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Resumo

Nuvens moleculares sdo regioes interestelares formadas por gas e poeira e podem ser
estudadas como possiveis fontes multi-mensageiras, emissoras de raios coésmicos, raios
gama e neutrinos. Os raios césmicos sao particulas carregadas relativisticas, compostas
principalmente por nucleos atéomicos, como prétons e particulas alfa, e elétrons. Essas
particulas, durante sua propagacao pelo meio interestelar, podem interagir com nuvens
moleculares, causando varias alteracoes fisico-quimicas, como aquecimento do gés e de graos
de poeira e formacao e destruicdo de moléculas. A interacao de raios cdsmicos com nuvens
moleculares gera a ionizacao do gas interestelar e aumenta a taxa de aquecimento, o que
pode alterar a estabilidade da nuvem e facilitar ou inibir o colapso gravitacional, processo
crucial para o nascimento de novas estrelas. Além do mais, a interacao dos raios césmicos
com nuvens moleculares produz particulas secundarias hadronicas, eletromagnéticas e
muonicas via diferentes processos fisicos. O objetivo deste trabalho é investigar os
mecanismos fisicos de interagao de raios cosmicos, de diferentes composi¢oes quimicas
e energias, com uma nuvem molecular tipica (massa de 5400 M contendo dtomos de
H e C, tamanho de ~ 4,8 pc e densidade numérica média de ~ 300 cm™3) através do
método de simulagao de Monte Carlo Geant4. Assim, a energia depositada em diferentes
camadas da nuvem e os espectros de hadrons, raios gama e neutrinos que emergem da
mesma sao investigados. Muitas nuvens moleculares estao relativamente préximas de
remanescentes de supernovas, fontes intensas de raios césmicos. A nuvem molecular
de Perseus pode fornecer um ambiente ideal para estudar como esses eventos violentos
impactam as nuvens proximas, enriquecendo o meio interestelar com elementos pesados e
energia. Deste modo, investigou-se também a interagao de raios césmicos com a nuvem
molecular de Perseus, a qual é uma regiao de formacao estelar localizada na constelagao
de Perseus, a aproximadamente 1000 anos-luz da Terra. Ela ¢ uma grande nuvem de gés e

poeira interestelar, repleta de regioes densas e frias onde novas estrelas estao se formando.

Palavras-chave: Nuvens moleculares. Raios cosmicos. Raios gama. Neutrinos. Geant4.



Abstract

Molecular clouds are interstellar regions formed by gas and dust and can be studied
as possible multi-messenger sources, emitting cosmic rays, gamma rays, and neutrinos.
Cosmic rays are relativistic charged particles, composed mainly of atomic nuclei, such
as protons and alpha particles, and electrons. These particles, during their propagation
through the interstellar medium, can interact with molecular clouds, causing various
physicochemical changes, such as gas and grain heating and molecular formation and
destruction. The interaction of cosmic rays with molecular clouds generates the ionization
of interstellar gas and increases the heating rate, which can alter the stability of the cloud
and facilitate or inhibit gravitational collapse, a crucial process for the birth of new stars.
Furthermore, the interaction of cosmic rays with molecular clouds produces hadronic,
electromagnetic, and muonic secondary particles via different physical processes. This work
aims to investigate the physical mechanisms of cosmic-ray interaction, of different chemical
compositions and energies, with a typical molecular cloud (mass 5400 Mg containing
H and C atoms, size of ~ 4.8 pc and average number density ~ 300 cm™3) using the
Geant4 Monte Carlo simulation method. Thus, the energy deposited in different cloud
layers and the spectra of hadrons, gamma rays, and neutrinos that emerge from the
cloud are investigated. Many molecular clouds are relatively close to supernova remnants,
which are intense sources of cosmic rays. The Perseus molecular cloud may provide an
ideal environment to study how these violent events impact nearby clouds, enriching the
interstellar medium with heavy elements and energy. In this way, we also investigated the
interaction of cosmic rays with the Perseus molecular cloud, which is a star-forming region
located in the constellation Perseus, approximately 1000 light-years from Earth. It is a
large cloud of interstellar gas and dust, filled with dense, cold regions where new stars are

forming.

Keywords: Molecular clouds. Cosmic rays. Gamma rays. Neutrinos. Geant4.
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1 Introducao

Em 1912, o fisico austriaco Victor Franz Hess voou vérias vezes em um baldao em
areas préoximas do solo e em altitudes mais elevadas, realizando medidas da ionizacao do
ar atmosférico [1]. Hess, munido de um eletroscépio associado a um detector de ionizagao,
constatou que a uma altitude de 5300 m a taxa de ionizacao era cerca de trés vezes maior
que a do nivel do mar e concluiu que a radiagdo penetrante na atmosfera vinha de cima, de
algum ponto do espago. Hess concluiu, apos suas investigagdes, que a ionizagao observada
era devida a acao de uma radiagao desconhecida, altamente penetrante, proveniente do
espago, os raios cosmicos. Pela descoberta da radiagao césmica, Victor Hess recebeu o
Prémio Nobel em 1936 [2].

Os raios cosmicos sao particulas relativisticas, altamente energéticas, que se propa-
gam pelo espaco galdctico e intergaldctico. Sdo compostos majoritariamente por ntcleos
atomicos, como prétons, particulas alfa e elementos mais pesados, e elétrons e positrons
[3, 4]. Os raios césmicos se comportam como fonte de calor ao se propagarem pelo meio
interestelar, em particular em nuvens moleculares densas [5]. Os raios cosmicos de origem
galactica e extragalactica, ao interagirem com tais nuvens, depositam energia em suas
camadas, ionizando o gas de hidrogénio molecular [6, 7]. A ionizacdo causada pelos raios
cosmicos contribui para o aquecimento do gas interestelar, o que pode alterar a taxa de
colapso gravitacional e, consequentemente, o processo de formacao estelar. Este efeito tem
sido amplamente estudado, pois os raios césmicos podem afetar a estabilidade das nuvens

e modificar a distribuicdo da massa de gas necesséria para a formacao de estrelas [8].

Nuvens moleculares sao compostas por gas e graos de poeira, geralmente formadas
por hidrogénio ionizado e carbono [9]. Embora haja outros elementos, como nitrogénio,
oxigénio e ferro, sua influéncia é insignificante. Acredita-se que esses graos de poeira de
carbono tenham um didmetro da ordem de 10~ m, e seu percentual em nuvens moleculares
é inferior a 1% [10, 11]. Apesar da grande variedade de moléculas, a maioria esta presente
em nuvens de maior densidade, o que pode ser de grande interesse para a astroquimica
[12] e astrobiologia [13].

A irradiagdo de nuvens moleculares por raios césmicos resulta em varias alteragoes
fisicas e fisico-quimicas que vao desde a energia depositada que aquece a nuvem e formagao
de particulas (cascatas intranucleares) até ruptura molecular e eventual formagao de novas
espécies [14, 5]. Todas as particulas produzidas durante as interagoes (prétons, néutrons,
muons, pions, elétrons, fotons, etc.) interagem com o meio via diferentes processos fisicos,
depositando energia de forma direta ou indireta. Varios esforgos foram realizados com

o objetivo de compreender a deposicao de energia em diferentes regioes da nuvem por
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diferentes particulas de raios césmicos [5, 10, 15, 16, 17, 18, 19].

A nuvem molecular de Perseus é uma das regioes de formacao estelar mais proximas e
acessiveis da Terra, o que a torna essencial para o estudo dos raios césmicos e suas interagoes
com nuvens moleculares. A nuvem molecular de Perseus oferece uma oportunidade tnica
para estudar a propagacao dos raios césmicos em uma nuvem molecular densa, fornecendo
informagoes sobre o comportamento desses raios em ambientes que bloqueiam parte de
sua entrada. A densidade e a composicao da nuvem afetam como os raios césmicos
se espalham e interagem com as particulas locais, permitindo aos cientistas investigar
como essas particulas se dissipam em diferentes regides da galdxia e contribuem para a
evolugao do meio interestelar [20]. A realizagdo de simulagoes da penetracdo e propagacao
de raios césmicos ajuda a compreender melhor como essas particulas perdem energia,
ionizam o gés e se espalham em nuvens moleculares densas. Esses estudos tém implicac¢oes
para o ciclo de vida das nuvens e a formacao de estruturas estelares dentro delas, uma
area fundamental para entender o impacto dos raios cosmicos em galaxias com nuvens

moleculares semelhantes [21].

Em geral, as nuvens moleculares sdo cada vez mais vistas como fontes multi-
mensageiras de informagao astrofisica, pois emitem diferentes tipos de sinais [22, 23, 24].
A interacao de raios césmicos com o gas da nuvem gera emissoes de raios gama, que
podem ser detectadas por telescopios como o Fermi-LAT! [25], H.E.S.S.% (The High Energy
Stereoscopic System) [26] e MAGIC? (Major Atmospheric Gamma-Imaging Cherenkov
Telescope) [27] e outros detectores de alta energia. Essas emissoes sdo fundamentais para
entender o papel dos raios cosmicos na evolugdo das nuvens moleculares e na distribuicao
de particulas energéticas no espaco interestelar [28]. Além disso, pode ocorrer também a
producao de neutrinos em regides de formacao estelar intensa, que sdo particulas de dificil
deteccao devido a sua baixa intera¢do com a matéria [29, 30]. A detecgao de neutrinos
vindos de areas préximas a nuvens moleculares ajudaria a identificar regides de atividade

astrofisica extrema e eventos como explosoes de supernovas e fusoes de objetos compactos.

O contetido abordado nesta dissertacao é dividido da seguinte forma: no capitulo
2, abordamos a fisica dos raios césmicos, como composi¢ado quimica e os mecanismos de
propagacao e aceleracao destas particulas. No capitulo 3, investigamos como as nuvens
moleculares sdo formadas, sua composi¢ao quimica, densidade e temperatura. Os processos
fisicos envolvidos na interacao dos raios césmicos com nuvens moleculares sao descritos no
capitulo 4, o estudo da nuvem molecular de Perseus juntamente com os processos fisicos
responsaveis pela interagao dos raios césmicos com a nuvem no capitulo 5, enquanto o
software de andlise das interacoes é abordado no capitulo 6. Os resultados obtidos neste

trabalho, como a deposicao de energia pelos raios cosmicos em diferentes regioes da nuvem

1 <https://glast.sites.stanford.edu/>
<https://www.mpi-hd.mpg.de/HESS />

3 <http://www.magic.iac.es/>


https://glast.sites.stanford.edu/
https://www.mpi-hd.mpg.de/HESS/
http://www.magic.iac.es/
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molecular, bem como os espectros de hadrons, raios gama e neutrinos que emergem da

nuvem sao descritos no capitulo 7.
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?2 Raios Cdésmicos

Os raios césmicos sao particulas carregadas altamente energéticas originadas dentro
e fora da nossa galdxia, os quais chegam a Terra com um espectro de energia que se
estende desde 10 MeV até acima de 10% eV [31]. Sdo constituidos majoritariamente por
prétons e por outros nucleos atomicos, mas ha também elétrons, positrons, antiprotons,
neutrinos e fétons gama. As particulas de raios cosmicos viajam a velocidades préximas a
da luz e algumas delas sdo as particulas mais energéticas ja observadas na natureza [32].
Embora os raios césmicos tenham sido descobertos em 1912, suas fontes e mecanismos
de propagac¢ao sao ainda um mistério a ser desvendado. Assim, este capitulo fornece
uma visao geral das propriedades dos raios cosmicos e descreve as teorias mais comuns a

respeito dos mecanismos de aceleragao e propagacao destas particulas.

2.1 Origem e Espectro de Energia

O espectro de energia dos raios coésmicos se estende desde 10 MeV até acima de
10% eV, e pode ser descrito por uma lei de poténcia dN/dE o« E~?, indicando processos
fisicos de aceleracao nao térmica de particulas [33]. O indice espectral é da ordem de
a =~ 2,7 abaixo da regiao do joelho do espectro em 5x10 eV, e a ~ 3 entre a regido
do joelho e tornozelo em 3x10'® eV. Acima da regiao do tornozelo do espectro, a ~ 2,6
seguido por uma supressao no fluxo de raios césmicos para energias acima de 4x10' eV
[34]. A Figura 1 mostra um compilado de resultados experimentais do espectro diferencial
de energia dos raios césmicos de diferentes composicdes quimicas. A compreensao da
origem das caracteristicas do fluxo de raios césmicos é fundamental para identificar as
fontes galacticas e extragalacticas emissoras destas particulas, bem como os mecanismos

fisicos de aceleracao e propagacao de particulas.

Até a regiao do joelho do espectro de energia, o fluxo de particulas é suficientemente
alto, sendo possivel medir sua composicao de forma direta [36]. Varios pesquisadores
acreditam que os raios cosmicos com energia abaixo da regiao do joelho é de origem
galactica [37], enquanto para energias maiores as particulas sdo de origem extragalctica
[38]. Para energias a partir de 1 EeV, o fluxo de particulas é da ordem de 1 particula
por metro quadrado por ano, impossibilitando sua detec¢cdo de maneira direta. Assim, o
espectro de energia pode ser obtido indiretamente através de medidas das propriedades
dos chuveiros atmosféricos extensos induzidos pela particula de raio césmico no topo da
atmosfera [39, 40]. A regido do joelho pode ser interpretada como uma superposi¢ao do

espectro de energia de diferentes nicleos, os quais exibem um corte em diferentes energias.

Assumindo que o espectro de energia dos raios cosmicos abaixo de 10 eV é de
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Figura 1 — Espectro de energia dos raios césmicos. Fonte: [35].

origem galactica, a regiao do joelho reflete que a maioria dos aceleradores césmicos na
galdxia atingiu seu limite para aceleracao de prétons de raios cosmicos [41]. Alguns tipos
de remanescentes de supernova sao considerados como nao eficazes para acelerar prétons
acima de 10'° eV [42]. Além do mais, efeitos de propagacao e confinamento na galdxia
também precisam ser considerados [43]. Os experimentos KASCADE-Grande (KArlsruhe
Shower Core and Array DEtector — Grande)' [44] e Fly’s Eye? [45] reportaram observagoes

de um segundo joelho no espectro de energia em aproximadamente 4x 107 V.

Em relacao & regidao do tornozelo em aproximadamente 10* eV, uma possivel
explicacao para o achatamento do espectro é a sobreposicao de uma populagao de particulas

mais energéticas sobre uma populagdo menos energética, i.e., um fluxo de particulas

<https://www.iap.kit.edu/kascade/english /index.php>

2 <http://astro.vaporia.com/start /flyseye.html>


https://www.iap.kit.edu/kascade/english/index.php
http://astro.vaporia.com/start/flyseye.html
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extragaldcticas comega a dominar sobre um fluxo galactico [46]. Uma outra possivel
explicacao ¢ a interagao de prétons extragalacticos com a radiagao césmica de microondas
(Cosmic Microwave Background - CMB), p+~v — e~ + et +p, a 2,7 K [47]. Entretanto, a
origem da regiao do tornozelo nao é totalmente compreendida, e, portanto, ¢ um assunto

de fundamental importéncia para a pesquisa em raios césmicos [48].

Se o fluxo de raios cosmicos a altas energias é de origem cosmoldgica, portanto,
deveria haver uma supressao do espectro para energias a partir de 5x10'Y eV previsto
pelo corte GZK (devido ao nome dos pesquisadores que o propuseram, Greisen-Zatsepin-
Kuzmin, nos anos 1960) [49, 50], resultante das interagdes inelasticas de prétons ultra
energéticos com os fétons da CMB. O produto destas colisdes serd uma ressonancia que ira

decair em um proton de mais baixa energia e em um pion neutro com energia da ordem

de 300 MeV [51].

