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A astronomia é 1til porque nos eleva acima de nés mesmos; é util
porque é grande, é 1til porque é bela; isso é o que se precisa dizer. E
ela que nos mostra o quanto o homem ¢é pequeno no corpo e o quanto
¢ grande no espirito, ja que nesta imensidao resplandecente, onde seu
corpo nao passa de um ponto obscuro, sua inteligéncia pode abarcar
inteira, e dela fluir a silenciosa harmonia. Atingimos assim a
consciéncia de nossa forga, e isso ¢ uma coisa pela qual jamais

pagariamos caro demais, porque essa consciéncia nos torna mais

fortes.

(Em "O valor da ciéncia"de Henri Poincaré)
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RESUMO

Campos magnéticos de intensidade ~ G sao observados tanto em nossa galé-
xia, quanto em galaxias com alto desvio para o vermelho (z), onde o dinamo o —
nao deveria ter tempo para produzi-lo. Por conseguinte, uma origem primordial
¢ indicada. Foi proposto que os campos primordiais surgiram em varias eras: du-
rante a inflagdo, na transicao de fase eletrofraca, na transicao de fase quark hadron
(TFQH), durante a formagao dos primeiros objetos e durante a reionizagao. Nos
sugerimos aqui, que estes campos magnéticos observados em galéxias através de
medidas de rotacao Faraday, tém sua origem em flutuagoes eletromagnéticas que
naturalmente ocorreram no plasma quente e denso, existente logo apos a TFQH.
Nos evoluimos os campos previstos por nosso modelo até a época atual. O tama-
nho da regiao de coeréncia do campo magnético aumenta devido a fusao de regioes
menores. Campos magnéticos de ~ 10uG sobre regioes comédveis de ~ 1 pc foram
encontrados para z ~ 10.

Investigamos a amplificacao destes campos sementes pelo dinamo turbulento
em protogalaxias. A taxa de amplificacao devido & um vortice turbulento de raio
L com velocidade circular V' é da ordem de L/V. Enquanto o modelo padrao de
dinamo tem um tempo de amplificacdo para um disco galactico tipico de ~ 10°
anos, o dinamo turbulento de pequena escala tem uma taxa de amplificacao de ~
107 anos. Usamos as equacoes nao-lineares para evolucao da correlacdo magnética
de forma a avaliar a evolucao da amplificacao destes campos na protogaléxia.

Vérios autores sugeriram uma origem gravitacional para os campos magnéti-
cos em objetos celestes em rotacao. Isto foi motivado em parte pela conjectura

Schuster-Blackett (S-B), onde se propoe que os campos magnéticos em planetas
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e estrelas surgem devido & sua rotacao. Neste cenario, correntes de massa neu-
tra geram campos magnéticos, implicando na existéncia de um acoplamento entre
os campos gravitacional e magnético. Nos também investigamos a possibilidade
da conjectura S-B ser a origem dos intensos campos magnéticos em magnetares e
gamma ray bursts.

Além disso, estudamos a influéncia da pressoes nao térmicas, na determinacao
da massa de aglomerados de galéxias, usando dados publicos do XMM-Newton
para 5 aglomerados de Abell. A pressao nao térmica considerada aqui, é com-
posta pelas componentes magnética e turbulenta. No6s consideramos estas duas
componentes na equacao do equilibrio hidrostéatico e comparamos as estimativas

de massa total, com os valores obtidos sem estas componentes.

Palavras-chave: Plasmas, Campos Magnéticos, Cosmologia, Turbuléncia, Aglo-

merados de Galaxias
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ABSTRACT

Magnetic fields of intensities ~ puG are observed both in our galaxy and in
high redshift (z) galaxies, where a mean field dynamo would not had time to
produce them. Therefore, a primordial origin is indicated. It has been suggested
that magnetic fields were created at various primordial eras: during inflation, the
electroweak phase transition, the quark-hadron phase transition (QHPT), during
the formation of the first objects, and during reionization. We suggest here that the
magnetic fields observed in galaxies by Faraday Rotation Measurements (FRMs),
have their origin in the electromagnetic fluctuations that naturally occurred in the
dense hot plasma that existed just after the QHPT. We evolve the predicted fields
to the present time. The size of the region containing a coherent magnetic field
increased due to the fusion of smaller regions. Magnetic fields (MFs) ~ 10uG over
a comoving ~ 1 pc region are predicted at redshift z ~ 10. The amplification of
these seed fields by the turbulent dynamo in a protogalaxy is here investigated.
The e-fold amplification time by a turbulent eddy of radius L with a circular
velocity V' is on the order of L/V. Whereas the standard dynamo for a typical
disk galaxy has an e-fold amplification time ~ 10° years, the small scale turbulent
dynamo has an e-fold time ~ 107 years. We use the non-linear evolution equations
for the magnetic correlations in order to analyze the amplifications of these fields
in protogalaxies. Various authors have suggested a gravitational origin of the
magnetic fields in rotating celestial bodies. It has been motivated, in part, by
the Schuster-Blackett (S-B) conjecture, which suggests that the magnetic fields in
planets and stars arise due to their rotation. In this scenario, neutral mass currents

generate magnetic fields, implying the existence of a coupling between gravitational
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and electromagnetic fields. In this work, we investigate the possibility that the S-
B conjecture is the origin of the intense magnetic fields near rotating compact
objects, in particular connected with magnetars and gamma ray bursts.

We also studied the influence of non-thermal pressure on the cluster mass de-
termination using public XMM-Newton archival data for 5 Abell clusters. The
non-thermal pressure considered here, is composed of the magnetic and the tur-
bulent components. We also take into account these two non-thermal components
in the hydrostatic equilibrium equation, and we compare the total mass estimated

with the values obtained without assuming them.

Key words: Plasmas, Magnetic Fields, Cosmology, Turbulence, Galaxy Clus-

ters
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Plasmas

A maioria dos eventos astrofisicos envolve plasmas. Sendo de extrema im-
portancia uma analise de suas propriedades para um melhor entendimento destes
fenémenos.

Umas das caracteristicas mais interessantes do plasma, ¢ sua habilidade de
manter-se em um estado de neutralidade de carga. A primeira vista, poderfamos
pensar que o campo Coulombiano de qualquer particula deveria se propagar por
todo volume do plasma, contudo este nao é o caso. Debye foi o primeiro a apontar
que o campo gerado por algum desequilibrio de carga ¢ blindado, possuindo um
alcance restrito (Boyd & Sanderson 2003). Podemos entender melhor este efeito
considerando um fon de carga Ze, em um dado ponto P de um plasma neutro. O
efeito gerado sera uma atracao de elétrons para este ponto P enquanto os fons serao
repelidos. Logo, o fon serd circundado por uma nuvem neutralizadora. Devido

sua massa ser muito maior que a do elétron, podemos desprezar os movimentos
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dos fons. Assumindo que a densidade numérica da nuvem eletronica n. é dada
pela distribuigdo de Boltzmann, n. = n.exp(e¢/kgT,), onde e, T, e n. sao a
carga, temperatura e densidade do elétron respectivamente e kg é a constante de
Bolztmann. Devemos resolver a equacgao de Poisson para o potencial eletrostatico

¢(r) no plasma.

Uma vez que ¢(r) — 0 se r — oo, podemos expandir exp(e¢/kgT.). Pela
condi¢ao de neutralidade temos que Zn; = n.. A equacao de Poisson para r > 1

em torno do ponto P assumindo simetria esférica torna-se:

1d [ ,do nee?
= ) = 1.1
r2dr (T dr) eok:BTed)7 (1.1)

onde €, ¢ a constante de permissividade do vacuo e A\p é o comprimento de Debye

definido na equagao (1.3). Resolvendo a equagao (1.1), para o potencial ¢(r),

temos
Ze
- - 1.2
(1) = o exp(=/Ap) (12)
onde
kpT. 1/2 T 1/2
Ap = (60 2 ) ~ 7.43 x 103( (ev)) m. (1.3)
nee Ne

Em regices maiores que a esfera de Debye (esfera formada em torno do ponto P
com raio Ap), o plasma permanece efetivamente neutro. Um requisito necessario

pra existéncia do plasma ¢é que as dimensoes do sistema sejam grandes comparadas

4
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com Ap. O nimero de elétrons Np dentro da esfera de Debye é dado por

4
Np = gm%ne. (1.4)

O inverso deste numero é proporcional a razao entre a energia potencial e a energia
cinética no plasma, dada por g = 1/n. A%, onde a condi¢gao g < 1 é denominada

aproximacao de plasma.

Outro parametro fundamental dos efeitos coletivos sao as oscilagoes de plasma,
que ocorrem em resposta a algum desequilibrio de carga. O forte campo eletros-
tatico sob o qual os elétrons estao submetidos, causam oscilagoes em torno da
posicao de equilibrio com uma freqiiéncia caracteristica, denominada freqiiéncia

de plasma w,. Esta freqiiéncia ¢ dada por

k Te . 1/2
Wpe = % ~ 56.4n}/%s71, (1.5)
D

onde m, é a massa do elétron. Qualquer campo aplicado com uma freqiiéncia
menor que a freqiiéncia de plasma é impedido de penetrar no plasma devido &
rapida resposta dos elétrons, neutralizando o campo. A freqiiéncia correspondente
para os fons é dada por

Wy~ 1.32Z (%)1/2, (1.6)

onde Z é carga, A, o nimero atémico e n; é a densidade numeérica de ions.
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1.2 Campos Magnéticos Primordiais

A origem dos campos magnéticos cosmicos é um dos mais fascinantes problemas
da astrofisica moderna, (e.g., Rees 1987; Kronberg 1994). Campos magnéticos
sao detectados em uma grande variedade de escalas astrofisicas, desde estrelas até
super-aglomerados de galaxias. Observacoes indicam que os campos magnéticos
galacticos e extragalacticos possuem intensidades de ~ pG com escalas de coerén-
cia de varios kpc (Beck 2008). Tais campos sao observados em galaxias tanto em

baixo quanto em alto desvio para o vermelho (z).

Um dos modelos inicialmente propostos para explicar a origem destes campos
foi 0 mecanismo de dinamo « — €2, onde novos campos sao gerados continuamente
pela acao combinada da rotagao diferencial (2) e turbuléncia helicoidal («). En-
tretanto, este mecanismo necessita de um campo magnético semente pré-existente

e de um tempo relativamente longo para amplifica-lo.

Existem muitos candidatos para explicar a origem destes campos sementes.
Uma das abordagens mais populares é a geracao através do mecanismo de Bier-
mann (Biermann 1950). Este mecanismo foi investigado em diversos sistemas
astrofisicos, tais como formagao de estruturas em grande escala (Peebles 1967;
Rees & Rheinhardt 1972; Wasserman 1978), frentes de ioniza¢do cosmologicas,
(e.g., Gnedin, Ferrara & Zweibel 2000), remanescentes de supernovas devido as
primeiras estrelas, (e.g., Miranda, Opher & Opher 1998), etc.

Outra possibilidade é uma origem primordial para estes campos sementes, antes
da formacao das primeiras galaxias. Por exemplo, campos magnético poderiam ter
sido criados durante a transi¢ao de fase quark hadron (TFQH), quando o Universo

possufa uma temperatura Trpon = 1.5 x 102K, na transi¢ao de fase eletrofraca,

6
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ou na era inflacionaria.

Uma das maiores dificuldades com a maioria destes cenarios para criacao de
campos magnéticos no universo primordial (< 1 8), é seu pequeno comprimento
de coeréncia em z < 10. O comprimento de coeréncia é limitado pelo raio do
horizonte no instante de criacao do campo magnético. Portanto, estes campos nao
teriam um comprimento comével suficiente para explicar campos magnéticos em
escalas da ordem do tamanho de galaxias.

Neste trabalho, nés sugerimos que os campos magnéticos observados tém sua
origem em flutuagoes eletromagnéticas no plasma existente no universo primordial.
Sendo esta, uma forma natural para criar estes campos magnéticos. O Teorema da
Flutuagao-Dissipagao (TFD), prediz grandes flutuagoes de campos magnéticos no
plasma em equilibrio térmico imediatamente apos a TFQH. Tajima et al. (1992)
sugeriram que grandes flutuagoes previstas pelo TFD em épocas remotas nao dis-
siparam, mas continuaram a existir até a época presente e agora contribuem para
o campo magnético dominante. Nos evoluimos estes campos magnéticos sementes
até z ~ 10, utilizando o modelo cosmologico padrao (veja apéndice C). Encontra-
mos campos magnéticos da ordem de 10uG, contudo com pequenos comprimentos
de coeréncia ~ 0.1pc, nesta época.

De forma a explicar as observacoes de campos magnéticos em escala galéctica,
analisamos a importancia da turbuléncia em pequena escala na amplificacao do
comprimento de correlacao destes campos magnéticos, assim como sua intensidade.

Estudamos a turbuléncia em regioes protogalacticas, que podem ser geradas por
ondas de choque provenientes de instabilidades gravitacionais. Este mecanismo é
capaz de aumentar o comprimento de coeréncia dos nossos campos sementes até

os valores de G observados, em uma escala de tempo de ~ 10% anos.
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CAPITULO 1. INTRODUCAO

Além da origem e evolugao destes campos magnéticos primordiais, estudamos
a influéncia de tais campos na determinacao da massa de aglomerados de galaxias.
Incluimos os termos de pressao magnética e de turbuléncia na equacao de equilibrio
hidrostatico e estudamos a variacao na massa estimada para 5 aglomerados de
Abell. Neste estudo, utilizamos dados em raios-X do XMM-Newton!, analisados
por Lagana et al. (2008).

Campos magnéticos sao importantes nao apenas em escalas galdcticas, mas
também em diversos processos astrofisicos presentes em objetos compactos. Con-
sideramos a possibilidade de explicar a origem dos campos magnéticos existentes
em magnetares e possivelmente em gama rays bursts, assumindo um acoplamento
entre o momento angular de um objeto e seu campo magnético. Campos magné-
ticos de alta intensidade sao muito dificeis de serem explicados astrofisicamente.
Assumindo a validade deste acoplamento, podemos explicar naturalmente sua exis-

téncia como conseqiiéncia direta do alto momento angular destes objetos.

1.3 Estrutura da Tese

No capitulo 2, fizemos uma revisao sobre os campos magnéticos astrofisicos
e comentamos as diversas técnicas de observacao destes campos. Comentamos
os valores observados destes campos magnéticos em diversas escalas, assim como
seus vinculos observacionais. Finalizamos com uma discussao sobre os diversos
candidatos para origem desses campos.

No capitulo 3, discutimos nosso modelo para origem dos campos magnéticos

cosmologicos baseado no TFD. Fizemos uma revisao sobre fungoes de correlagao

Thttp://xmm.esac.esa.int /xsa/



1.3. ESTRUTURA DA TESE

e sobre a teoria subjacente ao TFD, discutimos nosso modelo pra evolucao destas
flutuacoes desde o universo primordial até hoje.

No capitulo 4, consideramos a possibilidade destes campos sementes serem
amplificados na regiao protogalactica através do mecanismo de turbuléncia em
pequena escala. Fizemos uma breve revisao sobre a teoria de dinamo « — €.
Introduzimos a teoria de dinamo em pequena escala e mostramos como ela poderia
amplificar nossos campos sementes até os valores observados em galaxias.

No capitulo 5, analisamos a possibilidade dos campos magnéticos em mag-
netares e gamma ray bursts serem originados devido a um acoplamento entre o
momento angular de um objeto e seu momento magnético, sugerida pela conjec-
tura Schuster-Blacket (S-B). Esta conjectura propde que os campos magnéticos de
objetos celestes poderiam ter sua semente originada apenas devido a sua rotagao.

No capitulo 6, discutimos os efeitos dos campos magnéticos e turbuléncia no
suporte gravitacional de aglomerados de galdxias. Comparamos a determinacao
da massa destes aglomerados via raios-X, com e sem a inclusao destes efeitos.

No capitulo 7, apresentamos nossas conclusoes e perspectivas. Nos apéndice A
deduzimos o Teorema da Flutuacao Dissipacao aplicado em plasmas. No apéndice
B, fizemos uma breve discussao da dedugao das equagoes para evolugao da corre-
lacao dos campos magnéticos devido a turbuléncia em pequena escala. Além do
corpo da tese, colocamos em anexo os artigos resultantes de nosso trabalho, tanto

os publicados, submetido quanto em fase final de redacao.
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Capitulo 2

Campos Magnéticos Astrofisicos

2.1 Meétodos Observacionais

2.1.1 Emissao Sincrotron

A emissao sincrotron é a radiacao produzida por elétrons relativisticos espira-
lando ao longo das linhas de campo magnético. E usada para inferéncia de campos
magnéticos em ambientes astrofisicos desde pulsares até aglomerados de galaxias.

Assumindo uma distribuicao de energia dos elétrons da forma

no(B)AE = nug (EE) ar, (2.1)

0

onde o expoente v é denominado indice espectral, E é a energia do elétron, n, é
a densidade eletronica e v é a freqiiéncia da emissao. O indice 0 representa um
valor de referéncia. Podemos escrever a emissividade sincrotron j, para uma dada

fonte da forma
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CAPITULO 2. CAMPOS MAGNETICOS ASTROFISICOS

Ju X neoy(l_“’)Q/QB(fﬂ)/Q. (2.2)

O espectro de emissao sincrotron pode entao ser relacionado com a distribuicao

de elétrons e a intensidade do campo magnético perpendicular a linha de visada

(B1).

2.1.2 Efeito Zeeman

No vacuo, os niveis de energia do elétron em um adtomo sao independentes da
dire¢ao do seu momento angular. A presenca de campos magnéticos quebra esta
degenerescéncia, definindo uma direcao preferencial no espago, gerando 2j-+1 niveis
de energia, onde j é o nimero quantico associado ao momento angular total (J) do
atomo. A diferenca de energia entre estes niveis vizinhos é dada por AF = guB
(Rybicki & Lightman 1979), onde g é o fator de Landé, p é o magnéton de Bohr
e B o campo magnético. O efeito Zeeman é uma forma direta de detectar um
campo magnético astrofisico. Se medirmos AFE através da anélise do espectro do
objeto, inferimos B sem maiores hipoteses adicionais. Uma das linhas espectrais
mais usadas no calculo de campos magnéticos por efeito Zeeman em galaxias ¢ a

linha de 21 ¢m do hidrogénio neutro (Widrow 2002).

2.1.3 Medidas de Rotacao Faraday

Ondas eletromagnéticas ao passarem em um meio permeado por campos mag-
néticos e elétrons livres, sofrem uma rotagao nos seus estados de polarizagao cir-
cular esquerdo e direito. Estes estados viajam com velocidades de fase diferentes

neste meio. Logo, uma onda linearmente polarizada sofrerd uma rotagao de seu
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2.1. METODOS OBSERVACIONAIS

plano de polarizacao dada por

e \?

2rm2ct

Af /O ’ ne(1)By (1)l (2.3)

onde m, é a massa do elétron, A é o comprimento de onda da radiagao, Af o angulo
de rotagao do plano de polarizagao, n. ¢ a densidade de elétrons ao longo da linha
de visada, L ¢ a distancia percorrida pela radiagao e B)|, ¢ a componente do campo
magnético ao longo da linha de visada. Medidas de rotacao Faraday sao muito
utilizadas para determinacao dos campos magnéticos astrofisicos, particularmente

em galaxias e aglomerados de galaxias.

2.1.4 Medidas de Polarizacao

A analise da polarizacao da luz estelar é 1til no estudo dos campos magnéticos
em nossa galaxia e sua vizinhanca. Os campos magnéticos galacticos podem ser
observados no optico através da polarizagao da luz estelar pelos graos de poeira
do meio. Estes graos podem ser alongados e se alinhar de forma perpendicular as
linhas de campo magnético. Como conseqiiéncia, a radiagao transmitida tem uma
direcao de polarizagao paralela & diregao do campo magnético do meio. Observa-
¢oes de um grande nimero de estrelas dao informacao complementar aos outros

métodos sobre o aspecto geral do campo magnético na galaxia.
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CAPITULO 2. CAMPOS MAGNETICOS ASTROFISICOS

2.2 Campos Magnéticos em Ambientes Astrofisi-

COS

2.2.1 Estrelas de Baixa Massa

Tanto no Sol quanto em outras estrelas de baixa massa, observamos campos
da ordem de kG através de medidas do efeito Zeeman e outras caracteristicas
espectrais relacionadas ao campo magnético. Espera-se que estes campos magné-
ticos sejam mantidos pelo mecanismo de dinamo gerado pela rotagao diferencial.
Contudo, ainda nao entendemos perfeitamente o processo de rotagao diferencial, a
origem do ciclo solar, o papel da rotacao diferencial no dinamo em grande escala

entre outras caracteristicas (Uzdensky 2009).

2.2.2 Estrelas Massivas

Observagoes indicam a existéncia de campos magnéticos de ~ 1kG em estrelas
do tipo O e B, com massas da ordem de 10 — 50M . Isto pode ser muito impor-
tante no entendimento das propriedades destas estrelas massivas, assim como na
sua evolugao. Contudo, a origem destes campos magnéticos em estrelas massivas
ainda ¢ pouco compreendida. Visto que elas nao possuem envelopes convectivos
onde o dinamo possa operar, espera-se que a origem dos seus campos seja devido

a processos diferentes daqueles presentes em estrelas de baixa massa (Uzdensky

2009).
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2.2. CAMPOS MAGNETICOS EM AMBIENTES ASTROFISICOS

2.2.3 Magnetares

Magnetares sao uma classe de estrelas de néutrons altamente magnetizadas
(B = 10*G), o argumento mais convincente, apesar de indireto, para estes altos
campos vem da sua alta taxa de spindown. O campo magnético destas estrelas de
néutrons, assumindo que sua desaceleragao ocorre devido & emissao de radiagao de
dipolo magnético no vécuo, ¢ de ~ By, = 2.48 x 10*(P/6s)"/2(P/10"ss~1)/2G. O
qual, para estes objetos, é trés ordens de grandeza maior que o campo magnético
encontrado em radio pulsares. O modelo de magnetar foi introduzido Duncan
& Thompson (1992). Os intensos campos magnéticos dos magnetares nao sao
faceis de ser produzidos, sendo ainda um desafio & compreensao do mecanismo

progenitor.

2.2.4 Discos de Acrescao

Discos gasosos em rotacao em torno de um objeto central sao geralmente en-
contrados em diversos ambientes astrofisicos. Por exemplo em estrelas jovens,
objetos compactos estelares (anas brancas, estrelas de néutrons e buracos negros),
ou mesmo em buracos negros supermassivos existentes nos centros galécticos. Ob-
servacoes do efeito Zeeman em linhas de masers provenientes do disco de acres¢ao
da galaxia Seyfert II NGC 4258, impoem limites superiores (B < 50m(@), para
a componente toroidal do campo magnético a uma distancia de 0.2 pc do buraco
negro central (Modjaz et al. 2003). Mapas de rotacdo Faraday em regides de
quasares e radio galaxias com jatos relativisticos, também revelam que o meio
em escalas ao redor de ntcleos ativos de galaxias precisa ser significativamente

magnetizado (Zavala & Taylor 2003).
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2.2.5 Gamma Ray Bursts

Alguns autores consideram a possibilidade de que campos magnéticos intensos
(B ~ 10'°G), sejam necessarios para explicar a energia gerada por gamma ray
burts (GRBs), (Piran 2005; Lee et al. 2000; Lei et al. 2005, 2008). A fonte
seria o buraco negro central, cuja extracao de energia poderia ocorrer devido ao
mecanismo de Blandford-Znajek (Blandford & Znajek 1977). Campos desta in-
tensidade seriam capazes de extrair energia do buraco negro em escalas de tempo

de até ~ 1000 s, podendo assim explicar os surtos de raios-7.

2.2.6 Galaxias

A intensidade dos campos magnéticos em galaxias pode ser determinada atra-
vés do espectro sincrotron, assumindo equiparticao entre a densidade de energia
magnética e a dos raios césmicos. O valor médio tipico do campo magnético, sob
esta hipotese, para galaxias espirais ¢ da ordem de 104G, coerentes em escalas da
ordem de dezenas de kpc (Beck 2008). Campos mais intensos, de 50-100uG, sao
encontrados em galaxias com surtos de formacao estelar. Também foram detecta-
dos campos de 84uG, através do efeito Zeeman, em uma galaxia com desvio para
o vermelho z = 0.692 (Walsh et al. 2002). Campos Magnéticos com intensidade
similar sao observados tanto em galéxias espirais quanto em elipticas e irregulares

(Widrow 2002).

2.2.7 Aglomerados de Galaxias

Campos magnéticos em aglomerados de galdxias podem ser inferidos através

de medidas de rotacao Faraday, tanto de radio galaxias quanto de fontes em radio
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2.2. CAMPOS MAGNETICOS EM AMBIENTES ASTROFISICOS

observadas através do aglomerado. Observamos campos magnéticos de G com
comprimentos de coeréncia de varios kpc nos aglomerados de galaxias. Técnicas
observacionais utilizando rotacao Faraday, assumindo isotropia na estrutura destes
campos magnéticos, estimam valores de 3G em Abell 2634, 6G em Abell 400 e 12G
em Hydra A. Seus comprimentos de coeréncia avaliados foram de 4.9, 3.6 e 0.9 kpc,
respectivamente. Usando um simples modelo, onde o meio intraglomerado consiste
de células de campo magnético com tamanho e intensidade uniformes, mas com
distribui¢ao aleatoria, Clarke, Kronberg, & Bohringer (2001) estimaram campos
magnéticos da ordem de 5(1/ 1Okpc)_1/ 2@ nos aglomerados, onde [ é o comprimento

de coeréncia do campo magnético.

2.2.8 Vinculos com a radiagao césmica de fundo

Campos magnéticos primordiais geram rotacao Faraday na polarizagao linear
da radiagao cosmica de fundo. Esta polarizagao é gerada pelo espalhamento Comp-
ton inverso na superficie de tltimo espalhamento. Os dados de 5 anos do Wilkinson
Microwave Anisotropy Probe (WMAP) colocam um limite superior para magni-
tude da polarizacao do modo B. Estes resultados impoe um limite na amplitude
comodvel dos campos magnéticos primordiais na faixa de 0.4 a 30 nG sobre uma
distancia comovel de 1 Mpc, dependendo do espectro de poténcia do campo mag-
nético. Em uma escala de 100 Mpc, o campo médio precisa ser menor que 0.7 nG

para qualquer espectro de poténcia (Kahniashvili et al. 2008).
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2.2.9 Vinculos com Nucleossintese Primordial

A existéncia de campos magnéticos nos estagios iniciais do Universo tem efeitos
tanto na sua taxa de expansao, quando na estatistica dos processos de decaimento
[, principalmente através da modificacao da distribuicao estatistica dos elétrons e
positrons. Vinculos oriundos da nucleossintese primordial restringem estes campos
magnéticos para valores de B < 10'2G, com comprimentos de coeréncia 10 < L <

10" ¢m comoveis (Grasso & Rubinstein 1996).

2.3 Candidatos a Campos Magnéticos Primordiais

2.3.1 Mecanismos Astrofisicos
Bateria de Biermann

O termo de bateria de Biermann surge na equacao de inducao magnética,
quando temos gradientes nao paralelos de densidade e pressao (Vp x Vp # 0).
Gnedin, Ferrara & Zweibel (2000) investigaram a geracao de campos magnéticos
devido este mecanismo em frentes de ionizagao cosmologicas, usando simulagoes
da reionizagao, ocasionadas por estrelas, em protogalaxias. Eles consideraram dois
mecanismos: 1) a fuga da frente de ionizagao das protogalaxias; e 2) a propaga-
¢ao das frentes de ionizagao através da filamentos neutros de alta densidade. O
primeiro mecanismo ocorre antes da sobreposicao das regides ionizadas (z ~ 7),
enquanto o segundo mecanismo continua a funcionar apés esta época. Em sua
simulacao, eles acharam campos médios de ~ 107!® G, para objetos com massa

10° — 101°M, . Subramanian et al. (1994) sugeriram que o mecanismo de Bier-

M. = Massa solar
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mann poderia ocorrer em frentes de ionizagao se propagando através de flutuagoes
de densidade. Eles estimaram campos de 1072 G, com comprimento de coeréncia

de varios kpc.

Criacao de Campos Magnéticos por Explosoes de Supernovas Primor-
diais

Explosoes primordiais de supernovas poderiam ser a origem dos campos magné-
ticos no universo (Miranda & Opher 1996, 1997; Miranda, Opher & Opher 1998).
Neste cenario, Miranda, Opher & Opher (1998) acharam campos de 4 x 1071°G,
com comprimentos de coeréncia da ordem de 100 kpc. Entretanto, seu mecanismo
supoe que a maior parte do fluxo magnético seja formada por objetos de massa
~ 10°M, em z =~ 300, em desacordo com modelos cosmolégicos de formacao dos

primeiros objetos, onde as primeiras estrelas teriam se formado por volta de z =

65, (Naoz et al. 2006).

Origem de Campos Magnéticos por Jatos Extragalacticos

Daly & Loeb (1990) e Jafelice & Opher (1992) sugeriram que a magnetizagao
do meio intergalactico poderia ser resultado da corrente elétrica carregada pelos
jatos extragalacticos. Estes jatos seriam gerados por niicleos ativos de galaxias
em alto z. Campos magnéticos gerados por estas correntes seriam da ordem de ~

1078G sobre regides coméveis de alguns Mpec.

Campos Magnéticos Gerados por Perturbagoes Cosmolégicas

Takahashi et al. (2005) estudaram perturbagoes cosmolégicas, considerando a

evolugao do plasma com 3 componentes: elétrons, protons, e fotons. Eles anali-
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saram os termos de colisao entre elétrons e fétons e consideraram a possibilidade
dos mesmos poderem induzir campos magnéticos da ordem de 10~ G sobre uma

escala comével de 10 Mpc na época do desacoplamento da matéria com radiagao.

2.3.2 Mecanismos Oriundo de Transicoes de Fase no Uni-

verso Primordial
Campos Magnéticos Gerados na Transicao de Fase Quark-Hadron

Um possivel cenario de geragao de campos magnéticos foi proposto por Quash-
nock et al. (1989). Campos elétricos seriam criados atras das frentes de choque
devido a expansao de bolhas geradas pela transicao de fase quark-hadron. Como
conseqiiéncia das diferentes equagoes de estado para as componentes barionicas e
leptonicas, um forte gradiente de pressao seria produzido pela passagem da onda
de choque, dando origem ao campo elétrico radial atras da onda. Quashnock et

al. (1989) estimaram campos elétricos com intensidade de

€ 0 kTQHpT 100em \ keV
Ee1s(—) (= 2.4
cb=15 (0.1) (0.1) (150M6V) ( I ) cm (2.4)

onde € é a razao de densidade de energia entre os dois fluidos, 6 = (IAp/p), Ap é o

gradiente de pressao e [ é a distancia média comdvel entre as regioes de nucleagao
das bolhas. Eles sugeriram que campos magnéticos seriam produzidos nas regioes
de colisao entre estas frentes de choque, dando origem a turbuléncia e vorticidade
da ordem de [. Eles encontraram campos magnéticos de tamanho comoével de ~ 1

UA? com uma intensidade atual de ~ 2 x 107" G. Seguindo a mesma idéia de

21 UA = 1.49598x 103 cm
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campos magnéticos gerados na época da TFQH, Cheng & Olinto (1994) estimaram
campos magnéticos de ~ 10716 G na época atual, com comprimentos de coeréncia

de ~ 1 pc. Em escalas galacticas, estes campos teriam o valor atual de ~ 1072° G.

Campos Magnéticos Gerados na Transicao de Fase Eletrofraca

A transicao de fase eletrofraca poderia gerar campos magnéticos primordiais
(Baym et al. 1996; Sigl et al. 1997). Durante esta fase, ocorre a quebra de simetria
de calibre do grupo eletrofraco SU(2);, x U(1)y para o grupo eletromagnético
U(1)gy. Teriamos o plasma com um resfriamento rapido abaixo da temperatura
eletrofraca, ~ 100 GeV. As bolhas geradas por esta quebra de simetria iriam
nuclear e expandir preenchendo o Universo. O tipico tamanho comével do raio de
Hubble neste época era Ly ~ 10 cm com temperaturas Ty ~ 100 GeV. O tamanho
comével das bolhas seria de Lg = fzLp, que seriam criadas com fg ~ 1072 — 1072

(Baym et al. 1996). O campo magnético gerado nesta fase seria da ordem de

2
B =~ (47e) VA (Tpw ) T2y (“w“”) ~ (7 x 102 — 2 x 1024)G, (2.5)
C

onde € = g.aTiy /2 ~ 4 x 101GeV fm™ é a densidade de energia na época da

transicao eletrofraca (Widrow 2002).

