Lecture 11 1611183

Il pdt delle lezioni puo’ essere scaricato da

http:/ /www.fisgeo.unipg.it/ ~tiandrin/didattica_ fisica/
cosmic_rays1819/



RS: potenza totale B

- = — U
<(dt>> 30T © B B

L'espressione trovata e' uguale a quella dello scattering Compton

nel limite di Thomson con Ug al posto di Ug

La coincidenza non e' accidentale

La radiazione di sincrotrone puo' essere considerata come scattering
Compton dell'elettrone con i fotoni virtuali del campo B = potremmo
procedere esattamente come nel caso Compton nel limite di Thomson



RS: spettro-argomenti fisict

Cominciamo con l'analizzare alcuni degli aspetti fondamentali dei processi in cui sono
implicate particelle relativistiche, che saranno utili per capire da dove molti dei risultati
esatti provengono

Una delle caratteristiche fondamentali della radiazione da particelle relativistiche e'
che essa e' collimata nella direzione del moto della particella che emette

Parte di questo effetto e' associato con 1'aberrazione relativistica tra il riferimento
della particella e quello dell'osservatore

Ma oltre a cio' occorre valutare con attenzione anche lo sviluppo temporale di cosa e'
realmente visto dall'osservatore distante



RS: beaming

Consideriamo per semplicita' un elettrone con angolo di
pitch ;t/2

Nel riferimento S' dell'elettrone, la distribuzione
angolare della radiazione e' quella dipolare

m v = Sil’le'z — COS¢'2

A parte la normalizzazione, puo' essere pensata
a’ come alla probabilita' con cui i fotoni sono emessi
To centre of particle's orbit in S'

Applicando le formule di aberrazione possiamo
ottenere la distribuzione nel labo
(cos¢’ + ) . sin ¢’

COS ¢ = (1—|—ﬁcos¢/) Sm¢:»y(]_-|—ﬁcos¢/)

il segno + compare perche' stiamo applicando le trasformazioni inverse da S' a S
g pare p PP
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(a)

(b)

RS: beaming

_ (cos¢' 4+ B) o sin ¢/
m v cos¢ = (1 4+ Bcosd’) Sln¢_7(1+ﬁcos¢’)

To centre of particle's orbit

P

’
Come gia' sappiamo, la radiazione viene
¥

concentrata in avanti in un angolo ¢=1/y

iP 1 P’
~1/y dQ  ~4(1 — Bcosh)4dY

—

— v

9

G

To centre of
particle's orbit

Infatti se prendiamo ¢'=m1/2 - sin$p=1/y = ¢

La conseguenza di cio' e' che un osservatore
lontano riceve un impulso di radiazione solo
quando la velocita' della particella punta lungo la
linea di vista entro un angolo 1/Yy, fortemente
spostata in frequenza a causa dell'effetto Doppler
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RS: beaming

Da cio' segue che l'osservatore riceve radiazione solo
da una frazione 1/y dell'orbita della particella

= A B
i AT

To observer

To centre of
particle's orbit

Ma la durata dell'impulso, misurata da un
osservatore distante e' pero' molto piu' breve di
1/y volte il periodo del'orbita come ci si
potrebbe a prima vista aspettare nel caso di una
particelle relativistica



RS: beaming

Supponiamo che l'osservatore O sia a distanza R

/A“,—-——\B\‘ To observer dalla posizione A
\ L

O inizia a ricevere la radiazione quando la

g \ r particella transita in A
\ /
\ / Il tempo di volo dei fotoni da A e' t,=R/c
\ VCN 8~1/7
\0/ O cessa di ricevere la radiazione quando la particella

\ / transita in B dopo un tempo = L /v dal suo passaggio
in A e giunge ad O dopo un tempo = t;=(R-L)/c dal
transito in B

Quindi la durata totale dell'impulso misurata da O e' AT =t; + L/v —t,

At=(R-L)/c+L/v—R/c =—-L/c+ L/v = (L/v)(1—wv/c)

Se v= c la durata dell'impulso e' << L/v come ci si poteva aspettare ingenuamente
(accade per c=> infinito)

I1 fattore Doppler tiene conto del fatto che la sorgente e' in moto e "quasi"
raggiunge la rad%azione che emette



RS: beaming

At = (L/v)(1 —wv/c)

H To observer
\ L / v 1'arco AB percorso sulla traiettoria =L se 1/y<<1
\ / P Y
\ /
rg\\ /’ —>L/U:T69/U %1/’)/(&)7" V:wrcee~l/y
ma  wr = eB/my=uwg/y

\ /

\ 6~1/Y
6/ 0, fequenza di Larmor non relativistica
\J

v

— L/v~ 1/wyg
inoltre (1 —v/c) ~ 1/2*}/2 se v/cr 1 ‘ At ~ (l/wg)(l/sz)

= (1/2wg7?)

La durata dell'impulso osservato da O e' ®1/y2 volte piu' breve del periodo non
relativistico del moto della particella T, = 21/,

In termini di , siha At~ (1/2w>)



RS: frequenza di emissione

A B Toobserver At~ 1/27%w,

\ / Noi sappiamo che lo spettro in tal caso sara'
piuttosto largo, con un cutoff a frequenze w

\ /

\ 8~1/

VGCT\ L ~1/At
\©Q/

\ J
Vv

definiamo una frequenza critica

Se I'angolo di pitch non e' t/2 allora  wg — wgSiN

Ci aspettiamo che lo spettro si estenda fino = ®_ e che oltre
decada rapidamente, ie c'e' poca potenza emessa oltre ®,

Se la durata dell'impulso e' At, la massima componente di
Fourier si ha alla frequenza v = (At)?!
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Per un'elettrone v/B= 28 GHz T-! Con B ~5x10°¢ G

-1
w,,. =27 x14rads

Per un e- cony ~ 10* la larghezza dell’impulso e’

At ~ l ~ ! ~ 10_105

pulse 2

Y Otaymor (104)2 « 277 x 14




t~—1  ~10%s

Vlarmor

The time between pulses 1s ~

E(t) n<—t~103 s—>” n

Atp~10"° S| |e—

I J U« S

27 V%




RS: spettro qualitativo

Possiamo dedurre molto sulle caratteristiche dello
spettro usando il fatto che E e' solo funzione di y0

Nel caso di accel perp v, come della RS, la distribuzione angolare e' (cft. Irragg1amento)

2 2 2 X'
(—)J_ 1 91| _sin”¢ cos? ) Nel limite ultra-rel y >> 1 A
4mc3 (1 — Bu)? v2(1 — Bu)?
4q2al 8 1-— 2"}’202 COS2 ¢+ ’)/404 \ n

(d_Q)L w3 ) (1 +~262)6 Ve 7

! [~ |
Dato che (—) x |E[? possiamo scrivere E(t) o< F(~0) =t > >

Rt : y/
t ¢' misurato nel rif dell'osservatore y' <® e

a'

L'osservatore osserva E= ( solo
quando v punta su di lui entro un

cono di semi-aper. 1/7, cioe' in un

To centre of

O | intervallo di tempo ben definito >
esiste una relazione fra 0 e t (se
misuriamo il tempo a partire

. , , dall'istante in cui 1'osserv inizia a
Figure 6.3 Time-dependence of the electric field in a pulse of synchrotron

radiation. ricevere la radiaZiOnC
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BS: Spettro qualitativo

E(t) < F(~60) We = 77V Wg = 7 Wr

2 2
A B To observer
/“/—T\’\V
\ /
Abbiamo visto che la durata misurata dall'osservatore e' 2 3 A
\\ I/
\ (T8
t=(L/v)(1-0F)~ Per definizione 6=L/a 19

2v72

\/
v

b~ L CL@ 9

— _ ~ 2 ;
-~ 2072 | 2un2 Maw,=v/a t= ) 0 ~ 2v (v wrSina)t o< wet

2wy Sin oz*yQ

La costante di prop non e' (ancora) nota e puo'
m— E(#) o< g(wet) dipendere da tutto, eccetto che dal tempo

