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Введение

Актуальность темы диссертации

Звездное скопление представляет собой группу звезд, имеющих общее проис-
хождение и близкое месторасположение. Звездные скопления могут иметь раз-
личную плотность звезд и газа. Скопления низкой плотности (< 0.1 𝑀⊙ пк−3)
и размеров порядка 10-100 пк называются ассоциациями, в частности, выде-
ляют T-ассоциации (ассоциации, содержащие звезды типа Т Тельца) и ОВ-
ассоциации (т.е. ассоциации, содержащие множество молодых О- и В- звезд),
последние являются одним из объектов исследования данной работы. Такие
ассоциации за счет низкой плотности звезд, скорее всего, являются гравитаци-
онно несвязанными. Вокруг OB-ассоциаций за счет комбинированного действия
ветров массивных звезд и сверхновых, которые выметают вещество, образуется
область пониженной плотности размером ∼ 100 пк – сверхкаверна или сверх-
пузырь. Гравитационно связанные скопления принято делить на шаровые —
более старые (≥ 10 млрд. лет), более массивные (≥ 105 𝑀⊙), населяющие гало
Галактики, и рассеянные — более молодые (≤ 300 млн. лет), менее массивные
(≤ 103 𝑀⊙), сосредоточенные в галактическом диске. Отдельно выделяют мо-
лодые массивные скопления, или сверхскопления — скопления, с массой более
∼ 104 𝑀⊙, возрастом менее 100 млн. лет, и размерами порядка 1 пк. Такие скоп-
ления содержат большое количество молодых массивных звезд и считается, что
в будущем они станут шаровыми скоплениями, хоть это и не установлено точно.
Деление на шаровые и рассеянные скопления не является строгим, в частности,
популяции скоплений в нашей и других галактиках имеют некоторые различия
[1].

Диссертация посвящена скоплениям молодых массивных звезд – компакт-
ным сверхскоплениям и ОВ-ассоциациям со сверхкавернами. Далее под терми-
ном «звездное скопление» будут подразумеваться именно такие объекты.

Молодые массивные звезды, входящие в плотные звездные скопления, яв-
ляются строительным материалом для галактик. Не является исключением и
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наша Галактика, в которой наблюдаются десятки молодых звездных скоплений.
Некоторые из них находятся так близко, что их наблюдения позволяют исследо-
вать функцию масс звезд в этих скоплениях, звездную эволюцию и динамику. В
молодых массивных скоплениях могут рождаться весьма экзотические одинар-
ные и двойные звезды, объекты с экстремальным энерговыделением [1]. Обра-
зование звездных скоплений имеет большое влияние на эволюцию межзвездной
среды, формирование турбулентных магнитных полей и рождение высокоэнер-
гичных космических лучей (КЛ) [2, 3].

Поиск источников Галактических космических лучей, в том числе с энерги-
ями выше петаэлектронвольт (ПэВ), является одной из долгоиграющих задач
астрофизики высоких энергий [4, 5, 6]. Наиболее очевидными кандидатами в
ускорители КЛ являются остатки сверхновых (ОСН), ударные волны (УВ) ко-
торых способны эффективно ускорять частицы за счет механизма Ферми I рода
[7]. В то же время известно, что существенная доля сверхновых вспыхивает в
результате коллапса ядер массивных звезд, часть из которых являются чле-
нами компактных или разреженных звездных скоплений[8]. Внутри звездных
скоплений, богатых массивными звездами, выделяется огромная механическая
энергия за счет вспышек сверхновых и звездных ветров. Было высказано пред-
положение [9], что эта энергия может идти на ускорение частиц, в частности
за счет коллективных плазменных эффектов [10]. Ускорение КЛ в звездных
скоплениях является альтернативой стандартной парадигме ускорения КЛ на
ударных волнах одиночных, изолированных друг от друга сверхновых.

Во многих работах ([11, 12, 13]) обсуждались сверхкаверны как источники
галактических КЛ. На эту возможность указывает, в том числе, химический
состав ГКЛ ([14, 15]), что исследуется в данной работе на примере неоновой
аномалии. Ускорение частиц ансамблями ударных волн и их переускорение в
сильно турбулентной перемежаемой среде может быть более эффективным, чем
ускорение Ферми на одиночной УВ остатка сверхновой [12]. Также можно ожи-
дать более высокие максимальные энергии ускоренных частиц — выше так на-
зываемого «колена» в наблюдаемом спектре космических лучей [16].

Энерговыделение массивных звездных скоплений допускает ускорение ча-
стиц до сотен ТэВ и выше. Это можно оценить из уравнения, связывающего
максимальные энергии протонов, ускоренных в источнике с потоками плазмы с
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вмороженным в нее магнитным полем, и магнитную светимость источника (т.е.
переходящая в магнитное поле часть механической светимости – кинетической
энергии, которая выделяется с ветрами всех звезд скопления в секунду) [17].

𝐸max ≈ 6× 1014 ·
𝛽
1/2
f

Γf

(︂
ℒℳ

1035 эрг c−1

)︂1/2

эВ, (1)

где 𝛽f = 𝑢f/𝑐 – скорость потока, нормированная на скорость света 𝑐, Γf =

1/
√︀

1− 𝛽2
f . Магнитная светимость ℒℳ составляет порядка нескольких процен-

тов от механической светимости. К примеру, одно из наиболее мощных скоп-
лений в нашей Галактике — Westerlund 1 — имеет механическую светимость
≳ 1039 эрг c−1, а ассоциация Cygnus OB2 содержит около 120 О-звезд и его
механическая светимость превосходит 2× 1038 эрг с−1 [18, 19].

На протяжении двух десятков лет предпринимаются попытки моделирова-
ния механизмов ускорения КЛ в звездных скоплениях. В работе [20] рассматри-
валось ускорение как на ударной волне коллективного ветра массивных звезд
в компактном скоплении, так и на отдельных ветрах в разреженной ассоциа-
ции, и, по оценкам авторов, максимальная энергия ускоренных частиц в таких
системах может быть увеличена на 1-2 порядка по сравнению с ускорением на
одиночной ударной волне. Ускорению КЛ на взаимодействующих ударных вол-
нах — сталкивающихся ветрах или УВ остатков сверхновых — посвящен ряд
работ А.М. Быкова и соавторов [21, 16]. Эти авторы смоделировали систему
из двух сходящихся потоков и получили для «идеальной» плоской геометрии
очень жесткий спектр. Попытки учесть эффекты геометрии и зависимость от
времени были предприняты в работах [16, 22]. Достаточно компактная груп-
па звезд также может сформировать общий звездный ветер [23, 24]. Поэтому,
когда речь идет о компактном скоплении, ускорение может происходить как в
системах «ОСН-ветер» или «ветер-ветер», описанных выше, так и на УВ оста-
новки (termination shock) коллективного ветра. Последнее было рассмотрено в
работах [24, 25], авторы которых пришли к выводу, что максимальные энергии
ускоренных частиц в таких системах достигают ПэВ-ной области.

В системах сталкивающихся потоков может происходить значительное уси-
ление турбулентного магнитного поля, в результате чего часть механической
энергии ветра или бегущей УВ переходит в магнитную. В работе [26] выпол-
нено магнитогидродинамическое (МГД) моделирование компактного скопления
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массивных звезд и показано, что магнитные поля могут усиливаться до ∼ 300

мкГс за счет энергии совокупности мощных ветров молодых звезд. Магнитное
поле играет важную роль в контексте ускорения частиц – усиленное турбулент-
ное поле способствует удержанию частиц вблизи ударных волн.

Хотя гипотеза о звездных скоплениях — источниках КЛ обсуждается уже
более 20 лет[27, 2, 3], в последние годы тема вызывает все больший интерес из-за
того, что cовременные гамма-телескопы — орбитальная обсерватория Fermi, а
также наземные телескопы HESS, HAWC, MAGIC, LHAASO, Tibet, Carpet-2 де-
тектируют повышенные потоки гамма-излучения в направлении на скопления
звезд [19, 28]. Для ряда звездных скоплений были обнаружены ассоциированные
с ними гамма-источники. К ним относятся компактные скопления Westerlund 1
[29] и Westerlund 2 [30, 31], RSGC 1 [32], NGC 3603 [33], Кокон Лебедя (Cygnus
Cocoon), в области которого находятся несколько звездных ассоциаций, круп-
нейшая из которых – Cygnus OB2 [34, 35], сверхкаверна 30 Doradus C в Большом
Магеллановом Облаке [36] и другие источники.

Излучение, испущенное ускоренными частицами, предоставляет важную ин-
формацию о распределении материи и магнитных полях в звездных скоплени-
ях. В частности, из анализа высокоэнергичного гамма-излучения компактных
скоплений Westerlund 1 и 2 и ОВ-ассоциации Cygnus OB2 было найдено [19],
что плотность КЛ вблизи источника убывает с расстоянием как 1/𝑟. Это мо-
жет указывать на непрерывную инжекцию ускоренных частиц в межзвездную
среду на временах порядка нескольких миллионов лет. Такой результат гово-
рит в пользу ускорения частиц, ответственных за гамма-излучение, ветрами
массивных звезд в звездных скоплениях, нежели на УВ сверхновых, частота
вспышек которых не позволяет обеспечить квази-непрерывную инжекцию.

Компактные звездные скопления могут являться важнейшим источником
гамма-излучения и высокоэнергичных нейтрино в галактиках с повышенным
звездообразованием. Многоволновые наблюдения таких галактик (например,
NGC 253, M82, Arp220) выявили наличие нетеплового излучения от радио до
гамма-лучей, что указывает на присутствие релятивистских частиц, взаимодей-
ствующих с материей, излучением и магнитными полями [37, 38, 39, 40]. Благо-
даря жесткому спектру и высоким максимальным энергиям ускоренных частиц,
компактные скопления в галактиках с повышенным звездообразованием могут
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вносить определяющий вклад в диффузный нейтринный поток, наблюдаемый
обсерваторией IceCube [41, 42].

