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RESUMO

O Modelo Padrao Estentido (MPE) é uma extensao do Modelo Padrao (MP) que
inclui termos que violam as simetrias de Lorentz e CP'T em todos os seus setores. Motivado
pela possibilidade de novos efeitos surgirem em sistemas fisicos conhecidos na literatura, o
presente trabalho investiga os possiveis efeitos que esses termos de violagao podem gerar no
mecanismo de aceleragao de raios césmicos de Fermi, uma vez que entender efetivamente os
mecanismos de aceleracao de raios cosmicos constitui objeto de muitas pesquisas na Astro-
fisica. Para desenvolver essa tematica, realiza-se inicialmente um estudo sobre as principais
caracteristicas dos raios coésmicos, como deteccao, analise do espectro de energia, critério
de Hillas, origem galactica e extragalactica, a propagacao dessas particulas e suas interacoes
com a radiagao cosmica de fundo (limite GZK). Na sequéncia, discute-se sobre os mecanismos
de aceleracio de raios cosmicos, abordando os cenarios top-down e bottom-up. E mostrado
como o critério de Hillas estabelece limitacoes sobre os possiveis sitios astrofisicos onde par-
ticulas podem ser aceleradas e adquirir energia. Depois disso, explana-se a ideia geral de
aceleracao de raios cosmicos por campos eletromagnéticos, analisando ainda dois casos deste
tipo de mecanismo de aceleragao: sunspots e pulsars. A seguir, deriva-se o famoso resultado
do mecanismo de Fermi e como ele foi melhorado implementando-se um cenéario de frentes
de choque, que geralmente ocorrem em remanescentes de supernovas. Nos ultimos capitulos,
discute-se sobre a possibilidade de violagao da simetria de Lorentz descrita no MPE e entao
se investiga como o termo de violacao QECW%E)H@/J deforma as relagoes de dispersao no setor
fermionico, e os possiveis efeitos que esse termo pode gerar no mecanismo de aceleragao de

Fermi.

Palavras-Chave: Raios Cosmicos. Mecanismo de Aceleragao de Fermi. Relagoes de Dis-

persao. Violacao da Simetria de Lorentz.



Abstract

The Standard Model Extension (SME) is an extension of Standard Model (SM)
which includes Lorentz and CP'T symmetries violating terms in all of its sectors. Motivated
by possibility of new effects on known physical systems in literature, this work performs an
investigation about possible effects produced by these violation terms in Fermi acceleration
mechanism of cosmic rays since understanding the acceleration mechanisms of cosmic rays
constitutes an object of many researches in Astrophysics. In order to develop this theme,
firstly it is studied the main features about cosmic rays, such as detection, energy spectrum
analysis, Hillas criterion, galactic and extragalactic origin of cosmic rays, propagation and
interactions with cosmic microwave background radiation (GKZ limit). Afterwards, it is
discussed about cosmic rays acceleration mechanisms, approaching the top-down and bottom-
up scenarios. It is shown how Hillas criterion establishes limitations on possible astrophysical
sites where particles can be accelerated and obtain energy. Hereafter it is explained the basic
idea of cosmic rays acceleration due to electromagnetic fields and this section gives two
examples of this acceleration mechanism (sunspots and pulsars). Afterward it is derived the
famous result of Fermi mechanism and how it was improved by implementing a different
scenario constituted by shock fronts. In the last chapters, it is discussed about Lorentz
symmetry violation in SME and then this work investigates how the term 1c#+, 3,1 deforms
the dispersion relations in fermion sector and the possible effects this term can yield in Fermi

acceleration mechanism.

Key-words: Comic Rays. Fermi Acceleration Mechanism. Dispersion Relations. Lorentz

Symmetry Violation.
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Capitulo 1

Introducao

Por volta de 1912, Victor Hes realizou experimentos [Il 2] com balbes a altitudes
acima de 5 km e descobriu que havia uma fonte de radiagdo (ionizando a atmosfera) que se
tornava mais intensa a medida que a altitude aumentava. Apos suas anéalises, concluiu que
essa radiacao provinha do espago. Posteriormente, recebeu a denominagao de raios cosmicos.

Os raios cosmicos sao constituidos predominantemente [2, 4] por prétons com energias
relativisticas que viajam através do meio interestelar e, eventualmente, atingem a atmosfera
da Terra em todas as diregoes. Ao longo do século passado, muitas particulas foram descober-
tas através do estudo das colisdes entre esses raios e nucleos atémicos dos gases atmosféricos.
Por exemplo, em 1947, César Lattles (1924-2005), juntamente com sua equip descobriram
0 méson T.

Isso ocorreu basicamente devido & desocberta [1], 2, 4] 5] dos chuveiros atmosféricos
extensos por Pierre V. Auger (1899-1993) em 1938. Ele descobriu que as particulas secun-
darias eram originadas apods a colisdo das particulas primdrias (raios cosmicos) com energias
em torno de 10 eV com a atmosfera da Terra. Isso possibilitou posteriormente a construcao
de detectores na superficie e no céu (em satélites), para a sondagem dos raios primarios.
Atualmente, existem grandes colaboragoes |1}, 2, [4] [5], como Observatério Pierre Auger (Ar-
gentina), HiRes —High Resolution Fly’s Eye (USA)—e o AGASA (Akenko Giant Air Shower
Array, no Japao) que fazem essas mediges e se observa que o espectro de raios cosmicos
detectado obedece a uma lei de poténcia do tipo N(E) o< E~* onde N representa o fluxo de
particulas observado. O expoente x sofre pequenas variagoes em alguns intervalos de ener-

gia: por volta de 10'® eV, regidao chamada de knee, o expoente muda de 2,7 muda para 3,1

!Laureado com o Prémio Nobel em 1936 por descobrir os raios césmicos.

2A equipe de Lattes era chefiada por Cecil F. Powell (1903-1969), que, em 1950, recebeu o Prémio Nobel
por seu desenvolvimento do método fotografico de estudo de processos nucleares e suas descobertas de mésons
detectados com esse método embora Lattes tenha contribuido significativamente para o desenvolvimento do
referido método e para a descoberta do méson.
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[1, 20| 35]; em torno de 10" eV, na regiao chamada de ankle, o expoente muda novamente
para 2,7 [18]. Por volta de 10% eV, observa-se um niimero pequeno de eventos, o que parece
contradizer o corte [6, [7] no espectro devido ao efeito GZ, que é uma previsao teodrica
para a diminuicao dréstica no fluxo de raios césmicos acima do valor correspondente. Essas
mudancas tem sido pesquisadas e se acredita que ocorrem devido a mudanc¢a no mecanismo
pelo qual os raios cosmicos ganham energia ou nas fontes de origem dos raios césmicos, que
podem ser galacticas ou extragalacticas.

Muitas outras particulas foram descobertas através de raios coésmicos durante a pri-
meira metade do século passado, como os kaéns (mésons) descobertos em 1947. Até que no
inicio dos anos 1950, |3l 4] a construgao dos primeiros aceleradores de particulas (capazes
de originar novas particulas), como o Cosmotron, fundado em 1953 no Brookhaven National
Laboratory em New York (USA) e o SLA (Stanford Linear Accelerator Center), fundado
em 1962 na California (USA) permitiu, entdo, a realizacao de experimentos em laboratorios
com energias suficientes para a criacao de novas particulas.

Dessa forma, o interesse maior em raios cosmicos passou a ser basicamente estudos
para se determinar os mecanismos que fornecem altas energias a essas particulasﬂ 0S cenarios
astrofisicos em que tais mecanismos podem ocorrer e suas fontes de origem. Um importante
trabalho na investigagao de raios cosmicos foi derivado por Enrico Fermi [10] em 1949, no
qual ele mostra que particulas de altas energias podem adquirir energia através de colisoes
com nuvens interestelares.

Embora essa ideia original tenha possibilitado a aceleragao de raios co6smicos em novos
ambientes astrofisicos e tenha servido como base para o mecanismo de aceleracao em frentes
de choque [4], o motivo pelo qual algumas dessas particulas conseguem atingirﬁ energias da
ordem de 10?° eV ainda continua um motivo de mistério.

Com esse cenario naturalmente existente no universo, os raios césmicos possibilitaram
grandes descobertas e aprimoramentos na compreensao da estrutura da matéria. Assim, as
pesquisas em raios cosmicos e outras areas da Fisica de varios fisicos desde o final do século

XIX (e o inicio do século XX)E resultaram numa notéavel visao sobre a estrutura fundamental

3 Nesse processo, um proton ultra-energético colide com um féton da radiacao céosmica de fundo, gerando
um préton e um pion neutro. Através da Teoria da Relatividade Restrita, pode-se determinar a energia do
préton incidente.

4 Algumas pesquisas feitas no SLAC renderam alguns prémios Nobel, como as descobertas do quark charm
e do lépton tau.

5Um mecanismo famoso é o Mecanismo de Fermi de aceleracio de raios césmicos.

50 espectro de raios cosmicos obtido através das medidas observacionais de vérias colaboracoes, como o
Observatorio Pierre Auger, o Fly’s Eye, etc., detectaram alguns eventos com energias acima de 1020 eV.

"Podem-se citar alguns desses trabalhos [1, 3]: a descoberta da radioatividade (H. Beccherel, 1896), o
elétron (J. J. Thomson, 1897), raios césmicos (V. Hess, 1912), o proton (E. Rutherford, 1903-1911) e o
"famoso" espalhamento de Rutherford (que estabeleceu a base para a sondagem da estrutura da matéria),
a Teoria da Relatividade Restrita (A. Einstein, 1905), a medicao da carga elétrica elementar (R. A. Milikan,
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da matéria: tudo no universo é formado por blocos fundamentais conhecidos como particulas
elementares, regidos por 4 interagoes fundamentais.

Por volta dos anos 1970 [3], havia uma quantidade variada de particulas descobertas.
Foi entao que, aos poucos, construiu-se um arcabouco tebrico capaz de descrever todas essas
particulas e suas interagoes. A Mecanica Quéntica e a Teoria da Relatividade Restrita
tornaram-se as bases para a atual Fisica de Particulas e para as modernas teorias que viriam
posteriormente. Algumas delas sao a Eletrodindmica Quéntica, a Cromodinamica Quéantica
e a Teoria Eletrofaca que, juntas, formam o bem estabelicido Modelo Padrao das Particulas
Elementares.

O Modelo Padrao é a maior construcao tedrica da Fisica atualmente, representando
uma teoria muito bem sucedida, que teve muitas das suas predigoes confirmadas por varios
testes experimentais de precisao. A mais recente foi a observacao do Béson de Higgsﬁ em
2012 pelo CERN (Suica).

Segundo o Modelo Padrao (MP), a grande quantidade particulas elementares detec-
tadas até hoje, em aceleradores de particulas ou em raios coésmicos, pode ser agrupada em
léptons, quarks e as particulas mediadoras das interagoes (bdsons). O MP retne 3 das 4 inte-
racgoes fundamentaiﬂ (a gravidade ainda nao foi incorporada ao escopo do MP), explicando
como as particulas interagem na natureza. A inclusao da gravidade no Modelo Padrao tem se
apresentado como uma atividade complexa (e desafiadora): as teorias quanticas descrevem o
mundo subatdmico (microscopico) e a teoria da relatividade geral, o macro-mundo (planetas,
estrelas, buracos negros, etc.); assim, "coloca-las" em pé de igualdade para a descrigao de
um mesmo cenério fisico ainda nao foi possivel.

Assim, muitos trabalhos em fisica tedrica visam a busca por uma gravitacao quantica,
que possa ser incorporada ao Modelo Padrao. Tais teorias devem ser capazes de descrever
a fisica na escala de energia de Planck (~ 10" GeV =10 V), que define a era de Planck
onde se acredita que as 4 interagoes fundamentais eram unidas. Um forte candidato é a
teoria de cordas, na qual as particulas sao interpretadas como os modos de vibracao das
cordas (elementos fundamentais dessa teoria). Apesar das teorias de cordas possuirem como
fundamento a covaridncia de Lorentz (ou simetria de Lorentz), assim como o MP, existe a
possibilidade da quebra espontanea da simetria de Lorentz nessas teorias. O trabalho pioneiro
sobre essa possibilidade foi realizado [8], 29, [30] por Colladay e A. Kostelecky.

Foi a partir dessa pesquisa que surgiu o Modelo Padrao Estendido (MPE), que é uma

1923), a existéncia de buracos negros — por D. Schwarzschild (1916) através da Teoria da Relatividade Geral
(A. Einstein, 1915) —, a descoberta do positron (prevista por Dirac em 1926 e observada por C. D. Anderson
em 1932), a descoberta de pions através de raios cosmicos (C. Lattes, 1947), e muitos outros relevantes
trabalhos.

80 boson de Higgs foi previsto teoricamente em 1964 pelo fisico britanico Peter Higgs (1929- ).

9As interacdes fundamentais sdo: interacoes forte, fraca, eletromagnética e gravitacional.
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generalizacao do Modelo Padrao que inclui termos de violagao da simetria de Lorentﬂ nas
suas bases teoricas.

O Modelo Padrao Estendido (MPE) ¢ uma teoria efetiva que incorpora ao Lagran-
geano do Modelo Padrao e da Relatividade Geral todos os possiveis termos escalares que
se podem construir com os campos do MP e da gravitagao contraidos com coeficientes de
indices tensoriais apropriados e que, ao final, resultam ser os parametros fenomenologicos
que controlam e caracterizam a possivel violacao da simetria de Lorentz.

Uma proposta para a violagao da simetria de Lorentz tem como base [9] a aniso-
tropia do espago-tempo. Essa quebra ocorre pela anisotropia do espago-tempo causada pela
presenca dos campos de fundo. Dessa forma, os coeficientes tensoriais do modelo sao inter-
pretados como campos de fundo (background fields), isto é, campos externos que permeiam
todo o sistema (o Universo), definindo dire¢des privilegiadas no espaco-tempo. E impor-
tante ressaltar ainda que os termos adicionados preservam a invariancia de Lorentz (as leis
da Fisica) quando sao realizadas transformagoes de Lorentz de observador (transformagoes
passivas — rotaciona-se o referencial). Entretanto, a viola¢ao de tal simetria ocorre quando
se efetuam transformagoes de particula (transformagoes ativas — mantém-se o referencial fixo
e as variaveis dindmicas, como campos, posi¢ao, etc. sao alteradas). Dessa forma, a partir
de modelos com violagao da simetria de Lorentz, obtém-se resultados novos ou modificacoes
em resultados ja estabelecidos (quando nao ha violagao) devido a presenga desses campos de
fundo, como equacgoes de campo e relagoes de dispersao modificadas.

Com base nas modificagoes que os termos da violacao da invariancia de Lorentz po-
dem originar em resultados importantes, como nas relagoes de dispersao, o presente trabalho
investigara os efeitos que tais termos podem gerar no mecanismo de aceleracao de Fermi. Sa-
bendo disso, tomar-se-ao os seguintes passos: o Capitulo 2 abordaré os principais resultados
acerca de raios cosmicos. O Capitulo 3 explanara sobre os mecanismos de aceleragao de raios
césmicos, dando maior énfase no mecanismo de Fermi. A seguir, o Capitulo 4 abordara o
setor de férmions do Modelo Padrao Estentido e investigara o efeito que o termo de violacao
de Lorentz do tipo ¥c*7, 8,1 pode gerar nas relagoes de dispersdo. Em seguida, estudar-se-
&4 como a presencga do campo de fundo modifica o mecanismo de Fermi. Ao final, fazem-se

consideracoes sobre os resultados obtidos.

OTnclui termos que violam as simetrias CPT e de Lorentz.
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Capitulo 2
Railos Cosmicos

A riqueza, grandeza e diversidade da Fisica de Particulas e Campos atual deve-se as
inimeras descobertas importantes e desenvolvimentos realizados no século XX. Uma destas
grandes descobertas ocorreu em 1912 quando Victor Hess detectou e mediu uma radiacao
ionizante que provinha do espaco. Essa radiacao ficou conhecida como raios cosmicos e
constituem uma relevante fonte de informagoes acerca do Universo. As pesquisas em raios
cosmicos iniciaram-se com as descobertas de varias particulas [1} [3, 4], como o positron (An-
derson, 1932), o muon (Neddermeyer e Anderson, 1936) e o pion (Powell, Occhialini e Lattes,
1947), o que contribuiu para a estruturagao das teorias quanticas de campos que compoem o
Modelo Padrao. Atualmente, as grandes questoes sobre os raios césmicos concentram-se em
determinar as fontes de origem e seus mecanismos de aceleragao, uma vez que sao observados
eventos com energias variando num intervalo de 10 eV a 10%° eV.

O presente capitulo abordara fundamentos no estudo de raios césmicos, comentando
alguns aspectos importantes nesse campo de pesquisa, como sua descoberta, o espectro de

energia e o limite GZK.

2.1 Descoberta dos Raios Cdésmicos

Embora sejam comumente denominados por raios cdsmicos, na verdade, tratam-se
de particulas de altas energias — relativisticas — que se propagam no meio interestelar e
intergalactico. Eventualmente, algumas dessas particulas alcangam a Terra, podendo ser
detectadas por vias indiretas.

Em 1912, Victor Hess realizou medidas de radiagao ionizante com eletroscopios em
baloes atmosféricos a altitudes superiores a 5 Km. Ele percebeu que os eletroscépios continu-
avam a demonstrar ioniza¢ao (formagao de cargas), mesmo na auséncia das fontes naturais

de radiagao (crosta terrestre) e que sua intensidade aumentava com a altitude. Dessa forma,
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concluiu corretamente que a fonte dessa radiagao era extraterrestre.

Os raios cosmicos [2] 4] sdo constituidos predominantemente por protons de altas
energias. Porém, medidas realizadas pelo Observatério Auger e outras colaboragoes con-
firmam que sua composicao contém, em pequenas quantidades, nicleos de elementos mais
pesados (como litio e berilio) e elétrons.

A radiacao cosmica produzida pelo Universo é chamada de raios cdsmicos primor-
diais. Destes raios, aqueles que alcancam a Terra e interagem com os niicleos atmosféricos
sao denominados por raios cdsmicos primdrios. Ao penetrarem na atomosfera, estes raios
primarios — produzidos em algum processo astrofisico — colidem com os ntcleos dos dtomos
dos gases atmosféricos, originando particulas secundérias, que podem decair em outras par-
ticulas ou colidir com outros nucleos atémicos atmosféricos [20], formando uma "cascata",
denominada [1], 2, [16] de chuveiro atmosférico extenso — Extensive Air Showe O vértice
do chuveiro é o local onde ocorre a primeira colisao com a particula atmosférica. As novas
particulas sao originadas em colisoes relativisiticas que conservam energia-momento, carga
elétrica, momento angular, etc. [I} 3].

Como um exemplo simples, mostrar-se-4 como a conservacao de energia-momento
num decaimento possivel para os muons, que sao particulas produzidas naturalmente no
chuveiro atmosférico extenso ou, artificialmente, em aceleradores de particulas, pode ser

utilizado para a verificagao da existéncia de neutrinos. O processdﬂ pode ser descrito por:

poo— e+ e+, (2.1.1)

Escrevendo os 4-vetores energia-momento das particulas envolvidas no decaimento acima,

tem-se:

P;i\* = (mDM_7O) ) (212)
B,

Pe)\* = (VemOE—Ca pe—> = ( c ;pe—) ) (213)
E; E,

P, = (—eme—) , P = < ”,pyu> : (2.1.4)
c ” c

10s chuveiros atmosféricos extensos foram descobertos por Pierre Auger (1899-1993) em 1938 e estabele-
cem uma representacao esquemaética de todas as particulas secundérias que podem ser criadas apos a colisao
do raio cosmico primario. O principal fator para esse processo é o nivel energético do raio césmico incidente.

2Em 1930, Wolfgang E. Pauli (1900 — 1958) postulou a existéncia de uma particula sem massa e com
spin-1/2 para preservar a conservagao de energia e momento no decaimento-8. Mais tarde, essa particula
ficou conhecida como neutrino — E. Fermi atribui esse nome a ela.
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Usando a conservagao do 4-vetor energia-momento,
Py =P+ P, +P), (2.1.5)
e n

Py —PX =P, +P), (2.1.6)

pode-se determinar a energia do elétron criado. Realizando a contracao tensorial da eq.
(2.1.6), resulta:

P>+ PL —2P, -P =P} + P +2P;, - P, (2.1.7)
mg, ¢ +mp,c* — 2yemoem, ¢ = 2P, - P, (2.1.8)

Na eq. (2.1.8), foram desprezadas as massas de repouso do neutrino do miion (v,) e
do anti-neutrino do elétron (7). Assim, tem-se finalmente:
(mgu + mge) 2 —-2P, -P

E.- = yemg.c® = T e (2.1.9)
w

Como as massas dos neutrinos sao praticamente nula&ﬂ7 os 4-momentos dos neutrinos

sao escritos como:

Ey, (. « E, / -
pr = (1,1{%) S (1,k,, ) (2.1.10)
e C I 15 H
Dessa forma:
E, E,,
P -P) 20—2(1—0089). (2.1.11)

Assim, a eq. (2.1.9) torna-se:

Eﬁ El/
(mg, +mi.) & —2—5" (1 — cos )
Ee = yempec® = e & . (2.1.12)
“w

Na eq. , observa-se que a energia do elétron criado no processo varia entre
um maximo e um minimo dependendo do angulo entre o neutrino e o antineutrino ejetados
no mesmo processo. Uma prova experimental disso consiste em se medir a energia do elétron
emergente e verificar que assume véarios valores, conforme a relagao (2.1.12)).

Através da deteccao das particulas secundarias do chuveiro atmosférico, podem-se

obter informagoes sobre os raios cosmicos iniciais. Grandes colaboragoes atuais, como o

3As massas dos neutrinos sio muito pequenas [I], como foi indicado pelos experimentos do Super-
Kamiokande (localizado no Japao) e SNO (localizado no Canad4).
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Observatorio Auger (Argentina), o HiRes — High Resolution Fly’s Eye — (USA) e o AGASA
— Akenko Giant Air Shower Array — (Japao), dedicam-se a medir e estudar essas particulas

relativisticas que colidem na atmosfera e os produtos de suas colisoes.

2.2 Breves comentarios acerca da deteccao de raios cos-

micos

Existem varias técnicas |2}, 4] que podem ser utilizadas para se detectar raios cosmicos,
como medidas da radiagao Cherenkov, raios X, fluorescéncia, etc. Os dispositivos utilizados
nesse campo de pesquisa sao os detectores que podem ser instalados no solo (como os que
sao utilizados pelo Observatorio Auger), em baldes atmosféricos, em satélites e também no
subterraneo, como o Super-Kamiokande (Japao) — dedicado a estudar neutrinos produzidos
por interacoes de raios césmicos. A acuracia das medidas depende das energias da particulas
e da precisao do detector.

Todos os detectores sao baseados num mesmo principio fundamental, a saber: du-
rante a propagacao da particula incidente, ocorre transferéncia total ou parcial da sua energia
para o detector devido a algum processo fisico (colisao, por exemplo). O detector converte

essa quantidade de energia numa forma mais acessivel a percepao humanaﬂ

Figura 2.1: Detectores e cascata de particulas [5].

A descoberta dos chuveiros atmosféricos extensos possibilitou grande avanco na de-

tecgdo dos raios cosmicos primarios. Isso acontece porque [5] particulas com energias em

4Geralmente, o detector converte a energia recebida da particula num sinal elétrico que é interpretado por
um software adequado para a leitura da medida em questao.
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torno de 10 eV que incidem na atmosfera terrestre produzem particulas secundarias que
atingem o solo numa faixa de 100 metros de didmetro. Para particulas incidentes com ener-
gias maiores, a area de alcance das secundarias torna-se muito maior. Assim, com detectores
espalhados pelo solo, as energias das particulas secundarias podem ser medidas e, portanto,
podem-se inferir a energia e natureza das particulas primarias que originaram a cascata.

A Figura [2.1] ilustra de forma simples os detectores colocados no solo e a cascata
de particulas formada pela colisao do raio primario com algum atomo da atmosfera. Para se
determinar com boa precisao a energia dos raios coésmicos priméarios, sao necessarios, além
de detectores contruidos com boa engenharia, modelos que traduzem a cascata de particulas

formada.