2.2 Composicao Quimica

A composicao quimica dos raios coésmicos, em uma primeira aproximagcao, é bas-
tante semelhante aquela do meio interestelar. Todos os elementos quimicos presentes
na tabela periddica estao presentes na composicao dos raios cosmicos galacticos, sendo
aproximadamente 87% de prétons, 12% de particulas alfas e apenas 1% de ntcleos pesados.
A composi¢ao quimica dos raios cosmicos, para energias até alguns TeV, pode ser estudada
por meio de experimentos envolvendo balbes estratosféricos [52] e satélites [53]. A Figura
2 mostra a abundancia relativa de nicleos que compoem os raios cosmicos, com nimero
atomico até 40, em comparacao com a abundancia relativa do sistema solar. Podemos
observar uma similaridade entre as distribui¢oes, implicando que a origem de sua composi-
cao é a nucleossintese estelar®. Entretanto, ha certos grupos de elementos que estdo em
maior abundancia nos raios coésmicos, como Ti, Sc, B, Be, Li. A variacdo na abundancia
de tais elementos deve-se a interacao dos raios cosmicos com a matéria galactica devido ao
processo de espalacao?. Logo, esses elementos sdo conhecidos como elementos secundarios

na composicao quimica dos raios césmicos [51].

Outro ponto crucial é a diferenca entre as abundancias relativas de H e He, os quais
sao menos abundantes nos raios cosmicos do que no sistema solar. Esta discrepancia pode
ser explicada pela alta energia de ionizacao destes elementos. Entretanto, vale ressaltar que
a composicao quimica dos raios césmicos varia com a energia do raio césmico primério [54].

Esta variagao torna-se um ponto importante na compreensao dos mecanismos de aceleragao

3 Processo de formacao de elementos quimicos mais pesados a partir de elementos mais leves dentro das

estrelas, através de reagdes nucleares que ocorrem em seus ntcleos ou camadas externas, dependendo
da fase evolutiva da estrela.

Reagao nuclear natural que ocorre causando a nucleossintese, que é o processo de criacao de novos
nicleos atémicos a partir dos nticleos pré-existentes (prétons e néutrons) [51].
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e propagacao destas particulas. Assim, podemos concluir que a maior abundéancia de

elementos que compoem os raios cosmicos sao H, He, N, O, Ne, Mg, Si e Fe.

8
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Figura 2 — Abundéncia elementar dos raios césmicos em comparagao com a composi¢ao
do sistema solar. As abundancias estao normalizadas em relagao ao Si=103.
Fonte: [55].

2.3 Fontes e Mecanismos de Aceleracao

Existem duas perguntas fundamentais em relagao a aceleracao de raios cosmicos:
quais sao as fontes capazes de acelerd-los, e quais mecanismos de aceleragao estao em
acao. A partir de métodos indiretos, determinou-se o Sol como fonte emissora de raios
cosmicos na faixa de energia até 10° eV [56], denominados de raios césmicos solares.
Para energias acima de 10? €V, devemos expandir a busca por tais fontes, e dentro da
nossa galaxia podemos encontra-las [51]. Os raios césmicos de origem galdctica podem ser
acelerados por remanescentes de supernova’® devido a estes remanescentes apresentarem um
campo magnético com alta intensidade [57], maior que o do meio interestelar. Acredita-se
que particulas com o espectro de energia entre 10° eV e 10'° eV sdo aceleradas pelos

remanescentes de supernovas [58]. O mecanismo de aceleragao destes raios césmicos é a

> Remanescente de supernova é a estrutura que sobra apés a explosio de uma estrela massiva em uma

supernova. Ele é composto pelos detritos ejetados pela explosdao, juntamente com a onda de choque
que esses detritos geram ao se expandirem pelo espago interestelar.
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aceleragao estatistica, a qual é conhecida como mecanismo de aceleragdo de Fermi. Este
mecanismo foi proposto por Enrico Fermi em 1949 [59], para tentar explicar como as
particulas relativisticas ganham energia através de colisdes com nuvens interestelares [60].
O ganho de energia ocorre apés as particulas serem repetidamente espalhadas por nuvens
interestelares. Estas nuvens atuam como espelhos magnéticos refletindo as particulas. A

Figura 3 mostra uma ilustracao esqueméatica do processo de aceleracao difusa dos raios

césmicos.
supernova Frente de choque
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Figura 3 — Ilustracao esquematica do processo de aceleracao difusa dos raios cdésmicos.
Fonte: Autor.

O ganho de energia médio da particula apés uma colisao é [61]:

AE\ 8 /V\?
i Q. () , (2.1)
E 3\c
onde V ¢ a velocidade da nuvem e a particula se move com velocidade relativistica,
v & ¢. Este processo de aceleracao é conhecido como o mecanismo de aceleragao de Fermi

de segunda ordem (vide Figura 4) visto que a energia depende da velocidade ao quadrado

com que a nuvem magnetizada se move.

A partir da Equagao 2.1, podemos derivar a taxa de energia calculando o tempo

médio entre as colisoes da particula como:

dE 4 (v?
& _Z(L)E=aE 2.2
dt 3<0L> o (22)

sendo L o caminho livre médio entre as nuvens [61]. Resolvendo a equagao de perda
difusa em estado estacionario e, levando em consideragao essa taxa de energia, podemos

determinar o espectro de energia N(F) como [61]:

N(E)dE = const. x E~UFV/ames)qp (2.3)

onde T.s € 0 tempo caracteristico para uma particula permanecer na regiao de aceleragao.
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11

following collision head-on collision

Figura 4 — Representagdao do mecanismo de aceleracao de Fermi de segunda ordem ordem.
Fonte: Autor (adaptado de [63]).

downstream — > upstream downstream < — upstream

Figura 5 — Representacao do mecanismo de aceleracao de Fermi de primeira ordem. Fonte:
Autor (adaptado de [63]).

Embora o mecanismo de Fermi de segunda ordem consiga explicar o espectro
de energia descrito por uma lei de poténcia, ele é ineficiente para acelerar particulas
carregadas a energias ultra altas. Além do mais, este mecanismo falha em explicar o indice
espectral de 2,7 na lei de poténcia do espectro. Este indice é obtido através da incerteza na
combinagao de aTes. [60]. Assim, este modelo foi modificado em 1970 [62] com o objetivo
de descrever os processos de aceleragdo de maneira mais eficiente, o qual é conhecido como
mecanismo de aceleragao de Fermi de primeira ordem.

Para o mecanismo de aceleragao de Fermi de primeira ordem, o ganho médio de
1%

e’

mais eficiente, principalmente para valores relativamente altos de V' [61]. Quando a

energia das particulas para cada colisao ¢ linear em =, o que torna o processo de aceleracao
particula altamente energética colide com uma frente de onda de cima para baixo ou
debaixo para cima, ha uma forte simetria devido a distribuicao isotrépica de velocidades
da particula no sistema referencial onde a nuvem interestelar estd em repouso em ambos

os lados da onda de choque, como mostra a Figura 5.

O ganho médio de energia da particula em ambas as formas de atravessar as ondas

de choque é dado por:

()1
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Ve

A energia média da particula ap6s uma colisao ¢ definida como E = SEp, com 3 = -

FEy a energia inicial da particula.

Considerando P, a probabilidade de que a particula escape da regidao de aceleracao
apds uma colisao e (1—P.g.) a probabilidade da particula permanecer na regiao de aceleragao

[61]. Pela teoria cinética,

Pa=3 (). (2.5)

O espectro de energia pode ser obtido como,

InPesc

N(E) = dE = const. x E~'"" w8 dE. (2.6)

Substituindo as Equagdes 2.4 e 2.5 na Equagao 2.6 temos [61],

N(E)dE = const. x E2%dE. (2.7)

O mecanismo de aceleragdo de Fermi de primeira ordem é bastante eficiente, visto
que baseia-se na colisao de particulas carregadas com ondas de choque, as quais estao
presentes em distintos ambientes astrofisicos. Embora o indice espectral obtido seja
diferente do observado (2,7), ele é um valor numérico fixo e ndo uma expressao como no

mecanismo de Fermi de segunda ordem.

As possiveis fontes no cendrio astrofisico que envolve o mecanismo de primeira
ordem sao as explosdes de raios gama (Gamma-Ray Bursts - GRBs)® [64], os niicleos
ativos de galdxias (Active Galactic Nuclei - AGNs)” [65] e Pulsos Magnéticos em Estrelas
de Néutrons (Magnetares)® [66]. Ambas podem emitir particulas carregadas e até mesmo

neutrinos com energias muito elevadas.

2.4 Propagacao

O raio césmico, ao sair da fonte astrofisica, deve atravessar o meio interestelar até
chegar a Terra, caso a particula seja produzida na nossa galaxia. Se a origem da mesma
for extragalactica, ela deve atravessar o meio interestelar da galaxia que a originou, o meio

intergaldctico e o meio interestelar da nossa galdxia até atingir a Terra [51].

Quando falamos da propagacao de raios césmicos, levamos em consideragao alguns
processos fisicos que ocorrem, como a difusdo dessas particulas relativisticas com um

coeficiente dado por [67]:

6 S3o eventos cosmicos extremamente energéticos que emitem grandes quantidades de radiacio na forma

de raios gama em curtos periodos de tempo.

Sao regides extremamente luminosas no centro de algumas galdxias, alimentadas pela presenca de um
buraco negro supermassivo.

Magnetares sdo um tipo especial de estrelas de néutrons que possuem campos magnéticos extremamente
intensos.
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D= Ci'y (2.8)

sendo D o coeficiente de difusdo dos raios césmicos, ¢ a velocidade da luz, f = v/c
relacionando v como a velocidade relativa da particula e v = 1/4/1 — 52 o fator de
Lorentz. Outro fator é o processo de transporte das particulas carregadas, que chamamos
de convecgao dos raios coésmicos, o qual é responsavel por mostrar como o fluxo dessas
particulas varia a medida que elas se propagam no meio interestelar, o qual pode ser

descrito como [67]:

V - aN,(E) (2.9)

sendo V representando o transporte de particulas devido ao seu movimento macroscépico
no meio e wV;(E) a velocidade da particula no meio interestelar. A Equacao 2.9 representa
o movimento da particula no meio em que ela se encontra. A taxa de mudanga na energia

, %, sofre processos na perda de energia e também
de re-aceleracao. No processo de perda de energia, consideramos % como negativo, e no

processo de re-aceleracao, como positivo.” b;(E), no geral, representa a variagao da energia

da particula no processo de propagacao

das particulas devido aos processos fisicos de aceleracao e re-aceleragao, assim, temos que

[67):

_dE
Codt
Além disso, devemos levar em consideracao a fonte Q;(F,t) e as perdas dos niicleos por

bi(E) (2.10)

colisdo ou até mesmo decaimento, ou seja [67]:

pilN; (2.11)
representando perdas por colisoes ou decaimentos dos ntcleos:
_vpo; 1 vp 1

; — =t - 2.12

sendo p a densidade do meio e v a velocidade da particula. O termo \; = m/po; representa
o caminho livre médio da particula e 1/ y7; o decaimento das particulas instaveis. Devemos
ressaltar também que o termo referente a cascata dos raios cosmicos de alta energia é dado
por [67]:
vp /daik(Ea E,) / /
— ————n(E")dE". 2.13
Wy [ ) (213
O somatoério descreve a producao de particulas secundarias devido a interacao de

particulas, como particulas £ podem gerar particulas i. O termo integrado do;, d(E, E')/dFE

9 O processo de re-aceleracio ocorre principalmente quando os raios césmicos estdo sujeitos a campos

magnéticos intensos, podendo ganhar energia enquanto o processo de aceleracao relacionado a colisoes
das particulas.
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representa a se¢ao de choque diferencial indicando processos de transferéncia de energia

de particulas do tipo k para 7 e ng(E’) densidade das particulas £ com uma dada energia.

Podemos ter uma expressao tnica que descreva todos os processos relacionados a
fisica de propagacao dos raios césmicos com todos os efeitos mencionados acima, conforme

observado em [67]:

N _y. (D;VN;) — i[bi(E)Ni(E)] — V- iN;(E)+
ot OF 2,10
d i E,E/ , f :
+Qi(E,t) — piN; + % S /”CSE)Nk(E VdE.

K>i

A equacao 2.14 contém todos os processos responsaveis pela propagacao dos raios cosmicos
como: difusao, ganho e perda de energia, conveccao, fontes iniciais, as perdas por colisoes

e a cascata intranuclear das particulas que sao geradas.

2.5 Deteccao

Para fluxos de raios césmicos com energia abaixo de 10'* eV, medidas diretas sio
aplicaveis com detectores operando a niveis elevados da atmosfera. Porém, para energias
maiores, o fluxo de particulas é menor, sendo necessarias medi¢oes indiretas através das
propriedades do Chuveiro Atmosférico Extenso (CAE). Esta técnica de medi¢ao permite
a utilizacdo de grandes detectores, operando no solo, para uma melhor aquisicao dos
dados estatisticos, referentes aos fluxos em altas energias. Atualmente, um dos maiores
observatorios responsaveis pela aquisicao desses dados é o observatorio Pierre Auger,

localizado no oeste da Argentina!®.

Neste trabalho foram utilizados fluxos de raios césmicos de diferentes composig¢oes
quimicas obtidos por diferentes missoes espaciais (AMS-02'", CALET'?, Fermi-LAT",
CREAM!'" PAMELA, TRACER', DAMPE!® e BESS-Polar II), que estao presentes no
Cosmic Ray Data base [68]. Estes dados foram utilizados como entrada na simulagao via
Geant4 (for GEometry ANd Tracking 4)'7, o qual é um kit de ferramentas que permite
simular detectores e meios onde particulas podem interagir. Os espectros de raios césmicos
utilizados na simulagao sao mostrados na Figura 6. Uma breve descricao das missoes

espaciais utilizadas neste projeto é feita abaixo.

10
11
12
13
14
15

<https://www.auger.org/>
<https://ams02.space>
<https://calet.phys.lsu.edu>
<https://fermi.gsfc.nasa.gov>
<https://cosmicray.umd.edu>
<https://stratocat.com.ar>

16 <https://dpnc.unige.ch>

17 <https://geant4.web.cern.ch />
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Figura 6 — Espectro de raios cosmicos primarios coletados de diferente missoes espaciais.
Fonte: Autor.

O Experimento AMS-02 (Alpha Magnetic Spectrometer), ativo desde 2011, foi
projetado para estudar raios césmicos de alta energia no espaco. O objetivo principal do
AMS-02 é entender a composi¢ao e o comportamento dos raios césmicos, buscar evidéncias
de matéria escura e tentar identificar antimatéria primordial no universo. Este experimento
auxilia nos estudos sobre a formacgao do universo, busca pela evidéncia de matéria escura
assim como investigagdo da antimatéria. Ele se destacou por coletar os primeiros dados de
anti-Hélio, antes nunca detectados [69]. Dados de medidas de elétrons, prétons e nicleos
de He, C e Fe coletados pelo experimento AMS-02 [68] foram utilizados neste trabalho. O
experimento segue em operagao e continua gerando dados valiosos para a astrofisica e a

fisica de particulas.

O experimento CALET (Calorimetric Electron Telescope) é um telescépio espacial
projetado para investigar particulas de alta energia no espaco, como elétrons, prétons e
nicleos de raios cosmicos [70]. Foi langado em agosto de 2015 e tem como principal objetivo
estudar a origem, aceleragao e propagacao de raios cosmicos no universo, além de procurar
sinais indiretos de matéria escura e fendmenos astrofisicos extremos. O experimento mede
com alta precisao fluxos de elétrons e pdsitrons em energias entre 1 GeV e 20 TeV [71],
que ajudam a identificar fontes astrofisicas, como pulsares ou explosoes de supernova,
que podem produzir particulas energéticas na busca por matéria escura. Ele analisa a
abundancia de elementos nos raios césmicos, desde o hidrogénio [72] até o ferro [73] (Z =1
a 40), para entender melhor os processos de aceleragao e transporte no espago interestelar.

