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Resumo

Raios cosmicos galdcticos (com energias até ~ 10° GeV) sdo provavelmente acelerados
nos choques produzidos pela expansao dos remanescentes de supernovas, através do
mecanismo Fermi de primeira ordem. Longe das regides de aceleragao, os raios cosmicos
tem sua propagacao no meio interestelar controlada pelas interagoes com a turbuléncia
magnetrohidrodindmica ambiente (que se desenvolve desde escalas de centenas de parsec)
ou “microturbuléncia” produzida pelos proprios raios cosmicos através de instabilidades
ressonantes (nas escalas subparsec). Estes coeficientes de difusao, embora fundamentais
para a previsao ou interpretagao das emissoes de altas energias associadas as interagoes
entre os raios cdsmicos e o meio, sao quantidades ainda pobremente conhecidas (tanto
teoricamente quanto observacionalmente). Durante o Trabalho de Graduagao I, estudamos
a microfisica da difusdo de raios césmicos na Galaxia, focando em uma instabilidade de
plasma que controla o confinamento (ou o coeficiente de difusao) destas particulas. A
fonte de energia livre desta instabilidade é a anisotropia de pressao dos raios cosmicos,
que por sua vez é induzida pela turbuléncia compressivel nos diferentes ambientes do
meio interestelar, como nuvens moleculares. No Trabalho de Graduacao II, estudamos o
transporte de raios césmicos em nuvens moleculares, utilizando um modelo parametrizado
do coeficiente de difusao, focando no caso da penetracao de raios cosmicos do background
galactico, mas os métodos podem ser estendidos para possiveis fontes de raios cosmicos
préximas da nuvem, como remanescentes de supernovas. As conclusoes desse trabalho
permitem aplicages deste tipo de estudo, podemos mencionar: (i) a previsdo da emissao
gama difusa na Galdxia, necessaria para a remocao do background no estudo de fontes
galdcticas, (ii) o estudo de fontes de raios cosmicos protons/nicleos proximas de nuvens
moleculares (que atuam como calorimetros), (iii) ajudar na interpretagiao de observagoes

que caracterizem as propriedades de difusao dos raios césmicos.






Abstract

How Cosmic-ray Protons Make Gamma rays: In the simplest and most common interaction,
a cosmic-ray proton strikes another proton. The protons survive the collision, but their
interaction creates an unstable particle — a pion — with only 14 percent the mass of a
proton. In 10 millionths of a billionth of a second, the pion decays into a pair of gamma-ray

photons. More complex scenarios occur when cosmic-ray protons strike nuclei containing
greater numbers of particles.
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1 Introducao:

Raios césmicos sdo particulas carregadas (prétons, nicleos pesados, elétrons, pé-
sitrons) que permeiam os ambientes astrofisicos e possuem energias muito maiores que
aquelas das particulas em equilibrio térmico nestes ambientes. Sua distribuicao energética,
medida diretamente nas vizinhancas da Terra, segue tipicamente uma lei de poténcia
(que pode variar em diferentes intervalos de energia), podendo alcangar energias ultra
relativisticas. Sao também observados indiretamente pela radiacao que produzem através
de interagoes com os campos magnéticos, com a matéria (através de reagoes nucleares que
resultam em emissoes de altas energias) e com fétons presentes nos meios interestelar e

intergalactico.

Acredita-se que a maior parte dos raios césmicos galacticos (com energias de até
10° GeV, o “joelho” da distribuigdao de energias observada, ver por exemplo Blasi 2013)
sao acelerados nos choques criados pela expansao de remanescentes de supernovas no meio
interestelar, através do processo Fermi de primeira ordem denominado Diffusive Shock
Acceleration (DSA; e.g. Bell 1978; Drury 1984). Este mecanismo ainda nao é totalmente
compreendido, e sua eficiéncia depende de diversos requerimentos serem satisfeitos na
regidao de aceleragao (ver por exemplo Bykov et al. 2013, 2018). Entre estes requerimentos,
estao a presenca de um campo magnético com intensidade bem mais alta que aquela
observada no meio interestelar, e também a presenca de irregularidades magnéticas com
amplitudes e escalas adequadas para confinar eficientemente os raios césmicos através
colisdes particula-onda. O confinamento dos raios césmicos na regiao do choque pode
depender do desenvolvimento de instabilidades dos raios césmicos (e.g. Amato and Blasi

2009), processo também chamado de “autoconfinamento”.