2.3 Espectro de Energia

O espectro de energia dos raios cosmicos é medido através da contagem de todas as
particulas, numa faixa de energia especifica, que incidem, por unidade de tempo, sobre a
superficie do detector dentro de uma janela de angulo so6lido. Para se estimar a energia do
raio coésmico primario, deve-se, de forma simples, contar o niimero de particulas secundarias
produzidas no chuveiro atmosférico extenso e suas energias e entao medir de forma indireta a
energia do priméridf| [21]. O resultado é obtido na forma de um fluxo de particulas (ntimero
de particulas detectadas por unidade de area, por unidade de tempo, por unidade de energia
e por unidade de angulo so6lido) e suas energias correspondentes. O espectro abrange raios
cosmicos detectados com energias até pouco mais do que 10%° ¢V. A Fig. [2.2] reproduz uma
compilagao do fluxo de particulas medido por vérias colaboragoes |1, 2l 4], 5], [12].

Na Fig. [1.2], os resultados sao apresentados na forma de uma distribuicao diferencial
de energia, F'(F) — fluxo medido —, multiplicada pelo fator E%5, a fim de que o grafico
evidencie mais visualmente as caracteristicas de leis de poténcias, isto é, o fato do espectro
ser da forma F'(E) o« E~* onde o indice espectral x sofre variagdes em determinadas faixas
de energias. Na regiao chamada de knee, ocorre uma mudanca nesse expoente. A razao
para tal mudanca ainda néo esta esclarecida para a Astrofisica. E possivel [2, 16] que essa
variacao ocorra devido a mudancgas nos mecanismos de aceleragao dessas particulas. Na
regiao denominada de ankle do espectro, por volta de 10'® eV, o expoente muda novamente,
o que esta possivelmente relacionada & mudanca de fontes astrofisicas dos raios césmicos
(geralmente, provenientes [14] de fontes extragalacticas). Isso se justifica porque a Via Lactea

tem um limite para a aceleragao de uma particula carregada. Para que se possa compreender

5Medir a energia dos raios césmicos primérios ¢ a parte mais dificil, pois é possivel que uma pequena parte
das particulas secundarias nao sejam detectadas ou o experimento nao possui precisao suficiente.
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esse processo, deve-se levar em consideragao que os principais mecanismos de aceleragao
de raios césmicosﬁ fundamentam-se na ideia de uma particula carregada ganhando energia
numa regiao permeada por um campo magnético. Na subse¢ao seguinte, mostrar-se-4 de

forma simples como esse resultado é obtido na Astrofisica.
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Figura 2.2: Espectro de energia de raios cosmicos obtido por varias colaboragoes atuais [2].

Note ainda que, proximo de 10%° ¢V na Fig. [2.2], observa-se um corte abrupto no
espectro de energia, ou seja, ha uma dréstica diminuicao na detectacao de evento&ﬂ em torno

dessa energia. Tal corte é o resultado previsto do efeito GZK, topico da proxima secao.

2.3.1 Energia maxima de uma particula numa regiao com campo
magnético

Por serem particulas carregadas, os raios coésmicos primérios sofrem influéncia dos
campos magnéticos presentes no meio interestelar. Considere uma fonte astrofisica de raio
R (uma galaxia, por exemplo), permeada por um campo magnético com intensidade B. Se
uma particula move-se nesse campo a uma distancia p do centro da fonte, ird descrever uma

trajetoria circular, sujeita a forga centripeta:

5Um exemplo de mecanismo de aceleragao de raios coésmicos ¢ [1] descrito por particulas carregadas
(protons) que interagem com pulsar stars, que sdo estrelas de néutrons magnetizadas com alta rotacao
resultantes de supernovas.

“Ao longo deste trabalho, a expressdo deteccio de eventos serd usada como sinénimo para deteccio de
raios co6smicos.
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2
F,, = (2.3.1)
p

onde my e v sdo a massa (de repouso) e a velocidade da particula, respectivamente. Se a

forga de Lorentz é a tnica (ou a mais efetiva) for¢a que atua sobre a particula, entao deve

valer
F., = qv x B, (2.3.2)
o que implica em:

’Ym0U2

= quB sen . (2.3.3)

Mas o raio da trajetoéria da particula, p, nao pode ser maior que o raio da fonte, R,
pois quando isto ocorre, a particula abandona a regiao onde sofre aceleracao e deixa de ser

acelerada. Portanto, é acelerada enquanto:

p<R. (2.3.4)

Consequentemente, a forca centrl’pet exercida na fronteira da fonte (com raio R)
deve selﬁ menor ou igual do que a forga exercida em qualquer distancia (até o centro da

fonte), ou seja:

yYmov? S Ymov?

2.3.5
2R (2.3.5)
Substituindo-se o primeiro membro da expressao acima pela eq. (2.3.3), obtém-se:
, Ymov?
qBv sin 0 > 7 (2.3.6)
p < ¢BR sin 0, (2.3.7)

expressao que fornece uma limitagao superior [14] para o momento linear da particula ace-
lerada numa regiao com campo magnético. O momento méximo corresponde a sin # = 1;
considerando particulas ultra-relativisticas — como raios résmicos —, tem-se que E =~ pc.

Assim, a equacao acima torna-se:

E™* < cqBR. (2.3.8)

8Na verdade, a particula sente a forca centrifuga ao se mover no campo.
9Dada a condicdo na eq. (2.3.4)), tem-se o seguinte: Fy = A/p e F, = A/R sao duas forgas centripetas;
como p < R, entao Fy > Fb.
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Para a Via Lactea [1], a intensidade do campo magnético galactico é de aproximada-
mente 4 x 107°G, o raio médio é de 15kpc e a carga do préton é de 1,602 x 1071°C. Utilizando

esses dadod'%} a eq. (2:3.8) fornece:

Emer < 10YeV. (2.3.9)

Esse resultado implica que raios césmicos com energias superiores a 10 eV nao
podem ser criados ou acelerados na Via Lactea, consequentemente eles devem ter origem
extragalactica. A eq. , conhecida na literatura como critério de Hillas [2 /4] [5] 14}, 16,
18], constitui uma ferramenta clara para determinagao de origem galactica ou extragalactica
dos raios cosmicos, em se considerando a magnitude do campo magnético e a dimensao da

galaxia (fonte aceleradora).

2.4 O Limite GZK

Apos a descoberta da radiagao cosmica de fundo, Kenneth Greisen (1918-2007), Geo-
gy Zatsepin (1917-2010) e Vadim Kuz’min publicaram trabalhos [6], [7] independentement,
em 1966, prevendo um cortelﬂ no espectro dos raios césmicos que chegam a Terra, devido
a colisao dos mesmos com fotons da radiacao de fundo, via efeito Compton inverso, com a
producao de pions. O Apéndice A mostra em detalhes como o efeito Compton inverso pode
ser entendido em termos de energia e momento.

A densidade de matéria na Galéxia e, particularmente, no espaco intergalatico é
muito baixa. Protons podem, contudo, interagir com fétons da radiacao césmica de fundo,
que representam um alvo com densidade relativamente alta, em média 400 fotons/cm3. A
energia desses fétons ¢ aproximandamente 2,34 x 107%eV . Greisen-Zatsepin-Kuz'min (GZK)
previram que a producao de pions ocorreria quando um préton ultra-energético atingisse um
desses fotons da radiacao de fundo que permeia o Universo. Para que o processo@ ocorra, é
necessario que o préoton tenha uma energia minima — o threshold energy. Pode-se descreve1E|

a colisao por:

10Apés a conversdo, é claro, para unidades do SI. Lembrando que 1G = 10747 e 1pc = 3,26 anos-luz e 1
ano-luz = 9,46 x 10®m.

1 No artigo de Zatsepin e Kuz'min, h4 uma nota na qual eles agradecem a Greisen por comunicar-lhes o
resultado do seu trabalho.

12K. Greisen disse em seu artigo que deve existir uma diminuicdo consideravel na quantidade de eventos
acima de 10?0 eV; e que os experimentos em preparagao (ou em mente) devem observar tal efeito.

13Na verdade, ocorre a criacdo de uma particula A+, um barion de carga elétrica positiva; que rapidamente
decai num proton e um pion.

140 subscrito no 7, a sigla CMBR, significa Cosmic Microwave Background Radiation e ¢é utilizado para
especificar que esse foton representa a radiacdo césmica de fundo.
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p+YomBr = p+ 7’ (2.4.1)

Escrevendo os 4-vetores energia-momento, antes da colisao, para o préton e o féton, tem-se:

E E, E. -~
e (B o= (.5) 202

C C C

O 4-momento total inicial, Pr; = P, + P,, tem modulo quadratico dado por:

Ploy = (Py+ P =P+ P>+2P,- P, (2.4.3)
Piy = mg,¢® + 2P, - P,. (2.4.4)

O 4-momento total final é dado por Pr(s) = P, + Py, cujo médulo quadrético deve
ser igual a eq. (2.4.4). Assim, tem-se:

Pi(py = (P + Pr)* = P} + P2 + 2P, - Pr. (2.4.5)

O moédulo quadratico minimo de Pr(s) que viabiliza o process (2.4.1) é dado por: P:z%( n=
(mop + Moy )?c®. O limiar de energia (threshold energy) para que o processo (2.4.1) ocorra

advém da condigao:

P > Prp, (2.4.6)
que leva a, utilizando a eq. (2.4.4):
2P, - P, > mZ _c* + 2mg mo,c’ (2.4.7)

Como o proposito aqui é determinar a energia minima do proton incidente (raio

cosmico) que desencadeia o processo descrito na expressao (2.4.1), escreve-se o primeiro

membro da ([2.4.7) como:

E,E E N
Pp . P’Y — 7[)77 — %pp . k’ (248)

onde k é o versor de propagacao do f6ton. Usando a relacio relativistica E2 = (pc)?+ (moc?),

o 3-momento p, do préton pode ser expresso da seguinte forma:

E2
pPp="D 0—5 — mgPCQ, (2.4.9)

15Vide Apéndice A.
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onde P é o versor que fornece a dire¢ao do préton. Sabendo disso, a equagao ([2.4.8) tornar-

2

Se-as

2
p_BE B
K c c c c2

P

p

—m3,c2(p - k), (2.4.10)

sendo 6 o angulo entre p e R, direcao do préton e do foton antes da colisao, tem-se f)l} = cosf,

de modo que:

(2.4.11)

1
P, = (2.4.12)

1. 2 9 212
onde se utilizou £ = v* (mgpc®)”.
Para raios coésmicos ultra-energéticos, o fator de Lorentz v é extremamente alto, de

sorte que a expressao (2.4.12]) pode ser bem aproximada como:

E,E,
— 7

Com esse resultado, a equagio (2.4.7) se torna'}

s (m2. + 2mozmq,) ¢
P 2E, (1 — cosb)

1

P

~

(1 —cosf) (2.4.13)

(2.4.14)

Essa expressao fornece a energia minima que o préton deve ter para que a colisao com um
foton da radiagao cosmica de fundo viabilize a producao de um préton e um pion. Essa energia
serd minima quando § = 7, o que caracteriza uma colisao frontal. As energias de repouso
[3] do proton e do pion sdao mg,c? = 938,26 MeV e mg,c* = 134,96 M eV, respectivamente,

enquanto a energia do féton da radiacao de fundo ¢ 2,34 x 10~4eV. Utilizando esses valores,
a eq. (2.4.14)) leva ao limite:
Er™ > 2,705 x 107V (2.4.15)

Esse valor de energia, conhecido como limite GZK, ou GZK cutoff, ou ainda, GZK

supression, representa um corte no espectro de energia dos raios cosmicos. Uma vez que a

16Se as consideracoes tomadas aqui para se chegar na equacao nao fossem levadas em conta, chegar-
se-ia a uma expressao muito semelhante; entretanto, haveria um fator v/c, onde v é o moédulo da velocidade
do préton inicidente, multiplicando o cosseno do angulo 6. Assim, para se determinar a energia do proton,
seria necessario considerar a velocidade do préton aproximadamente igual a da luz.
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partir desse limite, o proton passa a ter energia para criar o par p + 7 via colisao com um
foton. Apods este processo, o proton perde energia e passa a apresentar uma energia menor
que 10%° ¢V. Deste modo, os protons com energia maior que 2,7 x 102 eV, que colidem ou
encontram um féton, nao chegam até a Terra, pois ao encontrar um fé6ton em seu caminho,
perderao parte consideravel da sua energia inicial.

Para entender corretamente o cenario do efeito GZK, pode-se discutir sobre possiveis
fontes de origem dos raios cosmicos ultra-energéticos que participam do efeito mencionado.
Para isso, é necessario avaliar a probabilidade que um préton ultra-energético vindo de uma
fonte distante alcance a Terra. Nesse sentido, é necessario introduzir o conceito de livre
caminho médidﬂ De forma sucinta, o livre caminho médio, A, é a distancia média percorrida

por uma particula até que ela colida com alguma particula-alvo, sendo definido por:

A= —, (2.4.16)

onde o ¢é a secao de choquﬂ para a colisao e n é o ntamero de particulas-alvo por unidade
de volume. Importante mencionar que, de posse do livre caminho médio, escreve-se a proba-
bilidade que uma determinada particula incidente alcance a Terra, propagando-se por uma

distancia x até a Terra, como sendo:

P~ e/, (2.4.17)

A segao de choque para a colis@o principal do efeito GZK é [1}, 4, 6, [7]

~ 10" ®em?, (2.4.18)

OpycmBR

para um préton incidente com energia de 10%° eV. E importante mencionar que a secao de
choque depende do inverso das energias das particulas incidentes, conforme a regra de ouro
de Fermi para colisoes [3]. Dessa forma, para um raio cosmico com energia acima de 10%
eV, a secao de choque, neste caso, seria menor do que o valor expresso na eq. .
Consequentemente, o livre caminho médio desse proton ultra-energético seria maior do que
para um proton com energia de 10?° ¢V. Pode-se concluir entdo que quanto maior a energia
do préton incidente, maior serd a distancia média percorrida até colidir com um féton da
radiacao cosmica de fundo.

A densidade de fotons da radiacao cosmica de fundo é [I], aproximadamente, 400

170 Apéndice B demonstra o resultado da eq. .

8De forma simplista, a seccdo de choque é entendida como uma &rea efetiva para a qual ha grande
probabilidade de que ocorra alguma colisao, isto é, representa a regiao que a particula incidente percebe a
interagao com a particula-alvo. Depende de alguns pardmetros, como as energias e momentos das particulas
envolvidas e o tipo de interacao entre elas.
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fotons/cm3. Assim, o livre caminho médio para os protons ultra-energéticos do efeito GZK

vald™}

Aazi = 0,25 x 10**m, (2.4.19)

que equivale aproximadamente a 8 Mpc, onde pc representa o parseﬂ, unidade usual em
Astronomia.

Os observatorios [I], 2 5, [12] HiRes, em Utah (USA), e Auger, na Argentina, confir-
maram o efeito previsto (e esperado) para o limite GZK. Algumas questoes em aberto ainda
precisam ser respondidas, como a presenca de pouquissimos eventos com energias acima de
102V, as fontes desses protons (raios cosmicos) ultra-energéticos e seus mecanismos de
aceleracao.

Como ¢ de fato observado uma supressao no espectro dos raios césmicos com energia
acima de Fgzk, chega-se a conclusao de que os raios cosmicos ultra-energéticos sao de origem
extragalactica, pois sendo o raio médio da Via Léctea em torno de 15 kpc, tal supressao nao
estaria sendo observada caso tais particulas fossem originadas na propria Via Lactea. Isso
significa que, em média, apds percorrer 8 Mpc, a particula ultra-energética sofrera colisao
com um féton da radiacao césmica de fundo, desencadeando a producao de um pion.

Através da eq. , pode-se investigar a probabilidade de que prétons ultra-
energéticos, advindos de alguma fonte, alcancem a Terra sem interagir com os fétons da
radiagao cosmica de fundo. A galaxia M87 (NGC 4486), localizada no centro do cluster de
VirgemEL encontra-se a uma distancia de 18 Mpc da Terra. Como o livre caminho médio
para os protons do efeito GZK (energia em torno de 10%° ¢V) é de 8 Mpc, a probabilidade que
um proton vindo desse aglomerado alcance a Terra é da ordem de P ~ e~ 18/8 ~ 10,5%. Para
comparagao, considere agora as galaxias Mrk 421 e Mrk 501 da Cadeia de Markarian@ que se
encontram a pouco mais que 100 Mpc da Terra. Como é estimado que [1],[11] os raios cosmicos
com energias em torno de 10?° eV possam percorrer distancias de aproximadamente 100 Mpc
até que sua energia decaia abaixo do limite GZK, quando nao sofreriam mais colisoes com os
fotons de fundo, particulas com essa energia tem probabilidade P ~ e™10%/8 ~ 3,72 x 107*%

de alcangar a Terra. Outra estrutura no Universo muito estudada é Centaurus A (NGC 5128),

9 Apos a conversdo das unidades de o e n para o S.I.

20Um parsec equivale a 3,26 anos-luz ou, ainda, 3,085 x 106 m.

210 cluster — aglomerado — de Virgem ¢ um conjunto de galaxias espirais e elipiticas a uma distancia
de aproximadamente 18 Mpc na diregdo da constelagdo de Virgem. Ela possui a galaxia M87 (ou NGC
4486), uma das maiores galaxias elipticas conhecidas, cujo centro possui um dos maiores buracos negros
supermassivos.

2ZNomenclatura dada em homenagem ao fisico Benjamin E. Markarian (1913-1985) que as descobriu por
volta de 1970. Ela é um grupo de galaxias que faz parte do Aglomerado (cluster) de Virgem; elas estao
dispostas numa linha levemente curva quando observadas da Terra.
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que é o nucleo ativo de galaxia mais proximo da Terra, a uma distancia de 3,8 Mpc [17]. Isso
implica que uma particula com energia Fgzx tem probabilidade P ~ e~ 3%/% ~ 62,2% de
alcancar a Terra. Sendo, dessa forma, um dos principais candidatos a fontes de raios cosmicos
ultra-energéticos. O Observatforio Auger identificou eventos com dire¢cao de chegada muito
proxima da localizagdo de Centaurus A [17].

E importante mencionar que a probabilidade de chegada de raios cosmicos advindos
de uma fonte (galaxias, por exemplo) nao constitui o tnico fator para a determinagao exata
da fonte dessas particulas. Deve-se levar em consideracao também a capacidade que tais
fontes possuem para fornecer energias (acelerar) os raios cosmicos.

A relagao foi obtida através de algumas consideragoes. Supondo que um
conjunto com N particulas (iguais) partem de sua fonte de origem com destino a Terr,
o nimero de particulas desse conjunto diminui dN quando percorre uma distancia dz ao
atravessar o meio interestelar — isso porque, eventualmente, essas particulas poderao colidir
com os fotons da radiacao cosmica de fundo. Além disso, o nimero de particulas do conjunto
que colidem ¢é proporcional ao namero de particulas do conjunto, ou seja, dN «x —Ndx. Mais

especificamente, tem-se:

dN = —puNdz, (2.4.20)

onde o sinal negativo indica uma diminui¢ao no nimero de particulas do conjunto e p é
o coeficiente de absortividadd?¥] ou seja, o meio interestelar absorve dN particulas quando
estas percorrem uma distancia dr. Na verdade, o que acontece é que essas particulas colidem

com os fotons da radiagao césmica de fundo. Logo:

N = Nge ™, (2.4.21)

onde N representa o numero de particulas (do conjunto inicial) que atravasseram o meio
interestelar de comprimento z, ou seja, o numero de particulas que alcangaram a Terra, Ny é
o nimero de particulas iniciais do conjunto e o coeficiente de absortividade, neste caso, estéa
relacionado com as colisdes que essas particulas sofrem durante seu percurso e é dado [I] por

= 1/A. Logo, a eq. (2.4.21]) torna-se:

N = Nye /. (2.4.22)

Sabendo disso, a probabilidade de que alguma particula do conjunto inicial alcance a

23]sso ndo significa, de modo algum, que a Terra é importante para a propagacio dessas particulas; entre-
tanto, é o local onde os pesquisadores se encontram no Universo e, de onde, fazem as medidas.
24 As consideracoes tomadas aqui sdo baseadas em argumentos semelhantes da Lei de Lambert-Beer.
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Terra é da mesma ordem do ntimero de particulas, eq. , que alcancam a Terra. Dai,
ter se utilizado a eq. .

Embora os raios cosmicos tenham sido descobertos ha mais de 100 anos, sua origem
ainda é uma questao em aberto. Geralmente, pressupoe-se que nicleos ativos de galaxias,
como quasares, ou explosoes de supernova sejam excelentes candidados a serem fontes de
raios cosmicos ultra-energéticos, mas nao hé evidéncias fortes para esse pressuposto. Dai a
importancia das grandes colaboracoes atuais para o estudo dessas particulas.

E evidente que ainda nao se sabe exatamente de onde essas particulas vem e nem

como adquirem tamanha energia, da ordem de 10%° eV.

2.4.1 Eventos acima de 10%° eV

Embora os resultados experimentais obtidos pelas varias colaboragoes atuais indi-
quem uma supressao no fluxo de particulas com energias em torno de 10%° eV, consistente
com o limite GZK, alguns eventos acima desse limite energético foram detectados no ultimo
século [20]. HiRes (1991) detectou um evento’] em torno de 3,2 x 10%° eV; Volcano Ranchf
com o primeiro evento acima de 10?° eV [12} 20} 21} 26]; o0 AGASA detectou a maior quan-
tidade de eventos detectados acima de 10?° eV [I8] 20, 26] e o Observatério Auger também
reportou alguns eventos acima desse limite de energia [20), 24].

Os mecanismos que fornecem energias extremamente altas a essas particulas e suas
fontes astrofisicas de origem constituem temas ainda nao esclarecidos. Esse fato constitui
temas de interesse em muitas pesquisas, possibilitando ideias mais ousadas sobre a origem
dessas particulas com energias maiores ou iguais a 10?° eV, como a existéncia de objetos
ou particulas exoticas primordiais e instaveis que sofrem decaimentos em raios cosmicos
ultra-energéticos [16] (diferentemente do consenso cientifico de que essas particulas sofrem
aceleracao — ganho de energia — por meio de algum mecanismo); ou ainda, mais drasticamente,
que os eventos com energias maiores ou iguais a 10*° eV seriam uma possivel violacao da

simetria de Lorentz.

250 evento mais energético detectado [24].
260 Volcano Ranch experiment consistiu numa série de detectores localizados na estacdo Volcano Ranch
proximo a Albuquerque, New Mexico (USA) [21]. Funcionou entre 1959 —1978.
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Capitulo 3

Mecanismos de aceleracao de raios

cOsSmicos

A origem dos raios césmicos ultra-energéticos e os mecanismos que lhes fornecem
altas energiasE] ainda é uma das questoes nao esclarecidas pela Astrofisica, constituindo tema
de muitas pesquisas na area |2, [5 [12].

O primeiro ponto a se destacar é a distingao entre o poder (ou poténcia) da fonte
geradora e os chamados mecanismos de aceleragao. O primeiro refere-se a capacidade que
determinado sitio astrofisico, onde a particula é originada, possui para fornecer-lhe energia.
Por outro lado, os mecanismos de aceleracao sao processos fisicos que explicam como os raios
cosmicos adquirem energia ao se propagar pelo meio interestelar, depois de abandonarem
a regiao em que foram gerados. Geralmente, assume-se que raios coésmicos possam ganhar
energia nao somente nos sitios onde sao criados ou muito préximo a eles, mas também devido
a efeitos de campos eletromagnéticos, presentes no meio interestelar, ao longo das trajetorias
descritas por essas particulas ao se propagarem pelo espaco. Existem basicamente dois tipos
bésicos de mecanismos de aceleragao de raios cosmicos [18]20], a saber: aceleragao ocasionada
por campos eletromagnéticos e aceleragao estocéstic

O presente capitulo abordara sobre conceitos fundamentais para aceleracao de par-
ticulas, discutindo preliminarmente elementos de aceleracao classificados em dois cenarios
principais na literatura: cenarios top-down e bottom-up. Apoés esta introducao, focalizar-se-

4 no famoso mecanismo de aceleragao de Fermi (de 1% e 2% ordem).