Наблюдательная поддержка исследований звездных скоплений является
важной частью научных программ действующих и планируемых рентгенов-
ских, гамма- и других обсерваторий, что подтверждает актуальность задачи. В
частности, новая перспектива наблюдений звездных скоплений с высоким раз-
решением открылась с недавним запуском Космического телескопа «Джеймс
Уэбб», в научные задачи которого входят исследования молодых звездных скоп-
лений и других популяций массивных звезд. Повышение чувствительности ней-
тринных и гамма-телескопов открывает новые горизонты в исследовании кос-
мических лучей и нетепловых процессов в звездных скоплениях [43, 44]. На-
пример, ожидается, что будущие проекты, такие как eASTROGAM [45], бу-
дут иметь чувствительность в МэВ-ном диапазоне на 1-2 порядка выше по
сравнению с существующими инструментами, что позволит по-новому взгля-
нуть на области звездообразования в Галактическом центре. Одним из наи-
более амбициозных проектов в области гамма-астрономии является черенков-
ский телескоп CTA (Cherenkov Telescope Array). Рентгеновские исследования
областей звездообразования, включающие в себя изучение механизмов уско-
рения релятивистских частиц, детектирование нетеплового гамма-излучения и
проверку текущих моделей сверхкаверн, до сих пор осуществлялись обсерва-
ториями Chandra, XMM-Newton и Suzaku. Новые перспективы исследований
открывает запуск рентгеновских обсерваторий Спектр Рентген-Гамма (СРГ) и
XRISM (планируется в 2023 г.). Кроме того, накапливающаяся статистика де-
тектирования космических нейтрино высоких энергий обсерваториями IceCube
и Байкал-GVD позволяет проводить их совместный анализ с данными гамма-
обсерваторий и делать заключения об источниках и механизмах излучения (см.,
например, [46, 47]).

Существующие ограничения вычислительных мощностей приводят к тому,
что большинство моделей ускорения космических лучей в компактных скоп-
лениях и ОВ-ассоциациях либо являются полностью или частично аналитиче-
скими, либо используют значительные упрощения. Однако, в последнее время
было реализовано значительное количество наблюдений, позволяющих прямо
или косвенно как проверить применимость имеющихся моделей, так и оценить
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ключевые параметры, которые должны иметь скопления как предполагаемые
источники космических лучей. Моделирование ускорения и распространения
частиц в таких объектах вкупе с анализом доступных наблюдательных данных
позволяет приблизиться к решению ряда актуальных задач, таких как пробле-
ма избытка 22Ne в КЛ, проблема происхождения КЛ выше «колена», выявление
природы нетеплового излучения звездных скоплений. Таким образом, тема ра-
боты и поставленные в ней цели и задачи являются актуальными.

Цели и задачи работы

Целью диссертационной работы является построение моделей, позволяю-
щих исследовать наблюдаемые особенности галактических КЛ и источников
гамма-излучения, которые могут быть обусловлены вкладом скоплений моло-
дых массивных звезд в ускорение частиц.

Были поставлены следующие задачи:

1. Анализ предположения, что галактические компактные скопления явля-
ются источниками КЛ с энергиями выше 100 ПэВ. Исследование распро-
странения КЛ высоких энергий, ускоренных в скоплениях звезд, в галак-
тическом магнитном поле.

2. Моделирование спектров гамма-излучения ОВ-ассоциаций и компактных
скоплений на основе модели транспорта частиц в турбулентной среде с
ударными фронтами.

3. Моделирование обогащения космических лучей изотопами 22Ne и исследо-
вание возможной роли галактических звездных скоплений в наблюдаемой
неоновой изотопной аномалии.

Научная новизна

Следующие результаты, представленные в работе, получены впервые:

1. Построена модель распространения высокоэнергичных частиц, ускорен-
ных в компактных скоплениях, в магнитном поле Галактики. На ее основе
найдены величины анизотропии и потоков галактических КЛ с энергиями
выше 100 ПэВ.
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2. Построены спектры гамма-излучения галактических скоплений молодых
звезд посредством модификации теории ускорения КЛ ансамблями удар-
ных волн и МГД-турбулентностью.

3. Построена модель обогащения космических лучей изотопами 22Ne в галак-
тических звездных скоплениях, учитывающая современные модели эво-
люции массивных звезд и процессы ускорения частиц, влияющих на хи-
мический состав КЛ.

Научная и практическая значимость

В данной работе путем исследования наблюдаемых проявлений процессов
ускорения в звездных скоплениях показано, что в этих объектах может рож-
даться существенная компонента галактических КЛ. В работе получены оценки
мощности источников и эффективности ускорения частиц; эти оценки, в свою
очередь, могут быть использованы в будущих более продвинутых моделях ис-
точников КЛ. Реализация моделирования включает в себя универсальные ин-
струменты (код Монте-Карло для распространения частиц в магнитном поле
Галактики, программа построения спектра гамма-излучения), которые могут
быть полезны и для других расчетов. Наконец, в работе решены значимые за-
дачи астрофизики КЛ: в рамках моделирования найдены возможные объяс-
нения избытка 22Ne в КЛ и кусочной формы спектров гамма-излучения ряда
звездных скоплений.

Методология и методы исследования

Методология исследования заключается в том, чтобы с помощью разработ-
ки новых и модификации существующих моделей объяснить наблюдения, ка-
сающиеся КЛ и гамма-излучения высоких энергий. В первой главе выполнено
моделирование распространения частиц методом Монте-Карло на основе ко-
эффициентов диффузии, найденных прямым численным решением уравнений
движения в сложном галактическом магнитном поле со стохастической компо-
нентой. Во второй главе разработана аналитическая модель переноса частиц
внутри звездного скопления, основанная на методе перенормировок кинетиче-
ских коэффициентов частиц в сильно турбулентной плазме, предложенного в
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работах А.М.Быкова и И.Н. Топтыгина. В третьей главе выполнено модели-
рование химического состава ускоряемого в звездном скоплении вещества на
основе существующих моделей звездного нуклеосинтеза, для которых сделаны
интерполяции на все необходимые массы звезд.

Основные положения, выносимые на защиту

1. Численный расчет диффузионных коэффициентов ускоренных частиц на
основе наблюдательных данных о галактическом турбулентном магнит-
ном поле позволяет построить модель распространения космических лу-
чей с энергиями выше ПэВ в Галактике, учитывающую геометрию Галак-
тики, структуру регулярного и турбулентного магнитных полей и распре-
деление источников космических лучей.

2. Молодые компактные галактические скопления могут быть источника-
ми космических лучей сверхвысоких энергий (100-300 ПэВ); доля данных
источников может составлять десятки процентов без превышения наблю-
даемой дипольной анизотропии космических лучей.

3. Наблюдаемые спектры гамма-источников Cygnus Cocoon и Westerlund 2
удовлетворительно объясняются в рамках модели ускорения и переноса
космических лучей в турбулентной плазме с ударными волнами в скопле-
ниях молодых звезд.

4. Аномальное отношение изотопов 22Ne/20Ne, наблюдаемое в низкоэнергич-
ных космических лучах, может объясняться рождением значительной их
части в молодых звездных скоплениях Галактики.

Достоверность полученных результатов

Достоверность представленных в работе результатов обусловлена тем, что:

1. Все существующие модели, использованные в работе (например модели
звездного нуклеосинтеза Geneva и Frascati), хорошо изучены, непротиво-
речивы, описаны в публикациях в реферируемых журналах и успешно
используются для решения задач, сходных с задачами работы.
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2. Все методы, использованные в работе (метод Монте-Карло, уравнения
движения частиц и их численное и аналитическое решение, кинетические
и МГД модели) адекватны поставленным задачам.

3. Все разработанные и использованные модели были протестированы на
простых задачах, или сравнивались между собой.

4. Все полученные результаты находятся в удовлетворительном согласии с
наблюдательными данными. Они также не противоречат друг другу.

Апробация работы и публикации

Основные результаты, описанные в диссертации, опубликованы в 7 ста-
тьях в реферируемых журналах. Результаты работы также были представле-
ны на всероссийских и международных конференциях: «ФизикА.СПб» (Санкт-
Петербург, 2019, 2021), «Астрофизика высоких энергий сегодня и завтра»
(Москва, 2018, 2019, 2021), XXI Jubilee Mendeleev Congress on General and
Applied Chemistry: Symposium “The Periodic Table Through Space and Time”
(Санкт-Петербург, 2019), «Всероссийская конференция по космическим лучам»
(Москва, 2020, 2022)

Основные результаты диссертации отражены в следующих публикациях:

A1. A.M. Bykov, D.C. Ellison, M. E. Kalyashova, S. M. Osipov High-energy
cosmic rays from supernovae in young clusters of massive stars // Rendiconti
Lincei. Scienze Fisiche e Naturali, Volume 30, Issue Suppl 1, p.155-158 (2019);

A2. A.M. Bykov, M.E. Kalyashova, D. C. Ellison, S. M. Osipov High-energy
cosmic rays from compact galactic star clusters: Particle fluxes and anisotropy
// Advances in Space Research, Volume 64, Issue 12, p. 2439-2444 (2019);

A3. A.M. Bykov, A. Marcowith, E. Amato, M.E. Kalyashova, J. M. D. Kruijssen,
E. Waxman High-energy particles and radiation in star-forming regions //
Space Science Reviews, Volume 216, Issue 3, article id.42 (2020);

A4. A.M. Bykov, M. E. Kalyashova Modeling of GeV-TeV gamma-ray emission
of Cygnus Cocoon // Advances in Space Research, Volume 70, Issue 9, p.
2685-2695 (2022);
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A5. M.E. Kalyashova, A. M. Bykov, S. M. Osipov, D. C. Ellison, D. V. Badmaev
Wolf-Rayet stars in young massive star clusters as potential sources of Galactic
cosmic rays // Journal of Physics: Conference Series, Volume 1400, Issue 2,
article id. 022011 (2019);

A6. M.E. Каляшова, A. M. Быков, С.M. Осипов Молодые звездные скопления
как источники обогащенных 22Ne Галактических космических лучей //
Известия Российской академии наук. Серия физическая, т. 85, № 4,482–485
(2021);

A7. M.E. Kalyashova, A. M. Bykov Modeling of cosmic ray 22Ne-enrichment in
compact star clusters // Journal of Physics: Conference Series, Volume 2103,
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Глава 1

Анизотропия и потоки высокоэнергичных

космических лучей, ускоренных в компактных

скоплениях

1.1 Введение

1.1.1 Молодые массивные компактные скопления в Галактике

Основной темой диссертации является исследование космических лучей,
ускоренных в Галактических звездных скоплениях. Среди них выделяются мо-
лодые массивные компактные скопления – с массой порядка 104 𝑀⊙ или более и
размерами порядка нескольких парсек. Формально молодыми считаются скоп-
ления с возрастом ≲ 100 млн. лет, но в данной главе исследуются скопления с
популяциями массивных (≳ 8 𝑀⊙) звезд; они должны быть моложе ∼ 20 млн.
лет. Характеристики наиболее массивных (𝑀 > 104 𝑀⊙) компактных скопле-
ний Галактики приведены в Таблице 1.1, а их пространственное распределение
представлено на Рис. 1.1. Как можно видеть, большая часть этих объектов
сосредоточена у Галактического центра, но есть и существенно более близкие
к Солнечной системе крупные скопления (Westerlund 1,2, Trumpler 14). Из-за
огромной массы такие объекты иногда называют сверхскоплениями. Есть из-
вестные сверхскопления и в соседних галактиках – например, R136 в Большом
Магеллановом облаке. В радиусе ∼ 1 кпк от Земли также присутствуют ком-
пактные скопления, но они менее массивные и мощные, чем перечисленные в
таблице.

