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A cada segundo que passa, um nimero muito grande de particulas de origem césmica atravessam o planeta.
A maior parte delas pouco interage com a matéria e sua passagem nao é percebida, exceto pelos pesquisadores
da fisica de particulas. Os raios césmicos sdo um tipo destas particulas, de origem extraterrestre, que podem
ser estudados com auxilio de detectores. Neste trabalho, apresentamos um estudo sobre as formas como os raios
cbésmicos interagem durante sua propagacao até a Terra, levando a um limite de energia acessivel para detectores
no solo. Utilizando apenas conhecimentos de Eletromagnetismo e de Relatividade Restrita, buscamos explicar este
mecanismo para estudantes que tenham interesse na area, mas que ainda ndo aprofundaram estudos em fisica de
particulas. Nosso objetivo é apresentar um material diddtico e acessivel para estes interessados.
Palavras-chave: Corte GZK, eletromagnetismo, fisica de particulas.

A very large number of particles of cosmic origin cross the planet every second. Most of them rarely interact
with matter, and their passage is not perceived except by researchers of particle physics. Cosmic rays are a type of
these particles, of extraterrestrial origin, that can be studied with the help of detectors. In this work, we present
a study on the ways in which cosmic rays interact during their propagation to Earth, leading to an accessible
energy limit for detectors in the ground. Using only Electromagnetism and Special Relativity knowledge, we seek
to explain this mechanism to students who have an interest in the field, but who have not yet studied in particle
physics. Our objective is to present a didactic and accessible material for these interested parties.

Keywords: GZK cutoff, electromagnetism, particle physics.
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1. Introducao

Ao longo da graduacdo de cursos de Fisica, o estudo
de processos envolvendo altas energias, mesmo quando
tratados exclusivamente sob a Teoria Eletromagnética,
sao deixados para o final do curso, onde espera-se que
os estudantes tenham base cientifica e matematica para
entender os processos associados.

Por outro lado, existem muitos processos bésicos que
sdao ancorados em leis de conservagao que podem ser apre-
sentados mais cedo aos estudantes, sobretudo quando
envolvidos em montagens experimentais ou em trata-
mento de dados experimentais. E nesta linha que en-
tendemos se encontrar a fisica dos raios cosmicos. Além
disso, a utilizacao de aspectos avancados de pesquisa
pode significar trabalhar com conceitos mais préximos
dos estudantes, sem se afastar do campo de pesquisa e
das tultimas inovagoes cientificas [1].

Apesar desta drea também ser associada a um enten-
dimento profundo de fisica nuclear e de particulas, existe
uma componente eletromagnética associada aos proces-
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sos que pode ser explorada anteriormente na formacao
dos estudantes. Mais do que ser aplicados apenas para
interessados em prosseguir na area, estes processos per-
mitem um entendimento da interacao eletromagnética da
matéria, tanto na propagagao dos raios césmicos como
em sua detecgao.

Para ilustrar isso, neste artigo tratamos de efeitos de
limitagdo de energia durante a propagacao, buscando
explicar, apenas com uma base do Eletromagnetismo e
da Relatividade Especial, o mecanismo do corte GZK
[2,3], que limita a energia dos raios césmicos detectados
na superficie terrestre. Inicialmente, apresentamos um
histérico sobre a descoberta dos raios césmicos, seguindo
a légica internacionalista da realizacdo da ciéncia. A
seguir, nos dedicamos a apresentar brevemente possiveis
fontes para estas particulas e, ao final, descrevemos a
propagacao e os mecanismos de limitagdo de energia.

Nosso intento, com este artigo, é proporcionar mate-
rial de consulta, basico, para ingressantes na area e para
interessados em compreeender alguns dos processos bési-
cos (ja explorados em trabalhos anteriores [4]) da fisica
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de particulas, ainda que nao descritos pelas interagoes
fortes.

2. A descoberta dos raios coésmicos

Em junho de 1911, o fisico italiano Domenico Pacini
(1878-1934) introduziu um eletroscépio nas dguas do
Golfo de Génova para medir a condutividade residual
do ar contido no interior no aparelho e acabou por con-
cluir que os resultados diferentes do esperado baseado
nas informagdes da época, deveriam ser provenientes de
um agente extraterrestre [5,/6]. Poucos meses depois, o
fisica austriaco Viktor Franz Hess (1883-1964), de forma
independente, em experimentos realizados a bordo de
baloes em altitudes maiores, também caracterizou esta
radiac@o de forma semelhante |7].

O contexto histérico cientifico que leva Pacini a reali-
zar este experimento remonta aos primérdios da Teoria
Eletromagnética. Em 1785, com a apresentagao do tra-
balho pelo fisico francés Charles Augustin de Coulomb
(1736-1806) de que uma esfera eletrizada, carregada e em
ambiente fechado, suspensa por um fio de seda perdia
carga de maneira progressiva, o que apontava para a
existéncia de uma condutividade intrinseca do ar. Mi-
chael Faraday (1791-1867), em 1835 e William Crookes
(1832-1919), em 1879, observaram que a velocidade de
descarga era proporcional a pressao do ar, corroborando
a ideia da ionizacdo do ar atmosférico.

Em 1896, Henri Becquerel (1852-1908) verificou que
sais de urdnio emitiam raios que eram capazes de aumen-
tar a condutividade do ar, os quais foram denominados
raios ionizantes, pois tinham a capacidade de retirar
elétrons dos atomos e de gases, dando origem a fons li-
vres. Logo apo6s da descoberta de Becquerel, Pierre Curie
(1859-1906) e Marie Curie (1867-1934) descobriram que
outras substancias eram capazes de emitir esses raios
espontaneamente, chamando-as de substancias radioati-
vas [8]. Com isso, permitiu-se determinar a velocidade de
ionizagao a partir da taxa de descarga de um eletroscépio,
usando a radioatividade como padrao de calibragem.

No inicio do século XX, Charles Thomson Rees Wil-
son (1869-1959), na escécia, e Hans Geitel (1855-1923)
e Julius Elster (1854-1920), na Alemanha, realizaram
montagens experimentais com eletroscépios de folhas de
ouro, uma versao mais sofisticada e evoluida da esfera
de Coulomb, e ambos constataram uma descarga de ma-
neira indefinida e de velocidades variadas, mesmo com
o maximo de cuidado para manter isoladas as folhas do
eletroscopio 9. Assim, era possivel fazer a medigdo da
taxa de descarga com maior precisdo, o que permitia
medidas mais acuradas sobre a ionizacdo do ar atmosfé-
rico. Assim, em 1902, Ernest Rutherford (1871-1937) e
seus colaboradores mostraram que a radia¢ao ionizante
era externa ao instrumento; ela era muito penetrante e
nao provinha da radioatividade das superficies interiores.
Com isto se deu inicio a busca por tal fonte radioativa
que produziria tal emissdo, caracterizando seu tipo e sua
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origem. Uma origem 6bvia, para a comunidade cientifica,
era de que esta fonte fosse a radioatividade natural da
crosta terrestre. Uma prova experimental, porém, era
dificil de ser conseguida e, por esse motivo, o assunto
seguia aberto a especulagoes [9).