Além do mais, também detecta raios gama de alta energia [74], permitindo observar eventos
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como explosoes de raios gama [75] e emissoes de outras fontes exéticas. Dados de medidas

de prétons e nicleos de C e Fe coletados pelo CALET [68] foram utilizados neste trabalho.

O Fermi é um telescépio espacial da NASA de raios gama designado a explorar a
energia do universo. Ele foi lancado em junho de 2008 e revolucionou a astrofisica de altas
energias, permitindo a observagao de eventos e objetos extremos, como pulsares, buracos
negros, explosoes de raios gama e interagoes de particulas de alta energia. Os objetivos
cientificos do Fermi sao identificar e mapear objetos emissores de raios gama, buscar
por sinais indiretos de aniquilagdo ou decaimento de particulas de matéria escura [76],
especialmente na emissao de raios gama no centro da Via Lactea e investigar fendmenos
como aceleragao de particulas em jatos relativisticos [77] e emissoes de buracos negros
supermassivos. O LAT (Large Area Telescope) é seu principal instrumento e foi projetado
para detectar raios gama em energias de 20 MeV a mais de 300 GeV. Outro componente
do satélite Fermi é o GBM (Gamma-ray Burst Monitor) que detecta explosoes de raios
gama em energias mais baixas, entre 8 keV e 40 MeV. Ativo desde 2008, o Fermi-LAT
contribuiu com medidas do espectro de energia de elétrons e podsitrons na faixa de energia
entre 7 GeV e 2 TeV [78].

O CREAM (Cosmic Ray Energetics and Mass) é um experimento para determinar
a composicao quimica dos raios césmicos até a regiao do joelho (~ 10'° eV) do espectro de
energia [79], que esta associado a limita¢oes nos mecanismos de aceleragdo ou propagagao.
Esta regiao do espectro pode ser explicada pela aceleragao de particulas por supernova de
acordo com o mecanismo de acelera¢ao de Fermi [80]. Observagoes do CREAM sugeriram
que a mudanca na inclinac¢ao do espectro de energia dos raios cosmicos acima de 1 PeV pode
estar relacionada a perda de confinamento de particulas em campos magnéticos galacticos.
Outros objetivos cientificos do CREAM sao analisar como os raios césmicos interagem com
o meio interestelar ao longo de seu percurso, incluindo efeitos de espalhamento e perda de
energia e, determinar as abundancias relativas de elementos leves (como hidrogénio) até
elementos mais pesados (como ferro) em energias acima de 1 TeV por nicleo. Entre 2004
e 2016, o CREAM foi transportado por baldes estratosféricos em missdes na Antartica
[81]. Essas missoes coletaram dados importantes sobre particulas de raios césmicos em
altitudes de cerca de 40 km. Uma versao modificada foi enviada para a ISS (International
Space Station) em 2017 [82] para fornecer medigoes continuas e de longa dura¢ao em um
ambiente livre de distturbios atmosféricos. Os dados que obtemos para este trabalho sao

referentes a nucleos de Fe [68].

PAMELA (Payload for Antimatter Matter Exploration and Light-nuclei Astrophy-
sics) foi um experimento espacial langado em junho de 2006 a bordo do satélite russo
Resurs-DK1. Foi o primeiro experimento em satélite dedicado a detecgao de raios cosmicos,
com foco em identificar antimatéria (como pdsitrons e antiprétons) e medir a composigao

de niicleos leves. Foi uma missao espacial que durou entre os anos de 2006 e 2016. Dentre



36 Capitulo 2. Raios Césmicos

seus 10 anos de operacao, mediu os espectros de antiprotons até 200 GeV, positrons até
200 GeV, elétrons até 600 GeV e prétons e niucleos de hélio numa faixa de energia entre 1.2
e 0.6 TeV/n [83]. O PAMELA observou um excesso inesperado de pésitrons de alta energia
em relacdo aos elétrons nos raios cosmicos, o que pode estar relacionado a aniquilagao de
particulas de matéria escura [84] ou a fontes astrofisicas como pulsares [85]. Além do mais,
dados sobre niicleos de hidrogénio e hélio ajudaram a refinar modelos de propagacao de
raios cosmicos no meio interestelar [86]. A missao PAMELA trouxe como contribuicao
para este trabalho dados dos raios cosmicos primarios de elétrons, prétons, nicleos de He
e Fe [68].

O TRACER (Transition Radiation Array for Cosmic Energetic Radiation) foi um
experimento em balao construido e projetado na Universidade de Chicago para medir
raios cosmicos de alta energia, focando em particulas carregadas pesadas (como carbono,
oxigénio e ferro) em uma faixa ampla de energias, que vai de 1 GeV /nucleon a mais de 10
TeV /nucleon [87]. Seu principal objetivo é investigar a composigao e a propagacao dos
raios cosmicos galacticos para entender melhor sua origem e os processos de aceleragao
[88]. O TRACER foi transportado em missoes de balao de longa duragao, principalmente
na Antartica e na Suécia, onde operou em altitudes de cerca de 40 km. Essas missoes
ofereceram condig¢oes ideais para evitar os efeitos da atmosfera terrestre na deteccao de
raios cosmicos. A missdo de maior destaque ocorreu na Antartica em 2003, coletando
dados por 24 dias continuos. Dados adicionais foram obtidos em missdes subsequentes.
O TRACER mediu com alta precisao o espectro energético de nticleos como O, Ne, Si e
Fe em energias extremas, contribuindo para a compreensao dos processos de aceleracao.
Além do mais, as observagoes confirmaram que o fluxo de nicleos diminui com o aumento
da energia, mas com variagoes dependentes do elemento, sugerindo diferentes processos ou
ambientes de aceleracao. Neste trabalho, foi utilizado o espectro de energia para nicleo de
Fe medido entre 2003 e 2006 [68].

O satélite DAMPE (Dark Matter Particle Ezplorer), também conhecido como
Wukong (referéncia ao Rei Macaco da mitologia chinesa), é um satélite cientifico langado
em dezembro de 2015 pela China. Foi projetado para estudar particulas de alta energia no
cosmos, com foco na deteccao indireta de sinais de matéria escura e na analise detalhada
dos raios coésmicos e raios gama [89]. Os objetivos cientificos do DAMPE [90] consistem
na detecc¢ao de sinais de aniquilacao ou decaimento de particulas de matéria escura, como
a emissao de poésitrons e fétons em energias caracteristicas, investigacao da composigao e
o espectro de particulas carregadas (prétons, nicleos, elétrons e pésitrons) em energias
de até 100 TeV, mapeamento de fontes astrofisicas de raios gama de alta energia, como
pulsares, remanescentes de supernova e nicleos ativos de galaxias e, andlise das quebras
espectrais em raios césmicos, como a regiao do joelho no espectro de energia, para entender
os mecanismos de aceleracao e propagacao. Neste trabalho foram utilizados dados de
prétons e nucleos de He coletados pelo DAMPE [68].
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Por fim, a missao BESS-Polar 11 (Balloon-borne Ezxperiment with a Superconducting
Spectrometer Polar II) foi langada durante a campanha de balonismo polar na Antartica
no final de 2007, apds o sucesso de sua antecessora, BESS-Polar I, em 2004. A missao tem
como objetivos cientificos [91] a busca por sinais de ntcleos de anti-hélio, cuja detecgao
indicaria a presenca de antimatéria em larga escala no universo, fornecendo informacgoes
sobre a formacao do cosmos e a assimetria matéria-antimatéria; medicao dos fluxos de
particulas carregadas, como protons, antiprotons, elétrons e poésitrons, para melhorar os
modelos de propaga¢ao no meio interestelar; a investigacao do espectro de antiprétons nos
raios cosmicos, o que pode fornecer pistas sobre a aniquilacao de matéria escura ou sobre
processos de aceleragdo em fontes astrofisicas; o estudo de particulas secundarias geradas
por interagoes de raios cosmicos com o meio interestelar, contribuindo para compreender
melhor sua composigao e origem [92]. Os resultados e as tecnologias desenvolvidas para o
BESS-Polar II tém impacto direto em experimentos subsequentes, como o AMS-02 e o

DAMPE. Desta missao, utilizamos os dados de raios c6smicos de niicleos de He [68].
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3 Nuvens Moleculares

Nuvens Moleculares sdo extensas regides no espago onde gases frios e densos se
aglomeram devido a influéncia da gravidade, funcionando como locais propicios para o
nascimento de uma protoestrela! [93]. Esses objetos interestelares sdo compostos por
graos de poeira formados por carbono (C) e gas de hidrogénio ionizado (Hs). Embora
tenham uma estrutura bastante complexa e sejam dificeis de serem detectadas, por serem
moléculas homonucleares?, a composicio gasosa é a mais abundante na nuvem molecular,
representando mais de 99% de toda a sua estrutura, enquanto os graos de poeira compoem
menos de 1% [10].

3.1 Composicao Quimica de Nuvens Moleculares

As nuvens moleculares sdo nuvens de gés e poeira cujas condigoes fisico-quimicas
permitem a formacdo de moléculas. Nas regides mais quentes das nuvens moleculares,
a temperatura varia em torno de 100 a 300 K [94], facilitando a formagcao de moléculas
no interior das nuvens. Nas regioes mais frias, ¢ comum, nas nuvens moleculares densas,

ocorrer a excita¢ao de moléculas em torno de 7' ~ 3 K [95].

Em geral, as nuvens moleculares apresentam uma cor azulada devido a dispersao
da luz pelas moléculas e dtomos, mas também podem ter uma cor avermelhada devido ao
espalhamento da radiagdo por graos de poeira [96]. Existe uma diversidade de moléculas
presentes em nuvens moleculares que podem conter: hidretos, 6xidos simples, sulfetos,

derivados de acetileno, aldeidos, dlcoois, éteres, moléculas ciclicas e radicais [97].

Moléculas que podemos usar para investigar as nuvens moleculares vao das mais
simples que sdo as moléculas diatomicas como CO, CN e OH até as mais complexas
estruturas como CHz e CH, [98, 99]. Essas moléculas sao detectadas a partir de suas
linhas espectrais que sao geradas em processos de transi¢coes entre os niveis eletronicos.
Sua detecc¢ao, entdao, pode ser obtida pela faixa do infravermelho, micro-ondas ou até

mesmo radio [94].

Moléculas interestelares sao formadas em nuvens moleculares, e o agente ionizante
nestas nuvens sao os raios cosmicos (RCs) [94]. Os processos fisico-quimicos nas nuvens
ocorrem geralmente pela presenca do hidrogénio ionizado que é capaz de desencadear
reagoOes que sintetizam uma grande parte das espécies moleculares observadas. Os processos

ionizantes mais comuns que observamos nas nuvens sao [100]:

L Protoestrela é um protétipo de estrela, ou seja, um objeto candidato que se tornard estrela caso sua

massa seja grande o suficiente.

2 Moléculas formadas por 4tomos do mesmo elemento quimico.
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Hy + RC — RC+H+H' + e (2%), (3.1)
Hy + RC — RC + Hy + e (88%), (3.2)
H; + RC — RC + 2H™ + 2~ (10%). (3.3)

Os fons tém um papel importante na quimica entre os ions e moléculas nas nuvens,
auxiliando na estabilidade contra o colapso gravitacional [11]. Além disso, as particulas
de poeira presentes nas nuvens moleculares funcionam como catalisadores importantes,
podendo agregar mantos de graos de gelo com acrecao e reacao de atomos e moléculas
de gés [11, 101] e funcionam também como “protetoras” das moléculas contra a radiagdo
que poderia destrui-las [98] que sdo constituidas principalmente por carbono. Os graos de
poeira também contém “gelo sujo”, que é uma mistura de dgua contaminada com tracos

de amdnia e metano [98].

3.2 Temperatura das Nuvens Moleculares

Raios cosmicos, como mostramos, sao os principais agentes ionizantes em nuvens
moleculares. Além disso, estas particulas carregadas sao responsaveis pelo aquecimento
de graos de poeira nas nuvens [10]. Colisdes entre graos e raios cosmicos compostos por
nucleos mais pesados, como ntcleos de C e Fe, a energias até 100 MeV podem elevar a
temperatura das nuvens moleculares para entre 50 e 200 K, evaporando algumas espécies

de gelos mais simples [11].

A temperatura das nuvens moleculares é baixa e pode chegar a cerca de 10 graus
acima do zero absoluto [102]. Embora saber a temperatura das nuvens moleculares nao
seja uma tarefa simples, ela pode variar de acordo com o tamanho e a densidade das

nuvens.

Estudos [11] mostram que raios c6smicos compostos por nicleos de Fe e C, com
energia entre 10 — 100 MeV e um fluxo da ordem de 10™* particulas/cm?s~!sr™!, podem
atingir graos de poeira pelo menos uma vez, aquecendo regioes locais em nuvens moleculares.

A escala de tempo para um raio césmico atingir um grao de raio a é dada por [11]:

1000 A\”
Tre = 8 x 10* < ) anos. (3.4)
a

Para um ntcleo de Fe com energia de aproximadamente 100 MeV, o depdésito de

energia nos graos de poeira é dado por [11]:



3.3. Massa das Nuvens Moleculares 41

20.3K

Temperatura (K)

8.0K

Figura 7 — Temperatura do gas em diferentes camadas de uma nuvem molecular. Fonte:
Autor.

pm
podendo aquecer esses graos de poeira a temperaturas na faixa de 35 K. Aquecé-los a

AE =5 x 10 <1a> oV, (3.5)

essa temperatura seria o suficiente para sublimar mantos de gelo de quantidades muito

pequenas dos elementos como CO, Ny e Os.

Em nuvens moleculares, a temperatura pode depender de diversos fatores, o que
sabemos ¢ que as nuvens sao regioes frias e sua temperatura estd associada a interacao do
gas e poeira com raios cosmicos [10]. Segundo [10], para uma nuvem molecular tipica, a
temperatura pode variar entre aproximadamente 6 K - 20 K nas diferentes camadas da

nuvem (veja as Figuras 7 e 8).

3.3 Massa das Nuvens Moleculares

O hidrogénio ionizado é a molécula mais abundante nas nuvens, mas nao ¢ um

bom tragador para estimar sua massa. Para determinar a massa de uma nuvem molecular,
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Figura 8 — Temperatura dos graos de poeira em diferentes camadas de uma nuvem mole-
cular. Fonte: Autor.

Temperatura (K)

podemos investigar outras moléculas como o CO, mesmo sendo um milhao de vezes menos
abundante que Hy [98].3

A densidade colunar é a medida da quantidade de material que é possivel observar e
pode ser usada para descrever a densidade de massa de um determinado meio interestelar,

como as nuvens moleculares. A densidade colunar de CO pode ser determinada como [11]

TsA
Nco = 7.5 x 10 <K1;:_1> cm 2, (3.6)

onde T é a temperatura de brilho e Av é a largura a meia altura da linha de transicao.

Como o hidrogénio ionizado é mais abundante que o CO, podemos usar o valor
médio da razao entre as abundancias dessas moléculas para estimar a densidade colunar

de Hs, obtendo a razao:

20180 /Hy ~ 1.7 x 1077, (3.7)

3 Poderfamos usar outras moléculas como HCN, HN3, H,O entre outras presentes nas nuvens.
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Assim, a densidade colunar de H, é dada por:

N(Hy) = 4.4 x 10% (KTBM1> cm 2 (3.8)

km s~

e a massa da nuvem molecular é obtida por meio de:

M = pmy /Q NudQ, (3.9)

sendo Nyg a densidade colunar de hidrogénio em diferentes pontos da nuvem quando
integrada, ) a area sélida projetada na nuvem e p representa o peso molecular médio e my
a massa do atomo de hidrogénio. Essa relacdo da Equacao. 3.8 mostra que, se soubermos

a densidade colunar Hs, é possivel calcular a massa da nuvem molecular.

