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DOPRINOS ZRACENJA GALAKSIJA I
GALAKTICKIH JATA POZADINSKOM GAMA
ZRACENJU

Sazetak

[zucavanje kosmickog zracenja, veoma je bitno za razumevanje fizickih procesa na
visokim energijama, a energije do kojih cestice mogu da se ubrzaju u svemiru mnogo
su vise od energija koje ¢ovek trenutno moze da postigne u akceleratorima na Ze-
mlji. Procesi u kojima nastaje kosmicko zracenje su jos uvek nedovoljno objasnjeni,
a modeli koji se predlazu ¢ekaju na eksperimentalnu potvrdu. Prisustvo kosmickog
zracenja moze da se meri kroz detekciju razlic¢itih produkata interakcija ovih visoko-
energijskih cestica sa meduzvezdanom materijom kroz koju se kre¢u. Ova doktorska
disertacija bavi se akrecionim udarnim talasima kao izvorom kosmickog zracenja u
jatima galaksija, ali i kosmickim zracima ubrzanim u ostacima supernovih u samim
galaksijama. Bez obzira koji od ovih mehanizama se razmatra, kosmicko zracenje
u sudaru sa atomima i jonima meduzvezdane materije, izmedu ostalog, proizvodi
gama zracenje, neutrine, kao i lake elemente, od kojih se posebno razmatra litijum.

U disertaciji se pre svega razvijaju modeli koji opisuju gama zrac¢enje proizvodeno
od strane kosmickog zracenja ubrzanog na udarnim talasim nastalih u razli¢itim pro-
cesima. Prvo se razmatra akrecije gasa na ve¢ virijalizovane strukture na najveéim
skalama (na primer u jatima galaksija). U modelima prvi put je implementirana
vremenska promena proizvodnje gama zracenja u toku istorije svemira, koja nastaje
zbog evolucije akrecionih udarnih talasa u toku formiranja velikih struktura. Zbog
toga modeli razvijeni u ovoj disertaciji realnije opisuju gama zracenje na velikim
skalama, u odnosu na modele koji su ranije razvijani i u kojima se pretpostavljalo
da gama zracenje potice sa jednog crvenog pomaka. Modeli se koriste za predvidanje

ukupnog gama zracenja nerazlucenih jata galaksija. Ovo modelirano gama zracenje



se zatim poredi sa posmatranim izotropnim difuznim pozadinskim gama zracenjem,
koje je izmerio teleskop Fermi-LAT, iz ¢ega se zakljucuje da ovaj tip kosmickog
zraCenja ima nezanemariv doprinos pozadinskom gama zracenju (u zavisnosti od
normalizacije modela, moguée je objasniti i skoro celu gama pozadinu) i da bi tre-
balo da se uzima u razmatranje pored drugih komponenti za koje se pretpostavlja
da imaju veliki doprinos, kao Sto su na primer normalne nerazlucene galaksije ili
blazari.

Modeli za gama zracenje akrecionih udarnih talasa se u okviru disertacije takode
porede i sa merenjima visokoenergijskih neutrina detektovanih od strane detektora
IceCube. Neutrini se koriste za normiranje modela, iz ¢ega se zakljucilo da ako su
akrecioni udarni talasi pretezno jaki, neutrinska pozadina jace ogranicava mogucu
gama emisivnost ovakvih objekata, u odnosu na pozadinsko gama zracenje koje smo
pre toga koristili. Izucavanje neutrina kao produkata interakcija kosmickog zracenja
je od posebne vaznosti, zbog toga $to neutrini slabo interaguju sa drugim cesticama,
pa zbog toga u sebi kriju nepromenjenu informaciju o trenutku kada su nastali, tj.
o kosmickim zracima koji ih proizvode.

Jedan deo disertacije se bavi i proizvodnjom kosmickog zracenja u ostacima su-
pernovih, konkretno u slucaju Malog Magelanovog oblaka, koji je inace detekto-
van u gama oblasti. U ovoj galaksiji prvi put je izmerena zastupljenost litijuma u
meduzvezdanom gasu, izvan Mle¢nog puta. S obzirom na to da i gama zracenje i
litijum nastaju kroz interakcije kosmickog zracenja sa meduzvezdanom materijom,
njihovo zajednicko poreklo se moze iskoristiti za procenu mogucée proizvodnje liti-
juma i gama zracenja od strane bilo koje populacije kosmickog zracenja. Pokazano
je da galakticko kosmicko zracenje, za koje se smatra da je dominantno u okviru
Malog Magelanovog oblaka, moze da objasni tek deli¢ posmatrane zastupljenosti li-
tijuma, ako se pretpostavi da je ukupna gama emisivnost ove galaksije koja se danas
meri takode potekla od interakcija galaktickog kosmickog zrac¢enja sa gasom unutar
galaksije. Ovaj zakljucak je zanimljiv, jer navodi na moguénost postojanja drugog
izvora litijuma u okviru Malog Magelanovog oblaka. Takode, koriste¢i zajednicko
poreklo litijuma i gama zracenja procenjeno je i koliko nepravilne patuljaste galaksije

mogu da doprinesu difuznoj gama pozadini.



Razmatranja nekoliko razlicitih produkata interakcija kosmickog zracenja sa me-
duzvezdanom materijom (gama zracenja, neutrina i litijuma), na manjim skalama
(u okviru galaksija) kao i na veoma velikim skalama (jata galaksija), pokazala su da
pored galaktickog kosmickog zracenja nastalog u ostacima supernovih i drugo, jos
uvek hipoteticko, kosmicko zracenje (nastalo npr. prilikom akrecije gasa na velikim
skalama ili plimskih interakcija galaksija), takode moze imati nezanemariv doprinos

merenjima.

Kljucne reci: gama zracenje, kosmicko zracenje, akrecioni udarni talasi, jata

galaksija, strukture velikih skala, neutrini, litijjum
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CONTRIBUTION OF GALAXIES AND
GALAXY CLUSTERS TO THE DIFFUSE
GAMMA-RAY BACKGROUND

Abstract

Studying cosmic rays is very important for better understanding of high energy
physical processes, since particles accelerated in space can reach energies far above
what we can produce in accelerators on Earth, at the moment. Processes that
produce cosmic rays are still unexplained to some extent, and models that have
been proposed are awaiting confirmation. Presence of cosmic rays can be measured
by detecting different products of interactions of these high energy particles with
the interstellar medium through which they propagate. This thesis deals with the
accretion shock as sources of cosmic rays in clusters of galaxies, as well as cosmic
rays accelerated in supernova remnants inside galaxies. No matter which of these
mechanisms is being considered, cosmic rays will collide with atoms and ions in the
interstellar medium, and produce, among other things, gamma rays, neutrinos, as
well as light elements, of which we will discuss lithium.

In the thesis we primarily develop models that describe gamma rays produced
by cosmic rays accelerated in shocks that can appear in different processes. We
first examine accretion of new gas onto already virialized structures (for example
in galaxy clusters). For the first time, we include the change of gamma-ray pro-
duction with time, through the history of the universe, that reflects the evolution
of accretion shocks which appear during large scale structure formation. Therefore,
the models developed in this thesis describe the gamma rays from large scale struc-
tures more realistically, compared to models which have previously been developed
and which use single redshift approximation for the gamma-ray origin. Models are
used to derive the gamma-ray flux of all unresolved galaxy clusters. These mode-

led gamma rays are then compared to the isotropic diffuse gamma-ray background,



measured by telescope Fermi-LAT. This leads to the conclusion that these cosmic
rays have non-negligible contribution to the isotropic diffuse gamma-ray background
(depending on the normalization, they can even explain the whole isotropic diffuse
gamma-ray background) and that this population of cosmic rays has to be taken
into consideration in addition to other components that are thought to be major
contributors, like for example, unresolved normal galaxies or blazars.

In the thesis, models of gamma-ray production in accretion shocks are also com-
pared to observations of high-energy neutrinos detected by IceCube detector. Neu-
trinos are used to normalize gamma-ray models, from which we conclude that if the
accretion shocks are predominantly strong, neutrino background is more limiting
to the possible gamma-ray emissivity of these objects, compared to the gamma-ray
background we first used. Study of neutrinos as products of cosmic-ray interactions
is very important, since neutrinos interact weakly with other particles, and therefore
keep all of the information about the time they were produced and about cosmic
rays that produced them.

One part of the thesis deals with the production of cosmic rays in supernova
remnants, in particular, the case of the Small Magellanic Cloud, which was detected
in gamma rays. In this galaxy we also have the first measurements of the lithium
abundances in the interstellar gas outside of the Milky Way. Since gamma rays
and lithium are produced through interactions of cosmic rays with the interstellar
medium, their same origin can be used to estimate the production of lithium and
gamma rays by any cosmic-ray population. We show that galactic cosmic rays, which
are considered to be dominant population of cosmic rays in the Small Magellanic
Cloud, can only explain a very small part of the observed abundance of lithium,
if we assume that the entire present gamma-ray emissivity that we observe also
originates from the interaction of galactic cosmic rays with gas within the galaxy.
This conclusion is interesting, because it leads to the possible existence of other
sources of lithium in the Small Magellanic Cloud. Also, using the fact that gamma
rays and lithium share the same origin, we estimate how much can irregular dwarf
galaxies contribute to the diffuse gamma-ray background.

Study of several different products of cosmic-ray interactions with the interstellar



medium (gamma rays, neutrinos and lithium) on smaller scales (within the galaxy),
as well as on the largest scales (galaxy clusters), showed that in addition to the
galactic cosmic rays accelerated in supernova remnants, other still hypothetical co-
smic rays (produced for example during accretion of gas on largest scales, or tidal

interactions of galaxies) can have a non-negligible contribution to the measurements.

Keywords: gamma rays, cosmic rays, accretion shocks, galaxy clusters, large

scale structures, neutrinos, lithium
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1 Uvod

Kosmicko zracenje ¢ine cestice veoma visokih energija (iznad 1keV?'), koje u Sve-
miru mogu biti ubrzane u razli¢itim procesima. U sastav kosmickog zracenja ulaze
elektroni, pozitroni i naelektrisana jezgra, mahom protoni (veoma malo antiprotoni)
i alfa cestica, ali i teza jezgra?. Otkriveno je od strane Viktora Franca Hesa 1912.
godine (Hess 1912) i od tada se proucavanje ovih visokoenergijskih ¢estica vrsi Sirom
sveta. U vreme kada je otkriveno, kosmicko zracenje je bilo jedini izvor cestica vi-
sokih energija (preko 1 GeV). Izucavanje kosmickog zracenja je jos uvek aktuelna
oblast istrazivanja, koja nam pomaze da bolje razumemo procese u kojima visoko-
energijske ¢estice nastaju, kao i same fizicke procese na veoma visokim energijama,
koje viSetruko prelaze energije koje mozemo da proizvedemo na Zemlji.

S druge strane, proucavanjem gama zraka visokih energija (gama fotoni imaju
energije > 100keV, pa sve do nekoliko desetina TeV) otkriveni su neki od najbur-
nijih dogadaja u kosmosu, kao Sto su na primer gama bljeskovi, pulsari, kvazari i
aktivne galaksije (Schonfelder 2001). Medutim, gama astronomija bitna je, izmedu
ostalog, i za izucavanje kosmickog zracenja. Najveéi doprinos difuznoj komponenti
gama zracenja daju interakcije galaktickog kosmickog zracenja sa meduzvezdanom
materijom unutar Galaksije, proizvodeéi tzv. difuznu galakticku emisiju. Sli¢na,
ali mnogo slabija, komponenta difuznog gama zracenja je vangalakticko pozadin-
sko gama zracenje, koje se dobija nakon oduzimanja galaktickog doprinosa, kao i
mnogobrojnih tackastih objekata koji se mogu videti u ovoj oblasti. Vangalakticko
pozadinsko gama zracenje prvo je detektovano satelitom SAS-2 (Fichtel et al. 1978;
Thompson & Fichtel 1982), a najskorije od strane satelita Fermi-LAT (Abdo et al.
2010a). Izucavanje ove pozadine i objekata koji joj doprinose je veoma aktuelna
istrazivacka tema.

Gama zraci se s druge strane mogu povezati i sa proizvodnjom neutrina, s ob-
zirom da i jedni i drugi mogu voditi poreklo od istih izvora i procesa (Margolis et

al. 1978; Stecker 1979; Michalak et al. 1990). Neutrini su ¢estice koje slabo intera-

'1eV =1.602 x 10719
2U najsirem smislu re¢i kosmicko zracenje pored naelektrisanih ¢estica koje éemo mi razmatrati,
moze da obuhvata i visokoenergijske (gama) fotone, kao i neutrine i antineutrine.



guju, pa je njihova detekcija uvek bila veoma teska. Broj detektovanih neutrina se iz
dana u dan povecava, pa je detektor IceCube uspeo da identifikuje i difuznu neutrin-
sku komponentu, koja bi mogla da predstavlja vangalakticku neutrinsku pozadinu
(Aartsen et al. 2014; 2015).

Jos jedna od posledica interakcija kosmickih zraka za meduzvezdanom materi-
jom je proizvodnja lakih elemenata Li, Be i B. Merenje zastupljenosti ovih elemenata
moze nam pomoci da bolje razumemo protok kosmickog zracenja u razli¢itim sredi-
nama.

U okviru ove disertacije govori¢e se o samom kosmickom zracenju i njegovoj vezi
sa gama, ali i neutrinskom astronomijom. Kosmicko zrac¢enje ¢e se takode povezati i
sa proizvodnjom litijuma u Malom Magelanovom oblaku. Mali Magelanov oblak je
zanimljiva galaksija, s obzirom da je u njoj prvi put detektovan litijum izvan Mle¢nog
puta. Detektovani litijum ¢emo povezati sa posmatranim gama fluksom ove galaksije
radi procene koliki deo posmatranog litijuma kosmicki zraci ubrzani u ostacima
supernovih mogu da proizvedu (Ciprij anovi¢ 2016). Takode ¢e biti procenjeno koliko
male galaksije slicne Malom Magelanovom oblaku mogu da doprinesu pozadinskom
gama zracenju izmerenom teleskopom Fermi.

Pored kosmickih zraka ubrzanih u ostacima supernovih bice rec¢i i o kosmickom
zracenju nastalom na kosmoloskim udaljenostima. Ovo kosmicko zracenje nije do
sada direktno detektovano, medutim posmatranjem pozadinskog gama zra¢enja mo-
zemo posredno da ga izucavamo. Pretpostavka da kosmoloski kosmicki zraci imaju
udela u stvaranju pozadinskog gama zracenja, i modelovanje njihovog doprinosa
razmatrani su i ranije. Kako je raspodela kosmoloskog kosmickog zrac¢enja po crve-
nim pomacima nepoznata, posezalo se za aproksimacijom da ono potice sa jednog
crvenog pomaka, tako da je njegov doprinos izracunat na nekoliko crvenih pomaka
(Prodanovi¢ & Fields 2004). Kao novina u ovoj disertaciji, i ¢lancima koji su nastalu
u toku rada na ovoj temi, razmatra se evolucija gama zra¢enja sa crvenim poma-
kom (Dobardzi¢ & Prodanovié¢ 2014). Ako se pretpostavi da akrecioni udarni talasi,
koji nastaju pri formiranju struktura na velikim skalama, proizvode kosmolosko ko-
smicko zracenje, mozemo da pretpostavimo da se evolucija akrecionih udarnih talasa

direktno preslikava na ove kosmicke zrake. Na ovaj nacin dobija se evolutivna funk-



cija izvora ovog kosmickog zracenja, koja nam daje njihov ukupan doprinos u gama
oblasti, sa svih crvenih pomaka, i samim tim je realnija za poredenje sa podacima
dobijenim teleskopom Fermi-LAT (Dobardzi¢ & Prodanovi¢ 2014). Dobijena evo-
lutivna funkcija izvora povezuje se zatim i sa neutrinima, kako bi se bolje normirala
i dobila realnija procena moguceg doprinosa ovih izvora, kako pozadinskom gama

zraCenju, tako i visokoenergijskim neutrinima (Dobardzi¢ & Prodanovié 2015).



2 Kosmicko zracenje

Kosmicko zracenje sastoji se od visokoenergijskih ¢estica (primarni kosmicki
zraci), kao i od sekundarnih visokoenergijskih cestica koje primarno kosmicko zracenje
proizvodi u toku svog kretanja. Proucavanje kosmickog zracenja odigralo je bitnu
ulogu, izmedu ostalog, i u izucavanju elementarnih cestica i njihovih interakcija.
Sve do polovine XX veka kosmicki zraci bili su jedini izvor cestica visokih energija.
Otkri¢e antimaterije u formi e”e™ parova u kosmickom zracenju 1932. godine, kao
i piona nakon 1940. godine, podstakli su istrazivanja u oblasti fizike ¢estica, kao i

izgradnju velikih akceleratora cestica.

2.1 Sastav i spektar kosmickog zracenja

Najvedi deo kosmickog zracenja ¢ine protoni (~ 86%), zatim alfa cestice (~ 11%),
dok jezgara tezih elemenata (do uranijuma) ima mnogo manje (~ 1%). Malo ima i
elektrona (~ 2%), kao i pozitrona i antiprotona (Perkins 2003)3.

Gustina energije kosmickog zracenja iznad 1GeV iznosi 1IMeVm 3 (Wdowczyk
& Wolfendale 1989), sto je uporedivo sa gustinom energije koja nam dolazi od
zracenja zvezda (0.3 MeVm™?), mikrotalasnog pozadinskog zracenja (0.3 MeVm ™)
ili meduzvezdanog magnetnog polja (0.2 MeVm™?; Longair 2011). Najveéi deo ko-
smickog zracenja koje detektujemo ima poreklo u nasoj galaksiji, medutim kako
kosmicko zracenje moze da ima i veoma visoke energije (iznad 10°¢V) deo ovih
¢estica na najviSim energijama vervatno ima vangalakticko poreklo.

Hemijski sastav jezgara koja ¢ine kosmicko zracenje pokazuje odredene slicnosti
sa zastupljenostima elemenata u Sunc¢evom sistemu (slika 1). Zastupljenost eleme-
nata u Sunc¢evom sistemu procenjena je na osnovu apsorpcionih linija u Suncevoj
fotosferi i iz meteorita. Zastupljenost elemenata u kosmickom zracenju kao i u
meduzvezdanoj materiji zavisi od atomskog broja i pokazuje cik-cak trend, koji je
posledica cinjenice da su elementi sa parnim atomskim brojevima stabilniji, pa su
i ceséi produkti termonuklearnih reakcija u zvezdama. Ovo ukazuje da veliki deo

kosmickog zracenja potice od meduzvezdane materije i zvezda. Velika razlika u za-

3Neki autori u kosmicko zracenje ubrajaju i gama zracenje, neutrine i antineutrine.



stupljenostima uocava se kod ,lakih”elemenata tj. Li, Be i B. Ovo su elementi koji
su manje stabilni, i zbog toga se lako uniStavaju u zvezdama. Medutim njihova
zastupljenost u kosmickom zracenju je znatno veca, nego u meduzvezdanoj materiji,
zbog toga $to nastaju u procesu spalacije tezih elemenata kao sto su C, N i O. Na
slican nacin spalacijom Fe i Ni povecane su i zastupljenosti Sc, Ti, V i Mn u ko-
smickom zracenju. Spalacija je proces fragmentacije tezeg jezgra prilikom sudaranja

sa vodonikom ili helijumom. Tada nastaju jezgra laksih elemenata. Na primer:
p,a+C2% S LiT+X, (2.1)

gde X predstavlja razlicite moguce dodatne proizvode ove reakcije.
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Slika 1: Hemijski sastav primarnog kosmickog zracenja - puna linija, i zastupljenosti
elemenata u Suncevom sistemu - isprekidana linija (Izvor: Simpson 1983).

Nase poznavanje zastupljenosti izotopa razli¢itih elemenata je do danas prilicno



ograniceno. Za sada je samo zastupljenost izotopa Ne, Mg i Si u primarnom ko-
smickom zrac¢enju malo bolje odredena, dok su kod sekundarnog kosmickog zracenja
najvise prouceni tzv. kosmicki satovi, tj. radioaktivna jezgra nekih elemenata,
koja mnastaju spalacijom. To mogu da budu jezgra '°Be, 26Al, C, 36CI ili **Mn.
Merenjem zastupljenosti ovih radioaktivnih elemenata (roditelja) i zastupljenosti
elemenata koji se dobijaju njihovim raspadom omoguc¢ava nam da izmerimo koliko
je vremena prosSlo od nastanka tih radioaktivnih jezgara do trenutka naseg mere-
nja. Najcesée se za to koristi 1°Be, koji prilikom 3 raspada prelazi u 1°B (vreme
poluzivota 1°Be je 1.6 x 108yr). Takode cesto se koristi i manje zastupljen 2¢Al
(vreme poluzivota je 8.5 x 10° yr).

Merenja zastupljenosti jezgara u kosmickom zracenju pokazala su da su protoni
i alfa ¢estice oko 10 do 30 puta vise zastupljeni od jezgara tezih elemenata. Odavde
se moze zakljuciti da se elementi sa nizim jonizacionim potencijalom lakse ubrzavaju
i postaju kosmicki zraci. Ovo rezonovanje se ne moze primeniti na tzv. refraktorne
elemente koji su zarobljeni u zrncima prasine i ne nalaze se u koronama zvezda. Na
primer u refraktorne elemente spada Fe, a ono je veoma zastupljeno medu kosmickim
zracima. ReSenje se najverovatnije nalazi u mehanizmu ubrzavanja ovakvih jezgara.
Naime, zrnca prasine su uglavom naelektrisana i kao takva se mogu ubrzati. Zrnca
se tom prilikom polako razaraju i oslobadaju atome Fe koji se tada mogu dodatno
ubrzati i postati kosmicki zraci.

Sastav kosmickog zracenja moze se posmatrati i u funkciji od energije. Spektri

kosmickog zracenja su dobro predstavljeni stepenim zakonom

N(E)dE = CE *dE, (2.2)

gde je C konstanta normiranja i zavisi od toga koje cestice u kosmickom zracenju
posmatramo, a spektralni indeks « se razlikuje u zavisnosti od uslova pod kojima se
cestice ubrzavaju. Slika 2 prikazuje mereni energetski spektar protona iz kosmickog
zracenja. Nagib spektra odgovara spektralnom indeksu a = 2.7 koji vazi do energija
od oko 10* eV (10 TeV) gde se nalazi tzv. ,koleno”. Nakon ovog preloma nagib
spektra se povecava na 3, sve do drugog preloma koji se naziva ,¢clanak”i koji se

nalazi na energiji od oko 4 x 10*® eV. Iza njega spektar ponovo postaje tvrdi i ima



spektralni indeks oko 2.69.
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Slika 2: Spektar protona iz kosmickog zracenja, koji dolaze do Zemlje. Na slici su

obelezeni polozaji dva preloma u nagibu spektra -,koleno”i ,,clanak” (Izvor: Cronin
1999).

Energije ¢estica u kosmickom zracenju mogu biti izuzetno visoke (do oko 102%V).
Merenja ovako visokih energija vrse se indirektno, detektorima na povrsini Zemlje.
Neki od najveéih detektora su AUGER u Argentini, HiRes u SAD, AGASA u Japanu
itd. Grejsen, Zacepin i Kuzmin (Greisen 1966; Zatsepin & Kuzmin 1966) su zakljucili
da bi nakon energije od oko 5 x 10YeV trebalo da postoji nagli pad u spektru
kosmickih zraka (GZK granica). Razlog za ovo su gubici energije kosmickog zracenja
prilikom interakcija sa fotonima mikrotalasnog pozadinskog zracenja, kroz procese

proizvodnje piona. Ako je jezgro koje predstavlja kosmicki zrak proton, prilikom
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interakcije sa fotonom dolazi do neke od sledeé¢ih interakcija:

Y+p = ph

Y+p — n+7, (2.3)

u kojima se proizvode naelektrisani 7+ i neutralni 7% pioni. Prilikom ovakvog sudara
proton gubi oko 15% svoje energije. Ovo ogranicava udaljenost sa koje kosmicki zraci
mogu da stignu do nas na oko 100 Mpc. GZK granica je detektovana pomocu vise
detektora (npr. HiRes i AUGER). Medutim kosmicki zraci energija ¢ak i oko 10*°eV
su detektovani u nekoliko navrata. Kosmicki zraci ovako visokih energija (Ultra-
High-Energy Cosmic Rays - UHECR) imaju veoma mali fluks, oko jedne Cestice
po km? po veku i najverovatnije su vangalaktickog porekla. AUGER kolaboracija
je na primer uocila korelaciju izmedu pravaca iz kojih su detektovani UHECR sa

lokacijama obliznjih aktivnih galaktickih jezgara (Roulet 2009).

2.2 Ubrzavanje kosmickih zraka

Energijski spektar kosmickog zracenja se moze opisati stepenim zakonom datim
u jednacini (2.2) gde eksponent tj. spektralni indeks « zavisi od procesa ubrzava-
nja i tipa cestica koje se ubrzavaju. Na primer, kod protona i tezih jezgara spek-
tralni indeks o obi¢no ima vrednosti izmedu 2 i 3. Detektovano kosmicko zracenje
ima energije i do ~ 10*' GeV, gde je poreklo Cestica sa najvisim energijama ne-
poznato, dok predlozeni mehanizmi ubrzavanja mogu da objasne energije do oko
~ 10'® GeV. Zastupljenost elemenata u kosmickom zracenju slicna je kao zastu-
pljenost u meduzvezdanoj materiji. Proces koji je zasluzan za ubrzavanje cestica,

trebalo bi da objasni sve ove osobine kosmickog zracenja.

2.2.1 Fermijev mehanizam ubrzavanja cCestica

Fermijev mehanizam predlozen je 1949. godine (Fermi 1949) i on objasnjava kako
se Cestice mogu ubrzati prilikom bezsudarnih interakcija sa oblacima meduzvezdane

materije. U ovoj, originalnoj verziji Fermijeve teorije naelektrisane ¢estice odbijaju



se od ,magnetnih ogledala”, koja su posledica nehomogenosti u magnetnom po-
lju. Fermi je pokazao da prilikom odbijanja cestice dobijaju energiju i da se nakon
odredenog vremena moze posti¢i raspodela ¢estica u kojoj broj cestica po jedinici
energije ima zavisnost od energije u obliku stepenog zakona. Prilikom svake interak-
cije cestice sa oblakom meduzvezdane materije prose¢na relativna promena kineticke

energije cestice u sistemu vezanom za posmatraca je:

-3

ako je ¢ brzina cestice koja je bliska brzini svetlosti, a U brzina magnetnog ogledala
(Longair 2011). Kako je porast energije cestice oc (U/c)? ovaj mehanizam naziva
se Fermijev mehanizam drugog reda. Ovakav porast energije dovodi do spektra
koji ima oblik stepenog zakona (jednacina (2.2)). Takode cestice koje ulaze u pro-
ces ubrzavanja neminovno i gube energiju prilikom interakcije za meduzvezdanom
materijom, izmedu svake interakcije sa magnetnim ogledalom, pa je za efikasno ubr-
zavanje Cestica ovim mehanizmom potrebno da u sistemu ve¢ postoje ¢estice visokih

energija (supratermalne).

2.2.2 Difuzno ubrzavanje cestica na jakim udarnim talasima

Od druge polovine sedamdesetih godina proslog veka mehanizam ubrzavanja
cestica kojem se pridavao najveci znacaj bio je difuzno ubrzavanje na jakim udar-
nim talasima. Ovaj tip ubrzavanja zove se Fermijevo ubrzanje prvog reda, gde je
(AE/E) o< U/c (Axford et al. 1977; Krymsky 1977; Bell 1978; Blandford & Ostriker
1978). Pristup ovom problemu je zasnovan na jakom udarnom talasu (sa Mahovim
brojem M = U/c, > 1, gde je U brzina udarnog talasa, a ¢ brzina zvuka u fluidu
kroz koji se prostire udarni talas) koji prolazi kroz okolnu materiju. Kako je M > 1
udarni talas se kreée supersonicnom brzinom U > ¢;. Ako predemo u sistem vezan
za udarni talas, u njemu Ce talasni front mirovati, a fluid ispred udarnog talasa
nailazi¢e brzinom vy, dok ¢e brzina fluida iza udarnog talasa biti v,. Kod udarnih

talasa vaze zakoni odrzanja mase, impulsa i energije i iz njih se mogu dobiti poznate



Rankin-Igonoove jednacine (Rankine 1870):

prvr = p1U = pavs, (2.5)
p1v3 4+ Py = pov3 + Py, (2.6)
1 P 1 P
e il R S (2.7)
2 y—=1p 2 Y= 1p2

gde su p; i po gustine medijuma ispred i iza udarnog talasa respektivno, P; i Py
pritisci, a v = Cp/Cy je odnos specificnih toplota. Iz Rankin-Igonoovih jednac¢ina

dobija se da je skok gustine 7, nakon prolaska udarnog talasa:

 (y+ M
24+ (y—1DM2

r (2.8)

p2
P1
Ako uzmemo da je gas jednoatomski ili potpuno jonizovan tada je v = 5/3, i da je
udarni talas jak (M — o), dobijamo skok u gustini ps/p; — 4 tj. vy = v1/4 (u
sistemu vezanom za udarni talas). Ovo je prikazano na slici 3 pod a) i b).

