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“Devemos considerar antes como um acidente que a Terra e
presumaivelmente todo o Sistema Solar contém uma preponderancia

de elétrons negativos e protons positivos. E completamente possivel
que para alguma das estrelas i1sto seja de outro jeito”.

P. A. M. DIRAC, 1933
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RESUMO

A dissertacao considera dois topicos de interesse da magnetosfera interior. O primeiro
trata do experimento APEX, a bordo do satélite FBM, o qual tem como objetivo
principal medir os fluxos de elétrons, prétons e particulas alfa no ambiente mag-
netosférico interior. Sdo apresentadas as caracteristicas da resposta do telescépio,
que consiste de quatro detectores de particulas carregadas. Utilizam-se simulagoes
Monte Carlo para calcular a resposta geométrica do telescopio e o método de calculo
numérico para calcular a resposta dos detectores do telescépio a passagem das par-
ticulas através dos detectores. A configuracao do telescopio permite medir elétrons
de 0,15 até 4 MeV, prétons de 3,5 até 80 MeV e alfas de 18 até 200 MeV, com
respostas geométricas variando de 0,26 até 0,076 cm?sr nestas faixas de energia. A
segunda parte apresenta uma estimativa tedrica do fluxo de antiprétons no ambi-
ente magnetosférico interior. Para a producao de antiprétons, interagoes dos raios
cosmicos com o material neutro do espaco proximo da Terra sao assumidas como
fonte. Para as estimativas do fluxo de antiprétons, um cédigo numérico de cascatas
de interacoes dos raios cosmicos ¢é utilizado. Inicialmente, para verificar o método
adotado, estimativas do fluxo de antiprétons no espaco interestelar devido as inte-
ragoes dos raios cdésmicos com o gas interestelar sao realizados, e comparagoes com
observagoes experimentais mostram uma concordancia satisfatéria. Tendo em vista
que o oxigénio tem uma se¢ao de choque maior e que esta espécie tem alta densidade
em altitude L~1,2 (em comparagdo com outros dtomos), sao realizados célculos do
fluxo de antiprétons na magnetosfera. As estimativas indicam fluxos de 0,08 até 0,8
antiprétons/(cm? srs GeV) em energias de 0,1 até 2GeV, com uma possivel confi-
guragao de um cinturao de radiagdo na magnetosfera interior. Estes fluxos sao uma
ordem de magnitude maior que o fluxo interestelar de antiprétons estimado.






CALCULATION OF THE RESPONSE OF THE APEX
EXPERIMENT TELESCOPE AND THEORETICAL ESTIMATES OF
THE ANTIPROTON FLUX IN THE INNER MAGNETOSPHERE

ABSTRACT

The dissertation deals with two topics concerning the inner magnetosphere. The first
part is devoted to the satellite experiment APEX on board the FBM satellite which
has as principal objectives the measurements of the fluxes of the electron, proton and
alpha particle environment in the inner magnetosphere. The telescope response cha-
racteristics consisting of the four charged particle detectors is presented. The Monte
Carlo simulations of the geometrical response of the telescope and the numerical
calculation method of the energy losses of the particles during their passage through
the detector elements were performed. The configuration of the telescope permits
measurements of electrons (0.15 to 4 MeV), protons (3.5 to 80 MeV) and alphas (18
to 200 MeV) with the geometrical response of the telescope varying between 0.26 to
0.076 cm?sr in these energy ranges. The second part presents theoretical estimates
of antiproton fluxes in the inner magnetosphere enviroment. For the production of
antiprotons, the cosmic rays and their interactions with the neutral species in the
near-Earth space are assumed as the source. The cosmic ray nuclear cascade interac-
tions and transport utilize a numerical code for these estimates. Initially, to verify
the implementation of the code, estimates of the antiproton fluxes in interstellar
space due to cosmic ray interactions with the interstellar gas are performed, and
comparison with experiments shows satisfactory agreement. Having perceived that
oxygen has a large interaction cross section, and also recognizing that this species
has high density at L ~ 1.2 altitude compared to other atoms, calculations are per-
formed to obtain the equilibrium antiproton fluxes in the inner magnetosphere due
to cosmic rays. The calculated fluxes are 0.08 to 0.8 antiprotons/(m?srsGeV) at
energies of 0.1 to 2 GeV, with a possible configuration as a radiation belt in the
inner magnetosphere. These computed trapped fluxes are an order of magnitude
higher than interstellar antiproton fluxe estimates.
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CAPITULO 1
INTRODUCAO

Recentes investigacoes na regiao da magnetosfera interior proxima da Terra tém
assumido grande importancia, principalmente pelo estudo da fisica dos cinturoes
de radiacao. Esta dissertacao considera o estudo de dois aspectos da magnetosfera
interior: calcular as respostas geométrica e dos detectores do telescopio APEX| e a

estimativa tedrica do fuxo de antiprétons na magnetesfera interior.

O grupo de Ambiente de Radiagdo na Magnetosfera (AMR) do Instituto Nacional
de Pesquisas Espaciais —INPE estd planejando o experimento APEX (Alpha, Pro-
ton and Electron Monitoring Ezperiment in the Magnetosphere) a bordo do Micro-
Satélite Franco-Brasileiro (FBM). O experimento utiliza um telescépio de particulas
com detectores de silicio. A primeira parte da dissertagao é dedicada a determina-
¢ao das caracteristicas do telescopio. O nimero de eventos observados pelo telesco-
pio (associado ao numero de particulas que atravessam os detectores do telesc6pio)
depende, dentre outras, da resposta geométrica do telescépio e das respostas dos

detectores.

Para calcular a resposta geométrica do telescopio aplicaremos um método geral, que
pode ser usado para qualquer tipo de geometria, baseado em uma solugao por simu-
lacao Monte Carlo. Neste método, assumimos valores aleatorios para os parametros
de incidéncia das particulas que se encontram dentro do campo de visao dos detec-
tores, para estimar os valores e a dependéncia com a energia dos fatores geométricos

do telescépio para diferentes espécies de particulas.

Conhecidas as propriedades fisicas e dimensoes do material dos detectores, dos ate-
nuadores e da janela do telescopio, e a partir das férmulas que descrevem as perdas
de energia das particulas, i. e., elétrons, prétons e particulas alfa em um meio,
calculamos a energia depositada pelas particulas nos detectores, na sua passagem

pelo telescopio, a qual esta relacionada com a resposta dos detectores.

O interesse pelos raios césmicos ao redor da Terra esta crescendo devido ao uso de
instrumentacao muito sofisticada e pesada a bordo de baloes, veiculos espaciais e na
Estacao Espacial Internacional. Dentre os principais interesses, temos a determina-
¢ao dos fluxos de antimatéria. A recente descoberta da existéncia dos positrons com

fluxos maiores do que os fluxos de elétrons (Alcaraz, 2000) —na faixa de 100 MeV,
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em altitudes equatoriais de ~ 400 km— é o melhor exemplo. Com esta motivacao,
na segunda parte da dissertagao, examinamos as possiveis fontes e mecanismos de

producao de antiprétons.

Os raios cosmicos, em sua propagacao, interagem com o gas interestelar e produ-
zem uma variedade de particulas secundarias, dentre elas antiprétons. A producao
e propagacao de antiprotons secunddarios no meio interestelar sao estimados para
comparar os fluxos de antiprétons observados por experimentos em baloes. Pos-
teriormente, consideramos as interagoes dos raios cosmicos primarios com atomos
atmosféricos nas proximidades da Terra, para examinar a possibilidade de produ-
¢ao de antiprotons e sua acumulagao geomagnética sob forma de um cinturao de

radiacao de antiprétons na magnetosfera terrestre.

Para calcular a producao de antiprétons em reacoes nucleares de particulas inci-
dentes com alvos colisionais de complexa composicao quimica, aplicamos o codigo
computacional de reagoes nucleares (SHIELD) desenvolvido no Instituto de Fisica

Nuclear de Moscou-Ruissia (Dementyev; Sobolevsky, 1999).

Este trabalho foi dividido em mais seis capitulos, descritos a seguir:

e CAPITULO 2- EXPERIMENTO APEX: Neste capitulo é feito um resumo
das motivacoes e objetivos, bem como uma descri¢cao basica operacional do
Experimento APEX. Além disso, uma introducao sobre a medicao do fluxo

de particulas por um telescépio a bordo de satélites é abordado.

e CAPITULO 3 - RESPOSTA DO TELESCOPIO APEX: O cilculo da res-
posta geométrica para particulas incidentes no telescopio é feito. Uma re-
visao dos processos de perda de energia, para particulas carregadas se mo-
vendo em um meio material, sao abordados, para posteriormente calcular

a resposta dos detectores do telescopio APEX.

e CAPITULO 4 - ANTIPROTONS SECUNDARIOS: Este capitulo contém
o fundamento fisico e a significancia dos antiprotons na radiacao césmica.
Posteriormente calculamos a producao de antiprotons no meio interestelar

e no meio magnetosférico.

e CAPITULO 5 - FLUXO INTERESTELAR DE ANTIPROTONS SE-
CUNDARIOS: Neste capitulo, estimamos o fluxo de antiprétons secun-
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darios interestelar e comparacoes com medigoes experimentais sao feitas.

e CAPITULO 6 - FLUXO MAGNETOSFERICO DE ANTIPROTONS: O
objetivo principal do trabalho é abordado neste capitulo, i. e., a estimativa

do fluxo de antiprotons na regiao magnetosférica.

e CAPITULO 7 - CONCLUSOES E CONSIDERACOES FINAIS: Conclu-
soes e perpectivas de trabalhos futuros neste setor da pesquisa espacial

sobre os resultados obtidos sao feitas.
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CAPITULO 2
EXPERIMENTO APEX

Muitos satélites lancados até hoje para estudos geofisicos tém monitorado essencial-
mente as regioes polares e aurorais, por possuirem orbitas com inclinagoes >17° em
relagdo ao equador e/ou trajetérias elipticas. Estas érbitas permitiram estudar os
cinturdes de radiagao, corrente anular ou calotas polares. O satélite CRRES (Combi-
ned Release and Radiation Effects Satellite), com inclinagao equatorial de 15° e com
érbita altamente eliptica (L=2—8) !, forneceu informagao limitada sobre as regices
equatoriais e da regiao de plano de plasma. O satélite Franco-Brasileiro (FBM) foi
projetado para atingir uma érbita de aproximadamente 750 km de altitude e 7° de
inclinagao equatorial, e tera trés eixos de estabilizacao orientado continuamente em
relacao ao Sol. O experimento APEX foi planejado para monitorar fluxos de parti-
culas da regiao equatorial. Experimentos anteriores, baseados em plataformas com

inclinacoes maiores, s6 conseguiram medir fluxos nesta regiao esporadicamente.
2.1 Principais Objetivos do Experimento APEX
O experimento APEX tem os seguintes objetivos cientificos e experimentais:

a) Monitoramento continuo do fluxo de particulas alfa («), préton (p) e elé-
tron (e) para formar uma base de dados para a modelagem do ambiente de
particulas na magnetosfera interna. Os fluxos nas regides equatoriais sao
muito menores se comparados as regioes de alta latitude, regioes aurorais
e da SAA (South Atlantic Anomaly). Este monitoramento fornecera dados
que irao melhorar estatisticamente e aperfeicoar os modelos existentes de
captura geomagnética de elétrons e/ou prétons AE-8/AP-8 (Jordan, 1989),
nas regioes L < 1,8.

b) Durante o tempo de vida esperado do satélite, a atividade solar pode ser
considerada de moderada a calma. Isto permitira o estudo dinamico do mo-
vimento das particulas na regiao magnetosférica interior durante tempes-
tades magnéticas. Algumas observacoes mostraram aumentos nos fluxos de

contagem, indicando o movimento das particulas de regioes externas para

1O parametro de Mcllwain L —pardmetro cuja derivacio estd baseada sobre um invariante
adiabatico de movimento de particulas carregadas no campo magnético terrestre— determina a
distancia radial da linha de campo a partir do eixo do equador geomagnético em um campo de
dipolo ideal, que junto com a intensidade do campo magnético B sdo suficientes para definir a
localizagao de uma particula no campo, por causa da simetria azimutal na populagao de particulas.
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o interior (Grigoryan et al., 1997). Adicionalmente, muitos fenomenos que
mostram variagoes de fluxos devido a natureza temporal e espacial podem
ser estudados.

¢) O campo de visada (Field Of View —FOV) do telescépio permitird o mo-
nitoramento das regides marginais externas da SAA (L = 1,3 até 1,8).
Durante a passagem do satélite na regiao Atlantica Sul, o fluxo de particu-
las sera comparado com outras regioes de latitude equatorial, para eventos
de precipitacao de particulas.

d) O monitoramento do fluxo de particulas relativisticas é muito importante
devido aos danos que causam nos componentes do satélite. Isso pode ser
atribuido aos elétrons relativisticos com energias >2 MeV. O experimento
APEX ¢é adaptado para monitorar estes eventos de elétrons, que sao espe-

rados freqiientemente durante a atividade solar minima (Baker; et al., 1994).

O objetivo experimental é o monitoramento dos fluxos de particulas alfa, prétons e
elétrons ao longo da érbita do satélite (de aproximadamente 750km). As medidas,
na regiao equatorial magnética terrestre, registrarao fluxos a cada segundo, e os

espectros de cada tipo de particula.
2.2 Detectores e Telescépio

O telescopio APEX consiste em um conjunto de quatro diodos de estado solido para
detectar particulas alfa, prétons e elétrons. Os detectores possuem uma espessura
de 0,4cm e dimensoes superficiais de 0,9 x 0,9 cm?. Absorvedores de aluminio sao
colocados entre os detectores 2 e 3, 3 e 4 — de espessura 2mm e 5mm respecti-
vamente — para permitir a expansao da energia de deteccao das particulas. Uma
particula situada no FOV do telescépio, atravessa os detectores interagindo com o
material de silicio do detector, perdendo energia em cada interagao. Quanto maior
a energia da particula, maior o nimero de detectores que ela penetra. Os detectores
sao protegidos por um involucro de aluminio que funciona também como suporte.
Ao mesmo tempo, esta capa obstrui a passagem de particulas nao desejadas e que
estao fora do campo de visao. Um tubo de aluminio colocado em frente ao conjunto
de detectores, serve como colimador e define o campo de visao de 30° para particulas

que entram no telescépio.

As particulas alfa e elétrons serao monitoradas em quatro bandas de energia, e os

protons em cinco bandas. A deteccao das perdas de energia das particulas estard
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limitada entre 0,2 até 4 MeV para os elétrons, e entre 2 até 40 MeV /nuc para as
particulas alfa e os prétons. A perda de energia no detector, para um elétron, é menor
do que para um proton, que por sua vez é menor do que para uma particula alfa.
As cargas depositadas pelas particulas em cada um dos quatro detectores, permite a
determinacao da espécie da particula. As cargas depositadas em sucessivos detectores

sao utilizadas na determinacao da correspondente banda de energia.

