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SECUNDÁRIOS NO MEIO INTERESTELAR E NA

MAGNETOSFERA INTERIOR DA TERRA

Kenny Choque Talavera

Tese de Doutorado em Astrof́ısica, orientada pelo

Prof. Dr. Udaya B. Jayanthi e Dr. Anatoly A. Gusev.

INPE
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São José dos Campos, 31 de agosto de 2007.
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RESUMO

O interesse no estudo da componente de antimatéria na radiação cósmica compre-
ende o entendimento da sua fonte e transporte dos raios cósmicos, bem como a
aparente ausência de antimatéria cosmológica e, possivelmente, a natureza da maté-
ria escura. Nesta tese, modelamos a fonte de antiprótons produzidos nas interações
dos raios cósmicos primários (RC) com o meio interestelar e sua propagação na Ga-
láxia, baseada no modelo padrão de transporte de RC Leaky Box. O fluxo estimado
para antiprótons interestelares, em forma geral, é consistente com as observações
de antiprótons nos RC realizadas a bordo de balões estratosféricos. Porém, medi-
das recentes do espectrômetro BESS em energias sub-GeV, mostram algum excesso
no fluxo de antiprótons, se comparado com a predição de produção secundária.
Ainda que tenham surgido sugestões para explicar esta discrepância, considerando
processos adicionais de transporte e existência de fontes “exóticas” de antiprótons
primários na Galáxia, e embora esta tese utilize modelos mais realistas de produção
de antiprótons, incluindo contribuições da componente terciária e antiprótons pro-
venientes do decaimento de antinêutrons, esta discrepância ainda continua. Reações
nucleares dos RC com o gás da atmosfera superior também produzem antiprótons.
Naturalmente, uma fração destes antiprótons –aqueles com energias abaixo do cut-
off geomagnético– podem ser capturados pelo campo magnético da Terra. Assim,
populações de antiprótons de baixa energia, similares a outras espécies encontra-
das em altitudes de ∼ 1300 km, podem formar cinturões de radiação em redor da
Terra. Neste trabalho, calculamos o espectro de produção de antiprótons secundá-
rios na região exosférica e subseqüente captura geomagnética baseada no processo
de difusão radial. As estimativas mostram fluxos de antiprótons magnetosféricos
maiores do que aqueles interestelares. Espera-se que estes antiprótons capturados
possam se difundir para regiões polares através de processos de precipitação mag-
netosférica e/ou difusão de pitch angle e contribuir em energias sub-GeV para o
fluxo interestelar observado a bordo de balões em latitudes com cut-off de rigidez
geomagnético de ∼0, 4 GV. O interesse na presença de antipart́ıculas dos raios cós-
micos –particularmente antiprótons– pode conduzir à elucidação de certos problemas
astrof́ısicos e cosmológicos.





MODELLING OF THE SECONDARY ANTIPROTONS FLUXES IN
THE INTERSTELLAR MEDIUM AND INNER MAGNETOSPHERE

OF THE EARTH

ABSTRACT

The interest in the study of the antimatter component in the cosmic radiation ranges
since its understanding of the source and transport as well as the apparent absence
cosmological antimatter and possibly the nature of the dark matter. In this thesis,
an attempt is made to model the source of antiprotons produced by the interaction
of primary cosmic rays (CR) with the interstellar medium and the propagation in
the Galaxy through Leaky Box transport model. The interstellar antiproton flux
estimates in general are consistent with the observations of cosmic ray antiprotons
performed by stratospheric balloon experiments. However, the recent measurements
by the BESS spectrometer, show excess at sub-GeV energies when compared with
the secondary production. In spite of some suggestions which consider additional
transport processes and also the existence of exotic sources of primary antiprotons
in the Galaxy, this thesis utilizes more realistic models for the production of an-
tiprotons by including the tertiary component contribution and decay products of
antineutrons. Nevertheless, the discrepancy still continues. The nuclear reactions
of cosmic rays with the constituents in the rarified atmosphere can produce anti-
protons. Naturally, a fraction of these antiprotons –those with the energies below
the geomagnetic cut-off– can suffer capture in the magnetic field of the Earth. As
such low energy antiproton population, similar to other species found a altitudes
of ∼ 1300 km, can form a radiation belt around the Earth. In this work, estima-
tes are made of the spectrum of the source function in the exospheric region, and
subsequently the distribution in the geomagnetic space through the radial diffusion
process. The flux estimates of the magnetospheric antiprotons are higher than the
interstellar component. It can be considered that these captured antiprotons can dif-
fuse to the polar regions, through magnetospheric precipitation and/or pitch angle
diffusion, and contribute to the flux observed in the balloon experiments at latitudes
with rigidity cut-off ∼0.4 GV, at sub-GeV energies. The interest in the presence of
antimatter in the cosmic rays –in particular the antiprotons– can lead to elucidate
the astrophysical and cosmological problems.
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para máxima e mı́nima efeito da modulação solar. . . . . . . . . . . . . . 35

1.3 Variação temporal da intensidade de nêutrons atmosféricos (plano
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sólidos) raios cósmicos com energias de 70-280 MeV/núcleon; (diaman-

tes) do sistema solar. Dados: Simpson (1983) e Meyer (1985) . . . . . . . 38

1.5 Dependência com a energia da razão dos fluxos dos raios cósmicos; B/C
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xima atividade solar, MASS(91) (Bellotti et al., 1999), IMAX(91) (Ichi-

mura et al., 1993), BESS-TeV(00) (Haino et al., 2004), Buckley(1991)

(Buckley et al., 1994); mı́nima atividade solar, BESS(93) (Wang et al.,

2002), CAPRICE(94) (Boezio et al., 1999), RICH-II(97) (Diehl et al., 2003),

CAPRICE(98) (Boezio et al., 2003), AMS-1(98) (Alcaraz; AMS Collabora-

tion., 2000a), BESS(98) (Sanuki et al., 2000); e para altas energias, Ichi-

mura(1989) (Ichimura et al., 1993), RUNJOB(95) (Apanasenko et al., 2001),

JACCE (Asakimori et al., 1998), Ryan (Ryan et al., 1972), Sokol-2 (Ivanenko,

1993), Grigorov (Grigorov et al., 1971), MUBEE (Zatsepin et al., 1994). . . . 47

1.8 Observação experimental do espectro de C, N, O, Si e Fe. Os es-

pectros são multiplicados por E2. Dados: Juliusson(1971) (Juliusson,

1974), Orth(1972) (Orth et al., 1978), Simon(1976) (Simon et al., 1980),

Lezniak(1978) (Lezniak; Webber, 1978), HEAO3(79) (Engelmann et al.,

1990), CRN(85) (Mueller et al., 1991), Swordy(1985) (Swordy et al., 1990),

Buckley(1991) (Buckley et al., 1994), Young(1977) (Young et al., 1981),

Ichimura(1987-91) (Ichimura et al., 1993) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49
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3.8 Condição de contorno f(µ, Lmax) definida pelo espectro de antiprótons
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energias cinéticas dos antiprótons representativas de entre 0,019 até 1,85
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A.1 Representação gráfica da descrição da modulação com a solução de força

de campo (linha horizontal) e solução convecção-difusão (linha vertical).

A linha inclinada representa a modulação real como uma combinção da

redução de intensidade e perdas de energias . . . . . . . . . . . . . . . . 220
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βc – velocidade da part́ıcula
Γ – taxa de interação
γ – ı́ndice espectral
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CAPÍTULO 1

INTRODUÇÃO

“Com os experimentos atuais se demoraria 15 bilhões de anos em

média para encontrar um único antihélio produzido por colisões dos raios

cósmicos.”

P. Barry (2007)

Um dos desafios da f́ısica contemporânea envolve o entendimento da aparente au-

sência de antimatéria no Universo. A f́ısica de part́ıculas elementares estabelece que

matéria e antimatéria são criadas simultaneamente. Assim, é plauśıvel pensar que

o Universo primordial consistiu de matéria e antimatéria. Antipart́ıculas dos raios

cósmicos seriam indicadores diretos da existência de domı́nios de antimatéria. Este

caṕıtulo é dedicado à descrição das caracteŕısticas gerais dos raios cósmicos e à

questão do problema da aparente ausência de antimatéria no Universo.

1.1 Raios Cósmicos

A primeira evidência da presença de uma radiação ionizante de origem extraterrestre

vem da pioneira medida a bordo de balão do incremento da taxa de ionização com

a altitude (Hess, 1912; Kohlhörster, 1913). Posteriormente, Bothe e Kolhörster (1929)

usando contadores Geiger e a técnica de coincidência, fizeram a primeira medida

de um evento particular de raios cósmicos e provaram que estes são compostos de

part́ıculas carregadas. Desde então, os raios cósmicos desempenharam um papel im-

portante no descobrimento e no estudo das part́ıculas elementares, dando origem à

f́ısica de part́ıculas de altas energias. Com o advento de aceleradores de part́ıculas,

o interesse pelos raios cósmicos como uma fonte de part́ıculas de alta energia rapi-

damente caiu, embora direcionou-se para o domı́nio astrof́ısico com questões como

a sua origem, natureza e história de propagação de suas fontes até a Terra. Raios

cósmicos que penetram na atmosfera da Terra são observados em um amplo inter-

valo de energia, que se estende por ∼12 ordens de magnitude. A natureza e origem

destas part́ıculas dependem do intervalo de energia considerado.

Até energias da ordem de ∼100 MeV/núcleon, o fluxo observado dos raios cósmicos

tem origem heliosférico. O vento solar, um fluxo cont́ınuo de plasma quente ejetado
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pelo sol, leva consigo um campo magnético que impede que raios cósmicos extra-

solares com energias abaixo deste limite atinjam a vizinhança da Terra. A maioria

dos raios cósmicos observados com energias < 100 MeV são compostos por part́ıcu-

las energéticas solares (PES). Estas part́ıculas presentes no vento solar são átomos

completamente ionizados, os quais são aceleradas pelas ondas de choque no fluxo

do vento solar. Estas ondas de choque estão relacionadas aos eventos energéticos

solares. A maioria das PES são produzidas durante eventos de fulgurações solares.

Estas fulgurações podem acelerar part́ıculas até energias da ordem de alguns GeV

(Debrunner et al., 1988; Steinacker; Schlickeiser, 1989). A composição elementar das PES

está associada à composição do vento solar. Dados coletados nos anos 80 pela missão

Pionner-10 (Pyle et al., 1984) sustentam a hipótese sobre sua origem.

Outra componente das PES que contribui para o fluxo no intervalo de energias de

10−50 MeV/núcleon são os denominados raios cósmicos anômalos (RCA). Acredita-

se que os RCA representam átomos neutros interestelares que se deslocaram para

dentro da heliosfera, onde são ionizados pelo vento solar ou pela radiação UV. Estes

novos ı́ons, posteriormente acelerados até energias >10 MeV/núcleon provavelmente

no choque terminal do vento solar (Fisk et al., 1974), se difundem para dentro da

heliosfera em forma de RCA. O espectro de energia dos RCA revela informações

sobre as abundâncias de elementos neutros no meio interplanetário, aceleração dos

raios cósmicos em ondas de choque e seu transporte através da heliosfera.

Raios cósmicos extra-solares, usualmente chamados raios cósmicos galácticos (RCG),

representam a componente dominante do fluxo de raios cósmicos na vizinhança da

Terra. Acredita-se que os RCG são part́ıculas aceleradas em fontes distantes, e sua

propagação na Galáxia estaria governada pelos irregulares campos magnéticos inte-

restelares relativamente fracos, e interações eletromagnéticas e nucleares com fótons

e matéria nuclear no meio interestelar. Desta maneira, a informação sobre a di-

reção de suas trajetórias são perdidas durante a propagação desde suas fontes e,

conseqüentemente, atingem a Terra isotropicamente. Até energias de ∼ 1015 eV, as

fontes dos raios cósmicos primários (RC) estão localizados na Galáxia (Barwick et al.,

1998), enquanto raios cósmicos de alt́ıssimas energias são considerados, por alguns

autores, como tendo origem extragaláctica. A Figura 1.1 mostra o fluxo diferencial

como função da energia cinética por núcleon das componentes nucleares dos RC.

A dependência da energia do fluxo diferencial para uma espécie dada i é bem descrita

por uma lei de potências, da forma
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FIGURA 1.1 - Espectro dos raios cósmicos para as espécies H, He, C, e Fe.
FONTE: Simpson (1983).
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ji (Tk) = KiT
−γi

k , (1.1)

em que Tk é a energia cinética por núcleon, Ki é um fator de normalização, e γi

é o ı́ndice espectral, com valores entre 2,5 e 3,1 para diferentes espécies de RC e

diferentes intervalos de energia, a qual estende-se sobre mais de 11 décadas.

O desvio desta lei de potências observado para RC abaixo de 10 GeV é uma con-

seqüência da anteriormente citada influência do vento solar chamada de modula-

ção solar (MS). A intensidade para estas energias está anti-correlacionado à ativi-

dade solar e segue o ciclo de 11 anos. A Figura 1.2 mostra o espectro de energias

do H, He, C+O, e Fe em diferentes condições da atividade solar. As intensidades

são máximas em condições de mı́nima atividade solar e em energias acima de 10

GeV/núcleon, a modulação solar é relativamente pequena. A correlação entre a ati-

vidade solar e a modulação do fluxo de raios cósmicos foi estudada monitorando-se

o fluxo de nêutrons atmosféricos. De fato, o fluxo de nêutrons de baixa energia

(T ∼O(108−109) eV) é produzido nas interações dos RC (principalmente aqueles

com energias de 1−20 GeV) com a atmosfera. Devido à diminuição da intensidade

do fluxo primário para energias . 20 GeV, durante épocas de máxima atividade

solar, a produção de nêutrons atmosféricos diminui. A anti-correlação das intensida-

des de nêutrons atmosféricos (observados por experimentos chamados de monitores

de nêutrons) com a atividade solar inferida através do número de manchas solares

coletados nos últimos 50 anos, são mostradas na Figura 1.3.

1.1.1 Composição e Fontes dos Raios Cósmicos Interestelares

Observações precisas da composição qúımica dos RC são exeqúıveis somente abaixo

de 100 TeV, região de energias onde as part́ıculas dos RC podem ser diretamente

identificados por experimentos operados fora da atmosfera. A Figura 1.4 apresenta

um resumo das medidas da composição para diferentes intervalos de energia se com-

parado com a composição do sistema solar. Em forma geral, eles são similares. No

entanto, existem algumas diferenças importantes:

a) hidrogênio e hélio são sub-abundantes nos raios cósmicos quando comparado ao

material estelar;

b) núcleos do grupo-(Li, Be, B) e o sub-grupo-(Sc, Ti, V, Cr, M) são sobre-

abundantes por algumas ordens de magnitude.
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FIGURA 1.2 - Espectro de energia do H e He para ḿınima, intermediaria e máximo efeito da modu-
lação solar. O espectro do hidrogênio foi multiplicado por um fator 5 para uma melhor
leitura. O espectro de energia C+O e Fe para máxima e ḿınima efeito da modulação
solar.
FONTE: Longair (1994).

35



 0

 100

 200

 300

  N
ú

m
er

o 
de

 M
an

ch
as

 S
ol

ar
es

 70

 75

 80

 85

 90

 95

 100

 1950  1955  1960  1965  1970  1975  1980  1985  1990  1995  2000  2005

P
er

ce
nt

ag
em

 s
ob

 N
í

ve
l 

 M
í

ni
m

o 
S

ol
ar

 d
e 

19
54

   

Ano

S+ N− S− N+ N− S+ N+ S− S+ N−

Climax, CO (IGY Monitor)
Haleakala, HI (Supermonitor)
Huancayo, Peru (IGY Monitor)

FIGURA 1.3 - Variação temporal da intensidade de nêutrons atmosféricos (plano superior), e ati-
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Para os elementos normalizados ao hidrogênio conclui-se que as abundâncias de

elementos pesados (Z>2) nos raios cósmicos se encontram significativamente acima

das abundâncias estelares (Schlickeiser, 2003). As abundâncias do sistema solar e

dos raios cósmicos mostram o efeito ı́mpar-par, com núcleos de Z par sendo mais

abundantes. Também observam-se picos em C, N, O e Fe. Isto sugere uma origem

estelar para muitos dos raios cósmicos, conhecida como componente primária dos

raios cósmicos. Os dois grupos de elementos (Li, Be, B) e (Sc, Ti, V, Cr) sobre-

abundantes nos raios cósmicos, porém, essencialmente ausentes como produtos finais

da nucleośıntese estelar, são produtos dos espalhamentos no meio interestelar (MIE)

dos núcleos de C+O e de Fe. Do conhecimento das seções de choque de espalhamentos

pode-se aprender sobre a quantidade de matéria atravessada pelos raios cósmicos

entre a produção e observação.

Os raios cósmicos, provenientes do exterior da heliosfera solar, estão compostos de

98 % de núcleos (com a contribuição principal vindo desde H (87 %) e He (12 %)

e uma pequena fração de núcleos pesados) e 2 % de outras espécies como léptons,

raios-γ e antiprótons. A tendência geral das abundâncias mostra um decréscimo com

a carga nuclear. Para energias alt́ıssimas, a composição pode ser pesquisada somente

com métodos indiretos, i.e., a partir de medidas com chuveiros atmosféricos, sendo

que os resultados derivados são completamente problemáticas.

O espectro de energia em função da energia cinética por núcleon de todas as com-

ponentes primárias dos RC, em forma geral, são similares (Figura 1.1). Em energias

acima de 10 GeV/núcleon, o espectro se aproxima a uma lei de potências (1.1) com

inclinação γ ' 2, 7. Entre 109− 1012 GeV/núcleon, o espectro muda na inclinação o

que, acredita-se, reflete uma mudança na propagação dos RC no meio interestelar ou

na fonte e nos mecanismos de aceleração. Acima de 1012 GeV/núcleon, se supõe que

os RC têm origem extragaláctica, já que a composição muda de predominantemente

pesada para núcleos leves.

1.1.2 Aceleração e Propagação

Os modelos para a aceleração de raios cósmicos classificam-se em aceleração estat́ıs-

tica e direta. No caso da aceleração estat́ıstica, a energia final é atingida lentamente.

O protótipo desta espécie de aceleração é o modelo de aceleração de Fermi (1949).

Fermi originalmente propôs que as part́ıculas são aceleradas por colisões com nuvens

magnéticas na Galáxia; esta descrição pode também ser estendida para a aceleração
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por ondas de choque de supernovas, tanto como núcleos galácticos e hot spots de

rádio-galáxias. Uma vantagem dos modelos de aceleração estat́ıstica é que o espectro

de lei de potências dos raios cósmicos (1.1) é obtido de forma natural. Esta aceleração

lenta ocorre sobre uma região estendida de espaço. Isto restringe posśıveis regiões

do espaço onde tal aceleração pode acontecer para um número muito pequeno de

candidatos.

A aceleração direta, por outro lado, assume a existência de campos eletromagnéticos

intensos. A aceleração é rápida, particularmente aplicável para sistemas tais como

pulsares em rotação com campos magnéticos intensos, produzindo uma força elétrica

induzida. Porém, o resultado de lei de potências do espectro deste mecanismo de

aceleração não é óbvia. O maior problema com todos os mecanismos de aceleração é

a perda de energia experimentada pelas part́ıculas aceleradas em regiões densas do

espaço, particularmente perto de supernovas e núcleos galácticos. Não há ainda uma

descrição satisfatória para um mecanismo de aceleração em energias alt́ıssimas. No

entanto, muitos progressos foram feitos na região .10 PeV. Aqui, pulsares binários

e buracos negros com discos de acreção aparecem como bons candidatos.

Uma vez que as part́ıculas aceleradas consigam sair da região fonte dentro da Ga-

láxia, devem atravessar o meio interestelar para chegar à Terra. Se a part́ıcula tem

origem extragaláctica, deve atravessar o meio interestelar da galáxia na qual foi

acelerada, o meio intergaláctico, além do meio interestelar da nossa Galáxia para,

finalmente, alcançar a Terra.

O meio interestelar é composto de nuvens de gases neutros e ionizados, predomi-

nantemente hidrogênio. Outras componentes incluem o campo magnético galáctico

(caótico e regular) e a radiação cósmica de fundo de 2,7 K. Estima-se que o campo

galáctico regular tem uma intensidade de 1−3 µG, encontra-se no plano galáctico e

está dirigido para latitude galáctica de 90 graus. Os campos caóticos são produzidos

em nuvens magnéticas devido aos movimentos de gás ionizado e sua magnitude é da

mesma ordem daqueles dos campos regulares.

As trajetórias das part́ıculas dos raios cósmicos são curvadas e dispersas pelos cam-

pos caóticos e regulares. Isto produz um movimento difusivo dos raios cósmicos na

Galáxia. O comprimento caracteŕıstico para a deflexão magnética está dado pelo

raio de Larmor

RL = E/300(BZ),
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em que RL é dada em cent́ımetros, E é a energia da part́ıcula em eV, B é a in-

tensidade do campo magnético em G, e Z é a carga da part́ıcula. Uma part́ıcula

passando através de uma nuvem magnética de comprimento l experimentará uma

deflexão angular da ordem de l/RL radianos (Sokolsky, 2004). Para uma nuvem com

l= 0, 1 parsec, B= 1 µG e E = 1 PeV, l/RL é de uma ordem de magnitude. Raios

cósmicos de energias sub-PeV, portanto, podem sofrer grandes deflexões nas nu-

vens magnéticas e seu fluxo torna-se isotrópico. Em alt́ıssimas energias, as deflexões

angulares são pequenas.

Em energias sub-PeV, a difusão é importante. Isto significa que o tempo que o

raio cósmico permanece na galáxia (sua idade) é maior que o esperado para uma

propagação não-difusiva. A teoria de difusão relaciona estes dois tempos por

tD/t ' 1/2(r/λ),

em que r é a distância desde a fonte até a borda da região de difusão, e λ é a trajetória

livre média. A quantidade total de gás cósmico atravessado por um raio cósmico é,

assim, proporcional a r/λ. Se a part́ıcula origina-se no centro galáctico e se difunde

até a Terra (r = 1022 cm) com uma trajetória livre média por colisão com nuvens

magnéticas de 3 parsecs, através do gás de densidade média 10−24 g/cm3, esta

atravessa .10 g/cm2 de material. Já que o comprimento de interação para prótons

nestas energias é 70 g/cm2, o espectro do próton não será afetado pela difusão.

A trajetória livre média por espalhamentos de núcleos pesados é muito pequena,

porém > 10 g/cm2. Então, espera-se que a composição qúımica do fluxo de raios

cósmicos seja alterada pelo seu movimento difusivo. De fato, pode-se trabalhar em

sentido contrário, medindo-se a composição para obter uma estimativa do tempo de

difusão.

As abundâncias observadas em alguns GeV/núcleon de núcleos secundários estáveis

(Li, Be, B ou Sc, Ti, V, Cr, M) produzidos por espalhamento de C, B, O e Fe são

bem descritos, assumindo-se λ=5−10 g cm−2. Uma dependência com a rigidez em

altas energias é esperada para λ, que pode ser medida pela dependência com a ener-

gia da razão secundária com a primária (Figura 1.5). Da dependência observada da

razão secundária-primária, pode-se inferir que a quantidade média de matéria atra-

vessada pelos RC antes de escapar da galáxia decresce com a energia (para valores

. 10 g/cm2). Por definição λ≡ ρβcτ é a quantidade de matéria média atravessada

por um raio cósmico, em que ρ é a densidade média, βc é a velocidade da part́ıcula,
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e τ é o tempo de vida dos RC na Galáxia. Para ρ≈1 núcleon/cm3, o correspondente

tempo de escape é τ=3−6×106 anos. A propagação envolve outros processos atuando

simultaneamente, tais como: convecção; variações de energia (perdas de energia ou

ganhos de energia em processos de reaceleração); perdas de part́ıculas devido às suas

interações ou decaimentos; criação de part́ıculas nas fontes, entre outros.

1.1.3 Medidas Experimentais dos Raios Cósmicos

As técnicas de detecção dependem da intensidade t́ıpica esperada e do intervalo de

energia dos RC que se deseja observar. Em geral, podem ser divididas em medidas

diretas e indiretas. Medidas diretas devem ser realizadas fora da atmosfera para evi-

tar alguma contaminação desde secundárias produzidas nas interações atmosféricas.

A tecnologia coloca severas dificuldades sobre o peso e tamanho dos aparatos expe-

rimentais e sobre os tempos de exposição do detector. Em altas energias somente

detecção indireta é viável. As interações dos RC na atmosfera produzem uma cascata

de part́ıculas secundárias, que são detectados sobre uma base grande de detectores.

A energia, a direção de chegada e a natureza dos RC são, portanto, derivadas indi-

retamente a partir das caracteŕısticas da cascata.

1.1.3.1 Medidas Diretas

Devido ao relativamente grande fluxo em baixas energias, o espectro de raios cós-

micos pode ser medido diretamente com detectores pequenos passivos e/ou ativos,

conduzidos a bordo de balões, satélites orbitando em redor da Terra ou viajando

através do espaço interplanetário.

Detectores passivos: emulsões nucleares são extensamente usadas para estudos

do espectro e composição qúımica. Dois recentes experimentos nesta categoria são

JACEE (Asakimori et al., 1998) e RUNJOB (Derbina et al., 2005). Por exemplo, a câ-

mara de emulsão JACEE é uma pilha de: 1) placas de emulsão e plásticos CR39

para a determinação da carga; 2) cinqüenta placas de emulsão finas intercalados

com material de baixo Z como alvo para maximizar a probabilidade de interação

nuclear; 3) um espaço de deslocamento permite os raios-γ vindos dos decaimentos

dos ṕıons neutros para separar um dos outros antes de induzirem uma cascata ele-

tromagnética; 4) uma seção do caloŕımetro com placas de chumbo intercalados com

placas de emulsão e filmes de raios-X. Com esta técnica, uma câmara de emulsão

com relativamente peso leve mas com alta precisão posicional e aceitação grande,
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pode ser configurado. O controle simples e requerimentos de telemetria fazem esta

técnica ideal para um vôo de balão de longa duração.

Detectores ativos: um moderno instrumento ativo consiste de um complexo de

vários detectores para medir a energia e identificar a part́ıcula. Alguns detectores

t́ıpicos usados em experimentos a bordo de balões e satélites incluem:

- Espectrômetros magnéticos: o rastro de uma part́ıcula em um campo magnético,

B criado, é acompanhado por detectores senśıveis à posição, e.g. câmaras de deslo-

camentos, rastreadores de silicone, entre outros. O momento p da part́ıcula medido

perpendicular ao campo B determina o raio da curvatura do rasto ρ através da re-

lação p = ZeρB, em que Ze é a carga da part́ıcula. Já que o número de carga Z

necessita ser medido independentemente, é conveniente introduzir a rigidez magné-

tica R≡ pc/Ze da part́ıcula. A incerteza de R é determinada pela resolução finita

do detector de rastreamento e o comprimento do rastro da amostra.

- Caloŕımetro: a part́ıcula incidente é parada por um material de número atômico

alto, tal como chumbo ou tungstênio. Aqui inicia-se o desenvolvimento de uma cas-

cata que pode ser observada com células ou placas sensitivas. Uma configuração al-

ternativa usa cintiladores de alta densidade como bismuto-germânio-óxido (BGO),

ou absorvedores como material sensitivo. O chuveiro tipo hadrônico ou eletromag-

nético pode ser identificado, e a energia total e direção de incidência da part́ıcula

pode ser reconstrúıda.

- TOF (Time-Of-Flight): um detector TOF consiste de diversos plásticos de cinti-

lação rápido colocados acima, abaixo ou entre outros detectores para: 1) fornecer o

sinal principal de trigger; 2) medir a velocidade e direção de entrada (acima ou para

baixo) da part́ıcula; 3) determina a carga da part́ıcula com medidas de dE/dx.

- Detectores aerogel de Cherenkov: aerogel de silicone é um material usado, como

detector do tipo contador limiar Cherenkov, para identificar part́ıculas.

- RICH (Ring Imaging Cherenkov Counter): em um RICH, as part́ıculas passam

através de um radiador, e os fótons irradiados são usualmente enfocados sobre um

detector de fótons senśıvel à posição por um dispositivo para focalizar (espelho). A

velocidade β é determinada com uma exatidão de até 0,1% por uma medida do raio

r da imagem de anel formado, sobre o qual os fótons são detectados.

- TRD (Transition Radiation Detector): detectores de radiação de transição são

usados para determinar o fator de Lorentz γ e para a identificação de part́ıculas

altamente relativ́ısticas quando um contador Cherenkov não é aplicado.
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- Detectores anti-coincidência: para reduzir o fundo, part́ıculas que não passam atra-

vés da janela de aceitação podem ser ativamente rejeitadas com sinais desde cinti-

ladores plásticos que cercam o sistema de detectores.

Para buscar componentes de antipart́ıculas nos raios cósmicos, o uso de espectrôme-

tros magnéticos é necessário. Não obstante, o uso de espectrômetros magnéticos são

desfavorecidos na detecção de RC de altas energias pelas dificuldades na construção

de um magneto com poder para curvar as trajetórias das part́ıculas e satisfazer os

requerimentos dos pesos de vôos e baixo consumo de potência impostos para a ope-

ração de balões ou naves espaciais. Estas circunstâncias, juntamente com o tempo

de exposição limitado dos experimentos, tem restringido o uso dos espectrômetros

na medida da componente nuclear dos RC. Medidas espectroscópicas são até hoje

aproveitáveis principalmente para fluxos de H e He, e até uma rigidez máxima de

∼200 GV/c.

Medidas do espectro do hidrogênio

O hidrogênio representa a principal componente do fluxo de raios cósmicos e medidas

exatas do seu fluxo são de fundamental importância para o entendimento da f́ısica

dos RC. Ademais, eles são necessários para a avaliação de produtos secundários

vindos desde a interação dos RC no MIE, e para estudos de neutrinos atmosféricos.

As medidas dispońıveis podem ser divididas em dois grupos, aqueles de até ∼
200 GeV obtidos com espectrômetros magnéticos e aqueles acima deste limite reali-

zados com detectores caloŕımetros. A Figura 1.6 mostra as medidas até ∼1000 TeV,

multiplicado por um fator que depende da energia, na forma E2,5, com o objetivo de

avaliar melhor os diferentes resultados sobre 2 ordens de magnitude na intensidade

do fluxo; a precisão diferente dos dois grupos é evidente. No intervalo de 0, 1−200

GeV, as medidas foram realizadas por experimentos a bordo de balão usando dife-

rentes implementações do NASA/NMSU do BBMF (Ballon Borne Magnet Facility)

(Boezio et al., 1999; Menn et al., 2000; Bellotti et al., 1999; Seo et al., 1991; Sanuki et al.,

2000), e a bordo do véıculo espacial Discovery do espectrômetro AMS-01 (Alcaraz et

al., 2000).

Abaixo de ∼ 10 GeV a concordância é posśıvel só entre experimentos que tomam

dados em peŕıodos de comparável atividade solar. Uma boa concordância é obser-

vada entre AMS-01, BESS(98), e CAPRICE(94), que tomaram dados sob peŕıodos
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de mı́nimo solar, enquanto um fluxo menor esperado foi observada por IMAX(92)

(intermediária atividade solar), e MASS(91) (solar máximo). Acima de ∼ 10 GeV

observa-se uma boa concordância (de ∼ 5 %) entre as medidas do AMS e BESS,

apesar de operarem em diferentes ambientes. Ambas têm uma amostra estat́ıstica

significativa e, atualmente, são consideradas como as medidas mais confiáveis (Gais-

ser et al., 2001). Experimentos prévios (Pappini, 1993; Bellotti et al., 1999; Boezio et al.,

1999; Menn et al., 2000) têm uma concordância limitada, parcialmente explicada pela

amostra estat́ıstica pobre. Em altas energias a situação não é tão boa, medidas foram

realizadas por caloŕımetros a bordo de balões de várias espécies (Ryan et al., 1972;

Asakimori et al., 1998; Ivanenko, 1993; Apanasenko et al., 2001; Kawamura et al., 1989).

Estes caloŕımetros não capturam toda a energia da primária e, conseqüentemente,

a determinação da energia não é precisa.

Medidas do espectro de hélio

O hélio é o segundo elemento mais abundante nos raios cósmicos, representa ∼10 %

do fluxo total de RC observados na Terra. Tal contribuição, não despreźıvel, deve

ser considerada quando são calculadas estimativas dos fluxos secundários tais como

neutrinos atmosféricos, antiprótons e léptons, tanto como da radiação-γ. Não se

encontra diferenças significativas nos espectros de prótons e hélio, o que sugere que

a fonte e história de propagação são as mesmas para estas espécies.

Os mesmos experimentos que medem o espectro de H também medem o espectro

de He. A Figura 1.7 mostra as medidas dispońıveis até ∼ 100 TeV/núcleon. Neste

caso, também a separação em dois grupos é evidente: as medidas mais precisas feitas

com espectrômetros magnéticos até energias ∼ 100 GeV/núcleon, e as medidas de

caloŕımetros acima deste limite. Na região de altas energias, as medidas desde o

JACCE (Asakimori et al., 1998), Sokol (Ivanenko, 1993), Ichimura et al. (1993) são

afetados por erros estat́ısticos muito grandes.