Numa destas hipéteses, Charles Wilson, em tom pro-
fético, sugeriu um possivel origem extraterrestre para tal
radiacao, porém sua montagem experimental, em tineis
de grandes profundidades, sob uma camada de rocha
solida, nao resultavam em nenhum decréscimo na ioniza-
¢a0, 0 que nao suportava a origem extraterrestre desta
radiacao. Esta hipoétese, porém, nao é completamente
abandonada, uma vez que é retomada em 1907 pelo en-
genheiro quimico Francés Albert Nodon (1862-1934) [§].
Nodon é considerado um dos pioneiros na fisica da radia-
¢ao cosmica, realizando estudos precisos das variagoes de
ionizacao segundo a altitude, assumia que esta radiacdo
penetrante tinha origem exterior a Terra.

Resumindo o que havia sido detectado experimental-
mente e seu desenvolvimento tedrico quanto a ionizagao
do ar, trés fontes eram possiveis: uma radiacio extrater-
restre, provavelmente proveniente do Sol; a radioatividade
da crosta terrestre; e a radioatividade da atmosfera. Isto
foi sumarizado por Karl Kurz em 1909 |10], que concluiu,
a partir de experimentos realizados na parte mais baixa
da atmosfera, que a fonte extraterrestre para a radiagao
era improvavel |9). Neste mesmo ano, o fisico Theodor
Wulf (1868-1946), inventor de eletroscépio, decidiu inves-
tigar a variacao da radioatividade com a altura, de forma
a testar sua origem. Para isso, levou um de seus aparelhos
para a torre Eiffel e realizou medic¢oes de ionizacao do ar
tanto no topo da torre (a 300m de altura) quanto na base.
Esperava-se que, a partir de 80m de altura, a taxa de
ionizacao diminuisse a metade, mas Wulf constatou que
a taxa medida era bastante superior ao valor esperado.
Para justificar tal fato, ele concluiu que ou haveria fontes
de raios v na atmosfera, ou a absor¢ao de radiagdo v no
ar era muito mais fraca do que se pensava [8|.

Os resultados obtidos por Wulf foram de grande valor
para a ciéncia, uma vez que forma coletados em diferentes
horarios do dia e por um ntmero grande de dias. Isso
forneceu confiabilidade & informacao do efeito da altitude
sobre a radiagdo penetrante. Porém, mesmo com este
resultado inesperado, Wulf manteve a conclusdo de que
a explicagdo mais provavel ainda era a emissao a partir
do solo [9].

2.1. A contribuicao de Pacini

Esta conclusdo comecou a ser contestada por Domenico
Pacini, a partir de comparagoes entre taxas de ioniza-
¢ao medidas em altitude e embaixo d’agua. Seus estudos
foram desenvolvidos no periodo entre 1909 e 1911, prin-
cipalmente buscando medidas da condutividade do ar,
usando um eletroscépio mais sensivel [9].Nesta sequéncia
de medigoes, buscou estudar também a dependéncia no
tipo de meio envolvido na descarga. Seus experimentos
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sob a dgua nao podiam ser explicados pelo modelo da
emissao de radioatividade pelo solo, considerando esta
como com taxa constante, sendo o pioneiro nesta deter-
minagao [11].

Realizando experimentos detalhados sob o Golfo de
Génova, a 300m da costa, a 3m de profundidade, e utili-
zando um eletréometro disposto em uma caixa de cobre,
que possibilitava sua imersdo na agua a tal profundi-
dade, Pacini comparou as taxas de descargas medidas
pelo aparato na superficie e submerso, constatando um
decréscimo de 20% em relagdao ao valor na superficie. Isto
era consistente com a absorcao pela dgua de radiacao
proveniente de uma fonte externa. Segundo Pacini [5}/6],
ao utilizar um coeficiente de absor¢do para a agua igual
a 0,034, e considerando a pouca presenga de substancias
radioativas no mar e as préprias condigoes do experi-
mento, com a caixa de cobre que envolvia o aparato, o
resultado leva a conclusao da existéncia de uma radiagao
altamente penetrante e nao proveniente da superficie
terrestre, ou da atmosfera, tendo em mente que a agua
absorveria tal radiagdo. Por esse motivo, a radiagdo me-
dida no experimento de Pacini era uma radiagdo exterior,
extraterrestre [8}/11}12].

Este resultado de Pacini, porém, apesar de ser relevante
para o entendimento da origem da radiagdo ionizante,
ainda nao pode ser considerado como definitivo, uma vez
que a técnica utilizada nao excluia totalmente a origem
atmosférica da radiacdo [8]. Um ano apds o trabalho de
Pacini, foram obtidos resultados mais precisos sobre a
origem da radiacgao ionizante, a partir de medigdes a altas
altitudes realizando ascensoes em baldes. Experimentos
deste tipo foram realizadas primeiramente pelo fisico
alemao Albert Gockel (1860-1927), e tinham como moti-
vacao a mesma de Wulf: proteger seus equipamentos dos
efeitos da radiagao do solo. E assim como Wulf observou,
Gockel percebeu que por mais densa que fosse a massa
de ar durante as ascensoes, isso nao afetava os resulta-
dos com um decréscimo da ionizacgao. Estes resultados,
porém, em conjunto com os obtidos por Pacini, aponta-
vam a necessidade de considerar, de forma sistemaética,
uma fonte diferente da crosta terrestre para explicar os
resultados, o que os fisicos da época ainda relutavam em
aceitar [9).

2.2. A contribuicao de Hess

Os resultados obtidos por Wulf foram posteriormente
questionados pelo fisico inglés Arthur Stewart Eve (1862-
1948), ao estudar os coeficientes de absor¢do da radi-
oatividade na atmosfera. Segundo Eve, se assumirmos
uma distribuigdo uniforme de RaC (cloreto de radio) na
superficie e na camada mais externa da Terra, o efeito
da radiacao decresce para 36% com uma elevagao de 100
m [9].

Essas observagoes serviram de motivacao para o fisico
austriaco Viktor Franz Hess (1883-1964), pois o levou a
medir o coeficiente de absorcéo de raios vy pelo ar em uma
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série de experiéncias em laboratorio. Nestas montagens
experimentais, este coeficiente variava entre uma fonte
intensa de radiagdo e um detector de ionizacao e um ele-
trometro de Wulf. O resultado desta série de experiéncias
permitiu inferir que a radiacao deveria ser absorvida pelo
ar a altitudes maiores do que 500m, supondo a crosta
terrestre como a fonte intensa [g].

Tendo em maos este resultado, Hess comeca a fazer
experiéncias em balGes entre 1911 a 1912, com varias
ascensoes, sendo em sua maioria a noite, com apenas
uma delas durante o dia, porém sob eclipse total, o que
permitiu ao mesmo desconsiderar o Sol como fonte direta
de radiacao. Em 1912, munido de um eletroscépio, agora
associado a um detector de ionizacao, Hess realizou me-
di¢oes na altura de 5.350m. Ali constatou que os efeitos
ionizantes aumentavam de maneira evidente, e este au-
mento nao era correlacionado a fontes atmosféricas ou
terrestres. Como este aumento era proporcional a altura
obtida pela balao, ficou claro que essa radiagao ionizante
tinha realmente fonte extraterrestre |7]. Hess realizou
medi¢es em varias altitudes, com cuidado especial para
minimizar a radiagao de seu préprio dispositivo de me-
didas, assim como levar as varidveis meteorologicas em
consideragao.