Campos Magnéticos Gerados Durante a Inflacao

A inflagao pode naturalmente produzir efeitos em escalas muito maiores que
o horizonte de Hubble (Turner & Widrow 1988). Se flutuagoes eletromagnéticas
fossem amplificadas durante a inflacao, apareceriam hoje como campos magnéticos

com grande escala de coeréncia. Vérias maneiras de quebrar a invariancia conforme
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e gerar estes campos foram propostas. Turner & Widrow (1988) consideraram

trés possibilidades:

1. Introduzindo um acoplamento da forma RA,A* ou R, A*A* onde R ¢é o
escalar de Ricci, R, o tensor de Ricci, e A* é o campo eletromagnético. Estes
termos quebram a invariancia de calibre e dao aos fétons uma dependéncia
efetiva da massa com o tempo. Turner & Widrow (1988) mostraram que
para uma escolha razoavel de parametros, tal mecanismo poderia gerar os

campos magnéticos galacticos, sem a necessidade do dinamo galéctico;

2. introduzindo termos da forma R, . F* F A / m? ou RF™F,

w, onde m ¢é al-

gum escalar de massa e F o tensor eletromagnético. Este mecanismo pode

dar conta apenas de um campo primordial muito pequeno;

3. acoplando o féton a algum campo carregado, que quebra a invaridncia con-

forme.
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Capitulo 3

Criacao de Campos Magnéticos no

Universo Primordial

3.1 Funcoes de Correlacao

Qualquer quantidade fisica caracterizando um sistema macroscopico em equi-
librio pode sofrer desvios em seu valor médio. Estes desvios sao denominados
flutuacoes desta quantidade fisica e dependem da temperatura e outras proprieda-
des macroscopicas do sistema. As flutuacoes do nosso sistema podem ser descritas
pelas fungoes de correlacao. Estas fungoes definem os valores médios dos produ-
tos das flutuagoes de uma ou varias quantidades do nosso sistema em diferentes
pontos do espaco e do tempo. Esta média é feita sobre todos os estados quanticos
do sistema e sobre toda as distribuigbes estatisticas destes estados. Se o meio
for espacialmente homogéneo podemos definir estas flutuacoes definindo um vetor

(j(r,t)) = 0, distribuido continuamente no espago. A fungao de correlagao das
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componentes j; e j; do vetor j sera

(Ji(r1,t1)7(ra2, t2)) = (Gidi)rets (3.1)

onder =71y —r; et =1ty —t;. As componentes de Fourier de (j;7;)rt podem ser

assim escritas,

(Jidj)k / dt / dre ™ TG ) e (3.2)
(Jidi)rt /dw/dkelkr “"t (Jidi ) kws (3.3)

onde (J;j;) ke ¢ a distribuigao espectral da fungao de correlagdo. Podemos relaciona-

la com a média do produto das componentes de Fourier,

(1 (e, w)j5(k W) = 2m)* (jujhed(k — K)d(w —w), (3.4)

onde o indice T denota o conjugado hermitiano®.

Podemos definir a funcao de correlagao espacial, ao avaliar a fungao de corre-

lacao em um mesmo instante de tempo,

(Ji(r1,8)3j(r2, 1)) = (Jigj)e- (3.5)

A componente de Fourier desta funcao de correlagao espacial é dada pela integral

em todas as freqiiéncias,

YA aplicacio 1 em um dado operador, representa a composicio das operacdes conjugacio
complexa e transposi¢ao da matriz representada por este operador.
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(Jidj) = %/dw<jijj>kw- (3.6)

De forma analoga podemos definir a funcao de correlacao temporal como a

média avaliada em uma dada regiao do espago em diferentes instantes de tempo,

(Ji(r, t1)ds(r, t2)) = (Gidj)es (3.7)

cuja componente de Fourier é dada por

. 1 .
i = G / Ak (i, (3.8)

3.2 Teorema da Flutuacao Dissipacao

O teorema da Flutuacao-Dissipacao relaciona a distribuicao espectral das flu-

tuagoes com as propriedades dissipativas do meio (dedugao completa no apéndice

A).

(Jidj)kw = ml[%j(wa k) — ajj(w, k)], (3.9)

onde «;; ¢ denominado tensor resposta, que define a reacao do sistema as flutuacoes
em torno do equilibrio.

Em um plasma isotrépico, a fungao resposta «;; pode ser escrita como,

aij(w, k) = k—;&l(%k) + (5@' — k—;) ay(w, k). (3.10)

Os coeficientes transversais «; e longitudinais o; relacionam-se com as permis-
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sividades dielétricas transversal €; e longitudinal ¢; do plasma,

ay(w, k) = Z—Wu —(2)%, (3.11)
(e, k) = Z—W% (3.12)

onde ¢ = kc/w.
Se tivermos isotropia, as flutuagoes longitudinais e transversais sao mutua-
mente independentes. As componentes da corrente transversal e longitudinal, sao

relacionadas aos campos elétricos através da relagoes

i, k) = %El(w,k), (3.13)
ji(w, k) = %(1 — E,(w,k). (3.14)

A distribuicao espectral das flutuacoes de corrente pode ser obtida substituindo

as equagoes (3.11) e (3.12) na equacao (3.9),

. 1 hw?
<]i]j>kw = %m X
kik; Ime kik; k2c? Ime,
. 8 — —2) (1 — 2 . (3.15
[ k2 |€l‘2 +( J L2 )( w2 ) |€t_ kj;:?‘z ( )

O primeiro e segundo termos descrevem as flutuacoes das correntes longitudinais e
transversais respectivamente. Usando a equagao da continuidade, 0p/0t +V - j =
0, podemos relacionar as flutuagoes de densidade de carga com as flutuagoes de
corrente longitudinais. No caso isotrépico temos

oK h Imeg
<p >kw - %em/kBT ] ‘€l|2 .

(3.16)
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Usando a equagao (3.14), obtemos a seguinte expressao para a distribuigao espec-
tral da intensidade de flutuagoes do campo elétrico (Kubo 1957; Akhiezer et al.
1975; Sitenko 1967; Rostoker et al. 1965; Dawson 1968):

h

1 i -1 —1x
k2 (kik;
Eij(w,k) = k—éel(w,b) + (65 — T;et(w,k)) , (3.19)

onde €;;(w, k) é o tensor dielétrico do plasma. Da lei da Faraday temos B = ck/w X

E e junto com k = kX, encontramos as flutuagoes magnéticas perpendiculares B,

e Bs,

<BSQZIM a %eﬁw/ka —1 Ci]f (Agg — Ass™), (3.20)
e

<B8§7ikw a %ehw/k:LT —1 CZZQ Ay — Ay, (3.21)

onde os subscritos 1, 2 e 3 referem-se a x, y e z. As flutuacoes totais do campo
magnético sao
(B, 1 h k>

S = gaar 1 o e A — AnT AT, (3.22)

Com o intuito de obter A;;(w, k) das equages de movimento do plasma, utilizamos

um modelo de multifluidos para o plasma,

dv,,

ma% = e E — namyva, (3.23)
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onde « é a espécie da particula e 7, é a freqiiéncia de colisao das espécies a. A

transformada de Fourier da equagao (3.23) ¢ dada por

— WMV = €l — 1M Va,

o qual gera uma corrente j,,

u)2

P L — )
o = i (i + 1)

(3.24)

(3.25)

Podemos escrever a corrente j, em termos do tensor de susceptibilidade magnética

Xaij € do campo elétrico £, tal que
Jai = —1WXaij(WK) Ej(wk).
O tensor dielétrico é dado por

eij(wk) = 5ij + 47T Z Xaij7

2
wk wpa

dryes = ——2 4.
T Xaij w(w +in,) 7

Podemos assim, escrever o tensor dielétrico da forma

w2

eij(w, k) = 5ij — Z m(g

(3.26)

(3.27)

(3.28)

onde w,, ¢ a freqiiéncia de plasma de uma dada espécie . Vamos considerar

um plasma de elétrons e positrons, pois estamos interessados em avaliar estas

flutuacoes no Universo primordial quando a temperatura era T ~ 1 MeV. Neste
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plasma de elétrons e poésitrons a freqiiéncia de plasma dos elétrons é igual a dos

POSItIONS, Wpe+ = Wpe— € Ne+ = Ne— = 1. A equagao (3.28) torna-se entao

u)2

€ij(w, k) = dij — m@j, (3.29)

onde wy = w2, +w? . Temos que 7. ¢ a fregiiéncia de colisdo de Coulomb, para
elétrons 7, = 2.91 x 10750, In AT3/2 (eV)s~!, onde n, é a densidade de elétrons e
In A = Indmn.A% é o logaritmo de Coulomb. Para o caso de um plasma de elétrons
e protons ap6s a nucleossintese primordial, 7, = 4.78 x 107 #¥n, T=%2In A (eV)s~ 1.

Obtemos entao

w2

L= w(w-{l:in) 0 0
W2
Aij = 0 I 0 . (3.30)
212 w2
0 0 L - w2 w(w-lp—in)

Podemos escrever as flutuagoes de campo magnético no espaco de freqiiéncia

w e numero de onda k, como funcao da temperatura

<BQ>k‘w _ 2hw 2
8T T ”
k2c?
(W? +nHktct + 2w (w2 — w? = N?)k2c2 + [(w? — w2)? + n2w?w?’

(3.31)

(Tajima et al. 1992; de Souza & Opher 2008). Para um plasma primordial onde

efeitos relativisticos sao importantes fazemos a associacao w, — wp/ NGt onde

v=1/y/1—v2%/c? & o fator de Lorentz.
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3.3 Espectro de Freqiiéncia dos Campos Magnéti-
cos

A equagao (3.31) tem um limite bem conhecido, se fizermos n — 0 e w, — 0
(um limite onde nao ha plasma), chegamos na equagao para um corpo negro no

Vacuo

(B _ /dk<32>k“ - th @ (3.32)

1
87 8 2 ehw/ksT — 1 37
ou seja, a presenca do plasma modifica as flutuacoes magnéticas. Desejamos ini-
cialmente encontrar o espectro de flutuagoes em fungao da frequéncia (B?),. In-

tegrando a equagao (3.31), obtemos

B _ 1w 2 (“’pe)?’/wdag _ , (3.33)
8m w2 efw/ksT —1w2 \ ¢ 0 (W2 4+ n?)zt + ..

onde & = ke/wpe, w = w/wye € = n/wy. Note entretanto, que esta equagio

diverge para altos nimeros de onda. Esta divergéncia ocorre, pois a analise feita

¢ baseada em equagdes classicas, e para nimeros de onda muito grandes (ou pe-

quenos comprimentos de onda) os efeitos das colisionais tornam-se importantes e

a descricao de fluido torna-se falha.

Considere uma onda eletromagnética se propagando no plasma. A relagao
de dispersao das ondas é fortemente dependente dos efeitos coletivos do plasma.
Ondas de menor comprimento de onda sao menos afetadas pelo plasma. Se ela
tiver um comprimento de onda muito menor que a escala de colisao ~ c¢/w,, ird
viajar pelo plasma como se estivesse viajando pelo espago vazio. Como vimos

anteriormente, o espectro para freqiiéncias muito maiores que w,, tende ao espectro
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de corpo negro. Entao podemos considerar o limite de alto nimero de onda fazendo

1n — 0, obtendo desta forma

(B?)xw 2hw 0o o w(w? — 2k? — %2;) 1
% 1wpk o CRETE 7= R (3.34)
Integrando a equagao (3.34) sobre 4wk?dk de 0 até oo, obtemos
(B*)o _ kgT / wy 2 1 h 2 23
=50 —— ah dk — W22 (335
3T 2m (W) w2 + 2k ™ 23 ehw/ksT _ | (W —w,) ( )

Podemos dividir a equagao (3.33) em duas partes, uma de 0 até ke (Tew =
Eeyrc/wpe), € outra de ke, até oo, onde na primeira parte mantemos 7, pois os efeitos
colisionais sao importantes para baixas freqiiéncias como discutimos anteriormente.
Para a segunda integral podemos tomar n — 0, visto que os efeitos colisionais sao

despreziveis. Obtemos assim

/

e B GO T

8T 72 (hwpe /kpT)w’ _ 1 - D v
Mw? —w )% w03
p pe . 912 2
27 [efwpe/kBT — 1] ( c ) O(w m), (3.36)

onde © ¢ a funcao degrau de Heaviside?. Note que a divergéncia para w — 0 foi

+

removida,
B2, ho' \3 1 [Ten 2kpT e\ 3
lim< ) = . 2<wp) —,/ dr = 1/9 <wp> Teut-
w—0 8T n2(eMwpew’ /kT — 1) c/ nJ 20 Wpe \ €

(3.37)

A escolha de x.,; é feita de forma a termos uma juncao suave entre o espectro no

0 se <0
20(z) =} 1 se z=0
1 se >0
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limite de baixas freqiiéncias e o espectro de corpo negro para altas freqiiéncias.

Teremos entao que keyr ~ wpe/c(Teu ~ 1).

Da mesma forma, integrando a equacao (3.31) sobre w, teremos o espectro em

k,

<B2>k i kBT 1 4 h k202
st 2 |1+ k22wl @Ry (W2 + k2c2)1/2 |

(3.38)

o primeiro termo da equagao (3.38), surge apenas na presenca de um plasma sendo
mais importante no regime de pequenos numeros de onda k. O segundo termo
corresponde a radiacao de corpo negro modificada pela presenca do plasma. No

limite de A — 0, temos a lei da equiparticao,

_Be (3.39)

O espectro de freqiiéncia proximo de w = 0, (onde os efeitos de plasma sao rele-

(B%o—o 3 \/5 wy\ 3
S =g\t () (3.40)

vantes) é dado por

Isto significa que as flutuagoes magnéticas sao proporcionais a temperatura e

. 3/2 - .
a densidade (ne/ ) do plasma. Estas flutuagoes nao sao importantes em plasmas
atuais, devido a baixa temperatura e densidade, contudo no Universo primordial

podem ser bastante significativas.
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3.4 Evolucao das Flutuacoes Primordiais

Como vimos anteriormente, o plasma primordial pode ter flutuagoes magnéti-
cas significativas. Estas flutuagoes, também chamadas bolhas magnéticas, surgem
e decaem espontaneamente a todo instante. Estas pequenas bolhas podem entre-

tanto coalescer em bolhas maiores em um processo de auto-organizacao.

Podemos analisar este processo de ponto de vista de uma equacao de Bolztmann

para um espaco em expansao,

8nl- T;
5~ o2 + 3Hn; + n;i_1(nvo), (3.41)

onde consideramos a formacao de uma estrutura composta por ¢z bolhas magnéticas,
sendo n; a densidade de bolhas em uma estrutura de ordem 7. Na equagao acima,
7 €& o tempo de vida da bolha, ¢ sua secao de choque, v a sua velocidade média
da bolha e H ¢ o parametro de Hubble. Como estamos interessados em analisar a
evolugao destas flutuagoes, ao longo da expansao do Universo, todas as quantidades
consideradas sao comoveis. Utilizamos o modelo cosmologico padrao AC DM (mais
detalhes no apéndice C) para evoluir nossas equagoes. Neste caso o parametro de

Hubble pode ser escrito da forma

H(z) = Hyr/Qmo(1 4 2)3 + Qp + Qo1 + 2)4, (3.42)

onde Hy = T2kms 'Mpc™!, ¢ a constante de Hubble, Q,, = 87Gp/3H? = 0.28
(parametro de densidade da matéria), Q4 = Ac?/3H? = 0.72 (parametro de den-
sidade do vacuo), Q, = 327rGoT/3H?c* (parametro de densidade da radiagao). O

indice 0 refere-se as quantidades medidas hoje, z=0, (Weinberg 2008).
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Consideramos flutuagoes de campo magnético criadas no plasma primordial
imediatamente apos a transicao de fase quark-hadron. Consideramos um plasma
de elétrons, positrons e fotons apos a TFQH.

As flutuacoes eletromagnéticas em nosso plasma primordial podem ser dividi-
das principalmente em duas categorias: uma com grandes comprimentos de onda
(k < wpe/c) e proximas da frequéncia zero (w < wye) € outras com comprimentos
de onda bem pequenos (k > w,./c) e frequéncia bem maior que wy.. Os modos
k < wpe/c sao significativamente modificados pelo plasma.

Podemos estimar a intensidade dos campos magnéticos para um dado compri-

mentos de onda A,

(B*)\/87 = (kgT/2)(47/3)\ 2, (3.43)

para A = 2mc/wy,
((B*)),)Y? = 1.4 x 1072[n/(10%em®)** [T/ (10* K)]/*G. (3.44)

Intuitivamente podemos interpretar este teorema, imaginando que um certo
modo individual do campo, decai por algum efeito dissipativo, aumentando a ener-
gia das particulas e excitando outros modos. Este processo se repete gerando uma
certa quantidade de flutuacoes relacionadas a dissipagao do meio. Imagine elétrons
se propagando no plasma. Eles podem contribuir para as flutua¢ées de corrente
devido a sua caracteristica colisional. Flutuacoes eletromagnéticas serao induzidas
por estas flutuagoes de corrente. Entretanto as componentes de baixa freqiiéncia
nao se propagam no plasma. Logo, isto ird gerar um amortecimento nas flutuagoes

do campo. O tempo de vida destas flutuagoes é relacionado ao tempo de colisao
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(ou a algum mecanismo de dissipagao cinética) caracteristico do meio.

Podemos escrever a relagao de dispersao pra estes modos da forma (Tajima et

al. 1992)

w2

s A} 4
w c T+ inje 0 (3.45)

No limite de baixas freqiiéncias a equagao (3.45) torna-se:

kQ 2
w= inw—g. (3.46)

p

O tamanho espacial A das flutuacoes de campo magnético é relacionado com 7, o

tempo de vida da flutuacao, por

A1) = 27T£(776T)1/2, (3.47)

Wp
(Tajima et al. 1992). O tamanho médio destas flutuagoes ¢ dado por

JAUB /)y T

A= NI (c/wp). (3.48)

Usando o modelo de Tajima et al. (1992). Noés assumimos que estas flutuagoes
podem ser descritas por uma bolha de tamanho \ aproximada por um dipolo

magnético com intensidade do campo dada pela equagao (3.43).

As bolhas magnéticas estavam na temperatura do plasma e colidiam e coa-
lesciam em um tempo dado por tew = A /Vpup, onde vy € a velocidade térmica
da bolha. O tempo de coalescéncia t.,, foi calculado, mostrando-se menor que o
tempo de vida 7 das bolhas no Universo primordial. Ele era de ~ 10~°s instantes

ap6s a TFQH em t ~ 10* s ap6s o big bang. Antes do campo magnético se dissi-
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par, as bolhas podiam coalescer uma com a outra. Bolhas maiores foram formadas
com tempo de vida 7 o< A2, bolhas maiores vivem mais e tém maior possibilidade
de colidir com outras, ocorrendo preferencialmente a formacao de grandes bolhas.

Iniciamos nossos céalculos imediatamente apos a TFQH e continuamos até z
~ 10 (~ 10% anos apo6s o big bang), quando as galaxias comecam a se formar.
Estes campos magnéticos foram amplificados adiabaticamente quando a matéria
barionica colapsou formado as galaxias.

Embora a densidade de energia dos dipolos magnéticos vizinhos seja da mesma
ordem da densidade de energia do campo magnético médio quando eles nao estao
a uma distancia curta um do outro, a densidade de energia magnética cresce apre-
ciavelmente quando os dipolos vizinhos se aproximam. Como o campo magnético
do dipolo é proporcional a =3, onde r ¢é a distancia entre eles, a densidade de ener-
gia magnética entre os dipolos vizinhos é proporcional a 9. Consequentemente,
a densidade de energia magnética das bolhas magnéticas adjacentes com distan-
cias de separacao muito curtas é muito maior que a densidade média de energia
magnética.

Os dipolos tendem a se alinhar devido a intensificacao da energia de intera-
¢ao magnética a uma curta distancia inter-dipolar. A taxa de interacao entre os
dipolos depende da sua velocidade. No6s usamos como velocidade caracteristica a
velocidade da massa da bolha de plasma, a qual esta em equilibrio térmico com a
temperatura do Universo em um dado desvio para o vermelho z.

Quando os dipolos estao orientados de forma oposta e interagindo, dois pro-
cessos opostos ocorrem: o alinhamento e a reconexao. Como os dipolos atuam um
no outro eles tendem a se alinhar em um tempo de giro 74, ~ 107° s instantes

apos a TFQH em t ~ 107* s, onde 74y, ¢ o tempo no qual o dipolo alinha com o
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seu vizinho devido o torque magnético. Nos temos que 7y, o< (1 /Nmag)l/ ? onde
Ninag € 0 torque magnético e I é o momento de inércia da bolha. Por outro lado,
dipolos com campos magnéticos opostos se reconectam em um tearing mode time
Trear- O MENOT Tiegr € de Troqr = 100'207;/2711%/2, onde 74 = L/vs é o tempo de
Alfvén e 7 = 47 L*/cn o tempo de difusao (Sturrock 1994). O mais curto tearing
time instantes apos a TFQH é ~ 10'° s. Assim Ty, < Tieqr pouco apos 107* s e

permanece assim por todas as épocas de interesse. A fig. 3.1 mostra 74, a fig.

3.2 mostra Ty.qr € a fig. 3.3 sua razao, no intervalo de tempo ~ 107 — 102 s.

O tempo final usado nas figuras 3.1-3.3 é de ~ 100 s. Este é o tempo no
qual o campo magnético nas bolhas necessita da idade do Universo para difundir
totalmente. A difus@ao magnética é inversamente proporcional ao quadrado do
diametro da bolha, sendo relevante apenas em instantes iniciais do nosso calculo,
quando as bolhas eram pequenas. O campo magnético inicial na bolha difunde
totalmente em um tempo 74 = 4moL? onde L é o diametro da bolha e o ¢ a

condutividade elétrica (Grasso & Rubinstein 2001).

No regime de altas temperaturas (T > 1 MeV ) nos seguimos o tratamento de
Ahonen & Enqvist (1996), que resolveram numericamente a equagao de Boltz-
mann para o Universo primitivo. Para 7" < 100 MeV eles encontraram uma con-
dutividade de o ~ 0.767". Como imediatamente apos a TFQH, a temperatura do

Universo era ~ 100 MeV, nés usamos o ~ 0.767 para T > 1 MeV.

Para temperaturas 7' < 1 MeV a condutividade pode ser aproximada por

Me o \*/?
= 4
7T AmA (Wme) ’ (349)

onde A = (1/67Y/2)(1/a*?)(m3 /n)Y*(T/m.), e o, m,, e n. é a constante de estru-
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tura fina, a massa do elétron, e a densidade do elétron, respectivamente (Jackson
1975). Para L ~ 1 U.A., 74 € igual a idade do Universo (Grasso & Rubinstein
). Em nosso modelo as bolhas alcangam o tamanho de ~ 1 U.A. em um tempo
~ 100 s. Nas figs. 3.1-3.3 Tyip € Tieqr estao tracados desde o instante da TFQH

(~ 1071s) até ~ 100 s.

O campo magnético na bolha deveria dissipar antes dela coalescer se o tempo
de difusao magnética fosse menor que o tempo de coalescéncia. Na fig. 3.4, nos
tragamos a razao entre o tempo de coalescéncia .., € 0 tempo de difusao 4.
Pode ser visto na fig. 3.4 que a razao permanece muito menor que a unidade em

tempos remotos.

Em tempos mais tardios, quando o tempo de giro magnético (i.e., o tempo para
que dipolos adjacentes se alinhem) era muito maior que o tempo de Hubble, os
dipolos magnéticos permaneceram randomicos. O instante de transi¢ao, quando os
campos randémicos comecam a existir, é z ~ 108. Nesta época, o tamanho comével
das bolhas era ~ 1 pc. De forma a explicar os campos magnéticos galacticos com
este modelo, nés precisamos avaliar o campo sobre a escala de uma protogalaxia,
~ 200 kpc (~ 2Mpc combveis em z = 10), que sofreu um colapso gravitacional no

processo de formagao das galadxias até a escalas de ~ 30 kpc.

O campo magnético na bolha diminui adiabaticamente com a expansao do

Universo. Uma vez que o fluxo é conservado, noés temos

By

)
CL2

B= (3.50)

onde a ¢ o fator de escala cosmico. Podemos avaliar o valor de a resolvendo a

equagao a(t)/a(t) = H(t) (Weinberg 2008).
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Nas figs. 3.5 e 3.6, n6s mostramos a evolu¢ao do tamanho das bolhas como
funcao do tempo, desde imediatamente apés a TFQH em t ~ 107% s até o z ~ 10
no instante ¢ ~ 106 s. Inicialmente, o tamanho das bolhas aumenta rapidamente,
como mostrado na fig. 3.5. Neste grafico, nés observamos o tamanho fisico da
bolha aumentando desde 1078 cm em ¢ ~ 10~* até 1 cm em um tempo de 1077 s.
Ela continua a aumentar nesta taxa até alcancar o tamanho de ~ 107 cm. A taxa
de crescimento entao diminui, como mostrado na fig. 3.6. Em z ~ 10°® (¢ ~ 3000s),

o tamanho fisico da bolha era ~ 10" ¢m (i.e., um tamanho comovel ~ 1 pc).

Podemos escrever a média do campo magnético em escalas escalas cosmologicas
usando a andlise utilizada por Grasso & Rubinstein (2001). O valor médio do
campo magnético de tamanho » em um dado instante de tempo t sobre uma regiao

de tamanho L é proporcional a (r/L)?, onde podemos ter p = 1/2, 1 ou 3/2,

<B(Lat)>rms = By <%> <%> . (351)

Se nos estamos interessados em uma média volumétrica de uma distribuicao randé-
mica de dipolos em uma esfera de diametro L, e cada dipolo é uma célula de di-
ametro r, o campo magnético médio é proporcional a (r/L)%? com p = 3/2 na
equacao (3.51) (Widrow 2002). Entretanto, se nos estivermos interessados em um
campo magnético médio na linha de visada, sentido por particulas de raios césmi-
cos ou fotons (i.e. nas medidas de Rotagao Faraday) o campo magnético médio é

proporcional a (r/L)Y2, com p = 1/2 na equagio (3.51).

Uma discussao detalhada de procedimentos de média de campos magnéticos
foi feita por Hindmarsh & Everett (1998). O campo magnético nas bolhas como

funcao do tempo é mostrado na fig. 3.7. Na fig. 3.8, a evolucao da média volu-
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métrica e na linha de visada sobre uma distancia comoével de ~ 1 Mpc é mostrada
como fungao do tempo desde ¢ ~ 3 x 10% s até z ~ 10 (~ 10%s). A tabela
(3.1) mostra o crescimento do campo magnético em nosso modelo e o tamanho
das bolhas até z ~ 10. O z de equipartigdo na tabela (3.1) foi obtido da relagao
(14 z¢) = 2.3 x 10%Q,,h* (Padmanabhan 1993). A tabela (3.2) mostra o cres-
cimento do campo magnético médio na linha de visada sobre o tamanho comével

de uma protogalaxia L ~ 1 Mpc.

3.5 Consideracoes

Um campo magnético médio nao desprezivel pode ser importante na formacao
das primeiras estrelas e na reionizacao do Universo. A formagao dos primeiros
objetos marca a transformacao do Universo de um estado inicial suave até o estado
atual de aglomeracoes. Em modelos cosmologicos usuais, as primeiras fontes de
luz comecam a se formar em z ~ 30 e reionizaram a maioria do hidrogénio do
Universo por volta de 6 < z < 14 (Barkana & Loeb 2001; Cooke et al. 2009).
Em geral, se tem achado dificuldades em reionizar o Universo com uma func¢ao da
massa inicial de Salpeter para as primeiras fontes estelares formadas por flutuagoes
padrdo no espectro de matéria escura (Cen 2003; Fukugita & Kawasaki 2003;
Ciardi et al. 2003; Somerville & Livio 2003; Haiman & Holder 2003). Campos
magnéticos primordiais produzem flutuagoes adicionais nos barions pela forga de
Lorentz (Tashiro & Sugiyama 2006). A tensdo magnética ¢ mais efetiva em escalas
pequenas onde o emaranhamento dos campos magnéticos é grande. Tashiro &
Sugiyama concluiram que fétons ionizantes das estrelas de Populacao 111 formadas

em halos escuros poderiam facilmente ter reionizado o Universo por volta de z
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~ 10 — 20, considerando que a intensidade do campo magnético atual é By ~ nG
em uma escala comovel de ~ 0.1 Mpc. Uma forca de Lorentz relevante no colapso

da matéria bariénica é proporcional a
- o L B?
v-wx&@meﬂN—zE (3.52)

Assim, Tashiro & Sugiyama (2006) encontraram que o valor de F' ~ 10~%G? /pc?
¢ importante na formagao dos primeiros objetos. Em nosso modelo a valor atual
do campo magnético médio sobre uma escala comével L é By ~ 0.1uG (L(pc))~3/2.
Nos temos entao F = [107*/L?|G?/pc*. Obtemos o valor de F igual ao de Tashiro
& Sugiyama com L ~ kpc. Noés achamos que uma regiao comoével L ~ kpc em
nosso modelo produz uma for¢a de Lorentz que pode ser importante na formacgao
das primeiras fontes estelares e na reionizacao do Universo. Este comprimento é
maior que o comprimento magnético de Jeans. Seus respectivos numeros de onda,
dados por Tashiro & Sugiyama (2006), sdo kyy ~ 32Mpc'By*(nG) e k. ~
102Mpc~ 1By ' (nG). Colocando nossa média volumétrica do campo magnético By
sobre L ~ 1 kpc nestas expressoes, nés obtemos kyy ~ 10kpe™ e k. ~ 34kpc1.
Deve ser notado que uma esfera de didmetro comével ~ 1 kpe contém uma massa

~ 103M,, para o modelo cosmolégico adotado.

Em z = 10, a intensidade do campo magnético na bolha cujo tamanho comoével
é¢ ~ 1 pc era ~ 9uG. Tomando a média na linha de visada sobre uma escala
comovel de 1 Mpe (~ 100 kpc em z ~ 10), o campo magnético médio em z = 10
era 9 x 107 uG. No colapso de uma regiao comével de 1 Mpc em z = 10 em uma
galaxia (tamanho comovel ~ 30 kpc), o campo é amplificado para ~ 10uG. Isto

indica que os campos magnéticos criados imediatamente apos a TFQH podem ser

41



CAPITULO 3. CRIACAO DE CAMPOS MAGNETICOS NO UNIVERSO
PRIMORDIAL

a origem dos campos magnéticos da ordem de ~ uG observados em galaxias em

alto e baixo desvio para o vermelho.
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Thip (S)

1(s)

Figura 3.1: Evolugao do tempo de giro 74, (s) das bolhas magnéticas em funcao

do tempo t(s).
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Figura 3.2: Evolugao do tempo de reconexao 7., (s) das bolhas magnéticas em
funcao do tempo t(s).
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Figura 3.3: Razao entre o tempo de giro 74, € o tempo de reconexao Tieq, das
bolhas magnéticas em funcao do tempo t(s).
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Figura 3.4: Razao entre o tempo de coalescéncia 7., € o tempo de difusao das
bolhas magnéticas 4.
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Figura 3.5: Evolugao inicial do tamanho fisico das bolhas magnéticas, criadas
imediatamente ap6s a TFQH, como funcao do tempo, t = t, + At, para to = 1074
s, e 0 < At(1078s) < 10.
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Figura 3.6: Evolucao do tamanho fisico das bolhas magnéticas em funcao do tempo
t, a partir de ~ 0.1s.
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Figura 3.7: Evolugao da intensidade do campo magnético B(uG) nas bolhas, criado
imediatamente apos a TFQH, em fungao do tempo t(s).
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i 10" 10" 10
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Figura 3.8: Evolugdo da média do campo magnético B(uG) ao longo da linha de
visada, sobre uma regiao comovel de ~ 1 Mpc como fungao do tempo t(s), desde
t ~3x10%satée t ~ 10 s (2 ~ 10), quando surgiram as primeiras galéxias.
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Tabela 3.1: Tamanho e intensidade das bolhas de campo magnético.

Epoca B (uG) z t (s) L (cm)
Logo apos TFQH | 10% 6 x 10! 10~* 10712
Aniquilacao e"e™ | 10'8 1010 1 108
Nucleossintese 10 | 108 —10° | 1 — 500 1010
Equiparticao 2 x 10° 3600 102 | 3 x 10*
Recombinacao 2 x 10? 1100 8 x 10*? 10t
Protogalaxias 9 ~ 10 101° 10%7

Tabela 3.2: Média do campo magnético na linha de visada.