As medidas do hélio mostram discrepâncias de até um fator de 2 em 50 GeV. Sanuki

et al. (2000) cita incertezas na identificação dos núcleos de hélio nas medidas do

BESS(98), que conduz a uma indeterminação no ńıvel de 10 %, e observa fluxos

menores daqueles previamente assumidos, por exemplo, para o cálculo de neutrinos

atmosféricos, especialmente acima de dezenas de GeV. Dados desde o CAPRICE,

MASS e IMAX, parecem indicar um fluxo inferior comparado aos dados do AMS

e BESS (neste caso a concordância entre os dois conjunto de dados está no ńıvel
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de ∼ 10 % (Gaisser et al., 2001)), e os grandes erros estat́ısticos não permitem uma

comparação em detalhe. A composição isotópica do hélio mostra uma predominância

de 4He, enquanto que uma pequena fração, menos do que 10% de 3He, está presente.

Medidas do espectro de Núcleos com Z > 2

Devido a seu pequeno fluxo, 2 ordens de magnitude menor do que o fluxo de H, os

espectros de núcleos de alto Z foram medidos só por experimentos de longa duração

e alta eficiência. As melhores medidas até ∼10 GeV/núcleon foram coletos nos anos

80 por dois experimentos em satélite de Engelmann et al. (1990) e Mueller et al.

(1991). Em energias altas, estão dispońıveis medidas apenas de caloŕımetros, entre

eles os detectores de emulsões nucleares RUNJOB (Apanasenko et al., 2001) e JACEE

(Asakimori et al., 1998), caloŕımetros BGO ATIC (Wefel, 2001), caloŕımetro de fibra de

centelheo TIGER (Link et al., 2001), e detectores TRD TRACER (Gahbauer, 1999).

Os RC contém também elementos leves tais como Li-Be-B e Sc-V-Ti-Mn. Como já

foi mencionado, estes podem ser explicados em termos da fragmentação de alguns

núcleos pesados primários, diretamente produzidos pelas fontes dos RC, tais como C-

N-O ou Si-Fe. Assim, medidas precisas das razões dos espectros secundária/primária

de, por exemplo, B/C e sub-Fe/Fe permitem determinar a quantidade de matéria

atravessada, relacionada ao tamanho do volume de confinamento, onde os RC se

movem antes deles escaparem da Galáxia. Outra caracteŕıstica do estudo detalhado

do espectro de núcleos pesados indica um aplanamento com a energia. É dificil

extrair conclusões definitivas para isto porque o espectro em altas energias contém

uma mistura de núcleos primários e secundários, e os dados contém somente um

número pequeno de eventos.

1.1.3.2 Medidas Indiretas

Quando um raio cósmico de alta energia penetra na atmosfera até uma dada profun-

didade, interage com os núcleos atmosféricos, dando origem ao desenvolvimento de

chuveiro atmosférico extenso (CAE). O número de part́ıculas, a prinćıpio, multiplica-

se, até alcançar um máximo e se atenuam quando cada vez mais part́ıculas caem

abaixo do limiar para a posterior produção de part́ıculas. Para energias primárias

de 1015 eV, algo como 106 part́ıculas atingem o ńıvel do mar, principalmente fótons

e elétrons dispersos sobre uma área de alguns hectares, mais uma fração de múons

e hádrons de alta energia. Os detectores tipicamente cobrem 1% desta área para re-
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FIGURA 1.8 - Observação experimental do espectro de C, N, O, Si e Fe. Os espectros são multipli-
cados por E2. Dados: Juliusson(1971) (Juliusson, 1974), Orth(1972) (Orth et al., 1978),
Simon(1976) (Simon et al., 1980), Lezniak(1978) (Lezniak; Webber, 1978), HEAO3(79)
(Engelmann et al., 1990), CRN(85) (Mueller et al., 1991), Swordy(1985) (Swordy et al., 1990),
Buckley(1991) (Buckley et al., 1994), Young(1977) (Young et al., 1981), Ichimura(1987-
91) (Ichimura et al., 1993)
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construir a direção (dado pelo eixo do chuveiro), a energia e a natureza (ou massa)

da part́ıcula primária. A reconstrução é feita, e.g., baseada em simulações Monte

Carlo do desenvolvimento de CAE na atmosfera.

A técnica experimental mais usada para detectar RC de alt́ıssimas energias consiste

em construir um arranjo de sensores (cintiladores, tanques de água Cherenkov, de-

tectores de múons) dispersos sobre uma área grande. Os detectores determinam as

densidades de part́ıculas do CAE que bate no arranjo. A partir da distribuição late-

ral do chuveiro em uma dada profundidade atmosférica, pode-se deduzir a direção, a

energia e possivelmente a identidade do RC primário que origina o CAE. A superf́ı-

cie do arranjo é escolhida de acordo com o fluxo incidente e intervalo de energia que

se deseja explorar. Arranjos de detectores desenhados para detectar raios cósmicos

na região de energias 1015−1019 eV têm dimensões t́ıpicas de algumas centenas de

m2 (KASKADE (Klages et al., 1997), EAS-TOP (Aglietta et al., 1999), CASA (Borione

et al., 1994), HEGRA (Arqueros et al., 2000)), enquanto para detectar raios cósmicos

com energias acima deste intervalo são da ordem de alguns km2 (AGASA (Takeda

et al., 1998), SUGAR (Bell et al., 1974), Yakutsk (Afanasiev et al., 1996)). O experi-

mento AUGER (Dova; The Pierre AUGER Observatory Collaboration, 2001), em fase final

de construção na Argentina, combina duas técnicas: está composto de um arranjo de

tanques de água Cherenkov cobrindo em redor de 3000 km2 e alguns detectores de

fluorescência incrustados na grande superf́ıcie do arranjo. Estes métodos indiretos de

detecção apresentam sérias dificuldades na interpretação dos dados. A confiabilidade

das medidas depende da fração do chuveiro visto pelo arranjo de detectores, respos-

tas dos detectores e modelo de desenvolvimento do CAE usado. Particularmente

devem ser considerados efeitos sistemáticos causados pelos modelos de interação de

alta energia empregados e pelas flutuações intŕınsecas no CAE.

A Figura 1.9 mostra o espectro de raios cósmicos observados em altas energias. O

fluxo cai desde aproximadamente uma part́ıcula/m2 s MeV em energias baixas para

uma part́ıcula/km2 século em alt́ıssimas energias. A primeira quebra do espectro em

1 PeV é chamada“joelho”, enquanto o segundo corte em redor de 10 EeV é chamada

de “tornozelo”. A continuação ou cut-off do espectro além de 50 EeV pode então ser

considerado o “pé”. As caracteŕısticas do espectro podem dar ind́ıcios da natureza e

origem dos raios cósmicos. A caracteŕıstica mais notável é a dependência de lei de

potências sobre muitas décadas de energia. Algum mecanismo de aceleração aceitável

deve poder produzir este comportamento. Note que a mudança na inclinação em
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FIGURA 1.9 - Espectro de raios cósmicos de altas energias.
FONTE: Eidelman e Particle Data Group (2004).
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1 PeV não necessariamente implica uma mudança na fonte de aceleração, vazamentos

de part́ıculas desde a Galáxia podem produzir tal mudança. Na região de energias do

tornozelo, a composição se faz novamente leve (Bird et al., 1995) e o tornozelo pode ser

interpretado como uma transição para uma componente principalmente de núcleos

de Hidrogênio e Hélio. A outra caracteŕıstica geral do espectro é seu comportamento

acima de 10 EeV. A existência ou não-existência do cut-off GZK (Greisen, 1966;

Zatsepin; Kuz’min, 1966) devido à interação dos prótons dos raios cósmicos com a

radiação de fundo 2,7 K pode dar informação valiosa da distância das fontes destas

part́ıculas desde a Terra.

1.2 Antimatéria no Universo

O modelo padrão da f́ısica de part́ıculas estabelece que cada part́ıcula tem uma an-

tipart́ıcula, para o qual cada número quântico aditivo tem o valor negativo daquela

da part́ıcula normal da matéria. A reversão do sinal aplica-se somente aos núme-

ros quânticos que são aditivos, como a carga, mas não para a massa, por exemplo.

O pósitron tem a carga oposta, mas a mesma massa que o elétron. Para as par-

t́ıculas cujos números quânticos aditivos são todos nulos, a part́ıcula pode ser sua

própria antipart́ıcula; tais part́ıculas incluem o fóton e nêutron. Dirac (1928) pre-

viu a existência do pósitron e a confirmação experimental veio do descobrimento

nos raios cósmicos (Anderson, 1933). Posteriormente, o antipróton foi descoberto em

experimentos de aceleradores (Chamberlain et al., 1955).

A noção de simetria é agora um dos fundamentos da f́ısica. As leis da f́ısica são

simétricas. Na mecânica clássica, para cada simetria –o qual comuta com a evolução

temporal– associa-se uma quantidade conservada: a simetria translacional dá origem

à conservação do momento linear; as simetrias rotacionais correspondem à conserva-

ção do momento angular; e a quantidade conservada que corresponde à translação

temporal é a energia. A f́ısica de part́ıculas descobriu novos tipos de simetria: con-

servação da paridade (P) como uma conseqüência da invariância da inversão de

coordenadas; a simetria da inversão de carga (C); e a simetria de inversão temporal

(conservação da paridade T).

Depois da observação do antipróton, a simetria part́ıcula-antipart́ıcula das intera-

ções de part́ıculas elementares foi estabelecida completamente. A simetria part́ıcula-

antipart́ıcula não significa que unicamente a paridade P e carga elétrica C são conser-

vadas, mas também o número bariônico B (prótons e nêutrons) e o número leptônico
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(elétrons, múons, tau e neutrinos) que distingue dos bárions. Isto significa, de fato,

que part́ıculas são produzidas sempre em pares de part́ıcula-antipart́ıculas tais como

elétron-pósitron, próton-antipróton, etc. Eles são produzidos desde estados neutros

(B=0, C=0, L=0), como os fótons.

Aproximadamente na mesma época a cosmologia moderna foi desenvolvida. Baseada

na relatividade geral (Einstein, 1917; Friedmann, 1922) e algumas observações como:

‘afastamento’ de galáxias (Hubble, 1929); origem e abundância relativa de elementos

leves (Gamow, 1946); e a radiação cósmica de fundo em microondas (RCFM) (Penzias;

Wilson, 1965). Segundo esta teoria, o Universo foi criado em tempos primordiais. Se

assumimos que as leis da f́ısica descobertas no micro-mundo são válidas no macro-

cosmos, conclúımos, seguindo Dirac, que quantidades iguais de matéria e antimatéria

seriam produzidas nos primórdios do Universo. Estes são argumentos fortes a favor

de um Universo com simetria matéria-antimatéria. No entanto, não foram observa-

das, até agora, ind́ıcios de antimatéria primordial. Sendo assim, a questão óbvia é:

o que aconteceu com a simetria matéria-antimatéria durante o estágio final do Big

Bang para chegar à forte assimetria bariônica do universo atualmente observado?

1.2.1 Simetria das Interações das Part́ıculas Elementares e Antimatéria

Primordial

A simetria part́ıcula-antipart́ıcula é uma combinação das operações da conjugação

de carga C, paridade P e inversão temporal T. A não-conservação da paridade P foi

sugerida por Lee e Yang (1956) e foi quase imediatamente provada em um número

de experimentos. Em seguida, foi descoberta a não-conservação da paridade C (Wu

et al., 1957). Foi impressionante descobrir que a natureza pode distinguir a direita

da esquerda de uma maneira absoluta, e que da reflexão espacial das coordenadas

obtem-se um objeto diferente. O restabelecimento da simetria veio da idéia de que

ainda que P e C não sejam conservadas, a paridade combinada CP é (Lee et al.,

1957). A máxima violação P é compensada por uma máxima violação C. Assim, a

reflexão de simetria é preservada, se quando refletindo coordenadas, a part́ıcula é

substitúıda pela sua antipart́ıcula. Isto foi sustentado por medidas até que no famoso

experimento de Cronin-Fitch, uma muito pequena violação CP no decaimento de

káons foi descoberto (Christenson et al., 1964). O resultado de Cronin-Fitch implicado

com a invariância CPT, que é um teorema muito mais geral, mostra que há interações

que não são invariantes T. Assim,“passado”pode ser distinguido do“futuro”no ńıvel

das interações elementares. Desde então, a teoria de f́ısica de part́ıculas tornou-se,
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em essência, no entendimento das quebras de simetrias. Quando surge a Teoria

da Grande Unificação (GUT por suas siglas em inglês) (Georgi; Glashow, 1974; Pati;

Salam, 1974), que tenta unificar todas as interações das part́ıculas e postula a não-

conservação do número bariônico (Pati; Salam, 1973), as quebras de simetria foram

aceitas sem muita dificuldade apesar da óbvia questão da “estabilidade” do próton.

Desta discussão superficial precisamos lembrar duas coisas:

• Em energias muito altas (& 1014) GeV, para a GUT, o mundo é simétrico. Isto

significa que, se no estado inicial do Universo o número bariônico total foi zero,

ainda seria zero depois que as part́ıculas foram criadas, i.e., com quantidades

iguais de bárions e antibárions. Esta descrição conduz a um universo simétrico;

• Em baixas energias, as simetrias são quebradas uma após a outra. Aqui, a não-

conservação do número bariônico provê uma maneira dinâmica de criar nosso

universo com assimetria bariônica, ainda se globalmente B = 0, no estado ini-

cial. Esse é agora o cenário mais popular e várias teorias de bariogênesis tentam

desenvolver esta idéia.

O principio cosmológico afirma que o universo é homogêneo. O universo é o mesmo

em todo lugar, independente da posição do observador. Este principio útil, susten-

tado por observações, permite o estudo de uma parte (bastante grande) do universo,

e a extrapolação dos resultados para o universo inteiro. Os adeptos da, agora impo-

pular, Cosmologia do Estado Estacionário (Bondi; Gold, 1948; Hoyle, 1948) vão mais

além e dizem que o universo é o mesmo em qualquer momento do tempo. Neste

caso não há “começo” do universo. Isto é certamente atrativo desde o ponto de vista

teórico tanto como estético. Porém, para incorporar a expansão do universo experi-

mentalmente observada, deve-se introduzir a criação permanente de matéria, mais

ou menos em todo lugar do universo. Isto parece não ter sustentação observacional

direta.

A teoria cosmológica padrão do Big Bang assume: a validade do principio cosmoló-

gico; que as leis da f́ısica não dependem do tempo e que o universo foi criado em

algum momento no passado desde algo descrito como singularidade. Posteriormente,

o Universo se expande. As leis da f́ısica permitem a extrapolação do desenvolvimento

do universo no passado, mas não muito próximo à singularidade. As condições f́ısi-

cas tais como temperatura, pressão e, especialmente, campo gravitacional tornam-se

tais que não se conhece como a matéria se comporta, já que nesta época não há

formas conhecidas de matéria. A cosmologia do Big Bang tem alguns maiores suces-
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sos: começando pela incorporação natural da expansão do universo, tem explicado

as abundâncias de elementos (nucleośıntese), e a sua mais espetacular façanha foi

predizer a RCFM, originada no universo primordial (Alpher et al., 1948; Gamow, 1946).

Porém, há algumas questões às quais a teoria do Big Bang não responde.

O Universo tem uma fração muito pequena de bárions se comparado aos fótons,

sendo a razão das densidades de bárions/fótons de ∼ 10−10. Esta razão é um dos

parâmetros de entrada da teoria do Big Bang necessários para explicar as abundân-

cias dos elementos observados. A questão ainda em aberto é: Qual é a origem da

pequena densidade de bárions e qual é a origem da assimetria bariônica observada?

1.2.2 Matéria-Antimatéria no Universo

A aproximação simples de um modelo de Universo com simetria bariônica parece

cada vez menos promissora pela confrontação com as observações. Por outro lado, a

criação dinâmica da assimetria bariônica através dos cenários de bariogênesis torna-

se mais teoricamente atrativa. Embora, também, com conflitos teóricos intŕınsecos.

1.2.2.1 Universo Simétrico

O descobrimento do antipróton tem confirmado as idéias de Dirac sobre a simetria

part́ıcula-antipart́ıcula e imediatamente iniciado a discussão de se o universo contém

uma considerável quantidade, ainda a metade, de antimatéria, e se sim, por que não

é observado? (Burbidge; Hoyle, 1956; Goldhaber, 1956; Alpher; Herman, 1958).

É conveniente definir a assimetria bariônica pela quantidade (e.g. ver Riotto (1998)):

η ≡ nB

nγ

, (1.2)

em que nB = (nb−nb̄) é a diferença entre o número de bárions e antibárions por

unidade de volume, e nγ =411, 4/(Tγ/2, 725K)3 cm−3, Tγ =2, 736 K é a temperatura

da RCFM. A densidade numérica de bárions é

nB =
ρB

mB

=
ΩBρc

mB

, (1.3)

ΩB≡ρB/ρc, com ρB e ρc sendo as densidades bariônica e cŕıtica, ρc =1, 88× 10−29h2

g cm−3, em que 0, 5 < h < 0, 9 corresponde ao presente valor H0 do parâmetro de
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Hubble, h≡H0/100 KmMpc−1 s−1. Então,

nB = 1, 1× 10−5h2ΩB cm−3, (1.4)

e

η = 2, 65× 10−8ΩBh
2

(
Tγ

2, 736K

)3

. (1.5)

O valor consistente com as abundâncias de elementos leves primordiais é

η ' 4× 10−10. (1.6)

Na Figura 1.10 é mostrada como a razão da densidade de bárions/fótons, η, in-

fluencia as abundâncias de elementos leves primordiais. O maior sucesso da teoria

do Big Bang foi obter o mesmo valor de η a partir das abundâncias dos elemen-

tos leves. Recentemente a assimetria bariônica foi independentemente estimada em

η=6, 5×10−10, determinada através dos espectro de potências da RCFM pelo experi-

mento WMAP (Spergel et al., 2003). Valores próximos foram obtidos por experimentos

a bordo de balão (de Bernardis et al., 2002; Stompor et al., 2001; Pryke et al., 2002).

Se o universo for simétrico, os bárions e antibárions foram quase igualmente abun-

dantes em altas temperaturas (T > mB ∼ 1 GeV), e quando a temperatura caiu,

esses teriam-se eficientemente aniquilado e a densidade de bárions que sobreviveram

seria (Dolgov; Zeldovich, 1981),

nB = nB̄ '
nγ

σannmBmPl

≈ 10−19nγ, (1.7)

em que σann é a seção de choque de aniquilação, mB e mPl são, respectivamente, a

massa do bárion ('1 GeV) e a massa de Planck (=1.2×1019 GeV). Este valor é muito

baixo por nove ordens de magnitude. Por conseguinte, esta simples aproximação não

pode explicar o valor de η.

Assim, para evitar a catástrofe de aniquilação, a matéria e antimatéria devem, de

qualquer maneira, estar separadas sobre uma escala grande. Steigman (1976) infere

que, se domı́nios de matéria e antimatéria existem, eles devem estar separados por,

ao menos 10 Mpc, ou em algum caso por distâncias maiores do que aglomerados

de galáxias. Algumas cosmologias de simetria bariônica foram consideradas (Hoyle;

Narlikar, 1966; Harrison, 1968; Omnès, 1969), mas nenhuma sustenta as evidências

observacionais. Cohen et al. (1998) tem calculado o espectro de raios-γ originados em
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Razão bárion/fóton η10

Densidade bariônica ΩBh
2

FIGURA 1.10 - As abundâncias dos elementos leves primordiais 4He, D, 3He e 7Li como predito
pelo modelo padrão de big bang nucleośıntesis. As caixas indicam as abundâncias de
elementos leves observados (caixas pequenas: 2σ de erro estat́ıstico; caixas maiores:
±2σ de erro estat́ıstico e sistemático). A banda vertical estreita indica a medida da
RCFM da densidade bariônica cósmica.
FONTE: Fields e Sarkar (2004).
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aniquilações e comparado com as medidas do espectro de raios-γ difuso observados

por Kappadath et al. (1996), Sreekumar et al. (1998), e concluem que os tamanhos

dos domı́nios devem ser 1000 Mpc para marginalmente concordar com os dados,

comparável com a parte observável do universo (∼3000 Mpc).

1.2.2.2 Universo Livre de Antimatéria (Bariogênesis)

A forma mais promissora para resolver o problema de assimetria bariônica obervada,

postula que: desde um estado de simetria bárion-antibárion no Universo primordial

próximo da época do Big Bang e com a expansão esfriando o Universo, em alguns

estágios de temperatura as simetrias foram quebradas, uma a uma. A assimetria

bariônica (η) começa a desviar-se de zero para finalmente atingir o valor atualmente

observado. A geração do valor observado de η neste contexto refere-se como bario-

gênesis.

Condições de Sakharov para a bariogênesis

A idéia de que a assimetria bariônica do Universo origina-se na não-conservação

bariônica nas interações de part́ıculas foi primeiro formulada por Sakharov (1967)

em uma forma expĺıcita com três critérios necessários:

1) não conservação B: o número bariônico total B (número de bárions menos o

número de antibárions no Universo) deve ser violado. Isto é uma condição

óbvia, mas completamente dificil satisfazer – não foram observados proces-

sos que violam B até hoje. No entanto, tanto a teoria eletrofraca e GUT

predizem a não-conservação da carga bariônica;

2) não conservação das paridades C e CP: a operação combinada da conju-

gação de carga (C) e inversão de paridade (P) transforma uma part́ıcula

em sua antipart́ıcula. A violação CP significa que o processo de criação de

part́ıculas tem uma taxa diferente daquela da produção de antipart́ıculas,

por exemplo, na taxa de decaimento Γ(X → ... → p) 6= Γ(X̄ → ... → p̄).

Fora das inicialmente iguais abundâncias de part́ıculas e antipart́ıculas (X

e X̄), para alcançar um excesso de part́ıculas precisamos de uma alta taxa

de decaimento para part́ıculas do que para antipart́ıculas, i.e. violação CP;

3) afastamento do equiĺıbrio térmico: a única propriedade intŕınseca das par-

t́ıculas da qual as distribuições em equiĺıbrio dependem é a massa da par-

t́ıcula. Não temos nenhuma evidência experimental para acreditar que as
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massas da part́ıcula e da antipart́ıcula diferem. O teorema CPT garante

estrita igualdade de massas de part́ıculas e antipart́ıculas e, assim, para

valores iguais do momento da part́ıcula, suas energias também devem ser

iguais. Correspondentemente as suas distribuições são iguais e, em equiĺı-

brio térmico, as densidades das part́ıculas e antipart́ıculas são iguais. Para

fazer as part́ıculas mais abundantes do que as antipart́ıculas, requere-se

um afastamento do equiĺıbrio térmico.

Das três condições de Sakharov, a violação do número bariônico e violação C e PC

podem ser investigados somente dentro de um dado modelo da f́ısica de part́ıcu-

las, enquanto a terceira condição pode ser discutida de uma maneira mais geral.

Os diferentes cenários de bariogênesis no peŕıodo inicial foram baseados principal-

mente no decaimento de part́ıculas pesadas nas diferentes versões da GUT. Todos

eles tem a particularidade que a escala de energia caracteŕıstico para os processos

com a não-conservação B seja extremamente alta, próximo da escala de Planck,

MGUT =1016 GeV. Posteriormente, outros cenários de bariogênesis foram desenvol-

vidas com a não-conservação bariônica em energias muito mais baixas. Os cenários

de bariogênesis na escala eletrofraca onde os processos f́ısicos essencialmente ocor-

rem na escala de energia em torno de 100 GeV, são certamente atrativos porque

podem ser testados nas experiências de aceleradores atuais e futuras. As teorias de

bariogênesis representam um bom exemplo da conexão entre a f́ısica de part́ıculas e

a cosmologia. Até agora, muitos mecanismos para a geração do assimetria bariônica

foram propostos, para um resumo geral ver, e.g., Dolgov (1992), Riotto e Trodden

(1999) e Dine e Kusenko (2003)

1.2.3 Busca Experimental da Antimatéria

Experimentalistas têm procurado arduamente ind́ıcios de antimatéria no Universo

sem sucesso até agora. Antimatéria pode-se manifestar através dos produtos de ani-

quilação que contribuiriam ao espectro de raios-γ difuso. Por outro lado, alguns

objetos de antimatéria distantes (e.g., antiestrelas e antigaláxias) contaminariam o

espaço com part́ıculas de antimatéria, as quais se manisfestariam nos raios cósmicos.

No entanto, antipart́ıculas também são produzidas nas interações dos RC com o gás

do MIE (daqui em diante referida como produção secundária). Tais fluxos secundá-

rios relativo ao fluxo de prótons dos RC são da ordem de: e+ O(10−3), p̄ O(10−4),

D̄ O(10−8), H̄e O(10−12).
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Embora a maioria dos antiprótons e pósitrons dos RC tem origem secundária, um

forte desvio dos seus espectros de produção secundária esperada, indicaria um sinal

de antimatéria. No entanto, explicações alternativas são posśıveis, tais como efeitos

de propagação na galáxia ou hipotéticas fontes “exóticas” de antipart́ıculas. Hage-

dorn (1970) estima a taxa de produção de antihélio em 15 ordens de magnitude

menor do que a taxa de produção de antiprótons, enquanto que estimativas recentes

de Chardonnet et al. (1997) das abundâncias relativas 3H̄e/p não excedem 4×10−13.

Esta quantidade é totalmente despreźıvel. Por conseguinte, a detecção de um an-

tihélio nos RC seria uma prova convincente da existência de uma antiestrela, não

muito afastada da Terra (Stecker, 1985).

Antipart́ıculas com fontes distantes necessariamente passariam através dos campos

magnéticos extragalácticos. Se os campos, por sua vez, forem muito altos, isto limi-

taria a distância desde a qual as antipart́ıculas podem alcançar a Terra. Os campos

magnéticos na periferia da galáxia tipicamente têm valores de alguns µG. Campos

extragalácticos são desconhecidos e só podem colocar-se limites superiores (Kronberg,

1994; Achterberg et al., 1999). Com tal pobre conhecimento dos campos magnéticos

do universo, não é muito sensato tentar estimar as distâncias desde as quais as an-

tipart́ıculas podem alcançar a Terra. A faixa varia desde uma fração de megaparsec

até a distância do horizonte do universo, especialmente se consideramos a dependên-

cia com a energia da part́ıcula. Não é surpreendente que alguns experimentalistas

acham problemático detectar sinais de antimatéria nos raios cósmicos, ainda que se

eles existam em alguma parte (Ormes et al., 1997).

Depois das antipart́ıculas alcançarem a Terra, o problema é detectá-las. A proba-

bilidade de uma antipart́ıcula passar através da atmosfera sem interagir é muito

pequena. Por sua vez, se os produtos das suas interações são detectados, a informa-

ção da natureza da part́ıcula primária é praticamente perdida. Detectores a bordo

de balão são ainda afetados pela atmosfera residual, mas o problema principal é

a duração dos vôos, máximo de algumas semanas, que limita severamente a esta-

t́ıstica experimental. Seria muito mais eficiente instalar detectores sobre satélites

completamente fora da atmosfera por alguns anos. Para identificar a carga elétrica

da part́ıcula, um espectrômetro magnético deve ser usado, o que limita a carga útil

das naves espaciais.

Desconsiderando a existência de “anti-objetos” macroscópicos no sistema solar, há

duas maiores manifestações das antipart́ıculas para sua observação: direta e indireta.
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1.2.3.1 Evidência Direta

Se objetos distantes de antimatéria existem, eles poluem o espaço com antipart́ıculas.

Estas antipart́ıculas se difundiriam através do espaço e, eventualmente, atingiriam

a vizinhança da Terra em forma de RC.

Observações de pósitrons

Embora elétrons e pósitrons secundários sejam produzidos em pares, a fração de

pósitrons e+/(e+ +e−) medida é da ordem de ∼ 10%, o que indica uma substan-

cial componente de elétrons primários. Em energias altas espera-se que a fração de

pósitrons secundários decline lentamente com a energia por causa do decĺınio dos

prótons primários. Em energias abaixo de alguns GeV, a modulação solar tem um

impacto significativo sobre a forma do espectro. Este efeito pode ter significativa

dependência do sinal de carga e alterar a fração de pósitrons durante um ciclo solar.

Uma compilação de medidas recentes da fração de pósitrons é mostrada na Fi-

gura 1.11, bem como a predição teórica. O cálculo mais recente de Moskalenko e

Strong (1998), baseado em um modelo de difusão auto-consistente da propagação

dos RCG com um espectro de prótons interestelares moderadamente duro (γ = 2),

reproduz bem a fração de pósitrons observados sobre um amplo intervalo de energias.

O efeito da modulação solar não é mostrada aqui.

Os dados seguem a tendência geral das predições teóricas: a fração de pósitrons de-

cresce suavemente com a energia. Mas, uma caracteŕıstica é observada em energias

acima de 7 GeV, os dados mostam uma fração de pósitrons maior que não podem

facilmente ser explicados em termos do mecanismo convencional de produção secun-

dária. Isto incitou um número de interpretações desde uma ineficiente produção de

elétrons primários em altas energias (Boulares, 1989) até hipotéticas fontes “exóticas”

de pósitrons (Tylka, 1989; Turner; Wilczek, 1990; Kane et al., 2002; Baltz et al., 2002;

Coutu et al., 1999).

Observações de antiprótons

Desde a época quando os experimentalistas decidiram usar as medidas das abun-

dâncias de antiprótons nos raios cósmicos para procurar antimatéria (Ahlen et al.,

1982), tanto as medidas como os cálculos teóricos foram aperfeiçoados dramatica-

mente, conduzindo praticamente à confirmação de sua origem secundária. Devido à
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FIGURA 1.11 - Fração de pósitrons e+/(e++e−) como função da energia. Dados: durante época de
atividade solar ḿınima, Fanselow(1965-6) (Fanselow et al., 1969), Buffington(1972-3)
(Buffington et al., 1975), Golden(1976) (Golden et al., 1987), HEAT(94+95) (Barwick et al.,
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1998).
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cinemática do processo de produção, o espectro de antiprótons dos RC tem um pico

claro em ∼2 GeV, decrescendo rapidamente tanto para energias altas como baixas

(confirmado pelas observações experimentais, ver Figura 4.1).

A Figura 1.12 mostra as observações experimentais da razão dos fluxos p̄/p realizadas

por vários experimentos e em diferentes épocas. Nesta razão, muitas fontes de erros

sistemáticos, tais como aceitação do detector ou eficiências de triggers, cancelam-

se automaticamente. Neste espectro da razão p̄/p, a forma e posição da ascensão

caracteŕıstica em energias acima de ∼ 5 GeV podem estar associadas ao efeito de

aceleração dos antiprótons, depois deles serem produzidos por colisões no MIE. Da-

dos experimentais adicionais são necessários para resolver esta potencialidade.

Uma recente análise dos dados colecionados pelo experimento a bordo de balão BESS

durante os últimos anos tem providenciado informação mais detalhada do espectro

de antiprótons de baixa energia, os quais, mostram um excesso quando comparado

aos modelos atuais. Esta discrepância estimulou um interesse grande na procura de

explicações alternativas, sendo também motivo de projetos de experimentos futuros.

Especulações teóricas sugerem que esta discrepância pode revelar a existência de

antiprótons nos raios cósmicos de origem exótica (devido à aniquilação de pares de

part́ıculas reĺıquias no halo galáctico (Silk; Srednicki, 1984; Stecker et al., 1985; Hagelin;

Kane, 1986; Ellis et al., 1988; Bottino et al., 1995; Jungman et al., 1996), evaporação de

buracos negros primordiais (Kiraly et al., 1981; Turner, 1982; MacGibbon; Carr, 1991;

Maki et al., 1996, 1996), cordas cósmicos (Witten, 1985; Starkman; Vachaspati, 1996)

ou oscilação nn̄ (Sivaram; Krishan, 1982) entre outros) ou estas medidas estariam

contaminadas por antiprótons produzidos no ambiente bem próximo da Terra, já que

as atuais medidas foram realizadas no topo da atmosfera (Gusev et al., 2003; Pugacheva

et al., 2003; Huang et al., 2003; Fuki, 2005). O estudo desta última possibilidade é o

objetivo principal da presente tese de doutorado.

Procura de antinúcleos

Antidêuterons secundários nos raios cósmicos D̄ podem se formar quando um anti-

próton e um antinêutron secundários se fundem juntos. Os dois antinúcleons devem

estar em repouso mutuamente, afim de que a fusão aconteça com sucesso. O fluxo in-

terestelar de D̄ secundário estima-se ter um máximo de 2−5×10−8 (m−2 s srGeV)−1

para uma energia cinética de ∼ 4 GeV/núcleon. Desafortunadamente, o fluxo de

antidêuterons é completamente pequeno com respeito aos antiprótons. Núcleos de
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FIGURA 1.12 - Fluxo de p̄ no topo da atmosfera. Dados experimentais medidos durante o peŕıodo
de ḿınima atividade solar: BESS(93) (Moiseev et al., 1997), CAPRICE(94) (Boezio et

al., 1997), BESS(95) (Matsunaga. et al., 1998), BESS(97+95) (Orito et al., 2000), CA-
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BESS(02) (Haino et al., 2005).
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antideutério nunca foram detectados nos raios cósmicos até agora. Por outro lado, se

antimatéria primordial existe, antihélio é a forma mais promissória a ser detectado

nos raios cósmicos devido ao fato de que nas predições cosmológicas da composição

primordial do universo e na composição estelar, o hélio é o elemento mais abundante

depois do hidrogênio.