Questo e' suff per derivare la dipendenza generale della spettro da ®

La distribuzione spettrale dipende dalla trasformata di Fourier del campo E di radiazione

~ o0 it . = o0 irw/w
E(w) o / g(wct)e™ " dt Ponendo x=w_t si ha E(w) x / g(x)e cdx

— 0 — 0
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RS: spettro qualitativo

~ +o0 :
E(w) / g(2)e ™/ e dy = f(w/we) Lo spettro di energia per unita' di frequ e angolo solido e'

— 0
dE N2 dE N2 : : : :
—= o |[E(w) ) / |E(w)]~dS2 NB: l'integrazione non cambia la dip da ®
dwdS$2 dw
Se T e' il periodo orbitale dell'e- (indipendente dalla B _ p-14E >
frequenza emessa), la potenza media irraggiatain T e' dwdt dw
IE / |B@)[2dQ2 =y F() Lo spettro dipende solo da w/®
dwdt = N e c

La costante (rispetto a e t) puo' essere determinata dalla condizione che

dFE o dE o0 w o0
= = 01/0 F(w—c)dw = chl/o F(z)dz 7=/, Tenendo conto che

— = ——dw
dt 0 dwdt
412, 202 cin2 3 ) 3 .
dE _ 2¢"B7yf7sin“a, — “y2wgsina = Zy3wrsina Si ottiene
dt 3m2c3 2 2

c,=2 ¢>Bsina_ Non conosciamo il valore assoluto di C, finche' non si determina F(z),
1= 3Ime2 [ F(2)d 'e . .
mce Jo- F(2)dz ma l'integrale a denom. fissa solo la normalizzazione assoluta dello
spettro, non la dipendenza dalle variabili, che e' esatta

3 .
‘ ddit =K QB¥F (¥) dove K e' un numero privo di dimensioni
) e fisiche (dell'ordine dell'unita')
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RS: spettro di emissione

dP, _V3¢> B sina dP V3¢3 B sina
(%)J_ ~ pry— [F(z) + G(x)] (@)“ ~ yry— [F(z) —G(=)] , — w/we
dP dP dP 3¢ B sin g, - ¢ = 373¢/2
(Py = (AP 4 (AP S V3T B Shap s [BetHgt = 37/2
dw dw dw 2mme
La distribuzione dello spettro e' A A AL AR AR R
interamente determinata da F(x) - .
B —
La funzione F ha un largo i ]
massimo a v = v, con una - .
larghezza Av/v=1 B )
Il max dell'emissione si ha a ‘S’ - T
v = 0.29v, A N
00 2 -
F@ = 7 Ky G0 =0 ka6 ] K _
O I_l 1111 I I 111 I 1111 | 1 111 I 1111 I 1111 l—l

0 1 2 3 4 5 8
v/v,
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RS: spettro di emissione

3 .
(Py = (1Py, 4+ (P~ V2O B SNap ) [Es1Hz) 5= w/uwe
dw dw dw 2mme

La frequenza critica w, puo' essere espressa in funzione della frequenza di Larmor
dell'elettrone, eliminando a

We = 3’y3c/2a

La particella desctive una spirale con angolo di pitch a = istantaneamente il piano
dell'orbita ha la stessa inclinazione. Nel piano istantaneo dell'orbita (che contiene v
ed a), il moto puo' essere considerato circolare quindi

v/a = wrSin a - a = v/wrSina

| 35
Nel limite ultra relativistico v= ¢ a = c/wrsina ‘ We = 5’7 wr SIN &

Ma o, = o /Y dove w, €' la frequenza di larmor non relativistica ~ wg = ¢B/m
3 5, I1 risultato ottenuto e' molto simile a quello ottenuto da
We = 5’7 wg SIN & considerazioni elementari da cui si era ottenuto che la

radiazione e' emessa a frequenze w = y* @, sina
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RS: comportamentt asintotici dello
spettro

dP dP dP
(%) = (%)L + (%)” ~

La forma della F(x) non e' esprimibile in
forma analitica chiusa ma nei limiti di x
<<1ex>>1e' possibile ottenere forme

funzionali semplici, sfruttando le
proprieta' asintotiche delle funzioni di
Bessel

F(x) = (g)l/2 21/2e7% 21

4
T OB pxa1

@)= Aras

o~
~

b’

Py

17

V3¢ B sina

2mTme

= w/we

F(x) 3

We = EWchg Sin «

- I I I I | I I T I I I | I T I [ I [ [ L]

lIIIIIIIIIIIIIllIIIl

K

Illllllllllllllllllllllllllllll

H

|

0 1

2

3 4 5 8
v/v,



RS: comportamentt asintotici dello
spettro

T = w/w
P V343 B sin © ) Jee
_ —_— T
dw 2mme We = 5720‘)9 sin o
Nellimitex>>1 F(x):(g)l/QQ?l/Qe_m AT T T T[T T T T [T T T T[T T T T[T TTT T [ TTTT][H
Percio' 1o spettro ha la forma 8 -
(dP) \/§q3 B SinOé(T(')l/Q (w)l/z _w/wc : :
- e . - e
dw 2mme 2 We \— —
B n ]
C'e' poca potenza emessa a frequenze > ©, T i i
E' una diretta conseguenza del beaming - i
relativistico P B 1
La durata dell'impulso di radiazione misurata da - i
un osservatore lontano e' 0 B i
| l | .| | L1 11 I L1 11 I | I | l | I | | | | I 1
At = ’wag 0 1 2 3 4 3 6

v/v,
Quindi le componenti di Fourier hanno intensita' apprezzabili solo fino a = (At), i.e. ®
18
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RS: comportamentt asintotici dello

spettro

dP. /3¢ B sina

(dw) = S y— F(x)
Nel limite x<<1 F(z) = = :(1/3)(2>1/3

quindi

(_) \/_qz B Slna\/_47r ( w )1/3\\.
Tme 3Mr(1/3) 2we ~

Fry

L'origine della dipendenza sta nel fatto che la
potenza totale emessa e' indipendente dalla
massa di riposo della particella che emette e

puo' essere espressa in funzione delle

= w/we
— 2 i
2
—IIIIIIIIIIIIIIIIII]IIIIIIIIIIIIII—
8 —
6— —
'4_:“ —
0_
1

frequenze di larmor e critica

19
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RS: spettro da una distribuzione

Per ottenere lo spettro osservato occorre integrare sulla popolazione di elettroni nel
campo magnetico n(E) = dN/dEdV

dE dP
La potenza per unita' di volume emessa e' J(w) = () = / (- )en(E)dE  [Es-1V-'Hz-1]

dP 3¢3 B si
con (P v3q sin o
dw 8m2eome

F(z) [Es'Hz]

Se prendiamo una distribuzione di elettroni con una legge di potenza in energia

n(E)dE = kEPdE

V3¢3 B sina

8m2eome

Lo spettro e' J(w) = k /OOO F(z) E"PdE

Supponiamo per ora che 1'angolo di pitch a sia fissato
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RS: spettro da una distribuzione

. V3¢ B sina

8m2eome

J(w)

00 _ 3 > .
k / F(z) EPdE r=w/we  we= 1 wysina
(0}

Integriamo il contributo di elettroni di diverse energie ad una data frequenza w

Per una data frequenza, x dipende dall'energia della particella

2 m2c*  w A

— 3 (wgsina) E2 T E2

3
x = w/(E’wag sin «)

Fissata una frequenza w, quando E>>mc? (i.e. y >>1) = x<<1, cioe' sommiamo sulla
coda a bassi x di F(x), mentre quando E<<mc?, x>>1 e sommiamo sulle code
esponenziali di F(x)

Grazie alla relazione di sopra, possiamo trasformare 1'integrale su E in un integrale su x

