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Resumen

Este trabajo presenta la tesis de Maestria en Ciencias Fisicas Efectos de propagacion
en el espectro y distribuciéon de direcciones de llegada de rayos césmicos de

ultra alta energia.

Analizamos los efectos de la propagacién de rayos cosmicos de muy alta energia en pre-

sencia de campos magnéticos y fondos de radiacion césmica en el medio intergaldctico.

En el capitulo 1 presentamos brevemente lo que se conoce del espectro en energia de los
rayos cosmicos. Discutimos sobre sus mecanismos de aceleracién. Luego comentamos
como describir un Universo en expansion. Concluimos por dar una descripcién de los
campos magnéticos turbulentos, de los fondos de radiacién presentes en el Universo y

de los procesos que estos pueden excitar en un nicleo atémico.

El capitulo 2 presenta la ecuacién de propagacion en los campos magnéticos inter-
galécticos. Menciona algunas soluciones interesantes de dicha ecuacién. Luego se ex-
pone como fue el método numérico utilizado para su resolucién. Analizamos como las
particulas pasan de un régimen de propagacién rectilineo a uno difusivo en tiempos

mas largos.

A continuacion se presenta el software StmProp desarrollado por Aloisio et al que da
cuenta de las interacciones con los fondos de radiacion. Luego presentamos cémo se in-
tegraron ambos codigos para estudiar la propagacién del nticleo primario. Finalizamos
por exponer los resultados obtenidos para la propagacién de protones en un escenario
con campo magnético e interacciones. Se discute la presencia de un horizonte magnéti-
co debido al campo magnético, asi como un horizonte a altas energias debido a las
interacciones. Los resultados muestran la existencia de un fenémeno de pile-up para

energias mayores a 10EeV.

En el capitulo 3 informamos los resultados para el flujo detectado en la Tierra. Mos-
tramos como el flujo observado de una fuente cercana (dentro del Supercimulo local)

que emite desde un tiempo finito en el pasado se suprime a bajas energias debido al
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campo magnético intergaldctico. Esta supresion aumenta con la intensidad del campo
magnético y disminuye para las fuentes que emiten desde tiempos mas largos o para
distancias mas pequenas. Asi, el efecto del horizonte magnético suprime el flujo total
a bajas energias. Ademas, la densidad finita afecta el corte del espectro debido a las

interacciones a altas energias.

Para un conjunto de fuentes se encuentra que el flujo esta suprimido a bajas energias
por el horizonte magnético, mayores intensidades de campo magnético reduciran el
flujo a bajas energias. El flujo proveniente de un ensemble de fuentes esta suprimido
a bajas energias por el tiempo de emision de las fuentes, mayores tiempos de emisién
redundan en una menor supresion. Y la distancia caracteristica entre fuentes suprime

el flujo tanto a altas, como a bajas energias.

El capitulo 4 presenta las conclusiones. El espectro observado de rayos césmicos extra-
galacticos se modifica significativamente con respecto al emitido por las fuentes, tanto
por las interacciones con los fondos de radiacién, que son mas importantes a altas

energias, como por los campos magnéticos, que son mas importantes a bajas energias.



Abstract

This work presents the Master’s thesis in Physical Sciences Propagation effects in
the spectrum and distribution of arrival directions of ultra high energy

cosmic rays.

We analyse the effects of the propagation of cosmic rays of very high energy in the
presence of magnetic fields and cosmic radiation backgrounds in the intergalactic en-

vironment.

In chapter 1 we briefly present what is known about the energy spectrum of cosmic
rays. We discuss its acceleration mechanisms. Then we discuss how to describe an
expanding Universe. We conclude by giving a description of the turbulent magnetic
fields, the radiation backgrounds present in the Universe and the processes that can

affect in an atomic nucleus.

Chapter 2 presents the equation used to simulate the propagation in the intergalactic
magnetic field. We comment some interesting solutions to that equation. Then we
present the numerical method used for its resolution. We analyse how particles pass

from a regimen of rectilinear propagation to a diffusive one in longer times.

We the present SimProp software developed by Aloisio et al that accounts for inter-
actions with radiation backgrounds and how both codes were integrated to study the
propagation of the primary nucleus. We conclude by exposing the results obtained
for the propagation of protons in a scenario with magnetic field and interactions. The
presence of a magnetic horizon due to the magnetic field is discussed, as well as a high
energy horizon due to interactions. A pile-up phenomena for energies greater than
10EeV is discussed.

In chapter 3 we report the results for the flux detected at Earth. We show how the
observed flux from a nearby source (within the local Supercluster) that emits from a
finite time in the past is suppressed at low energies due to the intergalactic magnetic

field. This suppression increases with the intensity of the magnetic field and decreases

xi
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for sources emitting from longer times or for smaller distances. Thus, the effect of the
magnetic horizon suppresses the total flow at low energies. In addition, finite density

affects the spectrum cut due to high energy interactions.

For a set of sources it is found that the flux is suppressed at low energies by the magnetic
horizon, higher magnetic field intensities will suppress the flux at low energies. This
flux is also suppressed at low energies by the time of emission of the sources, longer
emission times result in a lower suppression. And the characteristic distance between

sources suppresses the flow at both high and low energies.

Chapter 4 presents the conclusions. The observed spectrum of extragalactic cosmic
rays is significantly modified with respect to that emitted by sources, both by interac-
tions with radiation backgrounds, which are more important at high energies, and by

magnetic fields, which are more important at low energies.



Capitulo 1

Espectro y aceleracion de rayos
cOsmicos, campos magnéticos
intergalacticos e interacciones con

fondos de radiacion

“A single light-year is an inconceivable abyss. Denumerable,
but inconceivable. And in Sol’s neighborhood, the stars ave-
raged some nine light-years apart.”

— Tau Zero- Paul Anderson

En el presente capitulo primeramente se presenta la motivacién y objetivos para el
presente trabajo. Luego se discuten brevemente los mecanismos de aceleracién que se
encuentran en literatura. A continuacién describimos los campos magnéticos turbulen-
tos presentes en el Universo. Se comentan los efectos que la expansién del Universo

introduce en un campo magnético turbulento presente en el mismo.

Acto seguido se describen los fondos de radiacion presentes en el Universo. Y se concluye

por comentar los procesos que puede sufrir un nicleo atémico que interactie con ellos.

1.1. Motivacion

En 1909 Theodor Wulf detecté (utilizando un electrometro) una radiaciéon que era més
intensa en la cuspide de la torre Eiffel que en su base. En 1912 Victor Hess realiza

varios viajes en globo hasta unos 5300 m, encontrando una radiacién cuya intensidad
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se incrementa con la altura. Esto descarté a la Tierra como posible origen de esta
radiacién. Y finalmente en 1929 Bothe y Kolhorster muestran que esta radiacion esta

formada por nucleos cargados.

Estéa bien conocida la dependencia del espectro de los rayos cosmicos como funcién de la
energia. No obstante, a altas energias existe una mayor incerteza sobre su composicién.
También existen incertezas sobre cuales son las fuentes de rayos cosmicos a energias

del orden de EeV o superiores.

Los rayos cosmicos interactiian con los fondos de radiacion y campos magnéticos en su
viaje de la fuente a la Tierra. Si queremos poder estudiar los rayos césmicos en torno

a la fuente, serd necesario entender que les sucedié en su viaje.

1.2. Objetivos

El principal objetivo de este trabajo fue estudiar como afectan los campos magnéticos y
los fondos de radiacién la propagacion de niicleos atémicos de ultra alta energia, prove-
nientes de fuentes extragalacticas. Se quiso estudiar la dependencia del flujo detectado

en la Tierra con diferentes parametros.

Para ello se desarroll6 una herramienta numérica para incorporar el efecto de los campos

magnéticos a un codigo publico que toma en cuenta el efecto de los fondos de radiacién.

1.3. Espectro en energia de los rayos césmicos y

anisotropias en las direcciones de arribo

La distribucién en energia de los rayos césmicos sigue una ley de potencia para diversos

rangos de energias,

Z_JZ\Z’[ x E77 (1.1)
donde N es el nimero de particulas y v el indice espectral de las particulas, que es
cercano a 3 en un amplio rango de energias entre 10 GeV y 50 EeV. Los modelos
de aceleracion de rayos cosmicos considerados en la actualidad, correspondientes a la
aceleracion de Fermi en la que las particulas cargadas se aceleran al rebotar en campos
magnéticos en movimiento (en nubes magnetizadas u ondas de choque), dan lugar a

un espectro de particulas emitidas con una ley de potencia con v ~ 2.
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Figura 1.1: Espectro diferencial de los rayos césmicos, multiplicado por E%6 para hacerlo més
plano, como una funcién de la energfa. Imagen extraida de [1].

El espectro de energias de los rayos cdsmicos a ultra alta energia (mostrado en la figura
1.1) presenta la llamada rodilla en torno a 4 PeV, para la cudl el espectro se empina
hasta v ~ 3. Luego a la segunda rodilla (a 0,1 EeV) el espectro se empina a v ~ 3,3.
Aqui los rayos césmicos son de origen galdctico. Las particulas de alta energia escapan
de la Galaxia, con lo que su flujo medido hoy se vé reducido. Por su parte, las particulas
de mds baja energia permanecen mas tiempo en la Galaxia (al propagarse de manera
difusiva por efecto del campo magnético galactico). Esto es la causa de que el espectro

en energia de los rayos césmicos se vuelva mas empinado.

Siguiendo con la discusion general del espectro de los rayos césmicos, en ~ 5EeV
aparece una disminucién del valor de v, pasando de 3,3 a 2,6. Presenta también, una
supresion, que comienza ~ 40 EeV. Esto significa que el indice 7 aumenta, aproximan-
dose a 5,7. Se especula con que a estas energias esté presente una supresion exponencial,

o la presencia de un cut-off a energias mayores a 200 EeV.

Las observaciones indican que para energias de 1 EeV los rayos césmicos son predomi-
nantemente extragaldcticos. Esto se deduce de que sus particulas constituyentes son

livianas y con una distribucion muy isétropa. Si fueran de origen galactico, sus di-
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recciones de llegada deberfan mostrar una concentracién cerca del plano y/o centro

galactico.

En los tltimos anos el observatorio Pierre Auger ha podido reconstruir una anisotropia
dipolar significativa a energias superiores a 8 EeV, con una amplitud de 6,5 % [1]. Como
su maximo de intensidad apunta 120° por fuera del plano de la Via Lactea, su origen es
externo a ella. Esto no es atribuible a efectos de movimiento del observador (el dipolo
resultante por esta causa es 10 veces menor al medido). Otra explicacién posible hace
responsable de esta anisotropia a la propagacion difusiva de rayos cdsmicos en campos
magnéticos extragalacticos y turbulentos. Esto es posible si la amplitud del campo es

lo bastante grande, o los rayos cosmicos poseen una carga eléctrica grande.

1.4. Mecanismos de aceleracion

Si bien el origen y los mecanismos de aceleracién de los rayos cosmicos de ultra alta
energia no se encuentran perfectamente determinados, en esta seccién presentamos
algunos de los candidatos propuestos hasta la fecha. En general se asume que los rayos
césmicos son producidos en la fuente, y acelerados cerca de ella [2]. Algunos candidatos
son objetos compactos como pulsares, discos de acrecién de agujeros negros, estrellas
de neutrones y ntcleos activos de galaxias. También pueden ser objetos difusos como

nubes magnéticas.

1.4.1. Mecanismo de choque

Cuando una estrella colapsa gravitacionalmente al abandonar la secuencia principal
[3] puede suceder lo siguiente. Al colapsar la temperatura aumenta, se fusionan los
elementos presentes en el nicleo de la estrella, y sus capas externas son expulsadas
violentamente. Estas capas se llaman frente de choque. Una particula moviendose a
velocidad cercana a la de la luz y chocando con un frente que se mueve a velocidad u

en un sistema inercial, ganara una energia relativa de,

AE 4

22 2t (1.2)
E 3¢

donde AFE es la ganancia de energia, E la energia, y se ha aproximado la velocidad de

la particula como la velocidad de la luz.

Como la ganancia relativa de energia es lineal en la velocidad del frente de choque se

llama mecanismo de Fermi de primer orden.
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1.4.2. Colisién con nubes magnéticas

Supongamos que una particula se mueve con velocidad v y es reflejada contra una
nube de gas que se mueve con velocidad u. Considerando la simplificacién donde ambas

velocidades son colineales pueden darse las siguiente situaciones,

AE = %m(%u + u?) (1.3a)
1
AE = §m(—211u + u?) (1.3b)

en el caso de 1.3a las velocidades son antiparalelas y en 1.3b son paralelas. Se obtiene

en promedio una ganancia de energia relativa de

AE u?
— =m— 1.4
% 3 (1.4)
Como la dependencia en la velocidad de la nube es cuadratica, este proceso se llama
mecanismo de Fermi de segundo orden. Resulta que como las velocidades de las nubes
de gas son muy pequenas este mecanismo es ineficiente, por lo que requiere un largo

tiempo para acelerar particulas a muy alta energia.

Asimismo, como entre colisiones las particulas pierden energia, existe una energia mini-

ma que deben tener las particulas para ser aceleradas por este mecanismo.

1.5. Universo en expansion y campos magnéticos

1.5.1. Evolucién de un Universo en expansién

Dado que las particulas que llegan hoy a la Tierra se originaron en el pasado, para
estudiar la propagacién hay que considerar cémo eran los campos magnéticos y fondos
de radiacién en el pasado. Para ello, es necesario conocer cémo ha evolucionado el

Universo en dicho tiempo.

La expansién del universo se puede describir mediante la métrica de Friedmann-Robertson-

Walker

ds* = dt* — a®(t)(d2® + dy® + dz?) (1.5)
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donde ds representa el intervalo invariante relativista, a(t) el factor de escala que carac-
teriza la expansion del Universo en funcién del tiempo t, y (x,y, 2) son las coordenadas

comovientes.