Ao fazer a andlise de seus dados, sua primeira conclu-
sao foi de que para altitudes de aproximadamente 1000m
haveria uma diminui¢cdo na medida de radiacdo devido
ao fato de que os raios 7 provenientes da superficie ter-
restre seriam absorvidos pelo ar, assim como previsto
pelo mesmo. O que nao podia ser explicado era o com-
portamento contrario para altitudes maiores, conforme
aumentava a altitude maior era a radiagdo encontrada, e
essas observagoes nao podiam ser explicadas nem pelas
substancias radioativas presentes nas nuvens ou nos ne-
voeiros e nem pela variacdbes meteorolégicas. Portanto,
restava somente uma explicacdo, haveria uma radiacao
penetrante que alcangava nossa atmosfera pelo alto e pro-
duziria nas camadas atmosféricas, até mesmo nas mais
baixas uma quantidade de ionizacéo significativa a ponto
de ser observada em recipientes fechados [8].

2.3. Polémicas e o Prémio Nobel

Inicialmente essa nova radiacao foi denominada de radi-
ag¢do ultrapenetrante, pela sua capacidade de atravessar
grandes quantidades de matéria, mas sua denominacao
mais usual e precisa em relagdo ao conhecido atualmente
deu-se inicio uma década apos os experimentos de Pacini
e Hess, com o termo radiagcdo césmica usado pelo fisico
norte-americano Robert Millinkan (1868-1953). Alids,
Millikan e Hess estiveram envolvidos em uma polémica
quanto a prioridade da descoberta, no final da década
de 1920. Utilizando sua reputacdo como propaganda,
os rajos cosmicos eram conhecidos como Raios Millikan
em muitos paises europeus, como a Franca. Devido as
contribui¢oes do francés Nodon aos estudos da radiacdo
cOsmica, chegaram a ser denominados Raios Millikan-
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Nodon neste pais [8]. Apesar desta denominagdo, seu
comportamento corpuscular sé foi comprovado em 1929,
por Walter Bothe e Werner Kolhorster, na Alemanha [13].

Esta polémica, porém, pode incluir também o nome
de Pacini, uma vez que os experimentos deste foram
importantes para definir o carater ndo terrestre desta
radiagdo. Registros mais recentes [11] mostram a troca
de cartas entre Hess e Pacini, durante o ano de 1920,
onde é debatida a contribuicdo e prioridade de cada
um. Alguns autores [8|9] ndo consideram isto como uma
polémica, tendo em vista que a comunicacao entre os
dois, apesar de ser cordial, era dificultada pela barreira
linguistica em um mundo que saia de uma 1* Guerra
Mundial, e os sentimentos nacionalistas muitas vezes
chegavam a Ciéncia. Notamos que a questao da prioridade
e do pioneirismo na descoberta dos raios cosmicos esta
mais associada as publicagdes apenas em lingua materna
(italiano para Pacini e alemao para Hess) e justifica uma
posterior adocao de uma lingua franca para a Ciéncia -
o inglés.

Pela descoberta da radiacao césmica, Viktor Hess foi
agraciado com o Prémio Nobel de Fisica em 1936. Dome-
nico Pacini faleceu antes disso, em 1934, devido a uma
pneumonia, nao tendo assim a honra de ter seus esforgos
para a descoberta dos raios césmicos reconhecidos pela
Academia Real das Ciéncias da Suécia.

2.4. O nascimento de uma nova area da Fisica

A descoberta de Hess fez inimeros cientistas voltarem
seus esforgos para a recente drea dos raios cdsmicos, ge-
rando uma grande variedade de resultados: a produgado
de um efeito cascata ao atingir a atmosfera, estudada
por Pierre Auger em 1938, por isto as pesquisas na fisica
dos raios césmicos se tornou a base para o desenvolvi-
mento da eletrodindmica quantica e da teoria da cascata
eletromagnética |14,/15]; a descoberta do méson-pi (pions
- nome genérico para 7, 7+ e 7°) por Cesar Lattes, pes-
quisador brasileiro, em parceria com Giuseppe Occhialini
e Cecil Powel, em 1947 |12], confirmando uma previsao
tedrica feita por Hideki Yukawa em 1935; a proposicao de
um modelo tedrico para os mecanismos de aceleracao as-
trofisicos para explicar como tais particulas chegam a tais
energias, feita por Enrico Fermi, em 1949 |12]; bem como
a primeira observagao de raios césmicos com energias
muito altas, feita por John Linsley, em 1962 [12], entre
outros resultados obtidos neste século de observagoes e
medigoes.

Entre a descoberta dos raios césmicos e os dias atu-
ais temos uma diferenca temporal de mais de 100 anos
de grandes avanco neste ramo de pesquisa, devido ao
aprimoramento dos aparatos experimentais para detectar
os raios cosmicos, seus produtos e subprodutos, assim
como modelo tedricos e numéricos para descrever seus
processos. Mas ainda ha grandes questdes a ser resolvi-
das, como, por exemplo, a origem astrofisica dos raios
césmicos de mais alta energia. Apesar da construgao
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de aceleradores de particulas que acessam uma faixa de
energia cada vez mais alta, o estudo dos raios césmicos
ainda é de grande importancia na fisica nuclear e na de
fisica de particulas elementares e campos, por acessar in-
formagdes sobre particulas e suas interagdes com energia
acima de 10'7eV [1], que representa uma energia 5 ordem
de grandeza maior do que a alcangada em uma colisdo
entre prétons no Large Hadron Collider (LHC).

Para esta classe de eventos, denominamos raios cdsmi-
cos ultra energéticos (UHECR, acrénimo do inglés Ultra
High Energy Cosmic Rays). Eles configuram a grande in-
cHgnita a ser resolvida dentro da fisica dos raios cosmicos,
sendo portanto uma area em aberto. Uma de suas ques-
toes centrais é a dificuldade de analisar particulas acima
de um limiar de energia, igual a 102'eV, que representa
16 ordens de grandeza maior que a massa de repouso
do eletrén, se seguirmos analisando, um elétron com tal
energia, o mesmo deve ter 99,9999999999999999% da
velocidade da luz.

Outra questao que tais raios césmicos trazem consigo
é a sua origem, determinar onde tais raios césmicos ad-
quirem energia tao elevada. Para compreendermos qual é
a provavel fonte de tais particulas é necessario ter conhe-
cimento da natureza dos raios césmicos: sua composi¢ao
quimica, seu espectro de energia observado na superficie
terrestre e sua distribuigdo de energia. Outro fator que é
necessario na busca por fontes, é o conhecimento sobre
como eles se propagam no espago interestelar e/ou inter-
galactico até a Terra, pois essa propagacao é responsavel
pelas mudancas na energia final do mesmo. E por fim
o conhecimento da isotropia dos raios césmicos, pode
direcionar a possiveis fontes, sejam elas dentro de nossa
galéxia ou fora dela [16].

Os dados obtidos a partir dos raios cosmicos abrangem
um grande amontoados de areas do conhecimento, po-
dendo ser aplicado na Astrofisica, para o estudo do meio
interplanetario, ou na Cosmologia, devido aos isétopos
cosmogénicos produzidos pelos mesmos.

3. Fontes de raios césmicos

A partir da comprovagdao de que haveria um emissor de
radiagao fora do nosso planeta, os olhares se voltaram ao
espago em busca de possiveis fontes. O primeiro candidato
foi o Sol, porém a correta determinagdo da origem dos
raios césmicos por métodos diretos é impossivel devido a
sua trajetoria aleatéria causada por suas interagoes com
campos magnéticos turbulentos presentes no espago.

A partir de métodos indiretos, determinou-se o Sol ver-
dadeiramente como uma fonte de raios cosmicos, os quais
geram um fluxo de entrada na atmosfera terrestre relati-
vamente constante. De acordo com sua faixa de energia
(até 10%eV), isso representa menos da metade do espectro
da energia medida nos raios césmicos, denominados por
isso de raios césmicos solares (SCR).