1A1/2

A 1/2
1 — _— / — — . .
Invertendo si ha E (—) dE = 5372 dx

21



RS: spettro da una distribuzione

Ty = Y3 ALY / F(z) E"PdE T=w/we  we=ywgsina
8mceome 0 2
— (2 dE = ———=d
E (33') 2&73/2 x
V3¢3 B sina . [, A 1A1/2 V3¢ B sina (o o
_ Alp/2 147 _ poA—(@ 1)/2>/ P/2=3/2 (1) d
J() 8m2eomec g /0 (ac) F) ( 2 23/2 ydw 16m2eome o () de
A 2 m24
= — w
3 . 2 4 3 (wgSin o)
1672eomece 3 (wgsina) 0

L'integrale si ottiene d /oox“F(x)dx=2“+1r(5+3)r<5+3)
egrale si ottiene da 0 g2 LT TS Con u=(p-3)/2

0 (p—3)/2+1 —3)/2 7 —3)/2 2 2(p—1)/2 19 1
p/2-3/2 = 2 (p — p ) = ——[ p —)I i —
/0 v Fyde= 35320 2 TS+ =50 GG

_ V3¢® B sina k 2 m2ct )~ (P-1/2) 2(-1)/2 5 19

p 1
(W) 16m2¢ome 3 wg SiN o (p+ 1)/2F(Z+E)F(Z+E)
3 i 2 4
J(w) = V3q¢® B sina me w)—(p—l)/Q)r(B_FB)r(B_Fi)

~ 8712eome(p+ 1) 3wy sin a 4 127 ‘4 12
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RS: spettro da una distribuzione

. \@qg’B Sin « m2ct —(p—1)/2) (P 19 p. 1 1
)= aemetp+ 1) " Bugsina "GRGt BTV

Bisogna ora integrare sull'angolo di pitch, assegnata una distribuzione

_\/§q3BSin(p+1)/2a m2ct —(p-1)/2) (P 19 p 1
T = emer+ 1 ¢ By AVEETURVRETY

I1 caso piu' semplice e' quello di una distribuzione isotropa di angoli di pitch

1 T
La distribuzione e' p(a) = Esin ado quindi < J(w) >a= /0 p(a)J(w; a)da

Lo r 5)/4
Per cui l'integrale da calcolare e' 5/0 sin®@+3)/2 4 4o — VT (P +5)/4)

2r((p+7)/4)
B V3rq3 B m2ct —(p-1)/2)(P 19\ p, 1 T((p+5)/4)
I >e= g e+ " e, TGt Gt R+ 18
. qB
Sostituendo Wg = ——
m
B V3r¢3 B m3c# —(p-1)/2)(P 19 p, 1 T({(p+5)/4)
<) >0 e+ 1) 3gB R AR rye EsIVIHE

E' la forma finale dello spettro da una distribuzione
isotropa di elettroni gon legge di potenza



RS: spettro da una distribuzione

V371q® B m3ct -1/ (P4 19 r((p+5)/4)
< J(w) >a= 16m2eqme(p + 1) k ( w) P F(4 12) (4+§)2I‘(( ¥ 7)/4)

Le dipendenze essenziali sono < J(w) >a= DEBPT1)/2,,=(p+1)/2 [Es-1V-1Hz-1]

> L'intensita' dell'emissione per unita' di volume dipende dal valore del campo
B in cui gli elettroni spiralano e dall'indice dello spettro = misurando lo spettro
abbiamo informazioni sull'intensita' del campo B nella regione di emissione

[> La pendenza dello spettro e' diversa da quella degli elettroni ma misurando
l'indice spettrale della radiazione conosciamo quello degli elettroni che emettono
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RS: spettro da una distribuzione

Lo spettro da una distribuzione di elettroni puo' essere ricavato anche da
considerazioni piu' semplici che mettono in evidenza il motivo per cui lo spettro della
radiazione e' piu' ripido

La considerazione chiave e' che gli elettroni emettono la maggior parte della potenza
intorno alla frequenza critica w_, cioe' la distribuzione spettrale e' piccata intorno ad ®,

La larghezza della distribuzione in 0, ' molto piu' stretta della distribuzione di energia
degli elettroni

Cosi' possiamo ritenere che, con buona approssimazione, che tutta la radiazione da un
b b
singolo elettrone sia emessa alla frequenza w,_

v vem Ay = () = qB/2
c g me2’ U9 vg = qB/2mm
- la radiazione emessa tra v e v+dv, puo' essere attribuita ad elettroni con energia

tra E ed E+dE
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RS: spettro da una distribuzione

Percio' possiamo scrivere J(v)dv = (E)N(E)dE

2
1% mc
2 E = (2)2me? dE = —— v~ 1/2qy
v = v >
( ) g Vg 21/91/2
dE, 4 4 v
(E):ggTUch2 ‘(—) —aTUBc(E/mc) :§UTUBCV_Q
kv P2 me? 1 k
LD _ , ~-1/24, — p/2=1/2  —p/2-1/2
N(E)dE = kE"PdE (mc2)pyg—p b v YT @)1 dv
4 k
g
4 B? k
J(w)dv = = o (qB/27rm)p/2_3/2-1/_p/2+1/2d1/

37T 8r “ 2(me2)p—1
Mettendo in evidenza la dipendenza da B, k e v si ha J(v)dv = DkBP+1)/2,-(r=1)/2y,
esattamente la stessa di quella ottenuta con 1'analisi rigorosa

—> La forma dello spettro di radiazione e' determinata dallo spettro di elettroni e non dalla
distribuzione di singola particella a causa del forte beaming a v_

- La differente pendenza e' dovuta alla relazione quadratica traved E
26



RS: polarizzazione

La potenza emessa nelle due direzioni di polarizzazione? e K a B e’
V3¢3 B sina
[F(z) —G(2)]

d1tme

dP 3¢ B si dp

MOEICONE VIC B Snopy p o) g = ()~
w 4mme dw

Si vede subito che la potenza emessa nella T = wfwe

componente parallela e' piu' piccola di quella

nella direzione perp =

3 5 .

Il rapporto delle energie totali (i.e. integrate su |
) irraggiate nelle due componenti e' 1

I, _ J°lF (@) + G(z)]dx

Iy Jo°lF(z) — G(z)]ldx
_ F(7/3)r(2/3)+1(4/3)r(2/3)
- T(7/3)r(2/3) - 1(4/3)r(2/3)

[Dato che I'(n+1) = n['(n)] = j{;i 'l‘ i[ — 7

—
9

Intensity

—a
=
N

—a
-
w

L'energia liberata nelle due
polarizzazioni da un singolo elettrone 1]

e' esattamente 7:1 1072 1072 10~ 1 10
X

La radiazione emessa da un e' ultrarelativistico e' quasi completamente polarizzata
nel piang_perp a B



RS: polarizzazione

La frazione di polarizzazione della radiazione di singolo elettrone e’

L= _G@)

W=7 Trw

0.8

0.6
La radiazione di singolo elettrone 05

e' fortemente polarizzata a tutte le

0.4
frequenze

I1(x)

0.3}

0.2

1R v ,
107° 107 107 1
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RS: polarizzazione

Nel caso di una popolazione di elettroni, per ottenere la polarizzazione bisogna mediare
sulle energie degli elettroni che possono contribuire all'intensita' ad una data frequenza

Per calcolarlo si procede esattamente come nel caso dello spettro totale. Senza ripetere
i passaggi si ottiene

_Jge G(z)z(P—3)/24z

Usando gli integrali o fgo F(x)x<p_3)/2dx
0 2M+ o2k
f, P = =or( J) e G = =4+ Hré +2)
_pt+1T(p/4+7/12) _p+1 I‘(p/4+7/12) .
T 4 T(p/4a+19/12) 4 T(p/4+19/12) F(n+1)=nl(n)
p+1 _ p+1

