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Cosmic Rays propagation as function of:
1) Difftusion D =lv/3

2) Rate of change of particle energy b(E) =
dE/dt

3) Particle loss term due to interactions and

decays

4) Particle gain from sources and all
interactions and decays




Equazione di propagazione (1)
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Equazione di propagazione (2)
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Leaky Box Model

m A useful approximation is the following:
Assume there 1s no diffusion (eg D=0)

CR propagate freely in the galaxy volume, uniformly filled with ISM
and regular B, until they reach the “border” and escape

A CR has a probability per unit of time to escape the galaxy p = 1/
TCSC’

m Then

where T 1s the measured residence time of CR 1in the galaxy

m  As the diffusion coetficient D 1s energy dependent, also the characteristic

escape time of CRs from the Galaxy T . = T _ (E) 1s energy dependent
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Leaky Box Model

m  The transport equation becomes

i _ M 0
dt T OE

N Pj;
[b(E)A(E)]+ QO — — Z T—Jﬂj

Jj>i J

m The leaky-box model provides the most common description of CR
transport in the Galaxy at energies below ~ 107 eV. The model is based
on particles injected by sources ¢ distributed uniformly over the galactic
volume (the box) filled with a uniform distribution of matter and
radiation fields. The particles get-away from this volume with an escape
time independent of their position in the box. The escape time T _ (E)
depends on the particle energy, charge, and mass number, but it does not
depend on the spatial coordinates. Secondary nuclet are produced during
the propagation as a function of the path length
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Modello diffusivo
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Equazione di propagazione (3)
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B Fsaminiamo la componente nucleare




Misure delle abbondanze degli
elementi nella Galassia

LLe abbondanze “primordiali” degli elementi sono fissati dalla
cosmologia:

m 24% (in massa) di 4He

m /6% (in massa) di H
[La nucleosintesi nelle stelle provvede alla sintesi degli
elementi piu pesanti

Le esplosiont stellari (per M>> Ms) hanno una vita media <<
all” eta dell’ Universo e provvedono a rifornire il mezzo 1G

Le percentuali dei vart elementi nella Galassia possono essere
dedotte in varie maniere
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m The chemical elements existing in nature are a finite number:
they are those that appear in the periodic table of elements. The
observed stable nuclei are 264; the number of the unstable ones
is more than 1,500. The latter number 1s increasing every year, as
improved experimental techniques are developed, allowing the
measurements of shorter and shorter nuclear lifetimes.

®m The nuclei can be classified in terms of the number of protons Z
(the atomic number), the number of neutrons N and the number of
nucleons A4 (the wass number) A = Z + N = Z protons plus N
neutrons
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Elementi chimici: genest
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Abbondanze dei nuclei nel Sistema Solare

B Sono rappresentative
delle abbondanze degli
elementt nel mezzo
interstellare

Ref: Mashnik, astro/ph:
0008382

— Lang80 from Type | carbonaceous chrondile meteorites
— Suess & Urey'56 from terrestrial, meteorite, and solar abundances
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Fig. 1.— Abundances of solar system nuclides plotted as a function of mass number. The thin
blue curves shows old data compiled in Table IIT by Suess and Urey (1956) which are based on
measurements of terrestrial, meteoric, and solar abundances. These data were used by Burbidge,
Burbidge, Fowler, and Hoyle (1957) im postulating the basic nucleosynthetic processes in stars in
their seminal work which become widely known as “B?FH,” the “bible” of nuclear astrophysics.
The thick black curve shows newer data from the compilation published im Table 38 by Lang (1980)
which are based upon measurement of Type I carbonaceous chrondite meteorites, and are thought
to be a better representation than Suess and Urey’s curve. The nuclear processes which are thought
to be the mam stelar mechanisms of nuclide production are shown as well m the figure.




