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In the leaky-box equation, the energy dependence of the particles
loss 1s accounted for by the escape time T esc and, according to t
~R, the escape process dominates at high energy over
fragmentation.

In models using the diffusion coetficient D, this parameter
becomes energy dependent, D = D(E) (remember T ~ H>/D, H =
halo thickness).

Appropriate parameterizations are introduced when the diffusion

equation 1s used. This dependence of the T __(or D) upon energy

€SC

is of decisive importance to derive the energy spectrum of CRs in
the proximity of the sources.



Toy rmodel

Le abbondanze relative dipendono dall'energia
delle particelle

4 Alcune dipendono da
differenze nello spettro
di iniezione dei primari,
altre dalla propagazione

10" 10° 10' 10°
E[GeV/n]

2 L'interpretazione piu' semplice €' che la path
length L dipende dall'energia: essa diminuisce al
crescere dell'energia delle particelle




Variazione del ternpo i
a)
o : " : . ' -
confinarnento con | energla

Il modello 1llustrato (confinamento dei RC nella Galassia come
scatola parzialmente trasparente) ¢ chiamato * kaky box ;

I1 rapporto r=(#L/#M) dipende dal tempo di confinamento T
dei RC nella Galassia; all’ aumentare di T, cresce t.

Se il confinamento ¢ dovuto al campo B Galattico, ci st aspetta
che 1 RC piu energetict abbiano un tempo di confinamento
inferiore (ossia, aumenta la probabilita di fuggire dal piano Gal);

) ’ . . . .
In tal caso, all’ aumentare dell energia ci st aspetta un valore di
’ .
r che decresce con 1 energia;

L.’ equazione differenziale deve essere modificata per tener
conto di T(E).



¥ Assumiampy che la dipendenza da € sia del Lipo
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o . Dipendernza del rapporio rys, I
I dati sperimentali . ig.

confermano questa
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ipotest.
In particolare, st ottiene = |
che la probabilita di fuga . -
dalla Galassia dipende
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’ .
dall’ energia come:

Ossia, poiché T~ &
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Valori tipici §, = 11.8 gt/cm,, R, =5 GV/c, d = 0.6
L’indice spettrale O ha un’incertezza piuttosto grande. Il suo valore potrebbe variare in
un intervallo 0.15-0.8 a seconda del modello di diffusione. Per esempio un regime in
cui D o T dipendono dalla posizione, come modelli a doppia regione (disco+alone),
effetti non lineari,...



A bassa energia, dove §; << S it Dipendenza del rapporio r vz, B
assenza di altri processi ci si - .

aspettetebbe un rapporto costante e

NL/ Ny ~ PML@L/ &\4)
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Cio’ non avviene a causa si un
ulteriore processo che puo’ 0
avvenire durante la propagazione:

riaccelerazione di nuclei di bassa R 6
energia (qualche GeV/n) ad opera '
di nubi di plasma magnetizzato in
movimento (casuale) presenti nel 0.1 |
mezzo interstellare, grazie al

meccanismo di Fermi del 1I ordine,

{
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che faremo fra un po’. 10" 10° 10' 10

Nuclei di bassa E (centinaia di E[GeV/n]

MeV/n) vengono accelerati fino a
qualche GeV/n, impoverendo la
poplazione a bassa E e
incrementando quella intorno al 1

GeV/n



o) ~ 4 °p
spetiro del RO alle sorgentl

Il modello Leaky Box permette di collegare lo
spettro osservato a Terra con quello alle sorgenti

In assenza di tutti 1 processi € in uno stato
stazionario, tranne che la fuga dalla galassia, il

modello cida  |_, . ~v&)
T(E)

N(E)=Q(E)T(E)

In questa approssimazione, lo spettro a Terra e’ quello delle
sorgentt Q(E) modificato dall’effetto della propagazione,
descritta dal termine T(E)



Spettro dei RC alle sorgenti

Il risultato appena ottenuto ¢ estremamente importante, perché
permette di avere informazioni sullo spettro energetico det RC
alle sorgenti.