10s eventos mais energéticos sdo da ordem de 10%° eV; mas 1 eV =1,602 x 10~'° J. Logo 10%° eV ~ 10 J.
2Um processo estocastico é aquele que ocorre com dependéncia de uma variavel aleatoria.
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3.1 Ciritério de Hillas, Cenarios Top-down e Bottom-up

O critério de Hillas estabelece um limite para a energia maxima que uma particula
pode adquirir ao ser acelerada numa regiao do cosmos com raio médio R, permeada por um
campo magnético B, antes que ela escape da regiao, quando nao serda mais acelerada. Na

segao (2.3.1), foi mostrado que o critério de Hillas ¢ dado por:

Em < cqBR, (3.1.1)

onde E™* indica a energia maxima que uma particula pode adquirir de uma dada fonte.
Manipulando a eq. (3.1.1), pode-se escrever uma fungao linear entre o campo magnético e o

raio médio da fonte, da seguinte forma:

f(z) = Kg — =z, (3.1.2)

onde f(z) =log B, Kg =log (E/cq) e x = log R.

De posse das expressoes (3.1.1) e (3.1.2), pode-se construir um diagrama para um

dado valor de energia do raio Césmic A fig. [3.1] ilustra o conhecido diagrama de Hillas
ou Hillas plot |4, [5]. Nesse diagrama, estao representados os possiveis candidatos a fontes
aceleradoras de particulas, em termos do campo magnético e raio médio da fonte, como
gamma ray busters (GRB), nucleos ativos de galaxias, estrelas de néutrons, etc. As elipses
representam essas possiveis fontes aceleradoras e suas posigoes sao colocadas no diagrama
de acordo com os dados conhecidos de campo magnético e tamanho médio (nos catélogos
astronomicos). O ponto onde cada linha diagonal cruza o eixo vertical refere-se ao valor de
energia (para a particula) que as possiveis fontes podem fornecer ao raio cosmico.

Somente as fontes aceleradoras que estao em cima da linha diagonal ou acima dela
podem acelerar os raios cosmicos até a energia associada a cada linha, pois, o critério de
Hillas, dado na eq. , é, na verdade, dado por f(x) > Kp — x. Uma consequéncia
disso é que existe uma delimitacao sobre quais sitios astrofisicos podem acelerar particulas
até determinado valor de energia F. Nota-se assim que nao héa fontes ou ha poucas fontes
aptas a acelerar particulas até £ ~ 1020 eV.

Sabendo dessa limitagao imposta pelo critério de Hillas para as fontes aceleradoras
de raios césmicos e da presenca de particulas com energias tao altas quanto 102 ¢V, ou até
maiores, tem-se buscado mecanismos que podem explicar como os raios cosmicos adquirem

os valores de energia, que hoje sao observados, nos mais variados cenérios astrofisicos.

3A constante K estabelece o valor de energia desejavel para a particula adquirir por uma fonte astrofisica
na eq. (3.1.2). Estabelecendo-se esse valor de energia, a eq. (3.1.2) indicara uma fun¢ao relacionando a
intensidade do campo magnético e o tamanho médio das possiveis fontes aceleradoras.
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Figura 3.1: Diagrama de Hillas contendo possiveis fontes aceleradoras para raios cosmicos (protons)
atingirem energias F' = 100 FeV = 10%%¢V (linha vermelha tracejada) e E = 1 ZeV = 10%'eV (linha
vermelha continua). A linha verde indica possiveis fontes para niicleos de Fe atingirem energias

E =10%eV [5,120].

Uma das primeiras ideias estudadas consiste na possibilidade de que os eventos mais
energéticos possam representar uma classe fundamentalmente diferente de raios cosmicos [1§],
isto ¢, essas particulas podem ser "simplesmente" o resultado de decaimentos [16, 18, 25|
226, 135] de particulas massivas exoticas (as vezes, chamadas genericamente de X-particles)
originadas no inicio do Universo. Esse mecanismo de producao de raios césmicos energéticos,
sem acao de mecanismos de aceleracao, é conhecido na literatura como cenério Top—doumﬁ.

Como exemplo, pode-se comentar que, por volta dos anos 1950, a primeira suposi-
¢ao de um modelo top-down estava relacionada a hipotese do dtomo primordial (Primeval

Atom) de Georges Lemaitr A matéria no Universo teria sido originada através de uma

40s cenarios top-down também envolvem extensoes do Modelo Padrao [20].

5Georges Lemaitre (1894-1966) foi um fisico, astronomo e padre belga. Entre seus trabalhos, vale men-
clonar citar sua teoria para expansao do Universo (na qual derivou uma relagao que hoje é conhecida como
lei de Hubble, porém os dados de E. Hubble permitiram-lhe provar que a relacdo é linear). Também propos
que o Universo se originou de um atomo primordial (Primeval Atom).
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"super-desintegracao" de um tnico atomo primordial extremamente massivo, que teria de-
caido sucessivamente em atomos (particulas) de massas cada vez menores. Os raios cosmicos
ultra-energéticos seriam particulas produzidas durante esses decaimentos, isto é, o atomo
primordial teria decaido em particulas exoticas (X-particles), que, por sua vez, também te-
riam decaido em outras particulas, incluindo os raios cosmicos ultra-energéticos. Apesar
dessa hipotese ter sido abandonada nas pesquisas atuais em Astrofisica, a ideia de decaimen-
tos gerando raios cosmicos ultra-energéticos faz parte de alguns modelos do tipo top-down
[18] 20, [35] 26].

Como o efeito GZK impede que raios coésmicos extremamente energéticos se propa-
guem por longas distancias [18], essas particulas nao teriam sido originadas em decaimentos
de particulas-X nos instantes iniciais do Universoﬁ7 consequentemente, essas particulaﬂ te-
riam tempo de vida média da ordem da época cosmologica atual, em torno de 13 bilhoes
de anos, para que, dessa forma, pudessem decair (em épocas recentes) e originar os raios
césmicos com energias maiores ou iguais a 10?0 eV. Tais particulas supermassivas poderiam
ser uma resposta para a deteccao dos eventos com E > 10%° ¢V, pois, por possuirem massa
muito maior do que o préton, o threshold energy para a producao de um pion através de
colisao com um féton da radiacao cosmica de fundo seria maio do que 10%° eV [25], de
acordo com a eq. (2.4.14). E, conforme se discutiu na se¢do 2.4, o livre caminho médio para
essas particulas X também seria maior, o que permitiria a possibilidade de alcancar a Terra.
Nesse sentido, o quasar 3C147 (~ 2 Gpc de distancia da Terra) tem sido estudado como um
dos melhores candidatos a fontes dessas particulas |24} 25].

Outro cenario para se entender como os raios césmicos possuem altas energias consiste
em mecanismos de aceleragdo nos quais as particulas sao aceleradas (e adquirem energia
gradualmente) por campos eletromagnéticos, presentes em varios sitios astrofisicos, ou por
processos estocasticos. Esses mecanismos de aceleragao sao conhecidos na literatura como
cenarios Bottom-up |5, [18] 20} [35] ou por Zevatrons, que consistem em regides de aceleracao
(nos objetos astrofisicos conhecidos), nas quais paticulas podem ser aceleradas, podendo
ainda alcangar energias da ordem 1 ZeV [20] 35]. As proximas segdes discutirao sobre alguns
mecanismos de aceleracao de raios cosmicos que fazem parte dos cenarios bottom-up, dando-

se énfase no mecanismo de aceleragao de Fermi |1} 20].

6Se os raios cosmicos com energias > 1020 eV (assumindo-se que eles atingem a Terra) fossem resultado de
decaimentos no inicio do Universo, teriam que percorrer distancias extremamente altas para serem detectados
na Terra no tempo recente, o que implicaria em altissima probabilidade de interagir com a radiagao césmica
de fundo, via reagao tipica do processo GZK, perdendo energia.

"Um possivel candidato seriam particulas denominadas uhecron, vide refs. [16] 241 [25].

8Fica implicito que se supoe que tal particula-X sofreria um processo do tipo: X +ycypr — 7+(A, B, ...),
onde (A4, B, ...) designa outras possiveis particulas criadas no processo.
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3.2 Conceito geral de aceleragcao por campos eletromag-
néticos

A aceleracao de raios cosmicos é uma nomenclatura usual na Astrofisica para se
referir a variagbes positivas de energia (ganho de energia@ auferidas por essas particulas
quando se propagam através do meio interestelar ou préoximo a estrelas, buracos negros, nu-
cleos ativos de galaxias, remanescentes de supernovas, jatos de matéria, etc. As pesquisas na
érea@ apontam basicamente para duas formas de aceleracao: ganho de energia devido a cam-
pos eletromagnéticos e ganho de energia através de processos estocasticos (nomeadamente,
mecanismo de Fermi).

A equagao fundamental para uma particula carregada numa regiao com campo ele-
tromagnético é dada pela segunda lei de Newton:

d
a(ymov) =¢(E+v x B), (3.2.1)
onde v é o fator de Lorentz para a particula e ¢, a carga. O ganho de energia da particula

ocorre quando a forca que atua sobre ela realiza trabalho. Para a forca de Lorentz, tem-se:

W—/F~dl_q/(E+v><B)-dl_q/E-dl+/(va)'vdt_q/E-dl, (3.2.2)

onde se utilizou dl = vdt no segundo membro da terceira igualdade para se obter (vxB)-v =
0. Dessa forma, apenas os campos elétricos dos objetos astrofisicos podem acelerar raios
cosmicos. O computo da variacao de energia da particula é feito através do teorema trabalho-
energia, W = AFE,, onde E. é a energia cinética da particula, e de que o trabalho para se
mover uma carga numa regiao com potencial V' é menos a variacao da energia potencial
elétrica, AU = ¢V, da particula. Assim, AE, =W = —AU, o que implica em AE,. = —¢V.

Entretanto, campos magnéticos variaveis no tempo induzem campos elétricos via Lei
de Faraday-Lend"] isto é:

d
E-dl=—-——9¢ 3.2.3
# o, (323)

9Tsso deixa claro que se usa a convencdo de que AFE > 0 representa ganho de energia enquanto AE < 0,
perda de energia.

10Referindo-se a estudos em cenérios bottom-up.

A lei da inducdo estabelece que a variacao do fluxo magnético através de uma superficie é igual a menos
a forga eletromotriz induzida, V. Apesar do potencial escalar do campo elétrico e a forga eletromotriz
possuirem a mesma unidade de medida, elas sao diferentes pois a forca eletromotriz induzida é de origem
nao-eletrostatica, ou seja, essa diferenca de potencial nao é ocasionada por cargas eletrostaticas. Vide refs.
[22 [23].



Capitulo 3 — Mecanismos de aceleracao de raios césmicos 35

onde &g ¢é o fluxo do campo magnético através da superficie delimitada pela curva fechada
c. Consequentemente, aceleracao de particulas pode acontecer mesmo na auséncia de campo
elétrico, desde que %—’tg # 0. Campos elétricos induzidos também se formam quando um
conduto? se move com velocidade v em relagao a um observador. A teoria da relatividade

restrita permite escrever uma transformagao de campos elétricos da forma [22]:

E| =E|, (3.2.4)
' =y(E+vxB),, (3.2.5)

onde os campos com linha referem-se ao referencial em repouso do condutor, enquanto os
campos sem linha referem-se ao referencial do observador na Terra. Considerando que tais

condutores astrofisicos (como manchas solares) se deslocam com velocidades v << ¢, as

expressoes (3.2.4) e (3.2.5) podem ser aproximadas para:

E=E +E, =E|+E| - (vxB),, (3.2.6)
E=F - (vxB),. (3.2.7)

Dessa forma, mesmo que um objeto astrofisico nao possua um campo elétrico no seu
referencial de repouso — o que geralmente ocorre com plasmas, que possuem alta condutivi-
dade, de modo que seus campos eletrostaticos se tornam aproximadamente nulos [4] [13], um
campo elétrico é induzido devido ao movimento relativo entre o condutor e o observador e,

por consequéncia, uma particula pode ser acelerada por esse campo.

3.3 Sunspots

Ao se investigar fontes, permeadas por campos eletromagnéticos, capazes de acelerar
particulas, o primeiro candidato é o Sol (por ser o objeto com intenso campo eltromagnético
mais proximo da Terra), que possui campos magnéticos em torno de 10™* T. Os campos
magnéticos solares originam-se de correntes geradas pelos movimentos do plasma (constituido
por protons e elétrons), que circulam em seu interior.

Durante cicloﬁ de atividade solar, esses campos podem sofrer variacoes e gerar
manchas solares (sunspots), que s@o regides na superficie solar mais escuras e "frias", pois

parte da energia térmica é transformada em energia magnética. A intensidade dos campos

12Referindo-se a qualquer objeto capaz de conduzir cargas, desde um fio de corrente até plasmas em torno
de estrelas, por exemplo.

13Observacoes da atividade solar por dois séculos mostram que o niimero de sunspots é uma funcao periddica
no tempo com periodo aproximadamente igual a 11 anos [19].
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magnéticos nessas regioes ¢ da ordem de 0, 1 T [1,[13] e apresentam variagoes em determinados
intervalos de tempo. Sunspots possuem tempo de vida de aproximadamente um més ou mais
e raio médio em da ordem de 10" m. Quando esse campos variam no tempo, campos elétricos
sao induzidos e podem acelerar cargas, pois campos elétricos realizam trabalho.

Considere uma particula de carga ¢, movendo-se com velocidade v, em torno de uma

mancha solar de raio R, permeada por um campo magnético variavel B, conforme ilustra a
Fig. [3.2]:

dl
\q
Figura 3.2: Particula descrevendo orbita circular em torno de um sunspot de raio R.

A variacao do fluxo magnético sobre a mancha sera:

d d d dB
—®g=— | B-dS=— (BrR?) = nR>— 3.1
= . dt(ﬂR) TR, (3.3.1)

onde foi utilizado B - dS = B.dS, sendo B a intensidade do campo magnético. Ao percorrer

uma volta, a variacdo na energia da particula ¢ lida comd™}

AEc:/F-dl:q/E-dl:—qV. (3.3.2)
. dPp .
Num ciclo completo, tem-se: V = QE - dl = — Assim, a eq. (3.3.2) leva a:
dPg dB
AE, = ¢2B _ gr22 3.
c= Ay qmR o (3.3.3)

Para manchas solares tipicas [I], com R = 107 m, campos magnéticos de intensidade B = 0, 2

140 sinal (—) significa que o trabalho é feito sobre a particula.



Capitulo 3 — Mecanismos de aceleracao de raios césmicos 37

T com taxa de variao diéri a eq. (3.3.3) leva a um ganho de energia de:

AE =1,16 x 1071 J = 0,725 GeV. (3.3.5)

Um ganho de energia também é possivel quando o campo magnético da mancha
solar mantém-se aproximadamente constante, com B = BZ, mas a mancha se desloca com
uma velocidadﬁ v = vz perpendicular as linhas de campo. Dessa forma, o campo elétrico,
medido pelo observador na Terra (também um campo elétrico induzido), sera dad pela eq.
(13.2.7):

E=—-vxB. (3.3.6)

\

superficie solar

Figura 3.3: Sunspot de raio R deslocando-se sobre a superficie solar.

A Fig. [3.3] esquematiza de forma simples o movimento da mancha. A particula obtém

uma variacio de energia dada'®| por:

AE = q/E ~dr = —q/ (v x B) - dr = quBA, (3.3.7)

onde se utilizou v x B = vB(—g) e dr = dry. Assim, para uma mancha solar com velocidade

5 Taxa de variacdo diaria significa que:

dB 0,2

_ 5 —1

onde se utilizou 1dia = 8,64 x 10* s.

16Essa consideracdo deve ser feita para que o formalismo descrito na eq. seja consistente, pois os
dois ref. S e S’, para a obtencao da eq. estao dispostos de forma que os eixos x e x’ sdo paralelos,
enquanto os eixos y e z sdo ortogonais aos eixos y' e z’, respectivamente.

17Considerando-se que o campo elétrico no referencial da mancha é nulo pelas razoes ja discutidas.

8Note que, desta vez, nao se estd calculando uma integral sobre um caminho fechado, pois a particula nao
esta descrevendo uma volta completa em torno da mancha.
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de deslocamento de 107 m por dia, com B = 0,2 T e um deslocamentﬂ de 10" m, a eq.
(3.3.7) fornece a seguinte variagdo de energia,

AE,=0,37x 1071 J=0,23 GeV, (3.3.8)

para uma particula que se desloca nas proximidades da mancha, seguindo a direcao do campo

induzido.

3.4 Pulsars

Um dos possiveis estagios finais da evolucao estelar pode ser a formagao de um
pulsa uma estrela de néutrons [4], [19, 27| que é altamente compacta, com alta densidade,
e possui intensos campos magnéticos. Enquanto uma estrela evolui em dire¢ao ao final do seu
ciclo de vida e forma um pulsar, seu momento angular é conservado [I, [19], isto é, L. = L,,

onde o indice e indica estrela, enquanto p designa pulsar. Tem-se entao:

Tewe = Tywy, (3.4.1)

onde I, L e w sao as intensidades do momento de inércia, momento angular e velocidade

angular, respectivamente. Como I = 2M R?/5 para uma esfer aeq. (3.4.1) leva a:

R.\’
Wp = (R—) We, (342)
P

onde se utilizou M./M, ~ 1 [1]. Como o raio de um pulsar é da ordem de 20 Km, enquanto
uma estrela tipica, que evolui para um pulsar, possui raio em torno de 10¢ Km, os pulsars
possuem alta velocidade angular (rotagao). Por exemplo, o Creb Pulsar possui um periodo
de rotacao de 33 x 1072 s. Devido ao movimento de rotacao do pulsar, forma-se um campo
elétrico induzido dado poif?| [19] 27):

E=—(vxB), (3.4.3)

9Geralmente, manchas solares se deslocam na diregio de outra mancha solar (sunspots pairs), cujo campo
magnético é de sinal oposto. As distancias tipicas nesse cenario ficam em torno de 107 m [1].

20 Apesar de terem sido descobertos ha 50 anos, esses objetos compactos estelares ainda continuam sendo
motivo de mistério e temas de muitas pesquisas em Astrofisica e Fisica de Plasmas.

2LConsideram-se estrelas e pulsar aproximadamente esféricos.

22A obtencao da eq. , apesar de ser semelhante aquela dada na eq. , ¢ feita através da
relatividade geral, pois o referencial (com linha) em repouso com a estrela ndo ¢ inercial quando visto pelo
observador na Terra (referencial sem linha), devido ao movimento de rotagao [27]. As ref. |18 [19] também
comentam que esse resultado pode ser obtido por indugao unipolar.
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onde v = wrf é a velocidade de um ponto qualquer na estrela a uma distancia r do seu centro.
Considerando que o campo magnético seja dado por B = BZ, para um ponto na
superficie do pulsar, obtém-se E = —wRB (é X Z) = wBR#. Assim, o ganho de energia para

uma particula deslocando-se na mesma direcao que o campo elétrico sera:

AE, = q/E -dr = qwRBAT. (3.4.4)

Para um pulsar tipico [1], tem-se R = 20 Km, B = 0,25 x 10° T e w = 0,6 x 10* rad/s, a
eq. (3:4.4) fornece uma variagao de energia (por unidade de comprimentd®)) da ordem de:

AFE
£ =10,48 x 1072 (i) ~ 10'° (i) : (3.4.5)

Ar m m

O ganho de energia tipico ocorre nas "proximidades" do pulsar, onde a paticula pode se
deslocar por distancias de 10 Km enquanto sobre agao do campo induzido. Nesse caso, o

ganho de energia alcanga valores da ordem 10%° eV [18].

3.5 Mecanismo de aceleracao de Fermi

Os mecanismos de aceleragao comentados brevemente nas se¢oes anteriores ilustram
como raios cosmicos podem adquirir energias proximos a fontes de campos eletromagnéticos.
Entretanto, outros mecanismos de aceleragao podem indicar como as particulas adquirem
energia ao se propagarem pelo espaco. Uma das ideias basicas para aceleracao deste tipo
surgiu num trabalho de [I0] Enrico Fermi (1901-1954), em 1949, que propds que as parti-
culas ganham energia ao colidirem de forma estocastica com nuven@ magnéticas no meio
interestelar. Esta é a esséncia do chamado Mecanismo de Fermi [1, 2] [4] 5] [10, [18] 20].

Essas colisoes sao reflexoes perfeitas, pois essas nuvens atuam como espelhos mag-
néticos. Isto é, sao permeadas por campo magnético nao-homogéneo, com variagao de baixa
para alta intensidade numa pequena extensao espacial, sendo assim capazes de refletir uma
particula carregada que atinge (adentra) tal regidao. O Apéndice C demonstra brevemente
como essa reflexao pode ocorrer.

Considere que uma nuvem move-se com velocidade V' em relagao ao referencial do
observador (ref. S). Nesse referencial, a particula tem, inicialmente, energia e momento dados
por E e p. A Fig. [3.4] é uma visualizagao simples do processo da colisdo da particula com

a nuvenmnl.

230 resultado sera apresentado nessa forma pois nao se supds o deslocamento total da particula no campo
elétrico.
24F . d. . z 1 2 . 1 l:d d P
ermi diz em seu artigo que particulas césmicas eventualmente colidem com nuvens de campos magnéticos
que vagam no meio interestelar.
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E

Figura 3.4: A particula incide sobre uma nuvem, que se propaga com velocidade V', com energia
inicial F, segundo um angulo # com a dire¢ao da velocidade V, medidos no referencial do observador

S.

No referencial S, o momento inicial da particula na direcao x é dado por p, = —pcos6
e a energia (inicial) é dada por E. No referencial S’, que viaja junto com a nuvem, a particula

tera energia inicial dada por:

Ei=v(E-pV), (3.5.1)
E; =~ (E+ pV cosf). (3.5.2)

O momento inicial (antes da colisdo com a nuvem), na dire¢ao z, visto no ref. S’ sera dado

por:

EV
p;(i) =7 <px - 7) ) (3.5.3)

EV
p;(i) =7 (—p cosf — 7) ) (3.5.4)

. ~ . ~1/2
onde se utilizou a transformagao de Lorentz para o 4-vetor energia-momento e vy = (1 — 3?) / ,
com =V/e.
No referencial S” (na nuvem), a colisdo é elastica, consequentemente, a energia é

conservada: E. = E} Além disso, o momento na dire¢ao x, no referencial S’, é revertid:

/

Pa(p) = ~Pagyy» 1080
EV
Doy =~ (—p0059 — ?> . (3.5.5)

25E necessario efetuar transformacdes de Lorentez na energia e no momento pois a particula é relativistica
e a colisdo é descrita de forma mais simples no referencial da nuvem.
26 Anal bola de ténis colidind de rigida. Fermi | i id, a
nalogamente a uma bola de ténis colidindo com uma parede rigida. Fermi levou isso em consideragao
pois, no referencial da nuvem, ela estd em repouso e a energia da particula é conservada, havendo apenas
uma mudanca no sentido do momento da mesma.
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Assim, para se determinar a energia final da particula apos a colisao no referencial S (do
observador), deve-se fazer uma transformada reversa na energia final — depois da colisdo —

vista em no ref. S. Isto é:

Ep =~ (E; + Vi) - (3.5.6)

Substituindo as eq. (3.5.2) e (3.5.5) na eq. (3.5.6), obtém-se:

FE
E; =~ {7 (E+pV cosl) —~V (—pcos& — c_y)} (3.5.7)

cuja simplificagao leva a

2pV V2
2

onde E = F; no ref. S. Lembrando que:

D mu

onde u é o moédulo da velocidade da particula no ref. Se 5 =V/c, aeq. (3.5.8) reduz-se a:

1+ 2B%cosf + 32
Ef=F - . 5.1
o () (3:5:10)
Calculando a diferenca AE = Ey — E a partir da eq. (3.5.10)), obtém-se:

1+ 26%cosf + 32

AE=E;—E=E Peeosb5 Y (3.5.11)
1—p2

AFE _

— = (26%cos+25%) (1- 7). (3.5.12)
c

Usando a aproximacio (1 — 82)"" ~ (1 + 2) e considerando apenas os termos de menor
ordem em [, resulta:
Ak ~23% + 25g cosf. (3.5.13)
E c
Esta equagao representa a taxa (percentagem) de variagao na energia da particula ao colidir
uma Unica vez com uma dada nuvem.
Ao longo de sua trajetoria pelo espaco, a particula colide com varias nuvens magné-
ticas, nao sendo possivel determinar sob qual angulo a particula incide sobre cada uma das
nuvens. Deste modo, o dngulo de incidéncia pode ser considerado randdémico, variando entre

0em Para0 < 6 < 7/2, as colisdes sao frontais (head-on), enquanto para 7/2 < 6 < m,
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as colisoes sdo chamadas de "traseiras" (following). Vale destacar que, quando a colis@o
é frontal, o termo em primeira ordem em [ da eq. contribui positivamente para a
taxa de variacao de energia; no caso em que a colisao é "traseira", a contribuicao em pri-
meira ordem é negativa. Dessa forma, deve-se calcular um valor médio sobre tal angulo, que
repercutira diretamente sobre o valor médi da taxa de variagao de energia, eq. ,

ou seja:

<%> —9 (52 + 5% (cos 9)) . (3.5.14)
O problema agora se restringe ao computo do valor médio do cosseno do angulo
de incidéncia da particula sobre a nuvem. Numa situacao em que todas as configuracoes
de choque ocorressem com a mesma probablidade, ter-se-ia (cosf) = 0 ao integrar sobre
todos os angulos. Entretanto, colisdes frontais (head-on) e colisoes "traseiras" (following)
transcorrem [I0] com probabilidades diferentes. A probabilidade de ocorréncia de colisao é
proporcional ao elemento de angulo sélido subentendido pelo elemento de area da nuvem
sobre a qual a particula incide e & taxa de inicidéncia de particulas, que é proporcional ao
fato 1+ (V/c)cosf. Dessa forma, a densidade de probabilidade para uma colisdo é:

v
dP =~ (1 + — cos 9) Q2. (3.5.15)

Para colisao frontal, tem-se 0 < # < 7/2, 0 que implica em contribui¢ao positiva em
V/c. A probabilidade de colisao traseira é dada também por . A diferenca é que,
neste caso, o angulo # é maior que 7/2, o que faz a contribui¢ao em V/c ser negativa, ou seja,
implicando num elemento de probabilidade proporcional a 1 — (V/¢) cos 6.