The cosmochemistry or chemical cosmology 1s the study of the chemical composition of
matter in the Universe and the processes that led to the observed compositions.
Meteorites are one of the most important tools for studying the chemical nature of the
Solar System. Many meteorites come from material that is as old as the Solar System
itself, and thus provides a record from the early solar nebula. Carbonaceous (C)
chondrites] are especially primitive. C chondrites represent only a small proportion
(4.6 %) of meteorite falls. They have retained many of their chemical properties since
their formation in the solar system about 5x10” years ago, and are therefore a major
focus of cosmochemical investigations. In addition to meteoritic data, the abundances
of elements in the solar system are dertved from photospheric measurements on the
light from the Sun. It has been known for some time that abundances determined
from lines in the Sun’s spectrum and abundances in CI-type carbonaceous meteorites
agree quite well when normalized to the same scale. The CIs (named after the Ivuna
meteorite) are a particular and rare type of chondrites. The element abundances
determined from solar photospheric measurements and meteoritic CI chondrite are
summarized and compared with the chemical composition of CRs.
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3.5 Confronto tra le abbondanze dei
vari nuclidi nei RC e nel mezzo IG

I RC hanno una composizione chimica analoga a quella del

Sistema Solare (Solar System Abundance, SSA)?
Se si, questo indica una origine simile a quella del SS.

Le abbondanze degli elementi nei RC st determinano tramite
esperimenti di misura diretta det RC (vedi.)

S1 notano alcune discrepanze rispetto al SSA, in particolare
in corrispondenza al gruppo L1,Be,B e del gruppo prima del
Fe = Vedi fig.

Si nota anche un effetto pari/ dispari, noto dalla fisica dei
nuclet

15



Abbondanze relative dei RC e del

e SONO
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La stessa figura...
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CHEMICAL COMPOSITION of CR at LOW ENERGIES

Intensity (E > 2.5 GeV/particle(m sr'! sec)

Particle Integral Intensity Number of particles
Nuclear group | charge, inCR per 104 protons

z (m2s sr) CR Universe

Protons ‘ 1500 104

rleliurn 2 )ik 720
L (=L},Be,B) -2 2 15

M(=C,N,0) : . 52

rleavy 10-1¢ : 15

Veryrleavy 5 4

Superrleavy : 10~ 10°

lectrons ] 12 100

Antiprotons ‘ ] 5




Produzione di Li, Be, B nei RC

1.1, Be,B sono catalizzatori delle reazioni di nucleosintesi. Cio
significa che NON sono rilasciati al termine della vita stellare. Il
solo 'Ii ha una piccola percentuale di origine cosmologica,
mentre °Li,Be,B non sono stati prodotti dal big bang.

Li,Be,B sono prodotti temporaneamente durante la catena di
fusione, ma vengono “consumatt’” durante le reazioni: le stelle
consumano questi elementi durante la loro vita.

Quale ¢ lorigine di questi elementi rari?

= Reeves, Fowler & Hoyle (1970) ipotizzarono la loro origine
come dovuta all'interazione dei RC (spallazione e fusione di o
+ o) con 1l mezzo interstellare (ISM).
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Meccanismo di propagazione

m Gli elementi del gruppo M(=C,N,O) sono gli elementi
candidati a produrre L(=Li,Be,B) durante la propagazione.

m [l processo fisico con cui gli M producono gli L ¢ la

spallazione, urto con i protoni del GI.

® Quale quantita di materiale: R

E=pL. (gcm-) k&

1 nuclei M devono attraversare per

produrre, nel rapporto osservato, gli ' nght e

elementi I.?

7

p,
+ strange particles

m [l problema puo essere impostato
con un sistema di equazioni
differenziali.




o ) 4 o o
Sezione d urto e libero cammino
medio

m [ interazioni forti (a differenza di quelle elettromagnetiche) non
avvengono a distanza. Il loro range coincide praticamente con le
dimensioni delle particelle interagenti (p, n, nuclei) ~ 10> cm.