Poiché 1l flusso dei RC sulla Terra € stazionario, vi deve essere
equilibrio tra:
Spettro energetico misurato: ~ ®(E) < E~' (erg/cm’ - GeV)
~9
Spettro energetico alle Sorgenti: Q(E) x E™ (erg/s-Gel)

Probabilita di diffusione: T(E) < E™°(s)
erg]  4n O(E)-7(E) g _|.[s]
Lm3 ] fq)(E)dE f Volume Ik s-GeV
jem”®




XE) T(E) /-

Volume

add f(I)(E)dE f
2 Quindi, inserendo le dipendenze funzionali:

OE) E 7 21

O(E) = 7(E) - 06 =L

Il modello che descrive le sorgenti di RC nella Galassia, dovra
prevedere una dipendenza con 1" energia del tipo ~E2.

Occorre trovare un processo che produca uno spettro di
questo tipo alla sorgente.

Il modello di Fermi prevede proprio un andamento
funzionale di questo tipol
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Ci sono anche differenze negli
H’; spettri di energia
‘P Lo spettro di energia e' una legge
" ]\(/)'.[ di potenza N(E)dE = E*dE con
‘L x = 2.73 § 0.05 per p
| r x = 2.87 § 0.08 per He
X ~ 2.5 per Z>2

1 Esse riflettono differenze nei processi di accelerazione alla
sorgente



Secondary/Primaty ratios
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I rapporti fra specie primarie forniscono informazioni sull’accelerazione. Per esempio da
(a) deduciamo che il meccanismo di accelerazione sia lo stesso per C ed O fino a qualche

(100) GeV/n

11 fit al rapporto fra primati e secondari, come B/C, ci da informazioni sulla

propagazione



Possiamo ora capire 1l Fe e le abbondanze sub-Fe
Il Fe ¢ primario, iniettato dalle sorgenti qp,

Possiamo trascurare la produzione da frammentazione di nuclei piu’ pesanti

perche’ sono molto poco abbondanti per Z>26

La lunghezza di interazione del Fe ¢’ ~2.5 grcm‘2

La lunghezza di int. Per C €’ 6 grcm-2

Quindt:
Np(E) Np - ¢ Qp(E) - Tesc(E)
— E) — = 0. =
Tesc (E) + CplE) A J%)(E) | +CTCSC(E)/)“I
§=§0(R£)_ g, =11.8 gr/cm,, Ry, =5GV/c, 0 = 0.6

11 Fe non viene impoverito perche’ si ha << er rioidita’ dell’ordine di
p p esc 1 p g

R =R, (E,/E..)° ~ pochi GV/c e quindi il Fe non ha tempo sufficiente per frammentare
molto. A energie molto elevate, 1l tempo di fuga e’ abbastanza breve da riprodurre il
comportamento dei protoni.
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[orolovio cdel Havel Cogrnicl
) K’ N

The escape time T _ . can be estimated using a completely
different experimental method.

The secondary-to-primary ratio described in the previous section

provides a value of & __ (or T _ ) which critically depends on
the assumed value of 0 (.

The decay of radioactive nuclei 1s used to dertve T esc in a way
that is independent from the estimate of 0 ISM.

The dating technique with radioactive isotopes relies on the fact
that the half-life of the nucleus should not be too small with
respect to the age to be measured



L’ orologio dei Raggi Cosmici

* Nel 1958, Hayakawa et al., stabilirono che

le abbondanze dei secondari radioattivi potevano
essere impiegati come *orologi  dei RC
misurando il flusso (relativo) degli isotopi
radioattivi e confrontandolo con quello aspettato
se nessun decadimento fosse avvenuto.

* Per poter misurare il tempo di permanenza

dei RC, un isotopo deve avere 1 seguenti
requisiti:
1. La vita media dell” isotopo radioattivo deve essere paragonabile
all’ eta stimata dei RC.
2. L isotopo deve essere un “puro secondatio , cioé non deve
essere presente alle sorgenti.