3.4 Efeitos da lonizacao do Gas em Nuvens Moleculares

O grau de ionizacao em nuvens moleculares depende da taxa de ionizagdo por
raios cosmicos Ecr e da taxa de neutralizagdo Ky. Os raios césmicos ionizam atomos e
moléculas, gerando fons que, por sua vez, podem reagir quimicamente ou ser neutralizados
ao recombinar-se com elétrons. Essa interacao é fundamental para manter o equilibrio
ionizagao-neutralizacao nas regioes densas de nuvens moleculares. A expressao para o grau

de ionizagdo da nuvem molecular é dada por [103]:

o \
X = (KNn> , (3.10)

onde n é a densidade numérica total de particulas.

Através da Equagao 3.10 é possivel observar que a interacao de raios cdsmicos com
nuvens moleculares de alta densidade resulta em um baixo grau de ionizagao. Isso reflete
diretamente no campo magnético das nuvens, devido as consequéncias diretas no processo

de difusdo ambipolar? e estabilidade dos niicleos que compdem as nuvens [11].

O meio interestelar tem uma densidade média de cerca de ~ 10~2*g/cm®. Em
nuvens moleculares, a densidade varia de acordo com os processos dindmicos, como as
frentes de ondas de choque provocadas por supernovas e seu campo magnético [104].
Em média, essas nuvens possuem uma densidade que pode variar entre 107%2g/ cm’ e
10~ g/cm?® [10].

Vale ressaltar que a densidade das nuvens moleculares influencia na formacao estelar
e também na composicao quimica das nuvens [11], embora a densidade seja extremamente

baixa comparada a outros objetos astrofisicos.

4 Em astrofisica, difusdo ambipolar refere-se ao desacoplamento de particulas neutras de plasma na fase

inicial de formacao de estrelas.
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4 Astrofisica Multi-mensageira

A astrofisica multi-mensageira é um campo da astrofisica que combina informagoes
provenientes de diferentes tipos de “mensageiros” astrofisicos, como ondas gravitacionais
(ondulagdes no tecido do espago-tempo), ondas eletromagnéticas (luz em todas as suas
formas, desde radio até raios gama), raios césmicos e neutrinos', para estudar fendomenos
do universo. Processos astrofisicos antes inacessiveis, como as ondas gravitacionais [105],

hoje tém sido estudados com mais detalhes [106, 107].

Além das ondas gravitacionais, a astrofisica multi-mensageira tem obtido infor-
magoes valiosas ao considerar que o fluxo de raios gama e neutrinos esta diretamente
conectado ao assumir que os mesmos sao produzidos pela mesma cadeia de producao
foto-hadrénica [108]. Os neutrinos sao particulas nao carregadas, assim como os raios
gama, e, portanto, ndo sdo afetados por campos magnéticos. Isto faz com que muita da
informacao sobre suas origens seja preservada nas suas viagens até os detectores na Terra.
Como os neutrinos s6 podem ser gerados por meio de intera¢oes hadronicas, sua deteccao
pode nos ajudar a obter informagdes mais precisas sobre a composicao, fontes aceleradoras

e energia dos raios césmicos [105].

Acredita-se que os aceleradores de raios césmicos com energia abaixo de 10 eV
(PeV) estao localizados dentro da galaxia. Identificar os aceleradores de raios cosmicos até
energias da ordem de PeV (chamados de PeVatrons) é fundamental para compreender a
origem dos raios césmicos na galaxia. Em particular, remanescentes de supernova tém sido
considerados potenciais fontes galacticas de raios cosmicos [109]. A deteccao dos produtos
de decaimento de pions fornece evidéncias diretas de que prétons podem ser acelerados
em remanescentes de supernova [110]. Contudo, o espectro de energia de raios gama
altamente energéticos (E > 0,1 TeV) de mais de dez jovens remanescentes de supernova
contém quebras em energias abaixo de 10 TeV. Isto levantou duvidas sobre a habilidade de
remanescentes de supernovas operarem como PeVatrons [111]. Outros possiveis candidatos
para PeVatrons hadroénicos incluem o centro galactico [112], aglomerados de estrelas
massivas jovens [111], dentre outras. Em suma, sdo necessarias mais observagoes para

identificar PeVatrons hadronicos.

O Observatério LHASSO (Large High Altitude Air Shower Observatory)?, localizado
a 4410 m acima do nivel do mar em Sichuan na provincia da China, detectou uma fonte
de raios gama ultra energéticos (20 - 200 TeV), LHASSO J2108+5157 [113]. A posic¢ao
da emissao de raios gama esta correlacionada com uma nuvem molecular gigante, o que

favorece a origem hadronica. A fonte LHASSO J2108+5157 esta localizada préxima

1
2

Os neutrinos sao particulas subatomicas de pouca massa e com interacdo extremamente fraca.
<http://english.ihep.cas.cn/lhaaso>
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ao centro da nuvem molecular [MML2017]4607 [114]. A emissao de raios gama ultra
energéticos pode ser produzida pela colisao de protons acelerados até energias da ordem
de PeV com o gas denso do ambiente, i.e., os raios gama observados podem ser atribuidos
ao decaimento do méson m° produzido nas colisdes ineldsticas entre prétons acelerados e o
gas na [MML2017]4607 [113].

4.1 Nuvens Moleculares como Fontes Multi-mensageiras

Nuvens moleculares na vizinhanga de aceleradores de raios césmicos sao alvos
densos para interacgoes de raios coésmicos, gerando emissao de raios gama e neutrinos, o

que possibilita a identificagao de fontes de raios césmicos [115, 116, 117].

O plano da nossa galdxia é uma fonte plausivel de neutrinos. Recentemente, a
colaboracao do Observatério IceCube? descobriu um sinal de neutrino com uma significAncia
de 4,50 vindo do plano galactico utilizando 10 anos de observacao (2011-2021) [118]. O
espectro de raios gama observado no centro do plano galactico exibe uma inclinagao
mais dura quando comparado ao derivado do espectro de raios césmicos observado na
Terra [119]. Entretanto, para neutrinos, a situagdo nao é muito bem compreendida. A
origem deste fluxo de neutrinos pode ser proveniente do decaimento de pions secundarios,
produzidos na interagao de raios coésmicos com o gas interestelar [120, 121, 122, 123] ou nas
interacoes de raios cosmicos galacticos na vizinhanga de seus aceleradores na nossa galaxia
[122, 123, 124, 125, 126]. Em ambos os casos, a emissao de neutrinos é acompanhada por

raios gama produzidos no processo de decaimento de pions neutros [120, 127].

A deteccao de neutrinos no plano galactico é fundamental para compreender a
origem dos raios césmicos galacticos e a natureza de suas fontes. As observagoes do fluxo
de neutrinos nos ajudam a investigar o transporte de raios césmicos na nossa galaxia e
suas interacoes com o gas que permeia o meio interestelar, campos de radiacao e campos
magnéticos [128, 129, 130].

A dificuldade em determinar a origem do fluxo de neutrinos vindos da nossa
galaxia é devido a ambiguidade na possivel origem dos raios cosmicos que produzem estes
neutrinos. Por um lado, a interagao de raios cosmicos galacticos com géas e elementos de
poeira interestelar produz principalmente emissoes difusas. Por outro lado, raios cosmicos
recém-acelerados de suas fontes interagem com o material denso aos redores, contribuindo
também com o fluxo de neutrinos. Apds os resultados obtidos por instrumentos de raios
gama no regime de muito alta e ultra alta energia, as fontes mais plausiveis de raios
cosmicos galacticos acelerados sao [111, 131, 132, 133, 134, 135, 136, 137, 138, 139, 140]:
remanescentes de supernova, aglomerados estelares jovens e massivos, jovens estrelas

massivas, microquasares e também nebulosas de vento de pulsar, etc. Em suma, regioes

3 <https://icecube.wisc.edu>
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galacticas de gas denso, provavelmente irradiadas por raios cosmicos galacticos, sao

fundamentais para compreender a origem dos fluxos de raios gama e neutrinos [141].

Emissoes de raios gama de nuvens moleculares galacticas tém sido usadas para
sondar o espectro de raios cosmicos em varios locais da nossa galéxia [142]. A importancia
de populacoes de nuvens moleculares galacticas para a emissao difusa de raios gama
e neutrinos também é apoiada pelo fato de que nuvens moleculares individuais podem
produzir raios gama secundarios via colisoes ineldsticas préton-proton [143, 144, 145].
Portanto, conectar informacgoes sobre neutrinos e raios gama nos permite investigar a

origem da emissao de neutrinos em conexao com o espectro de raios csmicos [146, 147, 148].

4.2 Interacoes Hadronicas em Nuvens Moleculares

Uma assinatura direta que temos acerca da presenca de protons acelerados em
ambientes astrofisicos como nuvens moleculares é fornecida pela presenca de raios gama e
neutrinos. Esses multi-mensageiros sao gerados devido ao decaimento de pions carregados
e neutrinos [149], respectivamente. Esses mésons sao produzidos em colisdes proton-proton

via:

p+p— 75, 7% K K% p,n..., (4.1)
no qual (...) representa a presenca de mésons e barions de maior massa.

Outro processo nesses ambientes astrofisicos que produz mésons secundarios ocorre
quando préotons de alta energia acabam interagindo com fétons de baixa energia nas
mediacoes das fontes. Conhecido como fétoproducao, bem semelhante a interacao de raios

c6smicos compostos por prétons interagindo com fétons da CMB [149].

Fotons ambientes sdo particulas de luz que estao presentes em uma grande quanti-
dade ao redor de fontes astrofisicas como buracos negros, estrelas de néutrons e supernovas.
Esses fotons podem ter diferentes energias, podendo ser de radio, infravermelho, visivel
e até mesmo ultravioleta, os quais sao gerados principalmente por elétrons acelerados

movendo-se nas regioes com campos magnéticos intensos.

Assim, quando os prétons de alta energia, acelerados em regides proximas a essas
fontes, colidem com os f6tons ambientes (reagdes de fétoprodugao) e geram particulas do
tipo pions através da ressonancia A1, que se desintegra rapidamente e gera pions neutros

e protons, ou pions carregados e néutrons:

p+ya — AT — 10 4p (4.2)

ou,

pt+ya — AT — 77 +n, (4.3)
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onde v4 refere-se aos fétons do ambiente [149].

Os pions carregados possuem uma meia-vida de ~ 2.6 x 107 s, e portanto, decaem

CII1:

7T+<7T_) — N+(N_) + (D), (4.4)

enquanto os muons decaem via:

pr(pm) — et (e7) +ve(e) + (). (4.5)

Os pions neutros, também observados em nuvens moleculares, possuem uma meia-

vida de ~ 8.4 x 10~!7 s e decaem em dois fétons:

™ — v+ (4.6)

As nuvens moleculares sdo como materiais-alvo que podem indicar os remanescentes
de supernova como potenciais candidatos a fontes emissoras de neutrinos, conforme
mostrado em [150]. A Figura 9 mostra uma representacao esquematica da interagao de
raios cosmicos com a estrutura de uma nuvem molecular hipotética produzindo particulas
secundérias como raios gama e neutrinos (vide Figura 10 para mais detalhes sobre a

cascata de particulas produzidas na nuvem molecular).

Os neutrinos também sao observados a partir do decaimento de particulas secun-
darias no interior de nuvens moleculares. Isso significa que o fluxo de neutrinos pode ser
descrito em funcgao de trés parametros: a energia do proprio neutrino, a posicao da nuvem

molecular e o tempo [150]. Ou seja,

0 E, dE
S(E, R ) =c-n- / oma(E,)J,(E,, R ¢)E, | 22, B, ) 222, (4.7)

E, E, Ly
onde: c¢ é a velocidade da luz, n é a densidade de protons presentes na nuvem molecular,
Tinel(Ep) € a segdo de choque, J,(E,, R',t') é a densidade de corrente de prétons, F), (%:, Ep)
é o espectro de energia dos neutrinos, e % é o elemento de volume integrado no espaco

que varre todas as energias de prétons até infinito [150].
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RC

Supernova Nuvem Molecular

Figura 9 — Producao de neutrinos e raios gama em uma nuvem molecular hipotética através
de raios cosmicos provenientes de remanescentes de supernova. Fonte: Autor.
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Figura 10 — Cascata de particulas produzidas na interacao de raios césmicos com uma
nuvem molecular. Fonte: Adaptado de [151].
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5 Nuvem Molecular de Perseus

A nuvem molecular de Perseus é uma das regides interestelares mais estudadas da
nossa galaxia, pois abriga um berg¢ario de estrelas jovens em formacao e esta relativamente
préxima do sistema solar, a uma distancia de ~ 300 pc sendo a nuvem molecular mais
proxima da Terra [152]. Por estar tdo proxima, a nuvem molecular de Perseus apresenta
uma riqueza de dados observacionais que tém grande impacto na analise da interagao de

raios cosmicos com diversas regioes [153, 154, 155].

A nuvem de Perseus revelou detalhes sobre a transi¢do do hidrogénio atémico (H)
para o hidrogénio molecular (Hy) [156], fornecendo informagoes importantes para entender
como esses ambientes astrofisicos se comportam em diferentes faixas de temperatura, o que
ajuda a compreender melhor as nuvens moleculares. Além disso, a descoberta da emissao
de mondéxido de carbono (CO) em 1970 [157] foi crucial para investigar o hidrogénio
ionizado, que nao ¢ um bom tracador. Por meio do CO, é possivel analisar a densidade
colunar e entender a quantidade de hidrogénio ionizado presente em diferentes regides de

uma nuvem molecular [11].

O didmetro da nuvem molecular de Perseus é de cerca de 153 parsecs [152], e ela
contém uma grande quantidade de protoestrelas (vide Figura 11) e estrelas com idades
entre 2 e 3 milhdes de anos [158]. A nuvem molecular de Perseus é uma regiao importante
para estudar a formacao estelar e os processos que ocorrem no meio interestelar, pois é
rica em hidrogénio ionizado e funciona como um laboratério natural para observar objetos

estelares jovens (OEJs) em diferentes estagios de evolugao [159].

Estudo recente [160] mostrou o uso de linhas de emissdo, como a do cianeto
de hidrogénio HCN (J = 1 — 0), que é um rastreador importante de gds molecular
denso. Esse tipo de estudo permite identificar regidoes da nuvem molecular com densidades
suficientemente altas para promover o colapso gravitacional da nuvem. Estudar a emissao
de HCN e a densidade de Hy na nuvem de Perseus é importante, pois revela como os
graos de poeira na nuvem afetam a distribuigdo do gés, a formagao de estrelas [161] e a
interacao de raios coésmicos, uma vez que estas particulas vao colidir ao menos uma vez

com os graos de poeira da nuvem [151].

Cada nuvem molecular tem caracteristicas interessantes a serem estudadas. A de
Perseus, por exemplo, sugere que regioes densas da nuvem sao particularmente eficientes
em reter moléculas de HCN, que sdao usadas para tracar as estruturas da nuvem molecular.

Isso ajuda a entender melhor o funcionamento interno de uma nuvem molecular.

Os dados obtidos a partir das observacoes da nuvem molecular de Perseus podem

ser integrados em simulagoes no Geant4. Ao definir dados de densidade e composicao
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Figura 11 — Imagem da nuvem molecular de Perseus fornecida pelo Telescopio Espacial
Spitzer da NASA no espectro infravermelho. Fonte: [163].

molecular de Perseus, é possivel modelar diferentes tipos de radiagdo, como raios césmicos,
e como eles interagem com o meio denso da nuvem. Usar os dados de uma nuvem molecular,
como no caso de Perseus, nos ajuda a modelar os processos de colisao e reagoes que ocorrem

no interior dessas nuvens, fornecendo valiosos insights na astrofisica de particulas.

