TANDIL, considerando
um regime de lento de difusao, no qual adotamos y = 0.01.

Os resultados podem ser observados na Figura [3.2] na qual o nimero de prétons é
constante radialmente dentro da nuvem para todas as energias. Ja a distribuicao de pares
elétron-positron nao é uniforme, ja que eles tendem a diminuir conforme a distancia do cen-
tro aumenta. Da Figura podemos observar que no centro da nuvem, a distribuicao de
pares ¢ maior do que nas bordas da nuvem em r =150 pc. Isso é consequéncia da densidade
no centro da NM ser maior (ver Equagao .

Conseguimos observar a forma como a luminosidade resultante do transporte dos RCs
na nuvem esta localizada com os mapas da Figura . Na Figura|3.4(a), temos a emissao
gama. Do mapa, depreendemos que nas regioes proximas a r = 20 pc had maior quantidade
da emissao do que nas bordas, por um fator de ~ 8. Ja para a radiacao sincrotron,
observada na Figura , temos que ha uma maior producao da radiacao na regiao do
nucleo da nuvem, por um fator de ~ 8 em relacao ao resto da NM. O motivo disso ocorrer
é que o campo magnético é muito mais intenso no centro. A emissao sincrotron tem uma
dependéncia proporcional a B2.

Contrastando os mapas das emissoes com o das distribuigoes das particulas da Figura
3.3 podemos constatar que embora os prétons permeiem toda a nuvem, a maior emissao
gama ocorre, de fato, em um raio de aproximadamente 20 pc. Algo similar ocorre com os
pares e a radiacgao sincrotron. Podemos observar na Figura que o pico da emissao
sincrotron estd localizado na regiao central da NM, em um raio de cerca de 5 pc, enquanto
que os pares estao com sua maior distribuicdo em um raio de 20 pc. A sua posigdo nessa
regiao coincide com a emissao gama, justamente por conta da producao de pares ser em
decorréncia da colisao dos prétons dos RCs com o material da NM, emitindo radiagdo na
faixa espectral de raios gama e produzindo pares e sincrotron.

Vale ainda lembrar que os mapas de emissao e distribuicao de particulas sao feitos com
base em uma energia fixa de 10 GeV. Assim, para essa energia, temos que no raio de 20 pc ha

uma maior emissao gama e, consequentemente, producao de pares. A Figura 3.5 evidencia
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a distribuigao espectral de energia gerada pelos RCs e pelas particulas secundarias por eles
produzidas. Nela podemos observar o pico de emissao gama para a NM toda acerca de

1033 ergs™! e no ntcleo em torno de 10%° ergs™1.

A partir desse pico, a emissao apenas
decai. Para as duas situacoes, temos que a energia do pico da emissao gama é de 0.1 GeV.

Ja a radiacao sincrotron, para a nuvem toda temos que nas baixas energias a emissao
comeca em 103! ergs~! e conforme avanca paras altas energias a radiacao sincrotron apenas

decai. Para o niicleo, seu valor inicial é de aproximadamente 10% ergs—! e segue o mesmo

padrao da curva para a nuvem toda. Para ambos os casos, a energia dos picos da radiacao

é de 107%eV.

4.3 Distribuicao de particulas, emissao gama e radiacao sincrotron - caso

do RSN

No que concerne a distribuicao de particulas dentro da nuvem, podemos observar na
Figura|3.6|0s mapas de distribui¢ao para protons e pares na energia fixa de 10 GeV. Assim,
podemos constatar, da Figura , que o numero maximo de protons se encontra na
posicao r =- 20 pc, atingindo um valor superior a 4 x 10" erg=tecm=2sr~!. A producao de
pares ird ocorrer préxima a essa mesma regiao, estendendo-se ao redor em um raio de cerca
de 10 pc. Entretanto, o méximo da producao de pares ainda é bem inferior ao valor dos
prétons, por volta de 1.6 x 10 erg= ! ecm =2 sr—1.

