Universidade de Sao Paulo
Instituto de Astronomia, Geofisica e Ciéncias Atmosféricas

Departamento de Astronomia

Larissa Ribeiro Magalhaes

Aceleracao de particulas na Heliosfera e em

Remanescentes de Supernovas

Sao Paulo

2023






Larissa Ribeiro Magalhaes

Aceleracao de particulas na Heliosfera e em

Remanescentes de Supernovas

Trabalho de Conclusao de Curso apresentado
ao Instituto de Astronomia, Geofisica e Ciéncias
Atmosféricas da Universidade de Sao Paulo
como requisito parcial para a obtencao do titulo

de Bacharel em Astronomia.

Vertente: Pesquisa Basica

Orientador: Prof. Dr. Reinaldo Santos de
Lima (IAG/USP)

Coorientadoras: Dr.* Maria Victoria del Valle
(IAG/USP), B.Sc. Camila Naomi Koshikumo
(IAG/USP)

Sao Paulo

2023






A Nadir Carvalho e Vinia Magalhaes.






Agradecimentos

Expresso minha gratidao ao meu orientador, Prof. Dr. Reinaldo Santos de Lima, e a
minha coorientadora, Dr.? Maria Victoria del Valle, pelas preciosas orientacoes e incentivo
constantes. Meu aprendizado e amadurecimento sao decorrentes de suas generosas contri-
buigoes e confianga em mim depositada. A Camila Naomi Koshikumo, colaboradora deste
trabalho e grande parceira de pesquisa. Sou grata também ao corpo docente, servidores e
membros do Instituto de Astronomia, Geofisica e Ciéncias Atmosféricas da Universidade
de Sao Paulo (IAG/USP), pelo apoio e infraestrutura disponibilizada para o desenvolvi-
mento do nosso trabalho, e ao Programa de Apoio a Permanéncia e Formacao Estudantil
(PAPFE/USP).

Aos amigos do Observatério Abrahao de Moraes, por mostrarem a grandiosidade da
divulgacao cientifica e por tornarem meus dias de trabalho mais felizes. Aos amigos da
graduacao, que estiveram comigo em todos os momentos. Aos amigos da vida, por serem
suporte e inspiragao nos momentos mais dificeis. Ao professor Jairo Moura, por me mostrar
a beleza das ciéncias exatas.

Com imenso carinho, agradeco aquelas e aqueles que estiveram presentes ao meu lado.
Aos meus avés, Nadir Carvalho e José Carvalho, pelo apoio que me deram durante toda
minha vida e por serem minhas maiores inspiragoes. A minha familia, em especial, Vania
Magalhaes, Edson Magalhaes, Amanda Magalhaes, Ivany Vieira, Vinicius Vieira e Vinicius
Carvalho, que sempre caminharam comigo.

Este projeto recebeu apoio financeiro do Programa Unificado de Bolsas da Universidade
de Sao Paulo (PUB/USP), niimero 3308, e do projeto da Fundagao de Amparo a Pesquisa
do Estado de Sao Paulo (FAPESP) ntimero 2019/05757-9. As simulagoes foram realizadas
no servidor syrtari do TAG/USP adquirido pelo projeto FAPESP 2019/05757-9.



Esta tese/dissertacao foi escrita em TEX com a classe IAGTESE, para teses e dissertagoes do TAG.



Resumo

Raios césmicos sao particulas carregadas que permeiam os ambientes astrofisicos com
energias muito superiores as das particulas em equilibrio térmico. Acredita-se que a mai-
oria dos raios césmicos galdcticos, com energias até PeV, seja acelerada em choques resul-
tantes da expansao de remanescentes de supernovas no meio interestelar, mas o processo
ainda nao é totalmente compreendido. No meio interplanetario, detectam-se diretamente
particulas aceleradas com energias de dezenas de MeV correlacionadas a frentes de cho-
que. Esta pesquisa visa desenvolver um modelo unidimensional para estudar o confina-
mento e injecao de particulas energizadas na heliosfera, utilizando simulagoes magneto-
hidrodinamicas (MHD). Ainda, foi aplicado esse modelo modificado, incluindo uma re-
presentagao cinética (Particle-In-Cell-MHD), em choques de supernovas, a fim de gerar
informagoes necessarias para a producao de mapas de emissao nao-térmica comparaveis
a observacgoes. Essa abordagem contribuird para a compreensao da aceleracao de raios
cosmicos, permitindo que questoes em aberto, como o desenvolvimento de instabilidades
e turbuléncia nos arredores do choque, que tém impacto na eficiéncia do confinamento
de particulas, sejam testadas no meio interplanetario, onde observagoes diretas estao dis-

poniveis.






Abstract

Cosmic rays are charged particles that permeate astrophysical environments with ener-
gies much higher than particles in thermal equilibrium. It is believed that the bulk of
galactic cosmic rays, with energies up to PeV, are accelerated in shocks resulting from
the expansion of supernova remnants in the interstellar medium, although the process is
not yet fully understood. In the interplanetary medium, directly detected particles with
energies in the tens of MeV range are correlated with shock fronts. This research aims
to develop a one-dimensional model to study the confinement and injection of energized
particles in the heliosphere, using magnetohydrodynamic (MHD) simulations. Further-
more, this modified model, including a kinetic representation (Particle-In-Cell-MHD), was
applied in supernova shock scenarios, to generate necessary information for the production
of non-thermal emission maps that can be compared to observations. This approach will
contribute to the understanding of cosmic ray acceleration by testing open questions, such
as the development of instabilities and turbulence in the vicinity of shocks, which provides
the particles self-confinement, in the interplanetary medium where direct observations are

available.






Lista de Figuras

1.1 Exemplo de observacao direta e indireta de raios césmicos . . . . . . . .. 16}
3.1 Tlustracao das regioes de aceleragao de particulas na heliosfera . . . . . . . 2]
6.1 Graficos de densidade numérica de particulas, velocidade radial do fluxo,

pressao do gés, temperatura, campo magnético e nimero de Mach em fungao

da distancia heliocéntrica para a solucao estaciondria de um choque (com e

sem a presenca de PIs.) . . . . .. ... oo B4
6.2 Gréfico da evolugao radial de um choque causado por um fluxo em um vento

solar na presenca de PIs . . . . . . . . ... L 351
6.3 Grafico da evolucao radial de um choque na presenca de Pls adicionando os

efeitos dos raios césmicos e do mecanismo de injecao e aceleragao de particulas.
6.4 Gréafico da evolucao radial de um choque sem a presenca de Pls adicionando

os efeitos dos raios césmicos e do mecanismo de injecao e aceleragao de

particulas no modelo PIC-MHD. . . . . . .. . ... ... ... ... ....
6.5 Gréficos de densidade numérica de particulas e velocidade do fluxo para a

solugao estaciondaria de um choque no remanescente de supernova . . . . . Z00)
6.6 Grafico da densidade de energia dos raios césmicos . . . . . .. .. ... 42]
6.7 Graéfico da densidade de energia das ondas Alfvén . . . . . . . ... .. .. 42]
6.8 Grafico do espectro de energia das ondas Alfvén . . . . . . . ... ... .. 43
6.9 Grafico da difusao média no dominio em funcao do tempo . . . . . .. .. 44
6.10 Grafico da difusao no dominio para diferentes tempos . . . . . . . . .. .. 44

6.11 Gréfico da poténcia dos raios césmicos no dominio para diferentes tempos .






Sumario

1. Introdugao . . . . . . . . . .

2. Aceleracao de Raios COSmMIcos . . . . . . . . . . ..

2.1 Diffusive Shock Acceleration (DSA) . . . . . . .. ... . ...
3. Meio Interplanetario . . . . . . . . . . . . ..
4. Meio Interestelar . . . . . . . . ...