Na Figura 2.1 é mostrada uma descricao grafica do experimento APEX, onde a parte

superior corresponde ao telescépio APEX.

Parametros do experimento:

Massa: aproximadamente 3 kg

Dimensoes: 20 cmx 10cmx9cm e caixa eletronica de 20x10x 15 cm?

Poténcia: aproximadamente 3 watts (28 V - 120mA)

Localizacao: a janela do telescopio precisa ser exposta ao espaco césmico. O eixo do
telescépio (ao longo da janela) estara dirigido em dire¢ao oposta ao Sol e no plano
orbital. O eixo de visada é essencialmente perpendicular ao campo magnético, pois
a orbita estara com 7° de inclinacao em relagao ao equador terrestre, na altitude de
750 km.

2.3 Descricao da Eletronica

A eletronica do experimento APEX, a bordo do satélite FBM consiste em duas
partes: (1) Eletronica do telescépio ATB (APEX Telescope Box) e (2) Eletronica de
andlise de sinais, formatagao de dados e calibracao eletronica AEB (APEX FElectronic
Boz) (Figura 2.2).

A eletronica do telescépio ATB, situada na base do telescépio, tem amplificadores
de estado de carga hibridos CSA (Charge Sensitive Amplifiers) e um circuito hibrido

para fornecer uma tensao de 50V destinada a polarizagao dos detectores.
A caixa eletronica AEB tem trés circuitos com as seguintes fungoes:

1) Anadlise de sinais dos detectores (AEB-1)
2) Controle do experimento, processamento e formatacao de dados (AEB-2)

3) Calibragao da eletronica e circuitos de tensao (AEB-3)

Os dados do experimento formatados pelo processador ATMEL 80C32 juntamente
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FIGURA 2.1 - Desenho do experimento APEX para o satélite FBM.
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com o BCP (Brazilian Payload Computer), serao enviados para a Terra. Os comandos

para controle e funcionamento total do experimento serao executados da Terra.

Eletronica ATB: particulas interagindo com os detectores (eventos) depositam
uma energia, que aparece como sinal de carga na porta de entrada dos amplificadores
CSAs de circuito hibrido. Estes, por sua vez, amplificam e convertem o sinal de carga
em sinal de tensao na saida. Os sinais CSAs dos eventos (sinais negativos com tempo
de decaimento muito menor que 1 us e com tempo de recuperagao de ~200 us) sao

passados para o amplificador seguinte.

Cada detector tem um amplificador CSA. Os detectores, que sao diodos, sao polari-
zados por uma unica unidade fornecedora de HV (High Voltage) de circuito hibrido,

que abastece com alta tensao de 50 V.

Eletronica AEB: no AEB-1, os sinais dos amplificadores CSA vindos do ATB,
sao processados em quatro amplificadores de circuito hibrido PSA (Pulse Shaping
Amplifiers). Esses amplificadores, que respondem aos eventos assincronicos dos 4
diodos, amplificam os pulsos e os fornecem com um determinado perfil de subida e
descida. Depois, os sinais dos amplificadores PSA sao processados por um conjunto
de discriminadores, que sao circuitos que detectam a presencga dos pulsos com deter-
minados niveis de tensdo. Nos eventos, as perdas de energia (ou sinais amplificados
de eventos) em qualquer detector sdo maiores para as particulas alfa, em comparacao
com os protons, que sao maiores em comparagao com a dos elétrons. Quanto maior
a energia da particula, mais detectores ela atravessa. No experimento, através de
discriminadores com diferentes niveis de deteccao, podemos determinar a natureza
ou tipo da particula. Os mesmos discriminadores, mediante circuitos logicos, esti-
pulam a energia da particula, comparando sinais entre dois detectores sucessivos. O
experimento APEX utiliza 14 discriminadores que analisam os 4 perfis de sinal dos
PSAs e classificam o tipo e a energia da particula (e, p ou a). Acumulagbes para
cada 0,7 segundos, ou taxas de contagem em 4 ou 5 bandas de energia de diferen-
tes particulas (total 14 contadores), sao apresentadas aos circuitos da placa AEB-2.
O periodo de amostra de contagem TSAMP (Time Sample Pulse) é fornecido por
AEB-2.

A leitura destes contadores é controlada por um sinal regulador de tempo TSAMP,
o qual inicia a transferéncia de contagem de dados para uma memoéria FIFO (First

Input First Output). O processador da placa AEB-2 acumula os dados de contagem
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e os transfere para o BCP quando for pedido. O mesmo processador controla o

experimento mediante comandos.

Um sofisticado sistema de calibracao, situado na placa AEB-3, é utilizado para a
calibracao da eletronica total do experimento APEX. Quando for acionado, um
circuito de calibracao fornece pulsos sucessivos em forma de rampa na entrada dos
amplificadores CSA, para que possamos detectar qualquer desvio na amplificacao
ou mudancas em niveis de referéncia dos discriminadores, durante a vida ttil do

experimento.
2.4 Medida do Fluxo de Particulas

A taxa de contagem de um telescépio de particulas depende das dimensoes e da
posicao dos detectores do telescépio, bem como das eficiéncias dos detectores. Para
um telescopio ideal —cuja eficiéncia para a detecgao de um dado tipo de particula é
unitaria em um dado intervalo de energia e zero no caso contrario, e cujos detectores
sao superficies sem espessura— o fator de proporcionalidade relacionado a taxa de
contagem C para o fluxo direcional integral de particulas F' é definido como o poder
de coleta I' do telescépio. Quando o fluxo é isotropico, i. e., F' = Fj, o fator de

proporcionalidade é chamado fator geométrico G:

Expressoes exatas do fator geométrico podem ser obtidas para telescopios com geo-

metrias simples.

Em uma formulagao geral, a taxa de contagem coincidente de um telescépio de

particulas pode ser expressa por:

1 to+T 00
C(x,to)zf/ dt/r-da/dw/ dEY & (E,0,w,t) F(E,w,t) (2.2)
to S Q 0 p
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em que,

C = taxa de contagem de particulas coincidentes (s™');
x = vetor posicao do telescopio;
1 = rotulo para o tipo de particula;
F; = fluxo direcional diferencial da particula de tipo ¢;
g; = eficiéncia de detecgao para a particula de tipo ;
t = tempo;
to = tempo inicial de observacao;
T = tempo total de observacao;
do = elemento de area superficial do ultimo detector a ser penetrado;
S = area total sensivel do ultimo detector do telescopio;
r = vetor unitario especificado pelas coordenadas esféricas (6, ¢);
dw = —d¢ dcos § = elemento de angulo sélido em torno de r;
() = dominio do angulo para os outros detectores do telescopio;

r - do = elemento de area efetiva na direcao w.

A Equagao (2.2) expressa as exigéncias para a deteccao de uma particula. Embora

esta equacao seja completamente geral, as seguintes suposicoes podem ser feitas:

1) do, w e x s@o independentes do tempo;
2) nao acontece transformagao do tipo de particula no telescépio;

3) a trajetéria da particula é uma linha reta no telescépio.

Deixando uma a uma estas suposicoes, o tratamento do problema complica-se e
apresenta uma dificil solucao analitica. A primeira suposicao pode nao ser valida

para um satélite girando rapidamente e/ou com tempos de acumulagao longos.

Consideremos um telescépio ideal, em que a eficiencia é independente de w, o e t, e
consideremos s6 um tipo de particula (daqui por diante deixaremos o subindice que

denota o tipo de particula).

Com a suposicao de que F' é independente do tempo ¢, e separando em duas fungoes

independentes
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F(E,w) = Fy(E)H (w), (2.3)

em que H (w) é normalizado tal que [ H (w)dw =1, a Equagao (2.2) torna-se

C:l/ﬂdw/SH(w)rdo]FEFHF, (2.4)

em que,

F= /oo Fy(E)e (E)dE. (2.5)

No caso de um detector com bandas de energia bem definidas, com resposta uniforme:

1a EZ<E<Eu
0, E<Ek, E>FE,.

g =

F' é dado por
E,
P / Fy (E) dE, (2.6)
E;
o qual, para intervalos pequenos de energia, pode ser aproximado por:

F=FK[(E+E) /2] (B~ E). (2.7)

A expressao entre colchetes na Equagao (2.4) é o poder de coleta I'y do telescépio

quando a intensidade tem uma dependéncia angular dada por H (w),

FH:/dw/H(w)r-da:/H(w)dw/r-da. (2.8)
Q S Q s
A fungao da resposta direcional R (w) de um telescépio pode ser definida como:
R(w) = / r-do. (2.9)
5

Para um telescépio, por exemplo com simetria cilindrica, a area efetiva A estd rela-

cionada com a resposta direcional R por:

A(0)cosb = / r - do. (2.10)
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Com esta defini¢ao, a Equagao (2.8) pode ser reescrita da forma
27 01
I'y = / H (0, ¢) A(0) cos b senfdo, (2.11)
o Jo

em que #; é a metade do angulo de abertura do telescépio. Se o fluxo é isotrépico,
entdo H é unitdrio e o fator geométrico (poder de coleta para fluxo isotrépico)

depende s6 da geometria do telescépio,

01
G=1I= 27r/ A (0) cos 0 senfdb. (2.12)
0

A quantidade tipicamente medida por um telescépio de particulas é o nimero de
particulas N entrando no telescépio em um periodo de acumulacao 7', no angulo
sélido €2 (definido pela configuracdo do telescdpio, e centrado em torno da dire¢do
r), no intervalo de energia [E;, E,] (definido pela resposta do detector ou detectores).
A quantidade fisica que o telescopio pretende medir é o fluxo diferencial direcional

de particulas F'.

Em geral, o fluxo de particulas medido por um telescopio difere do fluxo real, porque
o angulo de abertura destes instrumentos de medida ¢ finito. Uma aproximagao de

ordem zero do fluxo real esta dado por

1IN 1

B =T E

(2.13)

em que G é o fator geométrico nominal do elemento do detector, e E representa o

valor referencial do intervalo de energia [Ej, E,].

A medida do fluxo onidirecional F' pode ser corrigido por meio de procedimentos
interativos, que incluam os parametros orbitais, a altitude L e a dependéncia com o
pitch angle (correspondente ao pitch angle do eixo do detector). A dependéncia dos

fluxos pode ser expressa (Selesnick et al., 1995) entao por:
27 01
F(E,L,op) = / do / FOE, L, o' (6,9)] A(8) cos f senfdb, (2.14)
0 0
em que o e o pitch angle relativo ao campo magnético local correspondente a posicao

(0, ¢), dado por

cos @ = cos a cos ) — senasend cos ¢. (2.15)
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No caso do experimento APEX, o satélite FBM é projetado para ter uma orbita
quase circular, com inclinacao muito pequena em relacao ao equador. Conseqiiente-

mente a dependéncia com L e a na medida do fluxo nao é muito significativa.
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CAPITULO 3
RESPOSTA DO TELESCOPIO APEX

O fluxo diferencial de particulas como uma fun¢ao da energia cinética é determinado
a partir da contagem de particulas em um dado tempo de observacao. Para particulas
situadas no campo de visada do telescopio, as quais tém uma probabilidade de
entrarem no telescopio —determinada pela resposta geométrica do telescépio—, e
que sao detectados em bandas de energia definidas —determinadas pelas respostas

dos detectores a passagem das particulas através do telescopio.
3.1 Resposta Geométrica

Para calcular a resposta geométrica G do telescépio APEX, foi usada a simulagao
Monte Carlo. Neste método, criamos eventos de trajetérias aleatorias para particu-
las que se encontram dentro do campo de visao definido pelo angulo de abertura do
telescopio. Estes eventos sao caracterizados por vetores posicao associados a particu-
las entrando no topo de telescépio. Posteriormente, é determinada a projecao destes
vetores em cada um dos detectores que se encontram localizadas ao longo do eixo
do telescopio. Sao selecionados todos os eventos cuja projecao transversal (relativo
ao exio do telescépio) encontra-se dentro das dimensodes superficiais de cada um dos
detectores (i. e., dentro do campo de visao de cada um dos detectores). A partir das
contagens do nimero de eventos simulados, dos eventos selecionados, das dimen-
soes de entrada no topo do telescopio e das dimensoes superficiais dos detectores,

determinamos a resposta geométrica dos detectores.

Os requerimentos para este calculo sao: abertura do campo de visao do telescépio
de 30%; 4rea de entrada no topo do telescépio de raio de 2,8 cm. As posicoes dos
detectores no telescopio é mostrada na Figura 3.1. Os valores das posicoes e das

areas efetivas dos detectores sao listadas na Tabela 3.1.

TABELA 3.1 - Posicdo h dos detectores, desde o topo do telescépio e raio r4 das superficies dos
detectores APEX

h R;
Detector cm cm
Det-1 7,50 0,5
Det-2 9,80 0,2
Det-3 10,27 0,3
Det-4 11,00 0,5
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FIGURA 3.1 - Geometria do telescépio e posicdo dos detectores, absorvedores e da janela (o simbolo
¢ convencionalmente denota a unidade de comprimento em mm).

Para calcular a resposta geométrica GG, para cada um dos detectores, foram admitidas

as seguintes suposigoes:

1) quando a particula percorre o telescopio, interagindo com os detectores,
nao ocorre transformacao do tipo de particula;

2) dentro do telescopio, a trajetdria da particula é uma linha reta,;

3) a distribuigao de particulas entrando no topo telescépio é isotrépica e ale-

atéria.

O algoritmo para calcular a resposta geométrica G é descrito no APENDICE A. Os

resultados das simulacoes para 10® eventos sao apresentados na Tabela 3.2.

Para geometrias de telescépios similares, por exemplo para um telescopio com si-

metria cilindrica, considere-se duas superficies planas e paralelas —i. e., fonte e
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TABELA 3.2 - Resposta geométrico para um telescépio com simetria cilindrica, obtida por simulagio
Monte Carlo, para 102 eventos.

G
Detector cm?sr
Det-1 0,260
Det-2 0,025
Det-3 0,051
Det-4 0,124

detector— de raios Ry e R; seprados por uma distancia h;. A resposta geométrica
pode ser expressa por (Equagao (B.9), ver APENDICE B),

2
G=% [Rﬁ FR AR~ J{(Ro+ R+ B2} {(Ro— R+ 12}, (31)

em que r; rotula cada um dos quatro detectores. Os valores da resposta geométrica
aplicando a Equacao (3.1) para os parametros da Tabela 3.1 sdo mostrados na Ta-
bela 3.3. Comparagoes dos dois resultados anteriores apresentam uma concordancia

dentro dos limites de erro na simulagao Monte Carlo.

TABELA 3.3 - Estimativa analitica do fator geométrico.

