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RESUMO

Os Gamma-Ray Bursts (GRBs) ainda ndo sdo compreendidos em sua plenitude. No entanto,
sua exploragdo poderia fornecer uma ferramenta util para uma melhor compreensao do Universo
Primordial, pois s@o os objetos mais distantes e violentamente energéticos que a astronomia co-
nhece. Apesar do campo de estudo dos GRBs permanecer com vdrias indaga¢des em aberto, al-
gumas questdes podem ser solucionadas ao sondarmos um dos parametros que compde a emissao
de altas energias, a Polarizacdo. As propriedades de polarizag¢do sao pouco conhecidas e espera-se
que futuras medicdes fornecam constatagdes importantes para o mecanismo de emissdo. Medi-
coes de polarizacio até entdo sofrem de uma baixa estatistica de fétons, embora o Satélite Chinés
POLAR tenha sido capaz de detectar com alta precisao a polariza¢do na emissdo Prompt. Apesar
disso o tamanho atual das amostras ainda é pequeno e as incertezas em cada medi¢@o sdo gran-
des, que juntas no impedem de chegar a conclusdes definitivas sobre o mecanismo de emissao de
GRBs na emissao prompt. Por fim, essa Dissertacdo caracterizou a emissao polarizada em GRBs,
pois ao detectarmos a polarizacio, podemos ter informagdes acerca de elementos essenciais do
Burst, como (i) os Mecanismos de Emissdo Polarizada, (ii) a Estrutura do Campo Magnético e
(ii1) o Formato dos Jatos em GRBs, e com isso, finalmente discriminar modelos de Emissao e
Aceleracdo de Particulas nos GRBs.

ABSTRACT

Gamma-Ray Bursts (GRBs) are still not fully understood. However, the understanding of the
phenomenon of its emission could provide a useful tool for a better understanding of the early
Universe, since they belong to the most distant and energetic objects that Astronomy knows.
Although the GRBs filed of study remains with several open questions, some questions can be
solved by probing one of the parameters that compose the emission of high energies: Polarization.
Polarization properties are poorly understood and future measurements are expected to provide
important findings for the emission mechanism. Current polarization measurements suffer from a
low photon statistic, although the Chinese POLAR Satellite,in its few months of operation (2016-
2017) was able to detect with high precision the polarization in the Prompt emission. However,
the current sample size is still small and the uncertainties in each measurement are quite large,
which together prevent us from reaching the definitive conclusions about the GRBs emission
mechanism in the prompt emission. Finally, this Thesis characterized the polarized emission in
GRBs, because when we detect the polarization, we can have information about essential elements
of the Burst, like (i) Polarized Emission Mechanisms (ii) the Magnetic Field Structure and (iii)
the shape of jet in GRBs, and with that, finally, to discriminate emission and particle acceleration
models in GRBs.
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1 INTRODUCAO

1.1 CONCEITO HISTORICO

Gamma Rays Burts (GRBs) sdo explosdes de raios gama, a forma mais energética de luz,
durando desde alguns milissegundos a varios minutos, que para se ter ideia em comparativo,
GRBs brilham centenas de vezes mais do que uma supernova tipica. Quando um GRB inicia
o estado de ejecdo, € a fonte mais brilhante de fétons gama no Universo Observavel. Foram
descobertos acidentalmente no final da década de 1960 pelos satélites Vela, que eram satélites
militares dos EUA que estavam a procura de testes nucleares soviéticos [1, 15]. Esses satélites
transportavam detectores de raios gama, pois uma explosdo nuclear inimiga os produziria, porém
eles ndo encontraram nenhuma violacao do tratado nuclear, mas descobriram rajadas brilhantes
de raios gama que vinham de além do sistema solar (Fig. 1.1). Centenas de explosdes foram
registradas por décadas, mas sua natureza permaneceu um mistério.
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Figura 1.1: Primeiro GRB detectado em Julho de 1967 pelo satélite Vela 4A. [1]

Como os raios gama sao muito dificeis de focar, era impossivel identificar suas localizacdes no
céu. Além disso, sua natureza passageira e aleatdria os tornavam complicados de investigar. No
momento em que um telescopio poderia ser apontado na direcdo de um flash, era tarde demais.
Com o advento de telescopios mais avancados, os GRBs comecgaram a revelar mais sobre si
mesmos na década de 1990. Os primeiros locais detectados foram galédxias distantes e jovens -



que tendiam a ser bercdrios estelares ativos - o lugar perfeito para construir estrelas massivas.
A luz dos GRBs estava viajando por mais de metade da idade do universo - estavam entre os
objetos mais distantes ja vistos. Mas estar tdo longe e ainda ser a coisa mais brilhante no céu
significava que uma quantidade inimagindvel de energia precisava estar produzindo esses flashes,
a quantidade de energia necessdria era equivalente a converter toda a massa no sol em radiacio
pura em questio de segundos. Nem mesmo uma supernova pode fazer isso.

Os GRBs sdo geralmente separados em duas classes: de longa duragdo e de curta duracdo. As
explosdes de longa duracdo duram mais de 2 segundos e as de curta duram menos de 2 segun-
dos. Entretanto, os de curta duragdo (SGRBs) variam de alguns milissegundos a 2 segundos com
um tempo médio de apenas 0,3 segundos (300 milissegundos). Os de longa duragao (LGRBs)
normalmente duram de 2 segundos a algumas horas, com um tempo médio de cerca de 30 se-
gundos. Acredita-se que os dois tipos t€ém fontes completamente diferentes, os de curta duracio
parecem estar associadas a fusdo de duas estrelas de néutrons em um novo buraco negro ou uma
estrela de néutrons com um buraco negro para formar um buraco negro maior, enquanto os de
longa duragdo estdo associados com a morte de estrelas macicas em supernovas, embora nem
todas as supernovas produzam um GRB. De maneira geral, podemos dizer que GRBs sdo pulsos
irregulares de radiacdo gama, com um espectro energético aparentemente ndo termal com pico
em ~ 10 — 10%*keV e que € visto em diferentes locais no céu.

A determinacdo de que sua distribui¢do era isotropica ocorreu com o langamento do Comp-
ton Gamma-Ray Observatory (CGRO), que carregava consigo o Burst and Transient Experiment
BATSE em 5 de abril de 1991, numa 6rbita baixa de 450 km, estabelecendo que os GRBs eram
isotropicamente distribuidos no céu, como visto na Figura 1.2 [16].

Mais tarde, com o lancamento do BeppoSAX em 1996, vieram as primeiras confirmacdes de
sua distancia cosmoldgica. Um rdpido desaparecimento na emissao de seu Afterglow (Emissao
sequencial apds a explosao inicial causada pela interagdo do jato com o meio) visto em escalas de
raios-x e feixes visiveis e sua precisdo angular fez com que a primeira determinacio de redshift
ocorresse, sendo de 0.695 para o GRB 970228 [17]. Com essa detec¢do, uma nova era dos
GRBs se iniciava, na qual uma maior quantidade informacgdo estava disponivel possibilitando
uma compreensao mais profunda desse fendmeno .

O satélite Swift foi lancado em 2004, projetado para detectar GRBs. Ele combina um te-
lescopio de deteccdo de raios-X de campo amplo com raio-X de campo estreito e telescopios
ultravioleta-Opticos. Um poderoso algoritmo de deteccao a bordo fornece a coordenada para a
espaconave, que se reposiciona de forma autdbnoma para que os raios-X e observacgdes oOpticas,
que normalmente comecam dentro de dois minutos apds o burst, sejam detectadas.

Em 2018 o satélite Fermi completou 10 anos de missdo. Lancado em 2008 com dois instru-
mentos a bordo, o Large Area Telescope (LAT) e o Gamma-ray Burst Monitor (GBM), que ja
detectaram mais de 2.300 GRBs desde entdo. Em 17 de agosto de 2017, detectou uma forte ex-
plosdo vinda da constelacdo de Hidra. No mesmo dia o Laser Interferometer Gravitational-wave
Observatory (LIGO) detectou uma onda gravitacional vinda do mesmo evento. Essa ocasido foi
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Figura 1.2: Distribui¢do no Céu dos GRBs detectados nos primeiros 6 anos de funcionamento do satélite Fermi GBM.
GRBs longos sdo retratados pelo sinal de cruz, enquanto os curtos sdo caracterizados por asteriscos. Quadrados
vermelhos sao GRBs detectados simultaneamente pelo GBM e pelo Swift. [2]

a primeira vez em que uma onda gravitacional e um GRB foram detectados pela mesma fonte.

Com o objetivo de detectar a polarizagdo na emissdo prompt, o POLAR € um polarimetro
acoplado ao laboratério espacial Chinés Tiangong-2. Lancado em setembro de 2016 e desativado
em 31 de margo de 2017, que detectou 55 GRBs com alto grau de significancia. Os resultados
dessas detecgOes ainda estdo sob andlise por parte da comunidade cientifica, apesar de que em
artigos recentes de 2018-2019, ao analisarem um subsample de 5 desses GRBs, constatou-se uma
polarizacdo média de cerca de 10% para e emissdo prompt [18].

Por fim, a histéria dos GRBs se funde com a evolucdo das tecnologias de observacdo, de
forma que conforme o avango tecnoldgico progride, o nivel de dados e informacdo se aprimoram,
concebendo assim uma epopeia ainda sem fim no estudo desses fendmenos.

1.2 OBJETIVOS DO TRABALHO

O objetivo da Dissertacdo é, principalmente, caracterizar a fisica da emissdo polarizada em
GRBs, mas que devido a sua natureza multidisciplinar, envolve uma montagem completa do
fendmeno, necessitando entdo de uma abordagem abrangente sobre seus principais atributos.
Contudo, a caracterizagdo dos fendmenos de emissdo polarizada t€ém ainda uma forte relacao
com as peculiaridades do jato. Abordar a polarizacdo se faz necessdria pois podemos, a partir



de dados de polarizacdo em GRBs, extrair essas particularidades do evento em si, como 0 meca-
nismo de emissao de radiacdo polarizada, a estrutura do jato e o formato campo magnético que
estava ativo durante a emissao.

Essa base tedrica faz-se necessdria visto as recentes medidas do satélite Chinés POLAR, que
foi projetado especificamente para medir a polarizacdo da emissdo prompt de GRBs na faixa de
energia de 50-500 keV. O POLAR ¢€ capaz de medir os locais de interacdo de fétons, e portanto,
os angulos de espalhamento, com alta precisao, resultando em uma sensibilidade relativamente
alta da polarizacdo. Os resultados do POLAR foram recentemente publicados e até presente data
comprovam que ha polarizagdo linear na emissdo prompt, apesar de ser menor do que a maioria
dos modelos previa, em média cerca de ~ 10% [18]. Futuras missdes como o Polarimeters for
Energetic Transients (POET) e o Gamma-ray Burst Polarimeter (GAP-2) a bordo do Oversize
Kite-craft for Exploration and Astronautics in the Outer Solar System (OKEANOS) sdo dois
exemplos de polarimetros que observario na faixa abaixo de 50 KeV no futuro.

Com isso surge a necessidade de uma base tedrica que possa compreender a polarizacio e
possivelmente, interpretar seus resultados.

1.3 ESTRUTURA DA DISSERTACAO

No Capitulo 2, tratamos de uma introdugdo aos GRBs, dando ideias de grandezas, taxonomia,
correlagdes, e suas principais caracteristicas observadas, para com isso obtermos uma compreen-
sdo basica do fendmeno de forma generalizada. O Capitulo 3 trata de uma derivag@o dos principais
mecanismos de emissdo de radiacdo polarizada contidas nos GRBs, como a radiacio sincroton,
compton inverso € o efeito SSC (synchrotron-self compton), além de uma descri¢ao do efeito de
reconexao magnética via Magneto-Hidrodinamica, que pode ser considerada uma das possiveis
fontes de aceleracdo das particulas. No Capitulo 4 teremos uma caracteriza¢do da polarizacdo
da radiacdo emitida por esses métodos, dada as variagdes do campo magnético e suas implica-
coes em GRBs, ampliando os pontos de vista de como cada método radiativo deve aparecer nesse
contexto a partir da detec¢do polarizada. Enquanto no Capitulo 5, serdo analisados a estrutura
do campo magnético e o formato do jato, que juntamente com os mecanismos de radiacao, es-
sas trés caracteristicas formam o tripé bdsico das informagdes contidas na radiacdo de um GRB,
permitindo assim, ao detectarmos a polarizac¢do da radiacdo na emissao prompt do jato, fazermos
assertivas acerca de sua estrutura, campo magnético e mecanismos de acao ali contidos.



2 EFEITOS OBSERVACIONAIS, TAXONOMIA E
CORRELACOES DA EMISSAO PROMPT

2.1 O QUE SAO DE FATO GRBS?

Além de serem uma explosao repentina e intensa de raios gama com duracdo de poucos se-
gundos, esse fendmeno contem caracteristicas multifacetadas que além de dificeis de descrever
devem ser cautelosamente interpretadas. Em primeira instincia, devemos analisar o espectro ge-
ral de um GRB como mostra a Figura 2.1, em que o espectro € plotado nas coordenadas v e v F,,
(sendo £, o fluxo para dada frequéncia v).
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Figura 2.1: Espectros representativos v/ F,, oc v2N(v) de GRBs juntamente com a nebulosa do pulsar do Caranguejo
e o candidato a buraco negro Cygnus X-1. [3]

Podemos observar que ha tendéncias para um pico de energia nesses espectros, que parece es-
tar relacionado com a normalizacao da luminosidade espectral. Em contraste, sistemas de acrecao
de galdxias tendem a ser explicados por uma lei de poténcia simples, enquanto GRBs parecem
ter vdrias leis de poténcia quebradas, o que nos pode gerar bastante informacao para cada quebra
de frequéncia. Estando a distancias cosmoldgicas, os fluxos obtidos dos GRBs implicam que as
energias podem exceder 10%3(€/47) erg, onde €2 € o angulo sélido da regido emissora. Essa me-
dida equivale a 0.06 M, (M= Massa do sol) para uma dissipacao isotropica, que em comparagao
ao sol, o progenitor dessa atividade é extraordinariamente compacto, com tamanhos inferiores



a mili-luz-segundos (< 300 km) como indicado pela rapida variabilidade do fluxo de radiag@o.
E improvével que a massa possa ser convertida em energia com eficiéncia melhor do que cerca
de dez por cento; assim sendo, as fontes de GRBs mais poderosas devem ‘“‘processar’” mais de
1071(2/4m) M, através de uma regido nio muito maior que uma estrela de néutrons (NS) ou um
buraco negro de massa estelar (BH). Nenhuma outra entidade fisica pode converter massa em
energia com uma eficiéncia tdo alta dentro de um volume tdo pequeno. Os raios gama observa-
dos tém um espectro ndo térmico. Além disso, eles comumente se estendem a energias acima de
1MeV, o limiar de energia para a produgdo de pares. Esses fatos juntos implicam que a regido
emissora deve estar se expandindo relativisticamente [19].

Dado que a regido emissora deve vir a ser vdrias vezes (em poténcia de dez) maior que o
objeto compacto que age como gatilho, haverdo certas exigéncias fisicas. A energia interna ori-
ginal contida na radiacd@o e nos pares seriam, apds a expansao, transformados em energia cinética
relativista. Esta energia ndo pode ser eficientemente irradiada como raios 7y, a menos que seja
re-randomizada [20]. O impacto em um meio externo (ou um intenso campo de radia¢do externa)
randomizaria parte da energia inicial simplesmente reduzindo o fator de expansdo Lorentz. Para
uma distribui¢ao aproximadamente suave da matéria externa, o fator de Lorentz diminuiria como
uma poténcia inversa do tempo. Na presenca de campos magnéticos criados através dos choques,
os elétrons produziriam um espectro sincrotron que suaviza no tempo, com o pico sincrotron
correspondente ao fator minimo de Lorentz, enquanto o campo diminui durante a desaceleracao.
Assim, a radiacdo dos GRBs, que comecou concentrada na faixa de raios v durante a explosao,
deve evoluir progressivamente para uma radiacao de Afterglow que atinge Raios X, depois Ultra-
violeta (UV), 6ptico, Infravermelho (IR) e radio.

A estrutura temporal de alguns jatos sugere que o motor central possa permanecer ativo por
até 100 s [21] ou possivelmente por mais tempo. No entanto, com o passar do tempo a memoria
da estrutura temporal inicial seria perdida; essencialmente, tudo o que importa é quanta energia
e momento foram injetados e sua distribuicdo em angulo e velocidade. Podemos no momento
apenas inferir a energia por um angulo sélido, mas ha razdes para suspeitar que as rajadas estio
longe de serem isotrépicas. Devido ao formato relativistico da radiacao, um observador receberd
a maior parte das emissdes de um GRB que esteja dentro de um angulo 1/T" (efeito Beaming)
da dire¢c@o do observador. O Afterglow € entdo uma assinatura da geometria do material ejetado,
assim tudo indica que teremos também uma radia¢do colimada para esse caso.

Em relacdo ao gatilho central, algumas questdes permanecem. Quais sdo 0os progenitores?
Qual € a natureza do mecanismo de disparo, o transporte da energia e as escalas de tempo envol-
vidas? O gatilho envolve um objeto compacto em formato de acrecao? Se sim, podemos dizer
como foi formado? Uma compreensio da natureza dessas fontes estd, portanto, intrinsecamente
ligada aos meios pelas quais a gravidade, o spin e a energia podem se combinar para formar jatos
ultra-relativisticos e colimados. Reconstruir o funcionamento desses objetos deve nos guiar ao
entendimento do fendmeno.

Independente da natureza e dos detalhes dos progenitores e do gatilho inicial dos GRBs, seu
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Figura 2.2: Energia isotrépica de raios v em fungdo do redshift e da duragdo observada. A energia é calculada
assumindo emissdo isotrépica para uma amostra de GRBs curtos e longos com redshifts medidos. Esta ’largura’ nas
luminosidades inferidas obtidas sob a hipdtese de serem isotrépicos pode ser reduzida se forem semelhantes a jatos.
Para o caso de jatos colimados, os requisitos de energia serdo suavizados, € muitas caracteristicas sugerem que assim

os sdo. [3]

carater intenso, localizado e breve sugere um modelo de Fireball . Os GRBs tém sido frequente-
mente interpretados no ambito do modelo de Fireball, que assume que uma grande quantidade de
energia térmica € liberada durante o colapso de uma estrela massiva por um motor central, como
um buraco negro com disco de acrecdo ou uma estrela de neutrons de rotacdo rapida. Sob pressao
térmica, o plasma acelera a velocidades altamente relativisticas, convertendo sua energia térmica
em energia cinética. Nesse modelo, que € opticamente grosso em seu inicio, quando a vazao se
torna opticamente fina, a energia térmica restante € liberada na forma de fétons produzindo um
componente de emissao fotosférica com um distribuicdo de energia quase térmica. Muitos GRBs
mostram espectros que se estendem acima de 1 GeV, indicando a presenga de um mecanismo que
evita a degradacdo destes via interacdes féton-féton para energias abaixo do limiar m.c? = 0, 511
MeV. Neste caso, o angulo relativo em que os fétons colidem deve ser menor que o inverso do
fator Lorentz para Bulk v~! e a energia efetiva do limiar para a producdo de pares é correspon-
dentemente reduzida. No entanto, o espectro de raios gama observado € geralmente uma lei de
poténcia quebrada, isto €, altamente ndo térmico. Além disso, a expansao levaria a uma conversao
de energia interna em cinética, assim, mesmo depois que o Fireball se tornasse opticamente fina,
seria radiativamente ineficiente, sendo a maior parte da energia cinética, e nao em fétons.

A maneira mais simples de alcangar alta eficiéncia e um espectro ndo térmico é reconverter



a energia cinética do fluxo em energia aleatdria através de choques apds o fluxo ter se tornado
opticamente fino.

Este € um cendrio plausivel, em que ha dois casos distintos. No primeiro caso (a) o Fireball
em expansao vai em dire¢cdo de um meio externo, € uma segunda possibilidade (b) é que mesmo
antes que tais choques externos ocorram, choques internos se desenvolvam no préprio vento re-
lativistico, entre as por¢des mais rapidas do fluxo com as por¢des mais lentas. Este € um modelo
completamente genérico, que é independente da natureza especifica do progenitor, desde que en-
tregue o quantidade adequada de energia (> 10°% erg) em uma regido pequena o suficiente (< 107
cm). Este modelo de fireball foi bem sucedido em explicar as principais propriedades observaci-
onais da emissdo de raios gama, e € um dos principais paradigmas utilizados para interpretar as
observacdes de GRBs.

2.2 GRANDEZAS OBSERVACIONAIS

A melhor maneira de classificar um GRB € observando sua radiacdo e utilizando-a para ava-
liarmos o comportamento do fendmeno nos mais diversos aspectos, permitindo assim uma taxo-
nomia bésica, com correlacdes interessantes baseadas completamente em efeitos observacionais .
Antes disso, cabe definirmos algumas grandezas futuramente utilizadas. L, F, F, S e T indicam
Luminosidade, Fluxo de Energia, Energia, Fluéncia e Tempo [22], respectivamente. Além disso,
temos:

e Ty, é o intervalo de tempo em que 90% da fluéncia do GRB é acumulada, comegando no
tempo em que 5% da Fluéncia total é detectada.

® Thcqr € 0 tempo em que o pulso na fase de prompt chega ao pico.

o Ti..ar € 0 tempo em que a Lei de Poténcia falha na curva de luz do Afterglow, i.e. o tempo
quando o brilho do Afterglow tem um declinio repentino devido a desaceleragdo do jato até
que angulo de beaming relativistico Oyeqming S€ torna aproximadamente igual ao dngulo de
abertura do jato 6;

® T,y € TRy SA0 respectivamente a diferenca de tempo de chegada para o observador dos
fétons de alta energia e fotons de baixa energia definidos entre 25 - 50 keV e 100 - 300 keV,
e o menor tempo durante o qual a curva de luz aumenta em 50% o pico de fluxo do pulso.

e T, é o tempo em que a fase de prompt acaba e o decaimento exponencial se torna uma lei
de poténcia, onde € geralmente seguido por uma fase de plato, que tem seu final marcado
por T,

e Lx e L, sdo as luminosidades de 7}, e T,

® Lyeak € Liso 530 as luminosidades observadas no pico do pulso e a luminosidade total iso-
tropica



® [pcaks Fisos oy € Eprompt TEPresentam respectivamente o pico de energia (Energia para onde
a fun¢do v f, tem um pico), a energia total isotrépica corrigida pelo fator de beaming, onde
E., ¢ dada pela relagdo E., = (1 — cos ;) E;,. E por tltimo a energia isotrépica na fase de
Prompt.

o Fpear € Frryy sdo os fluxos do pico e total, respectivamente.
® Ppeur € Pry sdo as fluéncias do pico e total, respectivamente.

e S, e Sy indicam a fluéncia na fase de prompt para a escala de energia em gama (De keV a
MeV), e para a fluéncia observével (50-300keV)

Grande parte das grandezas citadas acima sao definidas para um referencial do observador,
exceto Fiso, Eprompts Lpeak € Liso, que ja sdo definidos para o referencial do GRB. Para os outros
casos, denotaremos o indice * para indicar uma grandeza no referencial do GRB (lab-frame).
Assim temos como exemplo as relagdes F,; = Fpear(1+2) € Tgy = Too/(1 + 2). Tais notagdes
e nomenclaturas facilitam a visualizacao dos contetidos que serdo apresentados a seguir, pois serda
necessario um amplo conjunto de grandezas para conseguirmos estabelecer essas correlacdes no

estudo dos GRBs.

