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Resumo

Neste trabalho, associamos a andlise dos eventos hibridos piblicos do Observatoério Pierre
Auger a simulagoes de propagacdo extragalactica realizadas com o cédigo PriNCe, com o ob-
jetivo de elucidar a formacao do espectro de raios césmicos de altas energias. Primeiramente,
examinamos as propriedades dos dados publicos do Auger e avaliamos as deflexdes experimen-
tadas pelas particulas no campo magnético Galactico, empregando o modelo Jansson & Farrar
(JF12). Em seguida, conduzimos simulac¢oes de injegdo isotrépica seguindo leis de poténcia
e diversas composi¢oes na fonte, incorporando de modo progressivo as perdas de energia por
producao de pares, fotodesintegracao e efeitos adiabaticos, bem como comparando diferentes
modelos de radiacdo césmica de fundo. Nossos resultados demonstram que apenas cenarios
com composigoes ricas em elementos intermediarios (CNO) e a consideragao conjunta de todos
0s processos de atenuacdo conseguem reproduzir com precisdo as caracteristicas observadas no
espectro do Observatério Pierre Auger, em particular o “tornozelo” em ~ 107 eV e a supressao
acima de 109 ¢eV. Concluimos que uma descricio consistente da fisica de propagacdo de raios
coésmicos de altissimas energias exige um tratamento integrado da distribuicdo das possiveis
fontes (especialmente as proximas), da composigdo quimica inicial das particulas na fonte e dos

mecanismos de perda fisica e cosmoldgica.



Abstract

In this work, we combine the analysis of hybrid events released by the Pierre Auger Ob-
servatory with extragalactic propagation simulations performed using the PriNCe code, aiming
to elucidate the formation of the high-energy cosmic-ray spectrum. First, we examine the
properties of the Auger public data and assess the deflections experienced by particles in the
Galactic magnetic field using the Jansson & Farrar (JF12) model. We then conduct isotropic
injection simulations following power-law spectra and various source compositions, progressively
incorporating energy losses due to pair production, photodisintegration, and adiabatic effects,
as well as comparing different cosmic background radiation models. Our results demonstrate
that only scenarios with compositions rich in intermediate-mass nuclei (CNO) and the simul-
taneous inclusion of all attenuation processes accurately reproduce the features observed by
Auger—particularly the “ankle” at ~ 1087V and the suppression above 105eV. We con-
clude that a consistent description of ultrahigh-energy cosmic-ray propagation physics requires
an integrated treatment of the distribution of potential sources (especially nearby ones), the ini-
tial chemical composition at the source, and the relevant physical and cosmological energy-loss

mechanisms.
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1 Descricao da Pesquisa

1.1 Introducao e objetivos

Em 1912, Victor Hess demonstrou, por meio de baldes de alta altitude, que a taxa de ionizacao
da atmosfera aumentava com a altitude, revelando uma radiacdo de origem extraterrestre que
hoje chamamos de raios césmicos [1]. Raios césmicos sdo particulas carregadas, predominante-
mente prétons e nicleos atomicos, que atravessam o espaco interestelar e atingem a atmosfera
terrestre com energias que variam de algumas dezenas de MeV até além de 10?°eV. Na faixa
de energia ultrarrelativistica, acima de 10° GeV, esses chamados UHECRs (Ultra-High-Energy
Cosmic Rays) apresentam fluxos extremamente raros e sua origem ainda nao é completamente
compreendida. Estudos recentes enfatizam que tais particulas sao aceleradas em ambientes as-
trofisicos extremos, como remanescentes de supernovas, ventos de estrelas massivas ou nicleos
ativos de galaxias, e perdem energia durante a propagacao por meio de interagées com o fundo
césmico de diferentes comprimentos de onda e campos magnéticos Galédcticos e extragalacticos
1, 2].

A astrofisica de particulas de altissima energia dedica-se a investigar a origem, os processos
de aceleracdo e a propagacido de raios césmicos com energias superiores a 1018 eV [3, 4]. O
maior Observatorio de raios césmicos - Observatorio Pierre Auger, com seus detectores de
superficie (tanques de d4gua Cherenkov) e telescépios de fluorescéncia cobrindo ~ 3000 km?,

020 eV com excelente resolucio angular e energética [5]. Em fevereiro

registra eventos até 1
de 2021, a Colaboracao liberou publicamente 10% desses eventos, assim como todos os dados
meteoroldgicos e de clima espacial coletados até dezembro de 2020, sob licenca CC BY-SA
4.0 ', democratizando o acesso a dados reais de raios césmicos para a comunidade cientifica e
educacional.

Este trabalho esta organizado em dois eixos principais de investigacdo. No primeiro, analisa-
mos os Dados publicos do Observatdrio Pierre Auger, iniciando com uma descri¢ao detalhada da
infraestrutura do Observatoério, seus detectores e métodos de aquisicdo de dados. Em seguida,
realizamos uma analise dos eventos de alta energia, incluindo a compilacao de catdlogos, analise
estatistica dos dados e estudo do efeito do campo magnético Galactico, com base nos dados
disponibilizados publicamente [5]. No segundo eixo, investigamos a propagacao de UHECRs no
meio extraGalactico por meio de simulagdes computacionais utilizando o cédigo PriNCe [6].
Modelamos as perdas de energia associadas a intera¢ées com o fundo difuso de radiacao e perdas
de energia, comparando nossos resultados com predi¢oes tedricas e observacionais presentes na
literatura [1, 2].

Este estudo visa aprofundar a compreensao dos mecanismos de propagacao de particulas de
altas energias carregadas, contribuindo para a discussao sobre as fontes astrofisicas dos UHECRs
[3, 4]. A utilizagdo dos dados abertos do Observatorio Pierre Auger permite a validagdo de
métodos de andlise e também a democratizacao do acesso a informacoes de alta relevancia para
a comunidade cientifica. As simulagoes realizadas complementam a abordagem observacional,
fornecendo modelos sobre os processos fisicos que governam a trajetoria das particulas.

Thttps://openaccess.mpg.de/319790/PM publication gerlinpeclaration.pdf



O projeto esta dividido em dois tépicos:

1. Dados publicos do Observatoério Pierre Auger

(a) Apresentagdo do Observatério Pierre Auger

(b) Anélises dos eventos de alta energia

2. Propagacao de particulas e comparacao dos resultados com os dados do Auger

Nas secoes subsequentes, cada etapa metodolégica e seus respectivos resultados serdao apre-
sentados e discutidos em detalhes.

2 Dados publicos do Observatoério Pierre Auger

Esta secao apresenta uma andlise detalhada da infraestrutura e operacdo do Observatério Pierre
Auger, com énfase nos seus sistemas de detecgdo e nos dados publicos disponibilizados.

Subtoépico I.a — Apresentacdo do Observatorio Pierre Auger

Objetivo: Apresentar o que é o Observatério e os principais mecanismos de

deteccao de particulas

Tasks:

¢ Revisar a histéria e estrutura do Observatério Pierre Auger: localizagdo, o que séo
os detectores de superficie (SD) e os telescépios de fluorescéncia (FD), e uma breve
cronologia de construgio e operacao.

o Descrever o principio de funcionamento do detector de superficie (tanques de dgua
Cherenkov): processos fisicos de deteccao, configuracio geométrica e paradmetros
de reconstrucao de eventos (energia, dire¢do, Xmax)-

2.1 O Observatério Pierre Auger

O Observatério Pierre Auger, instalado na planicie da Pampa Amarilla em Malargiie, Argentina,
representa a maior infraestrutura cientifica do mundo dedicada ao estudo de raios césmicos de
altissima energia. Inaugurado em 2004, o experimento ocupa uma area de aproximadamente
3000 km?, superior ao territério de Luxemburgo e quase o dobro da extensdo da cidade de Sao
Paulo, e emprega uma metodologia hibrida que combina 24 telescopios de fluorescéncia com um
extenso arranjo de mais de 1660 detectores de superficie do tipo tanque de 4dgua Cherenkov.
Essa configuracio permite a deteccio indireta de particulas de energias superiores a 10 eV,
sendo o principal objetivo caracterizar as propriedades desses raios cosmicos e elucidar suas
fontes astrofisicas, contribuindo de modo decisivo para o avanco da astrofisica de altas energias
[7, 8.

Como descrito na Figura 1, cada tanque de superficie contém trés fotomultiplicadores imer-
sos em agua ultrapura para registrar o brilho azulado caracteristico da radiacdo Cherenkov,
produzida quando particulas secundarias relativisticas atravessam o detector a velocidades su-
periores a da luz naquele meio. Dispostos em uma malha hexagonal com espacamento de 1.5
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Figura 1: Esquema de um tanque de dgua Cherenkov: (1) antena GPS para sincronizagdo temporal; (2)
antena de comunicagdio UHF/VHF; (3) painel solar; (4) banco de baterias; (5) tanque com 12000 L de
dgua ultrapura; (6) trajetérias da luz Cherenkov refletida no revestimento interno; (7) fotomultiplicadores
(PMTs) que convertem luz em sinal elétrico; (8) particulas do chuveiro atmosférico que geram a radiagéo
Cherenkov. Fonte: A autora.

km, esses detectores operam de forma auténoma, alimentados por energia solar e comunicando-
se via radio com o centro de operagoes em Malargiie. A ativagdo simultanea de ao menos trés
tanques define o gatilho para a aquisicdo de dados, incluindo timestamp, amplitude e forma
de onda do sinal, que sdo entdo transmitidos para reconstrucao dos paradmetros primarios do
evento.

Para complementar a amostragem de particulas de menor energia, o subprojeto AMIGA
(Auger Muons and Infill for the Ground Array) instala detectores subterrdneos a 2.5 m de
profundidade, permitindo a separagdo da componente mudnica dos chuveiros atmosféricos [9].
Além disso, a malha Infill adiciona 85 pares de tanques de superficie com espacamento de 750
m e 24 tanques com espacamento de 433 m, especialmente projetados para estudar chuveiros
de energia relativamente mais baixa, cuja distribuicao espacial requer uma densidade maior de
detectores para uma amostragem e reconstrugao precisas [10].

Vinte e quatro telescépios de fluorescéncia em quatro diferentes sitios (Coihueco, Loma
Amarilla, Los Morados e Los Leones) monitoram, durante noites claras e sem Lua, a fraca luz
ultravioleta emitida pela excitacdo de moléculas de nitrogénio quando as particulas secundarias
dos chuveiros atmosféricos interagem com a atmosfera [3, 11], veja Figura 2. Cada unidade é
equipada com um espelho de 11 m?, de raio de curvatura 3.4 m e didmetro 2.2 m, além de
um filtro éptico que reduz o ruido de fundo e otimiza a relagao sinal-ruido, como mostrado na
Figura 2. A radiacdo ultravioleta coletada pelo espelho é focalizada em uma cadmera composta
por centenas de tubos fotomultiplicadores, capazes de registrar a posicdo e o instante em que
a luz atinge o detector. A intensidade e a cor do sinal fornecem informagodes sobre o perfil
longitudinal do chuveiro e permitem determinar, entre outros parametros, a profundidade Xiax
onde ocorre o maximo de produgao de particulas [12].