G
Detector cm?sr
Det-1 0,247
Det-2 0,024
Det-3 0,050
Det-4 0,121

O telescopio APEX utiliza uma fenda que define o foco do telescépio (ver, Figura
3.1). Esta fenda, de material de aluminio, com espessura de 6 mm, permite a passa-
gem de particulas através de uma abertura (centrada no eixo do telecépio) de 5 mm.
Impondo a condicao da fenda, cujo efeito manifesta-se nos trés tultimos detectores,
os valores da resposta geométrica para o telescépio APEX, calculados utilizando o

método Monte Carlo para uma simulagao com 108 eventos ¢é listada (Tabela 3.4).

Na Tabela 3.4 observa-se que o valor da resposta geométrica do primeiro detector

¢ maior, se comparado como dos outros detectores. Isto significa que o poder de
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TABELA 3.4 - Resposta geométrica para o telescépio APEX.

G
Detector cm?sr
Det-1 0,260
Det-2 0,076
Det-3 0,076
Det-4 0,076

coleta de particulas no telescépio pelo primeiro detector é mais eficaz do que dos
outros trés detectores. Por outro lado, os valores da resposta geométrica dos ultimos
trés detectores sao iguais, sendo este resultado uma consequéncia da imposicao da
condicao da fenda no telescépio. Isto implica que o mesmo ntimero de particulas que

entram pela fenda é observada pelos ultimos trés detectores.

Os valores para a resposta geométrica do telescopio APEX da Tabela 3.4, junto
com os outros parametros da Equacdo (2.13), deveram ser aplicadas para calcular o
fluxo de particulas —elétrons, prétons e alfas— na reagiao de observacao, i. e., ao
longo da érbita do satélite FBM, de aproximadamente 750 km na regiao equatorial

magnética terrestre.
3.2 Resposta dos Detectores

Uma particula carregada, movendo-se através de um material, interage, devido a
forca de Coulomb, com os elétrons e niucleos que constituem os atomos daquele
material. Como resultado destas interagoes, a particula perde energia continuamente
e, finalmente, detém-se depois de viajar uma distancia finita, chamada alcance. O
alcance depende do tipoda particula, da energia da particula e do material através
do qual ela se move. A probabilidade de que uma particula carregada percorra esse
material sem interagir é praticamente zero. Este fato é muito importante para a

operacao dos detectores de particulas carregadas.
3.2.1 Mecanismos de Perda de Energia de Particulas Carregadas
As particulas carregadas viajando através da matéria perdem energia:

1) em interagoes Coulomb com elétrons e ntcleos;
2) por emissao de radiacao eletromagnética (bremsstrahlung);

3) em interagoes nucleares;

42



4) por emissao de radiagdo Cherenkov.

Para as particulas carregadas que possuem energias cinéticas mensuraveis pelo ex-
perimento APEX, as interagoes nucleares podem ser omitidas. Considerando que o

raio do ntcleo é ~107*m e o raio do 4tomo ~107°m, pode-se esperar que

, : . ) 1072
niimero de interagoes com elétrons ~ R%_ . (107'0) 108 (3.2)
y - — ” = 3 = _ 2 ~ . .

niimero de interagoes com nicleos  Ri;.,  (10714)

Este argumento simplificado, que depende do tempo de travessia, indica que colisoes
com elétrons atomicos sao mais importantes. A radiagao Cherenkov constitui uma

fragdo muito pequena da perda de energia.

A interacao da particula com o elétron, em um periodo determinado de tempo,
pode resultar na transferéncia de energia da particula carregada em movimento
para um elétron ligado. Como o elétron estd em um estado quantizado, o efeito
da passagem de uma particula carregada pode resultar na ionizacao ou excitagao
dos atomos do material. Colisoes que resultam na ionizacao ou excitacao de atomos
sao chamadas colisoes inelasticas. Colisoes eldsticas das particulas com niucleos ou

elétrons atomicos, nao sao importantes para a perda de energia.

Toda particula livre que desacelera perde parte de sua energia cinética emitindo
radiacao eletromagnética, com energias até um maximo igual a energia cinética da
particula. Esta perda de energia, ou intensidade de emissao I, é proporcional ao
quadrado da sua aceleracao a. Para uma particula carregada com carga z e massa

M, movendo-se em um material de niimero atomico Z, temos:

272
y 24
IocaNMQ.

(3.3)

Esta relacao mostra que particulas leves emitirao uma quantidade muito maior de

radiacao bremsstrahlung.

3.2.2 Poder de Frenagem Devido a Ionizacao-Excitagcao e Emissao

Bremsstrahlung

Uma particula carregada, movendo-se através de um material exerce forcas de Cou-

lomb sobre muitos atomos simultaneamente, sendo que cada atomo tem muitos elé-
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trons com diferentes potenciais de ionizacao e excitacao. A perda de energia média
é calculada por unidade de distancia percorrida, denominada poder de frenagem do

meio material.

Supondo que todos os atomos e seus elétrons atuam independentemente, a perda
de energia total (dE) por excitacao e ionizagao por unidade de distancia percorrida
(dx) —poder de frenagem do meio material— para prétons e particulas alfa é dada
por (Tsoulfadinis, 1985):

% = 42z 2”;; NZ {m (2”202 ﬁQ) —In(1-p8%) - ﬁQ} , (3.4)

e para elétrons, temos:

dE Byv/Cme? 1 [¢
= =4 g”;j NZ{I (#)JFQ—VQ[ +1—§1H2H (3.5)

em que

ro = €?/mc* = 2.818 x 107" m = raio cldssico do elétron,
mc® = 0,511 MeV = energia de massa de repouso do elétron,
B=uv/c, c=3x10°m/s, v a velocidade da particula
y=1/\/1-/,
T = (y — 1)Mc* = energia cinética da particula,
M = a massa em repouso da particula,
N = ntimero de dtomos/m?> para o material,
Z = numero atomico do material,
z = carga da particula incidente,

I = potencial médio de excitacao do material,

(=7—-1, e £=292 -2y 1.

Uma equagao aproximada para I, que fornece bons resultados para Z > 12, é (Tsoul-
fadinis, 1985):
I =(9,76 458,82~ "1%) eV. (3.6)

Pode-se notar que o poder de frenagem é independente da massa da particula e
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proporcional ao quadrado da carga da particula, porém depende da velocidade da

particula e da densidade do meio material.

A perda de energia por emissao bremsstrahlung pode ser importante apenas para elé-
trons. Para elétrons com energia cinética T'(MeV), movendo-se em um material com
nimero atémico Z, a perda de energia devido a emissao bremsstrahlung, (dE/dz)

rad’

em funcao da perda de energia por ionizagao-excitagao ¢ dada por:

dFE ZT (dE
p— = [ — M .
( dz )rad 760 ( dx )ion eV/m (3 7)

em que (dE/dz), ~¢é o poder de frenagem da Equacao (3.5). Dado que a Equagao

(3.7) é funcao da energia cinética da particula, e como a particula se move cada vez

on

mais devagar, T' decresce e (dE/dz), , também decresce.

rad

O poder de frenagem para elétrons sera dado pela soma das Equagdes (3.5) e (3.7)

dF dFE dF ZT dE
== — =1+ — —_— . .
dx (dx)ion " <dx)rad ( " 750) (d‘r)ion (3 8)

3.2.3 Perda de Energia

Para calcular a perda de energia de uma particula carregada depois de atravessar
um material de espessura t, o primeiro passo é calcular o alcance R da particula
naquele meio. O alcance R é uma medida de distancia, e a sua dimensao basica é
o comprimento (por exemplo, cm), a unidade na qual o alcance é independente do

estado da matéria é g/cm?. A relagao entre estas duas unidades ¢

R (g/cm’) = [R (em)] [p (g/cm”)]
em que p é a densidade do material no qual a particula se move.

O alcance é uma quantidade média, pois particulas do mesmo tipo, com a mesma
energia cinética, movendo-se no mesmo meio, depois de viajar, nao se detém exa-
tamente na mesma espessura R. Ha férmulas semiempiricas que proporcionam o
alcance em funcao da energia cinética da particula, baseada em resultados experi-

mentais. A Figura 3.2 mostra o alcance em func¢ao da energia cinética para elétrons,
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prétons e particulas alfa, movendo-se em um meio material de silicio e aluminio
(NIST, 1999). Pode-se observar que particulas com maior energia tém maior alcance.
Isto significa que particulas com energias maiores tém a capacidade de penetrar

distancias maiores se comparados com aquelas de menor energia.
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FIGURA 3.2 - Alcance de elétron, préton e particulas alfa no meio material de silicio e aluminio.
FONTE: adotada de NIST (1999)

Uma particula ao penetrar no telescépio pode atravessar todo o arranjo de detectores
e absorvedores. Os requerimentos do arranjo de detectores do telescépio APEX (ver

Figura 3.1) estao listados na Tabela 3.5.

As espessuras da janela, dos quatro detectores tpet14 € espessuras dos dois ab-
sorvedores faps.12 também sao mostradas na Figura 3.2. Pode-se observar que
Relétron = tyanela cOrresponde para uma energia cinética do elétron de 0,053 MeV. Isto
significa que elétrons com energias menores nao conseguiram penetrar no telescépio.

Para proétons e particulas alfa a energia minima para penetrarem no telescépio é 1,36
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telescépio, espessura t, e localizagdo h.

TABELA 3.5 - Densidade p dos materiais dos Detectores 1-4, dos Absorvedores 1-2, e da Janela do

Detector P t h
Absorvedor | Material | g/cm? mm  g/cm? cm
Janela Al 2,6989 0,1 0,023 7,15
Det-1 Si 2,3283 0,4 0,093 7,50
Det-2 Si 2,3283 0,4 0,093 9,80
Abs-1 Al 2,6989 2,0 0,540 10,00
Det-3 Si 23283 | 04 0,093 | 1027
Abs-2 Al 2,6989 2,0 1,349 10,40
Det-4 Si 2,3283 0,4 0,093 11,00

MeV e 5.3 MeV, respectivamente. Para elétrons com Tygtron >~ 0,11 MeV temos que
Relétron = tpet.1- Entao, os elétrons, depois de ultrapassar a Janela perdendo parte
da sua energia, ainda devem ter uma energia cinética de 0,11 MeV para ultrapasar
o primeiro detector, e consequentemente a sua energia ser determinada. Os prétons

e particulas alfa devem ter 3,0 MeV e 12,0 MeV, respectivamente.

No arranjo de detectores do telescépio, as particulas perdem uma quantidade consi-
deravel da sua energia nos dois absorvedores. Por exemplo, elétrons para ultrapassar
o primeiro absorvedor devem ter (depois de ter perdido parte da sua energia na janela
e nos dois primeiros detectores) uma energia cinética de 10,366 MeV e no segundo
absorvedor uma energia cinética de 0,713 MeV. Similares valores de energia para
protons e particulas alfa sao mostrados na Tabela 3.6. Desta forma, os primeiros
detectores serao sensiveis a particulas de energia relativamente menores, enquanto

que os dois ultimos detectores conseguirao detectar particulas de energias maiores.

TABELA 3.6 - Energia cinética minima 7' (em MeV) das particulas para atravessar os detectores e

absorvedores.
T
partiCUIa R = L janela R = tDet—1,4 R = T Abs-1 R = T Abs-1
eléctron 0,053 0,11 0,366 0,713
préton 1,36 3,00 9,12 15,4
alfa 5,30 12,0 36,3 61,4

Se R < tpet14, a particula detém-se no meio (nos detectores). Aqui, a perda de
energia total é igual a energia inicial da particula. Isto significa, por exemplo, que

elétrons com E <0,11MeV (ver Tabela 3.6) nao conseguem ultrapassar o primeiro
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detector, e conseqiientemente, as suas energias nao podem ser determinadas.

Se R > t, a perda de energia AE é dada por

AE = / tfi—f (T) dz, (3.9)

em que dF/dx é o poder de frenagem (por ionizagao-excitacao mais perda por radi-

agao). Se R > t, pode-se tomar dF /dx como constante e entao

dFE
AFE = (—) t, (3.10)
dx ),
em que (dE/dz), é o poder de frenagem para a energia inicial da particula. Para
as trés particulas consideradas, na faixa de energia onde o experimento pretende

operar, pode-se inferir da Figura 3.2 que esta condigao nao é o caso.

Se o comprimento ¢ é uma fracdo consideravel do alcance, dE/dr nao pode ser
considerado constante. Entao, a Equacao (3.9) deve ser integrada usando-se a forma
apropriada de dF/dx. Como o poder de frenagem é expresso por uma expressao

complicada, em muitos casos é conveniente uma aproximacao.

Dividindo a espessura da janela, dos detectores e absorvedores ¢ em n segmentos de

comprimento Az;, em que

> Aw=t, (3.11)
=1

a Equacao (3.9) toma a forma

" (dE
AE=Y)" <E> Az, (3.12)

i=1
em que (dE/dz), é o poder de frenagem calculado para a energia cinética da particula

no comego do segmento Ax;.

Nao ha uma regra especifica para o nimero de divisoes de t. Obviamente, n devera

ser tal que (dE/dx), varie pouco quando a particula viaja no segmento Az;.
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Quando elétrons, protons e particulas alfa entram no telescépio, dependendo da sua
energia cinética, podem penetrar no primeiro detector (depois de ultrapassarem a
janela do telescépio onde perdem uma quantitade de energia pequena), depositando
parte da energia cinética. Se a particula tiver suficiente energia, pode penetrar nos
subseqiientes detectores do arranjo da Figura 3.1. As sucessivas perdas de energia
na janela, nos quatro detectores e nos dois absorvedores (ou atenuadores) sao es-
timadas mediante a Equagao (3.12) e as equagoes de poder de frenagem, Equagao
(3.8) e (3.4) para elétrons, prétons e particulas alfa, respectivamente. O nimero de
segmentos n para dividir a espessura dos detectores foi de 10 para elétrons, 10*
para prétons e 10° para particulas alfa. O algoritmo para calcular a resposta dos
detectores é apresentado no APENDICE C. Os resultados para elétrons, prétons e
particulas alfa sao apresentados nas Figuras 3.3, 3.4 e 3.5, respectivamente. Destas
curvas, chamadas curvas de resposta dos detectores, observa-se que elétrons podem
ser detectados na faixa de energia entre 0,15-4,0 MeV. O primeiro detector é sen-
sivel s6 para elétrons com energias cinéticas T, > 0,1 MeV. O segundo detector é
sensivel para elétrons com energias T, >0.3 MeV; consequentemente, o primeiro de-
tector pode registrar elétrons no intervalo de energia de 0,15 - 0,3 MeV. No terceiro
e ultimo detector, elétrons com energias T, >1,2 e > 3,4 MeV, respectivamente, sao
detectados. Os prétons podem ser observados na faixa de energias entre 3,5-80 MeV,
e para penetrarem nos quatro sucessivos detectores devem ter energias 1), > 3, 5;
8,2; 24; e 42 MeV, respectivamente. As particulas alfa sao detectadas em energias
maiores com relagao aos elétrons e prétons, na faixa de energias entre 18-200 MeV.
Para penetrarem em cada um dos sucessivos detectores, as particulas alfa devem ter
energias T,, >14; 31; 92; e 170 MeV. Estas faixas de energia serao divididas em ban-
das de energias bem definidas, cuja divisao deve ser realizada com base nas curvas de
respostas, no nimero de detectores, e na electronica adequada para o processamento

dos eventos.