2.2.1 A Funcao de Band

A chamada fun¢do Band [23] (em homenagem a David Band) tem sido bem sucedida em ajus-
tar, empiricamente, os espectros da maioria das rajadas de raios gama, que tem como parametros
de baixa e alta energia o e  respectivamente. Assim

E®exp — (L if £ < (a—B)E
Ng(E) = exp —(g,) ) itE < (o= B)Ey @.1)
(a—B) O PEEPexp (B —a) if E>(a—B)E
E que para f < —2 e o > —2, teremos
Epear, = (2+ o) Ey (2.2)

A funcdo de Band [23], que apesar de seu sucesso para descrever o formato do espectro,
tem dificuldades em associar os parametros responsaveis pelos processos fisicos da emissao de
um GRB. H4 no entanto dois candidatos a processos fisicos dominantes nos GRBs, a emissdo
sincrotron e o efeito Compton na emissao fotosférica. O indice espectral o de Band nos GRBs é
tipicamente observado com o ~ —1, e § ~ —2.3 [24]. Na polarizagao sincrotron uma limitagao
surge ao considerarmos o modelo synchrotron shock model (SSM) , que consiste na emissao
sincrotron de particulas aceleradas em um choque relativistico, que € acelerado para a banda de
raios gama. O SSM prediz que o indice v ndo deve exceder —2/3 (synchrotron line of death) com
a assertiva de que a espessura Optica do choque acima desse limite seria menor que a unidade [25].



Se considerarmos ainda a distribui¢do de resfriamento (cooling distribution), outro fator seria
limitante seria —2, mas € transladado para —3/2 pela férmula de emissdo sincrotron [8], que em
suma limita esse fator nos GRBs para a faixa de —3/2 < a < —2/3, caso o efeito compton
esteja incluso [26]. Entretanto, esses valores sdo validos para modelos especificos utilizados em
cada um dos casos, ndo podendo ser consideramos como fator discriminante definitivo.

No modelo de fireball, a maioria do fluxo € esperado que esteja na forma de radiacdo térmica,
vindo da fotosfera do jato. Esse modelo fotosférico prediz um espectro mais hard quando com-
parado aos dados. Para se ter um exemplo, um espectro de corpo negro de Rayleigh—Jeans prediz
a ~ +1, ainda que efeitos relativisticos, como no de uma superficie de igual tempo de chegada,
reduzam um pouco o indice para cerca de +0.4 [27]. Esse € portanto o principal motivo que o
espectro dos GRBs pode ser considerado ndo térmico. Entretanto, existem diversas predi¢des de
emissoes térmicas associadas a outros modelos e que juntos poderiam descrever bem o espectro,
como a adi¢do da auto-absor¢do sincrotron ou um corte na distribui¢ao de elétrons de baixa ener-
gia [28], adicionando uma componente fotosférica no modelo sincrotron [29], adicionando uma
componente sincrotron com certo grau de magnetizacdo no modelo da fotosfera [30], ou introdu-
zindo um certo tipo de jato estruturado [31]. No entanto, algumas dessas modificacdes invocam
suposi¢coes simplificadas ou introduzem caracteristicas espectrais que sao inconsistentes com as
observacdes. Mas cabe citar ainda que uma andlise de componentes multi-espectrais de GRBs
no Fermi mostrou que, embora a maioria das emissdes seja ndo-térmica, uma pequena fracdao da
energia irradiada aparentemente se origina de um componente de corpo negro [32].

2.3 TAXONOMIA BASICA

Sabemos entdo que os GRBs em uma primeira andlise podem ser considerados de curta
(Tyo < 2s) ou longa (Tyy > 2s) duragdo, como vemos na Figura 2.3, que representa uma dis-
tribui¢do bimodal. Devido ao seu cardter heterogéneo, € dificil caracterizar de maneira definitiva,
porém existe relativo sucesso diferenciando-os por caracteristicas multiplas. Caracteristicas como
a razdo de dureza (diferenca normalizada das contagens corrigidas de exposicdo em duas bandas
de energia) indicam que GRBs Longos (LGRBs) tém espectro mais soft, enquanto GRBs Curtos
(SGRBs) tém um espectro Hard [33].

Também foram classificados de acordo com suas propriedades espectrais, embora com me-
nos sucesso. Em particular, jatos com picos de energia mais baixos (E,.,;) foram denominadas
X-rays Flares (XRFs) com base em observacdes de BeppoSAX, BATSE e HETE-2 [34,35]. Es-
ses eventos estdo intimamente relacionados a GRBs de longa duracido, mas os parametros estao
entre os dois tipos de GRBs e ndo hé evidéncia que d€ uma caracteristica distintiva para eles [36].

A evidéncia de associacdo do GRBs de longa duracdo com o colapso de supernovas (SN)
vem de dois diferentes fatos: O primeiro é que GRBs sdo tipicamente encontrados em regido
de formacdo estelar [37], o segundo vem do fato que para varios GRBs, Supernovas do tipo Ic

10



CATALOGO BATSE 4B

80

T TTTTTI

T IIIIHI

T IIIIHI

T II]IIII

T THTTIT

T TTT

NUMERO DE GRBs
~ o)
(@] (@]

N
O

1000.

100.

10.

0.1 1.
Too (segundos)

0 Lol
0.001 0.01
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sdo detectadas e t€m espectroscopia associada a eles, além de que sua maioria tém luminosidade
inferior comparada aos GRBs. Um progresso significante para determinar a natureza dos GRBs
curtos sO foi possivel pela precisdao acurada de suas localizagdes pelo satélite Swift. Isso levou
a descoberta de que uma fracdo dessas explosdes estd localizada em galédxias elipticas, isto &,
associadas a uma populacdo estelar mais velha, e foram encontrados com energia e redshift em
média menor. Estas observagdes sdo consistentes com a antiga ideia de que essas explosdes se
originam de fusdes de estrelas de né€utrons [20, 38]. No entanto, ainda ndo ha provas conclusivas
para este modelo.

Os LGRBs foram entdo percebidos como origindrios de galdxias distantes em formacao de
estrelas, e tém sido associados ao colapso de estrelas massivas relacionadas a uma supernova
(SN) [39-43]. No entanto, alguns LGRBs sem associagdo clara com qualquer SN foram desco-
bertos [44,45]. Isto implica que pode haver outros progenitores para LGRBs do que o colapso
de supernovas. Outra grande incerteza em relagdo aos progenitores é que, no modelo colapsa-
rio [46], os LGRBs sdo formados apenas por estrelas massivas com metalicidade Z/Z, abaixo
de ~0,1 - 0,3. Pelo contrério, sabe-se que alguns GRBs estdo localizados em sistemas ricos em
metais [47] e, atualmente, um dos objetivos mais importantes € verificar se existe outra maneira
de formar LGRBs além do cendrio colapsério [48]. Para o caso de GRBs curtos, devido a sua
pequena duragdo e energia, eles sdo consistentes com um progenitor de fusdo do tipo Estrela de
Néutron-Estrela de Néutron (NS-NS) ou Estrela de Néutron-Buraco Negro (NS-BH). As obser-
vagoes da localizacdo dos GRBs curtos dentro de suas galdxias hospedeiras tendem a confirmar
este cendrio. Além disso, essa origem os tornam extremamente atraentes no que tange a ondas
gravitacionais.
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2.4 CORRELACOES OBSERVADAS PARA EMISSAO PROMPT

Existe de fato uma grande diversidade no que se refere a GRBs, porém tanto LGRBs quanto
SGRBs tém perfis que variam de pulsos simples a pulsos altamente estruturados (Figura 2.4), que
podem ser caracterizados por uma variedade de propriedades espectrais e temporais, varidveis
essas em grande parte ja citadas anteriormente. Um diagrama esquematico que relaciona algumas
dessas propriedades pode ser visto na Figura 2.5.
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Figura 2.4: Curvas de luz de GRBs com redshifts conhecidos, detectados por diferentes instrumentos. [5]

Essas correlacdes sao frequentemente baseadas em andlises estatisticas de quantidades cujas
causas fisicas sdo pouco compreendidas, pois certamente dependem de muitas varidveis. Essas
correlagdes devem, portanto, ser interpretadas com cautela. As curvas de luz de GRB para emis-
sdo prompt (estagio em que a maior parte da radiacdo € emitida no GRB) podem geralmente
ser representadas em uma superposicao de pulsos individuais, como descrito por Norris et al.
(1996) [49], com tempos de subida mais curtos em média do que os tempos de descida (Figura
2.5f). A variabilidade € correlacionada com o pico de luminosidade ou com a energia isotrdpica
total da rajada (Figura 2.5a). O atraso de tempo de picos individuais observados em diferen-
tes bandas de energia é observado ser anti-correlacionado com a luminosidade para jatos longos
(Figura 2.5b). Para os curtos, o atraso € pequeno ou ndo mensurdvel. O E,.,;, também pode
ser correlacionado com E;,, para LGRBs, incluindo X-ray flares (XRFs), com as rajadas curtas
estando claramente fora da correlacdo (Figura 2.5c). A emissdo total de energia isotropica esta
correlacionada com a duragdo (Figura 2.5d), com rajadas curtas e longas em aproximadamente
a mesma linha de correlagdo, embora com uma ampla distribui¢do. Explosdes curtas detectadas
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pelo Swift t€ém F,,, menor em média do que as longas. Existem trés GRBs aqui pertencentes
a categoria dos longos, que se caracterizam por serem significativamente de baixa luminosidade
(underluminous).

A correlagdo Epeq € Eiso, também conhecida como "relagdo Amati" [50], foi descoberta em
2002 com base na primeira amostra de GRBs BeppoSAX com redshift medido, e mais tarde
confirmado e ampliado por medi¢cdes com HETE-2, Swift, Fermi / GBM, Konus-WIND . O fato
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de que detectores com diferentes sensibilidades em fun¢do da energia dos fétons observarem uma
correlacdo semelhante é uma indicagao de primeira ordem que os efeitos instrumentais nao devem
ser dominantes. Logo em seguida, mostrou-se que a mesma correlagdo se mantém entre e, €
0 pico de luminosidade L. [51]. Além disso, foi apontado por Ghirlanda et al. (2004) [52] que
a correlagdo de Ejpcq € L, se torna mais forte ("relagdo Ghirlanda") ao aplicar a corregdo para o
angulo de abertura do jato. No entanto, a correlagdo s6 pode ser aplicada a subamostra de GRBs
a partir das quais essa quantidade poderia ser estimada com base na quebra observada na curva
de luz do afterglow . Mais tarde, em [53] mostraram que a relagdo de Amati e de Ghirlanda pode
ser convertida em uma razdo de energia do tipo
1/ni
ok F(2) (2.3)
Sy
Onde n; s@o os melhores indices (best-fif) da lei de poténcia para as respectivas correlagcdes.
Estas relagdes de energia podem ser representadas em funcdo do redshift, F'(z), e seus limites
superiores podem ser determinados para qualquer z. O limite superior da razdo de energia das
relacdes Amati e Ghirlanda pode ser projetado no plano de pico de Energia-fluéncia, onde eles
se tornam limites inferiores. Desta forma, € possivel usar os GRBs sem medi¢ao de redshift para
testar as correlagdes do pico de energia [, com a energia irradiada £;,, ou com o pico de
luminosidade (Lyeqr).

Em uma anélise de 79 SGRBs e 79 LGRBs detectados pelo BATSE com pico do fluxo limitado
a > 3 fotons cm 2 s~1, Ghirlanda et al. [6] mostra que a maior parte dos SGRBs podem ter seus
espectros reproduzidos por uma lei de poténcia cortada (cutoff power-law model), enquanto a
populacio dos longos tém 56% de seu espectro formados pela func¢do de Band e 43% por uma
lei de poténcia cortada. Isso pode indicar uma diferenca genuina entre eles, ou apenas pode ser
apenas um efeito de sele¢do.

Na comparacao das propriedades espectrais, Ghirlanda et al. [6] nos mostra que o espectro
dos SGRBs ¢ similar ao espectro dos LGRBs nos primeiros 1-2 segundos de emissao, ambos em
termos do indice de energia espectral («) e do pico de energia E,..;. Essa informacdo corrobora
com a informagdo que a variabilidade dos curtos € semelhante a dos primeiros segundos de GRBs
longos [54] e pode indicar que um mecanismo em comum atua nessas duas primeiras espécies
durantes os primeiros segundos do evento.

Ao comparar a distribuicdo de longos e curtos nos planos I‘,’é’jk—Ppeak e Egé’jk—prk (nesse tre-
cho a notacdo P € para Fluxo, enquato F representa a Fluéncia, somente valido para a Figura 2.6),
onde os LGRBs sao conhecidos por seguir correlagdes bem definidas [55, 56], temos que GRBs
curtos e longos povoam o mesmo espago para o plano Egﬁgk-Ppeak, como visto na Figura 2.6.
Com isso, percebemos que a correlagdo Fpeqr — Lis, também € coerente para SGRBs (somente
se sua distribui¢ao de redshift for semelhante). Observamos ainda, que na Figura 2.6 os GRBs
curtos tém fluéncia inferior aos longos, e sdo assim incoerente com a correlagdo Epeqr — Eiso

(78% dos casos sdo incoerentes).
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2.5 OBSERVADORES E ESCALAS DE TEMPO EM FLUXOS RELATIVISTICOS

O fluido relativistico emissor estard a uma velocidade 8 = v/c = (1 — 1/I'?)1/2 relativa ao
lab-frame K*, que estard na origem da explosdo (onde esse serd o mesmo que o observador na
Terra K, a menos de um redshift). Porém, a maioria das quantias sao mais faceis de descrever
no referencial do fluido (comoving frame) K'. Assim a distincia Ar’ no referencial do fluido
(comoving frame) estara relacionado com o lab-frame na forma Ar* = Ar'I" (isso se as distancias
r} e r3 forem medidas no mesmo tempo, assim At* = 0) . Quando observamos a radia¢do na
Terra (K'), o referencial serd basicamente o mesmo que o lab-frame (K*), em adiacdo apenas do
atraso cldssico da luz (Efeito Doppler). De fato teremos as mesmas coordenadas espaciais r = r*,
porém para o tempo de chegada dos sinais havera diferenga, e como o observavel € o tempo ¢ que
¢ diferente de ¢t*, € comum o usarmos para descrever os GRBs.

Seja um fluido se expandindo radialmente em um angulo cos = p com respeito a linha de
sinal do observador. Um primeiro sinal emitido a uma distncia d em ry = r] serd t; = t] — d/c,
enquanto um segundo f6ton emitido em 7, = 3 terd o tempo observado to = t5+ (d/c— fuAt*).
Onde At* = t7 — ti. Assim para um observador proximo a linha de sinal, a diferenca do tempo
de chegada entre esses dois fotons serad

At = 0t*(1 — Bu) ~ 6t*(1/2T% + 0% /2) ~ Ar/(2T%c)(1 + I'%6%) ~ Ar/(2I%c) (2.4)

Onde assumimos I' > 1 para um fluido se aproximando (¢ = cosf > 0) ao longo da regido
dentro do cone de luz § < 1/I". Enquanto ambos At e At* estdo no mesmo referencial (K = K*)
a Unica diferenca € que At* é a diferenca no tempo de saida, enquanto At € a diferenga no tempo
de chegada dos dois fotons. Entdo a relagdo geral entre o referencial do observador(X’) e o do
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fluido (K”) é dada através do fator de Doppler D,

D=[I(1—pp)]™" (2.5)

Que serd D ~ 2I" para uma fonte com I' > 1, u — 0 e 6 < 1I' (blueshift), ou ainda
D ~ 1/2T" para p — —1 (redshift). Portanto a diferenca de tempos entre o observador e o

referencial do fluido sera
At = DT1AY ~ At /2T (2.6)

Para um fluido se aproximando. Enquanto que no referencial do lab-frame havera At* =
At'T'. Portanto, muitas vezes o referencial no lab — frame sera tratado como o observador
(K = K*) em alguns trechos da dissertacdo apresentada, sendo que a Unica diferenca entre eles
serd um fator multiplicante de (1 + z) para uma fonte com um redshift z.

A relagdo entre as medidas na fonte e no observador serdo principalmente dadas por:

e v = D/, para a frequéncia.

e dQ) = D=2, para o angulo sélido

e I(v) = D3I'(V'), para a intensidade especifica.

e VV = DV’ parao volume.

e j,(v) = D?j',(V), para a emissividade especifica.

Pequenas mudancas que ocorrerem nos outros capitulos serdo especificadas para cada caso,

dado a variedade de estruturas e configuracdes, tais alteragdes se tornam muitas vezes mais con-
venientes conforme o uso e o evento a ser descrito.
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3 MECANISMOS DE ACELERACAO E EMISSAO DE
PARTICULAS

Neste Capitulo, utilizaremos textos bases para definir os principais fontes de emissdo polari-
zada em GRBs. As principais derivagdes seguem-se de livros texto como [7-9].

3.1 RADIACAO SINCROTON

Sabemos que a natureza eletromagnética de particulas faz com que cargas aceleradas emitam
radiacdo. No caso da radiacdo sincrotron, ocorre que tais particulas sdo aceleradas a velocidades
ultra relativisticas, fazendo com que essa emissdo seja ampliada por um fator relativistico ~y. Para
um dado campo magnético B, uma particula com carga g, massa m e velocidade linear o, as
equagdes de movimento serdo

dymv ¢, =
—15x B 3.1
dt cv % 3.1)
dyme® _ - By (3.2)
fr— ’U . pr— .
a

Que ¢é a 4-forca de Lorentz. Se a forca for perpendicular ao movimento, teremos

Y (3.3)
dt yme

Desta equacao, obtemos que a frequéncia de giro € dada por

eB
wp = e (3.4)
E a poténcia emitida pela particula carregada sera
dE  2¢°
FT @74[611 + aj (3.5)

Assim, temos como resultados 6bvios que para a aceleracdo a = 0 0 movimento serd confi-
nado ao plano, e para a # 0 haverda movimento helicoidal.Quando a; = wv, e ¥- B = v, Bsind
onde J é o angulo entre o campo magnético e a direcdo do movimento da particula (pitch angle).

Haverd também o efeito relativistico de beaming, que fard com que a radiacao seja colimada
num angulo tal que Af ~ 1/v. A primeira consequéncia imediata da emissao relativistica e do
efeito de beaming é que a radiacdo ndo € mais emitida de forma isotropica, de forma que um
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observador somente vera a radiacdo se estiver na linha de visada do angulo s6lido de abertura Af.
Isso € uma manifestacao do efeito de beaming, em que € € um angulo polar em torno da dire¢cdo
de movimento. Com isso, 0 observador verd o pulso confinado também num intervalo de tempo
muito menor do que o periodo de giro.

&
=
-~
ajllv

oF
Ov

Figura 3.1: Padrdo de radiacao do efeito beaming. [7]

Definimos um Aty ~ At — rAf/c, e levando em conta algumas considera¢des dinimi-
cas e aproximagdes relativisticas tipicas do problema, mas que por simplicidade serdo deixadas,
apresentando somente o resultado, obtemos que a dependéncia yA# pode ser escrita como

YAO = 273 At s sin 6 (3.6)

Onde At é referente a propagacdo da radiacido de dois pontos no espago separados por uma
distancia r para um observador no espaco.

Definimos agora uma frequéncia de corte em que, a partir da qual, haverd um ripido decai-
mento de poténcia, e serd dada por

3gBsind 3
We = i e 573(4)3 sin 6 3.7

2 mc

Logo, obtemos uma relacao importante em que a Equacdo 3.6 se tornara
4

YAl = ngAtObs (3.8)
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Com esse resultado, poderemos construir um grafico de tal maneira que consigamos relacionar

a poténcia com a frequéncia relativa w /w,.

Por fim , teremos uma relacao dada pela Figura 3.2

L Vpeak = 0.44 Vsyri Vsyn p=15 Vsyn

Py (W/Hz) Escala relativa

|

-2 4

"l

+1
LQg }"”1%}1’1

Figura 3.2: Variacdo da poténcia emitida em fungo das frequéncias caracteristicas da emissdo sincrotron.

Assim os pardmetros da frequéncia sincrotron (q, B, sin 0) definem v = 0, 44v,y,,.. Substi-
tuindo o valor de v, (Frequéncia de corte) na expressdo para v, obtemos o valor comumente
encontrado na literatura (v, = 0, 297,). Qualitativamente podemos entender esse resultado da
seguinte maneira: quando a particula carregada move-se com v < ¢ (caso ndo relativistico), o
movimento em torno do campo magnético € periddico, com frequéncia dada pela frequéncia de
giro e a emissdo é uma fungdo de weicotron = w/me. Esse é o caso conhecido como emisséo
ciclotron e a emissdo ocorre somente nessa frequéncia. A medida que a velocidade aumenta,
trés efeitos alteram as caracteristicas da emissdo: 1) harmonicos de wc;cotron de ordem mais alta
passam a contribuir para a emissdo, com intensidades que dependem das poténcias de v/c; 2)
a frequéncia wp passa a diminuir proporcionalmente a v~ !; e 3) a radiaciio nio é mais isotr6-

1. Com o aumento de v, os

pica, passando a ser confinada em um cone de abertura A ~ v~
harmonicos passam a ficar cada vez mais proximos e, a0 mesmo tempo, mais alargados, devido a
distribui¢do de vy e do pitch angle (§). O aumento gradativo faz com que os diferentes harmonicos
comecem a se superpor, tornando o espectro de emissdao continuo, cujo pico estd proximo de w..
A Figura 3.3 mostra o espectro de poténcia total da emissdo sincrotron, destacando a localizagdo

da frequéncia de corte.