Aproximadamente nesta mesma faixa de energia dos
SCR, a partir do estudo da composi¢do quimica de um
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conjunto de particulas, notou-se que estas nao possuem
0 mesmo mecanismo de aceleracao que os raios cosmi-
cos solares, ou dos raios césmicos galacticos, e por isto
este conjunto é denominado de raios césmicos andémalos
(ACR), e o modelo tedrico mais aceito sobre seu processo
de aceleracao trata as mesmas como particulas neutras
de gés interestelar que penetram a helioesfera. Por se-
rem neutras, as mesmas nao estao sujeitas as forcas de
Lorentz, restando serem aceleradas por fotoionizagao ou
por trocas com o material do vento solar [17].

Acima da faixa de energia de 1 GeV (10%eV), o Sol
ndo é mais a fonte destes raios césmicos, portanto de-
vemos expandir a procura de possiveis fontes, e dentro
de nossa galdxia encontramos tais fontes. Acredita-se
que os raios cOsmicos galacticos possam ser acelerados
por remanescentes de supernovas, que foi justificado por
Ginzburg e Syrovtskii, em 1964 [14], através de argumen-
tos fortes e simples, baseado nos niveis energéticos destes
remanescentes. Como estes niveis sao altos, se entre 5%
e 10% da energia cinética dos mesmos for convertida
para acelerar raios césmicos, isso proveria um mecanismo
com energia suficiente para todo o espectro de raios cos-
micos galdcticos [14]. O que torna mais ficil considerar
os remanescentes de supernova como fontes é que eles
geram um campo magnético com uma intensidade maior
do que o meio interestelar. O mecanismo de aceleracao
destes raios cdésmicos é a aceleragao estatistica, normal-
mente chamados de mecanismos de Fermi. E bem aceito
que particulas com espectro de energia entre 10%V e
1066V sdo aceleradas pelos remanescentes ordinérios de
supernovas [17].

Se assumirmos uma fonte astrofisica de raio R perme-
ada por um campo magnético de intensidade B, conforme
uma particula de carga ¢ se move pelo campo a uma
distancia p, descreve uma trajetoria circular, através da
forca centripeta

= ”Ym0172

Fep = P (1)

mas a for¢a atuante sobre essa particula é a forga de
Lorentz

— —

Fep = qix B
2
Jmo quBsind (2)
p

Se a distancia p for maior que o raio da fonte R, a
particula ird sair da regiao de aceleragdo, portanto a
condi¢do que deve ser satisfeita é a de que p < R. Ao
aplicarmos esta condicao para o lado esquerdo da ,
temos que

gBRsin 6
gBRsin6. (3)

ymov <
p

IN

Na equacao é perceptivel que o limite maximo do
momentum é determinado quando sin # = 1, portanto
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A

gBR (4)
cqgBR, (5)

pmaac

Emam r%

onde utilizamos a aproximacao relativisticaFl ~ pc. A
expressao é conhecida como critério de Hillas, sendo
uma ferramenta de determinacao de possiveis fontes.

Para o caso da Via Lactea, a qual tem um campo
magnético de B = 4 x 10°G e raio de 15 kpc. O maximo
de energia que seria possivelmente transferida para o
mesmo é na ordem E™ < 10V

Isso implica que raios césmicos com energias superiores
a 10%eV nao podem ser acelerados pela Via Lactea.
Portanto temos uma expressao para caracterizar possiveis
fontes de raios césmicos, a partir da méaxima energia de
aceleracao possivel.

A equagdo pode ser rearranjada para obter

Ema:v 5 BR
cq
Emam
log< ) < log B +log R
cq
EmG.I
lOgB 5 10gR—10g (Cq) s

obtendo uma funcéo linear cujo gréafico gerado é denomi-
nado Plot de Hillas (Fig, que serve como um catalogo
para fontes de raios césmicos, as linhas diagonais repre-
sentam a energia do raio césmico acelerado.

Alguns objetos astrofisicos que sao possiveis fontes de
raios coésmicos sao:

o Galaxias com Nucleos Ativos: Galaxias que pos-

suem uma emissdo incomum de energia em seu
nicleo sdo denominadas de Galdxias com Ntcleos
Ativos (AGN - Active Galactic Nuclei), e sua prin-
cipal caracteristica é que um grande fragao de sua
luminosidade total ndo é térmica e predominante-
mente é emitida pelo nicleo da mesma, a existéncia
de um buraco negro no centro destas possa ser o
responsavel por tal emissao.
Podem haver AGNs de vérias classes, pois hé varios
fatores distintos sobre as mesmas, como a emissao
de espectros em diferentes comprimentos de onda
e a presenca ou nao de jatos. Alguns casos sdo:
Quasares e Radio-galaxias.

o Estrelas de Néutrons: Objetos de interesse como um
mecanismo de aceleragdo de UHECR como pode ser
visto no diagrama de Hillas (Fig. Apesar de seu
tamanho pequeno, a presenca de um forte campo
magnético lhe d4 a possibilidade de acelerar prétons
a energia de 102%eV. Um classe destas estrelas sdo
os pulsares, que sao fortemente magnetizados e em
rotagao.

o Explosoes de Raios-v: As explosoes de raios-y (GRB
- Gamma-Ray Burts) podem emitir particulas car-
regadas e até mesmo neutrinos com energias muito
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Figura 1: Diagrama de Hillas, diagrama que conecta o campo
magnético e o tamanho da regido de aceleracdo, os objetos que
estdo abaixo da linha verde n3o sdo capazes de acelerar prétons
ou nlcleons de ferro a energias elevadas, portanto, os tornando
nao fontes de UHECR.

elevadas, tornando tais objetos astrofisicos como
possiveis fontes de raios cosmicos.

Para determinar-se se o candidato a fonte de raios
césmicos é adequado, é necessario determinar a direcao
de chegada dos raios césmicos da faixa de energia de
interesse apontando ao respectivo candidato. Por exem-
plo, no caso da supernova, onde o modelo de aceleragao
é uma onda de choque, as particulas carregadas terao
alteracao no seu percurso, tanto no momento da acele-
racao quanto em sua propagacao, por este motivo que
ha uma importancia maior na analise de componentes
neutros, como os raios-y ou os neutrinos. Os modelos
que melhor descrevem raios-y nao sao hadrénicanI e sim
eletromagnéticos, e baseiam-se na aceleracio de elétrons
e no processo Compton inverso.

4. Propagacao

Apos a particula sair da sua fonte, fica a questao: como ela
chega até nds? Se a particula é produzida na nossa galéxia,
ela deve atravessar o meio interestelar para chegar a
Terra. Se a origem da mesma for extragalactico, ela deve
atravessar o meio interestelar da sua galaxia de origem,
cruzar o meio intergalactico até o meio interestelar da
nossa galaxia, atravessando o mesmo até atingir a Terra.

L Apesar de ndo termos falado sobre os hddrons ainda, basicamente
sdo as particulas que sao afetadas pela interagdo nuclear forte, e
sdo compostas por quarks, ligados por glions.
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Primeiramente consideramos que o meio interestelar
é composto por nuvens de gases tanto neutras como
ionizados, predominantemente hidrogénio, ionizado pela
luz das estrelas. Outras componentes que influenciam na
propagacao do raio césmico incluem o campo magnético
galactico cadtico e o regular, e a radiagdo cdésmica de
fundo (CBM - Cosmic Microwave Background) a 2,7 K
provenientes do Big Bang [16]. O campo galdctico regular
tem uma forga de (1 ~ 3) x 107°T, 0 mesmo est4 inserido
no plano galactico, com latitude galactica de 90°.