Compreender a nuvem molecular de Perseus por meio de simulagoes de Monte Carlo
permite extrapolar os resultados e aprimorar modelos de nuvens moleculares que investigam
a interacao de raios cosmicos com essas nuvens, buscando entender a energia depositada e
as particulas multi-mensageiras que emergem delas. Compreender a composi¢ao quimica,
a densidade, a temperatura e os processos fisico-quimicos presentes na nuvem molecular de
Perseus é importante, uma vez que sabemos que a matéria dessa nuvem possui diferentes
secoes de choque para reagoes como ionizagao e processos inelasticos, que geram particulas

secundérias, como raios gama e neutrinos [162].

5.1 Composicao Quimica da Nuvem Molecular de Perseus

As nuvens moleculares sao regioes propicias a formacao de moléculas, desde as mais
simples até as mais complexas. Estudo recente [164] mostrou a composigdo quimica da
nuvem molecular de Perseus, onde as moléculas mais abundantes na parte interna da nuvem
sao o hidrogénio molecular Hy, que representa cerca de 90% do gds da nuvem, seguido
pelo hélio (He), com cerca de 9%. Segundo [165], também sdo encontradas moléculas
como hidroxila (OH), agua (H20), diéxido de carbono (CO,) e aménia (NHj), além de
varias moléculas contendo carbono, que desempenham um papel importante na producao

de hidrocarbonetos mais complexos e moléculas prebiodticas, como cianeto de hidrogénio
(HCN), etano (CyHg) e benzeno (CgHg) [165].
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Os graos de poeira presentes nas nuvens tém uma escala nanométrica, conforme
mostrado em [11], e, de forma geral, podem ser compostos por silicatos, gelo e carbono,
podendo também conter amonia, dgua e metano. Na nuvem molecular de Perseus, os
graos sao predominantemente formados por carbono, que representa cerca de 1% de toda

a composicao de graos na regiao.

Compreender a interagdo de raios cdésmicos com nuvens moleculares é fundamental
para entender a composicao quimica e outras grandezas fisicas dessas nuvens. A interacao
entre os raios cosmicos e os componentes da nuvem fornece informagoes valiosas sobre
os processos hadronicos e eletromagnéticos que ocorrem em seu interior. Dessa forma, a
partir dos dados encontrados na literatura, definimos uma composi¢do quimica homogénea
para o gas e a poeira da nuvem molecular, bem como a temperatura e a densidade em

diferentes regides da nuvem molecular de Perseus.

5.2 Temperatura na Nuvem Molecular de Perseus

A temperatura do gas e da poeira em nuvens moleculares desempenham um
papel crucial na compreensao dos processos fisicos que ocorrem no interior desses objetos
interestelares, especialmente no que se refere ao agente ionizante principal das nuvens,

como vimos anteriormente: os raios cosmicos.

A temperatura do gas na nuvem de Perseus esta principalmente associada as regioes
de alta densidade. Para o gas, a temperatura pode variar entre 60 K e 75 K, dependendo

da densidade, da composicao e da regiao especifica da nuvem de Perseus.

Estudos sugerem [166, 167] que a temperatura dos graos de poeira na nuvem de
Perseus varia entre 16 K e 22 K. Diferentemente de uma nuvem molecular hipotética, como
discutido no Capitulo 3, onde a temperatura do gas aumenta significativamente a medida
que se adentra nas regioes internas da nuvem, a temperatura na nuvem de Perseus segue
um padrao diferente. Isso se deve ao fato de que essas nuvens funcionam como berc¢arios
estelares, e a presenca de estrelas, especialmente as mais jovens, aquece mais intensamente

algumas regides do que outras.

Na nuvem de Perseus, hd uma regiao com uma grande quantidade de estrelas do
tipo B! [168]. Isso faz com que a temperatura na regiao mais interna da nuvem seja,
paradoxalmente, mais baixa do que o esperado para uma nuvem molecular hipotética.
Essa regido, conhecida como IC 3482, tem sido objeto de estudos recentes, que mostraram

avangos significativos na busca por hidrogénio atémico nesse gas [169].

Estrelas do tipo B sao estrelas azuis, luminosas e com um tempo de vida relativamente curto.

A regido IC 348 é uma das regides mais estudadas de formacéo estelar préxima da Terra. Situada a
uma distdncia aproximada de 870 anos-luz, é um aglomerado jovem e denso com estrelas em diferentes
estagios de formacao.

2
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5.3 Densidade da Nuvem Molecular de Perseus

Nuvens moleculares, de maneira geral, apresentam caracteristicas semelhantes entre
si, principalmente devido & sua fun¢ao como bergérios estelares. De acordo com [166], a
densidade da nuvem de Perseus pode variar dependendo da sua regiao. Embora determinar
a densidade exata seja uma tarefa dificil, estudos como [170] fornecem uma aproximagao
dessa densidade para a nuvem de Perseus, que varia entre 5 ¢ 120 cm~3. Considerando
que ~ 90% da nuvem é composta por H,, derivamos a equacio de estado do gds ideal®

para a densidade, ou seja,

PV =nRT, (5.1)
onde N
= —. 5.2
"= )
Substituindo a Equacao 5.2 na Equacao 5.1
N
PV = —RT. 5.3
v )
Sabemos que:
m
= — 5.4
p V’ ( )
e
m=n- M. (5.5)

Com as substitui¢coes da Equacgao 5.5 na Equacao 5.4, além de aplicar a Equagao 5.2,

podemos relacionar a densidade da seguinte forma:

M
p=n- - (5.6)

Assim, para o Hy, usando a densidade estimada por [170] em g/cm?, temos para uma

densidade de 5 cm™3:

_ 2 g/mol
=5 5. 5.7
P 6022 % 10% mol ! (57
o que resulta em uma densidade de ~ 1.65x 10 =2 g/cm?.
Analogamente, para uma densidade 120 cm™3:
2 1
p=120 cm™>. g/mo (5.8)

6.022 x 1023 mol~!

—22 g fem?,

resultando em uma densidade de ~ 3.98x 10
Com isso, realizamos uma distribuicao dessas densidades em diferentes regides da
nuvem, uma vez que sabemos que, quanto menor a temperatura, maior a densidade da

nuvem [170].
3

A equacao do estado do gas ideal descreve o comportamento macroscopico de um gas sob certas
condigoes de temperatura, pressao e volume.
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5.3.1 Densidade Colunar da Nuvem Molecular de Perseus

Para medir a densidade colunar de uma nuvem molecular, sdo utilizados diversos
modelos, como o mapeamento de extin¢ao no infravermelho préximo, o mapeamento de

emissdo térmica no far-IR* e o mapeamento da intensidade de isétopos de CO [171].

Como mostramos na Se¢ao 3.3, o hidrogénio ionizado é mais abundante do que o
CO. Podemos, portanto, utilizar o valor médio da razao entre as respectivas abundancias
na nuvem molecular de Perseus e, dessa forma, estimar a densidade colunar da nuvem.
Usando a razao de abundéncia relativa do isétopo '2C'®O/H,, conseguimos determinar
com precisao a densidade colunar para a nuvem molecular de Perseus, conforme mostrado

na Equacao 3.8.

4 far-IR: Infra-vermelho distante que refere-se & radiacio emitida por objetos ou materiais a temperaturas

relativamente baixas.
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6 Metodologia

A construcao geométrica da nuvem molecular foi realizada utilizando as estruturas
do software Geant4, o que possibilitou a realizacao de simulagoes das interagoes eletro-
magnéticas e hadronicas envolvidas neste trabalho. Dados do espectro de energia dos
raios césmicos de diferentes composi¢oes quimicas obtidos por diferentes instrumentos,
como CALET, DAMPE, AMS-02, PAMELA, BESS-Polar II, CREAM, TRACER e o
Fermi-LAT), foram utilizados como entrada na simulacao via Geant4 (representando o feixe

de particulas primario).

6.1 Geant4

O Geant4 é uma ferramenta desenvolvida pelo CERN que permite simular a
passagem de particulas pela matéria, utilizando a linguagem de programagao C++ [172].
Suas aplicacoes abrangem &areas como fisica de altas energias, fisica nuclear, construcao de
detectores e até mesmo fisica médica [173]. Utilizando o Geant4, analisamos a deposigao
de energia e a distribuicao de particulas produzidas na nuvem molecular, que é tratada
como um absorvedor na simulacdo. Para realizar a simulagao, utilizamos objetos que
sdo definidos como detectores, nos quais os processos fisicos sao modelados para que as

interagoes fisicas ocorram de acordo com as caracteristicas da nuvem molecular.

6.1.1 Geometria de uma Tipica Nuvem Molecular

A nuvem molecular hipotética modelada neste trabalho foi baseada em [151], a
qual é modelada geometricamente como uma esfera com um didmetro de 4.8 pc, composta

12 com

por 13 camadas concéntricas, com diferentes raios, onde a densidade varia com r~
r sendo o raio médio de cada camada. O valor do indice -1,2 foi considerado como um
indice médio para o perfil de distribui¢do de densidade de nuvens moleculares [151, 174].
A massa total da nuvem molecular é de aproximadamente 5400 M, valor que esta dentro

da faixa de massas de nuvens moleculares observadas [175].

A composicao quimica da nuvem molecular modelada corresponde a uma mistura
de Hj e graos carbonéceos (expressos em termos de atomos de H e C). Os graos apresentam
uma densidade de 2,1 g/cm? e raio de 50 nm. Cada camada da nuvem é composta por
99.83% de atomos de Hy e 0.17% atomos de C (a proporgao de poeira para massa de gés
é da ordem de 1/100). Esta propor¢ao na Via Lactea foi estabelecida aproximadamente
como 1:100 no meio interestelar difuso [176], com tamanhos tipicos abaixo de 1 pm em

nuvens moleculares [177].
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Os dtomos de carbono sao os representantes tipicos de poeira astrofisica (graos

carbonaceos). O atomo de carbono é a espécie mais abundante de graos de poeira no

espago [178, 179, 180], seguido por outros elementos como Cr, Ca, Al, Mg, Si, O e Fe.

da nuvem molecular.

A Tabela 1 mostra as densidades, temperaturas do gas e poeira para cada camada

Composi¢ao da nuvem molecular

Camadas H, C Densidade Temperatura do

(g/cm?) gés e poeira (K)
Camada 1 || 99.83% 0.17% 6.50 x10~%2 20.3 & 6.0
Camada 2 || 99.83% 0.17% 1.49 x10~2% 13.2 & 6.1
Camada 3 || 99.83% 0.17% 4.85 x1072 13.3 & 6.2
Camada 4 || 99.83% 0.17% 1.03 x10720 14.0 & 6.3
Camada 5 || 99.83% 0.17% 2.37 x107%° 14.4 & 6.6
Camada 6 || 99.83% 0.17% 7.68 x107%° 145 & 7.0
Camada 7 || 99.83% 0.17% 1.63 x10~% 141 & 74
Camada 8 || 99.83% 0.17% 3.75 x1071° 126 & 7.5
Camada 9 || 99.83% 0.17% 1.28 x10718 9.9 & 7.6
Camada 10 || 99.83% 0.17% 2.59 x10718 88 & 7.6
Camada 11 || 99.83% 0.17% 5.95 x10718 82 & 7.7
Camada 12 || 99.83% 0.17% 1.93 x10717 8.0& 7.8
Camada 13 || 99.83% 0.17% 5.69 x1071° 8.1 & 8.0

Listing 6.1 — Implementacao da composicao quimica na nuvem molecular.

void DetectorConstruction::DefineMaterials ()

{

GANistManager* man = G4NistManager::Instance ();

G4Material* CloudMateriall = new G4Material ("G4 _MC1",
kStateGas,
CloudMateriall ->AddMaterial (Hydrogenl,
CloudMateriall ->AddMaterial (Carbonl,

2,

3

G4Material* CloudMaterial2 = new G4Material ("G4 MC2",
99.83 * perCent);

99.83 x* perCent);
0.17 * perCent);

2,

G4Material* CloudMaterial3 = new G4Material ("G4_MC3",
99.83 * perCent);

99.83 * perCent);
0.17 * perCent);

2,

kStateGas,
CloudMaterial2->AddMaterial (Hydrogen2,
CloudMaterial2->AddMaterial (Carbon?2,

kStateGas,

20.3% kelvin, 99.83 * perCent);

Tabela 1 — Propriedades em cada camada da nuvem molecular. Fonte: Autor.

A implementacao da modelagem da nuvem molecular no Geant4 segue como:

99.83 * perCent);
0.17 * perCent);

6.50e-22 * g / cm3,

13.2 *x kelvin,

13.2% kelvin,
CloudMaterial3->AddMaterial (Hydrogen3,
CloudMaterial3->AddMaterial (Carbon3,

1.49e-21 * g / cm3,

4.85e-21 *x g / cm3,
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G4Material* CloudMaterial4 = new G4Material ("G4_MC4", 1.03e-20 *
2, kStateGas, 14.0x kelvin, 99.83 * perCent);

CloudMaterial4 ->AddMaterial (Hydrogen4, 99.83 * perCent);
CloudMaterial4 ->AddMaterial (Carbon4, 0.17 * perCent);

G4Material* CloudMaterial5 = new G4Material ("G4 _MC5", 2.37e-20 *
2, kStateGas, 14.4x kelvin, 99.83 * perCent);
CloudMaterialb->AddMaterial (Hydrogen5, 99.83 * perCent);
CloudMaterialb->AddMaterial (Carbonb, 0.17 * perCent);

G4Material* CloudMaterial6 = new G4Material ("G4 MC6", 7.68e-20 *
2, kStateGas, 14.5% kelvin, 99.83 * perCent);
CloudMaterial6->AddMaterial (Hydrogen6, 99.83 * perCent);
CloudMaterial6->AddMaterial (Carbon6, 0.17 * perCent);

G4Material* CloudMaterial7 = new G4Material ("G4_MC7", 1.63e-19 *
2, kStateGas, 14.1x kelvin, 99.83 * perCent);

CloudMaterial7 ->AddMaterial (Hydrogen7, 99.83 * perCent);
CloudMaterial7 ->AddMaterial (Carbon7, 0.17 * perCent);

G4Material* CloudMaterial8 = new G4Material ("G4 _MC8", 3.75e-19 *
2, kStateGas, 12.6x kelvin, 99.83 * perCent);
CloudMaterial8->AddMaterial (Hydrogen8, 99.83 * perCent);
CloudMaterial8->AddMaterial (Carbon8, 0.17 * perCent);

G4Material* CloudMaterial9 = new G4Material ("G4 MC9", 1.28e-18 *
2, kStateGas, 9.9% kelvin, 99.83 * perCent);
CloudMaterial9->AddMaterial (Hydrogen9, 99.83 * perCent);
CloudMaterial9->AddMaterial (Carbon9, 0.17 * perCent);

G4Material* CloudMateriallO = new G4Material ("G4 _MC10", 2.59e-18
2, kStateGas, 8.8x kelvin, 99.83 * perCent);
CloudMateriallO->AddMaterial (Hydrogenl0, 99.83 * perCent);
CloudMateriallO->AddMaterial (Carbonl0, 0.17 * perCent);

G4Material* CloudMaterialll = new G4Material ("G4 _MC11", 5.95e-18
2, kStateGas, 8.2% kelvin, 99.83 * perCent);

CloudMaterialll ->AddMaterial (Hydrogenll, 99.83 * perCent);
CloudMaterialll ->AddMaterial (Carbonll, 0.17 * perCent);

G4Material* CloudMateriall2 = new G4Material ("G4 _MC12", 1.93e-17

cm3,

cm3,

cm3,

cm3,

cm3,

cm3,

/ cm3

/ cm3

/ cm3
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2, kStateGas, 8.0% kelvin, 99.83 * perCent);
CloudMateriall2->AddMaterial (Hydrogenl2, 99.83 * perCent);
CloudMateriall2->AddMaterial (Carbonl2, 0.17 * perCent);

G4Material* CloudMateriall3 = new G4Material ("G4_MC13", 5.69e-15 * g / cm3,
2, kStateGas, 8.1* kelvin, 99.83 * perCent);

CloudMateriall3->AddMaterial (Hydrogenl13, 99.83 * perCent);
CloudMateriall3->AddMaterial (Carbonl13, 0.17 * perCent);

A parte externa da nuvem foi representada por uma caixa, que simboliza o uni-
verso, como mostrado na Figura 12.! As dimensoes foram definidas de acordo com as

caracteristicas do meio interestelar e as constantes fisicas pertinentes.