E importante ressaltar que os mapas da Figuramostram a distribuicao das particulas
referentes ao RSN apenas, todavia essa distribuicao coexiste dentro da nuvem com a distri-
bui¢ao advinda dos RCs de fundo. Podemos notar, ao analisar os dois casos separadamente,
que a presenca de uma fonte aumenta o niimero de particulas em um fator de ~ 20. En-
tretanto, esse acréscimo é confinado espacialmente. Ou seja, temos maior quantidade de
particulas agora, pois o0 RSN as injeta sobre os RCs de fundo.

Agora, analisando os mapas de emissao para energia de 10 GeV, podemos observar que
a emissao gama esta concentrada em maior quantidade na regiao de r=-20pc ar=-15pc,
aproximadamente, e a radiagao sincrotron, por sua vez, compreende uma regiao um pouco
maior de r=-20pc a r=-5pc. A emissao gama coincide com a distribuicao de prétons e

a radiacao sincrotron com a distribuicao de pares.

Na Figura podemos observar a luminosidade da nuvem toda em funcao da energia
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do féton do caso do RSN comparada com o caso dos RCs de fundo, ja descrito na Secao

034 1

. Para a emissao gama, temos que o pico da emissao é aproximadamente em 10°* ergs™
para uma energia de 0.1 GeV para quando temos uma fonte no sistema, mostrando que a
emissao para esse caso ¢ superior ao dos RCs de fundo em um fator de ~ 10. J& para a
radiacao sincrotron com o RSN presente na NM, temos que o pico ocorre em 1032 ergs1,
para uma energia de 1eV e depois apenas decai, diferentemente do caso dos RCs de fundo
em que a radiagao comeca decaindo levemente e, sem apresentar algum pico, decai de
forma ingreme. Para o caso do RSN, a curva da radiagao sincrotron comega aumentando
suavemente e depois do pico, segue o padrao do caso dos RCs de fundo. E possivel notar
que para a radiacao sincrotron, com a presenca do RSN ela também é superior em um
fator de ~ 10.

Podemos, ainda, utilizando a fun¢ao SED_CORE do Tandil, obter apenas a distribuicao
espectral do nicleo (aqui adotamos para o nicleo um raio de 0.5 pc) da NM observada na
Figura [3.9) na qual também colocamos a luminosidade do niicleo para o caso dos RCs de
fundo para comparacao.

Para a emissao gama no ntcleo, com a presenca do RSN, temos que o pico é em torno
de 10 ergs™! para uma energia do féton de aproximadamente 10*° eV. O pico para o caso
dos RCs de fundo (discutido j& na Segao [4.2]) é préximo desse valor, entretanto o formato
das curvas é diferente. Enquanto no caso dos RSN ela demora para decair, para o caso dos
RCs de fundo uma vez atingido o pico, a curva decai rapidamente.

Analisando a radiacao sincrotron, para o caso do RSN, podemos observar que a curva
nao tem a mesma forma que a do caso dos RCs de fundo. Aqui, com a fonte no sistema,
observamos que o mdximo da radiacao se encontra em cerca de 10*7 ergs™! para uma
energia de 1eV.

O motivo das formas das curvas obtidas serem diferentes se deve ao fato de elas depen-
derem do espectro de energia das particulas, que acaba sendo diferente para cada caso. O
responsavel pelo formato dessa curva é o indice a da lei de poténcia e para cada situacao
aqui abordada foi adotado um valor diferente (para o RCs de fundo utilizamos -2.75 e para
o RSN, -2.2).

Outro fator importante que pode modificar a curva da distribuicao espectral é a perda

radiativa que as particulas sofrem ao se transportarem pela NM. Essa perda estd inclusive

prevista na equagao de transporte (Equagao [2.6), quando temos a difusdo. No caso da
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radiacao sincrotron, ela também altera a distribuicao da energia justamente por conta

dessa perda radiativa.