3. Deve essere possibile calcolarne il “rate” di produzione durante
la propagazione nel mezzo intergalattico.



Quali isotopi si usano: il Berillio

Stabile.

Q

1
Stabile '
_ -

1l Be ¢ stato il primo elemento ad essere usato per calcolare 1" eta dei RC.
Risulta quindi il p1u studiato. Ma anche altri isotopi pPOSSONO essere usatt :

7.110%y
36C1 30107y

>*Mn ~6.310° y

* Il 7Be viene considerato stabile. In effetti pud catturare elettroni, ma perché il libero cammino medio per il pickgup di
elettroni e’ molto pil grande dello spessore attraversato, questa tfrasmutazione é trascurata
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F1G. 3.—(a) A portion of the dE/dx versus residual energy matrix of the IMP-7 and IMP-8 backup instrument telescope populated
with events accelerated at the bevatron. In addition to the "Be and “Be tracks, portions of the He, Li, and B tracks are visible in the
matrix. (b) The same matrix as (@) but also including °Be events.




APPARATO SPERIMENTALE [ =
Interplanetary Monitoring Platform-7/8: g
{} 200 .. ‘;.'::_
60° . B
>
g Tave /1| Lithium Drift X |
A ocf [~ Silicium Detector Qo kit Tl
/N /A:// D3 i‘OO‘* H_HJ 3 -
/%‘;// | @ Scintillatore (CsI) e X ' i L
' ‘ 05 * o gt
£ ="\ Scintillatore Plastico S ¥
) [ITTTTTCERTEERTEFATER '\ PR L riy A :
- PM L Zaf>‘scinﬂllm‘ore : i R (‘0)‘“'
2cm e 0 L I L s &
e 0 100 200

D4 (mV)

* Vengono considerati solo eventi che passano in D1, D2, D3 e si fermano in D4

» Si usa la tecnica del dE/dx in funzione dell’ Energia Residua per separare i
vari elementi chimici.

* Il segnale D1+D2 = dE/dx, ed D4 = Energia Residua.

* per ogni evento otteniamo un punto (dE/dx, E) cioé (z,E)
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No. 3, 1977 COSMIC-RAY AGE 865
TABLE 1
SuMMARY OF IMP-7 AND IMP-8 BERYLLIUM MEASUREMENTS
FLux (% 10%) NUMBER OF EVENTS
(Particles m~2 sr NORMALIZED TO
ENERGY INTERVAL NUMBER OF EVENTS NORMALIZATION s MeV/n) IMP-7 “Be
(MeVin) OBSERVED FACTORS (at 80 MeV/n) ENERGY INTERVAL
Isorore IMP-7  IMP-8 IMP-7  IMP-8 IMP-7 IMP-8 IMP-7 IMP-8 IMP-7 + IMP-8
(1) (2) 3) @) (5) ©) (O (8) 9 (10)
"Be..... 39-151 39-132 202+15 134+12 0.80 1.00 171415 165+15 329+18
“Be..... 34-131 34-119 76410 83410 1.00 1.18 8111 99%13 177£15
Be..... 31-123  31-108 6% 4 6+ 4 111 1.40 0.7+05 0.8+0.6 157

Interval (amu)
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[sotopic Analysis Mass Histogram
of Galactic Cosmic Ray Be
(IMP-7+IMP-8 data)
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Be Calibration of the IMP-7/8 Back-up
Telescope of the LBL Bevatron
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Deriyvazione nurnerics

The most abundant isotope 1s the radioactive
isotope "Be which has a half-life similar to the
escape time and which 1s produced abundantly
in the fragmentation of C, N, and O.

The '"Be undergoes B decay into ''B. The
relative abundances of the 1sotopes of Be and B
provide a measutre of whether or not all the "Be
has decayed and consequently an estimate of the
time elapsed since production.



