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Tes$ consiglia$ (su cui si basano queste lezioni):

• Alessandro De Angelis, Mário João Mar3ns Pimenta - Introduc3on to Par3cle and 
Astropar3cle Physics (Springer 2015, Springer 2018)

• Maurizio Spurio – Par3cles and Astrophysics (Springer 2014)

• Maurizio Spurio – The Probes of Mul3messanger Astrophysics (Springer 2018)

• Claus Grupen - Astropar3cle Physics (Springer 2005, Springer 2020)



La natura degli acceleratori cosmici rappresenta
uno tra i maggiori problemi astrofisici irrisol3

I si3 gala$ci in cui i RC sono accelera3 sono streQamente correla3 con:

• la dinamica della formazione delle stelle massice
• l’evoluzione stellare
• le esplosioni delle SuperNovae

Lo studio dei RC aiuta a capire la formazione del nostro Sistema Solare.



I Raggi Cosmici e la nostra Galassia
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La scoperta dei Raggi Cosmici

All’inizio del XX secolo gli scienzia3 si
trovavano di fronte ad un problema che non
riuscivano a spiegare: sembrava che
nell’ambiente ci fosse molta più radiazione di
quella che poteva essere prodoQa dalla
radioaZvità naturale.

eleQroscopio

Nel 1910 padre Theodor Wulf portò un rivelatore per
contare il passaggio di par3celle cariche sulla cima della
Torre Eiffel, e scoprì che il conteggio di par3celle cariche
era maggiore di quanto avrebbe dovuto.
Se la radioaZvità viene dal suolo ci si aspeQa una
riduzione esponenziale e-h/λ. Wulf osserva un passaggio
da 6 ioni/cm3 al suolo a 3.5 ioni/cm3 alla sommità. Se
fossero raggi γ emessi dal suolo il conteggio dovrebbe
dimezzare a 80 m di quota.

http://www.lngs.infn.it/lngs_infn/contents/lngs_it/public/educational/physics/radioactivity/index.htm
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Nel 1912, Victor Hess caricò su un pallone
aerosta5co un disposi5vo per misurare le
par5celle cariche (5300 m asl).
Nel volo, si dimostrò come la radiazione
aumentava con l’al5tudine.

Questo significava che la radiazione
sconosciuta non aveva origine terrestre
(come la radioattività naturale) ma
proveniva dallo spazio esterno, da cui il
nome di Raggi Cosmici
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Dopo la scoperta di Hess furono portati a
termine vari esperimenti (con palloni aerostatici,
con palloni sonda, in aereo, nei laghi, in
montagna, nei ghiacciai) per capire l’origine e la
natura della radiazione. Durante una campagna
di voli in pallone negli anni 1913-1914, Werner
Kolhörster conferma i risultati di Hess;
raggiungendo la quota di 9300 metri,



East–west effect: higher
intensity from the west
compared to the east.

Successive misure (Clay -1928)
confermarono la natura
par5cellare dei RC infaG
l’intensità della radiazione
variava con la la%tudine (come
deve essere per par,celle
cariche so0o l’influenza del
campo magne,co terrestre)

Nel 1931 Bruno Rossi suggerì che se la carica
delle par5celle fosse stata posi5va allora esse
devono provenire preferenzialmente da ovest:
Effe3o Est-Ovest.
Fu confermato da Alvarez e Compton.

Per poter entrare nella
magnetosfera i protoni devono
avere:
• All’equatore : E>15GeV
• A 60° di la*tudine : E>0.5 GeV

A Robert Millikan (anni ‘20) si deve il nome di Raggi Cosmici ma riteneva che
fossero principalmente raggi gamma.

Arthur Compton contrariamente ipotizzò che i RC fossero particelle cariche.



Nel 1937 Pierre Auger identifica raggi cosmici
provenienti da due rivelatori distanti messi in
coincidenza temporale.
à Scoperta degli sciami atmosferici estesi à
ERC≈1015 eV!

Nel 1935 Baade e Zwicky suggeriscono che i Raggi Cosmici sono origina3 dalle esplosioni
dei SuperNovae.

SuperNova Remnants (SNR) are recognized as candidates for
the accelera3on of galac3c CRs. The main mo3va3on is the
rela3on between the loss in kine3c energy due to CRs escape
from the galac3c disk and the energy released by supernova
shock waves.

Only low-energy par$cles
(below few GeV)
are of solar origin.

Nel 1949 Erico Fermi suggerisce il meccanismo di accelerazione aQraverso il quale i RC
possono raggiungere tali energie.

SN 1572 or Tycho's Nova



Primary CRs are high-energy protons and nuclei (plus a minority electron
component) produced in astrophysical environments, filling the galac3c space and
arriving on Earth.

Secondary CRs are those par3cles produced in interac3ons of the primaries with
interstellar gas or with nuclei in the Earth’s atmosphere.
Nuclei such as lithium, beryllium, and boron (which are very rare end-products of stellar
nucleosynthesis) are secondary par:cles, as well as an:protons and positrons.

Extensive Air Shower (EAS) is an extensive cascade of ionized par3cles and
electromagne3c radia3on produced in the atmosphere when a primary cosmic ray
(i.e. one of extraterrestrial origin) enters the atmosphere.

Alcuni chiarimen% sulla differenza tra:

• Raggi Cosmici Primari
• Raggi Cosmici Secondari
• Sciami Estesi in Atmosfera

https://en.wikipedia.org/wiki/Particle_shower
https://en.wikipedia.org/wiki/Electromagnetic_radiation
https://en.wikipedia.org/wiki/Earth's_atmosphere
https://en.wikipedia.org/wiki/Cosmic_ray
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Il flusso di par3celle (isotropico) aQraverso una 
superfice sferica è:
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Il flusso differenziale aQraverso una superfice piana 
(rivelatore) da un emisfero è:

Il flusso integrale aQraverso una superfice piana 
(rivelatore) da un emisfero è:

flusso attraverso una superficie



Particle number density:    n = 4π
v
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⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

NB: Valida nel
caso Isotropico

Differential particle number density:   dn
dE
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⎥

Par6cle number density n [cm−3] 

RC con velocità vLa densità numerica di par%celle (par/cle
number density) n [cm−3] di Raggi Cosmici
che si muovono con un velocità v corrisponde al
numero di par3celle presen3 in un dato volume
ad un dato tempo.

E’ oQenuto integrando il flusso integrale sull’angolo solido e dividendo per la 
velocità
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Il flusso integrale F(>E)

corresponding to different energy 
thresholds gives:

Spettro energetico differenziale Φ(E) 
(particles/m2 sr s GeV) Spe=ro energe6co
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γ = α − 1 indice speQrale integrale

Lo speQro energe$co può essere descriQo da una legge di potenza:

α = indice speQrale differenziale

K = faQore di normalizzazione



The integral CR flux decreases by a factor ∼50 (i.e. 101.7) 
when the energy increases by an order of magnitude.

Nel range di energia tra ∼109 e ∼1015 eV a par3re dai
da3 sperimentali è possibile trovare i valori di K e di α:
K = 1.8 and α = 2.7

The CR flux decreases by a factor ∼100 (i.e. 102.1) when
the energy increases by an order of magnitude.

Al di sopra di ∼1015 eV l’indice speQrale dei raggi 
cosmici diventa : α ∼ 3.1

Al di sopra di ∼1018 eV lo speQro diventa nuovamente
piaQo α ∼ 2.7 questo nuovo punto di transizione
viene chiamata caviglia “the ankle”.

I RC sopra la caviglia sono di origine extra-galaQca (Science SeTembre 2017)



The differen1al CR flux Φ(E) as measured by many direct and indirect CR
experiments.
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Per evidenziare:

Mol7plicando in ordinata per E2.6 le stru:ure del ginocchio (knee) e della caviglia (ankle) risultano più
eviden7.

Inoltre risultano più eviden7 anche le differenze tra I vari esperimen7 dovu7 alle incertezze
sperimentali sull’energia di calibrazione.



The energy-per-nucleon is the
energy-per-nucleus, divided by the
number of nucleons.