Epoca B (uG) z t (s) L (cm)
Equiparticao 104 3600 1012 10'8
Recombinac¢ao 300 1100 | 8 x 1012 | 4 x 10*2
Protogalaxias | 9 x 1073 | ~ 10 | 10'6 10%

ol
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Capitulo 4

Origem dos Campos Magnéticos

(zalacticos

A existéncia dos campos magnéticos galacticos foi primeiramente inferida por
(Alfvén  1937a,b) e (Fermi 1949), devido as propriedades dos raios cosmicos.
Esta inferéncia foi posteriormente confirmada por dados observacionais de Hiltner
(1949) e Hall & Mikesell (1949). Observagoes indicam que nossa galéxia possui
campos magnéticos com uma componente de grande escala (=~ kpc) com intensi-
dades de vérios uG. Observamos também campos magnéticos com intensidades e
escalas de coeréncia similares em outras galaxias (Kronberg 1994; Beck 2008).
Tradicionalmente, a explicacao tedrica para os campos magnéticos galacticos foi
abordada utilizando-se a teoria de dinamo de campo médio (Parker 1979; Kuls-
rud & Zweibel 2008; Steenbeck et al. 1966). A idéia essencial é avaliar a média
volumétrica do campo magnético sob duas hipoteses. Primeiro nés assumimos
que o campo semente inicial é pequeno, e entao durante os estagios iniciais de

sua evolugao, o campo magnético é fraco e nao exerce influéncia nos movimentos
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hidrodinadmicos. As forcas de Lorentz podem entao ser negligenciadas e o campo
magnético considerado passivo, gerando a chamada aproximagcao cinematica. Em
segundo lugar os campo magnéticos em grandes escalas sao considerados muito

mais intensos que qualquer flutuagao em pequena escala.

Ao longos dos anos, um dos mais populares mecanismo de amplificacao de
campos magnéticos sementes em discos galacticos é o dinamo o — 2. Faremos
uma breve revisao sobre este mecanismo e algumas criticas feitas a ele. Vamos
analisar como dinamos em pequena escala poderiam amplificar de forma mais
eficaz nossos campos sementes. Este mecanismo possui uma taxa de amplificagao
bem maior que o dinamo em larga escala. Utilizamos esta analise, introduzindo
como condicao inicial, os campos magnéticos previstos por nosso modelo baseado
no TFD (de Souza & Opher 2008). Estudamos como estes campos sementes

poderiam explicar os campos magnéticos observados em galaxias.

4.1 Dinamo o —

Faremos uma breve revisao sobre a teoria de dinamo de campo médio, introdu-
zida inicialmente por Steenbeck et al. (1966). Consideramos um campo magnético
inicial fraco o suficiente, tal que os movimentos no plasma possam ser considera-
dos independentes deste campo magnético (também chamado limite cinematico).
Podemos avaliar a evolucao do nosso campo magnético através da equacao de
inducao,

0B

B _guivxB)+ 1 vB (4.1)
ot A ’ ‘
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Podemos negligenciar o termo de resistividade, como podemos ver com uma simples
andlise dimensional. Se fizermos a aproximagiao de V?B como B/L? e definirmos
o tltimo termo como B/t 4., podemos escrever o termo de resistividade nc?/4m ~

107cm?s~! para um plasma de temperatura 10* Kelvin como
tdee ~ 1026L§Canos, (4.2)

onde L,. ¢ a escala de tamanho em parsecs e t4e. ¢ 0 tempo de decaimento. Para
uma escala L > 10 cm o tempo de decaimento efetivo é maior que o tempo
de Hubble. Logo para analise de teorias sobre origem de campos magnéticos em

galaxias, cujas escalas sao de varios kpc; o uso da equacao

%—?:VX(VXB) (4.3)

é perfeitamente plausivel.

Podemos escrever o campo de velocidades v em duas partes: uma associada
aos movimentos turbulentos randémicos dv, e outra U que descreve a parte média

e coerente. Para o caso galactico U é a rotacao diferencial da galéxia.

v=U+ov (4.4)

Podemos escrever o campo magnético como uma combinacao de um termo

médio B e uma parte randomica 6B, entao

B =B + /B. (4.5)
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Substituindo na equagao (4.3) e realizando uma média sobre os termos turbulentos,

temos

%—?:VX(UXB)—FVX(@VX(SB». (4.6)

Podemos ver o surgimento de um termo extra na equacao anterior associado
com os movimentos randdémicos. O termo devido aos campos randémicos pode ser

escrito como

(6v x 0B) = aB — 3V x B, (4.7)

onde os termos « e [ podem ser definidos da forma

a = —%<V-VXV>, (4.8)
5 = %<v2 >, (4.9)

sendo 7 ¢ o tempo de correlagdo dos movimentos turbulentos (Kulsrud 2005).
Podemos substituir estes termos na (4.7), chegando na famosa equagdo para o

dinamo « — (2

%—]? =V x (UxB)+V x (aB) + 8V°B. (4.10)

Podemos aplicar esta equacao ao disco galactico, onde podemos usar coorde-
nadas cilindricas 7, 6, z, e mantendo derivadas apenas da direcao fina do disco, z,

teremos

9B, 9 9B,

i M CLD R s

0B, 9B,

°2 = —ap+p L (4.11)
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Nos substituimos a expressao para rotacao galactica Q0 no lugar de U, onde
Q) ¢ a velocidade angular em um raio r, usamos o fato de que {2 é uma constante
¢ achamos assim a expressao d€)/dr = —§/r. Podemos descartar o termo 0,(aB;)

na equacao para By, pois este é negligenciavel em relagao a rotacao diferencial.

O procedimento usual para resolver a equagao (4.11) é olhar para os modos de
crescimento, proporcionais a €7 e resolver um problema de autovalores. As condi-
¢oes iniciais que normalmente sao utilizadas, assumem que o disco esta confinado
a uma regiao —h < z < h. Outra hipotese é que o coeficiente # é muito grande
fora do disco, e o campo magnético é tomado como zero para |z| > h. Como
conseqiiéncia, B, e By se anulam para |z| = h. Estas hipoteses sdo chamadas de
condicoes de contorno de vacuo. Estes pressupostos sao de extrema importancia

para a validade desta teoria.

Podemos ver que estas condigoes estao diretamente relacionadas & mudanca de

fluxo no disco, integrando a equagao (4.11)

+h
— aBy|™", (4.12)
—h

d [*th 0B,
— B, =
dt J_, & 0z

onde B,, By sao considerados simétricos. Podemos ver que o primeiro termo
— (0B, [0z ¢ a taxa de escape do fluxo de B, através da regiao de contorno. Devido
as condigoes de contorno para B, e By, o segundo termo ¢ nulo. Embora neste caso
as linhas de fluxo do campo magnético nao estejam congeladas no plasma, o fluxo
total dentro do disco continua satisfazendo a relagdo de conservacao (4.12). O
fluxo de By nao é conservado per se, uma vez que ele cresce conforme o fluxo de B,
se esvai, contudo isto nao muda o nimero total de linhas de forca. Estas condi¢oes

de contorno sao necessarias se imaginamos que o fluxo que alcanca as bordas
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do disco escapa instantaneamente. Contudo, é dificil imaginar que esta situacao
seja fisicamente realista. O congelamento do fluxo implica que qualquer fluxo que
escape do disco, estara imerso no meio interestelar. Logo, para o dinamo trabalhar,
uma grande por¢ao do meio interestelar precisa ser removida a cada efolding do
campo magnético. Considere que uma fracao f do meio interestelar seja removida
a cada aumento exponencial do campo magnético. Entao, se a intensidade do
campo aumenta de By até Bj, a massa do meio interestelar precisa diminuir de
My até M, = My(B1/By)~/. Para amplificarmos um campo de By, = 1076 G
para B; = 107% G com f = 1/3 deveriamos precisar de My ~ 2000M;, sendo um

processo pouco provavel de ocorrer (Kulsrud & Zweibel 2008).

Podemos obter uma idéia aproximada do tamanho de 3 no meio interestelar,
levando em conta a velocidade turbulenta randémica dv ~ 10km/s , e o compri-
mento de correlagao dvr ~ 100 pc, (Parker 1979; Ruzmaikin et al. 1988). Que
nos da 3 ~ 1.5 x 10% ¢cm?/s. Um possivel valor para altura do disco galdctico
é h ~ 300 pc, resultando em uma taxa de crescimento do dinamo da ordem de

1.5 x 10%s = 5 x 10® anos.

Para obter um campo magnético da ordem de ~ uGG' em ~ 10 bilhoes de anos,
precisamos iniciar com um campo semente de ~ 10713G. Observacoes indicam a
presenca de campos magnéticos de ~ uG em aglomerados de galdxias e galaxias
em alto desvio para o vermelho z (Perry 1994; Kronberg 1994). Isto é dificil de

explicar com a teoria de dinamo galactica o — Q) (Zweibel & Heiles 1997).

Como podemos ver, existem alguns problemas cruciais com a teoria classica o —
2, sendo necessario uma investigacao mais profunda de como um campo magnético

semente pode evoluir ao longo da formacao dos discos galacticos.
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4.2 Turbuléncia em Pequena Escala

Podemos pensar em duas escalas de atuacao dos dinamos. Podemos dividi-los
em dinamos de pequena e grande escala. Os de grande escala mostram grande
escala espacial de coeréncia. Eles também mostram um termo de alta ordem tem-
poral, onde seu ciclo em geral ¢ muito maior que a escala de tempo dos movimentos
turbulentos. Dinamos em pequena escala produzem campos magnéticos correla-
cionados em escalas da ordem ou menores que a escala de energia transportada
pelo campo de velocidade. Estes dinamos em pequena escala sao importantes por
varias razoes. Eles tém uma taxa de crescimento muito maior que os dinamos de
grande escala. Eles podem ser muito importantes em regioes onde o dinamo de
grande escala nao atua, tais como aglomerados de galaxias e galaxias elipticas,

onde os efeitos de rotacao sao despreziveis.

A dindmica das flutuacoes magnéticas pode ser melhor estudada em termos da
dindmica de suas fungoes de correlagao. Kazantsev (1968) derivou as equagoes
para as correlacoes longitudinais em um plasma isotrépico, homogéneo, assumindo
uma turbuléncia Markoviana e sem helicidade média. Vainshtein & Kichatinov
(1986) incorporou os efeitos de helicidade e derivou as equagoes para correlagdes

tanto longitudinais quando helicoidais.

Subramanian (1999) e Brandenburg & Subramanian (2000) derivaram a evo-
lugao das equacgoes para as correlacoes magnéticas, levando em conta os efeitos de
back reaction devido as forgas de Lorentz, causada pela difusao ambipolar. Utili-
zamos em nosso trabalho a abordagem discutida acima, incluindo como condigao
inicial, o campo magnético semente previsto pelo TFD. Analisamos como estes

campos podem ser amplificados pela turbuléncia gerada na regiao protogalactica.
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A equagao para evolugao do campo magnético em um gés parcialmente ionizado

¢ governado pela equagao de indugao,
(0B/0t) =V x (vx B —nV x B), (4.13)

onde B é o campo magnético, v é a velocidade da componente idnica do fluido e
n ¢ a resistividade ohmica. Os fons experimentam uma forga de Lorentz devido
ao campo magnético. Isto vai causar uma difusao em relagao aos componentes
neutros do fluido. Se as colisoes de fons-neutros sao rapidas o suficiente, podemos
assumir que a for¢a de Lorentz nos fons é balanceada pela friccao com os neutros.

Sobre esta aproximagao, a equacao de Euler para os fons torna-se

pivin(vi —vy,) = [(V x B) x B|/(47), (4.14)

onde p; ¢ a densidade de massa dos fons, v, a freqiiéncia de colisao fons-neutros
e v, ¢ a velocidade de particulas neutras. Definimos a velocidade de difusao
ambipolar vp, como (v; — v,,).

Usando a equacao de Euler para os fons e substituindo por v;, a equagao de

inducao torna-se uma equagao nao linear

%_]?:Vx[vn><B+a[((V><B)><B)><B]—nV><B], (4.15)

onde definimos

1
a= .
AT p;iVin

(4.16)

O campo de velocidade é assumido ser independente do campo magnético. Va-

mos considerar que v, tem uma componente estocastica vy, além da componente
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média vy, isto ¢ v, = vo + vyr. Uma vez que vy ¢é estocastica a equacdo (4.15)
torna-se uma equagao diferencial a derivadas parciais estocastica. Sua solucao
depende de propriedades estatisticas do campo de velocidades v.

No caso em que a velocidade turbulenta vy é isotropica, homogénea, com um
campo randdémico gaussiano de média nula, podemos definir a fungao de correlagao

de dois pontos do campo de velocidades da forma (vi(z, t)v)(y, s)) = T (r)6(t—s),

com
, - rifrj rifrj

T9(r) =Tnn {5” -3 } +Trr = + Ceyipr. (4.17)

O simbolo () representa a média sobre as velocidades estocasticas, r = |z — y],

rt =" —y', onde Trr(r) e Tyn(r) sao as correlagoes longitudinais e transversas
do campo de velocidades e C(r) representa a parte helicoidal das correlagoes de

velocidades. Se v é assumido ter divergéncia nula, entao

Tan(r) = %%(TQTLL(T)), (4.18)

com

nmmzélﬁwwwwwﬂ (4.19)

onde T7,(0) é o coeficiente de difusao turbulenta para o campo médio.

Considerando as flutuagoes isotropicas e homogéneas, podemos escrever a cor-
relacao de dois pontos para o campo magnético como,
(B (x,1) BY (y,0)) = M (1), (4.20)

onde
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- | pd %]
M = My [523 - (TZ )} + M, (“; ) + Hegpr, (4.21)
r r

(Subramanian 1999). M, (r,t) e My (r,t) sao as correlagoes longitudinais e trans-

versais do campo magnético e H (r,t) é o termo de correlagao helicoidal.

A equacao da inducao magnética pode ser escrita como uma equacao pra evo-

lugdo de My, e H (mais detalhes sobre a dedugao no apéndice B)

oM, 2.0 (, oMy, (r,t)
57 (r,t) = i (7“ Ky (1,1) —5, )
+ G(r)Mp (r,t) +4ayH (r,t), (4.22)
OH 1o, ,0
W(T,t) = 15, {T W[QKN(T,t)H(T,t)
— an (rt) Mg (r,t)]], (4.23)
onde
RN (T,t):ﬁ—i-TLL (0)_TLL (T)+2CLML (O,t), (424)
ay (r,t)=2C(0)—-2C(r) —4aH(0,t), (4.25)
G(r) = -4 {% {TNJ: (T)} + T%dilr rTo (r)]} , (4.26)

(Subramanian 1999). Estas equagoes formam um conjunto fechado de equagoes
diferenciais para evolucao de M e H, descrevendo a evolucao das correlagoes
magnéticas em pequena e grande escala.

Os temos envolvendo ky nas equagoes (4.22) e (4.23), representam os efeitos
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da difusao nas correlagoes magnéticas. O coeficiente de difusao inclui os efeitos da
difusao microscopica 7 e a difusao turbulenta dependente da escala Tr,1(0) =T (7).
O efeito da difus@ao ambipolar, sob esta aproximacao gaussiana, adiciona uma
quantidade 2a M7, (0, t) ao coeficiente de difusao; o termo é proporcional & densidade
de energia das flutuagoes do campo. Analogamente «ay representa a dependéncia
da escala do efeito a, (2C'(0) — 2C(r)) e o efeito da difusao ambipolar é diminuir
por um fator 4aH (0,t) a quantidade proporcional & helicidade de corrente média

das flutuagdes do campo.

4.3 Turbuléncia Protogalactica

Devido as intmeras dificuldades com o modelo o — €2, para explicar a origem
dos campos magnéticos galacticos, é interessante considerar a possibilidade destes
campos serem gerados durante a época na qual a propria galaxia se formou. Esta
teoria foi inicialmente proposta por Pudritz & Silk (1989). A idéia principal é
que devemos ter uma turbuléncia consideravel gerada durante o colapso do plasma
cosmico que gera a protogalaxia. Ela ocorre devido as ondas de choque originadas
pelas instabilidades geradas pelo colapso gravitacional. Este processo cria uma
turbuléncia do tipo Kolmogorov (Kulsrud & Zweibel 2008).

A teoria de Kolmogorov é muito util por ser de facil aplicacdo e muito bem
suportada tanto observacionalmente quanto em simulagoes numéricas. Podemos
imaginar uma inje¢ao de energia em um fluido, como por exemplo o meio inte-
restelar, através de estrelas ou supernovas, em grandes escalas. Esta energia em
geral ¢é inserida através de grandes vortices. Estes vortices se quebram em voértices

com metade do tamanho original até uma escala onde os efeitos de viscosidade
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destroem os vortices mais rapido do que eles sao capazes de transferir energia para
vortices ainda menores, denominada escala de corte da turbuléncia. A razao entre
a escala dos maiores vortices e a escala de corte devido a viscosidade em geral é
muito grande, e a faixa entre estas duas escalas é denominada faixa inercial. Nesta
faixa esperamos que a turbuléncia seja igual em todas as escalas. Isto tém sido
estabelecido por varias simula¢oes numéricas de formagao de estruturas (Ryu et
al. 1993; Kang et al. 1994). Uma das caracteristicas da turbuléncia de Kolmogorov
¢ a existéncia de um grande niimero de vortices, em véarias escalas. Grandes vor-
tices dao surgimento a vortices cada vez menores, até a escala de corte dada pela
viscosidade do meio L,;s.. A idéia principal é que uma dada fragao de energia F,
seja transferida de grandes para pequenos vortices. O regime onde ocorre a turbu-
léncia pode ser estabelecido entre a regiao do maior vortice L, e a escala de corte
Ly;se. O maior vortice em nossa anélise é comparavel ao tamanho da protogalaxia
(Schekochihin et al. 2002) .

Podemos desprezar o termo de acoplamento ayH com excelente acuracia, em
nossa andlise da evolugdo de Mj, (Brandenburg & Subramanian 2005). Para o
dinamo em pequena escala, considerando uma turbuléncia do tipo Kolmogorov,

podemos modelar 77, (r) da forma (Brandenburg & Subramanian 2005):

VL.
Tis () = = {1 — RV? (%) ] 0<r<l, (4.27)
VL. 4/3
Tus(r) = =5 {1 - (%) ] l.<r<L, (4.28)
T (’I“) =0 r> L, (429)

onde R, = VL/v é o nimero Reynolds hidrodinamico, e v é a viscosidade cinema-
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tica, l. ~ LR, 34 & a escala de corte devido a viscosidade, L e V sao o tamanho e
velocidades do maior vortice turbulento respectivamente.

Supondo que os movimentos turbulentos ocorram em uma dada escala L, com
uma velocidade V', podemos definir o nimero de Reynolds magnético R,,, = V' L/n,
onde 7 ¢ a resistividade do meio. Para turbuléncia Kolmogorov, a velocidade dos
vortices turbulentos em uma dada escala [, é v; < (/3. dentro da faixa iner-
cial. Logo a dependéncia com a escala do coeficiente de difusdo é vl o [*/3.
Esta forma de lei de poténcia caracteristica do espectro de Kolmogorov serviu
de motivacao para a modelagem de 7T7;. Usando esta relacao podemos defi-
nir o numero de Reynolds magnético associado com uma dada escala [, como
R(l) = vl/n = R,(l/L.)*3. Esperamos que a taxa de crescimento do campo
magnético I, referente a uma dada escala [ seja T'; ~ v; /1 oc [72/53.

Como estamos interessados em avaliar a amplificagao do nosso campo semente
na era de formacao das galaxias, precisamos dos parametros associados ao plasma
nesta época. O gas é muito quente em protogalédxias, podendo ser considerado
totalmente ionizado (Schekochihin et al. 2002). O ntmero de Reynolds é muito
grande, logo a turbuléncia se desenvolve em uma grande faixa de escalas, desde a
maior escala da ordem do tamanho da protogalaxia, terminando na escala de corte
devido a viscosidade.

Consideramos valores da literatura como modelo fiducial (Malyshkin & Kulsrud
2002; Schekochihin et al. 2002). Variamos estes parametros de forma a analisar
a sensibilidade do nosso resultado em relagao as condicoes iniciais. Valores tipicos
da massa total M da protogaldxia sao de ~ 102M,, sua temperatura é da ordem
de T ~ 10° K, o tamanho tipico ¢ Lpg ~ 200 kpc. A viscosidade cinematica

& ~ 107cm/s, a resistividade de Spitzer n, = 6.53 x 10"2773/2In Aem?s™! ~ 8 x
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10*em?2s™1. As velocidades tipicas dos maiores vortices sao da ordem de Vpg ~ 107,

Nos resolvemos numericamente a equagao (4.22) utilizando como condi¢ao ini-
cial nosso espectro previsto para um campo magnético sobre uma determinada
escala r, (de Souza & Opher 2008). Nas figuras 4.1, 4.2, 4.3 e 4.4 avaliamos M|,

para os parametros caracteristicos das protogaléxias.

Podemos fazer uma conta simples para entender o papel da turbuléncia pro-
togalactica na amplificacao dos nossos campos sementes no espaco de nimero de

onda k. Podemos escrever o espectro de vorticidade da forma

w? = / J(k)dk. (4.30)

O espectro de vorticidade tera uma dependéncia com o nimero de onda k, w(k).
O espectro seréa dado por k vezes a velocidade prevista pelo espectro de Kolmogo-

rov,

WA(k) = kJ(k) = kY302, (4.31)

1\ 2/3
w=wp (k_o) : (4.32)

onde wy = kgvg € a vorticidade na maior escala k.

logo

Assumindo que nao existe acoplamento entre as diversas escalas, considerando
o dinamo gerado pela vorticidade e o termo de difusao causado pelo relaxamento
da tensao das linhas de campo magnéticas, que se da4 a uma taxa proporcional a

velocidade Alfvén, podemos escrever a taxa de variagao do campo magnético para
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um dado ntmero de onda £ da forma,

dB(k) kB2(k)
o —wmBh) - (4.33)

Para resolver esta equagao podemos usar como condigao inicial nosso campo
semente calculado no capitulo anterior, B(L) = 107°(0.1pc/r)3?G. A solucio da

equagao (4.33) para um dado valor de campo magnético inicial By sera

B w(k)t il
Blk,t) = e VTP (4.34)

"~ Bok(e*®t — 1) + w(k)/Anp
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108 t=10%s

10710

B(G)

1072

900kgy 1000k,

‘ 50ka 600k, 700k, 800K,

10—14 L L
10kg 100k, 200K, 300k,

Figura 4.1: Valores de B(k) como fungao do numero de onda ko(ky = 27/Lpg) em

diversos instantes de tempo.
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10716 10716

10Y 1077

10718 110718

10719 410710
C\I/\

g 1072 110
1
=

1072 12

10721 11072

103 1102

10724 L L L L L L 10—24

10’ 3x10’ 710" 10° 3x10° 10°
t (anos)

Figura 4.2: Valores de M[(G?) como fungao do tempo t (anos). A curva preta con-
tinua representa os valores de referéncia: L. = 200kpc, r = 3 kpc, V. = 107cms™*
e Mp(r,0) = 107"(0.1pc/r)3G?. Nos variamos r: curva vermelha tracejada
r = 4kpc, curva azul ponto-trago-ponto r = Skpc.
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10716 1016

10~ 17

410" 18

410~ 19

4 10—20

4 10—21

4 10—22

4 10—23

I I L L L L 10—24
10’ 3x107 710" 10° 3x10° 10°

t (anos)

Figura 4.3: Valores de M (G?*) como fungao do tempo t(anos). A curva preta
continua representa os valores de referéncia (veja fig. 4.2). Nos variamos V.
curva vermelha tracejada V., = 8 x 10%m/s, curva azul ponto-trago-ponto V, =
6 x 10%cm/s.
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r (kpc)

3x10° 5x10° 7x10° ox10® 10°
t (anos)

B=10"°G

B=10"G

Figura 4.4: Valores do campo magnético B(G) como funcao do tempo (anos) e

r(kpc) para os valores de referéncia (veja fig. 4.2).
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Como podemos ver em nossos célculos, encontramos campos magnéticos da
ordem de 1072 — 1078G em escalas de 1-5 kpc, em z ~ 10. Da equagao (3.51),
teremos um campo médio na linha de visada na escala de 200 kpc de ~ 107°G.
Esta escala representa o tamanho da regiao protogalactica que ira colapsar gerando
as galaxias. Devido a conservacao do fluxo magnético, este campo semente seré
amplificado neste processo pelo fator ~ (Lpg/Lg)* ~ 10, onde Lpg ~ 10*cm ¢é
o tamanho tipico da protogalaxia e Lo ~ 10%? cm, o tamanho da regiao galactica
apo6s o colapso. Este modelo prevé um campo campo médio observado através de
medidas de rotacao Faraday com um valor de ~ 107% G sobre escalas de 5-10 kpc
em acordo com os campos magnéticos observados atualmente (Beck 2008; Kulsrud

& Zweibel 2008; Widrow 2002).

4.4 Consideracoes

A origem dos campos magnéticos galécticos pode ser pensada em trés princi-
pais estagios. Inicialmente temos a formacao de um campo magnético fraco, no
segundo estagio este campo magnético seria amplificado e por tltimo estes campos
seriam modelados e amplificados da forma como sao observados hoje em galaxias
e protogalaxias.

Neste trabalho consideramos a possibilidade do primeiro estégio ocorrer devido
a criagao de campos magnéticos no universo primordial, como conseqiiéncia do
teorema da flutuacao dissipacao. Por muito tempo acreditou-se que a amplificacao
de qualquer campo semente ocorreria devido ao mecanismo de dinamo a — €.
Contudo, temos varias dificuldades com esta teoria. Inicialmente temos problemas

com o congelamento do fluxo magnético que impede que o fluxo total mude de 0
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até um valor finito em uma regiao finita do plasma. Esté condicao é satisfeita na
teoria padrao a — €2, pela imposicao de condigoes de contorno, que implicam que
durante qualquer amplificagao do campo magnético por um valor finito, teriamos
a remocao de uma quantidade de fluxo do disco, deixando pra tras um aumento
no valor de fluxo de sinal oposto. Este fluxo seria conservado como um todo, mas
nao na regiao do disco. Entretanto, este modelo tem grandes dificuldades de ser
explicado assumindo campos sementes fracos (Kulsrud & Zweibel 2008).

O modelo padrao a — €, provavelmente nao é capaz de explicar a amplificacao
destes campos sementes em galaxias de alto desvio para o vermelho. Neste caso o
passo intermediario seria a amplificacao através da turbuléncia em pequena escala
na era protogaléctica. O mecanismo é capaz de amplificar nosso campo semente

até as escalas de uG observadas tanto em alto quanto baixo z.
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Capitulo 5

Origem de Campos Magnéticos em

Objetos Compactos

Vérios autores ja sugeriram uma origem gravitacional para os campos magnéti-
cos em corpos celestes. Estes estudos foram motivados, em parte, pela conjectura
de Schuster-Blackett (S-B), onde foi sugerido que o campo magnético presente em
planetas e estrelas surgiu devido & sua rotagao (Schuster 1980). Neste cenério,
uma corrente de massa neutra gera campos magnéticos, implicando na existéncia
de um acoplamento entre o campo magnético e a rotagao de um objeto. Uma vez
gerado o campo semente através deste mecanismo, outros mecanismos atuariam
de forma concomitante, tais como dinamos astrofisicos em geral. Uma das primei-
ras tentativas no sentido de explorar a conjectura S-B sob a abordagem de uma
teoria gravitacional foi feita por Pauli (Pauli 1933). Durante as décadas de 40 e
50, apos Blackett ressuscitar a conjectura (Blackett 1947), muitos autores, entre
eles Bennett et al. (1949), Papapetrou (1950), Luchak (1952) e Mikhail et al.

(1995), tentaram construir uma teoria gravitacional para explicar a relagdo. Mais
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tarde nos anos 80, Barut & Gornitz também estudaram a conjectura S-B (Barut
& Gornitz 1985) baseados no formalismo 5-dimensional de Kaluza-Klein (Kaluza
1921; Klein 1926). Este formalismo foi usado com o intuito de descrever uma
teoria unificada entre gravitacao e eletromagnetismo, onde poderiamos derivar a
conjectura S-B a partir de primeiros principios. Opher & Wichoski (1997) pro-
puseram que o campo magnético B ~ 1075 — 1075 G em galaxias espirais poderia
ser diretamente obtido desta relacao. Investigamos neste trabalho a possibilidade
desta conjectura poder explicar as observagoes tanto de magnetares quanto gamma

ray bursts.

5.1 Conjectura Schuster-Blackett

A conjectura S-B, sugere a geracao de campos magnéticos por objetos neutros
em rotagao. A magnitude do campo é determinada em analogia com o campo
magnético gerado por cargas elétricas em rotagdo. Em particular, Pauli (1933)
encontrou um acoplamento anémalo do campo eletromagnético, no qual a razao

entre o momento magnético anémalo e o spin de uma particula elementar era

-5

, (5.1)

onde devido ao termo extra, ele concluiu que uma massa eletricamente neutra com
um spin nao nulo precisa ter um pequeno momento magnético. Barut & Gornitz
(1985) sugeriram que em um corpo macroscopico, cada particula elementar tera
um momento magnético anéomalo igual ao seu spin S, multiplicado por \/@/ c.

Para um objeto macroscopico em rotacao, teriamos um actimulo do momento de
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dipolo magnético m, que poderia ser relacionado ao seu momento angular L :

L, (5.2)

onde ( é uma constante, GG a constante de gravitacao Newtoniana, e ¢ é a velocidade

da luz. O momento angular L é

L=19Q, (5.3)

onde Q = 27 P! ¢ a velocidade angular, P o periodo de rotacao e I o momento de
inércia do objeto. O momento de dipolo magnético m é relacionado com o campo

magnético B por

; (5.4)

onde r é a distancia de m até o ponto no qual B é medido.

Outra possibilidade de obter esta relacao de primeiros principios foi proposta

por Mikhail et al. (1995), no contexto de uma teoria generalizada de gravitagao,

Gl“’ + HNV = _K’T,UJM
Fu # 0, (5.5)
onde
Hf“’ = A [Vaﬁuﬁyaﬁl/ + Pyaﬁu’yl/aﬁ + P)/aﬁuﬁ)/uaﬁ + G (7&60705& - %P)/aﬁa”)/aﬁa)] 5

(5.6)
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FHV = A [(I)#,V - CI)V,H - CI)OK (rya,uz/ - ’yaulu) + VMVQW} : (57>

Onde recuperamos as equacoes de campo de Einstein para A = 0. Eles calcularam
as solucoes com simetria esférica para esta teoria, no sistema de coordenadas de

um objeto em rotagao. Para isto, utilizaram a métrica de Reissner-Nordstrom,

d 2
ds® = g, datda” = — fdt* + % + r?(df* + sin®0dp?),

fr)=1-""42< (5.8)

r 72

As componentes z* representam coordenadas espaco-temporais e pu, v = 0,1, 2, 3.
M e () sao a massa e a carga do objeto respectivamente. Mikhail et al. calcularam
as equacoes de campo para esta métrica, avaliaram o tensor eletromagnético F*¥,
em um sistema da coordenadas em rotacao fazendo () = 0. Mesmo tomando como
nulo o termo de carga neste sistema de coordenadas em rotacao, continuaram
encontrando uma contribui¢ao para o campo magnético como efeito puramente

devido a rotacao do objeto, dada por:

9 /2M
Bp = Z ?Q COS(Q), (59)

onde B, ¢ o campo magnético gerado pelo objeto, M a sua massa, R o raio, (2
sua velocidade angular e € o angulo entre o dipolo magnético gerado e o vetor
momento angular do corpo.

Sirag (1979) comparou as previsoes da conjectura S-B para objetos do sistema

solar: Terra, Sol, Lua, Mercurio, Vénus, Jupiter, Saturno; para a estrela 78 Vir e a
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estrela de néutrons Her X-1, como podemos ver na figura 5.1. Ele encontrou valores
para o parametro 3 da equagao (5.4) entre 0.02-0.77, com excegao da estrela 78
Vir como podemos ver na tabela (5.1). Woodward (1989) examinou a conjectura
com pulsares de curto periodo. Eles acharam que # nao é o mesmo para todos os
pulsares. Pulsares jovens mantém seu valor individual de 8 constante apenas por
um certo periodo de tempo. Eles acharam valores de 3 para os pulsares na faixa

de 0.001 to 0.01.