4.4 Alterando a posicao do RSN

A mudancga de posi¢ado do RSN foi feita apenas para uma andlise comparativa do com-
portamento da emissao gama e radiacao sincrotron ao deslocarmos o RSN para o ntcleo
da NM.

Destarte, observando a Figura podemos notar que a luminosidade da nuvem é
maior quando o RSN esta no centro, do que quando ele estd a uma distancia de 40 pc
deste. Para o RSN no centro temos que a emissdao gama tem seu maximo em 10%° ergs™!
para a energia de 0.1 GeV, enquanto que a sincrotron tem seu pico em 10?23 ergs=! para a

energia de aproximadamente 0.1eV. Isso indica que a posicao relativa de um RSN dentro

da NM ¢ relevante na producao de emissao nao térmica.
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Capitulo 5

Fonte LHAASO e aplicacao do modelo

5.1 Observatorio LHAASO

A partir dos resultados obtidos do modelo simulado, podemos realizar a aplicacao
desse modelo (fitting) a fonte do observatério LHAASO (Large High Altitude Air Shower
Observatory).

Localizado a 4.410m acima do nivel do mar na provincia de Sichuan na China [} o
LHAASO é um observatorio de raios césmicos e astronomia de raios gama que opera com
quatro detectores: ED , MD. WCDA e WFCTA. Esses detectores sao responsaveis por
medir no EAS (Eztensive Air Shower, ou chuveiro atmosférico), respectivamente muons,

particulas carregadas e fétons e a radiacdo cherenkov que o EAS produz no ar [

5.2 Fonte J19084+0621

Os detectores ED e MD formam um array denominado KM2A, e foram responsaveis
por identificar 12 focos de emissao gama apresentando significancias estatisticas mai-
ores ou iguais a To. Dessas fontes, escolhemos a fonte J1908+0621 que fora listada
por |Cao et al| (2021) como uma fonte com fluxo excedendo a quantidade de fétons de
6.1 x 107" TeV~'em™2s7! a 100 TeV. Além dessa fonte, com esse valor de fluxo, encon-
traram outras duas, porém a J19084+0621 foi a tunica candidata que contém um RSN

interagindo com uma NM, portanto foi a selecionada para a aplicacao do modelo tedrico

3 Retirado do site oficial do LHAASO: http://english.ihep.cas.cn/lhaaso/oy/site/202110/

£20211026_286772.html| Acesso em 08 nov 2023
+ Disponivel em http://english.ihep.cas.cn/lhaaso/oy/da/202110/t20211026_286773.html

Acesso em 08 nov 2023.


http://english.ihep.cas.cn/lhaaso/oy/site/202110/t20211026_286772.html
http://english.ihep.cas.cn/lhaaso/oy/site/202110/t20211026_286772.html
http://english.ihep.cas.cn/lhaaso/oy/da/202110/t20211026_286773.html
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desenvolvido.

A fonte J19084-0621 possui coordenadas celestes de ascensao reta igual a 287.05° e
declinagao de 6.35°. A significancia da deteccao acima de 100 TeV foi de 17.2, féton com
energia maxima de 0.444-0.5PeV e fluxo de fétons & 100 TeV de 1.36+0.18 CU P} Para
essa fonte, foram registrados 74 eventos on-source e 5.1 eventos de fundo com tempo de
exposicao de 2058 horas (Cao et al. 2021)).

O RSN (SNR G40.5-0.5) localizado na regiao da fonte de altas energias tem uma
distancia de 3.4kpc (Yang et al., |2006) e possui uma idade entre 10 a 20kyr (Downes
et al., [1980). Ele é um forte candidato como acelerador de particulas injetando RCs nas

NMs préoximas que resultariam em emissoes de altas energias (Cao et al., 2021)).