Apesar de a luz de fluorescéncia ser detectavel a dezenas de quilometros de distdncia, sua



Figura 2: Esquema de um dos telescépios de fluorescéncia do Observatério Pierre Auger, mostrando (1) a
persiana ou janela de abertura para selecionar as condigdes de observacio; (2) o mecanismo de abertura
que permite o fechamento rdpido em caso de presenga de Luz, Lua ou nuvens; (3) o filtro ultravioleta,
responséavel por atenuar a luz de fundo e otimizar a relagdo sinal-ruido; (4) a cAmera composta por
centenas de fotomultiplicadores (PMTs), que detectam o rastro luminoso do chuveiro atmosférico; (5) a
eletronica de leitura e aquisicao de dados, incluindo pré-amplificadores e conversores analégico-digitais; e
(6) o conjunto de espelhos segmentados, cuja superficie reflexiva concentra a luz ultravioleta na camera.
Fonte: A autora.

observacao exige aparelhos extremamente sensiveis, pois corresponde a um sinal comparavel
ao de uma lampada de poucos Waits movendo-se a velocidade da luz. Para contornar essa
limitacdo, o Pierre Auger combina os dados de fluorescéncia com os obtidos pelos tanques de
superficie (modo hibrido), possibilitando reconstrugdes de alta precisdo: a resolugdo angular
tipica é de ~ 1°, enquanto a incerteza na energia primaria fica abaixo de 15% [13].

Um exemplo de pardmetro reconstruido a partir desse método é o Syggg, que corresponde
a densidade de sinal registrada a 1000 m do eixo do chuveiro e serve como indicador direto da
energia do raio césmico incidente. A anidlise conjunta dos modos SD e FD também viabiliza
estudos de anisotropia na distribuigdo de chegada de UHECRsS, oferecendo pistas sobre possiveis
fontes astrofisicas. Evidéncias recentes apontam para uma correlacio entre eventos com energia
acima de 8 x 10'® eV e grandes estruturas césmicas, como aglomerados de galdxias e nticleos
ativos de galdxias (AGN) [14].

A Figura 3 mostra um panorama geral da distribuigdo dos telescépios e dos tanques no
Auger, a esquerda, cada um dos quatro sitios de telescépios de fluorescéncia (Coihueco, Loma
Amarilla, Los Morados e Los Leones) é marcado por uma série de linhas radiais que representam
o campo de visdo individual de cada unidade 6ptica. As linhas vermelhas indicam os setores
padréo de cobertura angular, enquanto o tragado em azul, junto a Coihueco, sinaliza a exten-
sao adicional fornecida pelo sistema HEAT (High Elevation Auger Telescopes), projetado para
observar chuveiros de menor energia em angulos mais elevados. Ao fundo, os pontos marrons
simbolizam a disposicdo hexagonal dos tanques do detector de superficie, cobrindo cerca de
3000 km?.

No painel a direita, o mesmo arranjo é visto sob a perspectiva de um evento real: a linha
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Figura 3: Vis@o superior da cobertura do Pierre Auger: a esquerda, campos de visdo dos telescépios
de fluorescéncia nos sitios Coihueco (com HEAT), Loma Amarilla, Los Morados e Los Leones sobre
a distribuicdo de tanques SD; a direita, linhas de observagdo dos FD convergindo para o eixo de um
chuveiro atmosférico simulado. Fonte: A autora.

fina de cor degradé (do verde ao azul-escuro) mostra o eixo do chuveiro atmosférico que se de-
senvolve através da malha de SD, enquanto os poligonos em contorno escuro em torno de cada
sitio FD delineiam os limites de seus campos de visdo. As multiplas linhas que partem de cada
sitio até o eixo do chuveiro ilustram as diferentes direcbes de observacdo convergindo para o
desenvolvimento da cascata. Dessa forma, as figuras sintetizam a geometria de deteccdo hibrida
do Pierre Auger, combinando simultaneamente medicées de superficie e fluorescéncia para re-
construir com precisdo a trajetoria, o perfil longitudinal e a energia das particulas primarias de
altissima energia.

Além disso, o Pierre Auger tem sido fundamental na verificacdo do corte GZK (Grei-
sen-Zatsepin-Kuzmin), uma supressio esperada do fluxo de prétons acima de ~ 5 x 10'%eV
causada pela producao de pions em interagoes com o Fundo Césmico de Micro-ondas (CMB).
A capacidade de detectar esses rarissimos eventos e medir seu espectro com precisio oferece um
teste empirico decisivo para as previsoes tedricas sobre a atenuacdo de UHECRs no universo
[1, 11].

2.1.1 Raios césmicos e as descobertas do Auger

O Observatorio Pierre Auger tem sido fundamental na busca por respostas de diversos aspectos
dos raios césmicos de altissima energia, com implicagoes tanto para a astrofisica quanto para
a fisica de particulas. Dois dos resultados mais marcantes referem-se ao parametro Xpyax € a
composi¢ao nuclear dos eventos primérios. O Xy, corresponde & profundidade atmosférica (em
g.cm~2) na qual o chuveiro de particulas atinge méxima intensidade, sendo altamente sensivel
a massa do nucleo incidente: nicleos leves, como prétons e hélio, penetram mais profunda-
mente antes de interagir, produzindo valores maiores de X,,,x, enquanto niicleos pesados, como
nitrogénio ou ferro, iniciam seus chuveiros mais cedo, com Xyyax menor [15, 16].

Em energias abaixo de 10'8eV, os valores de Xy,.x medidos pelo Auger indicam predomi-
nantemente primérios leves. A medida que se avanca para regides ultrarelativisticas, acima
de 10'9eV, observa-se um endurecimento na composicio, sugerindo uma fracdo crescente de



nucleos pesados [16].

Outro marco recente da Colaboragido Pierre Auger foi apresentado em 2022 na andlise de
N = 155 eventos com energia acima de 32 EeV ( 3.2 x 10'?eV ) utilizando dados coletados até
dezembro de 2020 [17]. Nesse trabalho, os autores realizaram uma busca de correlagoes espaciais
com o catdlogo Véron—Cetty & Véron de AGNs (distdncia maxima de 75 Mpc), empregando
um procedimento de maxima verossimilhanga em que se varreram simultaneamente o limiar de
energia, o dngulo de corte 9 e a fracdo de eventos atribuida as fontes candidatas. A melhor
associacao foi obtida para 1 ~ 3.1° e £ > 32 EeV, resultando em uma sobreposi¢do angular que
excedeu a expectativa isotrépica com significincia de 3.30 (p-valor ~ 2 x 10~%) apés correcio.
Esse método, mais sofisticado do que o teste binomial cumulativo usado em estudos iniciais de
2007 [18], refor¢a a hipétese de que uma fracdo nao negligencidvel de UHECRs aponta para
AGNs préximos, embora ainda ndo permita identificar fontes individuais com certeza.

Além disso, o Auger estabeleceu limites rigorosos para fluxos de neutrinos e fétons de ultra-
alta energia. Em particular, chuveiros gerados por neutrinos sdo caracterizados por mergu-
lharem muito mais profundamente na atmosfera, uma assinatura que o experimento consegue
identificar gracas a combinacao hibrida de detectores de superficie e fluorescéncia [19].

Atualmente, o projeto AugerPrime esta em fase de implantagdo para aprimorar a discrimi-
nagao entre as espécies priméarias. Este upgrade visa responder questoes cruciais: a origem da
supressao de fluxo acima de ~ 5 x 10'eV, a contribuicdo real de prétons & populacado UHECR
e a natureza das interactes hadronicas em energias e regimes cinematicos inacessiveis aos ace-
leradores terrestres [20, 16].

2.2 Dados Publicos do Auger

Subtopico I.b — Anélises dos eventos de alta energia

Objetivo: Estudar correlagoes entre os eventos de alta energia detectados
pelos telescopios de fluorescéncia.
Tasks:

« Compilar um catélogo dos eventos de ultra-alta energia (E > 101 eV) registrados
pelos FD, incluindo coordenadas de chegada, energia reconstruida e perfil longitu-
dinal.

e Aplicar técnicas estatisticas como andlise de fungoes de autocorrelagao angular para
identificar agrupamentos espaciais de eventos e testar hipdteses de anisotropia em
coordenadas galacticas.

o Elaborar distribui¢ées do espectro de energia com base nos eventos observados e
avaliar correlacoes estatisticas entre as variagoes espectrais e parametros de inte-
resse.

Em conformidade com sua Politica de Dados Abertos, a Colaboragéo Pierre Auger disponibi-
liza aproximadamente 10% de todos os eventos de raios cosmicos registrados pelo Observatorio,
cuidadosamente selecionados para constituir uma amostra representativa dos dados ja objeto de
publicacdes cientificas e apresentagoes em conferéncias internacionais. Além disso, sdo também
liberados os registros meteorolégicos e de clima espacial coletados até 31 de dezembro de 2020,
fornecendo contexto essencial & interpretacao dos chuveiros atmosféricos [4].
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O portal Pierre Auger Open Data® é uma ferramenta poderosa para pesquisadores, docen-
tes e entusiastas, ao oferecer acesso livre ndo apenas aos arquivos brutos (JSON e CSV), mas
também a notebooks Python, visualizaces interativas e catalogos dos eventos mais energéticos.
A organizacao em cinco segoes: Datasets (dados brutos), Catalog (eventos de maior energia),
Visualize (reconstrugoes 3D e mapas de sinal), Analysis (notebooks para espectros, histo-
gramas, correlagoes e anisotropia) e Outreach (material diddtico multilingue), facilita tanto
investigacoes avancadas quanto o engajamento de leigos.

O conjunto completo publico retdne 81.121 chuveiros atmosféricos, detectados exclusivamente
por telescopios de fluorescéncia, exclusivamente por tanques Cherenkov de superficie (WCDs)
ou de forma hibrida. A inclusdo dos eventos de superficie obedece a rigorosos critérios de quali-
dade: o tanque de maior sinal deve estar cercado por quatro estacGes ativas no caso de eventos
verticais (6 < 60°) ou por cinco em eventos inclinados (60° < 6 < 80°), enquanto andlises do es-
pectro ultrapotente (E 2, 10'8 eV) exigem seis estagoes, garantindo cobertura espacial suficiente
e eliminando registros afetados por instabilidades meteorolégicas, falhas de fotomultiplicadores
ou calibracao.