Das curvas de resposta dos detectores pode-se inferir que quanto maior a energia
da particula que entra no telescopio, maior o nimero de detectores que ela penetra.
Comparando as energias depositadas pelas particulas em cada um dos detectores

pode-se determinar a energia da particula.

O nivel de perdas de energia dos elétrons nos detectores é da ordem de 10~ MeV,
enquanto para prétons é —maior se comparado com os dos elétrons— da ordem

de 10° MeV. Por sua vez, para particulas alfa é —maior se compardos com os dos
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prétons— da ordem de 10! MeV. Esta caracteristica das perdas de energia para
elétrons, prétons e particulas alfa é utilizada para identificar o tipo de particula no
experimento, através de discriminadores com diferentes niveis de detecgao atribuidas
com base nas curvas da resposta dos detectores. Estes mesmos discriminadores, me-
diante circuitos 16gicos, comparando sinais entre dois detectores sucessivos, detemina

a energia das particulas.

O calculo das respostas dos detectores do telescopio, para diferentes particulas, serd
verificado com feixes de particulas oriundos do RCA (Ring Cyclotron Accelerator)
do RIKEN (Institute of Physical and Chemical Research), Japao.
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CAPITULO 4
ANTIPROTONS SECUNDARIOS

Paul A. M. Dirac previu a existéncia da antimatéria (Dirac, 1931). Entre a antima-
téria e a matéria “ordindria”, podemos notar alguma quantidade intrinseca oposta.
Isto inclui a carga, nimero barionico, nimero leptonico e estranheza. Na linguagem
moderna de Feymann, a antimatéria é formalmente idéntica a sua correspondente
particula material viajando para tras no tempo (Feynman; Weinberg, 1987), e a in-
teracao mutua entre matéria-antimatéria resulta em aniquilagao com liberacao de
energia. A existéncia das antiparticulas como pésitron, antipréton, etc., ja foi iden-
tificada em experimentos, e também observada na radia¢do césmica (Anderson, 1933;
Chamberlain et al., 1955).

4.1 Antiprétons na Radiacao Césmica

Ha diferentes teorias para explicar a origem da antimatéria, por exemplo, antipro-
tons. Abaixo citamos as principais, em que as trés primeiras sao consideradas fontes

primarias e a uiltima fonte secundéria.

1. Segundo a cosmologia padrao, o Universo primitivo deveria conter uma mistura
uniforme de matéria e antimatéria. O excesso de matéria aconteceu durante a bario-
génesis, no primeiro milissegundo apés o Big Bang (Steigman, 1976). Esta assimetria
de matéria-antimatéria (assimetria barionica), com desprezivel quantidade de anti-
matéria no Universo, é caracterizada pela razao barion-féton, com valores estimados

(Kolb; Turner, 1983) de

p="20"" _TB 35107 até 6x 1075, (4.1)
Ty N~

em que ny e ng sao a densidade numérica de béarions e antibarions, respectivamente,

e n, ¢ a densidade numérica de fétons.

2. As aniquilagoes e decaimentos da matéria escura no halo galactico podem condu-
zir a criac@o de particulas ordindrias de matéria e antimatéria (Bottino et al., 1995).
Acredita-se que a matéria escura no halo constitui a componente mais massiva de
nossa Galaxia, e pode ser feita de neutralinos, y. Estes neutralinos sao particulas

previstas pela supersimetria, uma extensao do Modelo Padrao da fisica de particulas.
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Quando os neutralinos se encontram, eles se aniquilam produzindo muitos produ-
tos, dentre os quais os antiprétons (em sua maioria, com energias <GeV (Jungman;
Kamionkowski, 1994)).

3. Outra fonte potencial para os antiprotons interestelares pode ser devida a eva-
poragao de buracos negros primordiais (Primordial Black Holes — PBH) (Hawking,
1974). Célculos padroes da evaporacao de Hawking mostram que atualmente alguns
PBHs, com massa préxima a massa de Hawking (Mg~ 10 g), estao sofrendo eva-
poracao e decaimento. Espera-se que o perfil do espectro dos antiprotons, desde a
evaporagao de PBHs (estimada no principio por Maki et al. (1996)), seja diferente
daquele da aniquilacao yy.

4. Antiparticulas podem ser produzidas também em processos de colisoes nucleares
de alta energia. Interacoes dos raios césmicos com o gas interestelar geram um fundo,
por exemplo, de pdsitrons, antiprotons, etc. Os antiprotons secundarios interestelares
sao gerados principalmente em colisdes pA — pX dos raios cédsmicos (prétons ou
nicleos) de alta energia com a matéria interestelar A, em que X é um ente que

conserva a carga e o nimero barionico do processo.

Este trabalho considera o ultimo processo na producao de antiprétons. Para determi-
nar os produtos das interagoes nucleares, utilizamos o cédigo SHIELD que, através
de simulagoes Monte Carlo, fornece informacao das particulas produzidas em uma
colisao de alta energia. Para verificar os calculos, inicialmente estima-se o fluxo dos
antiprotons produzidos nas interagoes dos raios cosmicos no material interestelar,

para comparar com as observagoes experimentais feitas a bordo de baloes.

No passo seguinte, investigaremos a possivel existéncia de um cinturao de antipro-
tons ao redor da Terra, considerando interagoes dos raios césmicos primarios com o

material da atmosfera residual.

A primeira predicao confidavel do fluxo de antiprotons interestelar foi realizada por
Gaisser e Maurer (1973), aproveitando os resultados do Intersecting Storage Rings
da CERN (FEuropean Organization for Nuclear Research), para a produgao de anti-
protons em colisoes pp. A predicao considerou o modelo de propagagao Leaky Box, no
qual as taxas de producao e probabilidade de escape dos raios césmicos da Galédxia

sao uniformes através do volume que o contém.

As primeiras observacoes de antiprétons na radiagao césmica foram realizadas por
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Golden et al. (1979) e por Bogomolov et al. (1982). Estas observagbes mostraram
uma concordancia com as predigoes tedricas no modelo padrao Leaky Box (ver,
Stephens e Golden (1988)). Embora estas medidas tenham sido comprometidas por
uma identificagdo inadequada de particulas, o experimento PBAR (Salamon; et al.,
1990) foi o primeiro a emplear métodos modernos de identificacdo de particulas
(tempo-de-voo vs. rigidez), para separar antiprétons de K~ s e u~s, e tracking conti-
nuo para rejeitar protons. Experimentos subsequentes utilizaram esta mesma técnica
para melhorar a sensitividade de medicao dos antiprétons de baixas energias. Me-
didas atuais provéem dados que, em baixas energias, mostram algum excesso, se
comparados com as predicoes de modelos atuais. Esta discrepancia estimula um
interesse maior na procura de explicagoes alternativas, como a possivel existéncia
de fontes primarios de antiprotons. Entao a estimativa exata do fundo de antipré-
tons secundarios produzidos por espalhamento é imperativo, ja que as medidas do
fluxo de antiprétons serdo muito exatas em baixas energias (~100 MeV - 10 GeV),
especialmente nos préximos 10 anos (AMS, BESS, PAMELA, etc.)

4.2 Producao de Antiprétons Secundarios

Muitas particulas sao criadas em colisdes nucleares (sendo muitas delas particu-
las instaveis). Dependendo da energia envolvida no processo, apresentam-se varios

canais de interacao. Por exemplo, no processo de colisao de prétons,

pp — ppT’,

o proton incidente deve ter uma energia cinética minima, chamada energia limiar,
de 280 MeV para criar um pion neutro. Acrescentando cada vez mais a energia do
proton incidente, mais particulas sao produzidas, incluindo o antipréton. Resulta
experimentalmente, que um antipréton sé pode ser produzido acompanhado pela

criagao de um novo préton,

pp — pppp. (4.2)

Note que pode-se conservar a carga elétrica com menor energia com a reagao

pp — ppm P,
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mas este processo nao acontece, assim a conservacao da carga nao é a unica con-
dicao para que as particulas possam ser produzidas. E um fato experimental que a
conservacao do nimero barionico deve ser conservado. Isto é generalizado em altas
energias para incluir antiparticulas com nimero barionico -1. Novas particulas po-
dem sempre ser produzidas em energias cada vez mais altas, mas tanto a nova carga
total como o novo nimero baridnico total sdo iguais a zero (hé outras leis de con-
servagao importantes, quando mais particulas exéticas sdo produzidas). Enfatiza-se,
novamente que estes resultados experimentais sao inferidos examinando milhoes de

colisoes entre particulas relativisticas.

Consideremos uma particula de energia F e o momento p. O quadrivetor energia-

momento é dado por

pr = <§,p) | (4.3)

daqui, podemos determinar o invariante de massa

2
PP =2 _pro 4.4
WPl =5 —pt =M, (4.4)

Isto é valido também quando p é a soma dos quadrivetores de muitas particulas. Esta
relacao é uma ferramenta muito ttil para calcular muitas quantidades cinematicas.
Para a reacao da Equagao (4.2) o quadri-momento do préton incidente e do préton

alvo sao dados respectivamente por:

Pin: <\/ p2+m2ap)>

Palvo = (ma O) ;

em que m denota a energia em repouso do préton. Aplicando a Equagao (4.4) para

o processo da Equagao (4.2) temos:
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2
M, inv

:(4m)2:(Pin+Palvo)2
2
16m2:< p2+m2—|—m2> — (p,0)°
=p?+m®+m?+2m\/p2+m?—p?
Tm=+/p2+m?=FE. (4.5)

Assim, um préton incidente de energia E = T+ m, para produzir um antipréton no

processo pp — pppp, devera ter uma energia cinética

j—iimiar = 6m. (46)

Para uma colisao do préton incidente com um nicleo de nimero de massa A, a
energia limiar para a reacao p—A é levemente diferente daquela esperada pelo canal

minimo p—p (Kennedy, 2000):

,I'limiar - (2 + %) m. (47)

Outras relagoes importantes podem ser obtidas a partir da transformacao de Lo-
rentz de um sistema colisional de um referencial do centro de massa (CM), para o

referencial do laboratorio (Gaisser, 1990):

E=r <E + B/ (E*)* — m2 cos 9*) : (4.8)

em que E* é a energia total da particula secundéria e o 8* é angulo no qual esta é
produzida no refencial CM. A energia da particula secundaria no laboratorio esta li-
mitada por cos 8" = +1. Um antipréton produzido quase em repouso no CM segundo

a Equacao (4.8) terd uma energia no laboratério:

E; ~ym. (4.9)
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Uma outra relagao cinemaética entre a energia cinética minima de um antipréton
produzido pela interacao de um préton com energia total no laboratério E,, em

uma boa aproximagao é dada por (Gaisser, 1990):

2
m

T~ ———m. 4.10

P E,—6m (4.10)

No meio interestelar, a radiagao coésmica, constituida majoritariamente por protons
(e nicleos pesados em proporgoes muito menores) tem um espectro de energia desde
alguns MeV até energias muito maiores que Tjimiar = 6 GeV (Equagao (4.6)) de
producao de antiprétons. Estes protons da radiagao cosmica podem colidir com
os nucleos do gas interestelar, gerando muitas particulas secundarias, dentre elas
antiprotons com energias dada pela Equacao (4.10). Estas particulas secundérias

propagam-se no turbulento campo magnético interestelar.
4.3 Propagacao dos Antiprotons Secundarios

Para calcular a abundancia esperada de antiprétons, em geral de particulas secun-
darias na Galaxia, deve-se resolver a equacao geral de transporte dos raios césmicos.
Esta equacao contém véarios termos, tanto de perdas de particulas quanto de suas
energias, bem como termos de produgao de particulas secundarias. No regime esta-
cionario, a densidade numérica de raios cosmicos secundarios por unidade de energia

cinética N, (T') na Galdxia pode ser calculada pela seguinte equacao diferencial:

%NS (T,r) =0=pgs (T,r)—V-[(u—DV) N, (T, T)]—%—a% (NS (T,7) <%

(4.11)

No primeiro termo do lado direito da equacao gs é a taxa de produgao de particu-
las secundarias —funcao fonte— por exemplo, particulas que sao produzidas pelo
espalhamento de raios césmicos sobre a matéria interestelar. A densidade do gas

interestelar p tem uma queda fora do disco da Galaxia.

O préximo termo é a taxa de perda de particulas secundérias devido a difusao (com
coeficiente de difusdo D) e convecgao (com velocidade de convecgao u) para fora
da Galaxia. Nao ha consenso sobre os detalhes de como as particulas movem-se
na Galaxia, exceto sobre valores médios, temporal e espacial, do fluxo secundario.

Nesse sentido, pode-se substituir o termo difusdo-convecgao por N (") /Tesc (T'), em
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que Tes (T') tem diferentes interpretagoes em diferentes modelos de propagagao. No
modelo padrao Leaky Box, Tes. ¢ 0 tempo médio de escape da regiao de confinamento.
No modelo de Difusao, 7. € interpretado como o tempo de residéncia no disco
gasoso da Galaxia. Em ambos os casos, o disco é assumido como a regiao fonte dos
raios cosmicos secundarios. A quantidade média de matéria atravessada Mg por um
raio cosmico com velocidade v, esta relacionada ao tempo médio de esgotamento
dos raios césmicos Tes. (antiprétons) em um meio que o contém mediante Aeg. =
pPcTesc. De forma similar, o tempo caracteristico de interacao Ty, esta relacionado
com seu correspondente comprimento de interagdo por Ay = pfcTig. Acredita-
se que A\ depende da rigidez e nao da energia; assim, a dependéncia energética
de Aee € diferente para nucleos pesados e antiprétons. Mas podemos supor que
antiprotons e ntcleos secundarios sao produzidos na mesma regiao, e eles difundem-
se na Galédxia da mesma forma. Esta suposi¢ao sustenta o modelo Leaky Box além

de outros modelos mais gerais.

O terceiro termo representa as perdas de antiprétons, devido as colisoes inelasticas,
com tempo de interacao caracteristico 7. Uma particula secundaria pode sobreviver
as colisoes inelasticas, ainda que com uma energia final menor. Devido ao fato de
que o tempo médio de escape Te ¢ mais curto do que o tempo de interacao 7.
As secundarias sobreviventes farao uma contribuicao pequena ao fluxo. Isto é valido

especialmente em altas energias, ja que 7y, decresce com a energia.