Isto sugere que a energia irradiada por periodo orbital (dE/dw)(1/T) = dE/dwdt deve ser
uma fun¢do de w/w.. Podemos portanto escrever uma expressao geral para dE/dw = P(w) =
C1F(Z). Assim:

P = / P(w)dw = w.Cy / F(x)dx (3.9)
0 0
Sabemos que a poténcia emitida por uma tnica carga serd entao

dE P 2¢* B*y23%(sin 6)?

a7 = FY— (3.10)
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Flx)

Figura 3.3: Poténcia total do espectro onde x = w% . [8]

Com isso associado a Equacdo (2.7) e (2.9) obtemos a poténcia emitida por uma tnica carga
em relacdo a razdo das frequéncias:

2 2 o1 ]
p_ V3CBB Sm@/ F(i> duw (.11)
0

2mmc? We

Podemos ainda escrever de uma maneira mais usual, a poténcia serd dada por [7]

2 .
Py(v,7,0) = MF@/%) (3.12)
mc
v o0
Fv/v.) = ” Ks)3(y)dy (3.13)
cJv/ve

Onde v, = gys sin ¢, e K53 € a fungdo de Bessel modificada.

3.1.1 Radiacao Sincrotron de um conjunto de particulas

As leis de poténcias descrevem a maioria dos fendmenos da astrofisica de altas energias, sendo
ela descrita de forma geral

_ dE
N(V):Kfy p:N(E)Wv Ymin <Y < Vmazx (314)
Agora, assumindo que a distribuicao € isotropica e que o angulo de abertura (pitch angle) nao
varia com -, integramos a poténcia de um elétron P(~, v, ) vezes a distribuicdo N (), obtendo

entao

1

Ymax
j0) = o [ NO)PGv ) (.15)

Ymin

Que tem por resultado
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js(v,0) oc KBPHD/2, = (3.16)

Onde

a=— (3.17)

Denominado Indice Espectral. Utilizando o fato de que a radiag@o sincrotron tem um pico,
podemos dizer que de uma maneira genérica, toda radiacio € emitida nesse pico tipico é dada
pela frequéncia

eB
2mme

(3.18)

2 . —
Vg = 7Y VL3 vV =

Ou seja, existe uma correspondéncia entre energia dos elétrons e a frequéncia assim emitida.

A Emissividade para certa frequéncia em um intervalo dv, € assim a emissao de elétrons que
contém a energia apropriada v, em um intervalo d-, portanto

1 v\ 2 dy v /2
o(V)dvy = — P,N(7)d; =|— ;. — = — 3.19
js(v)dv . (Vdv; v (VL> v~ 27 (3.19)
Assim, obtemos uma relacao de proporcionalidade na forma
. 5 2 —pdY
Js(v) o< B*y" Ky = (3.20)
v
js(v) oc KBWHD/2,~(p=1)/2 (3.21)
Entao o fluxo para uma fonte homogénea com volume v o< R3, 2 uma distancia d;, é
F,(v) = 47j,(v) o« 2RK Bty (3.22)

4d?

Onde 0; = R/d;, € o raio angular da fonte. Assim, se tivermos uma detec¢io de duas diferen-
tes frequéncias de uma mesma fonte, é possivel descobrir «, e assim o declive da distribui¢ao de
energia.

3.2 ESPALHAMENTO COMPTON

3.2.1 Secao transversal de Thomson

Consideramos um elétron livre interagindo com um feixe de luz completamente polarizado
linearmente, com frequéncia hv < m.c?. Levamos em conta ainda que a velocidade de oscila¢do
deve ser tal que v < c para que a forca magnética seja negligenciada.
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Dessa forma, o elétron comega a oscilar devido a variacdo da for¢a Elétrica eE e o quadrado
da média de aceleragdo durante o periodo de um ciclo 7' = 1/v serd

1 [T e’E? ?Eg
2 _ 0 i 2 _ 0
(a)” = 7/ e sin®(2nvt)dt = o2 (3.23)
A potencia emitida pelo angulo sélido sera dada pela féormula de Larmor % = % ,

onde O é o angulo entre o vetor aceleragdo e o vetor propagacdo da onda emitida, e £, é o campo
elétrico inicial.

Substituindo o valor da aceleracdo na férmula de Larmor pela média, obtemos finalmente

dP.  €e'Ej
dt — 8wm2c3

sin*Q) (3.24)

A radiacdo refletida é completamente polarizada linearmente no plano definido pelo vetor de
polarizagdo incidente e a dire¢do de dispersdo. O fluxo da entrada onda € S; = cE2/(87). A
secdo transversal diferencial serd entdao

do _dP/dQ o,
(m>ml = —Si = 135in"0O (3.25)

Onde 79 = €%/(m.c?) é o raio cléssico do elétron.

Observamos que a o padrdao de radiacao terd o formato de térus, com o eixo localizado no
vetor aceleracdo. A sec¢do total pode ser calculada de forma semelhante, mas consideramos a
férmula de Larmor integrada sobre o angulo sélido (P = 2¢2a?/3c3). Portanto, a sec¢do total serd

P, 8n
Opol = 5 = ?Tg (3.26)

3.2.2 Espalhamento Compton Direto

Considerando agora os efeitos quanticos relacionados fétons de mais alta energia, € conveni-
ente estabelecermos a energia € o momento em termos de MeC? € Mec respectivamente, de forma
que T, = hvg/mec?.

Considere um elétron em repouso com energia x,, que obtém energia x; apds a colisdo com
o féton. Seja # o angulo entre a diregao inicial e final do f6ton; e com isso definimos o plano de
espalhamento.

Dada a conservagdo de energia e momento ao longo do plano,

1+ 20(1 — cosb)

(3.27)

T
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Observamos que para o > 1 a energia final x; — (1 — cosf)~!, criando uma dependéncia
direta com o angulo #. Para ;7 < 1 obteremos que z; ~ xy, que retorna ao caso cléssico de
Thomson.

3.3 SECAO DE CHOQUE DE KLEIN-NISHINA

A secdo de choque de Thomson € o limite cldssico de um caso mais geral, a secdo de choque
de Klein-Nishina. E o caso de um f6ton sendo espalhado por um elétron em ordens mais baixas
na eletrodinamica quantica. Temos que

dO'KN 3 I 2 T T . 92
= — — — 4+ —— 0 3.28
ds? 167TUT < T ) <a:1 + T s > ( )

Onde z = x( € a energia inicial. Essa férmula € reduzida, porém podemos observar sua
dependéncia com x , z; e sinb.

Ao substituirmos a Equacgdo 3.27 na equacdo anterior, obtemos

dO'KN 3 1 2 1 2
— 1— 2
dQ 1677 (1 + (1l — 0036)) (1 + (1 — cosb) +2(1 = cost) + cos”6 (3:29)

Nessa forma, apenas quantidades independentes estdo inclusas na equagdo. Observamos que
conforme a energia = aumenta e se iguala a dor/dS2 (Thomson) para § = 0.

Integrando sobre o angulo sélido, obtemos a se¢ao transversal total de Klein-Nishina

3 1+ [22(1+2) 1 1+ 3z
=- —In(1+2 —In(1+22) - ———— 3.30
OKN 4UT{ p { e n(l+ m)} + o n(1+ 2z) a +2x)2} (3.30)
Que tem por limites assint6ticos
2
O'KNZO‘T{l—QZL‘—}— +...};x<<1 (3.31)
3 1
JKN:—G—T {ln2x—|——};x>>1 (3.32)
8 x 2

Como dito anteriormente, em ordem para que a forca magnética seja negligenciada, o elétron
deve ter uma velocidade transversal (em relacdo a onda) v < ¢. Considerando ainda que £ =
Eqysin(wt), observamos que

<1 (3.33)

sin(wt)dt =
cme MeCw

C

/T/ 2eE, . 2eF,
0
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Ou seja, o processo de espalhamento serd dado pelo se¢do de Thomson se a onda tiver ampli-
tude suficientemente baixa e uma frequéncia ndo tao pequena.

3.4 ESPALHAMENTO COMPTON INVERSO

Quando um elétron ndo estd em repouso e tem energia maior que o féton em questdo, é
possivel a transferéncia de energia do elétron para o f6ton, e esse fendmeno é chamado de Efeito
Compton Inverso. Se ao escolhermos o referencial onde o elétron estd em repouso e a energia
do féton para hv < m,c?, estaremos no regime de Thomson e podemos desprezar o recuo do
elétron, porém se hv > m.c?, estaremos no regime de Klein-Nishina e o recuo do elétron ndo
poderd ser desprezado. Como veremos, em ambos regimes haverd transferéncia de energia do
elétron para o féton, mesmo que para certos angulos o f6ton espalhado perca parte de sua energia.

3.4.1 Regime de Thomson

No referencial K’ que se move junto ao elétron (rest-frame), a energia do féton incidente é

' =xy(1 — S cost)) (3.34)

Onde ) € o angulo entre a velocidade de elétron e a dire¢do do féton, como visto na Figura
3.4.

Vv

a - (\j\j\l

T-..\ -_ - = —— — -,,_-J -—— -
v ? l‘f _ o - w:
Lab Frame K ™ Rest Frame K’

Figura 3.4: No referencial do laboratério (K), um elétron se move com velocidade v. Sua velocidade faz um angulo v
com o f6ton. No referencial em que o elétron estd em repouso (K’), o féton faz um angulo 1) com o vetor velocidade
do elétron. [7]

Devemos notar que a priori, essa transformacao € diferente de ' = dx, pois nessa tltima
usamos que o angulo entre a linha do sinal e a velocidade do emissor era ' = 7 — v/

Ainda no referencial do elétron, a transformagdo de angulos serd dada por

B+ cos)’

cosy = 1+ B cosy)!

(3.35)

Que ao substituirmos na Equagado 3.34, obtemos:
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/ xz

T (1 Beos )

Finalmente, consideramos que cos ¢’ = cos(m — /') = — cos )’ validando entdo que 2’ = dz

(3.36)

No referencial de repouso do elétron, o féton espalhado terd sempre a mesma energia incidente
independentemente do angulo de espalhamento. Isto é
ry =1 (3.37)

O féton serd espalhado no dngulo )] com respeito a velocidade do elétron.

Portanto, ao retornamos para o referencial i, teremos

x1 = 2)y(1 + Beos ) (3.38)

Que associada a equagao de transformacao de dngulos para cos ¢}, decorre

1y = g0V (3.39)

=2z
1 — B cosyn
Resultando numa equacao onde todas quantias sdo medidas no referencial do laboratério.

A figura 3.5 representa os mdximos e minimos de energia.

xX4= 4y2x X4= x/4y2
Ll . f\/\x/\..
S\ VAV AWV —_—
’\/}/\r— ‘\f\/’:\/
1 1
head-on tail-on

Figura 3.5: Colisdo frontal e traseira com suas respectivas energias. [7]

Percebemos que teremos um méximo para quando a colisdo for frontal (¢» = m) e quando o
angulo de saida do féton for na direcdo da velocidade do elétron (v = 0), de forma que para
7> 1,

=~} (1 + BHz — 47 (3.40)

T =1

1 -3

O outro extremo serd para 11 = 7w e ¢ = 0, que serd quando o féton tem a mesma direcio
inicial do elétron e direcao final invertida, assim para v > 1,

1-8 x kS
:701_1_5 = 2+ — poe (3.41)

I =
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Um outro angulo tipico é siny; = 1/, que corresponde cos; = (. Isso corresponde a
abertura de angulo de beaming, portanto

% = 27%(1 — Bcos) (3.42)

r1 =

Queserd z; = z/(1+ ) parat) = 0, 11 = y*w paray) = /2 e vy = v*(1+ )z para ) = 7.

3.4.2 Taxa de Espalhamento

Podemos calcular a taxa de dispersdo por elétron considerando todas as quantidades no refe-
rencial do laboratdrio. Seja n(e) a densidade de fétons de energia ¢ = hv, e v a velocidade do
elétron, com ¢/ o angulo entre a velocidade do elétron e a direcdo do f6éton. Para distribui¢des de
fétons mono-direcionais, temos

dN

i orvren(€)de = /aTc(l — B cost)n(e)de (3.43)

Onde v,.; € a velocidade relativa ¢ — v cos 1.

A poténcia contida na radiacdo espalhada é
dE, dN (1 — Bcos)?
— e — ~ P d 3.44
€1 UTC/ a —ﬁcoswl)m(€> € ( )

dt dt
Independentemente da distribui¢do dos fétons, o valor médio de 1 — (3 cos ¢y pode ser calcu-
lado ao lembrarmos que, no referencial de repouso do elétron, o espalhamento terd uma simetria
frontal/traseira, de modo que (cos)|) = 7/2. Assim, o valor médio de cos v, é /3, fazendo com
que (1 — Bcostpy) = 1 — 32 = 1/~2. Temos ainda que se os fétons sdo isotropicamente distribui-
dos, podemos fazer a média da integral (1 — 3 cos1))? sobre o ngulo sélido, gerando 1 + 3%/3.
Portanto, obtemos que

dE,

dt

= orcy? /(1 — Beosy)’en(e)de = orcy? <1 + %3) U, (3.45)

Onde

U, = /en(e)de (3.46)

¢ a densidade de energia da radiacdo antes da dispersao.

Como dE., /dt é a taxa de energia contida na radiagdo espalhada, para calcularmos a taxa de
perda de energia do elétron, temos que subtrair a taxa de energia inicial dos fétons espalhados, de
forma que
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4
P(y) = =—1 —opclU, = gach2ﬁ2Ur (3.47)

Que ¢é o nimero de colisdes por segundo vezes a energia média dos fétons apds o espalha-
mento.

Observe a similaridade com a perda de energia do sincrotron. As duas taxas sdo idénticas, uma
vez que a densidade de energia de radiagao é substituida pela densidade de energia magnética Up.
A proporg¢ao das duas luminosidades serd

LSync UB
Zeoyne _ 22 3.48
Lic U, (5:48)

Portanto, se elétrons relativisticos estiverem em uma regido com radiacdo e densidades de
energia magnéticas, eles vao emitir tanto pelo sincrotron quanto pelo compton inverso.

3.4.3 Espectro de uma particula

Ao analisarmos o espectro de uma particula, € necessério antes fazermos algumas assertivas
jé exploradas anteriormente:

e Assumimos primeiramente que a densidade de f6tons U, € constante € monocromatica, com
frequéncia x = hv/m.c?

e No referencial de repouso do elétron, metade dos fotons vem da dire¢do frontal com angulo
1/7.

e A frequéncia tipica dos fétons é x’ = vz, que no regime de Thomson (2’ < 1), a frequéncia
espalhada serd a mesma que a incidente 2} = 2’ = .

e Independentemente da direcdo inicial do f6ton, e, portanto, independentemente da frequén-
cia observada pelos elétrons, todos os fétons sdo espalhados isotropicamente. Isso significa
que todos os observadores (em qualquer angulo )}) neste referencial veem o mesmo espec-
tro e a mesma frequéncia. Metade dos f6tons estdo na semi-esfera com ¢ < 7/2.

A derivacdo completa do espectro ndo serd aqui abordada, sendo um resultado conhecido dos
livros textos [7, 8].

Em suma, temos que para uma distribuicdo monocromatica e isotrépica de fétons caracteri-
zada por uma intensidade especifica

Para o caso de n elétrons por cm?, teremos que o espectro serd
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ornly(1+ )

erc(r1) = 2 Fro(z:) (3.50)
Com a fungdo F'¢ sendo
1 | T 1 1 T

Fro=—|— ara ——— < — < 1 3.51
o [a: (1 +52)72] N 2 G:31

T T 1 X1 9\ 9
Fio=—|1-——+—7— l<—<(1 3.52
o o [ zo (1+ 32)’72] para 0 (1+5%)y ( )

A primeira linha corresponde ao downscattering: o féton espalhado tem menos energia que
o inicial, enquanto a segunda linha corresponde ao upscattering: o féton espalhado tem energia
maior que o inicial.

3.4.4 Emissao de varios elétrons

Vimos que a emissdo Compton Inverso (IC) contém um pico e é acelerada por um fator v,
que sdo caracteristicas idénticas a radiacdo sincrotron, de forma que podemos assumir uma lei de
poténcia tal qual

dFE
N(y)=Ky?= N(E)W; Ymin <V < Ymaw (3.53)

E assumir que ela descreve uma distribui¢ao isotrépica de elétrons. Mantemos ainda a asser-
cdo que a radiagdo € isotropica e monocromatica, com frequéncia real 1. Para relacionarmos a
frequéncia do féton espalhado com a energia do elétron, fazemos

4 3.\ /2
v, = 5721/0 — oy = ( 4V0> (3.54)
Logo,
dry V—1/2 3 1/2
== - 3.55
dv, 2 (4V0> (3:53)

Agora, podemos afirmar que a energia perdida dym.c? de um elétron com energia ym.c? é
transferida para um féton de energia v em forma de dv. Portanto, para derivarmos a emissividade,
lembramos que ela € a energia por unidade de angulo sélido produzida em 1cm? sobre 4, pela
isotropia. Assim

1
ec(ve)dv, = EPC(W)N(V)dV (3.56)
que gera
1 (4/3)> U, (v.\ “
- Ko (e .
ec(ve) yP— orc ” (Vo> (3.57)
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Retomando mais uma vez a uma lei de poténcia, onde a relagdo dos termos potenciais e p é
dada por

o =— (3.58)

Que € exatamente a mesma da radiacdo sincrotron. Para aproximarmos a Equacdo 3.57 da
realidade, multiplicamos de dividimos a equa¢do pelo raio da fonte R, e selecionamos 7, =
orK R como sendo a fra¢do de fétons U, /hv,. que serd espalhado na fra¢do de tempo R/c, com
v./vy ~ 72 sendo a energia média ganha por esses fétons, assim espectro seréd

LB U [\
EC(hI/C) = E 9 R/c hyo (1/_0) (359)

Com e.(hv.) = €.(v.)/h.

Para o caso nado monocromatico, teremos uma distribuicao de frequéncias, de forma que

_ LB a/””“”” Ur(v) o
ec(yc)_47r 5 R/CVC ; ” vdy (3.60)

min

onde U, (v) é a densidade especifica de radia¢ao para dada frequéncia v.

3.5 EFEITO SSC: SYNCHROTON SELF-COMPTON

Como vimos anteriormente, elétrons submetidos a um campo magnético geram radiacdo sin-
crotron, que gera a probabilidade de interac@o dos elétrons com esses fétons via efeito Compton
Inverso. Quando o elétron interage dessa maneira, chamamos esse efeito de Synchroton Self-Compton,
ou apenas Efeito SSC.

3.5.1 Emissividade do Efeito SSC

Primeiramente, ao retomarmos a Equagao 3.60, percebemos que U, € uma densidade genérica,
assim a substituiremos pela densidade especifica da radiac¢do sincrotron (justificado pelo fato de
que se uma populacao de elétrons produz radiagdo sincrotron e efeito Compton Inverso, o formato
de crescimento desses dois espectros serd basicamente o mesmo), de forma que

3RL,(v) 3R
PR _47TE‘75(V) (3.61)

Us(v)

Sendo j, a emissividade sincrotron, definimos

Js(V) = Jsov™® (3.62)
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Onde a poténcia o € a mesma da Equagdo 3.60. Portanto, teremos que a emissividade SSC vai
ser tal que

: 4/3)y-t - [Vmer du
JSSC(VC) = LTC]S,OVC / — (3.63)

2 in VY

Onde j,ov. *s(v.) nada mais € que a emissividade especifica de sincrotron calculada na
frequéncia de Compton v,. Por fim, a integral gera um logaritimo, obtendo a forma

(4/3)""

5 Tejs(Ve) In A (3.64)

jssc(%:) -

Onde nessa forma, € facil ver a razdo entre o fluxos do Efeito Sincrotron e SSC, sendo apenas
[(4/3)*71/2]r.In A ~ 7.In A. Observamos ainda que, devido a 7. = orRK € j,v. oc KB
(Veja Equagdo 3.21), a emissividade SSC j,,. o< K? como esperado. A Figura 3.6 sumariza o
resultado.

= | -
E L =
(@] . o
?_'D ~ .
5 -15 - s
[y L 4
: - -
[=71] L .
o
10 15 20

Log v [Hz]

Figura 3.6: Exemplo tipico de um espectro SSC. Os indices espectrais correspondem a convencdo F,, oc v~%. [7]

3.6 MHD E RECONEXAO MAGNETICA

Nesta secdo, descreveremos as principais equacdes da Magneto-Hidrodinamica (MHD), de
forma que a utilizaremos como base para entendermos como surge o efeito de reconexdo magné-
tica em plasmas e consequentemente em GRBs.

Definimos entdo a densidade de corrente do plasma sendo [9]
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J= Z NoqoUs (365)

Que ¢ essencialmente a velocidade entre ions e elétrons, e a velocidade do centro de massa

1
U=- MMy Uy (3.66)
23

Onde n(x) = [ f(x,v)dveu(x) = [ % sdo a densidade no espago de fase e a velocidade

média respectivamente, ¢, a cargado fone p = ) m,n, a densidade de massa total.

Evocamos agora a equacao de continuidade MHD

0
P4V (pU) =0 (3.67)
ot
e o tensor Pressao
MHD
Vs = Z/mgv’v’f(,dv (3.68)

Pois com isso, temos os termos da equacdo de movimento MHD

D MHD
LV _5uB_v. P (3.69)
Dt
Com
D 9
Z_2 . vu. 3.70
Do t9Y (3.70)

Que ¢ a derivada convectiva usando a velocidade do centro de massa MHD.

Vemos que a Equacdo 3.69 prové uma relacio entre J e U, de forma que,para conseguirmos
uma segunda relacdo, usamos a equacdo de movimento do elétron para 2-fluidos

1
me% = —e(E+u, x B) = —V(nsT) — veme(ue — ;) (3.71)
Ne

Na descricao MHD, o fendmeno é de baixa frequéncia e larga escala espacial, assim, se a

due
dt

pode ser negligenciado se for pequeno em relag@o a forga magnética e(u. x B). Entdo com base

escala de tempo for grande comparada a frequéncia ciclotron do elétron, o termo de inércia m,

na equacdo 3.67 e u; ~ U, obtemos uma versao generalizada da lei de Ohm

1 1
V(nekT,) —
nee ne€

E+u xB+ IxB=nJ (3.72)
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O termo de Hall n%eJ x B pode ser negligenciado quando o termo de pressao na Equacgdo 3.69
¢ desprezivel quando comparado aos outros dois termos, e/ou quando a frequéncia de colisdao
elétron-ion no plasma é grande comparada a frequéncia ciclotron do elétron. De toda forma,
assumimos que esses fatos sao verdadeiros para esse caso, e aplicamos o rotacional na Equagdo
obtendo

0B 1
—§+VX(UXB)—ne€

meVM}:Vx(EVxB) (3.73)
Ho

Que é chamada equacdo de indugdo.