. ‘6 yy . . .« .
m [l parametro che caratterizza la forza™ delle interazion: ¢ definito

. y . . ..
sezione d” urto (indicato con ©). Unita: cm?

m  N= n. particelle incidenti/cm? Cross section
for individual
m dN= n. particelle interagenti/cm? R; nucleus
: O =100 barns
. Incident
m  dx= spessore del bersaglio, cm rate R.
2 T g . 3 10.000/s Scattered
m  N_= n. centri diffusori bersaglio/cm rate

Cross sectional area times Gold A = 197
number of scatterers per

unit area gives you the P = 19,300 kg/m 3
scattered fraction.

fraction scattered =

=i Lo N, -ds
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Il ibero cammino medio

® [l cammino libero medio A rappresenta la distanza
media percorsa da una particella fra due urti successivi.

m Puo essere ricavato da, ricordando che N = N,p/M

—~dN =0"N-N, -dx

S1 puo facilmente verificare che un fascio di particelle si attenua di
un fattore 1/e dopo aver percorso una lunghezza A

® Nel caso in cui sia il fascio sia composto da nuclei A o protoni
(A=1), la sezione d’ urto corrisponde a quella geomettica:

=mry=m-(r A7) =5x107° 4*" cm® =50 mb

O

nucl

o= roxAl/ o con r,=1.26X10"°>m e' stata ricavata con scattering di &-
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Frammentazione di nuclei

J . .
[." interazione tra un nucleo ed un protone (o un nucleo) che
produce un nucleo piu piccolo (frammento) st chiama
frammentazione (o spallazione).

Per quanto riguarda 1 nuclei nei RC, propagandost nel mezzo
intergalattico, subiscono questo processo e la composizione chimica
det RC viene modificata nel tragitto dalle sorgenti alla Terra.

Occorre determinare la sezione d” urto Oy totale del processo
Ng..., TN
prodotti dalla reazione (Beam,Target)

¢ la frazione relativa f;; di nuclei di differente specie

Beam

Target >

. . 11 77 .
Nel caso astrofisico, 1 nuclei Target sono protoni.

Lo studio di Ogy, £; avviene sia sperimentalmente, sia tramite

’ ey . . .« .
|" utilizzo di formule semi-empiriche;
)



Interazioni di alta energia di p con nuclei

m ]l p interagisce con un solo Q) neutron

nucleone nel nucleo fission
@ product

m ESERCIZIO: Calcolare la
lunghezza di de Broglie di un p di

HE

100 Gel/ /. proton (i) —=
J . .
m Nell interazione p-nucleone taro T~ ‘ PN LT+, T, TO...
vengono prodotte molte nucleus \ Light nucleus

particelle (pioni principalmente)

) neutron

m Nel Sistema di riferimento del laboratorio, le particelle sono emesse in avanti.

. . . ’ . .
m [n genere, pochi (1 o 2) nucleoni partecipano all” interazione, e vengono
rimosst dal nucleo originario. la parte rimanente € in uno stato eccitato, e

alcuni frammenti (n,0) possono evaporare. La parte rimanente viene chiamata
frammento nucleare, o nucleo di spallazione.

m NOTA: 57 ha lo stesso processo se anziché avere un p di alta energia incidente su un nucleo

in quiete, si ha un nucleo di H.I=. incidente su un protone in quiete ”



m Sezione d’ urto totale T.B

1/3 1/3 2
Opr =0, (A" + 4" - D)

Se T (0 B) ¢ p

g 9 » q g q
Le sezioni d " urto parziali di frammenta-
zione di nuclei su protoni sono state
ottenute parzialmente da esperimenti (ed

= s o®
D b i

o

estrapolate con formule semiempiriche

(I'sao, C. H.; Silberberg, R.)