• The energy-per-nucleus is measured
in [GeV],

• The energy-per-nucleon in
[GeV/nucleon] or [GeV/A]

The energy-per-nucleon can be
assessed only through direct
experiments, (both E and Z ∼ A/2 are
measured).

energia per nucleone GeV
A

⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥=

energia per nucleo GeV⎡⎣ ⎤⎦
numero di nucleoni

Energia per Nucleone
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Proprietà fisiche della Via La=ea

• Spessore ∼200–300 pc
• Raggio ∼15 kpc
(Il Sole si trova a ∼8.5 kpc dal centro)

Galac$c volume: VG = π (15 ⋅103)2 ⋅300⎡⎣ ⎤⎦⋅ (3⋅10
18)3 = 5 ⋅1066 cm3

Galac$c magne$c field discovered in 1949
(light from the stars has a high degree of
polariza3on).

The intensity of the galac>c magne>c field
depends on the distance from the galac>c
center. We assume approximately: B ≃ 4 μG



Γm dv
dt
=
q
c
v×B

Forza di Lorentz esercitata da un campo magne3co B su di una par3cella con 
• carica q
• massa m
• velocità c

Integrando:

Il raggio dell’orbita r è deQo “raggio ciclotrone” o Raggio di Larmor rL:

v = r× qB
Γmc

Frequenza angolare :

ωL =
qB
Γmc

  

rL =
v
ωL

=
v Γmc
qB

=
pc
ZeB

≈
E
ZeB

L’effetto del campo magnetico B sulla particella dipende dal rapporto tra momento e carica 
elettrica. Definiamo la Rigidità R come: 

R ≈ E
Ze

=
1.6 ⋅10−12 (eV / erg)E(erg)

4.8 ⋅10−12 (statC)
=
1
300

E V[ ]

con Γ≡
1

1− v2 c2
=

E
mc2



Par0celle con energia E<1018 eV sono fortemente confinate all’interno del volume galaFco dal
campo magne0co galaFco.

Per la Galassia il Raggio di Larmor rL per i protoni è:

rL (E =10
12eV ) ≈1015cm = 3⋅10−4 pc

rL (E =10
15eV ) ≈1018cm = 0.3pc

rL (E =10
18eV ) ≈1021cm = 300pc

• Spessore ∼200–300 pc
• Raggio ∼15 kpc



InterStellar Ma6er (ISM)

Solo una piccola frazione dello spazio (∼4×10−23) è occupato da materia soQo forma di
stelle.

Il rimanente è riempito da:
- gas (≈ 99%) (molecole, atomi, ioni)
- polveri (≈ 1%) (par3celle solide soZli)

l’InterStellar MaQer rappresenta il 5–10% della massa totale della Galassia.

nISM ≈1 protone
cm3 =1.6 ⋅10−24 g

cm3
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Ricordando che la densità numerica delle par$celle nCR è: 

e

ponendo v=c  (essendo par3celle ultrarela3vis3che)

si oZene:

Introducendo i valori di K e α per valori di E0 ≈ 1 GeV si ha:

nCR ≈1⋅10
−10 cm−3

Densità Numerica e Densità di Energia dei RC



Calcoliamo ora la densità di energia (cine$ca) ρRC:

Integrando il flusso definito precedentemente come

si ha:

da cui si oZene il valore
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Cosmic Ray nCR ≈1⋅10
−10 cm−3 ρCR ≈1

eV
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Cosmic Microwave Background nγCMB ≈ 400 cm
−3 ργCMB ≈ 0.3

eV
cm3

⎡

⎣⎢
⎤

⎦⎥

Starlight nγvis ≈ 2 ⋅10
−2 cm−3 ργvis ≈ 4 ⋅10

−2 eV
cm3
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⎣⎢
⎤
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Interstellar Magnetic Field ρB ≈1
eV
cm3

⎡

⎣⎢
⎤

⎦⎥

Confronto con altri contribu3:

ρCR≈ 1 eV/cm3 rappresenta un valore di densità di energia importante
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Nel 1934 Baade and Zwicky ipo3zzarono che le Supernova
Remnants (SNR) fossero gli oggeZ galaZci responsabili delle
creazione e accelerazione dei RC con energie fino al ginocchio.

• Le sorgen3 di RC sono uniformemente distribuite nella Galassia

• i RC sono intrappola3 dai campi magne3ci della Galassia

Energia Totale = ρCR ⋅VGalaxy =1 eV
cm3

⋅5⋅1066 cm3 = 5⋅1066 eV = 8 ⋅1054 erg

Mo$vazione: equilibrio tra
• la perdita dei RC dovuta alla loro fuga dalla Galassia;

• l’energia fornita dalle onde d’urto delle SN.

Considerazioni energetiche sulle sorgenti dei RC

L’energia (cine$ca) totale dei RC è:
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INCREMENTO DEI RC
Ogni esplosione di SN contribuisce ad incrementare la densità dei RC
galaZci ρCR.
Se i RC fossero completamente confina3 nel volume galaZco il loro numero
dovrebbe incrementare col passare del tempo

DECREMENTO DEI RC
Un effeQo che induce un decremento della densità dei RC galaZci ρCR è
dato dalla fuga dei RC dalla Galassia i quali “scappano” con un tempo
caraQeris3co deQo escape >me (o confinement >me) τesc.

τ esc ≈10
7 y = 3⋅1014 s

Nota:
Come vedremo più avanG l’escape Gme τesc è misurato

• dal rapporto secondari/primari e anche
• con i radionuclidi.

L’escape 7me τesc
può essere calcolato in due diversi
modi che vedremo più avan3.
An3cipando i risulta3 il suo valore è
di:
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PCR ≈
ρCR ⋅VGalaxy

τ esc
=
8 ⋅1054

3⋅1014
= 3⋅1040 erg

s
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

Risulta pertanto che il Rate di Perdita di Energia (“energy loss rate”) PCR dovuto alla 
fuga dei RC dal volume galaZco è:

L’esplosione di una SuperNovae di 10 masse solari rilascia circa 1053 erg
• 99 % so>oforma di neutrini
• 1% come energia cine:ca delle par:celle che si espandono - shock wave)

Il tasso di esplosioni di SN in una galassia come la Via LaQea è di circa 3 ogni secolo:
supernova rate fSN ∼ 10−9 s−1

Se un processo fisico capace di accelerare par3celle cariche esiste esso trasferisce
energia da energia cine3ca dell’onda d’urto ai Raggi Cosmici con una efficienza η:

PSN ≈η ⋅ fSN ⋅10
51 =η ⋅1042 erg

s
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥
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Se si vuole che PCR = PSN, ossia non vi sia ne aumento ne decremento della densità
dei RC è sufficiente che η sia dell’ordine dell’ 1 %.

Questa condizione fa si che il modello delle
SN è energeticamente compatibile con le
osservazioni.

Un meccanismo in grado di trasferire
l’energia cinetica di una SN in RC con
efficienza di qualche % fu proposto da
Fermi nel 1949. Fermi Acceleration
Mechanism (detto anche diffusive
shock acceleration)

PCR = PSN ⇒ 3⋅1040 erg
s

⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥=η ⋅1042

erg
s

⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥ ⇒ η ≈1%



Rivelazione Dire8a dei Raggi Cosmici
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Direct Cosmic Rays Detec9on:

Le evidenze sperimentali indicano che la Galassia è cos3tuita da materia. Le an/-par/celle 
sono create come par3celle secondarie dalle interazione dei RC con il mezzo interstellare.

I rivelatori a bordo di satelli3 e palloni sono in
grado di iden3ficare i RC individualmente e
separare i diversi isotopi misurando
contemporaneamente Energia, Carica e Massa
(E,Z,A) tramite misure del tempo di volo (ToF) e/o
misure calorimetriche dE/dx, in cui l’energia
cine3ca è conver3ta in una cascata di par3celle
secondarie (SCIAME)

La composizione chimica dei RC può essere
accuratamente misurata aQraverso esperimen$ su
satelli$ e palloni (negligible residual atmospheric
depth)



Un RC interagendo con un nucleo produce una grande quantità di adroni secondari

Questi adroni secondari depositano energia attraverso ionizzazione/eccitazione nel mezzo
attraverso interazioni successive generando una cascata adronica.

I mesoni neutri (principalmente π0) decadono producendo γ che convertono in e+/e-.
Gli e+/e-creano γ per bremsstrahlung e via di seguito …...... generando una cascata
elettromagnetica.