Como o gradiente da densidade € paralelo ao gradiente da temperatura, o termo da forca
eletromotriz térmica sera zero, reduzindo-se a

_3_B+VX(U><B)IVX<£VXB) (3.74)
ot Ho

Podendo ainda ser escrito da forma

E+UxB=nJ (3.75)

Que ¢ a forma mais simples da lei de Ohm na versao MHD.

3.6.1 MHD Ideal e 0 Congelamento de linhas de Campo

Se o termo de resistividade nJ for pequeno comparado aos outros termos na lei de Ohm MHD
(Equacdo 3.75), entdo dizemos que o plasma € ideal.

Para entender o fendmeno do congelamento do campo magnético dentro do plasma, tomamos
a integral de fluxo magnético sobre uma érea da superficie S(t) que se move conforme o plasma.
O fluxo magnético sera

B(t) = /S (OB(x,1) - ds (3.76)

A taxa de mudanca desse fluxo serd

Dt st—0 ot -77)

Do _ lim / (fS(H&) Bbo 400 - ds - fs(t) B(x,1) - ds)

Um deslocamento de segmento dl serd Udt onde U € a velocidade do segmento. A variagdo
na superficie serd AS = Udt x dl, assim a taxa de variacdo desse fluxo serd
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——11

/fs oy (B(X,1) +6t98) - ds — Js B(x.1) - ds

6t—0 (St
. / Jow (B(x, 1) +0tG2) - ds + §. B(x,t) - Ust x dl — [, B(x,t) - ds
ot—0 (St (3.78)
= —d B U x dl
T S +]€ (x,t)- U x
B
:/ P—dﬁvX (B(x,1) x U)| - ds
Assim, se OB
=V x (B xU) (3.79)
ot
Entao
Do
= 0 (3.80)

Que implica que o fluxo dentro de uma superficie fechada € constante. Portanto, o fluxo
magnético € congelado dentro de um plasma ideal, pois a Equacao 3.75 se torna 3.79 paran = 0,
sendo entdo chamada nessa forma de Equacdo de Indu¢ao MHD ideal.

3.6.2 Reconexao Magnética

No MHD ideal observamos o fendmeno do congelamento de linhas de campo para o referen-
cial do plasma. Que determina que a topologia do campo magnético em um plasma perfeitamente
condutor ndo mudara.

Porém, ao introduzirmos uma pequena quantidade de resistividade ao plasma, a condicao de
congelamento serd violada onde a velocidade some pela simetria. Nesses locais, a equacdo de
Ohm E 4+ U x B = nJ que tem a forma ideal E + U x B = 0 necessariamente falha. Ao invés
disso, assume a forma de

E=nJ (3.81)

De forma que as linhas de campo magnético agora podem se mover através do plasma e se
reconectar. Mesmo que isso ocorra em pequenas dreas, a topologia do sistema ¢ alterado, de
forma que as linhas antigas que estavam ligadas sdo destruidas e uma nova ligacao substituta é
feita, preservando a helicidade total do sistema, como vemos na Figura 3.7. Assim, a conservacao
de fluxo do sistema € substituida por uma conservacao de helicidade, involvendo necessariamente
uma dissipacdo de energia, dado a resistividade do fluxo.
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Figura 3.7: Figura ilustrativa demostrando uma sequéncia de (a)Duas fitas de fluxo magnético que sdo cortadas (b)
e ligadas entre si (c) formando uma tunica fita, apresentando uma deformacao inicial (d) que evolui (e) até o estagio
final (f). O corte representa a dissipacdo de energia, e a ligac@o entre eles a reconexao magnética. [9]

Sendo assim, o fendmeno de reconexdo magnética € entdo devido a uma instabilidade néo
ideal, onde o fluido serd ideal em sua plenitude menos na vizinhanca de uma pequena camada
onde o plasma terd resistividade e o campo magnético ird se difundir.

3.6.3 Descricao Qualitativa da Instabilidade de Corrente

Supomos um plasma infinito em formato de 1amina (folha) com uma corrente na direcdo-z,
que € centralizadaem z = 0 e vai de y = —o0 até y = +00. A corrente produzird um campo
B, como mostrado na Figura 3.8(a). Como a corrente € simétrica em y e z, todas as quantidades
dependem somente de x. Com isso, a lei de Ampere reduz a

0B
J.(z) = =2 3.82
polx(2) = —- (3.82)
Que integrando em x gera
B,(z) = B,(0) +/ o, (") dz' (3.83)
0

Devido a simetria, a corrente da chapa nao gerard campo em x = o, com 1sso, sO haverd
B,(0) # 0 se houver corrente externa, selecionaremos que ndo hd para esse caso, teremos portanto
B,(0) = 0. Com isso, a situag@o pode ser caracterizada analiticamente utilizando
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B,(z) = Btanhz/L (3.84)

Onde L € a largura da placa. Substituindo tudo na Equagdo 3.82 obtemos

B 2
J.(r) = ——coshz/L (3.85)
(x) = -7 cosha/

Que tem um claro pico em z = 0.

—~
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self field
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of current showing fluid
sheet into bar flow patterns

current cross-sections

Figura 3.8: (a) Corrente inicial em Formato de Lamina (b) Fragmentacdo em barras (c) Detalhes do Fluxo de fluido

que consiste em vortices anti-simétricos em x. [9]

Supomos agora que uma pertubacio € introduzida no sistema, de forma que a placa agora serd
igualmente fragmentada em filamentos na direcdo-y, cada uma com sua corrente propria Iy,
como mostrado na Figura 3.8(b). Cada barra agora com seu préprio campo magnético atrai as
outras de forma que haverd uma tensdo na dire¢do-y, contraindo-as. Dado que impomos incom-
pressibilidade, essa tensdo gerard uma deformacdo, fazendo com que a dimensdo = expanda, e
por consequéncia o retangulo se torna um circulo de mesma area, porém com diferente perimetro.
Ao passo que a deformagdo ocorre, o perimetro vai diminuindo conforme a tensdo e o campo

aumentam, pois

/ B - dl = polpar (3.86)
Perimetro

Percebemos que a indutancia do sistema aumenta conforme a chapa é dividida em filamentos,
que € consistente com a ideia de que o plasma sempre tenta aumentar sua Indutincia [9].
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Essa instabilidade apesar de energicamente permitida, € proibida para o MHD ideal, pois al-
tera a topologia dos campos, que durante esse processo poderdo se mover ao longo do plasma.
Quando os filamentos sdo formados, os vazios entre eles fazem com que as linhas de campo mag-
nético que antes estavam abertas e retas, passem a circular os filamentos, tornando as linhas de
campo finitas e curvadas. Entre os espacos das formadas barras, o campo magnético terd um
formato de X, enquanto no centro da barra havera o formato de O. Se existe um mecanismo que
permite a criacdo desse formato em X, haverd entdo instabilidade. Como vimos anteriormente, o
congelamento das linhas de campo s6 € possivel onde o plasma for ideal, caso haja uma resistivi-
dade finita porém pequena, as linhas de campo poderdao mover-se ao longo do plasma, portanto,
esse tipo de instabilidade podera ocorrer onde a ligagdo do campo magnético ao plasma for fraco.
Esse ponto de fraqueza na ligacdo pode ser encontrado ao analisarmos a lei de Ohm para um
plasma ideal com baixa resistividade

E+UxB=nJ (3.87)

Em que na maioria dos locais no plasma, os dois primeiros termos sdo muito maiores que o
lado direito da equagdo, entdo o comportamento do plasma serd analisado por um balango desses
dois termos. Esse balanco faz com que o campo elétrico seja zero no referencial do plasma,
devido ao congelamento das linhas de campo magnético. Todavia, se houver um ponto, linha ou
plano em que U x B = 0, na vizinhanca desse local a Equagdo 3.87 serd

E~nJ (3.88)
Ao tomarmos o rotacional na Equacdo 3.88, obtemos

9B _ Igp (3.89)

ot Ho

A equacdo acima € a equagdo de difusdo do campo magnético, e nessa regido onde o campo

magnético ndo estd congelado ao plasma, as linhas de campo podem se difundir através dele. Ao

analisarmos o padrdo de fluxo do fluido na figura 3.8 (c), vemos que vortices sdo gerados nos

espacos agora abertos, formando um total de 4 vdrtices por barra, que sdo anti-simétricos em
relacdoa z = 0.

3.6.4 Estimativa Semi-Quantitativa do Processo de Reconexao Magnética para uma
Corrente Laminar (pense numa traducao)

Nao € possivel descrevermos o processo de quebra e reconexdo das linhas de campo magnético
analiticamente devido a sua natureza multi-escala. Porém € possivel fazer uma descricao semi-
quantitativa do fendmeno para determinar a ordem de magnitude. Comecamos resolvendo o
potencial vetor do campo da Equacdo 3.84, de forma que

36



A (x)=— /:v B, (z")dz" = —BLn[cosh(z/L)] + const (3.90)

Onde escolhemos a constante como zero. Assim

A,(z) = —BLIn[cosh(z/L)] (3.91)

Para |z| < L, cosh(z/L) ~ 1+x?/L? enquanto que para |x| > L, haverd entdo cosh(x/L) ~
exp(|x|/L)/2. Tomando assim os limites temos que

) Bz?
é‘lglL A (x) = - (3.92)
lim A,(z) = —BL(|z| —1In2) (3.93)

|z[>L

Observamos que nas proximidades de x, a funcdo € uma pardbola com méaximo em 0, e con-
forme se distancia se torna mais linear e negativa. Isso concorda com o campo magnético sendo
uniforme longe de = = 0, e revertendo o sinal quando cruza z = 0, além disso, é compativel com
a relacdo entre densidade de corrente e a segunda derivada do vetor potencial na forma de

7 _83_82AZ
Ho = O Ox2

(3.94)
A solugdo do vetor A, (x) é suficiente para caracterizar o problema desde que a corrente e o
campo magnético sejam respectivamente a segunda e primeira derivada de A, (x).

O processo de reconexdo magnética € caracterizado pela Equacdo 3.69 (movimento MHD),
pela lei de Ohm escrita na sua forma da Equacdo 3.75, além de

0A
E=—- 3.95
Que ¢ a lei de Faraday, e
V x B = ppd (3.96)

A lei de Ampere. Com essas equagdes, a andlise do fendmeno de reconexdo pode ser feita na
observacao dos vortices da Figura 3.8(c).

Dado que a componente z da Equagdo 3.75 (equacdo de Ohm) é

Ey. + U, Boy = poJiz (3.97)

Vemos que os vértices indicam que a velocidade da pertubacdo é constante na direcdo z e
Ui, € antissimétrico em relacdo a x. Assim, como o movimento € dado por vértices, ndo ha
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divergéncia na velocidade no fluido e é apropriado dizer que o fluxo é entdo incompressivel com
VU = 0. Dado que a densidade de corrente pertubada € na direc@o z, e para essa geometria
o vetor potencial € paralelo a densidade de corrente, assumimos entdo que ele também estd na
direcdo z. Assim, tanto o vetor potencial do equilibrio, quanto o pertubado estd na direcdo z,
assim o campo magnético pode ser escrito como

B=VxA,2=VA, x2 (3.98)

Escrevendo entdo a corrente, temos que

pot. =2-VxB=2-Vx(VA, x2)=-V3iA, (3.99)
Onde L € em relacdo ao eixo z. A equagdo de indugdo se torna

(91412 ()AQZ T] 2
U —2 = 12 A 1
9t 1x 9 Lo 1z (3 00)

Onde os termos Ay, e Uy, sdo o potencial vetor e a velocidade perturbadas, enquanto Ay, é o
potencial vetor na regido em equilibrio.

E necessario agora relacionar U;, com o potencial vetor perturbado A, para isso e devido a
incompressibilidade do fluidos, utilizaremos duas fungdes tais quais sao definidas por

U=Vfxz (3.101)

N=2VYxU=2-Vx(Vfx2)=V-[(Vfx2)x2i=-VAif (3.102)

Dessa forma, a funcdo f € a funcdo fluxo, e €2 é vorticidade, definida pelo rotacional da
velocidade. Nao obstante, observamos que a linearizacdo da equagdo de movimento MHD gera

Aplicamos o rotacional e multiplicamos por Z de forma que

o
pOE:Z-VX(JXB)l
= 2.V x (J,2 x (VA, x 2)) (3.104)
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Que por sua vez, ao utilizarmos a Equacao 3.99 (equacdo de Corrente), podemos escrever

o0 1
— = — 2. [VA, xV(V? A, 3.105
5~ ot (VA (3.105)

Como esperado na Figura 3.8 (¢), os vortices s6 tém amplitude significante nas proximidades
da barra, além de ser antissimétrico em x. Podemos considerar entdo que a vorticidade €2 evoluirad
de maneira distinta em regides proximas a barra e distantes dela, assim temos

e Regido de Reconexido Magnética (Interna): Assumimos que a drea de pertubagdo tem gra-
dientes muito mais ingremes, de forma que

V(Vidw)l _ [V(ViA.)]

(3.106)
|V Aol VA
Isso significa que a Equagdo 3.105 pode ser aproximada por
0N 1
—— o~ —— 2 [VA, x V(V2A,)]
_1dAZ08(V2A) '
topo dx Oy o

Vemos entdo que J;,(derivado do laplaciano) e By (derivado de dA,/dz) cruzados geram
vorticidade. Como B, € antissimétrico em relagdo a z, os vortices também serdo, e como
J1. € simétrico em relacdo a z e estd localizado na vizinhanga de x = 0, os vortices também
se localizardo 1a.

e Regido de Plasma Ideal (Externa): Nessa regido assumimos que 2; ~ 0, assim a Equacao

3.105 se torna JA 8
20 2
— (V2 A,) —
dzx 8y( 1A=1)

aAAzl ddAzO o
oy daxd

(3.108)

que mostra uma relacio para A.; em uma regido externa dado A,,. Como o campo na parte
ideal serd ausente de for¢a (B x J); = 0, logo ndo havera vorticidade na regido externa.

Assumimos agora que as quantidades perturbadas terdo uma dependéncia temporal, de forma
que podemos escrever

Azl — Azl (X)ez'k:y-i—vt

: (3.109)
Ql — Ql (X)ezk:y-i-’yt
Assim, a Equacdo 3.107 nos gera uma vorticidade
1 dA, .
O = ———2ikJ,, (3.110)
Ypo dx
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Vemos entdo que essa vorticidade € compativel com a simetria anteriormente discutida, que é
antissimétrica em x, localizada préximo de x=0 de forma equivalente a Figura 3.8.

Seguindo a Equacgao 3.101, obtemos que

0
Uh;:i:ik:fl (3.111)
dy
A equacio de corrente f; € a solucdo para a equacao de Poisson do sistema de 3.102 e 3.110,
assim

>fh
0x?

1 dA
_kgfl__ 20

= 1kJ (3.112)
Ypo dx

Como a corrente tem um pico em x = 0 com largura €, podemos dizer que teremos um perfil
gaussiano do tipo

>
AS

Jq o~ e e (3.113)

Onde

)\:/ J.1da (3.114)
layer

Com ) sendo a corrente total pertubada da camada em que ha instabilidade. O gradiente do
potencial vetor serd

dAzO

2 = —Byo(a) = Iy (3.115)

LY

Assumindo que essa camada onde ocorre a reconexao € estreita, temos

>> k2 f (3.116)

Portanto a Equacao 3.112 se torna
62f1 ZkBlllo A —x2/e2 'lkB;Q Xe d —22/e?
— = — —xe = ——e
odzx? ~vLpo/me 2vLpoy/T dx

Podemos ver uma relag@o entre J,; e By e seu produto mostrado na Equagao 3.117 na Figura
3.9

(3.117)

Integrando entdo a equacao anterior, obtemos

8f1 ZkB;O e 22 /€2
v — —e
Oxr  2vLppy/T

(3.118)
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/ B/x

-]lz\

produto J,B'x

/ =origem da vorticidade

Figura 3.9: Produto da Corrente pertubada (simétrica) com o Campo magnético em equilibrio (antissimétrico) resul-
tando num vdrtice antissimétrico localizado préximo a x=0. [9]

Que nos mostra a relagdo Uy, = —0f, /0.

Como queremos uma ordem de magnitude de Uy, para x ~ €, uma primeira aproximagao pode
ser dada pela integracdo da equacao anterior nessa regido, dessa forma para x ~ ¢ teremos

ik B’ \é?
fi~ SMTyor
2vL~/Tpo
k2 B)\e?
Uy ~ — i
1 Q’VL\/%pO Slgn(x)

sign(z)

(3.119)

O fator de amplitude A\ da equacdo Gaussiana 3.113 serd relacionada com a Equagado 3.99 de
forma que

1

A=—— [ V2A.dz
Ko layer
1 +e€ 8214 .
- 83:21 dx (3.120)

= l(50), - () |

Como queremos uma soluc¢do para a parte exterior, definimos
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(), - ()

A/
A1)
De modo que
Al
A=——A4:.(0)
Ho
Destarte, a velocidade U7, se torna
k?BA'€?

Ui, A1.(0)sign(z)

2yLy/mopo

E a defini¢do gaussiana de J;, (Equacdo 3.113) nos mostra que

A/
€foy/T

le ~ = Alz(())

Equacdo de indugdo antes descrita por

a1412 a1402 o
ot

Agora terd os termos Uy, e Jq, substituidos, e considerando

aAOZ eB
= —B,o~
ox vo L

Somente para a pequena regido de reconexdo. Assim, a equacao de inducdo se torna

K2B2A/ A
")/ — ==
2vL2/Thopo  epor/T

(3.121)

(3.122)

(3.123)

(3.124)

(3.125)

(3.126)

(3.127)

Vimos na Equacdo 3.87 que o equilibrio de um plasma com baixa resistividade se relaciona

Logo, a relagcdo entre o primeiro e terceiro termo gera

,7 =
€po/T

Enquanto o segundo e terceiro juntos geram

42

com o balanco dos dois termos a esquerda da equagdo, de forma com que hé a garantia do conge-
lamento das linhas de campo. De forma equivalente, em = 0 o segundo termo da Equacdo 3.127
€ zero, assim os outros dois termos irdo se equilibrar, resultando na difusdo do campo magnético.
Enquanto que na borda da camada de reconexdo, que € a regido limite entre o equilibrio ideal e
a parte difusiva, todos os trés termos terdo a mesma magnitude. Assim, nessa condicdo em que
os trés termos serdo iguais, podemos solucionar a equagdo em termos dos pardmetros v, e e A’.

(3.128)



(k’B/)2€4

(3.129)
2npo

’y =
Onde B’ = B/L é a derivada do campo em equilibrio em x=0. Assim ao igualarmos as
duas equacdes anteriores e selecionarmos ¢, teremos uma estimativa da largura da camada de

reconexao

2772,00A/ 1/5
= [ o
Ao retomarmos para -y, obtemos
3/5 1 (1. N2/
v = 0.55(A)45 lﬂ [%] (3.131)
0 00

Onde obtemos uma estimativa para a largura da camada de reconexdo (¢€) e para a frequéncia

(7).

Uma melhor maneira de observar esse resultado € colocando em escalas relacionadas aos
processos ideais e resistivos. O tempo de Alfvén (74) para processos ideais (resistividade nula) é
o tempo para percorrer uma distancia caracteristica L na velocidade de Alfvén (v,), 1.e.,

1% _ v B2/ popio _ (B')? (3.132)

T =
4 L L Poto

Assim, a escala de tempo de Alfvén € caracteristico do MHD e € tipicamente muito ripido.
Para processos resistivos, o tempo 7z € o tempo para difundir resistivamente a distancia L, seja
entao

-1 n

Que comparada a escala de tempo de Alfvén, € muito lenta. Usando essas defini¢cdes teremos

[9]

A= 0.55(ALYP (kL) Pr o720 (3.134)

Por ultimo, resta apenas o termo A’. Como definido na Equagdo 3.121, possui uma desconti-
nuidade para © = ¢, que pode ser associada com a defini¢do de A,; na regido ideal (externa) da
Equacido 3.108 , expressa na forma

2By,
dx?

ViA.+ [Byol ] A =0 (3.135)
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Pois 0A,o/0x = By. Portanto, observamos que a forma da Equacao 3.135 é de uma fungdo
de onda para o potencial perturbado A.;. Ainda, nota-se que se as condi¢bes de fronteira de
A sdo especificadas para Ix| distante de zero, em geral haverd uma descontinuidade na primeira
derivada de A.; em x=0, e essa descontinuidade nos dard A’. Essa descontinuidade dependera do
equilibrio localizado da corrente onde

d?Byo ~dJp
dz?2 Ho dx

(3.136)

Em geral, a equagdo no exterior pode ser solucionada numericamente.

Em resumo, temos que a velocidade do processo de reconexdo magnética para A’ > 0 tem
uma taxa intermedidria entre a escala de tempo de Alfven e a escala de tempo de processos
resistivos, além disso, observamos que a largura da cadama onde ocorre a reconexiao € muito
estreita, como vista na Equacdo 3.130, e é ainda proporcional a 1?/%.

3.6.5 Generalizagcao da ruptura das linhas de campo

A corrente em formato de lamina descrita na se¢ao anterior € um caso possivel porém espe-
cifico em que o campo magnético era reto e tinha componentes em 2 € ¥, € sua direcdo variava
em fun¢do de z. A situacdo mais geral seria o caso em que o campo magnético em equilibrio nio
tem parte nula, com a componente z uniforme e uma componente y nao uniforme B,(x), onde
ao invés da corrente estar localizada numa lamina, o campo € simplesmente cortado para que haja
a reconexdo. Para esse caso mais geral teremos

By = Byo(z)§ + Buo? (3.137)

Onde diferentemente do caso da se¢do anterior, ndo haverd z tal que o campo By(z) seja
nulo. A Equagdo 3.137 pode ser escrita em forma de um campo com geometria cilindrica da
forma

By = V(1) x Vz + Buy? (3.138)

Que por sua vez pode ser pensado como a aproximacao cilindrica reta de um toroide, com 2
correspondendo ao angulo toroidal.

