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2. Rayos césmicos

2.1. Descubrimiento de la radiacién césmica

2.2. Caracteristicas

2.3. Observaciones de rayos césmicos con satélites
2.4. Cascadas atmosféricas y detectores de superficie
2.5. Propagacién

2.6. Energética y aceleracion

2.7. Rayos césmicos ultra-energéticos



2.1. Descubrimiento 2.2. Caracteristicas 2.3. Satélites 2.4. Detectores de superficie 2.5. Propagacién 2.6. Energética, aceleracién 2.7. UHE
@000 000000000000 0000000000000 0000000000000 000 00000000 00000000000 0000000

2.1. El descubrimiento de la radiacién césmical

Alrededor de 1785, Coulomb observé la descarga
espontdnea de electroscopios.

A finales del siglo XIX, se mostré que la tasa de descarga
disminuia al disminuir la presién del aire en el
electroscopio. = la descarga esta asociada al aire.

Elster & Geitel (1900) mostraron que la radioactividad,
recientemente descubierta, causa un exceso de ionizacién
en el ambiente.

'De Angelis (2014) & arxiv 1208.6527.
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2.1. El descubrimiento de la radiacidon coésmica
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2.1. El descubrimiento de la radiacidon coésmica

1.1 Short history 5

El eclipse del 17 de abril de 1912.
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Figure 1.1: Increase of ionization with altitude as measured by Hess in 1912 (left)
and by Kolhorster (right).

La radiacién césmica
Panetta (2017) es de origen extrasolar.

http://xjubier.free.fr/en/site_pages/solar_eclipses/HSE_19120417_pg01.html
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2.1. El descubrimiento de la radiacidon césmica - desarrollo

> 1910s - 1930s: la naturaleza de los rayos cédsmicos

P> 1930s - 1950s: fisica de particulas

P> 1950s: el origen de los rayos cdsmicos

» 1950s - 2000s: detectores de superficie; la frontera de la energia
> 1990s - 2020s: la fisica de astroparticulas
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2.2. Caracteristicas - naturaleza
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Mediciones en globos y alta montana en los 1920s y 1930s mostraron que los
rayos césmicos son principalmente niicleos atémicos (90 % H, 9% He, 1% otros):

efecto de latitud = particulas cargadas;

efecto Este-Oeste = particulas con carga positiva.

La composicién de los rayos césmicos difiere de la solar.

Espectro de energia en ley de potencias, abarcando doce érdenes de magnitud.
Distribucién en el cielo mayormente isotrépica.

Los rayos césmicos primarios interactian con la atmésfera, produciendo las
particulas secundarias que se miden en la Tierra.
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2.2. Caracteristicas generales - composicion

Cosmic Rays in the Galaxy
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Figura 1: Trazas de rayos césmicos obtenidas en
ionizacién con la carga (x Z2). De Cosmic rays, Friedlander (1989).
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Figura 2: Abundancias
quimicas de rayos césmicos en
relacién al Si (= 10),
comparadas con las
abundancias en el sistema solar
(Pacini 2017).
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2.2. Caracteristicas generales - espectro

10° o T T T

3 » Espectro en ley de potencias cubriendo doce
ordenes de magnitud en energia.

i
o
1l o0l

» Espectro de energia de protones,

T
I

Jo(Ep, Q) =2.2em %5 GeV tsr ! Efj2~75,

T T T T T T'TT
T Y Y Y Y I Y Y

- El indice espectral cambia alrededor de
E > 10%¢V, “the knee", y E = 10186V, “the
"L . ankle”.
"L o ] » Densidad de energia, en comparacién,
onl O AKENO ]
ol Ao (ue,) = 0.8eVem™3;

+ HiRes- monocular
© HiRes-ll monocular

T T T

(ug) = 0.6eVcm™3;
ot vl ssnd sl s sl i sl ool s ol (ucmg) = 0.25eV em 3.

Energy (eV)

| Beatty JJ, Westerhoff S. 2009.
Annu. Rev. Nucl. Part. Sci. 59:319-45
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2.2. Caracteristicas generales - espectro
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2.2. Caracteristicas generales - particulas elementales

>

Entre 1930 y 1950 los rayos cdésmicos permitieron
investigar colisiones nucleares a muy altas
energias y la existencia de nuevs particulas:

el positrén (e™) descubierto por Carl Anderson
(1932); y la teoria del electrén (Dirac 1928).

el muén (u) reportado por Anderson &
Neddermeyer (1936), en coincidencia con la
propuesta del mesén, particula planteada para la
cohesién de niicleo atémico por Yukawa (1936).
El pién (mesén ) descubierto por Powell &
Occhialini (1947).

Reportes de mas particulas KE KO = A X, ...
En los 1950s la fisica de particulas se traslada a
los grandes aceleradores.

