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Procesos radiativos

Intensidad: numero de particulas incidentes por unidad de
arca, por unidad de angulo solido, por unidad de energia y por
unidad de tiempo sobre un cierto detector no especificado.

Designaremos a la intensidad de particulas de tipo 2 por I;. Asi, la intensidad
de rayos 7 es I, la de protones I, etc.
A partir de la intensidad se define el flujo de particulas como

= / I cos 0dS),
Q

donde 6 es el angulo entre la direccién de movimiento de las particulas y la
normal al area sobre la que inciden. La integraciéon se hace sobre todo el angulo
solido subtendido por las particulas.

Flux F is the amount
: of energy crossing
-“’4 unit area in unit time
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Flujo isotrépico de radiacion:
T

y el nimero de particulas por unidad de volumen es

4
n:—ﬂl,
v

donde v es la velocidad de las particulas. Como nos interesaran particulas
relativistas, v &~ c en la mayoria de los casos.
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Por lo general las particulas que se detectan no tienen una tinica energia, asi
que es conveniente introducir una funcién distribucion en energias n(E):

# de particulas BES ourPR
T unidad de volumen x unidad de energia’ gD ol Ok

El nimero de particulas por unidad de volumen con energias entre £y E + dE
es entonces n(F)dFE, por lo que el nimero total de particulas por unidad de
volumen puede calcularse como

oo
= / e —lcmz
0
El numero de particulas por unidad de volumen con energias mayores a F es

n(> F) :/ n(E")dE',
E
y el correspondiente flujo integrado resulta

F(> E) = /OO F(E')dE'.



La densidad de energia de las particulas es:
U :/ En(E)dE, [U]=ergcm °,
0

por lo que el flujo de energia sera

bRE= iU S| —erncnpE s

Finalmente, consideremos una fuente localizada a una distancia d y que radia
isotropicamente. En ese caso, su luminosidad puede definirse como

LR = 47Td2/ EETaE e = e
E

Para una fuente de radio R que radia isotropicamente

L = 47 R%S.



Introduciremos ahora un concepto de gran importancia, el de seccion eficaz
para una interacciéon. El nimero dN; de interacciones de tipo ¢ que ocurren en
el intervalo de tiempo dt¢ en el volumen dV sera proporcional a:

1. el nimero de particulas de tipo b que haya en dV,

2. el nimero de particulas incidentes de tipo a que atraviesan dA en dt.

Blancos

Proyectiles




Si np es la densidad de particulas de tipo b en el blanco, y n, es la densidad
de particulas incidentes de tipo a en el sistema de referencia del blanco, entonces

dN; = do;(npdV ) (nqvadt).

La constante de proporcionalidad do; es la seccion eficaz diferencial, que carac-
teriza la probabilidad de interacci’on de las particulas de tipo a y b a través del
mecanismo %.

La seccion eficaz total (no diferencial) o; para la interaccién ¢ es la suma
sobre todos los posibles estados (valores de energia y momento y direccion de
movimiento) de las particulas después de la interaccion. Tiene unidades de area,

fr]i= e
Tanto do; como o, son invariantes relativistas.
La unidad de medida tipica para la seccion eficaz de interaccion entre particulas
es el barn (b):
1024 cm?
TR eme,

1b
1 mb



Algunas definiciones utiles

Ofoles E ;. Seccion eficaz total
i
il == Probabilidad de interaccion i
Otot
et (ng)_l, Camino libre medio
teool = —, Tiempo de enfriamiento
KU

donde v es la velocidad de la particula (~ c en el caso de particulas relativistas)
y k es la inelasticidad, que es la fraccién de su energia inicial Fy que pierde la
particula en una interaccion,

Ay

K = EO :
o _ld_E
cool E dt )

A t;)lol se lo suele llamar tasa de enfriamiento. Si las particulas pierden energia

por mas de un proceso, entonces

—1 _2 :t—l
cool cool,z’
1



El proceso de perdida de energia mas relevante sera aquel que tenga el
tiempo de enfriamiento mas pequeno. Dependera tanto de la
probabilidad de que la particula interactie por ese mecanismo
(representada por la seccion eficaz) como de cuanta energia pierda la
particula por interaccion (inelasticidad).