A procura de antipart́ıculas nos raios cósmicos que foram realizadas até aqui tem

produzido somente limites superiores de uma parte em ∼ 104 para núcleos (Z > 2)

e uma parte em ∼ 105 para o hélio (Smoot et al., 1975; Ormes et al., 1997). Na fase

AMS-01, 2.86 × 106 núcleos de hélio foram observados no intervalo de rigidez de

1 até 140 GV e nenhum evento de antihélio foi encontrado (Cristinziani, 2002). O

PAMELA procurará antinúcleos com sensitividade sobre a razão H̄e/He melhor do

que 10−7. A procura de antimatéria é um dos principais propósitos do experimento

AMS. A ausência de atmosfera na altura de vôos espaciais e na órbita da ISS,

como a relativa grande aceitação e longos tempos de exposição fazem do AMS um

instrumento proeminente para esta finalidade. A detecção de antinúcleos nos raios

cósmicos proverá evidência direta da existência de antimatéria no Universo (Steigman,

1976).

1.2.3.2 Evidência Indireta

Raios-γ podem ser interpretados como produtos das aniquilações vindos desde as

interfases de domı́nios de matéria e antimatéria. Desafortunadamente, aniquilação

não é a única fonte de raios-γ. Ainda se uma fonte intensa inusual de raios-γ for

observada, é dificil excluir explicações alternativas. Assim, unicamente pode-se esta-

belecer, e em uma forma altamente dependente do modelo, se o espectro de raios-γ

observado é consistente com a aniquilação. No entanto, as medidas do espectro de

raios-γ galácticos podem limitar a quantidade de antimatéria que pode existir na

nossa galáxia (Steigman, 1976).

Raios-γ desde aniquilações distantes

O espectro de raios-γ difuso foi medido a bordo do satélite Compton em um intervalo

de energia desde 0,8 até 30 MeV pelo experimento COMPTEL (Kappadath et al., 1996)

e para fótons de energia desde 30 MeV até 100 GeV pelo experimento EGRET

(Sreekumar et al., 1998). Estas medidas são mostradas na Figura 1.13.

A primeira tentativa para procurar regiões de antimatéria no contexto de um uni-
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verso com simetria bariônica usando aniquilações distantes (com deslocamento para

o vermelho z∼ 100) foi realizada por Stecker et al. (1971). A idéia é que se espera

que o espectro de raios-γ apresente irregularidades em ∼1 MeV, região que corres-

ponde ao espectro originado desde o decaimento dos π0 produzidos nas aniquilações

bárion-antibárion em z∼100. Então, em ∼100 MeV, o espectro tornaria-se ı́ngreme

e apresentaria um cut-off em ∼1 GeV, e excluiria quantidades significativas de an-

timatéria até distâncias em escalas de aglomerados de galáxias (Stecker et al., 1971).

O espectro na Figura 1.13 não mostra indicação de tal comportamento. Não tem

irregularidades e pode ser descrita por uma lei de potências sobre cinco ordens de

magnitude na energia e dez ordens de magnitude no fluxo. Assim, não foi observado

sinal de aniquilação.

Outras assinaturas observacionais de antimatéria são as distorções do espectro de

energia da RCFM e variações espaciais das abundâncias de elementos leves primor-

diais (ELP). A isotropia da RCFM exclui grandes vazios entre regiões de matéria e

antimatéria durante épocas primordiais. O ELP satisfatoriamente restringe a quan-

tidade de aniquilação em épocas primordiais e, coloca limites estritos sobre a fração

de antimatéria (Rehm; Jedamzik, 1998; Chechetkin et al., 1982).

1.3 Esboço

Visando entender a aparente discrepância em baixas energias do fluxo de antipró-

tons medidos a bordo de balão comparado com a predição teórica baseado no me-

canismo de produção secundária para os antiprótons interestelares indicado acima

e, independentemente, estudar o complexo de populações de part́ıculas no ambiente

magnetosférico. A seguir, o presente trabalho está estruturado da seguinte forma:

No caṕıtulo 2, a modelagem do fluxo de antiprótons secundários interestelares, no

modelo padrão de propagação Leaky Box é realizada.

No caṕıtulo 3, calculamos o fluxo de antiprótons na região magnetosférica ado-

tando uma fonte ‘local’, no modelo de difução radial para regiões equato-

rias.

No caṕıtulo 4, comparações das estimativas para os antiprótons interestelares e

magnetoséricos com as observações experimentais, são realizadas.

No caṕıtulo 5, resultados dos cálculos dos espectros dos antiprótons interestelares

e magnetosféricos são discutidos, para realizar, as conclusões e considera-

ções finais.
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CAPÍTULO 2

ANTIPRÓTONS SECUNDÁRIOS INTERESTELARES

“... o desenvolvimento da teoria quântica de campos fez uma

interpretação desnecessária das antipart́ıculas como vácuos, não obstante

infelizmente permanecem em muitos livros.”

S. Weinberg (1995)

Acredita-se que colisões dos raios cósmicos com o gás interestelar são a principal

fonte de antiprótons interestelares. Nos últimos anos, novos dados com estat́ısticas

altas sobre o fluxo de antiprótons estão dispońıveis. Para enlaçar estes dois aspectos,

cálculos precisos da fonte e transporte no meio interestelar e heliosférico dos anti-

prótons secundários são necessários, pois, se comparado com os fluxos observados,

são a única forma para entender e distinguir as posśıveis fontes de antiprótons.

2.1 Antiprótons nos Raios Cósmicos

O estudo do espectro de antiprótons dos RC foi um grande desafio desde que as

primeiras medidas foram feitas nos finais dos anos setenta. Há um consenso geral

sobre a origem secundária da maioria dos antiprótons dos CR observados perto da

Terra. Em anos recentes, novos dados com estat́ısticas altas dos fluxos de antiprótons

no intervalo de energia de 0, 2−40 GeV estão dispońıveis (Hof et al., 1996; Grimani et al.,

2002; Orito et al., 2000; Bergström et al., 2000; Sanuki et al., 2000; Maeno et al., 2001; Asaoka

et al., 2002) graças principalmente aos cont́ınuos aperfeiçoamentos do instrumento

BESS e seus lançamentos sistemáticos a cada 1 ou 2 anos. Estes dados permitem

testar modelos da propagação de CR e de modulação heliosférica. Adicionalmente, o

cálculo exato do fluxo secundário de antiprótons como “fundo” serve para a procura

de sinais de fontes primárias de antiprótons, se eles existirem.

No contexto teórico, a modelagem do espectro de antiprótons secundários foi re-

finada e melhorada. Progressos qualitativamente significativos foram posśıveis tão

logo os dados do Intersecting Storage Rings do CERN conseguiram uma representa-

ção exata da produção de antiprótons nas colisões pp sobre um intervalo grande das

energias de interação. A modelagem do fluxo de antiprótons secundários dos RC (al-

gumas vezes referido como fluxo de fundo de antiprótons) evoluiu progressivamente
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desde muitas direções, tais como: (i) o uso da seção de choque inelástica de não-

aniquilação para p̄ (Tan; Ng, 1982; Tan; Ng, 1983), que deu origem a assim chamada

contribuição terciária; (ii) consideração da contribuição da pHeMIS → p̄X por meio

de uma simples aproximação geométrica (Gaisser; Schaefer, 1992); (iii) consideração

da reaceleração (Simon; Heinbach, 1996); (iv) modelagem de propagação em um mo-

delo de difusão mais realista de duas zonas disco-halo (Halm et al., 1993; Chardonnet

et al., 1996); (v) re-estimação das reações (p;He)(H;He)MIS em um mais sofisticado

código de simulações de reações nucleares (Simon et al., 1998); (vi) tratamento mais

coerente tomando em consideração todos os ingredientes mencionados (Moskalenko et

al., 2002); (vii) cálculo do espectro de produção de antiprótons desde o decaimento

de antinêutrons produzidos nas mesmas interações daqueles que produz antiprótons

secundários (Talavera et al., 2005).

2.2 Propagação de Raios Cósmicos na Galáxia

Para part́ıculas com escalas de tempo de aceleração, perdas de energia, espalhamen-

tos e escape desde a Galáxia, todos menores se comparado à idade da Galáxia, é

razoável assumir que os raios cósmicos são descritos por uma distribuição como uma

solução da equação de propagação da forma

dNi(E, r, t)

dt
= 0, (2.1)

em que Ni(E, r, t)dE é a densidade numérica de part́ıculas de tipo i na posição r no

tempo t com energia no intervalo [E,E + dE]. No formalismo padrão, Ginzburg e

Syrovatskii (1964) escreveram a equação de transporte dos RC para (2.1) na forma

geral

−∇ · (Di∇Ni − ucNi)−
∂

∂E
[bi(E)Ni]− piNi +Qi(E, t) =

∂

∂t
Ni. (2.2)

Nesta equação a produção de RC na Galáxia descreve-se pelo termo fonte Qi(E, t),

definido como o número de part́ıculas de tipo i produzidos (ou acelerados) por cm3 no

tempo t com energia E em alguma posição na Galáxia. Estas part́ıculas difundem-se

na Galáxia e seu número muda com o tempo. A evolução temporal da densidade de

RC, Ni(E, t), quando se propaga na Galáxia, é uma função dos seguintes processos:

• Difusão de raios cósmicos, caracterizado pelo coeficiente de difusão D=βcλdif/3

em que λdif é o comprimento de trajetória livre de difusão e v=βc é a velocidade;
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• Convecção de raios cósmicos, caracterizado pela velocidade de convecção uc;

• A taxa de mudança de energia da part́ıcula b ≡ dE/dt. A mudança de energia

pode ser positiva ou negativa. Negativa, bperdas, atribúıda a todas as formas de

perdas de energia. Ganhos de energia, breac, podem acontecer em processos de

“reaceleração”, formas adicionais de aceleração durante a propagação nos campos

magnéticos galácticos, longe do lugar original de aceleração;

• Termo de perdas de part́ıculas, por causa das interações ou decaimentos. Part́ıculas

de tipo i transformam-se em part́ıculas de tipo j e seu número deve ser subtráıdo

da densidade Ni(E, t). A taxa de perdas p = vρ/λint +1/γτ pode ser expresso

como uma função da velocidade da part́ıcula v, comprimento de interação λint e

densidade do alvo ρ para o caso de perdas, e por sua dilatação de Lorentz do

tempo de vida, τ , no caso de decaimento.

Todos estes processos afetam o termo fonte Qi(E, t) e dão a densidade de part́ıculas

Ni(E, t) como uma função do tempo e energia. A propagação de raios cósmicos

está estreitamente relacionada à estrutura de nossa Galáxia. Métodos anaĺıticos

para sua descrição incluem o assim chamado modelo Leaky Box (MLB), modelo de

difusão-convecção (MDC), modelo de halo com vento dinâmico, modelo de difusão

turbulenta, modelo de reaceleração, entre outros.

Uma aproximação simplificada amplamente usada para a descrição da propagação de

raios cósmicos é o MLB, preferida por décadas pela sua simplicidade (Berezinskii et al.,

1990). Este modelo assume que os raios cósmicos propagam-se livremente na Galáxia,

que contém as suas fontes distribúıdas homogeneamente, com uma probabilidade

constante por unidade de tempo de escape, τ−1
esc . Para a difusão, é introduzido o

termo −N/τesc, em que τesc é interpretado como o tempo médio gasto pelos raios

cósmicos no volume do confinamento, e λesc≡ ρβcτesc como a quantidade média de

matéria atravessada por uma part́ıcula com velocidade βc. A resolução da equação

de transporte sob estas suposições descreve satisfatoriamente, e.g., a razão dos fluxos

de núcleos secundário/primários.

As extensões do MLB, incluindo a possibilidade de “reaceleração” durante a propa-

gação e a dependência com a energia de λesc, são completamente compat́ıveis com

os dados. Medidas das abundâncias de núcleos radioativos com um tempo de vida

apropriada como 10Be e 26Al fornecem informação valiosa sobre o tempo de residên-

cia τesc dos raios cósmicos. Enquanto a razão secundárias/primárias estáveis facilita

determinar λesc, a razão de um isótopo instável/estável permite determinar o tempo
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de escape. As medidas de Be sugerem que os raios cósmicos propagam-se durante

uma parte significativa de sua vida no halo galáctico (Gaisser, 1990). Há um número

de variações do MLB, que procura descrever muito melhor as razões e abundâncias

de raios cósmicos observados. Entre eles está o modelo Nested Leaky Box (Cowsik;

Wilson, 1973), que presume que os raios cósmicos são capturados por um peŕıodo

curto perto das suas fontes, mas com uma probabilidade de escape finita, antes de

impregnar a Galáxia. Modelos de aceleração cont́ınua (Fermi, 1954; Blandford; Ostriker,

1978) postulam que os raios cósmicos são gradualmente acelerados na sua passagem

através do meio interestelar antes do que nas suas fontes.

A concorrente mais forte do MLB é o MDC (Ptuskin, 1974). Os modelos nos quais a

equação de transporte (2.2) resolve-se sem tratar o operador da difusão como uma

constante são mais reaĺısticos em um sentido f́ısico do que os vários modelos Leaky

Box. No MDC, a densidade dos raios cósmicos não está distribúıda homogeneamente

e decresce como função da distância desde o plano galáctico. Além disso, o disco

galáctico e o halo são considerados distintos, cada um com diferentes distribuições

de fontes e caracteŕısticas de propagação. Assim, estudos de gradientes de densidade

e anisotropia de RC são posśıveis neste modelo. Incertezas nos fluxos medidos e nas

seções de choque nuclear relevantes não permitem determinar qual modelo deve

ser preferido (Baring, 2000). Para muitos propósitos eles são equivalentes. Dáı a

persistência do uso dos modelos Leaky Box.

2.2.1 Produção de Antiprótons

Muitas part́ıculas são criadas em colisões nucleares (sendo muitas delas instáveis).

Dependendo da energia envolvida no processo, apresentam-se vários canais de inte-

ração, e.g., no processo de colisão de prótons,

pp→ ppπ0,

em que o próton incidente deve ter uma energia cinética mı́nima, chamada energia

limiar, de 280MeV para criar um ṕıon neutro. Aumentando cada vez mais a energia

do próton incidente, mais part́ıculas podem ser produzidas, incluindo o antipróton.

Resulta experimentalmente que um antipróton só pode ser produzido acompanhado

pela criação de um novo próton,

pp→ ppp̄p. (2.3)
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É um fato experimental que a conservação do número bariônico (neste processo,

número total de prótons) deva ocorrer. Isto é generalizado em altas energias para

incluir antipart́ıculas com número bariônico -1. Novas part́ıculas podem ser produ-

zidas em energias cada vez mais altas, mas a nova carga total e o novo número

bariônico total são iguais a zero (há outras leis de conservação importantes quando

mais part́ıculas exóticas são produzidos).

Consideremos uma part́ıcula de energia E e momento p, o quadri-vetor energia

momento dado por

P µ =

(
E

c
,p

)
. (2.4)

Disso podemos determinar o invariante de massa

PµP
µ =

E2

c2
− p2 = M2

inv, (2.5)

o que é válido também quando p é a soma dos quadri-vetores de muitas part́ıculas.

Esta relação é uma ferramenta muito útil para calcular muitas quantidades cine-

máticas. Para o processo pp→ ppp̄p, o quadri-momento do próton alvo, são dados,

respectivamente, por:

Pincid =
(√

p2 +m2,p
)

Palvo = (m, 0)

em que m denota a energia em repouso do próton. Aplicando a Equação (2.5) para

o processo da Equação (2.3) temos:

M2
inv = (4m)2 = (Pincid + Palvo)

2

16m2 =
(√

p2 +m2 +m2
)2

− (p, 0)2

= p2 +m2 +m2 + 2m
√

p2 +m2 − p2

7m =
√

p2 +m2 = E.

Assim, um próton incidente de energia E=T +m, para produzir um antipróton no

processo pp→ ppp̄p, deverá ter uma energia cinética,

Tlimiar = 6m. (2.6)
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Para uma colisão do próton incidente com um núcleo de massa A, a energia limiar

para a reação pA é levemente diferente daquela esperada pelo canal mı́nimo pp

(Kennedy, 2000),

Tlimiar =

(
2 +

4

A

)
m. (2.7)

Outras relações importantes podem ser obtidas a partir da transformação de Lorentz

de um sistema colisional de um referencial do centro de massa (CM) para o referencial

do laboratório:

E = γ
(
E∗ + β

√
(E∗)2 −m2 cos θ∗

)
, (2.8)

em que E∗ é a energia total da part́ıcula secundária e o θ∗ é o ângulo no qual esta

é produzida no referencial CM. A energia da part́ıcula secundária no laboratório

está limitada por cos θ∗ =±1. Um antipróton produzido quase em repouso no CM

segundo a Equação (2.8) terá uma energia no laboratório,

Ep̄ ∼ γm. (2.9)

No meio interestelar, os raios cósmicos constitúıdos majoritariamente por prótons (e

núcleos pesados em proporções muito menores), têm um espectro de energia desde

alguns MeV até energias muito maiores do que o limiar de produção de antiprótons

(Equação (2.6)). Estes prótons dos raios cósmicos podem colidir com os núcleos do

gás interestelar, gerando muitas part́ıculas secundárias. Estas part́ıculas secundárias

difundem-se no turbulento campo magnético interestelar.

2.2.1.1 Fonte de Antiprótons Secundários Interestelares

Examinando a composição das part́ıculas incidentes e alvos, presume-se que a prin-

cipal contribuição ao fluxo de antiprótons vem das colisões dos prótons dos raios cós-

micos com átomos de hidrogênio interestelares, através da reação mı́nima pp→ ppp̄p.

Estas reações também produzem ṕıons, cujo decaimento radiativo são a principal

fonte da emissão galáctica de raios-γ difuso. O espectro de produção de antiprótons

por colisão está definido como

Yp̄(Ti → Tp̄) ≡
dNp̄

dTp̄

, (2.10)

em queNp̄ é o número de antiprótons com energias cinéticas no intervalo [Tp̄, Tp̄+dTp̄],

e Ti representa a energia cinética do raio cósmico incidente. A taxa de produção de

antiprótons (em uma posição r) no meio interestelar envolve uma convolução sobre
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o fluxo de raios cósmicos e o espectro de produção de antiprótons

Qsec
p̄ (r, Tp̄) =

RC∑
i

MIE∑
j

∫ +∞

limiar

Γij(Ti) [4πji(r, Ti)] dEi Yp̄(Ti → Tp̄). (2.11)

O ı́ndice j representa a part́ıcula alvo, i o projétil raio cósmico. ji representa o fluxo

de part́ıculas dos raios cósmicos de tipo i com energia Ti, que colide com o material

interestelar em uma taxa de

Γij(Ti) = σij(Ti) βic nj(r), (2.12)

em que σij é a seção de choque inelástica total do raio cósmico incidente projétil, βic

denota sua velocidade, e nj denota as densidades numéricas alvo das constituintes do

material do gás interestelar em repouso. Na continuação se descreve as quantidades

envolvidas para estimar (2.11). Isto inclui o fluxo de raios cósmicos, a probabilidade

de interação dos RC com o gás do MIE e, finalmente, o espectro de produção de

antiprótons secundários.

Fluxo de Raios Cósmicos Interestelares

Os raios cósmicos estão constitúıdos majoritariamente por prótons, com uma com-

ponente inferior de 10% de hélio e núcleos mais pesados. Assim, a contribuição por

parte dos núcleos pesados à produção de antiprótons é mı́nima, mas não despreźıvel.

Os espectros dos RC na literatura são citadas de diferentes maneiras, alguns como

lei de potências na energia cinética, outras na rigidez ou energia total. Para a com-

ponente de prótons do fluxo dos raios cósmicos interestelares assume-se aqui uma

lei de potências na energia da forma

jLIS
p (Tp) = Aβ(Tp +m)−α, (2.13)

em que Tp representa a energia cinética, e m a energia em repouso do próton. Os

parâmetros A e α são determinados a partir dos dados observacionais do fluxo re-

alizados pelos experimentos BESS-TeV (Haino et al., 2004), Ichimura et al. (1993),

RUNJOB (Apanasenko et al., 2001) e KASKADE (Antoni et al., 2004) medidos em di-

ferentes intervalos de energia. O intervalo de energia 23−5×105 GeV foi usado para

determinar os valores dos parâmetros de (2.13) para energias acima de 23 GeV, onde

a influência da modulação solar é despreźıvel e, conseqüentemente, reflete o espectro

fora da heliosfera (freqüentemente denomidado como interestelar local –LIS, desde a
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sua sigla em inglês). Os valores encontrados são A = 1647, 9±339.3 (m2 sr s GeV)−1

e α = 2.76 ± 0.006, valores que reproduzem a inclinação assimptótica do espectro

localmente observado. Estes valores estão em concordância com aqueles listados para

diferentes experimentos na Tabela 2.1.

Em energias dos RC cada vez menores do que T . 10 GeV, o efeito da modulação

solar dificulta a determinação do espectro de RC interestelares. Para determinar

a influência da modulação solar, uma aproximação da equação de transporte dos

raios cósmicos na heliosfera, chamada aproximação “campo de força” (Gleeson; Axford,

1968), é usada (para uma descrição detalhada ver Apêndice A). A receita deste

tratamento simples consiste em inferir o fluxo interestelar local na borda da heliosfera

(LIS), a partir do fluxo observado no topo da atmosfera (TDA) –nominalmente

1 UA– ou vice-versa, por meio da aproximação

jTDA(TTDA) =
TTDA(TTDA + 2mp)

TLIS(TLIS + 2mp)
jLIS(TLIS), (2.14)

onde a energia na borda da heliosfera está determinada por aquela medida no topo

da atmosfera através de um único parâmetro que mede a magnitude da intensidade

de modulação heliosférica Φ = |Ze|φ, em forma geral

T LIS

A
=
TTDA

A
+
|Ze|φ
A

, (2.15)

em que A e Z são a massa e número de carga do raio cósmico.

Para determinar o valor da intensidade da modulação solar Φ, um ajuste por mı́nimos

quadrados é realizada usando a Equação (2.14), para os dados dos experimentos

BESS(98) (Sanuki et al., 2000) e MAS-01 (Alcaraz et al., 2000) medidos durante uma

época de mı́nima atividade solar, e BESS-TeV medidos durante a máxima solar.

Os valores obtidos deste ajuste, no intervalo de energias de 0, 22− 5×105 GeV, são

Φmin = 0, 668±0, 015 GeV e Φmax = 0, 964±0, 015 GeV no mı́nimo solar e máximo

solar, respectivamente. Estes valores estão em concordância com aquele obtido por

diferentes experimentos listados na Tabela 2.1. A Figura 2.1 mostra as observações

do fluxo de prótons observados por experimentos a bordo de balões junto com o

fluxo de prótons interestelares interpolado (2.13) e sua respectiva diminuição por

efeito da modulação solar para épocas de máxima e mı́nima atividade solar estimada

aplicando a aproximação (2.14).
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TABELA 2.2 - Composição do gás interestelar

gás nj [cm−3]
H........ 1
He...... 0.1
C........ 5× 10−4

N........ 8× 10−5

O........ 8× 10−4

FONTE: Simon et al. (1998).

Probabilidade de Interação dos Raios Cósmicos Com o Gás Interestelar

Os raios cósmicos viajam centenas de kpc antes de nos alcançar, sendo que estru-

turas locais, tais como o bubble ou superbubble, têm dimensões caracteŕısticas bem

menores do que isto. Então os raios cósmicos são insenśıveis às estruturas locais, mas

somente às propriedades médias do MIE. Desse ponto de vista grosseiro, considera-

se o MIE como um todo antes uma mistura homogênea de hidrogênio, hélio neutro,

núcleos neutros mais pesados, hidrogênio molecular, gás ionizado e de poeira situa-

dos em um disco estreito. A densidade total da matéria apresenta gradientes, mas,

por simplicidade, assume-se uma densidade constante de 1 part́ıcula cm−3.

Simon et al. (1998) compila valores da densidade númerica dos elementos mais abun-

dantes do gás interestelar normalizados para o átomo de hidrogênio a partir dos re-

sultados observacionais de Meyer (1985). Proporções similares são encontradas por

Gordon e Burton (1976) para os elementos mais abundantes, consistentes com as

medidas da densidade da coluna de hidrogênio derivados desde inspeções de HI e

CO (para uma revisão sob as abundâncias ver Ferrière (2001)). A composição do gás

interestelar dos elementos mais abundantes e suas respectivas densidades numéricas

médias são listadas na Tabela 2.2.

Quando os raios cósmicos atravessam o disco galactico, podem interagir com núcleos

do material interestelar e iniciar uma reação nuclear –espalhamento. Estes espalha-

mentos são descritos pelas seções de choque correspondentes ao tipo de interação

entre part́ıculas. A necessidade do conhecimento rigoroso das seções de choque, não

somente tem importância na determinação da taxa de destruição de uma espécie de

RC, mas também na relação de ramificações em um canal particular, que delimita

a taxa de criação de novas part́ıculas.
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FIGURA 2.1 - Fluxo local interestelar de prótons (linha preta), junto com com o fluxo modulado na
órbita da Terra, em condições de ḿınima atividade solar (linha vermelha), e máxima ati-
vidade solar (linha azul). Dados: durante época de máxima atividade solar, MASS(91)
(Bellotti et al., 1999), IMAX(91) (Ichimura et al., 1993), BESS(99) e BESS(00) (Asaoka

et al., 2002), BESS-TeV(02) (Haino et al., 2004); e ḿınima atividade solar, BESS(93)
(Wang et al., 2002), CAPRICE(94) (Boezio et al., 1999), RICH-II(97) (Diehl et al., 2003),
CAPRICE(98) (Boezio et al., 2003), AMS-1(98) (Alcaraz et al., 2000), BESS(98) (Sanuki

et al., 2000).
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A seção de choque inelástica próton-próton foi parametrizada por Tan e Ng (1983)

na forma

σinel
pp = 32, 2[1 + 0, 0273U + 0, 01U2θ(U)]


0, Tp < 0, 3,(
1 + 2, 62×10−3T−C

p

)−1
, 0, 3 6 Tp < 3,

1, Tp > 3,

(2.16)

U = ln

(
Ep

200

)
,

C = 17, 9 + 13, 8 lnTp + 4, 41 ln2 Tp,

em que θ(U) é função de passo de Heaviside [θ(U > 0)=1, em outros casos igual a

0], Ep e Tp são a energia total e cinemática do próton incidente (em GeV), respec-

tivamente.

A seção de choque inelástica próton núcleo de carga > 2, segundo a parametrização

de Letaw et al. (1983), está dada por

σinel
pA = 45A0,7δ(Tp)[1 + 0, 016sen(5, 3− 2, 63 lnA)]ζ(Tp) (2.17)

δ =

1 + 0, 75 exp
(
− Tp

0,075

)
, para o berilio,

1, em outro caso,

ζ =

1− 0, 62eTp/0,2sen[
(103Tp

)0,28], Tp 6 3,

1, Tp > 3,

em que A é o número atômico do núcleo alvo. No caso da seção de choque pHe,

Moskalenko et al. (2002) tem ajustado os dados até uma energia de ∼ 50 GeV na

forma

σinel
pHe = 111 (1− exp[−3, 84(Tp − 0, 1)]) {1−sen[9, 72 log0,319(103Tp)−4, 14]}, (2.18)

para Tp > 0, 01 GeV.

Com a informação da composição e densidades do gás interestelar, bem como das

seções de choque inelásticas acima descritas, pode-se calcular a probabilidade de

interação do próton do RC com o MIE através da relação (2.12).
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Espectro de Produção de Antiprótons Secundários

Até agora, a parametrização de Tan e Ng (1983) da seção de choque para a produção

de antiprótons na reação pp tem sido usada por todos os estudos sobre antiprótons

dos RC. Desafortunadamente, para os processos próton-núcleos ou núcleos-núcleos

em geral, muitos poucos dados experimentais das seções de choque de produção de

antiprótons estão dispońıveis. Uma avaliação baseada em modelos emṕırico-teóricos

é, portanto, necessária. Usamos o código Monte-Carlo para simulações de interações

de hádrons de alta energia com alvos macroscópicos complexos –SHIELD.

O código SHIELD considera interações de part́ıculas de alta energia com a matéria,

incluindo interações hádron-núcleos dentro do alvo, geração e transporte de part́ıcu-

las secundárias, deposição de energia e produção de radionucĺıdeos no alvo. A versão

inicial do código foi elaborada por N. Sobolevsky no JINR (Dudna) em 1970-72.

A versão moderna do código SHIELD (Dementyev; Sobolevsky, 1999) permite realizar

simulações da transferência dos núcleons (incluindo nêutrons de energias baixas),

ṕıons, káons, antinúcleons e múons em energias que variam até 1 TeV em confi-

gurações e composição qúımica (A,Z) arbitrárias dos alvos. Recentemente, transfe-

rência dos ı́ons foi adicionada. As perdas por ionização e dispersão (opcionalmente)

são tomados em consideração, assim como os principais modos de decaimento de

mésons. Transferência dos nêutrons (En< 14.5 MeV) é simulada sob a base do sis-

tema de dados de seções de choque de nêutrons BNAB do grupo-28 (Abagyan et al.,

1981). Uma interface especial permite usar o conhecido código EGS4 1 (Nelson et al.,

1985) para simulações de chuveiros eletromagnéticos iniciados pelos produtos do de-

caimento de mésons. Para obter uma descrição das interações do hádron-núcleos, o

gerador MSDM (Many Stage Dynamical Model) do código SHIELD inclui os gerado-

res hádron-núcleos bem conhecidos: uma versão modificada do modelo intranuclear-

cascata-evaporação Dubna (Barashenkov et al., 1973); assim como um gerador baseado

no QGSM (Quark-Gluon String Model) desenvolvido por Amelin et al. (1990) (para

energias altas da part́ıcula); um gerador inclusivo do código MARS (Mokhov, 1989)

é alternativamente inclúıdo.

O método de Monte Carlo é usado para simular processos de interações. Simulações

diretas são empregadas como regra geral. Modos de simulações por pesagem provesse

também no código. Aproximações excelentes para modelagem de interações hádron-

núcleos são realizadas. A única restrição concerne ao transporte de nêutrons abaixo

1dispońıvel em: www.irs.inms.nrc.ca/irs.html
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de 14,5 MeV, a biblioteca de dados do nêutron BNAB, usada no SHIELD, inclui

quase 40 elementos qúımicos. Durante seu tempo de uso de 25 anos, o código SHIELD

tem sido aplicado com sucesso em estudos: de processos de espalhamento em alvos

sob uma irradiação de feixe de prótons; simulação de instalações em profundidades

subterrâneas e outros ambientes; blindagem de radiação para satélites; estudo de

danos em materiais por radiação, entre outros. O código SHIELD é o análogo russo

dos conhecidos códigos HETC e FLUKA, visados para resolverem a mesma classe

de problemas de interações nucleares.

O gerador de interações inelásticas hádron-núcleos MSDM código SHIELD permite

como parâmetros de entrada o tipo de part́ıcula projétil, sua energia até um máximo

de 1 TeV, o núcleo alvo, e o número de simulações de eventos de colisões com estas

caracteŕısticas –denominada como estat́ıstica. Como sáıda da simulação, temos um

registro de todas as part́ıculas criadas, o número de um tipo particular de part́ıculas

criadas em um intervalo de energia e em um intervalo de ângulo com respeito à

direção da part́ıcula projétil.

Para as nossas simulações, foi usado o próton como projétil com energias no intervalo

de 1 GeV até 1 TeV, divididos em 150 intervalos (em uma escala logaŕıtmica). Os

alvos usados, conforme a Tabela 2.2, foram hidrogênio, hélio e oxigênio. A estat́ıstica

usada para cada caso particular, definida segundo os parâmetros de entrada, foi de

105 eventos de colisões. Assim, um total de 150 ∗ 3 ∗ 105 = 4, 5×107 eventos de

colisões simulados foi usado para o estudo das secundárias produzidas em particular,

antiprótons e antinêutrons produzidos nos processos pH, pHe, e pO. O estudo da

produção de part́ıculas secundárias, seu espectro de energia e distribuições angulares

são realizados a partir dos resultados das simulações com o código SHIELD.

A Figura 2.2(a,b,c) mostra exemplos dos espectros de produção de antiprótons nor-

malizados ao número de colisões para as reações pp, pHe, e pO para energias perto

do limiar para sua produção, em energias intermediárias e energia máxima permi-

tida pelo código. Segundo os resultados do código SHIELD, a distribuição de energia

mostra um pico entre ∼2−5 GeV. Este pico desloca-se para energias maiores quando

se incrementa a energia do próton incidente. Também a produção é incremetada para

energias maiores. Uma produção ligeiramente maior de antiprótons, especialmente

viśıvel em energias . 2 GeV, nas colisões de prótons com núcleos de Z >ZH pode

ser observada na Figura 2.2(d), quando comparamos os espectros nas colisões de um

próton incidente com energia de 1 TeV em núcleos de H, He e O.
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FIGURA 2.2 - Espectro de antiprótons, resultado das simulações usando o código computacional de
interações nucleares SHIELD, para energias representativas do próton incidente em alvos
de H, He, e O.
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Conhecido o espectro de produção de antiprótons nas interações de prótons inciden-

tes em alvos escolhidos, e conhecidas as quantidades de raios cósmicos no espaço

exterior, bem como as densidades numéricas do material do meio interestelar, é pos-

śıvel estimar a densidade espectral da fonte de antiprótons integrando a Equação

(2.11). O resultado deste cálculo é mostrado na Figura 2.3. Como se esperava, a pro-

dução de antiprótons nas interações dos prótons dos RC com o hidrogênio neutro

interestelar é majoritária se comparada com aquelas interações com outros átomos

do gás interestelar. O perfil do espectro de produção de antiprótons mostrado na

Figura 2.2 certamente é refletido no espectro da fonte de antiprótons secundários

interestelares mostrado na Figura 2.3. Com um pico em redor de ∼2 GeV devido à

cinemática de produção secundária decresce rapidamente para ambos os lados. Este

espectro de antiprótons tem uma única forma distingúıvel dentre outras espécies

secundárias de raios cósmicos.