Table 1 Maximum and minimum data for ratio of magnetic moment to angular momentum for massive bodies

U P
w B Angular Magnetic P/IU

f m r Angular Magnetic momentum moment x107" gt

Body Mass Radius velocity field 2 2 14n _, P Gi

=+ fomr z—Br —
. 5 2 ug U 2k
(refs) (kg) (m) (rads™ ") (T) Js) (A m?%) {Ckg™™
Earth 0.88 598x10™ 6.378x10°  7.272x107° 7.0%107° 6.22x 10" 9.1x10* 1.5 0.35
(1,15-17) 25%107° 3.2x10% 0.51  0.12
Sun 0.16  1.99x10% 6.960 % 10% 29%107° 27107 1.79x 10*! 4.6x10% 2.7 0.63
(15,16, 18, 19) 2.7 0.8x107* 1.67 x 10 0.14x10* 0.078 .02
78 Vir 0.16  48x10" 18107 5x107 0.2 5.0x10% 58x10% 41 9.8

(1-3) 44x10™ Lox10° 05x107* 0.1 0.14x10% 0.5x10"% 01 0.02
Moon 0.88  7.35x10* 1.738 x 10° 266%x10°° 103x107% 2.08x10% 2.7x10* 1.3 0.30
(3,15, 16) 3.8x107% 1.0x 10" 048  0.11
Mercury 0.88 3.3x10% 2.434x10° 1.24x107% 4x1077 8.5x10% 2.8%10"° 33 0.77
(4,6, 15) 2x1077 1.4x10* 1.6 0.37
Venus 0.88  4.87x10%* 6.052x10° 2.99x1077 5.9x107* 1.88x 107 6.5x10" 035  0.08
(6,15) 2.7x107% 3x10"° 0.16  0.04
Jupiter 066  1.90x10%7 7.143x1077 1.773x107* 14x107* 4.54x10%° 26x% 10%¢ 0.57  0.13
(5.6,15) Ix107* 5.5% 10 012 0.03
Saturn 0.66  5.69x10% 598x10"  1.706x 107 3x107' 9.16x10% 32x10% 035 0.08
(6,15,20) 1x107* 1.2x10* 013 0.03
Her X-1* 0.88 3.5%10% 1x10* 5.076 7x 10 3.1x10% 15%10%° 1.9 0.44
(7, 8,21,22) 0.7x10% 5x 10" 1.8x10% 8.6x10% 028 007

Tabela 5.1: Tabela extraida de Sirag (1979), onde nos temos os dados da razao
méxima e minima do momento angular e magnético para corpos celestes.

Nas proximas segoes faremos uma andlise destas relagoes, como um possivel

candidato para origem dos campos magnéticos em magnetares e GRBs.
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- r r T v v ¥ v v w V

! 78 Virginis it

Magnetic moment (Am?*)

I'UE“] P

% 32 34 36 38 40 42 M
log,o U= Angular momentum (Js)

Figura 5.1: Grafico extraido de Sirag (1979), onde temos um diagrama da razao
momento magnético P e momento angular U. Temos a linha continua represen-
tando a previsdo da conjectura S — B, P = (G'?/2kY?)U. A linha pontilhada
representa a regressao linear para os dados dos objetos.
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5.2 Magnetares

Magnetares sao estrelas de néutrons cujo valor do campo magnético é maior que
o valor quantico critico, Borp = 4.4x 103G, onde os niveis de energia dos elétrons
se iguala & sua massa de repouso. Seus campos magnéticos tém intensidades
tipicas de 100-1000 vezes maiores que uma estrela de néutrons tipica, como os
radio pulsares. Juntos com outras classes de estrelas de néutrons observadas em
todo espectro, eles indicam que os classicos radio pulsares descobertos inicialmente
eram apenas uma das diversas manifestagoes das estrelas de néutrons. O modelo de
magnetar foi introduzido por Duncan & Thompson (1992); Thompson & Duncan
(1995). Podemos dividir os magnetares em duas classes que foram descobertas de

forma independente, os Anomalous X-ray pulsars (AXPs) e os Soft Gamma-ray

Repeaters (SGRs).

SGRs foram inicialmente descobertos através da deteccao de surtos curtos, na
faixa dos raios-X duros e raios-y moles. Foram inicialmente considerados uma sub-
classe de gamma-ray bursts (Laroes et al. 1986; Atteia et al. 1987). AXPs foram
inicialmente detectados na faixa dos raios-X moles (<10 keV), suas propriedades
peculiares fizeram com que fossem classificados como uma classe diferente de pul-
sares Mereghetti & Stella (1995). Observagoes indicam certas similaridades entre
estes dois objetos. Entao o modelo de magnetar inicialmente desenvolvido para
explicar as propriedades dos SGRs, foi também aplicado aos AXPs (Thompson &
Duncan 1996).

AXPs possuem um espectro em raios-X nao Planckiano, sendo em geral descrito
por uma funcdo empirica tipo corpo negro (kg7 ~ 0.3 — 0.6keV’) mais uma lei de

poténcia. Algumas das caracteristicas dos AXPs sao a falta de evidéncia de uma
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companheira, possuem periodos de rotagao na faixa de 5-15 segundos, espectro em
raios-X moles e auséncia de emissao em radio e uma taxa de variagao do seu periodo
P ~ 107 "ss7t. Os SGRs possuem surtos de radiacao-y mole ~ 100ms, possuem

periodos de rotacdo na faixa de 5-8 segundos, com P ~ 107 0gs7 1,

Atualmente
conhecemos 16 magnetares, dos quais 6 SGRs (4 confirmados e 2 candidatos) e 10

AXPs (9 confirmados e 1 candidato), como podemos ver nas tabelas (5.3) e (5.2).

Podemos argumentar que estes objetos possuem altos campos magnéticos ana-
lisando a taxa de decaimento de sua rotacao. Assumindo que este decaimento
ocorre devido a perda de energia gerada pela radiacao de dipolo magnético no

vacuo, a intensidade deste campo pode ser estimada por

Buip = 2.48 x 10M(P/6s)*(P /10" 55~ 1)/2G. (5.10)

Para uma estrela de néutrons, o momento de inércia caracteristico é I = 10*°gem?
e seu raio ¢ de R = 10km. Neste contexto, o campo magnético associado com os

AXPs excede B 2 5 x 1013G.

A formagao dos magnetares, em especial a origem dos seus altos campos mag-
néticos permanece um problema em aberto na astrofisica. Os modelos pra sua
origem podem ser divididos em dois grandes cenarios. Podemos considerar que es-
tes campos magnéticos foram gerados por algum mecanismo de dinamo ou assumir

que sao campos fosseis ja existentes nos progenitores destes magnetares.

Duncan & Thompson (1992) exploraram a amplifica¢ao turbulenta destes cam-
pos magnéticos na zona convectiva do progenitor destas estrelas, assim como de-
vido a rotagao diferencial das estrelas de néutrons na época do seu nascimento,

concluindo que em principio campos magnéticos de até ~ 3 x 107G poderiam
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ser criados. Entretanto este mecanismo necessita que a estrela de néutrons no
momento da sua criacao tenha uma rotagao extremamente réapida com periodo
de alguns milisegundos. E a populacao observada de magnetares possui periodos
na faixa de ~ 2 — 12. Logo este cenario tem problemas em explicar o fato dos

magnetares terem periodos maiores do que o previsto.

Outro cenario proposto sugere um campo magnético fossil. Eles consideram
que estes campos podem ter vindo de estrelas O e B, com altos campos magnéticos
(~ 10*G). Durante a sua transformagao em estrelas de néutrons, este campo inicial
seria amplificado até os valores observados nos magnetares (Vink & Kuiper 2006).
Contudo, isto s6 transfere o problema, pois precisamos explicar os altos campos

magnéticos na estrela progenitora.

Iremos analisar a previsao da conjectura S-B para estes objetos, de forma a
considerar uma hipotese alternativa para origem de tais campos. Podemos escrever
o campo magnético de uma estrela de néutrons previsto pela conjectura S-B da

forma

Bs.p = B '\GYVAIr327P7G

~ 5414 x 10"°pP7'G. (5.11)

Se quisermos associar as equagoes (5.4) e (5.9), basta consideramos [ nao mais
uma constante, mas sim proporcional ao potencial gravitacional ¢ = 2M/R do

objeto
45¢

B = 8SG12p172°

(5.12)

Devemos comparar os campos magnéticos previstos pelas expressao (5.10) com
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previsoes das equagoes (5.4), e (5.9). Para isto, utilizamos dados da literatura dos
periodos dos AXPs e SGRs!. Calculamos o valor do parametro 3 para equacao

(5.4) e de 6 em (5.9) utilizando a fungao de verossimilhanga £ oc exp(—x?/2), onde

%

—_

= [Biy, (P P) = By(P,0))”

2 )
ok
=1 4

X5(0)

(5.14)

onde N ¢é o niimero de magnetares da amostra.

Nas figs. 5.2 e 5.3 mostramos a distribui¢ao de probabilidade dos parametros
[ e 6§ para a nossa amostra. Como podemos observar, o melhor ajuste do modelo
gera 3 ~ 174+ 13.64 ¢ § ~ 0 £ 0.37. Podemos concluir comparando o valor
de 3 encontrado que, apesar de haver uma correlacao entre o momento angular
e o momento magnéticos de objetos celestes em diversas escalas, a relagao (5.4)
nao ajusta todas as observagoes com um [ constante. Podemos imaginar duas
possibilidades para esta discrepancia, no caso da conjectura S-B ser verdadeira. A
primeira é o fato de haver outros mecanismos concomitantes que nao permitiriam
uma medida exata apenas do campo magnético gerado pela conjectura S-B, como
por exemplo efeitos de dinamo. A segunda opcao é que  nao seja uma constante,
e sim dependa do potencial gravitacional do objeto, como sugeriu Mikhail et al.

(1995).

Como podemos ver na fig. (5.3), o modelo para (3 proporcional ao potencial

gravitacional do objeto, se ajusta muito bem aos dados, tendo como melhor ajuste

Thttp:/ /www.physics.mcgill.ca/ pulsar/magnetar /main.html
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um alinhamento do momento magnético préoximo ao momento angular do magne-
tar.

Os campos magnéticos intensos ~ 10'° G, observados nos magnetares nao sao
facilmente produzidos por mecanismos usuais. No6s examinamos a possibilidade
deles serem produzidos por algum tipo de acoplamento entre o campo gravitacio-
nal e eletromagnético dos objetos celestes. Obtivemos valores em acordo com os
observados considerando o modelo de 3 variavel. Isto indica que se a conjectura S-
B estiver correta, poderiamos ter uma explicagao simples para origem dos campos

magnéticos em magnetares.
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N[

0 ‘ ‘ 0o ‘ 20 ‘ a0 ‘ ‘ ﬁ

Figura 5.2: Distribuicao de verossimilhanca do parametro ( para os dados de
AXPs e SGRs.
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Figura 5.3: Distribuicao de verossimilhanca do parametro 0 para os dados de AXPs
e SGRs.
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Tabela 5.2: Soft Gamma-ray Repeaters. Col(1): Nome dos SGRs; Col(2): Periodo
dos SGRs; Col(3): Spindown dos SGRs.

Nome P(s) P(ss™1)
SGR 1900114 | 5.16891778(21) | 7.783(8)
SGR 1627-41 6.41318(3) ok
SGR 1806-20 7.55502(5) | 54.9(9)
SGR 0526-66 8.0470(2) 6.5(5)
SGR 1801-23 ok ok
SGR 050144516 | 5.7620699(4) | 0.5(1)

Tabela 5.3: Anomalous X-ray pulsars. Col(1): Nome dos AXPs; Col(2): Periodo
dos AXPs; Col(3): Spindown dos AXPs.

Nome P(s) P(ss™1)
1E 1547.0-5408 2.06983302(4) | 2.313(5)
XTE J1810-197 5.539425(16) 0.81(7)
1E 1048.1-5937 6.45207658(54)) 2.70

AX J1845-0258
1E 2259+586

CXOU J010043.1-721134 | 8.020392(9) 1.88(8)
4U 0142461 8.68832973(8) | 0.1960(2)
CXO J164710.2-455216 10.6107(1) 0.24(6)
1RXS J170849.0-400910 | 10.9990355(6) | 1.945(2)
1E 1841-045 11.7750542(1) | 4.1551(14)

6.97127(28)

6.9789484460(39)

Kk

0.048430(8)
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5.3 Gamma Ray Bursts

Gamma ray bursts (GRBs) sao as mais concentradas e brilhantes explosoes
eletromagnéticas do Universo, gerando pulsos intensos de raios-y. Os surtos duram
de uma fragao até centenas de segundos. Os GRBs podem chegar de distancias
cosmologicas e diregoes aleatorias do céu. Possuem luminosidades da ordem de
105t — 10%3ergss~!. Os candidatos para a classe de surtos longos de raios-vy sao em
geral estrelas massivas colapsando em buracos negros, enquanto os surtos curtos,
tém como possivel progenitor a coalescéncia de estrelas de néutrons binérias ou
um sistema binério com uma estrela de néutrons e um buraco negro (Meszaros
2006). Investigamos o cenario onde GRBs consistem em um buraco negro com um
campo magnético ao redor. A fonte de energia neste caso seria dada pela rotacao

do buraco negro que seria extraida através do fluxo de Poyting (Piran 2005) .

A energia necesséria para gerar os GRBs 10%' — 10%3ergss~! pode ser compre-
endia de forma mais clara em comparacao com a energia associada & massa de
repouso do Sol, da ordem de 2 x 10°* ergs. Ficando evidente que um bom modelo
para regiao interna do GRB precisa ser capaz de extrair uma quantidade signifi-
cativa de energia de sua fonte progenitora, sendo ela uma estrela de néutrons ou
um buraco negro. Outro critério é a necessidade de poder extrair energia da fonte

por um periodo de pelo menos ~ 1000 s de forma a explicar os surtos de longa

duracao (Lee et al. 2000).

A quantidade de energia que pode ser extraida de um buraco negro, sem violar

a segunda lei da termodinamica, ¢ da ordem de sua energia de rotacao dada por

Ero = MC2 - Mirr02> (515>
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onde

SBN
7\42.” — — M anck - 5.16
47(k3 Planck ( )

2 a sua entropia ¢ Mpjgner® ¢ a

M;,., € a massa irredutivel do buraco negro, Sgy
massa de Planck. A energia de rotacao de um buraco negro com momento angular

J é uma fracao de sua massa M,

Erot = f(Oé)MCQ (517>
fla) = 1—\/%[1+\/1—a2], (5.18)

onde a = Je/M?*G ¢é o parametro de rotagao. Para um buraco negro com rotagao
maxima (« = 1), f = 0.294. Para o caso em que a extragdo ¢ maxima podemos

escrever a poténcia do fluxo de Poyting emitida pelo buraco negro da forma

B2/ M2
Py = 6.7 x 10°° (ﬁ) (M—@) ergss !, (5.19)

(Lee et al. 2000). Se a forma de transporte de energia for feita através de um
fluxo de Poynting, a escala de tempo deste processo pode ser calculada como a
razao entre a massa do buraco negro e poténcia transportada através da superficie

do buraco negro oc R?cB?,

Mc?
B2 B2R%c
105\ ? / M,
= 2.7x10° (?) (W@) s, (5.20)

onde M ¢ a massa do buraco negro, R ¢ o raio do horizonte ~ GM/c* e B o

2SpN = ABHkJBCB/4Gh, onde Appy é a area superficial do buraco negro.

3MPlanck =V Ch/G
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campo magnético no horizonte.

Para analisar a previsao da conjectura S-B nos GRBs, precisamos de uma
estimativa do parametro de rotacao do buraco negro central. Uma estimativa
razoéavel é considerar o parametro de rotagao dos buracos negros seja da ordem da

0.5-1.0 (Popham et al. 1999).

Usando as equagoes. (5.4) e (5.9), o campo magnético na vizinhanga do buraco

negro pode ser escrito como

G322 M\?/ RY\®
Bep = —— " 995 — i 21
o = S = (i) () o0 @ o2
9 5Ga M R\ 2
B = = ~813x 10% [ — | o'/2 | = G. 5.22
! 4 R3c . (MG)a (RQ) ( )

Podemos calcular a previsao das equagoes (5.4) e (5.9) utilizando alguns valores
caracteristicos. Segundo Lee et al. (2000), esperamos que o« ~ 0.1 — 1 e M

~ 2.5Mg. O raio de um buraco negro de Kerr é dado por

R
Rgy = =t [1 TV oﬂ} , (5.23)

onde Rgy, = 2GM/c? ¢ o raio de Schwarzschild.

A previsao dada por (5.4), considerando 3 ~ 0.01 — 0.1 é Bs_p ~ 10'° — 10
G. Enquanto a previsao da equagao (5.9) para os mesmos parametros é B, ~ 10'°
G. Utilizando as expressoes (5.19) e (5.20) com estes valores de campo magnético,
podemos concluir que a intensidade dos mesmos é capaz de gerar uma energia da
ordem de 10%' — 10°® ergs. Podendo suprir o GRBS por intervalos de tempo de

até 2.3 x 10% s.
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5.4 Consideracoes

Observacoes indicam a presenca de intensos campos magnéticos em GRBs e
magnetares. Teorias astrofisicas usuais tém grande dificuldade em explicar tais
campos. Neste trabalho avaliamos a previsao oriunda da conjectura S-B para
estes objetos, como uma explicacao alternativa para estes campos.

Em GRBs, a existéncia de campos magnéticos de ~ 10 G poderia explicar o
fluxo de Poynting requerido para suprir a energia necesséria aos surtos observados.
Contudo nao ha um bom modelo para explicar a existéncia destes campos, se
consideramos a conjectura S-B verdadeira, podemos explicar tais campos na regiao
do horizonte do buraco negro.

Da mesma forma avaliamos os valores a previsao da conjectura S-B em estrelas
de néutrons com altos campos magnéticos denominadas magnetares. Nao é facil
produzir intensos campos magnéticos nestes objetos. Mostramos aqui, que se a
conjectura S-B é verdadeira, poderiamos explicar naturalmente a origem destes

campos.
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Capitulo 6

Efeitos de Campos Magnéticos e
Turbuléncia em Aglomerados de

Galaxias

Os aglomerados de galaxias s@o as maiores estruturas virializadas (ou proximas
do estado de equilibrio) no Universo. Dentro do cenario hierarquico de formagao
de estruturas, eles teriam se formado em z < 1. Aglomerados sao poderosas
ferramentas, sendo capazes de vincular os valores da matéria e energia escura.
Muitos estudos necessitam do valor da massa total do aglomerado, entretanto este
valor é dificil de ser medido com acuracia. Dados em raios-X sao freqlientemente
usados na determinacao da distribuicao da massa de aglomerados de galaxias.
Neste método, o equilibrio hidrostéatico é em geral assumido e as observagoes da
densidade e temperatura do gas intraglomerado sao utilizadas para inferir sua
pressao térmica, de modo a avaliar sua massa dinamica (e.g., David et al. 1995;

White & Fabian 1995; Finoguenov et al. 2001; Reiprich & Bohringer 2002).
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O método de determinacao de massa através de medidas de raios-X utiliza os
perfis tanto da densidade do gés quanto da temperatura do meio intraglomerado.
Com estes dados podemos resolver a equagao do equilibrio hidrostatico para ob-
tencao do perfil da massa total assumindo simetria esférica. Outros métodos muito
utilizados sao a estimativa da massa de virial através de medidas de dispersao de
velocidades ou através de medidas de lentes gravitacionais.

Em geral apenas a pressao térmica do gas é considerada na equacao de equi-
librio hidrostético. Neste trabalho incluimos os efeitos das pressoes nao térmicas
Py, compostas pela pressao magnética (Pg) e pressao turbulenta (Pp,p) na de-
terminacao da massa de aglomerados.

Apesar da dificuldade em calcular acuradamente as propriedades do campo
magnético na regiao intraglomerado, a existéncia deles é bem estabelecida por es-
tudos de rotagdo Faraday e emissao sincrotron de fontes difusas (e.g., Andernach
et al. 1988; Giovannini et al. 1993; Taylor et al. 1994, 2002; Govoni & Feretti
2004). Campos magnéticos intensos podem contribuir significativamente ao su-
porte de pressao do gas (Loeb & Mao 1994), contribuindo como um componente
nao térmico na equagao de equilibrio hidrostéatico (Dolag et al. 2001b). De fato,
campos magnéticos da ordem de 10-100 G foram achados nos aglomerados de
Hydra A (Taylor et al. 1993), Cygnus A (Dreher et al. 1987) e 3C 295 (Perley &
Taylor 1991).

Testes utilizando simulagoes cosmologicas em aglomerados mostram a presencga
de fluxos subsonicos no gas, mesmo em aglomerados relaxados (Lau et al. 2009).
Estes movimentos podem ser gerados pela continua acres¢ao de gas em aglomera-
dos ao longo de filamentos, devido a mergers ou movimentos de galaxias através

do meio intraglomerado. Ondas de choque podem gerar turbuléncia em escalas
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comparaveis ao tamanho do aglomerado (Lau et al. 2009). Estes grandes vortices
podem transferir energia em cascata para escalas menores gerando um espectro
de turbuléncia no aglomerado. Em escalas menores a turbuléncia pode ser gerada
pelo movimento de galaxias, assim como pelos jatos oriundos de ntcleos ativos
de galaxias. Anélises de aglomerados simulados mostram que =~ 10% — 20% do
suporte de pressao em aglomerados vém de movimentos subsonicos do gas (Rasia
et al. 2004, 2006). Varios estudos nos ultimos anos, tém considerado os efeitos
tanto da pressao magnética quanto da pressao turbulenta em aglomerados simu-
lados (Dolag et al. 2001a; Colafrancesco & Giordano 2007; Dolag et al. 2005;
Rasia et al. 2004, 2006, entre outros). Nosso objetivo neste trabalho é quantificar
estes dois efeitos em aglomerados reais. Para isto, utilizamos dados de cinco aglo-
merados de Abell observados pelo XMM-Newton': A496, A2050, A1689, A2667
e A2631. Em nossa analise, utilizamos os perfis de temperatura e densidade de
Lagana et al. (2008) e introduzimos a contribui¢do das pressoes nao térmicas Pyt

na equacao de equilibrio hidrostatico.

6.1 Dados da Amostra

Os dados referentes aos cinco aglomerados de Abell utilizados na anélise, estao
disponiveis no arquivo piblico do XMM-Newton na faixa de desvio para o vermelho
0.03 < z< 0.3. Estes aglomerados foram previamente analisados por Lagana et al.
(2008), que derivaram os parametros dos seus perfis de densidade para inferéncia
de suas massas.

Apesar de nao ter sido utilizado nenhum critério de selecao morfologica para

Thttp://xmm.esac.esa.int /xsa/
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Tabela 6.1: Propriedades gerais dos aglomerados. Col (1): nome do aglomerado;
Col (2): Ascensao reta; Col (3): Declinagao; Col (4): Desvio para o vermelho; Col
(5): Raio do aglomerado.

Aglomerado « ) z 7500
(J2000) (J2000) hiq kpe

A496 04 3337.1 -131446 0.033 1480

A2050 1516 21.6  +00 0559 0.1183 2172

A1689 1311 34.2 -012156 0.1823 1785

A2667 23 5147.1 -26 00 18 0.23 2153

A2631 23 37 39.7 +00 1737 0.273 1976

esta selecao dos aglomerados, todos eles, com excecao de A2631, tém aparente-
mente isofotas simétricas em raios-X, sugerindo que eles sao suficientemente rela-
xados. Desvios do brilho superficial do perfil de A2631, apesar de presentes, nao
sao grandes o bastante para invalidar a hipétese de simetria esférica.

Na tabela (6.1), nos apresentamos os cinco aglomerados de Abell utilizados
no trabalho, especificando 7599, 0 raio dentro do qual a densidade média excede a
densidade critica p..> do universo por um fator de 500. Todas as massas foram
computadas dentro de 7599, este é o maior raio para o qual os dados em raios-X
nao requerem nenhum modelo de extrapolacao (Vikhlinin et al. 2006; Lacey &
Cole 1993).

Em geral, a massa dos aglomerados ¢ medida utilizando-se apenas a hipotese de
equilibrio hidrostatico, sem levar em conta a contribuicao de pressoes nao térmicas.
Neste caso, o calculo da massa total, necessita apenas dos perfis de densidade e
temperatura do gés.

Satélites com melhor resolucao espacial (tais como XMM-Newton e Chandra®)

mostram uma diferenca significativa entre os dados de brilho superficial e o modelo

2perit = 1.88R% x 10~ gem ™3
3http://chandra.harvard.edu/
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[ (Cavaliere & Fusco-Femiano 1976, 1978) em raios pequenos para aglomerados
cool-core (CC) (Jones & Forman 1984; Xue & Wu 2000). Devido a esta diferenca
observacional o modelo (8 foi utilizado para descrever a distribuicao de densidade
em aglomerados non-cool core (NCC), enquanto o perfil Sérsic (Pislar et al. 1997;
Demarco et al. 2003) foi usado para caracterizar os aglomerados CC. Para A2050
A2631, a densidade do gas (p,) ¢ descrita por

po(r) = po (1 ¥ f)_w, (6.1)

2
re

onde py e 7. sao a densidade do gas central e o raio do core, respectivamente. O
parametro 3 determina o comportamento da lei de poténcia para grandes raios.
Para A496, A1689 ¢ A2667 (aglomerados CC) o perfil de densidade do gas foi

ajustado pelo modelo de Sérsic dado por

Pe(r) = po (g) h exp [— (g)] : (6.2)

onde p = p/2, p = 1 — 0.6097v + 0.05563v2 ¢ a = a’ 2", ondea,v e p, sdo

parametros ajustados pelas observagoes (Durret et al. 2005; Lagana et al. 2008).

6.2 O perfil do Campo Magnético

Nao temos medidas de campos magnéticos para os aglomerado de nossa amos-
tra, de forma a vincular precisamente o perfil do campos magnético, sendo neces-
sario uma estimativa baseada nos dados da literatura para outros aglomerados.

Jaffe (1980) sugeriu que a distribuigao do campo magnético intraglomerado de-

veria depender da densidade térmica do gas e da distribuicao das galédxias massivas.
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Como conseqiiéncia terfamos um perfil que diminuiria com o raio do aglomerado.
Observagoes podem impor vinculos sobre o gradiente radial deste campo magné-
tico (Brunetti 2001; Govoni et al. 2001; Feretti et al. 2004b). A intensidade destes
campos deveria diminuir com o raio em relagao a regiao central do aglomerado de

forma similar ao gés intraglomerado.

Utilizando simulagoes magnetohidrodinamicas, uma importante caracterizagao
da distribuicao de campos magnéticos em aglomerados foi feita por Dolag et al,
(1999); Dolag et al. (2002). Estes autores acharam que os campos magnéticos
observados no gas intraglomerado poderiam ser reproduzidos pela evolugao de um
campo magnético inicial em z = 15, que foi amplificado pela compressao gravi-
tacional durante o colapso do aglomerado. Outro resultado interessante foi que a
intensidade do campo magnético em um dado ponto é proporcional a densidade

do géas.

Colafrancesco & Giordano (2007) estudaram a influéncia dos campos magnéti-
cos nas propriedades de grupos e aglomerados de galaxias virializados, assumindo
que eles escalam com a densidade do gas da forma B(r) o< p*. A mesma dependén-
cia em lei de poténcia foi usada por Zhang (2004) para estimar o efeito do campo
magnético intraglomerado no espectro de poténcia do efeito Sunyaev-Zel’dovich.
Motivados pelos trabalhos mencionados anteriormente, assumimos um perfil de lei

de poténcia para distribuicao radial do campo magnético,

B(r) = By (pg—(r))a7 (6.3)

Po
onde By ¢ o valor do campo magnético na regiao central e o ¢ um parametro

de forma. A intensidade da pressao magnética Py pode ser relacionada com a
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intensidade do campo magnético da forma

Py(r) = (B()”, (6.4)

Feretti et al. (1999) estimaram que o campo magnético no meio intraglomerado
de A119 deveria estar na faixa de 5—10uG. Bagchi et al. (1998) acharam B ~ 1uG
para a intensidade dos campos magnéticos na escala de aglomerados.

Clarke, Kronberg, & Bohringer (2001) estudaram uma amostra de 16 aglome-
rados em 2z < 0.1, achando que o meio intraglomerado é permeado com um campo
magnético de intensidades de 4-8 puG. Taylor et al. (1993) acharam grandes
valores para os campos centrais, B ~ 6 — 30uG. Allen (2001) considerou que os
valores centrais dos campos magnéticos podem ser de B = 12uG e Carilli & Taylor
(2002) afirmaram que a intensidade dos campos na regiao central dos aglomerados
podem alcangar intensidades de 10 — 40uG.

Levando em conta estes resultados observacionais, consideramos valores de B
em acordo com os valores médios da literatura. De forma a testar os efeitos da
pressao magnética na determinacgao da massa, utilizamos valores entre 5 — 30uG.
Consideramos uma variagao nos valores de o baseados nos resultados de Dolag et

al. (2001a). Variamos nosso parametro entre 0.5 < o < 0.9.

6.3 Turbuléncia em Aglomerados de Galaxias

E amplamente aceito que o meio intraglomerado ¢é turbulento, mergers podem
ser um dos mecanismos de maior injegao de energia em aglomerados (veja Sarazin

2002; Brunetti 2003; Lazarian 2006, e referéncias). Em geral estes modelos
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assumem um cenario com escalas de injegao de energia de 100-500 kpc e velocidades
da ordem de 10° km/s.

Uma vez que a taxa de dissipacao da energia turbulenta nao pode exceder a
luminosidade em raios-X (L) do aglomerado no estado estacionario, i.e., %vg’ Jlo <
Lx /M, , onde vy e ly sao as velocidades e escalas de turbuléncia respectivamente, e
M, ¢ a massa do gas intraglomerado. Temos um limite superior para as velocidades

turbulentas como segue (Subramanian 2006a)

1 1 1

km [ b \°[ Lx \?( M, \?
<180 -2 I 6.5
o~ 2SR (ZOOkpC) (1045erg/s) (1014M@) (6.5)

Norman & Bryan (1999) acharam que o meio intraglomerado torna-se turbu-

lento durante a formacao do aglomerado, com velocidades turbulentas da ordem
de ~ 400km/s dentro de 1Mpc de distancia ao centro do aglomerado. Esta tur-
buléncia possui vortices com tamanhos entre 50 e 500 kpc. Usando um modelo de
mergers para os aglomerados, Ricker & Sarazin (2001) acharam uma turbulén-
cia em grande escala com vortices do tamanho de varios kpc e velocidades entre
~ 100 — 400km//s.

Através de observagoes em raios-X, Schuecker et al. (2004) argiliiram que a
escala de turbuléncia do aglomerado de Coma é de ~ 100 kpc. Eles consideraram
uma velocidade turbulenta de ~ 250km /s nesta escala.

Para quantificar a contribuicao da pressao turbulenta devido os movimentos
randomicos do gés intraglomerado, podemos escrever a seguinte relagao para tur-
buléncia isotropica P -

1

P, = gpg(af + 0152)7 (66>

onde o, e g, sao as dispersoes de velocidade radiais e tangenciais do gas intraglo-
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merado respectivamente. Utilizamos para os perfis de dispersao de velocidades os

resultados de simulagoes numéricas de Lau et al. (2009).

6.4 Determinacao da Massa Incluindo Efeitos das

Pressoes nao Térmicas

Para estimar a massa dos aglomerados consideramos as componentes gravita-
cional, magnética, turbulenta e térmica do gés. Assumimos simetria esférica, e
contabilizamos o balango entre a pressao magnética, turbulenta e térmica contra
a gravidade. Podemos escrever:

d(P, + P P G M
(P + dfja+ urb) — PNT(T), (6.7)

r2

onde Py = p.kpT/pum, é a pressao do gas a uma temperatura 7', a pressao mag-
nética Pg ¢ dada por (B?)/8m e a pressao turbulenta Py, é tpg(0? + 02), G é a
B p p turb 3Pg\0, t/)
constante gravitacional e MpyT é a massa total dentro de um raio r.
Em nossa anélise, consideramos a massa dentro de um raio de r599. Consi-
derando os efeitos tanto do campo magnético, quanto da turbuléncia podemos

escrever a seguinte expressao para massa do aglomerado

Mpnr(r) =

kT dlnp, dlnT

_G,umHT ( dlnr - dlnr)
r? dB(r)> r? d

a 8mp, G dr a 2pG@

(bs0?) = 5202 = 07),  (68)

onde p é o peso molecular médio, my é a massa do hidrogénio.
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6.5 Resultados

Na tabela (6.2), nés apresentamos a diferenca de massa estimada considerando

a influéncia das pressoes nao térmicas. A variagao na massa d Mpyt é dada por

MPNT(T) — M(?") '

OMpnt = M@

(6.9)

Quando a diferenca de massa é estimada para baixos valores do campo magné-
tico central (isto é, By =5 e 10uG), a influéncia dos termos nao térmicos ¢ menor
que 5%, a influéncia da pressao nao térmica é desprezivel nestes casos. Entretanto,
quando consideramos valores mais altos para o campo central By = 30uG, asso-
ciado com um parametro de forma o = 0.5, a variagdo na estimativa da massa
do aglomerado pode chegar a ~40% e os termos nao térmicos tornam-se bastante
significativos nestes casos.