132 The Subnuclear World

LI I
Ly O
Na
A ]

an MRCRL R T R
-

“Cosmic rays”, Friedlander (1989).
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2.2. Caracteristicas generales - particulas elementales
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2.2. Caracteristicas generales - carga en un campo magnético

» Los rayos césmicos son particulas cargadas. En presencia de campos EM se ven
sujetos a la fuerza de Lorentz,

2 — —
MZqE'\Z dhmv):q(E+ZxB), (1)

dt dt

> En campos puramente magnéticos E = 0 = ~ constante.
- El movimiento depende de wpg, la frecuencia de sincrotrén,
dv q§ q§c
— =V Xd g = —— = ——. 2
dt B 57 ymc & (2)
B=bz = V(t)=v 2+ vy {Xcos(wpt)+ ysin(wgt)},
- El movimiento es inercial a lo largo de la linea de campo, y circular uniforme en la
direccién perpendicular.
P Tres campos relevantes en el estudio de rayos cdsmicos son el geomagnético, el
heliosférico y el Galactico.
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2.2. Caracteristicas generales - carga en el campo geomagnético

» Dos cantidades importantes son el radio de giro, ry, y la rigidez magnética, R,

definidos a partir de , pLc
gl 1
rg:w—B:q—B:R/B, (3)

donde R = p)c/q, siendo p; la componente del momento perpendicular al
campo magnético.

P> La propagacion en el campo geomagnético debe considerar la estructura del
campo magnético de la Tierra.

» El campo geomagnético es a primer orden dipolar,

— /’L N ~ ~
B=§(3r(r-u)—u),
con,
By =3.12 x 107> T = 3.12 Gauss

= = ByR3 =8.0 x 10 Tm® = 8.0 x 10 G cm®.
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2.2. Caracteristicas generales - carga en el campo geomagnético

» Los primeros estudios del movimiento de una carga en un campo dipolar fueron
realizados a partir de 1903 por Carl Stgrmer, interesado en las auroras boreales.

> Stgrmer mostré que la penetracién de una cargas al centro del dipolo requiere una
rigidez,

R > R, = 59.4GV (%‘9) cost \g /4,

con Ap la latitud geomagnética, rg el radio terrestre.
- En el ecuador: A\g =0° = R; = 149GV,
- Para latitudes altas: A\g = 60° = R; = 0.93GV.

» Stgrmer también consideré la posibilidad de que cargas queden atrapadas dentro
del campo geomagnético, como sucede en los cinturones de Van Allen.

- Los espejos magnéticos, base de las botellas magnéticas, fueron empleados
posteriormente por Enrico Fermi.
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2.2. Caracteristicas generales - cargas en el campo geomagnético

N QI

trapped particle

“ Mirror point
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2.2. Caracteristicas generales - cargas en el campo geomagnético

US/UK World Magnetic Model -- Epoch 2010.0
Main Field Total Intensity (F)
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2.3. Observaciones con satélites - detectores

» Detectores en 6rbita permiten la deteccidn de particulas a energias de GeV y TeV.
» Identificacién confiable de particulas con espectrémetros de masa.

» Estudios detallados de espectro y composicion.

- incluyendo antimateria y blsquedas de materia oscura.

» Algunos instrumentos dedicados a estudiar el Sol.

A HEP particle Detector in space

» Alpha Magnetic Spectrometer, a bordo de
la estacidn espacial internacional
(http://ams.nasa.gov).

» Ver también http://pamela.roma2.infn.it

X nic channels,
650 fast microprocessors
size: 5m x 4m x 3m weight: 7.5 tons

5.6 RC

https://www.icrc2019.org/uploads/1/1/9/0/119067782/2019-icrc-ams-final.pdf
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2.3. Observaciones con satélites - particulas solares y modulacién solar
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Figura 3: lzquierda: observacién de particulas energéticas emitidas por el Sol durante una
rafaga el 13 y 14 de diciembre de 2006. Derecha: decrecimiento tipo “Forbush” en el flujo de
rayos césmicos observado en coincidencia con el evento solar.
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2.3. Observaciones con satélites - modulacién solar

Protons (A < 0)
Earth 1
Equatorial plane

Figura 4: Observaciones del
flujo de rayos césmicos
alrededor del minimo de
actividad solar del ciclo 24.
Estas mediciones dan
indicaciones acerca del Local
Intertellar Spectrum.
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2.3. Observaciones con satélites - el Sol, actividad

400 Years of Sunspot Observations
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Figura 5: Conteo de manchas solares a lo largo de 400 afios. (commons.wikimedia.org. . .)
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2.3. Observaciones con satélites - composicién

Z measurement

CR Nuclei: Primaries and Secondaries
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Figura 9: Separacién de especies en AMS (fig. 2).
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2.3. Observaciones con satélites - composicidn; antiparticulas

T2j(T) [GeV/(cm?~s-sr-nuc)]
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Figura 10: Espectros de protones, helio, carbono,
hierro y et obtenidos en érbita (PAMELA, ATIC,
Fermi) y desde Tierra (H.E.S.S.).
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FIG. 2 (color). The antiproton-to-proton flux ratio at the top of
the payload obtained in this work compared with contemporary

[21 25] and th ical calcul for a pure

d during the prop ion of
cosmic ray: in the Galaxy The dotted and dashed lines indicate
the upper and lower limits calculated by Donato er al. [31] for
different diffusion models, including uncertainties on propaga-
tion parameters and antiproton production cross sections, re-
spectively. The solid line shows the calculation by Ptuskin ez al.
[36] for the case of a plain diffusion model.