En el caso general, tanto la seccion eficaz como el camino libre medio
y la inelasticidad dependeran de la energia (y eventualmente de la
direccion de movimiento) de las particulas. La seccion eficaz
diferencial dependera también en general de las propiedades de los
blancos.




La emisividad de un sistema fisico es el numero de fotones por unidad de

energia, volumen y angulo solido emitidos en cada punto del sistema a un
tiempo ¢.

En el sistema cgs sus unidades son [g] =erg-1s-lcm-3sr-L.
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donde v, es la velocidad relativa entre particulas y blancos y la seccion efi-
caz (doble) diferencial depende, en general, de E,;, ¥, E, vy €. La emi-
sividad representa el numero de fotones por unidad de energia, volumen y
angulo sélido emitidos en 7 a tiempo t; en el sistema cgs sus unidades son
@ f=etortowbom="srt!

A partir de la emisividad definimos la luminosidad especifica L. inte-

grando sobre el volumen de la regién de emision:
HLAL SCE = AT e / ¢~ (B, ) dV.
1%

donde se supuso que la emisividad es isotropica. La luminosidad integrada tiene

unidades de potencia, [L] = erg s~!, mientras que las unidades de la luminosidad

especifica son [L.(E,)] =erg s~' erg™".



Radiacion termica

La forma mas sencilla de producir radiaciéon electromagnética es calentando
un gas. Al hacerlo, la agitacién térmica del gas aumenta y las particulas car-
gadas (generalmente electrones) son aceleradas en interacciones coulombianas
(generalmente con nicleos atémicos) en el gas. Asi, estas particulas producen
emision libre-libre (o Bremsstrahlung); como el gas esta en equilibrio termodinamico,
la emision tiene un espectro térmico.

Un caso particular aplicable a muchos objetos astronémicos es el de un
cuerpo negro, que es un absorbente radiativo perfecto en equilibrio termodinamico
a una temperatura T' (o sea, un plasma épticamente grueso).
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El espectro de emision de un cuerpo negro en funcion de la energia esta dado
por la distribuci’on de Planck:

ST Egh

L
h3cd | exp (Epn/kT) — 1" :

nBB] = erg™" cm

neB(Epn) =

El maximo de la distribuciéon de Planck ocurre para
S
Eon, max =~ 1.09 K1" =~ 1.37 x 10 (E) MeV.

Esta es la llamada Ley de desplazamiento de Wien, Eph max o< 1.
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La energia media (Epy) de los fotones emitidos por un cuerpo negro puede
obtenerse dividiendo la densidad de energia

Uss =/ Eonnee(Eph)dEph,
0

por el ntimero total de fotones por unidad de volumen

NBgB :/ nBB(Eph)dEph.
0

Luego,
T

(GEE e e 0 s e (K) MeV.



Para obtener fotones con energias medias de 1 GeV por radiacion de
cuerpo negro, las temperaturas deben ser del orden de 7~ 1013 K. Estas
temperaturas no pueden hallarse en objetos astrofisicos usuales. Solo son
posibles durante breves lapsos en eventos explosivos, como las erupciones
de rayos (Gamma-Ray Bursts, GRB) o el Big Bang.

La densidad de fotones de una fuente tipo cuerpo negro con esa
temperatura es extremadamente alta: Ngg ~ 4.6 1046 cm-3.