Молодые компактные звездные скопления содержат большие популяции
массивных звезд и, как следствие, имеют высокий темп вспышек сверхновых. В
таких галактиках, как Млечный Путь, суммарная масса скоплений превышает
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Таблица 1.1: Наиболее массивные молодые компактные скопления в Галактике
[48]

Скопление Радиус, пк Возраст, млн. лет Масса, log𝑀/𝑀⊙

Westerlund 1 1.5 3.5-5 4.7
Westerlund 2 1.1 2.0 4.6
Arches 1.1 3.5-5 4.4
NGC 3603 1.1 2.0 4.1
Quintuplet 1.0 4.0 4.0
DBS2003 0.2 3.5 4.4
RSGC01 1.5 12.0 4.5
RSGC02 2.7 17.0 4.6
RSGC03 5.0 18.0 4.5
Trumpler 14 0.5 2.0 4.0

105 𝑀⊙ [49, 50]. Плотность звезд в таких скоплениях ввиду малых размеров (∼
1 пк) может достигать ≳ 103 𝑀⊙ пк−3.

Звезды спектральных классов О-, В- , а также звезды Вольфа-Райе имеют
мощные ветры, чья скорость достигает (1− 3)× 103 км с−1. При этом скорость
потери ими массы равна 10−6 − 10−5 𝑀⊙. В связи с этим полная кинетическая
мощность ветров массивных звезд в скоплении может достигать ∼ 5×1038−1039

эрг с−1.
Благодаря малому размеру и высокой плотности звезд, в молодых массив-

ных компактных скоплениях может находиться большое количество взаимодей-
ствующих сильных ударных волн. Такие системы сходящихся потоков являют-
ся областями эффективного ускорения космических лучей. Ускорение частиц
на сходящихся звездных ветрах было предсказано в работе [51] в отношении
двойных систем массивных звезд. На это указывает и зафиксированное позже
нетепловое радиоизлучение от звезд Вольфа-Райе в двойных системах [52, 53].
В данной главе обсуждаются сталкивающиеся ударные волны в галактических
компактных скоплениях как источники высокоэнергичных (больше ПэВ) кос-
мических лучей. На Рис. 1.2 схематично показана такая система для двух ветров
массивных звезд.



16

Рисунок 1.1: Позиции массивных компактных скоплений по данным [48].

1.1.2 Ускорение на сходящихся потоках в звездном скоплении

Остатки сверхновых являются одними из наиболее вероятных источников
космических лучей с энергиями до ТэВ (см. [4, 54, 55, 56, 57]). Предположитель-
ные галактические источники КЛ с энергиями порядка ПэВ-ЭэВ (1015−1018 эВ)
вызывают гораздо больше вопросов. У всех ОСН, обнаруженных на настоящий
момент, спектр гамма-излучения обрывается на энергиях менее 100 ТэВ [58],
тогда как ускоренные протоны с энергиями выше ПэВ за счет адронного ме-
ханизма должны обеспечивать максимальные энергии гамма-излучения ≳ 100

ТэВ. Максимальная энергия КЛ, достижимая при ускорении на ударной волне
ОСН оценивается как [7, 59] 𝐸𝑚𝑎𝑥 ∼ 105𝑍𝐵−6 ГэВ, где 𝑍 – это заряд иона КЛ,
а 𝐵−6 — магнитное поле в межзвездной среде в мкГс. Теоретически ускорять
частицы до энергий ПэВ и выше могут сверхновые с трансрелятивистскими
ударными волнами [60, 61] и сверхновые типа IIb [62].
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Рисунок 1.2: Схема взаимодействия ударных волн мощных ветров массивных
звезд

Важным ограничением на возможный вклад галактических источников в
ПэВ-ЭэВные КЛ является их низкая анизотропия, наблюдаемая в Солнечной
системе. Считается, что КЛ внегалактического происхождения приходят изо-
тропно: во-первых, вносить свой вклад в поток КЛ может большое количество
внегалактических источников, распределенных изотропно по направлениям, а
во-вторых, частицы претерпевают многочисленные рассеяния во внегалактиче-
ских магнитных полях на пути от удаленных источников, и направления их
прихода изотропизуются. Напротив, существующие модели распространения и
источников галактических КЛ сверхвысоких энергий предсказывают анизотро-
пию выше наблюдаемой [63]. Моделирование анизотропии КЛ от галактических
источников, таким образом, позволяет оценить их вклад в общий поток КЛ.

Энергетические требования для потока КЛ с энергиями выше «колена» бо-
лее мягкие, чем для КЛ меньших энергий, поэтому популяция источников ПэВ-
ЭэВных КЛ может уступать по количеству и энерговыделению популяции изо-
лированных ОСН. Сверхновые появляются и в компактных звездных скоплени-
ях. Самые массивные звезды взрываются как сверхновые в течение нескольких
миллионов лет после образования скопления. Сверхновые в компактных скоп-
лениях являются мощными ускорителями космических лучей: эффективность
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Рисунок 1.3: Спектр протонов космических лучей, полученный в модели уско-
рения на сталкивающихся потоках. Синяя кривая показывает спектр частиц,
ускоренных на УВ одиночного остатка СН, а зеленая кривая – спектр частиц,
ускоренных на стадии взаимодействия СН с быстрым звездным ветром, черной
кривой показан суммарный спектр частиц, ускоренных в системе сталкиваю-
щихся потоков. Голубым выделен диапазон энергий протонов 100-300 ПэВ, ис-
следуемый в данной работе.

ускорения и максимальные энергии ускоренных частиц выше по сравнению со
значениями, полученными для ускорения на ударных волнах изолированных
остатков сверхновых [16]. Это происходит за счет взаимодействия УВ сверхно-
вой с быстрыми ветрами ОВ-звезд. В системе сходящихся потоков происходит
более эффективное удержание частиц, чем на отдельной УВ, что модифициру-
ет механизм Ферми и приводит к более высоким максимальным энергиям уско-
ренных частиц. Процесс ускорения является сильно нелинейным и происходит в
течение короткого времени, пока УВ остатка сверхновой не столкнется с ветром
(∼ 400 лет – оценка получена в [16] для скопления Westerlund 1) — до тех пор
уход частиц из системы возможен только для самых высокоэнергичных частиц.
С помощью нелинейного моделирования в работе [16] было показано, что спектр
ускоренных частиц в системе сверхновая-ветер может быть очень жестким на
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высоких энергиях. Спектр протонов, полученный в модели ускорения на стал-
кивающихся потоках, описанной в [16, 64], приведен на Рис. 1.3. Можно видеть,
что этот спектр простирается до энергий ∼ 300 ПэВ. Следовательно, молодые
компактные массивные скопления, в которых может быть реализован такой
механизм ускорения, являются потенциальными галактическими источниками
космических лучей с энергиями, превышающими сотни ПэВ. Кроме того, этот
механизм может приводить к рождению ПэВ-ных нейтрино, регистрируемых
обсерваторией IceCube.

1.1.3 Анизотропия космических лучей высоких энергий

Информация об источниках КЛ сверхвысоких энергий может быть получена
как из данных об их спектре и химическом составе, так и путем изучения ани-
зотропии распределения направлений их прибытия. Будучи заряженными ча-
стицами, космические лучи отклоняются в галактических и внегалактических
магнитных полях, что усложняет выявление их источников. Анизотропия КЛ
может быть следствием как анизотропного распределения их источников, так
и диффузионного распространения частиц. Внегалактические КЛ считаются
приходящими изотропно. Поэтому исследование анизотропии частиц высоких
энергий позволяет найти «пороговую» энергию, выше которой КЛ внегалак-
тического происхождения начинают доминировать в общем потоке КЛ, и, как
следствие, найти необходимые требования к галактическим и внегалактическим
источникам КЛ высоких энергий.

В ходе исследований анизотропии КЛ ищется их интенсивность, т.е. плот-
ность потока КЛ во всех направлениях. Наблюдаемая интенсивность КЛ в на-
правлении n равна

𝐼(n) =
𝐼0
4𝜋

(1 + 𝛿𝐼(n)) , (1.1)

где 𝐼0 – интенсивность изотропной части КЛ в точке наблюдения, 𝛿𝐼(n) харак-
теризует анизотропию прихода КЛ в зависимости от направления. В дипольном
приближении эту формулу можно переписать как:

𝐼(𝜇) =
1

4𝜋
(𝐼0 + 𝐼1𝜇), (1.2)

где 𝜇 = cosΘ, где Θ — угол между рассматриваемым направлением, и на-
правлением, в котором достигается максимальная интенсивность. Амплитуда
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дипольной анизотропии, |𝐴|, определяется как разница между максимальной и
минимальной интенсивностью, т.е.,

|𝐴| = 𝐼𝑚𝑎𝑥 − 𝐼𝑚𝑖𝑛
𝐼𝑚𝑎𝑥 + 𝐼𝑚𝑖𝑛

=

⃒⃒⃒⃒
𝐼1
𝐼0

⃒⃒⃒⃒
. (1.3)

Необходимо отметить, что формула (1.1) применима только тогда, когда 𝐼1 ≪
𝐼0, т.е., когда |𝐴| ≪ 1. Фазой анизотропии называется направление, в котором
интенсивность КЛ принимает максимальное значение.

Рисунок 1.4: Наблюдаемая обсерваторией Пьера Оже [65] дипольная анизотро-
пия космических лучей с энергиями ПэВ-ЭэВ. Зеленым цветом показаны верх-
ние пределы на 99% уровне достоверности. Значения для исследуемого в данной
работе диапазона энергий выделены черным цветом.

Данные по амплитуде и фазе анизотропии космических лучей на энергиях
∼ сотен ПэВ приводит наземная черенковская обсерватория Пьера Оже (Pierre
Auger Observatory) на основании более чем десятилетней истории наблюдений
космических лучей [65]. На Рис. 1.4 приведены полученные обсерваторией зна-
чения амплитуды дипольной анизотропии в диапазоне энергий десятки ПэВ-
десятки ЭэВ. Несмотря на большие ошибки наблюдений, можно видеть, что в
исследуемом диапазоне энергий анизотропия не превышает 1%. Поэтому в рабо-
те это значение – 1% – используется как верхняя граница анизотропии, на основе



21

которого будет оценена доля галактических КЛ с энергиями 100-300 ПэВ. Так-
же можно видеть, что амплитуда анизотропии, по крайней мере в приведенном
диапазоне, не растет вместе с энергией, тогда как, как будет видно ниже, при
диффузионном распространении частиц большей энергии соответствует более
высокая анизотропия. Это может указывать на то, что на энергиях порядка
сотен ПэВ происходит постепенный переход от преобладающих галактических
источников КЛ к внегалактическим.