[21-24,26] and theoretical calculations for a pure
secondary production of antiprotons during the propagation of
cosmic rays in the Galaxy. The dashed lines show the upper and
lower limits calculated by Simon er al. [6] for the leaky box
Model, while the dotted lines show the limits from Donato et al.
[37] for a diffusion reacceleration with convection model. The
solid line shows the calculation by Ptuskin et al. [36] for the case
of a plain diffusion model.
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composicion; antiprotones

Figura 11: Espectro
de antiprotones y
cociente p/p por
experimentos en
orbita.
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2.3. Observaciones con satélites - antiprotones

CRs reaching
the detector
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2.3. Observaciones con satélites - antiprotones
A.U. ABEYSEKARA et al. PHYS. REV. D 97, 102005 (2018)
35
30 - iie -
— MCfit
# Aa
25 -2

&[]

Aa'

¢ 10t 4 2 ]
energy [GeV] o'[?]

FIG.2. The deflection of Moon shadow in right ascension as a —0.020
function of energy in 33 months of data from HAWC. The dotted

and dashed lines show the estimated deflection for pure protons FIG.3. The observed proton shadow at 1.6 TeV, with 1o and 206
and helium nuclei spectra respectively. The solid line is afittothe  width contours of the fitted Gaussian overlaid. The white ellipses
mean deflection obtained from simulation. The blue points show show the expected position of an antiproton shadow obtained by a
the observed HAWC data. 180° rotation about the origin.
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jHay video!
Figura 12: Desviacién de la posicidén aparente de la sombra de la Luna medida con HAWC.
Prediccion de la sombra esperada de antiprotones a 1.6 TeV.
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2.3. Observaciones con satélites - electrones y positrones

Positron and Electron fluxes

PRL 122, 041102 (Jan. 2019) PRL 122, 101101 (Mar. 2019)
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2.3. Observaciones con satélites - electrones y positrones
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Figura 13: Fraccién de
positrones césmicos. La zona
en color indica el flujo esperado
por interacciones en el medio
interestelar. El ajuste incluye la
posible contribucién por
pulsares cercanos. Modelos
basados en materia oscura
proporcionan una tercera
posibilidad (Yiiksel, Kistler &
Stanev 2009).
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2.4. Detectores de superficie - cascadas atmosféricas

! payesmeny | > EN los 1930s varios cientificos (Skobelzyn 1932;

’l Blackett & Occhialini 1932, 1933; Bruno Rossi 1933)
/ descubren experimentalmente que los rayos césmicos
de muy alta energia producen cascadas de particulas
partl cascade secundarias en detectores y en la atmdsfera.

- Deduciendo que las particulas primarias tienen

s_ energias en exceso de 100s de MeV (— 10'1eV).
©e | » En 1939 Pierre Auger reporta coincidencias en
| > P detectores separados por 300 m, deduciendo energias
CR para las particulas primarias hasta de ~ 10'%eV.

P Los arreglos de superficie registran el paso casi-simultdneo de muiltiples particulas
de alta energia.
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2.4. Detectores de superficie - cascadas atmosféricas

Blackett and Occhialini. Proc. Roy. Soc., A, vol. 139, PL.
3t
=z
\ -d
R\ o
¢ i
A\ -4 4
y
! I-
0 AR Lo om e, oom )
. -2 —I| [o] +| +2 LogX
F1c. 1. Results with two parallel and horizontal counters,

Figura 15: lzq.: registros fotogréficos de cascadas de particulas en rayos césmicos (Blackett &

Occhialini 1933). Derecha: coincidencias en detectores de particulas (Auger 1939).
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2.4. Detectores de superficie - cascadas atmosféricas

» Se pueden distinguir las cascadas hadrdnicas de las electromagnéticas.
» Las cascadas electromagnéticas (menos numerosas) son sucesiones multiplicativas
de produccién de pares y bremsstrahlung,

rmewe = (L300 D
» Las cascadas hadrénicas (mucho mas numerosas) inician con una colisién nuclear,
p+ N — frag(N) + % +7°,
seguida de decaimientos débiles,

T —— s Y, > uT —— e Vet U,
t—ut+0, = pt— et + 0+,
y procesos electromagnéticos,

0 —2y = y—e +e, ei—>ei+7...
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2.4. Detectores de superficie - cascadas atmosféricas

p

Figura 16: Versiones esquematicas
de cascadas electromagnéticas y
hadrdnicas, La cascada
electromagnética (izquierda) es la
sucesiones de producciones de
pares y bremsstrahlung. La
cascada hadrdnica inicia con una
colisién nuclear resultando en la
produccién de piones, y
subsecuentes decaimientos en
muones, electrones, neutrinos y
fotones, dando lugar a ramas
electromagnéticas.