As colisoes frontais ocorrem com maior frequéncia, assim, ao final do processo de
aceleracao, a particula sofre efetivamente mais colisoes frontais. Dessa forma, calcular-se-a o

ganho médio de energia para este tipo de colisao. Entao, teremos:

(cos @) = /C/OS;PdP, (3.5.16)

onde dQ) = sen 0dfd¢p = —d(cos 0)dep; assim, a eq. (3.5.16)) simplifica-se em:

27 Spoiler alert: ver-se-a que o valor médio dessa taxa representara um ganho de energia para a particula.
280 Apéndice D demonstra como se obter tal fator, que "coincide" com a velocidade de aproximacao entre
nuvem e particula vista do ponto de vista da particula.
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+1
/ cos §(1 + 5 cos 0)d(cos 6)/d¢

(cosf) = “=L— (3.5.17)
/ (14 B cosf)d(cosb) / do
~1
Implementando a substituicao x = cos 6, obtém-se:
/'+1
(1 + pz)dx
(cosf) = *=L = 252/3, (3.5.18)
/ (14 Bx)dx
~1
1
(cosB) = 56. (3.5.19)

Substituindo esse resultado na eq. e lembrando que u ~ ¢, o ganho médio
de energia numa colisao serd dado por A—EE =23+ %ﬁz, ou seja:

AL §B2, (3.5.20)
E 3
onde os termos de ordens superiores em [ foram desprezados.

Esse é o resultado previsto para a taxa média de ganho de energia (por colisdao). O
apéndice E faz uma descricao mais detalhada sobre o mecanismo de Fermi. Observe que a
eq. (3.5.20) sugere uma lei exponencial para a energia ganha por colisao. Como a velocidade
da nuvem, em torno [I, 4] de 10 km/s, é muito menor que a velocidade da particula, o
ganho médio de energia por colisao é muito pequeno, sendo necessario um grande ntmero
de colisoes até que a particula obtenha energias extremamente altas. Fermi sugeriu, através
desse mecanismo, que quanto maior for a energia da particula incidente, maior sera o ganho
médio de energia quando a mesma chocar-se com uma nuvem vagando pelo meio interestelar
e, assim, o0 mecanismo consegue se tornar eficiente. Esse mecanismo é conhecido também

como mecanismo de Fermi de segunda ordem.

3.5.1 Espectro previsto

A possibilidade de colisoes randdémicas com varias nuvens durante a propagacao dos
raios cosmicos no meio interestelar indica que essas particulas difundem-se ao longo de suas
trajetorias até a Terra onde sao detectadas.

Isso significa que as particulas sofrem espalhamentos aleatérios quando colidem com
as nuvens magnéticas. Assim, a propagacao de um conjunto de N particulas, partindo de

sua fonte de origem, cruzando o meio interestelar e alcangando a Terra, pode ser descrito por
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um processo de difusao |4l [14] 20] 28]. Sabendo disso, a equacao de difusdo para o ntmero
de particulas que se difundem pelo espago, N = N(FE,r,t), é dada por [4]:
dN 0 N

S = DVN + 5 BN (E) - T+ Q(E) (35.21)

onde D é o coeficiente de difusé b(E) ¢ a taxa de variacdo temporal de energia das
particulas ao interagirem (neste caso, esta relacionada a variagao de energia devido a colisoes
com as nuvens), Q(E) é um termo que indica fontes de particulas dentro da regido onde
difundem, e o termo N/7, indica o nimero de particulas que abandonam a regiao de aceleracao
(a regiao onde as particulas se difundem). Aqui 7. representa o tempo caracteristico para
que uma particula abandone a regiao de aceleracao.

AN

No estado estacionério, ou seja, %+ = 0, e considerando que Q(E) = 0 e V2N =0

(sem fontes ou sumidouros para a densidade de particulas NV dentro da regiao de aceleragao),

a eq. (3.5.21)) simplifica-se em:

9 N
a5 DEIN(E)] - =0 (3.5.22)

Para se resolver a eq. (3.5.22)), é necessario determinar b(E), que é definido por:

dE
dt’
Da eq. (3.5.20)), sabe-se que apds uma colisao com uma nuvem, a varicao de energia da

b(E) = (3.5.23)

particula é dada por AE = §ﬁ2E. Pode-se estimar o tempo entre duas colisoes sucessivas
com as nuvens assumindo-se que a distancia média entre as nuvens seja dada por L. Assim,
o intervalo entre duas colisoes sera aproximadamente At ~ L/c, no caso de particulas ultra-

relativisticas. Dessa forma, pode-se estabelecer que:

v 8 ,. ¢
— = =-p°FE— 3.5.24
dE 8V?
= _Z__F—=nE 0.2
dt ~ 3cL M (3:5.25)
onde o = % é uma constante. Utilizando as eqs. (3.5.25)) e (3.5.23)), a eq. (3.5.22)) leva a:
d N(E)
—a— |EN(E)| = 3.5.26
o (EN(B)] = 1, (3.5.26)
dN(FE) 1
NE)+ FE =——N(F 3.5.27
5+ P = N, (3.5.27)

29Esse coeficiente vem da Lei de Fick para difusdo.
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dN(E)
E = —aN(FE 5.2
o N (E), (3.5.28)
1
onde xr =1+ . Resolvendo a eq. (3.5.28)), obtém-se:
QaT.

N(E) = kE™®, (3.5.29)

onde k ¢ uma constante de integragao.

Note que o modelo de propagacao de raios cosmicos através de colisoes randomicas
com nuvens magnéticas (que levam a um ganho de energia pelo mecanismo de Fermi) conduz
a um processo natural de difusdo capaz de reproduzir um espectro (uma fungao para o nimero
de particulas em rela¢ao a energia) numa lei de poténcia da mesma forma que é observada
no espectro de energia dos raios cosmicos [4, [1§].

Entretanto, ¢ um modelo que depende de dois parametros, L e 7., que nao sao
conhecidos. O que se pode fazer, neste caso, é estimar possiveis valores. Por exemplo, se
se considera que a regiao de aceleragao ¢ a Via Léactea, entao, o tempo para escapar dessa
regiao, 7., serd da mesma ordem que o tempo para se abandonar a galéxia.

E possivel obter uma forma para o espectro de raios césmicos através de uma con-
tagem estatistica do ntimero de colisoes, com nuvens diversas, que uma particula precisa
efetuar para obter um valor de energia E > Ej, onde Ej é a energia inicial da particula antes
da primeira colisao. Para isso, define-se P como a probabilidade de que a particula escape
da regiao de aceleracgao [I], (1 — P) sera a probabilidade de que continue sendo acelerada
depois de uma colisdo. E se assume também que (1 — P) seja constante com a energia, ou
seja, mesmo apos algumas colises (quando a energia da particula serd maior do que sua
energia inicial), a probabilidade de permanecer na regiao de aceleragao apos a i-ésima colisao
continuaré sendo dada por (1 — P).

A cada colisdo, observa-se que a energia sofre um incremento: E — Fy = (8/3)5%Ey,
o que implica que E = FEy (1 +¢€), onde Ejy é a energia inicial da particula e ¢ = (8/3)5%.
Ap6s uma segunda colisao, ter-se-4 Ey = E1(1 +¢) = Eg(1 + €)2. Assim, apos n colisdes, a

energia da particula sera dada por:

E, = Ey(1+ €)™ (3.5.30)

Partindo desse resultado, pode-se determinar o ntimero de colisbes (n) necessarias
para que a particula possa adquirir energia E,,, aplicando o logaritmo na expressao anterior,

o que fornece:
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n= % (3.5.31)

A probabilidade de que a particula continue na regiao de aceleracao apos n colisoes
seré o produto da probabilidade de permanecer na regiao apos cada uma das n colisoes, isto
é, serd 1 — P elevada a n-ésima poténcia, ou seja, (1 — P)".

O fluxo de particulas (raios cosmicos) observado, composto por N particulas com
energia maior ou igua a I, (lembrando que E, é a energia da particula apos n colisdes na
regiao de aceleragao), sera constituido por todas as particulas que sofreram m > n colisoes
e permaneceram dentro da zona de aceleragao. Logo deve ser proporcional a probabilidade
de que cada particula tenha permanecido na regiao de aceleracao até sofrer pelo menos n
colisoes, ou seja:

oo
N(>E)= Y (1-P)™ (3.5.32)
m=n

A eq. corresponde a soma dos termos de uma progressao geomética infinita,
de razao (1 — P), cuja soma ¢é dada por a;/(1 — ¢q), onde ¢ é a razdo e, neste caso, ¢ menor

que 1. Logo:

(1-P)"
P )
In(N)=In(1—-P)" —In(P). (3.5.34)

Utilizando-se a eq. (3.5.31)), a eq. (3.5.34) simplifica-se em:

N(> E) = (EEO)A (%) , (3.5.35)

onde \ = l;; ((1111:)). Observe que A é negativo pois In(1 — P) é negativo, uma vez que P < 1.

Assim, substituindo-se A por —x’, que sera positivo, a eq. (3.5.35) leva a:

N(> E) ~ (3.5.33)

N(> E) ~ (E%) - . (3.5.36)

As expressoes (3.5.36) e (3.5.29) representam lei de poténcias que surgem no me-

canismo de Fermi e que podem se ajustar & forma do fluxo N de particulas observado.

Entretanto, os expoentes x e 2’ dependem da energia média adquirida por colisdo, que é

30Esse valor é til apenas para que se obtenha uma lei de poténcia no final.
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muito pequena. Além disso, ambos os indices dependem de paradmetros que foram intro-
duzidos para a construcao do modelo: no caso da eq. , x depende de «a (que esta
associado ao ganho de energia por colisao) e 7.; na eq. (3.5.36)), 2’ depende da probabilidade
de que a particula continue a ser acelerada apos uma colisdo, (1 — P), e de € (que esté asso-

ciado ao ganho de energia por colisdo). Assim, é razoavel supor que tais parametros estejam

relacionados, uma vez que as eq. (3.5.36) e (3.5.29)) sdo provenientes do mesmo mecanismo.

3.6 Mecanismo de aceleracao em frentes de choque

O mecanismo de aceleragao de Fermi proporciona um ganho de energia para a parti-
cula, por colisao, em segunda ordem em [ = V/c. Isso diminui a eficiéncia do processo, pois
as velocidades tipicas das nuvens magnéticas no meio interestelar sao em torno de V' ~ 10
Km/s. Entretanto, a ideia de Fermi inicial inspirou e motivou a busca por mecanismos de
aceleragao mais eficazes, capazes de explicar maiores ganhos de energia.

Um mecanismo mais eficiente foi desenvolvido por volta dos anos 1970 por varios
pesquisadores [2, 4] 5] [15] [14] [18] 28] e trata de colisdes de particulas com frentes de choque.
As frentes de choque se formam quando perturbacoes num gés se propagam, a partir de sua
fonte, a uma velocidade maior do que a velocidade do som no referido meio. Isso gera uma
descontinuidade entre as regioes atras (chamada de downstream) e na frente (upstream) da
perturbagao. Essas descontinuidades sao chamadas de frentes de choque ou ondas de choque
e, geralmentdﬂ surgem em explosoes de supernova onde o fluxo de gases ejetados se propaga
com velocidades supersonicas, em torno de 10* Km/s [11 4].

A medida em que a frente de choque se propaga, grandezas relacionadas ao gas
(upstream e downstream), como pressao P, densidade p e temperatura T, sofrem variagoes.

A Fig. [3.5] ilustra esse processo.

E possivel mostrar [4] que existem algumas relagoes de conservagao entre essas gran-

dezas. Uma dessas relagoes, a conservagao do fluxo de massa,

P1U] = Poa, (3.6.1)

com v;, 1 = 1,2, sendo a velocidade do gas, sera 1util na analise a seguir. Se um observador

viaja junto com a frente de choque, ele observa o gas upstream se aproximando com velocidade

31As frentes de choque podem surgir em varios ambientes astrofisicos, como no sistema solar, na Via
Lactea e por todo o Universo. Podem surgir também em jatos de nucleos ativos de galaxias [18]. Alguns
pesquisadores também buscam evidéncias de que os eventos ~ 1020 eV podem ser causados em choques de
gamma ray bursters (as explosoes mais energéticas ja observadas no Universo) [28§].
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U

Py, p2,T5 Pi,p1,Th

downstream upstream

Figura 3.5: Descrigao vista no referencial no qual a frente de choque se move com velocidade U.

—U e o gas downstream se afastando com Velocidad 1/4U. A Fig. [3.6] ilustra essa situagao.
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Figura 3.6: Situagao vista no ref. S no qual o choque esta em repouso.

Considerando agora o ref. das particulas no upstream, a situagao é um pouco diferente.
Nesse ref. o choque se aproxima com velocidade U e o gas downstream se aproxima com
velocidadd®®| vy = 3/4U. Conforme a Fig. [3.7a]. No ref. das particulas no downstream, o

choque se afasta com velocidade U/4 e o gas upstream se aproxima com Velocidad 3U /4.

32Para essa anlise, considera-se um plasma ionizado com coeficiente adiabatico dado por 7, = 5/3. Uma
relagdo de conservagio para frentes de choque é dada [4] por:

1
% = % (3.6.2)

Assim, utilizando essa relacdo e a eq. (3.6.1), obtém-se vy = ivl.
33Como o choque é nao relativistico, pode-se fazer uma transforamacio galileana de velocidades. Nesse
caso, tem-se v) = —U, vg = —1/4U. Assim:

1
==V =—1U—(-U)= U (3.6.3)

34Pode-se obter essa velocidade fazendo-se, novamente, uma transformacio galileana. Note, entretanto,
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A Fig. [3.7b] ilustra este caso.

vy = 3U /4 g . v, = —3U/4
— \\) <
.
_’ :
<
<
downstream upstream downstream upstream

a) b)

Figura 3.7: Situagoes distintas em relagao a situagao vista no referencial de repouso do choque
dado na Fig. [3.6].

Nesses dois casos, as particulas na regido (downstream ou upstream) observam o
gas da outra regiao (upstream ou downstream) se aproximando com o mesmo modulo de
velocidade. Assim, se uma particula na regiao upstream se move em dire¢ao ao choque,
perceberé o gas downstream se aproximando, o que caracteriza uma colisao frontal. O mesmo
efeito ocorre quando uma particula na regiao downstream se desloca em direcao ao choque:
perceberd o gas upstream se aproximando, o que também caracteriza uma colisao frontal.
Dessa forma, diferentemente do mecanismo de Fermi, no qual colisdes frontais e traseiras
podem acontecer, no mecanismo por frentes de choque, as colisdes (particula incidindo sobre
o gés através da frente de choque) s@o sempre frontais.

Agora, é possivel determinar o ganhﬂ de energia da particula ao colidir com a frente
de choque, ou seja, ao passar de uma regiao (downstream ou upstream) para a outra. Assume-
se que a particula de alta energia esteja presente na regiao upstream. Considera-se também
que a velocidade dessa particula ¢ muito maior do que a velocidade de propagacao do choque.
Considere que uma particula, com momento p; e energia F;, medidos pelos referencial S (que

estd em repouso com o gas upstream), incide sobre o choque sob um angulo 6, tal como a
Fig. [3.8] ilustra®]

que a velocidade do choque no referencial downstream sera a velocidade que o gas downstream tinha no ref.
S em que choque estava em repouso. Assim:

vp=v—V=-U-(——)=—=U. (3.6.4)

u 3
4 4

35Mais uma vez, a conclusdo de que a particula ird ganhar energia é compreendida a posteriori.
36Particula e observador fora de escala na Fig. [3.8].
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Vo = 3U/4 Efél
—
— i

____________________________________________________ >
—_—

downstream upstream

Figura 3.8: Particula atravessando a frente de choque.

Como a particula é relativistica (raio cosmico ultra-energético), efetua-se uma trans-
formagao de Lorentz na energia da particula para o observador na regiao downstream (gran-

dezas com linha se referem, neste caso, ao observador downstream), isto é:

E; =~ (Ei —vPyw)), (3.6.5)
E! =~ (E; + pvcos?), (3.6.6)

onde v = 3U/4 ¢é a velocidade do gas downstream (para o caso de um plasma ionizado
com coeficiente adiabético 7, = 5/3) medido pelo observador upstream. Considera-se que
apos atravessar o choque, a particula ira sofrer efetivamente reﬂexéo@ na nuvem de gas
downstream (tal como no mecanismo de Fermi) [18, 20], ou seja, a interagao da particula
com a nuvem resulta numa reflexdo no momento da particula. A Fig. [3.9] ilustra a interagao
entre o raio césmico com as nuvens e a frente de choque.

Dessa forma, a energia e momento finais da particula no referencial downstream serao

B} = E} e p); = —pj. Assim, a transformada no momento sera:
EV
Pia) = (pi(x) B ) ) (3.6.7)
EV

Pode-se obter a energia final, medida pelo observador upstream (sem linha), realizando-se

outra transformada de Lorentz:

Er =~ (E;+piw)V) - (3.6.9)

37Isso acontece porque as nuvens magnéticas também sdo formadas em todos os sistemas onde os choques
estao presentes.
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Figura 3.9: Particula (com energia inicial E7) interagindo com as nuvens de plasma (com velocidades
Vp), atravessando a frente de choque (com velocidade V) e sofrendo reflexdes |20}, [34].

Utilizando as eqs. (3.6.6) e (3.6.8), a eq. (3.6.9) leva a:

E;
Ef =~ {7 (E; + pivcosf) — ~yv <—pl- cosf — c_;)>] , (3.6.10)

cuja simplificagao fornece:

(2

2 2
E; = 1*E, (1 n g” cosf + Z—Q) . (3.6.11)
Calculando-se a taxa de variacao de energia, obtém-se:

AE  E;j—E pi V2 V2

2
com v% = (1—v?/c?)~1. Considerando que as frentes de choque néo sdo relativisticas, pode-se

fazer a aproximacao 72 ~ 1, tal como foi feito para o mecanismo de Fermi, obtendo:

AE
- = 25 cos @ + 232, (3.6.13)
onde se utilizou & = u/ c?, sendo u o moédulo da velocidade da particula que é u ~ c e

p=uv/c

Note que o resultado obtido na eq. é idéntico a eq. obtida no me-
canismo de Fermi [19]. A diferenga entre os cenarios fisicos em que tais mecanismos de
aceleracao ocorrem se manifesta quando se efetua o cilculo do valor médio para taxa de va-
riacao de energia. No caso de colisao com a frente de choque, a probabilidade de ocorréncia
de colisao sera proporcional ao elemento de angulo s6lido subentendido pelo elemento de

area do choque sob o qual a particula incide e a taxa de incidéncia de particulas que, neste
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caso, estd sendo medida pelo observador upstream. Neste referencial, a taxa de incidéncia
é proporciona]@ a componente-r da velocidade com a qual as particulas incidem, ou seja,
dP o ucos@d) [4 [15]. Além disso, a janela de angulo de incidéncida 6 para a particula
seréd [0, /2], pois a outra metade desse angulo azimutal, [7/2, 7], caracterizaria colisdes nao
frontais e, conforme ja foi comentando, no mecanismo de aceleracao por frentes de choque,

as colisdes sao apenas frontais. Levando em conta essas consideracoes, obtém-se:

<%> =28 (cos 6 + 23%, (3.6.14)

com o valor médio de cos # sendo dado por:

(cos §) = /o1 cos”@ d(cos ) /d¢

i ) (3.6.15)
/ cos 6 d(cos 0) /d(b
0
Implementando a substituicao x = cosf, a eq. (3.6.15|) resulta:
2
(cosB) = 3 (3.6.16)

Dessa forma, a taxa média de variacao de energia para a particula atravessar o
choque (upstream para downstream) e ser refletida na regiao downstream sera (desprezando-

se termos de ordens superiores em f3):
— =04 (3.6.17)

O ganho de energia por colisao sera de primeira ordem em 3. Por isso, esse mecanismo
de aceleracao por frentes de choque é comumente chamado de mecanismo de aceleracao de
Fermi de primeira ordem [4, 2, [5] [14], 28].

Entretanto, é importante mencionar que sao distintos os cenarios astrofisicos em que
ocorrem os mecanismos de Fermi de primeira e segunda ordem. O mecanismo de segunda
ordem acontece por reflexdes especulares dos raios cosmicos em espelhos magnéticos de nuvens
que vagam pelo meio interestelar. O mecanismo de primeira ordem acontece quando raios
coésmicos colidem com frentes de choque que, geralmente, ocorrem em supernovas e niicleos

ativos de galaxias. Além disso, o fator § em ambos os mecanismos sao diferentes: para as

38Conside duas particulas que incidem sobre o choque sob um mesmo angulo # com uma mesma velocidade
u ~ c. A particula 1 leva um tempo t; = L;/ccos@ alcancar o choque; onde L; é uma distancia arbitraria
(paralela ao eixo-x) percorrida pela particula 1. A particula 2 leva um tempo to = La/ccosf. O intervalo
de tempo de chegada dessas particulas sobre o choque serd At = (L + Ls)/ccos@. Dessa forma a taxa de
incidéncia de particulas, T'= N/At, serta proporcional ao fator ccos6.
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nuvens magnéticas, 8 ~ 1074, pois as nuvens possuem velocidades tipicas em torno de 10
Km/s; nas frentes de choque, 3 ~ 107!, j4 que as ondas de choque de supernovas possuem
velocidades em torno de 10* Km/s.

Dessa forma, o mecanismo de primeira ordem é muito mais eficiente do que o me-
canismo original proposto por Fermi. Tendo em vista esse fato, os proximo capitulos deste
trabalho investigarao uma forma de melhorar o mecanismo de segunda ordem de Fermi pro-

pondo anisotropia no espaco através de violacao da simetria de Lorentz.



o4

Capitulo 4

Teoria de violacao de Lorentz e

astroparticulas

O Modelo Padrao Estendido (MPE) é uma construgao teorica desenvolvida por Kos-
telecky e Colloday em 1998 e inclui todos os termos que podem violar a simetria de Lorentz,
um pilar do Modelo Padrao da Fisica de Particulas. E possivel que, num cenario no qual a
simetria de Lorentz possa ser quebrada, novos efeitos podem surgir devido a esses termos vi-
oladores do MPE em sistemas fisicas conhecidos. Neste capitulo, abordam-se toépicos basicos
para o prosseguimento da proposta deste trabalho, explanando brevemente sobre a invarian-
cia de Lorentz, o setor de férmions do MPE, as relagoes de dispersao modificadas pelo termo

\Tlc"”%au\lf e alguns possiveis efeitos da violagao de Lorentz (VL) sobre astroparticulas.