A Figura 3.10 nos mostra o campo da Equag¢do 3.137 no plano em = = 0. Na secdo anterior,
ao analisarmos a corrente em forma de lamina o vetor potencial era na direcdo z e peridédico em
relacdo a y (Equagdo 3.109).

Assumimos que todas quantidades perturbadas tem uma dependéncia funcional ~ g(x) exp(ik,y+
ik,z + ~t). Isso corresponde a termos k - A; = 0, ou seja, o vetor de onda serd ortogonal ao
vetor potencial e ambos ortogonais a z. Outras importantes propriedades sdo que k- B = 0
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Figura 3.10: Transformagdo de coordenada para o campo ’cortado’ da equagdo 3.137. [9]).

para a camada de reconexdo, o vetor de vorticidade estd na direcdo z, a corrente pertubada e o
campo pertubado sdo tais que J;/Jy > B;/By na camada de reconexado e J;/.Jy ~ B;/Bj na
regido externa. Como vimos na Equagdo 3.104, a equacdo de vorticidade é dada pelo rotacional
da equacdo de movimento

o)

E:VX (Jl XBo—f-JoXBl) (3139)

Que na camada de reconexao, a relagdo .J; /Jy > B; /B entrega

Q
% =V x (J; xBg) =By VI, — J, - VB (3.140)

ComV -By=0eV-J, =0.

Vimos que a topologia da reconexao exige que a vorticidade seja antissimétrica, logo, assim
que a vorticidade € criada pelo torque, entende-se que o torque deva ser também antissimétrico.
Assim, se z = 0 € a localiza¢do da camada de reconexdo, {2; deve ser uma fungdo impar em
relacdo a x e assim zerar em = = (. Portanto, ao analisarmos a Equacdo 3.140 vemos que como
o lado esquerdo € nulo para x = 0, o lado direito deve também ser, de forma que os dois termos
a direita devem zerar de maneira independente.

Dessa forma, devemos ter By - VJ; = 0 em = = 0, ou, equivalentemente

k-By=0parazxz =0 (3.141)

Que em consonancia com a Equacdo 3.137 nos mostra
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kyByo(0) + k2B = 0 (3.142)

Em seguida, temos que J; - VBy = 0 em x = 0. Sabemos que se o fluxo é incompressivel,
o campo magnético pertubado deve ser ortogonal ao campo em equilibrio, e como a corrente
a pertubada € o rotacional do campo magnético pertubado, ela serd entdo paralela ao campo
magnético em equilibrio. Portanto assumindo que By é reto, By - VB, = 0 e assim J; € paralelo
a By. Podemos entdo escrever a relagdo J; = (.J;/By)B, de forma que

J
J, - VB, = ElB0 VB =0 (3.143)
0

Utilizando o calibre de Coulomb,

o1 =V x V x Ay
=VV . A, —V?A,
= — V%A1
== 5V2A1

(3.144)

Onde ¢ = By(0)/By(0), mostrado na Figura 3.10. Mostrando que A; e J; terio a mesma
direcdo de By. Assumimos agora que A terd a forma

Ay (z,y, 2, t) = Ay Cethwytikezt (3.145)

Portanto, teremos k - A; = 0 nesse sistema de coordenada da Figura 3.10e V - A; = 0 para
o calibre de Coulomb.

Vimos entdo que ambos os termos da Equacao 3.140 zeram em = = 0 por diferentes motivos,
porém, o termo J; - VB serd nulo para qualquer x, pois J; estd na direcdo 6’ e By é dependente
somente de = tendo entdo o gradiente somente componente em z, que € ortogonal a é’ . Com essas
consideragdes, a Equacdo 3.140 se torna

Q
% =B, VI, =ik Bg)J, (3.146)

Onde ja vimos que k- By =0em z = 0.

Dando prosseguimento a implicancia da antissimetria de k - By em « = 0, definimos um
campo B artificial que seja paralelo ao campo magnético real, mas ndo tem dependéncia em z,
na forma de

— ~

B = Byo(0)) + B.o? = By(0)¢ (3.147)
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Vilido para todos valores de x. Definimos agora uma diferenca b, entre o campo real e o
artificial tal que

Onde a dependéncia em x serd a mesma da secdo anterior para uma corrente em formato de
lamina, em que a dependéncia de B, € antissimétrica em x € estd na direcdo y.

Definimos ainda que by € a componente de By que tem a dependéncia antissimétrica em z,
assim

A Equagdo 3.146 entdo se torna

Onde o termo v vem da defini¢do de potencial vetor pertubado na Equacdo 3.145. Essa equa-
¢ao nos da dinamica da situacio, onde a componente antissimétrica do campo em x = () gera uma
vorticidade que € antissimétrica em .

Uma completa descricdo surge ao analisarmos a equacdo de inducdo e como estamos utili-
zando a definicdo de potencial vetor, a lei de Ohm nos da a equacio de indugdo. Para o caso da
corrente em lamina da secao anterior, a simetria era considerada na dire¢ao Z, mas para esse caso,
a direcdo da pertubacdo é em é’ , assim a lei de Ohm terd a componente tal que

ﬁ[El + Uy x By(z)] = CAUJ1 (3.151)
Que sera
0A o
- at“ + (y X G- Ul) bo(z) = nJi¢ (3.152)

Como a vorticidade estd na direcdo ¢, a velocidade deve ser ortogonal a f , entdo ao rever a
Equacgdo 3.101, obtemos

U, =V/f x( (3.153)

Assim, o termo entre parénteses da Equacao 3.152 terd a forma

§x¢-Up= (%) (VAXC) =ik, fr (3.154)

Portanto, a definicdo da Equac¢ao 3.102 sugere agora que
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Qe =C-VxU =-V2f (3.155)

Onde 2, = Qlé e L é referente ao eixo (.

Assim, substituindo a equacdo acima em 3.150 teremos

Vifi=
o Y Po

(3.156)

Que nos d4 uma equacdo de dinamica para os vortices do fluido, que sdo antissimétricos em
x e guiados pelo torque associado a uma for¢a ndo conservativa (J x B).

Em esséncia a equac@o acima € a mesma que a Equacdo 3.112, de forma que € possivel
relacionar k com K, e By, com b, assim a frequéncia antes estimada na Equagdo 3.131 serd

v = 0.55(A)45 [i} . [M] v (3.157)
Ho Polo
Destarte, o sistema serd periédico em y e z, lembrando que a defini¢do de A’ se relaciona com
K, na representacdo de Fourier. Dado entdo o arranjo fisico as dimensdes do sistema determina-
rdo os valores quantizados de &, e k, e assim indicard os planos em que k - By serd nulo, de forma
que nesses planos o campo magnético serd "descolado"do plasma, permitindo entdo que haja o
fendmeno de descongelamento, ruptura e reconexdo das linhas de campo magnético.

3.6.6 llhas Magnéticas

A instabilidade gerada pela ruptura das linhas de campo geram uma mudanca na topologia
das linhas de campo magnético formando as chamadas de Ilhas Magnéticas. O campo magnético
em equilibrio sera

B=B+ B.(2)j=B+zB.j =B+ VA,(z) x 2 (3.158)
com
2B/
Aso(z) = = - (3.159)

Podemos entdo ver que

B, - VA,,=0 (3.160)

Onde 1 € em direcdo ao eixo z. Dessa forma, a superficie A,y = const. gera uma projegao
das linhas de campo perpendiculares que correspondem as superficies poloidais na geometria
toroidal, como exemplo na Figura 3.11

48



Figura 3.11: Em Azul: Sentindo de rota¢do Poloidal de um Torus. [10]

Se assumimos que k, > k., entdo a coordenada §A estard muito préxima de ser paralela a 2,
de forma que a instabilidade de ruptura criard uma pertubacdo em A, da forma

2B/
A(z,y) = = 5 Aacoskyy (3.161)

Figura 3.12: Ilhas Magnéticas separadas por separatrizes de tamanho 1. [9] Figura Editada

A Figura 3.12 demonstra um conjunto de superficies para A, (x,y) constante, que consiste
em curvas fechadas chamadas ilhas, separatrizes que passam pelo ponto-X e outras superficies
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abertas.

Notamos que no ponto-X

Agep =0+ Ay (3.162)

Enquanto no ponto de médxima distncia da separatriz teremos z = W/2, logo

W/2)*B!
Asep = % — Ay (3.163)
Que juntando as duas equacdes anteriores obtemos
A | Bai|
W =4 =4 3.164
\/ B~ "\ Bl G169

Onde B, = tk, A,

3.6.7 Reconexao Magnética no Contexto dos GRBs

Em fluxos astrofisicos magnetizados, a dissipacdo de energia do campo magnético em energia
cinética de particulas via reconexao magnética é frequentemente invocado para explicar as assi-
naturas ndo térmicas. De acordo com os modelos analiticos idealizados, a reconex@o produz um
bulk relativistico em massa emergindo dos sitios de reconexdo (pontos X). A radiacdo resultante
seria, portanto, altamente colimada.

Como a observagao do GRB 080916C (Fermi), que mostrou a auséncia de uma fotosfera, su-
gere que o motor central tenha um fluxo de Poynting (Poynting-flux-dominated outflow). Baseado
nessa informacao, em 2010 foi proposto um modelo para a emissdo de prompt nesse regime, cha-
mado de Internal-Collision-induced Magnetic Reconnection and Turbulence (ICMART) . Esse
modelo mantém os méritos de Choque interno e de outros modelos, mas pode superar varias difi-
culdades enfrentados pelo modelo de choque interno (e.g. baixa eficiéncia, resfriamento rapido,
inconsisténcia de relagdo Amati / Yonetoku e auséncia de fotosfera) [57].

Outros autores conseguiram comprovar a eficiéncia da reconexdo magnética como fonte de
emissdo de particulas ndo térmicas em vdrias fontes astrofisicas [58]. Mais especificamente
em [59], enumeraram-se algumas caracteristicas da reconexdo magnética envolvendo a emissao
sincrotron, tais que as particulas que sdo aceleradas no ponto X tendem a ter um fator de bea-
ming mais alto que as aceleradas nas ilhas magnéticas. Assim a maioria e possivelmente todas as
particulas sdo aceleradas nos pontos X e fluem para as ilhas onde passam a maior parte da vida.
Excecdes sdo particulas que se resfriam radiativamente dentro do pontos X. A combinacdo dos
diferentes padrdes de beaming e o fato de que a maioria das particulas passam a maior parte tempo
nas ilhas de reconexdo faz com que o padrdo radiac@o seja um tanto quanto isotropico. Ademais,
as simulagdes realizadas em [59] concluem ainda que radiagdo com alto beaming s6 é gerada por
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particulas que resfriam rapidamente antes de chegar as ilhas. Essas particulas emitiriam préximos
de um limite de 100M eV no rest-frame dos sitios de reconexao. Assim, os modelos de GRBs
que requerem um forte beaming em baixas energias talvez precisem ser repensados.
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4 POLARIZACAO DA RADIACAO EMITIDA

4.1 POLARIZACAO DE FOTONS VIA ESPALHAMENTO COMPTON

O processo de espalhamento pode ser observado na Fig. 4.1, onde a radiagdo sincrotron é
colimada na direcdo 2, colidindo com o elétron em repouso na origem e sendo emitido na dire¢ao

A

n.

r\ 7777777777777777777777777777 Z(1 (e;’ (p;)
o
. ©,
. <«
: z
raio Yy (0] '

Figura 4.1: Féton sendo espalhado

" por um elétron em que o referencial

raio Y A | / 5

Y n©.7/2) 4o fluido (Auid-frame) . [11]

O elétron emitido tem seu momento definido por p, = 'yﬁmecl}), com 3 = |v|/c, e Iy sendo a
direcdo em que o elétron € injetado. Os vetores 4-momento antes e depois da colisdo serao para o
elétron P’ = (Ey/c,p,) e P: = (Ey/c,p,), e para o féton P° = ¢ /c(1,2) e P* = ¢ /c(1,7).
Dada a conservacdo de momento total do sistema

P+ P'=p! + P! (4.1)

A energia do féton espalhado para o referencial do fluido (fluid-frame) sera entdo [60]

11— B2
¢ = — = pBz-h) (4.2)
% (1—2-A)+1—Bl-n

Ymec?

onde Z - [y = cos by, Z -1 = cos @ ely-n = cosB. Todas grandezas retratas com ’ estardo no
fluid-frame. Temos ainda que, por relacdes geométricas,

cos 0] = cos b cos 6, + sin @' sin 65 sin , (4.3)

A maneira mais conveniente para descrevermos a polariza¢dao de um féton € utilizando os para-
metros de Stokes &; (i=1,2,3). Os parametros sao nimeros reais e definidos pelos eixos z — y — z.
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O parametro &3 indica a polarizag@o linear no eixo x para {3 > 0 ou no eixo y para {3 < 0, a pro-
babilidade do f6ton ser polarizado nesse eixo € respectivamente %(1 +&)e %(1 — &3). Enquanto
& representa a polarizagdo linear ao longo das dire¢des com angulo azimutal +7 /4 relativo ao
eixo-z no plano x — y, a probabilidade do féton ser polarizado nessa dire¢do € respectivamente
11+ &) e (1 —&). Poriltimo & representa a polarizagdo circular esquerda ou direita e a
probabilidade que seja polarizado circularmente para direita ou para esquerda € respectivamente
%(1 +&)e %(1 — &) . O grau de polarizagdo pode ser escrito da seguinte forma

Iy =\/& + & + & (4.4)

Os parametros de Stokes obedecem a relagdo 0 < £2 4 £2 + &2 < 1. Onde TI; = 0 corresponde
a um estado sem polarizacdo, I, = 1 um estado completamente polarizado, e 0 < Il < 1
parcialmente polarizado.

Quando o eixo-z e o eixo-y sdo rotacionados um angulo ¢’ pelo eixo-z, obtemos uma trans-
formacdo de eixos para z —y — z. Com respeito a essa nova base, os parametros de Stokes passam
a ser

& =& cos2p — Egsin 2y’ 4.5)
L=6 (4.6)
€3 = &5c08 20" + & sin2¢’ 4.7)

Notamos que a polarizacao circular ndo € afetada com a rota¢ao do eixo-z, enquanto as polari-
zacdes lineares sao dependentes da escolha dos eixos. Outra alternativa de defini¢do € utilizando
4 parametros de Stokes I, Q, U e V [8] , sendo I a densidade total de energia do féton. As duas
defini¢oes de pardmetros correspondem entre si de formaque & = U/1, & =V /e & = Q/1.

A secao diferencial para o espalhamento do féton polarizado em um elétron nao polarizado
sera [61]

I\ 2 / /
do :17“3 <€_/1> (6_,1 + 6—? — sin? 9') sin 0'd0'dy’
4 60 60 E1
dy _ 1 1 -
9,.2%Y 4 A+ = - 1+2A)B
+ 2r2 xQd(p [5151 ( + 2) + 45252( +24) (4.8)
_ 1 =
+£383 <A2 + A+ 5) — (& + &) (A% + A)}
Onde 1 1
A=-_2 p=ti ¥ (4.9)
x Y Yy x
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E r. € o raio classico do elétron. Temos ainda que os parametros x e y sdo varidveis adimen-

sionais de Mandelstam, definidos aqui da seguinte forma:

2POPY  2v¢f
r=—%— = 760(1—6008«9;)
m2c? mec? 4.10)
_2PYPY 2v€, , '
Y= i e (1 — B cosb)

Nessa configuracao, supomos que os elétrons injetados serdo isotropicamente distribuidos. Se
os momentos P e P? sdo conhecidos, 0 momento do f6ton espalhado serd dado em fungdo de ¢

Assim, o diferencial de y serd escrito como:

(1

Utilizando as Equacdes 4.3, 4.8, 4.10 e 4.11, reescrevemos entdo a secdo diferencial da se-

12
2¢€7

4 /o3 / /
3 sin 05 sin g 0
s | 1— ——%— " tan
m2c

— ) sin&'db’
1 — Bcosb, )

(4.11)

guinte forma:

/

1 A _ _ _ _
do = ZredQ (e_’l) [Fo 4+ Fii&i& + Fobobo + F3&38s + F3(&3 + &3)] 4.12)
0
Onde dS) = sin0'd0’dy’, e
6/ /
Fo=—++-2—sin’d,
€o 1
1
F11 = (A -+ —> 27
2
1
Fy = Z(l +2A)BY,
1 (4.13)
F33§ (A2+A+§) 2,
F3 = —(A2 + A)E,
B sin 6 sin ¢ /
4 (1 — #080202 tan %)

721 — B cos 05)?
Denotaremos {if os parametros de Stokes para o féton secunddrio. Os parametros para o foton

secundario podem ser determinados pela razio dos termos que acompanham & na Eq. 4.12 sobre
os que sdo independentes de &; [61], assim:
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gf &k

LR+ &R
f §alo
=2 (4.14)
& Fo + & F3
ff _ F3+ &3F33
! Fo+ &365

Onde percebemos que a polarizagdo circular ocorre somente se o foton inicial € circularmente
polarizado. O grau de polarizacdo do féton espalhado serd entdo:

M=/ ()2 + (&) + ()2 (4.15)

Supomos que o féton inicial é proveniente de radiacdo sincrotron. Supomos ainda que haja
um campo magnético estatico e uniforme B, com angulo azimutal projetado no plano zy sendo
¢y A polarizagéo é definida como Iy = (Is — I1) /(s + I1), onde I5 e I; s@o as intensidades nas
direcoes Z x B e (2 x B) x zZ com angulo ¢, + 7/2 e |, respectivamente.

Ja é conhecido que o grau de polarizagio priméario de um féton sincrotron é Iy = (p+1)/(p+
7/3). Os pardmetros de Stokes para o féton primdrio serdo:

51 = HO sin 2(;7,0, §2 = 0, 53 = HO COS 2@6 (416)

Quando o campo magnético é perpendicular ao plano de espalhamento (¢, = 0), teremos
& =& = 0e & = Iy, obtendo que a direcdo do espalhamento serd no eixo z. Se tivermos
w, = /4, obtemos &3 = & = 0 e & = I, assim a dire¢do de polarizacdo serd ao longa da linha
rodando 7/4 no sentido anti-horario o eixo z. Isto posto, ¢, representa a dire¢do da polarizagdo
do féton inicial. Apds ser espalhado pelo elétron, a direcdo da polarizacdo muda. fif serd entdo
definido numa nova coordenada, tal qual, o eixo z € fixado e o eixo z € rotacionado para coincidir
com a direcdo do espalhamento 7. Assim, f‘:{ continua descrevendo a polariza¢do no eixo z e f‘{
descreve a polarizag¢ao ao longo do eixo com angulo azimutal 7 /4 no novo sistema de eixos.

4.2 POLARIZACAO INDUZIDA POR ELETRONS EM REPOUSO VIA ESPALHA-
MENTO COMPTON

Em uma camada mais avangada do jato, a energia interna pode ser ignorada e os elétrons
sdo entdo considerados em repouso para um observador que se move junto com o jato. Na parte
interna do jato, elétrons acelerados geram fétons de origem Sincrotron, que adiante espalhardo
tais elétrons em repouso via espalhamento Compton.

Como a polariza¢do tem origem sincrotron, sabemos que Iy = (p+1)/(p+7/3), onde p é o
indice da distribuicdo de poténcia do elétron (N (7') o< +'~P), e para elétrons em repouso teremos
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B=0evy=1.

A Equacdo 4.13 seré reduzida em

/ /
FO = 6—,1+€—/O —sin29/
€ €
F3 = sin2 9/
Fiy =2cost 4.17)
/ /
Fyy = (E—,l + 6—/0) cos 8’
€ &

F33 =1+ 0082 0’

A polarizagao circular em GRBs é pequena e pode ser quase sempre ignorada, especialmente
em Afterglows [62,63]. Descartando entdo a polarizagdo circular, obtemos para o parametros
finais de Stokes:

ef = 211 cos 0’ sin 2¢y,
Y el + €y /el — (1 —TIg cos 2¢)) sin® &/

& =0 (4.18)
5 sin®@ + I cos 2¢p(1 + cos? §')

e Jeh + ey /€ — (1 — Tl cos 2¢)) sin® ¢/

Na Figura 4.2 percebemos a variagdo da polarizacdo em funcdo de €[, e ' , com ¢f, = 0 para
todos os casos. No painel superior esquerdo, vemos que a polarizagdo atinge um méiximo para
0’ = 7 /2 para €y < 0.01Mev, concordando com o limite classico de Thomson. Observamos ainda
que conforme a energia €, aumenta, a polarizacio tende mais rapidamente para zero. O mesmo
acontece para o angulo &', que é uma manifestacdo clara do regime de Klein-Nishina.

Para uma fonte ideal de radia¢do de origem Sincrotron, I, . = (p+1)/(p + 7/2) < 80%
para p < 4. Elétrons acelerados em padrdo de onda de choque tem valor tipico p=2,3. Assim,
Il .~ < 71%. Portanto, esperamos que grande parte da radiacdo com I > 80% seja advinda de

maxr

espalhamento Compton.

Em sintese, os resultados da Figura 4.2 mostram que mesmo que os fétons sejam apolarizados
inicialmente, i.e., [l = 0, o espalhamento Compton pode polarizar tal féton. Fétons com pola-
rizagdo inicial nula terdo menor polariza¢do para mais altas energias quando comparado a fétons
de menor energia, como visto nos painéis inferiores da Figura 4.2. A polarizacdo maxima pelo
efeito Compton ocorre para o dngulo ¢’ = 7 /2 independente da polarizagio inicial. Observamos
ainda a forte influéncia do regime de Klein-Nishina na polarizacdo dos fétons de alta energia, ao
notar a baixa polarizacao para tais fétons. Esse resultado tem importincia na avaliacao da fonte
de polarizacao, pois difere fotons advindos da Radiacdo Sincrotron, que sua polariza¢do depende
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Figura 4.2: Polarizacdo em fun¢io da Energia inicial do féton €{) e do dngulo de espalhamento ¢’. A polarizagdo
inicial do féton incidente foi escolhida sendo IIy = 0 nos dois quadros superiores e Il = 0.75 nos inferiores.
Em todos os casos, cada linha representa um angulo ¢’ fixado (Nos quadros da direita) ou a energia inicial €/, (Nos
quadros da esquerda). [11]

de fatores como a configuracdo dos campos magnéticos e o indice espectral p, dos fétons de ori-
gem no espalhamento Compton, que terdo baixa polarizacdo para altas energias. Assim a energia
do féton espalhado, dada pela Equacgao 4.2 sera

€0
0-(1 —cosb')

€
Mec?