O 1ltimo termo descreve a perda ou ganho de energia das particulas secundarias,
quando elas se propagam. O termo (dT'/dt) é a taxa média de cambio de energia para
uma particula secundaria de energia cinética T'. A perda de energia é significativa
por meio de ionizac¢ao e espalhamento em um meio tal como plasma, mas ambos sao
irrelevantes, por exemplo, para antiprétons com energias cinéticas 21 GeV. O termo
(dT/dzx) pode representar também, possivelmente, a aceleragao quando a particula
viaja através da Galaxia. Esta reaceleracao pode acontecer em algum nivel, mas a

sua importancia nao é conhecida.

A equacao de transporte dos raios cosmicos é mais convenientemente expressa em
termos do fluxo Fy (T) = vsNg (T) e em termos do comprimento de trajetéria de

escape e interagao. Entao a Equagao (4.11) se reduz a:

St o (BO(E)) @ d
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Admitindo que antiprétons na Galdxia sao uma conseqiiéncia natural das interacoes
dos raios cosmicos com o gas interestelar, a sua propagacao no meio interestelar é go-
vernada pela Equagao (4.12). O presente trabalho estuda a possibilidade da produgao
de antiprétons nas proximidades da Terra. Antiprétons podem ser produzidos em
interagoes de raios césmicos com o material atmosférico terrestre em altitudes bem
definidas, com densidades suficientes para induzir uma interacao. Estes antiprotons
(chamaremos antiprétons magnetosféricos) podem ser capturados e eventualmente
confinados pelo campo magnético terrestre, formando um cinturao de radiagao de
antiprétons, em adi¢do aqueles cinturdes de radiagdo de Van Allen (compostos de
prétons e elétrons), de raios cosmicos anémalos de oxigénio ou cinturdes de pésitrons
confirmados em observagoes por experimentos a bordo de satélite (Alcaraz, 2000),

dentre outros.

4.4 Producao de Antipréotons Através de Simulagoes Monte Carlo de

Reacgoes Nucleares

Para calcular os produtos das reagoes nucleares de prétons incidentes em alvos co-
lisionais, tais como H, He e O, aplicamos uma versao do cdédigo computacional de
reagoes nucleares (SHIELD) desenvolvido por Dementyev e Sobolevsky (1999). Este
cédigo fornece simulagoes de cascatas interhadronicas no ntcleo. Nele, hd uma pro-
ducao de nucleons, pions, kdons, antinicleons, néutrons de baixa energia e muons

no intervalo de energia desde alguns MeV até 1000 GeV.

Interacoes hadron-ntcleos sao simuladas sob a base de modelos conhecidos de re-
agoes nucleares, que descrevem a cascata intranuclear e os estdgios pré-compostos
da reac@o, como evaporagao/fissao, multifragmentacao e decaimento do nicleo resi-
dual (ou processo de Fermi). Cada cascata hadronica é armazenada completamente
durante sua simulacao. A capacidade do cédigo de transporte hadronico depende
substancialmente do gerador de reagao hadron-nticleo usado. No cédigo SHIELD, o
modelo de estdgio dinamico principal MSDM (Many Stage Dynamical Model) é uti-
lizado para o gerador. Este gerador inclui os conhecidos modelos de reacao nuclear

desenvolvidos por russos (Adeev et al., 1972; Barashenkov; Toneev, 1972).

O esquema de reagao nuclear baseado sobre o MSDM foi primeiro testado com uma
variedade de dados experimentais, sobre colisoes hadron-niicleo e colisoes nicleon-
ntcleon, no intervalo de energia do projétil: de aproximadamente 15 MeV até cente-

nas de GeV. No modelo ¢ assumido que os processos de interagao nuclear procedem
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através dos seguintes estagios:

a) O estdgio rapido de cascata, o qual reduz a interacdo projétil-alvo em
uma série de colisoes bindrias entre as constituintes nucleares e/ou hadrons
produzidos.

b) O estdgio de coalescéncia seguido por uma cascata, no qual a cascata de
barions pode formar um complexo de particulas.

c) O estdgio de niicleo residual, quando um ntcleo tende ao equilibrio (ter-
malizado) e algumas particulas podem ser emitidas durante este processo
de equilibrio.

d) O estédgio de equilibrio de desexcitacao de nticleos, o qual é seguido pela
emissao de particulas pré-equilibrio que pode ser entendida como uma com-
peticao entre o processo de decaimento de Fermi, subseqiiente evaporacao
de particulas fragmentadas, fissao nuclear ou processo de multifragmenta-

Gao.

A seguir listamos os modelos nucleares incluidos no MSDM. Detalhes mais especi-
ficos destes modelos de interagao nuclear podem ser encontrados nos trabalhos de
Adeev et al. (1972) e Dementyev e Sobolevsky (1999). O estégio rapido da cascata
de reacoes abaixo de 600 MeV é tratado com base no modelo russo da cascata Dubna
(Baranshenkov e Toneev, 1972). Acima de 10 GeV o modelo de string independente
quark-glion QGSM (Quark-Gluon String Model) é usado, e no intervalo interme-
diario de 600 MeV uma extensao do QGSM parece dar uma aproximacao aceitavel.
Ntcleons secundérios podem também formar particulas complexas 2H, 3H, 3He, *He,
de acordo com o modelo de coalescéncia nuclear. A evolucao dos nicleos residuais
excitados para o estado de equilibrio é escrita em termos do modelo de pré-equilibrio

baseado na solucao Monte Carlo correspondente a equagao-master.

Subsequentes equilibrios de desexcitacao dos nucleos residuais incluem alguns me-
canismos. Para nucleos leves (A < 16) o modelo modificado do processo de Fermi é
aplicado. Ntcleos médios e pesados em excita¢oes moderadas (com energias dos nu-
cleos menores que 2 MeV /nuc) sofrem o processo de evaporagao incluindo a compe-
ticao de fissdo para nucleos pesados (Adeev et al., 1972). Niicleos altamente excitados
(com energias maiores que 2GeV/nuc) podem decair em alguns fragmentos exci-
tados, subsequentemente resultar resultando na emissao de particulas, que podem
ser descritos de acordo com o modelo estatistico de multifragmentagao (Dementyev;
Sobolevsky, 1999).
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O codigo gerador MSDM foi prévia e favoravelmente aplicado no Internacional Ben-

chmark Calculations para a comparagao dos resultados de reagoes nucleares.

O cédigo SHIELD fornece uma descricao da producao de ntcleos secundarios, seu
espectro de energia e distribuigoes angulares. O codigo usa uma simulacao de Monte
Carlo tri-dimensional da cascata intranuclear e evaporagao, para calcular os produtos

secundarios das reagoes energéticas.
4.5 Simulacoes de Reacgoes préoton-niicleo

Aplicando o cédigo SHIELD, foram simulados 100.000 eventos/energia (estatistica),
com energias do projétil desde 1 até 1.000 GeV, divididas em 50 intervalos iguais
na escala logaritmica. Foi utilizado o préton como projétil e, como alvos, nicleos
de hidrogénio, hélio e oxigénio. Assim, um total de 1,5 x 107 eventos de colisoes foi

simulado, sendo de nosso interesse o canal de interacao pA — pX como fonte de

antiprétons.
1000
p-O
p-He
100 [T e s e e — . ceneanns

o [mb]

10 1

—— Tan e Ng, 1983

,,,,,,,,,,, Moskalenko, 2001

--—-- Letaw et al., 1983
» codigo SHIELD

1 10 100 1000
T, [GeV]

FIGURA 4.1 - Sec3o de choque versus energia das interacdes inelasticas nucleares p—p, p—He e p—0O.
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A Figura 4.1 mostra a secao de choque inelastica em funcao da energia cinética do
projétil para os processos de colisao p—p, p—He e p—O. A secao de choque inelastica

para a colisao pp é comparada com a férmula dada por Tan e Ng (1983c¢),

o = 32,2 [1+40,0273U + 0,01 U6 (U)] f (T,) mb (4.13)

0, T, <0,3GeV;
f=91+2,62x1073T¢ 0,3<7T, <3GeV;
1, T, = 3GeV

U =In(E,/200),
C=17,9+13,8 InT, + 4,41 In*T,,

em que 6 (U) é a fungao passo de Heaviside, E, e T}, sdo a energia total e cinética
do préton, respectivamente. A secao de choque para as colisoes dos prétons com
ntcleos de massa atomica A >4 é comparada com a férmula adotada por Letaw et

al. (1983), na qual a segdo de choque ineldstica préoton-nicleo é expressa por

optt =45 A%75 (T,) [1 4 0,016sin (5,3 — 2,631In A)] g (7,,) mb (4.14)

1 —0,62exp (~T},/0,2) sin [ﬁ] . T, <3GeV;
g= v

1, T, > 3GeV;

1+ 0,75exp (—T,/0,075), para o berilio;
L,

caso contrario;

No caso da colisao p— He, uma relagao mais exata da secao de choque inelastica no
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intervalo 0,01-50 GeV foi parametrizada por Moskalenko et al. (2002),

oy = 1L{1 = exp (=3,84(T, = 0,1)) (1 — sin [9,721og""" (10°T ) — 4,14]) } mb.
(4.15)

Da Figura 4.1 observamos que a ag‘el ¢ aproximadamente constante no intervalo

de energia de 1 até 1000 GeV. Porém, para T, S 1 GeV isto nao é verdadeiro.
Contudo, para estas energias a producao de antiprétons nao é possivel (Equacao
(4.7)). Comparagoes entre os valores a partir das simulagoes com o cédigo SHIELD
e parametrizacoes da secao de choque inelastica para uma colisao p— A;, realizadas
por outros autores, sao satisfatérias. O subindice i(= 1,2, e 3) rotula as colisdes p—p,

p—He e p—0.

A multiplicidade de algumas particulas e antiparticulas em funcao da energia do
projétil préton para as colisdes p—p, p—He e p—O, provenientes das simulagoes com
o cédigo SHIELD, é ilustrada nas Figuras 4.2(a-d). Pode-se observar que a ener-
gia limiar para a producao de antiprétons e antinéutrons ocorre préxima de 6 GeV,
conforme esperado em func¢ao da Equagao (4.6). Adicionalmente, outros produtos
das colisdes, i. e., K° e K~, para serem produzidos precisam de uma energia li-
miar de aproximadamente 2 GeV. Para os K e K* a energia limiar é ainda menor,
aproximadamente 1 GeV. Um aspecto interessante dos antiprétons é a alta energia
requerida para sua producgao. Acrescentando a energia do projétil préton, a multi-
plicidade das particulas diminui como conseqiiéncia do inicio de um novo canal de
reacao. Na Figura 4.2(d) compara-se a multiplicidade dos antiprétons para reacgoes
p—p, p—He e p—O. A energia limiar é praticamente a mesma, além de apresentarem

multiplicidades similares.

Antiprétons sao produzidos em pequenos angulos (Figura 4.3), com uma maior dis-
tribuicao angular ao redor da direcao de incidéncia do projétil, nos trés casos de
colisoes simulados. Sob este argumento, nos subseqiientes calculos, desconsiderare-

mos a dependéncia angular.

Para a fonte de antiprotons por meio do canal de interacao pp — pppp, com a energia

limiar de aproximadamente 6 GeV definimos o espectro de antiprétons por

dN,
— 4.1
dT— ) ( 6)

p

Y5 (T) — Tp) =
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FIGURA 4.3 - Distribuicdo angular de antiprétons nas interacdes p— A;.

em que T, é a energia cinética do préton incidente; 75 e Nj denotam a energia

cinética e o numero dos antiprétons resultantes das colisoes, respectivamente.

Como exemplo, a Figura 4.4(a) mostra o espectro dos antiprétons obtido segundo a
Equagao (4.16) na interagdo p—p, para protons incidentes com energias de 39, 139 e
1000 GeV, normalizadas para os 100.000 eventos. De forma similar, mas para prétons
incidentes com diferentes energias, sao mostrados os espectros de antiprotons para
as interagoes p—He e p—O (Figura 4.4(b-c)). Nestas figuras observamos claramente
que o espectro apresenta um pico em T; ~ 2 GeV com leve dependéncia da energia
T,, isto é: para T}, maiores o espectro apresenta um pico em T;~4 GeV. Um detalhe
importante dos espectros pode ser observado na Figura 4.4(d), onde a produgao de
antiprétons com energias 75 < 2 GeV ¢ relativamente maior em colisoes do préton

incidente, com ntcleos colisionais de maior nimero de massa A.
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4.6 Funcao Fonte de Antiprétons Secundarios

Nesta secao calcularemos simultaneamente a taxa de producao de antiprétons se-
cundérios interestelares e magnetosféricos, provenientes das interagoes nucleares das
particulas dos raios cosmicos com o gés interestelar e hipoteticamente com o gés do

meio atmosférico terrestre, respectivamente.

A fungao fonte interestelar e/ou atmosférica de antiprétons secundérios envolve uma
convolugao do espectro de antiprétons sobre o fluxo dos raios césmicos (majoritari-

amente protons) e a taxa de colisdo, que pode ser expressa por

—+o00
4o (Ty) = / L, (T,) Yy (T, — Ty) F, (T) dT,. (4.17)

T,

A taxa de colisdo (i. e., probabilidade de interacdo p— A;) é definida em funcao da

secao de choque o4, por

N, 0,4, cm?
Ly (Tp) = —A:’ e (4.18)
em que N, é o numero de Avogadro e A; é o nimero de massa do alvo. Os valores

de o para cada colisao foram graficados na Figura 4.1.

O espectro diferencial de antiprétons Y, produzido durante uma tnica colisao, foi
previamente definido na Equagao (4.16) (alguns exemplos demonstrativos sao mos-

trados nas Figuras 4.4(a-d)).

A fungao fonte de antiprétons definida na Equagao (4.17), depende diretamente do
fluxo dos raios césmicos primarios, e alguma incerteza na normalizagao ou na forma
do seu espectro de energia, conduz a uma incerteza no cédlculo da funcao fonte. A
Figura 4.5 mostra o espectro interestelar das espécies mais abundantes nos raios
cHésmicos: protons e nucleos de hélio. A abundancia de nucleos mais pesados pode
ser desprezada neste contexto. Recentes medigoes no topo da atmosfera, feitos pe-
los experimentos BESS (Balloon Borne Experiment with Superconducting Solenoid)
(Sanuki; et al., 2000; Wang; et al., 2002), CAPRICE (Cosmic Antiparticle Ring-Imaging
Cerenkov Experiment) (Boezio; et al., 1999) e o experimento IMAX (Isotope Matter-

Antimatter Experiment) (Menn; et al., 2000) dentre outros, reduzem dramaticamente
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as incertezas, tanto para o espectro de protons como para ntcleos de hélio. Porém,
em energias muito mais altas, os dados de diferentes experimentos sao frequente-
mente incompativeis. Medigoes em camaras de emulsao pela Colaboracao RUNJOB
(Russia-Nippon Joint Balloon-program) na faixa de 10® até 10° GeV/nuc também
sao mostradas (Apanasenko, 2001). Com base nos dados experimentais, o fluxo dos

raios cosmicos primarios pode ser representado por uma lei de poténcias:

F (T,) = (8,03 £ 1,36) x 10°T, 2615004 (12 sr 5 GeV) ™, (4.19)

para prétons com energia cinética entre 10 e 1000 GeV, e:

F(Tye) = (4,33 £1,05) x 10°T;2%*%% (m? sr s GeV/nuC)_l, (4.20)

para niicleos de hélio entre 10 e 1000 GeV /nuc! Estas relacoes indicam que a radiacao

cdésmica estd maioritariamente constituida por prétons.