2.2.1.2 Antiprótons Produzidos nos Decaimentos de Antinêutrons

Nas mesmas interações nas quais são produzidos os antiprótons, também são pro-

duzidos antinêutrons quase na mesma proporção. Estes antinêutrons, com tempo de

vida de 885.7 s, decaem em antiprótons através do canal n̄→ p̄+ e+ + νe. Devido à

diferença de massa dos produtos do decaimento, a maior parte da energia do antinêu-

tron é transferida para o antipróton. O código VENUS, usado por Takahashi et al.

(1990) não encontra diferença estat́ıstica entre o espectro de antiprótons e antinêu-

trons. Para considerar a produção de antiprótons nos decaimentos dos antinêutrons,

todos os autores têm usado um fator de 2 na Equação (2.11), assumindo, assim,

uma produção de antiprótons e antinêutrons na mesma ordem e na mesma forma.

Na modelagem do espectro de antiprótons secundários interestelares, assiduamente

foi usada a parametrização de (Tan; Ng, 1983) das seções de choque inclusiva para a

produção de antiprótons nas interações pp e simulações usando o código DTUNUC

(Simon et al., 1998) para as interações pA.

Nas simulações para determinar o espectro de antiprótons produzidos em interações

de prótons em alvos como H, He e O, segundo o código SHIELD, encontrou-se uma

produção de antinêutrons ligeiramente maior do que a produção de antiprótons. A

Figura 2.4(a,b,c) mostra este acréscimo na produção de antinêutrons. Outras ca-

racteŕısticas também são observadas: a produção de antiprótons e antinêutrons é

posśıvel somente acima da energia limiar dada em (2.7); o perfil das multiplicidades

de antiprótons e antinêutrons são similares; a multiplicidade de antinêutrons é maior
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FIGURA 2.3 - Densidade espectral da fonte de antiprótons resultado das diferentes interações entre
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FIGURA 2.4 - (a,b,c) multiplicidade de antiprótons e antinêutrons, (d) razão das multiplicidades an-
tinêutron/antipróton. Resultado das simulações com o código SHIELD.
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se comparada com as multiplicidades de antiprótons nos três casos de interações pH,

pHe, e pO. A Figura 2.4(d) exibe um valor de ∼1, 6 para as razões das multiplicida-

des n̄/p̄ no intervalo de energias considerado. Assim, para incluir a contribuição de

antiprótons provenientes dos decaimentos de antinêutrons, segundo os resultados do

código SHIELD, deve ser usado um fator de ∼ 2, 6 na função fonte (2.11) no lugar

do valor de 2 usado até hoje.

A Figura 2.5(a,b,c) mostra o resultado das simulações com o código SHIELD para

o espectro de produção de antinêutrons, que tem origem nas mesmas interações

daquelas que produzem antiprótons. Pode-se observar um perfil de seu espectro

similar àquela de antiprótons, mas com uma produção de antinêutrons maior em

um fator relativamente pequeno de ∼1, 6. As comparações do espectro de produção

de antinêutrons para prótons incidentes com energias de 1000 GeV (como referência)

mostradas na 2.5(d) não apresentam diferenças substanciais.

Em forma similar ao método usado para calcular a função fonte de antiprótons se-

cundários interestelares, representada na Equação (2.11), calculamos a função fonte

de antiprótons provenientes desde o decaimento de antinêutrons. O resultado é exi-

bido na Figura 2.6. A contribuição dos decaimentos dos antinêutrons em antiprótons

vindos das interações dos prótons dos RC com o gás interestelar de He e O devido

às suas abundâncias menores é mı́nima, mas não despreźıvel.

A produção secundária total de antiprótons no meio interestelar atribúıdos aos pro-

dutos dos prótons dos raios cósmicos com as principais constituintes do gás do meio

interestelar é resumida na Figura 2.7. Um exame em detalhe revela que, para ener-

gia cinética de & 0, 8 GeV, tanto o perfil do espectro de antiprótons produzidos

“diretamente” como daqueles provenientes do decaimento dos antinêutrons são simi-

lares. Mas, com uma contribuição maior por um fator de ∼ 1, 6 do decaimento dos

antinêutrons. Para energias menores, são essencialmente iguais.

2.2.1.3 Antiprótons Terciários

Na sua propagação, os antiprótons podem interagir com o material interestelar em

três maneiras diferentes:

1) podem sofrer espalhamentos elásticos no material galáctico, mas a seção de cho-

que é despreźıvel neste contexto (Eisenhandler et al., 1976) de modo que a perda

de energia correspondente do antipróton é insignificante;
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FIGURA 2.5 - Espectro de antinêutrons, resultado das simulações usando o código computacional
de interações nucleares SHIELD, para energias representativas do próton incidente em
alvos de H, He, e O.
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FIGURA 2.6 - Densidade espectral da fonte de antiprótons resultado do decaimento dos antinêutrons
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2) podem também aniquilar-se com os prótons interestelares. Este processo domina

em energias baixas;

3) antiprótons podem sobreviver aos espalhamentos inelásticos p̄A → p̄A′. O pro-

cesso de não-aniquilação permite aos antiprótons emergir desde uma interação

inelástica.

As interações tanto de aniquilação como não-aniquilação contribuem à seção de

choque inelástico do antipróton, de modo que

σn-aniq
p̄A = σinel

p̄A − σaniq
p̄A . (2.19)

A distribuição de energia de antiprótons que tem experimentado uma interação

inelástica de não-aniquilação não foi medida. Presume-se ser similar à distribuição de

energia do próton depois de um espalhamento inelástico pp. Um antipróton incidente

com energia cinética T ′p̄ tem, então, uma probabilidade diferencial de

dNp̄

dEp̄

=
1

T ′p̄
, (2.20)

para terminar com a energia final Ep̄. Daqui segue a seção de choque diferencial:

dσp̄A→p̄X

dEp̄

=
σn-aniq

p̄A

T ′p̄
. (2.21)

O termo correspondente da fonte para estes antiprótons que sofrem interações ine-

lásticas de não-aniquilação –chamada componente terciária– pode ser expresso da

forma (Tan; Ng, 1983)

Qter
p̄ (r, Tp̄) = nA

∫ +∞

Ep̄

σn-aniq
p̄A

T ′p̄
(T ′p̄)[4πjp̄(r, T

′
p̄)]dE

′
p̄. (2.22)

Isto não é um mecanismo de produção real de antiprótons, mas um intercâmbio

de energia entre os antiprótons propagando-se e o ambiente de prótons do meio

interestelar. Os antiprótons perdem uma quantidade significativa de sua energia

cinética. Este processo de interação inelástica de não-aniquilação tende a trazer para

energias baixas os antiprótons de energias relativamente altas, tornando plano seu

espectro. Todas as modelagens dos antiprótons interestelares realizadas têm usado

a aproximação (2.22) para avaliar a contribuição da componente terciária. Aqui,

usam-se resultados das simulações com o código SHIELD de colisões de antiprótons.
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O código SHIELD permite simular colisões de antiprótons com alvos de (aqui esco-

lhido) H, He, e O com energias entre 0, 01−100 GeV. Este intervalo foi dividido em

200 bandas (em uma escala logaŕıtmica). A estat́ıstica usada para cada caso parti-

cular foi de 105 eventos de colisões. Um total de 200 ∗ 3 ∗ 105 = 6×107 eventos de

interações de antiprótons foram simulados. Exemplos demonstrativos das distribui-

ções de antiprótons terciários são mostrados nas Figuras 2.8(a,b,c). Certamente os

antiprótons terciários têm energias menores que aquelas das secundárias, com uma

contribuição da componente secundária para a componente terciária significativa

particularmente em energias menores. Em forma geral, o espectro dos antiprótons

terciários tem um perfil complexo. Nas comparações dos espectros das componentes

terciárias nas interações p̄p, p̄He e p̄O, mostradas na 2.8(d) para uma energia de

∼15, 8 GeV, não se encontram diferenças significativas.

Para estimar a densidade espectral da fonte de antiprótons terciários interestelares,

aplicamos o procedimento usado para calcular a componente secundária a partir da

convolução do espectro de antiprótons terciários e o fluxo de antiprótons secundários

Qter
p̄ (r, T ter

p̄ ) =
MIS∑

j

∫ +∞

Ep̄

Γp̄j(T
sec
p̄ )[4πjsec

p̄ (r, T sec
p̄ )]dEsec

p̄ Y ter
p̄j (T sec

p̄ → T ter
p̄ ). (2.23)

O ı́ndice j representa a part́ıcula alvo, jsec
p̄ é o fluxo de antiprótons secundários. Deste

modo, a equação de transporte (2.2) torna-se numa equação integro-diferencial. A

taxa de colisão dos raios cósmicos de antiprótons secundários com o gás interestelar

está dada por,

Γp̄j(T
sec
p̄ ) = σp̄j(T

sec
p̄ )βsec

p̄ c nj, (2.24)

em que σp̄j é a seção de choque inelástica total do raio cósmico incidente antipró-

ton secundário, βc denota sua velocidade, e nj denota as densidades numéricas das

constituintes do material do gás interestelar em repouso. Nas mesmas interações ine-

lásticas dos antiprótons secundários, alguns antinêutrons são criados (isto resultado

das simulações das colisões de antiprótons com alvos de H, He e O com o código SHI-

ELD), que posteriormente decaem em antiprótons. A Figura 2.9 mostra a densidade

espectral da fonte de antiprótons terciários.

A Figura 2.10 mostra simultaneamente as densidades espectrais da fonte de antipró-

tons secundários e terciários. A componente secundária envolve as contribuições de

antiprótons secundários mais aqueles provenientes dos decaimentos de antinêutrons.
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FIGURA 2.8 - Espectro de antiprótons terciarios, resultado das simulações usando o código compu-
tacional de interações nucleares SHIELD, para energias representativas do antipróton
incidente em alvos de H, He, e O.
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(linha preta) soma das componentes terciárias de antiprótons e antinêutrons.
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No caso da componente terciária, uma contribuição maior para energias .0, 1 GeV

é obtido na aproximação (2.22) de Tan e Ng (1983) se comparado com os resultados

do código SHIELD. Mas, para energias maiores do que ista a situação é inversa.

Em todo caso, a contribuição terciária resulta ser importante para antiprótons com

energias .0, 3 GeV.

2.2.2 Difusão Espacial e Escape

A propagação dos raios cósmicos pode ser estudada dentro de diferentes modelos

teóricos, sendo os mais populares o Modelo Leaky Box e o Modelo de Difusão. Há uma

equivalência matemática entre estas duas aproximações, válida sob circunstâncias

especiais. O modelo de difusão, certamente, tem uma aproximação mais f́ısica, no

sentido que se acredita que os raios cósmicos se difundem no disco e halo da Galáxia

de maneiras diferentes, e os parâmetros que entram nos modelos de difusão estão

relacionados às quantidades f́ısicas mensuráveis, como campo magnético galáctico.

Conseqüentemente, seu valor pode ser verificado com medidas independentes (ver

discussão em Maurin et al. (2001)).

As equações de transporte no seu formalismo geral são muito complicadas para se

manejar e é muito dificil comparar suas predições com os dados observacionais de

raios cósmicos. A galáxia, em um estado de regime estacionário, contém part́ıculas

energéticas capturadas dentro de um volume de confinamento galáctico por um

tempo que permite às part́ıculas atravessar o volume de confinamento muitas vezes

antes deles escaparem. A esta descrição de vazamento galáctico dá-se o nome de

aproximação Leaky Box. Pode-se mostrar que este modelo é equivalente ao modelo

de difusão com um halo suficientemente grande, maior do que o disco galáctico, onde

as part́ıculas são presumivelmente aceleradas.

No modelo Leaky Box, substitui-se o termo difusão por um termo de escape (aqui a

convecção não é significativa),

−∇ · (Di∇Ni) ↔
Ni

τesc
. (2.25)

De maneira redundante, lembramos aqui que τesc é interpretado como o tempo gasto

pelos raios cósmicos no volume de confinamento, relacionado à quantidade de maté-

ria atravessada λesc ≡ ρβc τesc, em que ρ é a densidade do meio, βc a velocidade da

part́ıcula. Este modelo simplificado reproduz muitas observações sobre núcleos está-
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FIGURA 2.10 - Densidade espectral da fonte de antiprótons secundários interestelares. Componente
secundária (linha vermelha) e terciária (linha azul) calculadas com os resultados do
código SHIELD para o espectro de produção de antiprótons e antinêutrons, (linha
ciano) componente terciária segundo a aproximação de Tan e Ng (1983).
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veis dos raios cósmicos. O modelo Leaky Box e o modelo de Difusão estão conectados

pela relação

λesc(E) =
ngmgβchghh

D(E)
, (2.26)

em que D(E) denota o coeficiente de difusão média, ng a densidade numérica uni-

forme de gás com a massa média mg da galáxia, hg é a altura do disco da galáxia,

hh a altitude média do halo (Berezinskii et al., 1990). Para uma extensão radial R, a

Equação (2.26) é válida se hh � R. A quantidade λesc(E) pode ser derivada ajus-

tando às razões das medidas das abundâncias secundárias/primárias na aproximação

Leaky Box. Assim, uma dependência com a energia de λesc traduz-se em uma depen-

dência com a energia do coeficiente de difusão D2. A distribuição de comprimentos

de trajetória (2.26) tem uma dependência com a energia modelada na forma

λesc =

λ0β R < R0 GV

λ0β(R/R0)
a R ≥ R0 GV,

(2.27)

em que R é a rigidez da part́ıcula. Esta parametrização é válida para part́ıculas com

energias da ordem de GeV, onde a identificação experimental de núcleos secundá-

rios é posśıvel. É importante notar que o mesmo comprimento de escape (Equação

(2.27)) reproduz satisfatoriamente tanto as razões B/C como sub-Fe/Fe. No entanto,

este modelo de difusão não prediz a mudança súbita de λesc em R0 GV. Isto é uma

construção ad hoc (bem amplamente aceita) restrito pelos dados. Na tentativa de

entender a propagação dos raios cósmicos galácticos para diferentes modelos, Jones

et al. (2001), usando a técnica weighted slab, tem derivado expressões para o compri-

mento de escape ajustando os parâmetros para uma coleção de dados observacionais

das razões B/C e sub-Fe/Fe compilados por Stephens e Streitmatter (1998). Os pa-

râmetros encontrados para cada modelo estão dados na Tabela 2.3. Estes ajustes

são exibidos na Figura 2.11.

O modelo de Vento Galáctico considera as fontes dos raios cósmicos e gás interestelar

concentrados em um fino disco e assume a existência de um vento com velocidade

constante com direção para fora do plano galáctico, e no limite externo do halo

os raios cósmicos saem livremente da Galáxia. No modelo de difusão turbulenta, o

fluxo é considerado turbulento, sendo o transporte das part́ıculas mais randômica.

2O modelo de Difusão com disco galáctico relativamente fino(com espessura média hg � hh) e
com halo plano (raio do disco galáctico R � hh) é quase equivalente ao modelo Leaky Box para
cálculos de abundâncias de núcleos estáveis nos raios cósmicos (Ptuskin, 1997).

97



TABELA 2.3 - Melhores ajustes dos parâmetros ajustando as razões secundária/primária para os mo-
delos considerados. Para a reaceleração estocástica não há o parâmetro R0; antes, a
intensidade de aceleração é dada pelo parâmetro adimensional α.

λ0 R0 χ2

Modelo [g cm−2] [GV] a (normalizado)
Leaky Box .......................... 11.8 4.9 0.54 1.3
Vento Galáctico ................. 12.5 11.8 0.74 1.5
Difusão Turbulenta ............ 14.5 15.0 0.85 1.8
Reaceleração Estocástica .... 9.4 α = 2.6× 10−3 0.30 1.8

FONTE: Jones et al. (2001).
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O modelo de reaceleração estocástica (Seo; Ptuskin, 1994) não assume movimento

convectivo. Antes, a difusão espacial é provida por espalhamento sobre ondas hidro-

dinâmicas randômicas com um espectro que resulta em D≈vRa. Para o espectro de

Kolmogorov de turbulência a=1/3, mas considera-se o valor de a como um parâme-

tro livre, o que determina o comportamento do comprimento de escape λesc =λ0R
−a

em todas as energias. Até aqui não difere do modelo de difusão, mas aqui conside-

ramos o fato de que a turbulência não é estática; antes, as flutuações magnéticas

se movem com a velocidade de Alfvén, produzindo uma difusão no momento tanto

como no espaço. Aceleração estocástica com um coeficiente de difusão no momento

K ∼ p2v2
A/D (sendo vA a velocidade de Alfvén) essencialmente modifica o espectro

abaixo em redor de 10 GeV/núcleon e pode reproduzir o pico caracteŕıstico na ra-

zão B/C em alguns GV. A aceleração se faz ineficiente em altas energias e o modelo

reduz-se a um modelo simples de difusão sem reaceleração e com comprimento de

escape λesc =λ0R
−a em E > 20−30 GeV/núcleon.

2.2.3 Perdas por Colisões Inelásticas e de Aniquilação

O quarto termo na equação de transporte (2.2) representa as perdas“catastróficas”de

antiprótons nas suas interações com o gás interestelar –o número total de antiprótons

não é conservado–. Estas perdas acontecem principalmente nas interações inelásticas

e de aniquilação dos antiprótons no disco da Galáxia, em uma taxa determinada por

p =
1

τ inel
p̄

+
1

τ aniq
p̄

. (2.28)

Os tempos de caracteŕısticos de interações inelásticas e de aniquilação para os anti-

prótons estão dadas em função das suas correspondentes seções de choque

τ inel
p̄ =

1∑MIE
j njβc σinel

p̄A

, τ aniq
p̄ =

1∑MIE
j njβc σ

aniq
p̄A

. (2.29)

As perdas devido à interação inelástica devem ser parcialmente compensadas por

termos que salvam os antiprótons envolvidos nas interações inelásticas de não-

aniquilação. Isto foi incluso no termo de fonte terciária (2.22), que depende da seção

de inclusiva de não-aniquilação respectiva.

Para determinar a taxa de perdas (2.28) são necessários os conhecimento das seções

de choque e composição e densidades do gás interestelar. A seção de choque inelástica
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total antipróton-próton está dada por (Tan; Ng, 1983)

σtot
p̄p =

24, 7
(
1 + 0, 584T−0,115

p̄ + 0, 856T−0,566
p̄

)
, Tp̄ ≤ 14 GeV,

σinel
pp + σaniq

p̄p , Tp̄ > 14 GeV.
(2.30)

Em energias muito baixas, abaixo de ∼0, 01 GeV, é válida a aproximação σaniq
p̄p =σtot

p̄p .

A seção de choque σinel
pp foi formulada na Equação (2.16). A parametrização da seção

de choque inelástica total de p̄ sobre um alvo nuclear arbitrário foi obtida por Moiseev

e Ormes (1997), baseada nos dados das seções de choque sobre alvos de C, Al e Cu

σtot
p̄p = A2/3

[
48, 2 + 19T−0,55

p̄ +
(
0, 1− 0, 18T−1,2

p̄

)
Z + 0, 0012T−1,5

p̄ Z2
]
, (2.31)

em que Z é a carga do núcleo alvo. O segundo termo entre colchetes foi modificado

desde a versão original de 19(Tp̄ − 0, 02)−0,55 para coincidir melhor com os dados

abaixo de ∼100 MeV. Esta modificação não afeta a concordância com os dados em

altas energias. Outra modificação, no caso de 4He, é usar A = 3, 3 para escalar o

valor ligeiramente baixo e ser consistente com os dados de seção de choque tanto em

energias baixas como altas (Balestra et al., 1985).

A seção de choque de aniquilação antipróton-próton em energias baixas foi parame-

trizada por Tan e Ng (1983). Em energias altas, é calculada como a diferença entre

as seções de choque total de p̄p e pp usando a teoria de Regge (Yao; et al., 2006):

σaniq
p̄p =

661
(
1 + 0, 0115T−0,774

p̄ − 0, 948T 0,0151
p̄

)
, Tp̄ ≤ 10 GeV,

2× 35, 43s−0,56, Tp̄ > 10 GeV,
(2.32)

em que s representa o quadrado da energia total no referencial do centro de massas

das part́ıculas colidindo definida como s = 2m(Ep̄ + m) = inv, m é a energia da

massa em repouso do próton. A seção de choque de aniquilação p̄A é calculada

desde σaniq
p̄A = σtot

p̄A − σn-aniq
p̄A , em que σn-aniq

p̄A = σinel
pA , para a seção de choque σinel

pA

adotamos a parametrização de Letaw et al. (1983). A seção de choque inelástica de

não-aniquilação p̄p é calculada como a aproximação σn-aniq
p̄p =σtot

p̄p − σ
aniq
p̄p . A seção de

choque inelástica de não aniquilação antipróton-núcleo assume-se ser igual à seção

inelástica próton-núcleo, σn-aniq
p̄p =σinel

pA .

A Figura 2.12 mostra as taxas de perdas antiprótons nas interações inelásticas e de

aniquilação, considerando como constituintes mais abundantes do gás interestelar
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aqueles dados na Tabela 2.2. Observe que estas perdas dependem tanto das seções

de choque de interação correspondentes e as densidades numéricas das constituintes

do gás interestelar. Se comparado com a interação inelástica à aniquilação é menos

importante em energias altas aqui consideradas e as perdas nas interações com o

hidrogênio é um processo determinante.

2.2.4 Perdas de Energia

Existem dois tipos de perdas de energia que são relevantes para antiprótons: perdas

por ionização no material neutro do MIE (∼ 90 % de H, ∼ 9 % de He, ∼ 0.01 % de

O, e outras espécies em proporções despreźıveis); e perdas de energia de Coulomb,

dominado por dispersão de elétrons térmicos em um plasma completamente ioni-

zado. Outros efeitos como bremsstrahlung, radiação śıncrotron e Compton inverso

são despreźıveis nas condições consideradas aqui.

A expressão relativ́ıstica para as perdas por ionização está dada por (e.g., ver Man-

nheim e Schlickeiser (1994))

(
dE

dt

)
Ion

(β ≥ β0) ≈ −
4πr2

emec
4z2

βc

MIE∑
j=H,He,O

njBj, (2.33)

em que

Bj ≡
1

2
ln

(
2mec

2β2γ2Tmax

I2
j

)
− β2 − 1

2
δj; (2.34)

Tmax ≡
2mec

2β2γ2

1 + 2γme/m0 + (me/m0)2
,

e β0c∼0.01c é a velocidade t́ıpica de elétrons ligados no átomo de hidrogênio. Nestas

expressões, re e me denotam o raio clássico e massa em repouso do elétron, z e m0

a carga e massa da part́ıcula incidente. Os potenciais de ionização e excitação têm

valores médios de IH =19, IHe =44, e IO =95 eV. A densidade dos átomos alvo do

gás do MIE foram listados na Tabela 2.2. Finalmente, δ representa a correção do

efeito de densidade (Cf. Particle Data Group3).

Formalmente, para generalizar (2.33), B inclui termos de ordem maior em Z,

B = B(0) + zB(1) + z2B(2), (2.35)

3http://pdg.lbl.gov
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FIGURA 2.12 - Perdas catostróficas: destruição na matéria interestelar.
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em que B(1) e B(2) são coeficientes independentes de z. zB(1) é o termo de Barkas e

z2B(2) inclui a chamada correção de Bloch, que marca a transição para o regime de

dispersão clássica. B(1) 6= 0 indica uma dependência com z3 das perdas de energia.

Medidas de perdas de energias de prótons e antiprótons mostram que a dependência

com o sinal de carga para part́ıculas torna-se ponderável somente para energias <3

MeV (Arista; Lifschitz, 1999). Assim, para energias acima de alguns MeV, as perdas de

energia por ionização para prótons e antiprótons podem ser consideradas simétricas.

A taxa de perda de energia de Coulomb está dada por(
dE

dt

)
Coul

≈ −−4πr2
emec

4z2

β c
ne ln Λ

1

x2
m/β

3 + 1
, (2.36)

em que

ln Λ ' 1

2
ln

(
m2

ec
4

πre~c2ne

mγ2β4

m+ 2γme

)
, (2.37)

xm ≡
(
3
√
π/4

)1/3 √
2kTe/mec2.

A densidade e temperatura de elétrons livres interestelares têm valores estimados de

〈ne〉∼0.033 cm−3 e Te∼104 K (Nordgren et al., 1992). O termo denominado logaritmo

de Coulomb varia pouco com a energia da part́ıcula e tem valores no intervalo de

ln Λ∼28−34.

A Figura 2.13 mostra as perdas de energia bp̄(Ep̄) = dEp̄/dt|Ion + dEp̄/dt|Coul por

ionização e de Coulomb. Estes cálculos foram comparados com aqueles da referência

de dados f́ısicos PSTAR-NIST 4. As perdas de energias no meio interestelar são

significativas para energias dos antiprótons . 1 GeV, e com uma dependência das

densidades numéricas das constituintes do gás interestelar.

2.3 Fluxo Interestelar Local de Antiprótons Secundários

A solução da equação de transporte de raios cósmicos (2.2) para o caso dos anti-

prótons, no estado de regime estacionário5 ∂Np̄/∂t = 0, envolve a sua difusão no

meio interestelar (aqui assumimos o modelo de propagação Leaky Box), perdas de

energias e perdas de antiprótons, e suas fontes. O termo de reacleração não é bem

4http://physics.nist.gov/PhysRefData/Star/Text/contents.html NIST (National Insti-
tute of Standards and Technology)

5Estado de regime estacionário refere-se à não existência de uma diminuição ou aumento na
densidade de raios cósmicos no volume de confinamento, i.e., na Galáxia, ao menos não observado
em escalas de tempo de centenas de anos.
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104



conhecido e se pensa que tem um efeito despreźıvel no caso dos antiprótons. Os

tempos caracteŕısticos de cada um destes processos são mostrados na Figura 2.14.

O processo de escape é mais importante em altas energias, enquanto as perdas de

energias por ionização e interações de Coulomb são significativas em energias baixas.

Em forma geral, as perdas em interações inelásticas e aniquilações são menos signi-

ficativas se comparadas com os processos de escape e perdas de energias. O processo

de aniquilação é despreźıvel para energias &2 GeV.

A função fonte inclui a produção direta de antiprótons através das colisões dos

prótons dos RC no gás interestelar de hidrogênio, hélio, e oxigênio (Equação (2.11)):

Qsec
p̄ = ξ

[
QpH

p̄

∣∣∣
sec

+ QpHe
p̄

∣∣∣
sec

+ QpO
p̄

∣∣∣
sec

]
. (2.38)

Introduzimos aqui a contribuição de núcleos de raios cósmicos (incidentes) de outras

espécies com Z ≥ 2 e núcleos do meio interestelar (alvos) com densidades menores

do que o oxigênio por meio de um fator multiplicativo de “acréscimo” na produção

de antiprótons secundários. Este fator foi convenientemente calculado por Gaisser

e Schaefer (1992), que obteveram um valor de ξ = 1, 2. Outros autores têm obtido

valores próximos. Os antinêutrons produzidos nas mesmas interações que produzem

os antiprótons têm uma contribuição na forma similar a (2.38)

Qdec
n̄ = ξ

[
QpH

n̄

∣∣∣
dec

+ QpHe
n̄

∣∣∣
dec

+ QpO
n̄

∣∣∣
dec

]
. (2.39)

A contribuição terciária, por efeitos de comparação, foi estimada de duas formas:

por simulação de colisões de antiprótons em alvos de H, He e O (através do código

SHIELD) (Equação (2.22)) e na aproximação de Tan e Ng (1983) (Equação (2.23)).

No primeiro caso, a contribuição terciária é

Qter
p̄ = QpH

p̄

∣∣∣
ter

+ QpHe
p̄

∣∣∣
ter

+ QpO
p̄

∣∣∣
ter
. (2.40)

Existe uma contribuição muito pequena dos antinêutrons produzidos em algumas

interações dos antiprótons no meio interestelar inclúıda em (2.40). A produção total

de antiprótons secundários será a soma:

Qp̄(Tp̄) = Qsec
p̄ (Tp̄) +Qdec

n̄ (Tn̄) +Qter
p̄ (Tp̄). (2.41)

A componente terciária relacionada diretamente com o fluxo de antiprótons (como
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foi citada anteriormente) transforma a equação de transporte (2.2) em uma equação

integro-deferencial.

Se assumirmos que a história de propragação dos prótons e outros núcleos são aná-

logos, e para a isotropia observada dos raios cósmicos a densidade numérica N(T )

está relacionada ou fluxo j(T ) [em unidades de (m2 sr s GeV)−1] na seguinte forma:

Np̄(Tp̄) =
4π

βc
jp̄(Tp̄). (2.42)

Para obter o fluxo de antiprótons interestelares, a equação de transporte (2.2) e,

subseqüentemente, a relação (2.42), são resolvidas numericamente para a variável

independente da energia cinética dos antiprótons no intervalo de Tp̄ =0, 01−100 GeV.

A condição de contorno para determinar a solução completa de (2.2) foi atribuida

nominalmente em Np̄(Tmax =100 GeV)=3×10−13 (m3 GeV)−1, o que corresponde a

um fluxo de jp̄∼7×10−6 (m2 s sr GeV)−1.

A resolução numérica foi realizada em forma iterativa nas seguintes etapas:

1) inicialmente a solução para o fluxo jp̄(Tp̄) não considera a função fonte terciária

Qter
p̄ (Tp̄);

2) este primeiro fluxo usa-se para calcular Qter
p̄ (Tp̄);

3) para a segunda solução jp̄(Tp̄), adiciona-se Qter
p̄ (Tp̄) à função fonte total;

4) a etapa 2) e 3) são repetidas para obter uma nova função Qter
p̄ (Tp̄), até que a

solução para jp̄(Tp̄) converge. Isto é conseguido depois de 4 iterações.

A Figura 2.15 mostra os resultados das modelagens de antiprótons secundários in-

terestelares para o modelo de interações nucleares de part́ıculas SHIELD e aproxi-

mação de Tan e Ng (1983) para a componente terciária. Estas duas aproximações

mostram resultados similares, com diferenças particulares em energias de 0, 1−1, 5

GeV. O resultado mostra um fluxo máximo de ∼0, 035 (m2 s sr GeV)−1 para uma

energia cinética de 2 GeV. Este fluxo cai rapidamente com perfis diferentes, tanto

para energias maiores como menores.

O fluxo de antiprótons secundários apresentado na Figura 2.15 representa o espectro

de antiprótons fora do domı́nio da heliosfera. Quando os antiprótons interestelares

penetram a heliosfera para alcançar a Terra, eles sofrem a ação do vento estelar que

modifica seu espectro particularmente em baixas energias. Já que as medidas do
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FIGURA 2.15 - Fluxo interestelar local de antiprótons secundários. Produção secundária e componente
terciária simulada através do programa computacional de interações nucleares SHIELD
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propagação adotada é o modelo padrão Leaky Box.
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fluxo de antiprótons são realizadas a bordo de balões ou satélites, somente podem

ser comparadas se estimarmos a intensidade do efeito do vento solar na propagação

dos antiprótons dentro da heliosfera.

2.4 Modulação Solar

Monitoramento desde os ińıcios dos anos 50 mostram que a intensidade dos raios

cósmicos está anti-correlacionada com o ńıvel de atividade solar (ver, Figura 1.3).

Existem vários tipos de atividade solar associados com o ciclo solar, por exemplo,

fulgurações solares, ejeções de massa coronal, distúrbios dos campos magnéticos

interplanetários (CMI). Assim, é extremamente dificil deduzir o mecanismo global

para a modulação solar, apesar de se terem observações cont́ınuas em 1 UA do

espectro e intensidades dos raios cósmicos em épocas variadas de atividade solar.

Modelos atuais de modulação heliosférica são baseados sob a solução numérica da

equação de transporte de Parker (1965). Não obstante, frequentemente, são usadas

soluções simplificadas tais como a aproximação ‘campo de força’ (Gleeson; Axford,

1968). As missões Pioneer, Voyager e Ulysses têm contribúıdo significativamente ao

entendimento dos aspectos globais da modulação e limitando o número de parâme-

tros livres nos modelos. Aqui damos uma breve descrição do modelo usado para a

modulação de antiprótons interestelares. Para um resumo detalhado da modulação

solar ver Potgieter (1997) e Burger et al. (2000).