1.2 Модель

Целью исследования являлось смоделировать анизотропию КЛ от галакти-
ческих источников – молодых компактных сверхскоплений, и, сравнивая полу-
ченные значения с наблюдениями, оценить возможный вклад таких источников
в КЛ с энергиями выше 100 ПэВ. Моделирование распространения частиц в
Галактике и анизотропии КЛ от компактных скоплений включало в себя сле-
дующие стадии:

1. Нахождение коэффициентов диффузии в Галактике для тестовых частиц
в турбулентном поле с заданным спектром;

2. Моделирование распространения частиц с энергиями 𝐸CR = 1017 эВ и
𝐸CR = 3×1017 эВ от галактических компактных скоплений (см. Рис. 1.1,
Таблицу 1.1) методом Монте-Карло с учетом вращения частиц в регуляр-
ном магнитном поле Галактики;

3. Расчет амплитуды дипольной анизотропии и интенсивности космических
лучей, ускоренных в галактических компактных скоплениях.

1.2.1 Магнитное поле Галактики и коэффициенты диффузии

Для описания распространения частиц космических лучей с энергиями от
ГэВ до десятков ТэВ используют самосогласованные модели переноса с генера-
цией турбулентности КЛ (см., например, [66, 67]). Для ПэВ-ных частиц модель
можно строить по наблюдениям магнитного поля.

На мелких пространственных масштабах (1/𝑘 < 4 пк) флуктуации магнит-
ного поля подчиняются Колмогоровскому закону (то есть степенному закону с
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Рисунок 1.5: Энергетический спектр турбулентного магнитного поля, исполь-
зуемый в расчете модели переноса частиц КЛ в Галактике, с целью найти ко-
эффициенты диффузии для моделирования методом Монте-Карло.

показателем степени 𝜈 = 5/3 – см. черную сплошную линию на Рис. 1.5). Этот
результат получен в работе [68] путем построения структурных функций мер
вращения (т.е. функций, которые характеризуют пространственные корреля-
ции мер вращения) внегалактических радиоисточников и сравнения с теорети-
ческими предсказаниями. Более точным способом является напрямую оценить
величины магнитного поля на различных пространственных масштабах, срав-
нивая меры вращения и меры дисперсии пульсаров, и, таким образом, получить
спектральное распределение энергии магнитного поля. Этим методом в работе
[69] найден спектр флуктуаций Галактического магнитного поля на масштабах
от 1/𝑘 = 0.5 до 15 кпк — 𝜈 = 0.37 (см. синюю сплошную линию на Рис. 1.5),
т.е. он намного более пологий, чем Колмогоровский спектр. Спектр на проме-
жуточных пространственных масштабах исследован не до конца (на Рис. 1.5 –
штриховая линия). Предполагается, что он также является Колмогоровским.
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Таким образом, для моделирования турбулентного магнитного поля Галак-
тики был использован двухкомпонентный спектр:

𝐸𝐵(𝑘) = 𝐶1

(︂
𝑘

𝑘0

)︂−0.37

, 𝐶1 = 6.8× 10−13 эрг см−3 кпк, 0.5 < 1/𝑘 < 15 кпк,

𝐸𝐵(𝑘) = 𝐶2

(︂
𝑘

𝑘0

)︂−5/3

, 𝐶2 = 9.5× 10−13 эрг см−3 кпк, 1/𝑘 < 0.5 кпк. (1.4)

Среднеквадратичное значение турбулентного магнитного поля в модели [69]
равно 6 мкГс.

Турбулентное магнитное поле смоделировано как суперпозиция плоских
волн со случайными направлениями, фазами и поляризациями (см., например,
[70]), т.е.,

B𝑡𝑢𝑟𝑏(r) =
𝑁∑︁
𝑛=1

𝐴𝑛𝑒
𝑖(kn·r+𝜓𝑛)𝜉𝑛 , (1.5)

где r – это радиус-вектор, k𝑛 ≡ 𝑘𝑛ê
1
𝑛, 𝐴𝑛, 𝜓𝑛 и 𝜉𝑛 – это волновой вектор, ампли-

туда, фаза и поляризационный вектор каждой моды, соответственно. Вектор
поляризации задан как:

𝜉𝑛 = cos(𝛽𝑛)ê
2
𝑛 + 𝑖 sin(𝛽𝑛)ê

3
𝑛, (1.6)

где 𝛽𝑛 – это угол поляризации. (ê1𝑛, ê2𝑛, ê3𝑛) ортогональны, поэтому kn · 𝜉𝑛 = 0

и условие ∇ · B𝑡𝑢𝑟𝑏 = 0 выполняется. Амплитуда каждой моды определена в
соответствии с энергетическим спектром (Рис. 1.5).

Для нахождения коэффициентов диффузии в турбулентном поле, из мо-
дельных источников запускались тестовые частицы, для которых численно ре-
шались уравнения движения:

𝑑p

𝑑𝑡
=
𝑞

𝑐
[v ×B], (1.7)

𝑑x

𝑑𝑡
= v. (1.8)

Тогда пространственный коэффициент диффузии 𝜅 равен:

𝜅 =
⟨∆𝑟⟩2

6∆𝑡
, (1.9)
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Рисунок 1.6: Коэффициент диффузии, рассчитанный как усредненное отноше-
ние ⟨∆𝑟⟩2/6∆𝑡 для набора частиц в симулированном турбулентном магнитном
поле со спектром, показанном на Рис. 1.5, как функция времени, выраженного
в единицах 𝑡𝑔. Энергия частиц равна 3× 1017 эВ.

где ⟨∆𝑟⟩ – это среднее смещение частиц за время ∆𝑡. В расчете использова-
ны 1000 пробных частиц, для которых были рассчитаны смещения на временах
∆𝑡 от 0 до ≃ 1000𝑡𝑔, где 𝑡𝑔 = 𝑚𝑐𝛾/𝑒 ⟨𝐵⟩ – ларморовское время, 𝛾 – Лоренц-
фактор частицы, ⟨𝐵⟩ – среднее поле. На Рис. 1.6 показано усредненное по всем
частицам значение ⟨∆𝑟⟩2/6∆𝑡 в зависимости от времени для частиц с энергией
3 × 1017 эВ. Как можно видеть, спустя некоторое время после начала расчета
⟨∆𝑟⟩2/6∆𝑡 выходит на практически постоянное значение. Коэффициенты диф-
фузии рассчитывались как средние значения ⟨∆𝑟⟩2/6∆𝑡 по времени, на котором
они уже достигли «насыщения».

Найденные таким образом коэффициенты диффузии в Галактике для ча-
стиц с энергиями 3×1015−3×1017 эВ приведены на Рис. 1.7. Наиболее важными
в контексте работы являются значения коэффициентов диффузии для частиц
с энергиями 100 ПэВ и 300 ПэВ — энергиями, для которых исследуется анизо-
тропия. Они равны, соответственно, ∼ 2.2× 1030 см2 с−1 и ∼ 4.9× 1030см2 с−1.

Необходимо исследовать, помимо турбулентного поля, влияние крупномас-
штабного регулярного магнитного поля Галактики на анизотропию. Существует
несколько моделей крупномасштабного Галактического поля [71, 72]. В работе
была использована наиболее подробная модель Jansson&Farrar [72], насчиты-
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Рисунок 1.7: Коэффициенты диффузии в симулированном турбулентном маг-
нитном поле со спектром, показанном на Рис. 1.5 в зависимости от энергии КЛ.

вающая 21 параметр. Она основана на карте галактического синхротронного
излучения WMAP7 и изучении более чем 40000 мер вращения внегалактиче-
ских источников. Регулярное магнитное поле сосредоточено, в основном, в га-
лактическом диске, его амплитуда быстро уменьшается при удалении от диска.
Структура тороидального поля диска повторяет форму галактических рука-
вов, на границах которых оно меняет амплитуду и, опционально, направление.
Присутствует и внеплоскостная компонента регулярного поля, не похожая по
топологии на тороидальное поле диска. Она также называется Х-полем, т.к.
имеет форму, похожую на букву Х, симметричную относительно диска. Ампли-
туда регулярного галактического поля достигает значений 3 мкГс, сравниваясь
по порядку величины с амплитудой турбулентного поля (∼ 6 мкГс). В модели
других авторов [71] в целом получена похожая структура регулярного магнит-
ного поля.

1.2.2 Рассеяние частиц с помощью метода Монте-Карло

Далее, необходимо было выполнить моделирование распространения КЛ от
модельных источников – галактических компактных скоплений – с целью най-
ти амплитуду их анизотропии. Точность определения анизотропии напрямую
зависит от количества тестовых частиц, участвующих в моделировании, то-
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гда как прямое численное решение уравнений движения, как в 1.2.1, является
достаточно ресурсоемким. Поэтому моделирование было выполнено методом
Монте-Карло, суть которого состоит в том, что тестовые частицы претерпева-
ют малоугловое рассеяние с длиной свободного пробега, которая определяется
найденным в 1.2.1 коэффициентом диффузии 𝜅. Это имитирует рассеяние ча-
стиц в турбулентном магнитном поле.

Длина свободного пробега выражается как:

𝜆 = 3𝜅/𝑐 , (1.10)

Максимальный угол рассеяния задается как:

∆𝜃max = 0.3𝜋 , (1.11)

Численные расчеты показывают, что, чтобы выполнялось равенство (1.10), шаг
по времени должен быть равен:

∆𝜏 =
𝜆∆𝜃2max

4𝑐
. (1.12)

В качестве модельных источников были взяты 10 наиболее массивных ком-
пактных скоплений Галактики (см. Таблицу 3.1). Расчеты запускались для ча-
стиц с энергиями 1017 эВ (𝜅 = 2.2 × 1030 см2 с−1) и 3×1017 эВ (𝜅 = 4.9 × 1030

см2 с−1). Были использованы следующие модельные параметры Галактики:
диаметр – 30 кпк, высота гало – 10 кпк. Для работы описанного в 1.1.2 модифи-
цированного механизма Ферми, ускоряющего частицы до сотен ПэВ, необходи-
ма вспышка сверхновой в компактном скоплении. Предполагалось, что вспышка
СН в каждом скоплении происходит раз в ∼ 20000 лет, что для 10 скоплений
дает частоту раз в ∼ 2000 лет. Такая оценка была сделана на основе модельных
представлений о временах жизни массивных звезд (подробнее об используе-
мых моделях звездной эволюции см. в Главе 3) и крупных массах (> 104 𝑀⊙)
модельных источников. В расчете вспышки СН были распределены случайным
образом так, что их средняя частота равнялась 1/2000 лет. Таким образом, каж-
дые 2000 лет происходила вспышка СН в одном из источников, в каком именно
– также определялось случайным образом. Каждый источник при вспышке СН
единовременно (т.к. время ускорения частиц модифицированным механизмом
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Ферми ∼ 400 лет ≪ 20000 лет) испускал 107 тестовых частиц в случайных
направлениях.