5. Metodologia . . . . . . . . .
5.1 Tratamento do Meio Interplanetario . . . . . . . . .. ... .. ... .. ..

5.2 Tratamento do Meio Interestelar . . . . . . . . . . . .. ... ..

6. Simulacoes e Resultados . . . . . . . . . . ... ...
6.1 Aplicagao do modelo MHD na Heliosfera . . . . . ... ... .. ... ...
6.2 Aplicacdo do modelo PIC-MHD na Heliosfera . . . . ... ... ... ...
6.3 Aplicacao do modelo PIC-MHD em Remanescente de Supernova . . . . . .

7. Conclusao e Perspectivas . . . . . . . . . . . . e

Referéncias . . . . . . .






Capitulo 1

Introducao

Raios cosmicos sao particulas carregadas, como nicleos pesados, protons, elétrons e
positrons, que permeiam os ambientes astrofisicos e possuem energia superior aquelas en-
contradas em particulas em equilibrio térmico com o meio. Sua deteccao nas vizinhancas
da Terra pode ser realizada tanto de forma direta quanto indireta, como pode ser observado
na Figura que mostra o fluxo de particulas como fungao de sua energia.

A deteccao direta de raios cosmicos pode ser feita por meio de satélites espaciais. No
entanto, esses satélites nao sao eficientes para detectar raios cdésmicos de altas energias
com baixo fluxo, devido as limitagoes do tamanho dos detectores. Dessa forma, dados de
raios césmicos com energias até 10'* eV /nicleo sao melhor obtidos por meio de satélites
espaciais, enquanto para energias superiores a 101 eV /nticleo, devido & baixa intensidade,
a detecgao é mais viavel na superficie terrestre (Schlickeiser] 2002).

Ja a observacao indireta dos raios césmicos ocorre pela deteccao da radiagao que eles
produzem ao interagir com campos magnéticos, matéria e fétons presentes nas regioes em
que se encontram. Essa abordagem permite o estudo dos raios cosmicos em objetos e meios
distantes.

Acredita-se que a energia dos raios cosmicos esteja diretamente relacionada a sua ori-
gem. Essas particulas devem ser produzidas em fenomenos violentos que liberam altas
quantidades de energia em um intervalo de tempo relativamente curto; ainda, os ambien-
tes de aceleracao devem ter campos magnéticos suficientemente intensos para confinar as
particulas durante o processo de aceleragao. Nesse contexto, os fluxos de raios césmicos
com energias mais baixas (inferiores a 107 eV) sdo principalmente atribuidos aos raios
césmicos solares. J4 as energias intermedidrias (de aproximadamente 107 a cerca de 105

eV) sdo atribuidas a fontes galdcticas, enquanto as energias mais altas (superiores a 101
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Figura 1.1: Esquerda: Espectro de energia de raios cdsmicos nas vizinhancas da Terra através

de diversos experimentos - extraido de . Direita: Estrutura do remanescente
da supernova Cassiopeia A observada pelo telescépio espacial James Webb. Crédito: NASA,
ESA, CSA, D. D. Milisavljevic (Purdue), T. Temim (Princeton), I. De Looze (Ghent Univer-
sity). Image Processing: J. DePasquale (STScI).

eV) sao aceleradas por fontes extragaldcticas (Longair, 2011)).

Os objetos astrofisicos que abrigam os mecanismos responsaveis pela origem das parti-
culas a altissimas energias representam uma das principais questoes em aberto na as-
trofisica de altas energias. Essa questao desperta grande interesse e esforco por parte de
pesquisadores tedricos e observacionais.

A maior parte dos raios cosmicos galdcticos tém provavel formacgao nas supernovas,
sendo acelerados nas frentes de choques produzidas pela expansao dos remanescentes
, embora este processo nao seja ainda completamente compreendido. Por outro lado,
no meio interplanetario, particulas aceleradas até dezenas de MeV sao detectadas direta-
mente em correlagao com a presenca de choques.

Diante disso, esta pesquisa tem por objetivo desenvolver um modelo unidimensional
de confinamento e injecao de particulas energizadas na heliosfera e em remanescentes de

supernovas. Serao empregadas simulagoes numéricas para evoluir a distribuicao nos espagos
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de posicao e energia das particulas, consistente com o desenvolvimento da turbuléncia e
microturbuléncia geradas préximas ao choque.

Na heliosfera, o choque sera evoluido de acordo com as equagoes magneto-hidrodina-
micas (MHD) na presenca das forgas provocadas pelas particulas aceleradas. Nesse caso,
o foco sera o transporte das particulas energizadas ja aceleradas em torno dos choques,
utilizando uma prescricao dos coeficientes de difusao espaciais, e o modelo sera aplicado
para a heliosfera.

J& para remanescentes de supernovas, sera evoluida naturalmente a microturbuléncia
gerada pela interacao do fluxo dos raios césmicos com o plasma ambiente para descrever
de forma auto-consistente o confinamento necessario para a aceleracao, utilizando o mo-
delo Particle-in-Cell com as equagdes magneto-hidrodinamicas (PIC-MHD). Além disso,
a pesquisa tem como objetivo futuro a producao de modelos de emissao da radiacao nao-
térmica associada aos raios césmicos para algum remanescente de supernova ja estudado

na literatura, por exemplo uma simplificacao do caso estudado em [Brose et al.| (2019)).
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Capitulo 2

Aceleracao de Raios Cosmicos

Acredita-se que os raios césmicos galdcticos com energias de até aproximadamente 10'°
eV sejam acelerados nos entornos das frentes de choque dos remanescentes de supernovas
se expandindo no meio interestelar por meio do processo conhecido como Diffusive Shock
Acceleration (DSA), que descreve o mecanismo de produgao de particulas energéticas em

choques astrofisicos com uma distribuigao da energia em lei de poténcias (Bell, 1978]).

2.1 Diffusive Shock Acceleration (DSA)

No meio interestelar, o plasma astrofisico exibe uma baixa densidade, e as interagoes
entre pares de particulas sao praticamente inexistentes. Nestas condicoes, as interacoes
assumem um carater coletivo, isto é, a forca que atua sobre uma particula é resultante
de um campo eletromagnético produzido pelo movimento coordenado de um grupo de
particulas.

A proposta de Fermi| (1949) sugere que regides caracterizadas por campos magnéticos
intensos, localizadas em meios interestelares turbulentos, podem funcionar como pontos
de espalhamento, transferindo energia cinética dos espalhadores para particulas em alta
velocidade. Choques astrofisicos geram uma distribuigdo de centros de espalhamento (on-
das Alfvén), criando um ambiente propicio para o processo de aceleragdo de particulas
acontecer de forma muito eficiente.