La expansion del Universo entre un tiempo anterior y el presente suele medirse por
el corrimiento al rojo (redshift) de la luz emitida en dicho instante y la observada

actualmente. Eso se expresa como:

>\obs _ Qobs — 142 (16)

/\emi Aemi

donde z es el redshift (referido a la Tierra); Aemi ¥ Aobs la longitud de onda de la luz al
ser emitida y observada respectivamente; y aops ¥ emi representan el valor del factor

de escala hoy y cuando la luz fue emitida, respectivamente.

Existe una densidad llamada critica, que hace que la geometria del Universo sea plana.

3H2 _ _
Su valor es periy = g4 ~ 10 X kgm™3

Las ecuaciones de Friedmann [4] determinan la expansién del Universo, esta depende,

en una primera aproximacién, de cuatro parametros:

la constante de Hubble Hp, cuyo valor en el tiempo presente se considera de
70kms—! Mpc™?

= la densidad de materia en el Universo, normalizada por la densidad critica, €2,,,

con un valor actual de 0,3

» la densidad de energia oscura en el universo, 2, (normalizada por la densidad

critica), cuyo valor se considera de 0,7

= la densidad de radiacién en el Universo, que dado que su valor es mucho menor
que los dos anteriormente mencionados en todo el periodo de interés para la

propagacién de los rayos cosmicos sus efectos seran despreciados.

Estos valores describen la geometria y evolucion de un espacio plano en el cual se
verifica que €2, + Q24 = 1, lo que esta de acuerdo con las observaciones cosmoldgicas

actuales.

La relacion entre el tiempo de viaje y el redshift para un fotén o particula ultrarrela-

tivista, utilizando la ecuacién 1.6, y la ecuacion de Friedmann resulta:

dt ~1
dz  Hy(1+ 2)\/(1+ 2)?Qm + Qn
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Una particula ultrarrelativista posee un intervalo invariante ds = 0, con lo que dr = ;%.

De ello se encuentra que la relacion entre el intervalo espacial recorrido y el redshift es:

dx —c

e 1.8
dz  Ho/ (14 2)3Q, + Qa (18)

donde x representa la posicion de la particula.

La expansién del universo da lugar a una pérdida de energia para un fotén o particula
ultrarrelativista que se propaga por el mismo. Al desplazarse, su longitud de onda se
vera estirada por efecto de dicha expansion. Por lo tanto la particula habra perdido

energia, siguiendo la relaciéon:

B 1+2
N gl—l—zg

E(z) (1.9)

donde E; es la energfa inicial de la particula, y z, el redshift inicial.

1.5.2. Campos magnéticos intergalacticos

La expansion del universo también tiene su efecto sobre los campos magnéticos inter-
galacticos (EIG). No mucho es conocido sobre su estructura. A lo largo del presente
trabajo se los tratard como si fueran turbulentos, despreciando cualquier componente
regular que pudieran tener. Se considerara un campo turbulento isétropo que puede

ser caracterizado por:
» la amplitud del campo (B,.,s), que es el valor cuadrético medio en el espacio,

» la longitud de coherencia (L.,), definida como la distancia promedio hasta la
que el campo magnético en dos puntos del espacio guarda correlacién. El campo
magnético turbulento puede pensarse como dominios de tamano L., donde el

campo tiene una amplitud tipica B,,,s y una orientacion al azar.

Para una particula cargada propagandose en dicho campo magnético, puede definirse
una energia critica (F.), como el valor de la energia para el cuél el radio de Larmor

es igual a la longitud de coherencia del campo. La expresién para E, es, por tanto:

B L.
nG Mpc

E. = L.Z |e| Byms = 0,9 EeV (1.10)

Esta energia separa dos regimenes de difusién. Uno resonante a bajas energias, en el
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cual las particulas sufren deflexiones grandes por su interaccién con el campo turbulento
a escalas menores que L..,. El otro régimen, no resonante, ocurre a altas energias, en
el cual las deflexiones son pequenas después de recorrer una distancia L., y la difusion

se alcanza a tiempos largos, luego de recorrer muchos dominios.

La evolucién de todas estas cantidades debido a la expansién del universo estd dada

por:

Brmns(2) = Brms()(1 4+ 2)*7™ (1.11a)
Lcoh(O)

Leon(2) = 1.11b

n(2) = 77 (1.11D)

E.(z) = E (1 +2)"" (1.11c)

donde el factor m proviene de considerar los efectos de la magnetohidrodindmica [5].
En el presente trabajo se lo consideré igual a 1. Como consecuencia de ello la energia

critica resulta independiente del redshift.

1.6. Interacciones con fondos de radiacion

Existen diversos fondos de radiacién presentes en el Universo. Una particula que se
propaga en el Universo puede sufrir una interaccién con dichos fondos (ademés de con
campos magnéticos extragaldcticos). En la presente seccién se presentan y explican

brevemente cuales son los procesos considerados, [6].
Los fondos de radiacién considerados en el presente trabajo son:

» fondo de radiacién de microondas (CMB). Este fondo es conocido a todo

redshift, poseyendo un espectro de radiaciéon de cuerpo negro.

» fondo de luz extragalictica (ELB). No se lo conoce con precisién, se lo

aproximara con modelos fenomenolégicos.

La tasa de interaccién de una particula ultrarelativista con fotones de un fondo de

radiacion esta dada por:

) 1 2T’ 0 ©

_ Y€ / /

- 9 deginéd 1.12
T 212 /e’ /eo € oleneae ( )

min
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/
min

donde ¢ es la minima energia para que ocurra el proceso, 1) es la densidad de

fotones de fondo, y o) es la seccion eficaz de interaccion y I' es el factor de Lorentz.

La linealidad de la ecuacion 1.12 en la densidad de fotones y secciones eficaces permite
que la tasa total de interaccion sea tratada como la suma de las tasas de interacciéon
mediante todos los procesos posibles. Esto a su vez también define la probabilidad

condicionada de la interaccién por una dada via. Una vez que la particula interactuo,
Ti
TTotal

la probabilidad de que lo haya hecho por el proceso i es P; =

Lorentz factor I
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Figura 1.2: Longitud de atenuacién como funcién de la energia para protones. (Imagen extraida
de [1].)
La longitud de atenuacién se define del siguiente modo, A—1 = —%d(l;tE). Eso puede

interpretarse como la pérdida relativa de energia en funcién de la distancia. La figura
1.2 muestra la dependencia de dicha longitud con la energia para protones debida
a los procesos siguientes; la expansion del Universo (linea punteada), fotoproduccién
de piones (curva azul), y creacién de pares (curva roja). Una particula de una energia
dada, a una distancia mayor a la longitud de atenuacién de un proceso, perdera energia
por dicho canal. Una vez que su energia sea menor que la umbral para dicho proceso,
cesaran las pérdidas de energia por dicho canal. Esto puede producir el fenémeno de
"pile up”, las particulas de mas alta energia pierden energia hasta quedar por debajo
del umbral. Luego, en el espectro de energias se observard un pico (un incremento en

la cantidad) de particulas arribando con una energia igual o cercana a la umbral.
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1.6.1. Fotodesintegracion y fotoproduccién de piones
Fotodesintegraciéon de un nicleo

La fotodesintegracion ocurre cuando el nicleo de un dtomo absorbe un fotéon gamma, se
torna inestable y decae emitiendo un protén, un neutrén o una particula «. La reaccion

que ilustra dicho proceso es

2Y +7 =51 X +p
Y +y =5 X +n (1.13)
AY 4y 24 X 4 a

donde 4Y es el niicleo madre, X el niicleo hija, p un protén, n un neutrén, y o un

nicleo de *He.

La energia de todos los productos se distribuye proporcionalmente de acuerdo a las

masas de cada particula.

Fotoproduccién de piones

La fotoproduccién de un pién puede ser de las siguientes clases:

p+y—p+m
n+7—>n—|—7r0 (1.14)
p+y—n+at '

n+vy—-p+m

donde 7%~ representa a un pién neutro, a uno cargado positiva y a uno cargado

negativamente en cada caso.

En el caso de que la particula incidente sea un nicleo atémico, solo un nucleén sera

participe de la interaccion.

Las reacciones de produccién de un pién neutro y uno cargado son diferentes. En el
primer caso el nicleo pierde energia al generarse el pion. En el segundo caso el nicleo

(ademés de lo anterior) cambia su identidad quimica.
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1.6.2. Ncleos y particulas inestables
Decaimiento

Un nicleo inestable puede perder energia (y por ende ganar estabilidad) mediante el

decaimiento llamado (3. Este puede ser del tipo 87 y 37, cuyas reacciones son:

Y =4 X +et+v (1.15)
Y 55 X +e +v

donde e™ es un positrén y e~ un electrén.

La energia liberada @) en esta reaccién puede obtenerse de la formula semiempirica de

la masa, o bien, puede ser medida.

El electrén (o positrén) emitido en este decaimiento posee en el sistema de reposo del
niicleo, una energia (E) distribuida segin /E*2 — m2c*E*(Q — (E* —m.c?))? donde se
desprecian los efectos electromagnéticos. El neutrino absorbe la energia restante. Ambas
energfas son transformadas al sistema de laboratorio mediante F; = I'E(1 + cos(6;))

donde 6; es el angulo entre la velocidad del electrén y la del ntcleo.

Decaimiento del piéon y del muén

Existen otras particulas inestables aparte de determinados nicleos atémicos que seran
consideradas. Estas son, los piones neutros (%), los piones cargados (7+, 77), y el

muon(u).

Un pién tiene mas de una via posible de decaimiento. No obstante las posibles vias

consideradas son las siguientes:

0
™ =+

N N (1.16)
T = U+ Yy

donde p* representa el antimuén o el muén, y v,+ el antineutrino o neutrino segin
corresponda. De la conservacién de momento-energia se puede mostrar que la energia

del muén es menor que (1 —m?/m2)E;.

El muoén decae segun la siguiente ecuacion:

pE = e+ vk + v (1.17)
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donde e® representa un positrén o electrén y v+ el neutrino o antineutrino segin

corresponda.

El electrén emitido posee (en el sistema de reposo del muén) una energia distribuida
uniformemente entre 0 y m?/m,,. Los neutrinos emitidos poseen entre ellos un dngulo

(012) dado por:

*2 %2 %2
cos f15 = Pe = Pvi — Du2 (1.18)

*

2053055

donde p; representa el momento espacial de la particula <.

Las energias de los neutrinos son transformadas luego al sistema de laboratorio me-
diante E; = vy(E}, — p,; cos8;), donde 6; representa el dngulo del i-ésimo neutrino con

la linea de vision.

Otras particulas

Se despreciaran la interaccion de los neutrinos con la materia y los efectos de oscilacio-
nes de sabor de los neutrinos. Los electrones y positrones son frenados por los fondos
de radiacion, generando cascadas electromagnéticas que dan lugar a fotones que llegan

con energias por debajo del TeV.



Capitulo 2

Ecuacion de propagacion y

presentacion del Software SimProp

“Nothing is too hard. Some things are too fast”
— Zach Weinersmith

Existen diversos cédigos ptiblicos para estudiar la interaccién de rayos césmicos ultra-
energéticos con los fondos de radiacién presentes en el medio intergalactico. Varian en
cémo modelan las interacciones con los fondos de radiacién, asi como en su tratamiento

de los campos magnéticos extragalacticos.

En el presente trabajo se hara uso del cédigo SimProp [6] que sigue la evolucién tempo-
ral de una particula, calculando sus pérdidas de energia, a medida que ésta se propaga.
Este cédigo, no contempla la presencia de campos magnéticos en el Universo, por tanto,

no puede seguir la trayectoria espacial de las particulas.

Este capitulo se divide en dos partes, una primer parte explica cémo se modela la
propagaciéon espacial de UHECR inmersos en un campo magnético turbulento, y el
algoritmo utilizado. La segunda parte hace una breve presentacion del funcionamiento

del software SimProp.

Para la asignacion de condiciones iniciales el generador de nimeros aleatorios fue el
estandar de C++, en tanto para la solucién de la ecuacion diferencial estocastica se
utilizé un generador de ntimeros aleatorios con distribucién gaussiana. En ambos casos

el valor semilla fue el reloj interno de la computadora.

El presente trabajo se enfocara en seguir la evolucion del ntcleo primario. Esto es, el

nicleo de mayor masa que se lleve la mayor cantidad de energia.

13
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Para ello se realizard una simulacién utilizando el software SimProp. De la misma se
extraerd iteracion a iteracion la informacién sobre el nucleo primario. A continuacién,

dicha informacién alimentara una simulacién de propagacién en un campo magnético.

2.1. Propagacion de una particula ultrarrelativista

en un campo magnético turbulento

Es importante realizar la siguiente aclaraciéon. Se considera que la particula se encuentra
siempre en el régimen ultrarrelativista (la energia en reposo es despreciable frente a
la energia cinética), por lo que se considerard que el médulo de su velocidad es c. Se
juzgd correcta esta aproximacion debido a que las particulas consideradas poseen una
masa menor a 100 GeV, y las energias consideradas estdn en el rango de 0,01 EeV a
1000 EeV.

2.1.1. Ecuacién de movimiento estocastica

Cuando una particula cargada se propaga en un campo magnético, esta sufre deflexiones

en su trayectoria debidas a la fuerza de Lorentz:

dn  Zec =

— = ——n X B(Z,t 2.1

i = B B (2.1)
donde 7 es el vector unitario que representa la velocidad, Ze la carga de la particula,

y B es el campo magnético.

Para el caso de un campo magnético turbulento esto puede modelarse mediante una
ecuacion diferencial estocastica [7] con deflexiones al azar a lo largo de su trayectoria.