Listing 6.2 — Implementacao das grandezas fisicas do universo.

G4double density = universe_mean_density;

G4double pressure 3.e-18*pascal;

2.73xkelvin;

G4double temperature

G4Material* Galactic
new G4Material("Galactic", 1., 1.008*g/mole, density,
kStateGas ,temperature ,pressure);

fMaterialUniverse = Galactic;

6.1.2 Geometria da Nuvem Molecular de Perseus

Na secgao anterior (6.1.1), apresentamos como uma nuvem molecular pode ser
definida geometricamente, destacando as caracteristicas de uma nuvem molecular hipotética
nas condicoes utilizadas. Nesta se¢do, detalhamos a construcao realizada no Geant4,
baseada nas condi¢oes observadas na nuvem de Perseus, utilizando dados disponiveis na
literatura [181, 182, 183, 184].

A nuvem molecular de Perseus possui um didmetro de aproximadamente ~ 153,20
pc. De acordo com [185], sua massa supera 10.000 M. Apds a constru¢do de um modelo
geométrico para uma nuvem molecular hipotética, foi possivel adapta-lo as condigoes
especificas da nuvem escolhida para estudo. No caso da nuvem de Perseus, a modelagem

implementada foi definida como:

Listing 6.3 — Implementacao da composi¢ao quimica na nuvem molecular de Perseus.

void DetectorConstruction::DefineMaterials ()

{

1

A representagdo geométrica da Figura 12 mostra as 13 camadas concéntricas, sendo a ultima camada
representada em amarelo para facilitar a visualizacgao.
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Figura 12 — Representacao Geométrica da Nuvem Molecular hipotética. Fonte: Autor.

G4NistManager* man = G4NistManager::Instance();

G4Element* H1 = man->FindOrBuildElement ("H");

G4Material* Hydrogenl = new G4Material ("G4_MC_H", 1.0 * g / cm3,
1, kStateGas, 75.0 * kelvin, 90.0 * perCent);

Hydrogenl ->AddElement (H1, 2);

Hydrogenl ->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (15.43 * eV);

GAElement* Hel = man->FindOrBuildElement ("He");

G4Material* Heliuml = new G4Material ("G4_MC_He", 1.0 * g / cm3,
1, kStateGas, 75.0 * kelvin, 9.0 * perCent);

Heliuml ->AddElement (Hel, 1);
Heliuml->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (41.81 * eV);

G4Element* C1 = man->FindOrBuildElement ("C");

G4Material* Carbonl = new G4Material("G4_MC_C", 1.0 * g / cm3,
1, kStateSolid, 22.0 * kelvin, 1.0 * perCent);
Carbonl->AddElement (C1, 1);
Carbonl->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (11.26 * eV);
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G4Material* CloudMateriall = new G4Material ("G4_MC1"
3, kStateGas, 75.0 * kelvin, 99.0 * perCent);

b

1.656e-23 * g / cm3,

CloudMateriall ->AddMaterial (Hydrogenl, 90.0 * perCent);

CloudMateriall ->AddMaterial (Heliuml, 9.0 * perCent);
CloudMateriall ->AddMaterial (Carbonl, 1.0 * perCent);

G4Material* Hydrogen2 = new G4Material ("G4_MC_H2", 1.0 * g / cm3,

1, kStateGas, 72.0 * kelvin, 90.0 * perCent);
Hydrogen2->AddElement (H1, 2);

Hydrogen2->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (15.43 * eV);

G4AMaterial* Helium2 = new G4Material ("G4_MC_He2", 1.0 * g / cm3,

1, kStateGas, 72.0 * kelvin, 9.0 * perCent);
Helium2->AddElement (Hel, 1);

Helium2->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (41.81 * eV);

G4Material* Carbon2 = new G4Material ("G4_MC_C2", 1.0 *x g / cm3,

1, kStateSolid, 20.8 * kelvin, 1.0 * perCent);
Carbon2->AddElement (C1, 1);

Carbon2->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (11.26 * eV);

G4Material* CloudMaterial2 = new G4Material ("G4_MC2"
3, kStateGas, 72.0 * kelvin, 99.0 * perCent);

b

2.07e-22 * g / cm3,

CloudMaterial2->AddMaterial (Hydrogen2, 90.0 * perCent);

CloudMaterial2->AddMaterial (Helium2, 9.0 * perCent);
CloudMaterial2->AddMaterial (Carbon2, 1.0 * perCent);

G4Material* Hydrogen3 = new G4Material ("G4_MC_H3", 1.0 * g / cm3,

1, kStateGas, 69.0 * kelvin, 90.0 * perCent);
Hydrogen3->AddElement (H1, 2);

Hydrogen3->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (156.43 * eV);

G4Material* Helium3 = new G4Material ("G4_MC_He3", 1.0 *x g / cm3,

1, kStateGas, 69.0 * kelvin, 9.0 * perCent);
Helium3->AddElement (Hel, 1);

Helium3->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (41.81 * eV);

G4AMaterial* Carbon3 = new G4Material ("G4_MC_C3", 1.0 *x g / cm3,

1, kStateSolid, 19.6 * kelvin, 1.0 * perCent);
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Carbon3->AddElement (C1, 1);

Carbon3->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (11.26 * eV);

G4Material* CloudMaterial3 = new G4Material ("G4 _MC3",

3, kStateGas, 69.0 * kelvin, 99.0 * perCent);

2.48e-22 * g / cm3,

CloudMaterial3->AddMaterial (Hydrogen3, 90.0 * perCent);

CloudMaterial3->AddMaterial (Helium3, 9.0 * perCent);
CloudMaterial3->AddMaterial (Carbon3, 1.0 * perCent);

G4Material* Hydrogen4 = new G4Material ("G4_MC_H4", 1.0 * g / cm3,

1, kStateGas, 66.0 * kelvin, 90.0 * perCent);
Hydrogen4 ->AddElement (H1, 2);

Hydrogen4 ->GetIonisation () ->SetMeanExcitationEnergy (15.43 * eV);

G4Material*x Helium4 = new G4Material ("G4_MC_Hed4", 1.0 * g / cm3,

1, kStateGas, 66.0 * kelvin, 9.0 * perCent);
Helium4 ->AddElement (Hel, 1);

Helium4 ->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (41.81 * eV);

G4Material* Carbon4 = new G4Material("G4_MC_C4", 1.0 * g / cm3,

1, kStateSolid, 18.4 * kelvin, 1.0 * perCent);
Carbon4 ->AddElement (C1, 1);

Carbon4->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (11.26 * eV);

G4Material* CloudMaterial4d = new G4Material ("G4 _MC4",

3, kStateGas, 66.0 * kelvin, 99.0 * perCent);

2.89e¢-22 * g / cm3,

CloudMaterial4 ->AddMaterial (Hydrogen4, 90.0 * perCent);

CloudMaterial4 ->AddMaterial (Helium4, 9.0 * perCent);
CloudMaterial4 ->AddMaterial (Carbon4, 1.0 * perCent);

G4Material* Hydrogenb5 = new G4Material ("G4_MC_H5", 1.0 * g / cm3,

1, kStateGas, 63.0 * kelvin, 90.0 * perCent);
Hydrogen5->AddElement (H1, 2);

Hydrogen5->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (15.43 * eV);

G4Material* Heliumb = new G4Material ("G4_MC_Heb5", 1.0 * g / cm3,

1, kStateGas, 63.0 * kelvin, 9.0 * perCent);
Heliumb5->AddElement (Hel, 1);

Heliumb->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (41.81 * eV);
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G4Material* Carbonb5 = new G4Material ("G4_MC_C5", 1.0 *x g / cm3,

1, kStateSolid, 17.2 * kelvin, 1.0 * perCent);
Carbon5->AddElement (C1, 1);

Carbonb->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (11.26 * eV);

G4Material* CloudMaterial5 = new G4Material ("G4 _MC5"
3, kStateGas, 63.0 * kelvin, 99.0 * perCent);

b

3.30e-22 * g / cm3,

CloudMaterialb->AddMaterial (Hydrogen5, 90.0 * perCent);

CloudMaterialb5->AddMaterial (Heliumb, 9.0 * perCent);
CloudMaterialb5->AddMaterial (Carbonb, 1.0 * perCent);

G4Material* Hydrogen6 = new G4Material ("G4_MC_H6", 1.0 * g / cm3,

1, kStateGas, 60.0 * kelvin, 90.0 * perCent);
Hydrogen6->AddElement (H1, 2);

Hydrogen6->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (15.43 * eV);

G4Material* Helium6 = new G4Material ("G4_MC_He6", 1.0 * g / cm3,

1, kStateGas, 60.0 * kelvin, 9.0 * perCent);
Helium6 ->AddElement (Hel, 1);

Helium6->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (41.81 x eV);

G4Material* Carbon6 = new G4Material ("G4_MC_C6", 1.0 *x g / cm3,

1, kStateSolid, 16.0 * kelvin, 1.0 * perCent);
Carbon6->AddElement (C1, 1);

Carbon6->GetIonisation()->SetMeanExcitationEnergy (11.26 * eV);

G4Material* CloudMaterial6 = new G4Material ("G4 _MC6"
3, kStateGas, 60.0 * kelvin, 99.0 * perCent);

b

3.98¢-22 * g / cm3,

CloudMaterial6->AddMaterial (Hydrogen6, 90.0 * perCent);

CloudMaterial6->AddMaterial (Helium6, 9.0 * perCent);
CloudMaterial6->AddMaterial (Carbon6, 1.0 * perCent);

A nuvem de Perseus foi modelada como composta por seis camadas concéntricas

(vide Tabela 2 para informagoes fisico-quimicas da nuvem). Essa escolha é uma simpli-

ficagdo que considera a nuvem como um objeto esférico, o que nos permite manipular

as propriedades de cada camada de forma a refletir com maior precisao a complexidade

e a heterogeneidade da nuvem. Embora essa abordagem seja simplificada, ela oferece

uma representacao tutil da estrutura da nuvem molecular, que nao apresenta um formato

simples e uniforme. Suas caracteristicas fisicas e quimicas variam consideravelmente entre

as diferentes regides da nuvem, o que justifica a ado¢do de um modelo em camadas.
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A configuracao das camadas foi cuidadosamente reestruturada para garantir que a
simulacao seja realizada de maneira precisa, com as condigoes que mais se aproximam da
realidade da nuvem molecular de Perseus. Essa abordagem permite que as propriedades
especificas de cada camada sejam levadas em consideragao, assegurando que as interagoes

entre os raios césmicos e os diversos componentes da nuvem sejam modeladas de forma

mais fiel.
Composicao da nuvem molecular de Perseus
Camadas | Hy | He | C | Densidade (g/cm®) | Temperatura gés e poeira (K)
Camada 1 | 90% | 9% | 1% 1.65 x10=% 75 & 22.0
Camada 2 | 90% | 9% | 1% 2.07 x107% 72 & 20.8
Camada 3 | 90% | 9% | 1% 2.48 x107% 69 & 19.6
Camada 4 | 90% | 9% | 1% 2.89 x10% 66 & 18.4
Camada 5 | 90% | 9% | 1% 3.30 x10722 63 & 17.2
Camada 6 | 90% | 9% | 1% 3.98 x107% 60 & 16.0

Tabela 2 — Propriedades em cada camada da nuvem molecular de Perseus. Fonte: Autor.

Uma vez que todas as propriedades da nuvem de Perseus foram definidas, com base
nos dados coletados e no modelo estabelecido, estamos prontos para dar inicio a simulacao
das interagoes utilizando o Geant4. A Figura 13 apresenta a construcao da geometria
da nuvem molecular de Perseus no software Geant4, onde um raio césmico composto
por nucleo de Fe incide na nuvem com energia de 5 GeV. Apds a interacgao, observa-se
uma cascata de particulas secundarias se formando dentro da nuvem. As linhas sélidas

vermelhas representam os elétrons, enquanto as verdes indicam possiveis raios gama.

Figura 13 — Representacao geométrica da nuvem molecular de Perseus. Fonte: Autor.
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As condi¢oes do universo implementadas no Geant4 foram mantidas inalteradas.
Com as propriedades conhecidas, os resultados da simulagdao para a nuvem molecular de

Perseus sao apresentados na Segao 7.3.

6.1.3 Processos Fisicos do Geant4

A ferramenta Geant4 possui uma capacidade poderosa de realizar interacoes com
diferentes faixas de energia para particulas, carregadas e neutras, que incidem na matéria.
Os processos fisicos descrevem como as particulas interagem com a matéria e o Geant4

fornece pelo menos sete categorias principais de processos [186], sendo eles:

1. Eletromagnético - refere-se a simulagao de interagoes de particulas carregadas e

neutras com a matéria, mediadas pela forca eletromagnética;

2. Hadroénico - refere-se a simulacao de interagoes de particulas hadrénicas (como
prétons, néutrons, pions e nicleos atdémicos) com a nuvem molecular. A Figura 14

mostra os modelos hadronicos deisponiveis no Geant4;

3. Transporte - refere-se a movimentacao de particulas através de materiais ou volumes,

considerando as interagoes fisicas relevantes e os efeitos geométricos;

4. Decaimento - refere-se a simulacao de particulas instaveis que se desintegram
espontaneamente em outras particulas, obedecendo as leis de conservacao de energia,

momento linear, momento angular e carga. ;

5. Optico - refere-se a simulagdo da interacdo de fétons dpticos (tipicamente com
energias na faixa de 1 eV a 10 eV) com materiais. Fotons épticos sdo tratados de
maneira especial no Geant4, pois seus comportamentos sao determinados mais pela
6ptica geométrica (reflexdo, refragao, espalhamento) do que pela interagdo com os

atomos de forma quantica;

6. Lepto-hadroénico - refere-se a interagoes que envolvem fétons, léptons (como
elétrons e muons), e hddrons (como prétons e ntcleos). Tais processos podem incluir
a producao de léptons por fotons em interagoes com ntcleos e a producgao de hadrons

em colisdes de fétons com léptons ou outros hadrons;

7. Parametrizagao - refere-se a uma técnica avancada que permite simplificar simula-
¢oes, economizando tempo de computacao e recursos, especialmente para geometrias

complexas e eventos repetitivos.

Todos esses processos sao derivados da classe “G4VProcess” A interacao de raios
cHésmicos e nuvens moleculares depende dos processos hadronicos e eletromagnéticos. As

interacoes utilizadas neste trabalho fazem parte do pacote de fisica “Physics List” definido
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Figura 14 — Modelos hadronicos disponiveis no Geant4. Fonte: [187].

no Geant4 para a faixa de energia desde GeV até TeV. A “Physics List” ¢ uma classe

responsavel por especificar todas as particulas que serdao usadas na aplicagao da simulacao,

juntamente com a lista de processos fisicos atribuidos a cada particula de forma individual

[188]. As classes que utilizamos para a simulagao, foram respectivamente:

Listing 6.4 — Implementacao das classes utilizadas a partir dos processos hadronicos e

#include
#include
#include
#include
#include
#include
#include
#include
#include
#include
#include
#include
#include
#include
#include

#include

eletromagnéticos via Geant4.