Os campos cadticos sdo produzidos em nuvens magné-
ticas geradas devido ao movimento de transmissao dos
gases ionizados. As magnitudes de ambos os campos sédo
de mesma ordem [16]. A trajetéria do raio césmico é
modificada e espalhada pelos campos regulares e cadti-
cos, através de interagoes eletromagnéticas, isto produz
um movimento difusivo, espalhado, de raios césmicos na
galéxia.

Em movimento difuso, prétons e elétrons se propagam
através da matéria galdctica e vao sofrendo interagoes
com o meio, e a partir disto produzir raios-y,e outros
subprodutos, através de interagoes eletromagnéticas. O
comprimento caracteristico para a deflexdo magnética é
dada pelo raio de Larmor.

E

Rp=———
L7 300(H Z)

(6)

onde Z é o nimero atomico e Ry, é dado em centimetros,
FE, em eV, e H em Gauss. Raios césmicos com energias
até a ordem de 10'°eV podem ficar enrolados nas nuvens
magnéticas e sofrer uma grande deflexdo. Esta deflexéo
depende do comprimento da nuvem magnética ¢,dado
em parsecs, sendo que o angulo de deflexao é dado por
14

Ry’

Estas particulas serdo difundidas através da galdxia
com o livre caminho médio igual & distancia média entre
nuvens magnéticas. Para maiores energias o angulo de
deflexao é menor, pois Ry, cresce com a energia e o angulo
é proporcional a R—lL. Ainda assim, um ntmero alto de
tais dispersoes podem produzir um grande deflexdo. Para
N colisoes independentes, a deflexdao angular total ira

ser grande quando:

¥~ (stzn) @

Como Ry, « F, o nimero de colisbes necessarias para
aumentar a deflexdao angular cresce com o quadrado da
energia E?. Isto implica que o livre caminho médio é
também proporcional a E? e o movimento é nao difusivo.
Como regra geral, o efeito de campos magnéticos cadticos
é pequeno para particulas com energia a partir de 108
ev.

Na faixa de energia de 10! eV a difusdo é importante.
Isto significa que o tempo que cada raio césmico per-
manece na galdxia (sua idade), tp, é maior do que para
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propagacoes sem difuséo, t. A teoria da difusdo nos da
um acréscimo relativo de

tp 1

t o 2(3)
onde 7 é a distancia da fonte até o limite da regiao de
difusdo e A é livre caminho médio. A quantidade de gés

R4

(8)

. . . ‘ . , . T
cOsmico que o ralo cosmico atravessa € propor010nal a —.

Se uma particula é originaria do centro da galdxia e é
difundida até a terra, ela atravessa < 10g/cm? de matéria.
Desde de que o comprimento de interagao de prétons
a energia 10'%eV é 70 g/cm?, o espectro do préton ndo
serd afetado pela difusdo. O livre caminho médio para a
espalagd(ﬂ de ntcleos pesados é muito menor, em ordem
de 10g/cm?. Isto nos leva a esperar que a composicio
quimica do fluxo de raios césmicos sera alterada pelo seu
movimento de difusao.

Isso é reafirmado quando se analisa a composi¢ao qui-
mica dos raios cosmicos observados, conforme observamos
na Fig , onde conclui-se que ha uma abundéancia de
elementos quimicos que nao se tem em tanta abundancia
na Terra e nem em nosso sistema solar.

Enquanto a maioria dos grupos tem a mesma abundan-
cia relativa, ha certo grupos de elementos que estao em
maior abundéncia no raios césmicos por varias ordens de
grandeza, o primeiro grupo formado pelos elementos Ti,
Sc, B, Be, Li. A razao para abundéancia de tais elemen-
tos se da a partir da interagao do raios césmico com a
matéria galactica e a partir da espalacdo, resultado da
quebra de um ntcleo pesado primario, portanto esses
elementos sdo conhecidos como elementos secundarios na
composicao dos raios cosmicos.

Nuclear abundance: cosmic rays compared to solar system
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Figura 2: Comparacido entre a abundancia de elementos entre o
sistema solar e os elementos observados no raios césmicos.

2Reacdo nuclear natural que ocorre causando a nucleossintese, que
é o processo de criagdo de novos nicleos atdémicos a partir dos
nucleos pré-existentes (prétons e néutrons)
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Na composicdo quimica dos raios cosmicos de baixa
energia (102 ~ 105 eV) predominam prétons que repre-
sentam aproximadamente 60%, e particulas o constituem
25%, ntcleos de N, C, O e Fe que representam 15% e
restante é composto por elétrons, < 1072%, e raios-y, na
ordem 1073% do fluxo de raios césmicos. Ao analisarmos
em altas energias, como visto o livre caminho médio se

. . . r
torna proporcional a E? o que implica que — decresce e

o tempo de difusdo se aproxima do tempo sem difusao.
O aparecimento de elétrons no espectro de raios cosmi-
cos é pouco porque eles sao efetivamente absorvidos pelo
espalhamento Compton com os fétons e pelo processo
bremsstrahlung (freamento de elétrons), com a taxa de

perda de energia, T o E?. Assim, haverd muito poucos
x

elétrons altamente energéticos, e o processo de perda de
energia se torna um gerador continuo de fétons de baixa
energia, os quais podem ser observados, indicando o es-
pectro dos elétrons. Outro fator que contribui para o nao
aparecimento de elétrons em abundancia na composi¢ao
dos raios césmicos, é o fato de haver perda de energia
pela radiacao sincrotrorﬂ O elétron interage com fortes
campos magnéticos ao mesmo tempo que é acelerado,
assim o mesmo perde energia.

O meio intergaldctico é modelado como apresentando
um campo magnético na ordem de 1072 do campo galdc-
tico. Particulas do centro do superaglomerado local nao
serdo significativamente desviados para energias acima de
3 x 1019 eV. Podemos portanto esperar uma anisotropia
para fontes extragalacticas relativamente préximas para
energias altas. Para grandes distancias essa informacéo
direcional infelizmente acaba se perdendo. O tempo de
vida estimado para raios césmicos em super agrupamen-
tos locais é da ordem 10'C anos.

4.1. Interagoes Féton-Nucleo (raio césmico)

Em meio a todo esse trajeto intergalactico e estelar, o
raio césmico, seja ele, um nucleo, ou até mesmo um féton
altamente energético, raios-y, interage com os componen-
tes deste semi-vacuo que é o meio césmico. Um dos tipos
de interacbes possiveis, sdo as interacdes Foéton-Nticleo.
Para calcularmos tais interacdes temos primeiro que
calcular o limiar de energia EL Para isto consideremos a
interacao de duas particulas a e b, criando duas novas
particulas ¢ e d no referencial de Laboratérid’| (18]

a+b—c+d (9)

3Radiagdo eletromagnética gerada por particulas portadoras de
carga, elétrons,e™, se movendo com velocidade relativistica ao
longo de trajetérias curvas.

4Na fisica de particulas, o limiar de energia para a producdo de
uma particula é a energia cinética minima que um par de particulas
em movimento deve ter quando colidir.