Esto se expresa como:

; 1
_ Tcdt P (R)dWV, (2.2)

dn; = +—P
Lp NI

donde se emplea la convencién de suma sobre indices repetidos. Aqui, ¢ es la velocidad
de la luz y t el tiempo, en lo sucesivo se utilizardn unidades naturales (lo que implica
¢ = 1). Asimismo, P;;(n) = d;; — nyn; el tensor de proyeccion en el plano normal a
(n) y Lp es la longitud de difusién. Esta longitud corresponde a la distancia a la cual
la particula es deflectada un dangulo medio de 1 rad, se relaciona con el coeficiente de
difusién por Lp = 3D/c.
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El factor diW representa un proceso de Wiener [8] que cumple las siguientes condiciones:

(dW;) = 0, (dW;dW j) = dts; (2.3)

Consideramos un campo turbulento espacialmente homogéneo con un espectro de Kol-
mogorov. Este describe la distribucién de la energia magnética como funcion del nimero
de onda, w(k) oc k7%/3. El coeficiente de difusién para una particula de energia E fue
obtenido integrando numéricamente la ecuacion de Lorentz para muchas trayectorias,

obteniendo un fit analitico dado por [9],

4 E 2+ E + E 2—r
) " “E TU\E

donde a; = 0,9, ¢ = 023 y r = g son factores adimensionales que caracterizan el

espectro de energia de Kolmogorov y el resto de los simbolos mantienen su significado.

Lp = Lo (2.4)

Es interesante analizar el comportamiento de la ecuacion 2.4 en el limite de altas y bajas
energfas (cuidando de permanecer siempre en el régimen ultrarrelativista). Cuando la
energia de la particula aumenta también lo hace la longitud de difusién. Esto es lo
esperado, una particula de muy alta energia posee un radio de Larmor grande, y no se

vera deflectada significativamente por un campo magnético.

La ecuacién 2.2 asume implicitamente que el universo es estatico. Esto es, el factor
de escala no varia y el redshift es siempre 0. Para generalizarlo al caso del Universo
en expansion se introduce la dependencia de cada factor de los que depende Lp en la
ecuaciéon 2.4 y se considera la dependencia del tiempo propio ¢ con el redshift dada por

la ecuacion 1.7:

LD = Lcoh<z)

E=)\*,  EB() E(z)\"
4 i 2.5
(£3) rorg (50 29
La ecuacion 2.2 con su longitud de difusion definido segin 2.5 sera utilizada para

simular la propagacion de una particula en un campo magnético turbulento en un

universo en expansion.

2.1.2. Régimen balistico, y difusivo

Se analizara en primer lugar el caso estatico, sin considerar la expansion del Universo.
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La integracién del valor de expectacion de la velocidad, a partir de la ecuacién 2.2

produce como resultado [7]:

t

(ni(t)) = (ni(0))e o (2.6)

donde n;(t) representa la velocidad a un tiempo ¢, y n;(0) la velocidad inicial.

La ecuacién 2.6 nos habla de un fenémeno muy importante, la transicién de un régimen
balistico (la velocidad de la particula se aparta poco de la direccién original) para

t < Lp a uno difusivo (la particula difunde, se desplaza aleatoriamente) para t > Lp.

Si se multiplica ambos lados de la ecuacion 2.6 por la velocidad inicial, y se realiza un
promedio sobre un ensemble de particulas, es posible calcular el valor de expectacién
del coseno del dngulo entre la velocidad inicial y la actual. Dicho valor esta regido por

la expresion:

(cosO(t)) = ¢ o (2.7)

donde 0(t) es el dngulo entre ambas velocidades a un tiempo t, de modo que, pasado
un tiempo Lp la correlacién entre la velocidad inicial y la actual estara suprimida por

un factor e~ 1.

A partir de la ecuacion 2.6 se puede obtener una expresién para la coordenada i en fun-
ci6én del tiempo ((X;(t))). Al considerar el producto de dicho resultado con la ecuacién
2.6 se puede obtener la siguiente relacién para el valor de expectacion de la distancia

al cuadrado:

(r2(t)) = 2Lplt — Lp(1 — e Zp)] (2.8)

donde 7? es la distancia al cuadrado recorrida por la particula.

Esto nos da otro modo de caracterizar la transicion al régimen difusivo. La ecuacién

(r*(1))
t

régimen balistico, la distancia al punto de partida crece de modo lineal con el tiempo.

2.8 predice que la funcién o t para tiempos cortos. Esto es caracteristico de un
La misma relacion se aproxima a un valor constante igual a 2Lp a tiempos largos.
Al graficar la posicién al cuadrado dividido el tiempo, cuando la funcién se aproxime
a una constante sera porque las particulas han transicionado del régimen balistico al

régimen difusivo.
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Figura 2.1: Gréfica ilustrativa de la transicién del régimen balistico al difusivo.

En el ejemplo ilustrado por la figura 2.1, hasta un tiempo de 1 Lp (recordar que se estan
utilizando unidades naturales) la particula se encuentra en un régimen balistico. Luego,
hasta aproximadamente 10 Lp la particula esta transicionando al régimen difusivo.

Después de ello, la grafica se aproxima a una constante.

2.2. Soluciéon numérica de la ecuacion diferencial

estocastica

2.2.1. Solucién en un universo estatico

Esta seccion se centra en presentar el método utilizado para resolver la ecuacion es-
tocastica de propagacion. Se considera en primer lugar el caso de un Universo estdtico,

y luego se lo generaliza al caso de un Universo en expansion.

Para resolver la ecuacién 2.2 para una tunica particula (en lugar de para un ensemble
de ellas o para un valor medio) se discretiza la ecuacién antes mencionada del siguiente

modo:

I I (1= ninak; — > ninjk;j] (2.9)

i#]

donde Ax representa el paso en el espacio que da la particula en una iteracién del
método, y k; representa un nimero aleatorio distribuido normalmente con media 0 y

desviacion estandar 1.
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El reemplazo de los diferenciales por una diferencia en avance finita se conoce como
el método de Euler [10]. Este método es sencillo de implementar y demanda menos

recursos de la computadora que otros métodos numéricos.

La eleccién del paso Ax debe tener en cuenta dos factores. El primero, que sea lo bas-
tante pequeno como para que el error numérico afecte lo menos posible los resultados.
El método de Euler es conocido por tener problemas de conservacion de la energia y
de estabilidad numérica si el paso tomado es demasiado grande [11]. El otro factor a
considerar debe tenerse en cuenta que un paso muy pequeno puede poseer problemas
de representacion en la computadora y hara que el programa demande mas tiempo en
completarse. Para las simulaciones relativas a un Universo estatico se utiliz6 un paso
tal que Az = Lp/100.

El algoritmo utilizado para simular la propagacion de las particulas en presencia de un

campo magnético turbulento es el siguiente.

FALSO
i i FINALIZAR
Slmax
Bt PROGRAMA

VERDADERO

ACTUALIZAR
POSICION

ACTUALIZAR
VELOCIDAD

Figura 2.2: Flujo del programa para resolver la ecuacién 3.1 numéricamente. El factor i,,q.
representaba el nimero maximo de iteraciones que realizaba el programa. Se lo fij6 en ,,4, = 106.

Primeramente, a partir de la velocidad calculada en la iteracién anterior del método,

se propaga la particula en un paso Ax. Esto actualiza la posicion de la particula.

Luego, para cada componente de la velocidad, se genera un nimero aleatorio con dis-
tribuciéon normal. A partir de ellos se calcula el cambio en cada componente de la
velocidad, utilizando la ecuacion 2.9. La velocidad asi obtenida se normaliza nueva-

mente.
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2.2.2. Solucién en un universo en expansion

Al incorporar la expansion del Universo el algoritmo expuesto en la seccién anterior
no debe ser totalmente abandonado. Para considerar la expansiéon del Universo se
debe cambiar el modo en que se calcula el paso en el espacio. A su vez, la expansién
del Universo hace que la longitud de difusién deba recalcularse en cada iteracion del
método numérico. Como se explicd en el capitulo 1, esta expansién cambia los valores

del campo magnético y de la energia de la particula.

Para la discretizacion de la ecuacién 2.2 se considerd un paso constante en el redshift.
Se fij6 un paso constante en redshift en lugar de en el tiempo, pensando en simplificar

su integracién con el software SimProp.

A partir del paso en redshift, el correspondiente paso en el espacio puede determinarse
inmediatamente de la ecuacién 1.8. Sin embargo, se debe tener en cuenta que el paso
debe ser mucho menor que Lp para que la ecuacion estocastica represente adecuada-

mente la propagacién, considerando como valor limite Azyq. = Lp/20.

Si el valor correspondiente al paso en el redshift es menor que AX,,.. , se le asig-
nard dicho valor al paso. Caso contrario se asignard Az /n, y el programa ejecutard n

iteraciones, con n dado por:

Ax(z)
n=[——2]+1 (2.10)
Axm(lflf
donde, [...] es la funcién parte entera.
CALCULAR AXred CALCULAR AXmax
FALSO AX = AXpax
IF AXred < AX pay N=[AXeed/AX o ] + 1
VERDADERO
AX = AXrea n PASOS DE LARGO
AX

1PASO DE LARGO
AXrea

Figura 2.3: Esquema ilustrativo del proceso para la eleccién del paso Az utilizado en la
discretizacién de la ecuacién de movimiento.
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Elegido el paso en el espacio se aplica el método detallado en la seccién anterior. Una
vez calculada la nueva velocidad de la particula, se procede a calcular nuevamente el
paso en el espacio y tiempo. Luego se calcula la energia de la particula en el nuevo
redshift. Con ello se calcula el nuevo coeficiente de difusién. Hecho esto el proceso
anterior se repite hasta que la particula llegue a un redshift z = 0 (llegada a la Tierra).

En dicho punto se detiene la propagacion de la particula.

2.3. Resultados obtenidos para un Universo estati-

CO

Se simulé la propagacion de 1000 particulas, para un campo magnético con una ampli-
tud B,ms = 10nG, v una longitud de coherencia L., = 1 Mpc. Las energias analizadas
fueron de 0.01, 1, 2, 5, 10, 20 y 50 EeV. Para el estudio de la variacién del coeficiente
de difusién en energia se analizaron también energias de 0.02, 0.05, 0.1, 0.2 y 0.5 EeV.

Las particulas propagadas fueron niicleos de | H.

El nimero de particulas fue elegido tratando de minimizar el tiempo que tardaba el
programa en completarse, teniendo en cuenta que un nimero pequeno produce resul-
tados que varian mucho entre dos simulaciones y con una gran dispersién. Se decidié

que con 1000 particulas se obtenia un buen compromiso entre ambos factores.

Aqui se detallan y discuten los resultados obtenidos para el estudio de la evolucién tem-
poral de particulas inmersas en un campo magnético. Las variables analizadas fueron,
el valor medio del cuadrado de la distancia en funcién del tiempo y el angulo medio

entre la velocidad inicial y la actual.
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Figura 2.4: Valor medio del cuadrado de la distancia dividido por el tiempo transcurrido
en funcién del tiempo transcurrido para 1000 particulas, en un campo B,,s = 10nG y una
L.on, = 1 Mpc. Notar que en todos los casos se observa la transicién predicha.

La figura 2.4 muestra el valor de (r*(t)) dividida por el tiempo como funcién de este
ultimo para diferentes energias. En esta imagen puede observarse la transicion entre
el régimen balistico a tiempos cortos, y el régimen difusivo a tiempos largos, segin se
explico en la seccion 2.1.2. Tal y como se esperaba las particulas con una mayor energia

tardan un mayor tiempo en transicionar.

El tiempo en que se alcanza el régimen difusivo se extiende a lo largo de varios ordenes
de magnitud. Por ejemplo, para una energia de 0,01 EeV se alcanza en torno a 1 Myr,

en tanto para 50 EeV a 1 Gyr todavia no se ha alcanzado dicho régimen.

Analizando el limite para tiempos largos de la ecuacion 2.8 se ve que el valor alcanzado a
tiempos largos es proporcional a la longitud de difusién de la particula. Concretamente,

dicha ecuacién se aproxima a 2L pct en dicho limite.

A tiempos largos (cuando ya se alcanzé el plateau del régimen difusivo), se realizé un
ajuste por minimos cuadrados a cada curva para contrastarlos con los valores de la

ecuacion 2.8. Los resultados se muestran en la figura 2.5.
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Figura 2.5: Valor de 2L pc en funcién de la energia. La curva violeta representa la prediccién

dada por la ecuacién 2.8. Los puntos representan los resultados de las simulaciones a determinadas
energias.

En la figura 2.5 la linea roja marca el valor de la energia critica, la recta verde la
tendencia a energia altas, y la celeste la tendencia a energia bajas. Se puede ver que a
energias altas el coeficiente de difusion escalea como la energia al cuadrado. A energias
bajas, el término ~ E'/3 es el determinante. En todas las energias analizadas el valor

del ajuste para la longitud de difusién coincide, dentro de su incerteza, con el de la

ecuacion 2.8.
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Figura 2.6: Promedio del coseno del dngulo entre la velocidad actual de cada particula y su
velocidad inicial para 1000 particulas. El campo magnético era de una amplitud B,.,s = 10nG
y una L.,, = 1 Mpc.
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En la figura 2.6 se muestra el valor medio del dangulo entre la velocidad inicial y la
actual en funcion del tiempo para diferentes energias. Se observa que las particulas de

mayor energia tardan mas tiempo en perder informaciéon de sus condiciones iniciales.

Las particulas de menor energia sufrirain una deflexion mayor por efecto del campo
magnético. De hecho, si su energia es menor que la energia critica, sufrirdn grandes

deflexiones antes de recorrer una distancia de L., segin se explico en el capitulo 1.

2.4. Resultados para un Universo en expansién

En esta seccion se reproducen resultados de la seccién 2.3, incorporando la expansion
del Universo. Se comparan en cada caso los resultados y se discuten la diferencias que
existen entre ambos casos. Asimismo se incorporan resultados que no tienen un analogo
en la seccién anterior. Estos son, las distribuciones en distancias entre el punto final
y la fuente y las energias finales, y el angulo medio entre la direccion de llegada y la
velocidad como funcién de la energia de llegada. Se estudian también los espectros en
energia de las particulas y la dependencia de estos con la distancia a la que se hallan
las fuentes. El objetivo es analizar que efectos introduce la expansion del Universo en

la propagaciéon de particulas cargadas por el mismo.

2.4.1. Transicién del régimen balistico al difusivo

Se generaron 1000 particulas con una misma energia con un redshift inicial de zy = 1.
Las energias iniciales consideradas son de 0.01, 1, 2, 5, 10, 20 y 50 EeV. En cada caso
a todas las particulas se les asignaron las mismas condiciones iniciales de modo tal que
tuviera sentido considerar los valores medios sobre un ensemble de ellas. Las particulas

propagadas fueron nicleos de | H.