Longe das regides de aceleracao, as taxas de transporte dos raios césmicos na Galaxia
sao controlados pela turbuléncia magnetohidrodinamica presente no meio interestelar,
através de processos de interacao ressonante entre as ondas Alfvén quem compdem a
cascata turbulenta e os raios cosmicos (neste caso, para energias acima de ~ 100 GeV).
Por outro lado, raios césmicos com energias abaixo de ~ 100 GeV tem suas taxas de
transporte difusivo controladas por instabilidades ressonantes excitadas por anisotropias
na distribuicao de velocidades dos préprios raios césmicos. A mais 6ébvia anisotropia de
velocidade é a dipolar, gerada por gradientes de densidade de raios c6smicos (gradientes
induzidos por exemplo pelo fluxo para fora da Galaxia, ou nas interfaces entre nuvens
moleculares e o meio externo (e.g. Skilling 1970; Everett and Zweibel 2011; Plotnikov et al.
2021), produzindo a instabilidade de streaming. A anisotropia quadruplar (ou de pressao),
por outro lado, pode ser gerada pela compressao de campos magnéticos turbulentos de

grande escala no meio (Lazarian and Beresnyak 2006; veja também Zweibel 2020). Outros
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mecanismos responsaveis pelo transporte de raios césmicos de baixas energias, em regioes
em que eles nao possuem densidade de energia suficiente para gerar instabilidades, sao a
adveccao de células do plasma do meio contendo os raios cosmicos, e a separagao estocastica

das linhas de campo locais quando hé turbuléncia (Jokipii and Parker 1969; Jokipii 1973).

Uma estimativa fisicamente motivada dos coeficientes de difusao espacial dos raios
cosmicos nos diferentes ambientes da Galaxia depende do conhecimento detalhado do
estado de turbuléncia do plasma local, da prépria distribuicao e gradientes de raios
cosmicos, das instabilidades e processos de amortecimentos que por sua vez dependem
do estado termodindmico do plasma. O conhecimento destes coeficientes, por sua vez, é
essencial para, por exemplo, as previsoes de emissoes de altissima energia (raios gama)
na Galdxia em regioes proximas a sitios de aceleragao (veja por exemplo, del Valle et al.
2015), a serem detectados pelo observatério em construcao CTA, (Cherenkov Telescope
Array), ou se interpretar dados observacionais, por exemplo, mapas de emissao gama
de nuvens moleculares em associagoes com supernovas (e.g. Gabici 2017), obtidos com
instrumentos existentes (H.E.S.S., VERITAS, MAGIC, ou ainda o Femi em raios gama

menos energéticos) ou futuros.

No Trabalho de Graduacao I, quantificamos o efeito das instabilidades ressonantes de
raios cosmicos geradas pela anisotropia de pressao em seu transporte difusivo em diferentes
ambientes da Galéxia, através do célculo da evolucao e saturagao destas instabilidades.
Empregamos calculos quase-lineares para a evolucao do espectro de ondas Alfvén instaveis
pela anisotropia da func¢ao de distribuicdo de momento dos raios cdésmicos, ao mesmo
tempo que evoluimos esta fungao de distribui¢ao, levando em conta processos de colisao
particula-onda representados por uma difusao direcional no espaco de momento. Utilizamos
diferentes condicOes iniciais instaveis para a funcdo de distribuicdo. Comparamos os
resultados com simulagoes cinéticas diretas ja existentes. No Apéndice apresentamos
este primeiro estudo realizado, onde a passagem de particula carregada em um campo

magnético escala exponencialmente oscilagoes no meio, entra em regime rapidamente.

No Trabalho de Graduacao II, desenvolvemos um estudo do transporte de raios
cOsmicos em nuvens moleculares, utilizando um modelo parametrizado do coeficiente
de difusao. No Capitulo 2, descrevemos a equacao de transporte dos raios cosmicos,
considerando a difusdo e o mecanismo de emissao (perdas radiativas) considerado. No
Capitulo 3 apresentamos o modelo simplificado de nuvem molecular e os calculos numéricos
utilizados, e os resultados de nossos calculos. As conclusoes deste trabalho sdo apresentadas

no Capitulo 4.
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2 Transporte dos raios cosmicos prétons: pro-

pagacao difusiva

Devido ao espalhamento aleatério por irregularidades no campo magnético, seja
associado a flutuagoes no campo magnético pela turbuléncia do meio ou ao crescimento
de instabilidades devido ao préprio fluxo dos raios cosmicos, estas particulas sofrem um

transporte difuso desde suas fontes, através do meio interestelar.

Um coeficiente de difusao escalar D pode, portanto, ser usado para descrever este
transporte difuso. A medida que as particulas se difundem, elas estdo sujeitas a varios
ganhos e perdas de energia. Os niicleos também podem sofrer fragmentacoes que resulta
na sua transformacao em nucleos mais leves. Uma ferramenta 1til para estudar os efeitos
de tais fendmenos no espectro de energia das particulas é a equacao diferencial parcial que
descreve a evolucao da distribuicao em energia em diferentes pontos do meio interestelar

na presenca de perdas radiativas, e o fornecimento continuo de particulas novas das fontes.

2.1 Equacao de Perda-Difusao-Injecao

Duas derivagoes da equacao de transporte contendo perdas radiativas e a difusao
no espago para particulas de alta energia, tanto para ntcleos quanto elétrons, serao

apresentadas a seguir.