Seja f(r, R, t) a função de distribuição diferencial de raios cósmicos, r a posição R

a rigidez, e t o tempo. A evolução de f é descrita pela equação de Parker (1965),

∂f(r, R, t)

∂t
= − (V + 〈vD〉) · ∇f +∇ · (Ks · ∇f) +

1

3
(∇ ·V)

∂f

∂ lnR
, (2.43)

em que os termos do lado direito representam:

a) a convecção para o exterior pelo vento solar com velocidade V;

b) deslocamentos de gradiente e curvatura (〈vD〉) no campo magnético global (Jokipii

et al., 1977);

c) difusão (Ks) através do campo magnético heliosférico irregular em resposta ao

gradiente causado pela desaceleração por convecção: Ks consiste em um coefici-

ente de difusão paralelo (κ‖), perpendicular na direção radial (κ⊥r) e polar (κ⊥θ);

d) desaceleração adiabática desde a divergência do vento solar se expandindo esfe-

ricamente.
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O elemento anti-simétrico KA descreve os deslocamentos de gradiente e curvatura

no campo magnético heliosférico (CMH) de escala grande. A velocidade de des-

locamento médio para uma distribuição quase isotrópica dos RC está dada por

〈vD〉 = ∇×KAeB, com êB = B/B e B a magnitude do campo magnético de

fundo. As expressões básicas para os coeficientes κ‖, κ⊥, e κA foram formulados

por Burger et al. (2000). O coeficiente de difusão radial efetivo está dado por

κrr = κ‖ cos2 ψ + κ⊥rsen
2ψ, com ψ o ângulo entre a direção radial e a direção mé-

dia do campo magnético. Na difusão perpendicular à direção polar assume-se que

κ⊥θ > κ⊥r nas regiões polares heliosféricas (Potgieter, 2000).

Devido aos diferentes deslocamentos de gradientes de escala grande, curvatura e

corrente laminar que as part́ıculas carregadas experimentam no CMH, a modulação

heliosférica tem dependência com o sinal de carga. Como resultado, os antiprótons

deslocaram-se principalmente para dentro através das regiões polares da heliosfera

durante ciclos de polaridade A< 0, quando o CMH está dirigido em direção ao Sol

no hemisfério do norte. Prótons, por outro lado, então se deslocaram para dentro,

principalmente através das regiões equatoriais da heliosfera, encontrando as ondas

de corrente laminar heliosférica no processo. Durante ciclos de polaridade A>0, as

direções de deslocamentos para as duas espécies se invertem, de modo que um claro

ciclo de 22 anos é produzido (Potgieter, 2000).

A estrutura do CMH tem uma geometria espiral padrão de Parker no plano equato-

rial, mas, nas regiões polares, assume-se o CMH modificado de Jokipii e Kota (1989).

A dependência latitudinal global da velocidade solar assume-se que varia desde 400

km s−1 no plano equatorial para 800 km s−1 nas regiões polares para condições de

mı́nimo solar (Phillips et al., 1995). Assume-se que a posição do limite exterior para

a modulação encontra-se em 120UA (localização da heliopausa).

Para calcular a intensidade da modulação solar para uma distância radial de r= 1

UA, usamos a solução numérica da Equação (2.43) implementada por Moskalenko

no programa computacional para propagação dos RC GALPROP6 (Moskalenko e

Talavera, comunicação pessoal), para a condição de contorno

f(r = 120UA, R) = fLIS(R), (2.44)

em que fLIS(R) é função de distribuição de antiprótons secundários interestelares

6http://galprop.stanford.edu
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no limite da influência da heliosfera estimado em r=120 UA. Calcula-se a condição

(2.44) a partir do fluxo (jp̄), representada na Figura 2.15, segundo a relação f=j/p2.

O momento do antipróton, p, pode ser mudado para a rigidez, R, ou para a energia

cinética, T , com R=pc/q=(A/Z)
√
T (T + 2m), em que m é a energia de massa em

repouso do antipróton, A e Z são os números de massa e carga, respectivamente.

O efeito da modulação solar do fluxo de antiprótons secundários interestelares para

épocas de mı́nima e máxima atividade solar é mostrada na Figura 2.16. A diminuição

no fluxo por efeito da modulação solar é significativa para energias .20 GeV, sendo

maior para épocas de máxima atividade solar.

Simultaneamente foi realizada o cálculo da modulação solar usando a aproximação

de ‘campo de força’ (ver, Anexo A) com os parâmetros de modulção solar encon-

trados no caso da modulação dos prótons dos raios cósmicos aplicando a Equa-

ção (2.14). Os resultados encontrados segundo esta aproximação, em forma geral,

concorda com aquele do GALPROP, particularmente para energias dos antipróton

> 1 GeV. Encontram-se resultados discordantes para energias menores, atribúıdos

tanto à simplificação da aproximação campo de força como à magnitude da intensi-

dade da modulação heliosférica, obtida ajustando aos dados observacionais do fluxo

de prótons realizados em épocas de mı́nima e máxima atividade solar por distintos

experimentos.
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CAPÍTULO 3

ANTIPRÓTONS NA MAGNETOSFERA TERRESTRE

“... Se aceitamos a idéia da completa simetria entre carga elétrica

negativa e positiva tanto quanto concerne as leis fundamentais da

Natureza, devemos considerar antes como um acidente que a Terra (e

presumivelmente sistema solar inteiro), contem uma predoḿınio de

elétrons negativos e prótons positivos. É completamente posśıvel que para

algumas das estrelas seja de outra maneira, estas estrelas seriam formadas

principalmente de pósitrons e prótons negativos...”

Leitura de prêmio Nobel, P. A. M. Dirac (1933)

Além dos já bem conhecidos cinturões de part́ıculas energéticas de van Allen, recen-

temente, a Colaboração AMS tem reportado observações de populações de pósitrons

muito mais abundantes do que os elétrons em altitudes de ∼ 300 km. É natural

pensar que populações de antiprótons podem existir na região da magnetosfera in-

terior. Neste caṕıtulo, inicialmente argumentamos sobre esta possibilidade e, poste-

riormente, estimamos o fluxo e distribuição espacial de antiprótons secundários.

3.1 Part́ıculas Energéticas na Região Magnetosférica Terrestre

Átomos eletricamente neutros deslocam-se livremente para dentro da heliosfera, onde

alguns deles são ionizados pela radiação UV solar ou pelo intercâmbio de carga com

o vento solar. Estes novos ı́ons experimentam convecção para o exterior da heliosfera

e, posteriormente, são acelerados no choque terminal da heliosfera (Pesses et al., 1981).

Alguns destes ı́ons difundem-se e se deslocam para dentro da heliosfera em forma de

raios cósmicos anômalos (RCA). Este modelo proposto por Fisk et al. (1974) explica

a singular composição dos RCA porque ele seleciona somente aqueles elementos

neutros do meio interplanetario (MIP) com potencial alto de ionização. Durante a

atividade solar mı́nima de 1987, a missão Voyager-2, em uma distância de ∼23UA,

tem medido incrementos nas intensidades do He e O em energias .50MeV/núcleon.

Agora é aceito que estes incrementos são devidos aos RCA.

Se os RCA são de fato átomos ionizados, eles podem ser capturados na magnetosfera,

formando um cinturão de radiação de RCA (Blake, 1989). Uma série de observações

iniciado pela missão Skylab em 1973 (Biswas et al., 1975) e posteriormente pelos
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j I
E

[(
m

2
s

sr
M

eV
/
n
ú
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ú
cl

eo
n
)−

1
]

(b)

|

Ano

j I
E

[(
m

2
s

sr
M

eV
/
n
ú
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FIGURA 3.1 - (a) Espectro de energia de ı́ons dos RCA (1) interplanetário e capturados (2), medidos
pelo satélite Kosmos em altitudes de 200−400 km. (b) Variações temporais da inten-
sidade de ı́ons dos RCA interplanetários (ćırculos, coordenada esquerda) e capturada
(pontos, coordenada direita)
FONTE: Bobrovskaya et al. (2001).

satélites COSMOS 1985-8 mediram as intensidades de ı́ons dos RCA (Figura 3.1).

Em 1992, SAMPEX confirmou a existência de outra componente de radiação dentro

do cinturão interno de Van Allen, composto principalmente de átomos ionizados de O

com pequenas quantias de N, Ne e C, cujas abundâncias têm correlação com aqueles

dos RCA interplanetários (Jayanthi, 1979; Cummings et al., 1993). A intensidade do O

observado é por volta de 100 vezes maior do que no espaço interplanetário, e para

um ciclo solar estima-se que a intensidade varie por um fator de 1000 (Selesnick et al.,

2000).

Acredita-se que ṕıons e káons carregados produzidos nas colisões dos RC com o

gás interestelar são as fontes dominantes de e+ via a cadeia dos decaimentos π+→
µ+νµ, K±→ µ±νµ, K±→ π0π±, e µ+ → e+νe(ν̄µ). No espaço interestelar, todos os

ṕıons, múons e káons decaem. No entanto, suas interações são despreźıveis porque

∼10 g/cm2 de material interestelar significa só 8% do caminho livre médio do ṕıon.

A predição do fluxo de pósitrons baseada na produção secundária é consistente com

as medidas feitas durante os últimos 30 anos (Moskalenko; Strong, 1998). Um exame

detalhado da fração e+/(e++e−) abaixo de ∼ 1 GeV e acima de ∼ 10 GeV indica

um excesso de pósitrons em relação à predição padrão citada.
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FONTE: Alcaraz e AMS Collaboration. (2000b).
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O espectrômetro AMS, durante seu vôo espacial de 1998, em altitude de ∼380km –

como já foi mencionado– mediu o espectro de e± nas faixas de energia de 0, 2−40 GeV.

Nestas medidas, dois espectros diferentes foram observados: um espectro de alta

energia, espalhada uniformemente; outro com pósitrons muito mais abundantes que

os elétrons. As razões e+/e− para os léptons de curta e longa vida (definidos pelo

grupo AMS em termos do tempo de vôo dos léptons) têm diferenças. Para léptons

de vida curta, a razão e+/e− tem um valor ∼3, e esta razão não depende da energia

da part́ıcula na faixa de 1, 2−3 GeV. Para léptons de longa vida (interpretados

como léptons quase capturados) a razão e+/e− & 4 com uma suave dependência

com a latitude geomagnética (Alcaraz; AMS Collaboration., 2000b). Estas observações,

mostradas na Figura 3.2, indicam a existência de populações de pósitrons no domı́nio

magnetosférico. Gusev et al. (2001) explica este fenômeno como resultado da captura

geomagnética dos produtos do decaimento de ṕıons positivos, as quais são produzidos

(em uma taxa maior dos ṕıons negativos) nas colisões nucleares entre os prótons do

cinturão de radiação interno e átomos de He e O da atmosfera superior da Terra.

Também são bem conhecidos os cinturões de radiação de van Allen como regiões de

intensos fluxos de prótons e elétrons energéticos capturados no campo magnético ter-

restre, tendo como fonte o processo conhecido como CRAND1 e a injeção de elétrons

desde o vento solar e ionosfera, respectivamente. Desta breve análise fenomenológica,

podemos concluir que, em um contexto geral, existem vários cinturões de radiação

como diferentes espécies de part́ıculas e faixas de energia que se gostaria distinguir;

as fontes de part́ıculas que fornecem os cinturões de radiação podem ser tanto ex-

ternas quanto locais. Deste racioćınio, infere-se que populações de antiprótons de

baixas energias possivelmente existem em determinadas regiões da magnetosfera.

As posśıveis fontes podem ser a produção secundária na mesma região, bem como

a injeção de antiprótons interestelares. Naturalmente, seu fluxo deve ter alguma de-

pendência com os parâmetros geomagnéticos e apresentar uma rápida queda para

energias acima do “cut-off” geomagnético. Sob estas suposições e no contexto teórico

para a estimativa dos fluxos de part́ıculas no ambiente magnetosférico, nas seguintes

seções estuda-se esta possibilidade.

1Cosmic Ray Albedo Neutron Decay - CRAND: nêutrons energéticos produzidos por colisões
dos raios cósmicos com núcleos atmosféricos escapam da atmosfera e passam através do campo
geomagnético. Uma pequena fração destes nêutrons decai ainda dentro do campo geomagnético, e
os produtos carregados do decaimento podem ser capturados.
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3.2 Movimento de Part́ıculas em um Campo Magnético: Aproximação

Adiabática

O movimento de uma part́ıcula carregada de carga q e com momento p em um

campo eletromagnético é descrito pela equação de Lorentz

F =
dp

dt
= q(E + v ×B), (3.1)

em que v é a velocidade da part́ıcula. Esta equação descreve a força exercida sobre

uma part́ıcula carregada por campos elétricos e magnéticos externos, E e B. Para

part́ıculas movendo-se em campos magnéticos de configuração arbitrária, usualmente

é imposśıvel resolver analiticamente esta equação para dar uma solução completa

para suas trajeórias. No entanto, para o campo geomagnético interno (na aproxima-

ção dipolar), sob certas condições de intensidades das forças externas e energia da

part́ıcula, o movimento da part́ıcula apresenta periodicidades que permitem, neste

caso, uma solução simplificada. Nesta descrição apresentam-se três tipos distintos

de movimentos periódicos: giro, oscilação e deriva.

Sob a suposição que o raio de giro da part́ıcula é menor se comparado às escalas do

gradiente de campo e se a força do campo elétrico for pequeno com relação ao mag-

nético, o movimento da part́ıcula pode ser descrito pelo assim chamado aproximação

“guiding center”, que conduz a uma aproximação adiabática para o movimento da

part́ıcula. Estas aproximações são comuns em f́ısica de plasmas e são úteis na des-

crição das órbitas de part́ıculas no ambiente espacial.

Sistemas mecânicos com movimentos periódicos tem associados invariantes adiabáti-

cas. No formalismo de Hamilton-Jacobi, uma invariante adiabática é uma quantidade

proporcional à integral de ação canônica

Ji =

∮ (
p +

q

c
A

)
· dsi, (3.2)

em que p+(q/c)A denota o momento canônico (com A como o vetor potencial),

ds é elemento de comprimento de arco. No caso de part́ıculas carregadas no campo

magnético terrestre, i = 1, 2, 3 correspondem aos movimentos quase periódicos de

giro em redor da linha do campo magnético, oscilação ao longo da linha do campo

e de deriva da part́ıcula em redor do eixo magnético da Terra. A conservação de

uma invariante adiabática está relacionada à invariância dos elementos de volume
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no espaço de fases na mecânica Hamiltoniana (teorema de Liouville). Em particular,

a integral de ação (3.2) representa um elemento de área (cercado pela trajetória

de uma part́ıcula no espaço de fases) sobre um espaço bi-dimensional embutido no

espaço de fases. Na continuação descreve-se brevemente os movimentos periódicos.

O movimento de giro da part́ıcula em redor de uma linha de campo magnético segue

uma trajetória localmente helicoidal de raio

ρ =

∣∣∣∣p⊥cqB

∣∣∣∣ , (3.3)

em que p⊥≡|p×B̂|=p senα. O ângulo α entre p̂ e B̂ é conhecida como “pitch angle”

da part́ıcula. A escala de tempo para o giro-peŕıodo é τg =2πm0/qB.

Se a variação do campo magnético for pequena durante um peŕıodo de Larmor ou

dentro um giro-raio, i.e. |∇B/B|�1/ρ, ou dB/dt�B/τg, o primeiro termo de (3.2)

define a primeira invariante de movimento

J1 = πp2
⊥

∣∣∣∣ cqB
∣∣∣∣ , (3.4)

equivalente à quantidade (exceto pelos fatores constantes) frequentemente chamado

momento magnético da part́ıcula

µ ≡ p2
⊥

2m0B
= constante, (3.5)

em que m0 é a massa em repouso da part́ıcula. Já que a energia é conservada, de

(3.5) p2sen2α/B = constante, podemos definir a relação de espelho B/Bm = sen2α.

Quando a part́ıcula se move em direção ao campo convergente (i.e., aumento do B),

α aumenta até 90◦ onde a part́ıcula inverte a direção de seu movimento (ponto de

espelho) e retorna.

A componente paralela do momento pode ser escrito como p‖=p cosα=p
√

1− B
Bm

.

A part́ıcula pode-se mover ao longo de uma linha de campo até que B=Bm (p‖=0).

Então retornará e, assim, oscilará entre dois pontos de espelho (m1 e m2). O peŕıodo

deste movimento de oscilação está dado por

τb = 2m0

∫ m2

m1

ds

p‖
=

2

v

∫ m2

m1

ds√
1−B(s)/Bm

, (3.6)
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em que s é o comprimento de arco sobre uma linha de campo entre o equador aos

pontos de espelho.

Se as variações do campo são pequenas durante um peŕıodo de oscilação, i.e.

Bdt/dB � τb, uma segunda invariante pode ser definida desde a integral de ação

associada com a oscilação

J2 =

∮
p‖ds ≡ J. (3.7)

A integral de linha de (q/c)A em (3.2) desaparece neste caso, já que o movimento

do guiding center move-se ao longo da direção de B e assim não encerra o fluxo

magnético no curso de seu movimento de oscilação. Freqüentemente é introduzida a

quantidade invariante

K ≡ (8m0µ)−1/2J, (3.8)

que é independente da energia da part́ıcula. Part́ıculas com K=0 são aqueles refle-

tidos no equador magnético.

Uma part́ıcula experimenta uma força associada com os gradientes e in-

homogeneidades do campo. A deriva de gradiente é causado por uma força de Lorentz

perpendicular a B, em direção do gradiente normal ao campo, ∇⊥B, dada por

vdg =
mv2

⊥B×∇B

2qB3
. (3.9)

O movimento do guiding center ao longo da linha de campo causa uma força centŕı-

fuga devido à curvatura da linha de campo, que produz uma velocidade de deriva

vdc =
mv2

‖B×∇B

qB3
. (3.10)

Note que a velocidade de deriva depende tanto da energia como da carga. Portanto,

elétrons e prótons se deslocaram em direções opostas. Isto gera uma corrente, co-

nhecida como corrente anular. Um campo elétrico externamente imposto resulta na

deriva elétrica da part́ıcula com velocidade

vde =
E×B

B2
. (3.11)

A deriva elétrica é independente da carga e massa da part́ıcula. Assim, part́ıculas

de carga positiva e negativa deslocam-se na mesma direção, sob a ação de E. A

velocidade de deriva total é então vd =vdg+vdc+vde. O peŕıodo de deriva média em
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uma determinada distância radial r pode ser definida como τd =2πr/vd.

Se Bdt/dB � τd, a terceira integral de ação é definida como

J3 =
q

c

∮
A · ds =

q

c
Φ, (3.12)

em que Φ denota o fluxo magnético constante através da superf́ıcie encerrada pela

trajetória de deriva. Isto é conhecido como terceira invariante adiabática da part́ı-

cula. O fluxo magnético é conservado em ausência das forças ou se o campo magné-

tico não varia significativamente durante o peŕıodo de deriva da part́ıcula. É conve-

niente definir o valor sem dimensões L de uma camada de deriva especificando

L ≡ 2π

∣∣∣∣ MREΦ

∣∣∣∣ , (3.13)

Em que M é o momento magnético da Terra e RE é seu raio. A definição de L para

uma camada de deriva se reduz ao parâmetro de McIllwain se a camada de deriva e

o modelo magnetosférico são axi-simétricos2.

Segundo McIlwain (1966), um sistema de coordenadas particular para descrever o

movimento de uma part́ıcula carregada capturada no campo magnético terrestre,

pode ser definido usando invariantes adiabáticas. Pelo desempenho dos três tipos

de movimento adiabático, part́ıculas que pertencem aos cinturões de radiação são

distinguidas desde uma variedade de outras part́ıculas encontradas dentro da mag-

netosfera. Por exemplo, part́ıculas dos raios cósmicos solares tendo energias apro-

priadas para os cinturões de radiação entram na cauda geomagnética e descem aos

pólos. Já que a cauda não sustenta o movimento de oscilação, estas part́ıculas devem

tanto precipitar através da atmosfera em regiões polares ou refletir magneticamente

e retornar ao espaço interplanetário. Part́ıculas que povoam regiões de quase-captura

são similarmente exclúıdas desde os cinturões de radiação pela sua inabilidade para

completar um peŕıodo de deriva.

A validade de (J1, J2, J3) como variáveis cinemáticas requer essencialmente que as

correspondentes integrais de ação (3.2) sejam movimentos separáveis. Isto requer,

por sua vez que τ3� τ2� τ1 sobre uma camada de deriva completa. Desigualdades

2A equação de uma linha de campo dipolar é r = LREsen2θ, em que a distância radial r é
medida desde o ponto do dipolo e a latitude θ é medida desde o eixo do dipolo. L representa o
parâmetro de McIlwain.
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entre as freqüências de deriva, oscilação, e giro (equatorial) (τi/2π) são controlados

pelo parâmetro (Northrop, 1963)

ε ≡
(
pc

qB0

)
max

(∣∣∣∣∂B∂s
∣∣∣∣ , |∇ lnB|

)
, (3.14)

em que a subscrição 0 denota a avaliação no equador magnético. A condição para o

requisito de separabilidade dos movimentos pode ser expresso como ε. εc, em que

εc é o parâmetro cŕıtico de adiabaticidade. O comportamento não-adiabático será

tratado mais adiante.

3.3 Modelo de Part́ıculas Capturadas

A estrita conservação de (J1, J2, J3) (ou suas equivalentes µ, J,Φ) é somente uma

idealização cinemática que provê uma estrutura para o entendimento da dinâmica

dos cinturões de radiação. Fenômenos dinâmicos de interesse envolvem violação de

uma ou mais das invariantes. Violação de uma invariante associada com a integral

de ação Ji requer a aplicação de uma força que varie abruptamente sobre uma escala

de tempo comparável à correspondente periodicidade do movimento adiabático (τi).

Variações espaciais do campo de forças abruptas sobre uma escala de comprimento

comparável ao giro-raio podem violar invariantes adiabáticas, independente da escala

temporal.

Uma variedade de processos geof́ısicos podem violar as invariantes do movimento

adiabático. Colisões, e.g., agem sobre uma escala que é abrupta tanto espacial como

temporalmente com respeito ao giro, e todas as três invariantes adiabáticas juntas

de uma part́ıcula podem ser violadas. Micro-pulsações geomagnéticas tipicamente

tem freqüências comparáveis às freqüências de oscilação e deriva das part́ıculas e,

assim, podem violar J e/ou Φ. Em muitos exemplos, a violação de Φ não é diferente

se comparado com aquele induzido por súbitos impulsos geomagnéticos e outros dis-

túrbios associados com tormentas e sub-tormentas, mas geralmente com conservação

das invariantes µ e J .

Processos que violam uma ou mais das invariantes adiabáticas inerentemente con-

duz ao transporte das part́ıculas em cinturões de radiação descritos canonicamente
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(Haerendel, 1968) por uma equação geral (de Fokker-Planck) da forma

∂f

∂t
+

∑
i

∂

∂Ji

[〈
dJi

dt

〉
f

]
=

∑
ij

∂

∂Ji

(
Dij

∂f

∂Ji

)
− f

τq
+Q. (3.15)

em que f representa a densidade de part́ıculas no espaço de fases, com média sobre

as três fases ϕi (giro, oscilação e deriva) canonicamente conjugado, respectivamente,

às três integrais de ação adiabaticamente invariantes Ji (i = 1, 2, 3). O coeficiente de

arraste 〈dJi/dt〉 em (3.15) toma em consideração os processos friccionais (e.g. perdas

de energia por ionização e Coulombianas na atmosfera superior en na plasmafera)

não descritos por uma Hamiltoniana de uma part́ıcula única. O tensor de difusão

Dij toma em consideração tanto a difusão3 de pitch angle como difusão radial. O

tempo de vida τq caracteriza algum processo de perda súbita, tais como as interações

inelásticas e/ou aniquilações, e a função fonte Q representa a contribuição local para

∂f/∂t desde, por exemplo, decaimento de nêutrons dos raios cósmicos albedo, ou

outros produtos de interações nucleares.

Pode-se transformar convenientemente o conjunto de coordenadas (Ji) para outro

conjunto de coordenadas pretendidas (Ui). Neste caso, (3.15) torna-se

∂f

∂t
+

1

G

∑
i

∂

∂Ui

(
G

〈
dUi

dt

〉
f

)
=

1

G

∑
ij

∂

∂Ui

(
GD̄ij

∂f

∂Ui

)
− f

τq
+Q. (3.16)

em que

G ≡ det

(
∂Ji

∂Uj

)
, (3.17)

é o Jacobiano de transformação desde (Ji) para (Uj). Os coeficientes de transporte

transformados são formalmente expressos como〈
dUj

dt

〉
=

∑
i

∂Uj

∂Ji

〈
dJi

dt

〉
, e D̄ij =

∑
kl

∂Ui

∂Jk

Dkl
∂Uj

∂Jl

, (3.18)

mas é usualmente fácil calcular 〈dUj/dt〉 e D̄ij diretamente antes do que via (3.18).

De fato, os (Uj) são tipicamente escolhidos com a finalidade de simplificar a des-

crição matemática da equação (3.15) tanto como para sua relação com parâmetros

observáveis.

3As part́ıculas podem ter movimentos de giro, oscilação e deriva em redor da Terra sem realmente
se difundir. No cotexto de part́ıculas capturadas, somente quando um ou mais dos invariantes
adiabáticas das part́ıculas são alterados pode ser dito que as part́ıculas se difundem.
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Os cinturões de radiação devem a sua existência à ação simultânea dos processos

de, injeção de part́ıculas carregadas na região de captura geomagnética, aceleração,

difusão e perdas. Esta cadeia opera em uma taxa na qual, sobre um longo peŕıodo

de tempo, a injeção e perdas estão em equiĺıbrio. Enquanto a difusão de pitch angle

(move as part́ıculas aos pontos de reflexão magnética ao longo das linhas de campo)

é usualmente considerada como um mecanismo de perda para os cinturões de ra-

diação, a difusão em Φ (radial, que desloca as part́ıculas através das camadas de

derivas) é habitualmente associada com a criação de cinturões. A difusão radial com

µ e K constantes tem um rol dual de injeção de part́ıculas na região de captura

geomagnética e aceleração em direção de campos mais intensos.

Com fins aplicativos, para o qual a difusão de pitch-angle é considerada despreźıvel,

é conveniente transformar (3.15) das variáveis ‘canônicas’ (J1, J2, J3) para as novas

variáveis cinemáticas (µ,K,L), em que J1 = πp2
⊥|c/qB| = 2πm0c|q|−1µ, J2 ≡ J =

(8m0µ)1/2K, e J3 = (q/c)Φ = |2πMq/cLRE|. O Jacobiano para esta transformação

está dado por

G ≡ ∂(J1, J2, J3)

∂(µ, J, L)
= −(8m0)

1/2

(
2πM
RE

)
M1/2

L2
, (3.19)

isto, inserindo em (3.16) (os fatores constantes em G não são importantes) e ex-

cluindo termos, cruzados conduz à equação de transporte:

∂f

∂t
+

1

µ1/2

∂

∂µ

(
µ1/2

〈
dµ

dt

〉
f

)
= L2 ∂

∂L

(
1

L2
DLL

∂f

∂L

)
− f

τq
+Q. (3.20)

Os processos realmente essenciais que contribuem na construção de modelos de am-

bientes de radiação são a injeção de part́ıculas (Q), mudanças de energia (dµ/dt),

perdas de part́ıculas (1/τq) e difusão radial (L2/DLL). Com objetivo de estudar a

possibilidade da existência de povoamentos de antiprótons no ambiente magnetos-

férico, no que segue, descreveremos cada um dos processos inclúıdos na equação de

transporte (3.20).

3.3.1 Fonte ‘Local’ de Antiprótons Secundários

Como foi visto na subseção 2.2.1.1, a taxa de produção de antiprótons secundários

interestelares depende tanto do fluxo de RC como da densidade de material interes-

telar. Em forma análoga, uma hipotética fonte local de antiprótons secundários na

região magnetosférica dependerá do fluxo de RC e densidade do material do meio

magnetosférico.
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Atmosfera superior

A atmosfera da Terra, em geral, divide-se em três regiões distintas: a homosfera

constitúıda pela troposfera (0−12 km de altitude), a estratosfera (12−50 km) e

a mesosfera (50−90 km); a termosfera, que se estende desde em redor de 90 km

de altitude até 250 km ou 400 km (dependendo dos ńıveis de atividade solar e

geomagnética); a exosfera, que começa no topo da termosfera e se estende no espaço.

A homosfera tem uma composição quase uniforme em torno de 78 % de N2, 21 %

de O2, e 0,9 % de Ar, com perfis de gradientes de temperatura alternados. Na ter-

mosfera, o processo de mistura vertical –importante na homosfera– se faz menos

significativo, e difusão sob a influência da gravitação e gradientes de temperatura

determinam os perfis das concentrações com a altitude das maiores constituintes N2,

N, O2, O, He, H, e Ar. O perfil da temperatura apresenta um limite assintótico na

termopausa (entre 250 e 400 km, chamada ‘exobase’). Abaixo da exobase, a atmos-

fera é suficientemente densa que colisões dominam o movimento das moléculas de gás

e átomos; acima da exobase, as colisões são pouco freqüentes, o comprimento de tra-

jetória livre médio das moléculas aumentam até um ńıvel que a constituinte leve H

(maior constituinte nestas altitudes) pode exceder a velocidade de escape da Terra e

sair para o meio interplanetário (aqui o termo de exosfera). Átomos escapando cons-

tituem só uma porção da exosfera, há também uma componente gravitacionalmente

ligada que consiste tanto de átomos seguindo trajetórias baĺısticas e de átomos que

orbitam a Terra por algum tempo antes de retornar à densa atmosfera.

Os primeiros modelos da termosfera e seus descendentes Jacchia-71, CIRA-72, e

Jacchia-77 (Jacchia, 1977), baseados na resolução numérica das equações de difusão

para cada espécie, obtêm perfis de altitude da densidade numérica dependente da

magnitude da temperatura exosférica, T∞. Esta quantidade é usada para acomodar

todos os efeitos diurnos e relativos à atividade geomagnética, enquanto variações

semi-anuais, sazonal/latitude são introduzidas via funções de correções emṕıricas. O

modelo MET-87 (Marshall Engineering Thermosphere model) (Hickey, 1992) baseado

no primeiro modelo atmosférico Jacchia-71, inclui os cálculos de pressão, escala de

altitude de pressão, e razões de calor espećıficos.

Outra linha dos modelos da atmosfera aplica soluções anaĺıticas da equação de difu-

são simplificadas para derivar os perfis de concentrações. O mais proeminente e con-

tinuamente aperfeiçoado destes modelos é chamado MSIS (Mass Spectrometer and
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Incoherent Scatter) (Hedin et al., 1991). Na termosfera (acima de 100 km), CIRA-864

provê modelos emṕıricos das temperaturas e densidades atmosféricas recomendados

pelo COSPAR (Committee on Space Research)5. A última versão de MSIS-90 cal-

cula as densidades e perfil de temperatura até o ńıvel do chão. O modelo DTM-77

(Density and Temperature Model) de Barlier et al. (1978) tem uma estrutura similar

ao MSIS-77, embora, limita-se as constituintes N2, O2, O e He (Koehnlein, 1980).

Croley Jr. et al. (1976) representam analiticamente perfis densidades das compo-

nentes neutras H, He e O em concordância com as densidades tabuladas usadas por

Farley e Walt (1971), que dá valores das densidades numéricas das principais cons-

tituintes atmosféricas com média sobre as trajetórias dos prótons para valores de

L entre 1,15 e 2,5 para condições de atividade solar máximo e mı́nimo e para uma

média sobre atividade solar.

Para o hidrogênio, Tinsley et al. (1986) usam um modelo Monte Carlo baseado na

transferência radiativa para calcular a concentração e distribuição de velocidades

(não-Maxwellianas) na exosfera terrestre para condições de mı́nima, média, máxima

atividade solar que se estendem até L=3, 4. Anderson Jr. et al. (1987) estendem o

modelo de Tinsley et al. para abaixo da exobase com apropriados modelos termos-

féricos e comparam cálculos de brilho em Balmer-α e temperaturas derivadas desde

linhas de perfis com observações selecionadas.

Uma compilação de alguns modelos das densidades numéricas das principais consti-

tuintes da atmosfera superior em função do parâmetro de altitude L para a região

equatorial são mostrados na Figura 3.3. No caso do H e He, para a dependência da

densidade numérica com L, os diferentes modelos não apresentam grandes diferen-

ças, exceto para o O, especialmente em altitudes inferiores. Visto que os modelos

têm aplicabilidade em determinados intervalos de L, é necessário fazer uma extrapo-

lação para extremas altitudes inferior (L=1, a superficie da Terra) e exterior (L=7,

borda externa), e entre intervalos aplica-se a interpolação de Lagrange. O resultado

da extrapolação e interpolação dos diferentes modelos também é mostrado na figura.

Na comparação simultânea para as três constituintes de interesse aqui, observa-se

uma queda rápida da densidade do oxigênio com o incremento da altitude. Porém,

sua contribuição à densidade total é preponderante em L∼1, 18−1, 2. Esta altitude,

4CIRA (The COSPAR International Reference Atmosphere)
5http://badc.nerc.ac.uk/data/cira
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FIGURA 3.3 - Dependência com o parâmetro da altitude das densidades numéricas da atmosfera
superior dos constituintes hidrogênio, hélio, e oxigênio. Modelos: Farley e Walt (1971),
Croley Jr. et al. (1976), Tinsley et al. (1986), jacchia77 (Jacchia, 1977), msis90 (Hedin

et al., 1991), Anderson Jr. et al. (1987).
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TABELA 3.1 - Comprimentos de atenuação atmosférica dos raios cósmicos.

part́ıcula Λ [g/cm2]
prótons........ 126
hélio............. 50

FONTE: Circella (1999).

particularmente interessante, contém densidades suficientemente altas para induzir

interações nucleares dos raios cósmicos incidentes e, conseqüentemente, produzir

part́ıculas secundárias.