Se analiz6 como evolucionaba la distancia cuadrada media dividida por el tiempo trans-

currido para diferentes energias. El resultado se muestra en la figura 2.7.
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Figura 2.7: Evolucién de la distancia cuadratica media dividida por el tiempo. El campo
magnético actual era de By, = 10nG y una longitud de correlacién de Lg.,, = 1Mpc. Las
leyendas corresponden a la energia inicial.

Puede notarse que ninguna curva parece llegar a un plateau, o valor constante, y
mantenerse en el mismo. Esto se debe a la expansién del Universo. Al expandirse
el espacio, la ecuacion 1.9 nos dice que una particula ultrarelativista pierde energia
a medida que se propaga. La ecuaciéon 3.5 muestra a su vez que una menor energia
conduce a un menor coeficiente de difusién. Por tanto, la curva para (r?)/t luego de
alcanzar un maximo disminuye su valor a medida que el Universo se expande. Esto es

consistente con lo reportado en la bibliografia consultada [12].

El méximo de la curva de una energia inicial de 10 EeV ocurre en torno a los 600
millones de anos. Esto, nuevamente, es consistente con lo reportado en la literatura
consultada [12].

Nuevamente se observa que el tiempo que toma la transicién del régimen balistico al
difusivo depende fuertemente de la energia, variando entre 1 Myr y 1 Gyr. No se observa
una diferencia apreciable para dichos tiempos con respecto al caso de un Universo

estatico.
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Figura 2.8: Valor medio del coseno del dngulo entre la velocidad actual e inicial. E1 campo
magnético inicial era de Bygmp = 10nG y una longitud de correlacién inicial de Locon = 1 Mpc.
Las leyendas corresponden a la energia inicial.

La figura 2.8 muestra el valor medio del coseno del angulo entre la velocidad inicial
y la actual en funcion del tiempo para diversas energias. Nuevamente se observa una
pérdida de la informacién de las condiciones iniciales para las particulas a todas las
energias. Se observa nuevamente que las particulas de una energia mas alta tardan mas

tiempo en perder informacion de dichas condiciones.

2.4.2. Distribucion de las particulas que llegan a la Tierra

Aqui queremos estudiar las particulas que llegan a la Tierra, enfocandonos en que
condiciones llegan a la Tierra. Las variables analizadas en la presente seccién fueron:
el valor medio del coseno del dngulo entre la direccion y la velocidad de arribo, y la

distancia media a la fuente como funcion de la energia de llegada.

Para realizar estos andlisis se generaron 10° particulas con una energfa distribuida segin
x E~! en el rango de 0.01 a 1000 EeV, con un redshift inicial elegido uniformemente
entre 0 y 1. El nimero de particulas generadas fue mayor debido a que la informacion
que se solicitaba como salida del programa permitia simular un gran niimero particulas
sin que se tardara un tiempo excesivo en completar el programa y permitia obtener

una mejor estadistica. Nuevamente se propagaron niicleos de 1 H.

En todas las figuras en las que se encuentren presentes las barras de error indican el

intervalo de confianza de 68 %.
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La figura 2.9 muestra la distancia media a la fuente en linea recta en el momento en
que la particula incidente llega a la Tierra como funcion de la energia de llegada a la

Tierra.
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Figura 2.9: Distancia media en linea recta a la fuente en el momento en que la particula llega
a la Tierra como funcién del logaritmo de la energia final. Se utiliz6 un binning en logaritmo de
base 10 de la energia de 0.04.

Las particulas de menor energia llegan en promedio de fuente més cercanas, y lo mismo
se puede decir de las particulas de muy alta energia. Esta falta de homogeneidad en la

distribucién se entiende de como se propagan las particulas.

En el rango de energias analizadas, las particulas provenientes de los mayores redshifts
considerados se encuentran ya en el régimen difusivo para el momento en que llegan a

la Tierra (ver figura 2.7).

Una particula de mayor energia sufre menores deflexiones por efecto del campo magnéti-
co. Por tanto, para un punto de origen a una dada distancia, es méas probable que pueda

llegar a la Tierra.

Se puede observar que a las energias de arribo mas altas (superiores o iguales a ~
300 EeV) existe una disminucién en la distancia media a la fuente. Esto puede deberse
a que la energia maxima simulada fue de 1000 EeV, y estas particulas perdieron energia
al expandirse el Universo. Una particula de muy alta energia, pero que se haya generado
en un redshift lejano vera su energia degradada segin 1.9. Por tanto, una particula a

estas energias solo puede provenir de una fuente cercana.

Por ejemplo, una particula con una energia inicial de 1000 EeV que se propague desde
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un z = 1 arribara con una energia de 500 EeV. En tanto una particula de la misma

energia inicial que se propague desde z = 0,1 tendra una energia final de ~ 900 EeV.

Es destacable la meseta que se observa para la envolvente superior entre energias de
~ 10EeV y ~ 300EeV. Puede verse que dicha distancia es de ~ 3280 Mpc. Dicha
distancia es la que se obtiene de integrar la ecuacion 1.8 entre 0 y 1, y es la méxima

distancia de la que pueden provenir particulas generadas en dicho rango de redshift.

Brms = 1nG, Leoh = IMpPC, Zmax = 1
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Figura 2.10: Grafico de dispersién de la energia final de las particulas y de las distancias a la
fuente. Notar la presencia de un horizonte magnético que crece con la energia.

La figura 2.10 muestra la distribuciéon de las particulas en funcion de la energia y de la
distancia de su fuente de origen a la Tierra. Notar que la envolvente superior debida
al tiempo finito que lleva emitiendo la fuente es un limite rigido para las distancias a

las fuentes, en tanto el horizonte magnético presenta cierta dispersién.
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Figura 2.11: Coseno del dngulo entre la velocidad y la direccién de las particulas en el momento
de su llegada a la Tierra.

La figura 2.11 muestra el valor medio del coseno del dngulo entre la velocidad y la
posicién en el momento de su llegada a la Tierra. Se observa que a energias mas altas
dicho valor se aproxima a 1. El motivo de esto son nuevamente las menores deflexiones
que sufren las particulas de alta energia. Estas arriban preferentemente con la velocidad
alineada en torno a la direccién de la que provinieron, ya que las deflexiones que
introduce el campo magnético son pequenas. A bajas energias las particulas arriban

distribuidas isotrépicamente respecto a la direccién de la que provinieron.

2.5. Interaccion de las particulas con fondos de ra-

diacion
2.5.1. Breve presentacion sobre el Software SimProp

La informacion presentada en esta seccion se extrajo del articulo ”SimProp v2rj: Monte
Carlo simulation code for UHECR propagation, [6]. Una corrida del software SimProp

esta conformada por N eventos, cada uno de los cuales a su vez consiste en:

= generar una particula con un nimero de masa A;,;, a energia E;,; elegida segun
una ley de potencias, en un redshift Z;,; elegido uniformemente al azar entre 2
valores. Estos valores estan fijados, pero pueden ser modificados por el usuario al

comienzo del programa.
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» un intervalo entre que la particula se genera y decae (si es inestable), o llega a la
Tierra. En dicho intervalo la particula interactia estocasticamente con el fondo

de radiacién de microondas(CMB) y con el fondo de luz extragalactico (ELB).

» La informacién de cada particula es almacenada en una branch de un érbol (es-

tructura de almacenamiento de datos).

= En cada iteraciéon la particula pierde energia de modo continuo.

Propagacion de protones y de nucleos estables

La particula se propaga desde su punto de origen en Z;,;, con el intervalo en redshift
dividido en n pasos. En el paso n la particula llega a la Tierra y es detectada. En cada

paso existen dos tipos de procesos que la particula puede sufrir :

= pérdidas continuas de energia, son deterministas. Estas perdidas pueden de-
berse a la expansion del Universo, la produccion de pares por interaccién con
fotones del CMB o incluso (dependiendo de la configuracién inicial del progra-

ma) produccién de piones por interaccién con esos mismos fotones,

= interacciones estocasticas con los fondos de radiacion. En estas el punto de
interaccién, la energia involucrada, el nimero de particulas hijas son elegidas
estocasticamente. Los procesos mas importantes de este tipo son fotodesintegra-
cién del niucleo y produccion de piones. Por default esto solo ocurre con fotones
del CMB, pero puede configurarse de modo tal que los fotones del EBL también

estén involucrados.

Pérdidas continuas de energia

Las pérdidas continuas de energia se obtienen de la integracion numérica de la ecuacion

para el logaritmo del factor de Lorentz segin se describe en [13].

El nimero de pares electrén-positrén (n,...s) generados en cada paso se obtiene de una

distribucién de Poisson:

1 Ty 142 2
[2_1 +z’],;{ Me (2.11)

Mpares = e T T = Amy + 20\,

donde I';_; y I'; son el factor de Lorentz en la iteracién anterior y en la iteracion actual
del método numérico, z;_1 y z; el redshift de la particula en la iteracién anterior y

actual, m, la masa del electron, my la masa de un nucleon y A el nimero de masa
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de la particula. Implicita esta la suposicién de que cada par tiene K veces la energia

original.

Para este proceso el punto de interaccion se elige uniformemente al azar entre z; 1 y z;.
La energfa de la interaccién es elegida como 271K Am,,I" con InI elegido uniformemente

al azar entre (nl’;,_; y Inl’;.

A continuacion se detalla como el software SimProp simula los procesos explicados en

la seccién 1.6.

Interacciones discretas

El modelo utilizado para evaluar los valores de las secciones eficaces de interaccién
es por default el desarrollado por Puget, Stecker y Bredekamp [14], con ulteriores
refinamientos [15]. Es posible configurar el programa de manera tal que utilice el modelo
TALYS [16].

Cuando una particula ha interactuado es necesario determinar la energia involucrada
en dicha interaccién, el tipo, niimero y energia de la particulas hijas (si las hay). Para

cada proceso estas magnitudes son elegidas de acuerdo al siguiente método:

» fotodesintegracion: Se elige al azar uno de los posibles modos en los que puede
ocurrir este proceso, con una probabilidad proporcional a la tasa de interaccién
correspondiente. Todas las particulas hijas heredan el factor de Lorentz del nticleo

madre.

= fotoproduccion de piones: Si la particula incidente es un ntcleo, el nucledén
responsable es elegido al azar. El software SimProp aproxima todos los procesos
de este tipo como produccién de un pién, la probabilidad de producciéon de un
pién neutro (7V) es de 2/3, y la de producir un pién cargado (ya sea 7 o 7~ es
de 1/3.

Decaimiento beta

El software SimProp asume que estas particulas decaen instantaneamente y que su

longitud de decaimiento es menor que cualquier otra.

Se asume que los neutrones y ntcleos no estables que decaen por el decaimiento S lo
hacen instantaneamente. Para un dado valor de niimero de masa A, se obtiene de una

tabla cual es el nucleo estable.
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La energia liberada por el decaimiento se lee de una tabla o se estima utilizando la
formula semiempirica de la masa. La energia del electron emitido en el sistema del
nicleo en reposo se elige al azar de la distribucion mencionada en el capitulo 1. El
neutrino se lleva la energia restante. Para el cdlculo de las energias en el sistema de

referencia fijo a la Tierra el factor (1 + cos#;) es elegido uniformemente al azar entre 0

y 2.

Los productos de decaimiento en este caso son el nicleo hijo, el neutrino y el electrén

o positron.

Decaimiento del pion y del muén

Para el decaimiento del pién neutro las energias de los dos fotones producidos son

elegidas uniformemente al azar. En el caso del pién cargado,la energia del muén E, se

2
elige uniformemente al azar entre 0y (1 — —3%-).

Para el decaimiento del muén las energias involucradas se eligen de modo analogo al
decaimiento del pién. La energia en el sistema en reposo de los neutrinos se eligen
de modo independiente uniformemente al azar entre % — %Z El electron se lleva el
resto de la energia. Los angulos no determinados de la conservacién del momento o por

relaciones trigonométricas son elegidos isotropicamente al azar.

2.6. Resultados para un escenario con campo magnéti-

co e Interacciones

Se simulé la propagacién de 10° protones, generados con una energia inicial entre 0.01

y 1000 EeV, y distribuidos uniformemente en el tiempo de emision de la fuente.

El caso de la propagacién de protones es interesante, ya que fueron las particulas
estudiadas en las secciones anteriores. Ademads, permiten estudiar la propagacion de
nicleos atémicos que no sufren decaimientos. Esto permite estudiar como se modifica
el espectro en energia (de los protones) generados por la interaccién con los fondos de

radiacion sin tener que considerar nicleos secundarios.

Aqui la escala de colores indica el nimero de particulas que hay en un dado pixel.
Se muestra una escala continua porque se realizé una interpolacién, afin de que las

transiciones entre colores fueran suaves-
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Figura 2.12: Mapa de colores de la distancia final a la fuente vs energia de llegada. Notar que
sigue estando presente el horizonte magnético y la disminucién de distancias a altas energias.

La figura 2.12 muestra el efecto que tienen las interacciones sobre las distancias finales
a las fuentes. El horizonte magnético a bajas energia es similar al caso anterior, sin
interacciones. Esto es esperable, a bajas energias los efectos del fenémeno de produccion

de pares y/o fotoproduccién de piones son pequenos.

La mayor diferencia ocurre a altas energias. Aqui no se encuentra la meseta de la
envolvente superior. Aparece, en cambio, un nuevo horizonte debido a las pérdidas de
energia por interacciones. El efecto del campo magnético es, en este caso, pequeno
por encima de ~ 5EeV. Se observa una supresién intensa de la distancia méaxima.
Particulas de muy alta energia que se originan a gran distancia pierden energia por

efecto de las interacciones.

Se observa también, un fenomeno de pile-up a energias entre 10 y 100 EeV. Las particu-
las a una dada energfa y distancia (mayor a su longitud de atenuacién) pierden energia
por efecto de interacciones. Cuando su energia y distancia a la Tierra caen por debajo
de la curva negra mostrada en 1.2 dejan de perder energia por este mecanismo. La
pérdida de energia por expansion del Universo sigue estando presente. Esto conduce a
que a altas energias, un grupo muy grande de particulas lleguen a la Tierra con energias

similares.