Vi
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Detectores de superficie - cascadas electromagnéticas

P Las cascadas electromagnéticas, y ramas electromagnéticas de cascadas

hadrdnicas, tienen un camino de interaccién Xy = 37gcm_2. Cesan cuando:

- produccién de pares es menos probable que Compton — E, < 80 MeV,

- bremsstrahlung es menos probable que el efecto fotoeléctrico — E. < 30 MeV.

» En simulaciones deben considerarse también las pérdidas por ionizacién del aire.
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Desarrollo longitudinal de casca-
das electromagnéticas en unidades
Xo = 37gcm™2. Una atmdsfe-
ra ~ 28Xp. Las lineas horizonta-
les/verticales marcan las profundi-
dades a 4100m (HAWC) y 2600m
(MILAGRO).
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2.4. Detectores de superficie - cascadas hadrdnicas

» La primera interaccién (p+Nucl.) tiene escala de interaccién ~ 80gcm=2, y
ocurre a alturas ~ 20 + 5km.

P Los piones pueden tener,
E,~10—-20GeV = v~ 100 = ~er < 1km,

para piones cargados, que dificilmente alcanzan la superficie.
- Los 70 decaen practicamente in situ.
» Los muones pueden alcanzar la superficie,

E,~5—10GeV = v~80 = ~or < 50km,

- la deteccidn de p secundarios fue una prueba de la dilatacién temporal relativista.

- la seccién eficaz electromagnética de los muones es muy pequefia =- penetran
~ 1km de roca.

» Los neutrinos lo atraviesan todo, siendo casi indetectables.
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2.4. Detectores de superficie - la atmdsfera terrestre

25 Eeatesters b Tropdsfera
z=0— 11km
20 ) P/p =1033 — 231 gcm ™2
., Tropopausa
wogem z=11—20km
£ . P/p =231 56gcm >
E o mopopausa. | Estratdsfera (1)
g wogen |1 z =120 — 32km
P/p=56 — 89gcm2
37 Tropésfera Estratésfera (I1)
f z =32 47km
1000/g cm~? -2
e R P/p=89 > 1llgem

Temperatura (K) Xlgem™2)
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2.4. Detectores de superficie - detectores de superficie

Arreglo Sitio Técnica Operacién Objetivo
Agassiz station Estados Unidos  Centelleadores liquidos ~ 1954-1957  Rayos césmicos
Haverah Park Inglaterra Cherenkov de agua 1967-1978  Rayos césmicos
Pierre Auger Argentina Cherenkov de agua Desde 2004 Rayos césmicos
Observatory & Fluorescencia
Cygnus array Nuevo México  Centelleadores plasticos  1986-1996 Rayos césmicos
(2100m) & Cherenkov de agua Rayos gamma
Tibet ASy Tibet, China  Centelleadores plasticos Desde 1990 Rayos cdsmicos
(4300m) Rayos gamma
MILAGRO Nuevo México Cherenkov de agua 1997-2008  Rayos césmicos
(2600m) Rayos gamma

Tabla 2: Algunos arreglos de superficie
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2.4. Detectores de superficie - factibilidad
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30m
) A % e
T
SanS -
M (counter 3 unshielded) i_F16. 10. Graphical summery of the data on the tial orienta-
F16. 2. Block diagram of the apparatus with a schematic repre- I7 (counter 3 shielded) tion of shower axes obtained with arrangement V. The scales are

sentation of an air shower about to strike the counters. The Fic. 3. Schematic di £ the £ the ‘musec per division. The zenith angles of the shower axes are
counters are in arrangement II. 16. 3. Schematic diagrams of the arrangements of the counters. fndicated by the concentric circles,

» Empleando un arreglo de tres detectores, Bassi, Clark & Rossi (1953) muestran
que las particulas en una cascada estan contenidas en un frente de uno o dos
metros de espesor.

» Modificando la configuracién logran medir las direcciones de sus planos.
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AN EXPERIMENT ON AIR SHOWERS PRODUCED BY HIGH-ENERGY
COSMIC RAYS

By Das. G. CLARK, ). EARL, W. KRAUSHAAR, J. LINSLEY, B. ROSS| and F. SCHERB

Department of Physics and Laboratery for Nucl
am

r Sclance, Massachusetts Institute of Technology,

bridge, Massachu

OBLEMS of interest to both tho physicist and
the astrophysicist single out the high-energy
component of cosmic rays os » partioulacly promising
subject of research. On one hand, the shape of the
spectrum and the directional distribution of tho

information on the fundamental problem of nuclear
interactions at energies which, in the centro of mass
of the clliding particies, are greatly in excoss of the
rest-energy of nucloons.