2.1.1 Abordagem elementar:

Considere um volume elementar dV' no qual as particulas sdo injetadas a uma taxa
Q(E,t)dV. As particulas dentro de dV estao sujeitas a ganhos e perdas de energia que
escrevemos:

—dFE

T b(E), (2.1)
onde, se b(E) for positivo, as particulas perdem energia. No tempo ¢, o nimero de particulas
na faixa de energia E até E + AFE é N(FE)AE. Posteriormente em t + At, essas particulas
sao substituidas por aquelas que tinham energias no intervalo £’ a E' + AE’ no tempo t,

onde

E' =E +b(E)At, (2.2)

F'+ AE' = (E+ AE) + b(E + AE)At. (2.3)



20 Capitulo 2. Transporte dos raios césmicos protons: propagagdo difusiva

Realizando expansao de Taylor para um pequeno intervalo AE e substituindo a

equacao posterior na anterior leva a

AE' = AE + dl;(g)AEAt. (2.4)

Portanto, a mudanga em N(E)AFE no intervalo de tempo At é

AN(E)AE = —N(E,t)AE + N|E + b(E)At, {]AE. (2.5)

Realizando outra expansao de Taylor para b(E)At pequeno e substituindo por AE'

, obtemos
AN(E)AE = djg;f )b(E)AEAt + N(E)b;?AEAt, (2.6)
e portanto (5)
dN(E d
= = BN (E)). (2.7)

Esta equacgao descreve a evolugao temporal da distribuicao de energia das particulas
no volume elementar dV' sujeito apenas a ganhos e perdas de energia. Podemos agora
adicionar outros termos a esta equacao de transporte. Se as particulas sao injetadas a uma

taxa Q(F,t) por unidade de volume,
dN(E)  d

o = T DE)N(E)] + Q(E.t). (2.8)

As particulas entram e saem do volume dV por difusao e este processo depende do
gradiente espacial da densidade das particulas N(F). Adotando um coeficiente de difusao
escalar D, a equacao de Perda-Difusao-Injecao para a evolucao temporal da distribuicao
em energia das particulas é finalmente:

dN(E) d

=) = S MEIN(E) + QUE.1) + D v N(E). (2.9)

2.1.2  Abordagem no espaco de coordenadas

Uma abordagem mais simples ¢ introduzir um diagrama de espago de coordenadas
no qual a energia é plotada ao longo das ordenadas e as coordenadas espaciais ao longo da
abcissa. Os fluxos de particulas através de diferentes superficies no espaco de coordenadas
sao mostrados na Figura 1. Se considerarmos o pequeno retangulo, as particulas se deslocam
na direcdo z, e ganham ou perdem energia através da direcao y. O nimero de particulas
no intervalo de distancia entre x e x 4+ dx e intervalo de energia entre £ e E + dF é

N(E,z,t)dEdz.

Portanto, a taxa de mudanca na densidade de particulas na caixa do espago de

coordenadas generalizadas é

th(E, X, t)dBdz = [6o(E, 2 + dz, )]|dE — ¢y ran(E,x + dz, t)dE



2.1. Equagdo de Perda-Difusdo-Inje¢io 21

E M
PE +dE
4
|
- L9
& i
1 dx
i
|
|
|
|
]
1 »
x Distance o

Figura 1 — Um diagrama espacial da relacao de energia versus coordenadas espaciais usado
na derivacao da equacao por perda de difusao.

onde Q(FE,z,t) é a taxa de injecao de particulas por unidade de volume do espago de

coordenadas generalizadas. Realizando uma expansao de Taylor e simplificando a notagao,

AN 06, 96p

W or oB T@ (2.11)

onde ¢, é o fluxo de particulas através do intervalo de energia dE no ponto x no espago e,

portanto, por defini¢ao,

ON
e =—D— 2.12
6= -D% (212)
e entao J o2 5
N N 0¢g
— =D - — ) 2.13
dt 0x? OF 0 ( )
Podemos generalizar para trés dimensoes,
dN 0op
—=Dv’N - —= 2.14
onde ¢g é o fluxo de particulas através de dx que possuem energias na faixa £ a E + dF
em algum intervalo de tempo dt. Se - b(E) é a taxa de perda de particulas de
energia F, entao o nimero que passa por E na unidade de tempo é
dE
N(E) = ¢p = —b(E)N(E). (2.15)

dt
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Portanto obtemos

ON ) )
5 =DV N+ L WE)N(E)] +Q(E), (2.16)

como antes.

Podemos adicionar outros termos a esta equagao, por exemplo, para incluir termos
que descrevem ganhos e perdas causados pelo espalhamento nas flutuagoes magnéticas,
perda de particulas de uma espécie por fragmentagao, decaimento radioativo e assim por
diante, no caso da propagacao de raios cosmicos nucleos. A equacao de perda por difusao

para a espécie ¢ torna-se

ON;

D <7 N,
ot VNt

BN+ Q= T+ > N, (2.17)
onde NV; é a densidade numérica dos nucleos da espécie i. Esta é uma funcao da energia,
ou seja, temos que escrever NV;(E). Os dois tltimos termos descrevem os efeitos dos ganhos
e perdas por fragmentacao. 7; e 7; sao os tempos de vida das particulas das espécies ¢
e j. A fragmentacao de todas as espécies com j > ¢ resultam em contribuigoes para N;
conforme indicado pela somatdéria no tltimo termo. Pj; é a probabilidade de que, numa

colisao inelastica envolvendo a fragmentacao do ntcleos j, a espécie i seja criada.