Fuentes donde la temperatura llegue a 10! K o0 més no pueden generar rayos
gamma, ya que los fotones térmicos se aniquilan.
El camino libre medio de un fotén en un medio de densidad n. es

Ay ™ (nvgw)_la

donde o, es la seccion eficaz para la aniquilacion de dos fotones en un par
electrén-positrén, v+~ — et +e~. Para un valor tipico de la seccién eficaz

YR AT
Ony ~ o ~ 10 cm<,

Avie<licm:

Luego, la fuente sera auto-absorbida y los fotones no podran escapar de ella.
Luego, los rayos gamma de energias por arriba del MeV son no-
térmicos.



Radiacion sincrotron
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Promediando sobre el angulo o suponiendo una distribucién isotrépica (P(a)da =
1/2sin ada, a € |0, 7]):

dE A BN 2

b et ol oo U

dE R AR

= ~ —6.6x 1072 (m—) (E) 12 eV 71
SINCr m

donde Upae = B?/87 es la densidad de energia magnética.



La emision no es monoenergética; su distribucion en energia estd dada por

V3e3B sina E 2%
= o / K /3(¢)dC,

P(V) Epha Of) ¥ hTfLCQ E BB
c ph c

donde Ep, = hv 'y Ks/3 es la funcion de Bessel modificada de segunda especie
y orden 5/3. La energia caracteristica E. se define como

e 3 ehB sinozfy%
47 mc
F(x)
0.8
056
0.4}




La funcion

F@) =z [ Kop(Q)dg

puede aproximarse dentro del rango dinamico 0.1 < x < 10 por una expresion
mucho m’as simple:

) — G fon

con C ~ 1.85. Cerca del maximo en x ~ 0.3 esta expresion tiene una exactitud
del 1 %, y es asimismo una muy buena aproximacion para todo x € [0.1, 10].

1.0 T T P e = T Py T SRR T T

exacto
------- aproximacion

0.6

0.4 -

0.2

P (unidades arbitrarias)

0.0




La funcién de la distribucion espectral de la radiacion sincreotron tiene un
maximo agudo para Epn max =~ 0.29E.. En unidades convenientes es, aproxi-
madamente,

— ) 7% sina MeV.
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Emision por una poblacion de particulas relativistas

Sea una distribucion en energia de particulas n(FE, «) en algin intervalo de
enerpiar P e Bl = SpInea

El espectro sincrotron puede calcularse integrando en la energia de la particulas
y en el pitch angle,

max

ROESE — / / P(E, Eoh, o) n(E, a)dEdS),,.
Qa min

Las unidades son de potencia por unidad de energia por unidad de volumen,
R sn ke eme

Suponemos que la distribucion de particulas es istropica y su forma funcional
es la de una ley de potencias en la energia,

n(E)dE = Ky EPdE =l cee

donde K es una constante y p es el indice espectral.



Para valores de Ly tales que E. (Emin) DRl 9 PR e I B (O
limites de la integra pueden reemplazarse por cero e infinito, respectivamente,
lo que resulta en

P(Epn) = a(p)

47TKOGSBP+1< 3he >p2 _p=1

hmc? 4dTmmse?

donde a(p) es una funcién del indice espectral.

12

8y/m(p+ 1)T ()

v 9(p— 1)/2\/_F(3p 1)F(3p+19)r(p+4%).



El espectro sincrotréon de una distribucion de particulas tipo ley de potencias
es otra ley de potencias en la energia de los fotones, P(FEpp) Ep_h(S con

log4o(€ L(¢) [erg 3_1])
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La radiacion sincrotron es que esta intrinsecamente polarizada. En el caso
de un campo magnético homogéneo el grado de polarizacion lineal es

D
11 — ;

Esto da valores de 69 — 75 % para p = 2 — 3. Si el campo magnético tiene una
componente aleatoria el nivel de polarizacion sera menor,

1) = To(p) ( 7

donde B, es la componente aleatoria del campo.




Auto-absorcion sincrotron.