Nesse contexto, um choque hidrodinamico unidimensional estavel separa o espaco entre
as regioes pré e pés-choque. O material pré-choque é caracterizado pelos parametros da
densidade, velocidade e temperatura, que diferem do material pés-choque (Baumjohann

& Treumann, |1997). As variagoes destes campos através do choque podem ser obtidas
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pelas leis de conservacao da hidrodinamica, e sao conhecidas como condigoes de Rankine-

Hugoniot (Longair, [2011)), dadas por:

P1U; = PUuz =M, (2-1)

prui + p1 = paus + pa (2.2)
1, 1,

h1 + §U1 = hg + §U2 s (23)

onde os termos de indice 1 sao referente ao material pré-choque e os termos de indice 2 sao
referentes ao material pés-choque. Nesse caso, m é o fluxo de massa por unidade de area, p
¢ a densidade de massa, u é a velocidade do fluido, p é a pressao e h é a entalpia, dada pela
soma da densidade de energia interna e a pressao especifica. Dessa forma, a Equacao ([2.1))
representa a conservacao de massa, a Equagao representa a conservacao de momento
e a Equacao ([2.3)) representa a conservacao de energia.

Nesse sistema, as particulas na regiao pos-choque podem difundir para a regiao pré-
choque e vice-versa. Este transporte difuso é mediado pelas interacoes ressonantes com
ondas Alfvén (espalhamento particula-onda).

Este movimento de vaivém induz as particulas a passarem por colisoes frontais, o que
confere energia cinética a elas. Assim, a quantidade de vezes que uma particula atravessa
o choque determina a quantidade de energia que ela adquire durante esse processo de
Diffusive Shock Acceleration (DSA).

Uma questao em aberto é se os choques provenientes de remanescentes de supernova
possuem um processo DSA suficientemente eficiente para acelerar raios césmicos até 109
eV. Nesse caso, a eficiencia do processo estd intrinsecamente ligada a eficiéncia do confi-
namento das particulas induzido pelo choque.

Ao considerar uma amplitude de campo magnético B, uma particula com momento p
e carga ¢, movendo-se perpendicularmente a orientacao do campo, apresenta um raio de
giro r, = p/qB. A escala de comprimento na qual o campo flutuante muda de diregao
determina o caminho livre médio do centro guia da trajetéria da particula entre even-
tos de espalhamento de angulo de inclinagao. Quando esse comprimento é reduzido, o
transporte difusivo de raios cosmicos pode se tornar aproximadamente isotrépico, com um
pequeno coeficiente de difusao, representando o confinamento ideal para uma determinada

intensidade de campo magnético.
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Ao mesmo tempo, outro processo a ser levado em consideragao é que, na regiao, o fluxo
de raios cosmicos relativos ao meio térmico excitam ondas Alfvén. Essas interacoes, demo-
minadas instabilidades ressonantes (Longair, 2011]), provavelmente controlam o transporte

difusivo dos raios césmicos (autoconfinamento).
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Capitulo 3

Meio Interplanetario

Uma das vantagens do estudo do meio interplanetdrio é a possibilidade de se coletar
dados diretamente e desenvolver modelos que descrevam a aceleragao das particulas na
heliosfera. A corona solar, regiao mais externa do Sol, esta constantemente se expandindo,
resultando no fluxo de plasma conhecido como vento solar, que se estende até aproxima-
damente 160 unidades astronomicas (UA) (Schlickeiser, [2002]).

As particulas carregadas desse plasma estao intimamente relacionadas ao campo magné-
tico solar, assim, perturbagoes nesse campo magnético resultam na formacao de regices de
reconexao magnética, que por sua vez formam um choque terminal associado ao vento
solar, como ilustrado na Figura [3.1{ de Schlickeiser| (2002). Além dessas particulas, os raios
cosmicos, provenientes de regioes externas ao sistema solar e com energias superiores as
particulas carregadas do plasma, também interagem com o campo magnético e podem ser
confinados na frente de choque formada.

Sondas espaciais, como a Voyager 1 e 2, desempenharam um papel fundamental na
coleta de dados, recolhendo e disponibilizando publicamente informagoes como velocidade
das particulas e o campo magnético, durante a passagem desses choques. Logo, a partir
desses dados, pesquisadores puderam constatar que o pico do fluxo de particulas carregadas
observadas a 5 UA do Sol coincide com a frente de choque; contudo, para esse mesmo
vento solar em regioes proximas a 47 UA, foi observado um atraso da frente de choque
correspondente a 6 dias em relagdo ao pico do fluxo das particulas carregadas (Rice et al.,
2000)).

Um dos fatores responsaveis por esse atraso é inserido pela capacidade dos ventos
solares de ionizacao das particulas do meio. Nas regices mais externas da heliosfera (a

partir de ~ 6 - 10 UA), d4tomos neutros do meio interestelar interagem com os prétons do
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Figura 3.1: Regides de aceleragio de particulas na heliosfera - extraido de Schlickeiser| (2002).

vento solar, formando fons quentes denominados pickup ions (PIs), com aproximadamente

1 keV /ntcleo, que também sao confinados na frente de choque (Zank| |1999).

Nessa regiao, é esperado que o vento solar perca velocidade e ocorra a produgao de
uma populacao desses ions quentes que passam a dominar a energia interna do vento solar.
Ainda, nessa regiao de ionizagao, a temperatura do plasma tende a cair seguindo uma lei

de poténcias, contudo, como os PIs passam a dominar a energia interna, a temperatura do

vento solar volta a subir com a distancia heliocéntrica (Rice & Zankl [1999).

Assim, o vento solar, originalmente com a velocidade do som, perde velocidade inici-
almente, mas, nas regides mais externas da heliosfera, volta a ser acelerado (Zank et al.|

1995). Consequentemente, a velocidade da frente de choque nas regides internas e externas
da heliosfera varia significativamente.

A fim de compreender os efeitos dessas diferentes particulas e modelar a aceleracao
do vento solar na heliosfera, podem ser aplicadas as equagoes da magneto-hidrodinamica
(MHD). Nesse modelo, assume-se uma aproximacao de difusao para as particulas energéticas,
considerando uma distribuigao unidimensional e simétrica esfericamente. Além disso, é

possivel modelar as microturbuléncias presentes ao redor do choque, bem como utilizar

2000).

modelos cinéticos mais detalhados, que levam em conta o espectro de ondas Alfvén, para
se quantificar a distribui¢do do coeficiente de difusao espacial das particulas (Rice et al.,
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Meio Interestelar

No processo elucidado no capitulo anterior, o Sol desempenha o papel de provedor dos
raios césmicos de baixa energia do espectro ilustrado na Figura de |Longair, (2011]).
As estrelas com massa superior a oito massas solares, por sua vez, experimentam uma
explosao conhecida como supernova de colapso de nicleo, liberando aproximadamente 10°
erg em uma onda de choque que se expande, resultando na formacao de um remanescente
(Stroman), | 2010). Além disso, anas brancas que acretam matéria e se aproximam do limite
de Chandrasekhar (de cerca de 1,44 massas solares) explodem como supernova do tipo Ia,
liberando energia também na ordem de 10°! erg, passando assim pela expansao e formacao
do remanescente (Khokhlov et al., [1993)).

Nesse cenario, a poténcia liberada pelas supernovas em uma galdxia espiral é cerca
de uma ordem de magnitude superior aquela necessaria para a geracao da densidade de
energia dos raios césmicos observados. A expansao continua da onda de choque ocorre a
uma pequena porcentagem da velocidade da luz, persistindo por centenas de milhares de
anos.