Ako udarni talas posmatramo iz sistema reference vezanog za gas ispred udarnog
talasa (u kome su brzine ¢estica izotropne), gas ispred udarnog talasa videée gas iza
udarnog talasa koji mu dolazi u susret brzinom vy — vy = (3/4)U (slika 3c). Na
isti nacin ako se vezemo za gas iza udarnog talasa (u kome su brzine gasa ponovo
izotropno rasporedene) ovaj gas vidi gas ispred udarnog talasa kako mu se priblizava
brzinom (3/4)U (slika 3d). Vidimo da ¢estica bez obzira u kom pravcu prolazi udarni
talas, vidi gas koji joj se priblizava istom brzinom (kao i nepravilnosti u njemu koje
mogu da je raseju, kako bi ponovo presla udarni talas), pa ¢estica u oba smera dobija

istu koli¢inu kineticke energije prilikom prolaska kroz udarni talas (Longair 2011):

(5)-3()

Sto ¢ini ovaj mehanizam ubrzavanja mnogo efikasnijim od Fermijevog ubrzavanja
drugog reda.
Ovaj tip ubrzavanja cestica daje spektar ¢estica (Krymsky 1976; Axford et al.
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Slika 3: Kretanje visokoenergijskih ¢estica u blizini udarnog talasa. a) Udarni talas
koji se krec¢e brzinom U kroz gas koji miruje sa gustinom, pritiskom i temperaturom
p1, P1,T1. Gas iza udarnog talasa ima gustinu, pritisak i temperaturu ps, Py, Ts. b)
Brzine gasa ispred i iza udarnog talasa u sistemu reference vezanom za sam udarni
talas. c¢) Gas iza udarnog talasa posmatran u sistemu reference vezanom za gas
ispred udarnog talsa koji miruje. Gas iza udarnog talasa ima izotropnu raspodelu
brzina i krece se brzinom (3/4)U. d) Gas ispred udarnog talasa posmatran u sistemu

reference vezanom za gas iza udarnog talasa. Sada se gas ispred udarnog talasa krece
ponovo brzinom (3/4)U (Izvor: Longair 2011).

1977; Bell 1978; Blandforf & Ostriker 1978):
N(E)AE = 47p* f(p)dp o p~ 71 2dp, (2.10)

gde je p impuls Cestica, a f(p) p~3/("=1) ragpodela impulsa u faznom prostoru. U
slucaju jakih udarnih talasa kod kojih je Mahov broj M > 1 i kompresija r — 4
funkcija raspodele je f(p) o< p~*. Ako su Cestice relativisticke (E o p), ocekivani
energetski spektar je N(FE) oc E~2. Nakon predstavljanja ovog mehanizma ubrzava-
nja mnogo se radilo na modifikaciji ovog modela i numerickim simulacijama, kako bi
on postao realniji i kako bi u njega bio ukljucen i uticaj magnetnog polja, ¢injenice
da udarni talasi ne moraju biti samo jaki, vec¢ i slabi ili relativisticki, ali i mnogi
nelinearni efekti. Takode, udarni front moze imati i razli¢ite nagibe u odnosu na
linije magnetnog polja sto takode dovodi do drugacijeg spektra kosmickih zraka. 1z
jednacine (2.10) vidi se da se kod slabijih udarnih talasa (r < 4) dobijaju spektri sa

ve¢im nagibima (Longair 2011).
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Ovaj tip ubrzavanja zainteresovao je nauc¢nu javnost zato sto je dao dobro fizicko
objasnjenje kako se u razlic¢itim astrofizickim sredinama (ostaci supernovih, aktivna
galakticka jezgra, akrecioni udarni talasi, itd.) proizvode raspodele visokoenergijskih
Cestica sa spektralnim indeksom « ~ 2. Sve §to je potrebno za ubrzavanje Cestica
ovim mehanizmom je prisustvo jakih udarnih talasa i postojanja supratermalnih
Cestica ¢ija je raspodela vektora brzina sa obe strane tog udarnog talasa izotropna,

kako bi se Cestice rasejavale i prelazile udarni talas vise puta.

2.3 Interakcije kosmickih zraka - opste napomene

Direktno merenje fluksa galaktickog kosmickog zracenja (Galactic Cosmic Rays
- GCR) unutar Suncevog sistema otezano je zbog interakcije kosmickog zracenja
sa magnetnim poljem Sunca i efekta solarne modulacije. Medutim, informacije o
razlicitim populacijama kosmickih zraka, pa i onim sa vangalaktickim poreklom,
mozemo da dobijemo posmatranjem elektromagnetnog zracenja koje nastaje kao
posledica interakcija kosmickih zraka sa drugim konstituentima svemira. Tip in-
terakcije zavisi od toga koja ¢estica ¢ini kosmicki zrak, ali i kroz kakvu okolinu se
ona krece. Prilikom interakcija kosmicko zracenje gubi energiju, Sto se odrazava
na oblik spektra kao i prostiranje ovih ¢estica kroz svemir. Takode, kada se utvrde
veze izmedu elektromagnetnog zracenja i visokoenergijskih ¢estica koje ga proizvode
moguce je, na osnovu posmatranja izvora od gama do radio oblasti, rekonstruisati
osobine primarnog kosmickog zracenja.

Relativisticki elektroni su bitan konstituent kosmickih zraka. Elektroni prilikom
interakcija brze gube energiju nego masivnija jezgra, pa su shodno tome i rasto-
janja koja oni prelaze, od mesta na kojim su nastali, kra¢a. Prilikom kretanja
elektrona u magnetnom polju dolazi do sinhrotronskog zracenja. S druge strane
kroz inverzno Komptonovo rasejanje na visokoenergijskim elektronima (koji tada
gube energiju), niskoenergijski fotoni (zracenje zvezda ili mikrotalasno pozadinsko
zracenje) iz meduzvezdane i medugalakticke materije, dobijaju energiju i prelaze u
gama podrucje. Takode, moguca je i proizvodnja tripleta tj. procesa u kojem pri-
likom sudara ultrarelativistickog elektrona sa fotonom elektron gubi energiju, ali se

pored toga proizvede i jedan elektronsko pozitronski par. Pri interakciji elektrona sa
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cesticama meduzvezdane materije dolazi i do netermalnog zako¢nog zracenja, eksci-
tacije i jonizacije atoma i molekula meduzvezdane materije. Kako elektroni i njihove
interakcije nisu direktno vezani za tematiku ove disertacije, ovde se nece detaljnije
razmatrati interakcije elektrona, veé Ce se paznja posvetiti pozitivnim Cesticama iz
kosmickog zracenja.

Za nas su najbitnije hadronske interakcije jezgara u kosmickom zracenju i one se
mogu podeliti u dve kategorije: interakcije sa fotonima i interakcije sa materijom. U
daljem tekstu pomenuéemo nekoliko interakcija kosmickih zraka, dok ¢e se detaljnije

razmotriti samo interakcije koje su bitne za temu kojom se bavi ova disertacija.

2.4 Interakcije kosmickih zraka sa fotonima

Jezgra iz kosmickog zracenja mogu interagovati sa fotonima na tri nacina (Puget

et al. 1976):
e proizvodnja parova (posebno parova e et) N+~ — N+e™ +e';

e foto-proizvodnja hadrona (najcesée piona) p + v — p + (o, gde je sa (,

oznacen broj proizvedenih piona;

e foto-dezintegracija jezgara A+~ — (A — 1) + N, gde je N jezgro iz kosmickog

zracenja.

Granicna energija fotona u sistemu vezanom za kosmicki zrak potrebna da bi se pro-
izveo par e"e” je By ~ 1MeV. Kod foto-proizvodnje piona dominanti su procesi
proizvodnje piona kroz kanale p++v — p+7°ip+~v — n+ 7", dok je na visim
energijama dominantan proces proizvodnje veéeg broja piona (Stecker 1968; Mann-
heim & Biermann 1989; Begelman et al. 1990). U slucaju proizvednje samo jednog
piona potrebna je grani¢na energija fotona (u sistemu vezanom za kosmicki zrak) od
145MeV (Puget et al. 1976). Foto-proizvodnja piona jezgrom iz kosmickog zracenja
sa masenim brojem A ponasa se po Glauberovom pravilu o4 ~ A*30,, gde je su
o4 1 o, efikasni preseci za nastanak date cestice i protona u ovom tipu interakcija.
Medutim, u svemiru teza jezgra se ne mogu efikasno ubrzati iznad granic¢ne energije

za proizvodnju piona, zbog toga Sto se ona na mnogo nizim energijama unistavaju u
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procesu foto-dezintegracije. Foto-dezintegracija ima mnogo nizu grani¢nu energiju,
izmedu 15 MeV i 25 MeV (Puget et al. 1976).

Kako su najbrojniji fotoni u svemiru fotoni mikrotalasnog pozadinskog zracenja
koji imaju veoma malu srednju energiju od (¢) = 7 x 107*eV, energija koja je
potrebna da bi se presla grani¢na energija za ovde navedena tri procesa ne do-
lazi od niskoenergetskih fotona, koji predstavljaju mete, ve¢ od samih kosmickih
zraka, koji zbog toga moraju imati visoke energije. Kosmicko zracenje trosi svoju
kineticku energiju u prethodno navedenim procesima. U slu¢aju proizvodnje pa-
rova i foto-dezintegracije energije praga reakcija su male, tako da kosmicki zraci u
ovim procesima gube malo kineticke energije. S druge strane kod foto-proizvodnje
hadrona, grani¢na energija je znatno visa, pa ¢e se s vremenom kineticka energija

kosmickog zraka znacajno smanjiti.

2.5 Interakcije kosmickih zraka sa materijom

Za tematiku ove disertacije jos veci znacaj imaju neelasticni sudari kosmickih
zraka sa atomima i molekulima u meduzvezdanoj i medugalaktickoj sredini. Prili-
kom neelasticnih sudara p — p, @« — p i p — a uglavnom se proizvode naelektrisani i
neutralni pioni. Naelektrisani pioni 7 i 7~ raspadaju se stvarajué¢i mione i mion-
ske (anti)neutrine, a zatim se mioni raspadaju stvarajudi elektrone (ili pozitrone) i

elektronske (anti)neutrine:

7T+—>,U,++I/“, u+—>e+—|—ye—|—ﬁ#,

T T, p e Tty (2.11)

Ovi raspadi su veoma znacajan izvori visokoenergijskih elektrona, pozitrona i ne-

0 raspadaju se nakon 9 x 107"s u dva visokoenergijskih

utrina. Neutralni pioni 7
gama fotona (7% — 27v). Upravo ovaj proces ¢e za nas biti od posebne vaznosti i
zato Ce biti detaljnije razmotren u poglavlju 2.6.

Pored interakcija (2.11), koje se odigravaju prilikom sudara kosmickih zraka sa

materijom, moze doé¢i i do slede¢ih interakcija:
e Ekscitacija i fragmentacija jezgara atoma i molekula u meduzvezdanoj materiji
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(na ovaj nacin nastaju linije u gama oblasti);

e Proizvodnja sekundarnih protona i neutrona prilikom sudara u procesima koji
ne ukljucuju i stvaranje piona. Na primer, ovi procesi se odigravaju na Suncu

(Murphy et al. 1987);

e Prilikom prolaska kosmickih zraka kroz jonizovanu ili neutralnu meduzvezdanu
materiju moze doéi i do Kulonovih interakcija (elektrostaticke interakcije, koje
rezultuju u rasejanju i gubicima energije kosmickih zraka) i jonizacije, prilikom

kojih kosmicki zraci takode gube energiju.

2.5.1 Ekscitacija i fragmentacija jezgara

Prilikom sudara veoma brzih ¢estica moze doci do ekscitacije jezgara elemenata
koja se sudaraju. Prilikom deekscitacije ovih jezgara dolazi do stvaranja emisionih

linija u gama oblasti. Do ekscitacije moze do¢i na dva nacina:

e prilikom sudara brzih jezgara kosmickog zracenja sa protonima i a-Cesticama

meduzvezdane materije;

e prilikom sudara protona i a-Cestica kosmickog zracenja sa tezim jezgrima me-

duzvezdane materije.

Naravno, gama linije koje se najvise izucavaju su linije elemenata koji su najzastu-
pljeniji u meduzvezdanoj materiji, kao sto su C, N, O, Ne, Mg, Sii S (Meneguzzi &
Reeves 1975). Neke od ¢estih reakcija koje dovode do emisije gama linija su date u
tabeli 1 (kao i energije na kojoj se te linije javljaju). Ovaj tip procesa malo dopri-
nosi gubitku energije kosmickih zraka, posebno u odnosu na Kulonove i jonizacione
procese.

Prilikom neelasti¢nih sudara protona i a-Cestica sa tezim jezgrima dolazi i do
fragmentacije jezgara u reakcijama tipa A 4+ (p,a) — (A — k) + X, gde je k =
1,2,...(A—1), dok X predstavlja razne proizvode reakcije. Prilikom fragmentacije,
ukupan broj cestica koje ulaze u sudar ne mora da se odrzi. Zbog ovoga ukupni
gubici od strane kosmickih zraka ne opisuju se gubitkom kineticke energije (d7'/dt),

koja je pogodna za opisivanje interakcija kod kojih se broj ¢estica odrzava i dolazi
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Tabela 1: Reakcije koje dovode do emisije gama linija i energije na kojima se one
nalaze (Meneguzzi & Reeves 1975).

Reakcija E. (MeV)
12C (p,p) 2C 4.44
2C (p,2p) ''B 4.44
N (p,p) "N 2.31
N (p,p) “N 3.94
160 (p,pa) 2C 4.44
160 (p,pn) O 5.18
160 (p,2p) PN 5.27
160 (p,p) 1O 6.13
160 (p,p) 1O 7.12
2Ne (p,p) *°Ne 1.63
*Mg (p, p) **Mg 1.37
28i (p, p) 25Si 1.78
%Fe (p,p) *°Fe 0.845
%Fe (p,p) *°Fe 1.24

samo do preraspodele energije. U ovom slucaju koristi se tzv. vreme gubitka energije
koje se direktno dobija iz ukupnog efikasnog preseka za neelasti¢ni sudar oyr. Po
empirijskoj formuli (Letaw et al. 1983), efikasni presek za fragmentaciju oo 1 vreme
gubitka energije 7t na visokim energijama (> 2 GeV) ne zavise od energije i rastu sa

masenim brojem jezgra A:

oot (T >2GeV) = 45A%7[1 +0.016sin(5.3 —2.63In A)Jmb,  (2.12)

(T > 2GeV) ~ 2 x 10°A " [ng + 2ng,] * yr, (2.13)

gde milibarn iznosi 1mb = 107" cm?, ngy i ny, su koncentracije atomskog i mo-
lekularnog vodonika, respektivno. S druge strane na energijama nizim od 2 GeV,
vrednost efikasnog preseka za fragmentaciju opada sa energijom do minimuma na
200 MeV (koji iznosi ~ 15% visokoenergijske vrednosti efikasnog preseka). Na jos

nizim energijama efikasni presek interakcije veoma fluktuira.
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U slucaju da prilikom neelasticnog sudara nastane neka nestabilna cestica, kao

Sto su 1°Be i 26Al, ukupno vreme gubitka energije 7 definise se kao
T =T+ (VT (2.14)

gde je T vreme poluzivota radioaktivnog jezgra u mirovanju.

Kao sto je i ranije pomenuto, fragmentacija je jedan od razloga za velike zastu-
pljenosti lakih elemenata Li, Be i B u kosmickim zracima (nastaju fragmentacijom
12C; ali i fragmentacijom B, N, O, Ne, Mg itd). Na slici 4 prikazani su preseci za
proizvodnju lakih elemenata fragmentacijom tezih jezgara. Naravno, pored lakih
elemenata fragmentacijom nastaju i razliciti izotopi mnogih drugih elemenata kao

na primer C, N, O, F, Ne, Na, Mg i Al

140 1

120 -
: f‘ "B

100 - p+'C > X ;

G (mb)
o [+
Q o
B

\ [0 ST | "SRRI I N T T U T (TN N T

B I‘_‘I_!'I T

1 10 100 1000
E(MeV/nukleon)

Slika 4: Preseci za proizvodnju Li, Be i B fragmentacijom (spalacijom) 2C. Preseci
za nastanak ovih elemenata iz N i 0 su veoma sli¢ni (Izvor: Read & Viola 1984).
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2.6 Proizvodnja piona
2.6.1 Granicna energija i efikasni presek za proizvodnju piona

Prilikom sudara protona i alfa ¢estica sa cesticama meduzvezdane materije moze
doéi i do nastanka neutralnih ili naelektrisanih piona. Na slici 5 prikazan je sudar
dva protona prilikom kog nastaje neutralni pion. Svaka od Cestica moze se opisati
cetvorovektorom impulsa P = (F, pc), gde je E ukupna energija Cestice, a p njen
impuls. Ako sudar posmatramo iz referentnog sistema vezanog za jedan proton,
onda ¢e u njemu taj proton (meta) imati samo energiju mirovanja Ey, = m,c?,
odnosno bice opisan cetvorovektorom Pueta = (Eo,0) = (mpc?,0), dok ¢e proton
koji predstavlja projektil imati ukupnu energiju F = Ey + T = y,m,c?, gde je T
kineticka energija projektila (ako je 7, = 1//1 — v2/c? Lorencov faktor, a v brzina
projektila). Projektil se moze opisati ¢etvorovektorom impulsa Pyjextit = (E, pc) =
(vpmpc?, pc). Kvadrat ukupnog cetvorovektora sistema s = (Pprojektit + Pueta)? j€
invarijantan na Lorencove transformacije i jednak je u svakom referentnom sistemu.
Ukupna energija sistema /s takode ne zavisi od referentnog sistema. Da bi nakon
sudara protona nastao pion ukupna energija u sistemu vezanom za centar mase mora

biti jednaka barem zbiru energija mirovanja Cestica nakon sudara tj:
Vg = 2mpc® + mpoc? . (2.15)

S druge strane, u sistemu vezanom za metu ukupna energija sistema moze se napisati

kao:

Vs = ) (e + mpe)? — [pl* 2. (2.16)

Iskoristivsi ¢injenicu da za proton-projektil vazi E2 — |p|® ¢? = m2c! u izrazu (2.16)

dobijamo na kraju:

Vs = \/Qm%c“(’yp +1)= \/ZmPCQ(T + 2mpc?) , (2.17)

(posto je T = myc*(yp, — 1)). Izjednacavanjem izraza (2.15) i (2.17) dobija se da je

grani¢na kineticka energija protona (u slu¢aju da drugi proton miruje) potrebna za
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nastanak jednog neutralnog piona:

Ty = 2mioc? (1 + T”°) ~ 280MeV . (2.18)

mp

Pored p — p sudara pioni na isti nacin nastaju i u drugim reakcijama (Schlickeiser

2002), koje su date u tabeli 2.

p+p—p+p+n°

e—— © : e @ o
E.p My : mp Mp Myo

Slika 5: Sudar dva protona i nastanak neutralnog piona, posmatrani iz sistema
vezanog za jedan proton koji onda ima samo energiju mirovanja, dok drugi proton
ima i kineticku energiju. Razmatra se granicni sluc¢aj u kom nakon sudara sve cestice
imaju samo energije mirovanja i ne kre¢u se. Sa leve strane nalaze se Cestice pre
sudara, dok su sa desne strane cestice nakon sudara.

Tabela 2: Reakcije koje dovode do proizvodnje piona (Schlickeiser 2002). Broj
proizvedenih piona u svakoj rekaciji je obelezen celim brojevima a i b. Ovi brojevi
zavise od energija Cestica koje se sudaraju, tako da ¢e Cestice visih energija moci da
proizvedu veéi broj piona prilikom jednog sudara.

p+p— p + p + a(nt+7) + bm
p+p— p + n + 7t + a(xt+7) + b’
p+p— n + n + 2% + a(xt+7) + b’
p+ta— p + « + a(7r++7r) + bnY
pta— p + n + H + a(rt+7) + brd
p+a— 2p + n + H* + a(77+—|—7r) + bn
p+ta— 4p + n + 7+ a(mxt+71) + ba'
p+a— 3p + 2n + a(rt+7) + bn°
p+a— 2p + 3n + a(mt+77) + bn°
pta— p + 4n + 277 + a(xt+7) + oY

Ukupan efikasni presek (efikasni presek pomnozen sa multiplicitetom (., tj. efi-
kasni presek koji ukljucuje sve procese u kojima prilikom p — p sudara pioni mogu

da nastanu) za dobijanje neutralnog piona u p — p sudarima u funkciji kineticke
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energije protona kosmickog zracenja je:
Cﬂ'aig(Tp) - Z/ 0k<Eﬂ7 Ep) dEw CmQ, (219)
kv Eer

gde je oy (Er, E,) diferencijalni efikasni presek za proces k u kome se sudara proton
kosmickog zracenja sa kinetickom energijom 7},, odnosno ukupnom energijom £, i
proizvodi se pion sa ukupnom energijom F,. Ukupan efikasni presek dobije se inte-
graljenjem od energije praga reakcje E4.. Ovaj efikasni presek odgovara reakcijama
tipa p +p — 7 + X gde X predstavlja razli¢ite proizvode sudara. Na slican nacin
racuna se i efikasni presek prilikom p — o sudara tipa p + a — 7° + X tj. Cﬂagi
(Mannheim & Schlickeiser 1994). Iz simetrije izospina odnos multipliciteta neutral-
nih i naelektrisanih piona je (, = %Cﬂ-i, sto se slaze sa Fermijevom teorijom (Fermi
1950).

Na slici 6 prikazani su podaci za ukupan efikasni presek za stvaranje neutralnih
piona u p — p interakcijama (za energije do ~ 1500 GeV). Dobar fit ovih podataka

dat je prelomljenim stepenim zakonom po kinetickoj energiji 7}, (Stecker 1973):

10-577 6% cm?, 04<T, <07

(2.20)

Cwo-gop -

8.4 x 10_27T1§'53 cm?, T, > 0.7
Novija laboratorijska merenja daju tacnije parametrizovane ukupne efikasne pre-
seke (u funkciji kineticke energije projektila tj. protona 7}, u laboratorijskom si-
stemu) za proizvodnju naelektrisanih i neutralnih piona (Norbury 2009), koje ¢emo

mi i koristiti u glavi 6:

logT, 0.162\ "
Crro™ = (0.00717+0.0652 Oi L T2> , (2.21)
p p
0.0846 0.577\
(0 = (0.00456+ T + Tgﬁ) ,

logT, 0.3\
G = (0.007+0.1 =2+ ) .

2
p Tp

Ovi preseci prikazani su na slici 7. Na slici se takode lepo vidi da vazi da je (o2 ~

% (Cﬂ'+ 053 + Cﬂ* 071313 ) :
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Slika 6: Mereni podaci za ukupan efikasni presek za proizvodnju neutralnih piona u
p - p sudarima, mereni od strane vise autora (Batson & Riddiford 1956; Cence et
al. 1963; Pickup et al. 1962; Melissinos et al. 1962; Boggild et al. 1971; Neuhofer
et al. 1971,1972; Dao et al. 1973; Charlton et al. 1972; Dodd et al. 1961; Campbell
et al. 1973; Eisner et al. 1965; Hughes et al. 1956; Batson et al. 1959; Barnes et
al. 1961; Meshcheriakov et al. 1956; Prokoshkin 1956; Fields et al. 1956). Podaci
se dobro fituju prelomljenim stepenim zakonom po kinetickoj energiji protona T;
(Izvor: Stecker 1973).

2.6.2 Pionski spektar

Spektar proizvodnje piona u sudarima kosmickog zracenja sa meduzvezdanom

materijom moze se predstaviti kao (Stephens & Badhwar 1981):

Fro(Tho) = zk:zm /T Oo dﬂqﬁ(ﬂ)nk%ﬁ’m [em 351 GeV ] | (2.22)
gde je ny koncentracija jezgara tipa k u meduzvezdanoj materiji, ¢(7;) spektar je-
zgara tipa ¢ kosmickog zracenja, koji imaju kineticku energiju 7; u laboratorijskom
sistemu koji se ne krecCe i vezan je za Cestice meduzvezdane materije. Diferencijalni
efikasni presek dafr]% (Tro,T},)/dT 0 odnosi se na proizvodnju neutralnih piona prili-
kom sudara kosmickog zraka tipa ¢ sa kinetickom energijom T}, sa jezgrom tipa k

u meduzvezdanoj materiji, pri cemu se dobija pion sa kinetickom energijom 7To.

Razlicite reakcije koje mogu da proizvedu neutralne pione date su u tabeli 2. Radi
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Slika 7: Parametrizovani inkluzivni preseci za proizvodnju naelektrisanih i neutral-
nih piona u p - p sudarima. Zelena tackasta linija predstavlja (.+0 %, plava ispre-
kidana linija (-0, a puna crvena linija (;0P;. Crna tackasta linija dobijena je
kao $((r+0Ph + Cr-0P). Preseci su dati u funkciji od impulsa projektila tj. impulsa
protona u laboratorijskom sistemu reference py,;, (Izvor: Norbury 2009).

lakseg dobijanja spektra proizvedenih piona, moze se pretpostaviti da sva jezgra u
kosmickom zracenju imaju spektar slican protonskom, kao i da proizvodnja piona u
svim reakcijama tec¢e na slican nacin kao u p — p sudarima. Odavde, ubacivanjem
nekog faktora skaliranja & uz spektar piona dobijenih kroz p—p interakcije, dobijamo
ukupan spektar proizvodnje piona u svim procesima tj. Fro(Tro) = {5 (Tho). Ovaj
faktor skaliranja ima vrednosti od 1.39, koji obuhvata samo protone i alfa cestice
u kosmickom zracenju i meduzvezdanoj materiji, pa do 1.45 koji ukljucuje i teza
jezgra (Dermer 1986). Na ovaj naci spektar proizvodnje piona u svim reakcijama

dobija se iz spektra p — p sudara (Dermer 1986):

o doP> (T, T
() = €3 (o) = n [ () 22T

Tp,gr

[crn_?’s_lGeV] ,
(2.23)

gde je ny koncentracija atoma vodonika meduzvezdane materije tj. protona koji

predstavljaju mete, do?f (150, T},)/dT o diferencijalni efikasni presek za proizvodnju

piona sa kinetickom energijom 7,0 od strane protona kosmickog zracenja sa ki-
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netickom energijom 7}, koji udara u proton meduzvezdane materije koji miruje (vred-
nosti energija date su u laboratorijskom sistemu koji miruje i vezan je za proton koji
predstavlja metu). Spektar protona kosmickog zracenja ¢(7,) [broj protonacm™2s™*
GeV_lsr’l} ima oblik stepenog zakona sa spektralnim indeksom «, npr. spektar
H(Ty,) o (T, + mpc?) %™ (Dermer 1986). Diferencijalni efikasni presek za proizvod-

nju piona moze se povezati sa srednjim ukupnim efikasnim presekom (o0 koji se

meri (vrednosti date u (2.21)) kao:

do?t (Tro, T,)

T = Grooltdero (T, T), (2.24)

gde vazi da je fooo dT 0 (d¢qo(Tro, Tyy) /AT o) = 1, & dgpro(Tro, T},)/dT 0 je diferenci-
jalni fluks piona u laboratorijskom sistemu. Koriséenjem ukupnog efikasnog preseka
za proizvodnju piona dobija se ukupna stopa proizvodnje (broj proizvedenih Cestica

u jedinici zapremine i jedinici vremena) neutralnih piona (Dermer 1986):
Tro = ErPp = 47T§nH/ AT Cro0 8 d(T,) [em™s™'] . (2.25)
0

U slucaju da je spektar kosmickog zracenja stepeni zakon sa spektralnim in-
deksom a = 2, spektralni indeks spektra piona na visokim energijama bice isti
kao kod spektra protona koji ih stvaraju. Ako je @ > 2 nagib spektra piona na
nizim energijama bice veéi u odnosu na spektar kosmickog zracenja (a, > a) zbog
viSestruke proizvodnje piona. Ipak i kod ovakvih spektara na visokim energijama
(izad 10* GeV) nagib stepenog zakona pionskog spektra izjednaciée se sa nagibom

spektra kosmickog zracenja (Dermer 1986; Mannheim & Schlickeiser 1994).

2.6.3 Gama zracenje nastalo raspadom piona

Kako su neutralni pioni nestabilne Cestice, oni se raspadaju proizvodec¢i dva gama
kvanta. Ako pretpostavimo da su pioni izotropno rasporedeni u sistemu u kom

miruju, spektar proizvoda raspada moze se povezati sa spektrom cestica koje se
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raspadaju. Rezultujuéi gama spektar bi¢e onda (Stecker 1971; Dermer 1986):

o Fo(E
EAEQ::%/ dE o 2““ w)
Byt (m?y A E,) (B2, — M2

e [em™s7'GeV ] | (2.26)
gde je FE.o ukupna energija piona, a m,o njegova masa. S druge strane, raspad
naelektrisanih piona 7 — v* + 1v,(7,) je malo komplikovaniji (Scanlon & Milforn
1965).

Spektar gama zracenja je simetrican oko %mﬂoc2 = 67.5MeV (u logaritamskoj
skali). Spektralni indeks gama spektra «., jednak je po apsolutnoj vrednosti spek-
tralnom indeksu spektra kosmickog zracenja a:

@, = o By mpod” (2.27)

a, E,> mgoc?
Na slici 8 prikazani su spektri piona i gama zraka nastalih u sudarima kosmickog
zracenja sa meduzvezdanom materijom. Na slici se vidi da je spektar gama zracenja
simetrican oko energije jednake polovini mase mirovanja piona, kao i da se nagib
pionskog spektra na velikim energijama poklapa sa nagibom gama spektra (a takode
i sa nagibom spektra kosmickog zracenja koje ih proizvodi). Zbog toga, proucavanje

0

gama zraka koji nastaju raspadom 7”, omoguc¢ava nam da saznamo viSe o samom

kosmickom zracenju koje ih proizvodi.