4.1 Simetria de Lorentz

Simetrias sao propriedades de sistemas fisicos que nao mudam sob certas transfor-
magoes. Por exemplo, o comprimento de um vetor no plano nao muda sob uma rotagao. A
identificacao de simetrias na Natureza é de importancia na Fisica pois levam a certas quan-
tidades fisicas (como momento, energia, etc.) que sdo conservadas, através do teorema de
Noethenl]

Por muito tempo, pensou-se que a simetria de Galileu (transformacgoes de Galileu),
que deixavam a mecanica newtoniana invariante, fosse exata. Porém, com o advento da

teoria de Maxwell, constatou-se que esse conjunto de simetrias nao funcionava para as leis

1O teorema de Noether, desenvolvido em 1918 por Emmy Noether (1882-1935), estabelece que simetrias
continuas num sistema levam a cargas conservadas, isto é, se um sistema é invariante sob transformacoes
continuas, uma quantidade fisica relacionada é conservada. Por exemplo, simetria sob translacoes levam a
conservagao de momento linear.



Capitulo 4 — Teoria de violagao de Lorentz e astroparticulas 55

do eletromagnetismo. Como as equacoes de Maxwell eram leis fisicas consistentes com to-
dos os experimentos, acreditava-se que deveriam ser invariantes por tais transformagoes (ou
algum outro conjunto de transformagdes). Com o advento da Teoria da Relatividade Res-
trita (TRR), verificou-se que o conjunto de simetrias mais fundamental, e que mantinha
invariancia no eletromagnetismo de Maxwell, eram as transformagoes de Lorentz [30].

Ao lancar a TRR, Einstein utilizou dois postulados béasicos, a saber: as leis da
fisica sao as mesmas para todos os referenciais inerciais e a velocidade da luz no vacuo é
a mesma para todos os referenciais inerciais. Estabelecia-se assim que todos os referenciais
inerciais eram equivalentes, ou seja, nao havia referenciais privilegiados na natureza. Sendo as
transformacgoes de Lorentz responsaveis por relacionar as grandezas observadas em diferentes
referenciais inerciais através de mudangas de coordenadas (mudanga no sistema de referéncia
escolhido para descrever o sistema), estabelecendo a simetria de Lorentz.

Atualmente, simetria de Lorentz tem se mantido como exata. Entretanto, trabalhos
que surgiram por volta dos anos 1990, buscando teorias quanticas para a gravitagao, no con-
texto das teorias de cordas, sugeriram que a simetria de Lorentz pode ser espontaneamente
violada em altas escalas de energiaﬂ A possibilidade de quebra ou violagao da simetria
de Lorentz implica numa nao equivaléncia fisica entre dois referencias inerciais, isto é, as
transformacoes de Lorentz aplicadas num referencial nao descreveriam mais o mesmo cenario
fisico que descrevem em outro referencial. Geralmente esse tipo de efeito ocorre quando exis-
tem os chamados campos de fundo fixos (background fields), gerados como valores esperados
no vacuo, permeando todo o espago. Dessa forma, as transformacoes de Lorentz podem
ser classificadas em dois tipos [30]: as transformagdes de observador (nas quais se realizam
transformagoes no sistema de coordenadas, nao se alterando os pontos do espago-tempo ou
grandezas relacionadas a um evento, como o vetor posi¢ao de uma particula) e as transforma-
¢oes de particula (nas quais se mantém o sistema de coordenadas fixo, transformando-se os
pontos do espago-tempo e grandezas relacionadas as partl’culas) A mudancga de coordenadas
nao deve alterar os resultados de medidas de grandezas num sistema, isto é, os resultados
(medigoes de alguma grandeza) nao podem depender da escolha de eixos coordenados usados
para descrever o sistema [30]. Assim, a simetria de Lorentz nao é violada no referencial onde
se realizam transforamagoes de observador (mudanga de coordenadas). Entretanto, as trans-
formagoes no referencial das particulas quebram essa invariancia, pois os campos de fundo

sao fixos e nao se transformam como vetores ou tensores genuinos neste referencial.

2A simetria CPT, fundamental do Modelo Padrao, também seria violada nessa escala de energia.

3A ref. [31] apresenta um exemplo descrevendo um sistema constituido por um elétron e um campo elétrico
de fundo: aplicando transformacoes de observador, rotacionando-se os eixos coordenados, por exemplo, o vetor
posicao do elétron continua perpendicular em relagao ao campo elétrico de fundo; aplicando-se transformagoes
de particula, ou seja, rotacionando-se o vetor posi¢ao do elétron, verifica-se que sua dire¢do nao é mais
perpendicular ao campo de fundo.
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Levando em consideracao a possibilidade de violagao da simetria de Lorentz, Koste-
lecky e Colladay [8] 29] [30] desenvolveram o Modelo Padrao Estendid

4.2 Modelo Padrao Estendido

Uma das bases fundamentais do Modelo Padrao é a simetria de Lorentz, que estabe-
lece equivaléncia entre todos os referenciais inerciais e a inexisténcia de diregoes privilegiadas
no espago. Todavia a violagao da simetria de Lorentz tem sido objeto de estudo nas ulti-
mas décadas e varios modelos sugerem que tal simetria possa ser quebrada espontaneamente,
em um contexto de altas energias [36]. Devido a essa possibilidade de violagao, Colladay e
Kostelecky elaboraram o Modelo Padrao Estentido, que é uma teoria efetiva capaz de des-
crever todos os efeitos advindos da violacao espontanea da simetria de Lorentz. No Modelo
Padrao Estendido, sao adicionados termos, que violam a simetria de Lorent, a0s VArios
setores do Modelo Padrao. Os termos que violam a simetria de Lorentz apresentam quanti-
dades tensoriais que sao interpretados como campos de fundo ﬁxosﬂ que permeiam todo o
espaco. Quando a simetria de Lorentz é quebrada, esses parametros de violacao de Lorentz
assumem valores nao-nulos no vacuo (estado de menor energia do modelo), definindo cer-
tas dire¢oes no espago-tempo (anisotropias), o que conduz a referenciais privilegiados, pois
algumas propriedades fisicas podem depender das direcoes desses parametros.

O Modelo Padrao Estendido ¢ descrito pelas seguintes densidades lagrangeanas:

Lype =Lyup+ Lar+ 0Ly, (4.2.1)

onde Ly/p é a densidade lagrangeana que descreve o Modelo Padrao, Lgg, descreve a intera-
¢ao gravitacional e 0Ly representa todos os termos que violam a simetria de Lorentz (sendo
alguns CPT-pares, outros CPT-impares).

Em muitas situacoes, teorias de violacao da simetria de Lorentz sao estudadas,
investigando-se os efeitos que esses termos de violagado causam nos sistemas fisicos usuais.
Alguns dos principais efeitos em sistemas fotonicos ou fermiénicos podem ser estudados atra-
vés da deformacao das relagoes de dispersao, que modificadas relacionam energia e momento.
Relacoes de dispersao modificadas podem viabilizar processos proibidos no Modelo Padrao
usual, tal como o efeito Cherenkov no vacuo e decaimentos em pares particulas—antiparticula,

além de implicar na alteracao do threshold energy de alguns processos, aumentando ou di-

40 Modelo Padrao Estendido inclui todos os termos que podem violar a simetria de Lorentz.

50 Modelo Padrao Estendido incorpora todos os termos (escalares) que causam violagao de Lorentz através
de contragoes tensoriais entre os campos do Modelo Padrao e os parametros de viola¢do de Lorentz [29].

6 As fontes desses campos de fundo sdo inacessiveis.
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minuindo o limite de energia minima. Esse tipo de alteragao pode ser usado para explicar os

eventos com energias acima do limite GZK [20, 24} 136].

4.2.1 O Setor de Férmions do Modelo Padrao Estendido

O setor de férmions do Modelo Padrao Estendido é descrito pela seguinte densidade

lagrangeanaﬂ

1 - -
L= SiUT 0,0 — UMV, (4.2.2)
onde W é o espinor de Dirac (¥ é o conjugado). Os operadores I'* e M sao dados [29} [30]
por:
4 1
IH =" 4y + d™ sy + e +iffys + 59’”’5%57 (42.3)
1
M =m+ a"v, + b,y — 3 o (4.2.4)

onde ¥* sao as matrizes de Dirac. Os tensores c*”, d"”, e*, f*, """, a*, b, e g""" representam
os campos de fundos que violam a simetria de Lorentz.

Na eq. , ['* é adimensional, pois a derivada possui dimensao de massa, sendo
o dr et R e "™ adimensionais. Por outro lado, M tem dimensao de massa, de forma
que os termos a*, b, e H,, possuem dimensao de massa.

A partir da eq. , pode-se obter as equacoes de Euler-Lagrange, isto é:

oL oL
57~ 8, <—8(8ﬂ/)> =0, (4.2.5)

que levam a:

(il"d, — M) ¥ = 0. (4.2.6)

Intimeros trabalhos foram publicados sobre efeitos advindos de investigacoes no setor
de férmions do Modelo Padrao Estendido. Muitos deles buscaram estabelecer limites para
os parametros de violagao (os campos de fundo) com base em alguns experimentos, como
niveis de energia do atomo de hidrogénio, comparando os momentos magnéticos anémolos do
elétron e do positron, e estudando a estrutura hiperfina do estado fundamental do mton e seu

momento magnético andémolo [30] [37]. Isto demonstra grande interesse no setor ferminoénico

"No sistema de unidades naturais, com c = h=1,oquelevaa L =T 'eL =M, onde L, T e M
representam unidade de comprimento, tempo e massa respectivamente.
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do Modelo Padrao Estendido por parte das pesquisas atuais. A seguir, investigar-se-a o efeito

que o termo de violacao, do tipo 1¥c*v,0,V, fornece ao mecanismo de aceleragao de Fermi.

4.2.2 Relacao de dispersao modificada pelo termo ¢

A lagrangeana de Dirac (setor de férmions do Modelo Padrao) com termo de violagao

de Lorentz dado pelo campo de fundo ¢*” é dada poxﬁ:

he — -
L= %‘P(’y“ + *,) 0,V — mc* UV, (4.2.7)
As equagoes de Euler-Lagrange para ¥ sao dadas por:
oL oL
ov 8(8“\11)
que levam a:
(thy"0), + ihc""7,0,, — mc) ¥ = 0. (4.2.9)

Utilizando o ansatz para solugoes de ondas planas, isto é:

U(z) = Ne nPDU(p), (4.2.10)

com p -z = p,z* e N sendo uma constante de normalizagao, a eq. (4.2.9) pode ser reescrita

como:
(Ypu + " yp, — me) U = 0. (4.2.11)
Para se determinar a relacao de dispersao, pode-se calcular o determinante do opera-
dor de Dirac [33], ou seja, o determinante do operador aplicado ao spinor ¥ na eq. (4.2.11]):
det (I'"p, — M) =0, (4.2.12)

ou entao:

det (v'p + " vp, — me) =0, (4.2.13)

com ['* = ~* 4 ¢*~, e M = mc para o caso descrito pela eq. (4.2.11]). O determinante na

eq. (4.2.12), com I'* dado pela eq. (4.2.3) e M pela eq. (4.2.4), pode ser expresso de forma
geral pela seguinte relagao [33]:

8 A lagrangeana do setor de férmions com todos os termos de violacdo de Lorentz pode ser encontrada na
ref. [29].
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B .~ \2
det (I‘.U«P‘u — M) =4 (‘/[H/AV] — V#VV + A#AV + PT#V - STuV + T,U‘OKTI? + THCVTZ?> + (4 9 14)

(V2= A2 = 8% = P2 — 4 (V2 — A% 46 (s AV7)?

onde:

S = e'io, —m, (4.2.15)
P = f"id,, (4.2.16)
VH = io" + "o, — at, (4.2.17)
AF = d"id, — b, (4.2.18)
1
™ =3 (g"Pi0, — H™), (4.2.19)
. 1
T = 55’“’0‘5Ta5, (4.2.20)
Vipa, = VWA, — AV, (4.2.21)

sao termos tensoriais que incorporam todos os campos de fundo que parametrizam a violacao

de Lorentz, apresentados nas expressoes (4.2.3) e (4.2.4).

A eq. esta descrita no espaco dos momentos. Dessa forma, é necessario fazer
a substitui¢do i0,, — p, nas expressoes descritas nas equagoes (4.2.15)) a (4.2.21)) para que
se possa efetuar o computo da relagao de dispersao modificada dada nas equacoes e
[T2.12)

Como o tnico termo de viola¢ao de Lorentz, considerado aqui nao-nulo, é ¢*¥, obtém-

se:
S=-me, Vi=p'+p,, A'=P=T" =T" =V,a,=0. (4.2.22)

Dessa forma, pode-se calcular os termos que aparecem na eq. (4.2.14)) e, entao, pode-
se determinar a relagao de dispersao modificada aplicando-se a condicao dada na eq. (4.2.12))

e (4.2.13). Tem-se entao:

Vi=V,VH (4.2.23)
V2= (pu + cuwp”) (" + pg) (4.2.24)

cuja simplificagao leva a:
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V2 =p® + p.ps + PP+ cucp pg, (4.2.25)
V2 =p?+ 2" pupy + CuPp?pp. (4.2.26)

A relacao de dispersao (4.2.13)) é dada entao por:

4V V)2 + (V2= 8%)° —avt =, (4.2.27)
Vi —m?c® =0, (4.2.28)
p? —m?c® + 2" pupy, + ch“’Bp”pﬁ =0. (4.2.29)

A eq. (4.2.29) apresenta a relagao de dispersao para férmions modificada pelo termo
de violacao de Lorentz, ¢**¥. Para simplificagao, sera investigado agora as solugoes da eq.

0

([4.2.29) para energia, considerando-se inicialmente apenas os termos ¢ nao-nulos, e também

fazendo nulos os termos de segunda ordem em ¢*” por serem muito pequenos. Nesse cenério,

a eq. (4.2.29) leva a:

o — |p|> = m*¢ + 2% pop; = 0, (4.2.30)
onde se utilizou p* = (py, p) e a métrica g,, = diag(l,—1,—1,—1). No ultimo termo da eq.
(4.2.30), nota-se um produto escalar entre dois vetores, isto é:

cini _ _(Cmp(l) + Cozp(z) + c°3p(3)) = (n-p), (4.2.31)

01 92 ¢9) com n' = —c%. Dessa forma, a relagao

onde se define o vetor de fundo n = —(c", ", ¢
de dispersao simplifica-se em:
E? — |p)*c® —m*c* + 2E(n - p)c =0, (4.2.32)

com pg = E/c. A eq. (4.3.2) fornece uma rela¢do de dispersao modificada e anisotropia,

originada do campo de fundo ¢*”. Resolvendo para a energia, obtém-se:

E=—cn-p)+£ %\/402 (n-p)* —4(—|p|2c2 — m2c). (4.2.33)

Fazendo-se n - p = |n| |p|cos ¢, sendo ¢ o angulo entre o momento da particula e o campo

de fundo, a eq. (4.2.33) leva a:

E = —c(n-p) % cy/|n|2|p|2cos?¢ + |p|2 + m2c2, (4.2.34)
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m2c?
E=—cmn-p)L|pley/1+ ™E + |n|2cos?¢, (4.2.35)
p

2

que no regime ultra-relativistico, com |p|> >> m?c?, simplifica-se em:

E = —c(n-p)+ |plcy/1+ |n|2cos?¢, (4.2.36)
nf

E~—cm-p)+|plc|1+ —5cos o), (4.2.37)

E~—c(n-p)+ple = [ple(1 - [n|cosd), (12.39)

onde o termo de segunda ordem em |n| foi desprezado.

O resultado (4.2.38) sera utilizado na segdo seguinte para se determinar os possiveis
efeitos deste campo de fundo sobre o ganho de energia de raios césmicos no mecanismo de
Fermi.

01

Até aqui, foi considerado apenas o caso em que os termos ¢ sao nao nulos, o que

resultou na relagao de dispersao dada na eq. (4.2.38]). A seguir, sera analisado o caso em que
os termos ¢ # 0 e sao nulos os termos ¢” = 0 e termos de segunda ordem em c*’. Da eq.
(4.2.29)), tem-se:

p*> —m*c® + 2¢,;p'p’ = 0. (4.2.39)

Implementando-se a seguinte parametrizacao para c;;,

1
cij = 5 (aibj + azb), (4.2.40)

onde a; e b; representam campos de fundo, a eq. (4.2.39)) simplifica-se em:

p* —m?*c + a;bp'p’ + ajbp’p’ =0, (4.2.41)
p> —m?c+2(a-p)(b-p) =0, (4.2.42)
onde se utilizou a;p'b;p’ = (—a'p")(—Vp’) = (a- p)(b - p). Resolvendo a eq. ([4.2.42) para a
energia, isto é, para pg = E/c, tem-se:
2 2 2 2 _
po —Ip["—=m°c" +2(a-p)(b-p) =0, (4.2.43)
E? =m*c* + |p|*c® — 2% (a-p) (b-p). (4.2.44)

Fazendo-se agora (a - p) = |a| |p|cos ¢, e (b p) = |b| |p|cos ¢y, onde ¢, e ¢, sao os angulos
entre os vetores de fundo a e b e o momento da particula, respectivamente, a eq. (4.2.44))
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leva a:

E? = m*c* + |p|*c® — 2|p|*c?|a] |b| cos ¢, cos é, (4.2.45)

cuja solucao para E sera:

m2c?
E = |pley /1 + W — 2|a| |b| cos ¢, cos ¢y, (4.2.46)
p

No limite ultra-relativistico, com |p|* >> m?c? pode-se simplificar a expressio acima em:

E = |p|cy/1 — 2|a] |b| cos ¢, cos ¢y, (4.2.47)
E ~ |p|c (1 — |a] |b| cos ¢, cos ¢p) . (4.2.48)

A eq. fornece uma solucao para a energia de férmions modificada pelo campo
de fundo ¢* para o caso em que ¢ # 0 e ” = 0. Por outro lado, a eq. também
apresenta a energia de férmions modificada pelo campo de fundo no caso em que ¢/ = 0 e
¥ £ 0. A seguir, serao analisados os possiveis efeitos que este campo de fundo pode gerar

no mecanismo de aceleracao de Fermi em nos dois casos.

4.3 Possiveis efeitos da violagao de Lorentz em raios cos-

micos

Nas ultimas décadas, varios trabalhos abordando possiveis efeitos da violagao da
simetria de Lorentz foram realizados e muitos deles conseguiram determinar limites (bounds)
sobre os parametros de violagao. Uma das consequéncias da violagao de Lorentz consiste
em modifica¢oes nas relagoes de dispersao em relagao aquelas derivadas do MP [26]. Como
exemplo, observa-se que a lagrangeana levou as relacoes de dispersao modificadas para
férmions (4.2.38)) e a expressao (4.2.48) no caso ultra-relativistico.

Uma abordagem da violagao da simetria de Lorentz (VL) parte de relagoes de disper-
sao modificadas por termos adicionais que dependem dos paramentros de violagao [26, [36].
Num cenério sem VL, vale a relacio E* = mic* + |p|*c?, que conduz a uma velocidade de

grupo, u,, dada por:

_0FE p|
— — C.
olp| Vmic? + |p|?

Pode-se definir a méaxima velocidade alcangavel (mazimal attainable velocity - MAV) quando

Ug (4.3.1)
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|p| — o0, que conduz a MAV wu, = ¢. Se se introduz um pequeno termo de violagao de

Lorentz, uma forma possivel para a relacao de dispersao modificada é |26 [36]:

E? = |p|*c® + m2c* — e|p|*c?, (4.3.2)

onde € é o parametro que controla a violacao da simetria de Lorentz. Manipulando a eq.
(4.3.2), pode-se escrevé-la numa forma similar aquela obtida do MP [36]:

E? = m2c* 4+ (1 — ¢)|p|*c?, (4.3.3)
E? = |p|*c + m’c, (4.3.4)

onde se definiu a massa renormalizada por m = mg/(1 —¢€) e c; = (1 —¢€)c®. A velocidade de

grupo da particula agora serda dada por:

oF
g = Pl (4.3.5)
dp| \/[PI? +m2c2

Neste caso, a velocidade méxima atingivel (MAV), definida quando |p| — oo [26] 136], sera

u

igual a ¢, = cy/1 — ¢, que é menor que ¢, sendo esse um dos efeitos da VL no limite de altas
energias [26].

A existéncia do pequeno parametro de violacao pode permitir que alguns processos
proibidos ocorram ou vetar processos que sao usualmente permitidos no MP. Como exemplo,
pode-se analisar a possibilidade de que uma particula, designada pelo sub-indice 0, decaia
num conjunto de outras particulas na presenca de violacdo. Supondo que as particulas
produtos do decaimento possam apresentar MAVs diferentes, no limite |p| — oo, a energia

de cada particula pode ser escrita como E =~ |p|c,, sendo a conservacao de energia dada por:

DoCo = Z pilci, (4.3.6)

onde o indice 7 = 1,2, ... designa uma particula qualquer produto do decaimento. Definindo

Cmin como a MAV minima dos produtos do decaimento, a condi¢ao de conservagao de energia

(43:6) conduz &}

[Polco = Z Pilci > Cmin Z Pil- (4.3.7)

9A desigualdade da eq. ([4.3.7) estabelece a condi¢ao para que o decaimento possa ocorrer, isto ¢, a particula
inicial deve ter energia maior ou igual a energia resultante do decaimento na condigdo minima (soma das
energias das particulas produtos do decaimento com ¢p).
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Como |pg| = ), |pi|, decorre que |po|co > Cmin|Pol, 0 que implica finalmente em ¢y > Cpin,.
Essa condigao surge num contexto em que hé possibilidade de violagao da simetria de Lorentz
e estabelece uma condigao para as MAVs (que carregam os parametros de viola¢ao) para que
o decaimento possa acontecer. Se a condi¢ao ¢y > ¢, Nao se verifica, entao o decaimento
passa a ser proibido. Por outro lado, novos decaimentos podem ser permitidos (a altas
energias), como o decaimento v — e~ + e [26], usualmente proibido no MP.

Outro importante exemplo a ser citado, ocorre no efeito GZK na presenca de violacao
de Lorentz. Nesse caso, considera-se que a MAV do préton incidente (que desencadeia a

colisao com o foton da radia¢ao cosmica de fundo) é dada por:

p=(1—-¢c<ec (4.3.8)

A condicao de energia para a colisdo ocorrer (ver Apéndice A) é dada po P%(ames) >
P%(depm.s), o que leva a:

(mp +Mx)” < Plignres), (4.3.9)

(mop + mx)? < (B, +w)* — (Ip| —w)?, (4.3.10)

(mop +mx)* < E2 — |p|* + 2w (E, + |pl) (4.3.11)

onde |p| é o momento do préton e w é a energia do foton da radiagdo cosmica de fundo. O
céalculo de Eg agora é modificado devido a relacao de dispersao modificada para o proton,

isto é:

E? = |pl*c; +mlc, (4.3.12)
2
m
E?—[p]*(1—€) = —25 (1—¢), (4.3.13)

(1—¢)
onde se utilizou m, = mq,/(1 —€) e ¢, = (1 — €)c* com ¢ = 1. Manipulando a eq. (4.3.13),
obtém-se:

2

Eg —|pf* = mg, — elp|?. (4.3.14)

Tomando o limite ultra-relativistico da eq. (4.3.2), isto é

m2 c?
E. = |p|*¢? (1 + % — e) : (4.3.15)
P

10Essa condicdo, threshold energy, sera representada fazendo-se ¢ = 1.
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obtém-se:

E2
2= 4.3.1
PP = o (4:3.16)

Utilizando a eq. (4.3.16)), a expressao (4.3.14)) pode ser reescrita como:

E. — |p|* =m, — €E, (4.3.17)

onde se fez ¢ = 1 e se desprezou o termo de segunda ordem em e.