Introduciamo i conceZ

Lunghezza di Interazione Adronica (o Nucleare): λ
e

Lunghezza di Radiazione (Ele3romagne%ca): X0

che ci saranno u3li
• sia ora per tecniche calorimetriche u3lizzate negli esperimen3 a bordo di satelli3 e

palloni
• sia per la traQazione degli sciami in atmosfera per la rivelazione di RC di più alta energia

(misure indireQe)

RC + air→ π ± , π 0 , k± , k 0 , p, n

Lunghezza di Interazione λ e Lunghezza di Radiazione X0
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λ =
1
n ⋅σ

cm⎡⎣ ⎤⎦

λI =
ρ
n ⋅σ

=
A ⋅mp

σ
g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

σ p−p = 45 mb⎡⎣ ⎤⎦

σ p−N =σ p−p ⋅ A
2
3

Atmosfera: A≈14.5 σ p−air =σ p−p ⋅ A
2
3 ≈ 45⋅14.5

2
3 ≈ 270mb

λI
p =

ρ
n ⋅σ

=
A ⋅mp

σ
≈
14.5⋅1.6 ⋅10−24

0.27 ⋅10−24
≈ 85 g

cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

Lunghezza di Interazione Adronica (o Nucleare): λ

è conveniente
inglobare la densità ρ

Lunghezza di Interazione dei 
protoni in atmosfera



L’Atmosfera in prima approssimazione può essere
considerata come un gas isotermico con T(h) = const.

(vertical) atmospheric depth:  Xν  =Xν
atm e

−
h
h0 g

cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥ Xν

atm =1030 g
cm2

h0 =
kT
Mg

≈ 8.4 km
⎛

⎝
⎜

⎞

⎠
⎟

For horizontal direc7ons, the
slant depth corresponds to
about X(θ = 90◦) = 36000 g cm−2.

≈ 10 metri di acqua

L’Atmosfera

h [km]

Xν h = 5km Xν  = 568 g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

h =10km Xν  = 313 g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

h = 40km Xν  = 9 g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥



Atmosfera: Ver3cal thickness = 1030 g/cm2

1030 g
cm2

85 g
cm2

≈12Numero di lunghezze di interazioni nell’atmosfera:

Per I nuclei di Ferro, essendo

si oZene:

quindi:

σFe ≈ π ⋅ r0
2 (AFe

2
3 + AAtm

2
3 )

σFe
σ p

=
π ⋅ r0

2 (AFe
2
3 + AAtm

2
3 )

π ⋅ r0
2AAtm

2
3

= 3.5

λI
Fe =

85
3.5

≈ 24 g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

Una conseguenza del modello adronico
a quark* e che la sezione d’urto per i
pioni secondari è σπ ≃ 2/3 σp
(*i pioni hanno 2 quarks mentre i protoni hanno 3 quarks)

Di conseguenza la lunghezza di
interazione dei pioni secondari in
atmosfera è:

λI
π =120 g

cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

Lunghezza di Interazione
dei ferri in atmosfera
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Lunghezza di Radiazione (Ele3romagne%ca): X0

In Atmosfera:

X 0
air = 37 g

cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

Numero di lunghezze di radiazione nell’atmosfera:
1030 g

cm2

37 g
cm2

≈ 28

−
dE
dX bremst

≈
E
X 0

Fornisce la probabilità affinché avvenga un

irraggiamento ed una formazione di coppie

Per gli ele4roni X0 è il cammino necessario affinché l’energia si 
riduce ad 1/e

Per i fotoni X0 è lo spessore entro cui la materializzazione e+/e-

ha probabilità P = 1-e-7/9 = 54%

3
1

187ln41 2

0 ZA
rN

X
eA ra

@

Materiale (g/cm2) (cm)

Aria 36.20 30050

Acqua 36.08 36.1

Piombo 6.37 0.56Lunghezza di Radiazione in
atmosfera
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Balloon Experiments
Scien3fic balloons are made of 20 μm thick polyethylene film with a diameter of about 140
m filled with helium gas and fly at al3tudes up to 42 km.
Payloads up to 3,600 kg aQached to a parachute. The flights are terminated by remotely firing an
explosive squib that separates the payload from the balloon.

In the early 1990s, successful long flights (1–2 weeks) around Antarctica.

From 2005 to 2010, the cosmic ray energetics and mass (CREAM)
payload flew six times, for a cumulative exposure of 162 days.

Major improvement was the use of superconduc7ng magnet spectrometers. 

• Balloon Experiment with a superconduc7ng Solenoid Spectrometer (BESS), 
• Cosmic An7Par7cle Ring-Imaging Cherenkov Experiment (CAPRICE),
• High-Energy An7ma:er Telescope (HEAT).

Pioneering calorimeters using emulsions for measurements of CRs above 2 TeV
(limited charge resolu0on and measured groups of nuclei with close electric charge) were:

• Japanese-American Collabora7ve Emulsion Experiment (JACEE),
• RUssian-Nippon JOint Balloon Experiment (RUNJOB).

The Transi7on Radia7on Array
for Cosmic Energe7c Radia7on
(TRACER) experiment extended
the flux measurements of heavy
nuclei to higher energies

(two layers of plasGc
scinGllators (2 × 2m2) which
measured the electric charge,
and a TRD).
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Satellite Experiments

The Payload for An3maQer MaQer Explora3on
and Light-nuclei Astrophysics (PAMELA) mainly
devoted to an3maQer studies.
launched in June 2006 from the Baikonur
cosmodrome in Kazakhstan.

The Alpha Magnetic Spectrometer (AMS) is
the largest particle physics detector ever
carried outside the atmosphere. It was
designed to operate as an external module
on the International Space Station (ISS).





Notevole somiglianza tra le abbondanze misurate
dei Raggi Cosmici e trovate nel Sistema Solare

Tu6 gli elemen8 della tavola periodica sono
presen0 sia nei Raggi Cosmici che nel Sistema
Solare

Abbondanze degli elemen1 nel
Sistema Solare (SS) e nei Raggi
Cosmici (CRs)

Possiamo concludere che la materia da cui
provengono i RC è la stessa del sistema solare e
questo comporta che plausibilmente questa
materia è stata originata dallo stesso meccanismo
che ha originato il Sole e i suoi pianeti.

I RC cos7tuiscono un campione
di materia extra-sistema solare e
con7ene elemen7
estremamente rari difficili da
osservare speRroscopicamente
dalle linee delle stelle.

Grazie ai RC è anche
possibile o:enere
importan7
informazioni
sull’evoluzione chimica
dell’Universo,



SIMILARITA’:
I due campioni (abbondanze nei RC e SS) mostrano una grossa similarità che nella
più parte dei casi è entro il 20%

DIFFERENZA:
Non di meno esiste una grande differenza tra I due campioni. Il più rilevante è la
sovrabbondanza di Li, Be, B nei RC rispeQo al SS.
Il rapporto delle abbondanze (Li + Be + B)/(C + N + O) nei RC rispeQo al SS è ∼105.

Solar System



Measurement of escape $me τesc

As the spalla0on cross-sec0on of the relevant nuclei is known at GeV energies, the
ra8o of secondary to primary cosmic rays are used to infer the average escape
8me τesc of CRs in the Galaxy.

In addiGon to stable isotopes, CRs contain long-lived radioacGve nuclides, mostly of secondary
origin. The observed abundances of these isotopes can be used for establishing various Gme
scales related to the origin of CRs. In parGcular, secondary isotopes which decay through β±

emission have been used as a second method to measure the escape Gme τesc .

Questa differenza è interpretata come dovuta alla propagazione dei Raggi Cosmici nella
Galassia :

• Carbonio, Azoto e Ossigeno (CNO) sono considera3 Raggi Cosmici Primari, che
sono prodoZ e accelera3 dalle sorgen3 astrofisiche.

• Li$o, Berillio e Boro (LiBeB) sono prodoZ come Raggi Cosmici Secondari dalla
frammentazione degli elemen3 CNO con il l’Interstellar Medium.

Lo 
tra:eremo 
più avan7

RC Primari + Interstellar Medium ⇒ RC Secondari



Rivelazione Indiretta dei Raggi Cosmici
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Par9cle Showers in the Atmosphere

• γ-rays - High energy primary γ-rays induce an almost pure EM cascade

• protons or nuclei - Cascades initiated by primary CR protons or 
nuclei have additional features.