The cosmicray spoctrum falls off rapidly ‘with
Thus particles of very high

on
of arrival of pamelm with more than 105
ia of the order of ono per Your Per squars metre.
Fronco direes mothoda of datection are reled ot and
tho only practios! approach i the study of the giant
showers t produced in the atmosphere by
highenecgy coumic.ray porticies.
essential features of this phonomenon are well
Ko Afier & & comparatively short path through
air, the primary particle collides against an atomic
nuclous, producing a number of high-energy secondary
rticles. Among these are w°-mesons, which immo
diately decay into photons, and nuclear-active part-
icles (chargod 7-mesons, nucleons, ete.), which go on
to produce further interactions, so that a nuclear
cascade develops. At each step & certain fraction of
the energy goes into photons via the decay of
=%.mesons ; photons initiate electronic cascades and.
eloctrons and photons become the dominant
gomponent of the shower, Some of the charge
mosons, however, decay boforo interacting and thus
Tmtnibuta m amenania mhar of n-mesen £0 th

am.,.l ode I

Fig. 1. Detector acray aad scheaatic disgram of & sciatillation
Couter

detectors (C, M und D in Fig. 1), but during a short
poriod we had four additional detectors placod noar
the centre of tho array (E in Fig. 1) in order to extend
our measuroments to showers of smaller size than
those which could be recorded in the main oxpori-
ment. The dotoctors are connected by cables to
separate oscilloscopes, which are situated in & control
atatinn and areancad ana mavt tn tha nthar e that
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Fig. 3. Lateral density distributions of two large showers)

El mismo grupo desarrolla el primer
arreglo de superficie en la estacidn
Agassiz, Harvard, Mass.
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2.4. Detectores de superficie - Agassiz, isotropia

Mercator Projection of Celestiol Sphere
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Fig. 4. Directions of arrival of 1,286 showers with more than 2 x 10% particles

Figura 17: Distribucién de 1286 cascadas de mas de 2 millones de particulas registradas con la
estacién Agassiz. La energia de los mayores eventos registrados por este experimento fue
estimada en el rango (0.2 — 1) x 10™%eV (Clark et al. 1957).
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2.4. Detectores de superficie - detectores en operacidn

0000
90
& 2
589533833
4 606
O
& 13
0060 L ood
o 090009
000000
X 0000 0009 1
D) 14 4 O
00 233 3 |
222222222 |
2 06666064 9 4 %
0 < 4
3 06008
Tibet - Yang Ba Jing ° vl

32 Telescope Array (Utah)



2.1. Descubrimiento 2.2. Caracteristicas 2.3. Satélites 2.4. Detectores de superficie 2.5. Propagacién 2.6. Energética, aceleracién 2.7. UHE
0000 000000000000 0000000000000 000000000000 e000 00000000 00000000000 0000000

2.4. Detectores de superficie - el observatorio Pierre Auger

Yamo 30

, . ElChacay *|
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3

Figura 18: El observatorio Auger es hibrido, con cuatro detectores de fluorescencia que
complementan al arreglo de superficie de alrededor de 3000 km?.



2.1. Descubrimiento 2.2. Caracteristicas 2.3. Satélites 2.4. Detectores de superficie 2.5. Propagacién 2.6. Energética, aceleracién 2.7. UHE
0000 000000000000 0000000000000 000000000000 0e00 00000000 00000000000 0000000

2.4. Detectores de superficie - el observatorio Pierre Auger
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2.4. Detectores de superficie - detectores de fluorescencia

ﬂe
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El paso de las particulas cargadas de alta energia
excita moléculas de Ny y N;r, las cuales emiten
isotrépicamente en el visible y UV por
fluorescencia.

Se requieren dos detectores operando en modo
estéreo para reconstruir la trayectoria de la
cascada.

Provee un sistema de calibracién de energia
adicional para eventos hibridos.

Operan en noches claras, sin Luna.

Empleados en Auger y Telescope Array.
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2.4. Detectores de superficie - el observatorio Pierre Auger

20 May 2007
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2.5. Propagacién - propagacién de rayos césmicos en la Galaxia

>

Campos magnéticos de la Galaxia alteran la propagacién de particulas cargadas.

La escala es el radio de Larmor,
pc E E/Ze B \! E/Ze B \*
= — o~ — ~40UA — ~ 0.2 — .
"= Ze8 = ze8 =40V ( TV ) \5.G 02pe\ 5y )\ 5,6
(4

la direcciéon cambia de manera aleatoria y la propagacién se vuelve difusiva.

acorde con la distribucién isotrépica observada.
E/Z 2 10" — 10V — dimensiones de los mayores aceleradores Galacticos.
Las particulas cargadas también pueden perder energia por radiacién sincrotrén.

Algunas particulas interacttian con el medio interestelar, perdiendo energia a costa
de la creacién secundaria de rayos césmicos y rayos gamma.

Ndcleos secundarios inestables pueden decaer en niicleos mas ligeros.