/_
61_

(4.19)
1+

Onde a Equacdo 4.19 pode ser transformada (red-shifted) do referencial no fluid-frame (¢')
para um observador que chamaremos de lab-frame (¢), portanto

/ €1
= 4.2
‘1 I'(1+ fcost) (4.20)

A polarizacdo total € invariante frente as transformagdes de Lorentz [64] . A transformacao
dos angulos de espalhamento serd dada por [8]
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cosf — f3
0= ——— 4.21
o8 1— [Bcosb ( )
Onde em ambos casos anteriores 3 = (1 — 1/I'?)'/2 é a velocidade do jato se movendo em

relac@o ao observador no lab-frame, em unidades de velocidade da luz.

Da Equacdo 4.21, podemos ver que, para §’ nao proximo de 7, f sempre se aproxima de zero.
Isso significa que elétrons isotropicos no fluid-frame parecem ser colimados ao longo da linha de
direcdo do jato no referencial do lab-frame.

Substituindo entdo a Equacdo 4.21 e 4.20 na Equacdo 4.19, obtemos

€ [e
T 2
€ mec

(14 B)(1 — cosb) (4.22)

Que demonstra uma relagdo entre a energia final e inicial do féton baseado no fator de Lorentz
(I"), na energia do f6ton (¢;) e no angulo de espalhamento 6, ambos no referencial do detector
(lab-frame).

O féton observado no angulo 6 tem um corte de energia €; < m.c®/T'0*. Quando a diregio
de polarizag@o do féton incidente é paralelo ao plano de espalhamento (i.e., ¢y = 7/2) teremos
f{ =0ell = —&]; . Se o féton incidente € apolarizado (IIy = 0) e com energia baixa o suficiente
para estar no limite de Thomson (¢} = ¢;,) a Equagdo 4.18 ¢é reduzida ao resultado

1 —cos?@

—_ 4.23
14 cos?2 ¢ ( )

=& =
Quando o valor de &3 € positivo, a direcdo da polarizacdo do féton espalhado serd sempre
perpendicular ao plano de espalhamento.

Na Figura 4.3 [12], foi plotado a polarizacdo em relacdo a energia do f6ton ¢; e do angulo 6.
O fator de Lorentz foi escolhido sendo I' = 200, que foi demonstrado ser um valor tipico para
LGRBs [65]. Os valores positivos e negativos de 11 representam a polarizacao paralela e perpen-
dicular com o plano de espalhamento, respectivamente. Percebe-se que uma alta polariza¢do pode
ser obtida para fotons inicialmente apolarizados, assim como fétons de alta energia terdo polari-
zacdo menor do que os de baixa energia, como visto na Figura 4.2. O resultado mais interessante
€ que para fétons inicialmente polarizados, o angulo de polarizacdo pode mudar 90° apds o espa-
lhamento para certos angulos 6. Note que isso ocorre somente para fétons polarizados. No caso
sem polarizacdo percebe-se do painel (c) da Figura 4.3 que II € sempre negativo (equivalente a 53{
sempre positivo). Assim, a dire¢ao de polarizacdo do féton secunddrio serd sempre perpendicular
ao plano de espalhamento, que é um resultado conhecido do espalhamento Compton.

Se o féton incidente € parcialmente polarizado (painel (a) da Figura 4.3), o sinal de é}{ pode
ser alterado de negativo para positivo (equivalentemente a IT mudar de positivo para negativo) em
01" ~ 1. Portanto, conforme o angulo de deteccdo 6 cresce, a mudanga de angulo de polarizacio
em 90° pode ser observada. Percebe-se ainda nas Figuras 4.2 e 4.3 que obtemos um maximo
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de polarizag¢@o para um angulo de 7/2 (equivalente a §I' = 1) e que para energias superiores a
10MeV os fotons tem baixa polarizagao.

T T 1 T
(a) = 0.75 R, (b) T1,= 075
— or =0
0.5} 0.5}
= 0 et 0 or = 10 or =2
_0.5¢} 1 -0.5F
“\
4 . . ‘ . S e ]
0 2 4 6 8 10 10° 10” 10 10 10
or &1 [MeV]
0.2 : : : 0.2 : :
(C) H0= 0 (d) H0= 0
g1 = 100 MeV =0
0 o =10 or =2
€ < 1MoV
—02} -02
= —0.4f = -04

—06} —06}
—o8} —o.8}

4 . . ‘ . il - — ]

0 2 4 6 8 10 10 10° 10 10 10
or 1 [MeV]

Figura 4.3: Os painéis superiores retratam o f6ton incidente com IIy = 0.75, enquanto os inferiores descrevem os
fétons apolarizados IIy = 0. O ponto no final de cada curva corresponde ao corte de energia. Selecionou-se I' = 200
para o calculo numérico. [12]

4.3 POLARIZACAO INDUZIDA POR UMA DISTRIBUICAO ISOTROPICA

Consideramos agora o caso de elétrons monocromadticos e isotropicamente distribuidos (i.e. I'
€ constante para todos elétrons). Consideramos que o feixe seja linearmente polarizado, simétrico
no eixo z com (£ = 0) e que a distribui¢do seja uma fung¢do N (). Assim do serd independente
de ¢'. Ap6s obter a média sobre o espectro e os aAngulos iniciais dos elétrons, obtemos a sec¢ao
transversal média da seguinte forma:
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do o g\ I VOO dvfo“”dﬂe;,so@j—g
dQ

47 f'm v)dry
1 _ (4.24)
=1 r2[(Fo) + (Fu)&i&a + (Faz)6abo
+ (Fi3)&38 + (F3)(& + &)
De forma que
)y [ A6y, ¢ (—)2 F,
- (4.25)

F,(e,,0")) =

< ( 0 )> 47T f’YQ N d")/
Onde a = 0,11, 22, 33,3 e o termo (¢} /€},)? foi incluido pois o parAmetro de Stokes € a razdo

das intensidades proporcionais a seccao transversa. A integral sobre o momento do elétron é

limitada por uma condigdo fisica tal que y > = /(1 + z), porém tal condi¢do pode ser ignorada na

integragdo, levando em conta que ela s existe em uma pequena regido do espago de fase [66].

Os parametros de Stokes da Equacdo 4.14 podem assim ser escritos de maneira simples,

e — §1(F11)
b (Fo) + &(Fy)
;o &(F»)
& = TFo) + & (Fy) (4.26)
¢ = (F3) + §3(F33)
P (R) + E3(F)
Dessa forma, a polariza¢do do f6ton apds o espalhamento serda
(M(eh, 8)) =\ (€D + (€2 + (€2 @27)

Em [11] fez-se uma andlise numérica para estimar a polarizagdo para uma distribui¢do iso-
tropica de elétrons. O espectro seguia uma lei de poténcia N(y) o< 73, num alcance de
v € [1,10]. A polarizacdo final foi testada para diferentes valores de [, sem alteracdes signi-
ficativas, selecionando-o como zero. O resultado foi plotado na Figura 4.4

Vemos no painel superior esquerdo que para fétons inicialmente polarizados o méximo de 11
¢ para 11y, ou seja, a distribui¢do isotrépica de elétrons vai fazer com que a polariza¢do do féton
diminua. Comparando com a Figura 4.2, percebemos que a polariza¢do ndo aumenta como ocorre
para o caso de elétrons estdticos. Para ¢, = 100M ev, a polarizacdo vai pra zero para § < /2.
As curvas de mais baixas energias (0.001MeV e 0.01MeV) coincidem pois ambas estdo no limite
de Thomson. Para 6’ > 7 /2 os fétons de 1Mev tem a mais alta polariza¢do, que é precisamente o
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Figura 4.4: Os painéis superiores retratam o féton incidente com IIy = 0.75, enquanto os inferiores descrevem os
fétons apolarizados ITy = 0. Nos painéis da esquerda foi plotado em rela¢@o ao dngulo 6’ para diferentes energias.
Nos painéis da direita foi plotado em relacdo a energia €, para diferentes angulos. Selecionou-se g = 0e I' = 200
para o cédlculo numérico. [11]

pico do painel superior direito, onde também percebemos que a polarizacao diminui conforme o
angulo aumenta.

Nos painéis inferiores, observamos que para energia de 100MeV praticamente ndo ha pola-
rizagdo e para 10MeV a polarizacédo é abaixo de 4%. Nota-se ainda que o pico para polarizagdo
serd para 0 ~ w/4 e ¢, =~ 0.5MeV, porém para os angulos 7/3, 7/4 e 37 /4 teremos um pico
para IMeV.

4.3.1 Limite de Thomson

No limite de Thomson, i.e., €, < m.c?, algumas simplifica¢des podem ser feitas. De forma
que a Equacdo 4.2 serd reduzida a

eo(1 — [ cos b))
1 — B cosb]

(4.28)

/
61:
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Das equagoes 4.9 e 4.13, vemos entdo que = = y, A = 0 e B = 2. Destarte, a Equag@o 4.13
se torna
/

€y

/
1
€1

Fy=—
€0

Note que para esse caso todos os componentes £, sdo independentes da energia do féton. Os
parametros de Stokes também sdo simplificados de forma que 5{ =& F/Foe 5{ = & F53/ Fo.
Ap6s tomar a média sobre os parametros de espaco dos elétrons incidentes, a polarizacdao dos
fétons espalhados serd

(F11)
(Fo)

A equacgdo anterior nos mostra que a polarizacdo final serd proporcional a polariza¢io ini-

H:HO

(4.30)

cial (Ily), de forma que fétons apolarizados continuardo sem polarizacdo apds o espalhamento,
diferentemente do que ocorre para um tnico féton. Observamos ainda que a polarizacdo final
independe da dire¢do inicial de polarizacdo do f6ton incidente.

1 e T T T T T T T

=SS
5 Limite de Thomson
09 110:1 -
0.8 \ .
0.7+ \\\ ol
0.6 LY -
\\
IT =0.50 4
0 \

Figura 4.5: Polarizagdo para fétons de baixa energia (Limite de Thomson) espalhados por elétrons em uma distribui-
¢do isotrdpica. A polarizagdo foi plotada em relacdo ao Angulo observado (6), para diferentes polariza¢Ses iniciais.
Valores tipicos usados foram I' = 200 e p = 3 . [12]
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Isso ocorre devido ao fato de que a distribui¢do isotropica de elétrons cancela a polarizacao
total, enquanto que, se o foton for inicialmente polarizado a polarizacdo liquida nunca sera zero.

Na Figura 4.5, foi plotado um grafico [12] em que a polariza¢do foi avaliada para o limite de
Thomson numa distribui¢do isotrépica (N (y)dy o< v Pd).

O fator de Lorentz dos elétrons () foi selecionado num alcance de v € [1,10], pois vimos
anteriormente que a polarizacdo € desprezivel para energias maiores que 10MeV. Enquanto o fator
do jato (I') foi escolhido sendo I' = 200, juntamente com o indice espectral p = 3 (valores tipicos
jéa explicados anteriormente, mas que podem variar).

As curvas do gréfico contribuem para as afirmagdes feitas acerca da Equacdo 4.30, onde as
curvas para os foétons com polarizagdo inicial ndo nula decaem monotonicamente conforme o
angulo observado cresce. Enquanto a curva para o féton apolarizado permanece sempre zero.

Em [67] obteve-se uma formula analitica para a polarizacdo de uma distribuicao arbitraria de
fotons e elétrons no limite de Thomson. A férmula corrobora com o resultado até aqui obtido,
onde fétons apolarizados permanecem apolares para o caso de uma distribui¢do isotrépica no
limite de Thomson.

4.4 EFEITO SYNCHROTON SELF COMPTON (SSC)

Como visto na Secdo 2.5, o efeito SSC consiste na interacao sequencial sincrotron e compton
inverso. Nos GRBs, as colisdes sequenciais aceleram os elétrons fazendo com que obedecam a
uma distribuicao de poténcia, ao passo que amplia o campo magnético. Dessa forma, os elétrons
que se movem no campo magnético geram radiagcdo sincrotron, que por sua vez interage com
esses elétrons emitindo-os do jato, sendo assim detectados pelo observador em certas direcoes.

Assumimos que a velocidade desses processos seja lenta de forma com que sempre obedecam
a lei de poténcia. Consideramos ainda que a dire¢do do campo magnético pode ser paralelo ou
perpendicular ao plano de choque e que as defini¢cdes de angulos sio moderadamente diferentes
das se¢des anteriores por motivos da configuracao do efeito.

4.41 Campo Magnético Paralelo ao Plano de choque

Considere um f6ton com energia ¢;, na direcio i que colide com um elétron em uma distribui-
cdo isotropica, e na sequéncia € redirecionado a direcdo fni; e entdo é detectado pelo observador,
como mostrado na Figura 4.6.

Selecionamos o referencial no jato, com o eixo-z na dire¢do do campo, e o eixo-z no sentido

do jato, com ¥ = Z X X, portanto

Ny = sin @’ cos X + sin &' sin 'y + cos 0’z (4.31)
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Figura 4.6: Efeito SSC para o campo magnético paralelo ao plano de choque. [13]

n; =sinf, cosl, X +sind, singl, §+ cosb,.z (4.32)

Com #' e ¢’ sendo os angulos polar e azimutal, respectivamente. O angulo de espalhamento
serd dado por

PN Y Il /
cos b, =Ng Ny =sinf cosy sinf, cosy),.

+sin €' sin g’ sin @, sin !, (4.33)

/

/
+ cos B cos b,

Sendo assim, elétrons isotrépicos que obedecem uma lei de poténcia N (7. )dvy. o . Pdy.
geram fotons que também obedecerdo a essa distribuicdo. A maioria dos fétons sao emitidos no
plano perpendicular ao campo magnético [8]

rp=1 p+1

N, (6,0, ¢") x €5 % (sind) = (4.34)

Onde 0 € o angulo de abertura (Pitch angle) do féton sincrotron com relagdo ao campo mag-
nético, como descrito no capitulo 2, assim

cosd =X -Ny =sin® cos ¢’ (4.35)

A polarizagao do féton induzida pelo efeito SSC sera entdo obtida pela média do espectro,
desse modo
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J (T (e, 0,)) No(€p, 0, ") sin 0'df' dy' de,

I1 (0 ! = 4.36
((IT(Oopss Pobs))) f N, (€, 0", ') sin 0'd0'dip/ del; ( )
Onde (I1(¢;, 6..)) € dado pela equacao 4.27, para uma distribui¢@o isotrépica.
Para o referencial do observador, devemos transformar conforme a equagao 4.21
cosf — f3
0= ———— 4.37
o 1 — Bcosb ( )

Sendo 3 = (1 — 1/I'?)Y/2 a velocidade do jato em relagio ao observador em unidade de
velocidade da luz. A polarizagdo € invariante sob transformacido de Lorentz (Cocke & Holm
1972), assim

(TL(€obs, Oobs)) = <H<€/obs7 /obs)> (4.38)

Mostrou-se entdo a evolucio da polarizagio em relacdo ao angulo observado 6., na Figura
4.7, para 4 bandas de energia e no limite de Thomson [13]

0.1 T 0.26 T
(a) s‘o =[5, 50] MeV (b) 8'0 =[0.5, 5] MeV
0.09¢
0.24F
0.08¢
= 0.07 115 0.22}
0.06 1 Pobs = 0 Pobs = 0
Pobs = 71'/6 0.2+t Pobs = 77/6 ]
0.05F Gobs = /4 1 Pobs = /4
: Pobs =T/3 Pobs =7/3
@obs:ﬂ'/Q —SDObS:ﬂ'/Q
0.04 . : 0.18 . 3
4 6 4 6
OobsT" obs ]’
0.22 . bs i 012 Bobs .
(c) g, =[0.05, 0.5] MeV (d)Limite de Thomson
0.2 =
0.10¢
0.18¢ .
= g = 0.081
0.16 ¢
7(‘701’5:0/ 7@0[)5:0/
Pobs = /6 0.06} Pobs = 7/6 |
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eobsr GONF

Figura 4.7: Polarizagio do f6ton em relagdo ao dngulo observado para o caso em que o campo magnético esta contido

no choque (paralelo). p=3. [13]

Utilizando I1y ~ 75% e I" ~ 200 [65] , ¢ ainda assumindo que o fator de Lorentz dos elétrons
estd contido em 7y, € [1, 10], pois como visto na se¢do, a polarizagio para altos v é negligenciavel.
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Dessa forma, observamos que a polarizagdo entre £, = [0.5, 5] é superior as outras bandas.
Isso justifica-se pelo pico de polariza¢do ser proximo de ¢, ~ 1MeV . Vimos anteriormente que
o limite de Thomson para a polarizagio € de cerca de 10%, porém observamos que para a banda
de [0.05,0.5] a polarizagdo € cerca de 2 vezes maior que isso. Esse fato deve-se ao efeito Klein-
Nishina, demonstrando que ele deve ser considerado para cédlculos tedricos acerca de polarizacdo
de raios 7.

Observamos ainda que a polarizagdo atinge seu maximo para p.s = 7/2, que é o caso em
que o angulo observado estd perpendicular ao plano do campo magnético, sendo que nesse plano
a polarizacdo serd independente de 6,,;. Enquanto que para um angulo azimutal ¢, fixo, a
polariza¢do terd um minimo para 0" ~ 1 que é equivalente a 0/, = 7/2, sendo assim a
direcdo do plano de choque = — v.

Em resumo, vemos que o observador que estd perpendicular ao plano de choque e consequen-
temente ao campo magnético, v€ a maior polarizacdo, enquanto o que estd na direcdo do choque
(paralelo ao campo magnético) vé a menor polarizag¢do possivel.

4.4.2 Campo Magnético Perpendicular ao Plano de choque

.
Yy s
"

s @o bservador

Figura 4.8: Efeito SSC para o caso em que o campo magnético é perpendicular ao plano de choque. [13]

A andlise para o campo perpendicular ao plano de choque é equivalente a feita no caso para-
lelo, como vemos na Figura 4.8. Segue que

Ny = sin #’ cos X + sin §' sin 'y + cos 0’z (4.39)

/

n; =sinf, .y + cost, 2 (4.40)
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Sdo as direcdes dos fotons incidentes e espalhados, respectivamente. Sendo o angulo espa-
lhado

cosf,, =fg -y =sinf siny'sind,, + cos b cos ., (4.41)

Devido a Equacao 4.34, e integrando sobre o espectro, obtemos

<<H ( / (pl )>> — f <H (667 920)) N'Y(667 9/7 ()0/) Sln eldeld(p,def]
obs? ¥ obs [ N, (e}, 0) sin 0/df'dip’ de]

(4.42)

Observamos que devido a sele¢do de eixos e simetrias do sistema, a polarizacdo € indepen-
A . /
dente do angulo azimutal ¢, .

0.3 T I I
86 =[5, 50] MeV
&, =[0.5, 5] MeV
e} = [0.05, 0.5] MeV
0.25 - Limite de Thomson

0.2

F 0.15

0.1

0.05

eobsr

Figura 4.9: Polarizacdo do féton em relacdo ao angulo observado para o caso em que o campo magnético estd

perpendicular ao choque. p=3. [13]

Na Figura 4.9 foi postado um gréfico que mostra a polarizagdo SSC em funcdo do angulo
observado para 4 bandas de energias, os parametros utilizados foram os mesmos para a Figura
4.7.

De forma semelhante ao caso em que o campo € paralelo, para o campo perpendicular, também
teremos um mdaximo de polariza¢do para €, = [0.5,5|MeV, enquanto que a banda de mais alta
energia e, = [5,50]MeV teve polarizacdo perto de zero. A banda de ¢, = [0.05,0.5]MeV ficou
préxima do dobro do limite de Thomson, que € condizente com o limite para baixas energias. Em
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/

todos os casos, o pico de polarizagdo estd em I'0,,, ~ 1, que é correspondente a 0,

~ m/2 no
referencial do jato, ou seja, no plano perpendicular ao campo magnético z — y.

Em ambos as configuracdes de campo, paralelo e perpendicular, teremos um méaximo de po-
larizag@o para a linha de sinal que esta perpendicular ao campo magnético, enquanto veremos um
minimo de polariza¢do para um observador que estd na direcao (paralelo) do campo. Notamos
ainda que se fotons isotrépicos espalham elétrons isotrépicos, a polarizagdo final deveria ser nula
por simetria, porém a existéncia do campo magnético quebra essa simetria dos fétons gerando
assim uma polarizagado resultante.

4.5 EFEITO SINCROTRON E COMPTON EM GRBS

Sincrotron e Compton sdo abertamente aceitos como 0s principais mecanismos de emissao
para grande parte dos fendmenos da astrofisica, assim como nos GRBs. As medidas de pola-
rizacdo sdo ferramentas importantes para distinguir 0 mecanismo e a estrutura de emissao do
fendmeno.

Sumariza-se as principais caracteristicas da polarizacao por efeito Compton da seguinte ma-
neira [12]:

e O efeito Compton pode produzir uma ampla gama de polarizagdo, de completamente nio
polarizada a completamente polarizada.

e Dado um angulo de visao fixo, a polarizacao dos fétons de alta energia € menor que a dos
fétons de baixa energia.

e O efeito de polarizagdo vem principalmente dos chamados elétrons frios (cold electrons).
Elétrons com fator Lorentz maior que 10 tém contribui¢do praticamente nula para a polari-
zagao.

e No caso de elétrons em repouso, os fétons de baixa energia podem ser completamente po-
larizados no angulo de visdo #I' ~ 1, enquanto f6étons de alta energia ndo podem ser com-
pletamente polarizados.

e A dire¢ao da polarizacdo pode ser mudada apés o espalhamento, em um caso especial, por
exatamente 90°.

e Devido a distribui¢do isotropica dos elétrons, a polarizacdo € altamente suprimida, mas um
valor maximo de ~ 10% — 20% pode ser alcangado.

e No limite de Thomson (i.e., &) < m.c?) em uma distribui¢do isotrépica de elétrons, a
polarizacdo serd independente da energia do féton, ou seja, um feixe apolar continuara
sendo apolar ap6s o espalhamento.
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Aqui nés nos concentramos principalmente em dois GRBs (GRB 041219A e GRB 100826A),
ambos atualmente estdo entre os GRBs mais brilhantes registrados até 2014. A polarizacdo desses
dois GRBs demonstra alguns recursos interessantes.

