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Spettro differenziale dei RC
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Spettro integrale dei RC

Dallo spettro differenziale
s1 puo passare allo spettro
integrale:
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Spettro integrale dei RC
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Dal flusso alla densita

Il numero di particelle entranti

nell’'unita di tempo e A —>
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Per un flusso 1sotropo per cui particelle entrano anche
dalla faccia opposta s1 ha
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Densita numerica dei RC
I1 flusso di1 RC sulla Terra e ¢(E) =kEY (ecm™2s 'sr ' GeV™') con
k=18ey =2.7 (1 GeV < E < 10° GeV)

Per energie E < 1 GeV sono dominanti1 contributi dal Sole.
Per E > 10° GeV v1 € un cambio di pendenza nello spettro.

Possiamo calcolare 1l flusso di RC integrando a partire da 1 GeV:
Eq
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La densita numerica dei RC (stimata dalla misura del flusso) e
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Densita di energia dei RC

E possibile stimare la densita di energia dei RC:
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Come giudicare questo valore: ¢ “grande” o “piccolo”
sulla scala dei fenomeni astrofisici?




Densita di energia dei RC

* Densita di energia del campo magnetico galattico ( B=3x10°G ):

1 1
wg =—B?2=—(3x107°%)?2=4x10 P ergecm™> =02eV cm™3
8m 81

* Densita di energia della radiazione cosmica di fondo a 3 K:

Weys = (500 fotoniem™32)-3 KT =500-3-(8x10°)eVK1-3=04eVcem 3

* Luce delle stelle (da misure fotometriche):

Wo = 1072 eV cm™3

La densita di energia che compete a1 RC (weg = 1eVem™3 ) e
importante su scala galattica.