O material que atravessa essa onda de choque é submetido a compressao e aquecimento,
alcancando temperaturas da ordem de 108 K, o que confere aos remanescentes de supernova
a caracteristica de fontes de raios X (Stroman), 2010). A associagdo de particulas nao
térmicas e altamente energéticas com um choque vigoroso constitui evidéncia de que os
remanescentes de supernovas desempenham um papel significativo como fontes de raios
cosmicos, sendo um ambiente propicio para a ocorréncia do processo DSA descrito no
Capitulo [2]

A fim de estudar o comportamento das particulas carregadas na frente de choque

de um remanescente de supernova, foi aplicado o modelo Particle-in-Cell da magneto-
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hidrodinamica (PIC-MHD). Nesse modelo unidimensional cartesiano, abandonamos a apro-
ximacao de difusao e passamos a calcular a trajetoria de cada particula individualmente.
Além disso, o modelo é capaz de evoluir naturalmente as microturbuléncias geradas no
meio pelos raios césmicos, permitindo o estudo das instabilidades ressonantes e entao seu

auto-confinamento.



Capitulo 5

Metodologia

A fim de modelar a aceleragao de particulas na regiao do choque, foi necessario aplicar
tratamentos diferentes para cada meio estudado. Assim, para a heliosfera (meio interpla-
netério), foi aplicado o modelo MHD, enquanto que, para o remanescente de supernova
(meio interestelar), foi utilizado o modelo PIC-MHD. Aplicamos também o modelo PIC-
MHD em uma configuracao similar aquela da heliosfera, a fim de comparar a evolucao das

particulas energéticas com as duas abordagens.

5.1 'Tratamento do Meio Interplanetario

As equagoes do modelo MHD unidimensional sao dadas por:

dp _
otV (v =0, (5.1)
dpv BTB
r +V- (pVTV e + P) =—Fcr+Qum, (5.2)
OF B-v)B
0B
E:VX(VXB), (5.4)
OPcr
Fcr=VFPor, (5.7)

onde p, B e v representam, respectivamente, a densidade térmica do plasma, a intensidade
do campo magnético e a velocidade do fluxo. Além disso, E, P e Fcr sao a densidade de

energia, a pressao do gés e a forca do raio césmico galactico, nesta ordem. QQy; e Qg sao,
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respectivamente, os termos do momento e da energia associados aos Pls, Q,; ¢ o fator
de injecao de particulas aceleradas e k, yor € Por sao o coeficiente de difusao, o indice
adiabatico e a pressao dos raios césmicos galacticos, nesta ordem.

Assumindo uma simetria esférica na qual a velocidade de propagacao do vento solar
é radial, sendo o campo magnético perpendicular a esse fluxo de particulas, é possivel

reescrever, em unidades MKS, as equagoes no seguinte formato (Rice et al., 2000):

Op +1/720,(pur?) =0, (5.8)

Oi(pu) + 1/r20,(pu*r?) + 0, Py+ 0, Py + 0, P, + B?/(uor) + B/1d,B = Qun,  (5.9)

1 P P P B\ 1.[/1 P
3 - u2 + g + ep + eg + _> + _87" {(_ U,2 + —g)ur2
t<2p yr—1 =1 ~yr—1 2uo 72 2" yr—1

r*uB®*  yrP., o YrP., Kpr? KoT? ]
+ + Lour? + L yr? — o0,P,, — —2—0,P,,| = , 5.10
210 7 —1 Yr— 1 yr—1"7""% p-1"% Qe (5.10)
0B+ 1/ro,(ruB) =0, (5.11)
Oy Pog + (U — 254/7) 0, Peg + YR (0ru + 2u/7) Poy — 0, (kgOpPrg) =0, (5.12)
0P, + (u — 2/@,/7’) O Pey + 1 (8Tu + 2u/r) P.,—0, (/‘ilpaTPep) = —aldru , (5.13)

onde r e u sdo, respectivamente, a distancia heliocéntrica e a velocidade do fluxo radial.
Além disso, jig e P, dizem respeito a permeabilidade magnética do espaco e a pressao do gés.
J& yr e v, sao o calor especifico térmico e o calor especifico relativistico, para os quais foram
aplicados os respectivos valores de 5/3 e 4/3. Como o campo magnético é perpendicular ao
vento solar, os PIs formados teriam velocidade paralela nula, apresentando dois graus de
liberdade. Com isso, esses ions quentes se comportam como um gas de indice adiabatico ~y
equivalente a 2. Contudo, as ondas Alfvén de propagacao paralela sao capazes de espalhar
os fons, fazendo com que sua distribuigao se torne isotropica e passem a se comportar como
um gas de indice 5/3.

Ainda sobre as equagoes, P, e P., sao a pressao dos prétons energéticos e a dos raios
cosmicos galdcticos respectivamente e k, e k4 sao seus respectivos coeficientes de difusao.
Nesse contexto, o valor utilizado para o coeficiente de difusao dos raios césmicos galacticos
foi de 5 x 10'® m2.s7!. Para as particulas energéticas, tanto antes quanto bem depois do
choque, assumiu-se que o coeficiente energético de difusao era 8 x 10> m2.s71. Na regiao
imediatamente interior do choque assume-se que esse coeficiente de difusao reduz para

1/10 deste valor e se mantém por cerca de 5 UA a frente do choque (Rice et al., [2000]).
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Finalmente, Qs e Qg, que sao os termos do momento e da energia associados aos Pls, sao

dados por (Rice & Zankl 1999):

Qu = —0ccpn (r)u’ (5.14)

1 2
Qr = —Uceny(r)u(7 — 1P + %) , (5.15)

onde o, é a seciao de choque de troca de carga, adotada como 2.5 x 107 cm™2, e a

distribuicao de densidade neutra fria (ng(r)) é dada por:

Ng = NHeTP|—A/T] , (5.16)
U = UHxo (518)

onde A = 4 AU, Tyoo = 10* K, ngeo = 0.1 em™3 e ups = 20 km.s~'. A densidade
numérica neutra que entra na heliosfera é ng...

E valido destacar que, quando os Pls sao ignorados, os termos de momento e ener-
gia (Qun e Qp) sao nulos. Além disso, os efeitos de fotoionizacao foram ignorados, ja
que, de acordo com Rice & Zank! (1999), as mudancas decorrentes nos resultados nao sao
significativas.

O lado direito da Equagao simula a injecao de particulas nas frentes de choque
interplanetarias, sendo baseado na teoria de |Zank et al.| (1996)) que sugere que os fons sao
refletidos a partir do potencial de choque cruzado, cuja amplitude depende da intensidade
do choque. Esse mecanismo é mais eficiente para choques fortes, o que é incluido no modelo
pelo termo Ju/0r.

Acredita-se também que os Pls sejam mais influentes no mecanismo de aceleragao do
que as particulas carregadas do vento solar (Zank et al., [1996)), assim, o valor de « nas

frentes de choque (Rice et al., 2000) é dado por:
a = aq Pjexpl—\/r] , (5.19)

onde «; é uma constante, considerada como 0.5. Em pequenas distancias radiais, onde
a pressao dos Pls é baixa, o termo exponencial é pequeno, o é pequeno e a eficiéncia de
injecao ¢é baixa. Em grandes distancias radiais, a pressao dos Pls domina a do vento solar

e, portanto, a depende da pressao do vento solar. Longe do choque « ¢é zero.