Outra extensao importante é a aceleracao estatistica de particulas por colisdes. O
procedimento a partir da equacao de Fokker-Planck envolve a difusao de particulas no
espaco de fase e é descrito por Blandford e Eichler (1987). A equagao de difusao resultante
pode ser escrita em termos de diferenciais em relagao a energia, uma vez que a distribuicao
de particulas é considerada isotrépica em termos reais e de momento espaco, sua difusao

encontra um meio homogenio e permite pressao igual para qualquer direcao.

ON 0 1 02

— =Dy’ N+ —=[b(E)N ———[d(E)N 2.18

= DN+ S BEIN] + Q + 5o [d(E)N), (218)
onde d(E) = <<8£2>> ¢é a variacao quadratica média da energia das particulas por unidade

de tempo (Ginzburg e Syrovatskii, 1964).

2.2 Coeficiente de difusao

O coeficiente de difusao é um parametro chave no estudo da difusdao de particulas
energéticas. E uma quantidade mal determinada, tanto do ponto de vista observacional
quanto tedrico. A estimativa tedrica do coeficiente de difusdo é uma tarefa muito complexa
(por exemplo, Yan & Lazarian 2004, 2008) e observagoes sao necessarias para restringir os
modelos. A difusao de raios césmicos é um processo nao linear no qual estas particulas
geram as instabilidades que produzem turbuléncia, que por sua vez espalham as préprias

particulas (por exemplo, Nava & Gabici 2013 e suas referéncias). Perto dos aceleradores
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de particulas, onde a populacao de raios cosmicos é muito alta, o coeficiente de difusao
pode diminuir significativamente através instabilidades (Ptuskin, Zirakashvili & Plesser

2008; Yan & Lazarian 2011; Malkov et al. 2013).

2.3 Perdas radiativas hadronicas: producao de pions por reacoes
proton-proton

Para raios cosmicos prétons de altas energias, as perdas devido a produgao de pions
na interacao com a matéria do meio interestelar sdo dominantes. Apresentamos a seguir
o processo de producao de pions, e em seguida a producao de radiagao pelo decaimento
radiativo de pions neutrons. Seguiremos de perto o tratamento tedrico apresentado em
“Introduccion a la Astrofisica Relativista” (Prof. Gustavo E. Romero, Universidad Nacional
de La Plata).

Na colisao inelastica de prétons relativisticos com proétons de baixa densidade
de energia (colisdes pp) mésons sdo produzidos. Canais com energia no limite inferior

corresponde a criacao de pions:
p+p —p+p+ar’ +b(rt +717),

p+p —p+n+ar’ +b(xt +717), (2.19)
p+p —n+n+2r" +ar’ bzt +77),

onde as multiplicidades do pion a e b sdo quaisquer niimeros inteiros positivos. O limite
da energia cinética dos protons relativisticos para a criagdo de um tinico pion neutro seja

possivel é:

T, = 2moc? (1 + ;nﬂo

) ~ 280MeV, (2.20)

mp
onde myoc? ~ 135MeV é a energia de repouso do pion neutro.

A meia-vida do pion neutro é 7,.° ~ 10~!"s. Esse pion decai com probabilidade de
98, 8% em dois fotons:
70— v 4. (2.21)

Os pions carregados tém meia-vida de 2,6.107%s e decaem como:
T — ut + o, (2.22)

T — e+, (2.23)

Somando as Equ. 2.21, 2.22 e 2.23 com uma probabilidade de ~ 99,99%, Consideremos o

decaimento dos pions neutros.
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Se 7 decai em repouso, cada um dos fétons terd uma energia:

1
E, = 5mwoc2 ~ 67,5MeV. (2.24)

No entanto, os pions neutros raramente sao criados em repouso e, portanto, eles
decaem durante o seu movimento. Consideremos o decaimento de um pion que no sistema
do laboratorio tem velocidade v, = ,c. No sistema de referéncia do laboratério, os dois
fotons saem formando angulos a e (a + 7) com a diregdao da velocidade do 7°, de modo

que o momento seja conservado.

T+O

Figura 2 — Decaimento de um pion neutro, visto no sistema co-mével. A seta tracejada
indica a dire¢do do movimento do pion no sistema de referéncia do laboratoério.

A distribuicao dos fotons sera isotrépica no sistema proprio do pion. O niimero de

fétons emitidos entre o e (o + dav) é:

dN.
TWda = sinadao. (2.25)

Na Figura 2 o diagrama desta situagdo é mostrado.