Substituindo a expressao (4.3.17) na eq. (4.3.11)) e utilizando a relagao (4.3.16f), obtém-se:

(mop + mz)® <mf, — eEx + 2w (E, + |pl) (4.3.18)
(mop + Ma)? — mi, + B2 < 20E, + 2wE, (1 —¢)”'/?, (4.3.19)
(mop +mp)? —m2, + B2 (1 - Ei) < 4wE,, (4.3.20)
p
(mop + mz)® —mf, + B, < 4wk, (4.3.21)

onde se fez 1—w/E, ~ 1, pois E,, >> w. Note que a eq. é muito similiar aquela obtida
na eq. (2.4.14)) para colisoes frontais. A principal diferenga entre elas consiste na presenca do
termo de violagao em e. A altas energias, o efeito desse termo serd um aumento no threshold
da colisdo, o que pode modificar o limite GZK. A Fig. [4.1] ilustra o comportamento do
threshold representando pela eq. e no caso sem VL.

Na auséncia de violacao, o threshold da colisdao ¢ dado por Ey ~ 10 ¢V, conforme
se estudou na segao (2.4). Nota-se que um pequeno parametro € > 0 leva a um aumento no
threshold energy da colisao e, como a eq. ¢ quadratica em [, solucoes reais sao
obtidas quando

16w* — 4e [(mgp + mx)? —mg,| >0, (4.3.22)

4 2
< d (4.3.23)

= (mop +mg)? — m(2)p.

Na segao (2.4), foi obtido o threshold da colisao do efeito GZK como sendo E, > Ej, onde
E, = [(mop +mg)? — mgp] J4w. Assim, a eq. (4.3.23) pode ser reescrita como:

€< — ~234x107%, (4.3.24)

W
Eo

onde se utilizou w = 2,34 x 107* eV.
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““““

—————
_____
-----
w=
-
........
.......

Figura 4.1: Aqui ma = m, + m,. Na auséncia de violacdo, o threshold é representado pela linha
tracejada azul. Assim, quando wE), alcangar esse valor de energia, a colisao do efeito GZK ira
ocorrer. Na presenca de violagao, a medida em que a energia F, do préton aumenta, o termo eEz
aumenta de tal forma que o threshold, nesse caso, passa a ser representado pela linha tracejada
cor-de-rosa e, consequentemente, o limite minimo de energia do préton para que a colisdo do efeito
GZK ocorra ¢é incrementado. [26].

Utilizando agora a relacao de dispersao modificada pelo termo ¢*¥; no caso em que
" £ 0, expressao (4.2.38)), pode-se encontrar um limite para o parametro de violacao através

do threshold energy do limite GZK. Para isso, revisita-se segao (2.4) e se obtém a seguinte

expressad ]

P2+ 2p, - py > (Mg + mor)>c?, (4.3.25)
onde p, é o 4-momento do préton e p, é o 4-momento do foton. Na secao (4.2), obtivemos
(para o caso em que ¥ # (0 e ¢ = 0):

p? — mgpc2 + 2% pipo = 0, (4.3.26)
2 2 2 By
p- = mg,c” — 27 (n-p), (4.3.27)
onde se utilizou n’ = —c%. Dessa forma, a eq. (4.3.25)) simplifica-se em:

EyEy

E E A
mgpc2 - QTP (n-p)+ 20—2 — 277 (p : k) > (mop + mox)” &, (4.3.28)

onde k é o versor de propagacio do foton. Implementando-se n-p = In| |p| cos @, onde ¢ é o

angulo entre o momento do préton e o vetor de fundo n, e p- k = |p| cos 6, onde 6 é o angulo

'Mais detalhes da condicdo de threshold energy estdo no Apéndice A.
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entre o momento e a diregao do féton, a eq. (4.3.28)) leva a:

EPE’Y
c2

E E
—2—Ln| |p|cos ¢ + 2 — 2 |p|cos b > (mo, 4+ mox)* ¢ — mg,c’. (4.3.29)
c c

Utilizando a eq. (4.2.38), a eq. (4.3.29)) pode ser reescrita como:
— 2E2n|cos ¢ + 2E,E, (1 — cos § + n| cos ¢ cos ) > (mq, + mor)” ¢t — mg,ct.  (4.3.30)

Para a colisao frontal no efeito GZK, tem-se § = m. Escolhendo ¢ = 0 (momento e vetor de

fundo na mesma dire¢ao), obtém-se:

- 2E§|n| +4E,E, — 2E,E,[n| — [(mOp + TnOw)2 ct — m(%pcﬂ > 0. (4.3.31)

Solugoes reais para F, sao obtidas quando

(4E, — 2E,n[)? — 8n| [(ma, + mox)* " — md,c*] >0, (4.3.32)
cuja simplificagao leva a:

2
2F?

2E2 + [(mop + mox)” ¢4 — m,ct] '

In| < (4.3.33)
Como E, > Ey, onde Ey = [(mop +my)? — m(z)p} /4w na colisao do efeito GZK sem violagao,
a eq. (4.3.33)) pode ser reescrita como:

E
n<-——— ~1,17 x 107%, 4.3.34
In| < 2Fy + E, ( )

onde se utilizou o valor de energia do threshold (sem violagao) Ey = 3,2 x 10% eV e E, =
2,34 x 107* eV obtidos na se¢iao (2.4). Nota-se que a abordagem de méxima velocidade
alcangavel (MAV), sugerida pelas refs. [26, B36], e o uso da relagdo de dispersao obtida na
seqao (4.2.2) levam a uma mesma ordem para o limite do parametro de violagdo de Lorentz
necessario para se alterar o threshold da colisao do efeito GZK.

Como ultimo toépico, porém nao menos importante, vale mencionar a relacao entre
as simetrias de Lorentz e CPT do MPE. O teorema CPT garante que uma teoria quantica
de campos relativistica é invariante perante as trasnformagoes: C (conjugacao de carga)
— transforma particulas em suas anti-particulas e vice-versa; P (paridade) — gera reflexao
espacial, x — —x; e T (inversao temporal) — muda a dire¢ao do fluxo do tempo, t — —t
[26]. Greenberg demonstrou que qualquer viola¢ao da simetria CPT implica na viola¢ao da

simetria de Lorentz, porém o contrario nao se verifica |26, [30]. Isso torna possivel contextos
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em que se apenas a invariancia de Lorentz é violada, a simetria CPT pode ou nao ser violada.
Dessa forma, os diversos termos violadores de Lorentz do MPE sao classificados em CPT-par,
quando violam Lorentz, mas deixam CPT invariante, e CPT-impar, quando violam Lorentz
e CPT. No setor de férmions do MPE, dado pela expressao (4.2.2), os termos de violacao

de Lorentz ¢, d* e H,, sao CPT-pares, enquanto os termos e*, f*, g"* a* e 0" sao

CPT-impareq"]

12Maiores detalhes estdo bem descritos nas refs. [30] 37].
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Capitulo 5

Mecanismo de aceleracao de Fermi

modificado por anisotropia

No capitulo 3, ilustrou-se como as colisoes randdémicas com nuvens magnéticas levam
a um ganho de energia média por colisao para os raios cosmicos. Tal mecanismo indica
que durante a propagacao dessas particulas, de suas fontes de origem até a Terra, hd um
incremento na energia por colisao. Entretanto o ganho de energia é em segunda ordem em
B =V/e, o que torna o mecanismo de Fermi pouco eficiente.

Com o objetivo de melhorar o mecanismo original de Fermi, varios fisicos, nos anos
1970, sugeriram um mecanismo de aceleragao por frentes de choque, que garantia ganhos
de energia em primeira ordemE] em 3. Isso mostra que as ideias basicas do mecanismo de
Fermi podem, aparentemente, ser aplicadas a cenérios astrofisicos diferentes. Sabendo disso,
o presente capitulo abordara uma forma de melhorar o mecanismo de aceleracao de Fermi
propondo anisotropia espacial devido a quebra da simetria de Lorentz gerada pela presenca

de um campo de fundo dado por ¢*¥ do Modelo Padrao Estendido.

5.1 Efeito do termo ¢ no mecanismo de Fermi

Da segao (3.6), obteve-se a taxa de variagao de energia da particula ao colidir com

uma nuvem de velocidade V no meio interestelar, cujo resultado foi:

2

= 2£V0089+252) (1-p)7", (5.1.1)

E

IE importante lembrar que, no caso de aceleracdo por frentes de choque, o fator § é diferente daquele
para colisoes com as nuvens. Vide secao 3.6.
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onde p e E representam o moédulo do momento e a energia da particula, respectivamente;
enquanto # indica o angulo de incidéncia da particula em relacao a velocidade V da frente
da nuvem. Essa taxa de variacao média de energia foi obtida utilizando-se a relacao de
dispersao que advém da equacao de Dirac para férmios livres, isto é, E? = |p|?c? + (mc?)?, ou
E? = |p|*c?, considerando-se particulas ultra-relativisticas, |p| >> mc?. O resultado obtido
foi uma taxa de ganho de energia em segunda ordem de § = V/¢, o que indica num ganho
de energia pequeno por colisao.

Como o tensor de violagao de Lorentz ¢*” modifica a relacao de dispersao, de uma
forma anisotropica, é necessario recalcular a expressao (5.1.1) em sua presenca, ou seja, a
taxa de variagao média de energia para o raio cosmico por colisao. Para isso, considerar-se-a
que a probabilidade de colisao continuara sendo dada por dP = (1 + /3 cos 0)dS2.

Fixando o campo de fundo n com um angulo a em relagao ao eixo-x do referencial
(em relagao ao qual o angulo # também é medido), tem-se que ¢ = o — . Note que este eixo

esta alinhado com a velocidade V da nuvem. A Fig. [5.1] ilustra essa situagao.

Figura 5.1: Colisdo com nuvem na presenga de um campo de fundo, n, que forma angulo o com a
velocidade V da nuvem.

Da eq. (4.2.38]), pode-se escrever:

1
bl _ , (5.1.2)
E  ¢(1 — |n|cos¢)
que pode ser aproximada em:
Pl L 4 njeos(a — ). (5.1.3)
E
Utilizando a eq. (5.1.3), a eq. (5.1.1) leva a:
AE
—— =2Bcosf[1 + |n|cos(a — 0)] + 27, (5.1.4)

E
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onde se fez (1 — %) ~ 1. Continuando o desenvolvimento,

AE

- = 2 cosf + 28|n| cos (o — ) cos  + 2%, (5.1.5)
AFE 9 i i 5
- = 2 cos + 206|n| cos a cos“d + 2[|n|sina sinf cosd + 257, (5.1.6)

cujo valor médio é obtido realizando média sobre o angulo # de incidéncia:

AE
<T> = 203 (cos ) + 2f|n| cos o {cos®d) + 26|n|sina (sin 6 cos ) + 2. (5.1.7)

O problema agora se restringe ao computo das integrais de média de cada um dos
termos em 6 da eq. (5.1.7). Tais integrais envolvem o fator "peso" de probabilidade, (1 +

fcos @), ou seja:

/1 (14 B cosb) cosb d(cosb)
- = g (5.1.8)

/_l (14 S cosf)d(cosh) |

1

(cos®) =

/1 (14 BcosB) cos*d d(cos )
(cos’t) = = = (5.1.9)
/ (1+ B cosB) d(cosb) 3

1

1
/ (1+ Bcosf) sinf cosb d(cos @)

(sinf cosf) = “——— = 1166 (5.1.10)

/ (14 Bcosh) d(cosh)

1

Utilizando os resultados (5.1.8) a (5.1.10), a média (5.1.7) fornece:

AFE 2 2 2
<_E > = §B2+2ﬂ2+55’H’COSC¥+£B2’n’SinOC7 (5111>
AE\ 2 8
——N_Z — 1.12
< 7 > 35\10\00304—1— 3ﬁ , (5 )

onde o termo |n|3? foi desprezado por ser muito pequeno.
A eq. (5.1.12) mostra a taxa média de variacao de energia do raio césmico ao colidir
com nuvens magnéticas no meio interestelar num cenario com anisotropia indicada pelo vetor

de fundo n. Note que se o campo de fundo for desligado, recupera-se o resultado original
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do mecanismo de Fermi, (AE/E) = 83%/3. A orientacao do vetor de fundo (que ¢é fixa)
em relagao ao referencial do observador pode contribuir para ganhos (aceleragao) e perdas
(desaceleragao) no termo de primeira ordem em /3, uma vez que cos « > 0 para angulo agudos
e cosa < 0 para angulos obtusos, de acordo com o esquema da Fig. [4.1]. Nota-se ainda
que, de acordo com a anélise ao final da se¢ao (3.6), 8 ~ 107, de forma que se |n| < 1074,
Bn| < 32, o que tornaria o termo de primeira ordem em 3, originado pela anisotropia, da eq.
(5.1.12)), menor do que o termo de segunda ordem original do mecanismo de Fermi. Assim, a
presenca de anisotropia espacial, devido a violagao de Lorentz, pode melhorar o mecanismo

de Fermi por permitir ganhos de energia em primeira ordem de .

5.1.1 Espectro modificado

Sabendo que o termo de violagao de Lorentz leva um ganho médio de energia que
apresenta um termo de primeira ordem em 3 no mecanismo de Fermi, espera-se que o espectro
de energia dos raios cosmicos, tal como feito na segao (3.5.1), apresente alguma alteragao.
Da eq. (3.5.23), tem-se:

dE
b(E) =——. 1.1
(B) =% (5.1.13)
Utilizando-se as mesmas consideragoes feitas na se¢ao (3.5.1), obtém-se:
AFE
E)=—— 1.14
WE) = > (5.1.14)

onde AFE é a variacao média de energia sofrida pela particula apdés uma colisao e sera dada
pelaeq. (5.1.13]), enquanto At ~ L/c é o tempo médio entre uma colisao e outra entre nuvens

separadas por uma distancia média L. Dessa forma, tem-se:

dE ,
— =0'F 5.1.15
E ok (5.1.15)
com
/ 2 8 2
o = §5|n|cosa+§ﬂ . (5.1.16)

Da secao (3.5.1), obteve-se o espectro da forma N(FE) = k.E~*, com

1

8VZ 7
3ch7—C

r=1+ (5.1.17)

para o mecanismo de Fermi na auséncia de violagao de Lorentz. Para o caso com violagao

de Lorentz, o espectro de energia apresentara o seguinte expoente z':
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1

Te + %%]n] cosa T,

o =1+ (5.1.18)

82
3 cL

Os dados do espectro de raios cosmicos obtido por varias colaboragoes (HiRes, Auger,
Agasa) |2, 4], 12] indicam que o exponte sofre variagoes de acordo com a faixa de energia
observada para as particulas. Até energias de 10 eV, o exponte vale 2,7. No intervalo
entre 10" eV e 10! eV, vale 3,1 [20, [35]. Sabendo disso, ¢ possivel fazer uma estimativa
para a razao 7./L com o expoente obtido do mecanismo de Fermi sem VL e depois ajustar o
parametro de violagao que surge no expoente modificado pela VL, dado na eq. , com

o valor observado. Logo, para 2.7, o mecanismo de Fermi fornece:

1
I+ 52— =2.7, (5.1.19)
3¢l
T, 30c
e = . 1.2
L 136V?2 0,66 (5.1.20)
Para 3.1, obtém-se:
1
1+ 537 - =31, (5.1.21)
3¢ L
T, 30c
—=—>=0,54. 5.1.22
L 168V?2 ’ ( )

Utilizando os resultados das expressoes ((5.1.20)) e ((5.1.22)), pode-se estimar um valor médio

para 7./L. Assim:

<%> —0,6. (5.1.23)

Com esse ultimo resultado, ajusta-se o expoente modificado com o valor observado de 2.7

para que se estime o valor do parametro de violagao, isto é:

1
1+
() (2 7 3V oo
Como V =10 m.s7! e (1./L) = 0,6 m™'.s, a eq. (5.1.24) fonece em:

=2.7. (5.1.24)

In|cosa = 0,14 x 107%. (5.1.25)

Note que esse ajuste fenomenolégico consiste numa "ferramenta" para se estimar o

valor do parametro de violacao dado pelo médulo do vetor de fundo n, para o caso c% # 0.
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5.2 Efeito do termo ¢Y no mecanismo de Fermi

A anisotropia gerada pelo termo de violacao de Lorentz ¢**, no caso em que ¢ = 0

e ¢ # 0, fornece uma relacao de dispersao modificada para os férmions dada por:

E =~ [p|c (1 — |a] [b[ cos ¢, cos ¢) , (5.2.1)

onde 2¢7 = (a't/ + a’b); ¢, e ¢y, sa0 os angulos entre os vetores de fundo a e b e o momento
da particula, respectivamente.

Como o angulo de incidéncia da particula é 0, fixam-se, para simplificacao, os vetores
de fundo a e b com angulos «, e a; em relac¢do ao eixo-x do referencial (no qual se definiu a
dire¢@o de propagagao da nuvem), obtendo-se ¢, = a, — 0 € ¢, = 0 — ap. A Fig. [4.2] ilustra

essa situacgao.

Figura 5.2: Colisdao com nuvem na presenga dos vetores de fundo a e b que formam angulos «, e
ap com a velocidade V da nuvem, respectivamente.

Com essas consideragoes, a eq. (5.2.1) leva a:

E ~ |p|c[1 — |a] |b| cos(ag — €) cos(8 — )], (5.2.2)
1
E — c[1 —|a]|b|(cosay, cosf + sin o, sin 6) (cos 6 cos oy, + sin 0 sin )|
que pode ser reescrita como:
1
Ip] ~ = [1+|a| |b]| (cos a, cos a, cosd + cos a, sin o sin 6 cos f+
E "¢ (5.2.4)

+ sin oy, cos oy, sin 6 cos 6 + sin «y, sin ay, sin29)] .
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Substituindo a relacado de dispersao modificada eq. ([5.2.4) na taxa de variagao de
energia do mecanismo de Fermi, ou seja, eq. ((5.2.1), obtém-se:

AFE
- = 23 cos 0 + 23|a| |b| cos a, cos a;, cos®d + 23|a| |b| cos ay sin ay sin 6 cos”0+ (5.2.5)

+28al |b| sin a, cos a sin 6 cos*d 4 23|a| |b| sin o, sin o sin6 cos 6 + 232,

cujo valor médio é obtido realizando a média sobre o angulo # de incidéncia:

AE
<?> = 20 (cos ) + 28|a| |b| cos o, cos a, {cos®d) + 28|a| |b| cos ay, sin a, (sin 6 cos®d) +

+20]al |b| sin oy, cos oy, (sin § cos*d) + 25|a| [b| sin a, sin a, (sin®6 cos §) + 25,
(5.2.6)

Para se determinar o valor médio em cada um dos termos da eq. (5.2.6), assume-se
que a probabilidade de colisdo continua sendo dada por dP =~ (1 + [ cos0)dS2, tal como foi

feito no caso em que ¢” # 0. Dessa forma, calculam-se:

1
/ (1 + B cosb) cost d(cos b)

(cos ) = “—1— = g, (5.2.7)
/ (14 Bcosh) d(cosh)
-1
1
/ (1+ Bcosf) cos®d d(cos 0)
(cos’) = = = é, (5.2.8)
! d

/_ (14 B cosb) d(cosf)

1

1
/ (14 Bcos®) sinb cos*d d(cos )
-1 7T

(sinf cos*¢) = i = — (5.2.9)
/_ (14 Bcosh) d(cosh)

1

1
/ (14 Bcosf) sin*f cos @ d(cos ) 5

(sin®0 cosf) = ~——— =8 (5.2.10)

/ (14 Bcosh) d(cosh)

1

Utilizando os resultados (5.2.7) a (5.2.10), a eq. (5.2.6) resulta em:
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AFE 2 2 2
<F> =26+ 552 + 552]21] |b| cos oy, cos ay, + %ﬁ\a\ |b| cos a, sin ap+

, y (5.2.11)
+—7T5|a| |b|sin o, cos oy, + —B%|a| |b| sin a, sin oy,
16 15
que pode ser simplificada em:
AFE 8
<F> = g|a| |b| sin(a, + o) 8 + 562, (5.2.12)

onde se omitiram os termos em |a| |b|3? por serem muito pequenos.

A eq. mostra a taxa média de variagao de energia da particula ao colidir com
nuvens magnéticas num cenario cuja anisotropia ¢é indicada pelos vetoes de fundo a e b que
compdem as componentes ¢ do termo de violacdo ¢**. E notavel que o termo de primeira
ordem em [ pode contribuir para ganhos (aceleragao) ou perdas (desacelera¢ao) conforme
as direcoes fixas a, e ap dos vetores de fundo em relagao a velocidade V da nuvem, uma
vez que sin(a, + o) pode assumir valores positivos ou negativos. Uma vez que [ ~ 1074,
o termo de primeira ordem em [ representara uma contribuicdo eficiente se |a| [b| > 1074,

pois assim se obteria |a| |b|3 > 2.

5.2.1 Espectro modificado

Da segao (3.5.1), o espectro dos raios cosmicos obtido do mecanismo de Fermi é dado
por N(E) = kE~", com
1
r=1+— (5.2.13)

OTe

onde o esté relacionado com o ganho médio de energia, isto é:

AFE
At

onde At ~ L/c é o tempo médio entre colisdes com as nuvens. Seguindo o mesmo proce-

= 0oE, (5.2.14)

dimento realizado na se¢ao (4.3.1), o espectro modificado pelo termo ¢, representado pelos
vetores de fundo a e b, apresentara:
= Tl bl sinfor + ) + 52 (5:2.15
o =—la sin(a, + ap)— + =—. 2.
8 "L " 3cL
Utilizando a eq. (5.2.13)), o expoente do espectro modificado sera dado por:
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1
o =1+ . (5.2.16)

Tla| [b| sin(ag + ap) ¥ + V27,

Agora é possivel ajustar o valor do parametro de violagdo dado por |a| [b| de acordo

com o expoente observado 2.7. Para isso, deve-se fazer:

1
<%> [%VT 8‘a| b sin (o + ) V}
Como V' = 10" m.s~" e (1./L) = ~1.s,aeq. (5.2.17) fornece finalmente:

=2.7. (5.2.17)

|a| |b|sin(a, 4+ o) = 0,23 x 1074 (5.2.18)

As expressoes ((5.1.25)) e (5.2.18)) indicam uma estimativa para os valores dos parametros de

violacao que, num cenario no qual a VL seja possivel, ajustam-se ao expoente observado no
espectro de raios cosmicos sem a necessidade de se explicitar qual a regiao de aceleragao onde

as particulas se difundem e sao aceleradas.
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Consideracoes Finais

Estudos e trabalhos sobre raios cosmicos tém sido realizados ativamente na Astro-
fisica desde a descoberta de V. Hess em 1912. Uma consequéncia dessas pesquisas foi a
deteccao de varias particulas antes dos aceleradores de particulas, tal como o méson 7 des-
coberto por Lattes e sua equipe. Ainda existem muitas questoes em aberto, como a origem
dos raios césmicos e seus mecanismos de aceleragao. Um exemplo disso foi discutido quando
se abordou o limite GZK, onde se explanou sobre o efeito esperado no espectro de energia
e a presenca de eventos com energias F > 10%° eV. Assim, analisou-se a probabilidade de
que partc¢iulas, com esse valor de energia, possam vir de certos objetos astrofisicos, como as
galdxias M87 e Centaurus A.

Ao se discutir sobre mecanismos de aceleragao de raios césmicos, estudou-se um im-
portante resultado derivado por Fermi em 1949, no qual as particulas adquirem energia ao
colidir com nuvens magnéticas que se propagam pelo espago interestelar. Apesar de ser pouco
eficiente, pois os ganhos de energia sao proporcionais a 52 ~ 107 a cada colisao, esse meca-
nismo sugere naturalmente que os raios cosmicos difundem-se pelo espago enquanto sofrem
colisdes, o que conduz a um espectro na forma N(E) = kE~", no qual o expoente = depende
do ganho médio de energia que o mecanismo de Fermi estabelece. Buscando melhorias no
mecanismo de segunda ordem, varios fisicos elaboraram um mecanismo de aceleracao em
frentes de choque, no qual o ganho de energia é dado em primeira ordem em [ (dai esse
mecanismo ser conhecido também como mecanismo de Fermi de primeira ordem). Esses dois
mecanismos de Fermi se baseiam em colisoes estocasticas com nuvens magnéticas e frentes de
choque que se propagam no meio interestelar. O presente trabalho também mostrou outros
mecanismos conhecidos na literatura, como aceleracao de particulas por sunspots e pulsars,
nos quais o ganho de energia ocorre devido a interagao de particulas carregadas com os cam-
pos eletromagnéticos gerados por esses objetos astrofisicos. E importante comentar que, para
esses mecanismos, o ganho de energia ocorre enquanto a particula esta nas "proximidades"
desses objetos.