T ar(p/a+7/12)  p+7/3

~ o)
I valori tipici dell'indice spettrale del flusso di elettroni e' p = 2.5 N ~72%

La radiazione di sincrotrone da una popolazione di elettroni e' MOLTO polarizzata
= la polarizzazione e' una segnatura caratteristica della radiazione di sincrotrone
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Sincrotrone/Compton Inverso

db 4 5> 9 dE 4 > o
< (E) >= 30T ¢ Up B° ~ < (E)tot >= gCUTUmd’Y B

Sono le stesse con Uy €2 U_,

Perche' I'emissione €' causata dal campo elettrico che
accelera 'e- nel suo rest frame, indipendentemente
dall'origine del campo elettrico:

sincrotrone — il campo E ¢' quello indotto dal moto dell'e- nel
campo B, E ~vXxB

Compton — il campo E e'la somma dei campi elettrici delle onde
elm incidentt sull'e-

In entrambi i casi, I'emissione ¢’ ~ U

In entrambi casi la perdita di energia ¢’ ~ E2



Sincrotrone/Compton Inverso

db 4 5> 9 dE 4 > o
< (E) >= 30T ¢ Up B° ~ < (E)tot >= gCUTUmd’Y B

o (dE/dt) ;0 Upaqg
Importanza relativa di S ed IC: (dE/dt)s  Ug

Assumendo B~ 3x101° T, Uy=B?/2uo~ 2.24X10° ¢V m™

= U, /U ~ 3. quindi entrambi i processi rappresentano
importanti perdite di energia per gli e- nella galassia

NB: mentre sincrotrone ¢' "limitato" alla galassia, I'IC ¢'
presente ovunque (anche nello spazio intergalattico, dove sincr
¢' assente o minimo perche' B~0) poiche' il CMB permea
l'intero Universo e Uqyp/Ug ~ 1



Decelerazione adiabatica

E' possibile che il mezzo in cut le particelle diffondono
sia in moto, p es di espansione, come accade per
SuperNovae Remnant (SNR), ventt stellart (plerioni —
pulsars con ventt stellart o come il vento solare)

Due conseguenze:
Oltre al flusso di diffusione, c'e' anche un flusso di
convezione

Le particelle che diffondono in un mezzo in espansione

perdono energia



Convezione

J=-DV n —Legge di Fick per il flusso di diffusione

-
e I| (lusso di converone e sewplicewmente Vouy =MV

—

V = V.l;!'ooik di coavve rone 46‘ wmer>

— - - —_ =
e 11 (‘USSO bt@le e ')b} = jd." - ];MJ s mVyV - DVm o

th Comp T

{"me‘-— DV m

=D Facciamo la divevgenia v‘j‘ : PmY)- V(DY m)

e Tvn un {ludo (:yas\, [2 massa & (ousevva =D V7J +2m . o

ot
= Vlj - - am
, .
—> - T [ mV =D m e llean. di diffucione
.a‘ V ( ) q. . . .
l‘{ Il resto det termini dell'equazione
Termine di rimane lo stesso

cohveiohe



Decelerazione adiabatica (1)

I RC st muovono nell' ISM e ne sono parte

L'ISM e' un gas, quindi un sistema termodinamico

Se I'ISM o una parte di esso si espande, le particelle diffondono e allo
stesso tempo perdono energia (in media), infatti:

L'energia interna U del gas diminuisce se si espande dU = -pdV

I RC che diffondono all'interno del mezzo in espansione devono fare
lavoro contro l'espansione del gas che i trascina via



Decelerazione adiabatica (2)

cL'energla mtevana delgas ¢ U= m E V  E= gamediag ,
= dU= mVdE =D mVAE = —pdv

ma p= %(UY>* , B = mowm. di une pavticella

=t e P =wmu —2n Imuls = 2
‘T;DP %( P _3,/*'\5
VT ¢ = E-’,\\;CF e P =mE
=
o TEEEE 1 de z 4 dV
= dE _g_ls’ 2 e — E Jdt 3V dt

* See next 2 slides



*Pressure, statistical derivation

We have to find the momentum transfer to a wall from a gas of
particles with number density n in the hypothesis of elastic

D collisions |p;|=|p4l

1

A single particle with momentum p arriving
from direction 6 with respect to the normal n
to the wall gets a Ap =2pcosH

Py

In the time dt, the # of particles coming from 0 direction
impinging the wall are dN=nvcos0 Sdt, ie all the particles
in the volume (vcos0)dtS

Then the net momentum transfer to the wall 1s dP = (single part
Ap)X(# of part imping. the wall) = 2pcosOxnvcosO Sdt =
2nvpcos?0 Sdt

m36
E. Fiandrini Cosmic Rays 1819



*Pressure

The force is F=dP/dt =2nvpcos?0 S The pressure is p=dF/dS

So p(0)=2nvpcos?0 is the pressure due to to particles arriving from direction 0

If the distribution of directions is isotropic, then the probability for a particle to
arrive in a solid angle dQ along 0 is d€2/4m, so the total pressure is

Piot = /p(H)g = /01 p(0) QWZ;:TOSQ = nop /01 cos?fdcosf — nvp/3
non relativistic particle p=mv Pt = nmu?/3 = %u v = mp?
From equipartition theorem <E> = 3kT/2 Energy density
Prot = nkT Ideal gas law
Relativistic particle (as photons) E,, =cpand v ~ ¢
Piot = ncp/3 = u/3 u = ncp Energy density 37

E. Fiandrini Cosmic Rays 1819



dV/dt=V, v

o JTn un fewpo dt 1] vo-
lume S c\e(orma a
causa del moto d

e eSpanswone

o Premdiawo b es, il moto lungo 2
Lo spost. dipende dalla velociid [ocale

Te dt < ha A1(2) = s(2)dt
pe(1+&)= v(2+687)dt
—> La vaviaziove covnp\e ssiva e
Az= 093 + 82) —&(3) = [\f(?.%'éZ)"lf(?_)]O“ =+

Az, = gggzdi = ddi = ov (17

di 21
V) = 2 6x$ 8 - Ju .8V
e (HT)Q 53 T
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-
o Qundi dE = — 2(V.v)E
iy 3

0: sfeva wmespansione unmfovme
,(%) tonn U, = u(R)

L) =3(8) 2w 2RE

o L€ pevah’ce ?cf’c\Ezt!c\me sono 1Mmpovtanll guande

|| Eew\pb scalza del\ E’S}a'amstov\g —l—“ — f\_. JR ™3
\ \) R q"-E
e’ dell'ovdine del tewpo 1n cuv le

Pavt. somp vimaste nel volume T,

onf

o Twmpovtaute

— fuga du pavticelle da SNR
- guando |e pevt. esevcitavo bressione,

le bevdite aciab sono wportant hell 1SM
N genevale



Tempt scala di perdita (1)

o T| tembo sc2la bev dimerzave l‘ev\e,vgo e’
Ede E /
’z-’ - — E', 2
4/7. (&'E/olt) ﬁ
s

|

15 i
— Jownrax, dE = 7. ¢4 x 4D N (R€nys+49 3 e Vs
z t W 1 ( K )