El coeficiente de absorcion de la radiacion es

a, = A V—(p+4)/27

donde v es la frecuencia y A es una funcién complicada de p:

4= L3 (e Y unE e pornl CHIT CHEIT ()

~ 8mm \ 4mm3cd 2 I‘(pfﬁ)

Luego, la intensidad de la radiaciéon resultante es:

j’/ —ay,l
I = — ]_ — 5
1) = 21 -e,

donde j, es la emisividad de la fuente (cantidad de energia emitida por unidad
de tiempo, de frecuencia, de angulo sélido y de volumen) y [ es su dimension
lineal.



Cuando 7, = o, < 1 la fuente es transparente a su propia radiaciéon y
decimos que es opticamente delgada. En ese caso
L jV el 0 %5 LIS —0
I(v)= lim —(1 —e" ") = jlxv °.
a,—0 (g,

Si en cambio 7, > 1, la fuente es opaca u opticamente gruesa y

‘ ) 2
Jv vV - —p2—|—1
ke

4
+ 25 5/2

=V

La condicién 7, =~ 1 divide entonces el espectro de la fuente en dos regiones. Si
llamamos v, a la frecuencia critica tal que 7(v,) = 1, entonces

e U< v, => T, > 1: la fuente es épticamente gruesa y I(v) oc v5/2

)

e v >1, => 7, < 1: la fuente es épticamente delgada y I(v) oc v=2°.



Espectro auto-absorbido tipico

ToR 08l

slope =

slope = 5/2

(1-6)/%

10
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Self-simtlar relativistic jet

i ﬁfﬁﬂii

Enfriamiento del jet

Synchrotron spectrum

lag tlux density

log frequency

Como 7, = o,/ la frecuencia critica depende del tamafno de la fuente. Una fuente en

expansion, como un jet, presenta regiones de diferentes tamanos que se hacen opticamente
delgadas a diferentes frecuencias. El resultado es un espectro chato, combinacion de los

distintos espectros emitidos en distintas zonas.



Determinacion de campos magneticos

7, =a,(B)!
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Limite cuantico

Si el campo magnético es muy intenso la aproximacién clasica para la ra-
diacion sincrotron deja de ser valida. En este regimen, ademas, comienzan a ser
probables la aniquilacién y creacion de pares en un campo magnético B

et +e-+B —~v+8B
vy+B —et+e +B.

Para electrones, la probabilidad de que sucedan estos fenémenos cuanticos es
apreciable cuando la energia caracteristica de los fotones sincrotrén es del orden
de la energia E. del electrén. Esto ocurre para E. 2 E., con

B.
Ecrit =7 Tnec2 (E) .

m2c

Bre=Sa o T SR
eh

Por ejemplo, en un campo magnético B = 107 G, electrones con energia F, > 2.2 x 1012 eV
seran capaces de radiar fotones sincrotron con energias suficientemente alta para
crear pares, iniciando cascadas electromagneéticas.
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Efecto de las perdidas

Las pérdidas radiativas suifridas por las particulas relativistas modifican su
distribucién en energia.

Para pérdidas por radiacién sincrotrén b(E) o« E?, luego n(E) oc E~(@+1),
O sea que el espectro de los electrones se hace mas “blando” respecto de la
inyeccion, incrementandose en uno la potencia de E

d .
—[b(E) N(E)] = —O(E)

fqmann=—/meE. i

Log n(E)

w E—(p—D
(p— Db(E) .