"HadronElasticPhysicsHP.hh"
"G4HadronPhysicsFTFP_BERT_HP.hh"
"G4HadronPhysicsQGSP_BIC_HP.hh"
"G4HadronInelasticQBBC.hh"
"G4HadronPhysicsINCLXX.hh"
"G4IonElasticPhysics.hh"
"G4IonPhysicsXS.hh"
"G4IonINCLXXPhysics.hh"
"G4StoppingPhysics.hh"
"GammaNuclearPhysics.hh"
"GammaNuclearPhysicsLEND.hh"
"ElectromagneticPhysics.hh"
"G4EmStandardPhysics.hh"
"G4EmStandardPhysics_option3.hh"
"G4DecayPhysics.hh"
"RadioactiveDecayPhysics.hh"
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#include

"G4RadioactiveDecayPhysics.hh"
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7 Resultados e Discussoes

Os resultados obtidos nesta dissertacao contribuem para estudos da propagacao de
raios cosmicos na nossa galaxia, investigando a interacao de raios cosmicos com nuvens
moleculares. Um dos principais resultados é a consideragao das nuvens moleculares como
potenciais candidatos na producao de particulas multi-mensageiras, incluindo raios gama
e neutrinos. Essa contribuicao representa um avanco significativo na area de astrofisica,

uma vez que ha ainda muitas indagagoes.

7.1 Interacao de Raios Césmicos com Nuvens Moleculares e a
Deposicao de Energia

A Figura 15 mostra uma imagem via Geantd de um feixe de elétrons (linha
sélida vermelha) incidindo perpendicularmente em rela¢do ao plano da nuvem molecular,
produzindo particulas neutras como raios gama e neutrinos eletronicos (linhas solidas
verdes). Os elétrons apresentam um espectro de energia descrito por uma lei de poténcia,
com energias variando desde 1 GeV até 1 TeV. Além de elétrons como particulas priméarias
interagindo com a nuvem molecular, consideramos prétons e nicleos de He, C e Fe com
energias entre 108 eV 10'* eV. O espectro de energia para os raios césmicos primarios foi
obtido por meio de dados coletados por diferentes instrumentos de deteccao de radiagao,
conforme descrito na Se¢ao 2.5. Vale ressaltar que o feixe de particulas incidiu sobre a nuvem
molecular com diferentes dngulos de entrada desde 1° (incidéncia quase perpendicular)
até 80° (incidéncia quase rasante). Para cada particula primaria foram simulados 80000

eventos.

Na simulacao considerando nicleos mais pesados foi observada, além da produgao
de raios gama e neutrinos, a producao de outras particulas hadronicas como protons e
néutrons, e outros nucleos mais leves. A quantidade de particulas secundarias produzidas
na nuvem, e que também emergem da mesma, depende do tipo de particula primaria, de

sua energia e, também, do angulo de incidéncia na nuvem.

Na astrofisica multi-mensageira, obter essas informacoes e tentar analisar questoes
em aberto como a origem dos raios cosmicos e a producao de raios gama e neutrinos a
partir destes tem sido um grande desafio com o conhecimento que temos hoje. Estudar
as nuvens moleculares e tentar correlacionar esses dados para um estudo cada vez mais

preciso através do software Geant4 pode contribuir com esse tipo de investigacao.

As reacoes quimicas que ocorrem dentro das nuvens moleculares estdo relacionadas

com as interagoes de raios coésmicos [189]. Sabemos que a densidade e composi¢ao da nuvem
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Figura 15 — Imagem via Geant4 de um feixe de elétrons (linha sélida vermelha) incidindo
perpendicularmente em relacao ao plano da nuvem molecular, produzindo
raios gama e neutrinos eletronicos (linhas sélidas verdes). Fonte: Autor.

tém um grande impacto na deposigdo de energia. Verificamos que a energia depositada
em cada camada por particulas de raios césmicos, como elétrons, prétons e nucleos de He,
aumenta significativamente conforme a particula primaria penetra regioes mais densas da
nuvem. Enquanto para niicleos de C e Fe, observa-se que o depésito de energia diminui a

medida que a particula adentra as camadas mais internas da nuvem molecular.

A Figura 16 mostra as distribui¢des das energias depositadas por diferentes parti-
culas de raio césmico na nuvem molecular (linha sélida vermelha). Podemos observar que
a energia depositada aumenta significativamente com o aumento do nimero atémico da
particula primaria. Sabendo que a perda de energia por unidade de comprimento cresce
com o quadrado da carga da particula, logo, uma particula com carga maior perde mais
energia por unidade de caminho que uma particula de carga menor. Vale ressaltar que o
deposito de energia nas camadas da nuvem depende do angulo de incidéncia da particula
priméria. Para angulos quase perpendiculares, o depdsito de energia é maior nas camadas
mais internas da nuvem, enquanto para angulos quase rasantes, o depésito de energia

ocorre quase em sua totalidade nas camadas mais iniciais.

Quando analisamos a energia média depositada pelos raios cosmicos na nuvem

molecular com angulo de incidéncia entre 1° até 10° nas treze camadas (veja a Figura 17),
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Figura 16 — Distribuigao da energia incidente (linha sélida preta) e depositada (linha sélida
vermelha) por particulas de raio cdésmicos primdrias na nuvem molecular.

Fonte: Autor.
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observamos que, conforme as particulas primarias penetram nas camadas mais internas da
nuvem, a energia depositada aumenta. Além do mais, a figura mostra que, nas camadas
mais profundas, a incerteza no valor médio da energia depositada é maior do que nas
primeiras camadas. As bandas coloridas no gréafico correspondem ao erro de 1o, as quais

sao regides que incluem 68% de todos os pontos de dados em curvas de distribui¢ao normal.
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Figura 17 — Energia depositada média para angulos de incidéncia entre 1° e 10°. Fonte:
Autor.

Conforme aumenta-se o angulo de incidéncia, observa-se um comportamento bas-
tante aleatorio no depdsito de energia média nas camadas da nuvem, além também de
haver camadas com nenhum depdsito de energia (camadas mais internas da nuvem). Isto
pode ser observado nas Figuras 18, 19, 20, 21, 22, 23, 24. Além do aumento da flutuacao
da energia depositada média numa andlise de camada a camada da nuvem, as incertezas
no valor médio também aumentam de maneira significativa, principalmente a partir da
quinta camada. Para nicleos de Fe, o depdsito de energia é o mais uniforme por ser um
primario mais pesado e, portanto, consegue penetrar nas camadas mais densas da nuvem

molecular.

Observamos, nos resultados da energia média depositada por faixa de angulo de
incidéncia, que na camada 10 ocorre uma pequena flutuacao na energia média depositada.
Acreditamos que essa flutuacao esteja relacionada a interacoes especificas de particulas,
uma vez que depende da energia do raio césmico primario e das diferentes interagoes que
ocorrem nas regioes mais densas da nuvem molecular, como aquelas recorrentes na camada

10. Entre essas interacoes, podemos destacar processos de espalhamento inelastico, nos
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Figura 21 — Energia depositada média para angulos de incidéncia entre 40.1° e 50°. Fonte:
Autor.
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Figura 24 — Energia depositada média para angulos de incidéncia entre 70.1° e 80°. Fonte:
Autor.

quais a energia transferida para cada camada é menor em comparacdo a algumas camadas

especificas [186].

Outro fator que pode justificar as flutuagdes no deposito médio de energia na
camada 10 sao os efeitos de atenuagao. Nas diferentes camadas da nuvem molecular, a
densidade varia, o que explica por que, nas camadas externas, as interagoes dos raios
cosmicos sao mais eficientes. Segundo [190], os graos de poeira podem exercer um impacto
significativo na deposicdo de energia. A poeira quente esta associada as regides externas
da nuvem, enquanto os graos de poeira frios estao ligados as regides internas. Dados
ja disponiveis na literatura [151] para nuvens hipotéticas podem estar relacionados as
flutuagoes de energia observadas na camada 10 mostrando que em alguns casos, regioes
mais internas, os graos de poeira podem ter temperaturas mais elevadas como o caso desta
nuvem hipotética. As Figuras 18, 19, 20, 21, 22, 23, 24 mostram que na camada 10, houve
uma diminuicao no depédsito médio de energia potencialmente causados pelos graos de

poeira, temperatura e até mesmo a densidade da camada especifica.

A Figura 25 mostra a energia média depositada na nuvem em funcao da faixa de
angulo de incidéncia. Podemos observar que para raios césmicos mais pesados o depoésito

de energia é maior e mais linear.
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Figura 25 — Energia depositada por raios cosmicos na nuvem molecular para diferentes
faixas de angulo de incidéncia. Fonte: Autor.

7.2 Particulas Secundarias Produzidas e que Emergiram da Nuvem

Molecular

Particulas secundarias apresentam uma taxa de perda de energia quase constante
nas regioes mais externas da nuvem molecular, conforme mostrado em [10]. Elétrons
secundarios sao as particulas mais comuns de serem observadas nas primeiras camadas
da nuvem. A medida que a energia incidente aumenta, eles se tornam mais faceis de
serem observados, seguidos por uma alta quantidade de raios gama e protons produzidos.
Os elétrons geram fotons sincrotons enquanto se movem no interior da nuvem molecular.
Entretanto, a densidade desses fétons sincrotons na regiao da nuvem é baixa devido ao
fraco campo magnético da nuvem. Como resultado, o processo de espalhamento Compton

inverso (que envolve a interacdo entre fétons e elétrons) nao é significativo nesse ambiente.

Nas Figuras 26, 27, 28, 29 e 30 mostramos a relacao entre a frequéncia e a quantidade
de particulas produzidas para cinco diferentes raios césmicos primarios, cada um com
100 mil eventos simulados. A frequéncia, representada no eixo y, refere-se ao ntimero
de eventos simulados que resultaram na producao de uma determinada quantidade de
particulas secundarias, como neutrinos, pésitrons, elétrons, fotons gama, entre outros.
Ja o eixo x apresenta a quantidade de particulas secundarias geradas por evento. Esses

graficos permitem observar como a interacao dos raios césmicos primarios com a nuvem
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molecular resulta em diferentes distribui¢oes de particulas secundarias, destacando tanto
a variedade de particulas produzidas quanto a frequéncia com que diferentes quantidades

sao geradas a partir dos eventos simulados.

Conforme a energia incidente aumenta, maior é a quantidade de particulas secun-
darias produzidas na nuvem molecular, e quanto mais pesado for o raio césmico primario,
maior é também a quantidade de particulas secundarias produzidas (vide Figuras 26, 27,
28, 29, 30).
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Figura 26 — Quantidade de particulas secundarias produzidas e que emergiram da nuvem
molecular para elétrons como raio cosmico primario. Fonte: Autor.

A partir das andalises realizadas para cada raio cdésmico primario, observamos
também uma mudanca na quantidade de particulas que foram absorvidas, transmitidas e
refletidas. Quanto mais leve for o raio césmico primario, como elétrons, protons e nicleos de
He, menor é a quantidade de particulas absorvidas pela nuvem, e, consequentemente maior
¢é a quantidade de particulas transmitidas e refletidas. J& para primarios mais pesados,
como nucleos de C e Fe, observamos uma quantidade maior de particulas absorvidas, e,

portanto, uma quantidade menor de particulas transmitidas e refletidas (veja a Tabela 3).

Os raios cosmicos, compostos por niicleos mais pesados, ao adentrarem a nuvem
molecular, colidem com as moléculas da nuvem, produzindo uma grande quantidade
de particulas secundarias, como pions, muons, elétrons, positrons e fétons. A energia
dessas particulas secundérias depende da energia do raio césmico primério, da densidade e

composicao da nuvem molecular.
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Figura 27 — Quantidade de particulas secundarias produzidas e que emergiram da nuvem
molecular para prétons como raio césmico priméario. Fonte: Autor.
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Figura 28 — Quantidade de particulas secundarias produzidas e que emergiram da nuvem
molecular para nticleos de He como raio cosmico primério. Fonte: Autor.
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Figura 29 — Quantidade de particulas secundarias produzidas e que emergiram da nuvem
molecular para nucleos de C como raio césmico primario. Fonte: Autor.

_
—
L
.

Frequéncia

3 e

Y
: Ueec'e
3 viei,
[ Pebe

103 ]

10° 10! 102 103 104 10° 108
Quantidade de particulas produzidas

Figura 30 — Quantidade de particulas secundarias produzidas e que emergiram da nuvem
molecular para ntucleos de Fe como raio cosmico primério. Fonte: Autor.
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Particulas absorvidas, transmitidas e refletidas
RC Primario Absorvidas Transmitidas | Refletidas
Elétron 0.83 % 49.0 % 50.0 %
Préton 8.5 % 46.0 % 46.0 %
Hélio 12.0 % 44.0 % 44.0 %
Carbono 15.0 % 43.0 % 42.0 %
Ferro 41.0 % 30.0 % 30.0 %

Tabela 3 — Particulas absorvidas, transmitidas e refletidas proveniente de raios césmicos.
Fonte: Autor.

A Figura 31 mostra as particulas que escaparam da nuvem a partir de prétons
como raios césmicos primarios. Algumas particulas secundérias sdo mais comuns de serem
produzidas e emergirem da nuvem, como observado; outras, como nticleos mais pesados e

antiproton, escapam em uma frequéncia menor.
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Figura 31 — Particulas que emergiram da nuvem a partir de préton como raio coésmico
primério. Fonte: Autor.

As Figuras 32, 33, 34, 35, 36 mostram as distribui¢oes em energia das particulas
que emergiram da nuvem para diferentes primarios. Foram analisadas as particulas mais
provaveis que emergem da nuvem, como e~, e', raios gama (provenientes do decaimento

de %), neutrinos mudnicos e eletronicos (provenientes do decaimento de 7 e u¥).

Os neutrinos possuem a capacidade extraordinaria de atravessar a matéria sem
sofrer deflexdo na sua trajetoria. Através da simulagdo com o Geant4, conseguimos obter
uma variedade de dados que mostram neutrinos provenientes do decaimento de particulas
secundarias. Para raio césmico primario de qualquer composi¢ao quimica, observamos a
produgao de neutrinos e antineutrinos eletronicos (v, e %), assim como muonicos (v, e
v,). Além disso, vale ressaltar que os neutrinos do tau nao foram observados em nenhum
momento dentro das nuvens moleculares apds o decaimento dos raios cosmicos. Segundo
[107], os neutrinos do tau sdo muito mais dificeis de serem produzidos do que os eletronicos
e mudnicos, o que dificulta sua deteccao, como demonstrado pelo observatério IceCube

localizado na Antartida.

Outro resultado interessante dessa investigagao ¢ a energia média dos neutrinos

eletrénicos e muonicos que sairam da nuvem para primarios de nicleos mais pesados.
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Figura 32 — Espectro de particulas que emergiram da nuvem molecular para raios cosmicos
compostos por elétrons. Fonte: Autor.
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Figura 33 — Distribuicao em energia das particulas que emergiram da nuvem molecular
para raios coésmicos compostos por protons. Fonte: Autor.
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Figura 34 — Distribuicao em energia das particulas que emergiram da nuvem molecular
para raios coésmicos compostos por nucleos de He. Fonte: Autor.
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Figura 35 — Distribuicao em energia das particulas que emergiram da nuvem molecular
para raios cosmicos compostos por nucleos de C. Fonte: Autor.
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Figura 36 — Distribuicdo em energia das particulas que emergiram da nuvem molecular
para raios cosmicos compostos por nucleos de Fe. Fonte: Autor.