2.6.4 Neutrini nastali raspadom piona

Raspadom naelektrisanih piona proizvode se neutrini. Pioni nastaju u hadron-
skim interakcijama kosmickih zraka sa jezgrima u meduzvezdanoj materiji (ali i
u foto-hadronskim interakcijama pomenutim u poglavlju 2.4). Spektre neutrina,
nastalih raspadom naelektrisanih piona smo ve¢ pominjali u poglavlju 2.5, reak-
cije (2.11) (Berezinsky & Zatsepin 1977; Stecker 1979). Pokazano je (Stecker 1979)
da ako pioni imaju spektar stepenog tipa, rezultujuéi neutrini (na energijama £, >
myc?) imace spektar sa istim spektralnim indeksom kao i pioni ¢ijim raspadom na-
staju tj. a, = a; (slika 9). Ova prosta veza izmedu spektara gama zraka i neutrina

moze se iskoristiti za povezivanje ova dva tipa zracenja za bilo koji objekat. Detalj-
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Slika 8: Spektri neutralnih piona i gama zraka nastalih u sudarima kosmickog
zracenja sa meduzvezdanom materjom (Izvor: Dermer 1986).

nije o ovoj vezi i njenoj primeni bice reci u glavi 5.

2.7 Kosmicki zraci i proizvodnja litijuma

U poglavlju 2.1 u kome se govori o sastavu kosmickih zraka pomenuto je da je
zastupljnost lakih elemenata (Li, Be, B) u kosmickom zracenju veca nego zatuplje-
nost istih elemenata u Sun¢evom sistemu i meduzvezdanoj materiji (slika 1). Jedan
od procesa koji je odgovoran za proizvodnju lakih elemenata u kosmickom zrac¢enju
je tada i pomenut, a to je spalacija tj. fragmentacija jezgara C, N, O iz kosmickog
zracenja prilikom njihovog sudara sa protonima meduzvezdane materije. Isti proces
desava se i prilikom sudara protona i alfa cestica iz kosmickog zracenja sa C,N,O
iz meduzvezdane materije. Na ovaj nacin povecava se zastupljenost lakih eleme-
nata u meduzvezdanoj materiji. U ovoj disertaciji posebno ¢emo se koncentrisati

na proizvodnju litijuma u meduzvezdanoj materiji. Pored spalacije, za proizvodnju
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Slika 9: Diferencijalne funkcija izvora neutrina i gama zraka nastale raspadom piona,
koji su nastali u interakcijama kosmickog zracenja sa meduzvezdanom materijom.
Kriva koja odgovara gama zracima, kao i gornja kriva za neutrine dobijene su od
strane kosmickog zracenja sa spektralnim indeksom 2.67, pa i same imaju isti spek-

tralni indeks. Donja kriva za neutrine dobijena je za spektralni indeks 2.75 (Izvor:
Stecker 1979).

litijuma veoma je bitan jos jedan proces koji ukljucuje kosmicke zrake i koji je efi-
kasan i u sredinama sa niskom metalicnoséu - fuzija a-cestica kosmickog zracenja i

meduzvezdane materije:

a+a—%Li4 ... (2.28)

~

U ovu vrstu reakcije ulazi kosmicko zracenje sa nizom kinetickom energijom =~
10 — 70MeV po nukleonu?. Kosmicko zracenje sa veéom kinetickom energijom
(> 280 MeV po nukleonu) s druge strane dominantno ulazi u ve¢ pomenutu reakciju

proizvodnje piona (ovaj proces deSava se zapravo kroz vise p - p i p - « reakcija,

4Enegrije praga date su po nukleonu, s obzirom da u ove reakcije ulaze i protoni i a-Cestice,
kako bi bilo ociglednije u koje reakcije ulaze cetice visih, a u koje nizih energija.
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koje su nabrojane u tabeli 2), koji zatim raspadom proizvode gama zrake:
p+p—=m’ = y+7. (2.29)

U glavi 6 bice reci o tome kako se ova dva procesa u kojima ucestvuju kosmicki zraci

mogu povezatii v sto ¢e zatim biti primenjeno na slucaj Malog Magelanovog oblaka.

2.7.1 Merenja litijuma u Mlecnom putu i problem litijuma

Nukleosinteza prilikom Velikog praska (Big Bang Nucleosynthesis - BBN) daje
nam odredene primordijalne zastupljenosti® D, 3He, “He, Li koje su nastale u pe-
riodu od oko 3 — 20 min nakon Velikog praska. Na slici 10 prikazan je uproséen niz
reakcija koje su odgovorne za proizvodnju lakih elemenata za vreme nukleosinteze u
Velikom prasku. Za vecinu elemenata koji su ovom prilikom nastali teorijska pred-
vidanja slazu se i sa posmatranjima zastupljenosti tih elemenata u svemiru danas
(slika 11). Medutim merenja zastupljenosti "Li u zvezdama haloa u Mletnom putu
(Cyburt 2003) ne poklapaju se sa predvidenim vrednostima za faktor 3 do 5.

Posmatranja satelita WMAP i teorija BBN predvidaju primordijalne kolic¢ine
litijuma od ("Li/H)ppy = 5.2470%1 x 10710 (Cyburt et al. 2008). Novija vred-
nost od ("Li/H)ppy = (4.56 — 5.34) 1035 x 1071° (Coc et al. 2014) koja je teorijski
predvidena je dobijena uz koriS¢enje posmatranja teleskopom Planck koji je nasled-
nik satelita WMAP. Ova najnovija vrednost visa je oko 3 — 5 puta od merenja u
Mlecnom putu, gde je litijum izmeren u zvezdama niske metali¢nosti koje se nalaze
u halou. Merenja daju slicne vrednosti bez obzira na metalicnost samih zveda u
halou i ova pojava naziva se plato Spitovih (Spite & Spite 1982). Plato je u pocetku
izmeren na ("Li/H)pate = 1.2370% x 1071 (Ryan et. al. 2000), dok je najnovija
vrednost ("Li/H)pato = 1.58 & 0.31 x 107'% (Sbordone et al. 2010). Ovo neslaganje
izmerenih i teorijskih vrednosti naziva se kosmicki problem litijuma (Fields 2011;
i reference koje se u ovom ¢lanku nalaze). Cinjenica da postoji ovakav plato koji

nije u korelacji sa metalicnoséu zvezda haloa u kojima je litijum meren i koja se

U disertaciji zastupljenosti elemenata koje ée se najéesée navoditi zapravo predstavljaju za-
stupljenosti u odnosu na zastupljenost atoma vodonika, na primer ("Li/H), ali ¢e skra¢eno nekada
biti zapisane i samo kao 7Li.
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Slika 10: Uproséen lanac najvaznijih reakcija kojima su proizvedeni laki elementi
za vreme BBN. Plavom bojom prikazane su potvrdne reakcije, dok su crvenom bo-
jom prikazane nove predlozene reakcije, kao dodatak standarnoj teoriji BBN (Izvor:

Fields 2011).

s vremenom povec¢ava u nasoj Galaksiji, doprinosi tome da se smatra da je izme-
ren litijum zapravo primordijalan (iako postoji i mali doprinos od procesa fuzije
kosmickog zracenja sa meduzvezdanom materijom i pocesa u ostacima supernovih
koji ukljucuju neutrine; Ryan et al. 2000).

Drugi izotop litijuma ®Li proizvodi se iskljucivo (bar koliko je do sada poznato) u
interakcijama kosmickih zraka sa meduzvezdanom sredinom (Reeves et al. 1970; Me-
neguzzi et al. 1971; Suzuki & Inoue 2002), pa je zbog toga ovaj izotop odlican za me-
renje aktivnosti kosmickog zracenja. Naravno, predlozeni su i razliciti modeli koji bi
mogli da proizvedu ovaj izotop i kasnije, kao Sto je na primer proizvodnja pokrenuta
raspadom supersimetri¢ne tamne materije u veoma ranom svemiru (Dimopoulos et
al. 1988; Kawasaki et al. 2005), ili proizvodnja u objektima na velikim skalama, koji

akrecijom gasa mogu da proizvedu kosmolosko kosmicko zracenje (Suzuki & Inoue
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Slika 11: Predvidene teorijske zastupljenosti D,>He, *He, "Li dobijene u standardnom
modelu BBN (Coc et al. 2014). Uspravna traka predstavlja odnos bariona i fotona
n dobijen na osnovu posmatranja teleskopa WMAP (crna tackasta traka; Spergel et
al. 2003; Jarosik et al. 2011) i teleskopa Planck (puna zuta traka; Ade et al. 2015).
Plave krive predstavljaju teorijske zastupljenosti koje se dobijaju kao funkcije 7.
Zelena hotizontalna polja predstavljaju merene vrednosti zastupljenosti elemenata.
Sve posmatrane zastupljenosti osim zastupljenosti litijuma dobro se poklapaju sa
ocekivanim teorijskim zastupljenostima (Izvor: Fields 2011).

2002; Dobardzi¢ & Prodanovié¢ 2014). Treba imati u vidu da je skorije predlozeno
da akrecija materije na torus oko crnih rupa moze da proizvede i ovaj izotop (Iocco
& Pato 2012), pre svega kroz a — « reakcije, ali i kroz reakcije spalacije. Merenja °Li
u zvezdama su medutim ostala do danas prilicno kontroverzna, s obzirom da su ova
dva izotopa spektroskopski tesko razdvojiva zbog veoma bliskih linija. Na primer,
Cayrel et al. (2007) napominju da konvekcija u zvezdama moze da promeni oblik
linija litijuma i stvori laznu sliku o detekciji izotopa SLi. Merenja ovog izotopa liti-

juma ukazivala su na postojanje platoa (°Li/H)pato = 6 x 10'? (Asplund et al. 2006),
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koji je mnogo iznad male vrednosti predvidene po modelu BBN (°Li/H)ppy ~ 10~
(Vangioni-Flam et al. 1999; Thomas et al. 1993), medutim noviji modeli formiranja
apsorpcionih linija i analize izmerenih linija litijuma odbacile su moguénost da je 5Li
uopste detektovan u datim zvezdama niske metalicnosti (Cayrel et al. 2007; Lind
et al. 2012; Prantzos 2012; Steffen et al. 2008; 2012). Merenja zastupljenosti oba
izotopa litijuma u zvezdama haloa prikazana je na slici 12. Na slici se vidi da su
merenja niza od ocekivanih teorijskih vrednosti, tako da je potrebno na¢i mehani-
zam koji bi deo primordijalnog litijuma unistio do nivoa posmatranog u zvezdama

niske metali¢nosti.
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Slika 12: Izmerene zastupljenosti litijuma (kruziéi i trouglovi) u zvezdama haloa sa
niskom metali¢noséu. Zastupljenosti su date u funkciji metalicnosti zvezde [Fe/H].
Puna siva linija predstavlja teorijski predviden nivo litijuma nastalog pri BBN.
Tackaste crne linije predstavljaju zastupljenosti litijuma koje se ocekuju da budu
napravljene usled dejstva Galaktickog kosmickog zracenja. Velika crna tacka pred-
stavlja solarnu zastupljenost °Li (Izvor: Fields 2011).

Za reSenje problema litijuma ima vise moguc¢nosti. Prva moguénost su bolja
merenja primordijalnih koli¢ina litijuma i otkrivanje neke sistematske greske prili-
kom detekcije litijuma u zvezdama. Takode, mozda je moguce da je deo litijuma

u zvezdama haloa unisten i da izmerene vrednosti ne odgovaraju pocetnim vredno-
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stima u tim zvezdama. S druge strane, moguce je uvesti nove reakcije ili izmene u
postoje¢im reakcijama kojima se litijum proizvodi u toku BBN. Na kraju uvek je
moguce uvesti i novu fiziku izvan standardnog modela, na primer koriste¢i tamnu
materiju, nestandardne kosmologije, ili menjanje fundamentalnih konstanti (Fields

2011).

2.7.2 Merenja litijuma van Mle¢nog puta

Prve detekcije litijuma izvan Mle¢nog puta (Milky Way - MW) izvrsene su u
gasu niske metalicnosti u Malom Magelanovom oblaku (Small Magellanic Cloud
- SMC) od strane Hoka sa saradnicima (Hawk et al. 2012). Ova galaksija ima
je nastao u Velikom prasku i manje je obogacen tezim elementima nastalim u zve-
zdama. Za razliku od litijuma merenog u zvezdama haloa Mlecnog puta, mere-
nja u Malom Magelanovom oblaku od ("Li/H)syc = (4.8 £ 1.8) x 1071° (Hawk
et al. 2012) zapravo odgovaraju ocekivanoj zastupljenosti proizvedenoj u BBN
("Li/H)pgny = (4.56 — 5.34)75:38 x 107'° (Coc et al. 2014). Ovo s druge strane
veoma, ogranic¢ava koli¢inu litijuma koja moze biti proizvedena nakon BBN u inter-
akcijama kosmickog zracenja sa meduzvezdanom materijom. U odeljku 6.2 detaljnije
¢e biti reci o litijumu detektovanom u Malom Magelanovom oblaku, a takode ¢e biti
i procenjno koliko litijuma u ovoj galaksiji mogu da proizvedu kosmicki zraci ubr-
zani u ostacima supernovih. Ovako proizvedeni kosmicki zraci bi trebalo da budu
dominantni u galaksijama koje formiraju zvezde. Ako bi nezanemariva koli¢ina liti-
juma u ovoj galaksiji mogla da bude proizvedena od strane ovog ili na drugi nac¢in
proizvedenog kosmickog zracenja, ostatak litijuma predstavljao bi primordijalnu za-
stupljenost, koja bi ponovo bila niza od ocekivane primordijalne zastupljenosti, a

problem litijuma bi i dalje bio bez resenja.
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3 Vangalakticka gama i neutrinska pozadina

Merenjem spektra elektromagnetnog zracenja na raznim talasnim duzinama na
indirektan nacin dobijamo informacije o kosmickim zracima. U ovoj glavi posebnu
paznju ¢emo posvetiti gama oblasti i neutrinima. Merenja u gama oblasti se vrse uz
pomoc¢ satelita ili sa povrSine Zemlje. Na Zemlji merenja se obavljaju pomocu ba-
lona ili uz pomoé detektora fluorescencije i detektora Cerenkovljevog zracenja. Ovi
detektori zapravo mere lavinu sekundarnih ¢estica (i efekte koje one proizvode), koje
nastaju u Zemljinoj atmosferi prilikom uletanja kosmickih zraka i njihovih sudara
sa atomomima u atmosferi. S druge strane neutrinski detektori nalaze se jedino na
povrsini Zemlje, jer zahtevaju velike koli¢ine vode ili neke druge supstance koja ¢e
predstavljati mete za slabo interagujuc¢e neutrine. I kod njih se detekcija neutrina
zasniva na detekciji sekundarnih cestica koje u detektorima nastaju prilikom sudara

neutrina sa atomima koji predstavljaju mete.

3.1 Gama zracenje (Galaksije

Difuznim gama zracenjem dominira emisija Galaktickog diska, medutim kako
difuzno zracenje postoji i daleko od diska, pa ¢ak i u pravcu galaktickih polova,
vrlo je verovatno da deo tog zracenja ima i vangalakticko poreklo. Ova komponenta
predstavlja pozadinsko gama zracenje. Za dobijanje dobrog spektra ove izotropne
difuzne gama pozadine (Isotropic Diffuse Gamma-Ray Background - u daljem tekstu
IGRB) veoma je bitno dobro oduzimanje doprinosa Galaksije. Posmatranja svemir-
skim teleskopom Ferm: su pokazala da je najbitniji mehanizam za stvaranje gama
zracenja zapravo sudar kosmickih zraka sa meduzvezdanim gasom prilikom kojeg

nastaju neutralni pioni, koji se zatim raspadaju i stvaraju gama fotone:

pcr+pism — p+p+7T07 (31)

™ = y+. (3.2)

Spektar gama zracenja nastalog na ovaj nacin trebalo bi da je simetrican oko m, /2.

Ovaj ,pionski maksimum”u posmatranom spektru Galaksije je delom maskiran.
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Neki autori ovo objasnjavaju stvaranjem 7+ i 7, koji pri raspadu izmedu ostalog
proizvode i e~ i et koji netermalnim zakoénim zrac¢enjem proizvode gama zrake koji

maskiraju pionski maksimum (slika 13).
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Slika 13: Diferencijalna funkcija izvora gama zraka (po atomu meduzvezdane mate-
rije) nastalih pri raspadu ¥ kao i od zako¢nog zracenja sekundarnih e~ i e (Izvor:
Schlickeiser 1982).

Spektar gama zracenja Galaksije se dobro opisuje stepenim zakonom. U vreme
eksperimenta EGRET mislilo se da u spektru galaksije postoji prelom na ~ 0.77 GeV
(Hunter et al. 1997). Nakon ove energije nagib spektra se smanjivao, a ovaj tzv.
,GeV visak”je bio jedan od nerazresenih problema. Predlozi za njegovo resavanje
su bili modifikacija pionskog spektra ili dodatno zracenje od strane elektrona u ha-
lou (inverznim Komptonovim rasejanjem) ili anihilacije tamne materije. Medutim,
lansiranjem teleskopa Fermi problem je kona¢no resen. Na novom spektru, koji je
mnogo meksi, ,GeV visak’nije postojao tako da se shvatilo da je problem zapravo

lezao u losoj kalibraciji detektora EGRET, ¢iji je artefakt bio ovaj visak. Slika 14
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prikazuje spektre Galaksije merene detektorom EGRET i njegovim naslednikom
teleskopom Fermi. Integralni intenzitet spektra dobijenog na osnovu merenja de-
tektorom EGRET bio je Igarer(> 1GeV) = 3.16+£0.05x 10 % ecm 25~ 'sr~! (Hunter
et al. 1997), dok je u slucaju merenja teleskopom Fermi-LAT to Ipap(> 1GeV) =
2.35+0.01 x 107 %cm™2s7sr™! (Abdo et al. 2009a).
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Slika 14: Gama spektar Galaksije na osnovu posmatranja instrumentom EGRET
- plavo (Hunter et al. 1997) i satelita Fermi - crveno (Abdo et al. 2009a). Ova
difuzna emisija obuhvata sve Galakticke longitude i latitude 10° < b < 20° (Izvor:
Abdo et al. 2009a).

3.2 Pozadinsko gama zracenje

Prilikom interakcija kosmickog zracenja sa cesticama meduzvezdane materije
mogu da nastanu gama linije kao i kontinuum. Gama zracenje ispod 10MeV
sacinjeno je od kontinuuma koji stvaraju elektroni, linija koje nastaju anihilaci-

jom elektrona i pozitrona, kao i radioaktivnih raspada i deekscitacije jezgara iz
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meduzvezdane materije ili iz kosmickog zracenja. Na ovim energijama merenja su
vriena uz pomo¢ npr. detektora OSSE (Milne et al. 1999) i COMPTEL (Strong et
al. 1999), koji se takode nalaze na Komptonovoj opservatoriji za gama zracenje.
Nebo u gama podruéju iznad 10 MeV ¢ine tackasti izvori (ostaci supernovih, pul-
sari ili neki vangalakticki objekti, npr. aktivna galakticka jezgra) i difuzna emisija.
Difuzna emisija moze imati Galakticko i vangalakticko poreklo. Sto se tice elek-
trona, za njih se pretpostavlja da su uglavnom Galaktickog porekla (zbog velikih
gubitaka energije tokom svog prostiranja), medutim, kada su u pitanju jezgra (spo-
rije gube energiju pri interakcijama od elektrona) ovo ne mora nuzno biti slucaj.
Najvidljiviji je, naravno, Galakticki disk, gde se gama zracenje dominantno stvara
prilikom interakcije kosmickog zracenja sa materijom u disku. Mehanizam kojim

O mezona koji pri raspadu proi-

se proizvodi gama zracCenje je putem stvaranja m
zvode gama zracenje, i putem inverznog Komptonovog rasejanja. Na vec¢im latitu-
dama povecava se doprinos inverznog Komptonovog rasejanja fotona, poreklom sa
zvezda ili iz mikrotalasnog pozadinskog zracenja, na visokoenergijskim elektronima
kosmickog zracenja.

Fluks gama zracenja meren je satelitima OSO-3 (Kraushaar et al. 1972), SAS-2
(Fichtel et al. 1978; Thompson & Fichtel 1982), COS-B (Bignami & Hermsen 1983),
a zatim sa Komptonovom opservatorijom za gama zracenje, koja je na sebi u svemir
ponela aparaturu za ¢etiri instrumenta, od kojih je za nas najznacajniji instrument
EGRET (slika 15a). EGRET je detekciju gama zraka vrsio putem elektronsko-
pozitronskih parova, koji nastaju prilikom uletanja gama zraka u varni¢cnu komoru
instrumenta (Sreekumar et al. 1998; Strong et al. 2000, 2004). Naslednik teleskopa
EGRET je Fermijev svemirski gama teleskop (slika 15b) i njegov instrument LAT
(The Large Area Telescope; Abdo et al. 2010a). Pored instrumenta LAT teleskop
Fermi na sebi nosi jos jedan instrument GBM (The Gamma-Ray Burst Monitor).
Instrument LAT napravljen je od slojeva volframa i silicijuma. Prilikom prolaska
gama zracenja kroz sloj volframa dolazi do proizvodnje elektronsko-pozitronskih
parova. Silicijumski slojevi sluze za detekciju parova dok se kre¢u kroz detektor iz
¢ega se odreduje pravac dolaska gama zraka. Na kraju parovi dolaze i do kalorimetra

koji im meri energiju iz ¢ega se dobija i energija upadnog gama zraka.
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Slika 15: a)Pregled neba uz pomo¢ teleskopa EGRET na energijama veéim od
100 MeV (Izvor: https://heasarc.gsfc.nasa.gov). b)Pregled neba nakon pet
godina posmatranja teleskopom Fermi-LAT na energijama ve¢im od 1 GeV (Izvor:
http://fermi.gsfc.nasa.gov).

Slika 16 prikazuje IGRB merenu od strane teleskopa EGRET i najnovija merenja
od strane satelita Ferm:. Intenzitet zracenja dobijen na osnovu merenja teleskopa
EGRET, ekstrapoliranih do 100 MeV i fitovanih stepenim zakonom sa spektralnim
indeksom o = 2.1340.03 je Iggrer(> 100 MeV) = (1.4540.05) x 107° cm 25~ tsr™!
(Sreekumar et al. 1998). Najnoviji podaci sa satelita Fermi pokazuju da je spek-
tar zracenja IGRB ipak meksi i ima spektralni indeks o = 2.41 £+ 0.05. Intenzi-
tet na osnovu ovog spektra je nizi i iznosi Ipar(> 100MeV) = (1.03 £ 0.17) x
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1075 ecm~2s'sr™! (Abdo et al. 2010a).
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Slika 16: Spektri vangalakticke gama pozadine na osnovu posmatranja teleskopa
EGRET i teleskopa Fermi (Izvor: Abdo et al. 2010a).

Podaci sa satelita Fermi za IGRB koje ¢emo koristiti u okviru ove disertacije
dobijeni su na osnovu posmatranja od avgusta 2008. godine do sredine juna 2009.
godine. Razmatrane su samo galakticke latitude |b| > 10°, gde je difuzna emisija
vise od reda velicine slabija nego u ravni Galaksije. U tabeli 3 date su dobijene
vrednosti intenziteta IGRB (kao i njihove neodredenosti koje su u najveéoj meri
sistematske prirode) za devet opsega energije od 200 MeV do 102.4 GeV.

Takode koris¢eni su i noviji podaci koji su dobijeni na osnovu posmatranja u toku
50 meseci od lansiranja satelita (zakljuéno sa oktobrom 2012. godine). Noviji podaci
obuhvataju opseg energija od 100 MeV do 820 GeV i dobijeni su na osnovu bolje
statistike (Ackremann et al. 2015). U tabeli 4 dati su novi podaci koji obuhvataju
26 tacaka u ovom novom proSirenom energetskom opsegu, a na slici 17 su ova nova
gama posmatranja i prikazana.

Koji vangalakticki objekti i koji procesi stvaraju IGRB je vazno pitanje u da-
nasnjoj astrofizici. Mnogi smatraju da IGRB nastaje superpozicijom doprinosa
razlicitih nerazlucenih vangalaktickih objekata, kao Sto su aktivna galakticka je-
zgra, blazari, pulsari, normalne galaksije, zvezdorodne galaksije, bljeskovi (erupcije)
gama zracenja, gama kaskade, ali i zaista difuzni procesi. Difuznim procesima do-

prinosi na primer gama zracenje koje proizvode kosmicki zraci ubrzani prilikom
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Tabela 3: Podaci za intenzitet IGRB izmereni teleskopom Fermi u jedinicama
ecm~2s7'sr7!. Podaci su dobijeni na osnovu posmatranja galaktickih latituda
|b| > 10°, a za dobijanje podataka integracija je vrsena u devet opsega energije,
koji ukupno obuhvataju oblast 0.2 — 102.4 GeV (Abdo et al. 2010a). Neodredenosti

su sistematske prirode.

Energija IGRB intenzitet Faktor skaliranja
[GeV] [em™2 s sr!] intenziteta
0.2—-0.4 24+0.6 x107°
04—-0.8 9.3+1.8 x1077
0.8—-1.6 3.5+0.6 x1077
1.6 — 3.2 127+£21 x1078
3.2—-6.4 5.0+ 1.0 x1078
6.4 —12.8 14.3+4.0 x107?
12.8 — 25.6 6.3+£1.5 x107?
25.6 — 51.2 26+0.7 x107?
51.2 — 1024 11.1£2.9 x 10710

formiranja struktura na velikim skalama, emisija koja se prozivodi pri interakciji
kosmickih zraka sa mikrotalasnim pozadinskim zracenjem ili cak anihilacija i raspad
tamne materije. Inverzno Komptonovo rasejanje fotona na elektronima u haloima
galaksija takode mozda doprinosi IGRB u slu¢aju veoma velikih haloa (~ 25kpc).

Ubrzavanje kosmickog zracenja u ostacima supernovih u nerazlu¢enim normal-
nim galaksijama, i interakcije kosmickog zracenja koje dovode do proizvodnje gama
zracenja, bi trebalo da daju veliki doprinos pozadinskom gama zracenju (Strong et
al. 1976; Pavlidou & Fields 2002; Prodanovi¢ & Fields 2006; Makiya et al. 2011).
Doprinos nerazlucenih normalnih galaksija razmatrao je 2010. godine Filds sa sa-
radnicima (Fields et al. 2010). U njihovim modelima gama zracenje u galaksijama
vodi poreklo od interakcija galaktickog kosmickog zracenja nastalog u ostacima su-
pernovih, sa meduzvezdanom materijom. Modeli su normirani na Mle¢ni put, za
koji se pretpostavlja da je tipicna normalna galaksija. Na slici 18 prikazane su krive
koje su rezultat njihovog modela. Vidimo da doprinos normalnih galaksija moze
biti veoma veliki (i do ~ 50%), posebno na nizim energijama, dok je na visokim
energijama oc¢igledno potrebno uvodenje dodatnih izvora gama zracenja, kako bi se
objasnilo posmatrano pozadinsko gama zracenje.

Kako se visokoenergijske ¢estice mogu proizvesti bilo gde gde imamo udarne
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Tabela 4: Novi podaci za intenzitet IGRB izmereni teleskopom Fermi u jedinicama

em 25 tsr!l. Integracija je vrSena u 26 opsega energije, koji ukupno obuhvataju

oblast od 0.1 — 820 GeV (Ackremann et al. 2015).

Energijija  IGRB intenzitet Faktor skaliranja
[GeV] [em ™2 s tsr!] intenziteta

0.10 — 0.14 2.84+0.6 x10~6
0.14 —0.20 1.7+0.4 x10~6
0.20 — 0.28 1.14+0.3 x10~6
0.28 — 0.40 6.7+ 2.0 x1077
0.40 — 0.57 45+1.0 %1077
0.57 — 0.80 3.3+04 %1077
0.80 — 1.1 1.940.2 x1077
1.1-1.6 1.1+0.1 x1077
1.6 —2.3 6.04+0.8 x10~8
2.3 — 3.2 39404 %1078
3.2-4.5 2.34+0.3 x10~8
4.5 — 6.4 1.54+0.2 x1078
6.4—9.1 9.6+ 1.5 x1079
9.1—13 7.6+1.0 %1079
13 —18 40+£0.5 %1079
18 — 26 2.640.3 %1079
26 — 36 1.64+0.2 %1079
36 — 51 1.1+0.1 x1079
51 — 72 6.34+0.8 x10710
72 — 100 3.6+0.5 x10710
100 — 140 1.54+0.3 x10~10
140 — 200 9.8+ 2.0 x 10~
200 — 290 47113 x10~1
210 — 410 3.2 x10~ 1!
410 — 580 73121 %1012
580 — 820 <23 x10712

talase i magnetno polje, mnogi drugi posmatrani ili hipoteticki izvori mogu takode
da doprinesu gama pozadini. Na primer, mnogi autori (Narumoto & Totani 2006;
Dermer 2007; Kneiske & Mannheim 2007; Inoue & Totani 2009) razmatrali su i
doprinose razlic¢itih tipova aktivnih galaksija, a doprinos ide ponovo i do ~ 50%
(Ajello et al. 2015). U radu Di Maura sa saradnicima iz 2014. godine (Di Mauro
et al. 2014) pokazano je da bi blazari (kao jedan od tipova aktivnih galaksija,
sa mlazevima visokoenergijskih ¢estica uperenih ka posmatracu) mogli da imaju

znacajan doprinos pozadinskom gama zra¢enju na visokim energijama (slika 19).
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Slika 17: Najnoviji spektri difuzne gama pozadine dobijene na osnovu posmatra-
nja satelita Fermi u toku 50 meseci od lansiranja satelita. Plavi pojas predsta-
vlja staru IGRB (Abdo et al. 2010a). Na slici difuzno pozadinsko gama zracenje
oznaceno je malo drugacije nego u disertaciji, sa IGRB (Isotropic Diffuse Gamma-
Ray Background). Crnim tackama sa zutim pojasom neodredenosti prikazan je zbir
svih tackastih i difuznih vangalaktickih izvora (EGB - Eztragalactic Gamma-Ray
Background). Ovoj krivoj doprinose razluceni tackasti izvori koji su odvojeno pri-
kazani sivim pojasom. Takode doprinosi i sama difuzna gama pozadina (obelezena
sa IGRB) koja nas najvise i zanima i koja je prikazana crvenim tackama sa roze
pojasom neodredenosti (Izvor: Ackermann et al. 2015).

lako je pokazano da mnogi izvori mogu da imaju veliki doprinos pozadinskom
gama zracenju, njihov zbirni doprinos ne moze u potpunosti da objasni izmerenu
IGRB. U ovoj disertaciji bi¢e razmatran maksimalan doprinos IGRB od strane
zracenja nastalog pri interakciji kosmickog zracenja, ubrzanog pri formiranju ve-
likih struktura. Kosmicki zraci prilikom svog prostiranja interaguju sa materijom i

stvaraju 7° mezone, koji pri raspadu daju gama zrake.