1. accordo tra formule e dati ¢ entro il 25%

Sodium

Dalla tabella, si noti che:

trrrrrrrrerrrrrr e e e

T T e e O I O O
Frrvrrrrrr s
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m [a probabilita di estrarre un solo
nucleone ¢ sempre elevata

[ T T O O B
N R A
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~
w0

q q . K€ .7
m produzione di nuclei pari leggermente
q q 11 g <7 o ks 2
favorita rispetto ai dispari g DI TN e e
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P> fij < Opy (tiga in basso): alcuni canali | TR ———
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meno interessanti non sono riportati



Componente nucleare

X SewplFichiamo I"equazione .

e Diffusione isotyopa D, = Dé
. Trascuviamo | decadiment, ; ’r-

X R\5<r.waMolam FO(W\Q ,egﬁerme Mf-e AIV@YS'Q
9'\’——DVN+9(5N\3.»q-N: 2 PN,
ot 'r' 92t ’t"
4

| o Fewpo di spzl!:)zmne del Y\uc\eo K

= bvob che d nucleo 3(>() \oroducs O nucleo ¢
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Componente nucleare (2)

% L2 comp. hucleave e soagettas selo 2 pevA.’(e be Vv tonia?

Ad © > 1D (1ev, g_df(h ZLE =D Possons esSeve Lva scuvyle
d4

x Assumiamd che 12 diff si2 brascuvabile . D=0
Le ivregolarita del campo magnetico non influenzans
l\ W\O{ (\e solo (ow\p {3210!/:2;’:3)

£ Le Sl)e(le WACl, conw Z>72 hanno 2191')0140(314-?? baSSe
(< 17) =D Assumiamo che wou ¢t S1aho Sorge ht
q, =0

s Cambiamo vaviable t - b= px = pvt [kam—?],spcssofe
dr matevia affvaversato

—> 4N () - - N(B E_P'
(I? % 32 ?,

= libevo camwine wedio pev collis imelastiche




Componente nucleare (3)

m ['equazione ha una forma molto piu' semplice

m Puo’ essere risolta per determinare il numero di
particelle della specie 1 dopo che la popolazione ha
attraversato uno spessore & kg m= di ISM

m NB: in questa approx, st assume che tutte le particelle
abbiano attraversato lo stessa quantita’ di materiale
tra 0 e &, cioe' che ci sia una cotrispondenza uno a
uno tra "path length" € e le specie prodotte

m [l modello €' detto "slab model" ed e' ovviamente una
sovra-semplificazione (che pero' puo' essere
migliorata a posteriori) -



e Costruiamo un " modellino giocattolo” di propagazione dei RC,
in cui le ipotest di partenza sono:

* Nessuna presenza di nuclei Leggeri (N, ) alle sorgenti dei RC
* Una certa quantita di nuclei Medi (N,,), che durante la pro-
pagazione diminuisce a causa della spallazione

N,(0)=0

NM(O)=N](\)4

* Il processo di spallazione P,

N,+p—=N,+X

avviene con una probabilita 0 < P,y < 1. FE
O

* Sperimentalmente; P, =28%
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Co—-0o ki

Carbon

S
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m [.a tabella con le sezioni d urto di
produzione di frammenti da
spallazione di p con Nuclei
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Magnesium

Aluminium

Silicon




Valori delle sezioni d” urto per il calcolo di Py

Partial Cross-Sections for Inelastic Collisions of

Protons with CNO { E = 2.3 GeV/N }

Secondary Nuclei Primary Nuclei
-- IRCHN A e

6 12.6 12.6 12.6
7 11.4 11.4 11.4
7 9.7 9.7 9.7
9 4.3 4.3 4.3
10 2.9 1.9 1.9
10 17.3 16.0 8.3
11 31.5 15.0 13.9

cilog) (119) 252.4 280.9 308.8
Data of R. Siberberg & C.H. Tsao 33



__Nu ()

__N®), Pu

0y =(40mb)- 4** = 280 mb

o, =(40mb)- 47 =200 mb
I

-2
A, = = 6.0 o.cm
M (6102 -280mb) . ©

6x10% -200mb

=84g£m_2

A
. Ny (&) (2)

lunghezza di interazione nucleare

m Valori det parametri in (1) e (2)