Podemos analisar estes resultados olhando o perfil de massa calculado para
os mesmos. Na fig. 6.3, nés mostramos os perfis de massa para A1689 (um
aglomerado CC) e para A2050 (aglomerado NCC). Nestas figuras nao podemos
distinguir claramente a diferenca entre as curvas para as massas determinadas
com e sem os temos nao térmicos, com os valores de By = 5 e 10uG, contudo

vemos claramente que o perfil difere para valores de By = 30uG com « = 0.5.
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6.5. RESULTADOS

A2050 (By=54G)

12+~ o
— 0.5
10+
—~ — 0.7
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9' —_ 0
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g
O
S 4-
2,
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R (h7g Mpo)
A1689 (By=54.G)

12~
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02 04 06 08 1. 12 14 16 18 2 22 24
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Figura 6.1: Para A2050 e A1689, nés mostramos os perfis de massa determinados sem
a considera¢ao da pressdo nao térmica Pyt (curva verde) comparado com os perfis,
incluindo as pressoes turbulenta e magnética. Estas trés curvas representam os perfis de
massa, « = 0.5 (curva azul), @ = 0.7 (curvarosa) e &« = 0.9 (curva amarela), considerando
campos magnéticos centrais de 5uG.
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Tabela 6.2: Determinacao da massa. Col (1): nome do aglomerado; Col(2): Mo-
delo de perfil de densidade do gas (Lagana et al. 2008); Col.(3), (4) e (5): De-
termina¢ao da massa incluindo pressao nao térmica, assumindo By = 10 uG e
a = 0.5,0.7,0.9, respectivamente. Col.(6), (7) and (8): Determinac¢ao da massa,
incluindo pressao nao térmica assumindo By = 30 uG e a = 0.5,0.7,0.9, respecti-
vamente.

Aglomerado Modelo 5MNTP(10) (%) 5MNTP(3O) (%)
a=05 a=07 a=09|a=05 a=07 a=09
A496 Sérsic 0.96 0.06 0.03 34.67 2.02 0.11
A1689 Sérsic 1.12 0.07 0.004 40.14 2.49 0.14
A2050 B 0.71 0.14 0.02 25.39 5.26 1.00
A2631 B 0.46 0.05 0.005 16.63 1.80 0.18
A2667 Sérsic 0.82 0.06 0.004 29.84 2.16 0.14
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A2050 (By=104G)
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Figura 6.2: Para A2050 e A1689, nés mostramos os perfis de massa determinados sem
a considera¢ao da pressdo nao térmica Pyr (curva verde) comparado com os perfis,
incluindo as pressoes turbulenta e magnética. Estas trés curvas representam os perfis de
massa, « = 0.5 (curva azul), o = 0.7 (curvarosa) e & = 0.9 (curva amarela), considerando
campos magnéticos centrais de 10uG.
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A2050 (By=30uG)
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Figura 6.3: Para A2050 e A1689, nos mostramos os perfis de massa determinados sem
a considera¢ao da pressdo nao térmica Pyt (curva verde) comparado com os perfis,
incluindo as pressoes turbulenta e magnética. Estas trés curvas representam os perfis de
massa, « = 0.5 (curva azul), « = 0.7 (curvarosa) e &« = 0.9 (curva amarela), considerando
campos magnéticos centrais de 30uG.
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Na fig. 6.4 temos uma melhor visualizacao da variacao da massa em funcao dos
parametros centrais e de forma. Podemos verificar que uma mudanca consideravel
na estimativa de massa ocorre apenas para a combinagao de baixos valores no
parametro de forma e altos valores dos campos magnéticos centrais.

Considerando os resultados presentes, vemos que na maioria dos casos a influén-
cia destes termos é pequena. Entretanto para alguns casos particulares podemos

ter mudancas bastante significativas de até 40% na determinacao da massa.
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Bo (uG)
o 51 A1689

20 1
0 25

Figura 6.4: Graficos de A2050, representando os aglomerados NCC e A1689, represen-
tando os aglomerados CC. Mostramos o gréafico da variagdo da massa em funcao do valor
central do campo magnético By, e do parametro de forma «.
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Figura 6.5: Gréficos de A2050, representando os aglomerados NCC. No grafico superior
apresentamos a projecao da variacao da massa como funcdo de « para varios valores
de By e no grafico inferior mostramos a projecao da variagdo da massa como fungdo do
campo magnético central By para varios valores de «.

109



CAPITULO 6. EFEITOS DE CAMPOS MAGNETICOS E TURBULENCIA
EM AGLOMERADOS DE GALAXIAS
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Figura 6.6: Graficos de A1689, representando os aglomerados CC. No grafico superior
apresentamos a projecao da variacao da massa como funcdo de « para varios valores
de By e no grafico inferior mostramos a proje¢ao da variagdo da massa como fungao do
campo magnético central By para varios valores de «.
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6.6. CONSIDERACOES

6.6 Consideracoes

Consideramos os efeitos das componentes magnética e turbulenta na estimativa
de massa de 5 aglomerados de Abell. As massas derivadas considerando apenas a
pressao térmica foram apresentados no trabalho anterior de Lagana et al. (2008).

Resumimos nossos resultados abaixo:

e A inclusao dos termos de pressao nao térmica na descricao do gas intraglo-
merado ¢ motivada pelas evidéncias da presenca tanto de campos magné-
ticos quanto de movimentos turbulentos em aglomerados de galdxias. Nos
assumimos um perfil para os campos magnéticos dados por B(r) Bopy,
considerando valores buGG < By < 30uG, para cada um destes valores nos
variamos o parametro de forma, a = 0.5 até o = 0.9. Incluimos um termo
de turbuléncia isotropica Py, = $p5(07 + 07), onde pg € definido nas equa-
goes. (6.1) e (6.2) de acordo com o aglomerado. O perfil de velocidades

turbulentas foram retirados de simula¢des numéricas de Lau et al. (2009).

e Considerando By = 5 — 10uG, a variagao da massa, incluindo a pressao
nao térmica é desprezivel. Entretanto, assumindo que o valor central para
o campo magnético pode alcancar valores de até 30uG, a determinacao da
massa poderia ser afetada em até 35-40% se associada ao parametro de forma

a = 0.5.

e Este foi o primeiro estudo a considerar os efeitos da pressao nao térmica em
estimativas de massa de aglomerados reais. E necessaria uma maior investi-
gacao para uma descricao detalhada das propriedades do gés intraglomerado

como apontado por Colafrancesco & Giordano (2007), a combinacao de da-
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dos em raios-X e radio podem ter um papel importante nesta investigacao. A
falta de acuracia na determinacao da massa de aglomerados pode introduzir
um bias nos vinculos cosmologicos de €2, baseados em medidas de raios-X
destes algomerados. Isto ocorre pois este calculo é baseado na fracao de

massa de gas em relagao a massa total do aglomerado.

Em uma época onde a quantidade de dados aumenta consideravelmente me-
lhorando cada vez mais nossa amostragem, ¢ imperativo a necessidade de uma
melhor analise fisica dos sistemas estudados, de forma a minimizar um possivel
viés inserido por uma ma modelagem. Deste modo, apesar dos efeitos nao térmi-
cos aparentemente nao alterarem muito as medidas da massa dos aglomerados, ¢é
necessario uma anéalise mais detalhada de forma a termos uma estimativa acurada

da sua real contribuicao no suporte de pressao dos mesmos.
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Capitulo 7

Conclusoes e Perspectivas

Ao longo desse trabalho, analisamos a origem, evolugao e importancia dos
campos magnéticos em diversos ambientes astrofisicos. Mostramos que flutuagoes
eletromagnéticas geradas no universo primordial logo apdés a TFQH, constitui um
forte candidato para origem dos campos magnéticos cosmologicos. Estudamos a
evolucao destas flutuacoes iniciais desde ¢t = 107* s até z ~ 10. Achamos cam-
pos de ~ 10uG sobre um tamanho comoével de ~ 1 pc nesta época. Utilizando
nossa previsao primordial, consideramos a possibilidade destes campos servirem
de semente para o mecanismo de dinamo em pequena escala existente nas proto-
galdxias. Achamos campos magnético da ordem de 107 —107%G em regices de 50
kpc comovel. Estes campos magnéticos durante o processo de formacgao galactica,
sao amplificados de forma concomitante ao colapso da regiao protogalactica até as

escalas de G observadas hoje.

E importante notar que nosso modelo sugerido para origem dos campos mag-
néticos é qualitativamente diferente dos modelos discutidos na se¢ao 2.3. Estas

sugestoes em geral requerem condigoes fisicas muito especiais. Em nosso modelo,
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entretanto, os campos magnéticos surgem naturalmente de flutuagoes do plasma
primordial, descritos pelo teorema da Flutuacgao-Dissipacao.

Outro tema de nosso interesse, foi a origem de campos magnéticos em objetos
compactos. Observagoes indicam a presenca de intensos campos magnéticos em
magnetares e possivelmente em GRBs. Teorias astrofisicas usuais tem grande
dificuldade em explicar tais campos, deste modo avaliamos a previsao oriunda da
conjectura S-B de forma a testar uma explicagao alternativa para origem do campo
magnético nestes objetos.

Em GRBs, a existéncia de campos magnéticos de ~ 10'° G, poderia explicar o
fluxo de Poynting requerido para suprir a energia necesséria para explicar os surto
de raios-y observados. Contudo nao ha um bom modelo para explicar a existéncia
destes campos, se consideramos a conjectura S-B verdadeira, podemos explicar
tais campos na regiao do horizonte do buraco negro.

Da mesma forma avaliamos os valores do parametro 3 da conjectura S-B em
estrelas de néutrons com altos campos magnéticos denominadas magnetares. Fi-
zemos uma andlise estatistica de forma a mostrar que a previsao da conjectura
S-B nao pode ser descartada pelos dados atuais, contudo para uma analise mais
robusta faz-se necessirio uma maior amostragem de forma a termos estatistica
suficiente para discriminar diferentes modelos.

Além da origem dos campos magnéticos, estudamos sua importancia no suporte
gravitacional de aglomerados de galaxias junto com efeitos de turbuléncia. Vimos
como a medida da massa destes aglomerados poderia mudar considerando uma
analise mais realista de sua estrutura. A inclusao dos termos de pressao nao térmica
na descricao do gés intraglomerado ¢ motivada pelas evidéncias da presenca de

campos magnéticos e turbuléncia nestes aglomerados.
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Vimos ao longo desta tese a importancia dos campos magnéticos para astro-
fisica. Campos magnéticos podem influenciar na formacao das primeiras estrelas,
sendo importantes na época de reionizacao do universo. Estes campos podem al-
terar a taxa de formacao estelar, assim como sua funcao de massa inicial, podem
modificar os modelos de colapso esférico incluindo dire¢oes preferenciais no colapso
dependendo de sua geometria, podem deixar assinaturas na radiacao cosmica de
fundo, assim como influenciar na nucleossintese primordial. Um dos nossos ob-
jetivos futuros é investigar a influéncia destes campos magnéticos primordiais na
formacao das primeiras estruturas, assim como possiveis assinaturas destes campos
primordiais na radiacao césmica de fundo.

Outro aspecto de nosso interesse, sera estudar possiveis maneiras de diferen-
ciar modelos de geragao destes campos. Em principio estes modelos podem ser
vinculados por mapas de rotagao Faraday feitas pela proxima geragao de radio
telescopios, tais como o SKA! e por medidas provenientes da radiacao cosmica de

fundo pelo satélite Planck?.

thttp:/ /www.skatelescope.org/
http:/ /www.rssd.esa.int /index.php?project=Planck
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Apéndice A

Deducao do Teorema da

Flutuacao-Dissipacao

Devemos agora demonstrar que a representacao espectral das fungoes de corre-
lacao ¢ determinada pelas propriedades dissipativas do meio. Para isto precisamos
avaliar a média do produto j! (k,w) e j;(k,w). Se o sistema estd bem definido em
um estado estacionario n, a média quantica é definida como o elemento da matriz

diagonal do operador

[jj (k7 w)jj(k,7 w)]nm - Z]j(kv W)nmjj (klv w)ﬂﬂ%? (Al)

onde o somatorio é feito sobre todos os estados quanticos do sistema. Os elementos
da matriz do operador j ,, entre os estados estacionério de energia E,, e E, tém

a seguinte estrutura

(Jiw)nm = 27 (Jic) im0 (W + W), (A.2)
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onde wy,, = (B, — Ey,) € a freqiiéncia de transi¢ao entre os estados n e m. Subs-
tituindo esta expressio e uma similar para (j1 )nm em (A.1), e efetuando uma

média obtemos

’

(G (e w)js (K ) = 2 (5] (k) (K ))wd(w — ), (A.3)

G K) (K)o = 27> f(En) ] (K) [ (K )l mnd (@ = W), (A4)

onde f(E,) é a fungao de distribuigao estatistica para todos os diferentes estados
quanticos do sistema. Se consideramos o sistema em equilibrio, esta fungao sera a
distribuicao de Gibbs,

f(E,) = eF—En)/kpT (A.5)

Sendo F' a energia livre do sistema e T sua temperatura. Devemos conectar a
fungao de correlagao (A.3), com a energia absorvida pelo sistema devido a dissipa-
c¢ao. Para isto devemos assumir a existéncia de uma perturbacao periédica, com
energia V proporcional a j, atuando no sistema . Se consideramos j a densidade

de corrente elétrica , V' assume a forma

V=— /(A(r,t) -j(r,t)d’r, (A.6)

onde A ¢é o potencial vetor da perturbagao. Tomando a transformada espacial de

Fourier de A e j, podemos escrever

V = —SRe (A1) -4(0) (A7)
k
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onde A, por definicao é uma funcao harménica do tempo
Ak(t) = Akweiiwy (A8)

Transicoes entre diferentes estados do sistema sao possiveis devido a agao da per-
turbagao de V. Usando as equagoes (A.2) e (A.7), podemos avaliar os elementos

da matriz de perturbagao correspondente a transicao n — m:

Vi = =7 3 { (k- Gnn)( = wom) + (A - (D) + )} (A.9)

Como conseqiiéncia, a probabilidade de transicao de um sistema por unidade

de tempo ¢ igual a

v Iy . 3 ’
Wpm = on? Z Ai(k,w) A5 (K aw){];r(k)nmjj(k Jmnd (W = W)
kK iy

b Ty (Ym0 + wnm)}. (A.10)

Em cada transicao de n — m o sistema absorve uma energia hw,,,; a fonte desta
energia ¢ a perturbagao externa. A energia absorvida pelo sistema por unidade de

tempo pode ser escrita como

Podemos encontrar a energia média absorvida pelo sistema realizando a média de
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(A.11) sobre todos os estados n:
Q= Z F (B )W Bt (A.12)

Substituindo a equagao (A.10) em (A.12) e usando o fato que em sistemas em

equilibrio f(F,) é dado pela fungao de Gibbs, podemos escrever

W (1
@ = T[T 3D Ak )
kK ij
% Ze(F En)/kgT T(k)nmjj(/f,)mné(w —wnm). (A-13)

Comparando a expressao anterior com a equagao (A.4), nés achamos a seguinte
relacao entre a energia média absorvida pelo sistema por unidade de tempo e a

funcao de correlagao,

/

Q=4 [T = 1] 3 Ak ) A K ) Gl R) (). (A14)
kK ij

Por outro lado, a energia absorvida () pode ser conectada com parametros
macroscopicos, caracteristicos das propriedades dissipativas do sistema. Quando
nao existe perturbagao externa, temos (j) = 0. A acdo da perturbagao (A.6), gera
uma média nao nula de j, o qual esta relacionada com a magnitude do potencial

perturbativo A,
= a4, (A.15)
i
onde ¢&;; ¢ um operador linear espago-temporal. Podemos escrever a relagao em
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termos das suas componentes de Fourier
Jilk,w) =)k, w) Ak, w), (A.16)
J

onde «;;(k,w) é um tensor caracterizando as propriedades dissipativas do meio,
denominado tensor resposta do sistema. A mudanca de energia interna de sera
igual a média da derivada temporal do hamiltoniano do sistema. Como no hamil-
toniano, apenas a perturbacao V' depende explicitamente do tempo, a mudanca

da energia interna do sistema pode ser escrita como

aa—ltj = — /(A(r, t) - j(r,t)dr. (A.17)

Para obter a energia média por unidade de tempo da energia absorvida (), podemos

usar a Eq. (A.15), e efetuar uma média da expressao anterior. Podemos escrever

@ da forma
1
Q= Ziw E (af; — aji) Ai(k, w) Aj (k, w). (A.18)

k7i7j
Comparando esta equagao com a (A.14), nés achamos que

’ 87T3FL

Ve = Sormpr 00 — i)d(k = k). (A.19)

(1 (k) (k

Esta expressao nos d4 uma conexao entre a funcao de correlagao das flutuagoes
das quantidades fisicas do nosso sistema e de suas propriedades caracteristicas,

representadas pelos coeficientes de «;;. Usando as equacao (A.3) e (3.5), podemos
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escrever a seguinte expressao para a densidade espectral das flutuagoes de corrente

. h -
<]i]j>kw = mZ[Ozij (w, k) — aij(w, k)] (AQO)

Esta expressao é denominada relacao de flutuacao dissipacao, e determina com-

pletamente as flutuacoes de um sistema em equilibrio.

122



Apéndice B

Evolucao do Tensor de Correlacao

das Flutuacoes Magnéticas

Mostraremos alguns passos principais da derivacao destas equacoes, de forma

a dar uma idéia geral da analise feita por Subramanian (1999). Sabemos que

(OM;;/0t) = (0/0t)(< dB;(x,t)0B;(y,t) >)

= [(0/ot)(< B;B; >) — (0/0t)(< B; >< B; >)]. (B.1)

O segundo termo pode ser avaliado usando a equagao do campo médio. O primeiro

termo pode ser calculado usando a equagao (4.15) e o fato de que
(9/0t)(Bi(x, ) By(y. 1)) = B(x.1)(9B;(y, 1) /0t) + (9Bi(x,1)/00) By(y.1). (B2)

A equagao resultante pode ser resolvida iterativamente pegando a equagao para

(OM,;;/0t) o qual depende das correlagoes do campo de velocidades turbulento 75,
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do campo de velocidades médio vy e do campo magnético médio By e dos termos

nao lineares oriundos dos efeitos da difusao ambipolar. Temos entao

aMZ’j
ot

= < / Y Rjpg [V7 (Y, 1) Rt (V7 (%, 8)[Ming + By (%) Bi(y))] ds >
+ < / Ripg [V (%,1) Y Ryt (V7 (y, 8) [Mym + B (%) Bg'(y))] ds >
+ < / YRjpg (U?(y,t) qulm(vlT(y, s)Mzm)) ds >

+ < / *Ripg (vr{;(x, t) g”qum(vlT(x, S)Mmj)) ds >
+ [V My + VoM + Rjpg (v5(3) Mig) +* Ripg (v () My;)

+ YRjpg (< UPD(Y)(SBZ'(X)BQ(Y) >) 4+ Ripg (< UpD(X)Bq(X)5Bj(Y) >),

(B.3)
onde definimos os operadores
xRipq = EilmEmpq(a/a.’ﬂl) € yRipq = eilmempq(@/ayl). (B4)
O primeiro termo da equagao (B.3) é dado por
< / YRijpq (Ug“(yut) $Rilm(UlT(Xa S)Mmq)) ds > =
0? Ip
_Gitu€ulm6jrs€quw [T Mmq] . (B5)

Para examinar a evolucao de M devemos multiplicar as equagoes anteriores
por r'rd /r?. Podemos simplificar a equagao resultante usando a seguinte identidade
0?A B O (Arird) L0A 0A

- 6]{”% - (5#7”@ - 5jt6irAa (B6>

%]

nr orrort — Orrort
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onde A = TlpMmq. Entao usando €;,€um = 0i0tm — 0imOu, € a definicao de

T, Tyn e C, podemos chegar na contribui¢ao do primeiro termo de (B.3)

oM, 10

oM, G
ot = g Ty, ) g M ACH, (B.7)

O segundo termo da equagao (B.3) da uma contribuigao idéntica.

Para derivar a evolucao de H devido estes termos, multiplicamos a equacao
(B.5) por €;; frf . Usando o fato que a velocidade turbulenta e o campo em pequena
escala tém divergéncia nula, temos entao M;;; = 0 e T}; ; = 0. Simplificando a

contribui¢ao do primeiro termo de (B.3)

oH € Tf
o = g LMoy + TyMijr = Tigy Mg, = Ty M) . (BS)
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Os primeiros dois termos da equagao (B.8) podem ser simplificados notando

que €13 = 2071 e €ij M = 2Hr!. Temos entdo

€iprt
- [ﬂ] tthr + TtrMij,tr] -

2 2
AT, H AM,C"
— [T H' +T,, H + LTL + M C" + MO+ TL

], (B.9)

onde o sinal ’ denota derivada com respeito a r. Para avaliar a contribuicao dos
ultimos dois termos da equacao (B.8) é conveniente abrir os tensores M;; e T;;
em uma parte simétrica e uma anti-simétrica. Utilizamos o indice S para parte

simétrica e A para parte anti-simétrica. Desta forma podemos escrever

€ Tf €; T
;ig [ﬂr,tMtj,r + ﬂj,rMir,t] ];C [ﬂftMér Y;ftMg r}
AHT] 4C'M;
= — L+ CM] T, H + M, C' + LL 4 L (B.10)
r T
Adicionando as contribuigoes das equagao (B.9) e (B.10) temos

OH 19,,0
— = ———(r"=—|T H +CMg]. B.11
ot r4 or (r 87"[ LA R ( )

O segundo termo da equagao (B.3) gera uma contribuigao idéntica.

Os primeiros dois termos da equagao (B.3) representam o efeito das correla-
¢oes de velocidade nas flutuagoes magnéticas (M;;) e no campo médio (Bf). Os
dois termos seguintes estao ligados ao transporte turbulento das flutuacoes pelo
campo de velocidades turbulento, o quinto e sexto termos representam os efeitos
de difusao. Os sétimo e oitavo termos representam o transporte das flutuagoes

magnéticas pelo campo de velocidades médio. Os tltimos dois termos sao devido
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aos efeitos da difusao ambipolar.
De forma a obter equagoes para My e H, multiplicamos a equagao (B.3) por

(r'ri) /r? e eijfo e usamos a identidade:

My (r) = Mij(rirj/TQ), H(r)= MijGijfo/(2T2). (B.12)

O terceiro e quarto termos adicionam a seguinte contribuicao

4C(0)€gm(0M;p, /Or9) + 2T (0)VZ M, (B.13)

na equagao (B.3), justificando assim o termo transporte turbulento de M;;. De-
vemos avaliar os ultimos dois termos devido a difusao ambipolar. Eles adicionam
uma contribuigao de —8aH (0,t)€;qm(0Miy, /Or?) + 4aM 1 (0,t)V2M,; na Eq. (B.3).

Juntando todos os termos, nés chegamos em uma equacao acoplada para evolucao

de M; e H:
oM, 20 ., 0OMy
B —ﬁg(r RN )+ GM, —4day, H (B.14)
oOH 10 (,0
= —— (= (2knH + anM B.1
t rior (T 37“( N+ oN L))’ (B.15)

onde noés definimos:

kn =1+ Tpp(0) — Trp(r) + 2aMp(0, ),
ay =2C(0) —2C(r) — 4aH(0,1),

i(h)+ii(TTLJL) : (B.16)

G=-4
dr r r2dr

Estas equagoes formam um conjunto de fechado de equacgoes a derivadas par-

ciais para evolucao das correlagoes do campo magnético.
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Apéndice C

Modelo Cosmolégico Padrao

C.1 Meétrica de Friedman-Robertson-Walker

Evidéncias observacionais como a isotropia da radiagao césmica de fundo nos
levam a crer que o universo ¢ um hiperespago quadridimensional composto por uma
direcao temporal e uma variedade tridimensional espacial homogénea e isotropica.

A métrica de Friedman-Robertson-Walker (FRW) pode ser obtida partindo
apenas dessas hipoteses.

O elemento de linha mais geral para um universo homogéneo e isotrépico é

dado por:

ds* = dt* — a*(t) dr® + r*(d6” + sen®0d¢?) |, (C.1)

1 — kr?

onde a(t) é o fator de escala da expansao e t o tempo no referencial de um obser-

vador comovel (cujo deslocamento se deve apenas & expansao), também chamado
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tempo cosmico.

A partir da equagao (C.1), e de posse do formalismo da Relatividade Geral,

onde o elemento de linha é dado por:

ds® = g, datda”, (C.2)

podemos reconhecer a métrica FRW no tensor métrico representado por:

1 0 0 0
ooEm o
v =
0 0 —a?(t)r? 0
0 0 0 —a*(t)r*sen®d

C.2 Tensor Energia-Momento

O contetdo do universo pode ser aproximado por um fluido perfeito, onde existe
interacao entre as particulas mas nao ha troca de calor nem viscosidade. A forma
mais simples do tensor energia-momento para um fluido com essas caracteristicas

pode ser escrita como:

" = putu” + pS*, onde SH = aufu” + bg"”. (C.3)

Aqui, a e b sao constantes. Impondo que as leis de conservagao de energia e
momento (V3T = () sejam respeitadas, o tensor energia-momento para um

fluido perfeito é dado por:
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T = (p+ p)utv” — pg"”, (C.4)
ou seja,
p 0 0 0
T — 0O —p 0 O
00 —p 0
00 0 —p

A componente temporal das equacgoess de conservacao resulta em:

o
p+35(p+p) =0, (C.5)

onde o ponto representa a derivada em relagao ao tempo coésmico.
A homogeneidade espacial nos garante que tanto a pressao como a densidade

sao funcoes apenas do tempo.

C.3 Equacgoes de Einstein

Com o intuito de estudar a dindmica envolvida na evolugao temporal de um
universo homogéneo e isotropico, devemos utilizar a métrica de FRW e o tensor

energia-momento junto com as equacoes de Einstein, dadas por:

1
R, — §(R +2M)g,, = 87GT),, (C.6)
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onde R, ¢ o tensor de Ricci, I o escalar de curvatura e A a constante cosmologica.

As componentes do tensor de Ricci sao dadas por:

ROO = 3%2—47TG(p—|—p)+A,
Ry = 07

Ry = —22[2k + (aii +24%)] = 47Ggyj(p— p) + gy A

Utilizando estas expressoes junto com (C.4) na equagao (C.6), temos:

H22(9)2:87TG _£+%

3 a?

a 4G A
“ = (43 + =
" 3 (p+ p)+3

(C.10)

(C.11)

A expressao (C.10) é chamada equagdo de Friedman, H & conhecido como

pardmetro de Hubble e a equagao (C.11) como equa¢ao da aceleragao. Nessas

expressoes, a densidade e a pressao correspondem a todo o contetido material do

universo. Caso este possua mais de uma componente, p e p devem ser substituidos

por suas respectivas somatorias sobre os constituintes em questao.

As equagoes de Einstein descrevem a evolucao do universo com base em duas

equagoes (equagoes (C.10) e (C.11)) e trés incognitas (a, p e p). Logo, precisamos

de uma terceira equacao independente das duas anteriores para encontrar a solucao
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do sistema. Para isto, podemos utilizar uma equagao de estado
p = wp, (C.12)

onde w varia conforme o constituinte considerado.

Podemos definir a densidade critica de energia, que pode ser utilizada para
comparar as contribui¢oes de cada componente para a densidade de energia total

do universo. Podemos obté-la dividindo a expressao (C.10) por H? :

1 k A

1= _ .
s T e T3

(C.13)

A densidade critica ¢ definida como a densidade total de energia em um universo

com curvatura nula e sem constante cosmologica, logo,

B 3H?
Per = e

(C.14)

A partir dela, podemos definir um parametro de densidade associado com cada

constituinte, matéria, constante cosmologica, curvatura e radiacao

Pm A k R27GoT
Q= —, Qp = —, Q= ————, = — C.15
Der V7P SRS TE 3H2c3 (C.15)
assim, podemos escrever:
1 — Qk = Qtotal - Qm + QA. (ClG)
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Dados de cinco anos do WM AP, combinados com observacoes de Oscilagoes
Acusticas de Barions (Baryon Acoustic Oscillations-BAO) e supernovas do Tipo
Ia, indicam valores de Hy = 70.541.3km/s/Mpc, Qnh? = 0.1358109037 _0.0179 <
Q, < 0.0081 ¢ Qx = 0.726 £+ 0.015, onde H = 100h kms~'/Mpc (Komatsu et al.
2009).
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Magnetic fields of intensities similar to those in our galaxy are also observed in high redshift galaxies,
where a mean field dynamo would not have had time to produce them. Therefore, a primordial origin is
indicated. It has been suggested that magnetic fields were created at various primordial eras: during
inflation, the electroweak phase transition, the quark-hadron phase transition (QHPT), during the
formation of the first objects, and during reionization. We suggest here that the large-scale fields
~unG, observed in galaxies at both high and low redshifts by Faraday rotation measurements (FRMs),
have their origin in the electromagnetic fluctuations that naturally occurred in the dense hot plasma that
existed just after the QHPT. We evolve the predicted fields to the present time. The size of the region
containing a coherent magnetic field increased due to the fusion of smaller regions. Magnetic fields (MFs)
~10 uG over a comoving ~1 pc region are predicted at redshift z ~ 10. These fields are orders of
magnitude greater than those predicted in previous scenarios for creating primordial magnetic fields. Line-
of-sight average MFs ~1072 uG, valid for FRMs, are obtained over a 1 Mpc comoving region at the
redshift z ~ 10. In the collapse to a galaxy (comoving size ~30 kpc) at z ~ 10, the fields are amplified to
~10 wG. This indicates that the MFs created immediately after the QHPT (10 s), predicted by the
fluctuation-dissipation theorem, could be the origin of the ~uG fields observed by FRMs in galaxies at
both high and low redshifts. Our predicted MFs are shown to be consistent with present observations. We
discuss the possibility that the predicted MFs could cause non-negligible deflections of ultrahigh energy
cosmic rays and help create the observed isotropic distribution of their incoming directions. We also
discuss the importance of the volume average magnetic field predicted by our model in producing the first

stars and in reionizing the Universe.

DOI: 10.1103/PhysRevD.77.043529

L. INTRODUCTION

The origin of galactic and extragalactic magnetic fields
is one of the most challenging problems in modern astro-
physics [e.g., [1,2]]. Magnetic fields on the order of ~uG
are detected in galaxies as well as in clusters of galaxies. It
is generally assumed that the coherent large-scale ~uG
magnetic fields observed in disk galaxies are amplified and
maintained by an @ — @ dynamo, which continuously
generates new fields by the combined action of differential
rotation (w) and helical turbulence (a«). However, the
dynamo mechanism needs seed magnetic fields and suffi-
cient time in order to amplify them.

There have been many attempts to explain the origin of
seed fields. One of the most popular is that they are
generated by the Biermann mechanism [3]. It has been
suggested that this mechanism acts in diverse astrophysical
systems, such as large-scale structure formation [4-6],
cosmological ionizing fronts [7], and formation of super-
nova remnants of the first stars [8]. Outflows is an addi-
tional means of filling protogalaxies with magnetic fields.
For example, in Sec. III G, we discuss outflows of magnetic
fields from extragalactic jets, as suggested in [9].

*Rafael @astro.iag.usp.br
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Another suggestion for the origin of seed fields is that
they were created by different mechanisms in the very
early Universe, before galaxy formation took place. For
example, such fields may have been created during the
quark-hadron phase transition (QHPT), when the
Universe was at a temperature Togpr = 102 K
(Sec. IITA), during the electroweak phase transition
(Sec. III B), or in the inflation era (Sec. III C).

One major difficulty with most scenarios for the creation
of magnetic fields in the very early primordial Universe
(<1 sec), such as those discussed in Secs. IIT A, 1II B,
and IIIC, is the small coherence lengths of the fields at
redshifts z = 10. The coherence length is limited by the
radius of the horizon at the time of the creation of the
magnetic field. When expanded to the present time, the
coherence length is too small to explain the existing ob-
served large coherent magnetic fields on the order of the
size of galaxies.