Так как интерес представляют космические лучи вблизи Земли, анизотро-
пия и поток частиц рассчитывались в небольшой сфере радиусом 0.5 кпк с
центром в координатной точке, соответствующей Солнечной системе. Каждая
частица отслеживалась в течении времени расчета – 4×106 лет или до момента
выхода из Галактики, если он произойдет раньше. На каждом временном от-
резке, отслеживались координаты каждой частицы – 𝑥, 𝑦, и 𝑧, и компоненты ее
скорости 𝑣𝑥, 𝑣𝑦, и 𝑣𝑧. Используя эти данные, можно найти концентрацию КЛ и
анизотропию вблизи Земли в каждый момент времени.

В части модельных запусков учитывалось регулярное магнитное поле Га-
лактики, определенное в разделе 1.2.1. Это сделано следующим образом: в про-
межутках между последовательными рассеяниями частица двигалась по винто-
вой линии вокруг направления регулярного магнитного поля. Для этого удобно
было перейти в систему отсчета, связанную с направлением регулярного поля,
такую, где поле направлено по оси 𝑧. В этой системе отсчета движение частицы
в течение шага по времени ∆𝜏 задается простыми формулами:

𝑣′𝑥 = 𝑣𝑥 cos(𝜔∆𝜏) + 𝑣𝑦 sin(𝜔∆𝜏), (1.13)

𝑣′𝑦 = −𝑣𝑥 sin(𝜔∆𝜏) + 𝑣𝑦 cos(𝜔∆𝜏), (1.14)

𝑣′𝑧 = 𝑣𝑧, (1.15)

𝑥′ = 𝑥+ 𝑣𝑥 sin(𝜔∆𝜏)/𝜔 − 𝑣𝑦 cos(𝜔∆𝜏)/𝜔 + 𝑣𝑦/𝜔, (1.16)

𝑦′ = 𝑦 + 𝑣𝑥 cos(𝜔∆𝜏)/𝜔 + 𝑣𝑦 cos(𝜔∆𝜏)/𝜔 − 𝑣𝑥/𝜔, (1.17)

𝑧′ = 𝑧 + 𝑣𝑧∆𝜏, (1.18)

где 𝑣𝑥, 𝑣𝑦, 𝑣𝑧, 𝑥, 𝑦, 𝑧 и 𝑣′𝑥, 𝑣′𝑦, 𝑣′𝑧, 𝑥′, 𝑦′, 𝑧′ – компоненты скорости и координаты ча-
стицы в системе отсчета, связанной с регулярным магнитным полем до и после
поворота, соответственно, 𝜔 = 𝑒𝐵/𝑚𝑐𝛾 — гирочастота частицы в поле в данной
точке. Далее происходил переход в старую систему отсчета, и частица снова
рассеивалась на угол ∆𝜃max.

Рассеяние частиц по методу Монте-Карло с добавлением поворотов менее
ресурсоемко, чем численное решение уравнений движения. Тем не менее, по-
вороты сильно замедляют расчет по сравнению с Монте-Карло без поворотов,
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поэтому в расчетах с учетом регулярного поля запускалось 106, а не 107 частиц
на одну СН. Тем не менее, это практически не повлияло на точность результата.

Расчет проводился в декартовой системе координат, с плоскостью 𝑥 − 𝑦,
совпадающей с плоскостью Галактики. Пусть 𝑣𝑥, 𝑣𝑦, 𝑣𝑧 – компоненты скорости
прибывающих частиц в этой системе, а 𝑢𝑥′, 𝑢𝑦′, 𝑢𝑧′ – компоненты скорости ча-
стиц в системе координат, где 𝑧′ — это направление, в котором интенсивность
𝐼(𝜇) максимальная (см. формулу (1.2)). Очевидно, оно совпадает с направле-
нием средней скорости частиц. Средняя скорость 𝑢𝑧′ равна:

𝑢𝑧′ =

∫︀
𝑢𝑧′𝐼(𝜇)𝑑

3𝑝∫︀
𝐼(𝜇)𝑑3𝑝

≈
∫︀ 1

−1 𝑐𝐼1𝜇
2𝑑(𝜇)∫︀ 1

−1 𝐼0𝑑(𝜇)
=
𝑐𝐼1
3𝐼0

, (1.19)

и
𝑢𝑥′ = 𝑢𝑦′ = 0 . (1.20)

Выше, предполагается, что скорость КЛ 𝑢 ≃ 𝑐 и поэтому |𝐴| ≃ |3𝑢𝑧′/𝑐| (см.
формулу (1.3)), а |𝑢𝑧′| =

√︀
𝑣𝑥

2 + 𝑣𝑦
2 + 𝑣𝑧

2.
Тогда компоненты анизотропии определяются как:

𝐴𝑥 = 3
𝑣𝑥
𝑐

= 3

∑︀𝑁
𝑖=1 𝑣

𝑖
𝑥/𝑐

𝑁
,

𝐴𝑦 = 3
𝑣𝑦
𝑐

= 3

∑︀𝑁
𝑖=1 𝑣

𝑖
𝑦/𝑐

𝑁
, (1.21)

𝐴𝑧 = 3
𝑣𝑧
𝑐

= 3

∑︀𝑁
𝑖=1 𝑣

𝑖
𝑧/𝑐

𝑁
,

где 𝑁 – число частиц в сфере около Земли. Полная амплитуда дипольной ани-
зотропии тогда равна |𝐴| =

√︁
𝐴2
𝑥 + 𝐴2

𝑦 + 𝐴2
𝑧.

1.3 Результаты. Анизотропия КЛ, ускоренных в компакт-

ных скоплениях

1.3.1 Теоретический расчет

Объем модельного бокса ограничен размерами Галактики. Если бы модель-
ный объем был бесконечным, а также если бы не был интересен учет регу-
лярного магнитного поля, достаточно было бы найти сумму фундаментальных
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Рисунок 1.8: Сравнение двух методик расчета дипольной анизотропии в беско-
нечном пространстве. Статистика частиц: 105 частиц/СН.

решений уравнения диффузии от модельных источников для найденных в слу-
чайном поле Галактики диффузионных коэффициентов. Такой подход приме-
ним, если предположить, что источник испускает ускоренные частицы одно-
моментно. Учитывая, что модель [16] действительно предсказывает малое вре-
мя ускорения (≲ 400 лет), такое предположение можно принять. Тогда расчет
анизотропии и потоков частиц через фундаментальное решение является кор-
ректным в бесконечном пространстве. Этот подход можно использовать как
простой тест работы метода Монте-Карло для исследуемой задачи. Поэтому
методом Монте-Карло были смоделированы анизотропии для бесконечного про-
странства без учета регулярного поля с целью сравнить с фундаментальным ре-
шением. Амплитуда анизотропии в точке наблюдения для фундаментального
решения рассчитывается как:

|𝐴| = 3|𝐽 |
𝑐𝑁

, (1.22)

где N – это концентрация частиц, J определяется как:

J = −𝜅∇N. (1.23)
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Для изотропной диффузии

𝑁(𝑟, 𝑡) =
1

(4𝜋𝜅𝑡)3/2
exp

(︂
−(𝑥𝑠 − 𝑥0)

2 + (𝑦𝑠 − 𝑦0)
2 + (𝑧𝑠 − 𝑧0)

2

4𝜅𝑡

)︂
, (1.24)

где 𝑥𝑠, 𝑦𝑠, 𝑧𝑠 – координаты источника, 𝑥0, 𝑦0, 𝑧0 – координаты Солнечной систе-
мы, 𝑡 – время, прошедшее с момента вспышки сверхновой в источнике. Пото-
ки от различных источников складываются, и из получившегося суммарного
потока по формуле (1.22) вычисляется анизотропия. Сравнение этого результа-
та с анизотропией, полученной методом Монте-Карло, приведено на Рис. 1.8.
Данные расчеты были выполнены для одних и тех же источников и для од-
них и тех же случайных чисел, определяющих, в каком источнике происходит
вспышка сверхновой. Как можно видеть, их графики схожи, за исключением
флуктуаций кривой, полученной методом Монте-Карло, обусловленных конеч-
ным числом частиц, участвующих в расчете. Следовательно, можно говорить
о применимости метода Монте-Карло к данной задаче.

1.3.2 Случайные и наблюдаемые компактные скопления

Оказать влияние на анизотропию КЛ может распределение их источников
в Галактике. Как уже было упомянуто, в качестве модельных источников бы-
ли взяты наиболее крупные и массивные компактные скопления Галактики,
известные на данный момент.

Тем не менее, утверждать, что источниками наблюдаемых в настоящее вре-
мя в Солнечной системе КЛ являются именно они, некорректно. Во-первых,
требуется время для того, чтобы частицы дошли до Земли — для далеких скоп-
лений в центре Галактики оно может достигать несколько млн. лет. Те КЛ,
анизотропия и потоки которых наблюдаемы сейчас, были ускорены в своих
источниках миллионы лет назад. Во-вторых, некоторые скопления (например,
Arches) молоды и еще не достигли стадии, когда массивные звезды начинают
вспыхивать как сверхновые. Тем не менее, можно ожидать, что среднее коли-
чество массивных скоплений в Галактике остается неизменным со временем.
Поэтому распределение наблюдаемых компактных скоплений в работе исполь-
зуется как пример того, как могут быть распределены модельные источники
КЛ, в отсутствие возможности воспроизвести в точности реальные источники
КЛ и их местоположение.
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Рисунок 1.9: Сравнение модельной анизотропии, полученной для случайного
распределения скоплений и распределения известных 10 крупнейших Галакти-
ческих скоплений для частиц с энергией 100 ПэВ.