Kz



® [.a soluzione dell’ eq. 1 e
0 -E/A
Ny (&)= Ny e (3)

m Moltiplicando ambo 1 membrzi della (2) per e#4,

d N e B j
N LEA YL Lot M L TML T oM
e iE)e S u(©)
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_C_Z_ (y(x) s ex//lL )= B- e(x/;"L_x/)“M) (4)

dx
m Proviamo con una soluzione del tipo:

y(x) = N, (&) =c-e 7 e

B Con le condizioni al contorno:

y(x)=0=N,(0)=0
— e—x/ﬂ.M ) ex//lL ]= B- e(x/A'L_x/A'M)

[ (1 = etz )| = - 2t
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® Inserendo il valore di "¢’ nella (5) otteniamo finalmente:

N, (&) - (’} N, ) - (fﬂj 2 )-(e'% ) (o)

NM (5) = NJ(\)J ' e_g//lM (3) ® Quindi: 1 RC, perché

1.0 ¢ presentino il rapporto R
09 | P, = 0.28 osservato sulla Terra,
0.8 | Ay = 6.0 g cm devono avere attra-
[0 . _ _ .
S orf M= 8.4 g cm”? versato nella Galassia uno
e — 11 -
< ol o RN /Ny =025 spessore di materiale
C . b c
5 equivalente  part a
8 =4.8 g cm2
© . .
o & 23
S Poiché la Terra non ha
I o © 5 o 5
3 una posizione privilegiata
2 p . p g
nella Galassia, un
qualsiasi altro osservatore

misurerebbe lo stesso

numero. 37



Abbondanze relative di Li,Be,B in
rapporto alla loro probabilita di

produzione da parte di C,N,O

Element P Abbondanze
(CNO) relative Si=100
(misure)
L 24 % 136
16-4 0/0 67

m Questa misura “conferma” il modello di propagazione, che
. ’ .
assegna una abbondanza maggiore all’ elemento con la maggiore

PML 38



Stima del tempo di confinamento da
Er : Galassia senza alone.

d 11 modello semplificato conferma la produzione di Li, Be, B da
parte degli elementi del gruppo CN,0O con le abbondanze
relative come sperimentalmente misurate;

J Il modello, senza ulteriori correzioni, non funziona altrettanto
bene per riprodurre le abbondanze di Mn, Cr, V da parte del
Ferro (potete immaginare perché ?)

d Dal valore ottenuto di E1=4.8 ¢ cm™ ¢ possibile ottenere una
stima del tempo di confinamento det RC nella galassia. Infatti:

Sr =P C'T

Pcr =1p/cm3 =1.6x10"* g.cm

-3

4.8(g.cm™)

rT=— e J 0 109 =3x10°
3x10" (em/s)-1.6x107** (g.cm™) ’

39



Stima del tempo di confinamento
nella Galassia con alone

B Nel caso st consideri la densita della Galassia con alone di DM:

Per =0.3p/em’

4.8(g.cm™
— (g ) _ 107y

T
Ao 0.3%3%10" (em/s)-1.6x107** (g.cm™)

m S1noti che in ogni caso, se 1 RC st muovessero di moto rettilineo,
la distanza percorsa nel tempo T sarebbe:

L=c-7=3%x10"%10" =3x10**cm =10° pc

valore molto maggiore delle dimensiont della Galassia.

m T rappresenta dunque il tempo di diffusione det RC dalla

Galassia. In modelli piu raffinati, T=t(E)
40



Se 1l moto dei RC fosse rettilineo:

Linin = Tp € = 3 101010 cm/s s = 106 pc #> 15 Kpe = rygpay

min

Ci0 conferma che 1 RC
hanno una direzione
continuamente modificata
durante T ( dal Campo
Magnetico Galattico)
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Il problema del Ferro

B Op. = 764 mb >> Oy ... = il Fe dovrebbe essere
severamente impoverito dalla spallazione

m [l rapporto di spallazione e' [prodotti]/[primari] = [1-

exp(-§/Ep.)|/exp(-E/E.)