A secdo Visualize permite ao usudrio explorar online cada evento, exibindo a disposicio
dos detectores acionados, os tragos de sinal e a trajetéria reconstruida do raio césmico. Ja os
notebooks da segdo Analysis abrangem desde a leitura de CSV/JSON até a determinacao de
Xmax, calculo da secao de choque préton-ar, correcoes atmosféricas e estudos de anisotropia.
Finalmente, o médulo Outreach disponibiliza materiais que explicam o funcionamento do Ob-
servatorio, o mecanismo de formacao dos chuveiros e ferramentas interativas de comparacao
geografica.

Desde a primeira versao (Release 1.0, 15 fev. 2021: 10% dos eventos verticais, 0° — 60°)
o portal é atualizado periodicamente e cada release possui DOI préprio. Todos os dados sao
licenciados sob CC BY-SA 4.03 e acompanham documentacao detalhada dos formatos, critérios
de selegdo e histérico do software Offline [5].

2.2.1 Anadlise da amostra de eventos medidos por FD

Nesta secdo apresentamos uma amostra de N = 59 eventos tnicos de ultra-alta energia, com
energias variando de 1.25 x 10! a 8.20 x 10'? eV, registrados pelos telescépios de fluorescéncia
do Observatério Pierre Auger, veja Tabela 1 e continuagdo na Tabela 2. O objetivo foi analisar
a distribuicdo de Xp.x, 0 espectro de energia e a direcdo de chegada desses eventos, de modo
a investigar a composicdo primaria e eventuais assinaturas de anisotropia na chegada destas
particulas.

O grafico 4 mostra para cada um dos quatro sitios de telescopios de fluorescéncia (Coihueco,
Loma Amarilla, Los Leones e Los Morados), a distribui¢do dos valores de energia dos eventos
de UHECRs. Cada barra (ou ponto-média) indica a energia média registrada naquele sitio, e as
linhas-erro ou caixas destacam a dispersao (desvio-padrao ou quartis) em torno desse valor. Em
conjunto, a Tabela 3 mostra que Loma Amarilla atingiu a maior energia média, cerca de 34.1 EeV
4 embora com disperso significativa (desvio-padrio de 23.3 EeV), ao passo que Los Morados
registrou a média mais baixa, aproximadamente 25.3 EeV, com um espectro mais concentrado
(desvio-padrao de 21.6 EeV). Coihueco e Los Leones exibem padroes quase idénticos: Coihueco
conta 29 eventos com média de 29.4 EeV e desvio-padrao de 19.9 EeV, enquanto Los Leones

2https://opendata.auger.org/
3https://creativecommons.org/licenses/by-sa/4.0/
“1E=10"
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Telescopios Energia [EeV] Xmax [g/cm?] 6 [°]
PAO100815 15/08/2010 LA, CO, LM, LL 82 763.2 23.8
PAO140131 31/01/2014 LA 75.5 847 60.8
PAO090322 22/03/2009 CO, LL 67.3 816.9 444
PAO150912 12/09/2015 CO 63.7 812.9 76.6
PAOO080703a  03/07/2008 CO, LL 57.6 779.1 23.8
PAO110527 27/05/2011 LL 95.1 781.7 42.6
PAOO71111  11/11/2007 co 55.6 782.3 76.7
PAO060329 29/03/2006 LL 56.5 744.3 26.3
PAO110627 27/06/2011 LA, CO 52.2 728.1 43.1
PAOO080703b  03/07/2008 CO 50.8 771.3 49.6
52814714300 08/10/2005 LL 25.03 771.97 43.42
70544999800  23/02/2007 LL, CO 41.32 803.35 65.25
71904435600 09/07/2007 CO 24.25 819.56 27.95
81847956000 03/07/2008 LL, CO 56.83 772.33 04.12
81855093300  03/07/2008 LL 25.01 711.74 29.18
83056084000 01/11/2008 LM 21.06 769.46 63.17
93196456000 16/11/2009 LL, CO 20.68 773.35 59.54
93475189000 13/12/2009 CO 22.7 848.36 42.33
100096111900 10/01/2010 LL 28.56 783.13 71.19
101297444900 10/05/2010 CO, LM 24.77 741.15 49.96
111007362100 11/04/2011 CO, LA 22.52 771.97 56.51
111246647400 05/05/2011 LA 25.24 727.29 29.21
120274889800 27/01/2012 CO, LL 52.69 766.57 60.10
131055814300 16/04/2013 LL 26.81 789.47 45.32
131354334600 15/05/2013 LA 31.75 859.59 66.17
133345159200 30/11/2013 LL 35.09 790.68 54.95
140895936400 31/03/2014 LL 21.11 754.17 29.10
151676195000 17/06/2015 LA 20.66 793.72 68.21
152545772700 12/09/2015 CO, LL 20.81 755.20 38.66
172004617100 19/07/2017 LL, LA 27.34 763.77 45.20
43485539000  14/12/2004 LL 14.81 735.54 27.71
53046835600 01/11/2005 LM 18.75 753.04 39.85
53396721700 06/12/2005 LL 19.08 807.69 35.11

Tabela 1: Eventos hibridos mais energéticos detectados pelo Observatério Pierre Auger (parte 1). Abre-
viagoes dos telescopios: LA = Loma Amarilla, CO = Coihueco, LM = Los Morados, LL. = Los Leones.
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Data Telescépios  Energia [EeV] Xpax [g/cm?] 6 [°]
63596325100  26/12/2006 LL 12.50 780.21 41.77
70767063900  18/03/2007 LM 13.13 744.19 28.93
71344648400 14/05/2007 CO, LM 16.89 751.95 50.55
80136375800  14/01/2008 CO 18.04 745.42 37.25
53076621500 04/11/2005 LL 12.86 799.34 53.52
91714019400 20/06/2009 CO, LA 19.46 774.96 43.92
103075687000 04/11/2010 LM 13.62 738.54 42.73
100145112200 14/01/2010 CO 17.98 735.52 35.30
101096573000 20/04/2010 CO 14.96 736.10 55.99
103415061700 07/12/2010 LA 17.00 761.34 51.82
111746273000 24/06/2011 CcO 17.97 762.95 50.26
111816771500 01/07/2011 LA 20.62 727.45 29.27
112375232900 25/08/2011 CO 17.69 756.23 38.21
120527142100 22/02/2012 LL 18.83 750.27 30.35
120875857600 28/03/2012 CO 15.34 769.74 52.78
121725991300 21/06/2012 LM 23.12 839.81 99.21
132786938900 06/10/2013 LM 14.74 777.69 99.98
141145465600 25/04/2014 CO 12.98 718.87 01.84
141857531801 05/07/2014 CO 15.47 775.14 65.33
152035348900 16/07/2015 LL 16.68 798.98 92.62
151714514400 20/06/2015 LL 14.22 769.85 65.83
152607492200 18/09/2015 CO 15.57 798.68 40.20
153096277400 06/11/2015 CO, LL 14.28 769.52 44.69
160436226300 13/02/2016 LA 14.36 810.38  46.73
162155077600 02/08/2016 CO 19.90 764.99 41.25
172657447200 23/09/2017 CO 16.07 784.16 35.78
172976165300 25/10/2017 LL 13.73 770.77 33.31

Tabela 2: Eventos hibridos mais energéticos detectados pelo Observatério Pierre Auger (parte 2). Abre-
viagoes dos telescépios: LA = Loma Amarilla, CO = Coihueco, LM = Los Morados, LL = Los Leones.
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Figura 4: Distribuicao das energias dos eventos de ultra-alta energia registrados pelos diferentes sitios de
telescopios de fluorescéncia do Observatério Pierre Auger: Los Leones, Coihueco, Los Morados e Loma
Amarilla. Cada barra representa a energia média (em 10'°eV) dos eventos atribuidos a cada telescépio.

possui 25 eventos, média de 31.2 EeV e desvio-padrao de 19.7 EeV. As medianas confirmam essa
semelhanca, situando-se em 19.9 EeV para Coihueco e 25.0 EeV para Los Leones, e os quartis
superiores sdo também muito préximos (41.3 EeV em ambos os sitios). Os valores maximos
coincidem em 82 EeV, indicando caudas semelhantes nas distribuicoes.

Tabela 3: Estatisticas descritivas das energias (em log(E) eV) por sitio de telescépio de fluorescéncia

Telescopio N Média Desvio Min. 25% Mediana 75% Maéax.

Coihueco 29 29.36 19.88 1298 16.07 19.90 41.32  82.00
L. Amarilla 12 34.08 23.35 14.36 20.33 23.88 36.31 82.00
Los Leones 25 31.21 19.69 12.50 16.68 25.01 41.32 82.00
Los Morados 9 25.34 21.64 13.13 14.74 18.75 23.12  82.00

Os resultados mostram que Loma Amarilla concentra, em média, os eventos mais energé-
ticos, porém acompanhados de grande dispersdo. Ja Los Morados, além de possuir a menor
contagem de eventos, apresenta a menor média de energia e um espectro mais estreito, indicando
menor variabilidade relativa. Essas diferengas podem decorrer da cobertura angular de cada
estagdo, da eficiéncia instrumental ou simplesmente da estatistica reduzida em alguns locais.
Por sua vez, Coihueco e Los Leones exibem médias e dispersées muito semelhantes; contudo,
Los Leones retine ligeiramente mais ocorréncias acima da mediana de energia, sinalizando uma
leve tendéncia a valores mais altos nesse sitio.

A Figura 5 apresenta os boxplots do pardmetro de profundidade de maximo Xp.x e do
angulo zenital § dos mesmos eventos de UHECRs detectados pelos quatro sitios de telescopios de
fluorescéncia. O Xpax (em g/ cm2) corresponde a profundidade atmosférica na qual o chuveiro
induzido pelo raio césmico atinge sua maxima intensidade de particulas secundérias. E um
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dos principais observaveis para inferir a massa do priméario: chuveiros iniciados por prétons
penetram mais profundamente (maiores Xpax) do que aqueles iniciados por nicleos pesados,
conforme j& discutido. Na Figura 5 - (a), nota-se que Loma Amarilla apresenta a mediana
mais alta (~ 830g/cm?), seguida por Coihueco (~ 820g/cm?), Los Leones (~ 800g/cm?) e Los
Morados (~ 780g/cm?). A dispersdo (distancia entre quartis) também varia: Los Morados exibe
a menor variabilidade, sugerindo eventos mais homogéneos, enquanto Loma Amarilla e Coihueco
apresentam caudas mais longas, indicando alguns chuveiros excepcionalmente profundos.

O angulo zenital € (em graus) mede a inclinagdo do eixo do chuveiro em relacao a vertical
e afeta tanto a geometria de deteccdo quanto a atenuacao atmosférica do sinal. Chuveiros mais
inclinados (# grande) percorrem trajetérias mais longas na atmosfera, alterando o perfil de
desenvolvimento. Na Figura 5 - (b), observamos que Loma Amarilla tende a registrar eventos
com # mais elevados (mediana ~ 40°) e maior amplitude de variacdo (até ~ 70°), enquanto
Los Leones filtra preferencialmente chuveiros mais verticais (mediana ~ 25°, méximo ~ 60°).
Coihueco e Los Morados apresentam distribui¢oes intermediarias, com medianas proximas de
35° e 30°, respectivamente, e dispersoes moderadas.