Very few 10Be nuclei were collected by these small acceptance experiments.
Assuming that all the Be 1sotopes are produced during propagation in the
Galaxy of C, N, and O nuclei with the production cross-sections as estimated
using accelerator data, we would expect a ratio between the three elements as

7Be : 9Be : 10Be = 9.7 : 4.3 : 2.3 (expected)

The IMP measurements of the different Be 1sotopes give 7Be : 9Be : 10Be =
329 : 177 : 15 (measured)

By comparison between expected and measured values, the ratio 7Be : 9Be is
almost equal to the ratio of production cross-sections. 10Be is instead largely
suppressed, and the only explanation 1s that a large fraction of this unstable
isotope had time to decay after being originated, before detection. This allow
the measurement of the CR escape time



Derivazione numerica di Ty

In questo caso, due processi sono in competizione: la fuga dei
nuclidi di Be dalla Galassia, con un tempo T¢; la produzione di Be
da parte della spallazione di nuclidi CN,O con un tempo

CATALLEIIStICO Ty
Supponendo (in prima approssnnamone) che Tgpq) > Tf, € che Ty

sia lo stesso per i due Be (cio e lecito perché Aspall € debolmente
dipendente dal numero atomico) e considerando che:

o'” e 07 (=probabilita di produzione di Be!” ¢ Be’
rispettivamente) si ricavano dalle tabelle di frammentazione .
=Y P,0,=9.Tmb

J>7

J
J>7

O,y = EP.IOO']. =2.3mb

22



Il numero di Be 10 in funzione di t:
N,,(t)=Ne'™ con 7,=3.9%x10"y
2 11 berillio 7 ¢ invece stabile:
N (t) = N3

1 Sperimentalmente, il valore misurato del rapporto tra i due

isotopi (al tempo t=t*) ha il valore
N, Il rapporto N,,/N, alla

R@¥) =—7==0028  produzione (da spallazione)
! e’ fissato dalle sez. d’urto di

da cui possiamo ottenere: spallazione = 4.3
N £ N,
R(¥)=—Le™ M0 = — = —In| —L-R(t*) | = -In(0.118) = 2.2
N7 rlO NIO

T, =t*=22x7,=8%x10°y

23



Risultati sperimentali dal Be

Range Isotopic
Esperimento | Energetico Ratio Referenze
(MeV/ nucl.) UBe / Be

+.24 O
1977-1981 | IMP7-IMP8 ‘ 31-151 ‘ 0.028 * 0.014 ‘ 17 -8 10 |

1980 -3 0.064£0.015

7 +19 1 O 6
1977-1991 Voyager I e IT 35-92 0.043%0.015
T +4 6
1990-1996 Ulysses/ HIET 68-135 0.046%0.006 I 26710 l-
Shuttle Discovery
1.3 6
14.577-10
1997 CRIS/ACE 70-145 - -1.3

[1] Garcia-Munoz, & Simpson [2] Wiedenbeck & Greiner [3] Lukasiak et all.
ApJ 217: 859-877, 1977 ApJ 239: L139-L142, 1980 ApJ 423: 426-431,1994

[4] J.J. Connell [5] Wiedenbeck, Binns, Mewaldt et all.
ApJ, 501: L59-L62,1998 Adv. Space Res Vol. 27, No 4, pp 727-736,2001
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Grafico riepilogativo per le misure di
tempi di fuga con il Be
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Misure con altri isotopi

125-300
68-200
35-92
60-185

150-350
68-238

178-400
68-320

m ACE/CRIS
mULYSSES
mVOYAGER
m[SEE-3

s ACE/CRIS
mULYSSES

ACE/CRIS
ULYSSES

21.0 (+2.4 -1.9)
26.0 (+4.0 , -5.0)
13.5 (+8.5, -4.5)
9.0 (+20.0, -6.5)

25.0 (+4.2, -3.4)
18.0 (+10.0, -6.0)

29.6 (+2.2, -3.4)
14.0 (+6.0, -4.0)
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The most precise estimate of the CRs escape time using radioactive isotopes is
due to the Cosmic Ray Isotope Spectrometer (CRIS) experiment, which was
launched aboard NASA’s Advanced Composition Explorer (ACE) satellite in
1997. The CRIS primary objective was to measure the isotopic abundances of
nuclei in the charge range 3 < Z < 30 for energies below 500MeV/n. The
instrument consists of a scintillating fiber hodoscope, used as a tracking
device, and four stacks of silicon wafers to measure the energy loss and the

total energy. CRIS measured the abundances of the 3 -decay species '°Be,
26Al, 3°Cl, and >*Mn.