5No referencial de laboratério temos a particula denominada de
projétil que pode ser descria por a, e a particula denominada
de alvo que pode ser descrita por b. Portanto temos que para o
referencial de laboratério pp = 0.
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onde as particulas tem massa m, e my, € quadrimomentﬂ
Pt = (E,,p,) e P' = (Ey,pb). Realiza-se a contragao
entre os quadrimomentos em cada um dos referenciais,
centro de massa e de laboratério ,P*P,, = Prp, u, onde
o quadrimomento com o indice linha representa o refe-
rencial do centro de massaﬂ ja o sem linha representa
o referencial do laboratério. Como P* = P! + Pl a
contracao é

P'p,=P"P, (10)

(Ea+E02—@%+ﬁU2:(E;+E02_(ﬁf+ﬁ)2
(11)

No referencial do centro de massa, temos que ﬁ!a = 715;),
portanto [11] fica

(Pl + P =E? (12)

E?=PI'P, + P} P, +2E,Ey — 2pa - Py
(13)

" _ 2 1% _ 2
Como PI'P,, = m; e P, P, = mj, temos que

E? =m2+mj +2E,Ey, — 20, - P (14)
Seja a energia necessaria para a criacao das particulas
descritas no processo (9)),

/

E in=ma+my,+Am=m;+my (15)

onde Am é a diferenca de massa que foi utilizada ou
gasta ao longo do processo ineldstico. Relacionando as

equacoes e

m

’

E’2 - E 2. (16)

mg + mg +2E, Ey — 2ﬁa 'ﬁb = E;?LG (17)
EoEy — pa - Do = % [E’g”‘ g = mlﬂ

(18)

Substituindo ,

o 1
EoEy —po - pp = 5 [(ma +mp + Am)Q - mi - mg]
(19)
1
E,Ey — Py -0y = 5 [2mqmy + Am? + 2Am(mg + my)]
(20)
Am
&&—@fm=mw%+AQO+mH—2>
(21)

SEstamos usando unidades naturais, ou seja, h=c =1
"No referencial de centro de massa, ambas as particulas estdo
convergindo uma para a outra cominando na colisdo, portanto
temos que

Pa+Dp =0
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Para o referencial de laboratério temos que p, = 0, a
eq.(21) fica

A
E By, = mgmy + Am <ma +myp + 2m) (22)

Fotoproducao de pares: Para o caso onde a intera-
¢ao ser entre um nicleo e um féton da radiacdo cOs-
mica de fundo, CMB, gerando como produto um par
elétron-pésitron,e™ e™, esse processo que é denominado
como fotoproducao de pares. Podemos representar a in-
teracao como

A+ycmup = A+et +e” (23)

Como a interacdo é no referencial de laboratério, e a
massa do féton m, = 0, a expressao para esse processo
se torna, no ref. de laboratorio,

Am
EAE’YCJWB = Am (mA + 2) (24)
A diferenga Am para este processo é dada por
Am =me + Me +MA — M4 — Mygyp = 2Me

onde a massa do nicleo my dada por ma ~ Am,.
Como a energia do féton da CMB é de ~ 2,34 x 10~ %eV,
usando

Es= ﬁ(Amp +me) (25)
E’YCMB
e my, = 1836m., temos
Ejs=2,2GeV(A -1836+1) (26)

Para o caso de um préton, ou seja, A = 1, temos que a
minima energia necessaria é

E, ~ 10" eV (27)

Para o caso de A ser um nitcleo pesado, assim como o

Ferro Fe, A =26 e minima energia é

Ep. ~ 10 eV (28)

Fotoprodugao de pions Para o caso onde a interagao

entre um Nucleo e um f6ton gere como produto I’s Pions
neutros @

A+’YCMB—>A+Z7TO (29)

No referencial de laboratério, a expressao para esse
processo se torna

80 méson 79 é constituido pelo par quark anti-quark, e é instével,

com tempo de vida média da ordem de 10~ 16 segundos. Na, descri-
¢ao d eYukawa, este méson é um dos mediadores da forga nuclear
forte.
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EsE .., = Am (mA + A2m> (30)
Sejam
ma = Am,
TA)’LZz : llggwl(\)/[e\/ (31)
m, = 6,95m,o
Temos que a eq.(30)), ficard
Ea~5x10%° eV (A + ;) (32)

Para o caso do préton interagindo com um féton da
radiagdo césmica de fundo, CBM, produzindo um pion,
temos que A =1 el =1, cai-se no corte GZK, que ira
ser abordado em mais detalhes. Para o caso de termos
um nucleo de Ferro Fe, A = 26 e a minima energia que
o Féton precisa para produzir a reacao coml=1,¢
de E, =~ 135MeV.

4.2. Corte GZK

Na década de 60, em Volcano ranch, fazenda perto de
Albuquerque, no Novo México-EUA. Foi detectado o
primeiro raio césmico ultra-energético, com energia na
ordem de Zeta eletron-voltz, 10%!eV, sendo que hé detec-
¢oes de particulas com energia acima desta ordem até o
tempo presente, mais de 50 anos apds. Uma explicacao
para nao haver detecgao de raios césmicos de ordem mais
alta estd fortemente conectado com o efeito da fotoprodu-
¢ao de pions que ocorre ao londo da propagacao do raio
césmico. A explicacdo, corte, foi proposto também na dé-
cada de 60, denominado de Corte GZK, devido ao nome
dos pesquisadores que o propuseram, Greisen-Zatsepin-
Kuzmin. Prétons com energia na ordem de 5 x 10'%V
irdo colidir inelasticamente com os fétonsﬂ da radiacao
cosmica de fundo (CMB) que tem uma densidade de 500
fotons/cm? e produto destas colisdes serdo uma ressonan-
cia que ird decair em um préton de mais baixa energia e
em um pion neutro

CMB

~y +p—= AT s p4+a° (33)

com energia na ordem de 300 MeV, o que corresponde
ao limite para fotoproducio de pions ~ 7 x 10'° eV. Por
causa do inicio dessas interacdes ineldsticas, na propaga-
cao a energias na ordem de 5 x 10" eV, se espera um
declive ou corte no fluxo de raios césmicos a partir dessa
energia, o que é denominado de corte GZK (Greisen-
Zatsepin-Kuzmin) |2}|3], proposto nos anos 1960.

Para construirmos o calculo do corte, desprezamos a
ressonéncia@ AT, devido a seu tempo de vida curto,

9F6tons de energia de 2,34 x 10~% eV, a uma temperatura de 2,7
K.
10B4rion Delta ou Ressonancia Delta, é um hadron instével, cons-
tituido por 3 quarks, up e downs. O mesmo possui carga elétrica,
+1 e, com tempo de vida médio na ordem de 10~24 segundos
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10~24, e portanto analisamos o produto do seu decai-
mento,

CMB
v

+p—=p+n° (34)

Em unidades naturaid 1} temos o quadrimomento P* =
(E,p) e a energia relativistica quadratica E? = m? + p?,
e da conservacao de energia obtemos

b ph
Py —Pf

No referencial do centro de massa, se tem que o mo-
mento linear e a energia da colisao apresentada em
serd tal qual

4 4 4 v
{ Py + Py =0 =Py, + Pn (35)
E,+E,=E, +E;

A energia minima para que ocorra a producao do pion
é que sua energia de repouso esteja disponivel no sistema,
portanto ]317, = 0 e a energia total deste pion é igual a
sua massa

/

:mﬂ_

(36)

Tmin

e o mesmo ¢é valido para o préton apds a colisao, por-
g
tanto podemos afirmar que Pp, = Oe

’

E, =m, (37)
Por isso, podemos reescrever como
” ” _/ ”
pp/l +p,\//: 0= ppf +p7r (38)
Epi —|—E7 =mp+mg