N(E) =




Radiacion de curvatura

Si el valor de B es suficientemente alto como para poder aproximar que la
curvatura de la trayectoria de las particulas es igual a la de las lineas de campo,
entonces la radiacion se producira puramente en el régimen de curvatura. En
este caso, el espectro de emisién de un electrén con energia E, = ~.mec® es el
mismo que en el caso de la radiacion sincrotrén — excepto que el giroradio se
reemplaza por el radio de curvatura R. de la linea de campo:

\/§€2 Ye Eph o

P(EevEph) = K5/3(<)d<a

Ccon
3R i 0600 It

B e
(Rc/cm) °°
La energia perdida por el electrén es radiada en la direccién del movimiento

dentro de un cono de angulo 1/v.. La tasa total de pérdida de energia se
calcula integrando el espectro de emision sobre la energia de los fotones,

dF.
dt

2
VA )

e —/P(Ee,Eph)dEph = —gR—g’ye.

curv



Si se tiene una distribucion de electrones N (FE.) en un campo con curvatura
R., el espectro total emitido por radiacién de curvatura se obtiene integrando
en la energia de los electrones,

E;nax
B = P(Epn, Eo) N(E.)dE..

min
Ee

AN Flux

<
=
<
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S1 una particula se mueve alrededor de una linea de campo con curvatura finita, en
general emitira tanto radiacion de curvatura como sincrotron. Se pueden 1gualar

las perdidas sincrotron con las de curvatura para definir un angulo critico o,
forma que la radiacion de curvatura domina para valores del angulo a < a,
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Radiacion Compton inversa

La emision Compton inversa se produce cuando un foton de baja energia es
dispersado por un electron relativista y se genera un foton de altas energias como
resultado.

o) A O 8 R -
. High (i?y electron
En el sistema del electrén: E/ — 1) é - W
e o el casil) "%

En el sistema del lab: =iy E,'y (1 + Be cos b)) Low energy electron

Low energy photon -~




Radiacion Compton inversa

low-energy X-ray
hoton

— (ﬁ) = OTCll 4 [cm?][cm/s][erg cm™]

dr g —-’~ ~

> - electron

=

Ug=n'(E'Y-E'=rIn(E)-TE = I upg.




Si EI’)h < mec® la interaccién ocurre en el llamado limite de Thomson:

la condicién equivalente en el sistema del laboratorio es E.FE,n < m2c*. En

este régimen la colisidon es casi elastica en el sistema en reposo del electron y
E ~ £>h' La maxima energia que puede alcanzar el fotén dispersado es

) 2
Eq/,max S 4/76 Eph;

que corresponde al caso de una colision frontal.

E E,

e

|
|
Relativistic electron E Scattered photon

Eemb=6.626 - 10" eV. —» ¢ con E.~10!2 ¢V producen fotones del orden del GeV



La secciéon eficaz diferencial exacta para la interacciéon Compton esta dada
por la férmula de Klein-Nishina,

2 ( A
TR TEA N S "

dFE’ dS) Dl S /& E
S 9 L B \ o 1o (1—(3089’))

donde r, es el radio clasico del electron. En el limite de Thomson, E% ~ EI’)h y
la, seccién eficaz se reduce a

2

dO'Th 0% ’I“6

Sl 2 n/ / /
dE%dQ%N2(1+COS 9)5(E )

oA ol

La seccion eficaz total ojc es un invariante relativista, asi que puede hallarse
integrando la expresién diferencial. Definiendo =z = E.E,,/m2c*, la seccién
eficaz total (promediada en angulo) en el sistema del laboratorio resulta

30T it iR 1
S G by e e P DR S i
el LR

donde o1 = (8/3)7r? ~ 0.66 x 10™2* cm? es la seccién eficaz de Thomson.
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En el régimen de Thomson, para r < 1,
oic ~ or (1 — 2x) G T

Para z > 1 la seccion eficaz total decrece abruptamente,
3 11
o1c ~ gUT r ! In (4;17 — E) Toael

Este limite se conoce como régimen de Klein-Nishina. En este régimen el
electron transfiere casi toda su energia al foton en una unica colision y £, ~ E..
Sin embargo, como la seccién eficaz se hace mucho mas pequena que la de Thom-
son, el flujo v resultante (proporcional al niimero de interacciones) se reduce
considerablemente.