Se a energia de um (qualquer) dos fétons no centro de massa do sistema da

BT = myoc?/2, entdo no sistema de laboratério sua energia é:

_ ES™(1 — Brcos )

E 2.26
== (2:20
logo:
Fem - Fem - dN.
dE, = ———=sinada = 776776104. (2.27)
V1 -2 11— 2 da
Como: N N
YdE~y = *d 2.2
entao:

2
N, _ 1 1= 2 . (2.29)
dEvy  EJ™  Br VB2 4+ moct
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Independente da energia £, a faixa permitida de energias do fétons é:

1+ 6.\
1_67r> '

]‘_/Bﬂ”

E’ch(l + ﬂ

(2.30)

: >
E = 67.5 MeV log E
1 L

Figura 3 — Esquema da distribuicao espectral dos raios gama produto de decaimento de
uma populacao de pions neutros.

A Figura 3 mostra a distribuicao espectral dos fétons injetados no decaimento de
pions neutros com diferentes energias F,. Para cada valor do espectro de fétons é uma
constante (retdngulo) que se estende entre os limites dados pela Eq. (2.30). O centro de
cada retangulo estd localizado em E,“" = 67,5 MeV. A altura varia com FE., pois a area
sob a curva deve ser sempre igual a 2 (dois f6tons sdo criados por decaimento). O espectro

total é a soma dos espectros individuais.

Agora suponhamos que, numa determinada regido, protons relativisticos com
distribui¢do de energia N,(E,) interage com um préton alvo de baixa energia e densidade

numeérica ny. A emissividade injetada de pions neutros devido a colisbes inelasticas pp é:

max
Ep do,

No(Ey) T (Ey, Ex)dE,. (2.31)

QTI'(EW) = CnH/ )

Epml’ﬂ
Aqui do,/dE, é a se¢ao diferencial efetiva para a produgdo de um 7° de energia FE, para
um préton de energia £,. Existem diferentes abordagens adequadas para a secao efetiva.
Na aproximacao do funcional delta (Aharonian & Atoyan 2000) assume-se que, dado um
valor de energia cinética T, do préton relativistico, todos os pions neutros sao criados com
a mesma energia P, = xT),. Entao:

do,

E(Epu Er) = 6(E, — kT},)0,(Ey), (2.32)
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onde o, ¢ a secao transversal ineldstica total para interagoes pp. A aproximagao do préton
em movimento s6 com energia cinética relativistica e o préton em repouso s6 com a energia
da massa , a emissividade do pion neutro da resulta:
0r(Er) = m—HNp(mpc2 + &)app(mpg + &) (2.33)
K K K
Experimentalmente, em uma ampla faixa de energias (GeV a TeV), a inelasticidade
é de aproximadamente k ~ 0,17 (Gaisser 1990). Uma aproximacao precisa para a segao

efetiva (Kelner et al. 2006)
th

E
amxfg)::(34,3—%1,88L-+(L25L2M1——(_5 )4 mb, (2.34)

P
donde L = In(E,/1TeV) e E, = T, + m,c® ~ 1,22 GeV. Na Figura 4 est4 apresentada

a se¢ao eficaz de colisoes pp obtida de dados experimentais, comparados com os valores da

equagao anterior.

Final mb
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Figura 4 — Secao eficaz para colisdes inelastica pp. Os circulos preenchidos sao dados
experimentais e os resultados vazios do sao o cédigo de simulagoes SIBYLL.
De Kelner et al. (2006).

Finalmente, uma vez conhecida a emissividade do pion neutro ¢, (E;, ), a emissividade

do féton resultante de seu decaimento, pode ser calculada como:

Q’Y(E’Y) =2 - r(Fr)

™
By F 2 m2,ct

dEr, (2.35)
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com
m2,ct

AE,

E?W(Ev) =B, + (2.36)
A taxa de perda de energia devido a colisOes ineldsticas pp, para um préton de

energia F), que interage com prétons brancos de densidade numérica ny ¢ dado por:

dE,

Tdt = cnykppEpopy(Ey)O(E, — Epth)v (2.37)
Pp

onde O ¢ a funcao de Heaviside (O(x) =1 para x > 0 e ©(z) = 0 para x < 0), k,, = 0,5 ¢
a inelasticidade total e Epth ¢ o limite de energia de protons relativisticos para a producgao

de pions.
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3 Penetracao de raios césmicos protons do
background galaticos em nuvens molecula-

res

3.1 Modelo fisico simplificado

Consideraremos o transporte de raios césmicos prétons no interior de uma nuvem
molecular no meio interestelar. A distribuicao de energia NNV, dos prétons segue a seguinte
equagao de transporte geral:

(Wp(;E’t) = .[D(7,E) 7 N,(7, E,t)] — ;E(P(F, E)N,(7, E, 1)) + Q,(7, E,t), (3.1)

onde D(7, E) é o coeficiente de difusdo das particulas, P(7, ) = —(dE/dt) é a taxa de
perda de energia que resulta em emissao radiativa, e Q, (7, E,t) é a funcao de injecao de
particulas. Adotaremos um coeficiente de difusao escalar que depende apenas da energia da
particula D(7, E) = D(F). Adotaremos um sistema de coordenadas esféricas (R, 6, ¢), com
origem no centro da nuvem. Por simplicidade, consideraremos uma nuvem perfeitamente

simétrica, com dependéncia espacial apenas em R, ou seja, N, = N,(R, E,t).