Lembrando que a contracao P*P, é um invariante de
Lorentz, podemos calcular esta quantidade para cada
referencial

o Para o centro de massa

’ ’ ’ ’ 2
Prp, = (B + Pr) (39)
"LL /7 ’ !’ 2 _! _! 2
PP, = (Epi + Ev) - (pm +p7> (40)
Dali, usando (38]), temos
PP, = (my, +m,)” (41)
e Para o referencial do laboratério
PP, = (Pt + P
PMP;L = (Epi + EW)Q - (ﬁpi +ﬁv)2
P'P, = E2 + E2+2E, E, — P,
- 15% - 213'1% 'ﬁv (42)

Up=c=1
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As duas expressoes devem trazer a mesma informagao
fisica, pois sdo invariantes P*P, = P " P,. Entao
2 2 -2 -2 S o
(Epi + E’y +2Ep Ey — Dp; =Py — 2Dp, - p’Y)Lab
2
= (mp + mw)CMy (43)

mas, como m., = 0, temos

E2 =m?+p?
Di P Di 44)
2 2 (
{ £ =p
Substituindo este resultado em
miy + Dy, + 05 + 2By By — By, — 1 = 2, - Iy
= mg +m?2 + 2mpmy
2By, Ey —2pp, - Py = mfr + 2mpms (45)

O produto escalar entre os momento lineares do préton
incidente e do féton CMB é dada em termos do angulo
0 entre os momentos

B By = [P [ cose. (46)

Usando as relagoes apresentadas em , obtemos

Pp, Dy = Ey\/E2. —m2cos 0 (47)

Considerando que o préton tem uma energia cinética
muito maior que sua massa de repouso (E:an > mf)) de-
vido ao fato de que essa previsao é descrita para particulas
ultra relativisticas, logo

que Eq. 47| é simplificada como

2 _m2
EZ. —m2 ~ E,,, resultando

Pp - Py = EyEp,; cos 0 (48)
Retornando este resultado em , chegamos a

my(2my, + may)
E, =—""_"%? T 4
P 2B, (1 — cosf) (49)

A energia minima que o préton incidente devera ter
para que a reagao ocorra serda dada quando cosf = —1,
quando a expressao obterd o seu menor valor possivel.
Neste caso, temos

_ My (2my + my) (50)

E,) .
( pz)m’L’n 4EA/

Substituindo os valores tabelados, E, = 2,34 x 10~4
eV, m, = 938,26 MeV e m, = 134,96 MeV, obtemos que
este valor minimo de energia para o préton incidente é

(Ep, =2,925 x 10 eV (51)

)min

Portanto, somente prétons com energia acima da or-
dem 10%%eV ir4 interagir com os fétons da CMB a ponto
de produzir pions e como consequéncia diminuir a sua
energia, essa previsao é usada para explicar o motivo
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de nao detectar-se raios césmicos com ordem de energia
maior do que 102%eV.

Quaisquer que sejam as fontes dos raios césmicos extra-
galdcticos, esta interacao entre os mesmos e a radiacao
cosmica de fundo ird produzir um fluxo de neutrinos.
Considerando que o ponto desta interacao esta locali-
zado em escala cosmolégica da Terra, estes neutrinos
produzidos podem ser rastreados ao ponto com excelente
preciséo |19]. Estes neutrinos GZK podem ter seu fluxo
calculado na sequéncia do cédlculo acima, sendo que sua
magnitude é determinada por sua densidade total de
energia no Universo.

5. Raios c6smicos na Terra

Ao fim de todo seu trajeto no meio celeste, o raio césmico
encontra em seu caminho um pequeno planeta com uma
atmosfera que propicia a vida em forma de carbono, a
qual consegue detectar estes raios césmicos e formar um
espectro da chegada dos mesmos.

Quando a particula altamente energética que compdem
o raio cosmico adentra a atmosfera é como se a mesma
estivesse em uma mesa de bilhar cheia de bolinhas, ela
ird colidir com os nucleos presentes em nossa atmosfera
e isso gerara certo decaimentos e ionizagoes e até mesmo
criagdo de certas particulas. A deteccao dos raios cosmicos
pode ser feito de forma direta, assim como era feito nos
primérdios da fisica dos raios cosmicos com Hess, mas
para isso necessita-se que haja um grande fluxo de raios
cosmicos com uma determinada energia e temos que
desprezar que ha interagoes ao longo do trajeto do topo
da atmosfera até o nivel do mar.

O estudo de raios césmicos com energia um pouco a
cima de 10*eV deve ser indireto devido ao baixo fluxo
envolvido. Os dados experimentais advém a partir da
deteccao e da amostragem de chuveiros atmosféricos
extensos (EAS - Extensive Air Shower) produzidos pelo
raio cosmico conforme o mesmo interage com a atmosfera,
0s quais abordaremos em mais detalhes ao longo do
capitulo.

O chuveiro atmosférico extenso se divide em algumas
componentes e modelos, entre suas componentes, temos
a parte eletromagnética. A partir da medi¢do dos raios
coOsmicos, é possivel montar um espectro da chega dos
mesmos, da pela Fig[3] o espectro obedece uma lei de
poténcia assim como foi visto no capitulo anterior, onde
os mecanismos de Fermi geram um espectro que obedece
uma lei de poténcia.

dN
— ~FE® 52
15 (52)
Como pode ser visto na Fig[3] o fluxo de raios cos-
micos tem uma grande variagio entre 107eV (10 MeV) a
10%'eV(10EeV), raios césmicos com energia da ordem de

Ot
1017 tem um fluxo de 1 { proton

———| enquanto que os raios
mQSMeV]
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Figura 3: Fluxo de raios césmicos atingindo a Terra, reescalado pela energia a poténcia de 2,5. No eixo superior, energia equivalente

no centro de massa de uma colisdo préton-préton.

cbésmicos com energia na faixa de 10%'eV tem um fluxo

réton
de 1 [PQ}
Km~“sMeV
O valor « presente na expressao [52| indica o indice es-

pectral que é aproximadamente 2,7. Apesar de o espectro
caracterizar-se por uma lei de poténcia praticamente fixa,
é perceptivel a partir da Fig3|observar que hd uma certa
mudanca de comportamento no espectro para diferentes
faixas de energias. Essas mudancas no indice espectral
estao estritamente conectadas com os tépicos abordados
anteriormente ao longo do texto, ou seja, onde o raio
cbésmico é gerado e como ele faz a sua viagem até a nossa
percepgao sdo os influenciadores no espectro. E o mesmo
serve como um verificador de tais casos podem parecer
um tanto quanto ficticio.

A primeira mudanga da inclinagdo na Fig3| estd na
faixa de energia de 3x 10'%eV e é denominado de primeiro
joelho, a mudanca torna o espectro mais inclinado e o
indice espectral vai de 2,7 para 3,1. Na faixa de energia
de 10'7eV temos uma nova mudanca na inclinacio do es-
pectro e novamente ele se torna mais inclinado, onde seu
indice espectral vai de 3,1 para 3, 3, essa mudanca ¢é de-
nominada de segundo joelho. O conjunto destas duas mu-
dangas representa o Joelho (knee). A tltima mudanca no
espectro é chamada de tornozelo (ankle), onde a mesma
retorna o indice espectral novamente para algo préximo
a 2,7, o tornozelo se encontra na faixa de energia de
10"V, e representa a parte final do espectro até entdo.