3.3 Neutrinska pozadina

Raspad piona nastalih u sudarima kosmickih zraka i meduzvezdane materije
dovodi do proizvodnje gama zracenja, ali i do proizvodnje neutrina, ¢iji se fluksevi
lako mogu povezati. Neutrini su cestice koje slabo interaguju sa materijom, pa je

njihovo detektovanje prilicno tesko. S druge strane upravo zbog te osobine neutrina
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Slika 18: Doprinos nerazlucenih normanih galaksija pozadinskom gama zracenju
(Fields et al. 2010). Puna i isprekidana crvena linija predstavljaju dva grani¢na
slucaja koji se razmatraju u okviru modela. Zuti pojas oznacava procenjeni pojas
neodredenosti oko vige krive od 10%%3 (a isti je i kod niZe krive), koji se dobija zbog
neodredenosti pri normalizaciji krivih. Tacke predstavljaju gama pozadinu izmerenu
teleskopom Fermi (Abdo et al. 2010a). Radi poredenja tackastom linijom prikazan
je 1 doprinos blazara (Abdo et al. 2010c), koji je kao Sto vidimo takode prilicno
veliki (Izvor: Fields et al. 2010).

informacije koje oni nose o izvoru su najcistije. Neutrini u toku svog prostiranja ne
skre¢u pod uticajem magnetnog polja, i minimlno interaguju sa drugim cesticama,
koje im se nadu na putanji.

Zbog slabe interakcije neutrina sa okolnim c¢esticama, neutrinski detektori mo-
raju biti veoma veliki. Cesto se grade i pod zemljom, kako bi se detektori §to bolje
izolovali od pozadinskog Suma. Prilikom sudara neutrina sa ¢esticom u detektoru

moze doc¢i do dva tipa interakcija:

e Reakcije sa naelektrisanim strujama - Reakcije koje se odvijaju preko nae-
lektrisanih bozana W¥. U njima neutrino prelazi u odgovarajuéi lepton, pa
nam zato ovaj tip interakcija moze otkriti tacan tip neutrina koji je uleteo u

detektor (v, +n — e~ +p ili o+ p — e" +n i sliéno za preostale dve vrste
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Slika 19: Doprinos nerazlucenih blazara izotropnoj difuznoj gama pozadini, koja je
na slici prikazana crnim tackama (Ackermann 2012). Ljubicastom linijom crta-tacka
predstavljen je doprinos objekata sa maksimumom sinhrotronske emisije na niskim
frekvencijama, a sa zelenom tackastom linijom objekti sa maksimumom na visokim
frekvencijama, dok je njihov zbir prikazan punom plavom linijom. Crvena ispreki-
dana linija oznacava doprinos svih blazara posmatranih kao da su jedna populacija.
Crna linija crta-tacka oznacava doprinos kaskada koje vode poreklo od blazara sa
maksimumom sinhrotronske emisije na visokim frekvencijama, dok su kaskade koje
vode poreklo od cele populacije blazara predstavljene isprekidanom crvenom linijom
sa zutim pojasom neodredenosti. Kaskadna emisija nastaje prilikom sudara fotona
visokih energija (u ovom slu¢aju poreklom sa blazara) sa pozadinskim niskoener-
gijskim fotonima, prilikom ¢ega nastaju e”e™ parovi (viSe o ovom procesu u pogla-
vlju 4.6). Ovi elektroni mogu da gube energiju kroz proces inverznog Komptonovog
rajesanja, pri cemu deo njihove energije prelazi na niskoenergijske fotone mikrotala-
snog pozadinskog zracenja koji zatim prelaze na energije reda GeVa i predstavljaju
dodatno zracenje na energijama koje su za nas bitne. Svi pojasevi neodredenosti su
sirine 1o (Izvor: Di Mauro et al. 2014).

neutrina). Solarni i neutrini nastali u reaktorima imaju dovoljnu energiju da
se transformisu u elektrone, dok tek po neki neutrino iz reaktora uspe da se
transformise u 7 lepton. Ovom tipu reakcija pripadaju i reakcije razaranja
deuterijuma v, +d — p + p + e, ili inverzni beta raspad 7, +p — n +e™.
Elektron, kao najlaksa rezultujuca cestica, dobija najvec¢i deo energije i im-
pulsa neutrina. Ako se elektron na ovaj nacin ubrza do relativistickih brzina

on ¢e emitovati Cerenkovljevo zracenje koje je moguée detektovati.
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o Reakcije sa neutralnim strujama - Reakcije se odvijaju preko neutralnih Z°
bozona. U njima neutrino ostaje neutrino, ali energiju i impuls prenosi ¢estici
sa kojom interaguje. Detektuje se promenjena putanja cCestice, kao u slucaju
rasejanja elektrona na neutrinu v, + e~ — v, + e~ (gde x oznacava da se
reakcija moze desiti sa bilo kojom vrstom neutrina), gde nakon interakcije
elektron emituje Cerenkovljeno zracenje. Takode, Gestica koja interaguje sa
neutrinom moze i da se raspadne, npr. d + v, — p+n+ .. Ako se ova
reakcija odvija u teskoj vodi rezultujuci neutron se termalizuje zahvatanjem
od strane tezih jezgara i tada opet moze doé¢i do proizvodnje Cerenkovljevog

zracenja.
Postoji nekoliko tipova detektora neutrina:

e Scintilatori - Koriste rastvor kadmijum hlorida u vodi. Prilikom sudara anti-
neutrina i protona dolazi do inverznog beta raspada, prilikom kojeg nastaju
pozitroni i neutroni. Pozitroni se zatim anihiliraju sa elektronima i proizvode
par fotona sa energijama po 511keV, koji se detektuju scintilatorima. Neutrine
takode zahvataju atomi kadmijuma, Sto rezultuje u proizvodnji gama zraka sa
energijom oko 8MeV, koji se detektuju nekoliko milisekundi nakon fotona na-
stalih anihilacijom. Ovom tipu detektora pripada npr. detektor KamLAND
(Eguchi et al. 2003).

e Radiohemigske metode - Ovi detektori koriste bazene ispunjene jedinjenjem
baziranim na hloru ili galijumu. Sudar neutrina dovodi do prelaska 37Cl —
3TAr ili "Ga — "'Ge. Novonastali atomi se ekstraktuju i njihovim brojanjem
moguce je dobiti broj neutrina koji su interagovali, medutim ne i njihovu ta¢nu
energiju i pravac iz kog su dosli. Po ovom principu detekcije rade detektori

GALLEX (Anselmann et al. 1992) i SAGE (Abazov et al. 1991).

o Cerenkovljevi detektori - Najrasprostranjeniji tip detektora. Sastoji se od ve-
like koli¢ine providnog medijuma kao sto su voda ili led okruzenog fotomultipli-
katorima. Prilikom interakcija neutrina sa atomima u detektoru (nabrojanih
iznad) jedan od produkata su i leptoni, koji mogu imati brzine vise od brzine

svetlosti u datom medijumu. U tom slucaju oni ¢e proizvoditi Cerenkovljevo
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zracenje koje se detektuje fotomultiplikatorima. Ovaj tip detektora ima tu
prednost da je moguce rekonstruisati energiju ulaznog neutrina kao i njegov
pravac. Detektore Cerenkovljevog zracenja koriste na primer Super Kamio-

kande (Inoue 1997) i IceCube (Achterberg et al. 2006).

e Kalorimetri koji mere putanju - Ovi detektori (npr. MINOS; Adamson et al.
2006) sastoje se od naizmeni¢no poredanih ploc¢a detektora i meta i koriste
se samo kod neutrina sa najvisim energijama (GeV) koji prilikom interakcija
sa detektorima poizode uocljive hadrone ili npr. mione ¢ije su putanje jasno

vidljive.

e Radio-detektori - Koriste antene da detektuju Cerenkovljevog zracenje u radio
domenu. Na primer, ovakav detektor je ANITA (Gorham 2006) koji se nalazi
u balonu iznad Juznog pola i detektuje zracenje slicno Cerenkovljevom, a koje
se proizvodi kada se ¢estica krec¢e brze od brzine svetlosti u gustom dielektriku,

kao sto su so ili led (Askarijanovo zracenje).

IceCube je jedan od najvecih detektora koji je trenutno operativan i nalazi se
na Juznom polu, a izgradnja je u potpunosti zavrsena 2010. godine. Sastoji se
od mnostva fotomultiplikatora koji se nalaze u ledu do dubine od skoro 3000 m i
koji detektuju Cerenkovljevo zracenje nastalo u ledu prilikom interakcija neutrina.
Najosetljiviji je na mionske neutrine, medutim, moguca je detekcija i elektronskih i
tau neutrina.

Nakon tri godine rada IceCube je detektovao 37 dogadaja sa energijama i do
nekoliko PeV. Najbolji fit za fluks jedne vrste neutrina, na osnovu ovih posmatranja
iznosi I,,(E,,) = 2.6753 x 1071%(E,, /10° GeV)~246+012 GeV~lem 257 1sr~! (Aartsen
et al. 2015). Dobijen je za opseg energija 25 TeV — 1.4 PeV i stepenog je tipa sa
spektralnim indeksom o = 2.46. Pravci iz kojih su neutrini detektovani ¢ine se
izotropnima $to ide u prilog njihovom vangalaktickom poreklu (slika 20). Medutim,
pravo poreklo svih detektovanih neutrina nije u potpunosti jasno, s obzirom da je
dosta neutrina uoceno u pravcu Galakticke ravni i Galaktickog centra (Aartsen et
al. 2014; 2015).

Ako pretpostavimo da su detektovani neutrini zaista vangalakticki i predstavljaju
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Galakticke
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0 TS=2log(L/LO) 11.3

Slika 20: Dolazni pravci neutrina u galaktickim koordinatama. Dogadaji kod kojih
je bilo moguce rekonstruisati putanju miona nastalog nakon interakcije neutrina
sa detektorom su obelezeni sa x (9 dogadaja), dok su preostalih 28 dogadaja kod
kojih to nije bilo moguce i koji su proizveli pljuskove cCestica, obelezeni sa + (Izvor:
Aartsen et al. 2014).

neutrinsku pozadinu dobijeni neutrinski spektar moze se iskoristiti za dobijanje od-
govarajuceg gama spektra, kao sto je ve¢ pomenuto u odeljku 2.6.4. U glavi 5 bice

viSe reci o povezivanju neutrinske i gama pozadine i primeni ove veze.
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4 Strukture na velikim skalama i1 kosmoloski ko-
smicki zraci

U prethodnim poglavljima videli smo da se kosmicko zracenje stvara na udar-
nim talasima. Pored poznatih vrsta kosmickog zracenja, kao $to je na primer ono
ubrzano u ostacima supernovih, oc¢ekivano je i postojanje razlicitih, nekih jos uvek
hipotetickih mehanizama stvaranja kosmickog zracenja. Prilikom formiranja struk-
tura na velikim skalama moguce je proizvesti ¢ak i veoma jake udarne talasa, koji
lako mogu da ubrzaju cestice iz okoline do veoma visokih energija. Ovi kosmicki
zraci nazivaju se kosmoloski kosmicki zraci (Structure-Formation Cosmic Rays - u
daljem tekstu SFCR) i za sada nisu jos uvek detektovani. U daljem tekstu detaljnije
¢e se razmotriti tipovi udarnih talasa koji se mogu javiti prilikom formiranja struk-
tura na velikim skalama, kao i modeli po kojima je moguce proceniti kako i koliko
ovi udarni talasi ubrzavaju cCestice, i na kraju naravno kakav spektar gama zracenja

je moguce ocekivati od strane ove populacije kosmickih zraka.

4.1 Udarni talasi nastali prilikom formiranja struktura na

velikim skalama

Udarni talasi koji nastaju prilikom formiranja struktura na velikim skalama mogu
se kategorizovati na dva nacina na osnovu fizickih procesa koji ih stvaraju i na osnovu
medijuma u kojem nastaju. Procesi koji mogu proizvesti udarne talase prilikom

formiranja velikih struktura su:

e Akrecija medugalaktickog gasa od strane virijalizovanih struktura. Tada se
zbog gravitacionog privlacenja okolnog gasa stvaraju udarni talasi na prelazu
izmedu virijalizovanog i difuznog gasa (Bertschinger 1985a; Miniati et al. 2000)
- akrecioni udarni talasi (accretion shocks). Akretovan gas se tada zagreva na

temperaturu virijalizovane strukture.

e Spajanje dve virijalizovane strukture. Ovom prilikom javlja se udarni talas

(Miniati et al. 2000; Gabici & Blasi 2003a; 2003b) na mestu gde interaguju
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gasovi iz ova dva objekta (merger shocks). Udarni talas pokrece gravitaciono

privlacenje dva ve¢ formirana objekta.

e Akrecija medugalaktickog gasa na filamente prilikom Sirenja okolnih praznina.
Razlika u odnosu na akreciju gasa na virijalizovane strukture je u tome sto se
ovi objekti, iako su guséi od okoline, i dalje Sire. Udarni talasi formiraju se na
kontaktu ovih objekata i okolnog gasa, zbog razlika u brzinama Sirenja ove dve
gasne strukture (Bertschinger 2005b). Takode moze doéi i do stvaranja udar-
nih talasa unutar samih filamenata zbog gravitacionog privlacenja od strane

formiranih struktura koje se nalaze u filamentu.

Komentar u okviru prethodne recenice navodi nas na neophodnost podele udar-

nih talasa i prema vrsti gasa koji se akretuje (Miniati et al. 2000; Ryu et al. 2003):

e Spoljasnji udarni talasi koji akretuju gas koji do tad nije prolazio kroz udarne
talase. U ovaj tip udarnih talasa uglavnom spadaju udarni talasi na filamen-
tima, posto se ostali udarni talasi u kojima nastaju virijalizovane strukture

¢esto odvijaju unutar filamenata.

e Unutrasnji udarni talasi (akrecioni udarni talasi i talasi koji nastaju pri spa-
janju virijalizovanih struktura) akretuju gas koji je barem jednom ve¢ prosao
kroz neki od udarnih talasa i pri tome se zagrejao i zgusnuo. Zbog ovoga
je brzina zvuka kroz ovakav materijal visa nego u slucaju hladnijeg gasa koji
akretuju spoljasnji udarni talasi. Sve ovo rezultuje u nizim Mahovim broje-
vima kod ovog tipa udarnih talasa. Medutim, kako je okolni gas gusc¢i, kroz

ovaj tip udarnih talasa prolazi dosta viSe mase, pa su i kineticke energije vece.

Kako bismo mogli da pristupimo racunanju gama spektara koji nastaju od strane
kosmickog zracenja ubrzanog na udarnim talasima vezanim za strukture velikih
skala, fokusira¢emo se na akrecione udarne talase i pretpostaviti da su oni zapravo
najodgovoriniji za stvaranje kosmoloskih kosmickih zraka koji su za nas bitni. Ana-
liticki modeli koji opisuju akrecione udarne talase i njihovu evoluciju obradeni su

2006. godine u radu Pavlidu i Filds (Pavlidou & Fields 2006; u daljem tekstu PF06).
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4.2 Analiticki modeli za akrecione udarne talase

Analiticki modeli za energetiku i evoluciju akrecionih udarnih talasa iz PF06
uradeni su za vasionu sa €, + Qy = 1, gde su Q,, i ) parametri koji u ranom
univerzumu daju procenat gutine materije (ukljué¢ujuéi tamnu materiju) i gustine
energije vakuma, respektivno. Takode, u modelima se pretpostavlja adijabatska
jednacina stanja, kao i da su svi udarni talasi neradijativni i sfernosimetri¢ni (kao i
virijalizovani objekti oko kojih nastaju). Modeli obuhvataju i efekte okoline u kojoj
nastaju, tj. varijacije u gustini i temperaturi gasa u kom se nalaze strukture koje vrse
akreciju, kao i ¢injenicu da u slu¢aju da se objekat nalazi unutar filamenta, gas koji se
akretuje je unapred zagrejan i kompresovan (u odnosu na gas van filamenta). Da bi
se uocile razlike koje mogu da proizvedu razli¢iti efekti okoline u PF06 predstavljena

su tri modela:

e Model 1: svi objekti se nalaze u homogenom gasu, a efekti okoline ne po-
stoje. U ovom modelu osobine udarnih talasa zavise iskljucivo od mase objekta
koji vrsi akreciju. Raspodela akretora po masi u ovom modelu data je Pres-
-Sehterovom funkcijom mase (Press & Schechter 1974; Lacey & Cole 1993).
U ovom modelu ne postoji objekat oko kojeg je gustina razlicita u odnosu na
srednju gustinu pa je parametar varijacije gustine ds = 0 (parametar varijacije
gustine u odnosu na srednju gustinu cele vasione). Svi objekti sa jednakom
masom u datoj epohi u jedinici vremena akretovacée jednaku kolicinu gasa i
imace jednake Mahove brojeve. U ovom modelu uzima se da je brzina zvuka

cs1 = 15km/s.

e Model 2: ukljucuje i varijacije u okolini oko akretora, koje su parametrizovane
lokalnim fluktuacijama gustine & = (pPiocal — Pm)/Pm, gde je pProcal ustina oko
akretora, a p,, srednja gustina materije u svemiru. Fluktuacije u gustini gasa
u kojima se nalaze akretori posledica su evolucije primordijalnih fluktuacija
gustine. Brzina zvuka za svaku okolinu dobija se kao ¢; = e avg(d + 1)/,
gde je ¢savg = 15km/s prosecna brzina zvuka, i vazi s = . Ovako predsta-
vljeni modeli vaze za gas sa odnosom specificnih toplota v = 5/3. U ovom

modelu uvodi se raspodela objekata po masi i po lokalnoj varijaciji gustine
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u odnosu na srednju gustinu svemira (Pavlidou & Fields 2005) - ,,dvostruka

raspodela” (double distribution - DD).

e Model 3: obuhvata Model 2 sa dodatkom efekata filamenata, kao Sto je posto-
janje unapred zagrejanog i kompresovanog gasa koji se akretuje na neki obje-
kat. Efekti filamenata inkorporirani su putem aproksimacije da je u slucaju
objekta koji se nalazi u filamentu 6; > 0. Kako je gas u filamentu unapred
zagrejan prosecna brzina zvuka u filamentu je ¢ = 45 km/s. Faktor kompre-
sije 1 + &) sada ¢e se odnositi na srednju gustinu u filamentu koja se racuna
kao ps1 = pu(1+ 051), gde je pp gustina bariona, a 1+ dg ~ 10. Treba napome-
nuti da njihov model ne obuhvata evoluciju filamenata sa vremenom. S druge
strane ako se objekat koji vrsi akreciju nalazi van filamenta, faktor kompre-
sije je 0 < 0, a srednja brzina zvuka je ponovo c¢sg = 15km/s. Radi lakse

preglednosti u tabeli 5 napravljen je pregled parametara za sva tri modela.

Tabela 5: Parametri u analitickim modelima za energetiku i evoluciju akrecionih
udarnih talasa prilikom formiranja struktura na velikim skalama iz PF06. Vrednosti
brzine zvuka koje se koriste u tabeli su: ¢gavg = 15km/s, ¢sq = 45 km/s.

Faktor kompresije Srednja brzina zvuka
Model 1 =0 cs = 15km/s
51 - (plocal - pm)/pm _ 1/3
Model 2 L6 =114 Cs = Csavg(1 + 01)
. 1+ 517 51 S 0 . Cs,avg(l + 51)1 3a 51 S 0
Model 3 | 140, = { (1 + (Sﬁl)(l + (51), >0 5 Cs7ﬁ1(1 + 51)1/3, o >0

4.3 Osobine akrecionih udarnih talasa

Osobine udarnih talasa dobijaju se iz skoka u temperaturi na udarnom talasu
(Landau & Lifshitz 1999):
T _ [2yM? — v +1][(y = YM? + 2]

T (7 + 1202 ’ (4.1)

gde su 77 i T, temperature ispred i iza udarnog talasa, 7 je odnos specificnih toplota,

a M Mahov broj (M = U/c,, gde je U brzina udarnog talasa, a ¢, brzina zvuka u
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okolnom medijumu). Za nas ¢e najbitnija osobina jednog akrecionog udarnog talasa
biti protok mase (u jedinicama My yr—!) tj. stopa kojom materija prelazi preko
jednog udarnog talasa koji se nalazi oko objekta mase m i na crvenom pomaku z

(Pavlidou 2005; PF06):

d
Ti(z) = d—T = 472 (m)Qpeo(1 + 2)°(1 + 6,) My, | (4.2)

gde je procenat barionske materije O, = 0.04, p.o = 9.47 x 107?"kgm > = 1.399 x
10" Mg Mpc ™ kritiéna gustina danas, ¢;; = 15kms™! brzina zvuka iz prvog mo-
dela, parametar varijacije gustine g, a virijalni radijus objekta r,. Virijalni radijus

se definise kao:

1/3 ~1/3
ry = 1.4h7" (ﬁ> ( Je > (1+2)"!' Mpc, (4.3)

ms 1872
gde je h bezdimenzioni Hablov parametar, m masa objekta, f. = pyir/pm faktor
kompresije virijalizovanog objekta (pyi; gustina u virijalizovanom objektu), a mg =
5.96x 101*h~1Q,, M, je masa u okviru sfere radijusa rg = 8h~! Mpc (uz pretpostavku
da je srednja gustina unutar sfere jednaka srednjoj gustini svemira).

Populacije akrecionih udarnih talasa se s druge strane mogu opisati integral-
nim protokom mase J [M@ yr! Mpc’3] koji predstavlja kopokretnu gustinu protoka
mase, tj. protok mase integraljen preko svih Mahovih brojeva. Integralni protok
mase opisuje ukupan protok mase kroz sve udarne talase bilo kog Mahovog broja
u datoj epohi (slika 21). Raspodela protoka mase u odnosu na Mahove brojeve

definisana je u PF06 kao dfrlf]/\/t = M%.

4.4 Gama zracenje proizvedeno od strane cestica ubrzanih

na akrecionim udarnim talasima
Akrecioni udarni talasi opisani u prethodnom poglavlju mogu da ubrzaju cestice
do vrlo visokih energija, a one se zatim sudaraju sa protonima u meduzvezdanoj

materiji, proizvodeci neutralne pione. Kako se pioni ubrzo raspadaju na dva gama

zraka, proizvedeno gama zracenje moguce je povezati sa akrecionim udarnim ta-
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Slika 21: Integralni protok mase J (kroz udarne talase svih Mahovih brojeva) u
funkciji posmatrane epohe tj. crvenog pomaka z izracunat za tri modela akrecionih
udarnih talasa iz PF06. Puna linija dobijena je na osnovu Modela 1, isprekidana na
osnovu Modela 2, a crta tacka na osnovu Model 3 (Izvor: Pavlidou & Fields 2006).

lasima. Diferencijalni intenzitet gama zracenja dlz/dQ (cm=2s7'GeV 'sr™!) je
veli¢ina koja opisuje vangalakticku gama pozadinu koju posmatramo, i moze se

definisati kao (Pavlidou & Fields 2002; Prodanovi¢ & Fields 2004):

dIE . & h%com[za(l—i_Z)E]
dQ2 47THO \/QA+Qm<1+Z)3

dz, (4.4)

gde je Hy Hablova konstanta, ¢ brzina svetlosti, 1, ¢om je kopokretna gustina gama
emisivnosti, a 2, i €2, su parametri gustine energije vakuuma i materije u svemiru,
respektivno. Povucimo paralelu sa gama zracenjem normalnih galaksija kod kojih
zracenje potice od kosmickih zraka ubrzanih u ostatacima supernovih gde je 7. com
funkcija broja galaksija u jedinici zapremine ngy, i njihove pojedinac¢ne luminoznosti
L.. Gama zracenje normalnih glaksija moze povezati sa kosmickom stopom radanja
zvezda p.(z) [M@ yr—t Mpcfg} s obzirom na to da od nje zavisi i broj supernovih

koje ¢e eksplodirati u datoj galaksiji tj. 7ycom = Lynga < pi(z) (Pavlidou &
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Fields 2002). U slu¢aju akrecionih udarnih talasa hwom se moze povezati sa slicnom
veli¢inom koju ¢emo nazvati kosmicka stopa akrecije p(2) = [ dMdpst(z, M) /dM.
Kosmicka stopa akrecije zapravo predstavlja kopokretnu gustinu protoka mase koja
prelazi udarne talase bilo kog Mahovog broja u datoj epohi i takode ima jedinice
Mg yr~'Mpc™ tj. jednaka je integralnom protoku mase iz PF06 pg(z) = J(2),
pomenutom u prethodnom poglavlju.

Kopokretnu gama emisivnost mozemo da izrazimo preko luminoznosti objekata
L.(M, z) sa akrecionim udarnim talasima sa Mahovim brojevima M i na crvenim

pomacima z kao:

. dn,. dn,
com (2 E) = /LW(M,z)deM — (L (2)) / M, (4.5)
gde §7¢ dne je raspodela broja objekata po Mahovim brojevima, a (L,(2)) srednja lumi-

dnc

noznost usrednjena po raspodeli $3¢. Takode mozemo da napisemo i sledeci odnos:

Ji(M, z) Mg(M,z)
Ji (M, z9) Mg(M, 2p)

L,(M,z)= L.,(M, z), (4.6)

gde poredimo vrednosti luminoznosti L., toka mase J; i mase gasa M, nekog objekta
koji se nalazi na crvenom pomaku z sa vrednostima istih promenljivih za objekat
istog tipa na koji normiramo i koji se nalazi na z;. Srednja luminoznost dobija se

usrednjavanjem luminoznosti po raspodeli dn./dM, a zatim ubacivanjem formule

(4.6):

J L,(M, z)%dj\/l _ Ly [ Ji(M, 2) Mg (M, z)%d/\/l
f dne dM Jl,OMg,O f dne dM )

(Ly(2)) = (4.7)

gde su, radi kraceg zapisa, indeksom 0 obelezene vrednosti promenljivih danas t;j.
na z = zp (vrednosti za objekat koji koristimo za normalizaciju).
Srednju masu gasa objekta na odredenom crvenom pomaku dobijamo na sledeéi

nacin:

[ Mg(M, 2)J1(M, z) Fred M fM (M, 2)1(M, 2) Fred M
[ (M, z)fedM Pst ’

(Mg(2)) = (4.8)
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dnc
dM

gde je uzeto u obzir da vazi pg = J = [ J1(M, 2) $ied M. Kombinujuéi jednacine

(4.7) i (4.8) dobijamo:

<L,Y(Z)> _ L%() <Mg(z)>psf

 JioMgo [ dmedM

(4.9)

Zamenom u jednacinu (4.5) za kopokretnu gama emisivnost dobijamo:

Ty com (2, ) = Lo My(=)ba [ dne gy (4.10)

T TioMgo [ Sed | dM

Sada iz jednacine (4.8) zamenimo (M,y(z)):

Lo opsf [ Ji(M, 2) My (M, z)‘dj%d./\/l

4.11
Jl,OMg,O ,04 ( )

h'y,com(za E) =

Masa gasa nekog objekta M, sa vremenom se povecava zbog akrecije novog
materijala na objekat. Potrebno nam je da nademo odnos masa gasa objekta na
nekom crvenom pomaku i danas tj. My(2)/My(20) = Mg(2)/Mgo. Masa gasa
objekta na bilo kom crvenom pomaku jednaka je zbiru neke inicijalne mase gasa
koju je objekat imao prilikom virijalizacije Mg,s; 1 akretovane mase gasa do datog
trenutka Mgas acc(2). Takode, ako inicijalnu koli¢inu gasa Mg,s; zapiSemo na nama
odgovarajuéi nacin kao Mgasi = €Mgas acc(20), tj. predstavimo je kao e deo ukupne

akretovane mase gasa do danas (do crvenog pomaka zj) dobijamo sledeéu relaciju:

Mg(Z) _ Mgas,i + Mgas,acc<z) _ 6MgaS,aCC(ZO) + Mgas’acc(z> (4.12)
Mg(Zo) Mgas,i + Mgas,acc(z()) EMgas,acc(ZO) + Mgas,acc(ZO)

Mgas ace(2)
Mz (20) + Miyaorase(70) pzmace 2]

MyezeeZ) (€ + 1)

Dakle, masu gasa My(M, z) objekta sa udarnim talasom koji ima Mahov broj M

moguce je izraziti preko mase gasa tog objekta danas kao:

€ + Mgas,acc (Z)

My(M, z) = Mg(/\/l,zo)]fg;:";“(%). (4.13)
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Kombinovanjem jednacina (4.11) i (4.13) dobijamo:

Mgas acc(z)
€ + Mgaq acc(ZO dnc

1+e¢ dM

Nycom (2, E) = Ji(M, 2)Mg(M, z) dM,  (4.14)

J1 OM

gde je akretovana masa gasa od momenta virijalizacije objekta pa do neke epohe z

2apravo Mgas ace(? f p'sfdtdz i ako uvidimo da je J;(M, z) dﬁjld/\/l = ilﬂjd./\/l
dobiéemo:
fzzvuf pbf i dz
fzo psf dt dZ dpsf
com E M ./\/l s dM. 4.15
oo (2, J10 o/ %) 1+e dM (4.15)

Konaé¢no ovo ubacujemo u formulu (4.4) i dobijamo diferencijalni gama fluks koji

nam je potreban:

z
[Zvnr

dlp _ e / o 7 [ M) — B e

aQ dmH, \/QA + QO (1 + 2)3

dt
Psf d dz

dz. (4.16)

Dolazimo do glavne formule, koja je koris¢éena u radu Dobardzi¢ i Prodanovié¢ iz

2014. godine (Dobardzi¢ & Prodanovié¢ 2014):

dlpg ¢ / i Pse(2)Lool(1+ 2) B

dQ 47TH0J170 \/QA +Qm(1 +Z>3

)L e (dt/dz) pu(2)
[ dz(dt/dz) pe(2)

+(e+1) (4.17)

e+ 1

Na ovaj nacin dobili smo model koji po prvi put uzima u obzir vremensku evo-
luciju gama zracenja, nastalog prilikom interakcija kosmickog zracenja ubrzanog u
akrecionim udarnim talasima. Evolucija gama zracenja potice od evolucije samih
akrecionih udarnih talasa - od akrecije gasa na prve virijalizovane strukture, pa sve
do veoma velikih struktura koje posmatramo danas, kao sto su jata galaksija ili fila-
menti i zidovi na najve¢im skalama. Modeli za gama zracenje nastalo zbog prisustva
akrecionih udarnih talasa razmatrani su i ranije (Prodanovi¢ & Fields 2004; Proda-
novi¢ & Fields 2005b), medutim, oni u sebi nisu sadrzali vremensku evoluciju izvora,

ve¢ je aproksimirano da celo gama zracenje nastaje na jednom crvenom pomaku.
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Na primer, u Prodanovié¢ i Filds (2005b) gama spektri nastali prilikom formiranja
velikih struktura racunati su uz aproksimaciju da celo zracenje nastaje na jednom

od crvenih pomaka u opsegu z = 1 — 10 (slika 22).