Algunas particulas abandonan la Galaxia.
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2.5. Propagacién - ecuacién de difusién

» La propagacién de rayos césmicos en la Galaxia se modela con una ecuacién de
difusién acoplada entre especies,

88I\Z,- Qi(E, t) +V - (DiN;) — (V- t)N;(E)
- 881:— {bi(E)N;(E)} — piNj + — Z/ dU'kdE, £ Ny (E")dE'

k>i

donde N;(E, X, t) es la densidad de particulas i con energia E.
> Términos:

(1) Qi : inyeccién por fuentes astrofisicas;

(2) difusidn, descrita por el coeficiente D; = Agv/3, con Ay el camino libre medio, v
velocidad de las particulas;

(3) conveccién, con & = velocidad local del medio interestelar (MI);

(4) aceleracién o pérdida de energia de la especie i en el MI, b; = dE;/dt;

(5) pérdidas por colisiones o decaimiento, p; = pvo;/m+ 1/v7;;

(6) produccién de particulas por colisiones y fragmentacién.
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2.5. Propagacion - Leaky box

>

Considerando sélo el término difusivo y una probabilidad fija de escapar de la
Galaxia, aproximada como —N;/Tesc, siendo Tesc >> h/c, con h grosor del disco
Galactico, se tiene

Ni(E, t) = No(E)e™t/Tes.
El tiempo de escape se estima midiendo especies radioactivas con tiempos de
decaimiento T4 ~ Tesc.

El decaimiento 3 del isétopo °Be en 74 ~ 3.9 x 10° yr permite estimar su tiempo
de residencia en la Galaxia.

Suponiendo ny ~ 1em™3, Aese = 10gcm ™2, para el medio interestelar,

A
Tesc = TR = /6852 ~ 6 X 106}’r.



2.5. Propagacién
000e0000

2.5. Propagacién - anisotropia

P Los rayos césmicos tienen una distribucién mayormente isotrdpica en el rango de
TeV-PeV.

» La principal desviacion es el término de dipolo relacionado con el movimiento de
la Tierra (Compton & Getting 1935).

- Su amplitud es ~ 1073, similar a la del dipolo del CMB.

» Al remover los primeros términos se encuentran anisotropias de pequeiia escala,
de origen astrofisico.
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2.5. Propagacién - anisotropia

it fee = 1,2,3) subtracted fit (+ = 1,2,3)

Equatorial

I — L ———"
intensity [10-¢] intensity [10-¢]
(a) Ajuste multipolar con ¢ = 3. (b) Sustraccion de ajuste multipolar.

Figura 19: Ajuste multipolar a la distribucién de rayos césmicos registrados con HAWC y
IceCube alrededor de 10 TeV, y anisotropias de orden superior (J.C. Diaz Velez, Tesis Doctoral,
UdG 2017).
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2.5. Propagacién - anisotropia

THE ASTROPHYSICAL JOURNAL, 871:96 (15pp), 2019 January 20

Figure 11. (A) Relative intensity of cosmic rays at 10 TeV median energy
(Figures 4(A)) and (B) comresponding small-scale anisotropy (Figure 5(A)) in
J2000 equatorial coordinates with color scale adjusted to emphasize features.
The fit to the boundary between large-scale excess and deficit regions is shown
as a black crossed curve. The magnetic equator from Zimstein et al. (2016) is
shown as a black curve, as is the plane containing the local i lar medi
magnetic field and velocity (B—V plane). The Galactic plane is shown as a red
curve, and two nearby supernova remnants, Geminga and Vela, are shown for
reference, as is Cygnus X-1, a black hole X-ray binary known to produce high-
energy <y rays (Albert et al. 2007).

Equatorial

[ )
1 Relative Intensity [10~%] 1
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2.5. Propagacién - pérdidas sincrotrén, electrones cédsmicos

P> La pérdida de energia de un electrén por emisién sincrotrén esta dada por

dE 2
Tdr gerC’YzﬁzBiv

de donde el tiempo caracteristico de pérdida de energia,

3 (mic® B\?/ E \!
~ — — ~ 1 7 .
T <e482> 3> 10 yr(m(}) <3OGeV> (5)

» La frecuencia caracteristica de emisién: v, ~ v°vy ~ 3.3GHz a 10 GeV.
» La emision de radio del Plano Galactico se pierde v ~ 60 GHz = E ~ 50 GeV.

> El espectro de electrones inferido es: n(E) oc E~214 entre 70 MeV y 1.2 GeV;
n(E) oc E=3 por encima de 1.2 GeV. Normalizado a ue ~ 1 eV /cm?.
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2.5. Propagacién - pérdidas sincrotrén, electrones cédsmicos

[V

Antenna Temperature (uK, rms)
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Figura 20: Mapa del cielo a una frecuencia de 408 MHz, dominado por la emisién sincrotrén
por electrones césmicos. Limite de la emisién de radio de la Galaxia, alrededor de 60 GHz
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2.6. Energética y aceleracién - paradigma de Fermi

» Enrico Fermi (1949) estudié la interaccién de particulas cargadas con espejos
magnéticos dentro de nubes moleculares en movimiento en el medio interestelar.

- Mostré que la interaccidn da lugar a un espectro de energia en ley de potencias.
» Fermi (1954) cambid el enfoque a frentes de choque originados en explosiones de
supernova.

- El proceso de aceleracién en frentes de choque es més eficiente (primer orden) y
congruente con el espectro de ley de potencias observado.