30 Capitulo 5. Metodologia

Embora o modelo de injecao seja totalmente hidrodinamico e nao seja tao complicado
quanto a abordagem cinética (Rice & Zank, 1999), ele fornece a esséncia do mecanismo de
injecao e permite entender o problema de maneira simples e direta.

Em relacao ao tratamento numérico, as Equacoes a sao resolvidas usando
um codigo hidrodinamico euleriano de volumes finitos explicito no tempo e de segunda
ordem. Assim, foi utilizada uma versao modificada do cédigo OpenMHD (Zenitani, 2016)
para resolver o conjunto de equagoes MHD unidimensional com simetria azimutal no plano
do equador da heliosfera, levando em consideracao a pressao e difusao dos raios cosmicos

galacticos e das particulas energéticas injetadas e aceleradas na posicao do choque.

5.2 'Tratamento do Meio Interestelar

No remanescente de supernova, a evolucao da instabilidade da giroressonancia foi inves-
tigada por meio de simulagbes numéricas unidimensionais cartesianas. Estas simulagoes
envolveram particulas relativisticas carregadas interagindo com um plasma térmico de
fundo. Para conduzir essa analise, utilizou-se o modelo Particle-in-Cell das equacoes
magneto-hidrodinamicas (PIC-MHD). Esse modelo ¢é capaz de descrever detalhadamente
a trajetoria de cada particula, proporcionando uma abordagem precisa e abrangente para
o estudo da instabilidade em questao. As equagoes especificas aplicadas nesse contexto

foram as seguintes (Lebiga et al., [2018]):

0
9P 4 V.(pug) =0, (5.20)
ot
0 BTB
%ug + V. (pugug — A + Pg*) = —(1 - R)(pCREO + JCR X B/C) = _FCR s (521)
oE . (Bug)B ¢
E‘i‘v |:(E+Pg)ug—4—7f+E(E—EQ)XB:| = —(1—R)JCR.60 = —uCR.FCR s (522)
88—]? =—cV x e, (5.23)

, . , . . 2 ~
onde ug € a velocidade do plasma térmico e P} equivale a P, + f—ﬂ, sendo P, a pressao do
plasma térmico. Ainda, pcgr é a densidade de carga dos raios césmico, Jor € a densidade
de corrente gerada pelos raios cosmicos e ucr ¢ a velocidade global dos raios césmicos.

Além disso, € e €y s@o os campos elétricos descritos como:

e— Ve, p_ror(Ucr—Ug) g (5.24)

¢ |pe ¢
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=2y B. (5.25)
C

Por fim, R é dado por ’Tpc—fr, sendo a razao entre a densidade de carga dos raios césmicos
e

e a densidade de carga dos elétrons térmicos. A Equacao (5.22)) é obtida da equacao de
estado adiabético do gas térmico e da conservacao da energia total. Ainda, a densidade

total de energia é dada por:

P 1 B?
It —pug’ + — (5.26)

E = ,
y—1 2 8T

onde v é o indice adiabético definido como 5/3. As particulas dos raios césmicos sao

evoluidas resolvendo a equacao de movimento para cada particula j:

an u;
0 E+ 2 xB 92
ot Gt c x5 (5.27)
onde P; ¢ o momento:

P = yuy = —— (5.28)

sendo ; o fator de Lorentz e c a velocidade da luz.
Inicialmente foram aplicadas as mesmas condigoes iniciais do vento solar associado
a um choque frontal na heliosfera a fim de comparar com os resultados obtidos com o
modelo MHD e atestar o bom funcionamento do modelo PIC-MHD. Posteriormente, foram
aplicadas as condicoes do meio interestelar para reproduzir a aceleracao de particulas em
um remanescente de supernova. Nesse caso, o codigo utilizado para evoluir o modelo
PIC-MHD foi implementado de acordo com |Lebiga et al. (2018)) e Koshikumo, del Valle,

Santos-Lima (in prep.).
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Capitulo §

Simulacoes e Resultados

Como descrito, as simulacoes foram realizadas em trés etapas: inicialmente foram apli-
cadas as condigoes do vento solar associado a um choque frontal no meio interplanetario no
modelo MHD com as particulas nao térmicas em aproximacao de difusao; posteriormente,
essas mesmas condigoes foram replicadas no modelo PIC-MHD a fim de atestar o bom
funcionamento do cédigo; por fim, foram reproduzidas, no modelo PIC-MHD, as condigoes
dos arredores do choque de um remanescente de supernova. As simulagoes e resultados

obtidos foram descritos a seguir.

6.1 Aplicacao do modelo MHD na Heliosfera

Seguindo o tratamento realizado por Rice & Zank (1999) e integrando as Equagoes
- (p.11), foram produzidos os perfis exibidos na Figura que mostra a solucao
estacionaria de um vento solar que se propaga radialmente. Para isso, as condigoes iniciais e
de fronteira foram fixadas em 1 UA como p = 10 em ™3, u = 400 km.s™!, P = 1.3x107! Pa,
T =5x10* K e B=5nT. Em 50 UA, foram fixadas condicdes de fronteira abertas
(derivada zero). As linhas pontilhadas representam a solucao adiabética (y = 5/3) na
auséncia dos Pls, ou seja, aplicando @, e Qg nulos. Ja as linhas continuas representam o
mesmo vento solar em estado estacionario, mas agora incluindo os Pls.

Como pode ser observado na Figuraa, a densidade de particulas cai com r~2 para os
dois modelos, mas diferencas consideraveis podem ser observadas no perfil da velocidade,
pressao, temperatura e numero de Mach, como discutido em Holzer| (1972)). Observando a
Figura [6.1]d, fica claro o inicio da formagao dos PI a partir de ~ 6 - 10 UA, j& que, como

discutido anteriormente, esses fons quentes passam a dominar a energia interna do vento
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Figura 6.1: Perfis radiais da solugao estaciondria de (a) densidade numérica de particulas,
(b) velocidade radial do fluxo, (c¢) pressao do gés, (d) temperatura, (e) campo magnético e
(f) ntimero de Mach em fungao da distancia heliocéntrica. As linhas pontilhadas represen-
tam o modelo adiabatico enquanto linhas continuas representam o modelo incluindo os Pls.
Comparar com Rice & Zank| (1999))

solar, aumentando a temperatura do mesmo. Nesse caso, como a velocidade do som no
meio é proporcional a raiz quadrada da temperatura, pode-se concluir que, na presenca de
PIs, a velocidade do som no vento solar aumenta nas regioes mais externas da heliosfera.

Ainda, na presenca dos PIs, com o aumento da temperatura observa-se um consequente
aumento na pressao do gas (Figura .C), visto que a densidade numérica das particulas
nao muda de forma significativa. J& na Figura [6.1}f, o nimero de Mach se dé em relagao

a velocidade magnetosonica rapida da seguinte forma:

M= 6.1
e (6.1)

vps = /v + 02, (6.2)

onde M é o namero de Mach, u ¢ a velocidade do vento e vy,5 é a velocidade magnetosonica
rapida definida a partir da velocidade Alfvénica (vy = %) e da velocidade do som (vg).
Assim, o grafico reflete a eficiéncia do mecanismo de aceleracao das particulas de acordo
com a distancia heliocéntrica. Analisando a curva continua, pode-se concluir que, a partir
do inicio da formacao dos Pls, a eficiencia do mecanismo de aceleracao das particulas
deverd tender a cair devido ao aumento da velocidade do som no meio.