Fig. 5.2 CRIS result on the
measurement of the different
B-decay isotopes. Upper plot
mean ISM Hydrogen number
density nigm. Lower plot the

galactic confinement time Tegc
derived from the CRIS

0.6 £ ) ' 3()C| :

0.5F 10

; 2()AI Be
0.4f _+_
0.3F ‘,+,
0.2} 54Mn

(H atom cm"‘)

AR |

observations. The different <L 0.1¢
- CZ 0.0}
isotopes used for the W 40 F
measurements are shown in
order of increasing half-live '; 30 k- 54 2641
2 [ Mn
) L
S5 0l + +
=~ 10 :




Interpretazione delle misure del tempo di
fuga in termini di modello

A =pq CT _ M
f ISM f Assumendo uno spessore Pisy = cT
attraversato di 48 kg m !
Esperimento Prsm
" kf R (p/em=3)
IMP7-IMP8 6 gem? 17 4_%4 .10° 0.18 i(()). i ?
ISEE-3 5.5 gem? R 4**0.10° 0.33+013
o ‘ ‘24 337010
Voyager 1 e 11 10 gem™ 27 t;9 10 6 0.28 igﬁ
Ulysses/HET )
Shurle Discovey 6.85 gom? 26" -10° 0.19*00
2 +1.3 6 +0.032
b 6.7 gem 14.575-10 0.358 703

Le misure dei tempi di permenenza det RC favoriscono scenari di
propagazione nel volume con densita tipiche minori della densita media

del disco ealattico (1p/cm?): altra evidenza dell” alone galattico 28



2 Gli 1sotopti radioattivi si sono rivelati ottimi strumenti per conoscere i
tempi medi di permanenza dei RC nella Galassia e quindi utili anche per
testare la densita media del ISM e 1 modelli di propagazione attraverso di
€sso.

La possibilita di sfruttare diversi isotopi con differenti tempi di
decadimento, ci permette di testare la densita del ISM intorno al sistema
solare entro volumi di raggio variabile. Non sono state trovate differenze
consistent! tra 1 tempi misurati con 1l Be ed 1 tempi misurati con 1sotopt
diversi.

Le ultime misure eseguite stimano una permanenza di 15 Myr e
confermano modelli diffusivi attraverso un ISM di densita < 1p/cm?
(ossia, Disco+Alone)

Il valore €’ 'evodenza che 1 CR galattici spendomo parte della loro vita
nell’alone galattico dove la densita’ del’lISM e’ piu’ bassa del valore
canonico assunto nel disco. (7 ~ TH atom cm™).

Quidi un campo magnetico che confina i CR deve essere presente

nell’alone galattico.
29



11 Leaky Box Mode/ (I.BM) ¢ un modello di propagazione det RC

all” interno di un volume finito (box) dove le sorgenti sono distribuite
uniformemente ed emettono particelle in modo costante. Le particelle
si propagano dentro questo volume ma possono  scappare  (to leak)
dalla scatola con una certa probabilita. Il rate di produzione e di fuga
delle particelle sono tali da garantire un flusso stazionario.

11 Diffusive Halo Mode/ IDHM) ¢ un modello piu vicino alla realta nel
quale st assume che 1 RC vengano prodotti nella regione del Disco
Galattico ed il loro meccanismo di propagazione ¢ la diffusione in una
regione estesa intorno al piano del Disco Galattico (Halo).

30



Questt tempi, e le densita del ISM da essi calcolati, non permettono
ancora di poter fare una scelta tra 1 due modelli di propagazione piu
utilizzati ad ora (LBM, DHM).

Esperimenti futurt (ISOMAX) sensibili ad isotopi a piu alta energia,
Atuteranno forse a scegliere quale, tra 1 due modelli, ¢ quello piu idoneo.