Observamos que sao bem menores do que os raios césmicos com ntucleos mais leves. A
Tabela 4 mostra a energia média dos neutrinos produzidos de diferentes sabores para raio

coOsmico primério como préton e nicleo de Fe.

Energia média dos neutrinos a partir de raio césmicos primario leve e pesado
neutrinos Préton Ferro

Ve 196 MeV 34 MeV

v, 221 MeV 175 MeV

7 83.5 MeV 10.4 MeV

Uy, 245 MeV 188 MeV

Tabela 4 — Comparacao da energia média de neutrinos de diferentes sabores produzidos
por raios cosmicos como proton e niicleo de Fe. Fonte: Autor.

Existem diversas analises que podemos realizar quando se trata de neutrinos. As
informagoes que temos sao suficientes para sugerir que as nuvens moleculares também sao
candidatas a fontes de neutrinos (v, 7, v, e v,). Os resultados apresentados aqui sao
referentes a uma nuvem molecular hipotética, onde podemos analisar como os resultados
obtidos podem ser comparados a nuvens reais, como a nuvem de Perseus discutida nas

proximas secoes.
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7.3 Interacao de Raios Cosmicos com a Nuvem Molecular de Perseus
e Deposicao de Energia

Mostramos anteriormente que a energia depositada na nuvem molecular depende
de fatores como a composicao quimica e a densidade das nuvens moleculares. Para a
nuvem de Perseus, apresentamos na Figura 37 as distribuigoes das energias depositadas
por diferentes raios césmicos em cada uma das camadas'. E possivel observar que os
valores médios de energia depositada aumentam gradativamente conforme o aumento do
nimero atomico da particula primaria, o que esta de acordo com os resultados obtidos

para a nuvem hipotética.

A energia média depositada oferece uma visao geral de como as particulas primarias
interagem com a nuvem molecular. Observamos que, na nuvem molecular hipotética, a
energia média depositada é significativamente maior. Esse comportamento ocorre devido as
variagoes na composi¢ao quimica da nuvem, tanto em porcentagens quanto pela presenca
de hélio em estado gasoso na simulagao. Além disso, a densidade da nuvem simulada é
consideravelmente menor em comparagao com casos gerais. Isso implica que particulas
com maior carga elétrica perdem muito mais energia por unidade de distancia percorrida

do que aquelas com menor carga.

Assim como analisado na Secao 7.1 sobre a interacdo de raios césmicos primarios
com uma nuvem molecular hipotética, investigamos e analisamos como as particulas
primarias depositam energia a medida que penetram nas camadas mais densas da nuvem
molecular de Perseus (veja a Figura 13, que mostra a geometria da nuvem de Perseus
no Geant4). Ao analisar a energia média depositada em fungdo do dngulo de incidéncia
(mesmos angulos de incidéncia da nuvem molecular hipotética), podemos observar o
comportamento dos raios cosmicos primarios de maneira semelhante ao estudo realizado

anteriormente.

As Figuras 38, 39, 40, 41, 42, 43, 44 e 45, ilustram a energia média depositada
para angulos de incidéncia variando de 10 em 10 graus, considerando raios césmicos com
diferentes composigdes quimicas (elétrons, protons, nicleos de He, C e Fe). As bandas
coloridas no gréfico correspondem ao erro de 1o, as quais sao regides que incluem 68% de

todos os pontos de dados em curvas de distribuicao normal.

Nas camadas mais externas, o depédsito de energia apresenta um comportamento
linear. Contudo, a medida que o angulo de incidéncia aumenta, o grau de incerteza
no depésito de energia também cresce, especialmente para particulas priméarias mais

pesadas, como nucleos de C e Fe. Vale destacar que, na nuvem molecular hipotética

L As linhas sélidas vermelhas estdo mais comprimidas devido & menor quantidade de energia depositada

em comparac¢ao com o observado na andlise de uma nuvem molecular hipotética anterior, ja que a
densidade da nuvem de Perseus é significativamente menor. Devido & esse menor depdsito médio, a
energia estd em unidades de MeV.
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Figura 38 — Energia depositada média, por diferente primérios de raios césmicos, para
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Figura 39 — Energia depositada média, por diferente primérios de raios césmicos, para
angulos de incidéncia entre 10.1° e 20° na nuvem molecular de Perseus. Fonte:
Autor.
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Figura 40 — Energia depositada média, por diferente primérios de raios césmicos, para
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Figura 41 — Energia depositada média, por diferente primérios de raios césmicos, para
angulos de incidéncia entre 30.1° e 40° na nuvem molecular de Perseus. Fonte:
Autor.
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Figura 42 — Energia depositada média, por diferente primérios de raios césmicos, para
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simulada anteriormente, as camadas mais densas apresentaram um grau de incerteza
consideravelmente maior em relagao a nuvem molecular de Perseus. Isso ocorre porque,
na analise atual, consideramos apenas seis camadas, enquanto na nuvem hipotética
trabalhamos com 13 camadas concéntricas e maior densidade que afetaram o grau de

incerteza da energia média depositada.

E importante ressaltar que, embora muitas nuvens moleculares compartilhem carac-
teristicas como composi¢ao quimica e temperatura, diferencas significativas na densidade
podem impactar diretamente o depdsito de energia e, consequentemente, a formacao de
particulas secundarias em seu interior. Segundo [191], essas variagoes de densidade entre

nuvens moleculares desempenham um papel crucial nesses processos.

Na Figura 46, analisamos a energia média depositada na nuvem molecular de
Perseus para as mesmas faixas de angulos utilizadas na nuvem molecular hipotética.
Observa-se que particulas mais pesadas depositam mais energia e o comportamento do

deposito de energia ¢ praticamente linear, independente do ntimero atomico da particula

primaria.
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7.4 Particulas Secundarias que Emergem da Nuvem Molecular de

Perseus

As particulas secundarias produzidas em uma nuvem molecular dependem direta-
mente da energia incidente: quanto maior a energia incidente, maior serd a quantidade de
particulas secundarias geradas. Assim como em qualquer nuvem molecular, os elétrons
sao os secundarios mais frequentemente observados nas camadas iniciais. Dependendo da
energia incidente, também pode ser detectada uma quantidade significativa de raios gama

e protons produzidos na nuvem.

As particulas secundarias mais comuns na nuvem molecular estdo representadas
nas Figuras 47, 48, 49, 50, 51. Nelas, é possivel observar uma diferenca no fluxo das
particulas, especialmente para os elétrons, quando comparadas com a nuvem molecular

hipotética analisada na Secao 7.2.
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Figura 47 — Particulas produzidas e que emergiram da nuvem molecular de Perseus para
elétrons como raio césmico primario. Fonte: Autor.

Assim como analisamos as particulas que emergem de uma nuvem molecular
hipotética, também investigamos como as particulas emergem da nuvem molecular de
Perseus, considerando todas as informacoes implementadas no Geant4. De acordo com
[151], elétrons sao detectados em quase todas as regides da nuvem molecular, seguidos

por raios gama. Na Figura 52, observamos uma alta quantidade de raios gama e elétrons
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emergindo da nuvem, enquanto na Figura 32, também foram detectados neutrinos e

positrons.

Para particulas secundérias provenientes de protons como primarios na nuvem
molecular de Perseus, notamos a presenca das mesmas particulas observadas na nuvem
hipotética, porém com frequéncias distintas devido as diferencas nos componentes fisico-

quimicos das nuvens (compare as Figuras 33 e 53).

Ao comparar as particulas produzidas nas duas nuvens para nucleos de He como
primarios, é interessante notar que, na nuvem de Perseus, praticamente nao houve emissao
de raios gama. Uma possivel explicacao esta relacionada a quantidade reduzida de pions
neutros produzidos na nuvem. Com um diametro de 153 parsecs, a nuvem molecular de
Perseus possui menor densidade, o que reduz a probabilidade de interacao entre particulas

primdrias e a matéria, diminuindo a producao de pions (compare as Figuras 34 e 54).

Para primérios como nucleos de C, o alto fluxo de v, observado na nuvem hipo-
tética contrasta com o fluxo reduzido na nuvem de Perseus, além da auséncia de raios
gama. Isso reforca a hipdtese de que as diferentes caracteristicas das nuvens impactam
significativamente a producao de pions. Esses fluxos podem ser comparados nas Figuras
35 e 55.

No caso para primdarios como ntcleos de Fe, ha uma diferenca notavel na quantidade
de elétrons produzidos. Enquanto o fluxo de elétrons na nuvem hipotética que pode ser
observado na Figura 36 é menor, ele é significativamente maior na nuvem molecular de
Perseus ( veja a Figura 56). As equagoes 4.4, 4.5 e 4.6 indicam que a produgao de pions
esta diretamente relacionada a menor quantidade de neutrinos eletronicos e mudnicos,

seus respectivos antineutrinos, e raios gama na nuvem molecular de Perseus.
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Figura 52 — Espectro de particulas que emergiram da nuvem molecular de Perseus para
raios cosmicos compostos por elétron. Fonte: Autor.

3.0 - Primario de Prétons Ve

[
Ln
1

%]
[=]
I

=
Ln
L

N° de particulas

-
[=]
L

0.5

0.0 -

102 101 109 101 102 103
Energia média (MeV)

Figura 53 — Espectro de particulas que emergiram da nuvem molecular de Perseus para
raios cosmicos compostos por protons. Fonte: Autor.



7.4. Particulas Secunddrias que Emergem da Nuvem Molecular de Perseus 97

> Ve Primario de Hélio r

N° de particulas

1071 109 10! 102 103
Energia média (MeV)

Figura 54 — Espectro de particulas que emergiram da nuvem molecular de Perseus para
raios cosmicos compostos por nucleos de He. Fonte: Autor.

20.0 Primario de Carbono

=

= = = =

e it bl ™

o n o n
i i i i

~
L
I

N° de particulas

w
[=]
1

%]
wn
I

0.0 -
10-1 109 101 102 103

Energia média (MeV)

Figura 55 — Espectro de particulas que emergiram da nuvem molecular de Perseus para
raios césmicos compostos por nucleos de C. Fonte: Autor.



98 Capitulo 7. Resultados e Discussées

30
. P — )

Primario de Ferro Ue

—_— W

25 - _— 0
)

20 - — €7
— O

y

p

N° de particulas
= =
(=] [%]

D AL | T AL | T T T
102 101 109 101 102

Energia média (MeV)

Figura 56 — Espectro de particulas que emergiram da nuvem molecular de Perseus para
raios cosmicos compostos por nucleos de Fe. Fonte: Autor.



99

8 Conclusoes

Nuvens Moleculares sao regioes do meio interestelar compostas por gas e poeira.
Elas tendem a ser densas e com alta densidade colunar. A irradiagdo de nuvens moleculares
por raios coésmicos acarreta em varias alteragoes fisicas e fisico-quimicas que vao desde
o deposito de energia por raios cosmicos para aquecer o sistema da nuvem e formagao
de particulas secundarias (cascata intranuclear) até a ruptura de moléculas e eventual
formacao de novas espécies. Todas as particulas produzidas durante a interacao de raios
c6smicos com a nuvem (particulas hadronicas, eletromagnéticas e muonicas) interagem
com o meio via diferentes processos fisicos depositando energia, de forma direta e indireta,
em diferentes regices da nuvem. Nesta dissertacao, investigamos a deposi¢ao de energia
por raios cosmicos, de diferentes composi¢oes quimicas, em diferentes regioes de uma
nuvem molecular hipotética e da nuvem molecular de Perseus, bem como a producao
de particulas secundarias que emergem da estrutura das mesmas. Esta investigacao foi
realizada por meio do software de simulacao de Monte Carlo Geant4, o qual possui uma
construcao extremamente completa de processos fisicos e interagoes entre particulas e

matéria.

As particulas secundarias formadas em ambas as nuvens moleculares estao dire-
tamente relacionadas a energia incidente: quanto maior a energia incidente, maior sera
a produgao de particulas secundéarias. Como ocorre em qualquer nuvem molecular, os
elétrons sdo os secundarios mais frequentemente observados nas camadas iniciais. Além
disso, dependendo da energia incidente, também pode haver uma quantidade significativa
de raios gama e protons gerados na nuvem. Para raios cosmicos primérios, compostos de
protons e outros ntcleos atomicos, podemos observar, além de raios gama, a producao de

neutrinos eletronicos e muonicos, e seus respectivos antineutrinos.

Regides de gas denso na nossa galaxia irradiadas por raios cosmicos galacticos
sao os alvos mais tteis para compreender a origem dos fluxos de neutrinos e raios gama
[192]. A emissdo de raios gama proveniente de nuvens moleculares galacticas tem sido
utilizada para sondar o espectro de raios gama em varios locais na nossa galdxia [193].
A importancia de populagdes de nuvens moleculares galacticas para a emissao difusa de
raios gama e neutrinos é também apoiada pelo fato de que nuvens moleculares individuais
podem produzir raios gama secundarios através de interagoes inelasticas como a colisao
proton-préton. Portanto, utilizar informagoes sobre o fluxo de raios gama e neutrinos nos
ajuda a investigar a origem da emissao de neutrinos em conexao com o espectro de raios

coOsmicos.

Na astrofisica de particulas, fontes multi-mensageiras sao bastante estudadas, o
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que abre uma porta de possibilidades para estudar raios césmicos em diversos regimes
energéticos. Até a regiao do joelho do espectro de energia, sabemos que raios césmicos
tém uma origem galactica. Acima dessa regidao, em regimes de energia mais alta, os
raios cosmicos tém uma origem extragalactica. A utilizacdo do Geant4 é bastante 1til
para estudar o comportamento de objetos interestelares, como as nuvens moleculares que
analisamos e demonstramos serem potenciais candidatas a fontes de raios cosmicos, raios

gama e neutrinos.

Em geral, os estudos realizados nesta dissertacao contribuem para investigarmos
a origem e os mecanismos de propagacao dos raios césmicos na nossa galdxia. Além do
mais, as simulagoes realizadas nesta dissertacao podem ser aplicadas a catalogos de nuvens
moleculares, como fizemos no capitulo 5 investigando a nuvem molecular de Perseus, os
quais nos ajudarao a compreender a origem dos raios cosmicos, bem como a detectabilidade
de fluxos multi-mensageiros de nuvens moleculares galacticas individuais com os atuais e
futuros detectores de raios gama e neutrinos, como o futuro Observatério do Cherenkov
Telescope Array (CTAO) e o Observatério IceCube.

O estudo da interacao de raios cosmicos com nuvens moleculares oferece informacoes
de grande importancia para a astrofisica de particulas. Em particular, além de abordarmos
aspectos gerais como o depdsito de energia e as particulas secundarias que emergem de
nuvens moleculares, realizamos uma analise detalhada da nuvem molecular de Perseus,
localizada a aproximadamente 1000 anos-luz da Terra, na direcao da constelacao de
Perseus; esta nuvem é um bergario estelar ativo, contendo regides densas como I1C 348 e
NGC 1333, onde ocorrem formacoes intensas de estrelas jovens [152, 155]. Essa nuvem
revela-se extremamente relevante para o progresso da area, especialmente no contexto da
interacdo entre raios cosmicos e a matéria que a compoe. Esse estudo reforga, de maneira
significativa, o papel dos multi-mensageiros, como raios gama e neutrinos, enquanto
ferramentas essenciais para a compreensao dos processos astrofisicos. Além do mais, a
nuvem molecular de Perseus tem sido alvo de estudos usando observatorios de raios gama,
como o telescpio Fermi-LAT [194], para mapear a distribuicao de raios cdsmicos em nossa

galéxia.
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