Em conjunto, essas distribui¢des de Xmax € 0 por sitio destacam como diferencas de cober-
tura angular e condigdes de operacdo afetam as amostras de eventos e, consequentemente, a
interpretacao fisica de sua composicao e regido de desenvolvimento.

A anélise conjunta das varidveis de energia, profundidade do maximo de desenvolvimento
do chuveiro (Xpax) € dngulo zenital da amostra de eventos de FD nao revelou evidéncias esta-
tisticas de que os diferentes sitios de telescopios de fluorescéncia apresentem comportamentos
significativamente distintos na detecgdo de UHECRs. Apesar de variagbes numéricas nas mé-
dias (como a energia ligeiramente superior registrada em Loma Amarilla), essas diferengas nao
se mostraram estatisticamente significativas. Adicionalmente, os pardmetros atmosféricos re-
lacionados ao desenvolvimento do chuveiro (Xpyax) € & geometria de chegada (dngulo zenital)
também apresentaram distribui¢cbes compativeis entre os quatro sitios, sem indicar vieses siste-
maéticos de registro por localizagdo. Em resumo, os dados disponiveis reforcam a homogeneidade
estatistica entre os telescépios, sugerindo que a distribuicdo espacial e operacional da rede FD
do Observatério Pierre Auger assegura uma cobertura equilibrada, sem favorecimento evidente
de sitios na deteccao de eventos extremos.

3 Efeitos do Campo Magnético Galactico na Propa-
gacao de Raios Césmicos

Para interpretar corretamente as dire¢bes de chegada dos eventos registrados pelo Observatério
Pierre Auger, é fundamental considerar a influéncia do campo magnético Galactico sobre as
trajetérias das particulas em sua jornada até a Terra. Ao penetrar no meio interestelar da
Via Lactea, os raios cosmicos sofrem deflexbes cujas magnitudes dependem da intensidade e da
estrutura turbulenta e regular do campo magnético local. Essas deflexdes ndo apenas alteram
as dire¢bes originais dos primérios, mas também podem afetar o espectro observado, isto é,
a distribuicdo de fluxo em fun¢do da energia, que é a principal ferramenta para estudar os
processos de aceleragdo e a origem dos raios césmicos.

Podemos distinguir, portanto, dois regimes de propagacao: no regime Galdctico, os raios
c6ésmicos viajam exclusivamente pelo meio interestelar da préopria Via Lactea, atravessando nu-
vens de gas ionizado e regides de campos magnéticos com comprimentos de coeréncia tipicos
de dezenas de parsecs; ja no regime extraGalactico, as particulas percorrem trajetérias que
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Figura 5: Distribui¢oes da (a) profundidade de maximo Xmax € (b) do angulo zenital 6 dos eventos de
UHECRs em cada sitio de telescépio de fluorescéncia.
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incluem grandes distdncias intergaldcticas [1]. A caracterizagao dessas duas janelas de propaga-
¢ao ¢é essencial para reconstruir as possiveis fontes dos UHECRs e para modelar corretamente
a distribuicdo de chegada observada pelo Auger, uma vez que a deflexdo acumulada ao longo
do caminho pode mascarar completamente as posigoes originais dos aceleradores césmicos mais
distantes.

3.1 Rosquinhas magnéticas e espirais césmicas: o campo Mag-
nético Galactico

O campo magnético Galactico é o campo que permeia a Via Lactea e se origina na movimentagao
do plasma, gés ionizado que conduz corrente elétrica, aliada a rotacao diferencial do disco e aos
processos de dinamo Galactico. Ainda que sua intensidade média seja fraca, da ordem de 107°G
(10pG), ele exerce papel decisivo na dindmica do meio interestelar, influenciando a trajetéria de
particulas carregadas como elétrons, protons e nicleos de raios césmicos, modulando a formacao
estelar ao controlar a densidade e o colapso de nuvens de gas, e guiando a polarizagdo da radiagao
sincrotron, cuja observagao indireta permite mapear sua geometria [21, 22].

O reconhecimento da existéncia
de um campo magnético na nossa

> ANATOMY OF THE MILKY WAY

galdxia remonta aos trabalhos de
Alfvén e Fermi, em 1949, que ja su-
geriam tanto um componente cad-

— Globular clusters

e tico — linhas de campo “embri-

cadas” em turbilhdes imprevisiveis
— quanto um componente orga-
nizado no plano Galdctico. Em-
bora a aceleragao de particulas até

E ~10'7eV possa ocorrer em fontes

Figura 6: A anatomia da Via Lactea galdcticas (remanescentes de super-
Créditos: esquerda: NASA/JPL-Caltech; direita: ESA. layout:

ESA/ATG medialab nova, ventos estelares), entende-se

que os UHECRSs tém origem predo-

minantemente extragalactica e, por-
tanto, sofrem deflexdes adicionais em campos magnéticos tanto intergaldcticos quanto na nossa
prépria galdxia [11].

Para corrigir e interpretar essas deflexdes, adotamos o modelo JF12 de Jansson & Farrar
(2012) [21], que combina levantamentos de emissao sincrotron (WMAPT) e medidas de rotagao
de Faraday para reconstruir tanto o componente regular de grande escala, subdividido em
brago espiral, estriato e halo, quanto o componente turbulento, caracterizado por flutuacées em
escalas de dezenas de parsecs [22]. Esse modelo fornece a base para o calculo de trajetérias
de UHECRs por back—tracking, essencial para associar as dire¢oes observadas hoje as possiveis
fontes astrofisicas no céu.
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O modelo JF2012 comtempla trés componentes:

1. Campo regular de grande escala

(a) Disco
(b) Halo toroidal
(c) Componente fora do plano

2. Campo regular + estriado

3. Campo randémico

3.1.1 Campo regular de grande escala

O componente regular de grande escala do campo magnético Galactico divide-se em trés subes-

truturas que, definidas de forma independente, garantem a nulidade da divergéncia total [21].
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Figura 7: Mapeamento do médulo do campo regular
no disco Galactico, em cortes paralelos aos planos
z=410 pc e z==1 kpc. O circulo indica a posi¢ao
solar. Figura retirada de [21].

I. Disco No plano do disco (coordenadas
x,y), que se estende de 3 kpc até cerca de
20 kpc do centro, o campo apresenta um seg-
mento interior (3-5 kpc) de orientacdo pura-
mente azimutal, circundando o nicleo Galac-
tico. Além dessa regido, as linhas de campo
organizam-se em bragos espirais descritos pela
lei

r(¢) = r_y exp(¢ coti),

onder r(¢) descreve a distancia radial ao cen-
tro galactico de um ponto sobre o brago mag-
nético em func¢ao do angulo azimutal ¢, r_, é
o valor de » quando ¢ = 0, definindo a posi-
¢ao inicial da espiral. O pardmetro #; corres-
ponde ao “pitch” da espiral, isto é, o angulo
constante entre a curva e uma circunferéncia
circular em torno do centro, de modo que a
presenca de coti; no expoente faz com que o
raio evolua exponencialmente a medida que
¢ cresce, determinando a abertura da curva:
valores maiores de coti; (equivalentes a i; me-
nores) produzem bracos mais fechados, en-

quanto coti; menores (ou i; maiores) geram bragos mais abertos. Essa configuragdo segue os

valores observacionais de 5.1; 6.3; 7.1; 8.3; 9.8; 11.4; 12.7 e 15.5 kpc para os bragos principais.

II. Halo toroidal Acima e abaixo do disco, o componente toroidal predomina até alguns

kpc, assumindo novamente orientagdo azimutal. Essa estrutura, andloga a um toro, ou “donut”

magnético, envolve o eixo Galactico em circunferéncias concéntricas.
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III. Componente em “X” Complementarmente, um campo axi-simétrico em forma de “X”
projeta-se para fora do disco, com linhas obliquas que emergem em altas latitudes, reproduzindo
medicoes de rotacao de Faraday em regides extraplanares.

3.1.2 Campo regular + estriado

Além do nicleo regular, bolhas de plasma em expansdo e o cisalhamento diferencial do disco
geram um componente “estriado”. Este segue a mesma geometria espiral do componente regular,
mas com inversoes de polaridade em escalas de poucas centenas de parsecs, transportando
estruturas magnéticas presas em nuvens quentes para altitudes maiores.

3.1.3 Campo randémico

Por fim, o campo randémico, ajustado a partir de observagoes de emissao sincrotron (WMAP)
e de distor¢oes no plano de polarizagao, introduz flutuagdes turbulentas em escalas tipicas de
dezenas de parsecs. Essas irregularidades sdo sobrepostas a componente regular do disco e do
halo, completando o modelo global de Jansson & Farrar (JF12) para o GMF [21].

3.2 Impacto do Modelo JF12 nas dire¢coes de Chegada dos UHE-
CRs

Nesta se¢ao investigamos como o modelo de campo magnético Galactico JE12 (Jansson & Farrar
2012 [21]) altera as diregoes de chegada aparentes dos UHECRs detectados pelo Observatorio
Pierre Auger. Aplicando o modelo JF12 para o cédlculo das trajetdrias, realizamos um back-
tracking (retorno) de cada evento, oriundo inicialmente das coordenadas galdcticas observadas,
até sua direcao de “origem” apods atravessar o campo magnético. Com isso, avaliamos tanto o
desvio angular individual (dngulo de deflexdo) como a redistribuigdo global dos eventos no céu
Galactico.

Na Figura 8 utilizamos uma projecao Mollweide para representar as coordenadas galacticas
(£,b) dos eventos UHECRs registrados pelo Pierre Auger Observatory. A escolha da projecao
Mollweide garante a preservacao de area, permitindo comparar diretamente a densidade de
pontos em toda a esfera celeste. As linhas de grade, espagadas a cada 30° em longitude e 15° em
latitude, servem de guia para localizar regides de maior concentracao ou auséncia de eventos.
Este mapeamento inicial evidencia a distribuicdo angular bruta dos raios cosmicos antes de
considerarmos os efeitos de deflexdo do campo magnético Galactico descrito pelo modelo JF12.