m Se il materiale attraversato e’ dello stesso ordine di
quello degli elementi medi M (C,N,O): & = 50 kgm
e Ep. = 22 kgm* =2 [prodotti]/[primari] = 8.7
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Element
m Molti dei prodotti sono appena piu' leggeri del nucleo primario

m Dalle sez d'urto parziali ci si aspetta che =1/3 dei prodotti
dovrebbe risultare in Mn, V, Cr

m Quindi Mn, V, Cr dovrebbero essere significativamente piu’
abbondanti del Fe *



B Da un punto di vista fenomelogico, possiamo
chiederci qual'e la distribuzione media di
pathlengths L. che spiega le abbondanze

Oosservate

m [a risposta completa puo’ venire solo dalla
soluzione del sist di equ di diff

m Un esempio di come una distribuzione di I. puo’
atutare ¢' la seguente
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m Supponiamo che 1/3 delle particelle attraversi 100
kom-2 di ISM e 2/3 una quantita' trascurabile

m Possiamo allora usare le equaziont

N, (&) = (i N](\} ) ( Ay ) (8—5/% _ o5l ) (6)

]‘M ;I’L - ;]"M

[sub-Fe]/[Fe] = [1-exp(-E/E.)]/exp(-E/Ep) (7)

Per trovare 1 rapportt delle abbondanze degli elementi
[. su M e sub-Fe/Fe
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[La frazione che attraversa 100 kg m subisce grossa
spallazione: con § = 100 kgm= [L]/[M] = 0.6 e [Fe]=0;

la restante rimane inalterata

Quindi: [L]/[M] = [L]/3[M] = 0.6/3 = 0.2
[sub-Fe]/[Fe]|=(1/3)Fe/(2/3)Fe = 0.5
In buon accordo con le osservaziont sperimentali, cioe'

abbiamo modificato 1l modello a slab considerando una
distribuzione di path lengths

Ovwvero il Fe attraversa meno materiale degli elementt

legoeri perche’ il tempo di residenza €’ piu’ breve di
quello degli elementi leggert .
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Figure 20.5. The relative isotopic abundances of the cosmic rays as observed near the Earth and as inferred to be present in their sources, once
the effects of spallation between the sources and the Earth are taken into account. The abundances have been normalised to 100 for 12C 4 13C,
The grey histograms show the inferred source abundances and the neighbouring histograms show the observed abundances, the open parts
depicting the surviving primary elements and the black parts the amount produced by spallation. (From M. M. Shapiro (1991). In Cosmic rays,
supernovae and the interstellar medium, eds M.M. Shapiro, R. Silberberg and J.P. Wefel, p. 14. Dordrecht: Kluwer Academic Publishers.)

Calcolr dettagliati permettono di dedurre 1 differenti contributi alla composizione
complessiva det CR che arrivano sulla Terra

Isotopi degli elementi leggeri (i, Be, B) sono prodotti secondari, cosi' come PN,
17y 18() 19F 21
0O, 180,F, *'Ne

Frazioni importanti degli elementi sub-Fe sono prodotti di spallazione del Fe

Ma anche frazioni importanti di elementi comuni (C, O, Ne, Mg, Si) sono o

sopravvissute dalle sorgenti fino a Terra
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Figure 20.6. The ratio of the cosmic ray source abundances to the local Galactic
abundances as a function of the first ionisation potential of the clements. Open squares
show recent improved estimates of some of the abundance ratios. (After J.P. Wefel (1991).
In Cosmic rays, supernovae and the interstellar medium, eds M. M. Shapiro, R. Silberberg
and J.P. Wefel, p. 45. Dordrecht: Kluwer Academic Publishers.)

m (C'e' una correlazione fra le abbondanze e il potenziale di prima
ionizzazione: gli elementi con il pot piu' alto di 10 eV sono meno
abbondanti

®m Dipende dalo stato di ionizzazione della regione in cui 1 CR sono
stati accelerati: gli elementi piu' abbondanti sono piu' facilmente
ionizzabili e quindi potenzialmente piu' facilmente accelerabili da
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meccanismi che dipendono dalla carica