Trascurando la dipendenza logaritmica dall'energia, una buona approx €'

dFE _
E ~ 10 5N CV/annO

k! _
A E - E (ev) anw

40‘5'\' 2 Z‘iUSSN

Quindt ~+ - _.j

(3

'y
— 5 x 10 anng

N

Pev € ~ 4 GeV & o
6 A -
Com N~ 10 pwm T~ 5 x 10 aani




Tempi scala di perdita

s Brewms (Hneuhm)gad_g = 3.66x10 N ¢

] 2
~ dE _ A2 s = A4.9x10
= T magio el — A Ll 10N 7

€
b
= 6_"7\7‘1& Qhnt | ndibewndenke da E

N= 10° pm? = T = 6X 10° anni



Templ scala di perdlta (3) IC+Sinc

(—) >= EUT c Up ﬁ '7 (—)tot >= 3CUTUrad'Y 62
JE U 40 2 S——/—dg
o K — _% st ¢ ( l\+ B)K T = %G/TC(UR*L)Q)KI
B)z
E = wm M (y=1) =5 dE€= vy —=> -~ =_ Ton
v / y ér—fc O ‘*u\
Pevrcrot T = ._._-_u\"’“’ { ¢ —
"'{GC U\2+UB) 6 .
s e, c = 266 x40 W5 wmel= BA1%X40 eV
= S - lo
15 Uy =2.2 %10 eV wm @ B =3%X40 T
TS 440k Q0T ¢ ’
LVr+Vn) Y Uerpg = 2.62 %10 eV i
USh 6 %10° e Vwm >
< i pet 1 Y }::Ye_ze\/\he O\/umque =X> As(gc_e ‘sew\\pve
TE Toug = 2 22 8x40 ¢ o 2.32940 Taue =k 5 410" ahm)
s b P E (Gev)
oPev e 2 E=zq004eV T € 40F2nn

)



nucleons electrons & positrons

1012 10'0 . s :
(a) ) / 80 BrcmsstralLlung
1L 2 o —
L0 c 5 o) B
= p
= Ionization :: Ionization/
_g,’: 10101 ! :
3 2 108 IC,Synchrotron
wm
o &
g o :
i 7 i p
/7" Coulomb 10’+ /" Coulomb
108} 4 ;
7 1GeV 1|TeV 6 1GeV 1|TeV
10 y|;07 . ) . X 10 Y8 : . . 2 A
10 102 10° 104 10° 108 109 10' 107 10° 104 10° 108

Kinetic energy per nucleon, MeV Kinetic energy, MeV

Ditferenti regimi di perdite, dipendenti da E
Il tempo scala piu’ breve domina

IC €' un lim superiore: nella galassia non c'e' solo CMB
ma anche starlight (ottica, UV, X,...) e campi magnetici =
U= 10° eVem™



o Nel caso dv dilfusione, le pavticelle si spostanoe w media

\ €
A /\’,:,’ (ZD?)h 7(€) 4 . -"/2
5 e D(E) dE
oIn gevevale D=D(E) => A(g,€,)" SD“)“” B g NG
0 %o

I

x Dz 10 om'$ (val. medio galattico) = X = 10 kpe G 4 GeV

(Sol:o/z\( - S-'au:} Ve, T lef-,,>

« Trascuvando 12 dipend. di D da € ) < € —>
Lo spettvo degli ¢” nei diffevent. intevvally dienevgia dipend.
alle condizion: medie & \wo\;agatuone neh' 1SM 1n una reog\owne
di vaggio R~ A(E)

« Esempio: ber e on E> 164V | Ale) £ 40 Kpe = Rgy

=> Gl e~ sond 33]&”16.

Quindi lo spettro osservato cambia parecchio durante la
propagazione




75,000 ly

Nuclear bulge

~10%ly @ 1 TeV
~3.16x10° ly @ 100 GeV
~10*ly @ 10 GeV
~3x10*ly @ 1 GeV

Gli elettront
engono da vicino!



Ancora propagazione

DN 3 (B 6NJ—*.?_(B;N") + My r\"~ -X = 4. -\-M
g‘t 2t ! j.Cl T

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

Da dove vengono gli elettroni?

Da interazione dei RC con 1 protonit del mezzo interstellare

Da sorgenti primarie, cioe’ siti di accelerazione

Da sorgenti esotiche(?)

Per ¢li elettroni, a differenza della componente nucleare, sono important i
processi di perdita di energia durante la propagazione.ll termine che

descrive le perdite di energia continue non puo' essere trascurato ma anzi
diventa dominante



Toy Model

o (Aaso Sew‘\n\\ce di - — soluz. slazionayie AH/JL =0

x C'e una distvih it 2 e unforme d sovgent: che wmiettanp
e~ con spettro di miezione Q) -k £°P

= La diffusione non e twbovtante =D L'equ. dwen a
cl = £ -
_E[BIF)N(E)] z Qle) :D Jcl[h(C)N(E)]:“SQ(t)AE

x Assumiamo H{E)——>O Pevy € — m =>

o N
N(g) = KE®D dove blE) - ;\4(3“_;_ *44,3} AE + AE’
(p-1) b(€) e
::I) Se dowina ot N(€) o< E'(P-"l . 5F€HYO d € pu\\ Fuaﬂ’o
Se - Brems N(E) x E'P lo speHvo nop camba

(o0 2dab.lage)

- (b4
Se TC o sy dowunawne N(f) < € (P )

speftvo \on) Vibido



Spettro a bassa E

Ad E<10 GeV, lo spettro
locale di e- €' distorto dal vento

solare (densita' soppressa e
decel adiabatica)=> il flusso i /

Low energy /
gamma rays,

misurato sulla Terra non e' Y 1
0 | | | |

rappresentativo del flussso nell L L I
pp log (E/GeV) .
Figure 18.14. The spectrum of relativistic electrons in the local interstellar medium (see
ISM also Fig. 9.3). The observed electron spectrum is indicated by the hatched area. The
spectrum deduced from the spectrum of the Galactic radio emission is indicated by a
. . . . . solid line. The low energy spectrum deduced [rom observations of low energy y-rays is
Deduclblle da mlsure lndlrette :\'hown as a dashed line. Thc LI%[TCI'CQCC- bctwccn‘ the observed cIcgron spectrum anq thal‘
> inferred from the Galactic radio emission provides a measure of the solar modulation of
the flux of cosmic ray electrons. The units of N(E)E? are particles m™2 s~! GeV?2. (From

1 ' er (198 n Composition and origin of cosmic rays, ed. M.M. Shapiro, p. 83.
Come IO Spettro radlo nell X;/m\i\l/:ulz[}j:l g.)}l\{gc'i‘dll Isubli{%hin[g (‘(x)/ A i Tl Elipling
alone della galassia dovuto ad

log N(E)E3

Galactic radio
2 spectrum

Observed
electron spectrum 5

emissione di sincr nel campo
magn galattico



Radio Continuton (408 MHz

Bonn, fodrell Bank,
and Parkes

10 100 1000 10000
(W/MHz)

Figure 18.13. The spectrum of the Galactic radio emission. Region I corresponds to the
anticentre direction at high galactic latitudes, and region II corresponds to the interarm
region. (From A.S. Webster (1971). Cosmic ray electrons, and Galactic radio emission.
Ph.D. dissertation: and A.S. Webster (1974). Mon. Not. R. Astron. Soc., 166, 355.)



o I I
%J I~ —
L= Galactic radio
. . . . - i_ \
Lo spettro di radiazione misurato €' 21 L gy .
1 1 vy Observed
una legge di potenza I(V) =v'* con i L - |
o = 0.4 @v< 200 MHz e =0.8-0.9 1 r
av > 200 MHz Low energy / N
gamma rays
u Vi &
/
Per emissione di sincrotrone I(v) = d 2‘/ . (') : .
v-®-D/2dove p €' l'indice spettrale loa (E/GeV)
della popolazione di e- che mette
Un e- irraggia quasi tutta 'energia ad una
frequenza v=28y’B GHz (B=1.5-6x 10-1° T, val
medio 3x101% = v=100 Mhz corrispondono
ad e- di E=1 GeV, v =1 GhZ ad e- di =4 GeV
Figure 18.13. The spectrum L)I‘ the Galactic radio emission. Region [ corresponds to the

anticentre direction at high galactic latitudes, and region I1 corresponds to the interarm
region. (From A.S. Webster (1971). Cosmic ray electrons, and Galactic radio emission.
Ph.D. dissertation: and A.S. Webster (1974). Mon. Not. R. Astron. Soc., 166, 355.)