Observa-se que a estagdo de telescépios Los Leones domina o conjunto de detecgoes, com
dezenas de pontos concentrados principalmente nas longitudes proximas a 0° — 30° e entre —60°
e —30°, enquanto Coihueco surge em seguida com um nimero ligeiramente menor, porém es-
palhado por quase toda a faixa de longitudes, sobretudo entre +60° e +150°. As marcagoes
associadas a Loma Amarilla e a configuracdo Los Leones + Coihueco aparecem de forma mais
esparsa, com aproximadamente meia dizia de eventos cada, o que sugere detec¢des mais pontu-
ais nessas regioes do céu. Em contraste, as estagoes Los Morados, Loma Amarilla + Los Leones
e Coihueco + Los Morados registram apenas poucos eventos, evidenciando sua contribuicao
complementar e menor eficiéncia em cobertura angular. Por fim, a categoria “Todos” (evento
detectado simultaneamente por todas as estagoes) é quase inexistente, reforcando a relevancia
do arranjo Los Leones—Coihueco para alcancgar uma estatistica robusta de UHECRs.
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Galac7ti500 Coordinates of Pierre Auger UHECR Events

600 O .
@
45° 0 ©
30° ®@ o
® @ o
_15° o) C
e Q
2 o -150° -120° -90° -60° -30° 0° 30° 60 9’ 1209 150°
2 %) ) o O ® ®
L
-15 e 9o
Q@
-30° @)
O (©) @
-45° o® @) O O& ®
O @ ® ®
-60° °
-75° -
Longitude (1)
@® LoslLeones Loma Amairilla + Coihueco © Los Morados
@ Los Leones + Coihueco © Coihueco © LomaAmarilla + Los Leones
Loma Amairilla @ Coihueco + Los Morados ©® Todos

Figura 8: Mapa em projegdo Mollweide das coordenadas galdcticas (I,b) dos eventos UHECRs detectados
pelo Observatério Pierre Auger. Cada marcador colorido corresponde a um evento observado, sendo a
tonalidade atribuida de acordo com a combinacdo de estagoes envolvidas. As longitudes variam de —180°
a +180° e as latitudes de —90° a +90°, com linhas de grade a cada 30° em longitude e 15° em latitude.
A legenda abaixo do mapa associa cada cor a uma configuracdo de estagdo/sitio, permitindo avaliar
visualmente a distribui¢io e a cobertura angular dos eventos

A Figura 9 - (a) apresenta a projegdo Mollweide das diregdes de chegada observadas dos
UHECRS registrados pelo Pierre Auger Observatory, separadas em trés faixas de energia: < 15
EeV (verde), 15-30 EeV (azul) e > 30 EeV (vermelho). Observa-se que os eventos de energia
intermedidria (azul) sdo os mais numerosos e distribuem-se amplamente em longitude, com certa
concentragao em torno de £~ 0°-30° e £ ~ —60°~—30°, enquanto os de maior energia (vermelho)
tendem a agrupar-se em longitudes positivas, entre £~ 0° e £~ 60°, e também perto de £ ~ 150°.
Os poucos eventos de energia mais baixa (verde) aparecem dispersos, sobretudo em latitudes
negativas entre b~ —20° e b~ —60°.

Ja a Figura 9 - (b) exibe as diregdes back-tracked pelo modelo JF12 nas mesmas faixas
de energia, considerando que a composi¢cdao dos eventos seja de prétons. Nota-se que o back-
tracking provoca um leve deslocamento global dos pontos: os eventos de energia intermediaria
(azul) continuam dominando o mapa, mas agora com densidade maior em regides de latitude
negativa (b < —30°), enquanto os de alta energia (vermelho) mostram deslocamentos notéveis
em longitude, deslocando-se em alguns casos de ¢ = 0° para =~ —60°. Os pontos verdes (<
15 EeV) mantém-se poucos e pontuais, reafirmando que particulas de menor energia sofrem
deflexoes significativas que as dispersam ainda mais no céu Galéctico.

Para melhor visualizagdo do efeito da deflexdo pelo campo JF12, apresentamos na Figura 10
- (a), em projecao Mollweide, os vetores de deflexdo dos eventos UHECRs sob suposicao de
composicao predominante de ferro ou proton. Os circulos abertos indicam as diregoes galacticas
observadas (¢,b), enquanto os pontos preenchidos correspondem as mesmas trajetorias apds o
back-tracking pelo modelo JF12. Cada seta parte da posicdo observada e aponta para a posigao
back-tracked, sendo colorida de acordo com o dngulo de deflexdo, que varia de aproximadamente
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Figura 9: (a) Projecio Mollweide das dire¢oes de chegada observadas dos UHECRs detectados pelo
Pierre Auger Observatory, agrupadas em trés faixas de energia (< 15 EeV em verde; 15-30 EeV em
azul; > 30 EeV em vermelho). As grades a cada 30° em longitude e 15° em latitude permitem localizar
concentragoes e dispersoes angulares antes da aplicagdo do modelo de campo magnético. (b) Projegdo
Mollweide das diregoes de chegada back-tracked pelo modelo JF12 para as mesmas faixas de energia (<
15 EeV em verde; 15-30 EeV em azul; > 30 EeV em vermelho). O deslocamento dos pontos ilustra o
impacto da deflexdo magnética galdctica nas trajetorias originais dos UHECRs.

21



15° (azul escuro) a mais de 140° (amarelo). A grade a cada 30° em longitude e 15° em latitude
fornece referéncia para avaliar visualmente o comprimento e a direcdo de cada vetor de deflexdo.
Na Figura 10 - (b) exibimos o mesmo procedimento para eventos assumidos como prétons.
Aqui, os angulos de deflexdo sao tipicamente menores, variando de cerca de 2° (azul escuro)
até 60° (amarelo), e as setas sdo consequentemente mais curtas. As setas permitem comparar
diretamente a magnitude das deflexdes magnéticas em fungdo da carga e energia das particulas.

Em geral, o dngulo de deflexdo 6 de uma particula césmica ao atravessar um campo mag-
nético é inversamente proporcional a sua rigidez R = E/Z e pode ser aproximado por

Ze (L B L E \ !
0~2° [ Bdl ~ 057
E /0 + <1MG> <1kpc) (1020ev> ’

onde Z é o nimero atomico do ntcleo, E a energia da particula, B, o componente do campo

magnético Galactico perpendicular a trajetéria e L a extens@o percorrida dentro do campo.
Consequentemente, prétons (Z = 1) com E ~ 10%eV apresentam deflexdes tipicas de poucos
graus, enquanto nicleos pesados, como ferro (Z = 26), podem ser desviados em dezenas de
graus sob as mesmas condigoes energéticas. Este comportamento, evidente nos histogramas de
deflexdo obtidos para diferentes composicoes (Figura 11), estd em concordancia com o modelo
de campo magnético JF12 [21].

Para quantificarmos a deflexdo dos eventos de UHECRs, a Figura 11 - (a) apresenta o
histograma dos angulos de deflexdo resultantes do back-tracking considerando os eventos com
composiciao de ferro. As barras indicam o nimero de eventos em cada intervalo de angulo,
subdividido pelas trés faixas de energia (< 15 EeV em verde, 15-30 EeV em azul e > 30 EeV
em vermelho). Como esperado, observa-se que particulas de ferro sofrem altas deflexdes, com
valores distribuidos ao longo de todo o intervalo de ~ 10° até quase 160°, sendo mais comuns
angulagbes entre 50° e 120°. A curva de densidade suavizada sobreposta destaca um pico em
torno de 70°-90°, indicando que a maioria dos eventos é desviada nessa faixa de dngulo elevado.
Na Figura 11 - (b) exibe-se o histograma equivalente para composi¢do predominantemente de
prétons. Aqui as deflexoes sdo manifestamente menores, confinando-se ao intervalo aproximado
de 0° a 60°, com concentracao acentuada abaixo de 30°. A curva de densidade suavizada revela
um maximo em torno de 15°-25°, demonstrando que prétons sofrem desvios mais reduzidos pelo
campo magnético Galactico em comparacdo com nucleos pesados.

Os resultados desta se¢ao mostram que o dngulo de deflexdo # dos UHECRSs ao atravessarem
o campo magnético Galdctico descrito pelo modelo JF12 depende sensivelmente da rigidez F/Z
das particulas. Prétons (Z = 1) apresentam desvios tipicamente da ordem de algumas dezenas
de graus, com pico abaixo de ~ 25° enquanto nicleos pesados como ferro (Z = 26) podem
ser desviados em até ~ 150°, espalhando-se por praticamente toda a proje¢do Mollweide. Esse
contraste evidencia a importancia de se determinar a composi¢cdo primaria dos UHECRs para
reconstituir com precisdo suas trajetérias de origem, mesmo em energias extremas. A combi-
nacao de vetores de deflexdo e histogramas de dngulos fornece, portanto, uma fundamentacao
quantitativa para as futuras tentativas de identificacdo de fontes astrofisicas desses eventos.

4 Propagacao de raios cosmicos

Neste capitulo, descrevemos nosso estudo sobre a propagacao extragalactica de UHECRs empre-
gando o cédigo de simulagao PriNCe (Propagation including Nuclear Cascade equations) [6].
Nosso objetivo é expor os principais aspectos do processo de propagacao e avaliar como a distan-
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Figura 10: (a) Projegdo Mollweide das dire¢oes de chegada observadas dos UHECRs detectados pelo
Pierre Auger Observatory, agrupadas em trés faixas de energia (< 15 EeV em verde; 15-30 EeV em
azul; > 30 EeV em vermelho). As grades a cada 30° em longitude e 15° em latitude permitem localizar
concentragoes e dispersoes angulares antes da aplicagdo do modelo de campo magnético. (b) Projegao
Mollweide das dire¢oes de chegada back-tracked pelo modelo JF12 para as mesmas faixas de energia (<
15 EeV em verde; 15-30 EeV em azul; > 30 EeV em vermelho). O deslocamento dos pontos ilustra o
impacto da deflexdo magnética galactica nas trajetorias originais dos UHECRs.
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Figura 11: Histogramas dos dngulos de deflexao 6 resultantes do back-tracking pelo modelo JF12, para as
composigoes de ferro (a) e protons (b), subdivididos em trés faixas de energia (< 15 EeV em verde; 15-30
EeV em azul; > 30 EeV em vermelho). As curvas de densidade suavizada ilustram a distribui¢do continua
dos desvios em cada caso, ressaltando deflexdes muito maiores para niicleos de ferro em comparacao com
prétons.
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cia de origem, a composicao nuclear e o fluxo dessas particulas influenciam o espectro observado
pelo Observatério Pierre Auger [10].

Podemos dividir a propagacao em dois regimes distintos. No regime Galactico, os raios
cosmicos percorrem apenas o meio interestelar da Via Lactea, atravessando nuvens de gas
ionizado e regides com campos magnéticos cuja coeréncia estende-se por dezenas de parsecs [23].
J& no regime extraGalactico, o foco deste Capitulo, as trajetérias incluem longas distancias entre
galaxias, onde as particulas experimentam o campo magnético de grande escala presente em
filamentos e vazios cdsmicos, além de sofrer perdas adicionais por fotodesintegracdo e interacoes
adiabaticas associadas a expansdo do Universo. Por simplicidade, nao consideraremos o efeito
do campo magnético extragalactico. Uma visdo detalhada deste Capitulo encontra-se na Tabela
abaixo.