Capitulo 3

Espectro de las particulas que

llegan a la Tierra

“Okay this little maneuver is going to cost us another fifty-
one years.”

— Interstellar-Christopher Nolan

El presente capitulo se desarrollara del siguiente modo. Primeramente se expone qué
factores afectan el flujo proveniente de una fuente y se enuncia con que distribucién
espacial de ellas se trabajara. Se mostraran a continuacién los resultados para el flujo
proveniente de una fuente. Mostraremos cémo es afectado por la intensidad del campo

magnético y tiempo de emisién de la fuente.

Continuamos por mostrar el flujo proveniente de un ensemble de fuentes, y su depen-
dencia con los mismos parametros, poniendo énfasis en como se modifica el flujo por
efecto del campo y de las interacciones. Se comparan brevemente los resultados para

un escenario con y sin interacciones.

Se define también un factor de supresion del espectro. Se analiza su dependencia con
la densidad de fuentes e intensidad de campo magnético. Se propone una modificacion
al ajuste encontrado en la literatura para considerar los efectos de interacciones a altas

energias.

Por ultimo se estudian la composicion final de fuentes que emiten nicleos de hierro,

asi como el flujo detectado en la tierra.
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3.1. Flujo proveniente de una fuente

Primero enunciaremos un importante resultado conocido como el teorema de propaga-

cién.

Consideremos fuentes idénticas distribuidas de manera isétropa en el espacio, siendo d
la separacion entre ellas. Si d es menor que todas las otras longitudes caracteristicas
de propagacién (longitud de atenuacién, de difusién). Entonces el campo magnético no
afecta la forma del espectro de energia. Una prueba de este teorema puede encontrarse
en [17].

La soluciéon de la ecuacion de difusién para una fuente a distancia r; en un campo

turbulento isétropo en un universo en expansién es [18],

Zmazx
&

:EO

dt

|ty 2). 4

capl-r2/(4X2)] dE,

Is(E) (4m\2)32 dE

dz (3.1)

donde zp,q. es el redshift en el que empezé a emitir la fuente, £, la energia en el
momento de su origen de una particula a un redshift z con energia F en z = 0, Q es
el espectro de la fuente, A es la variable de Syrovatskii generalizada, la cudl se define

como,

)\Q(E,z):/ dz'
0

donde Lp es la longitud de difusion.

3.1.1. Distribucion de fuentes

En presencia de una distribucion de fuentes a distancias r;, el flujo total sera la suma
de los flujos individuales. El tnico factor que depende explicitamente de la posicién
de las fuentes en la ecuacién 3.1 es la exponencial. Ello permite definir un factor F' =
nyt > exp(—r2/4X2) (47 A?) 732, Este factor contiene la dependencia de las distancias

a las fuentes y del campo magnético, a través de la variable \.

Este factor nos permite distinguir entre 2 escenarios. En el primero, de distribucién

continua de fuentes se puede reemplazar la suma sobre fuentes por la integral:

S ) e /AN
/0 dr4mr W =1 (33)
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En un escenario de distribucién continua el espectro no dependera de X\ y la difusién

no afecta la propagacion. Es vélido el teorema de propagacién.

Para el escenario de distribucién discreta debemos considerar una distribucion en par-

ticular de las fuentes.

En el presente trabajo se supondréd una distribucién homogénea e isétropa de fuentes,

con una densidad n,. A partir de ella se puede definir una distancia media entre fuentes
~1/3 . e . )

como dg = ns /3. Los escenarios mas tipicos que consideraremos tendran 10 Mpc < dg <

100 Mpc. En dicho escenario la distancia promedio a la i-ésima fuente mas cercana es
ri = (3/4m)Y3d (i +1/3) /(i — 1)

Aqui también podemos definir un pardmetro que serd importante: Xy = ds/v/ Ry Leon,
donde Ry = H,' ~ 4,3Gpc es el radio de Hubble.

Al realizar una suma sobre esta distribucién de fuentes se obtiene que el factor F es

menor o igual a 1. Se encuentra que puede ser descripto por el siguiente ajuste,

o~ e |- ()] 3.4

La ecuaciéon 3.4 habla de una supresion del flujo por efecto de tener una distribucién
discreta de fuentes. Esta supresion del flujo sera relevante en la propagacion a bajas
energias de una particula inmersa en un campo magnético, cuando la longitud de

difusién sea menor a la distancia entre fuentes.

3.2. Flujo de las fuentes en un escenario donde sdlo

se inyectan protones

Primeramente se estudia la dependencia del flujo de una fuente individual con diversos
parametros. Luego se estudio el flujo de un ensemble de fuentes. Se comparan los casos
en que solo hay campo magnético o interacciones con fondos de radiacién con aquél
en que ambos fendmenos estan presentes. Por ultimo se estudia el flujo de ntcleos

atémicos mas pesados.

Para estos ultimos estan permitidos los procesos de foto-desintegracion y decaimiento (3
mencionados en la seccién 1.6. Por tanto es de esperar que se modifique la composicién

de los rayos césmicos entre su generacién y su arribo a la Tierra.
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A las particulas se les asigné un peso de 1/E;,; para el calculo del flujo de las fuentes

y factores de supresion a fin de que su espectro fuera mas cercano al real.

3.2.1. Flujo de una fuente individual

Esta seccién analiza el efecto que tienen los campos magnéticos y la interacciones sobre
el flujo proveniente de una fuente. La Figura 3.1 muestra el flujo que llega desde una
fuente a una distancia de 36 Mpc multiplicado por E2. El espectro de salida de la fuente
es £72, de modo que en el caso sin campo magnético ni interacciones se espera una
constante. En lugar de ello se puede apreciar un rango de energias donde es constante,
seguido de un aumento del flujo para energias mas bajas que es debido a la difusién. A
las energias mas bajas aparece una supresion del flujo debido al horizonte magnético, las
particulas no tienen tiempo suficiente de llegar a la Tierra. La supresion a las energias

mas altas que se observa esta causada por la interacciones con los fondos de radiacién.

LC{Jh =1 MDC, zmax = 1. R5 = 36 MpC
100 . . . i

10 b ' L _

J(E)XE2 (Mpc? srlyrlEev)

l | * &= E
0.1 5
Labels
Brms = 1 NG
Brms = 2 NG
Brms = 5 NG
BFm = 10 nG
0.01 - .
0.01 0.1 1 10 100 1000

Energia (EeV)

Figura 3.1: Flujo de la primer fuente en funcién de la energfa para diferentes intensidades del
campo.
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Figura 3.2: Flujo de la primer fuente en funcién de la energia para diferentes redshifts maximos
de emisién.

Segtn se puede apreciar en la figura 3.1, al aumentar la intensidad del campo magnéti-
co tanto el aumento del flujo por la difusion como la supresion debida al horizonte
magnético tienen lugar a energias mas altas. Esto se debe a que a una dada energia, in-
crementar el campo magnético acorta el horizonte magnético del cual pueden provenir

particulas en el tiempo que lleva emitiendo la fuente.

Por el contrario, la figura 3.2 muestra que al aumentar el tiempo que lleva emitiendo la
fuente (es decir, incrementar el redshift méximo de emisién) se reduce dicha supresion.
Aqui lo que sucede es que aumentar dicha cantidad otorga mas tiempo a las particulas

de bajas energia para difundir y alcanzar la Tierra.

3.2.2. Flujo de una distribucién finita de fuentes

Segun se explicé anteriormente, en un escenario con una densidad finita de fuentes,
en el cudl la distancia caracteristica entre fuentes es dg, la primer fuente se encuentra
en promedio a ~ 0,55d,. Esto puede tener un efecto importante en el flujo en la Tie-
rra. Para un dg tal que las fuentes se encuentren a mayor distancia que el horizonte
magnético, la distancia finita a la primera fuente implica que particulas de las mas

bajas energias no llegan a la Tierra.

También, por efecto de las interacciones, se reducira el flujo a alta energia al disminuir
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la densidad de fuentes. En este caso las interacciones con el CMB y el FLB y la

expansion del Universo degradaran su energia antes de llegar a la Tierra.

Por tanto una distribucion finita de fuentes reducira el flujo tanto a bajas como a altas

energias.

1.0
0.7
> os
]
w04
o
L 03
-2
i
G 02
.
[
aQ
=
> 0.1
w
x
w
= 005

Figura 3.3: Flujos provenientes de un ensemble de fuentes para diferentes densidades de fuentes.
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Figura 3.4: Flujos provenientes de un ensemble de fuentes para diferentes redshifts maximos
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Figura 3.5: Flujos provenientes de un ensemble de fuentes para diferentes amplitudes cuadrati-
cas medias del campo magnético

La figura 3.3, muestra una supresiéon del flujo de protones a bajas y altas energias por
efecto de la distribucion finita. La linea constante a bajas energias es el flujo que se
obtendria de una distribucién continua de fuentes. Es de notar que la supresiéon se hace

méas marcada cuanto mayor sea la distancia caracteristica.

Al incrementarse el tiempo de emisién de la fuente (mayor redshift maximo de emision)
lo que se hace es dar més tiempo a todas las particulas para llegar a la Tierra. Segun
se muestra en la figura 3.4 esto produce un aumento del flujo a bajas energias. A altas

energia no se observa diferencia, por ser la propagacion rectilinea.

El efecto de aumentar la magnitud del campo magnético (mostrado en la figura 3.5)
es de una supresion mayor del flujo a bajas energias, no observandose una diferencia a

las energias més altas.

3.3. Supresion del flujo por el horizonte magnético

La supresion del flujo a bajas energias debida al efecto del horizonte magnético para

nicleos de carga 7 puede describirse a través de un factor de supresion dado por,

Jo(E)

CE) = Tmm

(3.5)

esto es el cociente del flujo total proveniente de todas las fuentes (en el cudl el factor F
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estd descripto por la relacién 3.4 ) respecto al que se obtendria para una distribucién
continua de fuentes (para el cual se verifica la ecuacién 3.3). En el caso en el que la
supresion del flujo por el efecto de horizonte magnético sucede a energias mas bajas
de la cudl las particulas pierden significativamente energia por las interacciones con los
fondos de radiacion, es posible obtener una parametrizacion sencilla del factor G en
funcién de E, y de Xg dada por [19] ,

G(x) = exp {— <%) a} (3.6)

donde © = E/E,, y a, b, o, § son parametros que dependen la evolucién en redshift
de las fuentes, el espectro de la fuente y el redshift maximo considerado. Por ejemplo,

para zZm,q.: = 1, indice espectral de inyeccion v = 2 y sin evolucion, los parametros son:

= q=0,258
» b=0,154
= o= 1,67

» 5=0,129

3.3.1. Factor G para protones

Esta seccién muestra los resultados obtenidos para el factor G como funciéon del cam-
po magnético, el tiempo de emision y la densidad de fuentes. Se detallan asimismo

diferencias con la parametrizacién dada por la ecuacién 3.6.

El teorema de propagacion indica que el campo magnético no afecta el espectro si la
distribucion de fuentes es continua. Para el caso de una densidad finita de fuentes, el

efecto se puede cuantificar con el factor de supresion G mencionado anteriormente.

La figura 3.6 muestra la modificacion al flujo por efecto de la densidad finita de fuentes
para diferentes campos. Se puede notar que la supresién a energias superiores a ~
50 EeV es independiente de la intensidad del campo. Como se vera mas adelante, es

afectada solo por la densidad de las fuentes.
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Figura 3.6: Factor G vs. energfa. Notar que la supresiéon para altas energfas no depende del

campo.

G(E)

Leoh = 1 Mpc, X = 1, Zyax

1.0F

05

03

0.2F

0.01

'J__pﬂ‘"“_..._
4
Labels
Brms = 0.1 nG
Brms = 1 NG
Brms = 2 NG
Brms = 3 NG
Brms = 10 nG
Fit
1 10
E/EC

100

1000
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En la figura 3.7se muestra la supresion del flujo para los mismos casos de la figura ante-
rior, pero ahora en funcién de F/E,. Se puede apreciar que, dentro de sus fluctuaciones,
para intensidades de campo menores a 5nG los resultados del factor G coinciden con
los que resultan de la parametrizacién de la ecuacién 3.6 [19], como muestra la curva

continua.

La supresion que se observa a bajas energias tiene su origen en el horizonte magnético.
Debido a la propagacion difusiva, muchas particulas de baja energia no tienen tiempo
suficiente para llegar a la Tierra ni desde las fuentes més cercanas. Esto se reflejara en

una supresion del flujo.

3.3.2. Modificaciéon al factor G

La difusion en el campo magnético modifica el espectro observado a bajas energias,
mientras que las interacciones con los fondos de radiacién lo hacen a altas energias.
Cuando la supresiéon magnética sucede a energias menores que aquellas en que las
interacciones son relevantes (E ~ 2 EeV para protones, donde la produccién de pares
comienza a ser relevante) es una buena aproximacion considerar la supresién magnética
a través del factor G, teniendo solo en cuenta la pérdida de energia de las particulas

por la expansion del Universo.
Por ejemplo, en la figura 3.8 se muestran 4 curvas que corresponden a:

» flujo proveniente de una distribucién continua, considerando campos magnéticos

e interacciones,
= propagacion considerando campo magnético e interacciones,

= propagacion considerando solo interacciones con los fondos de radia-

cion,

= propagacion solo en el campo magnético.
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Figura 3.8: Flujo de un ensemble de fuentes para diferentes escenarios de propagacién. La
amplitud del campo fue de 1nG.

Resulta interesante remarcar que en el caso de la figura 3.8 se pueden distinguir 2
regiones para la curva verde aguamarina (que considera los efectos del campo magnético
e interacciones). A energias para las cuales la longitud de difusién sea menor que la
distancia entre fuentes, predominan los efectos del campo magnético y la curva que
considera ambos efectos se asemeja a la que solo considera el campo magnético. Por su
parte, para energias superiores predominan los efectos de las interacciones y la curva
que tiene en cuenta ambos efectos se torna parecida a la que toma en cuenta tinicamente

las interacciones.