Com estas simplifica¢oes, a equagao de transporte torna-se:

ON, 10 (LONN] 0
=00 | aan (FS2)| - 55 (PREN) 4 Quass. (2

As perdas dominantes para protons sao colisoes ineldsticas p — p, descrita no

Capitulo anterior. O termo de perda é
P(R,E) = Eng(R)ckppopp, (3.3)

onde ky, ¢ a inelasticidade (= 0,45) e 0,, ¢ a segao transversal para colisoes inelasticas.
A dependéncia de R das perdas radiativas sao dadas através da densidade de atomos de
hidrogéncia na nuvem n(R). Além disso, consideraremos por simplicidade uma nuvem com

distribuicao de densidade uniforme, com nyz = 10* cm™3.

Em del Valle et al. (2016), se estudou o transporte de raios césmicos acelerados
nos choques produzidos pela interagao com o meio dos ventos de estrelas massivas de altas
velocidades, no interior de nuvens moleculares. Abordaremos neste trabalho o problema da
penetracao dos raios césmicos galacticos nesta nuvem esférica, sem considerar a presenca
de injetores ou aceleradores de raios césmicos no interior da nuvem (isto é, Qpr,p = 0).
Estamos interessados na solugao de estado estacionario, que satisfaz a equacao:

D(E) [;5{ (RQZJJ\;’)] _ 88E [P(R, E)N,] = 0. (3.4)
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As condigbes de contorno sao dadas por: em R = 0 (centro da nuvem), % = 0;

em R = Ryuem, Np = Npca(E), onde N, qq(E) é a distribuicao de raios césmicos do

background galactico:

A —2.75
Nyca(E) = — x 2.2 x ( ) em ™ GeV (3.5)

c

GeV
(ver del Valle et al. 2016).

Para o coeficiente de difusao espacial, adotaremos uma abordagem fenomenolégica
semelhante aquela usada em del Valle et al. (2016). O coeficiente de difusdo é uma lei de

poténcia na energia da particula:

D(E) = Do (1) (36)

onde Dyy é o valor de D em E = 10 GeV. A poténcia ¢ varia entre 0,3 e 0,6 dependendo do
espectro da lei de poténcia da turbuléncia do campo magnético. O parametro xy < 1 leva
em consideragao a supressao do coeficiente de difusao dentro do meio turbulento da nuvem.
Para ¢ e Djp, tomamos valores considerados como tipico na Galédxia 0,5 e 10*"cm?s™!,

respectivamente (Berezinskii e outros. 1990). Fixaremos xy = 1073.

3.2 Solucao numérica do estado estacionario da equacao de trans-

porte

Para obtermos a solugao estacionaria da Equagao 3.4, calcularemos numericalmente
a evolugao da funcao de distribuicao através da Equacao 3.2 (sem o termo de injegao),
com um tempo ficticio, até que a solucao N, alcance um estado estacionario. Para isso,
utilizamos um coédigo Fortran que discretiza a Equagao 3.2 através de diferengas finitas.

Utilizamos o método de Euler para a integracao temporal.

Os parametros do calculo numérico sao:
o Energia minima de 1.22 GeV, e maxima de 10° GeV. Grade de energia espacada
logaritmicamente, com 100 pontos de grade.

e Raio da nuvem molecular de 10 pc ou 1pc. Grade de energia espagada uniformemente,

com 100 pontos de grade.

« Numero de iteragoes: 50.000 (cinquenta mil).

3.2.1 Nuvem de 10 pc

Na abscissa temos distdncia do centro da nuvem em centimetros (¢m), na ordenada

a energia em GeV e na cota nimero de particulas por em3GeV L.



31

jondri ao de transporte
‘rica do estado estaciondrio da equag
Qi é
3.2.  Solugdo num

Uma visao de longe da origem da difusao.

CIFortran|NGRDAT —
dell—
el
210
110

I—

ndmero de

particulas por
-1

cm=3GeV

1 Vv

R energiaem Ge
H'"’m’l'."’ﬂ"lfmmﬁw.m%’ﬂ‘"l"”"ﬂ”’""”"ﬂ"l
f.f‘”ll,f-",l.""ﬂ‘"ﬂ’ﬂ‘”.""ﬂ"”‘lﬂ‘,ﬂ‘"ﬂ”ﬂ"ﬂ"[ﬂ"ﬂ]"n'"ﬂ‘”-f””ﬂ"”’ﬂ”ﬂ
Iﬂﬂ;ﬂ#ﬂfg IR HVﬂWﬂy’ﬂ?ﬂVﬂﬂvlﬂlﬂﬂyﬂvﬂllﬂﬁﬂﬂfﬂﬁv g

0
100000
00000

gy I
iy Iﬂ'-‘lM’II:‘.‘lfﬂlIﬂ.‘.’lflllf.‘llf.’lllfllﬂllﬂ.‘lﬂ.‘.’ﬂﬂlﬂllﬂllh‘llllﬂlh‘llﬂlllf
JWW’W'WWM’WWMW,WM’W