Subtoépico II — Comparacao dos resultados com os dados

Objetivo: Simular UHECRs com o cédigo Prince e comparar com os dados
do Observatério Pierre Auger

Tasks:

o Calcular os efeitos de EBL (FEztragalactic Background Light) e perdas de energia
na propagacao extragalatica de particulas.

e Comparar os resultados com o espectro do Observatério Pierre Auger.

4.1 Radiagoes Césmicas e Principais perdas de energia
4.1.1 Radiagoes coésmicas

Nesta secdo, apresentamos as radiagdes de fundo relevantes para a propagacdo de UHECRs e
discutimos os principais processos de perda de energia que delas decorrem. A luz de fundo
extragalactica EBL é a soma de toda a luz emitida em todo o espectro eletromagnético ao longo
da histéria do Universo. Ela inclui os chamados fundos césmicos, que cobrem uma ampla faixa
de comprimentos de onda, desde os raios gama até as ondas de radio, e estdo associados a
fendmenos primordiais [1, 24].

Essas radiacoes cosmicas de fundo sdo campos difusos de fétons que preenchem o espago
e interagem com particulas de alta energia. Entre as mais relevantes estao: a CMB (Cosmic
Microwave Background, ou radiacao césmica de fundo de micro-ondas), a CIB (Cosmic Infrared
Background, ou radiacdo césmica infravermelha) e a COB (Cosmic Optical Background, ou
radiagdo césmica no 6ptico). Nesta segdo, detalharemos cada uma delas e discutiremos como
interferem na propagacao dos raios césmicos, veja Figura 12.

Essas radiagbes sdo importantes porque resultam em efeitos que causam perdas de energia
nos raios césmicos, como a producao de pares, a fotoprodugao de pions (responsavel pelo efeito
GZK) e a fotodesintegracao de nucleos - processos que também serdo explicados nas proximas
subsecoes.

25



Frequency v [GHz]

10° 10° 10* 10° 10? 10
10-6 3 T T T T T T E
107 -
E CMB .
o -8
£ 10 960
=z

107

coBl \\ /B
10" //////%\\\\\« R

10! 10° 10 102 10° 10 10°
Wavelength A [um]

Figura 12: Distribui¢oes Espectrais de Energia esquematicas dos fundos mais intensos do Universo, com
seu brilho aproximado em nWm~2sr~! indicado em cada caixa. Da direita para a esquerda: Radiacio
Césmica de Fundo em Micro-ondas (RCM), Fundo Césmico Infravermelho (RCI) e Fundo Césmico Optico
(COB). Figura retirada de [25].

Radiagbes cosmicas

1. Radiacao Césmica de Micro-ondas (RCM)
2. Radiagao Coésmica Infravermelha (RCI)
3. Radiagdo césmica no Optico (COB)

I. Radiacao césmica de micro-ondas

Cerca de 380.000 anos apds o Big Bang, o Universo havia esfriado até cerca de 3000 K,
tornando-se transparente aos fétons que, até entdao, permaneciam acoplados & matéria. Essa
“liberacao” de radiagdo deu origem ao que hoje chamamos de Radiagdo Césmica de Fundo
em Micro-ondas. A medida que o Universo se expandiu, seus comprimentos de onda foram
esticados (redshift), deslocando o pico de emissdo de aproximadamente 1 pm, na regido visi-
vel-infravermelha, para cerca de 1,9 mm, na faixa de micro-ondas. Atualmente, a CMB apre-
senta uma temperatura de aproximadamente 2.725 K, apenas algumas fragoes de grau acima do
zero absoluto. Como todo raio césmico ultradenso cruza esse campo de fétons, sdo na CMB que
ocorrem mecanismos cruciais de perda de energia, desde a producdo de pares elétron-positron
até a fotoproducao de pions, fundamentais para modelar o espectro observado em detectores
terrestres [11, 25]..

II. Radiagao cosmica infravermelha
A Radiagao Césmica Infravermelha de Fundo (RCI) corresponde a um brilho difuso de f6tons

infravermelhos que preenche todo o espago. Em vez de provir de fontes pontuais, ela resulta da
soma de toda a radiagdo infravermelha emitida por estrelas, galdxias e outros objetos ao longo
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da historia césmica. Grande parte dessa luz original jamais nos chega diretamente: durante seu
trajeto, poeira e gas absorvem radiagao ultravioleta e visivel e reemitem essa energia em com-
primentos de onda mais longos, no infravermelho, pelo chamado processo de emissao térmica —
responsavel pela parcela dominante da RCI. Além disso, contribuem para esse fundo a radiagao
sincrotron, gerada por elétrons acelerados em campos magnéticos, e a emissao resultante da
recombinag¢do de atomos de hidrogénio e hélio no universo primordial.

Como um verdadeiro “registro féssil” do Universo, a RCI contém informagoes valiosas sobre
a formacdo de galaxias, a evolugdo de nuvens de poeira e os mecanismos de aglomeracdo da
matéria em grande escala ao longo do tempo césmico [11, 25].

III. Radiagdo césmica no optico

O Fundo Césmico Optico (COB) corresponde ao brilho difuso na faixa visfvel do espectro
eletromagnético: a luz “que nossos olhos poderiam captar” se nao fosse tao fraca. A maior
parte desse brilho origina-se das estrelas formadas ao longo da histéria césmica, sobretudo em
galdxias com redshift z < 10, ou seja, relativamente préximas em termos astronémicos. Fontes
adicionais incluem reinos ativos em torno de buracos negros supermassivos (AGNs), explosoes
de supernova e até eventuais decaimentos de particulas exéticas.

O COB funciona como um “registro fotografico” do Universo: nele estao impressos vestigios
do nascimento e da morte estelar, desde as primeiras geragoes de estrelas da Populacao III até as
galdxias mais recentes. Comparar o brilho total do COB com a soma da luz atribuida a objetos
individuais ajuda a quantificar quanta radiacdo visivel ainda permanece sem identificagdo.

[26]

4.2 Perdas de energia
4.2.1 Fotoproducao de pions e o efeito GZK

Os proétons e outros ntcleos interagem com os fétons difusos que preenchem o Universo, e essa
probabilidade cresce com a energia da particula. Quando um préton ultrarrelativistico possui
energia no referencial de centro de massa superior a ~ 280MeV (seu limiar para a fotoprodugao

02%eV, a colisao com um féton da CMB pode

de pions) e energia no laboratério da ordem de 1
gerar uma ressonancia A", seguida da producdo de pions e da consequente perda de energia do
préton original.

Esse mecanismo, conhecido como efeito GZK (Greisen—Zatsepin—Kuzmin) devido aos seus
descobridores, impde um “corte” no espectro de raios cosmicos observaveis na Terra. Esquema-

ticamente (ver Figura 13), temos:

p+7ro
p+yems — AT —
n+nt

A ressonancia AT existe por apenas ~ 10724s, tempo suficiente para fragmentar o préton em
um pion e um nucleon, o que reduz tipicamente ~ 200MeV da energia cinética do préton por
interagao [11, 23].

Além de responséaveis pelo corte no espectro de prétons, esses processos geram raios gama: os
pions neutros decaem quase instantaneamente em pares de fétons: 70 — v+, ou, em menores
proporcoes, em léptons e fétons: 70 — et +e~ 4. Dessa forma, a energia perdida pelo préton
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Figura 13: Esquema ilustrativo do Efeito GZK: interacdo de um préton ultraenergético com fétons do
Fundo Coésmico de Micro-ondas, levando a producao de pions e a perda de energia do préton.

é, indiretamente, convertida em radiagdo gama. Por fim, define-se a esfera GZK como o raio
maximo de origem de particulas que ainda chegam a Terra com energia acima do corte, uma
distancia além da qual as perdas acumuladas na fotoproducdo de pions tornam sua deteccao
invidvel [11].

Curiosidade sobre a descoberta do pion!

César Lattes e o mediador da forca nuclear

Em 1935, o fisico japonés Hideki Yukawa propds que a forca forte, responsavel
pela coesdo dos niicleos atomicos, seria mediada por uma nova particula: o méson .
Dois anos depois, em 1937, Carl D. Anderson e Seth H. Neddermeyer, ao buscarem esse
“pion”, identificaram por acaso o muon (u), cuja massa (= 105MeV) era préxima aquela
prevista para o m (135-140 MeV), o que gerou a confuséo inicial.

Ja em 1943, tedricos previram que o pion decairia em um muon, que por sua vez se de-
sintegraria em um elétron e neutrinos, sequéncia de decaimentos confirmada experimen-
talmente em seguida. Em 1946, o brasileiro César Lattes obteve uma bolsa de estudos,
curiosamente financiada por uma empresa de charutos, para trabalhar na Universidade
de Bristol, no grupo de Cecil Powell (futuro Nobel de Fisica, 1950) e Giuseppe Occhialini,
que ja colaborara com cientistas da USP.

Pouco depois, Lattes contribuiu decisivamente para a descoberta experimental definitiva
do pion [27]. Lattes introduziu no Brasil o uso de emulsoes nucleares “supercarregadas”,
peliculas fotograficas aprimoradas com compostos como o borato, nas quais particulas
ionizantes deixam trilhas que podem ser examinadas ao microscopio. Essa técnica, fun-
damental para o mapeamento de eventos de particulas, formou geracoes de pesquisadores
brasileiros em fisica de altas energias [28]. Em experimentos com ciclotrons, aceleradores
que impulsionam prétons em trajetorias helicoidais, Lattes observou diretamente mésons
7T e m~ produzidos por fotoproducao, marcando a primeira geracao controlada dessas
particulas em laboratério [27].

4.2.2 Producao de pares

O processo de produgdo de pares, visto do referencial do nicleo, pode ser representado pela
reacao
A+yens = A+et e,
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onde A é o nucleo carregado, inicialmente em repouso. Nesse fendmeno, um féton de alta
energia interage com o niicleo, gerando um par elétron—positron sem alterar significativamente
o nucleo, veja Figura 14. Esse processo ocorre quando a energia do féton atinge o limiar de
aproximadamente 1 MeV [24].

Como a fragdo de energia perdida em cada interacdo é muito pequena, a produgao de pares
pode ser tratada como um mecanismo continuo de atenuacdo. No referencial de laboratério,
adotando-se m~ = 0, a condi¢ao de conservagao de energia para este processo torna-se:

EaByous = Am(mA+ ATm)

onde Am = 2m, ¢é o incremento de massa correspondente ao par elétron—pésitron [23]. Além

YCMB

Figura 14: Producgdo de pares: um féton da CMB interage com um nicleo A, gerando um par elé-
tron—pésitron.

disso, o par formado pode aniquilar-se, emitindo dois fo6tons de energia aproximadamente igual
a massa de repouso do elétron (0.511 MeV cada). Esses raios gama secunddrios contribuem
para o fluxo observado na Terra, nao proveniente diretamente de fontes astrofisicas, mas sim de
interagoes de particulas durante sua propagacao [1, 11].