Apesar de os raios cosmicos experimentarem modulagao solar em energias < 10 GeV,
detalhes do procedimento de modulacao nao sao importantes, porque para estas
energias a producao de antiprétons nao é possivel. No intervalo de 10-1000 GeV, um
erro de £0,04 no indice espectral pode conduzir a uma dispersao de 15% no fluxo

interestelar de antiprotons.

Embora nao tenhamos calculado o espectro de antiprotons resultantes das colisioes
dos ntcleos de hélio (ou ntcleos mais pesados) com alvos colisonais Y; (THe — Tj),
o seu efeito pode ser expresso por um fator multiplicativo e, que acrescenta a funcao
fonte com aproximadamente 1,2 (Gaisser; Schaefer, 1992; Sina et al., 2001; Tan; Ng,
1983b), considerando que a composi¢ao no meio interestelar é de 93% de prétons e

7% de nucleos de hélio, aproximadamente (ver Figura 4.5).

No processo padrao de colisao de um préton de alta energia com um préton em
repouso, produzem-se hadrons, majoritariamente pions, os quais decaem e sao a
principal fonte de emissao de raios-y. Durante o processo de fragmentagao, quando

a colisao inelastica produz coloured strings, ressonancias tais como A°; A7, A™~

LA unidade ntcleo por energia por nicleon é apropiado para os calculos da propagacdo por que
a energia por ntcleon permanece essencialmente inalterado em processos de espalhamento
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FIGURA 4.5 - Fluxo interestelar de particulas como uma fun¢3do da energia cinética por nicleon,
observados por varios grupos.

ou )~ sao produzidas, e subseqiientemente decaem em antiprétons, bem como em
antinéutrons, com a mesma taxa. Estes antinéutrons decaem em antiprétons em uma
escala de tempo <& Tese 2. Um fator multiplicativo de n = 2 na funcao fonte inclui
a produgao de antiprétons pelo decaimento de antinéutrons (Gaisser; Levy, 1974; Tan;
Ng, 1983a). Este fator pode ser desconsiderado quando a regiao fonte de antiprétons
¢ a magnetosfera. Neste caso os antinéutrons saem da regiao antes de decair (n = 1).

Com estas consideragoes reescreveremos a fungao fonte como,

400
0 (T = [ LTV (G, > T B (L)dT, (421)

T,

. - . 2
2Considerando a relacio Aesc = BCpTesc, tem-se que para um valor nominal de Aege ~ 10 g/cm
e para uma densidade nominal do disco gasoso galactico de um dtomo de hidrogénio por centimetro
ctibico, encontra-se que Tege ~ 6 x 10° anos.
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O ambiente interestelar e atmosférico esta povoado por diferentes materiais e com
diferentes densidades. Para estimar a contribuicao efetiva de ntcleos nas colisoes,
para a producgao de antiprétons, devemos conhecer a sua composicao e densidade de
elementos que a constituem. No caso do meio interestelar adotaremos os valores de

Simon et al. (1998), listados na Tabela 4.1, o qual é normalizado a 1 hidrogénio/cm?

TABELA 4.1 - Composicdo do gds interestelar

n;
Alvo cm ™3
H 1
He 0,1
C 5x 107
N 8 x 107°
@) 8 x 1074

A composicao e densidades numéricas das componentes atmosféricas, segundo o
modelo termosférico MSIS-86 (Hedin, 1987), baseado nos dados do radar Mass Spec-
trometer Incoherent Scatter, tém uma dependéncia com o parametro L calculada por
Pugacheva et al. (1998), mostrada na Figura 4.6. Pode-se observar uma maior densi-
dade de elementos povoando a regiao L= 1,2, com um decréscimo rapido em fungao
da altitude, particularmente do oxigéenio. E natural pensar que a regiao L ~ 1,2
é uma regiao propicia para uma colisao nuclear dos raios césmicos primarios com
o material atmosférico e, conseqiientemente, produzir antiprétons. Lembrando que
os raios cOsmicos sao a Unica fonte com energias T > Tiniar para a producao de

antiprotons na regiao magnetosférica.

A densidade numérica total de nicleos interagindo com proétons césmicos é calculada

mediante

Ptotal = Z n; A, (4-22)

em que A; é o numero de massa atomica do nucleo do alvo. A propor¢ao para cada

componente de tipo 7 é
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FIGURA 4.6 - Dependéncia sobre L das densidades atmosféricas de H, He e O.

A
p=r (4.23)

Ptotal

Esta proporcao de niicleos interagindo para o meio interestelar e atmosférico é listada
na Tabela 4.2.

A funcao fonte interestelar e atmosférica de antiprétons secundarios é a soma pro-

porcional das contribuigoes parciais de cada colisao,

g5 (Tp) = Z P gy, (Tp) - (4.24)

Na Figura 4.7 mostra-se a fungao fonte segundo a Equagao (4.24). A mesma figura
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TABELA 4.2 - Propor¢io de elementos populando o meio interestelar e atmosférico

elemento interestelar atmosférico
H 0,7057 0,0143
He 0,2803 0,2982
O 0,0090 0,6874

TABELA 4.3 - Coeficientes de parametrizacdo da funcdo fonte

dp C1 C2 C3 Cq Cs Ce Cr Cg
Interest. 0,696 | 2,68 | 385,29 | 60,28 | 100,02 | 3,60 | -0,315 | 0,008
Magnetos. | 0,068 | 2,40 | 98,48 | -54,04 | 71,44 | 2,61 | 0,060 | 0,055
mostra a parametrizacao dos resultados da simulacao a fungao
C1 ch2
(T5) = —— 2 — 4.25
5 (T3) = s ey (1.25)

para 0,1 < T; < 100 GeV, em que

ca=cs+cy nTy+c; n® T,

cgp = ¢+ cr Ty + cg In* T,

Os valores de ¢; —cg sao listados na Tabela 4.3 para a funcao fonte interestelar e

atmosférico de antiprotons.

Um aspecto interessante pode ser observado na Figura 4.7. A diferenca no perfil da

curva da fungao fonte interestelar e atmosférica. Para energias menores que 2 GeV

(onde acontece a méxima produgao de antiprétons) a producao de antiprétons é re-

lativamente maior no caso atmosférico. Segundo a Tabela 4.2, as colisoes dos protons

da radiacao cdsmica com nicleos atmosféricos mais pesados (oxigénio e hélio) sao

a contribuicao mais importante na producao de antiprétons. No caso interestelar a

contribuicao vem principalmente da colisao p—p. A diferenca no perfil da funcao fonte

interestelar e atmosférico estd relacionada a diferenca dos espectros dos antiprotons

emergentes das interagoes p— A;, Figura 4.4(d).
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FIGURA 4.7 - Fung3o fonte interestelar (circulos) e atmosférico em altitude L~1,2 (diamantes) de
antiprétons secundarios.
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CAPITULO 5
FLUXO INTERESTELAR DE ANTIPROTONS SECUNDARIOS

Os antiprotons, uma vez produzidos no meio interestelar, propagam-se através do
turbulento campo magnético da Galéaxia, onde as irregularidades desse campo atuam
como centros de espalhamentos. O fluxo de antiprétons depende tanto da sua taxa
de producao como da sua propagacao na Galaxia. Como as observagoes sao fei-
tas em aproximadamente 1 UA!, os fluxos observados também dependem do grau
de modulagao solar, dentro do sistema solar. Para determinar o fluxo interestelar
de antiprétons, aplicaremos a férmula basica que descreve a propagacao dos raios

c6ésmicos no contexto do modelo padrao Leaky Boz.
5.1 Difusao

Inicialmente assume-se como o parametro mais importante na propagacao dos an-
tiprétons o comprimento de trajetoria de escape Aes.. Posteriormente, estuda-se a
inportancia do comprimento de trajetéria de interacao Ay no calculo do fluxo in-
terestelar de antiprétons secundarios. O termo que descreve a taxa de perda média
de energia (dF/dx) por espalhamento e ionizacao dos antiprétons, quando eles se
propagam, é irrelevante para antiprétons com energias = 1 GeV e sua importancia

na Equacao (4.12) pode ser considerada desprezivel.

O comprimento de trajetéria de escape, Aese, governa a propagacao dos raios cos-
micos. Ele pode ser entendido como a espessura média de matéria atravessada pe-
los raios césmicos antes de sair da Galaxia. Esta quantidade é derivada da razao
da intensidade de raios césmicos primarios-secundarios. Observagoes mostram que
Aesc 6 — 8 g/cm”, para particulas com energias <1 GeV/nuc (Webber et al., 1990), e
que Aese decresce com a energia para ~ 1 GeV/nuc (Bloemen et al., 1993). O compri-
mento de trajetoria de escape foi parametrizado por Jones et al. (2001), utilizando
valores atuais de segoes de choque para calcular a razao primaria-secundéria de B/C
e sub-Fe/Fe 2 para diferentes modelos, por exemplo, para o modelo Leaky Box, Vento

Galactico, Difusao Turbulenta e Reaceleracao Estocéstica, cujas equagoes podem ser

!Unidade Astronémica, UA=1,496x 108 km

2A quantidade de nicleos secundérios de raios césmicos produzidos através de espalhamentos
de nicleos pesados, e as interacoes destas secundérias com o gas interestelar, sdo caracteristicas
importantes da propagacao dos raios césmicos. O comprimento de trajetéria de escape Aesc €
determinada ajustando observagoes da razao de nucleos secunddrios aos nicleos primarios e. g., a
razdo boro/carbono ou sub-ferro/ferro (sub-ferro denota secundérias com Z = 21 — 23)
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representadas (em unidades de g/cm?), respectivamente, como a seguir:

>\0/67 §R < §R07
>\0ﬁ (%/%(ﬂ*ﬂt’ éR 2 9%07

)\lb —

esc

Adif _ PNB
esc 1 + ﬁ (éR/éRo)a,
Aoe. = AR,

em que J=v/c representa a velocidade do antipréton interestelar e & (= pc/Ze, p e
e denotam o momento e a unidade de carga) a rigidez®, embora exista incompatibili-
dade com os resultados de Gupta e Webber (1989), especialmente na parametrizac¢ao
do modelo Leaky Box. Os parametros Ao, iy e a sao determinados a partir dos valo-
res da densidade da matéria no disco galactico, do tamanho do halo, e do espectro
da turbuléncia magnética. Para cada modelo, sao fornecidos os valores desses para-

metros na Tabela 5.1 (Jones et al., 2001), e ilustrada na Figura 5.1.

TABELA 5.1 - ParAmetros para Aesc para os modelos considerados

Ao Ro
modelo g/cm? GV a
Leaky Box 11,8 49 0,54
Vento Galactico 12,5 11,8 0,74
Difusao Turbulenta 14,5 15,0 0,85
Reaceleracao Estocastica 9,4 - 0,30

A variagao do e em fungao da energia cinética, para cada modelo, é ilustrada na

Figura 5.1 4. Se o parametro Aes reflete as condicoes fisicas mais importantes da

3A rigidez tem dimensoes de energia sobre carga, unidades de GeV por carga denota-se por
GeV.

40 modelo Leaky Box considera que os raios césmicos e o meio onde eles propagam-se estdo
homogeneamente distribuidos em um box de tamanho e forma indeterminada. Neste modelo o
tnico parametro independente é a quantidade de matéria atravessada pelos raios csmicos, quando
eles difundem-se fora da Galdxia. O modelo de Vento Galéctico uni-direcional considera a difusao
dos raios cosmicos nos campos magnéticos da Galdxia e com velocidade de convecgao constante,
em forma de vento dirigido para fora do disco da Galdxia. No modelo de Difusdo Turbulenta, a
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FIGURA 5.1 - Dependéncia com a energia do comprimento de trajetéria de escape equivalente dos
modelos: curva solida, Modelo Leaky Box; curva pontilhada, Vento Galactico; curva
tracejado, Difusdo Turbulenta; curva ponto tracejada, Reaceleracdo Estocdstica.

propagagao dos antiprétons no meio interestelar, a Equacao (4.12) se reduz a forma

mais simples:

F5 (T5) = Aese (T5) 45 (15) - (5.1)

O fluxo interestelar de antipréotons secundarios estimado a partir da Equagao (5.1) —
e da funcao fonte interestelar parametrizada pela Equacgao (4.25) (ver Figura 4.7)—

para os comprimentos de trajetéria de escape equivalente, para os modelos listados

velocidade de convecgao nao é regular, o fluxo é turbulento e o transporte dos raios césmicos é
aleatério. No modelo de Reaceleragao Estocastica, a difusao espacial é provida pela dispersao dos
raios césmicos por ondas hidromagnéticas aleatdrias. Aqui, as flutuagées magnéticas movem-se
provocando a difusao dos raios césmicos no espago.
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na Tabela 5.1, é mostrado na Figura 5.2 junto com dados experimentais de repeti-
dos voos a bordo de balao do espectrometro BESS; BESS(98) (Maeno; et al., 2001);
BESS(95+97) (Orito; et al., 2000); CAPRICE(94) (Boezio; et al., 1997); CAPRICE(98)
(Boezio; et al., 2001); IMAX (Mitchell; et al., 1996); BESS(99), BESS(200)* 5 (Asaoka,
2002); MASS(91) (Hof; et al., 1996). Estes experimentos operaram em altitudes de
40km, em curtos intervalos de observacao, ao redor de 24 horas. Ainda ha uma
quantidade residual de atmosfera terrestre acima do aparato do detector nestas al-
titudes, o qual pode interagir com os raios césmicos, complicando a identificacao de

particulas.

A relativa dispersao dos dados experimentais deve-se também, em parte, as diferentes
técnicas utilizadas para a identificacao de particulas. O experimento IMAX utiliza
um detector aerogel de Cherenkov para medir antiprotons com energias até alguns
GeV, enquanto que o instrumento CAPRICE emprega a técnica ring imaging para
medir antiprétons com energias até 50 GeV. O experimento MASS91 utiliza um
espectrometro magnético. O experimento BESS, o qual tem uma resposta geométrica
em uma ordem de magnitude maior que os experimentos anteriormente citados,
apresenta dados com boa estatistica e utiliza um espectrometro supercondutor tipo

solendide para medir antiprétons na faixa de 0,2 até 10 GeV.