MM’WWWWWWWWWWWM

Wi

distancia do centro da
nuvem em centimetros

(em)

E VYT ST TS 0

COS.
g g

i continuo.
: crescimento
imento e de
0S um cresc
; mos que tem
i fa origem ve
Aproximando

'C:\Fortran\NCR.DAT' ——

llllllll!lllllllmm i
it
i
S
i

l'.lI'.Il'mf""mm-'f.lﬂlm"m"""####ﬂ#"ﬁ

i nnmuﬁmmﬂ%%'ﬂﬁﬂ%%ﬁ#ﬂﬂ%ﬁﬁ
ﬂfl'ﬁ%‘i’p’ftﬂ%}rIrlllll'lﬂﬂIIIIllIltItlﬂllllrmtlrlrmﬂlllllinnnrlmﬂﬂmn
:5‘:’:‘:’;’,{-‘:'unnmt.rlrlrmr_lﬂ:;l1,!rgr,{r;_r,{r_l_tll_tl_lﬂ_tllir,!r.‘w;mmmmwmmmr:rmr
I

i

LT, Il ﬂﬂuﬂﬂﬂﬂﬂﬂﬂﬁnnﬂﬁﬁWﬁﬁﬂﬂﬂﬂﬂﬂWWWﬂﬂﬂﬂﬂ
Ilﬂﬂﬂﬂlﬂﬂlffﬂﬂﬂﬂﬂﬂmﬂ”ﬂf”ﬂ”ﬂlﬂﬂﬂﬂl’fIl”fflflflﬂﬂﬂﬂlﬂﬂfﬂflﬂ””ﬂﬂ

i Mﬂﬂmﬂ”””llmﬂ”””lf’l/ﬂllﬂ/ﬂﬂllﬂll/ﬂlll/
iy %%mmmmmmmm

W
';W‘Wmmfmfm
W%MWWWWW

200000

400000

600000

800000

1%108

d

também é suave.

ga



32 Capitulo 3. Penetracio de raios cdsmicos prétons do background galdticos em nuvens moleculares

'C:\Fortran\NCR.DAT' ——

,WMWMWMAWMMMM[/

/’HW
MM

1x108
1.2x108
1.4x108

16x106

1.8x108

Figura 7 — Em umagao proxima da origem o crescimemto ¢é suave e continuo.

Faremos agora uma analise com escala logaritmica.
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Figura 8 — Precebemos que existe uma regiao onde fica confinado a maior parte da secgao
de choque, na regiao interna a linha azul.

Uma visdo mais detalhada usando escala logaritmica. Percebemos que existe uma
regiao com mais perda de energia, que é a onde ocorre a maior quantidade de colisoes

inelastica. Fora da linha azul os choques tendem a ser elasticos.

3.2.2 Nuvem de 1 pc

Energia minima 100 vezes maior, uma visao distante.
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Figura 9 — Nuvem de 1 pc visto a uma distancia longa nao é perceptivel diferenca da

nuvem de 10 pc.

Visao das proximidades da origem em escala logaritmica, tanto na nuvem de 1

pc com energia minima 100 vezes maior, ou uma nuvem de 10 pc obedecem a mesma

dindmica de crescimento e decrescimento secao efetiva de choques e perda de energia.

Figura 10 — Nao percebemos diferenca do perfil da regiao de maior colisdo. mesmo alterando

a energia minima, mesmo aumentando de 100 vezes.

O perfil de perda de energia de uma nuvem de 1 pc ou 10 pc, com energia de

choque de 1,22 ou 122 GeV nao é perceptivel. Tudo fica restrito a regiao préxima fonte de

raios cosmicos, verificando o arquivo numérico e fazendo grafico logaritmico, as perdas de

energia estao concentrada entre 0,17 a 1,00 pc. Independe do tamanho da nuvem molecular.

Perfil de perda de energia por choque inelastico em funcao da distancia da fonte.

Os dados do programa mostra um aumento de 10% de atividade, ou seja tempo de

execugao. Podemos entender isso como mais choque inelastico, no entanto ndao muda a

carateristicas espaciais do local que ocorrem as perdas por colisao.
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Como a regiao de alta colisdo inelastica esta entre 0.17 pc a 10 pc, uma nuvem
molecular de 1 pc terd em toda usa extensao crescimento ate alta taxa colisoes, uma
nuvem de 10 pc terd crescimento e decrescimento de sua taxa de colisoes inelastica. Depois
de 1pc temos uma queda suave na curva de perda de energia, isso independe do tamanho

da nuvem.