Si la supresion magnética ocurre a energias mayores no es posible factorizar ambos
efectos, de modo que no serd una buena aproximacién la de estimar el espectro total
como el producto del espectro correspondiente a una distribucion continua de fuentes
por el factor G(E/E.).

Esto se puede ver en la figura 3.9. Aqui ambos efectos (campo magnético e interaccio-
nes) se encuentran mas entrelazados, y en la regién entre 1 y 5EeV ambos efectos son

relevantes.
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Figura 3.9: Flujo de un ensemble de fuentes para diferentes escenarios de propagacién. La
amplitud del campo fue de 5nG.

Tal y como se puede apreciar en la figura 3.7, a energias entre 0,1F,. y E. la supresién
del flujo resulta algo mayor que la esperada del ajuste analitico donde las interacciones

no estan incluidas.

En esta seccion se cuantificara cuando es significativo el apartamiento del ajuste analiti-

CO.

Como se observa en la figura 3.10 la intensidad de la supresién incrementa con la

intensidad del campo magnético.
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Figura 3.11: Modificacién al factor G para diferentes densidades de fuentes para un escenario
con Brms = 100Gy Zppar =1

La figura 3.11 muestra una clara dependencia de la intensidad de la supresién con la
densidad de fuentes. Al disminuir la densidad, se incrementa poderosamente la supre-

sion.
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A menor densidad, la primer fuente se encuentra mas lejana, por tanto, al recorrer una
distancia mayor hasta llegar a la Tierra el efecto de las interacciones serda mas intenso.
Y, en el caso de que las interacciones sean la causa de esta supresion, se esperaria un

incremento de la misma.

Como resultado importante podemos extraer que para casos en que X FE. ~ 10 EeV
esta diferencia observada para el ajuste dado por la ecuacién 3.6 es mayor al 20 %.
Para tomar en cuenta estos casos donde no es posible esta factorizacion del espectro el

ajuste debera ser modificado.

3.3.3. Energia de cut-off

A altas energias se observa una supresién que, como se ve en la figura 3.6, no depende

del campo magnético. Esta supresion es debida a las interacciones.

El factor G de supresién del espectro mencionado en la ecuacién 3.6 se puede modificar
para tomar en consideracién la supresion a energias mas altas. Multiplicandolo por el

siguiente factor,

E
-1
cosh (Ecut) (3.7)

donde F.,; representa una energia de cut-off, se obtiene un ajuste a los datos que se

juzga aceptable.
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Figura 3.12: Energfa de cut-off para los protones.

La energia de cutoff depende de la densidad de fuentes considerada. La figura 3.12
muestra su dependencia con ds. Su disminucion es debida a que al aumentar las distan-
cias a las fuentes, se incrementa la probabilidad que una particula de una dada energia
pueda interactuar con el CMB o ELB.

No se encuentra para esta energia de cut-off una dependencia con el tiempo de emisién
de la fuente o con la intensidad del campo magnético. Esto es esperable ya que a dichas
energias (superiores a los 50 EeV en todos los casos analizados) el campo magnético
no afecta la propagacién de los nicleos atomicos. La independencia con respecto al
tiempo de emisién de las fuentes ocurrira siempre y cuando el tiempo de emision de la
fuente sea mayor que el tiempo necesario para la propagacion rectilinea desde la fuente

al observador.

3.4. Propagacién de ntucleos de hierro

Aqui se inyectaron 10° niicleos de hierro con un espectro de energia de E~1, con energfas
entre 0,01 y 1000 EeV. Para obtener un espectro méas cercano a los reales, se pesé a las

particulas con un factor de 1/ E;,; para computar su flujo y factor G. Aqui estudiaremos
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su composicién como funcién de la energia y de la distancia a la Tierra, asi como el

flujo detectado en la Tierra y el factor G para nicleos de hierro.

3.4.1. Composiciéon en funcion de la energia y distancia

La figura 3.13 muestra la energia final del fragmento primario como funcién de su carga
eléctrica. Un primer hecho notable es la ausencia de Li (litio) entre los nicleos finales.

Esto sucede porque el nicleo de berilio decae en 2 particulas alfa.

Brms = 1InG, Legh = IMpc, Zax =1
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Figura 3.13: Gréafico de dispersién de la energia cémo vs. la masa final del fragmento primario.

El rango de energias de cada elemento puede entenderse de cémo se producen las
interacciones. Para un ntcleo atémico a una energia E, de una masa A que sufre
una dada interaccion, a estas energias, cada nucleén posee una energia E/A. Asi, los
protones poseen un rango de energias de entre 0,003 EeV (protones que provienen de
ntcleos de hierro de baja energia a un redshift alto) y ~ 18 EeV (protones que provienen

de niicleos de hierro de alta energia a un redshift bajo).
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En la figura 3.14 se puede apreciar como se van fragmentando los nicleos en su viaje
a la Tierra. Vemos que para energias més bajas los ntcleos se fragmentan en menor
medida. Por tanto, para una emisién a un redshift inicial fijo, la degradacion que sufre
un nucleo de hierro es menor. Asimismo para una dada energia inicial, un redshift

inicial menor también redunda en una menor degradacién.

En el primer caso un nicleo de menor energia, en su sistema en reposo, interactuara
con un fotén de més baja energia. Cuanto menor sea la energia del fotén en el sistema
de reposo del niicleo, menos procesos de decaimiento podran ser excitados por un dado
foton. También sucedera que la fraccién de fotones del CMB y ELB que pueden

excitar un dado proceso sera menor.

En el segundo caso se debe a que, al tener que recorrer una distancia méas pequena, el

nimero de procesos de emisién de nucleones que un dado nicleo sufrird sera menor.

3.4.2. Flujo proveniente de la inyecciéon de nicleos de hierro

Si consideramos una fuente que emite ntucleos de hierro, el flujo de las particulas que
llegan a la Tierra se vera afectado por la intensidad del campo magnético presente y

por la distancia finita a las fuentes.
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Figura 3.15: Flujo de los fragmentos primarios en la Tierra para diferentes intensidades del
campo magnético.

Para este caso, a una dada energia la supresion por efecto del campo magnético es
mucho mayor a las mostradas en la figura 3.5. Sucede que la longitud de difusién a
una dada energia es menor para los nucleos de hierro que para los protones. Por tanto,
el régimen en que la supresién deja de ser importante (Lp > dg) y comienza a ser
vélido el teorema de propagacién (la distancia entre fuentes es menor que cualquier

otra distancia relevante) se alcanza a energias més altas.

3.4.3. Factor G para ntucleos de hierro

Para el calculo del valor de E. por el que se normalizé a la energia, se computd un
valor medio de la carga de los nicleos como Z = Y. fiZ;, donde f; es la fraccién de

nicleos de una dada carga Z;.
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Figura 3.16: Factor de modificacién G para nicleos con carga mayor o igual a 20e. Inyeccién
pura de nicleos de hierro

Aqui que la energia critica para B,,,s = 1nG es de E. &~ 23 EeV, con lo que no es posible
factorizar el flujo aqui como el producto de los efectos debidos al campo magnético y

aquellos debidos a las interacciones.

A altas energias se encuentra una supresiéon debida a las interacciones. Puede ser des-
cripta por la misma funcién utilizada para protones (ver ecuacién 3.7). Esta supresion
se hace mas importante a energias progresivamente més bajas al aumentar la distancia

caracteristica ds.

3.4.4. Energia de cut-off del hierro

Es posible apreciar en la figura 3.17 que se mantiene la tendencia (mostrada para el
hidrégeno) decreciente de la energia de cut-off al disminuir la densidad de fuentes
(incrementar d,). Comparativamente, en el rango de densidades de fuentes analizado
las energias de cut-off del helio son siempre menores que para el hidrégeno o hierro.
Para estos otros dos elementos (hierro e hidrégeno) las energias de cut-off son mas

similares.
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Figura 3.17: Energfa de cut-off para nicleos de hierro, helio e hidrégeno.

Los resultados obtenidos son consistentes con lo que se esperaria de las longitudes de

atenuacion para todos los elementos.



Capitulo 4
Conclusiones y trabajo futuro

“Heaven 1s a place on Earth”
— Belinda Carlisle

En el presente trabajo se estudié la propagacion de rayos cosmicos de ultra alta energia.
Se analizd6 como la propagacion era afectada por los campos magnéticos y por las
interacciones con los fondos de radiacién. Fue estudiado asimismo la dependencia del
flujo de una tnica fuente con el tiempo de emision de la fuente y la intensidad del
campo magnético. Luego se estudié como el flujo proveniente de un conjunto de fuentes
dependia de los parametros anteriormente mencionados y de la densidad de fuentes.
Luego se parametrizé el efecto de los campos magnéticos y de las interacciones sobre

el flujo de una distribucién discreta de fuentes utilizando un factor de modificacién G.

En todos los casos las simulaciones son consistentes con la existencia de una transicion

de un régimen balistico a tiempo cortos, hacia uno difusivo a tiempos largos.

La longitud de difusién aumenta junto con la energia. Al expandirse el Universo (y,
por tanto, al perder energia la particula) se produce un acortamiento de la misma. El
tiempo de decorrelacién (entendido como el tiempo en que el dngulo medio entre la
velocidad inicial y la instantdnea de la particula alcanza un valor de 1 rad) depende de
la energia. No obstante, la expansion del Universo no parece afectar significativamente

este proceso, no observandose diferencias entre la figura 2.6 y 2.8.

El angulo medio entre la direccion a la fuente y la velocidad de la particula depende
de la energia de llegada de la misma. Las particulas con mayor energia arriban prefe-
rentemente con un angulo pequeno entre ambas magnitudes. Las particulas de energia

mas baja llegan distribuidas mas isotrépicamente.

Las distancias desde donde pueden llegar las particulas dependen fuertemente de la

53



54 Conclusiones y trabajo futuro

energia de llegada. En el rango de energias considerado los factores que limitan dicha
propagacion son: la presencia de un horizonte magnético (a bajas energias), las perdidas
de energia por la expansion del Universo y las interacciones con los fondos de radiacion

(a altas energias).

La interaccién con los fondos de radiacion, sumado a la expansién del Universo intro-

ducen perdidas de energia para las particulas que se propagan en el Universo.

A bajas energias el flujo detectado en la Tierra estd afectado por tres factores. Los
campos magnéticos, al aumentar su intensidad, el flujo a una dada energia se vera
reducido. El tiempo de emision de las fuentes, al aumentar este, la supresion se reducira.
Por tltimo, al reducir la densidad de fuentes, el flujo a altas y a bajas energias se vera

suprimido.

Se encuentra que a altas energias el factor de modificacién G se encuentra suprimido
por una energia de cut-off que no depende de la intensidad del campo magnético ni
del redshift maximo de la fuente. Aumenta junto con la distancia tipica entre fuentes,
lo que es un indicativo de que dicha supresion es debida a efectos de interacciones con

los fondos de radiacién.

El trabajo futuro puede consistir en incorporar informacién observacional proveniente
del Observatorio Pierre Auger (provincia de Mendoza, Argentina). Contrastando los
resultados de las simulaciones para diferentes modelos con dichas observaciones. Se

pondra énfasis en el estudio de posibles anisotropias en las direcciones de arribo.
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Apendice: Programas utilizados

.1. Propagacién inicamente en campo magnético

Aqui se incluye el programa utilizado para simular la propagacion de particulas carga-

das en presencia de un campo magnético turbulento en un Universo en expansion.

#include <iostream>
#include <fstream>
#include <iomanip>

#include <string>

# include <math.h>
# 2nclude <stdlib.h>

# include <time.h>

#include <new>
#include <ctime>

#include <random>

double ParticleEnergy(float gamma, float Emax, float Emin);

long double Sample_Initial_Z (float Zmax , float Zmin);

void Initiate_array (long double y[][7], int N,long double Zmax, long double Zmin);
void EvolveParticle(long double y[][7], int N, long double dx[], \

long double h[], long double dc[], long double dz);

long double Squaredist (long double y[][7], int N);

int Not_All_arrived (long double y[][7], int N);
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int main()

{

long double ¢ = 3.06562/pow(10, 7); // Light's speed in MPc/yr

float Bamp = 10.; // Turbulent magnetic field amplitude in nG
int N = 40000; // Number of particles to be gemerated

float Lcoh = 1; // Coherence lenght in MPc

int zz = 1; // Electric Charge of the particle

float gamma = 1, Emax = 18, Emin = 19.7; // Spectral index for the energy
//of the emmited particle

float EcO; // Critical Energy

double Ee[N]; // Particle energy

long double Ho = 7.2/pow(10., 11); // Hubble's constant

long double Omegam = 0.3; // Matter density of the Universe

long double Omegade = 1.-Omegam; // Dark energy denstity of the Universe
float ai = 0.9, al = 0.23, rmk = 5./3.; // Parameters for the Kolmogorov B spectrum
int m = 1; // Index that considers MHD energy losses

long double 1d[N], h[N]; // h represents both the step in time and space
long double dz = -0.00001; // step in redshift

long double dx[N];

long double Zmax = 1., Zmin = 0.001;

int i, imax = (int) (-Zmax/dz);

long double y[N][7]; // Components 0,1 & 2 represent the speed of the
//particle. Components 3, 4 & 5 represent the position

// Given that particles are always in the ultrarelativistic

//limit, their speed will be assumed

// to equal that of light. c=1

long double al[N];

std: :ofstream mypros, myinitial;
mypros.open ("OutputE.txt");
myinitial.open ("Initial conditionsE.txt");

srand(time(0));

Initiate_array (y, N, Zmax, Zmin); // Lays out the initial
//conditions for the UHECR's propagation

mypros << "Energy (ev)" <<" "<<"distance "<<" "<<"xfxvE"<< '\n';
myinitial << "Energy (ev)" << "initial redshift" << '\n';
EcO = 0.935*Bamp*Lcoh*zz*pow(10,18);
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for(int 1=0; 1<N; 1++)