Espectro IC

00 Emax
s = dokn
DR — /O dEpth{deh/ dEejI{dQe c(1— B, cos) B dSL, X

min
Ee

Ne (Eea Qea 7?) Nph (Eph7 Qpha 7?) ;

Si v, > 1, entonces la direccion de movimiento del fotén dispersado sera
aproximadamente la misma que la del electron antes de la colision: €2, ~ ().

Entonces
dUKN dUKN

Y

Do i

o O

AdoKN 4777“2 22 U 222

db e e D e
donde z = E,/E. < 1y by = 2(1 — B cos ) Epp Ee /(mec?)?.




Expresion general para la emisividad IC

Epn™ IR d
LUl O S c/ dE,n 7{ deh/ dE. (1 — B, cos ) SR
B Egin d by

Ne (Ee, ny, 77) nph (Eph7 Qpha 77) ’



Un caso importante es aquel en que el campo de fotones blanco es isotrépico:

0 1 S
nph(Ephv Qpn, T) = Enph(Epha Rl

Bajo esta aproximacion el angulo de colisién v también estara distribuido isotropicamente,
por lo que es posible promediar sobre €1,;,. La expresion final para la emisividad
en este caso es:

ik T EIr)nhax
q~ (E’Y7 QW? ,F) =~ 87TCT§ / dEe Te (Eea ny, 77) / dEph Nph (Epha F) X
Eénin E;nhln
f(E’)H Eea Eph)-
1 27 2 222
gD 1 2 &
f( 28 ph) bEe{ +2(1—Z)+b(1—2) b2(1—z)2

coniz— B Bt b Sl e s



Para una distribucion isotropica tipo ley de potencias de electrones,
Wt e gl e e

que interacciona en el régimen de Thomson con una distribucion de fotones
blanco npn (Epn):

02 (5y) oc By 0002 [ B, G2 i ()

O sea que el espectro de fotones dispersados es también una ley de potencias en
la energia E. de indice espectral d = (p+1)/2.
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CRAB NEBULA

3

RADIO INFRARED VISIBLE LIGHT ULTRAVIOLET X-RAYS GAMMA RAYS

Ver~1500 km/s

d~ 4.1 £ 1 pc across

Se estima que la cantidad de materia contenida en los
filamentos de la Nebulosa del Cangrejo (masa eyectada de
gas 1onizado y neutro; principalmente helio) es 4.6+1.8 Mo
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Violation of synchrotron limit in ideal MHD

Radiation reaction force:

F.=el,

<« _ Accelerating force:
"""" F =¢ckE
acc

Frad ~ Q/ST(E’}/QB?_

4 Particle’s trajectory

(E) <1linideal MHD ey €. = 160 MeV
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Las energias maximas son mucho mayores que 160 MeV



Spectral variability at high energies

April 2011,
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® Synchrotron photons > 100 MeV
* No obvious counter-parts (radio, IR, opt., X, TeV)
® April 2011 spectrum very hard, inconsistent with shock-acceleration
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!: Crab Nebula gamma-ray flares as relativistic reconnection
»{ minijets
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E. Clausen-Brown and M. Lyutikov, 2013
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Comptonizacion I

La “Comptonizacion” es el proceso de tomar un espectro de entrada (“semilla") y
dispersarlo en un nuevo espectro por interacciones Compton inversas con una
poblacion de electrones relativistas. S1 los electrones relativistas son de origen
térmico se habla de “Comptonizacion” térmica.

La importancia de este proceso es medida por el parametro Compton y (en medios
finitos):

y = (nimero medio de dispersiones) X (perdida fracciona de energia por dispersion)

T = NeOT R |

— max\7nor. T
A YNR — T, 7T
Y = <NSC> X{— )= 2
— max\7m. 7
yR meCQ T7 T

kT

N(y)xy?e ??. ©=

f)
MeC*




S1y > 1, entonces la Comptonizacion generalmente cambia el espectro

S — Thermal Compton - low optical depth
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Thermal Compton - low optical depth
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Cuando zp >> 1, casi todos los fotones son dispersados.