Para podemos ajudar a compreensao, a figura seguinte é uma ilustragao criada
para mostrar que tanto na nuvem molecular de 10 pc ou 1 pc o que vemos a parte escura

como sendo o local que emana mais intensamente raios gama.

a) Nuvem Molecular de 10 pc b) Nuvem Molecular de 1 pc

Figura 11 — Se fosse possivel ver raios gama, a esfera escura ¢é o local de maior quantidade
relevante de colisdes, sendo a parte mais clara que é uma penumbra onde o
decaimento é suave.
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4 Conclusao

No Trabalho de Graduagao I, estudamos a evolugao da instabilidade da giro
ressonancia impulsionada por anisotropia de velocidades de CRs em plasmas astrofisicos.
A anisotropia da velocidade dos CRs naturalmente se desenvolve como consequéncia da
compressao/expansao local do meio pelas grandes dimensionar movimentos turbulentos

compressivos. Isso influéncia na difusao dos raios césmicos que se seguem.

Isso modifica a intensidade da média magnética local campo e, consequentemente,
os CRs perpendiculares (em relagao a dire¢do do campo magnético) energias devido
a conservacao do primeiro invariante adiabatico. Estudando esse efeito é importante
para entender a propagacao de CRs no ISM e no meio intracluster de galaxias. Estudos
anteriores estimaram que o caminho livre médio dos CRs de baixa energia (100 GeV) no

ISM turbulento pode ser substancialmente afetado por esta instabilidade.

Esses estudos assumiram a taxa de espalhamento pela instabilidade para seguir
a teoria quase linear de interacoes de pacotes de ondas. A fase linear da instabilidade
permanece enquanto as flutuagoes sao pequenas o suficiente, mas depois de algum tempo
os efeitos nao lineares como onda-particula e onda-onda a dispersdo torna-se importante.
Nao existe uma estrutura tedrica para estudar completamente a influéncia de efeitos nao
lineares, por isso usamos simulagdes como ferramenta principal para nossa investigagao e

comparag¢ao com a teoria quase linear.

Fizemos uma simulacao da fase linear da instabilidade para obter o crescimento da
taxa e velocidade de fase das ondas Alfvén encontrando uma excelente concordancia entre
as simulagoes e as previsoes da teoria. Também comparamos a evolucao da instabilidade
para diferentes valores de anisotropia inicial, e descobriu que a energia nas perturbacgoes
do campo magnético cresce muito mais rapido para valores diferentes de zero, também a
comparagao da evolugdo da energia magnética para simulagoes com diferentes graus de
anisotropia inicial. O pequeno crescimento da energia magnética para a anisotropia zero
pode ser explicada pelo ruido causado pela limitado niimero de particulas na simulacao

numérica.

Em todas as simulagoes, os efeitos nao lineares foram importantes. Apds um curto
periodo inicial do crescimento exponencial das flutuacoes, os efeitos nao lineares comegaram
a alterar a dindmica do sistema, saturando o crescimento da instabilidade. O espectro da

fase saturada ¢é principalmente reunido em uma regiao estreita de comprimento de onda.

Observamos que a distribui¢ao inicial de CRs anisotrépicos torna-se mais isotropica
com o tempo. Além disso, os resultados das nossas simulacoes indicam que particulas

com valores de momento menores tornam-se isotrépicas mais rapidamente. Estimamos



36 Capitulo 4. Conclusao

o coeficiente de difusdo do angulo de inclinagao em diferentes fases da instabilidade e
valores encontrados proximos da teoria quase linear simples. Mais estudos sdo necessarios
para avaliar possiveis limitagoes do nosso método para calcular o coeficiente de difusao
D e também verificar a influéncia da razao entre os CRs energia cinética e a magnética.
Contudo os nossos testes preliminares nao mostraram nenhuma evidéncia nessa diregao,
devido ao ruido provocado pelo nimero limitado de particulas nas simulacoes torna-se

dificil para simular diretamente a instabilidade.

No Trabalho de Graduagao II, desenvolvemos um estudo do transporte de raios
cosmicos em nuvens moleculares, utilizando um modelo parametrizado do coeficiente de
difusdo. Focamos no caso da penetracao de raios césmicos do background galactico, mas
os métodos podem ser estendidos para possiveis fontes de raios cosmicos proximas da
nuvem, como remanescentes de supernovas. Com o objetivo de obter a distribuicao de
raios césmicos galacticos dentro de nuvens moleculares esféricas através da solugdo da
equagao de transporte (na presenca de difusao e perdas radiativas somente), resolvemos
numericamente a equagao de transporte em um cenario idealizado, como uma distribuicao
de massa uniforme em uma nuvem esférica, e um coeficiente de difusao dos raios cosmicos
que depende apenas da energia e nao do raio da nuvem. Obter esta distribuicao é essencial
para se obter mapas de emissdo gama (nas energias > MeV) da interagdo destes raios

cosmicos protons com o material da nuvem.

O resultado obtido pode ser ilustrado de maneira simples pela figura que compara

uma nuvem de 10 pc e outra de 1 pc.

Como aplicagoes deste tipo de estudo podemos mencionar: (i) a previsao da emissao
gama difusa na Galaxia, necessaria para a remocao do background no estudo de fontes
galacticas; (ii) o estudo de fontes de raios cosmicos protons/nicleos proximas de nuvens
moleculares (que atuam como calorimetros); (iii) ajudar na interpretagdo de observagoes

que caracterizem as propriedades de difusdo dos raios cosmicos.
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