In this paper, we suggest that the observed magnetic
fields have their origin in the electromagnetic fluctuations
in the hot dense plasmas of the very early Universe. This is
a natural way to create magnetic fields and circumvents the
problem of small coherence lengths. The fluctuation-
dissipation theorem predicts very large magnetic fields in
the equilibrium plasma immediately after the QHPT. We
evolve these fields to a redshift z ~ 10, when galaxies were
beginning to form and find them to be sufficiently strong to

© 2008 The American Physical Society
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explain the magnetic field observations in both high and
low redshift galaxies.

We investigate the magnitude of the present magnetic
fields in galaxies and the intergalactic medium created by
the plasma fluctuations shortly after the QHPT, when the
plasma properties are well understood. The magnetic
fields, created by the plasma fluctuations before the
QHPT, are poorly understood and we leave their evaluation
for a future investigation.

Using the fluctuation-dissipation theorem (FDT), Opher
and Opher [10-12] studied the magnetic fluctuations as a
function of frequency in the primordial nucleosynthesis era
and found that they were very large, in particular, at zero
frequency. This can be compared with the blackbody pre-
diction which has a zero amplitude magnetic fluctuation at
zero frequency.

Tajima et al. [13] suggested that the large magnetic
fluctuations predicted by the FDT at an early epoch did
not dissipate, but continued to exist to the present epoch
and now contribute to the dominant magnetic field. This
scenario is investigated in detail here. Since the largest
magnetic fluctuations in the plasma occurred shortly after
the QHPT, we begin our calculations at this epoch.

Primordial magnetic fields can effect the incoming di-
rections of ultrahigh energy cosmic rays (UHECRs) above
3 X 10'8 eV. In the last section (Sec. VI) we discuss the
possible importance of our predicted primordial magnetic
fields on UHECRs.

We review the observations of astrophysical magnetic
fields in Sec. II Previous suggestions for creating primor-
dial magnetic fields are given in Sec. III. The creation of
magnetic fields in the fluctuations of the hot dense primor-
dial plasma is discussed in Sec. IV. In Sec. V, we discuss
our model, based on the analysis in Sec. IV. Our conclu-
sions as well as a discussion of our results are presented in
Sec. VL.

I1. OBSERVATIONS OF COSMIC MAGNETIC
FIELDS

The magnetic fields in our Galaxy have been studied by
several methods. Measurements of the Zeeman effect in the
21 cm radio line in galactic HI regions reveal magnetic
fields = 2-10 uG. Similar values for the magnetic fields in
other galaxies have been obtained from Faraday rotation
surveys.

Observations of a large number of Abell clusters have
provided information on magnetic fields in clusters of
galaxies [14-16]. The typical magnetic field strength in
the cluster is ~1-10 uG, coherent over 10-100 kpc.

High resolution Faraday rotation measurements (FRMs)
of high z quasars allow for the probing of magnetic fields in
the past. A magnetic field of ~uG in a relatively young
spiral galaxy at z = 0.395 was measured by FRMs from
the radio emission of the quasar PKS 229-021, lying be-
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hind the galaxy, at z = 1.038 [17]. Magnetic fields ~uG
are also observed in Ly« clouds at redshifts z ~ 2.5 [1].

II1. PREVIOUS SUGGESTIONS FOR CREATING
PRIMORDIAL MAGNETIC FIELDS

There have been various scenarios suggested for the
source of primordial magnetic fields. In this section, we
review some of the most important ones.

A. Magnetic fields created at the quark-hadron phase
transition

In the magnetogenesis scenario at the QHPT, proposed
by Quashnock er al. [18], an electric field was created
behind the shock fronts due to the expanding bubbles of
the phase transition. The baryon asymmetry, which was
presumed to have already been present, resulted in a posi-
tive charge on the baryonic component and a negative
charge on the leptonic component of the primordial
plasma, so that the charge neutrality of the Universe was
preserved. As a consequence of the difference between the
equations of state of the baryonic and leptonic fluids, a
strong pressure gradient was produced by the passage of
the shock wave, giving rise to a radial electric field behind
the shock front. Quashnock et al. [18] estimated the
strength of the electric field to be

€ 6 kTQHPT 100 cm keV
E=15(S (2 =Y«
¢ <0.1><0.1><150 MeV)( I ) e

where € is the ratio of the energy density of the two fluids,
6 = (IAp/p), Ap is the pressure gradient, and [ is the
average comoving distance between the nucleation sites.
They suggested that non-negligible fields were produced
when shock fronts collided, giving rise to turbulence and
vorticity on scales of order /. It was found that the magnetic
field produced on the comoving scale ~1 AU has a present
magnitude ~2 X 10717 G.

Cheng and Olinto [19] showed that strong magnetic
fields might have been produced during the coexistence
phase of the QHPT, during which a baryon excess builds up
in front of the bubble wall as a consequence of the differ-
ence of the baryon masses in the quark and hadron phases.
In this scenario, magnetic fields were generated by the
peculiar motion of the dipoles, which arose from the con-
vective transfer of the latent heat released by the expanding
walls. The field created at the QHPT was estimated by
Cheng and Olinto [19] to be =~ 107!® G at the present
epoch, on a comoving coherence length =~ 1 pc. On a
comoving galactic length scale, they estimated the field
to be =~ 10720 G.

Sigl et al. [20] predicted a present magnetic field
~107° G. However, they used very special conditions,
such as efficient amplification by hydromagnetic instabil-
ities during the QHPT.

043529-2
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B. Magnetic fields from the electroweak phase
transition

There have been some suggestions made for the origin
of primordial magnetic fields based on the electroweak
phase transition (EWPT). A first order EWPT could pos-
sibly have generated magnetic fields [20,21]. During the
EWPT, the gauge symmetry broke down from the electro-
weak group SU(2); X U(1)y to the electromagnetic group
U(1)gum- The transition appears to have been weakly first
order, or possibly second order, depending upon various
parameters, such as the mass of the Higgs particle [21,22].
If it were first order, the plasma would have supercooled
below the electroweak temperature, = 100 GeV. Bubbles
of broken symmetry would have nucleated and expanded,
eventually filling the Universe. At the time of the EWPT,
the typical comoving size of the Hubble radius and the
temperature were Ly = 10 cm and Ty = 100 GeV, re-
spectively. A comoving bubble of size Lz = fzLy would
have been created with fz =~ 1073~10"2 [21]. The fluids
would have become turbulent when two walls collided.
Fully developed MHD turbulence would have led rapidly
to equipartition of the field energy up to the scale of the
largest eddies in the fluid, assumed to have been compa-
rable to Lp. The magnetic field strength at the EWPT
would have been

2
B~ (4776)1/2(TEw)T%W(UwaH>
c

=~ (7 X 102H)-(2 X 10**) G, (2

where € = g.aTpy /2 =4 X 10! GeV fm ™3 is the energy
density at the time of the EWPT [23].

Magnetic fields could also have arisen in cosmological
phase transitions even if they were of second order [24]. In
the standard model, the EWPT occurred when the Higgs
field ¢ acquired a vacuum expectation value 7. To estimate
the field strength on larger scales, Vachaspati [24] assumed
that ¢ executed a random walk on the vacuum manifold
with step size €. Over a distance L = N¢, where N is a
large number, the field ¢ changes on the average by
N'2~!_ On a comoving galactic scale, L = 100 kpc, at
the recombination era (z ~ 1100), Vachaspati [24] found a
magnetic field =~ 1072* G.

C. Magnetic fields generated during inflation

Inflation naturally produced effects on large scales, very
much larger than the Hubble horizon, due to microphysical
processes operating in a causally connected volume before
inflation [25]. If electromagnetic quantum fluctuations
were amplified during inflation, they could appear today
as large-scale coherent magnetic fields. The main obstacle
to the inflationary scenario is the fact that in a conformally
flat metric, such as the Robertson-Walker, the background
gravitational field does not produce relativistic particles if
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the underlying theory is conformally invariant [26]. This is
the case for photons, for example, since classical electro-
dynamics is conformally invariant in the limit of vanishing
fermion masses (i.e., masses much smaller than the infla-
tion energy scale). Several ways of breaking conformal
invariance have been proposed. Turner and Widrow [25]
considered three possibilities:

(1) introducing a gravitational coupling, such as
RA MA/’“ or R WA"A/’“, where R is the Ricci scalar,
R, the Ricci tensor, and A* is the electromagnetic
field. These terms break gauge invariance and give
the photons an effective time-dependent mass.
Turner and Widrow [25] showed that for some suit-
able (though theoretically unmotivated) choice of
parameters, such a mechanism could give rise to
galactic magnetic fields, even without invoking the
galactic dynamo;

(2) introducing terms of the form R, F**F**/m?* or
RF*"F,,, where m is some mass scale, required by
dimensional considerations. Such terms arise due to
one loop vacuum polarization effects in curved
space-time. They can account, however, for only a
very small primordial magnetic field; and

(3) coupling of the photon to a charged field that is not
conformally coupled or anomalous coupling to a
pseudoscalar field.

Dolgov and Silk [27] proposed a model invoking a
spontaneous breaking of the gauge symmetry of electro-
magnetism, implying nonconservation of the electric
charge in the early evolution of the Universe.

D. Generation of the primordial magnetic fields during
the reionization epoch

Gnedin, Ferrara, and Zweibel [7] investigated the gen-
eration of magnetic fields by the Biermann battery in
cosmological ionization fronts, using simulations of reio-
nization by stars in protogalaxies. They considered two
mechanisms: (1) the breakout of ionization fronts from
protogalaxies; and (2) the propagation of ionization fronts
through high-density neutral filaments. The first mecha-
nism was dominant prior to the overlapping of ionized
regions (z = 7), whereas the second mechanism continued
to operate after that epoch as well. After overlap, the
magnetic field strength at z = 5 closely traced the gas
density and was highly ordered on comoving megaparsec
scales. The present mean field strength was found to be
~ 107" G in their simulation. Their results corroborate
those of Subramanian et al. [28].

E. Generation of magnetic fields due to nonminimal
gravitational-electromagnetic coupling after
recombination

The generation of magnetic fields by nonminimal cou-
pling was investigated by Opher and Wichoski [29]. From
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general relativity, it can be shown that, if we have a mass
spinning at the origin, the space-time metric g,; is equal to
the vector product of the angular momentum L and the
radial vector r, times 2G/c3r3, where G is the gravitational
constant. Opher and Wichoski [29] suggested that the
magnetic field created is proportional to the curl of g,
where the proportionality constant ~(G)'/2/2¢ was
used, based on the data of the planets in our solar system
[30,31].

Angular momentum in galaxies has been previously
suggested to have been created by tidal torques between
protogalaxies [32—35]. The spin parameter A is defined as
the ratio of the angular velocity of the protogalaxy to the
angular velocity required for the protogalaxy to be sup-
ported by rotation alone. Numerical simulations find A ~
0.05, while observations of spiral galaxies show A ~ 0.5.
Since A is proportional to the square root of the binding
energy, it increases by a factor of 10 in the formation of a
galaxy due to an increase of the binding energy by a factor
of 100 (i.e., the radius of the protogalaxy decreases by a
factor of 100).

In their calculations, Opher and Wichoski [29] investi-
gated models in which the angular momentum of a galaxy
increased until the decoupling redshift z; and remained
constant thereafter. At the decoupling redshift, the spin
parameter was A ~ 0.05. They found present galactic mag-
netic fields ~0.58 wG for a decoupling redshift z;, = 100
and noted that galactic magnetic fields ~uG could be
produced by this mechanism without the need for dynamo
amplification.

F. Creation of magnetic fields from primordial
supernova explosions

Primordial supernova explosions could also be the origin
of magnetic fields in the Universe [8,36,37]. The scenario
investigated was a generic multicycle explosive model, in
which a Population III object collapsed and then exploded,
creating a shock. Matter was swept up by the shock,
increasing the density by a factor of 4 (for the case of a
strong shock). This matter was heated to a high tempera-
ture, which then cooled down. Eventually spheres of radii
of approximately half the shell thickness formed and sub-
sequently collapsed into Population III stars. They then
exploded, starting a new cycle. The supernova shells pro-
duced eventually coalesced. It was assumed that the gra-
dients of temperature and density in the resultant shell were
not parallel and that, therefore, a magnetic field was cre-
ated due to the Biermann mechanism. The rate of change
of the magnetic field with time is equal to the vector
product of the density gradient and the temperature gra-
dient times 47kg/men, where n is the particle density
and kp is the Boltzmann constant. It was found that
this process creates a galactic seed magnetic field
~1071¢ G, which could be later amplified by a dynamo
mechanism.
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G. The origin of intergalactic magnetic fields due to
extragalactic jets

Jafelice and Opher [9] suggested that the large-scale
magnetization of the intergalactic medium is due to electric
current carrying extragalactic jets, generated by active
galactic nuclei at high z. The action of the Lorentz force
on the return current expanded it into the intergalactic
medium. Magnetic fields created by these currents were
identified as the origin of the intergalactic magnetization.
They found magnetic fields ~10~® G over comoving Mpc
regions.

H. Magnetic field generation from cosmological
perturbations

Another class of magnetic field generation studies are
those based on cosmological perturbations. A recent article
on this subject is that of Takahashi et al. [38]. They studied
the evolution of a three component plasma (electron, pro-
ton, and photon), taking into account cosmological pertur-
bations. The collision term between electrons and photons
was evaluated up to second order and was shown to induce
a magnetic field ~107'° G on a 10 Mpc comoving scale at
decoupling.

I. Magnetic field generation due to primordial
turbulence

Turbulence has been suggested as the primordial source
of magnetic fields. Banerjee and Jedamzik [39] has made a
detailed study of this scenario. We summarize here their
analysis and results and compare them with the analysis
and results of the present paper.

It was assumed by Banerjee and Jedamzik [39] that
nonstandard out-of-equilibrium stochastic magnetic fields
were created at high cosmic temperatures T ~
100 MeV-100 GeV, corresponding to quark-hadron or
electroweak phase transitions. Their numerical simulations
were performed using the ZEUS-3D code. Gaussian random
fields were used to create the nonstandard initial turbulent
fluctuations. A power law with distance [ was assumed for
the magnetic amplitudes, (B « [7", n = 1-2). The initial
stochastic velocity field was generated in the same way as
the initial magnetic field. A correlation length scale L was
defined which contains most of the magnetic and fluid
kinetic energy. The dissipation of the energy into heat
occurs via energy cascading from large eddies (~ L) to
small eddies ( ~ ;).

Ever since the work of Kolmogorov, it has been known
that cascading of energy occurs due to eddies on a scale /
breaking up into smaller eddies ( ~ [/2). Typical energy
dissipation times due to the eddy flows from large to small
flows are given by the eddy turnover time on the scale L. In
the article of Banerjee and Jedamik [39], the turnover time
on the scale L is comparable to the Hubble time. Thus, the
turbulent energy introduced in the magnetogenesis era is
dissipated in one Hubble time. For example, the dissipation
time is ~10~* s for the quark-hadron transition.
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The predicted present magnetic field in this turbulent
eddy scenario depends on the turbulent spectrum assumed
at the quark-hadron or electroweak phase transitions.
Banerjee and Jedamik [39] found the present magnetic
field to be correlated with the comoving correlation length
L.: B~5X10"L, G, where L, is measured in pc.
Typically, it was found that L. ~ 1072 [Eq. (52) in [39]].
Thus, the turbulent eddy scenario, with the large eddy
energy transfers to small scales, where energy dissipation
rapidly occurs, typically predicts ~107'® G on ~1072 pc
scales. There can be substantial energy transfer to larger
scales if the turbulent magnetic field possesses some mag-
netic helicity [40].

The above can be compared with the magnetogenesis in
the present paper, due to the natural fluctuations in thermal
equilibrium plasmas. Initially, the magnetic fluctuations
had an average size A = Tm/3(c/w,) [Eq. (15)], where
w, is the plasma frequency and c is the velocity of light.
They have an average intensity (B%)/87 = (T/2) X
(47/3)/A73, where T is the temperature. Describing the
magnetic fluctuations as dipoles, the magnetic field over a
distance / due to the randomly oriented magnetic fields
follows a power law: B = B(A/1)*2. This power-law de-
pendence is similar to the power-law dependence in the
turbulent magnetogenesis model, but without a transfer of
energy from large to small scales. For a thermal equilib-
rium plasma, the eddy turnover velocity of size [ is the
thermal rotation velocity of the mass of plasma with a
diameter /. In the power-law spectrum B = B(A/1)3/2
with /> A, the eddy turnover time is greater than the
Hubble time. There is thus negligible energy transfer
from the large scale [ to the small scale A. On the small
scale A, dissipation, has already been taken into account by
the fluctuation-dissipation theorem.

The present predicted magnetic field in our magneto-
genesis model can be compared with the predicted mag-
netic field of the turbulent eddy model. Whereas, in the
turbulent eddy model, a present magnetic field ~107'° G
over a comoving correlation length ~1072 pc is predicted,
our model predicts a present magnetic field ~10~7 G over
a comoving length ~1 pc. The predicted magnetic field in
our model is, thus, 9 orders of magnitude greater (over a
comoving length 2 orders of magnitude greater) than that
in the turbulent magnetogenesis model. This large differ-
ence is due to the fast energy transfer from large to small
dissipation scales in a Hubble time in the turbulent mag-
netogenesis model, which does not occur in our model.

IV. CREATION OF MAGNETIC FIELDS DUE TO
THE ELECTROMAGNETIC FLUCTUATIONS IN
HOT DENSE EQUILIBRIUM PRIMORDIAL
PLASMAS

Thermal electromagnetic fluctuations are present in all
plasmas, including those in thermal equilibrium, the level
of which is related to the dissipative characteristics of the
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medium, as described by the FDT [41] [see also Akhiezer
etal. [42], Dawson [43]], Rostoker et al. [44], Sitenko [45].
The spectrum of the fluctuations of the electric field is
given by

1 i o

§<EiEj>km = 2 /T (Aij] - Aijl ), 3)
k2C2 klk

A,»j(a), k):7<k—21_ 5,-j>+8,»j(a), k), (4)

where £;;(w, k) is the dielectric tensor of the plasma, w the
frequency, and k is the wave number of the fluctuation.
From Faraday’s law, B = ck/w X E, and setting k = kX,
we find for the perpendicular B, and B; magnetic fluctua-
tions

(Bi, _ i N k2

S e o A AR O

87
and

<B%>kw :i h
= 2 ehw/T*I

c2k?
F(Aizl - Aizl* s (6)

where the subscripts 1, 2, and 3 refer to the x, y, z
directions. We then have for the total magnetic fluctuations
(B, i h K

=5 e g B A T AR = A,
()

In order to obtain A;;(w, k) from the equations of motion

of the plasma, a multifluid model for the plasma is intro-
duced:

8

maﬂ = eCYE - T]amavar (8)
dt
where « is a particle species label and 7, the collision
frequency of the species. From a Fourier transformation of
the above equation and rearranging terms, the dielectric
tensor can be obtained:

2

®
0. K) =8, -5 T 5,

61](0), ) L] < C()(a) _"_ l'r’a) L] (9)

where w,,, is the plasma frequency of the species a. For,

an electron-positron plasma, the plasma frequency of the
electrons is equal to that of the positrons, w,,+ = .-,
and the collision frequencies of the electrons and positrons
are equal, n,+ = n,- = m. The dielectric tensor from
Eq. (9) then becomes

w2

(0, k) =8 ——20 5. 10

El](w ) ij w(w ¥ ”7) ij (10)

where  w? = w§e+ + wf,ef. For electrons, the
Coulomb  collision  frequency is n,=291X

107%1,InAT~3/2 (eV)s~!, where n, is the electron density.
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The collision frequency for the case of an electron-proton plasma, which dominates after the primordial nucleosynthesis
era, is 7, = 4.78 X 10”8, InAT~3/2 (eV)s~!. It describes the binary collisions in a plasma, which we assume to be the
dominant contribution to 7. We then obtain

2

wp
1= w(wiin) 0 0
w2
Aij = 0 1= CZ)_kzz o w((u-Cir]) 0 : (11)
_ CZkZ _ wz
0 0 1 “w? a)(wiin)

From Egs. (7)—(11), the total magnetic field fluctuations as a function of frequency and wave number k& were found to be

[13]

<Bz>k,w 2hew

k2c?

— 2
- ehw/T -1 nw

8

V. OUR MODEL

Our model is based on the magnetic fluctuations in the
plasma created immediately after the QHPT, which are
described by the FDT in the previous section. This plasma
was composed primarily of electrons, photons, neutrinos,
muons, baryons, and their antiparticles. The baryons were
essentially stationary and did not contribute to the fluctua-
tions while the muons also contributed very little and for a
very short time. Since neutrinos are essentially massless
and act qualitatively like photons, albeit with much smaller
cross sections, we assume that they also affect the magnetic
fluctuations very little. Therefore we consider only an
electron-positron-photon plasma before the -electron-
positron annihilation era and an electron-proton plasma
thereafter.

Most of the electromagnetic fluctuations in the primor-
dial plasma that were created immediately after the QHPT
fall into two broad categories: those with large wavelengths
(k = w,,/c) at near zero frequency (w < w,) and those
with very small wavelengths (k > w . /c) and frequencies
greater than w pe- The modes k = w e /c, denominated
“soft” or ‘“plastic”’ photons by Tajima et al. [13], were
significantly modified. It is these plastic photons and their
magnetic fields in which we are interested.

From Eq. (12), we obtain the strength of the magnetic
field whose wavelengths are larger than a size A,

(B*),/8m = (T/2)(4m/3)A~>, 13)

which decreases rapidly with wavelength. Thus, the mag-
netic field in Eq. (13) was concentrated near the wave-
length A. The spatial size A of the magnetic field
fluctuations is related to 7, the lifetime of the fluctuation,
by [13]

A7) = 27— (g, 1)V, (14)
wp

The average size of the magnetic fluctuations was

Plw? + n?k*c* + 2w2(w%, — w? — P + [(w? — a)%,)2 + n*w]w’

(12)

{
o JAUB) TN _ T
[[(B?),/8m]dA 3

Using the model of Tajima et al. [13], we assume that a
fluctuation predicted by the FDT can be described by a
bubble of size A. It contains a magnetic dipole whose field
intensity is given by Eq. (13).

The magnetic bubbles were at the temperature of the
plasma. We assume that they touched each other and co-
alesced in a time 7., = A/ vy, Where vy, was the ther-
mal velocity of the bubble. The coalescence time ¢, was
found to be much shorter than the lifetime 7 of the bubbles
in the primordial Universe, for example, ~107> s shortly
after t ~ 10™* s. Before the magnetic fields dissipated, the
bubbles coalesced with one another. Once a larger bubble
was formed, its lifetime, which is proportional to the
square of its size, was longer. Larger bubbles lived longer
and, thus, had more opportunities to collide with other
bubbles. In this way, a preferential formation of larger
bubbles occurred.

Magnetic field fluctuations are created immediately after
the QHPT as predicted by the FDT, which we evolve to the
recombination era and beyond. Magnetic field fluctuations
are also predicted to be created by the FDT at the recom-
bination era. Since the created magnetic field fluctuations
(B)? are proportional to Tn/?, the evolved magnetic fields
from the QHPT at the recombination era are very much
greater than the created magnetic fields at the recombina-
tion era. The latter source of primordial magnetic fields
was thus neglected in our investigation. Tajima et al. [13]
previously suggested that the evolved primordial fields
might continue to exist at the present epoch. No explicit
calculation was, however, made. Thus, previously it was
not known whether these fields would continue to exist or
not to the present era. We show here that these fields do
indeed continue to exit and are not destroyed in their
evolution by diffusion or reconnection. We also evaluate
their structure and intensity as a function of redshift.

We begin our calculations immediately after the QHPT
and continue to z ~ 10. Magnetic fields were adiabatically

(c/w,). (15)
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amplified at z ~ 10 as the baryon matter collapsed to form 102
galaxies. o
Although the magnetic energy density of neighboring ]
magnetic dipoles is of the same order as the energy density 1073 /i/\/
of the average magnetic field when they are not at the 10" 3
average distance from each other, the magnetic energy 10° 3

density appreciably increases when the neighboring di-
poles approach each other. Since the field of a dipole is

Year (8)
80!

proportional to 73, where r is the distance from the dipole, 0

the magnetic energy density of neighboring dipoles is 107 3

proportional to r®. Decreasing the separation distance 10‘3

by a factor of 2(4), for example, increases the energy 107

density by a factor 64(4096). Thus, the magnetic energy - — — e
density of adjacent magnetic bubbles at very short separa- 10°* 10° 10°? 10 10° 10' 10°
tion distances is very much greater than the average mag- t(s)

netic energy density.

The dipoles tended to align as they interacted due to the
intensification of the magnetic interaction energy at shorter
interdipole distances. The interaction rate of the dipoles
depended on their thermal velocity. We used as the thermal ~ shortest tearing time shortly after the QHPT was ~10'% .
velocity the velocity of the mass of the plasma bubble — Thus, Ty, << Fiey, shortly after 107* s and remains so for
which is in thermal equilibrium at the temperature of the  all times of interest. Figure 1 plots 7y, Fig. 2 plots 7y,

FIG. 2. Evolution of the tearing time 7, (s) of the bubbles as
a function of time #(s).

Universe at a given redshift. When the dipoles were oppo-  and Fig. 3 their ratio, in the time interval ~1074-10° sec.
sitely oriented and interacting, two opposing processes The final time plotted in Figs. 1-3, ~100 s, is the time in
occurred: alignment and reconnection. As the dipoles ap-  which the magnetic field in a bubble requires the age of the

proached each other, they tended to align in a flip time  Universe to diffuse away. Magnetic diffusion, inversely
Thip ~ 1075 s shortly after the QHPT at 7 ~ 10~* s, where proportional to the square of the diameter of the bubble,
Thip is the time in which a bubble aligns with a neighboring is only im.p(?r.tant at ear@y tirnes_, when the bpbbles were
small. An initial magnetic field in a bubble diffused away
in a time 74 = 47woL?, where L is the diameter of the
bubble and o is the electrical conductivity [47].

In the high temperature regime (7 > 1 MeV), we fol-
lowed the treatment of Ahonen and Enqvist [48] who
solved numerically the Boltzmann equation in the early
Fiear = 1027327} where 7, = L/v, is the Alfvén  Universe. For T < 100 MeV, they found for the conduc-
time and 7 = 47L?/cn is the resistive time [46]. The  tivity o =~ 0.76T. Since immediately after the QHPT the

bubble due to the magnetic torque. We have 7,
I/ Nmag)l/ 2, where Ninge is the magnetic torque and 7 is
moment of inertia of the bubble. On the other hand, the
opposite magnetic fields of the dipoles reconnected in a
tearing mode time T,.. The shortest 7, is estimated to be

107
10°
10°*
10 10"
107
10"
@ 10° g
o e
F e 10"
10° =
10™ 10"
10“
107
-17
10 “IA T """‘l3 N """l2 T """'I1 T ""‘”lD T """'l1 N "'”‘l2 T T LR | L L | T Ty Ty T
10 10° 10° 10 10 10 10 10° 10" 10° 10° 10" 10° 10' 10°

t(s) t(s)

FIG. 1. Evolution of the flip time 7, (s) of the bubbles as a FIG. 3. Ratio of the flip time 7g;;, of the bubbles to the tearing
function of time #(s). time 7, as a function of time #(s).
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temperature of the Universe was ~100 MeV, we used o =
0.76T for T > 1 MeV.
At temperatures 7 <1 MeV the conductivity can be

approximated as
2T \3/2
me ( ) , (16)

o= il
alnA\7m,

where A = (1/67"/2)(1/a"?)(m3/n,)""*(T/m,), and «a,
m,, and n, are the fine structure constant, the electron
mass, and the electron density, respectively [49]. For L ~
1 AU, 74 is equal to the age of the Universe [47]. In our
model the bubbles reached a size ~1 AU in a time ~100 s.
In Figs. 1-3 7py;, and 7, are thus plotted from the time of
the QHPT (~ 107% s) to ~100 s.

The magnetic field in a bubble would dissipate before
coalescence of the bubble occurred if the magnetic diffu-
sion time was smaller than the coalescence time. In Fig. 4
we plot the ratio of the coalescence time 7., to the
diffusion time 74y;. It can be seen in Fig. 4 that this ratio
remains very much less than unity at early times.

At late times, when the magnetic field flip time (i.e., the
time for adjacent dipoles to align) was greater than the
Hubble time, the magnetic dipoles remained random. The
transition redshift, when random fields began to exist, was
z ~ 108. At this epoch, the comoving size of the bubbles
was ~1 pc. In order to explain galactic magnetic fields, we
need to evaluate the field over the comoving scale of a
protogalaxy, ~1 Mpc, which eventually collapsed to the
comoving scale of a galaxy, ~30 kpc.

The magnetic field in a bubble decreased adiabatically
as the Universe expanded. Since magnetic flux is con-
served, we have

B="22 (17)

where a is the cosmic scale factorr A ACDM model

10™
10"
10™
10

10'19

/Td\ff

coal

10*

T

10%

10%

107

10

FIG. 4. Ratio of the coalescence time 7, of the bubbles to the
diffusion time 74 as a function of time #(s).
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Physical Bubble Size (cm)
o

10°
107
10'8 ' 1 T T T T T T T 1
0 2 4 6 8 10
At(10°s)
FIG. 5. Initial evolution of the physical size of the magnetic

bubbles, created immediately after the QHPT, as a function of
time, t = t, + At, for t; = 107* s, and 0 < A#(1078 5) = 10.

was used to evolve a as a function of time, with (), =
03, Q,=0.7, and a Hubble constant h =
H/100 kms~ ! Mpc™! = 0.72.

In Figs. 5 and 6, we show the evolution of the size of the
bubbles as a function of time, from immediately after the
QHPT at 10™* s to a redshift z ~ 10 at a time ~10'® sec.
Initially, the size of the bubbles increased rapidly, as shown
in Fig. 5. From Fig. 5, we observe that the physical size of a
bubble increased from 1078 cm at t = 107* to 1 cm in a
time 1077 sec. It continued to increase at this rate until it
reached a size ~107 cm. The growth rate then decreased,
as shown in Fig. 6. At the redshift z ~ 108 (r ~ 3000 s), the
physical size of the bubble was ~10'° cm (i.e., a comoving
size ~1 pc).

The manner in which we extrapolated the field ampli-
tude to cosmological scales followed the phenomenologi-

1 022

19
10
£
2 "
o 10
o
v
D 13
510
=
=
;Q101e
< 10’
=
[-»

10*
101||-|-|-|-|-|'1'1"|'1"|'|'1'|'|'1'|'|"'|'|'|

10° 10° 10" 10" 10° 10° 10" 10° 10" 10" 10"

t(s)

FIG. 6. Evolution of the physical size of the magnetic bubbles
as a function of time from 7 ~ 0.1 s.
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cal analysis of random distributions of size L, in the review
article of Grasso and Rubinstein [47]. Their generic aver-
age magnetic field over a distance D at a time ¢ is propor-
tional to (L/D)?, where p = 1/2, 1, or 3/2,

B om =B (5) a9

If we are interested in the volume average magnetic field of
a random distribution of dipoles in a sphere of diameter D,
and each dipole is in a cell of diameter L, the average
magnetic field is proportional to (L/D)*? and p = 3/2 in
Eq. (18) [23]. If, however, we are interested in a line-of-
sight average magnetic field felt by a cosmic ray particle or
a photon (e.g. in Faraday rotation measurements), the
average magnetic field is proportional to (L/D)"/2, and
p = 1/2 in Eq. (18).

The non-negligible volume average magnetic field can
be important in the formation of the first stars and in
reionizing the Universe. The formation of the first objects
marks the transformation of the Universe from its smooth
initial state to its clumpy current state. In popular cosmo-
logical models, the first sources of light began to form at a
redshift z ~ 30 and reionized most of the hydrogen in the
Universe by z ~ 7 [50]. In general, it is found difficult to
reionize the Universe with a standard Salpeter initial mass
function for the first stellar sources formed by a standard
fluctuation dark matter spectrum [51-55]. Primordial mag-
netic fields produce additional fluctuations of baryons by
the Lorentz force [56]. The magnetic tension is more
effective on small scales where the entanglements of mag-
netic fields are larger. Tashiro and Sugiyama [56] found
that ionizing photons from Population III stars formed in
dark halos could easily have reionized the Universe by z =
10-20 if the present intensity of the primordial magnetic

PHYSICAL REVIEW D 77, 043529 (2008)

field is By ~ nG on a comoving scale ~0.1 Mpc. The
relevant Lorentz force causing the collapse of baryon
matter is proportional to

- - . B2
V- [(V X By(%)) X By(#)] ~ D—% =F. (19

Thus, Tahiro and Sugiyama [56] found that a value F ~
1028G?/pc? is important in forming the first objects. In
our model a present volume average magnetic field over a
comoving scale D is By ~ 0.1 uG (D(pc))~3/2. We thus
have F =[10"'4/D?]G?*/pc* and obtain a Tashiro and
Sugiyama [56] value of F' with D ~ kpc. We thus find
that a D ~ kpc comoving region in our model produces a
Lorentz force which could be important in forming the first
stellar sources and in reionizing the Universe. This length
is larger than the magnetic Jeans length and the cutoff
length due to direct cascade. Their respective wave
numbers, given by Tashiro and Sugiyama [56], are
kmy ~ 32 Mpc ™! By 1(nG) and k. ~ 102 Mpc ™! B; 1 (nG).
Putting our volume average magnetic field B, over D ~
1 kpc into these expressions we obtain kyy ~ 10 kpe™!
and k. ~34 kpc™!. It is to be noted that a sphere of
comoving diameter ~1 kpc contains a mass ~10°M, for
a reduced matter density €}, ~ 0.3 and Hubble parameter
h ~ 0.72.