Насколько устойчив результат моделирования к распределению источни-
ков? Чтобы это оценить, была рассчитана анизотропия от 10 модельных ком-
пактных скоплений, случайно распределенных в радиусе 5 кпк от галактическо-
го центра, как ожидается из исследований интенсивности звездообразования в
Галактике [63]. Были запущены расчеты с пониженной статистикой частиц (105

частиц/СН). Сравнение модельной анизотропии для реальных и случайно рас-
положенных скоплений приведено на Рис. 1.9, 1.10. Можно видеть, что после
1 млн. лет моделирования значения анизотропии для разных распределений
компактных скоплений близки к друг другу. Таким образом, предсказываемое
теоретически и наблюдаемое распределения компактных скоплений дают схо-
жие значения дипольной анизотропии. В обеих выборках источники расположе-
ны достаточно далеко от Солнечной системы – частицы успевают многократно
рассеяться в магнитном поле Галактики. Уменьшить анизотропию может изо-
тропное распределение источников относительно Солнечной системы, тогда как
увеличить анизотропию может достаточно близкий мощный источник КЛ. Од-
нако, пока нет данных о том, что один из этих случаев имеет место в нашей
Галактике.
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Рисунок 1.10: Сравнение модельной анизотропии, полученной для случайного
распределения скоплений и распределения известных 10 крупнейших Галакти-
ческих скоплений для частиц с энергией 300 ПэВ.

1.3.3 Анизотропия прихода частиц с энергиями 100 и 300 ПэВ

На Рис. 1.11, 1.12 приведены смоделированные амплитуды анизотропии для
КЛ энергий 1017 и 3 × 1017 эВ. Приведены модельные данные с учетом и без
учета вращения в регулярном магнитном поле Галактики. Поведение ампли-
туды анизотропии во времени показывает, что спустя ∼ 106 лет после начала
вспышек сверхновых |𝐴| достигает своего стационарного значения, которое по-
сле уже практически не меняется. Исследуя средние значения анизотропии за
последние 2 млн. лет расчета и их стандартные отклонения, можно получить
для 100 ПэВных протонов:

|𝐴|𝑡𝑓 = 0.029± 0.004 (1.25)

для чисто турбулентного поля и

|𝐴|𝑡𝑟𝑓 = 0.026± 0.004 (1.26)

для турбулентного+регулярного магнитного поля. Для 300 ПэВных протонов:

|𝐴|𝑡𝑓 = 0.061± 0.008 (1.27)
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Рисунок 1.11: Амплитуда анизотропии в зависимости от времени для 100 ПэВ-
ных протонов. Красная кривая соответствует модели распространения без учета
регулярного магнитного поля Галактики. Синяя кривая соответствует модели
с включением регулярного поля [72]. Штриховыми линиями показаны средние
значения анизотропии за последние 2× 106 лет модельного времени.

для чисто турбулентного поля и

|𝐴|𝑡𝑟𝑓 = 0.058± 0.008 (1.28)

для турбулентного+регулярного магнитного поля.
Как можно видеть, и для 100 ПэВ, и для 300 ПэВ анизотропия с учетом

регулярного поля чуть ниже, чем в чисто турбулентном поле. Однако, в рам-
ках отклонений это различие нельзя считать значимым, по крайней мере, на
временах моделирования. Таким образом, можно сделать вывод, что основное
влияние на анизотропию высокоэнергичных частиц имеет Галактическое тур-
булентное поле, а не регулярное. При этом различие анизотропий для 100 ПэВ
и 300 ПэВ является значимым.

Наблюдаемая дипольная анизотропия на энергиях порядка нескольких со-
тен ПэВ – ≤ 0.01 (см. Рис. 1.4), с ростом энергии она не увеличивается. В
моделировании получены величины |𝐴| ≃ 0.03 для 𝐸CR = 1017 эВ и |𝐴| ≃ 0.06

для 𝐸CR = 3 × 1017 эВ. Уменьшить величину анизотропии может присутствие
изотропной внегалактической компоненты КЛ. В предположении, что компакт-
ные скопления являются единственными галактическими источниками КЛ рас-
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Рисунок 1.12: Амплитуда анизотропии в зависимости от времени для 300 ПэВ-
ных протонов. Красная кривая соответствует модели распространения без учета
регулярного магнитного поля Галактики. Синяя кривая соответствует модели
с включением регулярного поля [72]. Штриховыми линиями показаны средние
значения анизотропии за последние 2× 106 лет модельного времени.

сматриваемых энергий, можно оценить отношение галактического и внегалак-
тического потока КЛ, 𝐹gal/𝐹ex, следующим образом. Если изотропный поток
внегалактических КЛ в 𝑓ex раз больше, чем средний поток от галактических
компактных скоплений, полная анизотропия:

𝐴tot =
𝐴cl

1 + 𝑓ex
, (1.29)

и
𝐹gal

𝐹ex
=

1

𝑓ex
=

𝐴tot

𝐴cl − 𝐴tot
, (1.30)

где 𝐴cl — анизотропия КЛ от галактических источников (компактных скопле-
ний). Если принять 𝐴tot ≲ 0.01, из результатов моделирования следует, что
𝐹gal/𝐹ex ≃ 1/2 для 𝐸CR = 1017 эВ. Для 𝐸CR = 3 × 1017 эВ 𝐹gal/𝐹ex ≃ 1/5. То
есть, компактные скопления, на основе данных об анизотропии, могут обеспе-
чивать ∼ 33% потока 100-ПэВных и ∼ 16% потока 300-ПэВных космических
лучей. Остальное должно приходиться на внегалактические источники, КЛ от
которых предполагаются приходящими изотропно.
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Найденные процентные соотношения в рамках модели являются максималь-
но возможным вкладом компактных скоплений в поток КЛ сверхвысоких энер-
гий, ограниченным наблюдаемым значением анизотропии. Однако, нельзя счи-
тать их жесткими верхними пределами на долю предлагаемых источников по
нескольким причинам. Во-первых, как уже упоминалось ранее, на результат
моделирования может повлиять другое распределение источников, а также дру-
гие геометрические параметры Галактики, в частности, высота гало (см. раз-
дел 1.3.4). Во-вторых, модельная анизотропия, и, в особенности, наблюдаемая
анизотропия, имеют достаточно значительные ошибки (см. Рис. 1.4), в рамках
которых вклад компактных скоплений может варьироваться на десятки про-
центов.

1.3.4 Анизотропия в бесконечном пространстве

Можно проанализировать влияние высоты гало на величину анизотропии.
Увеличение высоты гало приводит к увеличению занятого турбулентностью
объема и подавлению ухода частиц, что ведет к увеличению числа случайных
рассеяний КЛ и уменьшению их анизотропии. Но насколько увеличение высо-
ты гало может уменьшить анизотропию? Чтобы понять это, была исследована
анизотропия КЛ от тех же источников и с теми же коэффициентами диффузии,
но в бесконечном пространстве. Она была посчитана суммированием потоков,
получающихся в результате решения уравнения диффузии, как показано в раз-
деле 1.3.1.

Результаты расчета показаны на Рис. 1.13. Анизотропия в бесконечном про-
странстве убывает со временем, однако нет смысла продолжать расчет дольше,
чем 20 млн. лет, так как за это время все массивные звезды с мощными ветра-
ми перестанут существовать и источник перестанет быть эффективным ускори-
телем частиц сверхвысоких энергий. Конфигурация источников, скорее всего,
полностью поменяется в течение этого времени. Поэтому были рассчитаны зна-
чения анизотропии для времени 4 млн. лет – основном времени, на котором
шли расчеты Монте-Карло, и для времени 20 млн. лет. Для 𝐸CR = 1017 эВ:

𝐴4 = 0.023± 0.001, (1.31)

𝐴20 = 0.018± 0.001. (1.32)
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Рисунок 1.13: Анизотропия в зависимости от времени для бесконечного про-
странства, заполненного турбулентностью. Штриховой линией показаны сред-
ние значения анизотропии на временах 15-20 млн. лет, жирной линией – при-
близительное среднее значение анизотропии на тех временах, на которых за-
канчивается моделирование методом Монте-Карло.

Для 𝐸CR = 3× 1017 эВ:
𝐴4 = 0.042± 0.002, (1.33)

𝐴20 = 0.036± 0.003. (1.34)

Как можно видеть, эти значения анизотропии на 30-40% меньше, чем те, что
были получены в расчете методом Монте-Карло с конечным гало. Тем не менее,
устремление высоты гало в бесконечность не может обеспечить наблюдаемые
значения амплитуды анизотропии порядка 1% или менее.

1.3.5 Интенсивность КЛ с энергиями 100-300 ПэВ

Необходимо понять, могут ли предлагаемые источники, т.е. компактные
скопления, обеспечивать нужную долю интенсивности КЛ в диапазоне рассмат-
риваемых энергий 100-300 ПэВ. Модельную интенсивность КЛ вблизи Солнеч-
ной системы можно найти путем соотношения количества частиц, запускаемых
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Рисунок 1.14: Число частиц в объеме dV – шаре радиуса 0.5 кпк – вблизи место-
положения Земли в зависимости от времени; каждые 2000 лет в данной модели
взрывается сверхновая в одном из источников, которая выбрасывает 106 частиц

в моделировании методом Монте-Карло, и количества частиц, регистрируемых
в малом объеме 𝑑𝑉 вблизи Земли. Через первое можно выразить энергию, кото-
рая идет на ускорение КЛ при одной вспышке сверхновой 𝐿𝐶𝑅, а через второе –
наблюдаемый поток от источников. В расчетах с вращением вокруг регулярно-
го поля каждые 2000 лет из одного из источников запускается 𝑁 = 106 частиц,
что имитирует вспышку сверхновой. Как можно видеть из Рис. 1.14, спустя
1.5-2 млн. лет устанавливается «равновесие» – т.е. в рассматриваемом домене
сохраняется приблизительно одно и то же число частиц. После этого момента
в объеме 𝑑𝑉 вблизи Земли находится 𝛼 ·𝑁 частиц. Из кода, для 𝐸CR = 1017 эВ
𝛼 ≃ 0.2, для 𝐸CR = 3× 1017 эВ 𝛼 ≃ 0.1.

Долю 𝐿𝐶𝑅, которая приходится на энергетический диапазон 100-300 ПэВ,
можно найти из спектра протонов (Рис.1.3):

𝜉 =

300 PeV∫︁
100 PeV

𝑐 𝑝3𝑁(𝑝) 𝑑𝑝

∫︁
𝐸𝑝

𝑐 𝑝3𝑁(𝑝) 𝑑𝑝
≃ 0.003. (1.35)
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Наблюдаемая интенсивность КЛ от компактных скоплений тогда должна быть
равна:

𝐼⊕ = 𝛼 𝜉 𝐿𝐶𝑅
𝑐

4𝜋

1

𝑑𝑉

1

𝐸𝐶𝑅
. (1.36)

Из наблюдаемого спектра КЛ [73] можно оценить интенсивность КЛ в диапа-
зоне 100-300 ПэВ – 2.7×10−10 [м2·ср ·c]−1. В формуле (1.36) 𝛼 ∼ 0.15, 𝜉 ≃ 0.003,
𝑑𝑉 = 4

3𝜋(0.5 кпк)3, 𝐸𝐶𝑅 = 200 ПэВ (средняя энергия для диапазона 100-300
ПэВ), а 𝐼⊕ ≃ 0.9 × 10−10 [м2·ср ·c]−1 с учетом того, что из ограничений на
анизотропию поток КЛ от моделируемых источников должен быть максимум
1/3 от общего потока. Тогда энергия в ускоренных частицах от вспышки одной
сверхновой 𝐿𝐶𝑅 ≃ 7.5×1049 эрг. Таким образом, эффективность ускорения, т.е.
доля общей энергии ∼ 1051 эрг, которая идет в ускоренные частицы, должна
быть ≲ 7.5%. Считается, что эффективность ускорения как на УВ изолирован-
ной сверхновой, так и на сходящихся потоках, может достигать 10%, поэтому
можно заключить, что энергетика предлагаемых источников КЛ с энергиями
>100 ПэВ – сверхновых в компактном скоплении – позволяет получить интен-
сивность в соответствии с наблюдениями и моделированием анизотропии.