Tal efeito pode ainda ser verificado na Figura [6.1lb, na qual, para a curva continua, a
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velocidade aumenta até a regiao de pico do niimero de Mach e depois tende a diminuir,
mostrando que o mecanismo de aceleracao se tornara cada vez menos eficiente.
Modificando-se as condigbes de fronteira interna (em 1 UA), é possivel simular a

formagao de choques acionados por um fluxo de alta velocidade, baixa densidade e alta

temperatura (Zank & Pauls|, [1997). Um exemplo da evolugao radial de um choque nesse

formato foi realizado por Rice & Zank| (1999). Para isso, foi introduzido um pulso quadrado

na velocidade (de 400 para 800 km.s~! por 39.6 horas) na fronteira interna, enquanto a

3 e a temperatura foi aumentada de 5 x 10* K

densidade foi reduzida de 10 para 2 ecm™
para 20 x 10* K. A evolucao do vento solar com a presenca de Pls, andloga ao encontrado

por [Rice & Zank] (1999)), pode ser encontrada na Figura
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Figura 6.2: Evolucao radial de um choque causado por um fluxo em um vento solar na
presenca de PIs. (a) 7- 12 UA, (b) 20 - 32 UA, (c) 32 - 48 UA. Compare com [Rice & Zank

(199).

Préximo a 10 UA, na Figura [6.2]a, pode ser observado um forte choque frontal que se
propaga pelo meio nao perturbado, representado pelo pico mais a direita nos graficos de
densidade, velocidade e pressao. Esse choque tem como caracteristica seu formato trian-
gular. Uma segunda frente de choque pode ser observada acompanhando o choque frontal,

visto no pico central proximo a 8 UA. Finalmente, um choque reverso ligado a uma ra-
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refacdo pode ser observado mais a esquerda, representado pelo pico préximo a 7 UA nos
graficos de densidade, velocidade e pressao. Entre a segunda frente de choque e o choque
reverso, pode ser observada uma regiao de queda na densidade, andloga a uma descon-
tinuidade de contato. Ja a regiao entre a primeira e segunda frentes de choque consiste
em uma rarefacao ligada ao choque frontal correspondente a uma regiao de aceleragao do
fluxo.

Na Figura [6.2lb, o choque frontal encontra-se préximo a 30 UA e as estruturas dos
demais choques tornam-se menores e mais espacados. Nessa distancia, o choque reverso
praticamente desapareceu e um grande pulso de velocidade entre a segunda frente de cho-
que e o choque reverso foi formado. Essa tendéncia continua com o aumento da distancia
heliocéntrica, como pode ser visto na Figura [6.2.c, na qual o choque é observado proximo
a 46 UA. Nesse caso, a grande queda na densidade vai estar sempre associada ao choque
reverso, enquanto o pico mais alto na densidade vai estar sempre ligado ao choque fron-
tal. Para essa distancia, podemos observar que a representacao inicial do fluxo de alta
velocidade como um pulso quadrado evoluiu assintoticamente para um par de choques
frontal-reverso (Zank & Pauls, 1997).

Os raios césmicos galacticos, por possuirem um grande coeficiente de difusao e baixo
gradiente de pressao, nao sao afetados e nao afetam o choque. A pressao desses raios
césmicos foi definida como 1.6 x 1071 Pa (0.1 eV.em™) a 1 UA e 5.29 x 107 Pa (0.33
eV.em™) a 50 UA (Rice et al.; 2000). Nas frentes de choque, o termo « é diferente de
zero, portanto, protons energéticos sao produzidos por injecao e aceleracao e sua pressao
¢ somada a pressao dos raios césmicos. Para esses protons energéticos, supoe-se que o
coeficiente de difusao esteja proximo ao limite de Bohm para particulas de 1 MeV em um
campo magnético de 0.2 nT (Rice et al., [2000)).

Tanto antes quanto bem depois do choque, como descrito no capitulo anterior, assumiu-

se que o coeficiente energético de difusao de prétons era 8 x 10 m?2.s 1.

Na regiao
imediatamente interior do choque assume-se que esse coeficiente de difusao reduz para
1/10 deste valor e se mantém por cerca de 5 UA a frente do choque (extensao radial
aproximada da onda gerada por um fluxo em regides posteriores a 10 UA). [Terasawa et
al. (1999)) e Shimada et al.| (1998)), a partir das observagoes do satélite Geotail, encontram

coeficientes de difusao entre 10'* e 10" m?2.s~! para prétons com energias de 50 keV até

varios MeV, valores consistentes com os descritos anteriormente.
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Depois de produzidos nas frentes de choque, os protons energéticos tendem a se difundir
tanto para regioes exteriores quanto para regioes interiores ao choque. Contudo, o coefici-
ente energético de difusao desses prétons é pequeno o suficiente para que, juntamente com
sua producao continua, seu gradiente de pressao se torne bastante significativo. Assim, o
gradiente de pressao desacelera o fluxo dos prétons energéticos para regioes interiores ao
choque, enfraquecendo o choque (Rice et al.l 2000).

Com o enfraquecimento do choque, o potencial de choque cruzado (Zank et al., 1996)
tende a zero, desligando o mecanismo de injecdo. A medida que o choque enfraquece,
Ou/Or torna-se menor na Equagao e a eficiéncia do mecanismo de injecao é reduzida,
cessando sua atividade quando for incapaz de acelerar os protons a energias suficientemente
altas, o que ocorre quando a taxa de compressao do choque for 1.5 ou menor (Rice et al.|
2000). Para incluir isso no modelo, foi definido o como zero na frente do choque quando
a taxa de compressao do mesmo atingir valores abaixo desse nivel.

Para um choque acionado por um fluxo, o desligamento do mecanismo de inje¢cao ocorre
a uma distancia radial de ~ 34 AU. A partir disso, os prétons energéticos sao controla-
dos por conveccao e difusao e as frentes de choque se separaram dos picos de prétons
energéticos. A Figura mostra a densidade do vento solar, a velocidade do fluxo e a
pressao dos raios cosmicos galacticos somada a dos prétons energéticos em trés momentos
diferentes. Na Figura [6.3]a e [6.3]b, a injecao e a aceleracao ainda estdo ocorrendo neste
choque e o pico na pressao dos raios cosmicos coincide com a frente de choque, além de
um choque secundario ser observado a esquerda do choque frontal.

Quando a taxa de compressao do choque frontal é de 1.5 (préximo a 34 UA), oy é
definido como zero em todos os lugares, desligando a injecao de prétons energéticos a
frente do choque. A Figura [6.3.c mostra a frente de choque préxima a 46 UA. Nesse
ponto, o pico de particulas do vento solar esta atrasado em relacao ao choque em cerca
de 2.4 UA. O deslocamento real deve depender da velocidade do choque. Neste caso, o

choque estd se propagando a cerca de 475 km.s™* (75 - 100 km.s~!

mais rapido que a
velocidade do fluxo do vento solar), assim, no tempo que o choque leva para avangar 13
UA (de 34 UA para 47 UA), o vento solar se propagard de 10.3 a 10.9 UA, resultando em
uma diferenga de 2.1 - 2.7 UA entre o choque e o pico de particulas (Rice et al., 2000).