A detailed discussion on average procedures of tangled
magnetic fields can be found in Hindmarsh and Everett
[57]. Table I shows the growth of the magnetic field in our
model and the size of the bubbles down to the redshift z ~
10. The equipartition redshift in Table I was obtained from
the relation (1 + zq) = 2.3 X 10*Q),,h* [58]. Table II
shows the growth of the line-of-sight average magnetic
field over a comoving protogalactic size L ~ 1 Mpc.

TABLE I. Size and strength of magnetic fields in bubbles

Epoch Magnetic field (uG) Redshift Time (sec) Size (cm)
Immediately after the QHPT 10?2 6 x 10! 1074 10712
Electron-positron annihilation era 10'8 10'0 1 108
Nucleosynthesis era 105 108-10° 1-500 100
Equipartition era 2 X 10° 3600 1012 3x 10"
Recombination era 2 X 10? 1100 8 X 10'2 10
Galaxy formation era ~10 106 107

TABLE II. Line-of-sight average magnetic fields in protogalaxies of comoving size ~1 Mpc.
Epoch Magnetic field (uG) Redshift Time (sec) Size (cm)
Beginning of random fields 9.5 x 10" 108 3 X 10° 10712
Equipartition era 10* 3600 10'2 10'8
Recombination era 300 1100 8 X 10!2 4 X 10%
Galaxy formation era 9x 1073 ~10 1016 1023
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FIG. 7. Evolution of the magnetic field B(x«G) in the bubbles,
created immediately after the QHPT, as a function of time, ¢
(sec).

At z = 10, the intensity of the magnetic field in a bubble
whose comoving size is ~1 pc was ~9 uG. Taking the
line-of-site average over the comoving scale of 1 Mpc
(~ 100 kpc at z ~ 10), the rms magnetic field at z = 10
was 9 X 1073 uG. The magnetic field in the bubbles as a
function of time is shown in Fig. 7. In Fig. 8, the evolution
of the line-of-sight average and volume average magnetic
field of comoving size ~1 Mpc is shown as a function of
time from # = 3 X 10° sec, when random fields began to
exist, to z ~ 10. In the collapse of the comoving 1 Mpc
region at z = 10 to a galaxy (comoving size ~30 kpc), the
field is amplified to ~10 wG. This indicates that the
magnetic fields created immediately after the QHPT could

B(nG)

10° 10° 10’ 10° 10" 10" 10"

t(s)

FIG. 8. Evolution of the line-of-sight average magnetic field
B(u1G) of comoving size ~1 Mpc as a function of time ¢ (sec)
from ¢t =3 X 10° sec, when random fields began to exist, to t ~
10' sec (z ~ 10), when galaxies began to form.
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be the origin of the ~uG fields observed in galaxies at
high and low redshifts.

VI. CONCLUSIONS AND DISCUSSION

We showed that the electromagnetic fluctuations in the
primordial plasma immediately after QHPT constitute a
strong candidate for the origin of primordial magnetic
fields in galaxies and clusters of galaxies. We calculated
the magnetic field fluctuations in the plasma after this
transition and evaluated their evolution with time. Intense
magnetic field fluctuations on the order of 10'® G existed at
t = 107* sec after the QHPT. These fields formed a spatial
linkage due to the process of successive coalescence. We
showed that magnetic bubbles created immediately after
the transition could survive to z ~ 10 and could explain the
observed magnetic fields at high and low redshifts deter-
mined by FRMs. We found: (1) ~10 «G magnetic fields
(MFs) over a comoving ~1 pc region at a redshift z ~ 10;
(2) line-of-sight average MFs, important in Faraday rota-
tion measurements, = 1072 uG over a 1 Mpc comoving
region at z ~ 10 which in the collapse to a galaxy comov-
ing size ~30 kpc, are amplified to ~10 uG; and (3) vol-
ume average MFs over a comoving 1 kpc region that could
be important in forming the first stellar sources and in
reionizing the Universe [56,59].

We found that the magnetic fields in the bubbles, created
originally at the QHPT, had a value ~10 ©G at the redshift
z~ 10 and a size 0.1 pc (Table I). At the present time, these
bubbles have a comoving length ~1 pc and a field
~0.1 uG. We can compare these results with previous
calculations of the creation of magnetic fields at the
QHPT. Cheng and Olinto [19], for example, found a
much smaller magnetic field, ~107' G, over the same
comoving size with their mechanism. Quashnock et al. also
found a much smaller resultant magnetic field, ~2 X
107" 4G, over a much smaller comoving size, ~1073 pc.

It is to be noted that the origin of primordial magnetic
fields suggested here is qualitatively different from the
other previous suggestions discussed in Sec. III A, III B,
IIIC, HID, HIE, IIF, and IIIG. These previous sugges-
tions require special physical initial conditions. Our model,
however, does not. The magnetic fields in our model arise
from the natural fluctuations in the equilibrium plasma that
existed in the primordial Universe, described by the
fluctuation-dissipation theorem.

In Sec. III H, we discussed the model of Takahashi et al.
[38] which, like our model, is based on natural fluctuations
that exist in nature. Our model, however, predicts very
much larger magnetic amplitudes on a comoving protoga-
lactic scale ~1 Mpc. Takahashi et al. [38] found a mag-
netic field B ~ 10°2 Gona A = 10 Mpc comoving scale.
Since their field is « k> P(k), where k is the wave number
(k = 21/ ), and the fluctuation power spectrum P(k) « k"
with n ~ —2 for A <10 Mpc, the Takahashi et al. [38]
prediction is B ~ 1072* G at present for A ~ 1 Mpc. This

043529-10



ORIGIN OF PRIMORDIAL MAGNETIC FIELDS

can be compared with our prediction for the same comov-
ing scale, which is many orders of magnitude greater.

Our predicted magnetic fields are consistent with present
observations. Extragalactic magnetic fields as strong as
~1 G in sheets and filaments in the large-scale galaxy
distribution, such as in the local superclusters, are compat-
ible with existing FRMs [1,60—65]. These limits are con-
sistent with our predicted fields. There is mounting
evidence from diffuse radiosynchrotron clusters [66] and
a few cases of filaments [67,68] that magnetic fields
~0.1-1.0 G exist in the low density outskirts of cosmo-
logical collapsed objects. These fields may have their
origin in the primordial magnetic fields that we predict.

In contrast to the previous models suggested in Sec. III,
our model predicts relatively intense magnetic fields over
small regions in the intergalactic medium. This prediction
may help to solve the long-standing problem of ultrahigh
energy cosmic rays (UHECRs) (>3 X 10'® eV): their
extreme isotropy. The UHECRs are extragalactic since
their Larmor radii are comparable or greater than the size
of the galaxy [69,70]. There are only a few nearby sources
that could be the origin of these cosmic rays. However, the
observed arrival directions of the UHECRs are highly
isotropic [71,72].

The importance of intergalactic magnetic fields in creat-
ing an isotropic distribution of UHECRs has been dis-
cussed in the literature. However, different articles
arrived at opposite conclusions. Whereas Farrar and
Piran [73] argue that the magnetic fields created the ob-
served isotropic distribution, Dolag et al. [74,75] argue that
they are unimportant. Medina-Tanco and Ensslin [76]
argue that only weak intergalactic magnetic fields making
small angular deflections of the UHECRs may be neces-
sary, since the number of UHECRs sources may be much
larger than those that are presently observed and that it is
possible that fossil cocoons, so-called radio ghosts, con-
tribute to the isotropization of the UHECR arrival direc-
tions [76].

Primordial magnetic fields have been previously as-
sumed to exist, without an explanation for their origin.
Dolag et al. [74,75], for example, assumed the existence
of a homogeneous primordial magnetic field ~1073 uG at
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z ~ 20. They made a magnetohydrodynamic simulation of
cosmic structure formation that reproduces the positions of
known galaxy clusters in the local universe. Protons of
energy =4 X 10" eV were found to have deflections,
which do not exceed a few degrees over most of the sky,
up to a propagation distance of ~500 Mpc. It is difficult to
explain, however, an isotropic distribution of UHECRs
with their analysis.

Relatively intense magnetic fields have been predicted
to exist in filaments in the intergalactic medium. Such a
filament might exist between us and the powerful radio
galaxy, Cen A. For example, Farrar and Piran [73] sug-
gested that Cen A, at a distance of 3.4 Mpc, could be the
source of most UHECRs observed. The extragalactic mag-
netic field was estimated to be ~0.3 wG. They argue that
this scenario can account for the spectrum of UHECRs
down to = 10'87 eV, including its isotropy and spectral
smoothness.

If our predicted magnetic fields are not spread uniformly
over space but, as expected, are concentrated into the web
of filaments, predicted by numerical simulations, appre-
ciable deflections of UHECRSs propagating along the fila-
ments could occur. The deflection in a distance D of a
UHECR with energy E = E,; X 10°° eV by magnetic
bubbles of size A and magnetic field B is [73]

8(8) ~ 0.5°ID(Mpc)A(Mpc)]'/2B(nG)/Eyy.  (20)

We predicted magnetic bubbles with B ~ 10 uG and A ~
0.1 pc at z ~ 10. Let us assume that A increased with the
cosmic scale factor and that A ~ 1 pc at z ~ 10, and that
the magnetic fields, trapped in the filaments, decreased
slightly to B ~ 1-10 uG. From Eq. (18), with a distance
D ~ 100 Mpc, we obtain 8(0) ~5° — 50°/E,. Ap-
preciable deflections could, thus, occur along filaments.
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The Origin of Magnetic Fields in Galaxies
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Abstract

Microgauss magnetic fields are observed in all galaxies at low and high redshifts. The origin of
these intense magnetic fields is a challenging question in astrophysics. We recently showed that the
natural plasma fluctuations in the primordial universe, as predicted by the Fluctuation-Dissipation
Theorem, can produce seed magnetic fields of ~ 10uG over a L = 0.1 pc region at z ~ 10. Assuming
random orientations of the fields, we predict a 3 x 107G magnetic fields over a region L ~ 100
pcand a ~ 3 x 10712G field over a region L ~ 2 kpc. The amplification of these seed fields by the
turbulent dynamo in a galaxy is here investigated. Disks is protogalaxies are, in general, highly
turbulent and we assume that the vorticity of the turbulence is on the order of the disk vorticity.
Whereas the standard dynamo for a typical disk galaxy creates a 2 e-fold amplification of the field
in ~ 10% years, the turbulent dynamo has an e-fold time much shorter. We use the non-linear
evolution equations of the magnetic correlations for this investigations. Starting with a magnetic
field of B ~ 3 x 1072G(L ~ 2kpc) we find in 10 years that B is amplified to ~ 107G, which,
corresponds to a ~ 5 e-fold amplifications of the magnetic field in 10° years. Collapsing to form
galaxies, the density rises by a factor 10%, magnetic fields by a factor 10* and scale factor decrease
by a factor 102. This predicts 4G fields over kpc regions in galaxies. The model resolves naturally
the problem of the origin of magnetic fields in galaxies in < 10 years and the uG fields in high

redshift galaxies.
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I. INTRODUCTION

The origin of large-scale cosmic magnetic fields in galaxies and protogalaxies remains
at present, a challenging problem in astrophysics [1, 2]. Over the years, the most popular
mechanism of amplifying magnetic fields in disks has been the a— €2 dynamo, which converts
the By fields into a B, field, which is converted back into a By field due to disk rotation [3-6].
Kulsrud & Zweibel [7] recently made a review of the problems of creating magnetic fields
in galaxies. Observational evidence indicates that the field was moderately strong at the
beginning of the life of a galaxy and its disk. One argument involves the observed chemical
abundance of Be and B produced by cosmic rays requiring a moderately strong magnetic
field in the early life of the galaxy [7]. A second argument is the detection of uG fields in
high-z galaxies.

A major problem of the popular o — {2 dynamo theory is that magnetic flux must be
removed from the galactic disk. This is a major problem since unless the flux and the
interstellar mass are somehow separated, some interstellar mass must also be removed from
the galactic gravitational wall. It was pointed out by Kulsrud & Zweibel [7] that unless
the seed field is much larger than ~ 1072° usually assumed, this separation cannot happen.
They suggest that the relatively strong galactic seed field required might have its origin in
the turbulence of the protogalaxy or in giant radio jets.

Simplified equations for dynamo amplification in a disk are [§].

dBr  dlaBy) &P
ot 0z +53223R (1)

0B 0?
o = Oéo% (3)

where h is the disk height and €2 the angular velocity of the disk with Q ~ —rdQ/dr o 1/r.
From Eqs (1)-(3), amplification occurs due to the gradients of By and Bp in the z-
direction, described by the parameters o and 3. We have dynamo amplification if the
dynamo number
Qh2ay

D=-=F" <10 (4)



For D <« —10, the amplification rate is € with

1/2 2
VZG%Q =g (5)

For typical parameters, we have

vt~ 4 x 10%yrs (6)

In order to obtain ~ uG field in ~ 10 billion years, we need a minimum starting field
~ 107 BG.
There are various problems with the o — € dynamo theory [1, 8, 9]. Two of the most

serious ones are:

1. It is too slow. Observations indicate the presence of microgauss magnetic fields in
galaxy clusters and galaxies at high redshifts [10, 11]. It is hard to explain such strong
fields with the galactic dynamo theory [1].

2. Magnetic flux expulsion is required. If the flux is confined, the total radial flux does
not change and no amplification occurs. Also the toroidal field near the central plane
of the disk has one sign while at the upper and lower edges of the disk it has the

opposite sign. Expulsion is required of the reversed field at the edges.

The turbulent dynamo described in the present paper amplifies the magnetic field at a
much faster rate and does not have the above problems. Ryu et al. [12] investigated the
amplification of magnetic fields due to turbulent vorticity created at cosmological shocks
during the formation of large scale structure. They calculated the vorticity from numerical

simulations

&

V x ¥ (7)
where a given vorticity w can be characterized by a characteristic velocity V.. over a

characteristic distance L,.+. Ryu et al. find that w typically is
w~1—-3x10"10571 (8)

which corresponds to 10-30 turnovers in the age of the universe. They investigated, in

general, Ly, > 1 Mpc h™1. We here investigate Lo < 10 kpe bt



Magnetic noise, in the form of small-scale fields, builds up much faster than the mean field
in a turbulent flow. It results from the tangling of the large-scale field by the turbulence or
the operation of a small-scale dynamo. The dominant source of the small scale fields, when
one starts from weak large-scale seed fields, is the operation of the small-scale dynamo.

Fluctuating field dynamics is best studied in terms of the dynamics of magnetic cor-
relation functions. Kazantsev [13] derived the equations for the longitudinal correlations
in homogeneous, isotropic, Markovian turbulence, without mean helicity. Vainshtein &
Kichatinov [14] incorporated the effects of helicity, and derived equations for both helical
and longitudinal correlations.

Subramanian [15] and Brandenburg & Subramanian [16] derived the non-linear evolution
equations for the magnetic correlations, taking into account the back-reaction of the Lorentz
force due to ambipolar drift. We use their formulation and solve the nonlinear equations
numerically using as a seed field the magnetic fields generated by the Fluctuation-Dissipation
Theorem [2] in the pre-galactic era. In §IT we review the Fluctuation-Dissipation Theorem
model, in §I1I the Kazantsev theory of a turbulent plasma and in §IV discuss the important
parameters of the plasma to be used in the calculation. In §V we present our results and in

§VI our conclusions.

II. CREATION OF MAGNETIC FIELDS DUE TO ELECTROMAGNETIC FLUC-
TUATIONS IN HOT DENSE EQUILIBRIUM PRIMORDIAL PLASMAS

Thermal electromagnetic fluctuations are present in all plasmas, including those in ther-
mal equilibrium, the level of which is related to the dissipative characteristics of the medium,
as described by the Fluctuation-Dissipation Theorem (FDT) [17] [see also Akhiezer et al.
[18], Dawson [19], Rostoker et al. [20], Sitenko [21]]. The spectrum of the fluctuations of
the electric field is given by

v h

1 -1 1k
§<EiEj>kw - im(Ai]’ - Aij )7 (9)
k2c? [ kik;

where €;;(w, k) is the dielectric tensor of the plasma, w the frequency, and k the wave number

of the fluctuation. From Faraday’s law, B = ck/w x E, and setting k = kx, we find for the
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perpendicular B, and Bz magnetic fluctuations:

(B)wo 1 h kK
8 2em/T-1 2 (

Azg — Ag™), (11)

and
B, i h Ak .
< 3>k =35 (A221 - A221 )a (12)

8 2ehw/T-1 ()2

where the subscripts 1, 2, and 3 refer to the x, y, and z directions, respectively. We then

have for the total magnetic fluctuations:

(B?) ko h  k?

7
8T 2emw/T-1 (2

(A + Az — A% — Agg™). (13)

In order to obtain A;;(w, k) from the equations of motion of the plasma, a multifluid model
for the plasma is introduced,

dv
Ma—— = e E — NaMmaVa, (14)
dt
where « is a particle species label and 7, the collision frequency of the species. Making a
Fourier transformation of the above equation and rearranging terms, the dielectric tensor is:

w2

eij(w, k) = 5ij — Z MT%(SZ‘J', (15)

where w,, is the plasma frequency of the species a. For an electron-positron plasma, the
plasma frequency of the electrons is equal to that of the positrons, wp.+ = wpe—, and the
collision frequencies of the electrons and positrons are equal, n.+ = 7.- = 1. The dielectric

tensor from Eq. (15) then becomes

w2

€ij(w, k) = 0;; — m&j, (16)
where w? = w? . +w? . For electrons, the Coulomb collision frequency is n. = 2.91 x
10750, In AT=3/2 (eV)s~!, where n, is the electron density and In A the Coulomb logarithm.
The collision frequency for the case of an electron-proton plasma, which dominates after the
primordial nucleosynthesis era, is 1, = 4.78 x 107 ¥n, In AT~%?2 (eV)s~!. It describes the

binary collisions in a plasma, which we assume to be the dominant contribution to n. We

then obtain

0 0

w?
1- 2k - e 0 . (17)
27,2 w?
0 1 =55 — sormy



From Egs. (13)- (17), the total magnetic field fluctuation, as a function of frequency and

wave number k, is

<BZ>k,w o 2hw 2 ]{3202

81 em/T — 11 (W2 +n?)kict 4 2w (w2 — w? — k22 + [(w? — w2)? + n2w?|w’
(18)

[22].

Most of the electromagnetic fluctuations in the primordial plasma that were created
immediately after the QHPT fall into two broad categories: those with large wavelengths
(k < wpe/c) at near zero frequency (w < wye) and those with very small wavelengths (k
> wye/c) and frequencies greater than wy.. The modes k < wye/c, denominated “soft” or
“plastic” photons by Tajima et al. [22], are significantly modified. It is these plastic photons
and their magnetic fields which we are interested in.

From Eq.(18), we obtain the strength of the magnetic field whose wavelengths are larger

than a size A,

(B*)A/8m = (T/2)(4/3)A~7, (19)

which decreases rapidly with wavelength. Thus, the magnetic field in Eq.(blambda) is
concentrated near the wavelength A. The spatial size A of the magnetic field fluctuations is
related to 7, the lifetime of the fluctuation, by

A(r) = 2m - (ner)' (20)
[22]. The average size of the magnetic fluctuations is

JAUB?),/87]dN  Tn

T s s ) 2

We assume that a fluctuation predicted by the FDT can be described by a bubble of size
M. It contains a magnetic dipole whose field intensity is given by Eq. (19). de Souza &
Opher [2] found that the magnetic fields in the bubbles, created originally at the quark-
hadron phase transition (QHPT), had a value ~ 9uG and a size 0.1 pc at the redshift z ~ 10
(Table 1). Assuming that the fields are randomly oriented, the average magnetic field over
a larger region D is B = 9uG(0.1pc/D)3/2. We thus have an average field ~ 3 x 1071° over
a region ~ 100pc and ~ 3 x 107*2G over a region ~ 2kpc. We suggest that these fields are
amplified in the protogalaxy by the small scale turbulent dynamo.



TABLE I: Size and Strength of Magnetic Fields in Bubbles

Epoch Magnetic Field (uG)  Redshift = Time (sec) Size (cm)
Immediately after the QHPT 10%2 6 x 10! 1074 10-12
Electron positron annihilation era 10'8 1010 1 108
Nucleosynthesis era 10 108 — 10° 1 — 500 100
Equipartition era 2 x 10° 3600 10'2 3 x 10™
Recombination era 2 x 10? 1100 8 x 1012 10%°
Galaxy formation era 9 ~ 10 10'6 10'7




III. TURBULENT DYNAMO

In a partially ionized medium the magnetic field evolution is governed by the induction
equation

(0B/0t) =V x (v; x B—nV x B), (22)

where B is the magnetic field, v; the velocity of the ionic component of the fluid and 7 the
ohmic resistivity. The ions experience the Lorentz force due to the magnetic field. This will
cause them to drift with respect to the neutral component of the fluid. If the ion-neutral
collisions are rapid enough, one can assume that the Lorentz force on the ions is balanced
by their friction with the neutrals. Under this approximation the Euler equation for the ions
reduces to :

PiVin(Vi — V) = pivinvp = [(V x B) x B|/(4m), (23)

where p; is the mass density of ions, 1, the ion-neutral collision frequency and v,, the velocity
of the neutral particles. The ambipolar drift velocity is defined as vp.
Using the Euler equation for the ions and substituting for v;, the induction equation

becomes the nonlinear equation

%—]?:Vx[van—l—a[((VxB)xB)xB]—nVXB], (24)
where
1
“= AT PiVin %)

The velocity field v,, is taken to be independent of the magnetic field. We assume v,, has
a turbulent stochastic component vy on a smooth component vq, v,, = vg + vp. Since vy is
stochastic, Eq. (24) becomes a stochastic partial differential equation. Its solution depends
on the statistical properties of the velocity field v.

We assume v to be an isotropic, homogeneous, Gaussian random velocity field with zero
mean. For simplicity, we assume v to have a delta function correlation in time (Markovian

approximation) and its two point correlation is specified as
< vp(x, t)vp(y, 8) >= T (r)é(t — s) (26)

with
rird rt

) D) (o

Tij (T) = TNN(T)[5ij - ( ) + C(T)Eijkrk. (27)

r2



Here <> denotes averaging over an ensemble of the stochastic velocity field vy, r = [x —y/|,
rt = ' —y" and we have written 7% (r) in the form appropriate for a statistically isotropic and
homogeneous tensor [23]|. Trr(r) and Ty (r) are the longitudinal and transverse correlation
functions for the velocity field and C(r) is the helical part of the velocity correlations. If v

is assumed to be divergence free, then
TNN(’I") = —T—(TZTLL(’I")). (28)

Eq. (24) can now be converted into equations for the various moments of the magnetic
field (see also Zel'dovich et al. [24], Chapter 8).

Consider a system whose size is > L., where L. is the coherence scale of the turbulence,
in Egs. (26) and (27) for which the mean field, averaged over any scale, is negligible. We take
B to be a homogeneous, isotropic, Gaussian random field with a negligible mean average

value. For equal time, the two point correlation of the magnetic field is
(B (x,t) BY (y,t)) = M (r,1), (29)

where
i

.. L. 'r'rj Tirj
MZ]:MN |:5”—( 2 ):|+ML( 2 )—FHGijka, (30)

[15, 16]. The symbol () denotes a double ensemble average over both the stochastic velocity

and B fields. My, (r,t) and My (r,t) are the longitudinal and transverse correlation functions,
respectively, of the magnetic field, and H (r,t) is the helical term of the correlations. Since
V-B = 0, we have My = (1/2r)0 (r?*Myp) /(dr) [25]. The induction equation can be

converted into evolution equations for My and H :

oM, 2 0 (4 OMy (r,t)
92 (r,t) = i9, (7“ Ky (1,t) oy )
+ G(r)Myp (r,t) +4anH (r,t), (31)
D) = {ﬂ%mm (1) H (1, 2)
— ay (rt) My (r,t)] ], (32)
where
kn (rt) =n+ T (0) = Top (r) +2a Mg (0,1), (33)
ay (r,t)=2C(0)—-2C(r)—4aH(0,t), (34)
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{2 [B] 1) .

[15]. These equations form a closed set of nonlinear partial differential equations for the
evolution of M, and H, describing the evolution of magnetic correlations at small and large
scales. The effective diffusion coefficient xy includes microscopic diffusion (77), a scale-
dependent turbulent diffusion [, (0) — Tpr (r)], and a ambipolar drift 2aM, (0,t), which
is proportional to the energy density of the fluctuating fields. Similarly, ay is a scale-
dependent « effect, proportional to [2C (0) — 2C (r)]. The nonlinear decrement of the «
effect due to ambipolar drift is 4aH (0, ), proportional to the mean helicity of the magnetic
fluctuations. The G (r) term in equation (31) allows for rapid generation of small scale
magnetic fluctuations due to velocity shear [13, 15, 16, 24].

When studying low velocity (|vy| < velocity of sound) turbulence, it is usually assumed
that the fluid is incompressible (V-vy = 0). The functions Ty and T}, are then related in
the way described by Subramanian [15]. We assume that the functions Ty (r) and C(r),

that amplifies the magnetic field, have the same power-law form:

\% r /3]
O(T):?C 1—(L—) 0<r< L, (36)
V.L r 2]
Tor(r) = 63 11— RY? (L—) 0<r<l (37)
V.L. 4/3 7]
TLL (T) = 3 1-— (LL) lc <r< Lc, (38)
) r> L. (39)
(40)

Here R, is the fluid Reynolds number R, = vL /v, v the kinematic viscosity, and [, ~ LR, 3/4
is the cut off scale of the turbulence.

In the galactic context we can neglect the coupling term ayH as an excellent approxi-
mation since it is very small and consider only the evolution of M}, [15].

For turbulent motions on a scale L, with a velocity scale v, the magnetic Reynolds number
(MRN) is R,,, = vL/n. One then finds that there is a critical MRN, R,,, = R. ~ 60, so that
for R,, > R. [15], modes of the small scale dynamo can be excited. The fluctuating field,

correlated on a scale L, grows exponentially with a growth rate I';, ~ v/L [15].

10



IV. PARAMETERS OF THE TURBULENT PLASMA

As in the galactic interstellar medium, the protogalactic plasma is expected to have
Kolmogorov-turbulence, driven by the shock waves originating from the instabilities asso-
ciated with gravitational collapse. We use fiducial parameters suggested in the literature
for the values values of plasma parameters that were present in the protogalaxy [6, 26].
The typical values for the protogalaxy studied are: total mass M ~ 10'2M,,, temperature
T ~ 10° K, and size L. ~ 200 kpc. The ion kinematic viscosity is ~ 107cm/s, the Spitzer
resistivity 1, = 6.53 x 1027732 1n Aem?s™ ~ 8 x 10*em?s™ ', and the typical eddy velocity
V. ~ 107cm/s.

V. RESULTS

We solve numerically Eq.(31) for different values of r(= ry). In Figs 1 and 2 we evaluate
M, for various values of r and V,, respectively. In Fig 3 we evaluate the mean value of the
magnetic field as a function of r and t. Since de Souza & Opher [2] predict an average seed
magnetic field ~ 3 x 10712G over a region ~ 2 kpc, we are particularly interested in the

growth of M; with an initial value My ~ 10723G2.

VI. CONCLUSIONS AND DISCUSSION

The origin of cosmic magnetic fields is a big challenge in astrophysics. The main problem
of the models is how the seed magnetic fields are amplified from ~ 1072°G, the suggested
primordial field values, to the current uG fields observed in galaxies. We showed that
magnetic fields created immediately after the quark-hadron transition could survive to z ~
10 and be amplified by turbulence in protogalaxies. The model can explain the observed
magnetic fields at high and low redshifts determined by Faraday rotation measurements
starting from the natural fluctuations in the primordial plasma. From Figs. 1 and 2 we
find M, increases from ~ 107*G?* (corresponding to a magnetic field ~ 3 x 102G ) to
M ~ 10'®G? ( corresponding to a field ~ 107?G). Starting with a value of B ~ 3 x
107 2G(L ~ 2kpc) we find in 10° years that B is amplified to ~ 107°G. This corresponds to
a ~ 5 e-fold amplification of B in 10 years. Collapsing to form galaxies, the density rises

by a factor 10, magnetic fields by a factor 10, and a scale factors decreases by a factor 10%.

11



This predicts uG fields over kpc regions in galaxies. The model studied is able to explain
the uG fields observed in high redshift galaxies.
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FIG. 1: Values of My (G?) as a function of t(yrs). Solid black line has reference values: My (r,0) =
10~11(0.1pc/r)3G?, L. = 200kpec, r = 3 kpc and V. = 107. We vary here . Dashed red line is for

r = 4kpc, and the dotted blue line is for r» = bkpc.
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FIG. 2: Values of M (G?) as a function of t(yrs). Solid black line has reference values (see Fig.
1). We vary here V.. Dashed red line is for V. = 8 x 105¢m/s, and the dotted blue line is for

V. =6 x 10%cm/s.
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Abstract

The origin of magnetic fields in astrophysical objects is a challenging problem in
astrophysics. Throughout the years, many scientists have suggested that non-
minimal gravitational-electromagnetic coupling (NMGEC) could be the origin
of the ubiquitous astrophysical magnetic fields. We investigate here the possi-
ble origin of the intense magnetic fields ~ 10'® — 10! in gamma-ray bursts by
NMGEC. Whereas these intense magnetic fields are difficult to explain astro-
physically, we find that they are easily explained by NMGEC.

Key words:
Compact Objects, Magnetic Fields
PACS: 97.60.Lf, 98.54.Aj, 98.70.Rz

1. Introduction

Cosmic magnetic fields pervade the Universe. However, their origin is one
of the most challenging problems in modern astrophysics (e.g.,[1],[2]). Various
authors have suggested a gravitational origin of the magnetic fields in rotating
celestial bodies. In particular, a number of studies have been made on nonmin-
imal gravitational electromagnetic coupling (NMGEC). It has been motivated,
in part, by the Schuster-Blackett (S-B) conjecture, which suggests that the mag-
netic fields in planets and stars arise due to their rotation [3]. In this scenario,
neutral mass currents generate magnetic fields, implying the existence of a non-
minimal coupling between gravitational and electromagnetic fields. An early
attempt to encompass the S-B conjecture in a gravitational theory was made by
Pauli in the 1930s [4]. During the 1940s and 50s, after Blackett resuscitated the
conjecture [5], many authors, such as Bennett et al. [6], Papapetrou [7], Luchak
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[8] and Mikhail et al. [9], also attempted to encompass it in a gravitational
theory. Later, in the eighties, Barut & Gornitz also studied the NMGEC con-
jecture [10]. The majority of these studies were based on the five-dimensional
Kaluza-Klein formalism. This formalism was used in order to describe a uni-
fied theory of gravitation and electromagnetism with NMGEC in such a way
that the S-B conjecture is obtained. Opher & Wichoski [11] proposed that the
B ~ 107% — 107° G magnetic field in spiral galaxies is directly obtained from
NMGEC. In this paper, we investigate the possibility that NMGEC is the origin
of the intense magnetic fields 10'® — 10'G connected with gamma ray bursts.