4.2.3 Fotodesintegracao de nicleos pesados

A fotodesintegracao (ou fotoerosdo) é o mecanismo de perda de energia mais eficiente para
nicleos com nimero de massa A > 2. Ela ocorre quando um nicleo interage com um féton de
alta energia, tipicamente da radiagdo cosmica de fundo, e se fragmenta em niicleos mais leves.
Durante a propagacgao intergaldctica, esses nucleos perdem energia pela emissdao de prétons,
néutrons ou agrupamentos como ntcleos de hélio. Por exemplo, um atomo de silicio pode
sucessivamente liberar fragmentos “He ao colidir com fétons de fundo.

Nesta subsecdo, examinamos quatro regimes principais de fotodesintegracao:

1. Ressonincia de Dipolo Gigante (GDR): Atua em energias de f6ton no ntcleo entre
~ 10 e 30 MeV, produzindo um pico largo na secdo de choque de absorgdo de ~ pelos
nicleos, caracteristico de oscilages coletivas de prétons contra néutrons [11].

2. Mecanismo Quasi—Deuteron (QD): Para energias até ~ 150 MeV, o féton interage
preferencialmente com pares de niicleons (préton—néutron) dentro do nicleo, que se com-
portam como um “mini-deutério” (2H), promovendo sua quebra [11].

3. Producgao de Mésons: Em energias intermedidrias, o foton pode excitar estados bari-
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onicos (ressonancias), por exemplo
y4+p — A(1232) — p+7°,

onde A(1232) decai num préton e um pion neutro [29].

4. Foto—Fragmentacao (PF): Acima de ~ 1 GeV, o nicleo sofre fragmentacao miltipla,
emitindo diversos fragmentos leves e nucleons, esvaziando progressivamente sua massa e

energia.

Em cada etapa, o niicleo original perde energia de forma quase continua, pois a fragdo de energia
removida em cada interacdo é pequena. A medida que as interacdes se sucedem, o 4tomo torna-
se cada vez mais leve, modificando sua composicao nuclear e influenciando o espectro final dos
UHECRS detectados na Terra. A figura 15 ilustra esse fendmeno:

g . He
OQ
~ . He
O

Fotodesintegracao

Figura 15: Esquema de fotodesintegracdo de um nicleo de silicio (Si) por um féton de alta energia,
resultando na emissdo de nicleos de hélio (He).

A figura 16 apresenta alguns aspectos da fotodesintegracao mencionados. Podemos concluir
alguns pontos a partir delas:

(a) A figura (a) mostra a secao de choque total oy da fotodesintegragdo em fungao da energia
do féton incidente, evidenciando a probabilidade de ocorréncia do processo em diferentes
faixas de energia. Identificam-se claramente os picos correspondentes a GDR (ressonéncia
de dipolo gigante), QD (quasi-deuteron), ISOBAR, (producao de mésons via ressonancias
baridnicas) e fragmentagdo nuclear, conforme discutido anteriormente.

(b) A figura (b) apresenta o nimero médio de niicleons emitidos por interagao versus a energia
do féton, fornecendo uma estimativa da energia perdida pelo nicleo em cada evento. A
curva de fragmentacdo aparece com uma faixa sombreada, que representa a incerteza entre
dois cendrios extremos: evaporacao gradual do nucleo remanescente versus destruicao

instantanea na primeira interagao.
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Figura 16: Contribuigoes dos diferentes processos (GDR, QD, ISOBAR e fragmentaciao) para a fotode-
sintegragdo nuclear. Figuras retiradas de [30]

4.3 PriNCe - Propagation including Nuclear Cascade equations

O c6digo PriNCe (Propagation including Nuclear Cascade equations) calcula a propagagao de
UHECRSs ao longo de trajetorias extragalacticas, incorporando processos fisicos como perdas de
energia, interagoes com fétons de fundo e transformagdes de nicleos devido a fotodesintegracao.
Matematicamente, o problema reduz-se a integracdo de um sistema de equagoes diferenciais
que governam a evolugdo, em tempo e energia, da densidade comével Y;(E;, z) para cada espécie
de particula i (prétons, nucleos leves e pesados, etc.). Aqui, Y; é a quantidade média de
particulas i por unidade de volume em um Universo em expansdo. A equacao geral é:

o -
- _7[bad(Evz)}/Z] OF

=35 e (.20 =7 (B )Vt Qi)+ 1B, (1)

onde:
e 0,Y; — variacdo temporal da densidade comdvel da espécie i.
o bag = —FEnq — taxa de perda de energia por expansao césmica (perdas adiabaticas).

¢ beto— = —E_+,— — perdas por producio de pares elétron-pésitron na interacio com a
radiagéo de fundo.

. Ti_l — coeficiente de interacao fotonuclear (inclui decaimentos espontaneos e fotodesinte-

gracgao).

e (Qj-i]Y;] — termo de acoplamento que representa o surgimento de particulas i a partir da
fragmentagdo ou decaimento de espécies j.

o Ji(E,z) — termo fonte, definindo a injegao de particulas i pelas fontes astrofisicas.

Em lugar de uma simulacao tridimensional completa, assume-se que, em altas energias,
as particulas descrevem trajetorias essencialmente retilineas (regime balistico), dada a fraca
deflexao pelos campos magnéticos coerentes em escalas galacticas e intergalacticas. Dessa forma,
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a dependéncia temporal pode ser convertida em funcao do redshift z, simplificando a modelagem
sem comprometer a precisdo em regimes de alta energia [6].
O cb6digo permite ainda parametrizar as fontes de UHECRs quanto a:

1. Espectro de emissao: forma e normalizacdo da distribuicdo de energia.
2. Composicao nuclear: fragoes relativas de prétons, hélio, carbono, ferro etc.

3. Distribuicdo no espago—tempo: fontes isotrépicas e homogéneas, separadas por dis-
tdncias muito inferiores ao comprimento de difusao efetivo.

Com essa formulacdo, o PriNCe gera perfis espectrais simulados que podem ser comparados
diretamente com o espectro observado pelo Observatério Pierre Auger, permitindo explorar
sistematicamente o impacto da distancia, composi¢do e evolug¢io da populagdo de fontes sobre
o sinal detectado.

4.4 Simulacgoes e resultados

Nesta segao apresentamos os resultados da propagagao utilizando o cédigo PriNCe [6]. Realiza-
mos diferentes simulagoes variando as distancias das fontes para avaliar o impacto das perdas de
energia e da composi¢do quimica no espectro total de particulas medido. Para isso, simulamos
um espectro de injecao “hard” (indice espectral v =1.0) com composi¢oes mistas de elementos

0197 eV, respec-

na fonte , fixando as energias minima e maxima em Fyj, = 10%eV e B =2 x 1
tivamente. As simulagdes isotropicas incluem fontes até D¢ &~ 3400 Mpc (equivalente a z =~ 1,0
%), Além disso, comparamos diferentes modelos de EBL para quantificar como a atenuacio

extragalactica afeta o espectro final [25].

4.4.1 Efeito da distancia e composicao no espectro de energia

As particulas s@o geradas nas fontes segundo uma lei de poténcia (dN/dE = E~7) e propagam-
se pelo meio intergalactico, interagindo com a radiacdo coésmica de fundo conforme discutido
na Secao 4.1.1. O grafico 17 ilustra as diferengas entre os modelos de EBL implementados no
codigo, sendo que, neste trabalho, adotamos os modelos de Gilmore e de Dominguez [31].

Nas Figuras 18 apresentamos o resultado da injecao “hard” de ferro e nitrogénio, ilustrando
em cada painel colorido as contribuicoes de diferentes faixas de redshift, e comparando os mo-
delos de EBL de Gilmore et al. (linha cheia) e Dominguez et al. (linha pontilhada) [25].
Observa-se que, & medida que o redshift aumenta, o pico de E3.J(FE) desloca-se para energias
progressivamente menores e sofre reducao de amplitude, devido ao aumento do processo de foto-
desintegracao, gerando uma maior contribuicdo de particulas leves. No modelo de Dominguez,
a supressdo do fluxo torna-se mais pronunciada em E > 109 eV, achatando o contorno do
pico principal; j& no modelo de Gilmore a atenuacdo é um pouco menor, resultando em um pico
ligeiramente mais estreito e deslocado para energias superiores. Essas diferencas tornam-se es-
pecialmente evidentes nos painéis de maior redshift, onde a escolha do modelo de EBL impacta
de forma significativa a forma e amplitude do espectro de particulas.

Como mostrado na Figura 19, os trés modelos de composicdo quimica apresentam comporta-
mentos distintos quando confrontados com os dados experimentais do Pierre Auger Observatory

5Em um modelo CDM plano com Hg =70 kms™'Mpc™!, ©,, =0.3 e Q) = 0.7, a distancia comével
até z=1¢é D¢ ~ 3400 Mpc.
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Figura 17: Densidade espectral de fétons do fundo extraGaldctico de luz no redshift z = 0, representada
como E-n(E) em unidades de cm ™3 versus a energia do féton em GeV. As curvas correspondem aos
modelos de Franceschini et al. (azul), Inoue et al. (laranja), Gilmore et al. (verde) e Dominguez et
al. (vermelho) [31]. Observa-se um pico comum em torno de E ~ 10711-1072GeV, relacionado ao
infravermelho e 6tico, seguido por uma segunda estrutura menor no ultravioleta. As pequenas diferencas
entre os modelos na regido Otica refletem distintas estimativas da evolucao estelar e do actimulo de
poeira, enquanto o corte abrupto indicado pela linha vertical vermelha (E ~ 1078GeV) evidencia a
energia maxima considerada no modelo de Dominguez et al.