0,6 S et R L EEas S Ras!
O Ulysses 1997
0.5 - ¢ Voyager 1-2 1994 akbex
® |[SEE-31980
m [IMP 7/81977/81
X CRIS
0,4 + i
© Y
© diffusion
m —
o 0.3
Mo
%
o
- 0,2 .
0,1 | ]
| |
0 0 2l { |

10’ 10° 10° 10
Kin. Energy [MeV/nucleon]

Picture from: M. Giller “Low Eergy cosmic ray nuclei and their propagation in the Galaxy” in
MM Shapiro et Al (eds.), Astrophysical Sources of high Energy Particles and Radiation, 275-304 34



Volume di confinamento

Le particelle attraversano in media E=50 kgm= di ISM
E=pct =2 otteniamo P< 1 pcm™ tipico del disco galattico

Questo implica che le part viaggino anche in regioni meno dense
di quelle tipiche del disco (dove le abbondanze non cambiano)
con un percorso casuale "tortuoso" per via delle irregolarita’ del
campo B galattico. Si puo' dire che esse non sono libere di
stuggire liberamente

E' importante quindi stimare quanto €' grande il volume in cui i
CR sono confinati



Volume di confinamento (2)

Il volume puo' essere:

= il disco della galassia, cioe' approx un disco di raggio 10-15 kpc e spessore

300-500 pe

= galassia + alone, una regione meno densa di raggio » 15 kpc che circonda
il disco di forma sferico-ellissoidale = favorito dalle misure sperimentali

Alone




RC nucleari ed emissione Y

C'e' un legame stretto fra la distribuzione della componente
nucleare e l'emissione y della galassia

Nelle collisioni tra particelle di alta E e 1 protoni e nuclei dell'ISM
vengono prodotte particelle cariche, principalmente 7T+ e 7°

I 7 carichi decadono attraverso la catena T =2 u=>e
contribuiscono allo spettro di ex dei RC

I t” decadono quasi istantaneamente in due Y

l'emissione y dipende dalla distribuzione di nuclei nella galassia



RC nucleari ed emissione Yy (2)

Radio Continssm (408 MHz) Bonn, Jodrell Bank, Girene Rey S 100MeV CGROIEGRET

and Parkes

C'e’ una marcata correlazione spaziale fra la distribuzione di H
molecolare e atomico e I'emissione Y con E>100 MeV =» forte segnatura
del fatto che la sorgente di gamma sono 1 nuclei nel disco che
interagiscono con RC di alta energia

La luminosita' y della galassia ¢' L. = 10°2 W (@ E>100 MeV

In collisioni pp, la sez d'urto di prod di 2y €' 0, = 2.5x10" m?

Le densita' medie nel disco sono 1-2 pcm™



RC nucleari ed emissione y (3)

In collisioni pp, la sez d'urto di prod di 2y ¢' 6, 1x10" m?
Le densita' medie nel disco sono n = 1-2 pcm™

La probabilita' che un p abbia una reaz inelastica con un nucleo dell'ISM
e' P,y =0,,nc, dove n €' la densita dell'ISM e 0, = 2.5X1030 m?

coll

=1/3 dei m prodotti sono ¥ con E media di 180 MeV

Se assumiamo 1l disco di volume V, uniformemente riempito di ISM, il #
di collisioni per secondo €' dN/dt= VN (E)o,, Nc - la potenza
liberata come y €' L, = } EAN/dt=(1/3)0, nc[} ENx(B)]=

(1/3)P gugcrV

Con un disco di R = 8 kpc e h = 200 pc, V = 10°° m’, n= 10° pm™ e g4
= 10° eV m™ otteniamo L, = 10°* W in buon accordo con i dati

Naturalmente un calcolo piu' preciso st ottiene considerendo l'integrale
sullo spettro di energia dei m° prodotti



Quinds se 1l flusso locale di particelle di alta E permea 1l disco
interno della galassia, I'emissione Yy puo' essere spiegata dalla
produzione e decad di ©t” da parte dei CR con H atomico
dell'ISM =2 'emissione y €' un tracer della distribuzione di H
nella galassia (e viceversa)