Abbiamo visto che per energie superiori ai 1014-15eV il flusso dei
RC è ridoUo a circa 1 par8cella per m2 all’anno. Non è pertanto
possibile raccogliere sufficiente sta0s0ca con rivelatori
posiziona0 ad alta quota come faUo precedentemente.

Atmosfera come un calorimetro

Vedremo come è possibile sfruUare l’atmosfera come un calorimetro, e come, studiando gli sciami
genera0 in esse dall’interazione dei RC (EAS), sia possibile risalire alla natura e alle caraUeris0che dei RC
che li hanno prodoF.
Discuteremo ora degli EAS rimandando più avan0 le tecniche di rivelazione (e pertanto le metodologie
aUraverso le quali è possibile dallo studio degli EAS risalire alle caraUeris0che dei RC)



The Electromagne3c (EM) Cascade

The EM showers containing only e+e− and γ-rays and are initiated by
photons or electrons

EM showers are governed mainly by
(i) bremsstrahlung of electrons and positrons
(ii) pair production by photons. 

The radia$on length, X0, is defined as:

(a) the mean free path of a high-energy electron,
corresponding to the distance over which it
loses all but 1/e of its energy by
bremsstrahlung

(a) 7/9 of the mean free path for pair produc3on
by a high-energy photon. (The factor 7/9 arises from
QED arguments).

−
dE
dX bremstr

≈ −
dE
dX pair _ production

≈
E
X 0



The bremsstrahlung (dominant for E > Ec) and
the excita3on/ioniza3on energy loss (dominant
for E < Ec) are compe3ng processes in showers.

Ec
air = 86MeV

dE
dx

⎛

⎝
⎜

⎞

⎠
⎟
irraggiamento

dE
dx

⎛

⎝
⎜

⎞

⎠
⎟
ionizzazione

≈
E(MeV ) ⋅Z +1.2

700

Ec Energia cri3ca

Ec
Pb ≈

700
Z +1.2

=
700

82+1.2
≈ 8.31MeV

Considerando per l’aria un valore di  Z di circa 7 si ha:

Ex: Piombo



Heitler’s Model of EM Showers
(1944) model of the evolu3on
of electromagne3c cascades

SEMPLIFICAZIONE:
In this model cross sec:ons of the two processes
are assumed equal, independent of the energy
and addi:onal energy loss mechanisms are
ignored. The radia:on length X0 represents both
photon’s and electron’s mean free paths in the
ma>er, neglec:ng for the former the factor 7/9.−

dE
dX bremstr

≈ −
dE
dX pair _ production

≈
E
X 0

E(X ) = E0e
−
X
X0

X = x ⋅ρ g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

step : d = ln 2 ⋅ X 0
g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

E(X = d )
E0

= e
−
ln 2⋅X0
X0

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟
=
1
2

integrando



Sta3s3cally, at each step 
• electrons/positrons halve their energy via bremsstrahlung emission of a single photon
• photons produce an electron-positron pair each with half the energy of the photon

Therefore, at each step 
• the total number of par$cles increases by a factor of two
• the energy of each par3cle decreases by a factor of two

A�er k genera$ons
• the number of par3cles is Nk = 2k

• their individual energy is E0/2k

This development con3nues un3l at the step k∗ the individual energy drops below the
cri$cal energy Ec.

At k∗ the number of secondary par3cles reaches, therefore, a maximum (the so-called
shower maximum):

Nmax = 2
k* ≈

E0
EC

Esempio a 10 TeV photon reaching the top of the atmosphere produces in the
Heitler’s model ∼105 secondary parHcles at the shower maximum.

Nmax = 2
k* ≈

E0
EC

=
10TeV
86MeV

≈
1013 eV
108 eV

=105 k* = ln10
5

ln 2
≈16



The depth in the atmosphere (in g cm−2) where the maximum of the electromagnetic
cascade occurs is:

X γ
max = X1 + k

* ⋅d = X1 + k
* ⋅ ln 2 ⋅ X 0 = X1 + X 0 ⋅ ln

E0
EC

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟

where X1 is the atmospheric depth where the
cascade starts.

The posi3on of the shower maximum depends
logaritmically on the energy E0

X γ
max ∝ lnE0

2k
*

≈
E0
EC

⇒ ln 2k
*

≈ ln
E0
EC

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟ ⇒ k* ln 2 ≈ ln E0

EC

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟

X γ
max = X1 + X 0 ⋅ ln

E0
EC

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟



Monte Carlo simula$ons confirm the proper3es of Heitler’s model.

although
• the par3cle number at maximum is overes3mated by factors∼2–3.
• Heitler’s model Ne/Nγ=2, while Monte Carlo simula3ons give Ne/Nγ∼1/6.

During the bremsstrahlung process, mul>ple photons are emiLed 
and 
electrons lose energy through addi>onal channels.

Analytic Solutions Greisen in 1960 developed a compact and still often used
parameterization of the mean number of charged particles as a function of atmospheric
depth X for a γ -ray induced shower:

N γ
e (X ) =

0.31

ln E0
EC

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟

e
1−3
2
ln 3X
X+2Xmax

γ

⎛

⎝

⎜
⎜

⎞

⎠

⎟
⎟

⎛

⎝

⎜
⎜

⎞

⎠

⎟
⎟
X
X0

⎡

⎣

⎢
⎢

⎤

⎦

⎥
⎥

Greisen func8on (1960) introdoUa per sciami EM
Gaisser–Hillas func8on (1977) adaUata per sciami adronici

≈ 3 km
di quota

suolo≈ 15 km
di quota



Showers Ini3ated by Protons and Nuclei

CRs are mainly protons and heavier nuclei, which ini3ate a hadronic shower by interac3ng
with atmospheric nuclei a�er traversing on average one interac3on length λI .

π 0 τ=8.4⋅10−17 s⎯ →⎯⎯⎯ γ +γ

π + τ=2.6⋅10−8 s⎯ →⎯⎯⎯ µ+ +νµ

π − τ=2.6⋅10−8 s⎯ →⎯⎯⎯ µ− +νµ

π 0decay lenght : d '
π 0
= Γ⋅τ ⋅c = Γ⋅2.5⋅10−6cm

π±decay lenght : d '
π ±
= Γ⋅τ ⋅c = Γ⋅780 cm

p+ air→ π ± , π 0 , k± , k 0 , p, n
Nuclei + air→ π ± , π 0 , k± , k 0 , p, n



Once produced π± can either interact or decay with air nuclei.
Whether decay or interac3on dominates depends upon which of the two, dπ± or λI

π , is
smaller.

• high-energy π± prevalently interact (because the rela3vis3c Lorentz factor Γ is high),

• low-energy π± decay.

At high al3tudes, pions are more likely to decay than at low al3tudes, where the
atmosphere is denser.

π± interaction lenght : λI
π =120 g

cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

π± decay lenght : d
π ±
= d '

π ±
⋅ρ = Γ⋅780 ⋅ρ g

cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

The role of the two processes is also
complicated by the fact that the
interaction probability depends on
the material density, which in the
atmosphere depends in turn on the
height h (altitude).

Compe$$on between interac$on & decay



In a first-order model we assume that π± always
interact if their energy is above a certain threshold
energy Edec

π and decay if the energy is below Edec
π.

E(π ± ) > Edec
π always interact

E(π ± ) < Edec
π always decay

imponendo: 

Γ⋅780 ⋅10−3 g
cm−2

⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥≡120

g
cm−2

⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥ ⇒ Γ≡

120
780 ⋅10−3

=154

⇒ Edec
π =mπ ⋅ Γ=140MeV ⋅154 ≈ 20GeV

Edec
π ≈ 20GeV

e supponendo ρ=10-3 g cm-3

d
π ±
≡ λI

π



Eh =
2
3
⎛

⎝
⎜
⎞

⎠
⎟

k

E0

EEM = E0 − Eh

In each hadronic interac3on, 2/3 of the
ini3al energy is transferred to the hadronic
component.