Também nao hé choque secundario a esquerda do choque frontal na Figura [6.3[c. Isso

ocorre pois o gradiente de pressao de raios césmicos no choque agora é pequeno e o choque



38 Capitulo 6. Simulag¢des e Resultados

100 T T T T T 100 T T T T L 100 T T T T T T T
o o o
E ,\'\//\\_, E 1| 1 £ 0] 1
L) @ @
- - -
S B S
T 10?2} 4 % 1072 H—/—\ﬁ = 102 |
e ] = N—W_\’—___—\——
a a a
o (a.1) e (b.1) = (c1)
10-3 1 1 1 1 1 10-3 Il 1 1 1 1 10-3 1 1 1 1 1 1 1
6 7 8 9 10 11 12 20 22 24 26 28 30 32 32 34 36 38 40 42 44 46 48
R (UA) R (UA) R (UA)
— 500 T T T T T — 500 T T T T T — 500 T T T T T T T
- - i
w n n
£ 450 | . £ 450 | . £ 450 | .
= = =
+ 400 < 400 M < 400 | ]
] 3 2
s hss B M
(") (¥ ¥
2 350 E 2 350 | R S 350 ]
> (a.2) > (b.2) = (c.2)
300 1 1 1 1 1 300 L 1 1 L 1 300 1 1 1 1 1 1 1
6 7 8 9 10 11 12 20 22 24 26 28 30 32 32 34 36 38 40 42 44 46 48
R (UA) R (UA) R (UA)
1x1013 T T T T T 5.6x107 T T T T T 5.202x101 T T T T T T T
-14
B0 Rl 18 s20x10
o o o 29x10° B -1
—_ 3)(10'1‘1 _ _
[=] [=] -14 [=]
8 o 8 5.4x10 8
o o @ 5.288x10M L .
T 1014 & 53x10 [
(b.3) (c.3)
5)(10-14 52,:10-14 1 1 1 1 1 5,286)(10'“ 1 1 1 1 1 1 1
20 22 24 26 28 30 32 32 34 36 38 40 42 44 46 48
R (UA) R (UA) R (UA)

Figura 6.3: Evolucao radial de um choque na presenga de PIs adicionando os efeitos dos
raios césmicos e do mecanismo de injegao e aceleragdo de particulas. A pressdo é a soma da
pressao dos raios césmicos e dos prétons acelerados (particulas ndo térmicas). (a) 7 - 12 UA,
(b) 20 - 32 UA, (c) 32 48 UA. Compare com Rice et al. (2000).

reverteu para um choque MHD de propagacao.

Comparando os gréificos da Figura [6.3] com os resultados apresentados por Rice et al.|
(2000), algumas diferengas podem ser observadas principalmente no perfil dos graficos de
pressao, resultante da soma da pressao dos raios césmicos galacticos e da pressao das
particulas energéticas. Uma possivel explicacao se da atribuindo as diferencas do gréfico
ao método numérico utilizado, j4 que para a solucao da equacao de difusao foi aplicado

um esquema explicito de integracdo temporal de primeira ordem (erro ~ At, onde At é

o intervalo de tempo discreto), enquanto que em [Rice et al.| (2000) houve a aplicagio de

um método semi-explicito de segunda ordem no tempo (método de Crank-Nicolson com
erro ~ At?). Para testar esta possibilidade, deveremos futuramente refinar a solucao da
equacao de difusao, por exemplo aplicando também o esquema Crank-Nicolson.
Entretanto, mesmo apresentando tais diferencas, é possivel observar que a estruturas
encontradas nos graficos condizem com as estruturas apresentadas tanto no modelo de

(2000) quanto nos dados obtidos pela sonda Voyager 1 e 2 analisados também em
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Rice et al.| (2000]). Com isso, podemos verificar que o modelo desenvolvido apresenta resul-

tados suficientemente promissores, o que permitiu o avango da pesquisa para as proximas

simulacoes.

6.2 Aplicacao do modelo PIC-MHD na Heliosfera

Na segunda etapa de simulacoes, foi desenvolvido o cédigo PIC-MHD de acordo com

Lebiga et al| (2018), integrando as Equagoes (5.20) - (5.23) e a Equagao (5.27). A fim

de verificar o bom funcionamento do cédigo, foram aplicadas as mesmas condigoes iniciais

e de fronteira utilizadas na simulacao da heliosfera, porém em coordenadas cartesianas e
sem a presenca dos PIs. Os raios césmicos galacticos sao mono-energéticos com v = 2,
enquanto os prétons acelerados tém energia de 1 MeV. A difusao foi aplicada sobre as
particulas através de um deslocamento randomico a cada passo de tempo.

Com isso, foi possivel produzir, com o modelo PIC-MHD, a Figura [6.4] que mostra a
densidade do vento solar, a velocidade do fluxo e a pressao dos raios cosmicos galacticos

somada a dos protons energéticos em trés momentos diferentes.
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Figura 6.4: Evolucao radial, no modelo PIC-MHD, de um choque sem a presenca de Pls
adicionando os efeitos dos raios cosmicos e do mecanismo de injecao e aceleracao de particulas.
(a) 7- 12 UA, (b) 20 - 32 UA, (c) 32 48 UA.
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Comparando & Figura [6.3] que apresenta os resultados andlogos no modelo MHD,
observamos que as estruturas do choque frontal, secundéario e reverso, vistos nos graficos
de densidade e velocidade, se mantém. Além disso, no grafico de pressao da componente
nao térmica, é observado que a estrutura do confinamento de particulas junto a frente de
choque também se mantém.

E notério que as curvas, quando comparadas, apresentaram variacdes. Nesse caso,
é possivel supor que essas variagoes sejam decorrentes dos diferentes modelos numéricos
aplicados. Apesar disso, por se tratarem de variacoes de ordem pequena nos perfis dos
graficos, sendo mantidas as estruturas, podemos verificar que o cé6digo PIC-MHD produziu
resultados satisfatorios em comparagao ao modelo MHD, o que possibilitou sua utilizacao
em remanescentes de supernovas. Devido a nao utilizacao da simetria esférica na simulagao
PIC-MHD, os perfis do plasma térmico sao diferentes e o choque se mantém com forca e

acelerando particulas até 50 UA.

6.3 Aplicacao do modelo PIC-MHD em Remanescente de Supernova

Finalmente, foi possivel aplicar as condigoes de um remanescente de supernova no

modelo PIC-MHD. Para isso, uma frente de choque de eficiéncia de inje¢ao de 0.2 foi

introduzida no sistema com velocidade de 1 x 10° em.s~! e pressao de 1.8 x 1072 erg.cm=3.

Foram introduzidas particulas mono-energéticas com v = 2, com uma poténcia de 0.2 da

poténcia de energia cinética da compressao no referencial do choque. Além disso, na regiao

pré-choque foi adotada a densidade do meio interestelar como 1.64x1072* g.cm ™2 e o campo

magnético perpendicular a frente de choque e com intensidade de 5.0 uGG. Os perfis da
densidade numérica de particulas e da velocidade do fluxo para a solucao estacionaria do

choque com as condigoes descritas pode ser verificado na Figura [6.5]
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Figura 6.5: Perfis da solugdo estaciondria de (a) densidade numérica de particulas e (b)

velocidade do fluxo no entorno de um choque no remanescente de supernova.
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Para os raios cosmicos, foi aplicado o valor de v equivalente a 2, assim, para calcular o
raio de Larmor (girorraio) méximo dessas particulas no caso relativistico, isto é, o raio do
movimento circular da particula carregada na presenga de um campo magnético uniforme,

foi usada a seguinte expressao:
ymcv

~ |¢|B

L (63)

Assumiu-se que raios cosmicos sao protons, com massa e médulo da carga equivalentes
a aproximadamente 1.673 x 10724 g e 4.797 x 10719 statC respectivamente, e que, no
caso relativistico, sua velocidade é préxima & da luz (3.0 x 10'® ¢m.s™!). Sendo o campo
magnético totalmente perpendicular a velocidade do meio, é possivel verificar que o maximo
raio de Larmor dos raios césmicos é de aproximadamente 1.2 x 10*2? cm.