Tabela 4: Composigdes dos Modelos A, B e C

Modelo  fu  foe fN  fsi [fre

A 05 03 281 46 0.2
B 06 01 01 0.01 0.0
C 0.0 673 281 4.6 0.0

(Auger 2017 [32]), veja Tabela 4. No modelo A observa-se boa concordéncia com os pontos ex-
perimentais na regido de transicio (10'8-10'% eV), porém a curva tedrica tende a superestimar

o fluxo acima de ~ 1019

eV, indicando que a presenca significativa de prétons e hélio pode ser
excessiva em energias mais altas. J4 o modelo B, quase puramente leve, falha em reproduzir a
regido conhecida como “tornozelo” em ~ 1087 eV e exibe uma queda abrupta acima de 10
eV, afastando-se dos dados Auger e sugerindo que uma mistura quase sem nicleos pesados nao
é compativel com o espectro observado. Por fim, o modelo C, em que a composicdo é dominada
por hélio e nitrogénio, ajusta com maior precisdo tanto o “tornozelo” quanto a inclinagao de
decaimento do fluxo até 10?0 eV, mostrando concordancia ampla com os pontos experimentais
na faixa de 10'85-10'5 eV. Esses resultados, resumidos na Tabela 4, indicam que cendrios
com predominio de elementos intermediarios e contribui¢ées moderadas de componentes leves
(como no modelo C) oferecem a melhor descrigdo do espectro de raios césmicos ultrarrapidos
observados pelo Pierre Auger

4.4.2 Efeito das perdas de energia no espectro de particulas

Nesta secao analisamos como diferentes mecanismos de perda de energia moldam o espectro de
particulas observado, partindo de uma emissao isotropica de composi¢ao descrita pelo Modelo
C (veja Tabela 4) na fonte e acrescentando progressivamente os processos de producdo de par,
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Figura 18: Gréficos para diferentes valores de redshift (z) com energia méxima de E = Z x 10197 &V.
Cada subfigura mostra o espectro correspondente ao valor de z indicado na legenda.
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Figura 19: Comparacdo entre os espectros energéticos previstos pelos modelos A, B e C e os dados
experimentais do Pierre Auger Observatory (pontos pretos) de 2017 [32]. Cada curva representa E3.J(E)
em funcdo da energia F, evidenciando como varia¢ées na composicdo quimica influenciam a forma do
“tornozelo” e a inclinacio de decaimento do fluxo até ~ 1020 eV.
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fotodesintegragdo e perdas adiabdticas. Cada um desses efeitos introduz supressées especificas
em distintas faixas de energia, de modo a alterar tanto a inclinacdo quanto a amplitude do
espectro final.

Na Figura 20 apresentamos inicialmente o caso em que ndo se considera a produgao de
pares ao longo da propagacdo. Observa-se que, sem essa perda, a curva E3.J(E) (linha marrom
escura) permanece elevada e suave até energias superiores a 10! GeV, ndo exibindo a diminui¢io
caracteristica esperada pela interacdo proton—féton no fundo de micro-ondas césmico. Como
os prétons ndo perdem energia, o fluxo é maior nesta regido do espectro. Os pontos pretos
correspondem aos dados do Pierre Auger Observatory (2017) e mostram um declinio mais

019.5

acentuado acima de ~ 1 eV, evidenciando a importancia de incluir a produgao de par para

reproduzir corretamente a forma do “tornozelo” e a queda do fluxo em altas energias.

Auger 2017

102 m

10! 4

E3 ) [GeVZ cm™2 571 sr1]

100 T T T
10°? 1010 1011

E [GeV]

Figura 20: Espectro E3.J (E) para emissdo isotrépica sem perdas por produgéo de par. A curva continua
marrom mostra o resultado teérico obtido sem incluir esse mecanismo, em contraste com os pontos
experimentais do Pierre Auger Observatory (2017) [32].

Quando nao se consideram as perdas adiabaticas, ou seja, a diluicdo de energia das particulas
devido a expansao do Universo, o espectro resultante permanece excessivamente “duro” em bai-
xas energias, gerando um fluxo elevado e quase plano até cerca de 10%° GeV, conforme ilustrado
na Figura 21. A curva marrom continua, obtida sem esse mecanismo, exibe um pico deslocado
para energias inferiores e ndo apresenta o achatamento gradual observado experimentalmente
entre 10? e 10105 GeV. Além disso, a falta de perdas adiabaticas faz com que a contribuicao de
nicleos leves (A =2-4) e intermediarios (A = 5-14) mantenha-se exageradamente alta, enquanto
os dados do Auger indicam um declinio mais acentuado nessa regiao. Portanto, ndo considerar
as perdas adiabaticas leva a uma discrepancia significativa no formato do “tornozelo” e impede
um adequado ajuste do modelo ao espectro observado.

Por fim, quando as perdas por fotodesintegracio sdo ignoradas, o espectro final exibe um
comportamento significativamente mais duro em energias elevadas, conforme ilustrado na Fi-
gura 22. Com a composicao de fonte dominada por hélio (fge = 67.3), nitrogénio (fx =28.1) e
silicio (fs; = 4.6), observa-se que, sem a desintegracao dos nicleos ao interagirem com fétons de
EBL e CMB, a contribui¢do de componentes mais pesados (particularmente silicio e nitrogénio)
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Figura 21: Espectro E3J(E) para emissdo isotrépica com perdas por producio de par e fotodesintegra-
¢ao incluidas, mas sem considerar perdas adiabaticas devido a expansao césmica. As curvas coloridas
representam contribui¢des por faixas de massa (A =1 em vermelho, 2 < A <4 em cinza, 5 < A <14
em verde, 15 < A <27 em laranja e 28 < A < 56 em azul), enquanto a linha marrom continua mostra
o espectro total. Os pontos pretos sdo os dados experimentais do Pierre Auger Observatory (2017). A
auséncia de perdas adiabaticas resulta em um “ankle” excessivamente duro em baixas energias e em um
pico deslocado, evidenciando a importancia desse mecanismo para reproduzir corretamente a forma do
espectro ultrarrapido.

permanece pronunciada até ~ 10! GeV. Isso resulta em um pico deslocado para energias maiores
e em uma queda menos abrupta do fluxo em comparagdo com os dados do Pierre Auger Ob-
servatory (2017) [32]. Em suma, desprezar a fotodesintegragao faz com que os niicleos pesados
cheguem ao observador com energia excessiva, impedindo que o modelo reproduza corretamente
0 “tornozelo” e a supressdo esperada acima de ~ 10-2eV.

Neste capitulo, concluimos que as simulacoes realizadas com o cédigo PrilNCe revelam que
a forma do espectro de UHECRs depende de maneira critica da distancia das fontes, da com-
posicdo quimica injetada e dos mecanismos de atenuagao extragalactica. Ao variar o alcance
das fontes até z ~ 1 (Figura 18), observamos que contribuigoes de altas distancias deslocam o
pico de E3.J(FE) para energias menores e reduzem sua amplitude, efeito acentuado quando se
adota o modelo de EBL de Dominguez em comparacao ao de Gilmore. A comparacao entre os
trés cenarios de composigao (Tabela 4, Figura 19) demonstra que misturas ricas em elementos
intermediarios (modelo C) reproduzem com maior fidelidade o “tornozelo” e a supressao acima
de 1095 eV registradas pelo Pierre Auger (2017) [32]. Finalmente, a inclusdo de todas as per-
das de energia: producgdo de pares, fotodesintegracdo e adiabdaticas, é essencial para modelar
corretamente tanto o formato quanto a inclinagdo do espectro observado, evidenciando que a
combinacao desses processos fisica e cosmoldgica é indispensavel para a interpretacao robusta
dos UHECRs.
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Figura 22: Espectro E3.J(E) resultante de emissio isotrépica com composicio mista na fonte, sem incluir
perdas por fotodesintegragdao. As curvas coloridas correspondem as contribuicoes de diferentes intervalos
de massa atomica (A = 2-4 em cinza, 5 < A <14 em verde e 28 < A < 56 em azul), enquanto a linha
marrom continua representa o espectro total. A auséncia de fotodesintegracdo mantém um excesso de
nicleos pesados em altas energias, resultando em um pico deslocado para energias maiores e em uma
supressao menos acentuada acima de ~ 1019-5eV.

5 Conclusao

Este trabalho visou investigar os mecanismos que moldam o espectro de UHECRs desde sua
emissao na fonte até a deteccdo em Terra, combinando analise de dados piiblicos do Observa-
tério Pierre Auger com simulac¢Ges numéricas de propagacao extragaldctica. Nosso objetivo foi
quantificar como a distancia das fontes, a composicdo quimica inicial e os diferentes proces-
sos de perda de energia interagem para produzir o formato observado do espectro, incluindo o
“tornozelo” e a supressdo em altas energias.

Inicialmente, exploramos a qualidade e a distribui¢do dos eventos hibridos liberados pelo
Auger até 2020, estabelecendo a base empirica para calibrar nosso cédigo de propagagao PriNCe
[6]. Em seguida, investigamos o papel do campo magnético Galactico na deflexao e difusdo das
particulas, aplicando o modelo Jansson & Farrar (JF12) para quantificar o efeito das compo-
nentes regular, estriada e turbulenta sobre as trajetorias dos UHECRs. A anélise de N =59
eventos hibridos do Pierre Auger revelou que a distribuicao em trés faixas de energia: 12 even-
tos (=~ 20%) com E < 15 EeV, 35 (= 60%) em 15—30 EeV e 12 (= 20%) acima de 30 EeV, esta
diretamente refletida nos angulos de deflexdo médios. Para protons, obtivemos

(0), = 22°+13°,

com cerca de 75% dos desvios abaixo de 30°. J4 para nicleos de ferro, a deflexao média elevou-se
a
(0)pe = 90°+35°,

com a maioria dos eventos desviados entre 50° e 120°.
Na etapa de propagacao extragalactica, incorporamos de forma progressiva os principais
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mecanismos de atenuacdo: producao de pares, fotodesintegracao e perdas adiabaticas, em dife-
rentes cenarios de composicao, variando desde injecao rica em protons até misturas dominadas
por hélio e nitrogénio. Também comparamos distintos modelos de EBL (Gilmore e Dominguez)
para avaliar a sensibilidade do espectro final ao nivel de radiagdo de fundo. Os resultados mos-
tram que apenas a combinagao adequada de composigoes intermediarias (CNO) e a incluséo de
todos os processos de perda reproduz com fidelidade o “tornozelo” e a supressao em altas ener-
gias do espectro, ressaltando a importancia de cada efeito fisico e cosmoldgico na interpretacao
dos UHECRs. As simulagoes extragalacticas usando o modelo C de composigao (predominancia

01956V com

de CNO) reproduziram o “tornozelo” em ~ 10'¥7eV e a supressdo acima de ~ 1
divergéncias relativas inferiores a 10% em toda a faixa.

O Observatorio Pierre Auger desempenha um papel crucial no estudo das propriedades dos
raios cosmicos de mais altas energias, fornecendo um dos maiores conjuntos de dados hibridos
disponiveis, combinando detectores de particulas em superficie com telescépios de fluorescéncia.
Gracas a sua vasta area de coleta e a sensibilidade a varias componentes do chuveiro atmosférico,
o Auger permite determinar com precisdo a energia, a composicao e a profundidade do maximo
desenvolvimento do chuveiro (Xpyax) das particulas incidentes, abrindo janelas para testes fi-
sicos além do Modelo Padrao em regimes de energia inalcangdveis por aceleradores terrestres.
Além disso, suas observacoes do espectro, da anisotropia e da composi¢do enriquecem nosso
entendimento sobre os mecanismos de aceleracdo em fontes astrofisicas e sobre os processos
de interacdo envolvendo radiagdo de fundo, consolidando o Observatério como uma referéncia
essencial para toda a comunidade de fisica de altas energias.
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