Raios cósmicos em altitudes terrestres

A equação básica para o fluxo de raios cósmicos de tipo i em uma profundidade

atmosférica X é (Gaisser, 1990)

Ji(T,X) ≈ Ji(T, 0)e−X/Λi , (3.21)

em que Ji(T, 0) é o fluxo de part́ıculas de tipo i no topo da atmosfera (no caso

dos prótons, está dada pela lei de potências (2.13) e sua modulação solar (2.14)).

O comprimento de atenuação, Λi, que governa o decaimento exponencial do fluxo

com o incremento da profundidade, representa o efeito total de perdas nas suas

interações, é dado por

Λi =
λi

1− Zi−A

. (3.22)

O comprimento de interação, λi, representa a trajetória livre média de núcleons na

atmosfera (dada em g/cm2) e está relacionado à seção de choque inelástica total

para colisões de núcleons (i) com núcleos atmosféricos (A), através da relação

λi =
Am0

σinel
i−A

. (3.23)

O número atômico médio dos núcleos alvo para um núcleo de ar é A≈ 14.5, m0 é

a massa do próton. Para as seções de choque inelásticos σinel
i−A≈300 mb (apropriado

para núcleons interagindo com o ar na faixa de TeV) λi≈80 g/cm2. O termo Zi−A

em (3.22) expressa o espectro-pesado de momento da produção de part́ıculas (e.g.,

núcleons re-gerados, nêutrons mais prótons), cujos valores no intervalo de energia

de 100 GeV são listados na Tabela 3.1.
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A profundidade atmosférica é medida desde o topo da atmosfera para baixo, ao

longo da direção do RC incidente. Para uma atmosfera isotérmica a profundidade

atmosférica vertical, Xv, pode ser expressa como

Xv = X0e
−h/h0 , (3.24)

em que X0
∼=1030 g/cm2. A constante da escala de altitude no ńıvel do mar é h0

∼=8.4

km, e para Xv<200 g/cm2, h0
∼=6.4 km. Uma parametrização útil da relação entre

altitude e profundidade vertical (devido a M. Shibata, ver Gaisser (1990)) é

hv(km) =


47.05− 6.9 lnXv + 0.299 ln2(Xv/10), Xv < 25 g/cm2;

45.5− 6.34 lnXv, 25 < Xv < 230;

44.34− 11.861(Xv)
0.19, Xv > 230 g/cm2.

(3.25)

A relação entre o parâmetro de altitude particular da região equatorial e para RC

verticalmente incidentes pode ser expressa na forma, L ≈ 1+hv/RE. O fator de

atenuação e−X/ΛRC em (3.21), em função de L para os prótons dos raios RC primários

é fortemente dependente paraL < 1.016 (hv≈ 110 km). Para altitudes maiores que

isto, a atenuação na atmosfera superior dos RC é despreźıvel.

Função fonte de antiprótons secundários magnetosféricos

A função fonte pode ser representada por uma convolução do fluxo de raios cósmi-

cos primários e o espectro de produção de antiprótons secundários em função do

parâmetro de altitude L e energia cinética do antipróton Tp̄,

Qp̄(L, Tp̄) =
RC∑
i

MMG∑
j

∫ +∞

T limiar
i

Γij(L, Ti) [4π ji(L, Ti)] dTi Yp̄(Ti → Tp̄). (3.26)

O ı́ndice j representa a part́ıcula alvo do meio magnetosférico (MMG) e, i o pro-

jétil raio cósmico. O espectro de produção de antiprótons por colisão foi definido

em (2.10). Exemplos representativos destes espectros como resultado das simulações

de colisões de prótons incidentes em alvos em repouso de núcleos de hidrogênio,

hélio, e oxigênio usando o código computacional SHIELD foram mostrados na Fi-

gura 2.2. O fluxo de RC incidentes de tipo i com energia cinética Ti em uma altitude

L (relacionada com a profundidade atmosférica penetrada) está determinada por

(3.21).
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A taxa de colisão dos raios cósmicos com material do ambiente próximo da Terra

esta dado por,

Γij(L, Ti) =
1

p2
i τij

, (3.27)

τij =
1

σij(Ti) βic nj(L)
, (3.28)

em que pi é o momentum do raio cósmico incidente e τij o tempo caracteŕıstico

para uma colisão dos RC com o material do ambiente magnetosférico de densidade

numérica nj(L), que varia fortemente com a altitude L, como mostrada na Figura 3.3,

para os elementos mais abundantes na região exosférica. A seção de choque inelástica

total σij estão dadas por (2.16) para a interação pp, (2.18) para pHe e (2.17) para

pO.

O resultado da integração numérica para a função fonte (3.26) para a região

equatorial6 é mostrada na Figura 3.4 em função do momento magnético µp̄ =

Tp̄(Tp̄ + 2m)/(2mB), em que o campo magnético experimentado pelo antipróton

é B=B0/L
3. O campo magnético médio sobre o equador na superf́ıcie da Terra tem

um valor médio de B0 =0, 312 G.

A função fonte da Figura 3.4 considera produção de antiprótons secundários nas

colisões dos prótons dos raios cósmicos primários com as principais constituintes na

atmosfera superior de H, He e O. Então,

(
∂f

∂t

)
fonte

= Qp̄ = ξ
[
Qpp

p̄ +QpHe
p̄ +QpO

p̄

]
, (3.29)

em que ξ = 1, 2 representa a correção para ponderar a contribuição de núcleos dos

raios cósmicos de outras espécies com Z ≥ 2 na produção de antiprótons. Estes

núcleos representam < 10 % do fluxo total dos raios cósmicos. Este fator foi usado

no caso da produção de antiprótons secundários interestelares.

Devido ao tempo de vida de τ = 885, 7 min (cτ = 2, 655×108 km) o antinêutron

pode sair da região de captura geomagnética antes de decair. A contribuição desde o

decaimento de antinêutrons produzidos nas mesmas interações que produzem anti-

prótons pode ser ignorada neste contexto. A taxa de produção de antiprótons segue

6T́ıpicas distribuições de pitch angle de outras espécies capturadas apresentam fluxos máximos
na região equatorial
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FIGURA 3.4 - Função fonte de antiprótons secundários magnetosférico.
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TABELA 3.2 - Escalas de tempo caracteŕıstico para os três tipos de movimento de part́ıculas captu-
radas.

escalas de tempo [s]
elétron próton

Invariante, movimento (1 MeV, L=5) (0,1 GeV, L=1, 5)
µ, giro ..................... 10−3 10−2

J , oscilação ............. 1 1
Φ, deriva ................. 103 102

a dependência da densidade numérica das constituintes exosféricas. De modo que se

observa uma maior produção em regiões de alta densidade numérica do meio. O es-

pectro dos antiprótons tem um pico entre o momento magnético de 109−1010 keV/G,

o que equivale a uma energia cinética em redor de 2 GeV.

3.3.2 Difusão Radial

A difusão radial é crucial na formação de cinturões de radiação porque provê um

mecanismo para as part́ıculas se transportarem radialmente na magnetosfera. Tam-

bém conduz à redistribuição das part́ıculas injetadas desde fora da magnetosfera.

Já que o terceiro invariante Φ é proporcional a L−1, a difusão radial deve proceder

por flutuações no terceiro invariante. Variações no terceiro invariante das part́ıculas

capturadas requerem mudanças mais rápidas nos campos elétrico e magnético do

que a freqüência de deriva da part́ıcula.

A Tabela 3.2 indica as escalas de tempo relevantes para cada um dos três tipos de

movimento de part́ıculas capturadas na magnetosfera, tanto para elétrons como para

prótons (por simetria, também para antiprótons). Para as escalas de tempo dos pe-

ŕıodos de derivas, perturbações dos campos sobre um amplo intervalo de freqüências

podem alterar o terceiro invariante. O primeiro e segundo invariante, por terem pe-

ŕıodos muito mais curtos, são menos prováveis de serem afetadas por muitas destas

perturbações dos campos.

A aproximação de difusão radial para o transporte de part́ıculas está descrita pelo

termo de difusão radial de (3.20)(
∂f

∂t

)
rad-dif

= L2 ∂

∂L

(
DLL

L2

∂f

∂L

)
, (3.30)

em que DLL denota o coeficiente de difusão radial. Devido ao limitado conhecimento
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atual das variações dos campos magnéticos e elétricos, modelos idealizados e simplifi-

cados da geometria das perturbações são assumidos para determinar DLL. Espera-se

que DLL dependa das propriedades estat́ısticas gerais de múltiplos distúrbios, antes

do que sobre detalhes de alguma única flutuação. Em cada evento, as part́ıculas

serão movidas para dentro ou para fora, dependendo da sua localização no momento

das mudanças dos campos. Somado sobre muitos eventos, o movimento acumulado

de uma part́ıcula individual representa a sua difusão radial.

Difusão radial por flutuações magnéticas

A difusão radial pode ser acionada por distúrbios da magnetosfera. Estes distúr-

bios são flutuações assimétricas no campo geomagnético devido à compressão súbita

da magnetosfera por incrementos na pressão do vento solar. Depois deste impulso

compressivo, a pressão do vento solar decresce gradualmente, seguido do relaxa-

mento da magnetosfera para sua configuração original. Durante esta compressão

inicial, as part́ıculas capturadas são levadas para campos magnéticos mais intensos.

Este transporte acontece antes das part́ıculas terem oportunidade para se deslocar

apreciavelmente na longitude. A supressão súbita mudará os valores da terceira inva-

riante, mas não os valores de µ e J . Part́ıculas sobre o lado diurno sofrerão mudanças

grandes em Φ e, conseqüentemente, grandes incrementos na sua energia. Após esta

compressão, o campo geomagnético relaxa lentamente, mantendo todas as invarian-

tes adiabáticas constantes. O efeito total da compressão súbita e lenta relaxação é

mover algumas part́ıculas para dentro (aqueles inicialmente sobre o lado diurno da

Terra) e transportar algumas part́ıculas para fora (aqueles inicialmente sobre o lado

noturno). Muitos eventos deste tipo, como efeito total, conduzirão para uma difusão

das part́ıculas na coordenada L.

A aproximação geral usada para encontrar DLL consiste em construir um modelo

idealizado do distúrbio do campo e computar deslocamentos radiais de uma part́ıcula

capturada que experimenta muitos distúrbios que ocorrem em tempos aleatórios.

Nesta forma, obtém-se um coeficiente de difusão em função das caracteŕısticas es-

tat́ısticas dos distúrbios. A derivação completa de DLL foi realizada para part́ıculas

capturadas equatorialmente por Fälthammar (1965) expresso segundo Walt (1994)

na forma

DM
LL =

π2

2

(
5

7

)2
R2

EL
10

B2
0

ν2
dPA(νd), (3.31)

em que PA representa a densidade espectral de potências da variação do campo
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magnético avaliado na freqüência de deriva longitudinal (νd). Assim, o coeficiente de

difusão radial será grande quando as flutuações aconteçam em freqüências próximas

da freqüência de deriva da part́ıcula. No caso especial em que PA(ν) varia como ν−2,

DM
LL não terá dependência com νd, e as part́ıculas de todas as energias se difundirão

na mesma taxa. Se o espectro de potências varia com ν−n, e para part́ıculas não

relativisticas em que νd ∝ µ/L2, DM
LL será proporcional a L6+2nµ2−n. Cálculo similar

para part́ıculas fora do equador é mais complexo, mas segue os mesmos prinćıpios.

Difusão radial induzido por potenciais de campos elétricos

Potenciais de campos elétricos de grande escala são impostos na magnetosfera pelo

vento solar e pela circulação de plasma dentro da magnetosfera. No entanto, a mag-

nitude e geometria destes campos não são bem conhecidas atualmente, e estimativas

da difusão deste mecanismo são um tanto especulativas. Contudo, é importante esti-

mar a magnitude da difusão desde os potenciais dos campos elétricos com o objetivo

de avaliar a importância deste mecanismo.

O cálculo da difusão pelo campo elétrico procede da mesma forma daquela difusão

por perturbações magnéticas. Para o desenvolvimento inicialmente restrito para par-

t́ıculas equatoriais, o coeficiente de difusão pode ser expresso em termos do espectro

de potências das componentes de Fourier do campo elétrico, na forma (Walt, 1994)

DE
LL(L, νd) =

L6

8R2
EB

2
0

N∑
n=1

Pn(L, nν)ν=νd
, (3.32)

em que, Pn(L, nν) é o espectro de potências da densidade do nis harmônico das flu-

tuações do campo elétrico avaliado na mesma harmônica da freqüência de deriva. Já

que νd depende de L, e para νd constante, a variação total de DE
LL com L dependerá

sobre a dependência de Pn(L, ν) tanto quanto sobre o termo L6. Por exemplo, se

Pn ∝ L0ν−m (como reportado por Mozer (1971) para um peŕıodo t́ıpico de calma-

ria) então DE
LL ∝ L6+2m/µm. Como no caso da difusão dirigida magneticamente, o

processo é muito mais rápido em grandes valores de L.

De fato, tanto as flutuações elétricas como magnéticas acontecem na magnetosfera,

e o coeficiente de difusão total resulta da soma DM
LL +DE

LL, expresso como

DLL = AML
6+2nµ2−n + AEL

6+2mµ−m, (3.33)
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FIGURA 3.5 - Variação do coeficiente de difusão radial com o parâmetro de altitude L e o momento
magnético da part́ıcula.
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em que AM e AE são constantes proporcionais ao quadrado das flutuações dos respec-

tivos campos. Depois de um resumo na literatura, Schulz (1991) dá valores t́ıpicos.

A validade destes valores é estudada por Albert et al. (1998)

AM = 7× 10−9, n = 2, AE = 10−4, m = 2, (3.34)

em que AM e AE estão dados em R2
E/dias, e µ está dado em MeV/Gauss. A Fi-

gura 3.5 mostra o coeficiente de difusão radial DLL(L, µ) (em R2
E/s). Observa-se uma

forte dependência com L e uma dependência com a energia para baixos momentos

magnéticos das part́ıculas.

3.3.3 Perdas de Energia

Antiprótons produzidos na região magnetosférica são muito mais energéticas do que

átomos exosféricos, de modo que as suas energias são transferidas para os elétrons

atômicos ligados ou elétrons livres da ionosfera superior. Por causa da razão de

massa em repouso mp/me ser grande, os antiprótons (com µ. 4 GeV/Gauss) não

experimentam dispersão (ou difusão de pith angle) significativa quando viajam no

meio. O pitch angle equatorial permanece constante enquanto µ e J decresce siste-

maticamente por virtude da transferência de energia.

A média estocástica 〈∆µ/∆t〉 avaliada sobre um intervalo de tempo muito maior

do que o tempo livre médio entre encontros colisionais, usando o procedimento de

Nakada e Mead (1965) e Cornwall (1972) pode ser escrito na forma〈
∆µ

∆t

〉
=

(
∂µ

∂E

) (
dE

dt

)
, (3.35)

em que ∂µ/∂E=L3/B0 na região equatorial, e a taxa de transferência de energia é

a soma das perdas de energia de Coulomb (2.36) e ionização (2.33)

dE

dt
≈ −4π r2

emec
4

β c

[
ne(L) +

∑
j

nj(L)Bj

]
, (3.36)

em que ne(L) e nj(L) são as densidades numéricas em função do parâmetro de al-

titude L dos elétrons livres da ionosfera superior e elétrons ligados que é, de fato,

a mesma daquela dos átomos neutros mais abundantes exosféricos de hidrogênio,

hélio, e oxigênio representados na Figura 3.3. O modelo para a densidade numé-
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rica correspondente aos elétrons livres foi determinado através da interpolação de

diferentes modelos da plasmasfera em regiões definidas. O resultado está represen-

tado na Figura A.1. Para uma detalhada descrição dos modelos de densidades da

ionosfera superior, ver Apêndice A.

Os valores numéricos de ln Λ segundo (2.37) permanecem aproximadamente cons-

tante no intervalo de energia de Tp̄ =0, 01−10 GeV (ln Λ≈28−34). Para uma energia

referencial Tp̄ =0, 5 GeV e para uma região representativa de altitude L=1, 18−1, 2

com densidade ionosférica ne∼105 cm−3 (ver Figura 3.3), temos ln Λ≈32. Seguindo

este critério, os valores representativos para as razões Bj/ ln Λ correspondentes as

constituintes exosféricas H, He e O são respectivamente 0,054, 0,040 e 0,029. Nesta

aproximação, o termo de perdas de energia para os antiprótons da Equação (3.20)

toma a forma (
∂f

∂t

)
ion-coul

=
1

µ1/2

∂

∂µ

(
µ1/2

〈
dµ

dt

〉
f

)
=
G(L)

µ1/2

∂f

∂µ
, (3.37)

em que o fator de perdas de energia está dado por

G(L) ≈ 2
√

2(32)π r2
emec

4m1/2 L
9/2

B
3/2
0

n(L), (3.38)

n(L) ' ne(L) + 0, 054nH(L) + 0, 04nHe(L) + 0, 029nO(L).

A Figura 3.6 a mostra variação da relação G(L)/µ1/2 da Equação (3.37). Obviamente

a taxa de perdas de energias por ionização e interações de Coulomb são dependentes

das densidades do meio que, por sua vez, variam com a altitude. Assim, as perdas

de energia dos antipróton em altitudes menores são maiores. Porém, a sua variação

com o momento magnético é monotônico no intervalo de energias considerado.

3.3.4 Perdas Catastróficas de Antiprótons

Part́ıculas energéticas que residem na região de captura geomagnética estão sujeitas

às interações colisionais com os núcleos das populações de part́ıculas coexistentes. O

mais importante destas são as constituintes da exosfera e da plasmasfera. Próximo

da Terra (em camadas-L muito baixos), tais colisões constituem um mecanismo de

perdas de part́ıculas dominante. A importância das colisões de perda está governada

pela sua correspondente seções de choque. Aqui é importante conhecer as seções de

choque que determinam a taxa de destruição catastrófica de antiprótons.
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FIGURA 3.6 - Taxa de perdas de energia dos antiprótons devido às interações de Coulomb, ionização
e excitação na região magnetosférica.
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As perdas mais importantes vêm das interações inelásticas e de aniquilação dos

antiprótons com o conteúdo do material da exosfera. A descrição matemática dos

efeitos dos processos de perdas sobre a função de distribuição de antiprótons inclúıda

na equação de transporte (3.20)(
∂f

∂t

)
perdas

= − f

τq
, (3.39)

representa as perdas do número antiprótons (ou mais precisamente, a função de

distribuição f), em uma taxa inversamente proporcional aos tempos caracteŕısticos

dos processos de interação catastrófica similar à relação (2.28)

1

τq
=

1

τ inel
p̄

+
1

τ aniq
p̄

, (3.40)

que correspondem às interações inelásticas e de aniquilação para os antiprótons dadas

por

τ inel
p̄ =

1∑MMG
j nj(L)βc σinel

p̄A (Tp̄)
, τ aniq

p̄ =
1∑MMG

j nj(L)βc σaniq
p̄A (Tp̄)

, (3.41)

em que nj(L) são as densidades numéricas das constituintes da exosfera (H, He e O)

dependentes da altitude, mostradas na Figura 3.3 (no caso do meio interestelar para

o modelo de propagação Leaky Box, as densidades das constituintes do meio interes-

telar foram consideradas constantes em (2.29)). As seções de choque de interações

inelásticas e aniquilação foram expressas na subseção 2.2.3. Embora estas seções

de choque tenham uma formulação semi-emṕırica, estas reproduzem completamente

todos os dados existentes sobre reações nucleares.

A Figura 3.7 mostra a taxa de “destruição” de antiprótons, 1/τq. O primeiro ingre-

diente na determinação dos valores da taxa de perda é a seção de choque inelástica

σinel(Tp̄) e de aniquilação σaniq(Tp̄), sendo que a soma destas é maior para energias

maiores. A taxa de perdas será maior com o incremento da energia. O segundo ingre-

diente é a densidade das constituintes do meio exosférico, nj(L). Evidentemente a

taxa de perdas de antiprótons resulta ser maior em altas densidades do meio, sendo

determinante em altitudes baixas. Mas ainda nas partes centrais estas colisões po-

dem ser significativas.
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FIGURA 3.7 - Taxa de perdas de antiprótons por interações inelásticas e de aniquilação.
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3.3.5 Condições de Contorno

A solução da equação de difusão radial (3.20) requer condições de contornos nas

coordenadas µ e L, dentro dos quais se assume que a função de distribuição de

part́ıculas f é descrita. Adota-se um amplo intervalo no espaço µ desde 12, 75×103

até 5, 47×1012 keV/Gauss (correspondente às energias dos antiprótons de 0,87 MeV

até 1868 GeV), e no espaço de L desde 1 até 7. Os pontos iniciais e finais destes

intervalos encontram-se muito longe do intervalo de interesse f́ısico neste estudo e

foram escolhidos para abranger algum efeito técnico numérico não-f́ısico na resolução

numérica de (3.20).

Para as condições de estado de regime estacionário ∂f/∂t = 0 em (3.20) e para

part́ıculas da região equatorial, as condições de contorno gerais sobre a função de

distribuição de part́ıculas f são:

(1) em L = Lmin = 1 (contorno interno constitúıdo pela superf́ıcie da Terra), a

função de distribuição de part́ıculas desvanece, f(µ, Lmin) = 0;

(2) em L=Lmax (contorno externo), especifica o espectro de energia das part́ıculas,

que define f no contorno exterior;

(3) para µ > µmax, a captura de part́ıculas pelo campo geomagnético não é mais

posśıvel, f(µmax, L)=0. O contorno inferior para µ é um limite livre.

Na camada mais interna Lmin =1 (condição 1), a função de distribuição deve desa-

parecer para todas as energias por causa da densa atmosfera. A escolha da camada

externa em L é bastante arbitrária. Para incluir várias das regiões de captura na

magnetosfera interna, adota-se um valor de Lmax =7, valor usualmente aplicado nos

estudos dos cinturões de radiação interno de prótons.

O estabelecimento do espectro do fluxo capturado no contorno exterior L = 7 equi-

vale à taxa de antiprótons transportados desde o exterior. A especificação direta

desta condição de contorno f(µ, Lmax) foi determinada a partir do espectro de an-

tiprótons interestelares, para condições de atividade solar mı́nima e máxima, como

mostrada na Figura 3.8 (desde a Figura 2.16). O espectro de antiprótons na região

exterior para energias . 0, 01 GeV não é bem entendido. Portanto, foi necessário

extrapolar a condição de contorno do espectro de prótons em L = 7 para baixas

energias. Isto foi feito manualmente, prolongando a tendência da curva justo abaixo

de 0,01 GeV. Claramente o fluxo de antiprótons secundários vai desaparecendo em
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FIGURA 3.8 - Condição de contorno f(µ,Lmax) definida pelo espectro de antiprótons secundários
interestelares.
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baixas energias. Assim, os erros cometidos por este procedimento não podem, pos-

sivelmente, ter um efeito significativo sobre a região de principal interesse f́ısico.

Para implementar a condição de contorno f(µmax, L) = 0 deve-se necessariamente

conhecer a máxima energia que uma part́ıcula pode ter para permanecer em órbitas

capturadas. O conceito de adiabaticidade caracteriza a estabilidade do movimento de

uma part́ıcula carregada na região de captura magnética. Para part́ıculas equatoriais,

o parâmetro de adiabaticidade (3.14) se reduz a

ε =
RL

RB

, (3.42)

em queRL é o raio de Larmor da part́ıcula eRB = |B/∇B| é a dimensão caracteŕıstica

do campo magnético B. Para um campo dipolar, o parâmetro de adiabaticidade para

antiprótons (ou prótons) equatorias pode ser expresso por (Schulz, 1991)

ε = 5, 1497× 10−5 [Tp̄ (Tp̄ + 2m)]1/2 L2, (3.43)

em que Tp̄ é a energia cinética do antipróton em MeV. O movimento da part́ı-

cula pode mudar qualitativamente desde um movimento de part́ıculas geomagneti-

camente capturadas –movendo-se adiabaticamente– (ε < εc), para um movimento

de escape da região de captura (ε > εc). Para a captura adiabática, Chirikov (1987)

estima um valor de εc =0, 187, um tanto menor que o valor de 1/3 dado por Schulz

(1991) enquanto Kuznetsov e Yushkov (2002), para um intervalo amplo de energias

das part́ıculas capturadas, estabelecem o intervalo 0, 1 < εc < 0, 75. Estes valores

não são alterados significativamente para pitch angle menores do que 45◦ (Il’In et al.,

1993).

A Figura 3.9 mostra tanto a dependência do parâmetro de adiabaticidade em função

da energia cinética para diferentes altitudes entre L=1−7, como valores estimados de

εc. Nas camadas internas, nominalmente perto da superf́ıcie da Terra, antiprótons

com energias cinéticas acima de ∼ 3 GeV não podem ser capturados pelo campo

geomagnético. Da mesma forma, somente part́ıculas com energias T . 0, 05 GeV

podem povoar camadas externas (L∼ 7). Para part́ıculas com energias maiores do

que isto, o poder de captura geomagnética é considerado despreźıvel.
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3.3.6 Movimento Não-Adiabático de Antiprótons Rápidos

A descrição da captura de part́ıculas carregadas em campos magnéticos na aproxi-

mação adiabática surge como conseqüência da existência da invariância do momento

magnético da part́ıcula. A conservação deste invariante é um problema teórico ex-

tremamente sutil. A exatidão da conservação do momento magnético aparentemente

é um fator decisivo para a natureza do seu movimento. As part́ıculas inicialmente

capturadas, depois de um tempo suficientemente longo, por causa do invariante

não permanecer mais exato –conseqüentemente violada durante o movimento da

part́ıcula–, escaparam da captura adiabática. A natureza desta violação e da con-

seqüente perda de part́ıculas desde a captura, referida como perdas não-adiabáticas,

não são completamente entendidas.

A prinćıpio, o problema da estabilidade do movimento de uma part́ıcula carregada

em um sistema de confinamento de espelhos magnéticos axi-simétricos foi resolvido

por Arnold (1963). Usando a teoria de perturbações proposta por Kolmogorov e in-

dependentemente por Arnold e Moser (teoria KAM), Arnold mostrou rigorosamente

que, se o campo magnético for bastante intenso, a part́ıcula carregada será captu-

rada nele por um tempo indefinidamente longo. A prova de Arnold é de fundamental

importância para o problema, mas para implicações práticas é importante ter uma

estimativa exata do limite da estabilidade. Esta estimativa não pode ser encontrada

usando a rigorosa teoria KAM por causa de dificuldades técnicas. Chirikov (1978)

sugere uma aproximação diferente para o problema, via uma condição semi-emṕırica

para a estabilidade do movimento em termos da sobreposição de ressonâncias não-

lineares (Chirikov, 1979). Uma descrição detalhada pode se encontrar nos artigos de

Chirikov (1978) e Ilin e Ilina (1982).

Em termos gerais, a descrição do movimento no limite adiabático entende-se da

seguinte maneira: existe um parâmetro cŕıtico, tal que, para ε < εc, o momento

magnético de uma part́ıcula (µ = mv2
⊥/2B) oscilando entre dois espelhos magnéti-

cos muda consideravelmente, mas esta mudança é subseqüentemente compensada;

então, a part́ıcula permanece capturada indefinidamente com movimento estável.

Na realidade, esta condição indica que uma part́ıcula faz cada revolução de Larmor

em um campo uniforme. No entanto, quando a energia da part́ıcula aumenta, esta

condição é inevitavelmente violada (e.g., devido ao incremento em RL, em (3.42)).

Para ε > εc, a part́ıcula rapidamente escapa da região de captura geomagnética o

que, acontece quando o momento magnético de uma part́ıcula muda estocastica-
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mente durante múltiplas reflexões nos espelhos magnéticos. A descrição f́ısica do

movimento de part́ıculas carregadas em uma região de captura geomagnética sobre

peŕıodos longos de tempo ou energias suficientemente altas não está clara ainda.

Não obstante, deve-se analisar o limite de aplicabilidade da teoria adiabática e os

métodos para descrever os movimentos das part́ıculas próximo deste limite.

Relaxação Não-Adiabática da Função Fonte

O espectro de produção secundária de antiprótons na região exosférica estende-se

até energias >100 GeV (ver Figura 2.2). Para estas energias, evidentemente ε>εc,

antiprótons com estas energias escapam da região de captura e, portanto, seus mo-

vimentos não podem ser descritos pela equação de transporte (3.20). Assumimos

aqui que a função fonte de antiprótons secundários na região de captura geomag-

nética relaxa coletivamente devido ao escape não-adiabático. A escala de relaxação

depende principalmente da energia do antipróton, onde antiprótons mais rápidos

relaxam primeiro.

O comportamento não-adiabático das part́ıculas pode ser interpretado como um va-

zamento de antiprótons confinados na região de captura geomagnética. A função

de relaxamento –usualmente ajustada para uma extensão exponencial– expressare-

mos aqui na forma exp[−ψε] com respeito à função fonte de antiprótons secundários

Qp̄(µ, L) (3.26). Escreveremos a função fonte em forma similar aquela usada por

Jentsch (1981) para estudar o espectro de prótons no cinturão interno de radiação,

Qadb
p̄ (µ, L) = χ(L)Qp̄(µ, L) exp(−ψ(α)ε(µ, L)), (3.44)

em que ε(µ, L) está dada por (3.43) e

ψ(α) =
1√

2sen2α

(
1 + sen2α

senα
ln

1 + senα

cosα
− 1

)
, (3.45)

é um fator para determinar o valor efetivo do parâmetro adiabático para um pitch

angle arbitrário (Krushkal‘, 1973; Cohen et al., 1978), e χ é o coeficiente de injeção. Ex-

perimentos conduzidos para estudar o comportamento não-adiabático de part́ıculas

carregadas mostram um comportamento exponencial no decaimento de part́ıculas

(Bora et al., 1980). A Figura 3.10 representa a taxa de decaimento não-adiabático da

função fonte com sua dependência do momento magnético (ou energia) para diferen-

tes camadas de L compreendidas entre 1 e 7. Diferentes frações de part́ıculas, então,
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decairão com diferentes taxas correspondendo a diferentes energias. Portanto, pode-

se esperar que frações de part́ıculas decaindo sejam grandes para valores grandes do

parâmetro de adiabaticidade ε e vice versa.

No caso especial em que os antiprótons (em decorrência do fluxo de prótons pro-

genitores) tem fluxo isotrópico e uniforme sobre a superf́ıcie inteira da Terra, o

coeficiente de injeção geométrico χ para antiprótons na região equatorial estima-se

pela expressão (Lenchek; Singer, 1962; Dragt et al., 1966)

χ(L, α=90◦) =
2

π

[
sen−1 1

L

]
. (3.46)

Este coeficiente de injeção se aproxima para um valor de 1 para camadas próximas da

Terra (L→1) e tem valores de ∼0, 09 para as camadas externas (L∼7). Em outras

palavras, a probabilidade de captura será maior no campo geomagnético interno.

3.4 População de Antiprótons Capturados na Magnetosfera da Terra

Seja dA o elemento de área, dΩ o elemento de ângulo sólido na direção êθ, e dE

o intervalo de energia na energia E sob consideração. O número de part́ıculas com

energias entre E e E + dE passando através de dA na direção êθ dentro dΩ em 1

segundo é

dN = dA · j · dΩdE = dxdy · jdΩ · p
m
dp. (3.47)

em que j(θ, E) é o fluxo diferencial direcional7.

Outro método comum para descrever as distribuições de part́ıculas define o número

de part́ıculas por unidade de volume do espaço de fases composto de três dimensões

espaciais ortogonais e seus momentos conjugados. Em termos da densidade no espaço

de fases, f(p,q), o número de part́ıculas cruzando dA em um segundo é

dN = f · dxdydz · dpxdpydpz = f · dxdyv · p2dΩdp, (3.48)

em que dz = v (∆t = 1 s) é o comprimento da configuração do volume espacial

passando através de dA em 1 s. Equacionando (3.47) e (3.48),

f(q,p) = j(θ, E)/p2. (3.49)

7Nesta definição assume-se que dΩ é suficientemente pequeno, de tal forma que as velocidades
das part́ıculas são quase perpendiculares a dA.
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Sendo o fluxo a quantidade mais próxima relacionada à informação proporcionada

pela maioria dos detectores de radiação espacial. Embora a derivação dada aqui seja

não relativ́ıstica, o resultado é correto no caso relativ́ıstico. A significância deste

resultado combinado com o teorema de Liouville é aparentemente óbvia, já que o

teorema de Liouville (Cf. Anexo B) garante que f permanece constante ao longo de

uma trajetória dinâmica no espaço de fases.

A Equação (3.20) é uma equação diferencial parcial parabólica linear com solução

anaĺıtica praticamente imposśıvel. Na realidade, somente uma pequena proporção de

equações diferencias parciais (EDP) tem soluções anaĺıticas. Técnicas numéricas pra

resolver EDP são, assim, necessárias. O método de diferenças finitas (MDF) é uma

maneira clássica e direta de resolver numericamente as EDP lineares e também não-

lineares. O MDF consiste em transformar as EDPs e condições de contorno em um

sistema de equações algébricas lineares, sobre domı́nio de variáveis independentes

discretizado.