Strong et al. data (a,=2.2)

105 r—rrry ] ;

[GeVz/(em2—s—GeV—sr)]

fit posmatranja

I E?

— — — pionsko gama zragenje

._.
o
®
T
1

Rezidualna
funkcija

E (GeV)

Slika 22: Maksimalni gama spektri akrecionih udarnih talasa, ako svo gama zracenje
potice sa z = 0 (plava isprekidana linija) ili sa z = 10 (zelena isprekidana linija).
Krive se porede sa posmatranim pozadinskim gama zracenjem od strane teleskopa
EGRET - crvene tacke (Strong et al. 2004). Puna crna linija predstavlja fit po-
dataka za gama pozadinu. U donjem delu grafika prikazane su rezidualne funkcije
log [(IE*)ops/(IE?) ] = log(Iops/I;) za oba gama spektra. Boja i tip linije rezidu-
alne funkcije poklapa se sa linijom odgovarajuéeg gama spektra (Izvor: Prodanovié

i Filds 2005b).
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4.5 Normalizacija modela

Objekti kod kojih o¢ekujemo postojanje akrecionih udarnih talasa i koji se mogu
koristiti za normalizaciju nasih modela su jata galaksija. Raspodela luminoznosti
po energijama L, 0(E) [fotona s_lGeV_l] za neki objekat (ukupna luminoznost da-
tog objekta po svim energijama je L. [fotonas™!| = [dEL,(E)) povezana je sa
oblikom spektra gama zracenja kao L, o(E) = CT,o(E), gde C predstavlja kon-
stantu normalizacije, a I', o(£) oblik spektra pionskog gama zracenja. Konstanta

normalizacije C' se dobija iz fluksa F, o jata galaksija na koje normiramo kao:

L,o(E) / I'o(E)
F.o= | dE 2 =C [ dE itk 4.18
70 / A1+ 2)d2(z)m 41+ 2)d2(z)n’ (4.18)
F,o4(1+ 2)d2(2)m
C =22 )T 4.19
T, o(E)dE (4.19)
gde je d. kopokretna udaljenost jata koja se standardno definise kao:
do(2) = (¢/ Ho) / ' /[T 4 7 + - (4.20)
0

Oblik spektra pionskog gama zracenja I', o (Pfrommer & Enflin 2003), koji ¢emo

mi koristiti, i koji predstavlja reprezentaciju Dermerovog modela (Dermer 1986) je:

D o(E) = { [ 2B 4 z)r + [ 2B 4 zﬂ 5}%/6, (4.21)

m o mzo

gde je myo = 134.98 MeV masa mirovanja piona, c., spektralni indeks gama zracenja,
ad = 0.14a; 6 +0.44. Spektar je u logaritamskom prostoru simetrican oko polo-
vine mase mirovanja piona, a spektralni indeks na visokim energija poklapa se sa
spektralnim indeksom o, kosmickog zracenja koje je proizvelo to gama zracenje.
Spektralni indeks ¢e u nasim modelima ostati slobodan parametar.

Odabir jata galaksija pogodnog za normalizaciju nosi sa sobom odredene pote-
skoce. Sa lansiranjem teleskopa Fermi-LAT ocekivale su se detekcije jata galaksija
u gama podrucju od strane ovog teleskopa (Pinzke & Pfrommer 2010). Medutim,

od posmatranih 33 jata ni jedno nije detektovano do danas, a na osnovu ovoga
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dobijene su samo gornje granice za flukseve ovih jata galaksija (Ackermann et al.
2010). U nedostatku pravih detekcija pomenute gornje granice za flukseve mogu
se iskoristiti za normalizaciju nasih modela, ¢ime ¢e i oni predstavljati gornje gra-
nice moguceg gama zracenja proizvedenog od strane svih akrecionih udarnih talasa

nastalih prilikom formiranja velikih struktura.

4.5.1 Nalazenje najpogodnijeg jata za normalizaciju

Nalazenje najpogodnijeg jata za normalizaciju nasih modela od velikog je znacaja.
U zavisnosti od toga koje jato odaberemo, visina rezultujuceg spektra menja se i do
dva reda veli¢ine u zavisnosti od veli¢ine odabranog jata, njegove udaljenosti, mase
i najvise date gornje granice za fluks. Takode, masa jata bi trebalo da bude $to blize
kosmitkom proseku (moze se proceniti iz Pres-Sehterove raspodele), ali i da se za
dato jato ocekuje da je najveéi deo gama zracenja pionskog porekla (a ne na primer
da potice od tamne materije), kako bi koriséenje datih gornjih granica fluksa bilo
opravdano u slucaju nasih modela.

Nakon razmatranja nekoliko jata, kao sto su NGC 5813, Persej (Perseus) i For-
naks (Fornaz), za normalizaciju odabrano je jato Koma (Coma). Iako je ovo jato
bogatije od ocekivanog prosecnog jata, njegova veli¢ina, masa, pa i gornja granica
fluksa od F, o = 4.58 x 1077 fotonacm™2s~! blizu su proseka, a njegova ocekivana
pionska gama emisija blizu je granici fluksa koji nam je na raspolaganju za norma-
lizaciju nasih modela (Brunetti et al. 2012). S druge strane, kod ovog jata se ne
ocekuje postojanje velikog udela gama zracenja tamne materije.

Persej je jato koje je malo manje od jata Koma, pa bi zbog toga moglo da bude
bolji izbor za normalizaciju. Medutim, njegova granica za gama fluks je mnogo visa
zato §to na osetljivost teleskopa Fermi za ovo jato veoma utice zracenje Galaktickog
diska kao i nekih drugih sjajnih izvora (Ackermann et al. 2010). Jato NGC 5813 ima
masu reda velicine ~ 10'3 M (Chen et al. 2007) $to je blisko ocekivanom proseku,
medutim granica fluksa za ovo jato je manja nego za Komu, pa bi i rezultujuéi
spektri bili ~ 1.5 puta nizi nego u slucaju Kome. Fornaks ima masu 8 puta manju
od Kome (Chen et al. 2007), medutim, kod ovog jata oc¢ekuje se da gama zrac¢enjem

dominira anihilacija tamne materije, pa zbog toga ovo jato ne bi bilo pogodno u
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nasem slucaju.

Za normalizaciju na jato galaksija Koma potrebno nam je nekoliko informacija
o samom jatu. Potrebne veli¢ine date su u tabeli 6. Na osnovu jednacine (4.19)
dobijamo konstantu normalizacije (koja zavisi od izbora spektralnog indeksa o,

koji je kod nas slobodan parametar).

Tabela 6: Potrebni podaci za jato Koma. Virijalni radijus r, = rso (Chen et al.
2007) predstavlja udaljenost od centra jata u okviru koje je srednja gustina 500p.,
gde p. predstavlja kriticnu gustinu svemira na crvenom pomaku datog jata. Masa
gasa, kao i virijalna masa jata (ovu masu smatramo ukupnom masom jata) takode
se odnose na oblast ogranicenu ovim radijusom tj. Mgas = Mgas 500 1 Myir = Moo,
respektivno. Limit za gama fluks jata Koma dat u tabeli dobijen je integracijom u
opsegu energija 0.2 — 100 GeV.

Velicina Vrednost Objasnjenje Referenca
20 0.0232 crveni pomak Chen et al. (2007)
Zvir 1.5 Cl"‘Ve'I'll pomak Brodwin et al. (2011)
virijalizacije

M gas 500 19 x 1013 M, masa gasa Chen et al. (2007)
M0 9.95 x 10 M, virijalna masa jata Chen et al. (2007)
500 1.86 Mpc virijalni radijus Chen et al. (2007)
F,o 458 x 107 fotonacm™2s™' gornja granica fluksa  Ackermann et al. (2010)

4.6 Atenuacija gama zracenja

Bez obzira koje je poreklo nekog gama zracenja, deo tog zracenja bice izgubljen
pre nego sto bude detektovan od strane nasih detektora. Razlog za to je atenuacija
(slabljenje) gama zracenja pri interakciji sa vangalaktickim pozadinskim zra¢enjem
(Extragalactic Background Light - u daljem tekstu EBL; Salamon & Stecker 1998;
Stecker et al. 2006; Kneiske et al. 2004; Gilmore et al. 2009, 2012; Razzaque et
al. 2009; Finke et al. 2010; Abramowski et al. 2013). Gama fotoni visokih ener-
gija (2 10 GeV) interaguju sa EBL fotonima i tom prilikom proizvode elektronsko-
pozitronske parove (pa je grani¢na energija za ovaj proces jednaka dve mase miro-
vanja elektrona u sistemu centra mase para Cestica). U sastav EBL ulaze fotona sa
talasnim duzinama od ultraljubicastog (UV) do infracrvenog dela spektra (IC), koji

poticu ili direktno od zvezda ili su apsorbovani od strane prasine u meduzvezdanoj
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materiji i zatim ponovo izraceni. Gama fotoni visokih energija, iznad 1 TeV, atenui-
traju se bliskim i srednjim IC fotonima, dok su fotoni sa energijama 300 GeV —1 TeV
atenuirani od strane bliske IC i opticke svetlosti. EBL atenuacija gama fotona sa
energijama ispod 200 GeV mahom se vrsi pomoc¢u UV fotona. Gama fotoni najnizih
energija, ispod ~ 20 GeV, vrlo se malo atenuiraju i mogu biti atenuirani jedino
od strane pozadinskih fotona sa energijama iznad Lajmanove granice od 13.6eV
(Gilmore et al. 2009).

Tacéna merenja EBL nose sa sobom dosta problema. Direktna merenja u optickom
i bliskom infracrvenom delu spektra su problematiéna zbog vrlo jakog zracenja
meduplanetarne prasine tj. zodijacke svetlosti (Hauser & Dwek 2001). S druge
strane, ukupan broj galaksija neke magnitude u odredenom delu neba pruza dobru
donju granicu za EBL (Madau & Pozzetti 2000; Totani et al. 2001; Keenan et al.
2010). Indirektno posmatranje EBL vrsi se kroz posmatranja gama zracenja viso-
kih energija vangalaktickih objekata kao $to su blazari i gama bljeskovi (Gould &
Schréder 1966; Jelley 1966; Stecker et al. 1992; Mazin & Raue 2007, Abdo et al.
2009b; 2010b; Abramowski et al. 2013). Donje i gornje granice EBL odredene su

pomocu ovih metoda, medutim EBL na velikim crvenim pomacima je i dalje prili¢cno

nepoznato.
Spektar objekta %, koji se nalazi na crvenom pomaku zy, na svakoj izmerenoj
energiji £/ menja se zbog EBL atenuacije i dobija se posmatrani spektar %Obsz
dﬁ — dﬁe—Tw(EZo) (4.22)
dQobs  dQ2 ’

gde je 7, opticka dubina posmatranog gama fotona. Model za EBL koji ¢emo ko-
ristiti da bismo nasli kolika je atenuacija nasih spektara uzet je iz rada Gilmora
sa saradnicima iz 2012. godine (Gimore et al. 2012). Ovaj semi-analiticki model
dobijen je pomoc¢u standardne ACDM kosmologije, sa zvezdanom pocetnom funkci-
jom mase (Chabrier 2003), koja ne evoluira sa crvenim pomakom. Zasnovan je na
modelima Somervila i Primaka iz 1999. godine i Somervila sa saradnicima iz 2001.
godine (Somerville & Primack 1999; Somerville et al. 2001). Na osnovu ovog modela

za EBL, nasi spektri pocinju da opadaju nakon £ ~ 100 GeV. Ovaj trend postaje
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jos izrazeniji nakon E = 1TeV, dok na energijama E 2 10 TeV fotoni vise ne mogu
da stignu do nas. Zapravo, dobija se da svemir postaje opticki debeo (e7™7 = 1)
za fotone od 100 GeV na crvenim pomacima ve¢im od z = 0.9, dok je kod fotona
od 50 GeV to slucaj na crvenim pomacima veéim od z = 1.6 (Gilmore et al. 2012).
Na slici 23 prikazana je zavisnost atenuacije e”™ od energije fotona, na nekoliko
razlic¢itih crvenih pomaka, za EBL modele iz rada Gilmora sa saradnicima iz 2012.
godine (Gilmore et al. 2012). Ova slika daje nam atenuaciju samo za nekoliko cr-
venih pomaka, pa je potrebno interpolirati i dobiti kako se atenuacija ponasa i na
svim ostalim crvenim pomacima od 0 — 1.5 (zanimaju nas crveni pomaci do 1.5 jer
tu vrednost uzimamo kao crveni pomak virijalizacije jata Koma na koje normiramo
nase modele). Na slici 23 vidimo da kako posmatramo veée crvene pomake, tako
imamo sve manje gama fotona visokih energija. Na osnovu EBL modela (Gilmore
et al. 2009; 2012) i slike 23 dobija se da nam gama fotoni bilo kojih energija naj-
dalje mogu sti¢i sa crvenog pomaka oko 1.5 dok se svi fotoni koji poticu sa daljih z

atenuiraju u potpunosti.

4.7 Poredenje rezultata sa gama pozadinom dobijenom na

osnovu merenja teleskopom Ferms

Diferencijalni gama fluks koji proizvode strukture na najveéim skalama dobi-
jamo na osnovu jednacine (4.17) i nakon ubacivanja efekata EBL atenuacije, dobi-
jamo spektre koje mozemo da poredimo sa posmatranom difuznom gama pozadinom
koju je detektovao teleskop Fermi. Ovi rezultati predstavljeni su u ¢lanku Dobardzi¢
i Prodanovi¢ iz 2014. godine (Dobardzi¢ & Prodanovi¢ 2014). Spektralni indeks o,
u nasim modelima je slobodni parametar. Na slici 24 prikazani su spektri dobijeni
iz nasih modela sa uzetim spektralnim indeksom o, = 2.1 (gore) i o, = 2.7 (dole).
Krive se porede sa pozadinom dobijenom teleskopom Fermi (Abdo et al. 2010a).
Radi poredenja, na slikama levo su prikazi i spektri koji odgovaraju doprinosu nor-
malnih galaksija i kosmickim zracima koji su u njima ubrzani u ostacima supernovih
tj. u procesima vezanim za zvezde (Fields et al. 2010). Takode prikazana je i kriva

koja predstavlja model doprinosa nerazluc¢enih blazara (Abdo et al. 2010c). Slike
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Slika 23: Zavisnost atenuacije od energije fotona, za izvore na crvenim pomacima
2z =0.03,0.1,0.25,0.5,1. Crna puna linija oznac¢ava njihov osnovni model koji smo
mi iskoristili i koji je zasnovan na kosmoloskim parametrima dobijenim uz pomoc¢
satelita WMAP. Plava crta tacka linija predstavlja njihov osnovni model sa popra-
vljenim modelom za apsorpciju od strane prasine, koji je ubacen kako bi se napravilo
poredenje sa ranijim modelima ovih autora. Crvena linija crta-tacka predstavlja
modele (Dominguez 2011) date u radu Domingeza sa saradnicima iz 2011. godine
(Izvor: Gilmore et al. 2012).

sa desne strane prikazuju zajednicki doprinos ove tri komponente - kosmoloskih
kosmickih zraka, normalnih galaksija i blazara.

Ako su akrecioni udarni talasi jaki, spektralni indeks gama zracenja bice oko o =
2.1. S druge strane, prikazani su i spektri koji odgovaraju slabijim udarnim talasima
i spektralnom indeksu 2.7 koji se za nase modele najbolje poklapa sa posmatranom
pozadinom. Takode, ovaj spektralni indeks blizi je vrednosti od ~ 2.6 koja se ocekuje
za jato Koma (Brunetti et al. 2012) koje koristimo za normalizaciju. Nasi modeli
cak i za ovaj spektralni indeks u nekim slucajevima prelaze iznad tacaka izmerenih
teleskopom Fermi, medutim o¢ekujemo da ¢e se krive spustiti kada jato Koma bude

konacno detektovano, s obzirom da ¢e fluks Kome tada biti nizi od gornje granice
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Slika 24: Doprinos razli¢itih izvora kosmickih zraka difuznoj gama pozadini merenoj
od strane teleskopa Fermi (Abdo et al. 2010a). Levo: sve komponente prikazane
odvojeno - blazari (crna puna linija; Abdo et al. 2010c), normalne galaksije kod kojih
su krive dobijene na osnovu dva grani¢na slucaja (Fields et al. 2010; crvena linija
crta-tacka dobijena je na osnovu evolucije luminoznosi galaksija sa vremenom, a
plava linija crta-tacka-tacka odgovara evoluciji gustine tj. broja normalnih galaksija
s vremenom), kosmoloski kosmicki zraci dobijeni u ovoj disertaciji (Dobardzi¢ &
Prodanovié¢ 2014) nakon normiranja na jato Koma i za sva tri modela za integralni
protok mase J iz PF06 (isprekidana linija, Model 1; kratka isprekidana, Model
2; tackasta linija, Model 3). Gornji paneli prikazuju spektre dobijene koriséenjem
spektralnog indeksa ., = 2.1, a donji koris¢enjem a, = 2.7. Desno: kombinovani
doprinos sve tri komponente gde se tipovi linija poklapaju sa tipovima linija koji
odgovaraju razlicitim modelima za integralni protok mase, a boje linija prikazuju
koji model je uzet za normalne galaksije (debele crvene linije - evolucija luminoznosti;
tanke plave linije - evolucija gustine). Inicijalni parametar mase gasa kod ovih krivih
uzimamo da je € = 0 (Izvor: Dobardzi¢ & Prodanovié¢ 2014).

detekcije fluksa koji u ovoj disertaciji koristimo za normiranje. S druge strane, jato
Koma je bogato jato, vece od tipicnog jata, pa je i o¢ekivano da nasi modeli budu
visi nego kada bismo zaista normirali na neko prosecno jato.

Slika 25 prikazuje osetljivost nasih modela na odabir spektralnog indeksa gama

zracenja. Uticaj spektralnog indeksa posebno je znacajan na visim energijama i
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moze da promeni visinu krive oko jedan red velicine. Na slici uzimamo o, = 2 — 3.
Krive su dobijene za sva tri modela za integralni protok mase iz PF06 - Model 1
(gore), Model 2 (sredina), Model 3 (dole).

Krive na slici 24 i slici 25 dobijene su sa inicijalnim parametrom mase gasa € = 0.
Medutim, nasi modeli su blago osetljivi na ovaj parametar i na slici 26 prikazane
su krive sa spektralnim indeksom 2.7 dobijene za € = 0, 1,10 (isprekidana, kratka
isprekidana i tackasta linija, respektivno).

Ako pretpostavimo da je Koma tipi¢no jato, nakon normiranja na njega, do-
bijamo da akrecioni udarni talasi na najve¢im skalama mogu da proizvedu veoma
veliki deo difuzne gama pozadine, posebno na energijama > 10GeV, i da na tim
energijama budu i dominantniji od gama zraka proizvedenih u normalnim galaksi-
jama ubrzavanjem kod ostataka supernovih. Naravno, krive koje smo ovde dobili
predstavljaju samo gornju granicu doprinosa akrecionih udarnih talasa posmatranoj
IGRB, ali kada neko od jata galaksija bude detektovano u gama oblasti moci ¢emo
da damo i tacne predikcije. Na primer, po procenama Brunetija sa saradnicima iz
2012. godine (Brunetti et al. 2012) jato Koma bi trebalo da bude uskoro detekto-
vano, s obzirom da je njihova procena fluksa za ovo jato samo malo ispod gornje
granice za fluks koja se u ovoj disertaciji koristi.

Nakon objavljivanja rada Dobardzi¢ i Prodanovi¢ iz 2014. godine (Dobardzi¢ &
Prodanovié¢ 2014) u kome je normiranje na jato Koma izvrseno koris¢enjem podatka
datih u tabeli 6, objavljena je i nova gornja granica za fluks jata Koma, dobijena
nakon 6 godina rada teleskopa Fermi. Nova granica za fluks ovog jata u oblasti
100MeV — 10GeV je F, o = 1.7 x 1079 fotonacm ™2 s (Ackermann et al. 2016), sto
je skoro 3 puta nize od fluksa koji smo mi koristili. Koris¢enjem nove vrednosti za
fluks jata Koma rezultujuce krive bi bile nize, i slaganje sa izmerenim pozadinskim
gama zracenjem bolje. Na slici 27 uporedjene su rezultujuce krive normirane na
staru (isprekidane linije) i novu (pune linije) granicu za fluks jata Koma. Prikazane
krive dobijene su za spektralni indeks o = 2.7. Vidimo da u slucaju novog fluksa
za normalizaciju cak i kriva dobijena po Modelu 2 ne prekoracuje bitno posmatranu
gama pozadinu, dok je do sada jedino Model 1 bio konzistentan sa gama pozadinom.

Naravno, kada jato Koma bude zapravo detektovano u gama oblasti njegov fluks ¢e
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mozda biti joS nizi, pa bi se tada nasi modeli jos bolje slagali sa gama pozadinom
detektovanom od strane teleskopa Fermi.

Modeli predstavljeni u ovom poglavlju blago su osetljivi i na izbor crvenog po-
maka virijalizacije jata na koje normiramo, gde ¢e naravno veéi crveni pomak od-
govarati i malo visim rezultuju¢im krivama. Ipak, nema smisla posmatrati mnogo
vece crvene pomake, s obzirom da su se u daljoj proslosti virijalizovali objekti koji
su manjih masa od jata Koma. Ako bismo razmatrali manje objekte i rezultujuce
gama krive za njih bi bile nize. Odabir okoline u kojoj se nalazi akretor tj. da li
je ona homogena ili ne (u zavisnosti koji od modela za J koristimo) takode moze
da promeni rezultate za oko jedan red veli¢ine, sto je vidljivo na slici 24. Naravno,
modeli su svakako najosetljiviji na odabir samog jata na koje se normira, tako da su
dobijene visoke krive rezultat pre svega odabira jata Koma kao jata za normaliza-
ciju. Zbog toga pogodno bi bilo naci i drugi nacin normiranja. U slede¢em poglavlju
bice predstavljen nacin za povezivanje gama pozadine sa detektovanom neutrinskom

pozadinom kao i dato objasnjenje kako da neutrine iskoristimo za normalizaciju.
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Slika 25: Doprinos kosmoloskih kosmickih zraka pozadini gama zracenja (Abdo et

al. 2010a) za razlicite spektralne indekse o, = 2 — 3 1 za razlicite modele za J iz
PF06: Model 1 (gore), Model 2 (sredina), Model 3 (dole). Krive su ponovo dobijene
za inicijalni parametar mase gasa € = 0 (Izvor: Dobardzi¢ & Prodanovié¢ 2014).
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Slika 26: Spektri kosmoloskog kosmickog zracenja dobijenih na osnovu Modela 1
za J iz PF06 i sa spektralnim indeksom «., = 2.7. Isprekidana linija dobijena je
koriS¢enjem inicijalnog parametra mase gasa ¢ = 0, kratka isprekidana sa e = 1, a
tackasta linija sa € = 10 (Izvor: Dobardzi¢ & Prodanovi¢ 2014).
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Slika 27: Spektri kosmologkog kosmickog zracenja dobijeni po Modelu 1 (plavo),
Modelu 2 (crveno) i Modelu 3 (ljubicasto) i za spektralni indeks o = 2.7. Krive
nacrtane isprekidanom linijom normirane su na staru granicu za gama fluks jata
Koma (Dobardzi¢ & Prodanovi¢ 2014), dok su punom linijom obelezene krive dobi-
jene sa novom nizom granicom za gama fluks ovog jata. Na slici su takode prikazane
i tacke koje predstavljaju gama pozadinu detektovanu teleskopom Fermi (Abdo et
al. 2010a).
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5 Veza izmedu gama zracenja i neutrina

Kako gama zracenje (Stecker 1970; Stecker 1971) i neutrini (Margolis et al.
1978; Stecker 1979; Michalak et al. 1990) mogi imati zajednicko poreklo tj. na-
stati u sudarima kosmickog zracenja sa meduzvezdanom materijom, moguce je
povezati ove dve populacije Cestica. Jedan od velikih naucnih projekata koji se
bavi detekcijom neutrina je IceCube. Njim je detektovano 37 dogadaja sa energi-

jama izmedu 60 TeV — 3PeV (Aartsen et al. 2014). Ove visokoenerijske Cestice

-2
v o

najbolje se fituju tvrdim spektrom E* a najbolji fit za fluks jedne vrste neu-
trina ondnosno antineutrina (v; + ;, gde je ¢ = e, u, T) u ovom opsegu energija
je prvo bio dat kao E7. I, (E,) = 0.95+ 0.3 x 107 GeVem s~ !sr™" (Aartsen et
al. 2014). Projekat IceCube je zatim objavio noviji neutrinski spektar za opseg
energija 25TeV — 1.4PeV, gde je najbolji fit fluksa pojedina¢nih vrsta neutrina
I,(E,) = 26703 x 10718(E,,/10° GeV) 2464012 GeV~lem =257 1sr7!, tj. (u slucaju
da neutrini poticu iz interakcija kosmickog zracenja sa meduzvezdanom materijom)
spektralni indeks sada odgovara spektralnom indeksu karakteristicnom za malo sla-
bije udarne talasa o, = 2.46 (Aartsen et al. 2015). Neutrini su detektovani iz
svih pravaca, sto ide u prilog ¢injenici da njihovo poreklo moze biti od neke vrste
izotropno rasporedenih ili potpuno difuznih izvora.

Neutrini se mogu povezati sa bilo kojom populacijom kosmickih zraka, s obzirom
da ¢e kosmicko zrcenje proizvoditi i gama zracenje ali i neutrine. Samim tim moguce
je povezati modele za kosmoloske kosmicke zrake, koje smo predstavili u prethodnim
poglavljima, sa posmatranjima neutrina tj. moguce je iskoristiti fluks neutrina za
normiranje nasih modela SFCR kao sto je uradeno u radu Dobardzi¢ i Prodanovié¢
iz 2015. godine (Dobardzi¢ & Prodanovi¢ 2015).

U p-p interakcijama, nastaju naelektrisani i neutralni pioni, a njihov odnos je
K = ]\]f\}“—g = 2. Prilikom raspada piona, zbog zakona odrzanja energije, nastali gama
fotoni imaju pola energije piona, a neutrini cetvrtinu tj. dobija se da je £, = 2E,.
Takode, odnos neutrina pri nastanku je ve : v, : v, = 1:2: 0, ali zbog oscilacija u

toku prostiranja neutrina do posmatraca taj odnos postaje v, : v, 1 v, =1:1: 1.

) .. . dN. . . )
Odnos diferencijalnih flukseva gama fotona I, = gz* i svih vrsta neutrina [, = jg”
0% v
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koji nastaju je (Halzen 2014):

E dN’Y(E’Y) ~ o~ Ty 2 E dNV(EV)

~ e, 5.1
" dE, 3K dE, (5:1)

gde ¢emo za sada da zanemarimo EBL atenuaciju tj. uzimamo da je e &~ 1. Ako

uzmemo u obzir da je E, = 2E, dobija se:

I(E,) = 61,(E,). (5.2)

Spektri neutrina i gama zracenja su stepenog tipa I, (E,) = C,E,* i [ (E,) =
C,EZ®, gde su C, i C, konstante normiranja. Koristeci jednacinu (5.2) na energiji

Ey = E, = 2F, vazice:

C,Ey* = %C,, (%) = %CVEOQ, (5.3)
20é
L,(Bo) = 5 1(Ed), (5.4)

odakle vidimo da je veza izmedu diferencijalnog gama fluksa I, i ukupnog diferen-
cijalnog fluksa neutrina (sve tri vrste) I, na istoj energiji, veoma prosta i zavisi od
spektralnog indeksa a kosmickog zracenja koje ih proizvodi. U slucaju jakih udarnih

talasa (a = 2), na svakoj energiji F, vazi:
2
E’I(F) = §E2]V(E) =2F*I,(E), (5.5)

gde je I,, diferencijalni fluks po jednoj vrsti neutrina i vazi I, = 31,,.