2. Schuster Blackett Conjecture

NMGEC suggests the following relation between the angular momentum L
and the magnetic dipole moment m:

(1)

m = @] L,
2c

where 3 is a constant, on the order of unity [11], G the Newtonian constant of
gravitation, and c the speed of light. The angular momentum L is

L =19, (2)

where © = 27P~! is the angular velocity, P the rotational period, and I the
moment of inertia. The dipole momentm m is related to the magnetic field B

by

3(m - r)r — mlr|?
rf”
where r is the distance from m to the point at which B is measured.
Another possibility, to obtain the Schuster-Blackett relation from first prin-

ciples, was proposed by Mikhail et al. [9], Mikhail et al. [12] and Mgller [13],
using Mgller’s tetrad theory of gravitation

B =

; (3)

Gp,y + HHV - _/pr,uy
Fu  # 0, (4)

where

Hy = A [Yasu7™y + Yapu 1™ + Yapo1u® + guv (Yapor ™" — %vaﬁw“ﬁ"()])
5

and
ELV = A [(I)Hvl’ - (I)Vﬂl - @, (,.yoz/“/ - ’Yal/p,) =+ ’YII/VO‘;(X} : (6)



For A = 0, Mgller’s field equations are identical with Einsteins equations. They
evaluated the field equations assuming a symmetric solution for the Reissner-
Nordstrm metric,

2
ds* = g, dztds” = — fdt* + d% + 72(d6* + sin®0dy?),

oM (2
fry=1-22 4 € ™

The components z# are spatial-temporal coordinates, u,v = 0,1,2,3, and
M and @ are the mass and charge of the object, respectively. Mikhail et al.
[9] evaluated the non-vanishing components of the electromagnetic field tensor
FH¥. They studied effects of rotation in this model and found an extra term in
the electromagnetic tensor, corresponding to a magnetic field, taking the electric
charge to be zero. They found, therefore, they found that magnetic fields can
be generated as a result of the rotation of the body. The surface magnetic field

for a rotating body of mass M (grams), radius R (cm) and angular velocity
Q(sec™)

9 /2M

Comparing Eq. (8) with Eq. (1), we have

46G1/2
= —MQ
P 5Rc ’ 9)
and obtain 45
c
B= Wy (10)

where ¢ = 2M/R.

The observations and experiments supporting the S-B conjecture include the
early work of Blackett [5], Wilson [18], and Swann and Longacre [19]. More
recently, the observational evidence for the S-B conjecture was compiled by [16].
Sirag [16] compared the predictions of Eq.(1) to the observed values of the ratio
of the magnetic moment to the angular momentum of the Earth, Sun, the star
78 Vir, the Moon, Mercury, Venus, Jupiter, Saturn, and the neutron star Her
X-1. The minimum values for 3 for these objects were: 0.12, 0.02, 0.02, 0.11,
0.37, 0.04, 0.03, 0.03, and 0.07, respectively. Excluding the star 78 Vir, the
maximum value for § was 0.77 for the planet Mercury.

3. Gamma-Ray Bursts

Gamma-Ray Bursts (GRBs) are short and intense pulses of soft ~y-rays.
The bursts last from a fraction of a second to several hundred seconds. Their
isotropic luminosity of 105t — 10°%ergs/sec make GRBs the most luminous ob-
jects in the sky. Magnetic fields are very important in GRBs [23]. It is gener-
ally accepted that the observed afterglow is produced by synchrotron emission



which involves magnetic fields. Synchrotron radiation is also the best model
for prompt ~-ray emission. The relativistic outflow is a Poynting flux (with
negligible baryon content) [23]. A natural way to produce the Poynting flux is
by magnetic reconnection.

A substantial fraction of the rotational energy of a black hole can be ex-
tracted through the Poynting vector. The rate of extraction is proportional to
the square of the magnetic field strength, B2, so that the power can be furnished
over varying times, depending upon the value of B. With substantial beaming,
B ~ 10" — 10'°G is sufficient to power the most energetic GRBs with ~ 103
erg.

The maximum amount of energy which can be extracted from a black hole
is the rotational energy, E,,

Eror = Mc? — My, c?, (11)
where
SeN
Mirr = A —— M pianck- 12
47T/€B Planck ( )

M, is the irreducible mass of the black hole, Spny = ABHchg/ZlGh is the
entropy, Ay the surface area and Mpjaner = v/ch/G the Planck mass. The
rotational energy of a black hole with angular momentum J is a fraction of the
black-hole mass M,

E.ot = f(a)Mc2, (13)

fla) = 1—y/50+ VI a2 (14)

where o = Jc/M?G is the rotation parameter. For a maximally rotating black
hole (v = 1), f = 0.294. Since the energy transport is in the form of a Poynting
flow, the outgoing energy flux from the black hole is basically B?c times its sur-
face area. In the case when we have maximum energy extraction, the Poynting
power for the black hole is

B \2/ M\?
Prz =6.7 x 10°° (W) (M—®> ergs s 1, (15)

[20]. The time scale for the process can be obtained from the ratio of the black
hole mass to the output power from the black-hole surface (x R?cB?),

Mc?
B2R?c

15\ 2
= 2.7x10? (%) (%)g (16)

where M is the black hole mass, R the horizon radius ~ GM/c?, and B the
magnetic field near the horizon.

T™BZ



In order to evaluate the S-B conjecture, we need an estimate of the spin
parameter for the black hole. Using semiquantitative arguments, Lee et al. [20]
found that it is very plausible to have a rapidly rotating black hole as a result
of merging binary systems and in hypernovae with large angular momentum
progenitors.

Using Eq. (9), the magnetic field at the black hole horizon is

9 [5Ga M R\ 2
B, = -"My/—= ~813x10%( — )a'/? (== . 1
., 1 \/R% 8.13 x O<M®)a T G (17)

In order to evaluate Eq. (17), we can use characteristic parameters for the
black hole, [20], @ ~ 0.1 — 1, M ~ 2.5Mg. The horizon radius for a rotating

Kerr black hole is ,
TBNZ%{].'F\/].—O(Q}, (18)

where rg;, = 2GM/ ¢ is the Schwarzschild radius.

The prediction for magnetic fields in GRBs using the S-B conjecture is B, ~
10%% — 106 G. Using Egs. (15) and (16), we conclude that the S-B mechanism,
from Eq. (16), can generate energies ~ 10%1 — 103 ergs over a time ~ 2.3 x 103
s

4. Conclusions and Discussion

Observations indicate the presence of intense magnetic fields in GRBs. Stan-
dard astrophysical theories have difficulty in explaining them. We evaluated
the magnetic fields predicted by non-minimal gravitational-electromagnetic cou-
pling, based on the S-B conjecture, for these objects.

In GRBs a magnetic field ~ 105 —10'6 G is required to produce the Poynting
flux needed to supply the energy observed. This field is predicted by NMGEC
to exist outside a rapidly rotating black hole of several solar mass.

It is not easy to produce astrophycally intense magnetic fields. We showed
here that such fields are predicted naturally by rapidly rotating black holes
by NMGEC. If such intense fields are definitely proven to exist, it would give
support for the NMGEC theory.
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ABSTRACT

The main purpose of this paper is to study the influence of non-thermal
pressure on the cluster mass determination using public XMM-Newton archival
data. The non-thermal pressure considered here, is composed of the magnetic
and the turbulent components. To take into account the magnetic pressure,
we assume a radial distribution for the magnetic field, B(r) Py, with o in
the range of 0.5 to 0.9, as indicated by observations. Turbulent motions and
bulk velocities add a turbulent pressure that is derived assuming equipartition
between the kinetic and magnetic energies. Thus, v§ = B2, /4mp,. Besides the
gas (thermal) pressure, we also take into account these two non-thermal com-
ponents in the magnetohydrostatic equilibrium equation. We compare the to-
tal mass estimates with the values obtained assuming hydrostatic equilibrium
only. It follows that a consistent description for the non-thermal component
yields a negligible change in the mass determination of the cluster of galaxies
when the central magnetic field is lower than 10uG. However, in the presence
of high central magnetic fields, the variation in mass can reach ~40%. We
show that this analysis can be regarded as a starting point for a more de-
tailed and refined exploration of the influence of non-thermal pressure in the

intra-cluster medium.

Key words:
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1 INTRODUCTION

X-ray data are often used to determine the mass distribution of clusters of galaxies. In
this method, hydrostatic equilibrium is always assumed and the observed gas density and
temperature are used to compute the thermal pressure. Thus, the dynamical mass can be
evaluated. In most cases, only the gas (thermal) pressure is considered (refs). However, there
is also a non-thermal pressure (Pyr), composed of the magnetic (Pg), turbulent (F;) and

cosmic ray (P.) pressures, that is always assumed to be negligible and thus ignored.

Despite the difficulty to calculate reliably the small-scale properties of the magnetic
field, the existence of intra-cluster magnetic fields is well established from the studies of the
rotation measure of polarized radio frequencies and synchrotron emission from diffuse sources
(e.g., Andernach et al. 1988; Giovannini et al. 1993; Taylor et al. 1994. 2002; Govoni & Feretti
2004). More recently, another indication that the intra-cluster medium (ICM) is permeated
by a magnetic field came from the studies of X-ray cold fronts (sharp discontinuities in X-ray

surface brightness profile and temperature, Markevitch & Vikhlinin 2007).

Strong magnetic fields can make a significant contribution to the gas pressure support
(Loeb & Mao 1994), contributing a non-thermal component in the magnetohydrostatic equi-
librium equation (Dolag et al. 2001). Indeed, magnetic fields as high as 10-100 uG were found
in Hydra A (Taylor & Perley 1993), Cygnus A (Dreher et al. 1987) and in 3C 295 (Perley &
Taylor 1991). Moreover, Dolag et al. (1999) found in simulations that even clusters with an
overall small magnetic field can be penetrated partially by regions of high magnetic fields.
Even a very weak magnetic field can effectively inhibit transport processes such as thermal

conduction and the settling of heavy ions (Sarazin 1986; Soker & Sarazin 1990).

Magnetic fields and turbulence are possibly related to one another. It seems plausible that
the turbulent motion of the ICM can maintain the magnetic field by converting kinetic energy
into magnetic energy (Sénchez-Salcedo et al. 1999). The observed small-scale turbulence in
the ICM can be due to galaxy cluster motion through the ICM, bulk velocities and ongoing
merger of substructure. Since the cosmic-ray pressure is orders of magnitudes lower than the

other two components (Pg and P) its contribution can be ignored (Loeb & Mao 1994).

Although on the average the magnetic pressure in simulations is much smaller than
the thermal pressure (~ 5%, Dolag & Schindler 2000), there are domains of high magnetic
fields approaching or sometimes even exceeding equipartition with the thermal energy. Thus,

© 2008 RAS, MNRAS 000, 77-77
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previous studies (Dolag et al. 2001; Colafrancesco & Giordano 2007, among others) have
analyzed only the effects of the magnetic pressure in simulated galaxy clusters.

To consider deviations from the standard assumptions in computing cluster total mass,
the main aim of this work is to analyze the effects of the contribution of the non-thermal
pressure considering both components, the magnetic and turbulent pressure. Masses were
derived using X-ray observational data of five Abell clusters: A496, A2050, A1689, A2667
and A2631. To do so, we used temperature and density profile fits from a previous work
(Lagand et al. 2008) and we introduced the Pyt contribution in the magnetohydrostatic
equilibrium equation. For these five clusters, we compared the mass determined considering
non-thermal pressure, Mytp(r), with the hydrostatic value, M (r).

The paper is organized as follows. We show the data sample in §2. The method of
determining the cluster mass, including the effects of the Py, the structure of intra-cluster
magnetic field and the turbulence are discussed in §3. Our results, as well as a discussion of

them are presented in §4 and our conclusions in §5.

2 DATA SAMPLE

The objects in our sample were drawn from a set of Abell clusters from data available in
the XMM-Newton public archive in the redshift range 0.03 < z < 0.3 . These clusters were
previously analyzed by Lagand et al. (2008), who derived the density profile fit parameters
to compute the total mass. Although we have not used the object morphology as criterion for
cluster selection, all these clusters except A2631, have apparently symmetric X-ray isophotes,
suggesting that they are relatively relaxed. The deviations in the surface brightness profile
of A2631, although clearly present, are not very large and do not invalidate the assumption
of spherical symmetry. However, we are aware of the fact that it may affect total mass
reconstruction accounting for underestimated mass determinations (Piffaretti & Valdarnini
2008).

In Table 1, we present the five Abell clusters used in this work, specifying r5qo, the radius
inside of which the mean density exceeds the critical density by a factor of 500. All masses
are computed inside 750, as it is the largest radius for which the current X-ray data require
no model extrapolation (Vikhlinin et al. 2006) and is about the virial radius (Lacey & Cole
1993)

Usually, the mass of a cluster is determined under the assumption of hydrostatic equi-

© 2008 RAS, MNRAS 000, 7777
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Table 1. General cluster properties.

Cluster R.A DEC z 7500
(J2000) (J2000) hzo kpe

A496 04 33 37.1  -13 14 46 0.033 1480
A2050 151621.6 +000559 0.1183 2172
Al1689 1311342 -012156 0.1823 1785
A2667 2351471 -26 00 18 0.23 2153
A2631 233739.7 +001737 0.273 1976

librium without the contribution of non-thermal pressure. In this case, the total mass relies
on the temperature and density profiles.

Satellites with better spatial resolution (like the XMM-Newton and Chandra) showed
a significant difference between the surface brightness profile data points and the g-model
(Cavaliere & Fusco-Femiano 1976. 1978) at small radii for cool-core clusters (Jones & Forman
1984; Xue & Wu 2000). Based on this observational difference, the S-model was used to
describe the density distribution of non-cool core (NCC) clusters, while the Sérsic (Pislar
et al. 1997; Demarco et al. 2003) model was used to characterize cool-core (CC) clusters.
For A2050 and A2631, the gas density (p,) is described by,

r2 —306/2

5olr) = po (1 " ) , 1)
where pg and r. are the central gas density and the gas core radius, respectively. The [
parameter determines the power-law behavior at large radii. For A496, A1689 and A2667
(CC clusters) the gas density profiles were fitted by the Sérsic model given by

r\ " r\Y
(T (T 2
palr) =po(5) e |- ()], 2)
where p' = p/2, p = 1 — 0.6097v + 0.05563v2 and a = a’ 2'/¥ (Durret et al. 2005). The best

fit parameters were determined from the X-ray surface brightness profile and were given by

Lagand et al. (2008).

3 MASS DETERMINATION INCLUDING THE EFFECTS OF
NON-THERMAL PRESSURE

In this work, we consider clusters with a diffuse magnetic field, small-scale turbulent motions
and gas emitting X-rays. We have assumed that the cluster is spherically symmetric, the gas
is in magnetohydrostatic equilibrium and as a result, the gas pressure, the magnetic pressure

and the turbulent pressure support the ICM against gravity. We can then write:
d(Pg+PB+Pt):_ GMNTP(T)
dr g r2 7

(3)
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where P, is the gas pressure at a temperature T (pkT/pum,), the magnetic pressure (Pg
) is (B?)/8m, the turbulent pressure (P,) is 3p4(07 4+ 07), G is the gravitational constant
and Myrp is the is the total mass inside a radius r. In our case, we computed the total
masses within r509. Considering the influence of non-thermal pressure (due to magnetic the
field and turbulence) in the magnetohydrostatic equilibrium equation, we have the following

expression for the total mass of a cluster:
kT dlnpg+dlnT
— r
Gumyg \dlnr  dlnr
r* dB(r)> % d o T
_ o o ——(2 2 2 4
871'ng dT ZdeT(pQUT) G( JT Ut)? ( )

where 1 is the mean molecular weight, my is the hydrogen mass, £ is the Boltzman constant,

MPNT(T) =

T is the temperature, B(r) is the magnetic profile described below in Sect. 3.2, and o, and

oy are the radial and tangential dispersion velocity of the intracluster gas respectively.

3.1 Measurements of the magnetic field for this sample

Unfortunately, there are no measurements for the magnetic field for any of the clusters in
our sample. Clarke et al. (2001a) computed rotation measures for a sample of 16 nearby
clusters (z < 0.1), which includes A496, finding RM = 52.91 rad m~? for this specific
cluster. This value is in agreement with RM = 53 rad m—2 (REF!!). The former authors
concluded that all clusters in their sample are permeated with a intra-cluster magnetic field
of ~ 5 — 10(1/10)~*/2h}L? 4G, where I is the field correlation length in kpc. In what follows,
the mass variation for this cluster, with the inclusion of the non-thermal pressure is found

to be less than 5%, if B < 10uG, according to our results (see Tab. 2).

3.2 The magnetic profile

Jaffe (1980) was the first to suggest that the intra-cluster magnetic field distribution should
depend on the thermal gas density and on the distribution of massive galaxies, so that it
would decline with cluster radius. Cluster observations provided constraints on the radial
gradient of the cluster magnetic field (Brunetti et al. 2001; Govoni et al. 2001; Feretti et al.
2004). The intensity of the magnetic field was found to decrease smoothly with cluster-centric
radius, with a trend similar to that of the thermal gas.

From MHD cosmological simulations, an important characterization of the cluster mag-
netic distribution was made by Dolag et al. (1999) and Dolag et al. (2002). These authors
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found that the observed intra-cluster magnetic field can be reproduced by the evolution of
an initial magnetic field at redshift 15 that was amplified by compression during the cluster
collapse. One of their important results was that the intra-cluster magnetic field strength is
proportional to the gas density at any point.

Colafrancesco & Giordano (2007) studied the influence of magnetic fields on the main
structural properties of virialized groups and clusters, assuming that it scales with density
such that B(r) « p® The same power law dependence on the density was used by Zhang
(2004) to estimate the effect of the intra-cluster magnetic field on the Sunyaev-Zel’dovich
power spectrum. Motivated by the previous works mentioned above, we assumed a para-
metric form of the radial distribution of the magnetic field,

B(r) = By <W>a : (5)

Po

where By is the central value of the magnetic field and « is the shape parameter.

Feretti et al. (1999) estimated that the magnetic field in the ICM of A119 should range
between 5 — 10uG. Bagchi et al. (1998) found B ~ 1uG for the cluster-scale magnetic field
strength. In a recent work, Clarke et al. (2001b) studied a sample of 16 “normal” low-redshift
(z < 0.1) galaxy clusters, finding that the ICM is permeated with magnetic fields at levels
of 4-8 uG. Taylor & Perley (1993) found higher central values, B ~ 6 — 30uG, for the ICM
magnetic fields. Allen et al. (2001) claimed that the central value of the magnetic fields
can be B = 12uG, and Carilli & Taylor (2002) affirmed that its strength in the center of
cooling-core clusters can reach levels of 10 — 40uG.

Taking these observational results into account, we considered three values for By in
order to test the effects of magnetic pressure on the mass determination with the X-ray
method: a low value of 5uG, a moderate value of 104G and a strong value of 30uG.

Since Dolag et al. (2001) found a = 0.5 and o = 0.9 we decided to vary the shape
parameter within this interval. We thus considered three values for the shape parameter:

a = 0.5; 0.7 and 0.9.

3.3 Turbulence in clusters of galaxies

It is widely accepted that the ICM should be turbulent. Mergers of galactic sub-clusters may
be one of the major energy injection mechanisms (see Sarazin 2002; Brunetti 2003; Lazarian
2006, and references therein). Generally the models assume a scenario with the scale for
the injection of energy of 100-500 kpc and the injection velocity of the order of 10% km/s.
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Since the rate of dissipation of the turbulent energy can not exceed the X-ray luminosity
of the cluster Ly in a steady-state, i.e., %vg’/lo S Lx /M, , where vy and [y are the turbulent
speed and the scale, respectively, and M, is the mass of the ICM. We have an upper limit

on the turbulent velocity (Subramanian et al. 2006) as follows

km [ &y \*( Lx \f M, \?
< 180 — £ . 6
v~ S (200kpc> (1045erg/s> (1014M®> (6)

Norman & Bryan (1999) find that the intra-cluster medium becomes turbulent during

cluster formation, with turbulent velocities of about 400 km/s within 1Mpc from the centre
of a cluster and eddy sizes ranging from 50 to 500 kpc. In the cluster merger model of Ricker
& Sarazin (2001), they found large-scale turbulence with eddy sizes up to several hundred
kiloparsecs and turbulent velocities ~ 100 — 400km /s.

From the analysis of pressure fluctuations as revealed in X-ray observations, Schuecker
et al. (2004) argue that the integral turbulent scale in the Coma cluster is close to 100 kpc,
and they assume a turbulent speed of 250 km/s at that scale.

In order to quantify the importance of pressure support from random gas motions in

clusters, we can write the following relation for isotropic turbulent pressure Piy:

1
Py, = gﬂg(az + 0-t2)7 (7)

where o, and o; are the radial and tangential dispersion velocity of the intracluster gas
respectively. We considered for dispersion velocities profiles the results of numerical simula-

tions made by Lau et al. (2009).

4 RESULTS AND DISCUSSION

In Table 2, we present the difference in mass estimates considering the influence of non-

thermal pressure. The mass variation given by 0 Myrp(p) is simply

dMytpB) = MNTPE\:[)(; M(r) (8)

Since the difference in mass estimates for low central values of the magnetic field (that is,
By = 5 and 10uG), are all below 5%, the influence of the non-thermal pressure is negligible
to these cases. However, when considering a higher central value, By = 30uG, associated
with a steeper shape parameter (o« = 0.5), the variation in mass can reach ~40% and the
non-thermal pressure becomes significant in the total mass determination.
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Table 2. Mass determination. Column (1): cluster name; Col(2): adopted model to describe the density profile (Lagand
et al. 2008); Col. (3),(4) and (5): Mass determination including non-thermal pressure assuming a Bg = 5 pG and a =
0.5,0.7,0.9, respectively; Col.(6), (7) and(8): Mass determination including non-thermal pressure assuming a Bg = 10 uG and
a =0.5,0.7,0.9, respectively. Col.(9), (10) and (11): Mass determination including non-thermal pressure assuming a Bg = 30 uG
and a = 0.5,0.7,0.9, respectively.

Cluster Model JMNTP(S) (%) 6MNTP(1O) (%) 5MNTP(3O) (%)

a=05 a=07 a=09 a=05 a=07 a=09 a=05 a=07 a=09

A496 Sérsic 0.96 0.06 0.03 3.85 0.22 0.01 34.67 2.02 0.11
A1689 Sérsic 1.12 0.07 0.004 4.46 0.28 0.016 40.14 2.49 0.14
A2050 16} 0.71 0.14 0.02 2.82 0.58 0.11 25.39 5.26 1.00
A2631 16} 0.46 0.05 0.005 1.85 0.20 0.02 16.63 1.80 0.18
A2667 Sérsic 0.82 0.06 0.004 3.32 0.24 0.016 29.84 2.16 0.14

Another way to show these results is analyzing the mass profile for all these cases. In
Fig. 1, we show the mass profiles for A1689 (the most massive CC cluster) and for A2050
(NCC cluster). From these figures, for By = 5 and 10uG, we can barely distinguish the masses
determined assuming a non-thermal pressure from the ones computed assuming hydrostatic
equilibrium only. We clearly see that the mass profile diverges significantly for one case: a
magnetic field By = 30uG with a = 0.5.

Although it is expected that hotter clusters suffer milder affects of the magnetic pressure
(Colafrancesco & Giordano 2007), A1689, which is the most massive cluster in our sample,
had the largest non-thermal effect on the mass determination. This is simply due to the
parametrization of the magnetic profile, that depends on the gas profile (as stated in Eq. 5).
As this is a CC cluster, its density profile was described by the Sérsic model, which is steeper
when compared with the S-model, yielding a larger variation in mass. This result indicates
that if the magnetic profile is described as a function of the density profile, CC and NCC
clusters should be described differently.

In order to combine the variation in mass due to the central values of the magnetic field
with the shape parameters, we present in Figs. 2 and 3, 3D plots and its projections. In
summary, we verified that what produces a considerable change in mass estimates when
considering Py, is the combination of smaller values of the shape parameter and higher
central values of the magnetic field. Considering the results presented here, the effects of the
non-thermal pressure in the mass variation can be as large as 40%.
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Figure 1. For A2050 and A1689 we show the mass profiles determined without considering the Pyt (green line) compared
to the mass profile including the non-thermal pressure. The three solid lines represent the mass profiles considering a central
magnetic field and o = 0.5 (blue line), a = 0.7 (pink line) and o = 0.9 (yellow line).

5 CONCLUSION

We have taken into account the effects of non-thermal pressure on the X-ray mass esti-
mates for five Abell clusters. The masses derived considering just the thermal pressure were

presented in a previous work by Lagana et al. (2008). We summarize our main results below:

e The inclusion of non-thermal pressure in the intra-cluster gas description is motivated
by the increasing evidence for the presence of a magnetic field in clusters of galaxies. Mag-
netic fields and turbulence are possibly related since turbulent motion of the ICM and bulk
velocity can maintain the intra-cluster magnetic fields. We assume a magnetic profile given
by B(r) o< Bypy, considering three values for By: 5, 10 and 30 uG and for each central value
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Figure 2. Graphics for A2050, representing the NCC clusters. In the upper panel we show the 3D graphics for the mass
variation as a function of the central magnetic value Bp, and as a function of the shape parameter «. In the lower left panel
we present the projection of the mass variation as a function of a for various values of By and in the lower right plot we show
the projection of the mass variation as a function of By for various values of a.
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Figure 3. Graphics for A1689, representing the CC clusters. At the upper panel, we show the 3D graphics for the mass
variation as a function of the central magnetic value Bp, and as a function of the shape parameter c. In the lower left panel
we present the projection of the mass variation as a function of a for various values of By and in the lower right plot we show
the projection of the mass variation as a function of By for various values of a.
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we let the shape parameter vary from o = 0.5 to a = 0.9. Since magnetic field and turbulent
velocities are possibly related one another, we assumed equipartition to compute the turbu-
lent pressure. Thus, P, = 1 < p,v? >, where p, is defined from Eqgs. (1) and (2) according
to the cluster, and the turbulent velocities were derived from the magnetic profiles.

e Considering By = 5 — 10uG, the mass variations including non-thermal pressure are
negligible. However, assuming that the central values for the magnetic field could reach the
strength of 30uG the mass determination would be affected by 35% if it is associated with
a steep shape parameter parameter (e.g., o = 0.5).

e [t was suggested that the magnetic pressure could solve the difference in mass estimates
via X-ray and lensing (Sarazin 1986; Soker & Sarazin 1990). From observational evidence,
we can generally assume that the intra-cluster magnetic field is of the order of 4G. Thus, the
effects of the magnetic pressure would not explain the difference mass estimates. We thus
conclude that the presence of a non-thermal pressure cannot account for the discrepancies
of a factor of 2 found between the X-ray and lensing masses (Wu & Fang 1997). It is more
likely that projection effects account for the differences found, since the gravitational lensing
method is sensitive to all of the mass along the line-of-sight. Other mass concentrations in
the line-of-sight can lead to higher lensing masses when compared to X-ray estimates, as
mentioned by Dolag & Schindler (2000).

e This is the first study that takes into account the effects of non-thermal pressure on
the total mass estimates. The main aim of this work was to consider the magnetic and
the turbulent pressure in the magnetohydrodynamic equation. Within the limits of our
sample, this investigation indicates that more magnetic field investigations are needed to
make a detailed description of the intra-cluster gas properties. As already pointed out by
Colafrancesco & Giordano (2007), the combination of X-ray data and radio observations will

play an important role in the investigation of magnetic fields present in the intra-cluster gas.

6 ACKNOWLEDGMENTS

The authors acknowledge financial support from the Brazilian agency FAPESP (grants:
03/10345-3, 04/05961-0, 06/58240-3). We thank Florence Durret for the special attention
with this manuscript. We thank Reuven Opher by revision of the manuscript. We also thank
Gastao B. Lima Neto, Renato A. Dupke and Elisabete M. De Gouveia Dal Pino for fruitful
discussions.

© 2008 RAS, MNRAS 000, 7777



12 T. F. Lagand, R. S. Souza & G. R. Keller
REFERENCES

Allen S. W., Taylor G. B., Nulsen P. E. J., Johnstone R. M., David L. P., Ettori S., Fabian
A. C., Forman W., Jones C., McNamara B., 2001, MNRAS, 324, 842

Andernach H., Han Tie Sievers A., Reuter H.-P., Junkes N., Wielebinski R., 1988, A&AS,
73, 265

Bagchi J., Pislar V., Lima Neto G. B., 1998, MNRAS, 296, L.23+

Brunetti G., 2003, in Bowyer S., Hwang C.-Y ., eds, Astronomical Society of the Pacific Con-
ference Series Vol. 301 of Astronomical Society of the Pacific Conference Series, Modelling
the Non-Thermal Emission from Galaxy Clusters. p. 349

Brunetti G., Setti G., Feretti L., Giovannini G., 2001, MNRAS, 320, 365

Carilli C. L., Taylor G. B., 2002, A&RA, 40, 319

Cavaliere A., Fusco-Femiano R., 1976, A&Ap, 49, 137

Cavaliere A., Fusco-Femiano R., 1978, A&Ap, 70, 677

Clarke T. E., Kronberg P. P., Bohringer H., 2001a, ApJL, 547, L111

Clarke T. E., Kronberg P. P., Bohringer H., 2001b, ApJl, 547, L111

Colafrancesco S., Giordano F.; 2007, A&Ap, 466, 421

Demarco R., Magnard F., Durret F., Marquez 1., 2003, A&Ap, 407, 437

Dolag K., Bartelmann M., Lesch H., 1999, A&Ap, 348, 351

Dolag K., Bartelmann M., Lesch H., 2002, A&A, 387, 383

Dolag K., Evrard A., Bartelmann M., 2001, A&A, 369, 36

Dolag K., Schindler S., 2000, A&A, 364, 491

Dolag K., Schindler S., Govoni F., Feretti L., 2001, A&A, 378, 777

Dreher J. W., Carilli C. L., Perley R. A., 1987, ApJ, 316, 611

Durret F., Lima Neto G. B., Forman W., 2005, A&A, 432, 809

Feretti L., Dallacasa D., Govoni F., Giovannini G., Taylor G. B., Klein U., 1999, A&Ap,
344, 472

Feretti L., Orru E., Brunetti G., Giovannini G., Kassim N., Setti G., 2004, A&Ap, 423, 111

Giovannini G., Feretti L., Venturi T., Kim K.-T., Kronberg P. P., 1993, ApJ, 406, 399

Govoni F., Enfllin T. A., Feretti L., Giovannini G., 2001, A&Ap, 369, 441

Govoni F., Feretti L., 2004, International Journal of Modern Physics D, 13, 1549

Jaffe W., 1980, ApJ, 241, 925

Jones C., Forman W., 1984, ApJ, 276, 38

© 2008 RAS, MNRAS 000, 77-77



On the influence of non-thermal pressure on the mass determination of clusters of galaxies 13

Lacey C., Cole S., 1993, MNRAS, 262, 627

Lagana T. F., Lima Neto G. B., Andrade-Santos F., Cypriano E. S., 2008, A&A, 485, 633

Lau E. T., Kravtsov A. V., Nagai D., , 2009, Turbulence in the intracluster medium and
bias in hydrostatic measurements of mass profiles of clusters

Lazarian A., 2006, Astronomische Nachrichten, 327, 609

Loeb A., Mao S., 1994, ApJl, 435, L109

Markevitch M., Vikhlinin A., 2007, PhysicResp, 443, 1

Norman M. L., Bryan G. L., 1999, in Roser H.-J., Meisenheimer K., eds, The Radio Galaxy
Messier 87 Vol. 530 of Lecture Notes in Physics, Berlin Springer Verlag, Cluster Turbu-
lence. p. 106

Perley R. A., Taylor G. B., 1991, AJ, 101, 1623

Piffaretti R., Valdarnini R., 2008, arXiv:astro-ph/0808.1111

Pislar V., Durret F., Gerbal D., Lima Neto G. B., Slezak E., 1997, A&Ap, 322, 53

Ricker P. M., Sarazin C. L., 2001, ApJ, 561, 621

Sanchez-Salcedo F. J., Brandenburg A., Shukurov A., 1999, ApSS, 263, 87

Sarazin C. L., 1986, Reviews of Modern Physics, 58, 1

Sarazin C. L.; 2002, in Feretti L., Gioia I. M., Giovannini G., eds, Merging Processes
in Galaxy Clusters Vol. 272 of Astrophysics and Space Science Library, The Physics of
Cluster Mergers. pp 1-38

Schuecker P., Finoguenov A., Miniati F., Bohringer H., Briel U. G., 2004, A&A, 426, 387

Soker N., Sarazin C. L., 1990, ApJ, 348, 73

Subramanian K., Shukurov A., Haugen N. E. L., 2006, MNRAS, 366, 1437

Taylor G. B., Barton E. J., Ge J., 1994, AJ, 107, 1942

Taylor G. B., Fabian A. C., Allen S. W., 2002, MNRAS, 334, 769

Taylor G. B., Perley R. A., 1993, ApJ, 416, 554

Vikhlinin A., Kravtsov A., Forman W., Jones C., Markevitch M., Murray S. S., Van Spey-
broeck L., 2006, ApJ, 640, 691

Wu X.-P., Fang L.-Z., 1997, ApJ, 483, 62

Xue Y.-J., Wu X.-P., 2000, MNRAS, 318, 715

Zhang P.; 2004, MNRAS, 348, 1348

© 2008 RAS, MNRAS 000, 7777