5.3  Aplicacao do modelo a fonte J1906+ 0621

Para aplicar o modelo, precisamos alterar alguns parametros no modelo para que des-
crevam a regiao da fonte e sejam mais proximos aos valores obtidos nas detecgoes do
LHAASO. Alteramos alguns parametros na simulagao, em relagdo ao caso do RSN que
modelamos na Secao [3.3.3t o tempo de integracao; tempo de injecao das particulas; o
indice «, que estd relacionado a distribuicao espectral de energia - vale lembrar que essa
¢ dada por uma lei de poténcia, de forma que o indice corresponde ao expoente; o coefici-
ente de difusao; a densidade da nuvem, o raio da NM; o valor da energia maxima; o valor
maximo da grade de energia e a difusao espacial.

A integracao é feita durante 20 kyr, que corresponde a idade estimada do RSN, porém
temos a injecdo de particulas ocorrendo apenas por 7.5kyr (De Sarkar e Guptal, 2022)).
Isso se deve ao fato dos RSN somente acelerarem particulas durante as primeiras fases da
expansao. O indice a usado agora ¢ de -1.85, conforme utilizado por |Cao et al.| (2021) em
seu fitting da fonte. A densidade numérica na regido da fonte é 150 cm ™2 (Li et al., 2021)).
Para o raio da NM adotamos 22 pc (no caso, esse valor corresponde ao raio da regiao de
emissao detectada por (Cao et al, (2021)). A energia maxima dos prétons é fixada em
1PeV, o valor maximo esperado. A posicao do RSN adotada foi exatamente no centro da

NM, mas nesse caso a nuvem ¢é uniforme. Por fim, é importante a difusao ser baixa para

5 CU refere-se ao fluxo de fétons da Nebulosa do Carangueijo. 1 CU = 6.1 x 107" TeV~'ecm 257! a

100 TeV
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podermos ajustar os pontos, uma vez que como o tempo de injecao é curto comparado
com a idade do sistema, as particulas mais energéticas escapam da regiao.

Dessa forma, uma vez obtida a emissao gama para a energia fixa de 1PeV utilizando
o nosso modelo de RSN injetando particulas na NM, podemos ajusta-lo aos dados do
LHAASO. A fim de obter o melhor ajuste, precisamos encontrar o melhor valor da poténcia

dos protons que permita que a curva se adeque aos dados da fonte de forma que obedeca

Eumax E \ 12
Pp:QOV/ E~ " exp —( ) dE. (5.1)

Emin Emax

a equacao:

Na equagao acima, o termo @)y é a normalizagao, relacionada com a poténcia injetada
em particulas que precisamos encontrar para o fitting. V' é o volume da nuvem e E se refere
a energia. O indice « é referente a lei de poténcia da energia. A parte da integral, onde
foi calculada de 1GeV de energia minima a 1PeV de méxima, ji é o valor da poténcia

1 Assim, o termo que precisamos

de injecao utilizada no TANDIL e equivale a 103¢ ergs™
encontrar € )y para ajustarmos a nossa curva.
Testamos alguns valores no grafico, e usando conhecimento dos processos fisicos envolvi-
dos, verificamos visualmente quais curvas estavam mais proximas dos pontos do LHAASO
e, para quantificarmos a aplicacao do modelo, calculamos o x? normalizado de forma que
na ordem de 1 significa que obtivemos um bom ajuste. O melhor valor encontrado foi
P, =35 x 103 ergs™!, ou seja com @y = 35. O x? obtido para esse valor foi de 1.027.
Com isso, multiplicamos nossos dados referentes a emissao gama obtidos pelo cédigo

TANDIL pelo valor de @)y e construimos o grafico da aplicacao do modelo que pode ser

observado na Figura [5.1]
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Fitting da fonte LHAASO J1908+0621
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Figura 5.1: Aplicacao do modelo (fitting) aos dados detectados pelo LHAASO para a fonte J19084-0621.