Depois foi abordado o Modelo Padrao Estendido (MPE), no qual a possibilidade da
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quebra espontanea da simetria de Lorentz é representada por valores esperados do vacuo de
quantidades tensoriais que quebram a simetria de Lorentz. Muitos trabalhos interessantes
foram feitos nessa area desde que Kostelecky e Colladay estabeleceram as bases do MPE,
indicando possiveis novos efeitos em sistemas fisicos conhecidos, como os niveis de energia
do atomo de hidrogénio. Motivado pela possibilidade de violagao de Lorentz, neste traba-
lho, investigaram-se os possiveis efeitos que o termo de violagio iWc#*v,9,¥ pode gerar no
mecanismo de acelera¢ao de Fermi (de segunda ordem), buscando melhorar esse mecanismo.
Como resultado, o termo de violacao proposto mostrou-se "promissor", pois forneceu relagoes
de dispersao modificadas anisotropicamente, o que gerou um ganho de energia em primeira
ordem em 3. Isso foi mostrado através do estudo de dois casos: ¢ # 0 e c? = 0; % =0
e ¢ # (. Entretanto, para que o termo de primeira ordem em J3 seja potencialmente mais
significativo do que o termo de segunda ordem no mecanismo de Fermi, o vetor de fundo
deve ser [n| 2 107 (para %) e |a| |b| = 10~ (para ¢*), o que nao acontece, pois trabalhos
na literatura [38] limitam a magnitude deste termo ¢*” em patamares limites da ordem de
10723 — 1024, muito menores que 107*. Sendo assim, anisotropias do espaco-tempo provoca-
das pela violagao da simetria de Lorentz, tal como estabelecido no Modelo Padrao Estendido,
nao podem contribuir efetivamente para uma melhoria do aumento na taxa de ganho de ener-
gia do raio césmico por colisao em relagao ao mecanismo de aceleragao de Fermi de segunda

ordem.
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Apéndice A

Threshold Energy e Efeito Compton

Inverso

A.1 Threshold Energy

Talvez a possibilidade mais notavel sugerida pela equivaléncia massa-energia seja a
criacao de novas particulas — através de processos relativisticos, como colisoes — se uma quan-
tidade adequada de energia esta disponével. Assim, para que um processo desse tipo ocorra,
é necessario uma quantidade minima de energia, denominada, threshold energy. Muitos ce-
narios astrofisicos envolvendo interagoes entre particulas s acontecem sob essa quantidade
minima de energia. Dessa forma, é importante conhecer como essa condi¢ao de viabilizacao
de interegoes entre particulas é determinando em termos de energia e momento.

Para melhor compreensao, determinar-se-4 a energia minima que viabiliza o seguinte

Processo:

A+B—C+D+E, (A.1.1)

onde as letras latinas representam as particulas colidentes (A e B) e os produtos da colisao
(C, D e E). Construindo-se os 4-momentos para cada particula e fazendo uso do principio de

conservacao de energia-momento, ter-se-ao:

E
Pl = (TAJ)A) = (MoAaCya, MoAYAVA) , (A.1.2)

E
Py = <7B,pB) = (mopc,0) . (A.1.3)

Note que a representacao acima foi feita no referencial da particula B. O momento
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total antes do processo serd a soma dos dois 4-vetores acima. Para que se estabeleca a
conservacao de energia-momento, é necessario descrever adequadamente os 4-momentos das
particulas produtos da colisdo. E nesse ponto da analise que se deve impor uma condicio de
minimizagao de energia para que tal processo possa ocorrer.

Observe que a conservacao do 3-momento exige que as particulas (produtos) apresen-
tem algum movimento, pois Piniciat = Pa + PB # 0; assim, elas precisam ter alguma energia
cinética. Assim, a energia minima para que o processo ocorra deve ser maior que a soma das
energias de repouso das particulas criadas.

A condicao mais econdmica para a criacao de particulas é aquela em que, num dado
processo, as particulas produtos estejam em repouso num dado referencia]ﬂ Dessa forma, o

4-momento total apds a colisao sera dado por:

T(depois) —

i _(EC+ED+EE
&

;Pc +Pp + pE> : (A.1.4)

Aplicando a condi¢ao de minimizacao, tem-se o seguinte invariante relativistico:

Py = (mocc + mopc + mogc, 0) (A.1.5)

(depois)min
2
P%(depois)min = Pilf(depois)min ’ P,LLT(depois)mz’n = (mOC + mop + mOE’) 02- (A16)

A contragao tensorial do 4-momento total inicial — antes da colisao — leva a:

P%(antes) = (P,/Z + Pg>2a (A].?)
P%(antes) :Pi+Pé+2PZPg7 (A18>
P’I%(antes) = 7/n’(2JAC2 + m%BC2 + 2m0Am03027A- (Alg)

A expressao (B.0.6) fornece a energia minimia para a viabilizagdo do processo na
configuragao mais econémica. Entretanto, os processos que ocorrem na Natureza (envolvendo
raios cosmicos) e nos aceleradores de particulas artificiais envolvem configuragdes diferentes
da que foi suposta aqui, ou seja, as particulas criadas apresentam alguma energia cinética.
Dessa forma, a condicao, para que o processo de criagao de particulas representado pela
expressao (B.0.1) seja possivel, sera dado por:

P%(antes) > P%( (A.1.10)

depois)min’

m2 2+ m25c% + 2moamopc®ya > (moc + mop + mog)’ ¢, (A.1.11)

1A condicdo de minimizacdo de energia para que o processo ocorra consiste na criacdo de particulas que
emergem juntas apos o processo, isto €, num referencial em que ), p; = 0; que é o ref. do CM.
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min <, (moc + mop + mog)” — (M2, +mdy)
A

. (A.1.12)

2moamop

A eq. (B.0.12) indica o fator de Lorentz para a particula colidente A; dessa forma,
pode-se facilmente determinar qual deve ser sua energia inicial minima, EJ"" = mgac*y3",
para que O processo ocorra.

O Threshold Energy fornece um importante resultado para a produgao de particu-
las, pois indica as energias minimas para que tais processos ocorram, além de estabelecer a
conservacao de energia. Entretanto, essa nao é a tnica lei de conservagao que é estabelecida
na criacao de particulas. Outras leis fundamentais também sao necessarias, como a conser-
vagao de nimeros quanticos, tais como os ntmeros lepténico, barionico, isospin e spin; e a

conservacao da carga elétrica.

A.2 Efeito Compton Inverso

O efeito Compton inverso é um processo de colisao relativistica no qual um préton
(ou elétron) muito energético colide com um f6ton de baixa energia que, apds a colisdo, recebe
parte da energia da particula incidente. E um efeito oposto ao espalhamento Compton, no
qual o féton é a particula incidente de alta energia que, apo6s a colisao, perde energia e,
consequentemente, tem seu comprimento de onda incrementado.

A expansao do Universo é um dos aspectos observacionais da Astronomia que cor-
roboram a origem do Universo numa gigante explosao em algum instante no passado. Esse
¢ um dos pressupostos do modelo do Big Bang, fortemente defendido por Fred Hoyle (1915-
2001) — que sugeriu o termo Big Bang—, que durante os anos 4 (século XX) tinha como rival
o modelo de Universo de Estado Estacionéridﬂ

George Gamow (1904—1968) previu que deveria existir uma radiagao residual — um
fossil — do Big Bang. De acordo sua estimativa, a temperatura dessa radiagao seria da ordem
de uns poucos Kelvins (K). Somente em 1965, Arno Penzias e Robert Wilso detectaram
esse fossil do Big Bang enquanto tentavam desenvolver uma antena de radio de baixo ruido
em Holmdel, New Jersey (USA). Com essa descoberta, o modelo do Big Bang comegou a ter
aceitagao geral.

A temperatura dessa radiacao foi media pelo COBEE como 2,725+ 0, 001K, estando

20 modelo de Estado Estacionario estava baseado no pressuposto de que o Universo inteiro ndo dependia
do tempo; estrelas novas nasciam continuamente enquanto as velhas morriam, fortemente defendido por Fred
Hoyle (1915-2001) — que sugeriu o termo Big Bang Assim, o Universo seria imutavel e eterno.

3Juntamente com Ralph Alpher (1921-2007) e Robert Herman (1914-1997).

4Laureados com o Prémio Nobel em 1978. Vide referéncias [1], p. 12.

5COsmic ray Background Explorer, lancado em 1989.
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associada & energia de fétons de 1074 eV.
Sabendo o valor da energia da radiagao cosmica de fund(ﬂ, pode-se prosseguir com
o efeito Compton Inverso.

A colisao mencionada pode ser representada por:

p+y—p+n. (A.2.1)

Os 4-vetores energia-momento para o proton e o foton antes (sem linha) e depois (com linha)

da colisao sad :

E
Pl = (f,pp) = (Ymope, YmopV) (A.2.2)
Pr = By o = (v "mopv’ A23
p c7pp - ’Ym0pC77m0pV)a ( . )
E E, E

pr=(= = (=2, =2 A24
v = (e ) = (25). (A2
Pr=(=2p )= (=2 =229). A25
o= () = (2 ) (A25)

Estabelecendo a conservacao do 4-momento, tem-se:

P+ Pl =PF+Pr (A.2.6)

A manipulagdo dos 4-vetores possibilita um rearranjo na eq. (A.0.6), de forma que o traba-
lho algébrico na determinagao da energia final do féton da radiacao césmica de fundo seja

simplificado.

Pty PP P =PK (A.2.7)

Realizando a contragao tensorial, tem-se:

P>+ P>+ P?+2P,-P,—2P,-P,—2P,- P, = P?. (A2.8)

2
Op

fotons sao particulas sem massa, tem-se P} = P;Q = 0. Portanto, a eq. (A.0.9) fica:

Com a métrica de Minkowski dada por g, = (+, —, —, —, ), tem-se sz = PZ')2 =m2 c?. Como

6Usando a lei de Boltzman, E = kgT, onde kp ~ 1,38 x 10723(J/K), pode-se determinar o valor da
energia dos fotons da radiagdo de fundo. Assim, para a temperatura de 2, 725K, tem-se um valor de energia
de 2,34 x 10~ %eV.

"E importante nao confundir o fator de Lorentz v que aparece no 4-vetor energia-momento do proton com
o subindice v no 4-vetor do féton; esse subindice é apenas uma designagao de que o 4-vetor refere-se ao féton.
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P,-P,=P,-P,—P,-P.. (A.2.9)

Utilizando as relagoes (A.0.2 — A.0.5):

E.E. E,E E E
72 v ’;2 ’yi = WmOpE'y — rymop%V 11— erOpE'/y —+ ’}/mopfv . 1/, (A210)

C

onde os vetores i e 1’ representam as direcoes de propagacao do foton antes e depois da colisao,
respectivamente; o vetor v é a velocidade do préton ultra-energético.

A Fig. [A.1] ilustra o comportamento desse processo:

Figura A.1: Configuragoes antes (a esquerda) e depois (a direita) da colisdo do proton ultra-
energético com foton da radiagao césmica de fundo.

Assim, podem-se determinar os produtos escalares entre os vetores presentes na eq.

(A.0.11). Isto é:

i-1=cos(m—a)=—cosa, (A.2.11)
v-i=wcosT = —uv, (A.2.12)
v-i =wcosa, (A.2.13)

onde o é o angulo de espalhamento do féton. Substituindo as expressoes acima na eq.
(A.0.11), ter-se-a:

/

E.E. E.E E E!
22 4 22 Leos o = ymg, B, + 7m0p?71) — 7m0pE; + 'ymopfv cos a, (A.2.14)
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cuja simplificagao leva a:

Ymopc? (1 + E)
c

5
YMoyC v
P (1 - =cosa

) c

E = (A.2.15)

(14 cosar) +

A eq. (A.2.15) mostra a energia do f6ton apos a colisdo com o proton ultra-energético.
Verificar-se-4 agora quanto a energia do féton aumenta e quanto a energia do préton diminui.
Para isso, deve-se lembrar que, no efeito Compton, o aumento no comprimento de onda
(e subsequente diminui¢ao na frequéncia) do féton era méaximo quando a colisao ocorria
frontalmente. Assim, no efeito Compton inverso descrito aqui, a colisao frontal (o = 0) deve

resultar num aumento maximo de energia para o féton.

1
Usand v = ¢y4/1 — =, a expressdo (A.0.20) simplifica-se em:
Y

(%
142

E = . , (A.2.16)
(1+cosa) + mopC <’y - ﬂcosa)
E, c
- Mopc? (’Y +7v1 - 1/72> A217
v m0p02 : ( L )
(I1+cosa) + (7—7 1—1/72cosoz>
il
1\ 1
A aproximacao <1 — —2) ~1— o2 permite simplificar a eq. (A.0.22) em:
Y Y
1
MopC (27 — ﬂ)
B = A.2.18
7 MopC? 1 ’ ( )
(1 +cosa) + 7 |7 v—a Cos v
ol
que, para uma colisao frontal, torna-se
9 1
mopc” | 27 — o
E = i (A.2.19)
24 o
2VE,

8Essa relacdo pode ser obtida do proprio fator de Lorentz: v = através de algumas manipu-

1

lacoes algébricas simples.
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A energia do foton incidente da radiagao cosmica de fundo ¢ E, = 2,34 x 107 €V; a
energia de repouso do proton é 938,26 MeV; e um proton ultra-energético (raio cosmico) tem
v = 10", Substituindo esses valores na expressao (A.0.24), obtém-se £! = 8,51 x 10" MeV.
Observe que o foton (antes da colisdo) tinha alguns elétron-volts de energia e, apos o choque
com o raio coésmico, sua energia aumenta em torno de 22 ordens de grandeza. Comparando
essa energia com a energia inicial do raio cosmico, isto &, E, = ymg,c® = 938,26 x 10''MeV,
percebe-se que ela representa cerca de 9,07% da energia do proton incidente.

A taxa de transferéncia de energia do proton para o foéton cresce a medida que a
energia inicial do proton aumenta. Por exemplo: se a energia inicial do proton fosse 5 vezes
maior, com v = 5 x 10!, a energia do féton apds a colisao seria de 1,56 x 10MeV. Isso
significaria que o proton cederia cerca de aproximadamente 33,25% de sua energia.

Isso é uma evidéncia de que protons ultra-energéticos (raios cosmicos) sofrem sig-
nificativas perdas de energia durante sua viagem partindo de suas fontes até a Terra, por
interagirem com fotons da radiagao cosmica de fundo. Assim, é possivel perceber que esse
tipo de interagdo ¢ uma das causas do pouco fluxo de raios coésmicos ultra-energéticos (da

ordem de 10%° ¢V) que chegam a Terra.
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Apéndice B
Livre caminho médio

Em muitas situagaoes fisicas de interesse, é importante determinar a distancia média
que uma particula trafega, entre tantas outras, sem sofrer qualquer colisao, sendo esta uma
grandeza relevante e experimentalmente verificada, denominada livre caminho médio.

Em termos formais, o livre caminho médioﬂ A, é a distancia média percorrida por

uma particula até que ela colida com alguma particula-alvo, sendo dado por:

A= —, (B.0.1)

onde o é a secao de choque para a colisao em questao e n é o nimero de particulas-alvo por
unidade de volume. Num gas, liquido ou meio material de densidade p, vale [1]: n = Nap/A,
onde A é o nimero atémico do &tomo que compoe o meio. Observe que o livre caminho médio
¢ inversamente proporcional & se¢ao de choque de um dado processo. Assim, quanto menor
a secao de choque, maior o valor de J; isso significa, obviamente, que baixa probabilidade de
colisao permitira a particula percorrer uma distancia maior até colidir eventualmente. Por
outro lado, quanto maior a densidade n de particulas-alvo, menor sera o valor de \, pois ao
adentrar numa regiao com maior nimero de alvos por unidade de volume, a particula ira
percorrer uma distancia menor até se chocar com um desses alvos.

Uma forma relativamente simples de se entender a construgao da eq. (B.0.1) é visua-
lizar que ao longo de sua trajetéria numa regido com particulas-alvo, a particula (incidente)
descreve um percurso, durante um intervalo de tempo de referéncia At, contido num volume
cuja area de secao é a se¢ao de choque o. Isso porque, conforme ja foi mencionado, o repre-

senta a area efetiva para a colisao entre a particula-alvo e a incidente; somente dentro dessa

'Pode-se entender o livre caminho médio [11] de maneira similar. Considerando que uma particula incida
sobre (ou passe através de) uma regido com &area transversal A contendo n particulas-alvo por unidade de
volume, o livre caminho médio é definido como a distdncia média percorrida pela particula inicidente antes
que ela se choque com um desses alvos. Se a colisdo dessa particula com um dos alvos tem uma segdo de
choque o, a propabilidade de ocorréncia da colisdo pode ser dada por p = o/A.
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area, poderé ocorrer a colisdo. A Fig. [B.1] ilustra um cilindro cujo comprimento equivale
a vAt, onde v é a velocidade média da particula ao percorrer o volume formado por esse

cilindro.

Figura B.1: Cilindro por onde a particula incidente ira passar.

O volume do cilindro corresponde a regiao, com uma densidade volumétrica n de
particulas-alvo, em que a particula incidente ir4 percorrer durante um intervalo de tempo
At de referéncia. Assim, o namero de colisoes sofridas pela particula (incidente) durante sua
trajetéri coincide com o numero médio de particulas-alvo dentro do volume da Fig. [B.1].
Isto &, Negtisoes = nV.

Dividindo a distancia total percorrida pela particula-incidente pelo nimero médio de

colisoes, obtém-se:

distancia percorrida AV, (B.0.2)
numero medio de colisoes nV'’ e
distancia Percorrid.a _ Q_J%t 7 (B.0.3)
numero medio de colisoes  novAt
distancia percorrida _ i (B.0.4)

numero medio de colisoes no

Assim, a distancia percorrida, em média, pela partécula incidente até que ela sofra
uma colisao, isto é, a distancia média entre uma colisdo e outra, correspondera a 1/no.

Observe que essa distancia corresponde ao livre caminho médio, A, definido na eq. (C.0.1).

2Fica implicito que, para essa descricdo, as colisdes sao elasticas e a particula incidente ao entrar numa
regiao com varias particulas-alvo ira, eventualmente, colidir com esses alvos, alterando sua direcao.
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Apéndice C
Sobre espelhos magnéticos

Um espelho magnético é um efeito que ocorre quando uma particula carregada
encontra- com uma regiao permeada por um campo magnético nao homogéneo, sendo re-
fletida por esse campo em algum ponto. Para se entender como essa reflexao ocorre, é
necessario definir o momento magnético gerado pela particula ao descrever uma trajetoria
circular num campo magnético.

Considere que uma particula de carga ¢ com velocidade v adentra numa regiao com
campo magnético que aponta para fora do plano da pagina. A forca magnética sentida pela
particula a obriga a descrever uma trajetoria circular de raio r. Numa situacao mais geral,
a velocidade da particula possui duas componentes: uma longitudinal ou paralela ao campo
magnético e outra perpendicular ao campo, sendo a trajetéria helicoidal. No caso em que a
particula possui velocidade ortogonal ao campo B (v ), ocorre apenas movimento circular

uniforme, cujo raio é:

(C.0.1)

onde ¢ e m sao a carga e a massa da particula.

A Fig. [C.1] mostra as trajetorias descritas por particulas de cargas positiva e negativa.
Neste caso, a velocidade inicial da particula é descrita por vo = v + v, onde a veloci-
dade v| é a componente paralela ao campo magnético da velocidade da particula, ou seja,
essa componente aponta na mesma direcao e sentido de B. Enquanto v, é a componente

perpendicular ao campo magnético (e tangente & trajetoria circular da particula).
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Figura C.1: A esquerda — trajetoria para uma particula de carga positiva; a direita — para uma
particula de carga negativa.

Ao descrever a trajetoria circular, forma-se uma linha de corrente devido ao movi-
mento da carga. I = %. Se a carga do sistema é suposta distribuida ao longo da sua extensao
(Al = 27r), pode-se escrever Aq = AAL, onde A é a densidade linear de carga: A\ = q/27r.

Neste caso,

I=—= /\UL, (002)

onde v; = Al/At.

Note que tanto ¢, quanto v, pode ser positiva ou negativa. Nas duas situagoes
possiveis, conforme a Fig. [C.1], teremos qu; = —|q| |v1|. Esse resultado sera importante na
determinacao da forca de espelho magnético. Por enquanto, tem-se a seguinte intensidade de
corrente:

=1 (C.0.3)

27y’
onde se fez |q| |v) | — qu, para uma nota¢do menos carregada.
Pode-se ainda interpretar que a corrente produzida pela carga em movimento gera

um momento magnético, definido por:

=18, (C.0.4)

onde S = 7r? é a area delimitada pela linha de corrente. Ter-se-a entao:

= QUTLT. (C.0.5)

Substituindo r dado pela eq. (C.0.1), resulta:

2
muvi

=g (C.0.6)
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Antes de se analisar o espelho magnético, é importante discutir alguns aspectos
essenciais acerca do movimento de uma particula carregada num campo magnético uniforme.
E conhecido dos cursos bésicos de Fisica 3 [23] que quando uma particula adentra uma
regiao com campo magnético uniforme, sofrera agao da for¢a magnética, F' = gv x B (sendo
v perpendicular ao campo), que é sempre ortogonal ao campo magnético. Dessa forma, a
cada ponto da trajetoria da particula, a forga magnética sera sempre perpendicular a v e B,
e atuard como uma forca centripeta alterando a direcao do movimento da particula, mas nao
o modulo da velocidade, obrigando-a a executar um movimento circular uniformeﬂ cujo raio
¢ dado pela eq. (C.0.1).

Outra situacao interessante ocorre quando a particula adentra a regiao com campo
magnético uniforme com uma velocidade que nao é perfeitamente perpendicular ao campo.
Neste caso, pode-se escrever a velocidade da particula ao adentrar na regiao com campo na
forma vy = v| + v, onde a velocidade v|| ¢ a componente paralela ao campo magnético
da velocidade da particula (essa componente aponta na mesma dire¢do e sentido de B), en-
quanto v, é a componente perpendicular ao campo magnético. Uma vez que nao havera
forca magnética na diregao de v, pois v| x B = 0, a particula ira4 descrever um movimento
retilineo uniforme na dire¢cao do campo magnético. Enquanto isso, a componente perpen-
dicular ao campo magnético, v, originard um movimento circular uniforme (conforme foi
comentado anteriormente) com raio da érbita dado pela eq. (C.0.1). Dessa forma, ao aden-
trar na regiao com campo magnético uniforme a particula ird descrever dois movimentos

concomitantemente, resultando num movimento helicoidal.

Figura C.2: Movimento helicoidal de uma particula num campo magnético uniforme [32].

!Qutras informacoes importantes podem ser determinadas, além do raio da trajetéria, como a frequéncia
angular, dada por w = v/r (onde v é perpendicular ao campo), e o periodo do movimento, T' = 27 /w.
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A Fig. [C.2] ilustra o movimento helicoidal descrito pela particula ao adentrar na
regido com campo magnético formando um angulo ¢ com a direcdo do campo. E possivel
definir o passo da trajetéria, dado por p = vjT (onde T' = 27 /w = 2wm/qB é o periodo do
movimento circular), como a distancia entre dois lagos vizinhos (ou duas "6rbitas" circulares

adjacentes). Da Fig. [C.2], tem-se:

v = vl =vcos¢, vy =|vi|=wvsing, (C.0.7)

onde v é o modulo da velocidade da particula. Dessa forma, o passo e o raio da trajetoria
serao dados por:

2Tmu cos ¢ mu sin ¢

=, rT= .

P qB qB

Quando a particula adentra ortogonalmente a regiao com campo magnético uniforme, tem-se

(C.0.8)

¢ = m/2, o que leva a um passo nulo e raio dado pela eq. (C.0.1) e, consequentemente, o
movimento deixa de ser helicoidal para ser apenas circular uniforme.