Da (p-1)/2 = 0.4 > p=1.8 @ E=1 GeV
(p-1)/2=0.9> p=28@E =10 GeV
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Remember:

Figure 19.3. A schematic representation of the electron energy spectrum in the local N E —_— 4“/ E
interstellar medium from the data discussed in Sections 18.2 and 18.3. This spectrum ( ) - ( /C)¢< )
has been subject to energy losses at high and low energies during propagation of the

clectrons through the interstellar medium. The units on the ordinate are relative units

(sce Fig. 18.14 for physical units).

Lo spettro diventa piu' ripido
all'aumentare di E

Al di sotto di 10 MHz il mezzo
interstellare diventa opaco alla
radiazione a causa dell’auto-
assorbimento (cfr. nota black body) =
si usa ’emissione gamma a bassa
energia (10-100 MeV) per stimare lo
spettro degli elettroni tra 30- 100 MeV

m, | |
w
= B =]
o Galactic radio
~ 2 spectrum
Observed
E electron spectrum 1
74
1 / —
Low energy /
amma
| 9 rays/ i
/
0 i | | ! 1
-2 -1 0 1 2

log (E/GeV)
Figure 18.14. The spectrum of relativistic electrons in the local interstellar medium (see
also Fig. 9.3). The observed electron spectrum is indicated by the hatched area. The
spectrum deduced from the spectrum of the Galactic radio emission is indicated by a
solid line. The low energy spectrum deduced [rom observations of low energy y-rays is
shown as a dashed line. The difference between the observed clectron spectrum and that
inferred from the Galactic radio emission provides a measure of the solar modulation of
the flux of cosmic ray electrons. The units of N(E)E3 are particles m™2 s~! GeV2, (From
W. Webber (1983). In Composition and origin of cosmic rays, ed. M.M. Shapiro, p. 83.
Dordrecht: D. Reidel Publishing Co.)
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Lo spettro y dal disco galattico ad alta E ¢’
dominato dall’emissione dovuta alla produzione
di 70
A bassa E (30-100 MeV) il contributo
dominante e’ quello di brems di e- sui nuclet di
H nel’ISM: Pemissivita’ ¥ del disco dovuta a
brems puo’ essere valutata sottraendo il
contributo dei 110

Lo spettro risultante €’ K, (¢) = 107 x g1
fotoni/cm?secGeV

52



Spettro a bassa ("’30 10() MeV)
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Figure 19.3. A schematic representation of the electron energy spectrum in the local
interstellar medium from the data discussed in Sections 18.2 and 18.3. This spectrum
has been subject to energy losses at high and low energies during propagation of the
clectrons through the interstellar medium. The units on the ordinate are relative units
(sce Fig. 18.14 for physical units).

Potremmo risolvere l'equ di diffusione completa...ma sarebbe
piuttosto lungo...

Usiamo invece 1l modello Leaky Box in cui il termine di
diffusione e' rimpiazzato da un term N(E)/T(E), T tempo di
fuga

Distr gaussiana di path length—> simula la diffusione

Distr exp per il caso in cui non c'e’ diffusione ma solo prop nel
volume
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Abbiamo visto che 1 tempi di confinamento dei RC sono
dell'ordine di T(E) = 1-3 x 107 anni
Se gli e- hanno tempt simili, il tempo scala per le perdite di
energia T ¢' < T(E) per differenti ragioni in differentt intervalli di
energia:
Ad E< 1Gev dominano le perdite per ionizz. T(E) = 107 anni per e- ad
E=300 MeV
Ad E>10 GeV, IC e sincr dominano ed T(E) < 107 anni per e-
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Quindji, se gli e- sono iniettati continuamente nell'ISM,
dovrebbero raggiungere una situazione stazionaria di equil fra
iniezione e perdite, dN/dt = 0
A bassa E, dove la ionizz domina quindi N(E) =E+! =QE)E! =2 (p-1) =
1.6 > Q(E) = E26
Ad alta E, IC e Sincr dominano quindi N(E) = E-¢*D 2 p+1 = 3.3
>QE) =E>
I due indici spettrali sono piuttosto simili: cio' suggerisce che lo
spettro alla sorgente degli e- sia una legge di potenza con indice

spettrale p= 2.5 fra 100 MeV e 100 GeV



Possibili Break del flusso

o Un brocesso cvea una disty, di e alla sovgente d,
tipo Q(€) = kE™P [iwd Gev™ )

oGl e bossono vimawneve wella sovgente bey un
Lewbo t, bvima di sfuggtre e bropagays! Fino 2 no«
Pev esewbio SNR

o Duvrante la permanenia nella sovgente possono
berdeve ewnevgia, bev es. bper sincrotrone

= e cton EE, = ":—+ = 0,125 eV hanno
g @'t [T] [arw)
pevso una fraz. sngvn(wz{.va di € prima

lasciave la sovgewnte




o pev ELE, olie wnow hanne bevso f aziow \m\voﬂaw\“ a €
—> lo spettro deghie” che lasciano (2 sovgente dopo t, €

lo stesso di Q(F) = N(E) = x g P

o per E>E,, 0ssevviamo solo gh eletryon brodotti well imtevvalleo
brecedente t, cioe' * =4/€
= N(€) = @(e)-rle) x g P

o All‘ehe\/gl? E, c'e un cambio

d Pe\ndev\za nello speH’ro N(E)
(vh "byeax’)




Electron mass small compared to protons and

heavy nuclei, =2 lose energy more rapidly

Lifetimes are short, = electron sources are
Galactic.

Obsetved energy density ~4x10° eV m™ (total for
cosmic rays ~10° eV m> )




Assuming Crab pulsar-like sources...
can Galactic pulsars source CR electrons?

Need first to calculate how many electrons produced by the
Crab nebula.

Observed synchrotron X-rays from SNR,

v =4 x 10°° E’B Hz
@ v~10"*Hz (X-ray) assume B = 10° Tesla

9Ee~ 5X10‘6J =|3X1O13 eV




P =24x102E2B? |/s
=24x104x25x 101 x 10‘16_]/8
=06X 10‘15J/S

Obsetved flux = 1.6 x 101! ] m2s!

Distance = 1Tkpc =3 x 10" m

Total luminosity, I. = 1.6 x 10!'x 4rtd? ] /s = 1.6
x 1019 x 10?2 x10® J/s =1.6x 10 J/s




Number of electrons = luminosity/power per e© = 1.6 x
10 / 6x 10> =2.6x10%

Synchrotron lifetime, Tgn.=5 x 10°PB2E1s = 30 years

Thus in 900 yrs since SN explosion, must be 30
replenishments of electrons and these must be produced by
the pulsar.

Total no. electrons = 2.6 x 10 x 30 ~ 8 x10%
ecachwith E =5x10° ]




Total energy is thus 4x10% ]

Assume 1 SN every 100 years for 10!V years =9 total
energy due to pulsars 4x10* x 108 ] = 4x10% ] ina
volume of ~10% m™ (ie. the Galaxy)

=» energy density of electrons produced by pulsars :
—4x10%8/105 Jm™ = 4x1015 Jm"
= 4x101/1.6x10" eVm™ = 2.5x10* eVm?

Remember that the observed electron energy density is 4x10° eV /m’,
so electron emissions from pulsars are sufficient to produce observed
levels, given the assumptions made.