» La energética y tasa de SN en la Galaxia (1 foe/30 afios) pueden proporcionar la
densidad de energia de los rayos césmicos observada,

Esn sn
vy ~ 003 [ Eltsn )y (6)
Vga/

- Una eficiencia 2 3% es suficiente.
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2.6. Energética y aceleracidn - espejos magnéticos
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» Para cargas en lineas de campo magnético de convergencia lenta, se conserva el
flujo magnético en la érbita de la particula,

J= j’{i df—%(fyva—l— 14) - ai= 3 (Bra?).

2
» De donde, vH =vZ—v2,(B(2)/B).
» Para lineas con suficiente convergencia, la particula alcanza v = 0 en un punto y
retorna por la trayectoria original.
P> La energia de la particula se conserva en el marco de referencia del espejo.
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2.6. Energética y aceleracidn - espejos magnéticos
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2.6. Energética y aceleracién - mecanismo de aceleracion de Fermi (1/4)

» Una particula relativista de masa m y velocidad inicial vp = goc tiene una colisién
eldstica con un espejo magnético de masa M, velocidad V = Bc y factor de
Lorentz I = (1 — B?)~1/2, siendo B < 1.

» En el marco de referencia del espejo la particula tiene una energia,

v = 0 (1 — B Bocosby),

con (g - B = cos .
el A Lttt R A / /
- La colisién es eldstica, 7y; = vp; en el caso general cos ;] # cos 6.
» La energia de la particula en el marco del observador después la colisién es,

1 =T~ (1+ Bpjcost) =T (1+ BBycosb) .
- El cociente de energias, para o, 5) — 1,

71/790 = [* (1 = Bcosfo) (1 + Beosl). ")
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2.6. Energética y aceleracién - mecanismo de aceleraciéon de Fermi (2/4)

>

La ganancia o pérdida de energia en una interaccion depende de los dngulos de
entrada () y salida (67),

Ay /vy ~T?{B(cost; — cosf) + B*(1 — cosflgcos ;) } . (8)

Nos interesa el cambio de energia tras varias colisiones, (Av/v), el cual depende
de los promedios de (cosfp) y (cosb;).

Los valores promedio se obtienen considerando el flujo de particulas por dngulo
sélido, dN/d cos 6, bajo simetria acimutal (dQ2 = 27 d cos9),

dN dQ 1 dN
(cosb) = /cos@ <dcos€> i 2/c050 (dcos@) dcosé.

Fermi considerd dos situaciones: (i) nubes moleculares, (ii) frentes de choque.
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2.6. Energética y aceleracidn - espejos magnéticos

2. Shock acceleral
152 11.2

Encuentro de una particula relativista
con una nube molecular

Encuentro de una particula con un
frente de choque

upstream downstream
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2.6. Energética y aceleracién - mecanismo de aceleraciéon de Fermi (3/4)
(i) Nube molecular:

» El flujo entrante es isotrépico, —1 < cosfy < +1.
- dN/dcosf = (1 — Bcosf), debido al movimiento de la nube,

1 [+t B
<cos€0>:2/ cosQ(l—BcosG)dcosH:—g.
-1

> El flujo saliente es isotrépico, —1 < cosf] < +1.
- dN/d cosf = 1/2 es constante en el marco de referencia de la nube,
+1 1
(cosf]) = cosf (=) dcosf =0.
i 2
» Reemplazando en ec. (8),
4

<Aj> — 2B ({cos ;) — (cosf))+T2B2 (1 — (cos fp) (cos 8} )) = gr2B2 ~ e
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2.6. Energética y aceleracién - mecanismo de aceleracion de Fermi (4/4)

(i) Frente de choque:
» El flujo es entrante y puramente frontal, semi-isotrépico, —1 < cosfy < 0.

- dN/d cosf = 2cosf, la proyeccién de un flujo constante sobre un plano,

0
(c0590>:/ cos@(2cos«9)dc059:—§.
-1

> El flujo saliente es semi-isotrépico, saliendo del choque, 0 < cosf] < +1
- dN/d cosf = 2cos 6, en el marco propio del frente de choque,

+1 2
(cos ) :/ c050(2c050)dc059:+§.
0
» Reemplazando en ec. (8), e ignorando términos en B2,

<Aj> =B ({cos ) — (cos b)) + r2p2 (1 — (cos bp) (cos b)) ~
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2.6. Energética y aceleracién - aceleracién de Fermi; espectro

| 2

>

Dado B « 1, el proceso de aceleracion en frentes de choque es mas eficiente que
por colisiones con nubes (moleculares).

Para AE = £E, la energia de la particula después de n colisiones es,
n
En = EO (1 + 5) :

El nimero de encuentros necesarios para alcanzar una energia E es,

n=1In(E/Ey)/In(1+&). (9)

Si la probabilidad de escapar la regién de aceleracidén después de cada encuentro
es pe, la probabilidad de seguir en la regién después de n colisiones es (1 — pe)".