A�er k genera3ons the energies of the
hadronic (Eh) and eleQromagne3c (EEM)
components are given by:

µ±



The Muon Component in a 
Proton-Ini/ated Cascade

The dependence of the number of 
muons in the cascade on E0 is:

Nµ
p =

E0
Edec
π

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟

β

β =
ln nch
ln nh

=
ln 2Nπ

ln 3Nπ

≈ 0.85 ( per Nπ = 5)

• nchè il numero dei pioni carichi
• nh è il numero dei pioni totali

The number of muons produced in an air shower increases almost linearly with the
proton energy E0, as Nμ

p ∝ E0
β with β ∼ 0.85.

nch =10

Tiene conto della molteplicità
Solo una piccola frazione dell’energia a disposizione viene trasformata in energia di massa delle
par7celle prodo:e. La maggior parte rimane so:o forma di energia cine7ca.
Per esempio a √s=100 GeV la molteplicità media dei pioni carichi è dell’ordine della decina mentre l’energia a disposizione
permeHerebbe la produzione di alcune cenJnaia

Esempio: per E0=1015 eV si ha: Nµ
p =

E0
Edec
π

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟

β

≈
1015eV
20GeV

⎛

⎝
⎜

⎞

⎠
⎟

0.85

≈105 muoni



Depth of the Shower Maximum for a Proton Shower

The atmospheric depth at which the electromagne3c component of a proton-induced 
shower reaches its maximum is denoted as Xmax

p.

For a primary proton the first interac3on occurs on average at an atmospheric depth X1 =λI

Xmax
p ≈ λI + X 0 ⋅ ln

E0
2nhEc

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟

The difference between the posi3on of the maximum in the atmosphere for a proton or 
a γ -ray ini3ated shower of the same energy E0. 

Xmax
p ≈ λI + X 0 ⋅ ln

E0
Ec

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟− ln 2nh( )

⎡

⎣
⎢
⎢

⎤

⎦
⎥
⎥
≈ 2.5X 0 + Xmax

γ −
X 0
2

⎛

⎝
⎜

⎞

⎠
⎟−3.4X 0

ln 2nh( ) ≈ 3.4 con nh =
3
2
nch =

3
2
10 =15λI

p ≈ 85 g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

X 0
air = 37 g

cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

λI ≈ 2.5X 0



Numerically

corresponding to about 50 g cm−2 in atmosphere.

The maximum of the EM shower induced by a proton occurs higher in the
atmosphere than that induced by a photon of the same energy E0.

Xmax
γ − Xmax

p ≈1.4X 0

depend on energy

1.4X 0 ≈1.4 ⋅37
g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥ ≈ 50

g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

Top Atmosfera

Suolo

I fotoni a parità di energia
penetrano di più dei protoni

Xmax
γ − X p

max



Showers Induced by Nuclei: 

The Superposi?on Model

Per estendere l’approccio u3lizzato per caraQerizzare gli EAS inizia3 dai protoni
al caso di EAS inizia3 da nuclei u3lizziamo il superposi$on model.

The superposi$on model assumes that 
a nucleus with atomic mass number A and energy E0

is equivalent to 
A individual single nucleons, each having an energy E0/A, 

and ac$ng independently.

The resul3ng EAS is treated as the sum of A individual proton induced showers,
all star3ng at the same point.

The corresponding shower features are obtained by replacing E0 → E0/A in
the expressions derived for proton showers and summing A such showers.

esempio : 1Fe da1020eV ⇔ 56 p da 10
20eV
56

≈1.8 ⋅1018eV



Depth of the Shower Maximum for a Nucleon Shower

To evaluate the average depth of the shower maximum from a nucleus of mass A we
use Xmax

p assuming that the shower is originated from a nucleon in the nucleus with
energy E0/A.
Thus, replacing

from which we obtain: 

Xmax
A ≈ λI

A + X 0 ⋅ ln

E0
A

2nhEc

⎛

⎝

⎜
⎜
⎜⎜

⎞

⎠

⎟
⎟
⎟⎟

E0 →
E0
A

and λI → λI
A

Xmax
A ≈ λI

A + X 0 ⋅ ln
E0
2nhEc

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟− X 0 ln A ≈ Xmax

p − X 0 ln A Xmax
p − Xmax

A ≈ X 0 ln A



Air shower ini3ated by a He, O and Fe nucleus of the same total energy reaches its
maximum X0 ln(A) = 37 ln(4) ≈ 50 g/cm2, X0 ln(A) = 37 ln(16) ≈ 100 g/cm2 and X0 ln(A) = 37
ln(56) ≈ 150 g/cm2 earlier than that ini3ated by a p with the same energy.

Simula*on of the longitudinal profile produced with the CORSIKA code
for 50 proton- induced (red) and 50 iron-induced (blue) showers.
The same total energy of 1019 eV is assumed. Shower-to-shower
fluctua*ons on Nemax and Xmax are evident.

Oltre alla diversa penetrazione (Xmax) in atmosfera dei nuclei rispeQo ai protoni, vi è 
differenza anche nella (ΔXmax) dovuta alla maggiore sta3s3ca.

Fe
p



Sebbene

…… Nμ
A increases slowly as func>on of the mass A of the primary par>cle as ∝ A0.15.

ma ricordando che

..... At high al>tudes, pions are more likely to decay than at low al>tudes, where the
atmosphere is denser.

A parità di energia i Ferri produrranno più muoni dei protoni in quanto interagendo più
in alto in atmosfera i pioni avranno più tempo per decadere.

Nµ
A ≈ A× E0 A

Edec
π

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟

β

= A1−β ⋅Nµ
p

The important feature is that Nμ
A increases slowly as func3on of the mass A of the

primary par3cle as ∝ A0.15.

replacing E0 → E0/A

The Muon Component in a 
nucleon-Ini/ated Cascade
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http://homepages.ulb.ac.be/~khanson/particl

e-astro
physics/w11/PA3.pdf

Diffusione dei Raggi Cosmici nella Galassia
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Lo spettro osservato dei RC dipende da due processi base:
1. L’accelerazione nelle sorgenti astrofisiche
2. La propagazione nell’ISM della nostra Galassia

Il “galac$c diffusion model”  spiega le osservazione in termini di:
• speQro energe3co
• composizione
• isotropia dei RC

Le informazioni sulla propagazione dei RC nella Galassia sono oQenute dalla misura
delle abbondanze degli elemen/ leggeri (Li Be B) che, come abbiamo visto, sono
prodoZ come RC secondari dalle interazioni di nuclei primari più pesan3 con l’ISM
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è Abbiamo visto come il bulk dei RC è
ritenuto essere accelerato dalle SNR galaZche

è Abbiamo visto che esiste una grossa
differenza tra le abbondanze di (Li Be B) nei
Raggi Cosmici (CR) rispeQo a quella misurata
nel Sistema Solare (SS)

Indichiamo con R il rapporto tra gli elemen3
Leggeri (Li Be B) e gli elemen3 Medi (C N O)

e indichiamo con:
L=(Li Be B) (Ligth)
M=(CNO) (Medium)

dalla tabella si evince:

R = Li Be B
C N 0

RCR ≈ 0.25

RCR =
Li∑
Mi∑

=
130+76+ 202
720+180+655

≈ 0.25

RSS =
Li∑
Mi∑

≈10−5

RSS ≈10
−5
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Gli elemen3 leggeri L sono crea3 aQraverso processi di spallazione (o processi di
frammentazione) dall’interazione degli elemen3 medi M con il Mezzo InterStellare ISM

La produzione dei secondari, distribui3 nell’intera Galassia, dipende:
o dalla sezione d’urto nucleare
o dalla densità media dell’ISM ρISM (g cm-2)
o dalla distanza x (cm) percorsa tra la produzione e l’uscita dalla galassia dei primari

Definiamo “path length” (o grammage) la quan3tà ξ:

Il problema consiste nel trovare il valore di
che riproduce il rapporto osservato
questo valore corrisponde al valore medio di ISM aQraversato dai RC prima di sfuggire dalla
Galassia. In prima approssimazione consideriamo ossia indipendente
dall’energia.

ξ = ρISM ⋅ x = ρISM ⋅c ⋅τ
g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

ξ = ξesc escape length( )
RCR ≈ 0.25

ξesc = costante
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I processi di spallazione in cui gli elemen3 M producono gli elemen3 L interagendo sui 
protoni  che cos3tuiscono il mezzo interstellare ISM sono misurabili agli acceleratori:

formalmente uguale a:
p+ X →Y + anything

X + p→Y + anything

Per semplicità assumiamo
che la sezione d’urto non
dipenda dall’energia

Noi siamo interessati ai processi in
cui
X sono gli elementi medi M (CNO)
e
Y gli elementi leggeri L (Li Be B).