Propagazione degli

elettroni nella (Galassia



10’

g
g
@o°
Power law for all the particles &
May be not a single power e
law (eg spectrum hardening at
high E)
10
Non thermal spectra =
. . 1
acceleration mechanisms at
work o
10
Electrons represents O(102) of
the charged CR flux but can”
reveal aspects of the source’
distribution and galactic  10?
propagation not observable 1.

the nuclear CR component.
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Flectrons and positrons

Electrons and positrons constitute about 1% of the CRs. This component provides
additional information on the acceleration sites and CR propagation in the Galaxy.

High-energy electrons are subject to a number of electromagnetic energy loss
processes already in proximity of the sources, where the matter density and the
magnetic fields are large.

The accelerated electrons are the source of most of the non-thermal
electromagnetic emission from radio to gamma-rays (photoemission,
bremsstrahlung, inverse compton, synchrotron)

These processes cause distortions of e— injection energy spectra as they propagate
through the ISM from their sources and they potentially provide information on
the propagation, confinement, and production mechanisms of high-energy particles.
Electrons directly produced at accelerator sites are called primary electrons.



Elettron1 d1 alta energia

Gl elettroni (e-,e+) offrono una possibilita' in piu' rispetto alla
componente nucleare: essi emettono radiazione elettromagnetica
su tutte le frequenze dato che o =1/M? per tutti i processi rilevanti

E' possibile quindi misurare lo spettro alla sorgente tramite
I'emissione elm e anche lo spettro delle particelle a Terra dopo la
propagazione =2 si puo' studiare in dettaglio il mezzo interstellare



Most of our information about the Universe
comes from the movement of electrons radiating
photons

408 MHZ map of the sky : synchrotron emission
of few GeV electrons in the galactic magnetic field



Direct evidence for acceleration of electrons in
shocks of SNR comes from radio->gamma emission

Chandra's image of SN 1006 shows X-
rays from multimillion degree gas (red/

=L F F F ] 2 I B I B ) I e B
1078 L I N green) and high-energy electrons (blue)
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Radio to y-ray photon energy flux spectrum of SN 1006



Fitting the radio/X-ray spectra with a
power law electron injection spectra
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Radio galaxy Cignus A

Relativistic electrons within the jets emit synchrotron radiation at the
hot spots (shock wave) where thg jet material hits the interstellar
medjium. Radiation is emitted als¢ \in the ""cocoon' of the jet, where
residual B ffeldl is present

B

mThe parent galaxy in
invisible because it emits
very few power at radio
frequencies




Dal punto di vista sperimentale, la situazione €'
molto meno definita della componente nucleare

Perche':

i) 1 flussi sono molto meno intensi (¢, =1% ¢_ ) =2

ele nuc

orandi rivelatort

i1) Ditticile identificare e- ed e+ dal fondo di protoni
—> grande potere di reiezione

ii1) Se in atmosfera, grande fondo dovuto alla

produzione di secondari nell'atmosfera
- erroti sistematici

In sintesi: misure estremamente difficili e Iimitate

ad energie =1 TeV



Qualche anno fa

Gl elettroni e 1 positroni, ad E>pochi GeV possono essere
descrittt da una legge di potenza ®(E) = KEY cony = 3.1

NB: nel caso dei nuclei y = 2.74 fino a = 10!¢ GeV
d Densita' di energia ~4x10° eVm™ (per i RC ~10° ¢V m™)
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Electron/Positron fluxes:

For the first time a detailed study of the
+ = o + O
spectral index variation with energy : € d[loc(q)" )]/ d[]oc,(E)]
SOOpr e 5 [
— ! I 2 Hh
“ 250 5] = 25
5 + Electrons + H 1% = **i Positron Spectral Index
&t 200 ++,+ ++ ﬁ § 20] & 8 *t\i M*HH*HMH”H**HH’
o N { o )] t
E 150F- N wj 157 E 3 ’1: tit ity
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Hardening of the positron spectrum is at the origin of the
positron fraction increase...
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Fig. 3.13 The positron energy spectrum multiplies for £° measured by different balloon-borne
(CAPRICE, HEAT, MASS) and space-borne (AMS-01, AMS-02, PAMELA, Fermi-LAT) exper-
iments. The dashed lines show the calculation using the GALPROP program. Courtesy of prof.
Manuel Aguilar Benitez. See Aguilar et al. (2013) and references therein