Supondo que f é função das variáveis independentes µ e L, podemos dividir o plano

µ − L em uma malha retangular de lados ∆µ e ∆L. Os domı́nios de µ e L são

discretizados em pequenos elementos em log(µ) e log(L), com µ que varia desde

2, 748×103 até 5, 968×1012 keV/Gauss, dividida em 481 partes, com espaçamento

logaŕıtmico de ∆µ= 1, 31465 keV/G, e L que varia desde 1 até 7, dividida em 116

partes, com ∆L=1, 00406, requerendo uma malha de 481×116 pontos.

µ = i∆µ, i = 0, 1, 2, ..., 116

L = j∆L, j = 0, 1, 2, ..., 481,

e o valor de f em um ponto (P) dado por

fP = f(i∆µ, j∆L) = fi,j, (3.50)

Na aproximação de diferenças centrais, as derivadas de f no ponto da malha P são:(
∂f

∂µ

)
i,j

∼=
fi+1,j − fi−1,j

2∆µ
,(

∂2f

∂L2

)
i,j

∼=
fi+1,j − 2fi,j + fi−1,j

(∆L)2
.

Na variável L aplicamos a condição de Dirichlet, a equação (3.20) é resolvida pelo

148



método impĺıcito (neste método, a convergência é sempre garantida). Teremos um

sistema de 480 equações lineares simultâneas, mantendo uma linha de µ constante, na

malha. Na variável µ, aplicamos o método expĺıcito, com a condição f(µmax, L)=0

para energias altas, e livre para energias baixas, neste caso, os elementos desde

f(µ115, L) até f(µ1, L) podem ser avaliados diretamente prosseguindo para trás em

µ através dos intervalos sobre os elementos ∆µ subseqüentes, que são a condição de

contorno para µ definidos na subseção 3.3.5. No caso de uma penetração direta dos

antiprótons interestelares que define a condição de contorno em L=7, o domı́nio em

µ muda (a malha ∆µ −∆L não é mais retangular). Isto ocorre devido à mudança

do momento magnético µ dos antiprótons interestelares quando penetram na região

magnetosférica. Uma mudança na definição dos intervalos ∆µ − ∆L é necessária.

Neste caso, o contorno para a malha em Lmax e µmax não é mais retangular. Fi-

nalmente, os coeficientes para cada um dos processos do transporte são conhecidos

para cada ponto da malha obtidos segundo as subseções 3.3.1-4 com valores reais no

interior da malha.

Na resolução numérica da equação de transporte (3.20), deve-se ter precaução com

a convergência, o que quer dizer que a solução para f deve ter consistência e esta-

bilidade. Os erros na aproximação do operador diferencial desaparecem quando ∆t,

∆µ e ∆L → 0. O comprimento dos intervalos ∆µ e ∆L aqui assumidos garantem

a noção de consistência. Para comprimentos dos intervalos menores do que isto, a

solução não apresenta diferenças. Em vista de a solução ser para um regime estaci-

onário, a noção de estabilidade é óbvia. Depois de obtido f(µ, L) foi convertido ao

fluxo j(T ) para diferentes altitudes L computando através da relação (3.49).

Para o modelo de estimativas da população de antiprótons na região magnetosférica

exposto, a Figura 3.11 mostra o perfil radial do fluxo diferencial de antiprótons em

energias constantes representativas. Um fluxo de ∼0, 04 (m2 s sr GeV)−1 é observado

em uma altitude de L∼1, 2. Nesta altitude, encontram-se concentrações exosféricas

com densidades altas. O fluxo de antiprótons diminui bruscamente em camadas

mais internas devido, principalmente, à perda de antiprótons nas suas interações

com o material exosférico cada vez mais denso. A queda no fluxo para camadas mais

externas de L∼1, 2 pode ser entendida em termos da alta dependência do coeficiente

de difusão radial (Equação (3.33)).

Devido ao processo de difusão radial, os antiprótons magnetosféricos encontram-se

dispersos em uma camada bem estreita com fluxos de &0, 001 (m2 s sr GeV)−1 entre
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L∼1, 8 e 2,5 com máximo em L∼1, 2. Os antiprótons são transportados tanto para

dentro como para fora em forma randômica. Neste processo podem acontecer ganhos

ou perdas de energia. Assim, o processo de difusão radial está, em parte, associado

à aceleração. Abaixo de L∼1, 2, a curva tem uma inclinação positiva, indicando que

o transporte radial é sempre para dentro (Roederer, 1970).

A Figura 3.12 mostra o fluxo de antiprótons magnetosféricos como função da sua

energia cinética para diferentes exemplos de camadas de L. O modelo de estimativa

adotado para calcular o fluxo de antiprótons magnetosféricos mostra um fluxo má-

ximo de ∼0, 04 (m2 s sr GeV)−1 em uma energia cinética de ∼0, 5 GeV (como indi-

cado acima, para a camada L∼1, 2). A diminuição do fluxo para energias .0, 5 GeV

está associado principalmente com a queda na produção secundária de antiprótons,

segundo o resultado das simulações de produção de antiprótons usando o código SHI-

ELD. Para energias acima de ∼0, 5 GeV, a queda brusca no fluxo pode ser entendida

em termos do cut-off geomagnético para part́ıculas capturadas na magnetosfera da

Terra. Para energias acima de ∼3 GeV, a influência do campo geomagnético torna-se

despreźıvel e os antiprótons energéticos escapam rapidamente da região de captura.

Antiprótons com energias entre 0,5 e 3 GeV permanecem na região de captura por

tempo limitado e sua contribuição ao fluxo cai rapidamente.

A Figura 3.13 mostra simultaneamente a dependência do fluxo com a energia cinética

e o parâmetro de altitude L. Fluxos maiores do que 0,01 (m2 s sr GeV)−1 somente

podem ser observados no intervalo de energia T =0, 1−1 GeV e altitudes próximas

da Terra. Em altitudes externas maiores que L>2, as densidades do meio são bem

baixas e, conseqüentemente, a produção secundária de antiprótons é despreźıvel.

Da mesma forma, na Figura 3.14 aprecia-se a concentração bem estreita tanto em

energia como em camadas estreitas internas do ambiente magnetosférico.
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CAPÍTULO 4

COMPARAÇÃO COM OS DADOS OBSERVACIONAIS

“Um resultado nulo na procura de antimatéria pode ser interpretado

como a indicação de uma falta de antimatéria. Fracasso para construir

uma cosmologia simétrica pode indicar tanto uma falta de antimatéria

como uma falta de imaginação.”

G. Steigman (1976)

Os espectros das antipart́ıculas dos raios cósmicos contém informação valiosa das

suas fontes e das condições sob as quais propagam-se através da Galáxia. A deter-

minação do verdadeiro fundo das antipart́ıculas nos raios cósmicos é um imperativo,

já que facilita a procura de sinais de fontes “primárias”. Neste caṕıtulo, os espectros

dos antiprótons secundários interestelares e magnetosféricos sao comparados com as

obervações experimentais. Também e discutida a sua implicância astrof́ısica.

4.1 Observações dos Antiprótons nos Raios Cósmicos

As primeiras evidências da presença de antiprótons nos raios cósmicos foi reportado

em 1979 por Bogomolov et al. (1971) e Golden et al. (1979). Pouco depois, no inter-

valo de algumas centenas de MeV de energia cinética, Buffington et al. (1981) mediu

um inesperado fluxo maior de antiprótons comparado com as atuais medidas. Primei-

ras medidas dos antiprótons foram severamente comprometidas pelo fundo induzido

por espalhamentos nucleares e por uma inadequada identificação de part́ıculas. De

fato, a maior dificuldade na medida do fluxo de antiprótons é a sua identificação con-

fiável na presença de um grande fundo, constitúıdo majoritariamente por elétrons,

e para experimentos realizados com balões em pequenas profundidades atmosféri-

cas, ṕıons e múons secundários, ambos dos quais são produzidos em interações com

atmosfera.

O experimento PBAR (Salamon et al., 1990) foi o primeiro a utilizar métodos mo-

dernos de identificação de part́ıculas (TOF vs. rigidez) para separar antiprótons de

µ− e K−, e seguimento cont́ınuo do rasto para rejeitar prótons espalhados. Como

resultado, antiprótons de baixa energia não foram detectados para ńıveis mais de

uma década abaixo daquele visto por Buffington et al. (1981). A Colaboração LEAP
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(Stochaj, 1990) confirmou as medidas do PBAR, melhorando pouco o limite superior

da razão de fluxo p̄/p na região sub-GeV.

Experimentos subseqüentes –usualmente chamados de segunda geração– foram de-

senhados para alcançar uma maior sensitividade e com isso melhorar a rejeição do

fundo. Entre eles, podemos mencionar os experimentos BESS, que, em uma série

de vôos de balão, realizaram medidas precisas do espectro de antiprótons abaixo de

alguns GeV, e CAPRICE estendeu medidas até 50 GeV.

O experimento a bordo de balão CAPRICE foi o primeiro a usar um espectrôme-

tro magnético, equipado com câmaras proporcionais “multi-armadilhas” e câmaras

de deslocamento, combinado com detector RICH, um sistema TOP, e um caloŕıme-

tro imageador de silicone-tungstênio. Detectores desenhados para a identificação de

part́ıculas, para uma discriminação confiável de prótons, e−, µ−, K− em relação aos

p̄s. No primeiro experimento CAPRICE(94), o detector RICH utiliza um radiador

sólido de NaF, ideal para a identificação de antiprótons na faixa de energia 1−3 GeV.

Nove antiprótons foram identificadas na faixa de energia 0, 62−3, 19 GeV no topo da

atmosfera (Boezio et al., 1997). Num seguinte vôo, o detector RICH foi modificado,

usando gás C4F10 altamente purificado como radiador, com o objetivo de resolver

part́ıculas carregadas de massa leve em energias acima de 5 GeV. Um total de 31

antiprótons, com rigidez entre 4 e 50 GV, foram identificadas com um pequeno fundo

dentre outras part́ıculas (Bergström et al., 2000).

O experimento de balão com um espectrômetro superconductor BESS, tem uma

ampla geometria aberta com um fator geométrico de 0.3 m2 sr, uma ordem de mag-

nitude maior do que a geração anterior de espectrômetros. A trajetória da part́ıcula,

que atravessa um campo magnético uniforme de 1 Tesla gerado por uma bobina

fina superconductora, é detectada por uma câmara deslocamento tipo-jato e duas

câmaras de deslocamentos internas. A informação do TOF é medida usando cintila-

dores “hodoscopes” localizados no topo e embaixo do detector. A informação dE/dx

é medida usando contadores TOF e pela câmara JET. Um contador Cherenkov com

um radiador aerogel de silicone foi instalado, para vetar o fundo de e− e µ−. O es-

pectro de energia dos raios cósmicos antiprótons foi determinado no intervalo 0,18

até 3,56 GeV, sob a base de 458 p̄ coletados pelo BESS durante um peŕıodo mı́nimo

solar (Orito et al., 2000). A procura experimental por antiprótons nos raios cósmicos

desde seus ińıcios é resumida na Tabela 4.1.
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4.2 Comparação Com os Dados Observacionais

Os resultados segundo a metodologia descrita para calcular o espectro do fluxo

de antiprótons secundários interestelares fora do domı́nio heliosférico (denominada

LIS), e em uma distância r = 1 UA para épocas de máxima e mı́nima atividade

solar, junto com as medidas observacionais realizadas por vários espectrômetros em

diferentes épocas são mostradas na Figura 4.1.

Observa-se que a modulação solar tem efeito para antiprótons com energias

.20 GeV. Também existe uma anti-correlação entre a atividade solar e o influxo

de antiprótons interestelares. Durante épocas de atividade solar máxima, o fluxo

que entra na heliosfera sofre uma máxima redução em relação às épocas de mı́nima

atividade solar. Em energia cinética de 2 GeV esta diminuição do fluxo é por um

fator de ∼ 2, 7 durante máximo solar e de ∼ 1, 5 durante o mı́nimo solar, sendo

estes valores maiores para energias menores. Os dados experimentais bem definidos,

particularmente em energias de 2 GeV, confirmam este fenômeno.

A Figura 4.2 mostra uma compilação dos dados experimentais observados pelos ex-

perimentos a bordo de balão para épocas de atividade solar máxima. IMAX(92) e

MASS(91) usaram técnicas experimentais da segunda geração de espectrômetros,

mas, suas medidas têm estat́ısticas pobres, enquanto as medidas do espectrômetro

BESS são mais confiáveis. Em energia de 2 GeV o fluxo médio observado pelo ex-

perimento BESS é de ∼ 0.015 (m2 s sr GeV)−1, valor consistente com o modelo de

produção secundária para os antiprótons interestelares. Em geral, o modelo está em

concordância com as observações especificamente para energias &1 GeV.

O espectro de energia de antiprótons de energia baixa no intervalo de energia de

0,18 até 4,2 GeV foi medido em subseqüentes vôos do espectrômetro BESS, como

resumido na Figura 4.1. Estes vôos, até 2002, para tempo de observação de um

total de 160 horas, identificaram em redor de 2221 antiprótons dos raios cósmicos.

Estas medidas, para o caso de uma época de alta atividade solar, exibem fluxos

maiores se comparados com a predição teórica para energias cinéticas . 1 GeV.

Particularmente, em energias de ∼ 0, 2 GeV, a discrepância é da ordem de uma

década. A figura também mostra as datas de aquisição de dados e o comportamento

da atividade solar inferido através do número de manchas solares.

As observações do fluxo de antiprótons dos raios cósmicos em época de atividade
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FIGURA 4.1 - Fluxo antiprótons interestelares. (Linha preta) fluxo de antiprótons secundários inte-
restelares (LIS), (linha vermelha) para época de máxima atividade solar, (linha azul)
ḿınimo solar. Dados: (solar máximo) MASS(91) Basini (1999), IMAX(92) Mitchell.
et al. (1996), BESS(99)-(00) Asaoka et al. (2002), BESS(02) Haino et al. (2005);
(solar ḿınimo) BESS(98) Maeno et al. (2001), CAPRICE(98) Boezio et al. (2001),
BESS(97+95) Orito et al. (2000), BESS(95) Matsunaga. et al. (1998), CAPRICE(94)
Boezio et al. (1997), BESS(93) Moiseev et al. (1997).
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FIGURA 4.2 - Fluxo antiprótons secundários interestelares para uma época de atividade solar máxima.
Dados: ver Figura 4.1.
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FIGURA 4.3 - Fluxo antiprótons secundários interestelares para uma época de atividade solar ḿınima.
Dados: ver Figura 4.1.
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solar mı́nima, junto com a modelagem para o fluxo secundário são mostradas na

Figura 4.3. Os dados CAPRICE(94) são comprometidos pela baixa estat́ıstica. Na

segunda variante, CAPRICE(96) foi modifico para realizar medidas do fluxo em al-

tas energias. O espectro apresenta um pico caracteŕıstico em energia de ∼ 2 GeV

com um fluxo observado da ordem 0,023 (m2 s sr GeV)−1, consistente com o mo-

delo de produção secundária, que reproduz o fluxo observado na região do pico com

uma exatidão nominal de 15 %. Esta caracteŕıstica do espectro foi primeiramente

determinada pelas medidas do BESS(96) e confirmada em medidas posteriores. Esta

caracteŕıstica diferencia das outras componentes da radiação cósmica. Assim, está

claramente estabelecido que a produção secundária é a principal fonte dos antipró-

tons nos raios cósmicos, e implica que o modelo de propagação padrão Leaky Box

adotado está basicamente correto.

Ainda que o mecanismo de produção secundária explica as observações do fluxo de

antiprótons para energias &1 GeV, para energias menores isto não é conclusivo. Me-

didas exatas do fluxo de antiprótons do espectrômetro BESS durante o último solar

mı́nimo de 1995-1997 são inconsistentes com o convencional modelo de produção

secundária em um fator de ∼ 8 em energia de 0,2 GeV. Nestas energias, é obser-

vado um excesso do fluxo se comparado com o modelo da ordem de uma década

(Figura 4.2). O modelo de propagação de Reaceleração Estocástica com parâmetros

definidos na Tabela 2.3, de uma forma simples, pode reproduzir o espectro para

energias sub-GeV, mas a validade deste modelo não esta fundamentada pelas evi-

dências observacionais. Assim, medidas exatas do fluxo de antiprótons são também

ferramentas para testar modelos de propagação no meio interestelar e heliosférico.

A Figura 4.4 mostra a compilação dos dados observacionais da razão dos fluxos

antipróton/próton dos experimentos listados na Tabela 4.1, junto com as predições

teóricas para modelo de produção secundária. No intervalo de energias desde ∼0, 2

até ∼ 30 GeV observado, esta razão está em concordância com a predição teórica

(qualitativamente falando). Embora as incertezas dos fluxos medidos sejam grandes e

com uma dispersão dos dados significativa para energias sub-GeV, uma observação

detalhada desta razão tanto em época de máxima atividade solar, Figura 4.5, e

mı́nima atividade solar, Figura 4.6, apresenta excessos se comparado com predição

teórica.

Uma fonte adicional de interesse nos antiprótons surge desde a possibilidade de es-

tudar a dependência com o sinal da carga da modulação dos prótons e antiprótons,
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especialmente quando passamos através do máximo solar, quando se espera que o

campo magnético solar inverta de signal. Existiu uma reversão do campo magné-

tico solar antes do vôo de BESS 2000. Um incremento na atividade solar suprime

o espectro de prótons primário, enquanto se espera que o espectro dos antiprótons

seja afetado menos intensamente. O incremento na razão antipróton/próton com o

incremento da modulação solar resulta principalmente da supressão relativamente

grande dos prótons primários. Embora o estudo da modulação solar seja complexa

porque envolve vários processos de atividade do ciclo solar, é provável que a discre-

pância sub-GeV não possa ser entendida exclusivamente por efeitos de modulação

solar.

4.3 Explicações Alternativas Para o Espectro de Antiprótons sub-GeV

Primeiras detecções da razão p̄/p nos raios cósmicos (com técnicas amb́ıguas, consi-

deradas agora somente de importância histórica) (Buffington; Schindler, 1981; Apparao,

1968; Bogomolov et al., 1979; Golden et al., 1979) têm observado fluxos em algumas

ordens de magnitude acima daquela predita pela produção secundária. Surgiram

muitas sugestões teóricas para explicar estes dados. Por exemplo, Eichler (1982)

considerou a produção secundária em colisões de energias muito mais altas, en-

quanto Kiraly et al. (1981) sugeriu a evaporação de buracos negros como fontes de

antiprótons. Outra sugestão teórica postula que o fenômeno de oscilação nêutron-

antinêutron (nn̄) pode operar em fontes astrof́ısicas ricas em nêutrons tais como

supernovas para produzir um fundo de antiprótons galácticos de energia baixa (Si-

varam; Krishan, 1982; Sawada et al., 1981). Por sua vez, isso seria uma assinatura das

teorias de unificação. Também surgiram especulações de aniquilações de part́ıculas

massivas interagindo fracamente (WIMP, sigla em inglês) (Silk; Srednicki, 1984; Stecker

et al., 1985).

A segunda geração de espectrômetros (BESS, CAPRICE, HEAT-pbar) tem confir-

mado o mecanismo de produção secundárias para a maioria dos antiprótons dos raios

cósmicos interestelares. No entanto, o aparente excesso de p̄ sub-GeV observado pelo

experimento BESS tem motivado novamente a procura de explicações alternativas.

Duas sugestões minuciosamente estudadas sugerem uma contribuição primária em

energias sub-GeV de origem“exótica”: aniquilações de WIMPs no halo galáctico (Ellis

et al., 1988; Jungman; Kamionkowski, 1994) e evaporação de buracos negros primordiais

(BNP) (Maki et al., 1996).
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Pesquisa experimental e teórica de rotação de galáxias, formação de estruturas de

grande escala, nucleosśınteses no big bang, e outros observáveis parecem convergir

na necessidade de matéria escura (ME) (Trimble, 1987; Sikivie, 1995), cuja natureza

não está resolvida. Candidatos para a ME não-bariônica são as WIMPs, tais espécies

–e.g., o chamado neutralino– surgem naturalmente nas teorias supersimétricas como

uma combinação de bósons de Higgs e de gauge neutros. Os neutralinos que podem

estar povoando o halo galáctico –e serem responsáveis do aplainamento da sua curva

de rotação– podem ser detectados via seus produtos de aniquilação (e+, p̄, d̄, raios-γ)

examinado seus espectros nos RC.

A taxa diferencial de produção por unidade de volume e tempo como função das

coordenadas espaciais (r, z) e energia cinética do antipróton Tp̄, está definida por

(Donato et al., 2004)

QSUSY
p̄ (r, z, Tp̄) = 〈σannv〉0g(Tp̄)

(
ρχ(r, z)

mχ

)2

, (4.1)

em que 〈σannv〉0 denota a média sobre a função de distribuição da velocidade galác-

tica da seção de choque de aniquilação de um par de neutralinos, σann, multiplicado

pela velocidade relativa v, mχ é a massa do neutralino, e ρχ(r, z) representa a fun-

ção de distribuição de massa dos neutralinos dentro do halo galáctico. Finalmente,

o termo g(Tp̄) representa o espectro diferencial de antiprótons por evento de aniqui-

lação, definido como

g(Tp̄) ≡
1

σann

dσann(χχ→ p̄X)

dTp̄

=
∑
T

BR(χχ→ F)

(
dNF

p̄

dTp̄

)
, (4.2)

em que F lista as part́ıculas do estado final da aniquilação χχ que pode, subseqüen-

temente, produzir antiprótons tanto diretamente (hadronização quando F = quarks

ou glúons), como através de subseqüente decaimento de F em quarks ou glúons,

BR(χχ → F) é a taxa de ramificando para a produção de F, e dNF
p̄ /dTp̄ denota

a distribuição diferencial de energia de antiprótons gerados por F. A contribuição

QSUSY
p̄ deve ser acrescentada às fontes Qsec

p̄ e Qterc
p̄ . Para detalhes do cálculo ver

Bottino et al. (1995).

Por causa de que a aniquilação de um par de neutralinos χχ ocorre no repouso, a

maior parte dos antiprótons deverá ter energias baixas. Estes antiprótons modifica-

riam a magnitude –se não o espectro– do fluxo secundário (Figura 4.7). Mas a fonte
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(4.1) contém incertezas nas propriedades da f́ısica de part́ıculas, nas quantidades

mχ e (σv)χχ (seção de choque de auto-aniquilação e hadronização em antiprótons

dos produtos da aniquilação de neutralinos), como também nos fatores astrof́ısicos

(perfil de distribuição de ME no halo galáctico).

Acredita-se que BNPs foram formados no universo primordial desde flutuações de

densidade durante a era dominada pela radiação (Hawking, 1971)1. Eles evaporariam

agora intensamente através do mecanismo de Hawking (Hawking, 1975) se sua massa

inicial for M∗ ≈ 5×1014g. O processo de evaporação de Hawking pode intuitivamente

ser entendido como uma criação quântica de part́ıculas desde o vácuo por um campo

externo (Frolov; Novikov, 1998).

O número de antiprótons emitido com energia cinética entre T e T+dT por unidade

de volume e tempo é proporcional ao número d2n/dMdV de PBHs por unidade de

massa e volume, e ao fluxo individual d2Np̄/dEdt emitido por cada BNP:

Qprim
p̄ (r, z, Tp̄) =

∫
d2Np̄(M,Tp̄)

dEdt

d2n(r, z)

dMdV
. (4.3)

O espectro de massa de BNP d2n/dMdV atual é o resultado da evolução do espectro

de massa inicial no tempo, sendo que este valor inicial tem uma escala M−5/2 para

BNP formados em um Universo dominado pela radiação (Carr, 1975). A taxa de

emissão diferencial efetiva de antiprótons define-se da seguinte maneira (Barrau et al.,

2002)

d2Np̄

dEdt
=

∑
j

∫ ∞

E′=E

gj
σj(M,E ′)

exp(E ′/TH ± 1)
×

[
dgjp̄(E

′, E)

dE
+
dgjn̄(E ′, E)

dE

]
E ′2

2π2
dE ′, (4.4)

em que a subscrição j = q, q̄, g, Z0,W± indica espécies de quark ou bósons de

gauge emitidos desde um buraco negro. dgjX̄/dE denota a taxa de fragmentação

diferencial em anti-hádrons para uma part́ıcula j, inclúıdo aqui os antinêutrons, já

que eles imediatamente decaem em antiprótons.

Espera-se que o perfil de antiprótons da evaporação de BNP (Maki et al., 1996) seja

ligeiramente diferente daqueles das aniquilações χχ (Bottino et al., 1995). Embora,

estas especulações teóricas de fontes “exóticas” possam contribuir ao fluxo de anti-

prótons na região sub-GeV (Figura 4.7), o efeito da modulação solar confunde os

1para outros mecanismos, ver Rubin et al. (2000)

168



seus espectros originais. Portanto, torna-se complicado distinguir uma componente

primária da secundária, para provar mais efetivamente o espectro de antiprótons

como sinal processos exóticos, seria colocar um espectrômetro de antiprótons no

espaço interestelar fora do domı́nio heliosférico. Embora estudos dos espectros pó-

sitrons e antiprótons nos RC possam revelar ind́ıcios de processos f́ısicos “exóticos”,

não existe otimismo devido às condições experimentais atuais.

No cenario ‘convencional’, esforços para explicar a discrepância sub-GeV foram re-

alizados nos modelos de propagação. Em energias baixas, a razão B/C parece ser

inconsistente com medidas quando são computados em modelos padrões de difusão

sem reaceleração. Moskalenko et al. (2003) mostrou que esta discrepância pode ser

resolvida se alguma parte dos CRs consistisse de uma componente “fresca”associada

com o bubble local. Esta componente fresca “não processada” consistiria de prótons

adicionais com energias .20 GeV. Esta energia está acima do limiar para a produção

de antiprótons e para efetivamente produzir antiprótons adicionais em .2 GeV.

O interesse no papel do choque terminal do vento solar (CT) e heliosheath no estudo

da modulação de raios cósmicos foi incrementado quando as naves espaciais Voya-

ger1 e 2 aproximaram-se da posição estimada do CT e mediram mudanças radiais na

velocidade do vento estelar. Esta informação possibilitou o estudo da modulação de

prótons e antiprótons com um modelo que inclui o efeito do CT. Langner e Potgieter

(2004) demonstraram que a modulação de antiprótons é significativamente diferente

da modulação de prótons galácticos, principalmente em um ńıvel que depende cla-

ramente do ciclo da polaridade. Estas diferenças aumentam em energias baixas e

distâncias radiais maiores. Mas, em forma geral, os efeitos do CT e heliosheath na

modulação são menos pronunciados e não modificam significativamente o espectro.

Também a possibilidade de uma componente adicional atribúıda a uma fonte ‘local’

de antiprótons secundários na região magnetosférica foi inicialmente proposta por

Gusev et al. (2003), Pugacheva et al. (2003) (Talavera, 2003, dissertação de Mes-

trado). Cálculos da taxa de produção de antiprótons secundários nas interações dos

RC com as constituintes da matéria exosférica apontam para uma produção signifi-

cativa de antiprótons na região equatorial em altitudes de ∼1300 km (L∼1, 2). Estes

antiprótons ‘magnetosféricos’ eventualmente podem ser capturados pelo campo mag-

nético terrestre (particularmente em energias .3 GeV), formando, deste modo, uma

espécie de cinturão de radiação de antiprótons. A produção e distribuição radial de

antiprótons secundários magnetosféricos foi calculada no Caṕıtulo 3.
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Seguindo a idéia original de Pugacheva et al. (2003), Duperray et al. (2005) estimou

a produção de antiprótons originados nas interações dos raios cósmicos na atmosfera

a fim de comparar com as medidas dos fluxos de antiprótons em diferentes altitudes

a bordo de balão pelo experimento BESS e em altitude de montanha (Sanuki et

al., 2003), mas não considera o efeito do campo geomagnético. Fuki et al. (2003)

usando simulações Monte Carlo, têm calculado o movimento de prótons e antiprótons

em redor da Terra para mostrar as suas concentrações espaciais. Com prótons e

antiprótons provenientes do decaimento de nêutrons e antinêutrons albedo, Fuki et

al. concluem que antiprótons se concentram mais do que os prótons particularmente

na região AMAS (Anomalia Magnética do Atlântico Sul).

4.4 Contribuição dos Antiprótons Magentosféricos Para o FLuxo de An-

tiprótons Interestelares sub-GeV

Na metade dos anos 80, desenvolvimentos de protótipos para um espectrômetro para

voar a bordo de missões espaciais, conduziram à NASA a desenvolver uma proposta

da estação espacial conhecida como Astromag (Particle Astrophysics Magnet Faci-

lity) (Ormes et al., 1988), não executada por razões de orçamento, mas que atingiu um

alto grau de desenvolvimento conceitual e de engenharia. A influência do estudo do

Astromag propiciou o surgimento de uma nova geração de espectrômetros magné-

ticos equipados com instrumentação sofisticada para o estudo de antimatéria. Para

a observação de antipart́ıculas nos raios cósmicos, os espectrômetros pós-Astromag

são listados na Tabela 4.2. Estes experimentos com capacidade de determinar tanto

a razão dos fluxos de p̄/p como os espectros em energais de 0,18 até 49,1 GeV, têm

operado a bordo de balões entre 7,6 até 28 horas, em altitudes com uma atmosfera

residual média de ∼5 g/cm2.

A Tabela 4.2 resume a informação básica dos parâmetros dos vôos durante o tempo

de coleta de dados. As altitudes alcançadas pelos vôos de balão são, em média, de

37 km. Para as posições geográficas de 56◦48′ N, 101◦25′ O de latitude e longitude,

onde a maioria dos experimentos tem operado, o campo geomagnético para diferen-

tes épocas tem valores de 0,096 até 0,24 Gauss. Para estas localizações e alturas, o

parâmetro de altitude tem valores de L ' 6, 15−6, 37, exceto para o experimento

MASS(91), que tem operado em uma latitude de 34◦30′ N e uma altitude de 36 km,

o parâmetro de altitude correspondente é de L∼ 1, 82. O parâmetro de altitude L

(e intensidades do campo magnético B) foi calculado usando o programa computa-
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cional do IGRF (International Geomagnetic Reference Field) 2 com os parâmetros

de entrada da localização geográfica (latitude e longitude) e altura média atingida

pelos balões bem como data de lançamento do experimento 3.

Os dados dispońıveis para o fluxo de antiprótons dos raios cósmicos medidos pelos

experimentos listados na Tabela 4.2, junto com as estimativas do fluxo interestelar

de antiprótons secundários para as condições de modulação máxima e mı́nima es-

timadas no Caṕıtulo 2, são mostrados na Figura 4.8. Para comparar os resultados

das simulações segundo o modelo de difusão radial para as estimativas dos fluxos de

antiprótons magnetosféricos também são mostrados. As observações experimentais

confirmam a natureza secundária dos antiprótons com um fluxo em redor de ∼0, 02

(m2 s sr GeV)−1 para ∼ 2 GeV. As estimativas são consistentes com estes valores

do fluxo para condições de mı́nima atividade solar. No caso dos antiprótons mag-

netosféricos, o resultado obtido indica um máximo no fluxo em redor de 0,04 (m2

s sr GeV)−1 em energias cinéticas de ∼ 0, 5 GeV, em uma camada da magnetos-

fera de L∼ 1, 2. Para esta energia, o fluxo interestelar é estimado em 0,007 (m2 s

sr GeV)−1. Ainda que as comparações sejam para diferentes posições do ambiente

magnetosférico, a diferença entre estes fluxos por um fator de ∼6 é considerável.

A mı́nima energia de ∼0, 2 GeV atingida na medida de antiprótons pelo experimento

BESS mostra fluxos maiores por um fator de 10 se comparado com a predição

secundária para os antiprótons interestelares. Nesta energia, o fluxo magnetosférico

estimado tem valores de∼0, 02 (m2 s sr GeV)−1 em altitudes de L∼1, 2, ligeiramente

acima dos fluxos observados. Se desconsideramos o ńıvel de modulação solar, os

fluxos observados pelo experimento BESS em 0,2 GeV são da ordem de ∼ 0, 007

(m2 s sr GeV)−1. Fluxos de antiprótons magnetosféricos desta ordem, para camadas

mais internas de L∼1, 18 e externas de L∼1, 25, são estimados se admitirmos uma

fonte local de antiprótons secundários na região exosférica em altitudes de L∼1, 2.

2http://modelweb.gsfc.nasa.gov/models/igrf.html
3Breve descrição: O modelo IGRF é uma representação emṕırica do campo magnético da Terra,

sem fontes externas. O modelo emprega a usual expansão de harmônicos esféricos do potencial
escalar em coordenadas geocêntricas. Os coeficientes do modelo IGRF são baseados sobre todas as
fontes de dados, incluindo medidas geomagnéticas desde observatórios, vôos espaciais e satélites.
Em combinação com o conjunto de coeficientes, diferentes sub-rotinas são usadas para determinar
as componentes do vetor de campo magnético e o valor de L em uma dada localização.
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Apesar da maioria das observações terem sido realizadas em L∼6 e as estimativas

para o fluxo equatorial de antiprótons magnetosféricos mostrarem fluxos significati-

vamente superiores em L∼1, 2 se comparado com o fluxo de antiprótons secundários

interestelares, parte destes antiprótons magnetosféricos pode contribuir ao fluxo in-

terestelar observado em latitudes de cut-off geomagnético mı́nimo de 0,5 GV (ver

Tabela 4.1), onde a influência do campo geomagnético para o influxo dos antipró-

tons vindos do espaço exterior é despreźıvel. Esta contribuição pode ser explicada

por vários processos, e.g., a difusão pitch angle, que transporta part́ıculas desde

regiões equatoriais para regiões polares. Outro processo pode ocorrer devido à pre-

cipitação de part́ıculas para regiões polares por distúrbios súbitos da magnetosfera

em processos de tempestades e sub-tempestades magnéticas, entre outros.