Nella tabella sono riportati le
sezioni d’urto di frammentazione.
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Facendo il rapporto tra la somma delle sezioni d’urto di frammentazione e la somma delle
tre sezioni d’urto totale si oZene la probabilità che un elemento medio M si
frammen3 in un elemento leggero L.

PML

PML =
σ i
frammentazione∑
σ i
totale∑

= 0.28

Quindi durante la propagazione si ha:

NM + p→ NL + anything con PLM = 0.28

Calcoliamo ora λM e λL

• Per i nuclei medi M la massa atomica è AM≈14
• Per i nuclei leggeri L la massa atomica è AL≈8.5
Introducendo ques3 valori di masse atomiche e
tenendo conto che i nuclei bersaglio sono
protoni si oQengono i valori per le sezioni d’urto
e i liberi cammini medi:

σM ≈ 280mb ⇒ λM ≈ 6.0 g
cm2

σ L ≈ 200mb ⇒ λL ≈ 8.4
g
cm2

σ =σ p−p ⋅ A
2
3 ≈ 45⋅ A

2
3 mb⎡⎣ ⎤⎦

λ =
A ⋅mp

σ
=
1⋅mp

σ
g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥
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Per determinare il valore di ξesc che riproduce il valore del rapporto osservato tra (Li
Be B) e (C N O) dobbiamo impostare un sistema di equazioni differenziali per il
numero di M ed L in funzione di ξ.

L’equazione che descrive la riduzione degli elemen3 medi M in funzione del path
length ξ è:

L’equazione che descrive la produzione degli elemen3 leggeri L in funzione del path
length ξ è: (questo con0ene sia un termine posi0vo di sorgente e uno nega0vo di aUenuazione)

Il termine di sorgente cresce con la probabilità PML.

d
dξ
NM (ξ ) = −

NM (ξ )
λM

d
dξ
NL (ξ ) =

PML
λM

NM (ξ )−
NL (ξ )
λL
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Le condizioni al contorno sono:
NL (ξ = 0) = 0

NM (ξ = 0) = NM
0

⎧
⎨
⎪

⎩⎪

Rappresenta il rate di produzione dei
nuclei M delle sorgen* astrofisiche
Si traTa di un parametro “dummy”
che sparirà in quanto siamo
interessa* solo al rapporto tra L ed M

Risolvendo il sistema di equazioni si oZene: NM (ξ ) = NM
0 e

−
ξ
λM

NL (ξ ) =
PML
λM

⋅NM
0 ⋅

λMλL
λL −λM

⋅ (e
−
ξ
λL − e

−
ξ
λM )

NL (ξ )
NM (ξ )

= 0.25

Il valore misurato del rapporto L/M pari 
a 0.25 comporta una valore di ξesc pari a 
5 g/cm2.

ξesc = ρISM ⋅ xesc ≈ 5
g
cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

ξesc è chiamata “average escape
length” dei RC dalla Galassia
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Siccome conosciamo il valore della densità dell’ISM ρISM (1 protone/cm3) possiamo
ricavare di xesc.

quindi otteniamo:

essendo questo valore molto maggiore delle dimensioni della Galassia tale risultato
può avere senso solo se la propagazione dei RC nella Galassia assomiglia ad un
“Random Walk”.

Inoltre dimostra che i processi di accelerazione e di propagazione posso essere trattati separatamente.

xesc =
ξesc
ρISM

=
5 g
cm2

1.6 ⋅10−24 g
cm3

=1025cm = 3Mpc

Misura dell’Escape $me τesc:

Partendo da xesc e sapendo la velocità di propagazione dei RC, ossia quella della luce c
(par3celle ultrarela3vis3che) possiamo trovare l’escape $me τesc che rappresenta il
tempo medio di permanenza dei RC all’interno della Galassia (confinamento) prima di
uscire dalla stessa.

τ esc =
xesc
c
=
1025cm

3⋅1010 cm
s

= 3⋅1014 s =107 anni
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Misura dell’ escape time τesc con i nuclei radioattivi

Abbiamo visto come la misura del rapporto secondari/primari permeQe di trovare il
valore dell’escape 3me τesc basandosi sull’ assunzione del valore dell’Interstellar
Medium ρISM.

L’ escape $me τesc può essere misurato anche u3lizzando I nuclei radioaSvi
oQenendo in questo modo una misura indipendentemente dalla s3ma
dell’Interstellar Medium ρISM.

Tra i nuclei radioaZvi, il più u3lizzato è il 10Be che ha
un tempo di decadimento di 1.51.106 anni
confrontabile con l’escape $me τesc

In analogia con quanto
viene svolto per la
datazione di reper>
archeologici con 14C



Le misure sono state effettuate a bordo di satelliti IMP-
7/8, ISEE-3, Voyager, Ulysses, CRIS

Partendo dalle misure delle sezioni d’urto di
produzione dei nuclei di Be dalla
frammentazione dei nuclei medi (CNO)

è possibile prevedere i seguen$ rappor$:

Invece, i valori misura$ da IMP-7/8 sono:

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

7Be : 9Be : 10Be = 329 :177 :15 (misurati)

Il valore misurato del 10Be largamente soppresso rispeQo al 7Be (stabile) è spiegabile solo
ammeQendo che esso decada dopo essere stato prodoQo.

à Ciò permeQe di misurare l’escape 3me dei RC

9.7
4.3
2.3

CNO+ p frammentazione⎯ →⎯⎯⎯⎯ Be



Indichiamo con τ10 il tempo di dimezzamento del 10Be , possiamo scrivere:

con

Alla produzione si ha:
(dipende solo dalle sezioni 
d’urto di frammentazione)

Quindi dopo un tempo t* dalla produzione utilizzando 
il rapporto misurato

si ottiene

N 10 (t) = N10
0 e

−
t
τ10 N 7 (t) = N7

0

τ10 =
1.51⋅106 anni

ln 2
≈ 2.2 ⋅106 anni

rmeasured =
N10
0

N7
0
e
−
t*
τ10 ⇒

t *
τ10

= −ln
N7
0

N10
0
⋅ rmeasured

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟ ≈ −ln 4 ⋅0.045( ) =1.715

N10
0

N7
0
=
2.3
9.7

≈ 0.25

𝑟%&'()*&+ = ,-./0 = 0.045



Grazie alla determinazione dell’escape $me τesc con la misura dei radionuclidi è
possibile s3mare (corroborare) il valore dell’ dell’Interstellar Medium ρISM.

CRIS (Cosmic Ray Isotope Spectrometer) partendo dal valore di τesc = 15.0±1.6 . 106 anni
ha s3mato il valore della densità del numero di idrogeno:

che corrisponde ad un valore di

da confrontare con il valore di 5 g cm-2 u3lizzato precedentemente!

pertanto il tempo di propagazione dei raggi 
cosmici nella Galassia è pari a:

Misure più recen3 s3mano l’escape 3me pari a:

in accordo con quanto trovato precedentemente!

t*=1.715⋅τ10 ≈ 4 ⋅10
6 anni

t*=17
−8
+24 ⋅106 anni

nISM
CRIS =

ρISM
1.6 ⋅10−24 g

= 0.34±0.04 H atom
cm3

⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

ξ ISM
CRIS = 7.6 g

cm2
⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥



Energy-Dependence of the Escape Time τesc

Sino ad ora abbiamo assunto che l’ escape $me τesc non dipende dall’energia.

La dipendenza dall’energia dell’escape $me può essere dedoQa dalla misura del
rapporto secondari/primari dei nuclei stabili.

Si u3lizza il rapporto B/C in quanto
• il B è completamente secondario e
• la sezione d’urto di produzione è meglio conosciuta di quelle del Li e del Be.

Boron
Carbon

Rapporto B/C in
funzione dell’energia
misurato da diversi
esperimen3

Grazie alla misura dell’energia è possibile misurare il rapporto B/C per diversi bin di energia



Escludiamo la parte più bassa
dell’energia in cui il rapporto B/C
cresce con l’energia in quanto le
sezioni d’urto dipendono dalle
relative velocità dei nuclei.

X

Ad energie più elevate le sezioni d’urto di frammentazione nucleare sono quasi costan3.
Ciò significa che la decrescita del rapporto B/C non può che essere dovuta ad un differente
path length ξ per nuclei con diversa energia.