A observagdao do GRB 041219A mostrou que a polarizacdo tende a diminuir a medida que a
energia dos fétons aumenta [68]. Isso € consistente com a previsao do processo de espalhamento
Compton. A polarizacdo alta e dependente da energia do GRB 041219A implica que ndo é prova-
vel que seja de origem sincrotron. A polariza¢do maxima da radiagéo sincrotron é ~ 70% — 80%.
Se o campo magnético ndo € uniforme, a polariza¢do € muito menor. Além disso, o efeito Comp-
ton pode explicar naturalmente a mudanca de 90° do angulo de polarizacdo observado em GRB
100826A, o que € um desafio para a maioria dos outros modelos. Em [69], argumentou-se que o
jato deve ser ndo simétrico (em relacdo ao eixo do campo) para ter uma mudanca significativa no
angulo de polarizacdo. Esse fendmeno pode ser explicado naturalmente pelo juncdo Sincrotron
e Compton. Durante o primeiro intervalo, o angulo observado # é muito menor que o angulo de
abertura do jato 6;, assim a polarizacdo € positiva, que implica ser paralela ao plano de espalha-
mento. Com o passar do tempo, o jato se espalha transversalmente e a linha de visdo se afasta do
eixo do jato. Em um certo angulo, a polarizagdo muda de positiva para negativa, e a direcao da
polarizagdo se torna perpendicular ao plano de dispersdao. Contudo, eles ndo podem explicar por
que o angulo de polarizacdo muda exatamente 90° [69].

O GRB 100826A esté entre os poucos GRBs que tém uma mudanga significativa no angulo de
polarizacdo [12] até 2014. Uma anélise mais detalhada do GRB 041219A em diferentes intervalos
de tempo mostra que o grau de polarizacao e o angulo de polarizacdo mudam dramaticamente com
o tempo [70]. O valor da média temporal em intervalos maiores mostra uma polarizac¢ao reduzida.
A medicao de polarizacdo em bandas de energia superiores a 1 MeV e a mudanga de angulos de
polarizacdo podem nos fornecer mais ideias sobre 0 mecanismo de radiagdo e a estrutura da regido
de emissao.

Na secdo 4.4, consideramos o efeito SSC sobre a polarizacdo de raios v em jatos relativisti-
cos, no cendrio onde elétrons isotrépicos emitem radia¢do sincrotron em um campo magnético
uniforme. Foram avaliados os casos do campo no plano de choque e perpendicular a ele, de forma
que esses campos ndo poderiam ser criados no jato de outra forma que ndo seja pelo motor central.
Ao calcular numericamente a polarizacdo SSC para elétrons isotrépicos com uma lei de poténcia,
demonstrou-se que fétons emitidos via SSC podem ser altamente polarizados [13], e para a banda
de energia (, = [0.5, 5] MeV tém a mais alta polarizacdo ( 24%), que é ainda compativel com o
fato que a polarizagdo tém um pico para ¢, = 1MeV. Ainda, mostrou-se que acima de 50 MeV
os fotons sdo altamente ndo polarizados. A importancia do Efeito Klein-Nishina aparece quando
observamos a polariza¢do para £, = [0.05,0.5] MeV, de forma que o limite de Thomsom para
esse caso é de cerca de 10%, ao considerarmos a contribui¢do do efeito Klein-Nishina teremos
uma polarizagio de cerca de 20%, indicando que devemos considerar esse efeito para essa banda,
pois a maioria das observacdes polarimétricas da fase de Prompt dos GRBs sdo observados nessa
faixa de energia.
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As variabilidades temporais da polarizacdo observadas em GRB 041219A e GRB 100826A
podem ser parcialmente devido a evolugdo do fator de Bulk Lorentz I'. Em particular, se o jato
acelera suavemente (por exemplo, o modelo de jato magnetic-dominated jet model prevé que
I' o« r'/3), o angulo de polarizacio pode ser repentinamente alterado em 90° para um valor
critico de I' [71]. Portanto, observacdes de polarizacdo podem nos ajudar a compreender o pro-
cesso de evolugdo do fluxo. Além disso, estudos recentes sobre polariza¢do v nos modelos de
emissdo foto sensorial e alguns modelos de emissdo Compton mostram a anti-correlagdo entre
o grau de polarizagdo e a luminosidade [31]. Curiosamente, no caso em que 0 campo magné-
tico estd contido no plano de choque o grau de polarizagdo aumenta a medida que o angulo de
visdo aumenta se os fétons sdo emitidos em um grande angulo de visdao (A, I" < 1) [13]. O
maior angulo de visao leva a uma menor luminosidade. Assim, GRBs brilhantes mostram baixa
polarizacdo, enquanto os mais escuros mostram alta polariza¢do. No entanto, no caso em que o
campo magnético € perpendicular ao plano de choque, a situacdo € completamente oposta. Ob-
servagoes futuras da relagdo polarizacdo-luminosidade fornecerdao uma maneira de distinguir as
configuracdes magnéticas na regido de emissao.
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5 EFEITOS DA ESTRUTURA DO JATO E DO CAMPO
MAGNETICO

Os mecanismos de emissdo e a geometria do campo magnético t€m muito a dizer sobre a
composicdo e o mecanismo de dissipacdo nos GRBs, de maneira especifica, sabemos que ha
forte influéncia da configuracdo do campo magnético com a polarizacao emitida. Assim, ao
detectarmos tal radiagdo podemos fazer estimativas de diferentes geometrias de campos durante a
emissao de prompt que podem solucionar a composi¢ao do jato. Além disso, o grau de polarizacio
depende criticamente da estrutura angular do jato e de nosso angulo de visdo em relagdo ao seu
eixo de simetria, como visto no Capitulo 4. Portanto, o conhecimento do grau de polarizacdo,
juntamente com as propriedades espectrais do burst, pode ajudar a distinguir, por exemplo, entre
jatos mais uniformes (fop-hat jet) e jatos estruturados com variagdes suaves (structured jet).

O mecanismo de emissao e a estrutura do campo magnético estao relacionados a composi¢ao
do fluxo de saida e ao mecanismo de dissipag¢do do jato. No cendrio padrio de fireball [72], o
fluxo é dominado por radiacdo e opticamente espesso para o espalhamento de Thomson devido ao
pequeno nimero de barions confinados. A temperatura inicial € de poucos MeV, que resulta numa
produgio de pares e via aniquilacdio . A expansdo adiabética devida a sua propria pressio faz
com que a energia da radiacao seja convertida em energia cinética dos barions confinados. Isto d4
origem a um fluxo dominado por matéria (Matter dominant flow), onde a energia € liberada em
choques internos entre multiplas camadas barionicas que se formam devido a variacdes de I" den-
tro do fluxo. Por outro lado, o fluxo pode ser dominado por radiacdo (Poynting-flux Dominated ),
onde o parametro de magnetiza¢do o € inicialmente oy > 1. Nesse caso o fendmeno de reco-
nexdo magnética pode acelerar particulas e dissipar energia eficientemente. Existe também um
cendrio intermedidrio, onde o fluxo € dominado por radiagao (oo > 1) préximo a fonte, e o fator
o decai gradualmente conforme se afasta. O campo magnético tem estrutura diferente para cada
um deles e todos esses cendrios sdo plausiveis e podem explicar o espectro ndo termal dos GRB’s.

Inicialmente, seguiremos o trabalho de Gill, Granot e Kumar (2018), que ao fazer uma andlise
da polarizacdo linear em GRBs, considera um eixo de simetria com fator de Lorentz de I' =
(1—32)~%/2 para a saida do motor central, com velocidade adimensional de fluido 3 = #'/c. Cada
pulso é dito origindrio de uma casca fina (Thin Shell) com largura A < R/T'%, dado que T'() é
uma distribui¢do que varia com o tipo de pulso de acordo com sua distribui¢do de probabilidade.
Consideramos ainda uma saida que, por simplicidade, serd sempre radial de forma que 7 = B
Com angulo de abertura sendo ¢, o outflow terd uma abertura angularde 10 < &; = (I“Hj)2 < 103,
assim, para o fop-hat jet, teremos uma emissao que cai rapidamente para ¢ > 6;. Para os casos
de jato estruturados, o perfil indica que ha um niicleo principal do jato, definido por &, = (T'6,)?,
que é cercado por material menos energético a partir desse angulo(f..), o qual se estende para
6 > 0.. De uma forma geral todos os resultados deste trabalho s@o obtidos para um fluxo ultra-
relativistico.
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Gill, Granot e Kumar (2018) [14] define o grau de magnetizacdo como

/ B/2 co B/
o=YB _ il d (5.1)
wh o Ar[p + (5 —1)7LP 47 p/ 2

m

Onde w; e w!,, sdo as densidades de campo magnético e entalpia da matéria, respectivamente,
enquanto B’ é o campo magnético, p’ € a densidade de matéria em repouso, P’ a pressdo e 7 € o
coeficiente de expansdo adiabética. Se o fluxo for frio (cold flux), entdo a densidade de entalpia
da matéria € simplesmente sua densidade de energia de massa em repouso sem termo de pressao,
pois a energia térmica é negligenciada.

O modelo de Fireball ndo prevé qual € o formato da estrutura do campo magnético na regiao
de emissdo. Para os casos inicialmente dominados por um fluxo de Poynting, € esperado que
o campo magnético seja estruturado em largas escalas, e as linhas de campo entrelacadas em
regides causais tenderiam a se endireitar, ou ainda parcialmente, se reconectar [14], que de ambas
formas faria com que o campo ficasse com uma configuragdo ainda mais estruturada. Entretanto, a
reconexao magnética fard com que os elétrons nessa regido emitam parte de sua energia de forma
bastante aleatéria quando estiverem na camada de reconexdo, ou seja, antes de atingir o campo
estruturado. Se o estado de dominéncia da energia cinética (o < 1) € atingido, a dissipacdo por
choques internos fard com que o campo esperado para esse caso seja transverso € ordenado para
largas escalas (angulos > 1/T).

Em [14] destaca-se trés configuragdes de campo magnético para futura andlise: (i) Um campo
ordenado (B,,4) na direcao transversa a velocidade local de fluido /5’ e coerente na escala angular
> 1/I'; (ii) Um campo emaranhado com componentes paralelas e perpendiculares a velocidade
de fluido E ; (1i1) um campo toroidal (B;,.) que é ordenado na dire¢do transversa e simétrico em
relacdo ao eixo de simetria do jato.

E conveniente definir para o caso (ii) a anisotropia do campo conforme a férmula a seguir

2(B?)
b= —=+- (5.2)
(B1)
Onde para b = 0 a configuracdo do campo serd completamente emaranhada ou aleatdria no

plano normal a 5 enquanto que para b — oo a configuragdo do campo € de um campo ordenado
e inteiramente confinado na dire¢do paralela a velocidade local do fluido.

5.1 POLARIZACAO LINEAR EM GRBS

De forma andloga a feita no Capitulo 4, onde os parametros de Stokes foram analisados para
cada caso, analisou-se a polarizagao linear para os campos citados acima [14], de uma forma geral
teremos
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I = —VQ2+U2 (5.3)

I

Pois o pardmetro V' = 0 para a polarizagdo linear. Os termos de Stokes serdo dados por

Q

U .
— =1II"sin 26, T

1

Com 6, sendo o angulo de polarizacdo.

1
=1I'cos26,, 6,= 3 arctan(U/Q) (5.4

Em termos de coordenadas, para qualquer tempo do observador %5, esse verd radiagdo emi-
tida de diferentes tempos ¢ com diferentes coordenadas (7,6, ¢) do lab-frame (para esse caso,
lab-frame serd o mesmo referencial do jato, onde ocorre o evento). Para o lab-frame r serd a
distancia radial da fonte, # o angulo polar medido do eixo do jato e ¢ o angulo azimutal. Um
outro sistema também ser4 utilizado, onde a primeira coordenada (z, , z) é alinhada com o eixo
de simetria do jato, enquanto a segunda (Z, g, Z) é alinhada em relagdo ao observador (1 = ), a
Figura 5.1 sumariza as definicdes de coordenada.

=
Il
T

oyel op oxI13

<
I
N}

Figura 5.1: No topo, o sistema de coordenada no qual a velocidade ,6_" e o campo magnético uniforme estdo perpendi-
culares com o angulo azimutal ¢ 5. O angulo polar 6 no lab-frame serd entre as direcdes da velocidade local de bulk
e do féton observado, com i = cos =n - /3’ . Em baixo, temos uma visao do plano do céu (perpendicular a direcdo
do féton 7)), com o a proje¢do do campo magnético em verde e o vetor polarizacdo em vermelho continuo. O &ngulo
de polarizagédo ¢, é medido da diregéio do campo magnético (para casos ordenados), caso contrdrio serd entre o eixo
do projecdo do jato e a linha vermelha segmentada. [14]

Os parametros de Stokes sdo uma soma sobre o fluxo dF,, com a contribui¢do de cada elemento
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individual do fluido [73], dessa forma

-1

U/l = </ dFl,) /dFl,H,SiHQQP (5.5)
-1

Q/I = (/ dFl,> /dFl,H’ cos 26, (5.6)

Sendo que

1+ 2
di

dF, (tops, 11,7, 1) = 6350, 6(t — tops — 11 - 7/c)dtdV (5.7)

¢ o fluxo recebido de uma fonte com redshift z com distancia luminosa d(z). Ainda, j!,
€ a emissividade espectral no referencial do fluido, dV € o volume do elemento de fluido no
referencial do jato, e ainda 6 (r) = [[(1 — §-7)]~! = [['(1 — Bi)]~* é o fator de Doppler, dado
que E h=cosf = i1, onde 6éo angulo polar medido pelo referencial do observador.

Por simplicidade, consideramos que a area de emissdo € infinitesimalmente fina, que € valido
numa escala de tempo onde as particulas sdo frias e a contribui¢do para a radiacdo observada
¢ muito menor que o tempo dindmico do evento. Portanto, a regido de emissdo serd uma fina
camada fria com expessura A < R/2I'%2. Constata-se que a densidade de fluxo para para cada
elemento de fluido nesse caso sera [74]

) 14+2z 4, ~
dF,,(tobS, n, T') = WéDLI/ (T)dQ (58)
onde L!,(r) é a luminosidade isotrépica no referencial do fluido e dQ = dug € o angulo
s6lido.

A luminosidade espectral sincrotron € dada por [8]

L, (r) oc (V)™ (sin x)r™ o< (V') 7O[1L — (7 - B2/ (5.9)

onde ' é o angulo entre o campo magnético local e o féton emitido, mas como na radiagio
sincrotron o efeito de beaming é intenso, x’ também serd o angulo de abertura (pitch angle) entre a
velocidade do elétron e o campo. O indice da lei de poténcia € depende da distribuicdo energética
dos elétrons, ¢ no caso em que € independente do dngulo de abertura Y/, teremos ¢ = 1 + a.
Consideraremos adiante uma emissividade constante com relagdo ao raio (m = 0).

Dada que a distribuicao eletronica isotrdpica para o caso € uma lei de poténcia na forma de
ne(Ye) o 7, P, a polariza¢do linear mdxima de um elemento de fluido com o campo magnético
ordenado serd
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a+1 p+1
%
a+5/3  p+7/3

Hmar = (510)

Onde o = (p — 1)/2, sendo vdlido somente para o caso em que as aproximagdes até aqui
citadas valem. Para um campo emaranhado ou aleatério emitindo de uma casca fina, apds tomar
a média de todas dire¢des e com a simplificacdo de e = 2, teremos o grau de polarizagdo local
[75,76]

/

Hrnd(é’) . (b — 1) Sin2 él

= — (e=2 (5.11)
Hmax 2+ (b — 1) SiIl2 4 ( )
Que por sua vez sera
',rnd(é/) _ —sin? % (b=0.B— B)) (5.12)
Hma:c 1+ cos? él 7 * .
, ~
;IL”')=1 (b— 00, B — By) (5.13)

Que podem ser utilizados no lab-frame ao utilizarmos a transformagio cos ' = ji’ = (ji —

B)/(1 = B).

Para obter a dire¢do de polariza¢do em relacdo ao plano do céu (z — ¥), visto na Figura 5.1,
definimos o vetor n na dire¢do do féton emitido como 1 = sin O,,s& + cos 052, com i sendo
o angulo azimutal do campo magnético ordenado, que € transverso ao vetor radial. Na radiacio
sincrotron o vetor unitdrio de polarizagio no referencial do fluido & = B’ x 7//|B’ x @] é
ortogonal ao campo local e a dire¢do de emissao do f6ton, no referencial do fluido. No referencial
do jato, a orienta¢ao da polarizacdo serd obtida pela transformacao

&+ D6 | 5@ f)+1
6= _ (5.14)
T(1+é-B)

Assim, a direcdo de polarizagdo serd perpendicular a dire¢do de emissao do féton (i.e. € -1 =
0),comé = (é-2)& + (é- 7)Y, onde T = o8 ops — SinOpps2, § =y € 2 = N

Quando o campo magnético for emaranhado, a polarizagdo local serd I/, , > O parab > 1
(Il ; < O parab < 1), e a direcdo de polarizagdo serd na dire¢do de ' x 7 (normal a i’ X 7).
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5.2 EFEITOS DA ESTRUTURA DO JATO

5.2.1 Jato top-hat observado on-axis

Um modelo convencionalmente usado para definir o formato do jato de um GRB € o jato
top-hat, definido a seguir

L, _JL &€2¢ (5.15)

L,, 0, £<&

Em que no limite ultra relativistico (i.e. I' — 00), serd indistinguivel de uma explosdo iso-
trépica para 0,,s < 0;, pois o efeito beaming impede o observador de ver algo que ndo esteja
expandindo exatamente na linha do sinal (on-axis). Portanto nesse caso o modelo de emissdo
pode ser resumido a uma casca fina expandindo radial e isotropicamente.

No limite ultra relativistico, uma aproximacao na ordem de O(F_Q) pode ser usada, e o fator
de Doppler nesse caso sera

oT
op R — (5.16)
P e

Utilizando a aproximagdo ji = cosf ~ 1 — 02/2 e f ~ 1 — 1/2(2I'2), sendo que & = (T'0)2.
Na Equac@o 5.9, o termo que relaciona o campo local serd definido como A = [1 — (7’ - B )2]/2,
que para cada tipo de campo citado anteriormente serd expressado como

N\ 2 €/2
(i) Apra =~ (%g) cos® pp + sin? pp
/1 A = Aor 7~
(i) A = (Aal€0)
% (5.17)

(@i) Ay =~ 11¢

-\ 2 ~
. N 1-¢ 4¢ (a + cos 9)?
(i) Aor =~ (1+é> T (14&)2(1+a®+2acosQ)

€/2

Onde: (1) B,.q estd no plano do jato; (ii) no campo B, tomou-se a média de B,,4 pela dis-
tribuicdo de pp sobre o plano do jato (discutido com mais rigor a seguir); (iii) e (iv) usou-se a
defini¢do a = 0 /Oops-

O angulo de polarizagdo no limite ultra relativistico serd dado por [73,76,77]
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‘ §
1) 0 = + arctan > cot
( ) P ¥B [1 Iy ¥YB

(“) ep =
0, II'>0 (5.18)
(iii) 0, =
/2, TI'<0
1_ g . ~
(iv) 6, =@ —arctan é: MY
1+&a—+cosyp

Onde para o caso (i), em que o campo € ordenado, 0, € medido da direcdo local do campo
magnético, enquanto que para os outros casos, ¢ medido do eixo do jato para o plano o céu (veja
Figura 5.1).

5.2.2 Evolucao temporal de um pulso simples

O grau de polarizacdo ird variar conforme a duracdo de um pulso por diferentes distancias
e angulos do observador. Para contabilizar esse efeito, € necessdrio integrar pela "superficie de
igual tempo de chegada"(Equal arrival time surface-EATS), 1.e., a superficie a partir da qual os
fétons de uma camada (casca) fina chegam ao mesmo tempo para o observador.

Apdés um tempo ¢ no lab-frame , a camada fina terd se movido » = fct =~ ct. Nesse caso a
condicdo da EATS nos diz que

) — tobs :t_@:(l_ﬁﬂ)iNU'—i_g)t

142 c B ¢ a2 ¢

Onde o ultimo trecho € vdlido somente no limite ultra relativistico. Assumindo que teremos

(5.19)

radiagdo somente para r = r( até a expansao r = ry + Ar e que a luminosidade nesse processo é
constante, s6 havera contribui¢c@o para o fluxo no tempo t,,s no raio de 7, < 7 < a0, Onde

tO S,z tO S,z
Tmin = Max | 7o, Betons, ~ mazx | ro, Gobs, (5.20)
1+ 5 2
tO S,z . tO S,z
Tnax = AN <r0 + Ar, 516 b/é ) ~ min (ro + Ar, ¢ 2b ’ ) (5.21)

Que em conjunto com a Equagdo 5.19, obtemos que para émm < é < émax, teremos

- Ar\ 7t - N
Emin = maz |0, ( 14+ — t—1 e Epae=1t—1 (5.22)

To
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Com ¢ = t,, /g, € nesse caso ty = (1+2)ry/(2I"%c) é o tempo de recepcio do primeiro féton,
e ainda temos equivalentemente um féton com tempo angular ¢, 9 em 1y, dentro do qual f6tons
advindos de uma drea com abertura angular §# = 1/I" sdo recebidos apds o primeiro instante.

Os parametros de Stokes apds a integracdo nos paramentros da EATS [78] gera

U(f) 5mar o 1+§ 3+a f dpA( § @)1 sin 20,

7n1n (t

3 (5.23)
émafll
](t) mln(t (1+£ 3+a fd A )
Sl S [ABAE BT cos 26,
Q(t) _ Emin(t) (1+§)3+cx f ¥ f @ COs 520
1(i) Sroa®) L [ dPAE, )

5.2.3 Integracado de um pulso unico

A intensidade total, que é proporcional a fluéncia sobre um pulso tnico pode ser obtida por
dF,dtys o< At 5,23ij,d§~2, onde At' = dpdtys € a duragdo do pulso no referencial do fluido
(co-moving frame). Isso reduz a poténcia do fator de Doppler em uma unidade [73], de maneira
a observar que a poténcia (« + 3) serve para a emissao instantanea (relevante para afterglow) e a
poténcia (« + 2) para a solug@o de tempo integrada (relevante para a emissdo prompt quando a
integracdo do tempo € grande se comparada ao tempo do pulso, como no GRB 021206). Assim
temos que as equacdes anteriores podem ser escritas da forma

f (1+€ C££2+a fd(ﬁA f @)H, sin26p
- (5.25)

f 1+§)2+a fd A )

~l S

[ —%— [ d@A(E, §)IT cos 26
_ 2 (e T P (5.26)

f (1+Z~§2+a f d@A(g, 95)

Assim, a polarizacdo total nao depende do tempo em que a emissdo da camada ficou ativa,

~|Q

diferentemente do caso ndo integrado.