Segundo o modelo aplicado para estimar o espectro de antiprótons magnetosféri-

cos, o fluxo tem uma diminuição rápida para energias acima de ∼ 1 GeV devido

a que para estas energias o predomı́nio do campo geomagnético no movimento é

despreźıvel e os antiprótons com energias &2 GeV escapam rapidamente da região

de captura geomagnética. Parte destes antiprótons, em uma taxa delimitada por

1−χ, em que χ representa o coeficiente de injeção de part́ıculas na região de captura

geomagnética (3.46), pode contribuir ao influxo de antiprótons em regiões polares.

Ainda, antiprótons de energias baixas produzidos em direções desfavoráveis para a

captura (determinada por 1−χ) podem deslocar-se para regiões polares.

4.5 Experimentos Atuais e Futuros

A terceira geração de detectores tem como objetivo principal a detecção de anti-

hélio, determinar o espectro dos antiprótons e pósitrons em um intervalo de energia

ainda mais ampla e com uma estat́ıstica maior. Estes futuros experimentos são:

BESS-Polar: O experimento a bordo de balão BESS (Balloon-borne Experiment

with a Superconducting Solenoidal magnet) tem realizado desde 1993 medidas de

part́ıculas-antipart́ıculas dos RC no intervalo de energia de 150 MeV até 4,2 MeV.

Em 2002, o espectrômetro foi modificado (BESS-TeV) para estender a medida do

espectro dos RC até 1 TeV. Observações do BESS são atualmente as mais confiáveis

e servem como referência para os futuros experimentos. Para estudos de antipró-

tons sub-GeV e a procura de antinúcleos nos RC, o experimento BESS-Polar foi

modificado tanto na diminuição do seu peso (ou carga útil), como no sistema de

fornecimento de energia, isto para possibilitar medidas de longa duração a bordo de
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FIGURA 4.8 - Fluxo de antiprótons magnetosféricos, interestelar e observações experimentais para
uma época de baixa intensidade de modulação solar.
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balão, de 10−20 dias, na Antártica, durante o mı́nimo solar de 2006/2007. Espera-

se detectar mais de 1000 antiprótons com energias < 1 GeV em 20 dias de vôo. A

sensitividade estimada para H̄e/He é .10−8 (Nozaki, 2004; Yoshida et al., 2004).

AMS-02: O experimento AMS-02 (Alpha Magnetic Spectrometer) operará sob a

ISS (International Space Station) durante 3-5 anos, a partir de 2008. Os objetivos

f́ısicos principais são: a procura de antinúcleos nos raios cósmicos e o espectro de

antiprótons e pósitrons no intervalo de rigidez desde 0,2 GV até 2 TV. Durante

seu vôo precursor de 10 dias (AMS-01) a bordo do ônibus espacial Discovery em

1998, a uma altitude de 350−390 km, detectou 108 eventos dos RC. Os principais

resultados das observações do AMS-01 são: para energias < 10 GeV, observa-se

uma dependência do espectro primário de prótons com a posição geomagnética; os

antiprótons medidos até 3 GeV parecem estar em concordância com o modelo de

produção secundária; não foram encontrados candidatos de anti-hélio em um total

de 2, 86×106 eventos selecionados de hélio; duas populações diferentes de pósitrons

e elétrons foram detectadas, uma distribúıda uniformemente e outra concentrada

em duas regiões discretas. Com a experiência obtida nesta curta missão, o detector

AMS-02 torna-se um projeto ambicioso, tanto pelo intervalo de rigidez de detecção

de part́ıculas, capacidade de identificação de todos os elementos até o Fe, e sua

posição orbital de operação possibilitará o estudo de part́ıculas capturadas no campo

geomagnético. Para uma operação de 3 anos, a sensitividade estimada para H̄e/He

é aproximadamente 10−9 (Blau et al., 2004).

PAMELA: O experimento PAMELA (Payload for Antimatter-Matter Exploration

and Light-nuclei Astrophysics), está atualmente em operação a bordo do satélite

Russo Resurs DK1, em uma altitude de 300−600 km e inclinação orbital de 70 graus.

O experimento medirá fluxos de antiprótons e pósitrons (e núcleos leves até o oxigê-

nio) dos RC com estat́ıstica alta em um intervalo de energia de 80 MeV - 190 GeV

para antiprótons, e 50 MeV - 270 GeV para pósitrons, fazendo posśıveis testes dos

modelos de propagação dos raios cósmicos e estruturas dos fluxos em intervalos de

energia ainda não pesquisados. Durante a missão de pelo menos três anos preten-

dida, o limite sob a razão H̄e/He estimado é 7×10−8 (Spillantini, 2004), sendo o limite

atual da ordem de 10−6.

Na Tabela 4.3 resume-se as principais caracteŕısticas dos três novos experimentos.

O BESS-Polar (Matsuda; et al., 2005) foi lançado na Antártica em Dezembro de 2004.

PAMELA (Boezio; The Pamela Collaboration, 2006) foi lançado em Março de 2006 para
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uma missão de três anos. AMS-02 (Battiston, 2005) está programado para ser insta-

lado sobre o ISS em 2008 para um peŕıodo de três ou cinco anos.

Nos próximos anos estes experimentos forneceram informação dos fluxos dos RC

tanto em condições calmas ou perturbadas da heliosfera, como medidas no ambi-

ente magnetosférico (em diferentes altitudes e posições de altitude e latitude). Além

disso, incrementarão a amostra estat́ıstica dos RC por algumas ordens de magnitude

se comparado com as atuais medidas de RC dispońıveis. O AMS-02 será o único ex-

perimento capaz de medir simultaneamente p̄, e± e D̄, mas também raios-γ de alta

energia, inclusive na região de energias TeV ainda não exploradas. Também medi-

das com exatidão sem precedentes das razões de isótopos leves como D/p, 3He/4He

e mais importante 10Be/9Be. O espectrômetro PAMELA, apesar de sua aceitação

pequena, a sua operação cont́ınua permitirá monitorar a modulação solar dos raios

cósmicos. Por sua vez, sua posição orbital quase polar permite aceder à observação

dos raios cósmicos de energia baixa se comparado com o AMS-02, incluindo p̄s de

80 MeV e e± até 50 MeV. Enquanto, o programa BESS com sua longa experiên-

cia de vôos de balão com um único vôo de quase um mês se faz competitivo aos

experimentos AMS-02 e PAMELA.
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TABELA 4.3 - Propriedades da próxima geração de experimentos de espectrômetros e objetivos f́ısicos
com as sensitividades esperadas. MRD (máxima rigidez detectável).

Projeto BESS-Polar(1) PAMELA(2) AMS-02(3)

aceitação [m2 sr] 0,3 0,002 0,5
MRD [GV] 150 740 2500
duração do vôo [dias] 10+20 1000 1000
altitude de vôo [km] 36 690 350
atmos. residual [g/cm2] 5 - -
peso [tons] 1,5 0,38 7
consumo potência [W] 600 345 2000
campo mag. [Tesla] 0,8-1 0,4 0,87
latitude vôo [graus] 80 ±70 ±52
energia [GeV] >0,1 >0,1 >0,5
véıculo de vôo balão satélite ISS
no. (energia [GeV/n])
prótons 3×109 (0,2-200) 3×108 (0,08-700) 2×1010 (0,5-2500)
antiprótons 3×104 (0,2-4) 3×104 (0,08-190) 3×106 (0,08-700)
e− - 6×106 (0,05-2000) 6×108 (0,5-5000)
e+ - 3×105 (0,05-270) 3×107 (1-400)
H̄e/He 3×10−8 7×10−8 10−9

D̄/D 10−5 - 3×10−7

REFERÊNCIAS: (1) Mitchell et al. (2004), (2) Spillantini (2004), (3) Battiston (2005).
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CAPÍTULO 5

CONCLUSÕES E CONSIDERAÇÕES FINAIS

Desde as primeiras detecções de antiprótons nos raios cósmicos, sua origem e espec-

tro são matéria de ativo debate. A busca por antiprótons nos raios cósmicos é uma

forma direta de procurar antimatéria no Universo. Modelagens do espectro de anti-

prótons interestelares consideram as interações dos raios cósmicos galácticos com a

matéria interestelar como a origem dos antiprótons, e mostram que o fluxo calculado

é consistente com o fluxo observado por experimentos a bordo de balão. Não obs-

tante, um excesso do fluxo é observado em relação às predições teóricas em energias

. 1 GeV. Muitas sugestões surgiram para explicar esta discrepância, e apesar dos

progressos teóricos, não existe um consenso final para explicá-la. Antes de considerar

a validade destas sugestões, precisamos identificar todas as incertezas nos parâme-

tros de propagação na Galáxia e na heliosfera, bem como todas as posśıveis fontes

de antiprótons secundários, atuando em regiões espećıficas. Sob esta premissa, foi

modelado o espectro de produção de antiprótons interestelares com ênfase no aper-

feiçoamento da produção de antiprótons, isto inclui, uma modelagem mais realista

da componente terciária e da contribuição do decaimento de antinêutrons.

O aparente excesso do fluxo de antiprótons de energias sub-GeV, comparado com

a predição convencional de produção secundária dos antiprótons dos raios cósmicos

interestelares, pode ser explicado se assumirmos uma fonte de antiprótons secun-

dários na região magnetosférica. Esta hipótese baseia-se, primeiramente, no fato de

que os dados observacionais fornecidos por experimentos a bordo de balões reali-

zados no topo da atmosfera estão sujeitos a sofrerem contaminações; em segundo

lugar, verificou-se a presença de outras espécies de part́ıculas, particularmente pó-

sitrons em regiões de captura geomagnética, com fontes tanto externas como locais.

Provavelmente da mesma forma, populações de antiprótons com energias sub-GeV

existem na região magnetosférica.

Para estimar o fluxo de antiprótons magnetosféricos e posterior acumulação em

forma de populações de antiprótons na região magnetosférica, aplicamos o modelo

de difusão radial, atribuindo a produção de antiprótons nas interações dos raios

cósmicos primários com o material exosférico em altitudes com densidades maior do

que 105 cm−3 (L∼1, 2 na região equatorial), como uma fonte “local” de antiprótons.

Os resultados da modelagem indicam que:
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a) A maioria dos antiprótons dos raios cósmicos interestelares tem origem secun-

dária. Esta conclusão é sustentada pelas observações experimentais a bordo de

balão. Não obstante, para energias sub-GeV, o fluxo observado é maior com-

parado com o modelo convencional de produção secundária para os antiprótons

interestelares, sendo este excesso da ordem de uma década em energia de ∼ 0, 2

GeV;

b) Fluxo de antiprótons da ordem de 0,04 (m2 s sr GeV)−1 em energia de 0,5 GeV

em altitudes de L∼ 1, 2 na região equatorial, são estimados se assumirmos uma

fonte de antiprótons produzidos nas interações dos raios cósmicos com o material

exosférico;

c) Para energias .1 GeV, o fluxo estimado de antiprótons magnetosféricos é maior

comparado com o fluxo interestelar, sendo esta diferença da ordem de uma década

em energia de 0,2 GeV;

d) Estima-se uma queda rápida no fluxo para camadas de L cada vez menores, de-

vido principalmente à absorção de antiprótons na suas interações com a atmosfera

em camadas internas cada vez mais densas;

e) Para energias altas, delimitado pela condição de adiabaticidade ε>εc, apresenta-

se uma rápida queda no fluxo. Antiprótons com energias & 3 GeV escapam da

região de captura geomagnética;

f) Para energias sub-GeV, antiprótons produzidos na região exosférica L∼ 1, 2, e

posteriormente capturados pelo campo geomagnético em forma de cinturões de

radiação de antiprótons em altitudes L' 1, 18−1, 25, na região equatorial, têm

fluxos maiores daqueles observados pelo experimento BESS;

g) Uma fração de antiprótons magnetosféricos pode se transportar para regiões po-

lares por processos de difusão de pitch angle ou outros processos, tais como preci-

pitação de part́ıculas, e podem contribuir aos fluxos observados por experimentos

a bordo de balões em regiões de baixo cut-off geomagnético, i.e., perto de regiões

polares.

Futuras observações dos fluxos de antiprótons dos raios cósmicos, em altitudes acima

dos atingidos por experimentos a bordo de balões, e cobrindo uma região magnetos-

férica muito maior, bem como em energias ainda não exploradas e com altas esta-

t́ısticas observacionais, fornecerão informação sobre os fluxos de antiprótons magne-

tosféricos. Observações experimentais dos fluxos em função de diferentes camadas L

são necessárias, tanto para determinar a importância da difusão radial dos antipró-

tons na magnetosfera interior, como para determinar a capacidade de penetração
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dos antiprótons interestelares. Estas questões são importantes para entender os flu-

xos observados em diferentes épocas de atividade solar, particularmente em baixas

energias. É imperativo conhecer o verdadeiro fundo do espectro de antiprótons nos

raios cósmicos, já que qualquer desvio do espectro esperado pode indicar tanto fenô-

menos de propagação como outros processos de produção de antipart́ıculas ou, ainda

remotamente, um ind́ıcio do domı́nio de antimatéria no Universo.
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APÊNDICE A

IONOSFERA-PLASMASFERA DA TERRA

Nas proximidades da terra existem distintos regimes de plasma, algums deles criados

pela topologia do campo magnético. Na magnetosfera interna temos: a ionosfera,

regime de plasma frio situada no topo da atmosfera; a magnestosfera, área acima da

ionosfera dominado pelo campo magnético terrestre e limitado pela magnetopausa,

dividido em regime frio de altitude inferior (ou plasmasfera) e regime quente de

altitude superior.

A.1 Ionosfera

A ionosfera é constitúıda pelo plasma ionizado em altitudes de 70÷1500 km, pro-

duzido pela dissociação de átomos atmosféricos, principalmente pela luz solar, com

camadas em baixas altitudes formadas unicamente em horas diurnas, e uma perma-

nente e mais densa, com pico em redor 300 km de altitude. Esta região esta acoplada

tanto à magnetosfera como à atmosfera neutra. Também, apresenta um claro efeito

do ciclo solar, as densidades médias são altas durante anos de máxima atividade

solar.

O IRI (The International Reference Ionosphere) é um modelo padrão emṕırico da

ionosfera, baseado sobre todas as fontes de dados dispońıveis. Para uma dada posi-

ção, tempo e data, o IRI descreve a densidade de elétrons, temperatura dos elétrons,

temperatura de ı́ons, e composição de ı́ons em altitudes de 50 até 3000 km. Provê

médias mensais dos parâmetros da ionosfera abaixo de 60◦ de latitude em condições

de calmaria magnética (descrito em detalhe por Bilitza (2001) 1). A fonte de dados

é a rede mundial de “ionosondas” de radares de dispersão in-coerente (Jicamarca,

Arecibo, Millstone Hill, Malvern, St. Santin), dos topside sounders ISIS e Alouette,

e de instrumentos a bordo de alguns satélites e véıculos espaciais.

A.2 Plasmasfera

A plasmasfera é uma região de plasma denso e frio de origem principalmente ionos-

férico capturado pelo campo magnético terrestre. Dois campos magnetosféricos, os

campos de co-rotação e“cauda-cruzada”, ocasiona que as part́ıculas espiralarem para

acima e para abaixo das linhas de campo, consequentemente sofrer deslocamentos

1http://modelweb.gsfc.nasa.gov/models/iri.html
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perpendiculares ao campo magnético. Em camadas-L inferiores, as trajetórias de des-

locamentos das part́ıculas formam trajetórias fechadas devido ao domı́nio exercido

pelo campo de co-rotação. Isto permite aos ı́ons escaparem da ionosfera e se acu-

mular na densa plasmasfera. Em altas camadas-L, o campo cauda-cruzada domina

as trajetórias de deslocamento como efeito, transporta part́ıculas à magnetopausa

onde eles são perdidos desde a magnetosfera. O limite entre trajetórias de desloca-

mentos fechado e aberto é altamente variável e as regiões externas da plasmasfera

continuamente perdem e re-preencher sobre um peŕıodo de dias. Tipicamente, a

“plasmapause”, a borda externa da plasmasfera, encontra-se em uma camada-L de

3 até 6. Um modelo padrão para a variabilidade da plasmasfera não foi definida.

Porém, para estudos dos parâmetros t́ıpicos da plasmasfera, por exemplo, o modelo

emṕırico de Carpenter e Anderson (1992) é recomendado. Este modelo inclui termos

para descrever variação do ciclo solar e variações anual e semi-anual.

Farley e Walt (1971) calcula a concentração de elétrons livres acima de 2000 km

com dados observados durante um grande número de fases do Ogo 5. Por outro

lado, Cornwall (1972) define a posição média da plasmapausa em L = 4, 1 base-

ado nos dados da densidade magnetosférica resumidos por Carpenter (1968). En-

quanto o modelo de Croley Jr. et al. (1976) não contempla a plasmapausa. Sheldon

e Hamilton (1993) assume a densidade como uma lei de potências com a expressão

ne = nH+ +nO+ +nHe+ = 250000/L4, em concordância com os dados GEO, que é

um fator 2-5 menos denso daquele calculado por Carpenter e Anderson (1992) que

assume a expressão log(nH+) = −0.3145L+3.9, definida para L > 2.25 com uma

excelente concordância com as medidas do CRRES. O modelo plasmaférico para

H+ de Gallagher et al. (1988) baseada nos dados do Retarding Íon Mass Spectro-

meter abordo do satélite Explorer 1, reproduz a queda de densidade da ionosfera

tanto como o marcado decréscimo da densidade na plamaspausa, para uma época

de atividade geomagnética moderada.

Finalmente, comparamos o modelo ionosférico parametrizado (PIN) de Daniell et

al. (1995). Este modelo esta baseado nas parametrizações de outros modelos numé-

ricos da ionosfera, fornece caracteŕısticas mais reaĺısticas da densidade de elétrons

como uma função da altitude e longitudes sobre o plano magnético equatorial. A

Figura A.1 resume os diferentes modelos para a ionsfera-plasmasfera terrestre. Para

aplicações de interesse aqui, tanto uma interpolação como média dos diferentes mo-

delos em distintas regiões baseadas nestes modelos foi realizada.

214



10−1

100

101

102

103

104

105

106

107

 7 6 5 4 3 2 1

D
en

si
da

de
 d

e 
E

lé
tr

on
s 

P
la

sm
as

fé
ric

os
 [1

/c
m

3 ]

L

Farley(1971)
Cornwall(1972)

Croley(1976)
Gallager(1988)

Carpenter(1992)
Sheldon(1993)

Daniell(1995)
IRI

FIGURA A.1 - Densidade numérica da ionsfera-plasmasfera da Terra como função do parametro de
altitude L. Modelos: Farley e Walt (1971), Cornwall (1972), Croley Jr. et al. (1976),
Gallagher et al. (1988), Carpenter e Anderson (1992), Sheldon e Hamilton (1993),
Daniell et al. (1995)e IRI (Bilitza, 2001).
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ANEXO A

APROXIMAÇÃO DE CAMPO DE FORÇA PARA A MODULAÇÃO

SOLAR

1 Os processos de transporte que causam a modulação solar de raios cósmicos in-

cluem:

a) dispersão de pitch angle de part́ıculas ao longo das linhas de campo;

b) difusão perpendicular às linhas de campo;

c) efeitos de deslocamentos de gradiente, curvatura, lamina neutra e de choque;

d) convecção no vento solar;

e) ganhos adiabáticos de energia, tipicamente nas compressões associados com cho-

ques; e

f) perdas adiabáticas no vento solar em expansão.

Individualmente estes processos são bem entendidos, mas a combinação deles com

ńıveis de atuação variáveis resulta na modulação solar. Estes processos variam no

dominio heliosférico, e a causa destas variações sobre um ciclo solar de 11 anos não

são bem entendidas.

A descrição completa do problema de modulação descrita pela Equação (2.43) de

Parker (1965), requer a determinação da intensidade dos raios cósmicos como função

das três coordenadas espaciais, do tempo e da energia (alternativamente momento

ou rigidez). Por causa da complexidade, a solução numérica completa é raramente

usada. Assim, por simplicidade, vários ńıveis de aproximação devem ser assumidos,

tais como:

a) suposição de simetria azimutal, elimina os termos cruzados na solução numérica

que dificultam sua manipulação, mas reduz sua validade para escalas de tempo

de uma rotação solar ou maior (Le Roux; Potgieter, 1991);

b) estado quase estacionario, reduz a variável temporal para um parâmetro, por

razões técnicas se faz imposśıvel calcular efeitos de aceleração de choque neste

caso (Jokipii; Kopriva, 1979);

c) simetria esférica, elimina a coordenada latitudinal, a referência para o campo

magnético heliosférico e efeitos de deslocamentos são perdidos (Fisk, 1976);

d) substituição das perdas de energias adiabáticas por uma perda de energia simu-

1Esta seção é um resumo extraido de Caballero-Lopez e Moraal (2004).
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lada, chamado solução “campo de força”; e

e) ignorar as perdas de energia, assim unicamente os processos de difusão para

adentro e convecção permanecem.

A equação para descrever a evolução da função de distribuição de raios cósmicos,

f , em termos do momento da part́ıcula, p, uma das formas equivalentes à Equação

(2.43) é

∂f/∂t+∇ · (CVf − K · ∇f) +
1

3p2

∂

∂p

(
p3V · ∇f

)
= Q, (A.1)

em que C =−(1/3)∂ ln f/∂ ln p. A aproximação campo de força, originalmente de-

rivado por Gleeson e Axford (1968), assume que: (a) não existe fontes de raios

cósmicos, Q = 0; (b) há um estado estacionário, ∂f/∂t = 0; e (c) que a taxa de

perdas de energia adiabáticas 〈ṗ〉=(p/3)V · ∇f/f=0. Neste caso (A.1) se reduz a

CVf − K · ∂f/∂r = const. = 0. (A.2)

A constante de integração deve ser zero para evitar uma singularidade na origem.

Para uma simetria esférica, esta equação se reduz a

CV f − κ · ∂f/∂r = 0, (A.3)

em que o tensor de difusão K foi contráıdo para um simples coeficiente radial efe-

tivo κ. Com esta suposição de simetria esférica, a estrutura do campo magnético

heliosférico é perdida. A primeira condição implica que V r/κ� 1, válido em altas

energias onde κ é grande. A segunda condição requer que g = (1/f)∂f/∂r�C/r,

facilmente satisfeito para r pequeno. Assim a aproximação campo de força é uma

aproximação de modulação fraca mais precisa na heliosfera interior.

Quando se introduz C implicitamente e se muda a variável momento p pela rigidez

R, (A.3) torna-se uma equação diferencial parcial de primeira ordem

∂f

∂r
+
V R

3κ

∂f

∂R
= 0. (A.4)

A rigidez da part́ıcula tem as dimensões de potencial e o coeficiente do segundo termo

tem as dimensões de potencial por unidade de comprimento, ou um campo –daqui o

nome de “campo de força”. Se coeficiente de difusão é separável na forma κ(r, R)=

βκ1(r)κ2(R), a rigidez Rb =Rb(r, R) obtêm-se integrando a equação caracteŕıstica

desde o ponto inicial no espaço de fases (r, R) até o ponto (rb, Rb) no contorno
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exterior rb ∫ Rb(r,R)

R

β(R′)κ2(R
′)

R′
dR′ =

∫
V (r′)

3κ1(r′)
≡ φ(r), (A.5)

em que φ é chamado parâmetro de campo de força. Se κ2 ∝ R e β ≈ 1 a solução se

reduz à forma amplamente usada

Rb −R = φ. (A.6)

Assim, o parâmetro φ transforma-se na perda de rigidez ou, alternativamente, perda

de energia ou momento. Deve-se lembrar que a perda de rigidez (A.6) aplica-se

unicamente ao caso especial de part́ıculas relativistas, β=1, e a dependência com a

rigidez κ ∝ R. Em todos os outros casos Rb −R=f(φ,R).

Uma aproximação quase similar da equação de transporte segue desde a outra forma

equivalente de (2.43)

∂f/∂t+∇ · (Vf − K · ∇f) +
1

3p2
(∇ ·V)

∂

∂p
(p3f) = Q, (A.7)

se novamente, Q, ∂f/∂t, e o terceiro termo forem zero, e para uma simetria esférica

esta aproximação, chamada de convecção-difusão, resulta

V f − κ∂f/∂r = 0, (A.8)

com solução

f = fbe
−M , M =

∫ rb

r

V dr

κ
. (A.9)

A integral M é chamada função de modulação, e desde (A.5) observa-se que esta

relacionado ao parâmetro φ através de

M = 3φ/βκ2. (A.10)

Note que M é uma quantidade adimensional (enquanto φ é um parâmetro dimensi-

onal). A conexão entre os formalismos de força de campo e convecção-difusão provê

duas maneiras para descrever o mesmo processo. A Figura A.1 mostra um espectro

no limite externo (da heliosfera) fb que está modulado ao espectro f . A aproximação

de campo de força descreve a modulação em função de φ, como uma perda de ener-

gia/momento/rigidez. Enquanto a aproximação convecção-difusão o descreve como
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(linha horizontal) e solução convecção-difusão (linha vertical). A linha inclinada re-
presenta a modulação real como uma combinção da redução de intensidade e perdas
de energias
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uma redução na intensidade, dada por M . Na realidade, a modulação consiste tanto

da redução de intensidade como a perda de energia adiabática, como representada

pela linha inclinada na Figura A.1. Para completar mencionamos que a intensidade

de raios cósmicos medidos, j, em função da energia cinética por núcleon, T , está

relacionado à função de distribuição onidirecional f através de

j = c
A

Z
R2f(R) = A

( c
Z

)4

p2f(p). (A.11)

Assim, em termos das intensidades da relação de força de campo f(r, R)=fb(rb, Rb)

torna-se

j(r, R) =

(
R

Rb

)2

jb(rb, Rb). (A.12)

Já que a energia total E e momento p estão relacionados por E2 = p2c2 + E2
0 (com

E=T+E0) e a energia resultante na posição r é determinada por aquela na posição

no contorno exterior rb e φ como

E

A
=
Eb

A
− |Ze|φ

A
. (A.13)

A relação de fluxos em termos da energia total E e cinética T pode ser escrito como

j(r, E) =

(
E2 − E2

0

E2
b − E2

0

)
jb(rb, Eb) =

(
T (T + 2E0)

Tb(Tb + 2E0)

)
jb(rb, Tb). (A.14)

A.1 Modulação Solar do Fluxo de Antiprótons Secundários Interestela-

res

A Figura A.2 mostra o fluxo de antiprótons secundários interestelares calculado

no Caṕıtulo 2 (ver Figura 2.15), também é mostrada a modulação solar do fluxo

aplicando a equação completa de Parker (1965) segundo o procedimento descrito na

Seção 2.4, e as aproximações de campo de força (A.14) e aproximação convecção-

difusão (A.9) para valores do parâmetro de intensidade da modulação solar, conforme

a Tabela 2.1, de 1,20 GV para época de máxima e 0,55 GV para época de mı́nima

atividade solar. Os resultados discordantes para a modulação solar para energias .1

GeV, é evidente.
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FIGURA A.2 - (Linha preta) fluxo de antiprótons secundários interestelares, (linha vermelha) mo-
dulação solar do fluxo aplicando a equação completa de Parker (1965), (linha azul)
segundo a aproximação de força de campo e (linha ciano) segundo a aproximação de
convecção-difusão.

222



ANEXO B

TEOREMA DE LIOUVILLE E DENSIDADES NO ESPAÇO DE

FASES

1 A relação de invariância adiabática prediz as trajetórias guiding center de par-

t́ıculas individuais capturadas. Por causa da variação no pitch angle da part́ıcula

durante o movimento de oscilação, a convergência das linhas de campo nos pontos

de espelhos, e as irregularidades nas camadas magnéticas que são atravessados du-

rante o deslocamento longitudinal, pode ser esperado que não existe uma simples

relação entre os fluxos em diferentes posições ao longo da trajetória da part́ıcula.

Afortunadamente, um poderoso teorema derivado por Liouville pode ser aplicado

para esta questão.

O teorema de Liouville descreve a densidade de part́ıculas no espaço de fases, um

espaço no qual as coordenadas são as usuais coordenadas espaciais e os momentos

conjugados. Seja a coordenada espacial q e o momento conjugado p, para um caso

adimensional (ver Figura B.1). A densidade de part́ıculas no espaço de fases f(p, q, t)

representa o número part́ıculas as quais estão em p, q por unidade de ∆p e por

unidade de ∆q no tempo t. O número de part́ıculas no intervalo q1 para q2 e p1 para

p2 esta dado por

N(t) =

∫ p2

p1

∫ q2

q1

f(p, q, t)dpdq. (B.1)

Na Figura B.1 o número de part́ıculas que entra o elemento ∆p∆q em uma uni-

dade de tempo através do lado esquerdo da caixa é f(p, q)∆pq̇(q), avaliado em

p, q, enquanto o número de part́ıculas abandonando o elemento sobre a direita é

f(p, q + ∆q)∆pq̇(q + ∆q). A diferença nestas duas quantidades é a taxa na qual as

part́ıculas acumula no elemento de espaço de fases devido à correntes através das

paredes verticais:

∂f

∂t

∣∣∣∣
q

·∆p ·∆q = f(p, q)∆pq̇|q − f(p, q)∆pq̇|q+∆q. (B.2)

1Esta seção foi extraido de Walt (1994).
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∂f

∂t

∣∣∣∣
q

=
1

∆q
{f q̇|q − f q̇|q+∆q}

= − ∂

∂q
(f q̇) quando ∆q → 0 (B.3)

Considerações similares aplicados para as paredes superior e inferior dos elementos

∆p∆q:
∂f

∂t

∣∣∣∣
p

= − ∂

∂p
(fṗ). (B.4)

A taxa total de incremento na densidade de part́ıculas no elemento é a soma destes

dois termos:
∂f

∂t
= − ∂

∂q
(f q̇)− ∂

∂p
(fṗ), (B.5)

expandindo o lado direito e usando as equações de Hamilton:

q̇ =
∂H

∂p
, ṗ = −∂H

∂q
, (B.6)

dá

∂f

∂t
= −q̇ ∂f

∂q
− f

∂q̇

∂q
− ṗ

∂f

∂p
− f

∂ṗ

∂p

= −q̇ ∂f
∂q
− f

∂2H

∂p∂q
− ṗ

∂f

∂p
+ f

∂2H

∂p∂q

ou
∂f

∂t
+ q̇

∂f

∂q
+ ṗ

∂f

∂p
= 0 =

df

dt
. (B.7)

A derivada total com respeito ao tempo é a mudança na densidade de part́ıculas

no espaço de fases quando a posição no espaço de fases move-se com as part́ıculas.

A Equação (B.7) mostra que se os movimentos das part́ıculas individuais podem

ser descritos por uma hamiltoniana, então a densidade no espaço de fases ao longo

de uma trajetória dinâmica permanece constante. Este teorema extremamente útil

aplica-se mesmo que o momento das part́ıculas muda, assim como sua posição como

um resultado das forças.

Na Figura B.1 as part́ıculas que estão no elemento de volume de espaço de fases t1,

no tempo t1, será movido para a caixa etiquetada t2, no tempo t2. A Equação (B.7)

indica que a densidade no espaço de fases das part́ıculas não muda. Se as forças não

criam ou destroem part́ıculas, então o número de part́ıculas na caixa em t2 é igual

ao número em t1. Este fato, e a igualdade das densidades das part́ıculas, requer que
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t1

t2

p,q

p+∆p,q p+∆p,q+∆q

p,q+∆q

q

p

FIGURA B.1 - Trajetória de um grupo de part́ıculas no espaço de fases unidimensional. O peŕımetro
que encerra o grupo de part́ıculas é distorcido, mas permanece a mesma área.

225



o volume de um elemento no espaço de fases contendo um grupo de part́ıculas seja

preservado quando a distribuição de part́ıculas desenvolve-se no tempo. Por tanto,

a área da caixa em t2 igual que do da caixa em t1, mesmo não entanto a forma em

t2 pode ser completamente distorcida.

A Equação (B.5) pode ser generalizado para três dimensões, sendo o resultado

df(q1, q2, q3; p1, p2, p3; t)

dt
=
df(q,p, t)

dt

=
∂f

∂t
+

3∑
i=1

∂f

∂qi
q̇i +

3∑
i=1

∂f

∂pi

ṗi = 0 (B.8)

Em uma pesquisa de radiação capturada, a população de part́ıculas são usualmente

descritos em termos dos fluxos antes do que das densidades no espaço de fases. Aqui,

para aplicar o teorema de Liouville é necessário relacionar o fluxo com a densidade

no espaço de fases. Esta relação será derivada descrevendo o número de part́ıculas

cruzando uma área por unidade de tempo em termos do fluxo e em termos da

densidade no espaço de fases. Equacionando estas duas quantidades, então ter-se-á

a relação desejada.
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