ξesc = ξ0
R
R0

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟

−δ

Assumiamo empiricamente che il path length ξ
dipende dalla rigidità R e decresce col crescere
della rigidità:

dove δ, ξ0, R0 sono parametri da derivare
sperimentalmente.

La Rigidità R è definita come:

R ≈ E
Ze

=
E eV⎡⎣ ⎤⎦
300

Volt⎡⎣ ⎤⎦

σ =σ (E)

σ ≈ costante



Sperimentalmente si trovano i seguen3 valori:

Sapendo che la relazione tra l’average escape length ξesc e l’escape $me τesc è:

possiamo riscrive

δ = 0.6 ξ0 =11.8
g
cm2

R0 = 5
GV
c

τ esc =
ξesc
c ⋅ρISM

τ esc = τ0
R
R 0

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟

−0.6

= τ0
E
E 0

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟

−0.6

τ esc E( )∝ E−0.6



Vogliamo ora ricavare l’indice speQrale dei RC nelle vicinanze delle sorgen3 che li
hanno accelera3 sapendo che qui sulla Terra osserviamo un indice pari a -2.7.

Per descrivere il percorso dei RC nella Galassia si u3lizza un’equazione deQa
“diffusion equa7on”.

Per semplicità consideriamo solo i protoni e nuclei stabili che indicheremo con NP in
uno stato stazionario dNp/dt=0, trascurando i processi di frammentazione (Pij=0).
SoQo queste condizioni possiamo scrivere:

τ =
λ
c

  Qp (E)
1

cm3 GeV s

⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

se NP
1

cm3 GeV

⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

QP(E) è il termine di
sorgente e rappresenta
il rate di iniezione di
particelle per unità di
volume

λ è la lunghezza di interazione dei protoni e dei nuclei con l’ISM.
Per i protoni cosmici λI≈40 g cm-2 (essendo A=AISM=1 e σ=σpp≈45 mb)

Spe=ro energe6co dei RC alle sorgen6

λI =
ρ
nσ

=
Amp

σ

ParJcelle
inieHate
dalle
sorgenJ
nella
Galassia

Particelle che
scappano dalla
Galassia

ParJcelle che
interagiscono
con l’ISM della
Galassia

Qp (E)−
Np (E)
τ esc (E)

−
Np ⋅c
λ

= 0



Per oQenere l’ intensità φ(E) dei RC occorre mol3plicare NP per c/4π.

 c
4π
NP ≡  Φ(E) 1

cm2 GeV s sr

⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

 NP (E) ≡  
Qp (E) ⋅τ esc (E)

1+ cτ esc (E)
λI

La soluzione è:
cτ esc (E)
λI

=
ξesc (E)
λI

≈
5 g cm−2

40 g cm−2
≈ 0.1

può essere trascurato

τ esc = τ0
E
E 0

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟

−0.6

 Φ(E)∝Qp (E) ⋅E−0.6

φ(E) rappresenta lo speQro dei RC osservato a Terra:  Φ(E)∝⋅E−2.7

Sos3tuendo φ(E) con NP(E) e sapendo che

Si oZene: 

 NP (E) ≡  Qp (E) ⋅τ esc (E)quindi:



Pertanto:  Qp (E) = Φ(E)
E−0.6

∝ E−2.7 ⋅E0.6 = E−2.1

Il termine di sorgente QP(E) presenta pertanto un indice speQrale pari a ≈ -2
Occorre che i modelli di produzione ed accelerazione abbiano tale indice
speQrale

DeQo in altri termini; dopo le correzioni dell’indice speQrale α misurato dovuto
alla propagazione nella Galassia, la dipendenza energe3ca vicino alle sorgen3
deve essere E-αs con αS≈2. Ciò è vero sia per i protoni che per i nuclei (e anche
per gli eleQroni)



Meccanismi di accelerazione e 
sorgen< gala=che di RC



I Raggi Cosmici sono particelle le cui energie sono tipicamente
molto maggiori delle “thermal energies” tipiche degli ambienti
astrofisici.
Col termine “nonthermal emission” si intendono emissioni
continue che non possono essere originate da radiazioni di corpo
nero o thermal bremsstrahlung

Fermi ipo3zzò che le onde d’urto “shock waves” che si
espandono da una SN possono dare luogo ad una
accelerazione (del primo ordine) chiamata anche diffusive
accelera$on in cui l’energia guadagnata dai RC è proporzionale
a β.

La par3cella si muova lungo l’asse +x con energia E, lo shock si muova in direzione opposta
–x con una velocità β<<1. In questa situazione la par3cella è riflessa all’indietro e
guadagna una energia pari a:

La par3cella è in qualche modo riflessa indietro, sia da nubi magne$che che da outer
shock shell che si muovono con velocità più basse dell‘inner shell.

 ΔE
E

≈ β

In un primo lavoro Fermi
aveva ipo7zzato un
meccanismo di accelerazione
proporzionale a β2 (de:o del
secondo ordine) del tu:o
inefficiente.



Ad ogni ciclo la particella guadagna una frazione di energia α.
Quindi dopo n cicli la particella avrà un’energia

Ad ogni ciclo c’è una probabilità P che la particella non scappi. (Supponiamo per semplicità
che P non dipenda dall’energia). Tipicamente P=0.95
La frazione di particelle rimasta dopo n cicli è:

passando ai logaritmi da entrambe le parti ed inserendo n:

E = E0 (1+α)
n ⇒ n =

ln E
E0

⎛

⎝
⎜

⎞

⎠
⎟

ln(1+α)

N
N0

= Pn

ln N
N0

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟= n ln P =

ln E E0( )
ln(1+α)

ln P



ln N
N0

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟= s ln

E
E0

⎛

⎝
⎜⎜

⎞

⎠
⎟⎟ con s = ln P

ln(1+α)

si trova una legge di potenza 3pica dell’accelerazione di Fermi:

dN (E)
dE

∝ sEs−1∝ E−γ con γ =1− s

Il meccanismo di accelerazione di Fermi del I° ordine è un processo molto efficiente
nell’accelerare par3celle se si considerano regioni dove esistono turbolenze su piccola
scala; per esempio nelle shell di giovani SuperNovae Remanents.

Siccome questo meccanismo è associato all’accelerazione di par3celle in “strong shock
waves” spesso è denominato “diffusive shock accelera/on ”.

Il punto forte di questo meccanismo è che esso accelera par9celle
con “power-law energy spectrum” con indice spe=rale ≈2!

Passando al flusso differenziale oQeniamo:

lnN ∝ s lnE ⇒ lnN ∝ lnEs ⇒ N (> E)∝ Es



Le SN di tipo II (core collapse) risultano dal collasso di stelle massive con una massa
superiore a 8 masse solari.

Abbiano già visto che l’energia rilasciata da un’esplosione di SN è data dall’energia di
legame gravitazionale rilasciata e corrisponde a circa 2.1053 erg. Di questa solo l’1% è
trasferita come energia cinetica al materiale espulso che forma l’onda d’urto “shock wave”.

Indichiamo con K l’energia media emessa come energia cine$ca.

Consideriamo una SN di 10 Masse Solari (ossia M=10MSolari=2.1034 g), la sua energia cine3ca
corrisponde a K≈2.1051 erg

La velocita della massa espulsa U (lo “shock wave”) è:

U ≈
2K
M

=
2 ⋅2 ⋅1051 erg
2 ⋅1034 g

≈ 5⋅108 cm
s

corrispondente a circa 2% delle
velocità della luce. Non è una velocità
rela3vis3ca, ma comunque molto
maggiore della velocita dell’ISM.

Esplosioni di Supernovae e Accelerazione dei RC



• Il fronte dello shock espande con velocità U con simmetria sferica attraverso
l’Interstellar Matter (ISM) che come sappiamo ha una densità ρISM ∼ 1 proton
cm−3≃ 1.6 .10−24 g cm−3.

• Durante l’espansione lo shock raccoglie la materia interstellare.
• Lo shock diventerà inefficiente quando ρSN ≃ ρISM. Il raggio entro il quale lo shock

wave è in grado di accelerare le particelle può essere ottenuto dalla condizione:

quindi risolvendo rispetto e RSN ed introducendo i valori numerici abbiamo:

Il corrispondente tempo sarà:

ρSN =
10MSolari

(4 / 3)πRSN
3
= ρISM

RSN =1.4 ⋅10
19 cm ≈ 5 pc

TSN =
RSN
U

=
1.4 ⋅1019 cm
3⋅108 cm / s

≈ 3⋅1010 s ≈1000 anni

Tycho Brahe 

SNR 1572

La scala dei tempi delle SN (103 anni) è piccolo se confrontato col la scala dei tempi di fuga dalla 
Galassia dei RC (107 anni). I Raggi Cosmici che rileviamo sono il risultato di 104 SN.