Como pode ser visto a ordenada da Fig[3| representa o
fluxo, e para baixas energias, abscissa, o fluxo de raios
césmicos tem um valor elevado. Elevado o suficiente para
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que seja possivel se fazer medidas a partir de baldes,
vide o trabalho feito por Hess 7 que nos proporcionou
a possibilidade de detectar os primeiros raios césmicos.
Portanto, esse alto fluxo possibilita a detecgao direta que
possibilita o estudo da composi¢ao quimica dos mesmos,
assim como foi discutido no capitulo anterior.

Ha fortes evidéncias de que os raios cosmicos que tem
sua origem em nossa galdxia, sejam os que estdo na
faixa do espectro até a regido do joelho, entro primeiro
e o segundo, sendo os mesmos acelerados a partir dos
mecanismos de Fermi, de primeira ou segunda ordem, e
como pode ser calculado os mecanismos de Fermi geram
um espectro de Lei de Poténcia, o que corrobora com o
espectro analisado.

O Joelho ¢ relacionado com uma variagdo na com-
posicao dos raios cdésmicos, experimento reportam um
aumento na proporc¢ao Ferro e outros nicleos pesadas
nesta faixa do espectro, a melhor interpretacdo para tal
efeito pode ser dado pelo modelo galactico denominado
de Leaky Box, onde o modelo permita uma difusdo li-
vre dos raios césmicos com disco galactico, em alguns
exemplos, até mesmo com o halo galécticﬂ Assumi-se
que as particula sao refletidas conforme se aproximam
da borda galactica, sendo assim, ficam aprisionadas na
borda galactica com uma certa probabilidade de saida.
Esse modelo tem uma forte correlagdo com o Raio de
Larmor. E a consequéncia deste modelo é o confinamento
de protons no halo e tornando a composigao dos raios cés-
micos nesta faixa de energia mais voltada para o nticleo

pesados .

120 entorno da galdxia
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Quando adentramos na faixa de energia de 10'%eV,
estamos tratando do tornozelo do espectro, para ener-
gias deste valor e acima o campo magnético galactico
nao tem mais como aprisionar quaisquer particula, nem
mesmos nucleos pesados. Por exemplo, para um préton
de energia na ordem 10'°eV o raio de Larmor sera de
10Kpc, que é maior do que as dimensoes da galédxia, e
em nossa galdxia nao se tem nenhum objeto astrofisico
capaz de acelerar um raio cosmico a tal energia, eis entao
que a mudanga no espectro que o tornozelo causa é dita
como sendo a transicdo dos raios cosmicos galacticos para
os raios césmicos extra galdcticos e isto causa um certo
achatamento no espectro. E traz consigo um grande ques-
tionamento, ha a existéncia do corte GZK ou nao? Bom,
tal questionamento nos leva a trés possiveis cenarios.

1. O espectro continua indefinitivamente com o mesmo
comportamento que vinha apresentado abaixo de
10'%eV, o que nao estd de acordo com o dados obti-
dos, este cenario implicaria que as fontes deste raios
cosmicos sejam proximas, ou seja, as fontes devem
ser galacticas ou extragaldcticas a uma distancia de
poucos mega parsecs de distdncia. O fluxo deve ser
predominantemente de prétons, isso desenvolveria
um anisotopria em dire¢ao ao plano galactico ou
em direcao a sua fonte extragalactica.

2. O corte GZK é observado na faixa de EeV, 10'8eV,
isto implica que a fonte estd a mais de 20Mpc, e
consequentemente a fonte é extragalactica, medi-
¢oes de anisotropia daria um indicativo de onde tal
raio cosmico provém.

3. Para energia acima de 10'°eV o espectro continua
mas com o perfil regido pelo indice espectral do
tronozelo. Esse cendario é justificado se correlacio-
narmos o fluxo de raios césmicos presentes nessa
faixa de energia devidos ao Algomerado de Virgem,
e essa justificativa é corroborado por uma possivel
medida de anisotropia que pode indicar uma fonte
extragalactica préxima com um espectro de acele-
ragao tao achatado quanto ao espectro detectado
ap0Os o tornozelo.

O que pode-se retirar de informacao destes trés possiveis
cendrios é que somente é possivel a origem de um raios
c6smico ultra energético (UHECR - Ultra High Energy
Cosmic Ray) se medirmos o espectro, anisotropia e a sua
composicao simultaneamente, e preferencialmente 1 a 1,
assim como sao os trabalhos atuais sobre a producgao de
neutrinos.

Para valores baixos na abscissa temos que o fluxo de
raios césmicos é grande a ponto de ser detectavel dire-
tamente, eis entdo que podemos nos perguntar, como
detecta-se os raios césmicos com baixo fluxo mas alta
energia. Eis entao que surge os grandes parques de de-
tecgao, onde sdo instalados varios detectores ao longo de
uma grande area, mas por que ao longo de uma grande
area? Para respondermos isso temos que voltar para os
primérdios da fisica dos raios césmicos, em 1938, Pierre
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Auger prediz que ao adentrar a atmosfera a particula ird
interagir com os nicleos presentes formando um efeito
de cascata.

Porém, os resultados mais animadores sobre esta classe
de Raios Cdsmicos vieram de experimentos de detec-
¢éo de neutrinos [20]. A deteccdo de um neutrino ultra-
energético permitiu a identificacdo de sua fonte, devido
ao mecanismo discutido por [19], da interacdo com a
radiacdo césmica de fundo. Tragando a posicao de ori-
gem desta particula [21], verificou-se a existéncia de um
blazar, um objeto da classe das AGNs. Por defini¢do, é
um corpo celeste que apresenta uma fonte de energia
compacta e altamente variavel, associada a um buraco
negro supermassivo no centro de uma galaxia ativa. Por-
tanto, a partir da detecgdo de neutrinos GZK podemos
definir as fontes de raios cdsmicos ultraenergéticos.

6. Comentarios finais

Neste trabalho, apresentamos os célculos sobre a compo-
nente eletromagnética dos raios césmicos. Em especial,
nos dedicamos a detalhar o mecanismo de interacao de
uma particula com a radiacdo césmica de fundo, que
leva ao corte GZK [2}[3], um limite para a energia de um
raio cosmico, acessivel a detectores localizados no solo da
Terra. Para realizar tal calculo, utilizamos conhecimentos
de Eletromagnetismo e de Relatividade Especial, permi-
tindo que mesmo o estudante ainda nao familiarizado
com a fisica de particulas, e com as interacoes fortes,
possam acompanhar o texto aqui escrito.

Apesar de nao poder considera o texto como introdu-
torio, no sentido de estar disponivel para alunos ingres-
santes no Ensino Superior, podemos classificd-lo como
béasico para quem gostaria de se aventurar nos estudos
da fisica de particulas. Neste sentido, os mecanismos de
interagao aqui descritos e calculados sdao acessiveis aos
alunos que ja tiveram uma apresentacao formal ao Ele-
tromagnetismo, podendo ser trabalhado a partir do final
do 32 semestre de Fisica Bésica.

Nosso intuito, a partir da escrita deste trabalho, é pro-
porcionar tal material de consulta, e permitir que mais
estudantes de Fisica possam interessar-se pelos aspectos
de pesquisa em altas energias. Aos j4 iniciados na &rea,
podemos dizer que o mecanismo de aceleracdo para os
raios césmicos, outro ponto a ser estudado, nao foi in-
cluido neste texto para evitar que o mesmo se tornasse
muito longo. Outro trabalho, apresentando os mecanis-
mos de aceleracdo, estd em preparacao pelos autores.
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