The positron energy spectrum E3®_,(E) as a function of E. The dashed line shows the
prediction from a propagation model of primaries in the ISM. Above few GeV, a
significant excess with respect to the secondary production by CR propagation is
observed.
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Fig. 3.14 The positron fraction (ratio of the flux of e™ to the total flux of et + e™) as a function
of the energy measured HEAT, PAMELA, and AMS-02. The heavy black line is a model of pure
secondary production using a detailed propagation model of CRs (Sect.5.4). The three thin lines
show three representative attempts to model the positron excess with different phenomena discussed
in Sect. 13.9.3: dark matter decay (green); propagation physics (blue); production in pulsars (red).
The ratio below 10 GeV is dependent on the polarity of the solar magnetic field. Figure from the
Sect.27. Cosmic Rays of Beringer et al. (2012)

The positron-fraction spectrum does not exhibit fine structures and steadily increases

in the region between 10 and 250 GeV. In the high statistics AMS-02 sample the ratio

is of the order of ~10 % above a few tens of GeV. As a consequence, since positrons

are always created in pair with an electron about 90 % of the observed electrons must
be of primary origin.
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Positron fraction :

No sharp structures
Steady increase of the positron content up to = 275 GeV
Well described by an empirical model with a common source term for e*/e-
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FEquazione di propagazione (1)
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Perdite di energia

QN 7 (B 6”;}—*.?.(%;“’;) + MV r\"~ .X = 4g. -\—M
Q‘t 2t | j(l T

0, ¢' la sez d'urto per il processo perpPrsy 2 TE2UF 2 et ed n e la densita’
di p nell ISM, N_i e'la densita' di elettroni

Per gli elettroni, a differenza della componente nucleare,

sono importanti 1 processi di perdita di energia durante

la propagazione

Il termine che descrive le perdite di energia continue

non puo' essere trascurato ma anzi diventa dominante



Perdite di energia

le perdite continue di energia b(E) = dE/dt sono sostanzialmente:
lonizzazione = part + nuclei
Bremsstrahlung = part + nuclei
Sincrotrone =2 particelle + campi magnetici
Compton inverso = part + fotoni di bassa E
Decelerazione adiabatica = diffusione in un gas in espansione

Le sezioni d'urto (tranne la decel adiab) sono tutte proporzionale 1/M? =

tali processt sono importanti per particelle leggere (a meno di andare ad
energie elevatissime)



lonizzazione

Particelle cariche che attraversano un mezzo vanno incontro a :
1. Perdite di energia continue
2. Deflessione della direzione originaria

Questi effetti sono principalmente dovuti a due processi:
1. Collisioni inelastiche con gli elettroni atomici del materiale
2. Collisioni elastiche con i nuclei del materiale

Le perdite per ionizzazione comprendono:
*lonizzazione di atomi o ioni
*Eccitazione di stati atomici o ionici

Largamente usata per rivelatori di particelle
Causa di perdite di energia per le particelle nell’ ISM
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lonizzazione

Dei due processi elettromagnetici, le collisioni inelastiche con gli e~ atomici sono
praticamente le sole responsabili delle perdite continue di energia di particelle pesanti
nella materia.

In queste collisioni (o =10-17 - 10-16 m2), la particella proiettile cede E all’ atomo.

Le perdite nelle singole collisioni sono piccole, ma il # e’ grande per unita’ di
lunghezza—> effetto cumulativo osservabile anche nel caso di spessori saottili (e.g. Un p
di 10 MeV perde tutta la sua energia in 0.25 mm di Cu).

Le perdite per ionizzazione<ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>