5.1 Normiranje modela SFCR uz pomo¢ neutrina

Kako je spektralni indeks u nasim modelima za gama zracenje akrecionih udarnih
talasa slobodan parametar, odlucili smo se da gama spektre normiramo na visinu ne-
utrinskog spektra u njegovoj najve¢oj merenoj energiji (zbog toga sto je novi neutrin-
ski spektar najnizi na 1.4 PeV; Aartsen et al. 2015). Dakle, normiranje gama spek-
tara radeno je uz pretpostavku da na najvisoj energiji izmerenog neutrinskog spek-

tra svi neutrini poticu od strane SFCR. Dalje, mozemo da odredimo koliki bi na toj
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energiji bio odgovarajuci fluks gama zracenja. Ako ukljuc¢imo sve tipove neutrina i
zanemarimo apsorpciju neutrina i gama zraka, uz koris¢enje merenog fluksa neutrina
(Aartsen et al. 2014) E2 1,,(E,,) = 0.954+0.3 x 107® GeVem s~ 'sr! dobija se od-
govarajuéi fluks gama zraka (za spektar sa spektralnim indeksom a = 2) koji iznosi
Ezlv(Ev) |E,—3pev = 1.9%107® GeVem ™25 'sr™!. Ako bismo, s druge strane, koristili
novi neutrinski spektar (Aartsen et al. 2015) sa a,, = 2.46, odgovarajuéi gama spek-

tar bi trebalo da ima visinu od E?/L,(E =1.22x 107 GeVem 25 tsr 1

7){EW:1.4PeV
Bez obzira koji spektar neutrina koristimo, u slucaju da posmatramo spektralne
indekse o > 2 gama fluks koji odgovara neutrinima bi¢e malo veéi, s obzirom da
veza gama i neutrinskog fluksa zavisi od samog spektralnog indeksa «, $to se vidi u
jednacini (5.4).

Dakle, nase modele SFCR iz jednacine (4.17) sada renormiramo tako da se na
najvisoj energiji neutrinskog spektra (3 PeV ili 1.4 PeV) SFCR kriva poklopi sa gama
fluksom dobijenim iz neutrina na toj energiju:

S druge strane, korisno je u konstantu normiranja ubaciti i promenljivu J; koja

opisuje pojedinacno jato, tako da nam izraz vise ne zavisi od osobina samog jata:

dIpg 2 C /zv“ pet(2)L[(1 + 2) E]
Yoo _ ot [ g

a0 AmH, VO e
Lo dz(dt/dz) p(2)
fzo dz (dt/dz) pet(2)

F(e+ 1) (5.6)

gde je C' sada konstanta normiranja u jedinicama Mal, tj. C =C"/J;.

Na slici 28 prikazane su SFCR krive dobijene po najrealnijem Modelu 3 za akre-
cione udarne talase nakon normalizacije na neutrinski spektar dobijen na osnovu
podataka detektora IceCube (s tim da zbog normiranja na neutrine svi modeli sada
daju skoro potpuno identicne krive i medu njima ne postoji razlika). Sa leve strane
prikazani su spektri nakon normiranja na stari neutrinski spektar sa «,, = 2 (Aart-
sen et al. 2014), a sa desne strane nakon normiranja na nov spektar sa «, = 2.46
(Aartsen et al. 2015). Grafici na vrhu prikazuju SFCR spektre za jake udarne talase
sa spektralnim indeksom « = 2.0 (linija crta-tacka). Grafici u sredini odgovaraju

spektralnom indeksu o = 2.3, dok donji grafici odgovaraju @ = 2.6. Takode, na
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slici su prikazani isti spektri nakon sto je uklju¢ena i EBL atenuacija gama zracenja
(tanka puna crvena linija). Na slici su radi poredenja prikazani i spektri normalnih
galaksija (isprekidana linija; Fields et al. 2010) kao i blazara (tackasta linija; Abdo
et al. 2010c), ali bez ukljuc¢ene EBL atenuacije. Prikazane su i zbirne krive sva
tri gama spektra - SFCR sa ukljucenom EBL atenuacijom, normalnih galaksija i

blazara (debela puna plava linija).

@ Fermi IGRB posmatrnja

—-- SFCR

— SFCRgBL
blazari

0=2.0 | ... gcr a=2.0
— Ukupno
7 == Najbolji fit IceCube
10 '+ posmatranja
10°4 I

B 10°
8
6
R 1075 a=2.3
IS
S
= 1074
2 10°] —
w
=
10°4
10°4 5
0=2.6 — 0=2.6
107+ ) 1
10" 10° 10" 10° 10° 10° 10° 10° 10" 10° 10 10° 10° 10 10° 10°
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Slika 28: SFCR spektri (linija crta-tacka) nakon normiranja na stari ravan neutrinski
spektar sa o« = 2.0 (Aartsen et al. 2014) - levo, i na novi spektar sa «, = 2.46
(Aartsen et al. 2015) - desno. Krive su dobijene za spektralne indekse o = 2
(gore), o = 2.3 (sredina) i @ = 2.6 (dole). Tackama su prikazana i najnovija
posmatranja IGRB od strane teleskopa Fermi (Ackermann et al. 2015). Neutrinski
spektri prikazani su sivim poljima (gde Sirina polja odgovara statistickim greskama
neutrinkih spektara). Isti spektri nakon uklju¢ivanja EBL atenuacija prikazani su
tankim punim crvenim linijama. Takode, prikazani su i spektri normalnih galaksija
(isprekidana linija; Fields et al. 2010) kao i blazara (tackasta linija; Abdo et al.
2010c), ali bez ukljucene EBL atenuacije. Zbirna kriva sva tri gama spektra - SFCR
sa ukljucenom EBL atenuacijom, normalnih galaksija i blazara, prikazana je debelim
punim plavim linijama (Izvor: Dobardzi¢ & Prodanovié 2015).

Normiranje na neutrine omogué¢ava nam da (uz pretpostavku da posmatrani
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neutrini potic¢u od strane kosmoloskih kosmickih zraka) dobijemo ogranic¢enja za
spektre SFCR nezavisno od pojedinacnih modela samih akrecionih udarnih talasa.
Ono sto takode sada mozemo da procenimo je koliki je maksimalan doprinos gama
pozadini od strane ovako normiranih SFCR. Ako pretpostavimo da se ovi kosmicki
zraci ubrzavaju na jakim udarnim talasima tj. (o = «, = 2), nakon normiranja
na stari spektar neutrina (Aartsen et al. 2014), SFCR mogu da doprinesu najvise
~ 46% ukupnoj integralnoj gama pozadini izmerenoj teleskopom Fermi. Naravno,
ako uklju¢imo i EBL atenuaciju (Gilmore et al. 2012) doprinos se smanjuje na
< 18%. U slucaju normiranja na noviji neutrinski spektar (Aartsen et al. 2015),
SFCR mogu maksimalno da doprinesu ~ 29%, dok sa uklju¢enom EBL atenuacijom
doprinos pada na < 12%. Dobijeni doprinos SFCR slican je kao i o¢ekivani doprinosi
drugih nerazlucenih izvora kao $to su normalne galaksije (< 50%; Fields et al. 2010),
ili blazari (= 50%; Ajello et al. 2015). Iz ove analize vidimo da ako bi SFCR
proizvodili neutrine sa spektrom koji odgovara jakim udarnim talasima, ovaj izvor
kosmickih zraka ne bi bio dovoljan da sam objasni celu gama pozadinu.

Ako bismo s druge strane pretpostavili da SFCR proizvode neutrine sa spek-
tralnim indeksom «,, > 2 rezultujuéi gama fluksevi brzo bi premasili posmatranja
teleskopa Fermi, sto se vidi na slici 28. U slu¢aju normiranja na stariji neutrin-
ski spektar (Aartsen et al. 2014), neutrinski spektar za slabije udarne talase ne bi
mogao da objasni celu neutrinsku pozadinu zbog razlike u spektralnim indeksima.
Medutim, i pored toga sto bilo koji od ovih neutrinskih SFCR spektara odgovara
IceCube posmatranjima, za sve spektralne indekse o 2 2.3 odgovarajuéi gama spek-
tri premasuju posmatranja teleskopom Fermi. Dakle, kada je re¢ o SFCR ubrzanim
na malo slabijim udarnim talasima sa a ~ 2.3, obe pozadine, gama i neutrinska,
mogu se iskoristiti da se modelira gama zracenje ove populacije kosmickog zracenja.
U slucaju normalizacije na noviji neutrinski spektar (Aartsen et al. 2015) spektar,
spektralni indeks na kome obe pozadine mogu da ogranic¢e nase spektre je a ~ 2.2.
Za bilo koji drugi spektralni indeks jedna od ovih pozadina bice vise ogranicavajuca.
Koriséenje difuznog gama zracenja i neutrina moze biti posebno korisno ako zelimo
da ograni¢imo spektar koji je proizvod viSe razlicitih tipova izvora, pa ¢e pozadinsko

gama zracenje ogranicavati izvore sa ve¢im spektralnim indeksom, dok ¢e izvori sa
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manjim spektralnim indeksom biti ograniceni od strane neutrina.

5.2 Procena gama fluksa i efikasnosti ubrzavanja

Nakon sto smo iskoristili podatke detektora IceCube za normiranje modela SFCR,
oni se sada mogu iskoristiti za procenu gama emisije nekog tipicnog jata galaksija sa
masom oko 10 My, (taj tip jata ima dominantan doprinos gama pozadini od strane
SFCR). Ako pretpostavimo da SFCR nastaju u jakim udarnim talasima, pa su spek-
tralni indeksi a = o, = 2, kao i da je tipi¢no jato slicne velic¢ine kao npr. NGC1550,
koje ima ukupnu masu M = 0.68 x 10* M, virijalni radijus r = 0.77 Mpc i na-
lazi se na crvenom pomaku z = 0.0123 (Chen et al. 2007), moguée je modelovati
fluks gama zracenja ovog jata koji bi bio oc¢ekivan usled interakcija SFCR. U opsegu
energija na kojima imamo posmatranja teleskopom Fermi, pomoc¢u nasih modela
dobijamo integralni fluks od F, (0.1 —820GeV) = (0.2 — 3.6) x 10~ fotonacm?s™!
(dve vrednosti odgovaraju normiranju na novi i stari neutrinski fluks, respektivno).

U razlic¢itim radovima prisutne su procene gama flukseva veceg broja jata ga-
laksija u razlicitim enegetskim opsezima. Na primer, u radu Akermana sa sarad-
nicima iz 2014. godine (Ackermann et al. 2014) izracunali su gornje granice za
gama flukseve 50 jata galaksija koriste¢i analizu verovatnoc¢a primenjenu na po-
datke prikupljene u toku 4 godine rada teleskopa Fermi. Ovde se navode i modeli za
kosmicko zracenje ubrzano prilikom formiranja velikih struktura (Pinzke & Pfrom-
mer 2010). NGC1550 je jedno od najmanjih jata u uzorku pomenutih autora i za
njega se procenjuje fluks od F,(> 500 MeV) = 0.49 x 10~'? fotonacm?s™! (pionsko
gama zracenje je dominantno, ali ukljuc¢eno je i inverzno Komptonovo zracenje elek-
trona). U istom opsegu energija mi dobijamo fluks ovog jata od F,(> 500 MeV) =
(0.09 — 1.4) x 1072 fotonacm2?s~! (ukljucujemo samo pionsko gama zracenje).

Jedna od najnovijih procena gornjih granica gama fluksa veéeg uzorka jata ga-
laksija data je u radu Grifina sa saradnicima iz 2014. godine (Griffin et al. 2014).
Oni procenjuju da je maksimalan fluks bilo kog jata iz uzorka F, (0.8 — 100 GeV) =
2.3x 107! fotonacm=2s~1. Ovi rezultati dobijeni su metodom slaganja pojedinaénih
posmatranja teleskopom Fermi za 78 bliskih bogatih jata iz Two Micron All-Sky Sur-
vey (2MASS) kataloga. U ovom opsegu energija mi dobijamo fluks jata NGC1550
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(koji poti¢e samo od raspada piona proizvedenih od strane SFCR ubrzanih na akre-
cionim udarnim talasima, bez ukljucivanja drugih populacija protona iz kosmickog
zracenja, kao i elektrona tj. gama zracenja nastalog inverznim Komptonovim raseja-
njem na elektronima) od F,(0.8—100 GeV) = (0.6—9.9) x 1073 fotona cm~2s™*, koji
je u najboljem slucaju preko jednog reda veli¢ine ispod procena fluksa iz rada Gri-
fina sa saradnicima iz 2014. godine (Griffin et al. 2014). Niza vrednost fluksa jata
u nasem slucaju odgovara najrealnijim modelima SFCR (Model 3), a visa vrednost
najuproséenijem Modelu 1.

Na slican na¢in mozemo proceniti i pionski gama fluks nekog veceg jata, naravno
uz pretpostavku da je ono zapravo tipicno jato. Na primer, moguce je proceniti fluks
jata Koma, koje smo u glavi 4 koristili za normiranje modela SFCR. Ako pretpo-
stavitio da neutrini detektovani eksperimentom IceCube poticu od SFCR ubrzanih
na objektima tipa Koma jata, onda iz odgovarajuceg prateceg gama fluksa svih ta-
kvih izvora mozemo modelovati emisiju koju o¢ekujemo od samog jata Koma usled
ovog procesa. Ako se jato Koma nalazi na crvenom pomaku zgoma = 0.0232 i ima
ukupnu masu i virijalni radijus Mcoma = 9.95 x 10 Mg i 7500 = rcoma = 1.86 Mpc,
respektivno (Chen et al. 2007) na osnovu nasih modela SFCR normiranih na ne-
utrine iz eksperimenta IceCube, dobija se da je maksimalni fluks jata Koma oko
F,(0.8 —100GeV) = (0.09 — 1.5) x 10~ fotonacm™2s™!. Ova vrednost fluksa malo
je niza, ali i dalje u skladu sa rezultatom Grifina sa saradnicima iz 2014. godine
(Griffin et al. 2014). Gama emisija ovog jata se ne ocekuje da dominantno potice
od raspada tamne materije, pa je zato i ocekivano da pionski gama fluks koji mi
dobijamo iz nasih modela SFCR bude blizu oc¢ekivane gornje granice gama fluksa za
ovo jato galaksija.

Nakon normiranja modela SFCR na neutrine moguce je proceniti jos neke oso-
bine tipi¢nih jata. Na primer, moguce je proceniti kolika bi bila energetska efikasnost
ubrzavanja Cestica (koliki procenat kineticke energije udarnog talasa biva prenet na
kosmicke zrake) na akrecionim udarnim talasima, koja bi bila potrebna da bi se pro-
izveo gama spektar SFCR koji se dobija iz nasih modela na osnovu jednacine (5.6).
Snaga akrecije P; na nekom udarnom talasu koji proizvodi tipican objekat lako se

procenjuje iz modela PF06, koje smo koristili kao polaznu tacku za nase modele
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SFCR:
1
P = §J1M203,1 = 2173 (m)Qppeo(1 + 2)°(1 4 )M’ (5.7)

gde je P, u jedinicama ergs—!. Uz pomo¢ P, mozemo da procenimo energiju koja
ulazi u udarni talas pri datom objektu. Energija koja se nasla u ubrzanim cesticama

moze se proceniti na osnovu luminoznosti dobijene iz spektre SFCR kao:
Lspcr = CJq /EF(E)dE, (5.8)

gde je Lspcr u jedinicama GeVs™!, a C je konstanta normiranja na neutrine u
jedinicama Mg ! Energetska efikasnost ubrzavanja moze se naéi kao Nen = Lsrcr/P1
(nakon $to su naravno Lspcr 1 Py prevedeni u iste jedinice). Ako ovaj izraz raspisemo

dobijamo:
_C K [ ET(E)dE
77en - 0.5)]{,/\/{26371 )
odakle vidimo da energetska efikasnost moze da se prikaze samo kao funkcija Ma-

hovog broja M. Kao i do sada, I'(E) je oblik SFCR spektra, a ¢;; = 15kms™.

(5.9)

Ako krive SFCR normiramo na najnoviji neutrinski spektar (Aartsen et al. 2015),
dobijamo da je potrebna energetska efikasnost u opsegu energija 1GeV — 1TeV za
proizvodnju nasih spektara SFCR na jakim udarnim talasima (o = 2, M =~ 10)
oko < 1%, tj. svega 1% energije udarnog talasa nastalog usled akrecije se prenosi
na ubrzane cestica. Iz ovoga zakljucujemo da bi i vrlo mala efikasnost ubrzava-
nja cestica bila dovoljna da proizvede krive SFCR dobijene po modelima opisanim
u ovoj disertaciji. Medutim, ova vrednost za efikasnot mnogo je niza od vredno-
sti ocekivane kod jakih udarnih talasa koja je blize ~ 10% (Caprioli & Spitkovsky
2014). Na osnovu simulacija (Kang & Ruy 2013) ubrzavanja ¢estica na udarnim
talasima prilikom formiranja velikih struktura dobijeno je da bi udarni talasi ove
jacine mogli da imaju efikasnost ubrzavanja i do < 20%. S druge strane ako raz-
matramo slabije udarne talase (o = 2.2, M & 5) u istom opsegu energija dobijamo
efikasnost od ~ 40%. Ovaj put dobijena efikasnost je visa od oc¢ekivane za udarne
talase slicne jacine (< 10%; Kang & Ruy 2013). Ovako velike razlike u dobijenoj

efikasnosti su posledica normiranja na visokim energijama uz pomo¢ neutrina, dok
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se veéina energije u kosmickom zracenju ipak nalazi na nizim energijama, s obzirom
da se spektar kosmickog zracenja ima stepeni oblik koji opada kako idemo ka viSim
energijama.

U prethodnim poglavljima bavili smo se ubrzavanjem cestica prilikom stvaranja
struktura na velikim skalama. Razmotrili smo doprinos gama zrac¢enja proizvede-
nog u ovim procesima, tj. od strane SFCR u jatima galaksija. Medutim, u svakoj
od galaksija unutar jata dominiraju kosmicki zraci ubrzani u ostacima supernovih.
Ovako nastali kosmicki zraci takode proizvode gama zracenje kroz isti proces pro-
izvodnje piona. U sledecoj glavi, bavicemo se problemom pionskog gama zracenja,

proizvedenog od strane galaktickog kosmickog zracenja.
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6 Veza izmedu gama zracenja i litijuma

Veza izmedu gama zracCenja i litijuma zasniva se na ¢injenici da oboje mogu da
nastanu kao produkti interakcija kosmickog zracenja sa meduzvezdanom materijom.
Veza je detaljno izvedena u ¢lanku Filds i Prodanovi¢ iz 2005. godine (Fields &
Prodanovi¢ 2005). Kao $to je veé pomenuto kosmicki zraci sa malim kinetickim
energijama u laboratorijskom sistemu reference (10 — 70 MeV po nukleonu) proi-
zvode litijum aa — ®7Li + ..., dok ¢estice visih kinetickih energija (> 280 MeV po
nukleonu) proizvode gama zrake pp — m° — 7.

Veza izmedu pionskog intenziteta gama zracenja nekog objekta I, (integraljena
preko celog opsega energija) i zastupljenosti 7Li tj. njegovog molskog udela 57Li =
Yo7 = nan? (gde je ng7 broj ®7Li u jedinici zapremine, a n;, kopokretan broj bariona
u jedinici zapremine) je (Fields & Prodanovi¢ 2005):

L.(E>0,t) nLe 0y Fpave(t)

= 6.1
6.7Li(z, t) 4mySRyISM oo F (a2, 1) (6.1)

gde je kopokretan broj bariona po jedinici zapremine n, = 2.52 x 1077 cm 3. Zastu-
pljenost helijuma u kosmickim zracima i meduzvezdanoj materiji je yS® = y>M gde
je Yo = no/np. Srednji efikasni presek za proizvodnju gama zraka iz piona nastalih
u interakcijama kosmickih zraka je o, = 2£,(;0,0, gde faktor 2 postoji zbog broja
gama fotona koji nastaju po jednom raspadu piona, o0 je srednji efikasni presek za
reakciju raspada piona, (, je multiplicitet piona, a faktor £, = 1.45 je uveden da bi
se uzele u obzir obe vrste reakcija pa i ac (Dermer 1986). Srednji efikasni presek za
proizvodnju litijuma je og% (Mercer et al. 2001). U ovom radu dat je efikasni presek
za energije vise od 61.5 MeV, dok se za nize energije koriste podaci iz ¢lanka Rida i
Viole iz 1984. godine (Read & Viola 1984). Usrednjeni ukupan efikasni presek (00
za proizvodnju piona uzimamo iz clanka Norburija iz 2009. godine (Norbury 2009).
Oba efikasna preseka data su na slici 29, i to efikasni presek za proizvodnju litijuma
u procesima fuzije a-Cestica - levo, 1 efikasni presek za proizvodnju piona - desno.
Proizvodnja litijuma je niskoenergetski proces, dok su za proizvodnju piona po-
trebne viSe energije. Zato su ovi procesi osetljivi na izbor spektra kosmickih zraka.

U daljem razmatranju koristi¢cemo srednje ukupne efikasne preseke za datu reakciju,
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Preseci za proizvodnju litijuma: presck za proizvodnju
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Slika 29: Na levoj slici dati su preseci za proizvodnju litijuma u procesima fuzije
(Mercer et al. 2001). Ispekidana linija odgovara efikasnom preseku za proizvodnju
6Li, a tackasta linija za proizvodnju "Li. Na desnoj slici prikazan je efikasni presek
za proizvodnju piona (Norbury 2009).

koje dobijamo usrednjavanjem po spektru kosmickog zracenja ¢(FE) kao:

f;toh op(E)dFE

<U> - W (6.2)

U slucaju da posmatramo spektar kosmickog zracenja na izvoru i u slucaju jakih
udarnih talasa, po teoriji difuznog ubrzanja na udarnim talasima kosmicki zraci

imace spektar koji je oblika stepenog zakona po impulsu p sa spektralnim indeksom

a =2ty ¢oT) ~p?= <\/(NT)2—|—2(NT)(Nmp)> (Prantzos et al. 1993;
Fields et al. 1994), gde je T kineticka energija po nukleonu, m, = 0.938 GeV

masa mirovanja protona, N broj nukleona u datoj vrsti kosmickog zracenja tj. ako
posmatramo protone je N = 1, u slucaju a-cestica N = 4, itd.

Ako nas zanima spektar kosmickog zracenja dalje od izvora moramo ukljuciti
prostiranje i gubitke energije koje Cestice pretrpe tokom vremena. Na primer, u
slucaju Mlecnog puta spektar se modeluje po modelu ,,propusnog rezervoara” ( Leaky
Box Model), prema kojem cestice visih energija mogu da pobegnu iz galaksije. Po-
sledica ovog procesa je spektar ¢iji se sprektralni indeks menja od spektra izvora
do ravnoteznog spektra sa indeksom a = 2.75. Ovaj spektar se u relativistickom
domenu moze aproksimirati i stepenim zakonom po ukupnoj energiji cestice F tj.
H(T) ~ E2™ = (NT + Nm,) >™. Sa T obelezena je kineticka energija po nu-

kleonu. U sluc¢aju da cestice ne napustaju galaksiju, spektar se modeluje na slican
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nacin (samo bez ukljuc¢enog curenja Cestica najv isih energija) i ovakvi modeli na-
zivaju se modeli ,zatvorenog rezervoara” (Closed Box Model). U ovom sluc¢aju na
visokim energijama nagib spektra se ne menja, tako da ¢e gubici tokom prostiranja
kosmickog zracenja imati efekat samo na niskim energijama. Dobijanje spektara
daleko od izvora (Prodanovi¢ 2016, privatna komunikacija) vrsi se po ugledu na rad

(67

Fields et al. (1994), polazeéi od spektra po impulsu oblika p~ i zatim koristeéi

jednac¢inu koja opisuje gubitke tokom prostiranja:

8NA @(bANA) 1

81& - JA + aT B Teff

Ny, (6.3)

gde je Ny = N4(t,T) broj cestica neke vrste A u kosmickim zracima, koji u trenutku
t imaju kineticku energiju izmedu 7' i 7'+ d7'. Prvi ¢lan u jednacini (6.3) odnosi se

na sve izvore kosmickih zraka:

A
JA(T) = Qu(T —I—Zn] /E AT ¢ (T") d]’j (T, T, (6.4)

gde je Q4 neki direktan galakticki izvor kosmickih zraka vrste A, dok se drugi sabi-
rak u jednacini (6.4) odnosi na proizvodnju sekundarnih jezgara A putem procesa
spalacije i + 7 — A + ... gde su 0’ . preseci za nastanak jezgra A prilikom sudara
jezgara i + 7, a ¢; je fluks jezgara ¢ u kosmickim zracima.

Drugi sabirak u jednacini (6.3) opisuje gubitke energije Cestica prilikom inter-
akcija sa meduzvezdanom materijom gde by = —(09T'/0t) 4 opisuje gubitke energije
usled jonizacija. Tredi clan jednacine (6.3) koja opisuje gubitke tokom prostiranja

ima oblik:

1
= Zalflflv n; + . (6.5)

Prvi sabirak ovog ¢lana opisuje gubitke energije kosmickih zraka A (koji imaju brzinu
v4) prilikom sudara sa Cesticama tipa i (koje predstavljaju mete i kojih ima n;)
u procesu spalacije sa efikasnim presekom ;4. Drugi sabirak u jednacini (6.5)
opisuje gubitke usled odliva cestica iz galaksije (ovaj ¢lan se ne ukljuc¢uje kada se

galaksija modeluje kao ,zatvoren rezervoar”) i 7. (1) predstavlja vreme koje Cestica
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sa kinetickom energijom 7' moze da provede u galaksiji pre nego sto pobegne. Kada
se jednacina (6.3) reSava za ravnotezni slucaj, tj. za ON/0t = 0, gde je proizvodnja
kosmickih zraka u ravnotezi sa gubicima, dolazi se do spektra kosmickih zraka daleko
od izvora.

Koli¢nik F}, ave(t)/Fp (2, ), koji se nalazi u jednacini (6.1) predstavlja odnos sred-
njeg kumulativnog protoka kosmickih zraka (fluks kosmickog zracenja integraljen po
vremenu) u nekom pravcu do trenutka ¢ i lokalnog kumultivnog protoka kosmickih

zraka u pravcu x do trenutka ¢t (Fields & Prodanovié¢ 2005):

t ngom (g
Fpag(t) o 40 () 520y (5)
Fo(m,t) [T dt (e, t) @y (z, )

(6.6)

gde se srednji protok Fj . (t) dobija iz fluksa protona kosmickog zracenja ®,(s) u
pravcu s, koji se otezini udelom gasa ju(s) na datom pravcu i odnosom ng°™(s)/n o,
koji predstavlja odnos koncentracije bariona u datom pravcu i srednje koncentra-
cije bariona u svemiru. S druge strane, lokalni protok Fj(x,t) dobija se iz fluksa
protona ®,(x,t') u pravcu « i trenutku ¢’ otezinjenog udelom gasa p(x,t’) u istom
trenutku i pravcu. Ovaj odnos zapravo poredi prosecan kumulativni protok ko-
smickog zracenja, sa kumulativnom aktivnos¢u kosmickog zra¢enja u pojedinacnom
objektu (Fields & Prodanovi¢ 2005). Na primer, ako posmatramo grupu galaksija
slicnih Mle¢nom putu i pretpostavimo da je Mle¢ni put prosecna galaksija ovog tipa

onda ¢e vaziti F}, avg(t)/Fpmw(z,t) ~ 1.

6.1 Proizvodnja litijuma u procesima spalacije

U prethodnom poglavlju opisana je proizvodnja litijuma u procesima fuzije dve
a-cestice. Medutim kosmicki zraci mogu da proizvedu litijum i prilikom sudara sa
tezim jezgrima C,N,O koji se nalaze u meduzvezdanoj materiji tj. p,a + CNO —
LiBeB + .... Takode, iste reakcije desavaju se i u obrnutim procesima, tj. prilikom
sudara C,N,O iz kosmickog zracenja sa p i a u meduzvezdanoj materiji. U slucaju
procesa fuzije molski udeo litijuma koji se proizvede je Y¢'7* ~ ngfmagg ® o, odakle

se vidi da proizvedeni litijum zavisi od koli¢ine a-cestica u meduzvezdanoj materiji

Yoom, fluksa a-cestica u kosmickim zracima, koji se moze izraziti preko fluksa protona
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u kosmickim zracima kao y5 ®,. Osim toga, proizvodnja zavisi i od efikasnog preseka
za ovu reakciju 0g§, kao i starosti objekta ¢ za koji proizvodnju procenjujemo (tj.
vremena akumulacije litijuma). Slican odnos moze se napisati i za reakcije spalacije.
Ako ukljué¢imo oba smera reakcije - kada su p i a i kada su C,N,O u kosmickim

zracima dobijamo:

cr ij ism ism Jji . cr
spall > ¥ 06,7Yj +Y, 0%,7Y;
Yo~ i=p,a j=C,N,0 j=C,N,0

~Y

aq cryism oo
}/6,7 Ya Ya 06,7

, (6.7)

gde indeks 7 sumira p i a-Cestice u kosmickom zracenju i meduzvezdanoj materiji,
a indeks j sumira po tezim jezgrima C,N,O. Srednji preseci za interakciju su oy,

(usrednjen preko p i «a spektara) a Ugf7 (usrednjen preko C,N,O spektara).