A Figura mostra que o modelo utilizado nesse trabalho se adequa bem a uma fonte
real detectada. Como tivemos um tempo de injecao (¢i,;) de 7.5 kyr, a energia total injetada

pelo remanescente em seu tempo de aceleracao pode ser dada por:
Eiotal = Pp tinj- (52)

De forma que, com o valor do ajuste de B, igual a 3.5 x 103" ergs™' | podemos obter
Fiotal = 8.3 x 10 erg. Esse valor é condizente com o valor da energia cinética tipica dos
RSNs que é da ordem de 10! erg. Assim, podemos dizer que a aplicacao do nosso modelo

foi bem sucedida.
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Conclusoes

A partir dos resultados obtidos com o calculo das escalas temporais, foi possivel com-
preender a relevancia da difusao como processo fisico responsavel pelo transporte dos RCs
dentro de uma NM. Por conta da escala temporal desse processo ser a mais curta dentre as
quatro estudadas, pudemos depreender que a difusao é o processo mais importante e, dessa
forma, utilizarmos a equacao de transporte para obtermos a distribuicao das particulas e
da energia dentro da NM.

Assim, simulamos duas situacoes: RCs de fundo difundindo na NM em um regime
lento e um RSN injetando RCs na NM. Ao compararmos as duas situagoes, observamos
que com a presenca do remanescente atuando como fonte de RCs, houve um acréscimo na
quantidade de particulas no sistema em um fator de ~ 20, sendo esse acréscimo confinado
espacialmente.

No que concerne a luminosidade da NM, é evidente que a emissao gama é superior a
radiacao sincrotron em ambos os casos analisados. Além disso, a forma da distribuicao
espectral para cada tipo de emissao é diferente. Isso se deve ao indice da lei de poténcia
da energia e as perdas radiativas sofridas pelos RCs ao se transportarem pela NM.

Apo6s realizadas as simulagoes com o nosso modelo do RSN injetando particulas na NM,
aplicamo-lo a uma fonte detectada pelo observatorio LHAASO, similar ao caso modelado.
Adotando os parametros da fonte J1908+0621, obtivemos a curva da emissao gama e
fizemos o fitting dos dados da fonte. Assim, com um x? de 1.027, o nosso modelo se
adequou bem a fonte real.

Por fim, como perspectivas futuras deste trabalho temos:

e 0 estudo da emissao nao térmica na regiao da fonte LHAASO J1908+0621 e ajustar

nosso modelo a outras energias (mais baixas) onde existem dados coletados por outros
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detectores de raios gama;
e ajustar a curva da emissao gama a todos os dados observacionais disponiveis;
e comparar com outros modelos existentes na literatura;

e organizar os resultados em formato de artigo.
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Apendice

7.1 Parametros do TANDIL

Os parametros de entrada estao separados em blocos, sendo eles: parametros gerais,
método de calculo, injecao de protons, difusao na energia, nuvem molecular, grade de
calculo e emissao.

Os parametros gerais servem para controlar elementos do cédigo com verdadeiro ou
falso. Esses parametros controlam tipo de injecao, quais particulas sao injetadas, perdas
e difusao, se existe raios césmicos de fundo ou nao, além de elementos béasicos do CFL e
tempo do calculo. Por exemplos, podemos observar esses parametros para o caso dos raios

c6smicos de fundo sem injecao do RSN na Figura [7.1]

C&etrl

‘input_units = "astron”
iresume = ,false.
-tfinal = 2.0

vdtdump = 0.1

1¢fl _inj = 0.5

cfl_diff = 10.

cfl loss = 0.5

Initersave = 10000
toutput dat = .true.

output log .true.

'dir_data = '../background n360 x001'
inonemission = ,false.

noninjection = .false.

«noninj prot = .true.

inoninj elec = .false.

‘nolosses = .false.
i nogamma .false.

Inobrems = .false.
inosyncr = ,false.
.nodiffusion = .false.
‘bckg_cr = .true.

Figura 7.1: Parametros gerais.