Massima energia raggiungibile nelle SNR

Ci chiediamo ora fino a quali energie è possibile accelerare particelle tramite il
“diffusive shock mechanism” in un’esplosione di SuperNovae.

La massima energia che una particella può raggiungere è:

introducendo i valori numerici

e = 4.8.10-10 e.s.u.
B ≈ 4.10-6 Gauss
U/c ≈ 2.10-2

RSN = 1.4.1019 cm

e convertendo in eV si ha:

Il “diffusive shock mechanism” in un’esplosione di SuperNovae è in grado spingere i
protoni sino ad energie di qualche centinaio di TeV (≈1014 eV) ossia all’inizio del
Ginocchio.

Emax ≅
Ze B RSN U

c

Emax ≅ 300 ⋅Z TeV

electron charge=
4.8x10-10 esu=1.6x10-19C



Emax dipende linearmente dalla
carica della par3celle.
à Ciò significa che i nuclei pesan3
sono accelera3 maggiormente dei
protoni.

In questo modello il Ginocchio è
spiegato come una struQura
formata dalla diversa energia
massima che i differen3 nuclidi
possono raggiungere con la loro
carica Z.

Emax = Emax (Z )

Il “diffusive shock mechanism” spiega in modo naturale la presenza del Ginocchio 
osservato intorno a qualche 1015 eV



RC Galattici sopra il Ginocchio

Si è deQo che i RC di origine
ExtraGalaZca dovrebbe fare la loro
comparsa nello speQro osservato a
par3re da qualche 1018 eV
corrispondente alla regione della
Caviglia.

Occorre pertanto spiegare la presenza di RC di
origine GalaZca sopra il Ginocchio sino ad energie
di circa 1018 eV.



Iniziamo con le considerazioni energe3che necessarie per dare ragione dello speQro
osservato nella regione compresa tra il ginocchio e la caviglia.

Rifacciamo quindi ciò che abbiamo faQo in precedenza per trovare il Rate di Perdita di
Energia (“Energy Loss Rate”) PCR per i RC soQo il Ginocchio che risultava essere
PCR≈3.1040 erg/s.

P(> E0 ) =
ρCR(> E0 ) ⋅VGalaxy

τ esc (> E0 )
erg
s

⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

• La stima di ρCR(>E0) è ottenuto attraverso misure indirette integrando lo
spettro a partire da 1016 eV.

• Il valore dell’escape time τesc(>E0) è invece più difficile da stimare; avendo solo
misure indirette. Non è possibile fare una semplice estrapolazione dalla legge
E-0.6 trovata in precedenza. Misure accurate danno un valore di τesc(E) per E>5
PeV pari a:

considerazioni energe1che spe=ro tra il ginocchio e la caviglia

τ esc (E) ≈ 0.8 ⋅10
5 ⋅

E
5 PeV
⎛

⎝
⎜

⎞

⎠
⎟

−0.53

anni Esempio: per E=1016 eV
τesc≈50000 anni



P(>10 PeV ) ≈ 5⋅1037 erg
s

⎡

⎣
⎢

⎤

⎦
⎥

Per RC con energia superiore ai 1016 eV si oZene un valore pari a:

ossia 3 ordini di grandezza inferiore a quanto richiesto per l’intero speQro dei RC.

Sono quindi sufficien3 un paio di sorgen$ galaZche poten3 per sostenere il flusso
osservato tra il Ginocchio e la Caviglia.

Per sorgenti potenti intendiamo sorgenti 
che presentano (vedi più avanti Hillas Plot)

• Un grande campo magnetico B

e/o

• Un grande dimensione di accelerazione L

Ogge� celes$ gala�ci che hanno campi 
magne3ci molto intensi sono le:

• Pulsars

• X-Ray binaries

Emax ∝Ze B L



Pulsars Una Pulsar è una stella a neutroni rotante che emeQe un fascio di radiazione
eleQromagne3ca 3picamente nella direzione degli assi magne3ci.

L’energia massima Emax raggiungibile da RC
accelerati da una pulsar è:

Il raggio di una Stella a Neutroni RNS è
tipicamente dell’ordine di qualche chilometro.

A) Il valore della velocità angolare ωNS può essere
determinato imponendo la conservazione del
momento angolare:

B) Il valore del campo magnetico B può essere
determinato imponendo la conservazione del
flusso magnetico:

Epulsar
max = Ze ⋅RNS ⋅BNS

ωNS ⋅RNS
c

RNS ≈ 3⋅10
3m

ωNS ≈12.5⋅10
3 rad
s

BNS ≈10
11÷12 Gauss

Una stella come il Sole ha un raggio Rsole= 7.105 km e
compie una rotazione ogni 30 giorni (ωSole= 2.5.10-5 rad/s)

M ⋅RSole
2 ωSole =M ⋅RNS

2 ωNS

ωNS =
7 ⋅105 km
10 km

⎛

⎝
⎜

⎞

⎠
⎟

2

2.5⋅10−6 rad
s

=12500 rad
s

Conservazione del flusso magne*co durante la
contrazione di una *pica stella con Bstar=103 Gauss

Bstar dAstar =!∫ BNS dANS!∫

4πBstarRstar
2 = 4πBNSRNS

2 → BNS ≈10
11÷12 Gauss



Introducendo i valori numerici appena trova3 avremo:

Epulsar
max = 4.8 ⋅10−10 statC⎡⎣ ⎤⎦⋅10

6 cm⎡⎣ ⎤⎦⋅10
11 Gauss⎡⎣ ⎤⎦ ⋅0.1≈ 5⋅10

6erg ≈ 3⋅1018eV

Energia rotazionale posseduta da una Pulsar Erot:

Ciò significa che è sufficiente una piccola frazione di questa energia per mantenere il
flusso osservato sopra il valore di E0 anche da un singolo oggetto nelle Galassia.

Comunque ad oggi non esistono dettagli teorici del meccanismo all’interno di una
pulsar che permettano di spiegare come la piccola frazione di energia rotazionale e
l’energia del campo magnetico vengano convertita in accelerazione delle particelle.

ωNS ⋅RNS
c

≈ 0.1

Erot =
1
2
IωNS

2 =
1
5
MNSRNS

2 ωNS≈10
61÷62 eV

Epulsar
max ≈ 3⋅1018eV



Il campo magne3co rotante della stella a neutroni (che è perpendicolare al disco di
accrescimento) produce un campo eleQrico E

Introducendo i valori di B=1010 Gauss e Δs=107 cm, v=c si oZene un valore di energia
massima Emax pari a:

Emicroquasar
max ≈1016÷18eV

X-ray binaries

Una par0colare classe di X-ray binaries è dato dalle
MICROQUASAR che presentano jets rela0vis0ci in banda radio.
Questo le rende molto simili morfologicamente alle AGN di cui
parleremo più avan:.

Siccome le AGN sono ritenute le sorgen: più plausibili dei RC
extregala]ci; la somiglianza con microquasar gala]che ne ha
reso queste ul:me dei possibili candida: a RC gala]ci.

E = e ⋅ (v× B)
c

ds ≈ e v B∫ Δs

Microquasar ⊂ X − ray binaries

Come candidati di sorgenti acceleratrici di RC, siamo interessati
a sistemi binari consistenti in un oggetto compatto (una pulsar,
una stella a neutroni o un buco nero) e una stella normale.

pulsar
stella a neutroni

buco nero

Sono state osservate due
microquasars (LS I +61 303 e LS
5039) in Gamma Astronomia



Wind-SNR

Un’altra ipotesi di sorgenti galattiche
che potrebbero spingere i RC sino ad
energie di Emax= 1018 eV è dato dal
fatto che talune SNR potrebbero
possedere al centro una pulsar.

In tabella sono riassunte le sorgen% galaSche: le SNR accelerano fino a 1015 eV, le
wind-SNR spingerebbero fino a 1018 eV, così come le pulsars e le X-ray binaries.
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