6.2 Mali Magelanov oblak

Merenja litijuma izvan Mlecnog puta prvi put su dobijena za Mali Magelanov
oblak. Ova merenja su veoma bitna posto su to prva merenja zastupljenosti “Li
u meduzvezdanom gasu niske metali¢nosti (Cetvrtina Sunceve metalicnosti). Ovaj
litijum nije izlozen unistavanju do kojeg dolazi u zvezdama, pa je dobar kandidat za
poredenje sa primordijalnim zastupljenostima. Izmerena vrednost litijuma u Malom
Magelanovom oblaku je ("Li/H)smc = (4.8+1.8) x 1071% (Hawk et al. 2012; slika 30)
i prilicno se dobro poklapa sa ocekivanim vrednostima nastalim u BBN (Coc et al.
2014), sto bi trebalo da ograni¢i naknadnu proizvodnju litijuma u interakcijama
kosmickih zraka na vrlo nisku vrednost.

S druge strane °Li je izotop koji se (pored veoma male primordijalne koli¢ine)
proizvodi samo u interakcijama kosmickih zraka i mnogo je bolji, u odnosu na 7Li,
da se koristi kao dozimetar kosmickog zracenja u datoj sredini. Ipak merenje za-
stupljenosti ovog izotopa dosta je teze, posebno u atmosferama zvezda u kojima su
linije u spektru prosirene vise nego sto je udaljenost linija dva izotopa litijuma. U
Malom Magelanovom oblaku merenja su vrsena u meduzvezdanom gasu gde su linije

mnogo manje prosirene’, pa je lakse razdvojiti linije °Li od mnogo lakse uocljivog

6Zastupljenost litijuma u SMC je dobijena iz odnosa [Li/K]go. Prelazak sa ovog odnosa
zastupljenosti na ¢istu zastupljenost litijuma je problemati¢no jer zavisi od vise faktora, od kojih
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Slika 30: Zastupljenosti litijuma u meduzvezdanom gasu u Malom Magelanovom
oblaku - tacka obelezena sa SMC. Radi poredenja prikazana je i ocekivana primor-
dijalna zastupljenost (tacka obelezena sa BBN), kao i zastupljenosti u zvezdama
haloa (plava Srafirana oblast) i diska (ljubicasta srafirana oblast) Mlecnog puta. Ta-
kode, prikazana je i tacka koja predstavlja izmerene zastupljenosti u meteoritima iz
Suncevog sistema. Zelene krive su modeli (Prantzos 2012) koji predstavljaju rast
zastupljenosti litijuma s vremenom unutar Galaksije (Izvor: Hawk et al. 2012).

"Li. Uveéan odnos °Li/7Li za datu metalicnost Malog Magelanovog oblaka uka-
zivao bi na dodatnu proizvodnju Li u nekim nestandardnim procesima. Hok sa
saradnicima (Hawk et al. 2012) daje posmatrani odnos od °Li/Li = 0.13, sa ne-
odredenoséu 3o od °Li/"Li < 0.28, dobijen fitovanjem apsorpcionih linija hiperfine
strukture za oba izotopa od jednom. Odavde se dobija da je zastupljenost ovog izo-
topa (Li/H)smc = 6.24 x 107!, Ova vrednost poklapa se sa vrednostima merenim
u gasu u Mle¢nom putu. Na primer, za srednju vrednost odnosa izotopa litijuma u
meduzvezdanoj materiji Mle¢nog puta moze se uzeti (°Li/"Li),;yy = 0.13+0.04 (Ka-
wanomoto et. al 2009). Kako se °Li proizvodi samo u interakcijama kosmickih zraka
sa meduzvezdanom materijom ocekivalo bi se da je odnos izotopa litijuma u Malom
Magelanovom oblaku nizi nego u Mle¢nom putu, s obzirom na to da je metali¢nost u
ovoj galaksiji niza nego u nasoj. Pored toga, oc¢ekivani fluks kosmickih zraka u Ma-
lom Magelanovom oblaku bi trebalo da je nizi nego u nasoj galaksiji. Posmatranja

Malog Magelanovog oblaka u gama oblasti zaista daju da je fluks kosmickih zraka

npr. odnost zastupljenosti K/Fe nije direktno ni izmeren u SMC (Hawk et al. 2012).
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u ovoj galaksiji oko 15% vrednosti u Mle¢nom putu (Abdo et al. 2010). Izmereni
odnos izotopa takode moze da se iskoristi za odredivanje koliki deo zastupljenosti
"Li moZe biti dobijen u interakcijama kosmickih zraka. Hok sa saradnicima (Hawk
et al. 2012) dobija da je to 19%. Samim tim, tek preostale 4/5 detektovane zastu-
plijenosti "Li mozemo da uporedimo sa o¢ekivanim primordijalnim vrednostima, a u
tom slucaju detektovani litijum ponovo pada ispod teorijske vrednosti iz BBN.

Proizvodnja litijuma nakon BBN je u svakom sluc¢aju prisutna u nekoj meri i
potrebno je da se oduzme od izmerenih vrednosti kako bismo mogli da procenimo
koliki deo izmerenog litijuma je zapravo primordijalnog porekla. Na primer, kosmicki
zraci ubrzani u ostacima supernovih tj. glakticki kosmicki zraci (GCR) moraju
proizvesti odredenu koli¢inu litijuma (Fields & Prodanovié¢, 2005), ali tu su takode i
drugi procesi koji proizvode kosmicke zrake kao sto je akrecija gasa na strukture na
najveéim skalama (Fields & Prodanovié, 2005) ili plimski udarni talasi koji nastaju
prilikom bliskih prolaza dve galaksije npr. Mle¢nog puta i Malog Magelanovog
oblaka (Prodanovi¢ et al. 2013).

Dodatni razlog zasto je Mali Magelanov oblak zanimljiv je i ¢injenica da je on
detektovan i u gama oblasti teleskopom Fermi. Mereni spektar Malog Magelanovog
oblaka najbolje se fituje stepenim zakonom sa nagibom a = 2.23. Fluks gama
zracenja Malog Magelanovog oblaka za opseg energija > 100 MeV je F, sne = (3.7+
0.7) x 1078 fotonacm™2s™! (Abdo et al. 2010). Ovaj fluks iskoristi¢emo za procenu
moguce proizvodnje litijuma u interakcijama GCR u Malom Magelanovom oblaku.
Veza izmedu gama zracenja i litijuma koju koristimo (Fields & Prodanovié¢ 2005,
Prodanovié¢ & Fields 2005a) data je u jednacini (6.1). S druge strane modeli za
evoluciju gama zracenja dobijenog od strane GCR koje ¢emo korititi razvijeni su
u radovima Pavlidu i Filds (Pavlidou & Fields 2001; 2002) i Filds sa saradnicima
(Fields et al. 2010).

6.2.1 Zavisnost proizvodnje litijuma od oblika spektra

kosmickog zracenja

Kao prvo, potrebno je naci srednje efikasne preseke za sve interakcije GCR sa

meduzvezdanom materijom u kojima litijum moze da nastane. Usrednjavanje efi-
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kasnih preseka vrsi se preko spektra kosmickih zraka. Kao sto smo veé¢ spomenuli,
spektar koji ukljucuje gubitke tokom prostiranja visi je na malim energijama (koje
su u slucaju proizvodnje litijuma bitne) od obi¢nog spektra koji aproksimiramo
stepenim zakonom po energiji. Da bismo pokazali koliko se koli¢ina proizvedenog
litijuma menja u zavisnosti od spektra kosmickog zracenja u slucaju Malog Mage-
lanovog oblaka, koristicemo dva tipa spektra. Prvi, prostiji spektar, bi¢e stepenog
tipa po ukupnoj energiji sa spektralnim indeksom koji odgovara posmatranom za
Mali Magelanov oblak tj. ¢(E) ~ E~%23. Drugi spektar ukljucuje gubitke tokom
prostiranja kosmickog zracenja, i njega ¢emo modelovati po modelu ,zatvorenog re-
zervoara” , s obzirom na to da je posmatran nagib spektra veoma blizak nagibu koji
bi trebalo da ima spektar na izvoru u slucaju da se cestice ubrzavaju na jakim udar-
nim talasima. Zbog toga, kada uklju¢ujemo gubitke tokom prostiranja uzmamo da
je spektar kosmickih zraka na izvoru stepeni zakon po impulsima tj. ¢(p) ~ p=223
i zatim se on na niskim energijama menja zbog interakcija u toku prostiranja. Na
slici 34 prikazana su oba spektra i vidi se da je spektar koji ukljucuje gubitke tokom
prostiranja (puna linija) visi na niskim energijama od spektra koji ove gubitke ne
ukljucuje (isprekidana linija), zbog toga sto u toku prostiranja kosmicki zraci gube
energiju, pa raste broj cestica na nizim energijama. S druge strane, kako u mo-
delu ,,zatvorenog rezervoara”’nema bezanja visokoenergijskih Cestica iz sistema, na
visokim energijama ova dva spektra su jednaka. U tabeli 7 dati su odnosi srednjih

efikasnih preseka g% /0.0 usrednjeni po oba spektra kosmickog zracenja. Takode,

6

dati su i odnosi efikasnih preseka za proizvodnju dva izotopa litijuma o7 /08

za
ista dva slucaja. Svi spektri usrednjavaju se od grani¢ne energije Ey, = 3MeV po
nukleonu, koja predstavlja minimalnu energiju po nukleonu za sve reakcije koje se u
ovom odeljku uzimaju u obzir - proizvodnja piona, proizvodnja litijuma u reakcijama
fuzije i u reakcijama spalacije tezih jezgara’.

U slucaju spektara bez gubitaka tokom prostiranja, svi spektri, bez obzira o
kojim jezgrima je re¢, su isti i jedino se razlikuju po visini. Pri usrednjavanju

efikasnih preseka za interakcije jedinu ulogu ima oblik spektra kosmickih zraka, dok

"Grani¢na energija u slu¢aju proizvodnje piona je 280 MeV po nukleonu (Norbury 2009), kod
procesa fuzije je 8.75 MeV po nukleonu (Mercer et al. 2001) i najmanja od 3MeV po nukleonu je
kod reakcija spalacije (Read & Viola 1984) tacnije u reakciji o +N — Li+ ...
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Slika 31: Dve vrste spektra koje koristimo. Punom linijom prikazan je spektar
koji ukljucuje gubitke tokom prostiranja, koji je prestavljen stepenim zakonom po
impulsu (¢(p) ~ p~22?3) na koji su zatim dodati gubiti tokom prostiranja po modelu
yzatvorenog rezervoara”. Isprekidana linija predstavlja spektar koji ne ukljucuje
gubitke, i predstavljen je stepenim zakonom po ukupnoj energiji (¢(7) ~ (T +
m,)~%?%) i koji je na nizim energijama ispod spektra sa uklju¢enim gubicima.

Tabela 7: Odnos efikasnih preseka za proizvodnju litijuma i proizvodnju neutralnih
piona, kao i odnos efikasnih preseka za proizvodnju °Li i "Li. Integracija je vriena
od 3 MeV po nukleonu do beskonac¢nosti.

Spektar %o o

o_0 0.0 o

E2% 006 0.08 1.29
p 2P 4gubici 0.72 1.28 1.78

7
[ g,

normalizacija ne menja konacan srednji efikasni presek. S druge strane, prilikom
prostiranja, laksa i teza jezgra ponasSacCe se razlicito, pa ¢e i konacni spektri sa
ukljuéenim gubicima tokom prostiranja biti razli¢itog oblika (na niskim energijama).
Zbog toga ¢e npr. u slucaju spalacije biti aé’g + ag Y ogde je ag§ srednji efikasni
presek za reakciju spalacije sa protonom iz kosmickog zracenja, a C iz meduzvezdane
materije, a ag 2 srednji efikasni presek za spalaciju gde je C u kosmickim zracima i
proton u meduzvezdanoj materiji. Ipak, ovaj efekat je mnogo ocigledniji u modelima

koji dopustaju curenje Cestica iz galaksije, dok kod modela ,zatvorenog rezervoara”,
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koji mi koristimo, to nije slucaj.

6.2.2 Povezivanje detektovanog litijuma i gama zracenja

[zmerene vrednosti litijuma u Malom Magelanovom oblaku povezane su sa ku-
mulativnim fluksom kosmickih zraka u ovoj galaksiji, tj. rezultat su aktivnosti
kosmickih zraka od trenutka nastanka ove galaksije do danas. S druge strane,
izmeren fluks gama zraCenja u ovoj galaksiji oslikava trenutan fluks kosmickog
zracenja, koji ne mora biti konstantan kroz istoriju ove galaksije. Da bismo iskoristili
jednacinu (6.1), potrebno je da dobijemo kumulativni intenzitet gama zracenja svih
nerazlucenih galaksija tipa SMC koje doprinose IGRB. Ovaj kumulativni intenzitet
je rezultat ukupne aktivnosti kosmickog zracenja kroz istoriju ovih galaksija i moze
se koristiti kao indikator proizvedenog litijuma u galaksijama tog tipa. To ¢emo
uraditi koriste¢i modele evolucije fluksa GCR u normalnim galaksijama, koji ¢emo
normirati na izmeren gama fluks Malog Magelanovog oblaka danas.

Pavlidu i Filds su 2002. godine (Pavlidou & Fields 2002) razvili modele koji
daju ocekivani diferencijalni intenzitet gama zracenja danas, a koji proizvodi neka
populacija galaksija (u kojima se odvija radanje zvezda) kroz celu istoriju svemira.
U njihovom radu, modeli su razvijeni za tipi¢ne normalne galaksije, za Cijeg pred-
stavnika su uzeli Mle¢ni put koji sluzi za normiranje modela. Po njihovim modelima,

diferencijalni intenzitet gama zracenja galaksija slicnih Malom Magelanovom oblaku

dr,

dr, 1 -2 1 1] 3.8,
T SMO [fotonaGeV cm s sr ]Je.

8Da se primetiti sli¢cnost jednacine (6.8) koja opisuje gama zracenje koje potice of GCR. interak-
cija tokom cele istorije svemira, sa nasom glavnom jednacinom (4.17) koja opisuje gama zracenje
koje potice od SFCR interakcija tokom cele istorije svemira. To je upravo zbog toga $to su nasi
modeli za o¢ekivanu gama emisiju SFCR nastali po ugledu na modele iz Pavlidu i Filds (Pavlidou
& Fields 2002) koji opisuju gama emisiju GCR, s tom razlikom $to umesto evolucije GCR izvora
koja opisuje i evoluciju broja ostataka supernovih koje ubrzavaju GCR, u jednacini (4.17) koristi se
evolucija kosmicke stope akrecije ps¢(z). Naravno, razlika je i u objektu koji sluzi za normalizaciju,
jer su kod SFCR tipi¢ni objekti na kojima nastaju udarni talasi jata galaksija.
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(6.8)

i Q,, = 0.308 kosmologki parametri dobijeni na osnovu najnovijih merenja teleskopa
Planck (Ade et al. 2016). Udeo gasa u masi galaksije je 119 = Mgas smic/Miot.smc =
0.11 i dobija se iz Mo smc ~ 4 X 10° M (dobijena iz kinematike galaksije, pa
ukljucuje i tamnu materiju; Harris & Zaritsky 2006) i Mgas smc = 4.5x10% M, (Abdo
et al. 2010d). Evolucija fluksa kosmickih zraka s vremenom zavisi od evolucije stope
formiranja zvezda u datoj galaksiji (Star Formation Rate - SFR) 1(2) [Mg yr™']. Za
trenutnu stopu formiranja zvezda u Malom Magelanovom oblaku uzimamo sy =
0.3 Mo yr~! (Rezaeikh et al. 2014). Oblik spektra pionskog gama zracenja I'(E)
uzimamo da je ponovo dat semi-analitickom formulom (Pfrommer & Enflin 2003),
koju smo koristili i u prethodnim poglavljima.

Evolucija srednjeg fluksa GCR za sve galaksije rezultat je evolucije kosmicke
stope formiranja zvezda (Cosmic Star Formation Rate, u daljem tekstu CSFR)
pi(2) [Moyr~'Mpc™®] (Cole et al. (2001); Kistler et al. 2009; Ishida et al. 2011;
Vincoletto et al. 2012). U skorije vreme krive za CSFR dobijene su i na osnovu
simulacija formiranja i evolucije galaksija i velikih struktura. Konkretno, simulacija
Tllustris (Vogelsberger et al. 2014), izmedu ostalog, ima za rezultat i kosmicku stopu
formiranja zvezda. Njihova ukupna modelovana CSFR, koja obuhvata galaksije svih
veli¢ina, dobro se slaze sa posmatranjima. Takode, pored krive za ukupnu CSFR u
istom ¢lanku date su krive za galaksije razli¢itih masa u oblasti od 107 — 10! M), §to
¢ini ovu simulaciju posebno pogodnom za nase potrebe (slika 32). U slucaju Malog
Magelanovog oblaka koji ima ukupnu masu zvezda oko M, gyc = 4 x 10° Mg, (Re-
zaeikh et al. 2014) usvoji¢emo krivu za CSFR koja odgovara objektima sa masom

zvezda od 108 M. Na ovaj na¢in moéi éemo da opiSemo evoluciju stope formira-
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nja zvezda samo u galaksijama slicnim Malom Magelanovom oblaku. Male galaksije
imaju mnogo znacajniji doprinos ukupnoj CSFR na velikim crvenim pomacima, s
obzirom da se one formiraju pre masivnijih galaksija. Iz simulacije Illustris vidimo
da je ovakve galaksije potrebno razmatrati ve¢ od z, = 10. S druge strane, vece
galaksije kao $to je Mle¢ni put, pocinju da doprinose ukupnoj CSFR tek od oko

z, = 5 1 dominiraju proizvodnjom zvezda na manjim crvenim pomacima.
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Slika 32: Kosmicka stopa formiranja zvezda (CSFR) uporedena sa posmatranjima
(Behroozi et al. 2013; Ellis et al. 2013; Oesch et al. 2013). Crna puna linija
prikazuje ukupnu CSFR, a obojene linije prikazuju doprinose galaksija u razli¢itim
opsezima zvezdanih masa. Crvene linije prikazuju galaksije malih masa (M, =
107758 M), zelene srednjih (M, = 10%%59M), a najmasivniji sistemi obelezeni
su plavim linijjama (M, = 101%1951107) U okviru jedne boje najsvetlije linije
prikazuju najmanje objekte, a kako se ide ka tamnijim linijama predstavljeni su
sve masivniji sistemi. Na velikim crvenim pomacima dominantni su manji sistemi -
crvene krive, dok su na manjim crvenim pomacima dominantni najmasivniji sistemi
- plave linije (Izvor: Vogelsberger et al. 2014).

Na kraju, konstanta normiranja C' dobija se iz izmerenog gama fluksa za galaksiju
na koju normiramo. Mi normiramo na Mali Magelanov oblak, pa je u nasem slucaju

konstanta normiranja C' = (4rd*F, suc(> 100MeV)) /([ ['(E)dE). Kako u

>100MeV
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jednacini (6.8) ima vise parametra koji zavise od objekta za normiranje, svi su oni

radi preglednosti jos jednom navedeni u tabeli 8.

Tabela 8: Potrebni podaci za normiranje na Mali Magelanov oblak.

Velicina Vrednost Objasnjenje Referenca
Zx 10 CI"Y(?I.ll pomak Vogelsberger et al. (2014)
virijalizacije

Mot sMC 4 x 10° My, ukupna masa  Harris & Zaritsky (2006)

Migas sMmc 4.5 x 108 M, masa gasa Abdo et al. (2010)
dsnmc 61kpc udaljenost Hilditch et al. (2005)
(USVTe 0.3 Mg yr—1 Stopasz(;l;rél;ranja Rezaei et al. (2014)
F, smc (3.74+0.7) x 1078  izmereni gama Abdo et al. (2010)

(> 100MeV)  fotonacm 25~ fluks

Koristeéi jednac¢inu (6.8) dobijamo krive koje nam opisuju ukupan intenzitet
gama zracenja koji galaksije tipa Malog Magelanovog oblaka mogu da naprave to-
kom cele svoje evolucije od nastanka do danas. Na slici 33 prikazana je rezultujuca
kriva dobijena na osnovu krive CSFR iz simulacije Illustris, koja odgovara galak-
sijama velicine Malog Magelanovog oblaka. Na slici su radi poredenja prikazane i
nove IGRB tacke dobijene teleskopom Fermi (Ackermann et al. 2015). Dobijena
kriva moze se uporediti sa posmatranom gama pozadinom da bi se procenilo koliki
doprinos nerazlucene male galaksije tipa Malog Magelanovog oblaka mogu da daju
pozadinskom gama zracenju, zbog interakcija Cestica ubrzanih u ostacima superno-
vih. Na osnovu krive prikazane na slici 33, vidi se da je taj doprinos vrlo mali i nakon
integraljenja u oblasti 0.1 — 820 GeV u kojem imamo posmatranja teleskopom Fermi
dobija se da male galaksije mogu da objasne samo < 0.15% posmatranog pozadin-
skog gama zracenja. Takode, na slici 33 radi poredenja prikazan je i diferencijalni
gama intenzitet koji odgovara normalnim galaksijama, gde je za tipicnog predstav-
nika ovakvih galaksija uzet Mlecni put. Detaljnije o parametrima koris¢enim za
dobijanje ove krive u poglavlju 6.3.

Integraljenjem krive za diferencijalni gama intenzitet dobijen iz jednacine (6.8) u
celom energetskom opsegu, dobijamo I, syc(> 0) = 3.08 x 10~ 3fotonacm2s!sr,

koji opisuje kumulativnu aktivnost objekata tipa Malog Magelanovog oblaka od
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Slika 33: Na slici je punom linijom prikazan model doprinosa malih galaksija
velicine Malog Magelanovog oblaka najnovijim merenjima (oznacenih tackama) di-
fuzne gama pozadine izmerene od strane teleskopa Fermi (Ackermann et al. 2015).
S druge strane, prikazana je i kriva (dobijena na isti na¢in) doprinosa tipi¢nih nor-
malnih galaksija, za ¢ijeg predstavnika je uzet Mleéni put - isprekidana linija (Izvor:
Ciprijanovi¢ 2016).

njihovog nastanka do danas. Ovo sada mozemo iskoristiti u jednac¢ini (6.1).

Za procenu zastupljenosti litijuma u Malom Magelanovom oblaku na osnovu
jednacine (6.1) potrebno je proceniti i odnos Fj, ave(t)/Fpsmc(x,t) (jednacina (6.6))
koji u nasem konkretnom sluc¢aju poredi kumulativni protok kosmickih zraka u
prosecnoj maloj galaksiji i protok u samom Malom Magelanovom oblaku. Kako smo

uz pomo¢ krive za CSFR iz simulacije [llustris dobili dég{ koji opisuje samo male ga-

laksije (a ne sve tipove galaksija) i kako pretpostavljamo da je Mali Magelanov oblak
tipican predstavnik ove grupe galaksija, odnos ¢e nam biti F}, ave(t)/Fpsmc(x, t) ~ 1.
Da smo koristili ukupnu CSFR koja opisuje doprinos svih galaksija, onda Mali Ma-
gelanov oblak ne bi bio tipican predstavnik ovih galaksija, pa ni odnos protoka
kosmickih zraka ne bismo mogli da aproksimiramo jedinicom.

Konaé¢no, koristeé¢i sve gore navedeno na osnovu jednacine (6.1) mozemo da
dobijemo koliko litijuma mogu GCR da naprave u Malom Magelanovom oblaku
(za sada samo kroz procese fuzije). Koristeéi realnije spektre, koji ukljucuju gu-

bitke tokom prostiranja, kosmickog zracenja dobijamo da mogu da naprave GCR
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(°Li/H)spmc = 1.19 x 107, sto predstavlja 0.14% izmerene zastupljenosti ovog izo-
topa u Malom Magelanovom oblaku. Ovaj izotop litijuma za nas je najbitniji, posto
se on skoro u potpunosti proizvodi u interakcijama kosmickih zraka. Ipak, radi po-
redenja, u tabeli 9 date su proizvedene zastupljenosti oba izotopa litijuma, za oba

tipa spektra, sa i bez gubitaka tokom prostiranja.

Tabela 9: Dobijene zastupljenosti oba izotopa litijuma, koje GCR u Malom Mage-
lanovom oblaku mogu da proizvedu samo u procesima fuzije. Takode, prikazano je i
koliki procenat od posmatranih zastupljenosti predstavlja ovako proizveden litijum.

(“Li/H)sme  ("Li/H)smc
E223 758 x 107 9.76 x 1071
(Li/Ligps )svc [%)] 0.012% 0.002%
p~ 2% 4 gubici | 8.69 x 1071* 1.54 x 106—13
(Li/Ligps )smc [%)] 0.139% 0.032%

Vidimo da GCR ne mogu da naprave veliki deo izmerenog °Li u ovoj galaksiji.
Medutim o — « reakcije nisu jedini proces putem kojeg kosmicki zraci mogu da
proizvedu litijum. Za ukljucivanje procesa spalacije potrebne su nam zastupljenosti
C,N,0 u Malom Magelanovom oblaku. Ovde ¢emo koristiti vrednosti {yc, ynx, Yo} =
{7.92 x 1076,2.28 x 1075,8.49 x 107°} (Rolleston et al. 2003), koje vaze za zvezde
glavnog niza i HII regione. Po ugledu na Prodanovié¢ i Filds (Prodanovi¢ & Fields
2006) pretpostavicemo da se zastupljenost ovih elemenata nije menjala sa vremenom
i da je sve vreme bila jednaka polovini izmerenih vrednosti danas, koje smo gore
naveli. U slucaju ovakvih zastupljenosti tezih elemenata, odnos proizvedenog SLi
u procesima fuzije i spalacije tezih jezgara (u slucaju spektra kosmickog zracenja
koji ukljuéuje gubitke tokom prostiranja) je YeP*' = 0.16Y2*. Radi poredenja,
u tabeli 10 prikazan je isti odnos za oba izotopa litijuma, kao i za oba spektra
kosmickog zracenja.

Na kraju, nakon uklju¢ivanja procesa spalacije dolazimo do ukupne kolic¢ine liti-
juma koji je mogao biti proizveden u Malom Magelanovom oblaku od strane GCR

je (u sluéaju spektara koji ukljuéuju gubitke):
(*Li/H)te = 1.0 x 10713 (6.9)
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Tabela 10: Odnosi mogucih proizvedenih zastupljenosti litijuma u procesima fuzije
i spalacije u Malom Magelanovom oblaku, izracunati za oba tipa spektara, sa i
bez ukljucenih gubitaka u toku prostiranja. Zastupljenosti C,N,O uzeti su iz rada
Rolstona sa saradnicima (Rolleston et al. 2003).

Y;paH/YGaa YYSpall/Y’?aa
E2% 0.84 1.02
p~ 223 + gubici 0.16 0.14

Sto predstavlja 0.16% posmatrane vrednosti ovog izotopa. Kao $to vidimo, u slu¢aju
ove galaksije i realnih spektara sa ukljucenim gubicima, spalacija ne igra veliku
ulogu, tako da proizvedena kolicina litijum i dalje ostaje na vrlo niskom nivou.
Rezultati vezani za proizvodnju °Li u Malom Magelanovom oblaku predstavljeni su
u radu Ciprijanovié iz 2016. godine (Ciprijanovié 2016). Poredenja radi, u tabeli 11
date su ukupne vrednosti moguée proizvodnje oba izotopa litijuma, za slucaj dva

spektra kosmickih zraka koje koristimo.

Tabela 11: Dobijene ukupne zastupljenosti (fuzija + spalacija) oba izotopa litijuma,
koje GCR u Malom Magelanovom oblaku mogu da proizvedu. Takode prikazano je i
koliki procenat od posmatranih zastupljenosti predstavlja ovako proizveden litijum.

(“Li/H)sme  ("Li/H)smc
E22 1.39 x 107 1.97 x 10~
(Li/Ligps )smc [%)] 0.022% 0.004%
p~ 22 £ gubici | 1.00 x 107 1.75 x 106—13
(Li/Lighs)smc [%)] 0.161% 0.036%

6.2.3 Procena gama fluksa na osnovu detektovanog litijuma

Problem litijuma u SMC moguce je posmatrati i sa druge strane. Pretpostavimo
da je sva koli¢ina litijuma izmerena u Malom Magelanovom oblaku proizveden od
strane GCR. Ako uklju¢imo procese spalacije i njih oduzmemo od ukupne izmerene
kolicine litijuma ostatak predstavlja litijum proizveden samo kroz procese fuzije.
Udeo litijuma koji dobijamo zatim mozemo povezati sa gama zracenjem, na osnovu

jednacine (6.1), i proceniti koliki bi onda trebalo da bude integralni gama fluks malih
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galaksija slicnih Malom Magelanovom oblaku danas, kao i koliki bi bio doprinos
ovakvih galaksija pozadinskom gama zracenju. Na osnovu jednacine (6.1), nakon
ubacivanja detektovane zastupljenosti °Li (ali samo deo proizveden u procesima
fuzije), dobijamo da je gama intenzitet I, (> 0) = 1.91 x 10~° fotonacm™2s'sr~! u
celom energetskom opsegu. Ako pretpostavimo da gama zracenje ima oblik spektra
I'(E) koji smo i do sada koristili (Pfrommer & Enflin 2003), prateéi rad Filds i
Prodanovié iz 2005. godine (Fields & Prodanovié¢ 2005), moguce je preéi na gama

intenzitet u energetskom opsegu u kom je Mali Magelanov oblak i posmatran (0.1 —

500 MeV):

f];f dE'T(E'(1+ 2))

%IGRB( 0) %IGRB( )fo dE’F(E’(l —|—Z))

(6.10)

gde prelazak na ceo opseg zavisi samo od oblika spektra I'(E). Odavde mozemo da
nademo koliki bi morao da bude danasnji gama fluks Malog Magelanovog oblaka.
Ako bi se ovim fluksom normirao nas model gama zracenja malih galaksija, nakon
integracije u energetskom opsegu u kom je Mali Magelanov oblak posmatran, do-
bila bi se ista vrednost gama intenziteta. Dobijamo da bi fluks Malog Magelanovog
oblaka trebalo da bude F, syc = 4.56 x 107° fotonacm™?s™! §to je za 3 reda velicine
veci fluks od izmerenog. Ovako normirana kriva doprinosa malih galaksija pozadin-
skom gama zracenju prelazi samu posmatranu IGRB, pa bi u oblasti 0.1 — 820 GeV
u kojoj imamo posmatranja IGRB, integralni gama intenzitet bio 1.8 puta veci od

posmatranog.