1.4 Заключение к главе

В главе представлено моделирование анизотропии и потоков космических
лучей, ускоренных в галактических источниках — молодых компактных скоп-
лениях массивных звезд. Предполагается, что ускорение происходит на стал-
кивающихся ударных волнах остатков сверхновых и массивных ветров. Разра-
ботана модель распространения частиц, учитывающая геометрию галактики,
структуру галактического магнитного поля и распределение источников КЛ.

В главе получены следующие результаты:

1. Смоделирован диффузионный перенос частиц в турбулентном поле Га-
лактики, найдены коэффициенты диффузии для частиц с энергиями от
3× 1015 эВ до 3× 1017 эВ.

2. Методом Монте-Карло смоделировано распространение космических лу-
чей от предлагаемых источников – сверхновых в компактных звездных
скоплениях. Для космических лучей с энергиями 1017 эВ и 3 × 1017 эВ
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найдены значения дипольной анизотропии и потоков частиц в рамках мо-
дели.

3. Исследована роль регулярного поля Галактики, найдено, что учет регу-
лярного поля мало влияет на анизотропию прихода космических лучей.

4. Найдено отношение вкладов предлагаемых (галактических) источников и
внегалактической компоненты космических лучей с энергиями выше 100
ПэВ в предположении, что внегалактический вклад в КЛ является изо-
тропным. Для КЛ с энергиями 1017 эВ оно равно ∼ 1/2, т.е. КЛ высоких
энергий от галактических компактных скоплений может быть ∼ 30% -
35%, тогда как для КЛ с энергиями 3 × 1017 эВ оно равно ∼ 1/5, т.е. ∼
16% КЛ от компактных скоплений.

5. Показано, что энергетика галактических компактных скоплений позво-
ляет обеспечить такой вклад в КЛ, если эффективность предложенного
механизма ускорения ≃ 7.5%.
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Глава 2

Моделирование гамма-излучения ОВ-ассоциаций

и компактных скоплений

2.1 Введение

2.1.1 ОВ-ассоциации

В отличие от массивных компактных скоплений, рассмотренных в преды-
дущей главе, ОВ-ассоциации — разреженные скопления молодых звезд. Они
содержат как большое количество массивных звезд О- и В- типов, так и множе-
ство маломассивных звезд. Протяженность ОВ-ассоциации может составлять
от десятков до сотен парсек. Полная масса звезд-членов ассоциации – между
несколькими сотнями и несколькими тысячами солнечных масс. Соответствен-
но, типичная звездная плотность для ОВ-ассоциации – 0.001-1 𝑀⊙/пк3. Возраст
ОВ-ассоциаций составляет до нескольких десятков млн. лет.

Мощные ветры массивных звезд и сверхновые, взрывающиеся в ОВ-
ассоциации, приводят к высвобождению большого количества энергии, вымета-
нию окружающего межзвездного газа и созданию огромной (обычно более 100
пк) каверны горячего (с температурой более 106 К) и разреженного (с концен-
трацией менее 0.01 см−3) газа, которую называют сверхпузырем или сверхка-
верной.

Среди известных сверхкаверн — Орион Эридана, окружающий ассоциацию
Орион OB1, сверхкаверна Лебедя вокруг ассоциации Лебедь ОВ2, сверхкаверна
Парусов вокруг ассоциации Паруса OB2.

Как и компактные массивные звездные скопления, ОВ-ассоциации и сверх-
каверны, скорее всего, являются значимыми источниками гамма-излучения вы-
соких энергий в галактиках с повышенным звездообразованием [74].
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2.1.2 Особенности спектров гамма-излучения звездных ассоциаций
и скоплений

Ассоциации массивных звезд и компактные скопления могут быть эффек-
тивными ускорителями космических лучей. Это подтверждается наблюдения-
ми и моделированием спектральных и пространственных характеристик гамма-
излучения от галактических OB-ассоциаций и компактных скоплений. В част-
ности, авторы работы [19], используя данные Fermi-LAT и HESS для ассоциации
Лебедь OB2 и компактных скоплений Westerlund 1 и Westerlund 2, исследовали
пространственное распределение гамма-излучения от этих объектов и выясни-
ли, что плотность КЛ в области излучения ведет себя как 𝑟−1. Они пришли к
заключению, что релятивистские частицы непрерывно инжектируются в меж-
зведную среду, что может быть аргументом в пользу ускорения КЛ в результате
совместного действия нескольких звездных ветров.

В работе [34] представлены наблюдения Fermi-LAT в ГэВ-ном диапазоне
протяженного гамма-источника — Кокона Лебедя (Cygnus Cocoon), связанного
со сверхкаверной, окружающей ассоциацию Лебедь ОВ2. Авторы отметили, что
скорее всего, Кокон является местом активного ускорения частиц. Кокон Лебе-
дя расположен в ∼ 1.4 кпк от Солнечной системы и имеет размер порядка 55 пк.
Его общая механическая светимость превышает 1038 эрг с−1. Как показывает
анализ данных Fermi-LAT, на ГэВ-ных энергиях спектральное распределение
энергии гамма-излучения Кокона подчиняется степенному закону с показате-
лем степени ∼ (−2.1). Исследования этой области в ТэВ-ном диапазоне про-
водились инструментами HEGRA [75], Milagro [76], ARGO [77], VERITAS [78]
и HAWC [79, 35]. Наблюдения показали, что ТэВ-ный спектр Кокона близок
к степенному с показателем степени ∼ (−2.6), т.е. значительно смягчается по
сравнению с ГэВ-ным на переходной энергии порядка 0.5 ТэВ.

Подобное поведение демонстрируют и некоторые компактные скопления, на-
пример, Westerlund 2 [31], W40 [80]. Westerlund 2 — одно из наиболее массивных
компактных скоплений в нашей Галактике с полной звездной массой порядка
(1−3)×104 𝑀⊙ и возрастом порядка (2−3)×106 лет. Наблюдательные данные
Fermi [81] в ГэВ-ном диапазоне и HESS [82] в ТэВ-ном диапазоне показыва-
ют, что спектр гамма-излучения Westerlund 2 так же, как и спектр Кокона
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Рисунок 2.1: Спектры гамма-излучения Кокона Лебедя (по данным Fermi,
HAWC, ARGO) и компактного скопления Westerlund 2 (по данным Fermi,
HESS), данные для иллюстрации. Линия, приблизительно соответствующая из-
лому в спектре, проведена на энергии 500 ГэВ. Потоки излучения имеют про-
извольную друг относительно друга нормировку.

Лебедя, имеет излом на энергии ∼ 0.5 ТэВ. Если приближать наблюдаемый
спектр степенной функцией, то можно сказать, что показатель степени меня-
ется с ∼ (−2.0) [30] до ∼ (−2.6). Спектры гамма-излучения Кокона Лебедя и
Westerlund 2 приведены на Рис. 2.1.

W40 (Westerhout 40) — одно из ближайших к Солнечной системе скопле-
ний (𝐷 ≃ 440 пк). Его уникальность в том, что впервые гамма-излучение
задетектировано непосредственно от скопления, а не от окружающего «коко-
на». Гамма-излучение W40 наблюдалось в ГэВ-ном диапазоне инструментом
Fermi, его спектр по большей части является степенным с показателем степе-
ни ∼ (−2.49). Однако, на энергиях порядка ГэВ спектр излучения W40 также
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имеет что-то вроде излома, хотя и менее явного, чем в случае Кокона Лебедя и
Westerlund 2.

В данной главе описывается теоретическое моделирование процессов ускоре-
ния и переноса частиц в звездных скоплениях с целью объяснить наблюдаемые
особенности спектров гамма-излучения ОВ-ассоциации Лебедь ОВ2 и компакт-
ного скопления Westerlund 2. Предполагается, что гамма-излучение рождают
ускоренные в скоплениях протоны космических лучей, взаимодействующие со
средой. Спектр гамма-излучения в таком случае близок по форме к спектру
родительских протонов. Моделирование, развиваемое в работе, следует анали-
тическому рассмотрению поведения частиц в турбулентной плазме с ударными
фронтами с помощью метода перенормировок, описанному в работе А.М. Бы-
кова и И.Н. Топтыгина «Кинетика частиц в сильно турбулентной плазме» [83].
Согласно этому подходу, в плазме с сильными УВ режимы переноса низкоэнер-
гичных и высокоэнергичных частиц различны, что может быть причиной на-
блюдаемого излома в спектре гамма-излучения. На основе модели аппроксими-
рованы наблюдаемые гамма-спектры Лебедя OB2 и Westerlund 2. Исследованы
параметры, влияющие на форму спектра и энергию, на которой происходит из-
лом спектра. Также обсуждается необходимая энергетическая эффективность
процессов ускорения частиц в скоплении.

В конце главы коротко рассматривается гамма- и нейтринное излучение в
галактиках с повышенным звездообразованием на основе модели ускорения ча-
стиц с жестким спектром, представленной в Главе 1.