Ainda, sabendo que o periodo de Larmor é equivalente a %’r onde w = %, facilmente é
encontrado que esses raios césmicos possuem periodo de Larmor de aproximadamente 2.5 x
102 s. Nesse contexto, para viabilizar o estudo das instabilidades ressoantes relacionadas a
interacao entre as particulas carregadas e as ondas Alfvén do meio, foi utilizado um dominio
com o tamanho de 1000 raios de Larmor, dessa forma, as simulacoes sao realizadas com
o choque centrado no referencial, limitando 500 raios de Larmor a esquerda para a regiao
pré-choque e 500 raios de Larmor a direita para a regiao pés-choque.

Utilizando, entao, essas condigoes da simulacao, dadas pelas condi¢oes de Rankine-
Hugoniot, foi possivel construir o grafico da Figura[6.6] que representa o perfil da densidade
de energia dos raios césmicos no dominio para quatro tempos distintos.

Como a simulacao é realizada no referencial do choque, conclui-se que este se mantém
centralizado no dominio, assim, é possivel verificar que as curvas apontam para energias
superiores na posicao do choque, o ponto onde sao injetadas as particulas. Além disso,
nas curvas referentes a tempos superiores, observa-se a elevagao da densidade de energia
ao lado esquerdo do choque (regiao do pré-choque), o que indica que estd havendo um
confinamento de particulas.

Na Figura vemos o perfil da densidade de energia magnética transversa a direcao x
(ondas Alfvén) no dominio para quatro tempos distintos. Nesse grafico é possivel verificar
que as ondas do meio adquirem maior energia quanto maior o tempo, ja que, para tempos
elevados, a densidade de energia dos raios césmicos aumenta.

A Figura 6.8 mostra o espectro de energia das ondas do meio com W, = k|B(k)|?, onde

|B(k)|? ¢ o espectro de poténcia do campo magnético. Nesse grafico, ¢ possivel verificar
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Figura 6.6: Grafico da densidade de energia dos raios césmicos no dominio para os tempos
2.4 x 10* s em vermelho, 1.44 x 10° s em verde, 2.64 x 10° s em azul e 3.84 x 10° s em laranja.
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Figura 6.7: Gréafico da densidade de energia das ondas Alfvén no dominio para os tempos
2.4 x 10* s em vermelho, 1.44 x 10° s em verde, 2.64 x 10° s em azul e 3.84 x 10° s em laranja.
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que os raios césmicos sao capazes de excitar as ondas com k de aproximadamente % e
valores superiores. Isso se dd, pois as ondas ressonantes dependem do cosseno do angulo

de inclinacao da particula (i), seguindo a expressao:

e Y : (6.4)
VCRM

onde w é a frequéncia de Larmor dada por %, assim, para valores de p entre 0 e 1,

1

rr’

encontramos o limite inferior de k equivalente a
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Figura 6.8: Grafico do espectro de energia das ondas Alfvén em funcao de k para os tempos
2.4 x 10* s em vermelho, 1.44 x 10° s em verde, 2.64 x 10° s em azul e 3.84 x 10° s em laranja.

A Figura mostra a difusao média no dominio no decorrer do tempo, e a Figura
[6.10] representa a difusdao no espago para quatro tempos distintos. Neste tltimo gréfico,
no perfil referente a 2.64 x 10° s (em azul) é possivel verificar a queda na difusdo antes do
choque, o que coincide com as instabilidades mais fortes esperadas na regiao. A difusao

foi calculada fazendo-se a média do deslocamento quadratico das particulas:

 ((x(ts) —x(t))?)
Dxx = TN (6.5)

Por fim, a Figura [6.11] mostra a variagdo de energia das particulas no dominio para

quatro tempos distintos. Nesse caso, é possivel observar que o sistema ainda nao esta
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Figura 6.10: Gréfico da difusio no dominio para os tempos 2.4 x 10* s em vermelho, 1.44 x 10°

s em verde, 2.64 x 10° s em azul e 3.84 x 10° s em laranja.
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promovendo muita aceleracdo aos raios cosmicos. Assim, tendo em vista que os dados

obtidos foram promissores, novas simulagoes com maior duracao serao realizadas a fim de

estudar a aceleracao de particulas.
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Capitulo 7

Conclusao e Perspectivas

A adaptacao do cédigo MHD de Zenitani (2016) apresentou resultados satisfatorios,
ja que os resultados obtidos foram condizentos com o modelo apresentado por |[Rice et al.
(2000) e os dados coletados diretamente da heliosfera pelas sondas Voyager 1 e 2. As
nossas simulagoes e as de Rice et al.| (2000) promovem, inclusive, uma explicagao plausivel
para o atraso observado entre a chegada de uma frente de choque e o pico no fluxo de raios
cosmicos associado, a qual estd relacionada a capacidade limitada do mecanismo de injecao
no choque de acelerar protons a energias suficientemente altas para que a aceleragao do
choque de difusao possa ocorrer. Durante esse processo, o choque deixa para tras os raios
cosmicos que estao parcialmente acoplados ao fluxo do vento solar.

Além disso, a introducao da evolugao da microturbuléncia gerada pelo fluxo dos raios
césmicos através de uma distribuicao do coeficiente de disfusao imposto também se mostrou
satisfatoria. A simulagdo numérica do cédigo PIC-MHD, adaptado de Lebiga et al.| (2018)),
para as condicoes do vento solar associado ao choque frontal na heliosfera apresentou
resultados andlogos aos obtidos com o cdédigo MHD, sendo as disparidades observadas
provenientes das diferencas nas simetrias (esférica e cartesiana) e auséncia dos Pickup lons
nas simulacoes PIC-MHD. Nesse contexto, apesar do cédigo PIC-MHD nao incluir os Pls,
ele promove simulagoes mais realistas, por se tratar de um cédigo mais sofisticado capaz
de descrever a trajetoéria das particulas individualmente e evoluir a distribuicao dos raios
cosmicos de diferentes energias separadamente.

Por fim, a aplicacao do modelo para choques de remanescentes de supernovas des-
creveu de forma auto-consistente a evolucao das ondas Alfvén e o confinamento com a
aceleragao dos raios cosmicos por estas ondas. Os resultados obtidos foram promissores,

tendo sido mantido nas perspectivas futuras do projeto a execucao de novas simulagoes
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com maior duragao, para se estudar a aceleracao das particulas; para isso, serao testadas
novas condigoes para o ambiente do choque do remanescente de supernova.

Ainda, planeja-se produzir modelos de emissao da radiacao nao-térmica associada aos
raios césmicos para algum remanescente de supernova ja estudado na literatura, como uma
simplificagdo do caso estudado em Brose et al. (2019). Levando-se em conta a emissao
Synchrotron, Inverse Compton e decaimento de pions, esses espectros de emissao nao-
térmicos serao, entao, construidos com a distribuigao das particulas energizadas resultantes

no remanescente.
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