Time(years)

SNRSs vicine

Vicino al noi ci sono numerose potenziali sorgenti di

¢ Gemingo ]
1 Tev
TABLE 1
0 Monogem List oF Mearsy SMHEs
[Mstance Apge Jo—
10 TeV : - § T . .
: 0~ GB5:345.7 SNRE (kpe) {¥n (TeV) Reference
Cygnus HB3 W51 SN IES s .95 18 = 1P 1.7 = 1# |
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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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Eccesso rispetto a cosar

Produzione secondaria nel’ISM di e+
ed e-

Sorgenti primarie di e-: n (E)=K_,
N(E) + 0, . ngyc n.,(E), K, = 107
No sorgenti primarie di e+: n, (E) =

0'pe+nISMC ncr(E)

Leaky box equilibrium density n_(E) = N_(E)t...(E), T

o
)
(52

o
)

IIII I | =

Positron Fraction ®(e')/(d(e')+D(e))

o
o

lllllllnlllll
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€sC

(E) = 1, B

Energy (GeV)

n_(E)/n+(E) = (Kep Ncr(E) + 0'pe-nISMC Ncr(E)Tesc(E) )/ovpe+nISMC Ncr(E)‘cesc(E) =

= 0I)e-/()'pe+ + Kep/Tesc(E)

n,(E)/(n.(E) +n (E)) =1/(1+ n(E)/n,(E)) =1/(1+0,./0ys + K, /T o(E) )

Ope/Oper = 0.5-0.3 > n (E)/(n,(E) + n(E)) = 1/(15 + (K,,/To)E?)

= Senza produzione primaria di e+ alle sorgenti la frazione decresce con energia
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Fig. 5.— Spectra of secondary positrons and electrons, and of primary electrons. Left panel: model
with no reacceleration (08-005). Electron injection spectrum index 2.1, 2.4 above and below 10
GeV respectively. Model: upper curves: primary electrons and primary+secondary electrons and ) , )
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Golden et al. (1994), Taira et al. (1993), Ulysses (Ferrando et al. 1996)), upper dashed-dot line:
Protheroe (1982); positrons: Fanselow et al. (1969), Buffington, Orth, & Smoot (1975), Golden et . . . . o
al. (1987), Golden et al. (1994). Right panel: same, model with reacceleration (08-006). Fig. 4.— Illustration of the effect of the different positron distributions in the muon rest system.
The thick solid lines show the production spectrum of secondary positrons and electrons per
hydrogen atom for the cosmic-ray proton spectrum given by Mori (1997). The positron spectrum
with no kaon contribution is shown by the dash-dotted line. The dashed line shows the spectrum
calculated assuming an isotropic distribution of e* in the muon rest system (¢ = 0), the dotted
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Figure 1: The 47 multiplicities of 7, 7", proton, antiproton produced in a pp
collision as a function of /s. The full and dashed lines show the result of the x? fit.

The points are data from [15].



Comparing our data with a minimal model, as an example.

In this model the e* and e™ fluxes, ®_, and ®_, are parametrized as the sum of
individual diffuse power law spectra and the contribution of a single common source

of e*:
ot = Cos E‘Ye*' pulsar source  Eq(1)

®,. =C.E¥ +CEvet/s (E inGeV) Eq(2)

Coefficients C_, and C__ correspond to relative weights of diffuse spectra for positrons
and electrons.

C. is the weight of the source spectrum.
Y..s Yo. and y, are the corresponding spectral indexes.
E_is a characteristic cutoff energy for the source spectrum.

With this parametrization the positron fraction depends on 5 parameters.



A fit to the data in the energy range 1 to 350 GeV vyields a x2/d.f. = 28.5/57 and:

Ye. ~ Yer = —0.63 £ 0.03, i.e., the diffuse positron spectrum is less
energetic than the diffuse electron spectrum;

Y..—Ys =0.66%0.05, i.e., the source spectrum is more energetic than
the diffuse electron spectrum;

C../C,.=0.091 % 0.001, i.e., the weight of the diffuse positron flux
amounts to ~10% of that of the diffuse electron flux;

C,/C. =0.0078 + 0.0012, i.e., the weight of the common source
constitutes only ~1% of that of the diffuse electron flux;

1/E, = 0.0013 + 0.0007 GeV?,
corresponding to a cutoff energy of 760%;5,° GeV.
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The agreement between the data and the model shows that the
positron fraction spectrum is consistent with e* fluxes each of which is
the sum of its diffuse spectrum and a single common power law source.



The origin of the excess ...

...iS there any privileged arrival direction?

Analysis of possible deviation of the measured ratio as a
function of the arrival direction in galactic coordinates (b,l)

r<(' - Z z u(mylm 77'/’) - b, 1)

=0 m=—{
Power spectrum from the coeffi C|ent of the spherical armonics:

|2

me==—{

Compatible with isotropy in the dipolar mode § = 3\/C1 /41T

O £ 0.036 at the 95% confidence level
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Possiamo dare un quadro generale degli spettri alle
sorgentt:
Per la componente nucleare p=2

Per la componente e p=2.5
Fino ad almeno qualche centinaio di GeV

Gli spettri alla sorgente sono differentt per e- e
protoni (cum grano salis)



Per entrambe le componenti c’e’ evidenza
sperimentale di hardening dello spettro a qualche

O(100 GeV)

Per e+ ed e- 'evidenza €’ netta: c’e’ una sorgente
che immette e+ ed e- di alta energia nel’ISM

Per 1 nuclet la situazione e’ piu’ incerta: nuova
classe di sorgenti? Effetto di propagazione?
Servono piu’ dati.

Le pulsar accelerano e+ ed — ma non protoni (per
esemplo)



Occorre quindi trovare uno o piu’ processi
astrofisici che siano in grado di accelerare le
particelle fino ad energie ultrarelativistiche con la

distribuzione osservata



Pulsars

Gamma-ray pulsars are predicted to produce energetic electron-positron
pairs with a harder spectrum than that from secondary cosmic-ray
induced origin, leading to the possibility that such sources may dominate
the cosmic ray positron spectrum at high energies.

Una Pulsar e una giovane stella di neutroni (NS) rapidamente
ruotante rispetto ad un asse.

Una NS ha un’altissima densita (quella dei nuclei), massa pari a
~1.4 M, (massa sole), e raggio Ryg~10 km

Supponendo un campo magnetico della stella prima del collasso
paria B ~ B, ~ 10T, per la legge di Gauss:

2

B, = B(R) =1077-10"° =10°T

RNS
77



Power Source: Pulsar

Pulsar

Light
Cylinder

7
~"| polar cap
beam

outer gap
___ beam

Crab Nebula es=0"1 —//|

Emitted beams
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Images of Pulsars and

other Neutron Stars
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The Crab Pulsar
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The Crab Nebula in Taurus (VLT KUEYEN + FORS2) . .
Pulsar wind + jets

ESO PR Photo 40£99 ( 17 November 1999 ) © European Southern Observatory

Remnant of a supernova observed in A.D. 1054



The Crab Pulsar

© 2002 Brooks Cole Publishing - a division of Thomson Learning

Visual image X-ray image



Properties of Neutron Stars

Typical size: R ~ 10 km

Mass: M~ 1.4 -3 M,
Density: p ~ 4x10'4 g/cm?

— 1 teaspoon full of NS matter has a
mass of ~ 2 billion tons!!!

Rotation periods: ~afew ms —afew s

Magnetic fields: B ~ 108 — 10> G
/ N

(Atoll sources; (magnetars)
ms pulsars)



Radial Structure of a Neutron Star

Outer crust - Heavy Nuclei (°°Fe)

Inner crust

- Heavy Nuclei (18Kr); free neutrons: \
relativistic, degenerate e

Interior
- Superfluid neutrons



The Lighthouse Model of Pulsars

A Pulsar’ s magnetic field has a
dipole structure, just like Earth.

Radiation is emitted mostly
along the magnetic poles.

Rapid rotation along axis not
aligned with magnetic field axis

— Light house model of pulsars

Pulses are not perfectly regular

— gradual build-up of average
pulse profiles

& 2004 The Trustees of Amherst College. www.amherst.edu/
rQsqrecnstein/ progs/ andima tions/ pulsar_beacon/




Mechanism: the spinning B of the pulsar strips e that
accelerated at the polar cap or at the outer gap emit ¥
that make production of e* that are trapped in the
cloud, further accelerated and later released at T ~
10° years.