De maneira qualitativa, pode-se descrever o que acontece quando a particula adentra
numa regiao com campo magnético nao uniforme e com velocidade inicial nao perpendicular
ao campo. Nesse caso, a particula continuara a descrever trajetoria helicoidal, porém essa
hélice ndo é uniforme: das egs. (C.0.8), nota-se que o passo e o raio diminuem a medida que
o campo magnético B fica mais intenso. Consequentemente, quando a particula passa para

uma regiao com campo B maior, os circulos da hélice tornam-se menores e mais préximos.

q>0

TYRATATAR

Figura C.3: Movimento helicoidal de uma particula num campo magnético crescente ao longo do
eixo-z [13].

Agora sera analisado o caso dos espelhos magnéticos, que conferem uma situacao com

campo magnético nao uniforme.
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Considere agora que a particula esteja se movendo num campo magnético nao uni-
forme cuja componente na diregao z esteja aumentando. Mostrar-se-a que o momento magné-
tico u, dado na eq. (C.0.6), constitui um invariante adiabdtico. Para isso, sera considerado o
campo magnético seja da forma B = B,7+ B.Z em coordenadas cilindricas, devido & simetria

geométrica do problema, conforme a Fig. [C.4]:

B

e L L EE 3

Z

Figura C.4: Configuracao das linhas de campo magnético que formam o espelho magnético.

Primeiramente, considerar-se-4 que a componente B, do campo magnético é muito
maior do que a componente radial B, e que B, varia lentamente com r. A particula possui
velocidade que, de forma geral, pode ser descrita por v = v|| 4+ v, onde v| é a componente
paralela ao campo magnético e v, a componente perpendicular ao campo. Em coordenadas
cilindricas, essa componente perpendicular possui agora duas componentes: uma tangencial
as orbitas circulares (que sdo perpendiculares ao campo magnético) e outra radial, pois,
conforme discutiu-se anteriormente, os circulos descritos (perpendicularmente ao campo)
pela particula possuem raios diferentes pois o campos nao ¢é uniforme, ver eq. (C.0.8) para o
raio. Noutras palavras, tem-se v, = v,1 + Ugé.

Considera-se que vy é muito maior do que v,. Isso garante que v, =~ vy e que
o movimento perpendicular da particula ao longo das linhas do campo magnético serao
aproximadamente circulares quando a particula executa uma 6rbita completa.

Isso acontece porque, num campo magnético nao uniforme, a particula descreve uma
trajetoria helicoidal: a velocidade perpendicular ao campo magnético é responsavel pela
orbita cirular cujo raio vai diminuindo a cada passo dado pela particula na dire¢ao onde
a magnitude de B aumenta, enquanto a componente paralela da velocidade é responsavel
por manter a particula deslocando-se em movimento retilineo na dire¢ao de B [13]. Assim,
considerando-se duas o6rbitas (perpendiculares ao campo magnético) muito proximas, o raio

se mantém aproximadamente constante.
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Pode-se determinar agora a componente radial do campo magnético através da lei de

Gauss para o campo magnético:

V-B=0, (C.0.9)

que em coordenadas cilindricas, 1é-se na forma:

(C.0.10)

Como B, é muito maior do que a componente radial, entao B ~ B,. Assim, pode-se fazer a

seguinte aproximagao:

0B, 0B
~ — .0.11
0z 0z (C.0.11)
Entao a eq. (C.0.10) simplifica-se agora em:
0 0B

A eq. (C.0.12) pode ser "facilmente" resolvida se se considera que %—f seja conhecido

para r = 0 e, como foi suposto no inicio, que varie lentamente com r; noutras palavras, %—f é

aproximadamente constante com r. Entdo, integrando a eq. (C.0.12) em r, obtém-se:

T /aB !
B, ~ — — .0.1
rB, /Or azdr (C.0.13)
r 0B
B, ~ ——— .0.14
" 2 0z (C.0.14)

Esse resultado seré ttil para se mostrar que o momento magnético se conserva.

A equacao de movimento da particula ao longo do eixo-z sera:

dU”
m— =
dt

Pode-se determinar a componente-z da forca magnética que atua sobre a particula:

F.. (C.0.15)

F=¢q(vxB). (C.0.16)
Como v, = v,7 +vy0 e B = B,7 + B.z, a eq. (C.0.16) fica:

A

F = quyB.7 + q (v, B, — v,.B,) 0 — qugB,.2. (C.0.17)

Usando a componente-z da eq. (C.0.17), a eq. (C.0.15) leva a:
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m— = —qugB,. (C.0.18)

Com as aproximagoes consideradas anteriormente, isto é, v, =~ vy € que qu, =

—lq| |vL|, a eq. (C.0.18) simplifica-se em:

dU”
— = B,. C.0.19
m L = gl o] (©019)
Utilizando a eq. (C.0.14), obtém-se:
dUH roB

Como a componente radial da velocidade da particula é muito pequena, a parti-
cula percorre uma Orbita aproximadamente circular (perpendicularmente as linhas de campo

magnético) com raio r dado pela eq. (C.0.1). Assim, a eq. (C.0.20) se torna:

dU” - muv 0B
dUH . mvi 0B

Note que o fator multiplicativo no segundo membro da eq. (C.0.22) é o momento
magnético da linha de corrente gerada pela particula ao se movimentar numa érbita perpen-
dicular ao campo. Assim:

d"UH 0B
m— = —p—, C.0.23
dt a 0z ( )
de onde se conclui que a componente-z, ou longitudinal as linhas de campo, da for¢ca magnética

é dadaf?| por:

o8
T

Essa expressao é conhecida também por forga do espelho magnético (mirror force) e é res-

F. (C.0.24)

ponsavel por frenar a particula, uma vez que opoe-se ao gradiente do campo magnético na

dire¢@o-z, conforme aponta a eq. (C.0.24).

dz

%, obtém-se:

Multiplicando a eq. (C.0.22) por v e considerando que v =

2Levando em conta as aproximacoes consideradas.
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d?}” . mvi 83 dz

By, = WL OB a2 0.2
o 9B 0z dt’ (C.0.25)
d mvﬁ mv? dB
d(mup) _ _mwidB 0.2
dt<2> 2B dt’ (C.0.26)

d (me) _ _ 4B (C.0.27)

a\ 2 )T M e

Esse resultado mostra a variacao da energia cinética longitudinal da particula.
Uma vez que a forca magnética nao executa trabalhﬂ o teorema trabalho-energia

fornecera a conservagao de energia:

AE. =W =0. (C.0.29)
Mas a energia cinética da particula terd duas contribui¢oes: uma devido a velocidade per-

pendicular e outra devido & velocidade longitudinal. Assim:

d
AB. = (B +EL) =0, (C.0.30)

d mvﬁ d (mv?

Substituindo o primeiro membro da expressdo acima pela eq. (C.0.27) e usando a eq.

(C.0.6) para simplificagdo do segundo termo, obtém-se:

dB d

13 “. .().

Uma vez que a intensidade do campo magnético B é nao-nula, obtém-se:

dp
— =0 (C.0.34)

A eq. (C.0.34) estabelece que o momento magnético é um invariante, isto ¢, uma

30 trabalho da forca magnética sera:

W:/F~dr:/q(v><B)~dr:/q(v><B)-vdt:O. (C.0.28)

Pois o termo (v x B) é sempre perpendicular a v.
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quantidade conservada.
Todo o trabalho algébrico feito até aqui auxilia na obtenc¢ao de duas quantidades que
se conservar-se-ao ao longo do movimento da particula no campo magnético nao uniforme, a

saber:
e a energia cinética,
e 0 momento magnético.

De posse desses dois importantes resultados, pode-se finalmente compreender como
funciona o efeito de espelho magnético. Considere duas regides distintas com campos mag-

néticos de intensidade By e By, com By > By. A Fig. [C.3] representa essas regioes.

Figura C.5: Duas regides com campos magnéticos de intensidades diferentes.

Da conservagao do momento magnético, tem-se:

Mo = U1, (0035)
2 2
mv(u . muvy
T (C.0.36)
B

Como B; > By, isso implica que v?, > v3,. Logo a particula ira girar mais rapidamente a
medida em que se desloca na diregao onde a magnitude de B aumenta. Outra consequéncia
imediata é que a velocidade longitudinal vy ird diminuir (em relagao a vg|) para que a energia
se conserve, de acordo com a eq. (C.0.31). Note que a conservacdo de energia impoe limites
méximo e minimo sobre a velocidade perpendicular e longitudinal, respectivamente.

A medida que a particual adentra aa regido onde o campo magnético se torna mais
intenso (como a regiao com By da Fig. |C.5]), sua velocidade perpendicular v; aumenta para

que o momento magnético seja conservado. Como v, aumenta, a velocidade longitudinal
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v| (responséavel por fazer particula viajar na dire¢do do campo magnético) diminui, para
que a energia cinética seja conservada. KEsse processo continua até que, eventualmente, a
particula chegue numa regiao onde B seja muito intenso, de tal forma que v, seja maximo
e, consequentemente, v se anule. Entao, o movimento da particula ao longo das linhas de
campo cessa e ela comega a retroceder devido & forga magnética do espelho (mirror force),
dada na eq. (C.0.24).

Esse efeito de reflexao no espelho magnético é tomado como pressuposto para o

mecanismo de aceleragao de Fermi.
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Apéndice D

Probabilidade de colisao

A probabilidade de colisao frontal (head-on) no mecanismo de Fermi depende da
unidade de angulo sélido subentendido pelo elemento de area infinitesimal sobre o qual a
particula incide sobre a nuvem. Além disso, essa probabilidade também é proporcional &
taxa de incidéncia de particulas sobre a nuvem. Para se determinar essa taxa, considere
inicialmente que no referencial da nuvem, ref. S’, duas particulas chegam na origem (por

simplicidade) nos instantes ¢ e t5. Assim, as coordenadas [4] desses eventos serao:
e particula 1: (ctll,0,0,0);
e particula 2: (ct;,0,0,0).

A Fig. [D.1] mostra um esquema simples do que ocorre no ref. 5’

A

,
.
.
,
.
2
”
.
,
.

v

g’
Figura D.1: Duas particulas incidindo sobre a nuvem em instantes diferentes.
No referencial do laboratoério, ref. S, as coordenadas desses eventos serao dadas por:
e particula 1: (ctq,x1,0,0);

e particula 2: (cty, x9,0,0).
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Isso porque geralmente essas particulas nao incidem sobre um mesmo ponto no ref.
S. A Fig. [D.2] esquematiza a situagao vista no laboratorio. Note que as particulas incidem
sobre o referencial S sob o mesmo angulo 6, pois elas incidem no ref. S’ sob um mesmo

angulo.

772

A‘; — 1) cosf

v

Figura D.2: Duas particulas incidindo sobre a nuvem visto no ref. S.

Através das transformacoes de Lorentz, podem-se obter relagoes entre x; e t;, com

1 =1,2, isto é:
V
ct; = (ct; + —x;) : (D.0.1)
c

x; =y (x; + Vi), (D.0.2)

onde V' é a velocidade do ref. S” medido pelo ref. S.
No ref. S, o intervalo de tempo entre as particulas 1 e 2 de chegada na reta r sera
entao:
(x9 — x1) cosf

At =ty + — t, (D.0.3)

u

onde u é o mdédulo da velocidade das particulas.

Usando as transformagoes (D.0.1 —D.0.2), obtém-se:

Vi, — 4V

At =ty —yt] + cos 0, (D.0.4)

At = (ty — 1)) (1 + v Cos 0) : (D.0.5)
u
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At = yAt <1 - v oS 9) : (D.0.6)
u

Agora é possivel determinar a taxa de inciéncida de particulas. No ref. S, essa taxa,

T, sera definida por:

N
T=—. D.0.7
Usando a eq. (D.0.6), tem-se:
N
= - , (D.0.8)
YA (1 + £ cosb)
mas Ait, ¢ a taxa de incidéncia de particulas no ref. S’. Logo:
T/
T = _ , (D.0.9)
v (14 L cosb)
1%
T =T~ (1 + — cos 9). (D.0.10)
u

No mecanismo de aceleracao de Fermi, a colisao das particulas ocorrem no ref. S’,
com uma taxa de incidéncia 7" medida por esse referencial. Essa taxa de incidéncia de par-
ticulas sobre a nuvem ¢ vista pelo observador (referencial S) sendo proporcional a uma fator
1+ (V/u) cos#), consequéncia do movimento relativo. Assim, a probabilidade de ocorréncia
de colisdo para o observador (ref. S) sera proporcional a esse fator que relaciona as taxas de

incidéncia entre os refs. S’ e S. Portanto:
%
dP o<y (14 —cosf ). (D.0.11)
U

O fator de Lorentz é cancelado ao se efetuar as integrais na eq. (3.5.16). Para
particulas ultra-relativisticas, considera-se u ~ c. Dessa forma, justifica-se o uso do fator
(1 + % cos 0) na probabilidade de colisdo frontal, com § = V/ec.

Para o caso de colisao following, pode-se prosseguir da mesma forma utilizada para a
colisao head-on com algumas diferencas: consideram-se as particulas 1 e 2 partindo do mesmo
ponto (origem) no referencial S” em instantes diferentes; consequentemente, elas partirao de

pontos diferentes quando vistas no ref. S. A Fig. [D.3] esquematiza essa situagao.

O intervalo de tempo entre as duas particulas de chegada na reta r sera entao:

— 0
At =ty —t; — (2 = 21) cos : (D.0.12)

u
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1 9’
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Figura D.3: Situagao para colisao following.
cuja simplificacao leva a:
v
At = At'y (1 — —) cosf. (D.0.13)
U
Assim, a taxa de incidéncia de particulas na colisao following seré:
N
T=— D.0.14
At ) ( )
N
T = , D.0.15
Q7ANA (1 — % cos 0) ( )
mas Aﬂt, é a taxa de incidéncia de particulas no ref. S’. Logo:
T/
T = , D.0.16
v (1 — % cos 9) ( )
, Vv
T'=Tvy|1— —cosf|. (D.0.17)
u

Assim, a probabilidade de colisao following sera proporcional & essa taxa de incidencia

T', uma vez que a colisdo ocorre no ref. da nuvem (ref. S’), isto é:

dPocfy(l—Kcosﬁ>.
u

(D.0.18)

A eq. (D.0.18) corresponde ao resultado associado a um angulo obtuso no 1° caso,

isto é, eq. (D.0.11). Implementando u ~ ¢ para particulas ultra-relativisticas, obtém-se o

fator de probabilidade para colisoes traseiras.
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Apéndice E

Analise detalhada do mecanismo de

Fermi

O mecanismo de Fermi sugere que uma particula adquira energia a cada colisao com
nuvens de gés vagando no meio interestelar. Tal processo ocorre de maneira semelhante a
reflexdo de uma partlcula num espelho em repouso.

Sabendo disso, considere que uma particula de energia Ein.ia (e velocidade u;) é

refletida por um espelho em repouso num referencial S’; conforme a Fig. [E.1] ilustra.

y
\ 4

Figura E.1: Particula sendo refletida num espelho.

Vale a lei de reflexao 6 = 6!, sendo ;, 6% os angulos de incidéncia e reflexao neste
referencial, respectivamente. Além disso, vale Ej ;.. = E%;,, (colisao eldstica em que se
supOe que a massa do espelho é muito maior que a massa da particula incidente). No re-
ferencial em que o espelho estd em movimento, referencial S, o dngulo de reflexao passa a
ser diferente do angulo de incidéncia, ao mesmo tempo que a energia da particula refletida

torna-se diferente da energia incidente.
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Para tratar esta questao, considere dois referenciais inerciais, S e S’ — referencial de
repouso do espelho —, que se desloca em relacao ao Ref. S com velocidade V. Seja o espelho
disposto sobre o eixo-y’ do referencial S’, e a normal ao espelho a linha tracejada paralela ao
eixo 2/, conforme ilustrado na Fig. [E.1].

No ref. S, o processo de reflexao da particula é caracterizado pelos seguintes elemen-
tos: 0;, Pi, i = Finicias — 0 angulo de incidéncia, momento e a energia da particula incidente
sobre o espelho, enquanto 0r, Pr, Er = Efina representam o angulo de reflexao, o momento
e a energia da particula refletida, medidos no referencial S. No ref. S’ estas grandezas estao
rotuladas com linha: 6}, 0%, pi, B} = Ej a1y Pr, Er = Ey — tendo o mesmo significado

das suas correspondentes no Ref. S, onde = V/ec.

No referencial S, que enxerga o espelho em movimento, o momento incidente (inicial)

pi = (—pi cos 0, p; sin 0;), (E.0.1)

enquanto o momento refletido (final) escreve-se como

Pr = (prcostr, prsinbg). (E.0.2)

No referencial S’, no qual o espelho est4 em repouso, a componente-z do momento refletido

¢ oposta a componente—r do momento incidente, ou seja:

/

. . / ,
enquanto a componente— y permanece inalterada. No referencial S, o momento da particula

incidente e refletido sdo:

P; = (Piys Piy) = (P} cos 8}, p;sin6;), (E.0.4)
/

Pr = (=Diy:Piy) = (—p; cos 0], p sin ;). (E.0.5)

Pelas transformacoes de p e F, tem-se:
Pia =iz — BEi/c) = piy =(=picosb; — BE;/c), (E.0.6)

E =~v(E;—Vp.) = E.=~(E;+Vp;cosb;). (E.0.7)

Durante a reflexao, a energia nao é alterada no referencial em que o espelho esta em repouso
(choque elastico), ou seja,

E,=F. (E.0.8)
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Além disto, ply, = —pl,, 0 que leva a

Pre = —7(=picos b — BE;/c). (E.0.9)

Para determinar o momento e a energia final no ref. S, pr = (Prs;Pry) € Er, em que o
espelho estd em movimento, deve-sefazer uso das transformagoes reversas para p, e F, dadas
por:

Prz =7 (Pro + BER/C), (E.0.10)

Ep =~ (ER+ Vpg,). (E.0.11)

Substituindo (E.0.9), (E.0.8) e (E.0.7) em (E.0.10), obtém-se:

PRz =7 (‘7 (—picost, — BE;/c) + gv (E; + Vp; cos 9,)) , (E.0.12)
PRz = 7 {pi cos 6; + PE; + 6? + V]:ﬂ Cos 07;} , (E.0.13)
Pre = [picos; (1+ B%) + 2BE;/c] (E.0.14)
Pre =7 E; [QB/C + % cosf; (1+ 52)} , (E.0.15)
onde foi usado
% = u;/c”. (E.0.16)

Da mesma forma, podemos deduzir como a energia da particula, F, altera-se. Conside-
rando p, = —pl,, ER = El, na Eq. (E.0.11), Eg = v (ER + Vpl,) , escrevem-se

Er=7(ERr+Vpy,). (E.0.17)

Ep =~ (E; = Vpl,) - (E.0.18)

Substituindo (E.0.7), (E.0.9) e (E.0.8) em (E.0.18) resulta:

Er =7y (E;+ Vp;cosb;) — Vv (—p;cosb; — BE;/c)], (E.0.19)
ER = Efinal = ’}/2 (Ez + Vpl COS 61 + sz COS 91 + ﬁ%EZ) s (EOQO)

ER = Efinal = "}/2E1Z (1 + QV% COS 01 + ﬁ2> y (EO21)

)
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onde se pode usar novamente (E.0.16), assim:
2 v 2
ER = Efinal =7 Ez 1 + 291111 COS 61 + 5 (E022)

1423 (%) cos0; + 32
1— 2

Esta é a energia da particula refletida (energia final — apds a colisdo), medida pelo

Ep = E; (E.0.23)

referencial S. Calculando a diferenga entre a energia final e inicial, AE = Eg — F;, tem-se:

142 0; 2
En—E = F | 120 (1 z ﬂos 5 1] , (E.0.24)
1428 (& 0; + B* -1+ 32
Ep— E, = E, 5 %) C(;S_ > b s (E.0.25)
Eg— E; _ |28 (%)cost; + 265 (£.0.26)
E, 1—p32 o
Expandido o denominador, ou seja, (1 — 3%) ~ 1 + 3%, obtém-se:
En—E AE )
5= p [25 ( ) cos b0; + 28 ] (1+ 6%, (E.0.27)
AE 2 3 1
- = =28 ( ) cosf; + 26+ 20 ( > cosB; + 2%, (E.0.28)

onde os termos de ordens superiores em [ podem ser desprezados, uma vez que (5 é muito

pequeno. Assim:
AEE [62 + ( ) cose} (E.0.29)

Esse foi o resultado utilizado na secao 3.5, considerando-se o caso em que u; >~ c.
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Apéndice F
Equacao de Difusao

Considere um elemento de volume dV dentro do qual particulas sao injetadas a uma
taxa Q(F,t)dV. As particulas dentro de dV est@o sujeitas a ganhos e perdas de energias,

que sao escritas como:

dr
- = b(E), (F.0.1)

onde para b(E) positivo, a particula perde energia.

Considere inicialmente a mudanga na fun¢ao N (F), que descreve o espectro de energia
das particula como sendo N (E)dFE devido a perdas de energia, b(E), na auséncia de inje¢ao
de particulas. No instante ¢, o nimero de particulas no intervalo de energia F a £+ AFE sera
definido por N(E)AE. Num instante posterior ¢ + At, essas particulas sdo substituidas por

aquelas que tinham energias no intervalo £’ a E' + AE’ no instante ¢, onde:
E' = E +b(F)At, (F.0.2)

E'+ AE' = (E+ AFE) + b(E + AE)At. (F.0.3)

Substituindo a eq. (F.0.3) na eq. (F.0.2), obtém-se:

AE = E+ AE +b(E + AE)At — E — b(E)At, (F.0.4)
AFE = AE + b(E + AE)At — b(E)At. (F.0.5)
Para pequenos valores de AFE, pode-se fazeIE]:

db(E)

dE
!Na verdade, descreve uma funcdo densidade no sentido de se tratar de ntimero de particulas por energia.
2Através de uma expansdo de Taylor.

AE' = AE + AE At. (F.0.6)
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Dessa forma, a mudanga em N(E)AE no intervalo At serd nimero de particulas

com energias entre E' e (E' + AE’") menos o nimero de particulas com energias entre E e
(E+ AE). Entao:

AN(E)AE = N(E',t)AE' — N(E,t)AE, (F.0.7)
que, através das eqs. (F.0.2) e (F.0.6), simplifica-se em:

AN(E)AE = N[E + b(E)At, 1] (AE + (j—gAE At) — N(E,t)AE. (F.0.8)

Maso termo N[E + b(E)At, t] pode ser escrito comdf’}

N[E +b(E)At, 1] = N(E,t) + b(E)AL, (F.0.9)

que leva a eq. (F.0.8) a:

AN(E,)AE = |N(B, 1) + 2

Como os valores AFE e At sao pequenos, termos de ordens superiores serdao desprezados.
Assim, a eq. (F.0.10) fornece:

AN(E,t)AE = N(E t)db(E)AE At + AN(E, )

’ B " dE dE

Dividindo por AE At e tomando o limite para At — 0, obtém-se:

b(E)AE At. (F.0.11)

dN(E,t d
# = [N(E,t)b(E)]. (F.0.12)
A eq. (F.0.12) descreve a evolugao temporal da fun¢ao N, espectro de particulas, no
elemento de volume dV', sujeito somente a perdas e ganhos de energia. Podem-se adicionar
termos a essa equagao, mantendo cada termo com a mesma unidade de medida [4].
Lembrando que Q(F,t)dV indica a quantidade de particulas com energia E injetadas
no volume dV no instante ¢, pode-se fazer:
dN(E,t d
% =5 IN(E,t)b(E)| + Q(E,1). (F.0.13)

Além disso, as particulas movimentam-se por difusao, que permite escrever

3Usando novamente uma expansio de Taylor.
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ap >

5% = —-VJ, (F.0.14)
que é a equacao de continuidade (que estabelece a conservacao da densidade p no volume
dV'). Utilizando a Lei de Fick para difusao, isto é, J = —DVp (que estabelece que o sentido
da difusao das particulas aponta na direcao contraria ao gradiente da densidade p, ou seja,
o movimento difuso ocorre da regiao de maior concentracao de p para a regiao de menor
concentragao), a equagao de continuidade para a funcao densidade N (espectro de particulas)

fica:

ON(E, 1)
ot

Adicionando esse termo a eq. (F.0.13), obtém-se:

—V [DﬁN(E, t)] . (F.0.15)

% _v [DﬁN(E,t)] v % N(E.OHE)] N(f, 0

+Q(B,), (F.0.16)

onde se adicionou o termo N/7 para indicar o nimero de particulas com energia E que

abandonam o volume dV no instante 7.
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