Os resultados da nossa modelagem de fluxo interestelar dos antiprétons esta em boa

concordancia com o fluxo observado experimentalmente.
5.2 Difusao e Interagoes

A taxa de destruicao e perda de energia dos antiprotons no meio interestelar é
considerada muito pequena, mas nao pode ser ignorada. A contribuicao devido as
interacoes dos antiprétons é determinada pelo comprimento de trajetéria de in-
teracdo Ay para as colisdes ineldsticas (aniquilagdo e nao-aniquilagdo). Com boa
aproximacao, podemos incluir sé interacoes com o hidrogénio que é o elemento mais

abundante do meio interestelar. Nestas condigcoes, Ay, pode ser expresso por

my g
At (T5) = —+ ——. 5.2
(1) o (T5) cm? (5:2)

int

em que my, e o' (1) denotam a massa do alvo e a secdo de choque ineldstica.

5Medidas realizadas durante um perfodo de alta atividade solar
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Segundo Tan e Ng (1982), a se¢ao de choque ineldstica total da colisdo antipréton-
préton em fungao da energia cinética do antipréton pode ser expressa por (ver Figura

5.3),

. 24.7 (14 0.584 T, "M + 0.856 T, *°%%) , T < 14 GeV; (53)
o= = .
ot 4 5o T; > 14 GeV;

pp pp?

e a secao de choque de aniquilacao por

661 (1+0.0115 7,7 — 0.948 T, *°¥1) | T; < 10 GeV; (5.4)
0= = .
2 X 35.43 57056 Ty > 10 GeV;

em que s=2m, (E; +m,) é o quadrado da energia do sistema CM, e m,, ¢ a massa
de repouso do préton. A secdo de choque de nao-aniquilacdo pode ser calculada

mediante a relacao abaixo:

nao __ _tot _ _a
Opp’ = Opp — T (5.5)

O fluxo de antiprétons secundarios, incluindo o termo de perdas por interagao na

Equacao (4.12), pode ser expresso por:

. )\esc (Tﬁ)
T L4 Aese (Tp) /At (T3)

Fy (Tp) a5 (Tp) - (5.6)
O comprimento de trajetéria de escape Ao € interacao Ay, mais a quantidade

Aese/ (1 + Aese/Aint) em funcao da energia, é mostrado na Figura 5.4. O fluxo de

antiprotons a ser observado é mostrado na Figura 5.5 para o modelo Leaky Box.

Pela Figura 5.5, podemos observar que o fluxo de antiprétons estimado, em geral,
¢ consistente com as observacoes realizadas por varios experimentos. Para baixas
energias, i. e., para 7; <2 GeV, os dados experimentais apresentam algum excesso se
comparados a nossa estimativa, bem como as estimativas de outros autores. Progres-
sos tedricos para explicar esta discrepancia tomaram varias direcoes, considerando

vérios ingredientes tedricos compilados por Donato et al. (2001). Todos estes ingredi-

81



entes foram simultaneamente aplicados por Moskalenko et al. (2002). Especulagoes
tedricas também surgiram para explicar esta discrepancia. Estimativas sugeriram
contribuigao, especialmente em baixas energias, de antiprétons provenientes da eva-
poracao de buracos negros primordiais (Barrau et al., 2002), bem como contribuigoes
de aniquilagoes de neutralinos em antiprétons no halo galdctico (Bergstrom et al.,
1999). Deve-se enfatizar que nosso objetivo neste capitulo limita-se a estimativa em
uma primeira aproximagcao do fluxo de antiprétons, provenientes das interagoes dos

raios cosmicos com ntucleos do gas interestelar.
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Fluxo interestelar de antiprétons secundarios estimado considerando o comprimento
de trajetdria equivalente em diferentes modelos de propagacdo:curva sdlida, modelo
Leaky Box; curva pontilhada, modelo de Vento Galactico; curva tracejada, modelo de
Difusdo Turbulenta; curva ponto tracejada, modelo de Acelera¢do Estocastica. Dados
observacionais dos experimentos a bordo de balées BESS, CAPRICE, IMAX e MASSO91.
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FIGURA 5.3 - Segdo de choque total (curva sdlida), de aniquilagdo (curva pontilhada) e de n3o-
aniquila¢do (curva tracejada) do antipréton.
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FIGURA 5.4 - Comprimento de trajetdria de escape (curva pontilhada) e interagdo (curva tracejada)
e efetiva (curva sdlida) de propagacio.
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FIGURA 5.5 - Fluxo interestelar de antiprétons secundarios, considerando sé o termo de propagacdo
(curva solida) e considerando simultaneamente a propagacdo e interacdo no modelo
Leaky Box (curva pontilhada). Dados observacionais dos experimentos a bordo de
balGes BESS, CAPRICE, IMAX e MASSO1.
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CAPITULO 6
FLUXO MAGNETOSFERICO DE ANTIPROTONS

Evidéncias experimentais de particulas de alta energia capturadas nas proximida-
des da Terra foram publicadas durante os tltimos 20 anos (Alcaraz, 2000). Os dados
experimentais vém de diferentes experimentos a bordo de satélites, cobrindo um
intervalo amplo do espago geomagnético. Informacao adicional, em mais altas ener-
gias (em rela¢do aos medidos por experimentos a bordo de satélites), é fornecida por
experimentos a bordo de baloes; embora estes dados cubram uma regiao espacial
limitada, e tenham incertezas maiores devido ao curto intervalo de exposicao e a

presenca de um fundo, desde os chuveiros atmosféricos.

A colaboragdo AMS (Alpha Magnetic Spectrometer) tem publicado recentemente
novos valores de medidas dos fluxos de raios césmicos, tais como prétons, elétrons
e hélio (Lipari, 2002; Fiandrini et al, 2002). Estas medidas revelaram a existéncia
de fluxos significativos de particulas em regioes proibidas, referidas como fluxos
secundarios. Estes fluxos exibem um nimero surprendente de propriedades, dentre

elas:

a) a razao H/*He~ 10, que é duas ordens de magnitude maior que a razao encon-
trada no fluxo primario;

b) arazdo et /e” ~ 4, enquanto que no fluxo primério a razao é ~ 0.10;

c¢) todas as particulas parecem ter origem na atmosfera terrestre, e parecem ter

trajetorias que terminam na mesma atmosfera.

Com esta argumentacao experimental, é natural pensar que antiprétons produzidos
na camada geomagnética, L =~ 1,2, possam ser capturados e eventualmente acu-
mulados em uma zona de confinamento. Uma vez que as estimativas dos fluxos de
antiprotons secundarios interestelares sao de grandeza compativeis com os resulta-
dos experimentais, estamos confiantes no método de estimativas adotado. O objetivo

seguinte é examinar a possibilidade da existéncia de antiprétons ao redor da Terra.

Para calcular o fluxo magnetosférico de antiprotons na regiao L~ 1,2, aplicaremos a
Equacao de Transporte (4.12). Comparativamente, as condi¢oes do meio interestelar
e atmosférico sao completamente diferentes. O tempo de propagacao no meio inte-
restelar dos antiprétons é 725" ~ 6 x 10° anos, enquanto que o tempo de propagacio

na regiao magnetosférica 7;22¢ é desconhecido, mas espera-se que seja Th" 3> TeE,
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Por outro lado, quando as densidades de particulas interestelares n***" (ver Tabela

4.1) e atmosférica residual n™ (ver Figura 4.6) sdo comparadas, observa-se que
n < n;*®. Podemos inferir, entao, que o terceiro termo do lado direito da Equa-
¢ao (4.12) é a contribuicdo mais determinante para estimar o fluxo magnetosférico

de antiprétons:

d dr;
— | Fr= (Ty) =2 ) = q2* (T}) . 6.1
i (@) 2 ) =g @y (6.1

Integrando-se entre as energias minima e maxima que os antiprétons possam ter na

regiao de confinamento (75 e T, respectivamente), temos:

TS mag
B fT; Qﬁ (Tﬁ) dTﬁ

e (1) dT;/dx

(6.2)

Nesta equacao, identificamos o numerador como fluxo integral de antiprétons e o
denominador como a perda de energia por ionizagao-excitagao dos atomos mag-
netosféricos pelos antiprétons, quantidade denominada geralmente como poder de

frenagem do meio.
6.1 Fluxo Integral Magnetosférico de Antiprétons

Em primeiro lugar analisaremos os limites de integracao para calcular o fluxo inte-
gral magnetosférico de antiprétons. A energia cinética minima que um antipréton
pode ter na regiao de confinamento é a energia minima com a qual é produzido
(nominalmente, 7; = 0). A energia maxima que um antipréton pode ter na regiao
de confinamento é literalmente igual a energia minima que uma particula, vinda do

exterior, teria para entrar em uma camada magnética interna.

Segundo a teoria de movimento de particulas carregadas no campo magnético ter-
restre, a rigidez magnética de uma particula de origem externa, chegando de uma
latitude geomagnética qualquer, tem um limite inferior: a rigidez cut-off R, —
quantidade que caracteriza a capacidade dos raios coésmicos para penetrar uma
camada magnética interior L. Em uma aproximacao dipolar, para particulas che-
gando em um ponto, R, estd dado em funcao das coordenadas magnéticas radiais R,

latitude A e o angulo de chegada da particula desde o leste v (Mewaldt et al., 1996):
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M cos* \
%c — 29 (63)

R? |1+ (1 — cos? )\0087)1/2]

em que M = 57,9GV é o momento dipolar normalizado da Terra e R = L cos? .
Pela Equagao (6.3), podemos ver que os raios césmicos penetram o campo magnético
terrestre mais facilmente pelo oeste (7 = 180°) do que pelo leste (y = 0). Particu-
las com rigidez justa, abaixo do cut-off, sao candidatas a serem capturadas. Uma
particula ser confinada ou nao, é determinado pelo valor do parametro adiabatico
€, o qual é a razao dos periodos de giro e oscilacao da particula no espago geomag-
nético. Estimativas teodricas do maximo valor de ¢ admitidos para uma o6rbita de
confinamento variam entre 1/3 até ~0, 1 (Selesnick et al. (1995) e referéncias). Para
particulas com rigidez R em um campo dipolar magnético, ¢ = 3R/ (La Byp), em
que a (=6371,2km) é o raio da Terra e By (=7,84x10' Tm®) é o campo magnético

equatorial para uma dada camada magnética,

€ =5,18 x 107 = [T (T + 2m)]"/* L?, (6.4)

Ol =

em que 7' é a energia cinética por nucleon (em MeV), A o niimero de massa atomica,
Q a carga (em unidades da carga do préton) e m (=932.15MeV/c?) é uma unidade

de massa atomica.

Na camada magnetosférica L = 1,2, a partir da avaliacao da rigidez magnética R
(Equagao (6.3)) na regiao equatorial, o limite superior para a integral da Equagao
(6.2), adotando os dois valores 1/3 e 0,1 do parametro € (no posterior serao referidos

como critério 1 e critério 2, respectivamente), é:

TC i1 == 1GeV

T3 erip 2 = 3GeV,

O fluxo integral magnetosférico de antiprétons na altitude L ~ 1,2 para os dois

critérios adotados é mostrado na Figura 6.1.
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FIGURA 6.1 - Fluxo integral magnetosférico de antiprétons: (curva sdlida), para antiprétons com
energias T <1 GeV na regido de confinamento e (curva pontilhada), para T <3 GeV.

6.2 Poder de Frenagem

Uma particula carregada, na sua passagem por um meio, sofre colisoes inelédsticas
nas quais os atomos do meio sao excitados ou ionizados, e colisoes elasticas nas
quais os atomos como um todo experimentam um recuo. Particulas movendo-se em
um meio experimentam uma frenagem exercida pelo meio, que pode ser calculada a

partir da féormula de Bethe-Bloch,

dE _ 4me*NZ,

2
- =L (6.5)

em que v, m e Z; sao, respectivamente, a velocidade, massa e niimero atomico da

particula. N e Z5 sdo a densidade e niimero atomico do meio, respectivamente. A
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funcao de frenagem de Bethe-Bloch [, pode ser generalizada para termos Z; de ordem

superior,

I =1+ Zily + Z3ls, (6.6)

em que ly, I e [y sao coeficientes independentes de Z.

Argumenta-se que colisoes proximas particula-elétron sao, essencialmente, colisoes
entre particulas livres, dando uma exata dependéncia com Z7. A correcao de or-
dem Z} de colisao distante (conhecido como efeito Barkas (Barkas et al., 1963)), estd
relacionada com a polarizacao do meio, induzida pela particula. Isto explica qualita-
tivamente porque as particulas carregadas negativamente tém um poder de frenagem
menor do que aquelas carregadas positivamente. Calculos numéricos demostram que
[; é relativamente pequeno para energias > 1 MeV (Mgller; et al., 1997), entao a contri-
buigao de ordem Z3 (e maiores) é desprezivel em altas energias. J4 que a expressao
exata da fungao de Beth-Bloch | (Equacao (6.6)) é desconhecida, e dados experi-
mentais sao inexistentes para antiprétons de altas energias, assumiremos o poder de

frenagem do antipréton numericamente igual ao do proton.

O poder de frenagem efetiva na camada L~1,2 é a soma proporcional,

dE dE
I
dx La1,2 ; dx A; D12

em que P; indica a porcentagem da composicao de elementos povoando a camada
L 1,2 (ver Tabela 4.2). O poder de frenagem (dE/dz), em um meio de nimero
de massa atomico A é mostrada na Figura 6.2 (NIST, 1999). O poder de frenagem
efetivo dos antiprétons em La1,2, segundo a Equagao (6.7), é mostrado na Figura
6.3.

6.3 Fluxo Diferencial Magnetosférico de Antiprétons

O fluxo de antiprétons que se espera observar na regiao L~1,2, em funcao da ener-
gia estimada segundo a Equagao (6.2), é mostrado na Figura 6.4, para o critério 1
e o critério 2 adotados. A mesma figura mostra o fluxo interestelar de antiprétons

secundarios. Pode-se observar que o fluxo magnetosférico de antiprétons é maior
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FIGURA 6.2 - Poder de frenagem.
FONTE: adotada de NIST (1999)

que o fluxo interestelar por um fator aproximadamente igual a 4 para o critério 1, e
aproximadamente igual a 30 para o critério 2. Em média, desde o nosso resultado,
com base na simulacao de Monte Carlo de reacoes nucleares para a producao de
antiprotons, aplicando o cédigo SHIELD, podemos prever que o fluxo de antipro-

tons, no ambiente magnetosférico, é uma ordem de magnitude maior que o fluxo

interestelar.

utr r risti uxo magn Ari ntiprétons é qu resenta um
Outra caracteristica do fluxo magnetosférico de antiprotons é que ele apresenta
fluxo méximo em energias T (F%) <T}; (F™*). O fluxo maximo no caso magnetos-

max max

férico apresenta-se com uma energia de T (F*)~0,4 e 0,8 GeV para os critérios 1

max

e 2, respectivamente. No caso interestelar, Tj; (F"") ~2 GeV.