{
Ee[1l] = ParticleEnergy(gamma, Emax, Emin);
myinitial << Ee[l]/pow(10,18) << " " << y[1][6] <<'\n';
alll = 1./(+y[11[6]1);
1d[1] = (Lcoh/(1.+y[11[6]1))*(4.*(Ee[1]/Ec0)*(Ee[1]/Ec0)*\
pow(1.+y[11[6], 2*m)*pow(all],2) + \
ai*Ee[1]/EcO*pow(1.+y[1] [6], m)*a[l] + \
al+*pow(Ee[1]/EcO , 2.-rmk)*pow(all]l, 2.-rmk)*pow(l.+y[1][6], m*(2.-rmk)));
h[1] = 1/(100.%1d[11);
dx[1] = -c*dz/(Ho*sqrt(Omegam*pow(1+y[1] [6], 3) + Omegade));

}

myinitial.close();

VI i i A i
//// Here the loop that propagates the particles begins////
VI A A i A A I A I Y A A
for (i=1; i<=imax; i++)

{

std::cout << i <<'\n';

if (Not_All_arrived(y, N)> 0)

{

EvolveParticle(y, N, dx, h, 1d, dz);

for(int j=0; j<N; j++)

{
1d[j] = (Lcoh/(1.+y[j1[61))*(4.*(Ee[j]/Ec0)*(Ee[j]/Ec0)*pow(L.+y[j]1[6],\
2#m) *pow(aljl,2) + \
ai*Ee[j]/EcO*pow(1l.+y[j]1[6], m)*alj]l + \
al+*pow(Ee[j]/EcO , 2.-rmk)*pow(aljl, 2.-rmk)*pow(l.+y[j][6], m*(2.-rmk)));
h[j] = 1d[j]1/100.;
dx[j] = -c*dz/(Ho*sqrt (Omegam*pow (1+y[j]1[6], 3) + Omegade));

}

}

else
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{break;}

for (int j=0; j<N; j++)
{
long double dist;

long double cospos;

dist = sqrt(y[j][3]*y[j][31+y[j] [4]*y[5][4]+y[j105)*y[j1051);
cospos = (y[j]L[0]*y[j][3]+y[j][1]*y[j][4]+y[j][2]*y[j]1[5])/dist;

mypros << al[jl*Ee[j]/pow(10,18) <<" "<<dist<<" "<<cospos<< '\n';
mypros.close(); // Closes the data file

return O;

}

LSS S S
/////END OF MAIN FUNCTION/////

Wi

double ParticleEnergy(float gamma, float 1lEmax, float 1Emin)

{
double Ep;

double Emax

pow (10, 1lEmax);
pow (10, 1lEmin);

double Emin

if (gamma==1)

{
Ep = Emin*exp((log(Emax/Emin))*(1.*abs(rand()))/RAND_MAX) ;
}
else
{
Ep = pow((pow(Emax, gamma+1) - pow(Emin, gamma+1))*(1.*abs(rand()))/RAND_MAX\
+ pow(Emin, gamma+1),1./(gamma+1));
}

return Ep;
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long double Sample_Initial_Z (float Zmax , float Zmin)

{
long double z;
z = (Zmax - Zmin)*(1.*abs(rand()))/(1.*RAND_MAX) +Zmin;
return z;

}

void Initiate_array (long double y[][7], int N, long double Zmax, long double Zmin)
{

int 1i;

long double normal;

for(i=0 ; i < N; i++)

{
y[i] [0] = (2.*rand())/RAND_MAX -1.;
y[il[1] = (2.#rand())/RAND_MAX -1.;
y[il[2] = (2.*rand())/RAND_MAX -1.;
y[il[3] = 0.;
y[il[4] = 0.;
y[il[5] = 0.;
y[i] [6] = Sample_Initial_Z(Zmax, Zmin);
normal = sqrt(y[i] [0]*y[i] [0T+y[i] [11=y[i] [1]1+y[i][2]*y[i]l[2]);
y[i] [0] = y[i][0]/normal;
y[il[1] = y[il[1]/normal;
y[il[2] = y[i] [2]/normal;

}

}

int Not_All_arrived (long double y[][7], int N)
{

int i=0;
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for(i=0; i<N; i++)

{
if (y[i] [6]>=0)
{return 1;}
}
return -1;

}

void EvolveParticle(long double y[][7], int N, long double dx[], long double h[],\
long double 1d[], long double dz)

{

int j;

long double normal;

float ki1, k2, k3, dvil, dv2, dv3;

std: :random_device rd{};

std: :mt19937 gen{rd()};

std: :normal_distribution<> £{0,1}, g{0,1}, r{0,1};

for(j=0; j<N; j++)

{

if(dx[jI<=h[jD)

{
if(y[j1[61>0)
{
y[31[3] = y[31[3] + y[jl[0]*dx[j];
y[3104] = y[31[4] + y[j]1[1]1*ax[j];
y[31[5] = y[31[5] + y[j][2]*ax[j];
y[jll6] = y[jl1[6] + dz;
k1 = f(gen);
k2 = g(gen);
k3 = r(gen);

dvl = -(dx[j1/1d[j1)*y[jI1[0] + sqrt(dx[jl/1d[j1)*((1.-y[j]1[0]*y[j][0])*k1
-y[j1 001 *y[j] [11*k2-y[j]1 [0]*y[j][2]*k3);

dv2 = -(dx[j1/1d[j1)*y[j1[1] + sqrt(dx[j1/1d[j1)*((1.-y[3] [1]*y[j][1])*k2\
-y 31 [01*y[§1 [1])*k1-y (3] [11*y[j] [2]*k3);

dv3 = -(dx[j1/1d[j1)*y[j1[2] + sqrt(dx[jl1/1d[j1)*((1.-y[j][2]*y[j][2])*k3\
-y [j100]*y[j] [2]*k1-y [j] [11*y[j] [2]*k2);
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y[31[0] = y[j10] + dvi;
y[31[1] = y[31[1] + dv2;
y[j102] = y[j1[2] + dv3;

normal = sqrt(y[j][0]*y[j][0]+y[j][1])*y[j][1]+y[j][2])*y[j][2]);

y[j1[0] = y[j1[0]/normal;
y[j1[1] = y[jl1[1]/normal;
y[jl[2] = y[jl[2]/normal;
}
}
else
{
int s = (int) (dx[jl/h[j]) +1;
int k;
if(y[j1061>0)
{
for (k=0; k<s; k++)
{
y[j103] = y[j103] + y[jI100]*h[j];.
y[j1[4] = y(j1[4] + y[jl1[11*h[j];

y(3105] = y(3105] + y[3][21*h(j];
y[3106] = y[j106] + dz;

k1 = f(gen);
k2 = g(gen);
k3 = r(gen);

dvl = -(h[j1/1d[j])*y[j1[0] + sqrt(hl[jl/1d[j1)*((1.-y[j][0]*y[j][0]1)\
*k1-y[j1 [0]*y[j] [1]1*k2-y[j] [01*y[j] [2]*k3);
dv2 = -(h[j1/1d[j])*y[j1[1] + sqrt(h[jl/1d[j1)*((1.-y[j][1]*y[j][11)\
k2-y[j1 [0]*y[j] [1]1*k1-y[j] [1]*y[j] [2]*k3);
dv3 = -(h[j1/1d[j1)*y[jI1[2] + sqrt(hlj]1/1d[j1)*((1.-y[j1[2]*y[j]1[21)\
k3-y[j1[0]*y[j] [2]*k1-y[j]1 [1]*y[j] [2]*k2);

y[3100] = y[j100] + dvi;
y[31[1] = y[31[1] + dv2;
y[j102] = y[jl[2] + dv3;

normal = sqrt(y[j][0]*y[j][0]+y (3] [1]*y (3] [11+y (3] [2]*y[3]1[21);
y[j1[0] = y[j1[0]/normal;

y[j1[1] = y[j]l[1]/normal;

y[31[2]
}

y[j] [2]/normal;
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.2. Propagacién incluyendo efecto de la interaccio-

nes

Esta seccién muestra el programa utilizado para simular la propagacion en un Universo
en expansion, considerando efectos del campo magnético e interacciones. El programa
recibia un text file que detallaba el efecto de las interacciones sobre el redshift, masa,
carga y energia del main fragment. Sobre dicha informacién se simulaba el efecto de
los campos magnéticos, obteniendose informacién sobre la distancia final a la fuente,

el angulo final entre velocidad y direccion a la fuente.

#include <iostream>
#include <fstream>
#include <tomanip>
#include <string>
#include <math.h>
#include <stdlib.h>
#include <time.h>
#include <TRandom3.h>

#include <vector>

long double c = 3.06562/pow(10, 7); // Lights speed in MPc/yr
float Bamp
float Lcoh = 1.; // Coherence lenght in MPc

long double Ho = 7.2/pow(10., 11); // Hubble's constant
long double Omegam = 0.3; // Matter density of the Universe

2; // Turbulent magnetic field amplitude in nG

long double Omegade = 1.-Omegam; // Dark energy density of the Universe
float ai = 0.9, al = 0.23, rmk = 5./3.; // Parameters for the Kolmogorov B spectrum
int m = 1; // Index that considers MHD energy losses

void Initiatearray (long double y[7], long double Z);

void EvolveParticle (long double y[7], long double Ee, long double EcO,\
long double 1d, long double dz,\

long double Zo, long double Zf);
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void Integrated_results()
{
int Nevents = 1000000;
std: :vector <long double> Energy;// vector to store a nucleus energy
std: :vector <long double> Redshift; // vector to store a nucleus re
std: :vector <long double> Charge;// wvector to store a nucleus charge

std: :vector <long double> Mass; // vector to store a nucleus mass

long double Ee;

long double Q;

long double M;

long double Z;

float EcO; // Critical Energy

long double 1d, h; // h represents both the step in time and space
long double dz = -0.0001; // step in redshift

long double dx;

//int 1=0;

long double y[7]; // Components 0, 1 & 2 represent the speed
// particle. Components 3, 4 & 5 represent the position

// Given that particles are always in the ultrarelativistic
// limit, their speed will be assumed

// to equal that of light. c=1

long double a;

std::string line, line2;
std::ifstream g, 1;
std: :ofstream f, t;

f.open("/home/oscar/Desktop/Propagation in both things/\

Final conditions/Uniforme_en_t/Final conditions 5F.txt");

g.open("/home/oscar/Desktop/Integrated_results/Uniforme_en_t\
/Heaviest nucleus Fe 56.txt");
1.open("/home/oscar/Desktop/Integrated_results/Uniforme_en_t\

/Heaviest nucleus Fe 56.txt");
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std::getline(l, line); std::getline(g, line);

for(int i=0; i<Nevents ; i++)

{
std::cout << i <<'\n';
while(true)
{

std::getline(l, line);

if (line.empty())

{
std: :getline(g, line2);
break;

}Y// When there is an empty line the event ends.

g >> Ee >> Z >> Q >> M;
// Reads walues from the data file

if (M>0 && Q>0)

{

if (Redshift.size() == 0)

{
Energy.push_back (Ee);
Redshift.push_back(Z);
Charge.push_back (Q);
Mass.push_back (M);

}

else if (Redshift[Redshift.size()-1] == Z)

{
Energy[Energy.size()-1] = Ee;
Redshift[Redshift.size()-1] = Z;
Charge [Charge.size()-1] = Q;
Mass[Mass.size()-1] = M;

}

else

{

Energy.push_back (Ee);
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Redshift.push_back(Z);
Charge.push_back (Q);
Mass.push_back (M);

Initiatearray (y, Redshift[0]);
// Lays out the initial
//conditions for the UHECRs propagation

for(unsigned int j=0; j<Redshift.size(); j++)
{

long double Zo, Zf;

if((j) >= (Redshift.size()-1))

{
Zo = Redshift[j];
Zf = 0;

}

else

{

// For every other case, THIS IS FINE
// (PICTURE OF BURNING DOG)

Zo = Redshift[j];

Zf = Redshift[j+1];

Ee = Energyljl;
a=1./(1+yl61);
EcO = 0.9*Bamp*Lcoh*Charge[j]*pow(10,18);

EvolveParticle(y, Ee, EcO, 1d, dz, Zo, Zf);

long double dist;

long double cospos;

dist = sqrt(y[3]*y[3]+y[4]*y[4]+y[5]*y[5]);
cospos = (y[0]*y[3]+y[1]*y[4]+y[2]*y[5])/dist;
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if (dist !=0)

{

f << Energy[0]/pow(10,18) << " <<\
(Ee/(1.+Redshift[Redshift.size()-1]1))/pow(10,18) <<" "

<< dist << " " << cospos <<'" "\

<< Charge[Charge.size()-1] <<" " << Charge[0]

<<" " << Mass[Mass.size()-1] << " " << Mass[0] <<\

" " << Redshift[0] << '\n';
}

Energy.clear();
Charge.clear();
Mass.clear();
Redshift.clear();

f.close();
g.close(); 1l.closeQ);

std::cout << "El programa se ha completado. El numero de eventos procesados e
//return 0;

VI 0222008220000 000202 0044
//END OF THE MAIN FUNCTION//

i

void Initiatearray(long double y[7], long double Z) // Sets the inital
{

long double normal;

(2.*rand())/RAND_MAX -1.;// RANDOM SPEED IN X DIRECTION
(2.*rand()) /RAND_MAX -1.;// RANDOM SPEED IN Y DIRECTION
(2.*rand())/RAND_MAX -1.;// RANDOM SPEED IN Z DIRECTION

y [0]
y[1]
y[2]
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y [3]
y [4]
y [5]
y [6]

I
N © O O

normal = sqrt(y[0]*y[0]+y[1]*y[1]l+y[2]*y[2]);

y[0] = y[0]/normal;
y[11 = y[1]/normal;
y[2] = y[2]/normal;

void EvolveParticle(long double y[7], long double Ee, long double EcO,\
long double 1d, long double dz, long double

// dx es el paso calculado usando coordenadas comovientes.
//h el paso como fraccion de la longitud de difusion (ld)
// dz el paso el redshift
// Zo el redshift en que se inicia este paso
// Zf el redshift en que se termina este paso