Ao observar a Equagdo 5.3 e notarmos que U e () sdo dados por senos e cossenos, por simetria
fazemos U = 0, de forma que IT = |@Q|/I. O valor de &4, = (FGNTWE)2 determina o angulo
maximo (6,,,, em unidades de 1 /T") em relacd@o a linha do sinal que ird contribuir para o fluxo
observado. Para uma casca esférica, na qual a integracdo ocorra até a cauda do pulso, teremos
émw > 1. Por outro lado se considerarmos um intervalo de tempo t; < s < to do pulso (com
largura At € pico em t,), e que nesse intervalo contenha apenas uma parte da cauda, mas toda
sua parte crescente, teremos um valor finito émaz ~ 1+ (ta —t,) /At s (isso surge devido ao fato
que a contribui¢do em 45 ~ t, € dominada por £~ 1, enquanto na fase de cauda ¢ dominada por

gN ( obs — )/Atobs)
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Portanto, toda vez que a integrac@o cobrir a cauda do pulso ((t — t,)/Ats > 1), haverd
para os angulos préximos da borda do jato (ou para jatos estreitos) uma radiagdo efetiva émm =

(T0,ma0)?.

5.2.4 Jato Top-hat observado off-axis: Campo Magnético Ordenado

A discussdo serd centralizada em campos ordenados (B, B|), em que a velocidade local E
€ paralela ao campo B). Para o campo Toroidal B;,,, quando o jato € visto on-axis (0o, = 0), a
polarizacdo total do GRB € zerada; porém o jato também pode ser observado off-axis (0,45 > 0),
cancelando esse efeito de simetria e gerando uma polarizacao resultante.

Dessa forma, ao integrar sobre o angulo sélido da fonte, haverd uma polarizacao [77]

II B & dé o i o
Maw [H<1_q)/0 W/O dpAior(§, ¢, a) cos 20,

&t dé‘ 2r—¢ N
+ / —( e / AN (€, @, a) cos 26,].
§- P

1+¢) g , ) (5.27)
x [H(1 — q)/o W/o d@Aior (€, ¢, a)
T /g N ﬁ /w T Aot (€ )]
Onde H(1 — q) é a fungdo de Heaviside , ¢
cos 1h(§) = % (5.28)
3S]

Com q = Gobs/ﬁj, éj = (F9])2 € g:l:

A Figura 5.2 mostra a polarizacao II do pulso integrado para um campo toroidal, em que a
polariza¢@o some para ¢ = 0 pela simetria, mas permanece alta para §; 2 < g<1+ 5;1/ ? e cai
rapidamente para ¢ > 1.

O cilculo para o campo B segue-se de [73], de forma que a polariza¢io off-axis serd

1opée _ d€ : F
m— [ 1+£ Y2to ) max Sln?ﬁ’(f)

Ay (€
H(l—gq fo_ (1+5)2+aA|| g f (1+§)2+aAII(€)

O resultado dessa polarizagdo € mostrado na Figura 5.2, que na esquerda mostra seu compor-

(5.29)

tamento para a variacdo da largura do jato ¢ e na direita sua relacdo com o indice espectral a.

Pode-se observar que um espectro mais hard tende a ser mais polarizado, além disso, o grau de
. ~ . —1/2 . .

polarizagdo permanece baixo para ¢ < 1 — &, /2 rapidamente cresce em ¢ = 1 e continua alto
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AH/Hmax
=

0.0

-0.2

W 1~G_|""|""|""|""|""|""|

H/Hmax
H/Hmax

Figura 5.2: Grau de polarizacdo do pulso integrado de um jato top-hat para (acima) um campo magnético aleatério
B que é normal ao vetor 5 ; para (meio) um campo ordenado localmente (B)) que seja paralelo ao vetor E e para
(abaixo) um campo toroidal globalmente ordenado B;,,- . Mostrados em vérios valores de §; = (Fﬁj)Q aesquerda e
para diferentes valores de « a direita. [14])
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parag > 1+&; /2 Para q>1+4+¢&; Y/2 a fluéncia cai rapidamente [14], portanto essa polarizagido
sO seria vista em jatos proximos do observador. Aqueles que estdo a distancias cosmoldgicas
s6 terdo essa alta polarizagio observada para ¢ ~ 1 + §; /2 Observa-se ainda que ocorre uma
mudanga de 90° no angulo de polariza¢cdo em torno de ¢ = 1, porém o valor exato de q no qual
teremos a passagem por II = 0 depende de ;, sugerindo que se I' varia para diferentes pulso e
q ~ 1 o observador notard uma mudanca no angulo de polarizacdo de 90°.

5.2.5 Jato Top-hat observado off-axis: Campo Magnético Aleatdrio

Quando o caso é de um campo aleatério B, na direcdo perpendicular a E, a polarizacdo
observada some devido ao fato de que ndo ha direcdo privilegiada do campo e de sua simetria ao
longo da linha de sinal. Para quebrar a simetria nesse caso € necessdrio que o observador veja
0 jato proximo de sua borda (¢ > 1 — ¢ Jl / %), onde a falta de emissdo para 0 > 0; faz com que
a média tomada sobre a imagem do GRB tenha apenas um cancelamento parcial, gerando uma
polarizacdo resultante [79].

A Equacdo de polarizagdo terd exatamente a mesma forma para a Equacdo 5.29, apenas subs-
tituindo A — A . Nota-se que quando € = 2, as equagdes 5.11 e 5.12 fazem que a polariza¢do
local seja I1(E) /Tlnee = —2€/(1 + £2). Porém para o caso geral, em que ¢ # 2, a polarizagdo
total de um elemento de fluido deve ter a média calculada sobre todas as orientacdes do campo,
de forma que

() _ 3 Jy cos(20,)A1 (€ pp)des (5.30)

Hma:p %foﬂ— Al(g, @B)d(ﬂB

Onde

1-¢
0, = arctan > cot 5.31
P (1 iy 90B> ( )

-1

~\ 2 ~
_ 2
cos(26,) = |sin® pp — (1—§> cos® pp [1 — w (5.32)

1+ (1+£)?

E ¢p € medido a partir de uma direcdo genérica onde se inicia a integracdo. Substituindo a
Equacido 5.32 na Equacdo 5.30, obtemos finalmente

~ €/2
@ [ [ aEeoes]”
Hmax B 0 ¥B B 1 _'_é 2
- (5.33)

81



A Figura 5.2 mostra a polarizacdo para o caso de campo magnético aleatorio no cendrio em
que as linhas de campo sdo perpendiculares ao plano do jato (53)). E notdvel a mudanca de
angulo de polarizagdo, como no caso de B em torno de ¢ ~ 1. Vemos dois picos distintos para
q ~ 14 €2, e além disso se IT > 0 (IT < 0), o vetor polarizacio estard ao longo (perpendicular)
do eixo que conecta a linha de sinal e o eixo do jato.

5.3 POLARIZAGCAO DE JATOS ESTRUTURADOS

5.3.1 Jato Top-hat com Bordas Suaves

O formato do fop-hat jet com bordas ingremes, apresentado anteriormente, ¢ altamente ide-
alizado. De fato, o conceito que a emissividade é cortada para 0,,, > 6; ndo corresponde a
realidade, em contrapartida, a emissividade devera cair de maneira mais lenta e gradual a partir
de 60,. Teremos dois modelos de top-hat jet com bordas suaves [78]:

(i) Borda Exponencial:

L exp (/& —VE/AL €<
(i1) Borda Lei de Poténcia:
/, 17 g Z 5
TR ’ (5.35)
v',0 <§> y g < gj

Com § e A sendo para esse caso (sem indices) apenas pardmetros de suavizagdo das curvas,
que estdo relacionados em como a taxa de emissividade cai [78]. Em ambos casos, apenas a
luminosidade é dita varidvel em #, mas a dindmica permanece independente do angulo I'(#) = T'.

A Figura 5.3 mostra o grau de polarizacdo em diferentes configuracdes do campo magnético
para os dois modelos de jato acima.

No cendrio de campos B e B, observamos que € necessario a queda abrupta na fungdo de
emissividade para atingir uma alta polarizacao [78]. Além disso, para o campo B;,, constata-se
que ha um comportamento contrdrio aos outros campos.

5.3.2 Jatos Estruturados

Apesar da defini¢do dos jatos anteriores, os jatos verdadeiramente estruturados sdo os que a
luminosidade e o fator de Lorentz (I') variam em todas regides conforme 6. Consideraremos dois
modelos tradicionalmente usados [80-83] :

(1) Jato Gaussiano: Luminosidade espectral e a energia cinética do material emitido por
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Figura 5.3: Na esquerda, observa-se a polariza¢do de pulso integrado para os jatos fop-hat com bordas exponenciais
(linhas s6lidas) e com bordas de lei de poténcia (linhas segmentadas). Ambos sdo descritos para diferentes confi-
guragdes de campo magnético (B, B, Bior) com diferentes valores dos pardmetros § e A. Enquanto na direita, o
grau de polarizacdo é dado para o jato estruturado de lei de poténcia (power-law jet-PLJ) e pelo jato gaussiano (GJ),
também para as diversas configuracdes de campo magnético. A linha pontilhada segue a tendéncia de um pulso para
altos valores de ¢, mas o pulso serd pouco perceptivel para esses valores. Circulo opaco equivale a 7 = 10. [14])
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unidade de massa de repouso, I' — 1, tem um perfil gaussiano com um angulo central 6., a partir
do qual haverd apenas material de baixa energia que se estenderd para 6.

” re) —1 62 62
Lf/,o = L1 = max [exp (—2—0g , eXp —292 (5.36)

Onde I'. é o fator de Lorentz para 6., e 6, é um valor de piso, que corresponde a um f3,,;, do

qual é fisicamente motivado e numericamente conveniente, e escolhido para ser suficientemente
pequeno para nao afetar os resultados.

(i1) Jato Lei de Poténcia: A luminosidade espectral e a energia cinética por unidade de
massa de repouso do material emissor decaem como uma lei de poténcia fora do nucleo central
de emissao.

Ly _g-e, TOZ1_ g o= 1+(£> (5.37)
L, o T.—1 ’ 0. '

No caso em que o fator de Lorentz nao € uniforme e diminui a partir do eixo de simetria do
jato, a escala angular a que a emissao prompt pode ser observada € limitada, devido ao fato que a
regido de emissdo serd compactada para baixos valores de I', pois o fluxo se tornard opticamente
espesso (optically thick) pela alta aniquilagdo -+, resultando na produgdo de pares e~ et que irdo
suprimir a emissao de raios-vy. Entretanto, em um perfil angular suficientemente ingreme para I,
a emissdo prompt serd observada para jatos estruturados em ¢ = 0,5 /0. < 2 [84].

O resultado da polarizagdo para os jatos estruturados € mostrado na Figura 5.3 [14] . Constata-
se que para obter altos niveis de polarizacdo quando a configuragdo do campo magnético é B ou
By, sdo necessdrios gradientes ingremes (acentuados) em I fora do nucleo. No entanto, o campo
toroidal B;,. mostra novamente uma tendéncia oposta, onde os gradientes acentuados produzem
niveis de polarizacdo ligeiramente mais baixos.

Para um jato fop-hat a fluéncia cai muito rapidamente para fora do nicleo uniforme, no en-
tanto, em um jato estruturado, o observador tem acesso a regides angulares que estdo bem fora
do nucleo central ¢ > 2. Isso é demonstrado nos painéis direitos da Figura 5.3 com o uso de
uma linha pontilhada para a qual fiso < 1072, No entanto, com valores de ¢ tdo grandes, a
compactagdo da regido emissora torna-se uma preocupagao que, em ultima instancia, restringe
a emissdo de regides ndo muito distantes do nucleo brilhante. Isto é demonstrado pelo circulo
compacto no grafico mostrando II para o campo magnético By, que assume valor estipulado
para 7p = 10 [14].
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5.4 EFEITO COMPTON EM JATOS TOP-HAT

Vimos a maneira como o efeito Compton inverso ird emitir no Capitulo 3 e como serd sua
polarizacdo no Capitulo 4, mais especificamente na se¢do 4.2 . Partimos entdo do conhecimento
prévio aqui apresentado e reapresentaremos apenas os principais resultados do efeito e de sua
polarizagdo, para que seja aplicado no caso de um jato do tipo fop-hat para uma distribuicdo de
cold electrons.

Assim se a distribuicdo dos elétrons € dita cold, a velocidade de bulk dos elétrons serd 5 ~ 1
no lab-frame. O grau de polarizagdo local (Eq. 4.23) serd simplesmente dado por

. 1—1 2¢
()= —8 o~ 5 5.38

com ji' = cos @, e § sendo o angulo polar do féton no referencial do fluido (comoving frame),
e a ultima expressdo € obtida paral' > 1, com €= (Fé)Q.

Para obtermos a polarizacao no referencial do observador, € necessario integrarmos a con-
tribui¢do de cada elemento de fluido sob a geometria do jato. Os parametros de Stokes podem
também ser definidos da seguinte forma

— Y 5.39
[ A1, (v /0p) -39

Q_J dQs3, 1L, (v/op)I'(ji') cos 20,
I

Onde mantemos U = V' = 0 pela simetria da polarizagdo linear, e I/,(v/0p) € a intensidade
especifica,dp é o fator de Doppler associado ao fluido e dQ = djid é o angulo sélido. Lem-
bramos ainda que ¢, é aqui definido segundo a Figura 5.1, que é sempre perpendicular ao plano
do féton advindo e espalhado, portanto teremos que 6, = @ + 7/2, com ambos sendo medidos
da projecao do eixo do jato no plano do céu. Como resultado, se o jato € uniforme, o célculo da
polarizacdo sobre a imagem inteira ndo produzird polarizacdo liquida. Portanto, o jato deve ser
visto off-axis para detectar qualquer polarizagdo.

Supomos entdo um campo magnético aleatério que ira gerar uma polarizacdo inicialmente
apolar, a intensidade da radia¢do espalhada ird variar com ¢ [8], de forma que, equivalente a
Equacgdo 5.17, teremos

1 o 1+ &2
Ao =4~ FE (5.40)
o= 5 ) WL
Logo, haverd uma polarizagdo tal que
E+ &
aAc@) 5 sin 20(¢)
= (1+§ 2+ 1+£2 _ (541)

B - r—(E
H 1_q f[) ]_+€ 2+a +f (1+E(2+QAC<5)
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Figura 5.4: Grau de polarizagdo para o efeito Compton. O quadro superior esquerdo monstra a polariza¢ao em relagao
ao angulo de visdo para o indice espectral « fixo e diferentes valores de £;, enquanto que no superior direito teremos
diferentes valores de « e &; fixo. No quadro inferior temos a comparag¢io do efeito Sincrotron com o Compton, para
diferentes estruturas de Campo Magnético. Nesse modelo os elétrons cold espalham radiagdo inicialmente apolar no

regime de Thomson, para um jato top-hat com bordas ingremes. [14])

Observamos na Figura 5.4, no quadro inferior, que as curvas de polarizacao do efeito Compton
sdo semelhantes aos do Sincrotron para o campo B, na normaliza¢do em que I1,,,, — 100%.
Entretanto, sabemos que a polarizacio maxima sincrotron € inferior a do efeito Compton, de
forma que I, = (o + 1)/(a + 5/7) ~ 0.5 — 0.75. Espera-se ainda um comportamento
semelhante para campos estruturados, dadas as mesmas condic¢des citadas anteriormente.

5.5 MEDIDAS RECENTES DE POLARIZACAO

Até entdo, as medidas de polarizacdo em GRBs e a maioria dos modelos apontavam para
uma alta polariza¢do na emissao prompt. Porém as recentes medidas do POLAR deu uma nova
perspectiva para essa busca. Na medicdo de 5 GRBs com alto grau de confianga a polarizacdo
média encontrada foi modesta, cerca de IT ~ 10% [18]. Apesar disso, os resultados em [18]
exibiram um novo fator até entdo desconhecido, uma mudanca no angulo de polarizacdo intra-
pulso no GRB 170114A.
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A mudanga do angulo de polariza¢ido aqui mostrada e no Capitulo 4, previam uma mudancga de
exatamente 90°, apesar de a mudanca no angulo de polarizacio ndo precisa ser necessariamente
90°. Se a polarizacao inicial ndo € nem paralela nem perpendicular ao plano de espalhamento,
esse valor por estar entre 0° e 90°. A deteccao de mudangas no dngulo de polarizagdo foi detectado
apenas em alguns casos [69,70, 85]. Entretanto, a detec¢do da evolugdo intra-pulso pode nos dar
luz sobre esse tema.

A priori, € coesa a ideia de que o baixo grau de polarizacdo medido para todos GRBs na amos-
tra apresentada em [18], integrada ao longo de todo o burst, pode ser devida a mudangas rapidas
do angulo de polarizagdo. No entanto, isso ndo pode ser confirmado, pois ainda temos dados res-
tritos aos instrumentos atuais. Em uma analise dos mesmo GRBs, mas desta vez observado tanto
pelo POLAR quando pelo GBM, também detectou-se essa evolugao intra-pulso [86], reforcando-a
como um parametro essencial nas futuras analises polarimétricas em GRBs. Confirma-se entdo a
necessidade de um niimero maior de observacdes na polarizacao para confirmar ou excluir qual-
quer um dos paradigmas na emissao prompt.
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6 CONCLUSAO

A revisdo da literatura de Polarizacdo em Gamma-rays Bursts (GRBs) aqui apresentada pos-
sibilitou a caracteriza¢cdo da emissdo polarizada na emissdo Prompt, como fonte de diferenciacio
entre os modelos de jatos, mecanismos centrais de aceleracdo de particulas e de possiveis forma-
tos do campo magnético atuante durante o burst.

Ao descrevermos os GRBs de maneira genérica, vimos que diversos parimetros e caracte-
risticas s@o necessdrias para o descrever esses fendmenos em sua forma mais simples. Particu-
larmente, o parametro o de Band descrito no Capitulo 2 nos dd a primeira ideia de como um
indicador pode ser discriminante para possiveis modelos de emissdo, ainda que nao conclusivo.

Adiante ao obtermos uma descri¢do da Radia¢do Sincrotron, Compton e SSC, utilizamos os
parametros de Stokes para definir a polariza¢do de cada um desses efeitos. A radiacdo Sincrotron
jé nasce polarizada devido ao beaming relativistico, e pode ter uma polariza¢cdo maxima de cerca
de 50% < 1,42 < 75%, enquanto no Efeito Compton ndo ha limites para uma polariza¢do ma-
xima. Ainda observamos que f6tons inicialmente apolares podem ser polarizados no efeito IC, e
fotons de mais altas energias tendem a ter uma polarizagdo mais baixa do que os de baixas ener-
gias, dada a mesma condi¢do de espalhamento. Caso haja uma distribui¢ao isotrépica de elétrons,
a tendencia € que a polarizacdo final seja sempre menor que a inicial para fétons inicialmente
polarizados, apesar de que fétons inicialmente apolares podem adquirir polarizacdo apds o espa-
lhamento, ainda que, se estivermos no regime de Thomson ¢y < mec?, a distribui¢do isotropica
ndo ird polarizar f6tons inicialmente apolares.

Ao considerar o efeito SSC, notou-se mudanca significativa na observacdo da polarizacdo
para diferentes direcdes de campo magnético. O observador nas duas condi¢des apresentadas de
campo (paralelo e perpendicular ao plano de choque), sempre vera a maior polarizacdo se estiver
perpendicular a dire¢do do campo magnético e a menor polarizacdo se estiver paralelo ao campo.
Observamos ainda uma quebra de simetria causada pelo campo magnético, que num espalha-
mento com distribuicio isotrépica de elétrons e fétons pode gerar uma polarizacdo resultante.

No Capitulo 5, os efeitos da estrutura do jato e da topologia do campo magnético demonstram
alteracoes significativas na polarizac¢do resultante. Para o jato fop-hat com um campo no plano
do jato (B ), s6 teremos alta polarizagdo para uma geometria especifica. Nesse caso a linha de

Y 2). A probabilidade de observar um

sinal deve ser muito préxima a borda do jato (¢ ~ 1 +&;
jato nessas condi¢des serd ~ (I'6;)~"', onde tipicamente temos I'd; ~ 10, obtemos entdo que
cerca de 10% dos jatos sdo observados ligeiramente off-axis da borda. Teremos ainda dificuldade
para detectarmos qualquer jato top-hat para ¢ > 1, pois a partir desse ponto sua fluéncia cai
rapidamente. Além disso, somente o campo ordenado B, observado para (¢ < 1) ird gerar um

alto grau de polarizagdo para a radiacdo sincrotron.

Por outro lado, jatos estruturados oferecem uma melhor chance para deteccdo de alta polariza-
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¢do. Apesar de que nesse caso, as configuragoes de campo B, e B) exigem um gradiente ingreme
no perfil de I'(#). Enquanto isso o campo B, ainda se mostra 0 mais apto a atingir alto grau de
polarizacdo, superando a dificuldade de obter alta polarizacdo para geometrias especificas, sendo
assim um modelo robusto para atingirmos polarizagdo com cerca de IT 2 20% para grande parte
dos jatos. A emissdo Compton mostrou-se semelhante a emissdo sincrotron com B, e que tam-
bém apresenta baixa polariza¢ao a menos que ¢ = 1. Uma maneira de diferencia-las pode surgir
ao levarmos em conta as consideragdes sobre o indice espectral .

No que tange a origem da emissao prompt, citamos ao longo do trabalho a emissao Fotosférica
do fireball e Reconexao Magnética como as principais possibilidades . Entretanto, a auséncia de
uma componente térmica na maioria dos espectros de GRBs, necessdria para compor o espectro
quase-térmico da fotosfera, acaba indicando uma busca pela melhor compreensao dos efeitos da
Reconexdo Magnética em altas energias. Contudo, ndo ha motivos seguros até presente data para
excluir qualquer uma delas completamente, visto que a forma real pode ser uma composi¢ao
dos vérios diferentes modelos, assim como ha indicios de que o espectro dos GRBs possa ser
composto por varios mecanismos de radiagdo, cada qual com sua contribuicao.

Finalmente, considera-se a polarizacdo como sendo uma das mais importantes ferramentas
para as futuras observagdes dos GRBs. As perspectivas indicam que conforme avangam as medi-
das polarimétricas, ao obtermos uma polarizac¢do solucionada no tempo para um niimero grande
seficiente de detecgdes, seja possivel descrever com mais detalhamento os vinculos entre os diver-
sos segmentos que compde a emissao polarizada, para assim ser possivel discriminar os modelos
de jatos e os principais mecanismos de emissao na emissao prompt dos Gamma-Rays Burts.
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