A rapida queda do fluxo magnetosférico para energias T; > T} (Fl.), segundo a
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FIGURA 6.3 - Poder de frenagem experimentado por prétons/antiprétons na regido magnetosférica.

andlise da rigidez magnética, é devido a saida rapida da regiao de confinamento
magnetosférico dos antiprétons com estas energias. Antiprotons com energias mai-
ores que T podem ter um tempo curto de residéncia na regiao de confinamento,
a qual diminui para energias cada vez mais altas. Estes antiprétons com energias
T > T¢ podem contribuir ao fluxo em energias maiores. Esta contribui¢ao nao foi

considerada no nosso calculo.

A contribuigao por efeito de interagdes ineldsticas (aniquilagdo e nao-aniquilagao)

dos antiprétons com nicleos que povoam a regiao L=1,2 nao é muito significativa.

Deve-se enfatizar que os raios césmicos sao as Unicas particulas com energias sufici-
entes para produzir antiprétons em interagoes com o material interestelar ou mag-
netosférico. Espera-se que o espectro dos antiprétons interestelar seja inalterado.

No caso dos antiprétons na magnetosfera, isto é verdadeiro para uma magnetosfera
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FIGURA 6.4 - Fluxo magnetosférico de antiprétons.

em calmaria. Quando acontece um flare solar, usualmente acontece também uma
tempestade magnética na Terra. Estas tempestades na magnetosfera alterarao, por
exemplo, o cut-off geomagnético. Nesta circunstancia, os valores da energia maxima
que os antiprétons podem ter na regiao de confinamento T3 sofre uma variagao, obe-
deciendo a Equacao (6.4). Consequentemente, o espectro de antiprétons na regiao

magnetosférica pode ser modificado.

Estas tempestades podem provocar, também, uma modulacao solar dos raios césmi-
cos primdrios com energia de até <30 GeV (na época de calmaria, raios césmicos
com energias < 10 GeV experimentam o efeito da modulagao solar). Isto implicaria
uma diminucao na producao de antiprotons na magnetosfera pelos raios cosmicos
com energias < 30 GeV. Mas, esta dimini¢ao nao é significativa, pois a multiplici-

dade de antiprétons em colisoes pA; é muito pequena para prétons incidentes com
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energias proximo da energia limiar Tj;p,i. ~6 GeV.

A variacao local na magnetosfera durante as tempestades magnéticas pode influen-
ciar na dinamica dos antiprotons. A aceleracao dos antiprotons em um certo nivel
pode acontecer, conseqiientemente o seu espectro sera modificado. O calculo da in-
fluéncia devida as variagoes magnetosféricas no fluxo dos antiprétons, em geral, é
complexa. Mas, espera-se que o tempo destas variacoes sejam relativamente curtos,
e a freqiiéncia de ocorréncia das tempestades, no contexto dos antiprétons magne-

tosféricos, baixa.
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CAPITULO 7
CONCLUSOES E CONSIDERACOES FINAIS

Este trabalho considerou o estudo de dois aspectos: o calculo das respostas geomé-
trica e dos detectores do telescépio APEX, destinado a medir a radiacao de parti-
culas na magnetosfera interior, e a estimativa tedrica de uma possivel existéncia de

radiagao de antiprotons na magnetosfera interna terrestre.

O fator geométrico do telescopio foi calculado por simulagao Monte Carlo, cujo
valor para particulas entrando no primeiro detector é 0,260 cm?sr. Para particulas
entrando nos subseqiientes detectores, as respostas geométricas tem um valor igual
a 0,076 cm?sr. Estes valores serao considerados para calcular os fluxos de particulas

a partir das contagens registradas pelo telescépio.

As perdas de energia das particulas incidentes desde a janela até o ultimo detector
do telescopio foram calculadas por resolucao numérica das expressoes que descrevem
as perdas de energia por ionizagao para prétons e particulas alfa, e por ionizacao e

radiacao para elétrons, embora as perdas por radiagao sejam despreziveis.

As curvas de respostas dos detectores, que estao relacionadas com a energia de-
positada pelas particulas na sua passagem pelos detectores, mostram que elétrons
podem ser detectados na faixa de energia entre 0,15-4,0 MeV, enquanto que os pré-
tons entre 3,5-80 MeV e as particulas alfa entre 18-200 MeV .Estas curvas de resposta
indicam que as perdas de energia nos detectores para elétrons sao menores do que
para prétons, que por sua vez sao menores do que para particulas alfa. Esta carac-
teristica permitira a determinacao da espécie de particula. As energias depositadas
em sucessivos detectores sao utilizadas na determinacao da correspondente banda
de energia. Estas bandas de energia, nas quais sao contadas as particulas, devem ser

consideradas para calcular os fluxos de particulas.

O estudo da antimatéria na radiacao césmica foi recentemente revivido gracas ao
advento de uma nova geracgao de espectrometros a bordo de baloés e satélites, imple-

mentando poderosas técnicas de identificacao de particulas para eliminar o fundo.

O modelo aplicado para a producao de antiprétons utiliza interagoes nucleares dos
protons dos raios césmicos com energias acima da reacao limiar de 6 GeV com as

constituintes do ambiente. Inicialmente, estima-se a producao de antiprétons no
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espago interestelar, que foi comparada com medidas a bordo de baloes. Em seguida,
calculamos a contribuicao de antiprotons devida as interagoes dos raios cosmicos
com as espécies atmosféricas constituintes do ambiente préximo da Terra (H, He e
O), em altitudes L~ 1,2, para examinar a viabilidade da formagao de um cinturao
de antiprétons. Segundo o modelo adotado, prevé-se fluxos maiores de antiprotons,

se comparados ao fluxo interestelar, por fatores de 4 até 30 em energias entre 0,1 e

2GeV.

A validade das estimativas do fluxo de antiprétons para a magnetosfera interior
podera ser verificada por experimentos futuros. No ano 2004, uma nova versao do
experimento AMS (chamado AMS-02), serd instalado na Estacao Espacial Internaci-
onal, para um tempo de operagao de 3 anos (Becker, 2000). O experimento PAMELA
(Payload for AntiMatter Ezploration and Light-nuclei Astrophysics) cujo objetivo
principal é a medida do espectro de energias de antiprotons e poésitrons na radia-
¢ao cosmica, sera colocado a bordo de um satélite durante 3 anos, a ser lancado no
ano 2005 (Adriani, 2002). Estes experimentos utilizam técnicas melhoradas para a

identificacao de particulas e sobre amplos intervalos de energia.
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APENDICE A
ALGORITMO PARA CALCULAR O FATOR GEOMETRICO

O seguinte, algoritmo em linguagem C calcula o fator geométrico do telescopio
APEX:

#include <stdio.h>
#include <string.h>
#include <math.h>
#define RAND_MAX 32767
#define PI 3.141592654

main({
int i, j, nmax, CONT[4];
float RENT;
float d1, d2, d3, d4;
float r, re, PHI, xe, ye, ze, gamma, u, v, w, PHIL;
float t[4], xd[4], yd[4], zd[4], rd[4];
float GFTOP, ADET([4], ADET1[4], FACT[4], GFDET[4];
/* radio of det-1,4 */
float RDD[4]=0.5,0.2,0.3,0.5;
/* distance between top entrance and det-1,4 */

float d[4]=7.48,9.8,10.27,11.00;

nmax = 10000000; /* numero de eventos (1000000000) */

RENT

2.5; /* raio da entrada superior */

for(j=0 ; j<4 ; j++) CONT[j] = O;
for(i=0 ; i<mnmax ; i++){

if(i%1000000 == 0.0) printf("%d\n",i);

/**x* ENTRADA SUPERIOR **x*/
r = rand()/(RAND_MAX+1.0);
re = r*RENT;
PHI = r«+2.0%PI;
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xe = rexcos(PHI);
ye = rexsin(PHI);
ze = 0.0;
r = rand()/(RAND_MAX+1.0);
gamma = acos(r);
w = cos(gamma) ;
r = rand()/(RAND_MAX+1.0);

PHIL = r%42.0%PI;

u sin(gamma)*sin (PHIL) ;

v = sin(gamma)x*cos(PHIL) ;

/**xxx ENTRADA A0S DETECTORES **x*x*/

for(j=0 ; j<4 ; j++){
t[j] = d[j1/w;
xd[j] = xe + t[jl*u;
yd[j]l = ye + t[jl*v;
zd[j] = ze + t[jlx*w;
rd[j] = sqrt(pow(xd[j],2.0)+pow(yd[j]l,2.0));
if(rd[j] > RDD[j]) continue;
CONT[§]++;

}
GFTOP = 2.0%PIx2.0%PIxpow(RENT,2.0);
for(j=0 ; j<4 ; j++){
ADET1[j] = PIxpow(RDD[j],2.0);
ADET[3]

2.0%PIx2.0*PIxpow(RDD[j],2.0);

FACT[j] = (float)CONT[jl/(float)nmax;
GFDET[j] = GFTOP«FACT[j];

}

for(j=0 ; j<4 ; j++)

printf ("DET-%d G=Y%.5f %.5f\n",j+1,GFDET[j1);
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APENDICE B
FATOR GEOMETRICO PARA DOIS CIRCULOS PARALELOS

Considere duas superficies planas S (sem espessura) de raios R; e Rs, separadas por
uma distancia h (ver Figura B.1). Seja dS; e dS; elementos de area das superficies
S1 e Sy, respectivamente. Pode-se definir um angulo sélido para dSs, subtendido em

dS1, mediante a expressao

dS] cos a
Q) = 1l—2 (B.1)

FIGURA B.1 - As superficies S1 e Ss estdo subtendidas em um mesmo angulo sdlido.

Pela Figura B.1, temos as seguintes relagoes:

a® =1} 415 — 2riry cos b, (B.2)
I =a*+h? (B.3)
dS; = dS; cosa, (B.4)
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cosa = —,

e os elementos de area

Utilizando as relacoes anteriores e a definicao do fator geométrico, temos:

ou

dSl == T‘ld@drl,

dSQ =Ty dg&d?”g s

dSs dS; cos® «
[2 ’

G_/2ﬁ/2W/R2/R1 h27“1d7"17“2d7“2d9dg0
0 0 0 0 (T% + 7’% — 2rirycosf + h2)2
_ 27Th2 /27T /R2 /R1 TldTl TQdTQ do .
o Jo Jo (r?+7r2—2rirycosf + h?)

2
— [R% TR = \J{(By+ R 4 12} {(Ry — Ro)? + B2}

dG =dS dQ) =
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APENDICE C

ALGORITMO PARA CALCULAR A RESPOSTA DOS
DETECTORES DO TELESCOPIO APEX

O seguinte algoritmo, em linguagem C, calcula a resposta dos detectores APEX para

elétrons, prétons e particulas alfa.

#include <stdio.h>
#include <string.h>
#include <math.h>
#define r2 2.818e-15
#define pi 3.14159265
#define mc2 0.511
#define NA 6.023e+23

main(){

FILE =*0UT[5];

int j, i, k, 1;

double T, TT[5][500], DT[500][10], 4EE[500][10], g, gg, b, bb;

double Mc2[3]={0.511,938.256,3758.196};

double aa, RT, dEdx;

double nmin, nmax, AA[5], BB[5];

double cont[5][500][10], t, E, dE;

/** numero atomico, espessura, potencial de ionizacao, densidade da janela,

detectores e absorvedores *x*/

double Z[8]={14.0,14.0,13.0,14.0,13.0,14.0,13.0,14.0};

double x[8]={0.0001,0.0004,0.0,0.0004,0.002,0.0004,0.005,0.0004};

double I[8]={1.72253e-04,1.72253e-04,1.62998e-04,1.72253e-04,
1.62998e-04,1.72253e-04,1.62998e-04,1.72253e-04};

double d[8]={2328.3,2328.3,2698.9,2328.3,
2698.9,2328.3,2698.9,2328.3};

double A[8]={28.0355,28.0355,26.9815,28.0355,
26.9815,28.0355,26.9815,28.0355};

double dx[5][10], N[5][10];

double z[3]={1.0,1.0,2.0};

double Tmin[3]={0.01,1.0,1.0%};
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double Tmax[3]={10.0,100.0,1000.0%};
double n[3]={20000,10000,60000};
double Emin[3]={0.009,0.09,0.09};

if ((OUT[0]=fopen("responElec.dat","w"))==0)
if ((OUT [1]=fopen("responProt.dat","w"))==0)

if ((OUT [2]=fopen("responAlph.dat","w"))==0)

nmin = 0.0;

nmax 300.0;

for(1=0 ; 1<3 ; 1++){
BB[1]

log(Tmin[1] /Tmax[1])/(nmin-nmax) ;
AA[1]

Tmin[1]*exp(-BB[1]*nmin) ;
}
for(1=0 ; 1<3 ; 1++){
for(i=0 ; i<8 ; i++){
dx[1][i] = x[i]/(float)n[1];
N[1][i] = d[i]*NA/(A[i]*1e-03);

aa = 4.0%pi*pow(r2,2.0);

for(1=0 ; 1<3 ; 1++)
for(j=0 ; j<=(int)mnmax ; j++)
for(i=0 ; i<8 ; i++)

cont[1]1[j1[i] = 0.0;

for(1=0 ; 1<3 ; 1++){
for(j=0 ; j<=(int)mmax ; j++){
T = AA[1]*exp(BB[1]*(float)j);
TT[1]1[j] = T;
for(i=0 ; i<8 ; i++){
if(x[i] == 0.0) continue;

for(k=0 ; k<n[1] ; k++){
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if (T <= 0.0) continue;

g = 1.0+T/Mc2[1];

gg = pow(g,2.0);
bb = 1.0-1.0/gg;
b = sqrt(bb);
if(1 == 0)

dEdx = aa*mc2*N[1] [11*Z[i]*(1.0/bb)*
(log(b*g*sqrt(g-1.0)*mc2/I[i])+
(1.0/(2.0*gg) ) *(pow(g-1.0,2.0)/8.0
+1.0-(2.0%gg+2.0%g-1.0)*1og(2.0)));
else
dEdx = aa*pow(z[1],2.0)*mc2*N[1] [i]*
Z[i1*(1.0/bb)*(log(2.0*mc2*bb/I[i]) -
log(1.0-bb)-bb);
dE = dEdx*dx[1] [i];
T -= dE;
cont[1] [j]1[i] += dE;
}
dEE[j1[i] = TT[11[j] - T;

}
for(1=0 ; 1<3 ; 1++){
for(j=0 ; j<=(int)nmax ; j++){
fprintf (OUT[1],"%10.4£",TT[1]1 [j1);
for(i=0 ; i<8 ; i++){
if(cont[11[j1[i] <= 0.0) cont[1][j]1[i] = 1.0e-30;
if(i%2 1= 0.0){
fprintf (OUT[1],"%.3e",cont [1]1 [j]1[i]);

}
}
fprintf (OUT[1],"\n");
}

fclose(OUT[1]);
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