In both models of polar gap and outer gap, electrons can
be accelerated in different regions of the pulsar
magnetosphere due to induced electric fields and produce
an electromagnetic cascade through the emission of
curvature radiation, which in turn results in production of
photons which are above threshold for pair production in
the strong pulsar magnetic field. This process results in
lower energy electrons and positrons that can escape the
magnetosphere either through the open field lines [25] or
after joining the pulsar wind. In this second case, the
electrons and positrons lose part of their energy
adiabatically because of the expansion of the wind.

e+e- production in neutron stars
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Pulsar Emission Models:Polar Cap model

Magnetic field lines

Particle acceleration along
magnetic field lines

Neutron star

Synchrotron emission

Curvature radiation

Spiraling charges

Pair production

g i
-~

/ Electromagnetic cascades

Radiation beam
B
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Pulsar Emission Models:

Outer Gap model

C

>

(4

2

\

_——

Light Cylinder

Electrons are bound to magnetic
fields co-rotating with the pulsar

At a radial distance r = c/Q
co-rotation at the speed of light
— “light cylinder”

— Particles ripped off magnetic fields

Synchrotron emission

Curvature radiation



MAGIC

VWhere do y-rays come from? Outer gap or polar Ca@

Discrimination between models

m Different models predict different spectral cutofft.

m Measuring the spectral tail is possible to distinguish between
models.

*.
L
O

N
N

\Jr,.

3

k:
-
<
F
3
24l

—+ - Polar Cap model, 1 yr. GLAST survey
=+ EGRET data
1« Outer gap model, 1 yr. GLAST survey

5th Science AGILE Workshop, June 2008 88



« La velocita di rotazione delle pulsar e

2
nota sperimentalmente, e puo essere GA{ = Mw’nsR——> g =10° =10
facilmente stimata:
La Pulsar fornisce energia tramite 1 0B e Bw
induzione EM. Vxe=—— > — = g
L'energia massima fornita ad una particella c ot L C

di carica Ze: o
(¢ = campo elettrico indotto su una

regione lineare L)
E,. =fZe-8°dx =Ze*Bw L-L/c

PULSAR: Massima energia acquisita dalla particella accelerata nel caso di p (Z=1),
B=108 T, »=10° s, R=10 km

E, =Ze-Bwl’/c=
— 1.6x107™°(C)-10°(T)-10°(s™)-[10* (m) |
=1.6(J)=10"elV

39

4 -1
S



The energy spectrum injected by a single pulsar depends on the environmental parameters of
the pulsar, but some attempts to calculate the average spectrum injected by a population of
mature pulsars suggest that the spectrum may be relatively hard, having a slope of ~1.5- 1.6.

This spectrum, however, results from a complex interplay of individual pulsar spectra, of the
spatial and age distributions of pulsars in the Galaxy, and on the assumption that the chief

channel for pulsar spin down 1s magnetic dipole radiation. Due to the related uncertainties,
variations from this injection spectra cannot be ruled out.

dN, :
o ~ 8.6 x 10°® N1 (Ee/GreV)_l'6 exp (—E./ E Gel”) GeVist

With E_ ~ 10-1000 GeV and N, 1s rate of pulsar generation per century

This expression corresponds to an average energy output in electron-positron pairs of
approximately 6 X 10% erg per pulsar, to be compared eith the energy injected by the
pulsar of the order of 10% erg

mFor details of derivation: Cosmic-ray positrons from mature gamma-ray pulsars, L. Zhang
And K.S. Cheng, Astronomy&Astrophysics, 368, 1063-1070 (2001),

Pulsars as the sources of high energy cosmic ray positrons, Dan Hooper,a,b Pasquale Blasia,c,d and Pasquale
Dario Serpico, Journal of cosmology and astrophysics, 2009

. Fiandrini Cosmic Rays 16/17 =90



» This cutoff is determined by the details of the development of the
electromagnetic cascade in the pulsar magnetosphere and, even
more importantly, by the distribution of periods, magnetic fields, and
radii of mature pulsars. The exact value of the cutoff energy should,
therefore, not be considered to be a robust prediction of the theory,
although it represents a good estimate of the order of magnitude of
the cutoff energy. For instance, in some models it is argued that the
typical energy of electrons and positrons in the cascade associated
with the polar gap is E, = 8B,,°" P17/ GeV which, for a period of
200 ms, would yield a maximum energy of the resulting pairs of ~
400 GeV. On the other hand, other models lead to different
maximum energies (~80 GeV) and even different scalings of the
cutoff with the parameters of the pulsar.

. Fiandrini Cosmic Rays 16/17 91
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Fig. 2. The spectra of cosmic-ray electrons and positrons. The
background of cosmic-ray electrons and positrons are approxi-
mated by those given by Moskalenko & Strong (1998): primary
epe (Solid curve), secondary ey . (short-dashed curve) and sec-

ondary e?:kg (long-dashed curve). The positron spectra from the
mature ~y-ray pulsars for various birth rate of the neutron stars
in the Galaxy are labeled as (1) (Nioo = 1), (2) (N1ioo = 2)
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Figure 1: The spectrum of cosmic ray positrons (left) and the positron fraction (right) resulting
from the sum of all pulsars throughout the Milky Way. Also shown as a dashed line is the prediction
for secondary positrons (and primary and secondary electrons in the right frames) as calculated
in ref. [27]. In the right frames, the measurements of HEAT [3] (light green and magenta) and
measurements of PAMELA [2] (dark red) are also shown. We have used the injected spectrum
reported in eq. (2.7). In the lower frames, the upper (lower) dotted line represents the case in which
the injection rate within 500 parsecs of the Solar System is doubled (neglected), providing an estimate
the variance resulting from the small number of nearby pulsars contributing to the spectrum.
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Case study: Crab nebula

La luminosita' totale della Crab e' L=5X 10> ergs™!

Da dove viene l'energia irraggiata?

Se si considera la pulsar come una sfera rigida di raggio R»10 km e massa M=1 massa
solare=1.988x103* gr, I'energia rotazionale e'

3 1
I = gMR2 = 1.2 x 10*° grem? E = 51& = 4.8 x 10%? erg
La frequenza di rotazione misurata ' ® = 190 s’!
e e , : dw —9 -2
Il tasso di diminuzione di velocita' angolare —-= —2.4x10"s
dE dw

L'energia dissipata (che viene trasferita al mezzo circostante) e' quindi —- = lw—r

tramite processi che coinvolgono campi magnetici molto intensi e rapidamente variabili
in prossimita' della supetficie della pulsar

= (1.2x10%)x(190)x (2.4%x107?) ergs ! ~ 5.5x1038 ergs—1

E:

Valore molto vicino alla potenza totale irraggiata dalla pulsar = la sorgente di energfipedr
° 0 Y nl

proprio la rotazione della pulsar che rallenta il suo moto HEAP

94 0809



Example: pulsars
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Dark Matter

Dark matter in the halo annihilates producing a cascade of standard
particles, as p, et,e-, gammas, neutrinos, anti-p and so on

Depends on: halo DM distribution (unknown) rates of decays of
different channels of DM particles into standard particles (SUSY,
Kaluza-Klein,...)

Low-energy photons Positrons

Quarks \/\N\/\j. P

e
Medium-energy Electrons
\ gummu rays

Neutrinos
e

/ Leptons /\ 7 e
-

Antiprotons

Supersymmetric ' M 0

neutralinos AT ,\A/\/\/\/\/\/\A/\/\/\frotons

Decay process =)




DM annihilations

Resulting spectrum for positrons and
antiprotons M= 1 TeV
The flux : 5
shape is
completely
determined

by:

1) WIMP mass
2)
Annihilations

Cha n ne|S Energy in GeV Energy in GeV

Positron fraction
Anti—prcton fraction




Example: Dark Matter

Hooper and Zurek
arXiv:0902.0593v 1
arXiv:0808.3725 T T T I
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section to be ‘boosted’ by >1000.

Kaluza-Klein dark matter