6.2.4 Test i diskusija

Kako smo dobili da GCR ne mogu mnogo da doprinesu proizvodnji litijuma
u Malom Magelanovom oblaku, kao ekstremni test primer mozemo da pretposta-
vimo da male galaksije slicne Malom Magelanovom oblaku proizvode celu posma-
tranu gama pozadinu izmerenu od strane teleskopa Fermi. Ukupan intenzitet koji
se dobija integraljenjem diferencijalnog intenziteta u oblasti u kojoj je posmatrano
je I, 1grp(0.1 — 820GeV) = 8.09 x 10~ %fotonacm?s~'sr~!. ITako uzimamo da in-

tegralno male galaksije proizvode jednaku kolicinu zracenja kao i cela gama po-
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zadina, oblici ovih spektara nece biti isti. Zato u ovom slucaju nije opravdano
integraljenje spektra IGRB u celom opsegu energija. Za prelazak na ceo ener-
getski opseg ponovo ¢emo pretpostaviti da je oblik spektra malih galaksija dat
semi-analitickom formulom (Pfrommer & Enflin 2003), koju smo koristili i do
sad, a zatim, prateé¢i rad Filds i Prodanovi¢ iz 2005. godine (Fields & Proda-
novi¢ 2005) i jednac¢inu (6.10) dobijamo intenzitet u celom energetskom opsegu od
L 1grp(> 0) = 1.06 x 10~*fotonacm?s'sr™!. Ovaj intenzitet moze se upotrebiti
u jednacini (6.1) da se dobije odgovarajuca kolicina °Li. Nakon uklju¢ivanja i pro-
cesa spalacije tezih jezgara, dobijamo da u slucaju realnijih spektara koji uklju¢uju
gubitke tokom prostiranja u Malom Magelanovom oblaku moze biti proizvedeno
najvise (°Li/H)igrp = 3.46 x 107" i ("Li/H)igrs = 6.04 x 107!, Vidimo da cak
i prilikom ove ekstremne pretpostavke Mali Magelanov oblak uspeva da proizvede
vrlo malo litijuma putem GCR, tj. dobijena vrednost predstavlja =~ 55% posma-
trane zastupljenosti u slucéaju °Li koji se proizvodi samo u interakcijama kosmickih
zraka, dok je u sluc¢aju “Li dobijena vrednost ~ 12% posmatrane zastupljenosti.

U okviru ovog ekstremnog slucaja, koristeéi °Li ¢ija koli¢ina bolje korelira sa
kosmickim zracenjem, mozemo da procenimo koliki bi gama fluks trebalo da do-
lazi iz Malog Magelanovog oblaka danas (pod pretpostavkom da je gama fluks
ove galaksije konstantan tokom vremena). Koristeéi spektar koji ukljucuje gu-
bitke tokom prostiranja dobijamo da bi integralni gama fluks Malog Magelanovog
oblaka danas (u istom opsegu kao i mereni) trebalo da bude F, sye(> 100 MeV) =
2.53 x 10~ ?fotona cm~2s~!. Ova vrednost je skoro za 3 reda veli¢ine veé¢a od izmerene
vrednosti. Jedan od moguéih razloga mogao bi biti izbor krive iz simulacije Illustris
za evoluciju CSFR za male galaksije. Ipak, ukupna kriva za CSFR (koja opisuje
objekte svih masa) se dobro poklapa sa merenjima, osim na najmanjim crvenim po-
macima (zbog nedovoljno efikasnog suzbijanja proizvodnje zvezda od strane aktivnih
galaktickih jezgara u ovoj simulaciji; Vogelsberger et al. 2014). Kako je na manjim
crvenim pomacima dominantna proizvodnja zvezda u masivnijim galaksijama, ovo
odstupanje ukupne krive CSFR od posmatranja, nema znacajan uticaj na krivu za
CSFR malih galaksija, koju mi koristimo u slucaju Malog Magelanovog oblaka. S

druge strane, problem se moze javiti i ako Mali Magelanov oblak nije tipi¢cna mala
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galaksija koja odgovara izabranoj krivi iz simulacije [llustris koju koristimo.

Koji god proces proizvodnje litijuma nakon Velikog praska postoji, bio on ga-
lakticke ili vangalakticke prirode, on se mora oduzeti od posmatranih zastupljeno-
sti kako bismo dobili stvarni udeo primordijalnog litijuma u objektima niske me-
talicnosti u kojima se litijum meri. Mali Magelanov oblak je zanimljiv upravo zbog
toga sto su kod njega izmerene vrednosti veoma bliske ocekivanim teorijskim pri-
mordijalnim vrednostima. Medutim, ovo s druge strane veoma ograni¢ava mogucu
proizvodnju litijuma nakon Velikog praska.

Odnos merenih zastupljenosti dva izotopa litijuma poklapa se sa vrednostima u
Mlecnom putu (Kawanomoto et. al 2009). Kako je Mali Magelanov oblak galaksija
sa manjom metalicnosti i nizim fluksom kosmickog zracenja, ako su GCR domi-
nantna populacija kosmickih zraka u ovoj galaksiji, oc¢ekivano bi bilo da je odnos
°Li/Li u ovoj galaksiji nizi nego u slu¢aju Mle¢nog puta. Posmatrane zastupljenosti
6Li kao i izmerena veéa vrednost °Li/“Li bi mogli da se objasne dodatnim stvaranjem
kosmickog zracenja koje ima drugaciju istoriju od GCR i koja ima nezanemarljivi
doprinos. Ovi kosmicki zraci bi mogli da proizvedu dodatni litijum u toku istorije
ove galaksije, a da danas vise nemaju veliki uticaj i ne prave dodatno gama zracenje.

Na primer, kosmicki zraci se mogu ubrzavati i prilikom akrecije gasa i formiranja
velikih struktura (Miniati et al. 2000; Furlanetto & Loeb, 2004; Fields & Prodanovic,
2005, Dobardzi¢ & Prodanovié¢ 2014), oko pulsara (Ostriker & Gunn, 1969; Abdo et
al. 2010d), u pulsarskim maglinama (Bednarek, 2007), dvojnim sistemima (Romero
et al. 2005; Dubus 2013), prilikom bliskih prolaza Malog Magelanovog oblaka pored
Mlecnog puta (Prodanovié et al. 2013). Posebno je zanimljiva poslednja moguénost,
oblaku nego u Mle¢nom putu. U radu Prodanovié¢ sa saradnicima iz 2013. godine
(Prodanovi¢ et al. 2013) pokazano je da bi ovaj proces mogao da napravi znacajne
kolicine litijuma ve¢ nakon samo dva bliska prolaza. Mali Magelanov oblak je ta-
kode mozda imao periode veoma pojacanog radanja zvezda, tako da je kriva CSFR
koju koristimo mozda neadekvatna u slucaju ove galaksije. Na primer, ovo moze ta-
kode biti posledica plimskih interakcija Mlecnog puta i Malog Magelanovog oblaka

prilikom bliskih prolaza, koje zatim pokrec¢u epizode pojacanog formiranja zvezda.
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Kako god bilo, ako zelimo da objasnimo posmatrane zastupljenosti litijuma u Ma-
lom Magelanovom oblaku, kao i njegov posmatrani gama fluks, i da razumemo kako
se fluks kosmickih zraka menjao s vremenom u ovoj galaksiji, potrebno je uvesti
barem kratkotrajno prisustvo drugih nestandardnih nacina proizvodnje kosmickog

zracenja, ili pretpostaviti zanimljiviju istoriju Malog Magelanovog oblaka.

6.3 Mlecni put

Kao $to smo u prethodnim poglavljima videli GCR ne mogu da proizvedu veliku
kolicinu litijuma u Malom Magelanovom oblaku, a da to bude konzistentno sa po-
smatranim gama fluksom ove galaksije. Zbog toga ¢emo sada radi poredenja na isti
nacin proceniti koliko bi, na isti nacin stvoreni, kosmicki zraci mogli da proizvedu liti-
juma u Mle¢nom putu, s obzirom da je ova galaksija vec¢a i ima vec¢u stopu formiranja
zvezda. Parametri potrebni za procenu koli¢ine litijuma u MW dati su u tabeli 12.
Iz nje se vidi da je udeo gasa u masi Mlecnog puta poyw = 0.12. Luminoznost
Mleénog puta na koju normiramo model je Ly (> 100MeV) = 2.86 x 10*? fotona s™*
(Pavlidou & Fields 2002). U sluéaju MW pretpostavicemo da je nasa Galaksija
tipicna galaksija, a kako vecée galaksije slicne MW na manjim crvenim pomacima
daju najveéi doprinos CSFR u slucaju MW koristicemo ukupnu krivu za CSFR iz
simulacije [llustris, 1 takode pretpostaviti da je F}, avg(t)/Fpmw (2, ) =~ 1.

Rezultujuéi diferencijalni gama intenzitet nakon normiranja na Mlec¢ni put ta-
kode je prikazan na slici 33, na kojoj se nalazi ista kriva normirana na SMC. Vidimo
da vece galaksije u koje spada i Mlecni put, mogu mnogo vise da doprinesu poza-
dinskom gama zracenju. Konkretno, u oblasti u kojoj je posmatrao teleskop Fermi
(0.1 —820 GeV), na osnovu nasih rezultata, normalne galaksije kao sto je MW mogu
da proizvedu 52% detektovane IGRB, sto je u skladu sa rezultatima Fildsa sa sa-
radnicima (Fields et al. 2010).

Kod Mlec¢nog puta ponovo ¢emo koristiti dva tipa spektra. Za spektar koji ne
ukljucuje gubitke tokom prostirnja uzimamo ¢(E) ~ E~%7. Ako Zelimo da ubacimo
gubitke tokom prostiranja Mle¢ni put za razliku od Malog Magelanovog oblaka,
moramo da modelujemo koris¢éenjem modela , propusnog rezervoara”tj. moramo da

dozvolimo da cestice najvisih energija mogu da pobegnu iz galaksije. Spektar na

96



Tabela 12: Potrebni podaci za normiranje na Mle¢ni put.

Velicina Vrednost Objasnjenje Referenca
Zs 5 crveni pomak virijalizacije Vogelsberger et al. (2014)
Mot mw 8 x 10 M, ukupna masa Pavlidou & Fields (2002)
Moas viw 1 x 1019 M, masa gasa Pavlidou & Fields (2002)
haw 1.9 M, yr~!  stopa formiranja zvezda ~ Chomiuk & Povich (2011)
Lyviw 2.86 x 102 luminoznost Pavlidou & Fields (2002)

(> 100MeV)  phots™*

izvoru uzeéemo da je isti kao i u sluéaju Malog Magelanovog oblaka tj. ¢(p) ~ p=2%23.

Zbog curenja Cestica sa visokim energijama ovaj spektar ¢e dalje od izvora dobiti

nagib a ~ 2.75.

§ spektar sa gubicima
10° - — - spektar bez gubitaka

f(T) [proizvoljnejedinice]

10" — T — T ————
10° 10" 10° 10" 10°
T[GeV]

Slika 34: Dve vrste spektra koje koristimo u slucaju Mleénog puta. Isprekidana linija
predstavlja spektar koji ne ukljucuje gubitke tokom prostiranja i koji je stepenog
tipa po ukupnoj energiji (¢(T') ~ (T +m,)~%"). Punom linijom prikazan je spektar
koji ukljuc¢uje gubitke. Ovaj spektar je stepenog tipa po impulsu (¢(p) ~ p~223),
sa dodatkom gubitaka tokom prostiranja implementiranih po modelu ,propusnog
rezervoara”. Zbog curenja visokoenergijskih ¢estica i ovaj spektar ¢e na visokim
energijama imati nagib blizak o = 2.75.

U slucaju ovako odabrana dva spektra kosmickih zraka dobijaju se i drugaciji

srednji efikasni preseci za proizvodnju litijuma i gama zraka u procesima fuzije. U
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tabeli 13 dati su odnosi srednjih efikasnih preseka za dva izotopa litijuma kao i

odnosi efikasnih preseka za proizvodnju litijuma i neutralnih piona.

Tabela 13: Odnos efikasnih preseka za proizvodnju litijuma i proizvodnju neutralnih
piona, kao i odnos efikasnih preseka za proizvodnju °Li i "Li. Integracija je vriena
od 3 MeV po nukleonu, pa do beskonacnosti.

(]
o g

Spektar ‘;—g L
E—27 0.17 022 1.3
p 22 fgubici 0.50 0.68 1.38

7
aq

Za ukljucivanje procesa spalacije potrebne su nam zastupljenosti C,N,O (An-
ders & Grevesse 1989) i one u slucaju Mlecnog puta iznose {yc,yn,v0} = {3.6 X
1074111 x 1074,8.5 x 107*}. Kao i kod Malog Magelanovog oblaka uzeéemo da
su ove zastupljenosti konstantene i da su jednake polovini ovde navedenih trenutnih
vrednosti. U slucaju Mleénog puta dobijamo da je proizvedeni litijum u proce-
sima spalacije jednak Y;pall = 2.75Y* (za spektre koji ne ukljucuju gubitke), tj.
yoP all — 1.22Y2 (za spektre sa gubicima tokom prostiranja po modelu j,propusnog
rezervoara”). Vidimo da je u slucaju Mle¢nog puta koji ima visu metali¢nost od
SMC spalacija efikasniji proces u odnosu na proces fuzije.

Nakon ubacivanja svih parametara za MW u jednacinu (6.1), a zatim i ubacivanja
procesa spalacije tezih jezgara, dobijamo koliko litijuma mogu da proizvedu GCR u
Mleénom putu. Ako prilikom uklju¢ivanja procesa spalacije koristimo spektar koji
ne ukljucuje gubitke tokom prostiranja kosmickog zracenja, dobijamo (°Li/H)iqrg =
6.25 x 107! dok je kod spektra sa uklju¢enim gubicima to (°Li/H)igrg = 1.12 X
107%°. Na osnovu ovih rezultata vidimo da bi galakticki kosmicki zraci u Mle¢ni
putu mogli da proizvedu oko 41 — 73% izmerene solarne zastupljenosti (°Li/H)q, =
1.53 x 1071% (Anders & Grevesse 1989). Procena litijuma u Mle¢nom putu data je
i u radu Prodanvi¢ i Filds (Prodanovi¢ & Fields 2006) i njihovi zakljuéi slazu se
sa vrednostima koje smo i mi dobili za nasu galaksiju. Oni su dobili da galakticki
kosmicki zraci (kroz reakcije fuzije i spalacije) u Mleénom putu mogu da objasne
59% solarne zastupljenosti °Li. Pomenuti autori takode dobijaju da bi u slucaju

da je ceo izmeren litijum u MW proizveden od strane GCR, odgovaraju¢e gama
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zracenje nerazlucenih galaksija slicnih MW premasilo posmatrano pozadinsko gama

zracenje.
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7 Zakljucak i buduéi rad

Ova disertacija kao i radovi koji su objavljeni u okviru nje imaju nekoliko glavnih
nauc¢nih rezultata koji daju doprinos izucavanju kosmickih zraka i njihovih interak-
cija, gama i neutrinskoj astronomiji, kao i astrofizici ¢estica. Proucavane su dve
mogucénosti nastanka kosmickog zracenja, ubrzanog u ostacima supernovih i ubrza-
nog u akrecionim udarnim talasima na velikim strukturama.

Razvijen je model koji opisuje gama emisiju kosmickog zracenja ubrzanog na
akrecionim udarnim talasima koji nastaju prilikom formiranja najvec¢ih struktura u
svemiru. Model je primenjen na jata galaksija i izvrSena je procena ukupnog gama
zracenja nerazlucenih jata galaksija. Znacaj ovog modela je u tome Sto omogucava
procenu doprinosa ovih objekata difuznom pozadinskom gama zracenju (koje nije
u potpunosti objasnjeno). Takode, model prikazan u ovoj disertaciji, po prvi put
sadrzi i evoluciju gama zraCenja sa vremenom, koja nastaje zbog evolucije samih
akrecionih udarnih talasa. Pokazano je da cestice ubrzane prilikom akrecije gasa
u jatima galaksija mogu da doprinesu pozadinskom gama zracenju izmerenom od
strane teleskopa Fermi. Veoma je bitno dobro razumeti poreklo gama pozadine
i razloziti izmereni fluks na sve komponente koje mogu da mu doprinesu. Ako
svi o¢ekivani izvori (nerazlu¢ene normalne galaksije, blazari, strukture na velikim
skalama, itd.) u zbiru ne bi mogli da objasne posmatranja u potpunosti, ostatak
zracenja mogao bi da vodi poreklo i od tamne materije, i na taj nacin proucavanjem
pozadinskog gama zracenja moglo bi vise da se sazna i o Cesticama koje ¢ine tamnu
materiju, kao i procesima u kojima one ucestvuju.

Model je povezan i sa visokoenergijskim neutrinima detektovanim pomocu de-
tektora IceCube. Svi kosmicki zraci u interakcijama sa meduzvezdanom materijom
proizvode i gama zrake i neutrine. Ova osobina je iskoriS¢ena za povezivanje rezul-
tujuceg fluksa oba tipa cestica proizvedenih od strane kosmickog zracenja ubrzanog
na akrecionim udarnim talasima u jatima galaksija. Pokazano je da u slucaju jakih
akrecionih udarnih talasa, neutrini vise ogranicavaju rezultuju¢i gama fluks nera-
zlucenih jata galaksija, nego izmerena gama pozadina. S druge strane, ako su akre-

cioni udarni talasi slabiji, pozadinsko gama zracenje pruza snaznije ograni¢enje gama
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spektara na ovaj nacin nastalog kosmickog zracenja. Kao dalji rad u okviru ove teme
planira se testiranje Galaktickog u odnosu na vangalakticko poreklo detektovanih
neutrina. Modelovanjem fluksa neutrina iz razli¢itih Galaktickih i vangalaktickih
izvora moglo bi se pratiti koja kombinacina izvora daje konzistentnu sliku.

U disertaciji smo se bavili i proizvodnjom kosmickog zracenja u ostacima superno-
vih u samim galaksijama. Preciznije, bavili smo se povezivanjem proizvedenog gama
zracenja od strane ovakvog galaktickog kosmickog zracenja i proizvodnje litijuma,
koji takode nastaje prilikom interakcija kosmickog zracenja sa meduzvezdanom ma-
terijom. Ova veza je testirana na slucaju Malog Magelanovog oblaka, koji je detek-
tovan u gama oblasti, a u kome je takode izmerena i zastupljenost litijuma. Ocekuje
se da je nastanak kosmickog zracenja u ostacima supernovih (galakticko kosmicko
zracenje) dominantan proces stvaranja kosmickog zracenja u normalnim galaksijama
koje proizvode zvezde. Medutim, u slucaju Malog Magelanovo oblaka primetili smo
da na ovaj nacin nastalo kosmicko zracenje zapravo ne moze da objasni detekto-
vanu zastupljenost °Li, §to ostavlja dosta mesta za uvodenje dodatnih moguénosti
za proizvodnju kosmickog zracenja (ili uvodenje burnije istorije ove galaksije) kako
bi se u isto vreme mogla objasniti posmatranja litijuma i detektovan gama fluks
ove galaksije. Kao nastavak rada na ovoj temi mogla bi se razmatrati drugacija
evolucija kosmicke stope formiranja zvezda za ovaj tip galaksija, koja na primer
ukljucuje neke periode pojacanog formiranja zvezda. Takode, moguce je razmatrati
i interakcije ove galaksije sa Mle¢nim putem. One bi mogle da proizvedu dodatne
koli¢ine kosmickog zracenja koje ¢e biti prisutno kratko u odnosu na zivotni vek
same galaksije. Ovako proizvedeno kosmicko zracenje moglo bi da proizvede litijum
u toku istorije galaksije, a ne bi uticalo na trenutni fluks gama zraka koji dolazi iz
Malog Magelanovog oblaka. Takode, deo posmatranog litijuma moze imati poreklo
i iz vremena pre nastanka galaksije. Preostala primordijalna zastupljenost litijuma
u Malom Magelanovom oblaku, bila bi niza od ocekivane teorijske vrednosti, pa
bi kao i do sad ,problem litijuma”mogao biti resen, na primer izmenama u teoriji
primordijalne nukleosinteze, ili u nekom ranom unistavanju litijuma, pre nastanka
galaksija.

Informacije o kosmickim zracima dolaze nam od strane produkata koje ove Cestice
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proizvode u toku svog prostiranja kroz meduzvezdanu materiju. Proucavanjem de-
tektovanog gama zracenja, neutrina i litijuma u ovoj disertaciji pokusalo je da se
sazna vise o dva nacina proizvodnje kosmickog zracenja koji su prisutni u galaksi-
jama i jatima galaksija - ubrzavanjem u ostacima supernovih i u procesu akrecije
gasa u objektima na velikim skalama. Zakljucak koji se moze doneti iz ovih ana-
liza je da, iako je kosmicko zrac¢enje ubrzano u ostacima supernovih ocekivano, a u
mnogim galaksijama i dominantno, kosmicko zracenje ubrzano u drugim procesima
ne moze se zanemariti, a u nekim sredinama moze cak biti i vrlo zastupljeno. Da-
lje izucavanje produkata interakcija kosmickog zracenja sa meduzvezdanim gasom
najbolji je put za formiranje bolje slike o poreklu i nacinu proizvodnje kosmickog

zracenja i njegovog znacaja u razlicitim visokoenergijskim astrofizickim procesima.
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Mpunor 1.

UsjaBa o ayTopcTBY

Motnucanm-a: Anekcangpa (Muogpar) hunpujaHosuh

opoj ynuca: 2003/2011

UsjaBrbyjem
[a je OOKTopcKa ancepTauuja nog HacroBoM
[onpuHoc 3payerba ranakcuja u ranakTU4knx jata no3agnHCKOM

ramMma 3pavemny

e pe3yntat CONCTBEHOI UCTPpa)KnBadkor pana,

e [a npepsioxkeHa aucepTauuja y LENVHN HU y AenoBuma Huje buna npeanoxeHa
3a gobujakbe OWNO koje AunroMe MnpemMa CTYAMjCKMM nporpamMuma apyrux
BMCOKOLLIKOJICKMX YCTaHOBa,

e [la cy pe3yntaTu KOPEKTHO HaBedeHU U

e [a HuWcam KpluMo/na aytopcka MpaBa M KOPUCTMO WHTENeKTyasHy CBOjUHY
ApYrvx nuua.

MoTnuc aokTopaHaa

Y beorpaay, 17.10.2016.




Mpunor 2.

U3jaBa 0 MICTOBETHOCTU LUTaMMaHe U eNIeKTPOHCKe
Bep3uje AOKTOPCKOr paga

Mme u npesnme aytopa: Anekcangpa (Muogpar) hunpujaHosuh
Bpoj ynuca: 2003/2011
Crtyamjcku nporpam:  AcTpoHOMMja K acTpodumamnka

Hacnos paga: [onpuHOC 3payersa ranakcuja u ranakTuyknx jata no3agnuHCKOM rama
3payery

MeHnTtop: ap Twujana MNMpogaHosuh
MotnucaHn: AnekcaHgpa hunpujaHosuh

u3jaBrbyjeM da je wTamnaHa Bep3uvja MOr AOKTOPCKOr paja UCTOBETHA eNeKTPOHCKO]
BEp3vju Kojy cam npegao/na 3a objaBrbmBawe Ha noptany  OurutanHor
peno3utopujyma YHuBep3uTteta y beorpany.

[osBorbaBaMm ga ce objaBe MOjM NMYHU Nojaun Be3aHu 3a oOuvjarbe akagemckor
3Bakba JOKTOpa Hayka, Kao LTO Cy MMe U npe3ume, roavHa n Mecto pohewa n gatym
oabpaHe paga.

OBM nuyHM nogaun Mory ce o06jaBUTU Ha MPEXHUM CTpaHuuama gurntanHe
onbnunoTteke, y enekTpoHCKOM KaTanory n y nyénvkaumjama YHmeepauteta y beorpagy.

MoTtnuc pokropaHaa

Y Beorpapy, 17.10.2016. %M)Ww




Mpunor 3.

UsjaBa o kopuwhemwy

Oenawhyjem YHuBepautTeTcky 6ubnuoteky ,Csetosap Mapkosuh® ga y AdurutanHu
penosvtopujym YHuBepauTeTa y beorpagy yHece MOjy OOKTOPCKY AucepTauujy nog
HacrnoBOM:

[onpuHoc 3payversa ranakcmja u ranakTU4kmx jata no3aguHCKoOM
rama spademy
Koja je Moje ayTopcKko aeno.

[uncepTaumjy ca cBum npunosmMma npegao/na cam y enekTpoHCKoM oopmMaTty norogHoM
3a TpajHO apxmBUpame.

Mojy fOKTOpCKY AncepTauujy noxpaweHy y [urutanHn penosntopujym YHuBepauteTta
y Beorpagy mory ga kopucte cBM koju nowTyjy ogpenbe cagpxaHe y ogabpaHom Tuny
nuueHue KpeatneHe 3ajegHuue (Creative Commons) 3a Kojy cam ce oany4vo/na.

1. AyTopcTBO

2. AyTOpCTBO - HEKOMepLmjariHO
@AyTopCTBo — HekomepuwujanHo — 6e3 npepage

4. AyTOpCTBO — HEKOMepUMjanHo — AennTy nog UCTUM ycrnosmmMa
5. AytopcTtBo — 6e3 npepage

6. AyTopCcTBO — AenuTu nog UCTUM ycrioBuma

(Monumo ga 3aokpyxuTe camo jedHy of LIecT MOoHyReHux nuueHuM, KpaTak onmc
nvueHumM 4aT je Ha nonefuHu nucta).

MoTnuc goktopaHAaa

Ayl

Y beorpaay, 17.10.2016.




1. AyTtopcTBO - [Jo3BOSbaBaTe yMHOXaBake, OUCTPUOYLMjy M jaBHO CaomnluTaBake
Jena, v npepage, ako ce HaBede UMe ayTopa Ha HauuH ogpefheH of cTpaHe ayTopa
WUnu gaeaoua nuueHue, Yak n 'y komepuujanHe cepxe. OBO je HajcnobogHuja og cBux
nuueHun.

2. AytopcTBO — HekomepuujanHo. [lo3BorbaBate yMHOXaBawe, AUCTpUBYLMjy 1 jaBHO
caonwTaBawe fena, u npepage, ako ce Hasede UMe ayTopa Ha HaduH ogpeheH of
CTpaHe aytopa unu gasaoua nuueHue. OBa nuueHua He [03BOrbaBa KoMepuujanHy
ynotpeby gena.

3. AyTtopcTBO - HekoMepumjanHo — 6e3 npepage. [lo3BorbaBaTe YMHOXaBake,
AncTpubyunjy 1 jaBHO caonwiTaBakwe pAena, 6e3 npomeHa, npeobrnvkoBawa Wnv
ynotpebe Agena y CBOM Aerny, ako Ce HaBede uUMe ayTopa Ha HauvH ogpeheH o
CTpaHe aytopa unu gasaoua nuvueHue. OBa nuueHua He A03BOSbaBa KoOMepLuujarnHy
ynotpeby Aena. ¥ ogHOCy Ha CBe ocTarne nuueHue, OBOM NULEHLOM Ce OorpaHu4aBa
Hajsehn obum npasa kopuwhera gena.

4. AyTOpCTBO - HeKoMepuujanHo — Aenutn nog Uctum ycnosuma. [o3BosrbaBarte
YMHOXaBake, AMCTpMOyLMjy 1 jaBHO caoniwiTaBakwe Aena, u npepage, ako ce HaBeae
nMe ayTtopa Ha HauvH ofdpefeH oA CTpaHe ayTopa Wnu gasaoua nuueHue U ako ce
npepaga Auctpubyumpa nog WUCTOM MMM CAMYHOM nuvueHuom. OBa nuueHua He
[03BOSbaBa kKoMmepuujanHy ynotpeby aena v npepaga.

5. AytopctBo — 6e3 npepage. [Jo3BorbaBate YMHOXaBawe, OUCTPMOYLUMN)y M jaBHO
caonwTaBawe gena, 6e3 npomeHa, npeobnukoBaka Unm ynotpebe gena y cBom geny,
ako ce HaBege UMe ayTopa Ha HauvH ofpeheH o cTpaHe aytopa wunu gasaoua
nuueHue. OBa nuueHua Ao3BorbaBa koMepLmjanHy ynotpeby aena.

6. AyTopcTBO - [OenuTu nog wucTMM  ycnoBuma. [lo3BosbaBaTte yMHOXaBake,
AncTpubyumjy 1 jaBHO caonwiTtaBawe Aena, v npepage, ako ce HaBede MMe aytopa Ha
HauuH oapeheH o4 cTpaHe ayTopa WnM JaBaoua NUuUeHUe W ako ce npepaga
anctpubympa nog UCTOM unu  cnvyHoMm  nuvudeHuom. OBa nuvueHua [o03BoSbasa
KoMepuujanHy ynotpeby gena u npepaga. CnuyHa je codpTBepckMMm nuueHuama,
OOHOCHO NnuLeHLama OTBOPEHOr Koaa.