/*delete gRandom;

gRandom = new TRandom3;*/

long double normal; // particle's speed norm
long double dx, h, ZO;
Z0 = y[6];

float k1, k2, k3, dvl, dv2, dv3;// k1..3 are random gausstan numbers.
//dvl..3 are changes in velocity components

int s;

int k;

dz=dz;

while (y[6]1>Zf) // While redshift is greater than
//the wvalue which marks the end of the step, this iterates

{

1d = (Lcoh/(1.+y[6]))*(4.*(Ee/Ec0)*(Ee/Ec0)*pow(l.+y[6], 2)\
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/(C pow(1.+Z20,2)) + ai*(Ee/Ec0)*pow(l.+y[6], 1)\
/(1.+Z20) + alxpow(Ee/EcO , 2.-rmk)*pow(l.+y[6], (1)*(2.-rmk))\
/pow(1.+Z20, 2.-rmk) );

dx = -c*dz/(Ho*sqrt (Omegam*pow(1+y[6], 3) + Omegade));
1d = 1dx(1. + y[6]);// Long de dif en coord comov
h = 1d4/20.;
if (dx<=h)
{
if (y[6]>Zf)
{
y[3] = y[3] + y[0]l*dx;//X coordinate evolves
y[4] = y[4] + y[1l*dx;// Y coordinate
y[51 = y[5] + y[2]*dx;// Z coordinate

yl6] = y[6] + dz;

k1 = gRandom->Gaus(0.,1.);

k2 = gRandom->Gaus(0.,1.);

k3 = gRandom->Gaus(0.,1.);

dvl = -(dx/1d)*y[0] + sqrt(dx/1d)*((1.-y[0]*y[0])*k1
-y [0]*y [1]1*k2-y [0] *y [2] *k3) ;

dv2 = -(dx/1d)*y[1] + sqrt(dx/1d)*((1.-y[1]*y[1])*k2\
-y [0]*y [1]1*k1-y[1]1*y[2]*k3);

dv3d = -(dx/1d)*y[2] + sqrt(dx/1d)*((1.-y[2]*y[2])*k3\

-y [0]*y [2]*k1-y [1]*y[2] *k2) ;

y[0] = y[0] + dvi;
yl1] = y[1] + dv2;
y[2] = y[2] + dv3;
normal = sqrt(y[0]*y[0] + y[1]l*y[1] + y[2]1*y[2]);
y[0] = y[0]/normal;

y[1] = y[1]/normal;
y[2] = y[2]/normal;
}
else{break;}
}

else // If diffusion
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{ // (It se
s = (int) (dx/h + 1);
if (y[61>Zf)
{
for (k=0; k<s; k++)
{
y[3] = y[3] + y[0]*dx/s;
// The total step at the end must be dz
y[4] = y[4] + y[1l*dx/s;
y[5] = y[5] + y[2]*dx/s;
k1l = gRandom->Gaus(0.,1.);
k2 = gRandom->Gaus(0.,1.);
k3 = gRandom->Gaus(0.,1.);
dvl = -(dx/(s*1d))*y[0] + sqrt(dx/(s*1d))*((1.- y[0]*y[0])*kl
- y[0]*y[1]1*k2 - y[0]*y[2]*k3);
dv2 = -(dx/(s*1d))*y[1] + sqrt(dx/(s*1d))*((1. - y[1]1*y[1])*k2\
- y[0]*y[1]1*k1 - y[1]*y[2]*k3);
dv3 = -(dx/(s*1d))*y[2] + sqrt(dx/(s*1d))*((1. - y[2]*y[2])*k3\
- y[0I*y[2]*k1 - y[11*y[2]*k2);
y[0] = y[0] + dvi;
y[1] = y[1] + dv2;
y[2] = y[2] + dv3;
normal = sqrt(y[0]*y[0] + y[1l*y[1] + y[2]1*y[2]);
y[0] = y[0]/normal;
y[1] = y[1]/normal;
y[2] = y[2]/normal;;
}
yl6] = y[6] + dz;
}
else{break;?}
}
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.3. Flujo proveniente de las fuentes

Esta seccién muestra el programa utilizado para calcular el flujo y factor G provenientes
de un ensemble de fuentes. Utiliza como input la salida del programa de la seccién

anterior.

#include <iostream>
#include <fstream>
#include <iomanip>
#include <string>

using namespace std;

include <math.h>
include <math.h>
include <stdlib.h>

include <stdio.h>

S T T

include <time.h>

#include <new>
#include <ctime>

#include <random>

struct Particle_data

{
long double Eini;// Initial energy
long double Ee; // Arrival energy
long double dist;// Source's distance
long double cospos;

// Cosine between final speed and arival direction

int charge; // Charge

int charge_0; // Initial charge

int Mass; // Mass

int Mass_0; // Initial mass

long double Zini; // Initial redshift

int deletable ;
// If 0 don't delete element, any other case burn in hell
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const int N = 1000000;

const float pi = 3.141592653;

const long double ¢ = 3.06562/pow(10, 7);

const long double Omega_m = 0.3;

const long double Omega_de = 0.7;

const long double Emin = 0.01;

const long double Emax = 1000;

const long double 1dE = 0.2;

//const float Q_maxz = 26.;

const int T = (int) ((loglO(Emax)-1loglO(Emin))/1dE + 1);

const long double Zo = 0.1;
const long double Zf = O.;
const long double dz = 0.00001;

//const long double ai = 0.9, al = 0.23, rmk = 5./3.;
const long double B = 1, Lcoh = 1.;

// Parameters of the exztragalactic magnetic fields
const long double Ec = 0.9*%BxLcoh*1;

// Energy at which the Larmor radius equal Lcoh.

//bool Source_sorter(Particle_data constéd lhs, Particle_data constél rhs);

long double Source_distance(int i, float ds, long double Rs, int Im);
long double Number_of_sources(long double Rs, float ds, int i, int Im);
long double Energynorm(int N, float gamma);
long double Integrate(long double dz, long double Zfin, \

long double Zini, int func);

void Binner(long double n[], long double counter(]);

long double Timered = Integrate(dz, Zf, Zo, 1);
long double distlight = Integrate(dz, Zf, Zo, 2);

VI 0220020200222 22220202014
VI 2202020202222 22202020014
////HERE THE MAIN PROGRAM BEGINS////
I

//
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int main()

{

Particle_data particle;

std: :vector <Particle_data> Simulation_results;
// Vector con resultados de la simulacion

const int gamma = 2;

int Ns = 10000;

// Number of sources that will be considerated
long double dNs;

// Number of sources in a given spherical shell
int ds = 65;

// Inverse of the cubic root of source's density
int num = 0; // iterator

int Im;

// Point at which the fast summing scheme begins
long double flux[T] = {0};

// Fluz in a continuous scenario

long double norm = O;

ifstream myinput, myinput2;
ofstream mypros;

string filename;

string str = std::to_string(Ns);
string str2 = std::to_string(ds);

filename = "/home/oscar/Desktop/Source flux/Uniforme_en_t/Source flux\
5A Ns_" + str +" ds_" + str2 +".txt"; //Output file

myinput.open("/home/oscar/Desktop/Propagation in both things/Final conditions\

/Uniforme_en_t/Final conditions 5A.txt");//Input file

mypros.open (filename);

if (myinput.fail()){ // checks to see if file opended



.3 Flujo proveniente de las fuentes 75

std::cout << '"error" ;

return 1; // no point continuing itf the file didn't open...

if (mypros.fail()){ // checks to see i1f file opended

std::cout << "error, no se abrio archivo de salida" ;
std::cout << "error, no se abrio archivo de salida" ;

return 1; // no point continuing itf the file didn't open...

while(!myinput.eof () && num<N)

{
myinput >> particle.Eini;
myinput >> particle.Ee; // Arrival energy
myinput >> particle.dist;
myinput >> particle.cospos;
myinput >> particle.charge;
myinput >> particle.charge_O;
myinput >> particle.Mass;
myinput >> particle.Mass_O;
myinput >> particle.Zini;

particle.deletable = O;

if( Emin < particle.Ee)
{
num++;
Simulation_results.push_back(particle);
float holder = ((loglO(particle.Ee) - loglO(Emin))/ 1dE);
flux[(int)holder] = flux[(int)holder] + 1./(particle.Eini);

}
myinput.close();cout<< num <<'\n';

norm = Energynorm(num, gamma) ;

mypros << "Energy(EeV)" << " " << "Source's flux" \
<e o< llG(E) "< I\nl;
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int 1 = 0, g;

float holder;

vector <long double> R_i;

// Vector with sources distances

float dr = 0.5; // Width of the spherical shell
vector<long double> Spectrum;

// Spectrum of discrete sources

vector< long double > Number;

// Number of sources at the i-th spherical shell

Im (1.%ds) * pow(3./(4.*pi), 1./3.) / (0.3%dr);
Im (int) (pow(Im, 1.5) - 1) + 1;

cout << Im << '\n';

R_i.push_back(Source_distance(i+l, ds, 0, Im));
dNs = (int) (Number_of_sources(R_i[R_i.size()-1], ds, O, Im));
Number .push_back(dNs) ;

while(i < Ns)
{
g=0;
// If g=0 at the end of the loop, we brake <t.

long double counter[T] = {0};
long double n[T] = {0};

for(unsigned int 1=0; 1<Simulation_results.size(); 1++)

{

if ((Simulation_results[1l].dist < R_i[i] + dr) &&\

(Simulation_results[1l].dist > R_i[i] - dr))

{
holder = ((loglO(Simulation_results[l].Ee) - loglO0(Emin)) / 1dE);
counter[(int)holder] = counter[(int)holder] +\
1./(norm*Simulation_results[1l] .Eini);

g++;

I
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}

if(g == 0){
//Breaks the loop <f g=0.
break;

}

i++;

if (1 < 10x*Ns){

R_i.push_back(Source_distance(i+1l, ds, R_i[R_i.size()-1], Im));
dNs = (int) (Number_of_sources(R_i[R_i.size()-1], ds, i, Im));
Number . push_back (dNs) ;

/*Q_s_norm = Energynorm(g, gamma);

Q_s.push_back (Q_s_norm);*/

Binner(n, counter);

Spectrum.insert(Spectrum.end(), n, n+T);

//The S wector.
// Component O stores the sum of all the sources.

// Component 1 stores the expected wvalues for that enhancement.

long double s[2], sqr_radii, Energy;

for (int 1 = 0; 1 < T; 1++)
{
Energy = pow(10.,1dEx1 + loglO(Emin) + 1dE/2);
// Calculates the energy wvalue corresponding to a given energy bin
s[0] = 0; s[1] = 0;
// The +ldE/2 is vital. DO NOT REMOVE UNDER ANY CIRCUMSTANCE
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for(unsigned int j = 0; j < R_i.size(); j ++){

sqr_radii = R_i[jI*R_i[j];
s[0] = s[0] + (Spectrum[l + j*T]+*Number[j])/sqr_radii;

}
s[0] = s[0];
s[1] = flux[1];

mypros << Energy << " "
s[0] = s[0] * norm * Energy;// * Energy;
s[1] = s[1] * norm * Energy;// * Energy;

mypros << s[0] << " "< s[1] << " << s[01/s[1];

mypros << '\n';

mypros.close();

return O;

3

VI i
VI i
////////// END OF MAIN PROGRAM //////////
I i
VI i

long double Source_distance(int i, float ds, long double Rs, int Im)
{

long double r_i;

int n = 0O;

long double aGamma = tgamma(l./3.), bGamma = tgamma(l);

long double quotient = O;
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if (i <= Im)

{

else

cout <<

quotient = aGamma/bGamma;

while (n <i)

{
quotient = (3.*(i-n)-2)*quotient/(3.*(i-n));
n=n+1;

}

quotient = quotientx*i;

r_i = pow(3./(4.*pi), 1./3.)*ds*quotient;

r_i=Rs + 1.;

i< " " << r_i<< '\n';

return r_i;

long double Number_of_sources(long double Rs, float ds, int i, int Im)

{
float dNs;
float a = 0O;
if (i<Im)
{
dNs = 1;
}
else
{
a=1;
dNs = (4.*pi/(3.*ds*ds*ds))*(3.*Rs*Rs*a + a*a*xa/3.);
}

return dNs;
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long double factorial(int n)
{

return (n == || n ==0) 7?1 : factorial(n - 1) * n;

long double Energynorm(int Nevents, float gamma)
//Check this if you changed energy spectrum.
//It may no longer be walid

{
long double norm;
if (gamma==1)
{
norm = Nevents/log(Emax/Emin) ;
}
else
{
norm = (l-gamma)*Nevents/(pow(Emax, 1-gamma) -\
pow(Emin, 1-gamma));
}
return norm;
}

long double Integrate(long double dz, long double Zfin, long double Zini, int func)
{

long double time=0;

long double z = Zfin;

long double a, b;

long double Ho = 7.2/pow(10., 11);

// Hubble's constant 7.2%10°-11 yr -1

long double Omegam = 0.3;
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// Matter density of the Universe
long double Omegade = 1.-Omegam;
// Dark energy denstity of the Universe

if (func == 1)

{

while(z<Zini)

{
a=1./((1.+z)*sqrt((1.+z)*(1.+z)*(1.+z)*0Omegam \
+ Omegade)) ;
b = 1./((1.+z+dz)*sqrt ((1.+z+dz)*(1.+z+dz)*\
(1.+z+dz) *Omegam + Omegade)) ;
time = time + (a + b)*dz/2.;
z =z + dz;

}

}

else

{

while(z<Zini)

{
a = 1./(sqrt((1.+z)*(1.+z)*(1.+z)*0megam + Omegade)) ;
b = 1./(sqrt((1.+z+dz)*(1.+z+dz)*(1.+z+dz)*0Omegam +\
Omegade) ) ;
time = time + (a + b)*dz/2.;
z =z + dz;

}

time = time*c;

}

time = time/Ho;

//std: :cout << time<<'\n';

return time;

void Binner(long double n[], long double counter[])
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//long double E, E2;
//long double C, R, at = 0.9, al = 0.23, rmk = 5./3.;
//long double Ld;

for (int 1= 0; 1<T; 1++)

{
if (counter[1] != 0)
{
n[l] = (1.*xcounter[l]);
}
}
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