Aqui, pode-se observar o parametro BCKG_CR, que controla a existéncia de RCs de
fundo. Como estamos lidando com o caso em que adotamos a condicao de fronteira

como sendo dos RCs de fundo, precisamos que esse parametro seja valido. O parametro
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NOINJ_PROT também deve ser verdadeiro, pois nao estamos injetando prétons na nuvem,
nesse caso. Também temos o TFINAL que entrega o tempo de integracao de 2Myr. Os
outros parametros como os de CFL, por exemplo, nao foram alterados pois envolvem os
métodos numéricos do programa. O DIR_DATA serve para criar uma pasta para os resul-
tados. Para uma nova simulagao, alteramos apenas o nome da pasta e assim cria-se um
novo diretério para salvar os novos resultados.

Ja para o caso em que colocamos um remanescente de supernova injetando particulas
na nuvem molecular, tivemos algumas modificacoes nesses parametros gerais. Assim, al-
teramos o parametro NOINJ_PROT para falso, assim agora temos a injecao dos prétons no
sistema e retiramos o parametro BCKG_CR, colocando-o como falso, assim nao temos mais
os RCs na nuvem.

O bloco seguinte, observado na Figura [7.2] refere-se a parametros do método de célculo
de difusao. Eles também nao sao alterados em nenhum dos regimes de difusao para o

presente trabalho.

&keys
islopetype
plmlimiter

nn
=

Figura 7.2: Parametros do método de célculo - difusao.

O terceiro bloco refere-se aos parametros da injecao dos protons e sao mostrados na
Figura Caso seja adotado um modelo em que particulas nao sao injetadas na nuvem,
esses parametros nao serao usados, pois no bloco dos gerais definimos que nao haveria
injecao.

&injp

injp power
injp alpha
injp time =
injp z0 = 0.
injp vel = 10.d6
injp emin
injp emax

mn
[uey

Figura 7.3: Parametros da injecao de prétons.

Esses parametros, em caso de injecao de protons, controlariam a poténcia da injecao,
o indice espectral da distribuicao de energia, o tempo de injecao em Myrs, a posigao, a

velocidade em cms™! e as energias minimas e méximas em GeV de injecao.
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O quarto bloco contém os parametros relacionados a difusao e podem ser observados

na Figura[7.4]

&AifT

dle prot = 3.d25

dl0 elec = 3.d25

delta prot = 0.5
= 0.5

delta elec

Figura 7.4: Parametros da difusao.

Os elementos D10_PROT e D10_ELEC sao os coeficientes de difusao para prétons e
elétrons, respectivamente. Os parametros DELTA_PROT eDELTA_ELEC referem-se ao coefi-
ciente da Equacao (2.2), conforme mencionado na Secao [2.1.

O quinto bloco contém os parametros da NM, observados na Figura[7.5] Esses parametros
dizem respeito a densidade do nicleo da nuvem, do tamanho do raio dele, os coeficientes
0 e k, referentes a distribui¢do de densidade e campo magnético, respectivamente. E, por

fim, o valor do campo magnético no nicleo.

&mcld

mcld ncore
mcld _rcore
mcld delta
mcld bcore
mcld bkappa = 0.5

SR ow

(=1
B

Figura 7.5: Parametros da nuvem molecular.

O sexto bloco possui os parametros da grade. Observa-se da Figura que a escala
utilizada para a energia ¢é logaritmica e as resolucgoes da energia, de valor 64, da coordenada
r sendo igual a 32 e da coordenada 6 igual a 1. Esse bloco também consta com parametros

das energias minima e maxima bem como o tamanho da nuvem.

&grid

erange = "log"
emin = 1.d-3
emax = 1.d5
rmax = 50.

ne = 64

nr = 32

nth = 1

Figura 7.6: Parametros da grade.

E por fim, o dltimo bloco de parametros é referente & emissao. Da Figura[7.7] temos o

primeiro parametro indicando a resolucao da grade de energia para o calculo da radiacao
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sincrotron, o segundo parametro referindo-se ao limite inferior da grade com valor de

10~ GeV e o préximo sendo o limite superior da grade de energia igual & 1074 GeV.

Figura 7.7: Parametros da emissao.
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