El nimero de particulas que logran este niimero de encuentros es,

oo

N(=E)=No > (1—pe)™ = No(1—pe)"/pe. (10)

m=n
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2.6. Energética y aceleracién - aceleracién de Fermi; espectro

» Substituyendo,
No [ E\ ¥
N(= E)=°< ) :

pe \ Eo
con
k=—1In(1—pe)/In(l+&) = pe/E =~ (t/te) /S,

con t el tiempo que se mantiene la particula en la regidn, t. el tiempo tipico de

escape, ¢ la ganancia media de energia por colisién.
» El proceso de Fermi produce un espectro en ley de potencias:
- para un conjunto de nubes (& ~ 4B2/3) el indice espectral no esta bien definido;
- para un frente de choque,

4B 4(u1 — wo) _ Awp/c 3 4

§=73 3¢ ¢ T mjm—1_tw”

- Se atribuye Ak =~ 0.7 a la dependencia de la propagacién con la energia.
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2.6. Energética y aceleracién - limite de aceleracién
» Revirtiendo r = E/ZeB se puede definir,

Epnox = ZeBL,

la maxima energia alcanzable por una particula de carga Ze confinada a una
region de dimensiones L con un campo magnético B.
» Cuando el radio de giro excede L la particula escapa de la regién de aceleracién.
> SNR miden algunos pc, consistente con particulas aceleradas hasta PeV.

/1096\]\

k= —2,7W
Flujo Galacticos

k=-3.1
Emax = ZeBL ~ 10185 eV
Extragalacticos

GZK

Energia
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M. Nagano and A. A. Watson: Ultrahigh-energy cosmic rays

TABLE II. The types of surface arrays used to study ultrahigh-energy cosmic rays.

Number of Covered
Experiment Detectors Size detectors  area km® Notes
Volcano Ranch scintillator 33 m’ 19 8
muon detector (>220 MeV) 33 m? 19
SUGAR muon detector (>0.75 GeV) 2X6 m? 54 60
Haverah Park  water Cerenkov 34 m? 4 12
water Cerenkov 2.25~54m? 28
water Cerenkov 1m? 30 0.3 close to the
array center
Yakutsk scintillator 2~4 m? 58 18 up to 1995
muon detector (>1 GeV) 20 m? 5 10  from 1996
muon detector (>0.5 GeV) 192 m? 1
air Cerenkov phototube (1~3)x5" 45
AGASA scintillator 22 m? 111 100
muon detector (>0.5 GeV) 2.4~10m? 29 50
scintillator 1m? 159 1 1-km? array
muon detector (>1.0 GeV) 25 m? 9 1
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Nagano & Watson (2000).
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KILOMETERS

FIG. 8. The detector positions (dots) of the Volcano Ranch
array, showing the density map of the first event exceeding
10 ¢V. The number of particles obscrved by cach detector is
shown. The core is indicated by A. From Linsley, 1963a.
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2.7. Rayos césmicos ultra-energéticos - corte GZK

1022

T T T

» El umbral para el proceso ineldstico

=

N pt+~vy—p+m,

)

Q

8 o2t con fotones del CMB es de alrededor
de 5 x 10" eV.

320 Eev » Los rayos césmicos de mayor energia

observados tienen E ~ 3 x 1020¢V.

» La interaccién con fotones del CMB
limita la distancia a las fuentes a
~ 30 Mpc.

P Rayos cédsmicos de estas energias
tienen deflexiones pequenas por el
1019

100 10! 102 103 104 campo magnético Galactico.
Propagation Distance (Mpc)
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Cosmic ray fluxes above 10'® V. Data shown are from HiRes-I (11), HiRes-II (11), Auger surface detector
(SD) (8), Auger hybrid (9), and AGASA (10).
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FIG. 14. Comparison between the E3-scaled spectrum derived
in this work and the one derived at the Telescope Array.

Figura 21: Flujo de rayos césmicos > 108 eV medido por el observatorio Pierre Auger (2020).
Comparacién Pierre Auger (azul) y Telescope Array, en el hemisferio Norte (rojo).
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2.7. Rayos césmicos ultra-energéticos - distribucién

THE ASTROPHYSICAL JOURNAL, 935:170 (24pp), 2022 August 20

O(Epuger =41 EeV) - W =24°
750 Galactic

150° 120°

latitude
2

|
~
7]

S

longitude

-2 0
Li & Ma significance [o]
Figure 1. Local Li-Ma significance map at energies above 41 EeV and within
a top-hat search angle of ¥ = 24° in Galactic coordinates. The supergalactic
plane is shown as a gray line. The significance is not evaluated in windows
whose centers lie outside of the field of view of the Observatory, as indicated
by the white area.

Figura 23: Distribucién de rayos
césmicos con energia > 4 x 108 eV
observados por el observatorio Pierre
Auger (Abreu et al. 2022).
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2.7. Rayos césmicos ultra-energéticos - fuentes...
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Figure 10. Best-fit UHECR source models above 40 EeV with a top-hat smoothing radius of ¥ = 25° in Galactic coordinates. The supergalactic plane is shown as a
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gray line. Prominent sources in each of the catalogs are marked with gray circles.
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