Por tanto, el nimero de fotones escapando en cada paso es
el mismo.

Esto no puede continuar indefinidamente, ya que hay un
limite en la energia de los electrones. Cuando se alcanza
este limite, los fotones termalizan con los electrones y
aparece un “bulto” que no es mas que el espectro de Wien.
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El espectro formado por la Comptonizacion no
saturada de fotones semilla de baja frecuencia con
temperatura caracteristica 7o, €n electrones calientes
con temperatura T. tiene una forma de ley de
potencia en el rango de energia de ~ 3kTwvy a ~ ATe.
Para los parametros tipicos de los agujeros negros en
AGN vy binarias de rayos X en el estado espectral
“duro”, esto corresponde al rango de energia de unas
pocas decenas de eV — 1 keV a ~ 50 -100 keV.
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Tasa de perdida de energia IC

o
-2 (B =c / JE jc[ a0, / dE,, 75 Rl B B O
dokN

1 S e 3

e Bedones) dE. dSY,

El resultado toma una forma sencilla en el régimen de Thomson cuando el campo
de fotones blanco es isotrépico:

dl.
dt

4
e b GO Uphfyg )

Th 3

donde
Uph = /dEph Epn npn (Eph ).



En el régimen de Thomson, entonces, la importancia relativa de las pérdidas
de energia sincrotron e IC queda fijada por la densidad de energia de los campos

blanco:
tIC,Th e Umag

tsincr Uph '
En el régimen de Klein-Nishina la tasa de pérdidas resulta aproximadamente

3 1FE . E 11
~ ——caT(mec2)2/dEphm {ln( ;2) — —} .
ey 8 (mec?)

dl.
dt

Para un campo de fotones monocromatico de energia (E,}),

dFE, 3 mec® \ 4~ (Eop) 11

dt
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Radiacion foto-hadronica (py) TS

e

La interacciéon de protones relativistas con fotones puede resultar en la
creacion de piones a través de las reacciones

DU e Dk
Dl e

7t +n 1/3 of all cases

)+ v — A+ —
pTn {71-0 +p  2/3 of all cases

Para que esto ocurra la energia del fotén en el sistema en reposo del protéon
debe superar el valor umbral

Uz

S (1 + ) = 144.7 MeV.

2my,
Para energias mayores también es posible la creacion de multiples piones,

p+y —p+ar+b(nt +77)
p+y —n+rT+ar’ +b(xt +77) e i B
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g.~) ~ 0.1 mb.
(0p7)

340 ub  si 200 MeV < € < 500 MeV
120 ub  si € > 500 MeV

El primer rango de energia corresponde, aproximadamente, a aquel donde
se produce un unico pion por interaccion, mientras que en el segundo es
posible que se creen mutiples piones por colision.
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E OO
p,max d %)
QB n— c/ db, np(Ep,F)/ de d(z’w B B e )it (6, F
0 7

Ep,min

0y (Ey) = / S T dEid



B’y [ln2]2.5+0.4ln(n/no) si T<1T

. d. 9 2.54+0.4In(n/m0)
=<8, exp{—s7 [ln(z—)‘ }[ln(1+y2)‘ si z. <zx<zx,

0 Sl T > Ty

donde, con r = m, /m,,

1
Tt = 2(1+17)

[n+r2:1:\/(n—r2—2r)(7]—7‘2+2r)],

T —T_
Y= ;
T, —T_

y el valor de 7y esta relacionado con la energia umbral,

mp Mg Kelner & Aharonian 2008
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THE HADRONIC MODEL: PHYSICAL
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Propagacion de protones por el CMB YomB +p — AT = p+ 7,

YoM +p > AT > n+ 7T,

Greisen-Zatsepin-Kuzmin (GZK)
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Charged particles with E > 5 x 10 eV will travel at most
100 Mpc before their energy drops below the cutoff.
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