2.2 Модель распространения частиц

Активное звездообразование в ассоциации Лебедь ОВ2 происходило меж-
ду 1 и 7 млн. лет назад [84]. В результате присутствия сильных ударных волн
звездных ветров и крупномасштабных потоков плазмы в скоплении сформи-
ровался широкий спектр магнитогидродинамических флуктуаций. Транспорт
частиц в турбулентной среде описывается уравнением переноса

𝜕𝑁

𝜕𝑡
=

𝜕

𝜕𝑟𝛼
𝜅𝛼𝛽

𝜕𝑁

𝜕𝑟𝛽
− 𝑢𝛼

𝜕𝑁

𝜕𝑟𝛼
+
𝑝

3

𝜕𝑁

𝜕𝑝

𝜕𝑢𝛼
𝜕𝑟𝛼

, (2.1)
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где 𝑁(𝑟, 𝑝, 𝑡) – функция распределения частиц, 𝜅𝛼𝛽(𝑟, 𝑡) – локальный тензор
диффузии, u(𝑟, 𝑡) – поле турбулентных скоростей. Первое слагаемое описыва-
ет мелкомасштабную диффузию в МГД неоднородностях, второе – адвекцию,
т.е. перенос частиц в пространстве за счет движения среды, третье – изменение
энергии частиц за счет взаимодействия с волнами сжатия и разрежения. Пред-
полагается широкий спектр магнитных флуктуаций: 𝑊 (𝑘) ∝ 𝑘−𝜈, где полное
турбулентное магнитное поле 𝐵2

𝑟𝑚𝑠 =
∫︀∞
𝑘corr

𝑊 (𝑘)𝑑𝑘, 𝑘corr – волновое число энер-
гонесущего масштаба турбулентности; показатель степени МГД турбулентности
1 ≤ 𝜈 ≤ 2. Длина свободного пробега КЛ в результате рассеяния на магнитных
флуктуациях может быть записана как [85]:

Λ(𝑝) ≃
(︁𝑐𝑝
𝑒

)︁2 [︂∫︁ ∞

𝑘𝑟𝑒𝑠

𝑊 (𝑘)

𝑘
𝑑𝑘

]︂−1

, (2.2)

Резонансное волновое число 𝑘𝑟𝑒𝑠 определяется как 𝑘𝑟𝑒𝑠(𝑝)𝑅𝑔(𝑝) = 1, где 𝑅𝑔(𝑝) =

𝑐𝑝/𝑒𝐵𝑟𝑚𝑠 – гирорадиус частицы. В широком диапазоне энергий это выражение
может быть переписано как:

Λ(𝑝) ≃ 𝑙corr ·
[︂
𝑅𝑔(𝑝)

𝑙corr

]︂2−𝜈
, (2.3)

Параметр 𝑙corr, определенный таким образом, – это максимальный масштаб тур-
булентности в системе. По порядку величины он равен среднему расстоянию
между сильными ударными волнами в звездном скоплении.

В распределении частиц, ускоренных на ударном фронте, формируется неод-
нородность с пространственным масштабом 𝑙 ≃ 𝜅/𝑢 ≃ 𝑣Λ(𝑝)/3𝑢, где 𝜅 – ло-
кальный «мелкомасштабный» коэффициент диффузии, 𝑢 – скорость фронта, 𝑣
– скорость частицы, Λ(𝑝) – длина пробега частицы. Здесь и далее будут рассмат-
риваться частицы с энергиями в основном намного выше ГэВ, поэтому 𝑣 ≃ 𝑐.
Если 𝑙 ≪ 𝑙corr, система является сильно перемежаемой для частиц, что означа-
ет, что их кинетика существенно разная в областях около ударных фронтов и
между ними. Если 𝑙 ≫ 𝑙corr, то частица на длине своего пробега успевает про-
взаимодействовать с многими фронтами. Переходный импульс 𝑝⋆, на котором
происходит смена режимов транспорта частиц, таким образом, приближенно
определяется уравнением: 𝑐Λ(𝑝⋆) ≃ 3𝑢𝑙corr. Отсюда получается выражение для
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переходного импульса:

𝑐𝑝⋆ ≈ 𝑒𝐵𝑙corr

(︂
3𝑢

𝑐

)︂1/(2−𝜈)
. (2.4)

Переходный импульс имеет сильную зависимость от скорости крупномасштаб-
ных турбулентных движений, так как 𝑝⋆ ∝ 𝑢1/(2−𝜈). К примеру, для 𝜈 = 5/3

переходную энергию можно оценить как:

𝜖⋆ ≈ 90ГэВ
[︂

𝐵

10мкГс

]︂
·
[︂
𝑙corr
10 пк

]︂
·
[︁ 𝑢

1000 км c−1

]︁3
. (2.5)

Переход между режимами распространения частиц отождествляется с изломом
в спектре гамма-излучения рассматриваемых скоплений. Для того, чтобы удо-
влетворить наблюдениям, переходная энергия должна быть порядка несколь-
ких ТэВ.

2.2.1 Спектр низкоэнергичных частиц

На низких энергиях, т.е. когда 𝑙 ≪ 𝑙corr, т.е. Λ(𝑝) ≪ 3𝑢𝑙corr/𝑣, перенос частиц
происходит в основном за счет турбулентной адвекции, тогда как диффузия в
мелкомасштабном турбулентном поле происходит гораздо медленнее. В работе
[83] было выведено сложное уравнение переноса частиц в таком случае:

𝜕𝑁

𝜕𝑡
− 𝜕

𝜕𝑟𝑖
𝜒𝑖𝑗

𝜕𝑁

𝜕𝑟𝑗
=

(︂
1

𝜏𝑠ℎ
+𝐵

)︂
𝐿̂𝑁 +

1

𝑝2
𝜕

𝜕𝑝
𝑝4𝐷

𝜕𝑁

𝜕𝑝
+𝐴𝐿̂2𝑁 +2𝐵𝐿̂𝑃𝑁 +𝑄(𝑝).

(2.6)
Здесь, 𝑁(𝑟, 𝑝, 𝑡) – функция распределения КЛ, усредненная по ансамблю флук-
туаций электрического и магнитного полей, сгенерированных турбулентными
движениями плазмы. 𝑄(𝑝) зависит от инжекции. Операторы 𝐿̂ и 𝑃 вводятся
как:

𝐿̂ =
1

3𝑝2
𝜕

𝜕𝑝
𝑝3−𝛾

∫︁ 𝑝

0

𝑑𝑝′ 𝑝′
𝛾 𝜕

𝜕𝑝′
; 𝑃 =

𝑝

3

𝜕

𝜕𝑝
. (2.7)

Интегральный оператор 𝐿̂ имеет физический смысл ускорения частиц вблизи
отдельного ударного фронта, а 𝑃 отвечает за адиабатическое ускорение частиц.
Турбулентность и ансамбль ударных волн характеризуются кинетическими ко-
эффициентами 𝐴,𝐵,𝐷, и 𝜒𝑖𝑗. Вид этих коэффициентов дан в [83]. Физический
смысл этих коэффициентов следующий: 𝜒𝑖𝑗 отвечает за пространственную диф-
фузию, к которой добавляется взаимодействие с возмущениями скорости;𝐷 – за
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диффузию в пространстве импульсов; 𝜏𝑠ℎ – характерное время корреляции, за
которое УВ проходит длину корреляции; 𝐴 и 𝐵 характеризуют, соответственно,
корреляции скачков скорости на ударных фронтах и скачков скорости между
УВ и областью разрежения; 𝛾 = 𝛼 + 2, где 𝛼 = [(𝜌2/𝜌1) + 2]/[(𝜌2/𝜌1) − 1] –
показатель степени спектра распределения частиц на отдельном фронте, 𝜌2/𝜌1
– степень сжатия на фронте.

Спектр ускоренных частиц в зависимости от времени для случая 𝑝 < 𝑝⋆ был
рассчитан в работе [12]. Было показано, что имеет место эффективная конвер-
сия турбулентной энергии в низкоэнергичные частицы, а спектр незначительно
меняет свой наклон со временем. Инжекция КЛ, предположительно, происхо-
дит на отдельных ударных фронтах, на которых частицы могут ускоряться
до энергий > ГэВ. Когда 𝑝 < 𝑝⋆, но инжектированные КЛ релятивистские,
что может иметь место в случае Кокона Лебедя, конечный спектр может быть
приближен степенным спектром с индексом, близким к (−2): 𝑝2𝑁(𝑝) ∝ 𝑝−2.
По данным Fermi, спектр низкоэнергичных протонов имеет показатель степени
∼ (−2.1) для Кокона Лебедя и ∼ (−2.0) для Westerlund 2, что в рамках данной
модели может быть реализовано.

С точки зрения модели можно попытаться объяснить излучение других
сверхкаверн и предсказать их свойства. Например, многоволновые наблюде-
ния сверхкаверны Ориона-Эридана не выявили какого-либо превышения над
фоном в гамма-лучах. Такой результат может быть объяснен в рамках моде-
ли тем, что, если турбулентная скорость в скоплении ниже ∼ 1000 км с−1, 𝜖⋆
может быть много меньше ГэВ (см. формулу (2.5)) и жесткая (∼ −2.0) часть
спектра излучения не распространяется на те энергии, на которых наблюдает
Fermi-LAT. Также подобный результат может указывать на высокий показатель
𝜈 ≥ 5/3 турбулентности в сверхкаверне.

2.2.2 Спектр высокоэнергичных частиц. Модель 1.

Для частиц высоких энергий (𝑝 > 𝑝⋆) рассмотрим две модели. Первая пред-
полагает распространение частиц в турбулентной среде с сильными т.н. «пер-
вичными» ударными волнами ОСН и мощных ветров. Для высокоэнергичных
частиц характерный масштаб диффузии больше, чем 𝑙corr, частицы взаимодей-
ствуют с несколькими фронтами на одном пробеге. Соответственно, неоднород-
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ность в распределении частиц определяется именно размером 𝑙corr. Система не
является сильно перемежаемой, как для низкоэнергичных КЛ, распространение
частиц в ней является преимущественно диффузионным.

Предполагая сферическую форму ОВ-ассоциации, можно получить следу-
ющее уравнение:

𝜕𝑁

𝜕𝑡
− 1

𝑟2
𝜕

𝜕𝑟
𝑟2𝜅(𝑝)

𝜕𝑁

𝜕𝑟
=

1

𝑝2
𝜕

𝜕𝑝
𝑝2𝐷(𝑝)

𝜕𝑁

𝜕𝑝
, (2.8)

Здесь оставлены только диффузия в пространстве импульсов и пространствен-
ная диффузия, которая играет основную роль в транспорте высокоэнергичных
частиц. Пространственный коэффициент диффузии 𝜅(𝑝) = Λ(𝑝)/3 и коэффи-
циент диффузии в пространстве импульсов 𝐷(𝑝) = 𝑝2/𝜏acc = 𝑝2𝑢2/9𝜅(𝑝). Урав-
нение для стационарного состояния имеет вид:

1

𝑟2
𝜕

𝜕𝑟
𝑟2
𝜕𝑁

𝜕𝑟
+

1

𝜅(𝑝)

1

𝑝2
𝜕

𝜕𝑝
𝑝4

𝑢2

9𝜅(𝑝)

𝜕𝑁

𝜕𝑝
= 0, (2.9)

Пространственный коэффициент диффузии равен

𝜅(𝑝) =
v

3
· 𝑙corr ·

[︂
𝑅𝑔(𝑝)

𝑙corr

]︂2−𝜈
.

Так как 𝑝 > 𝑝⋆ и в случае рассматриваемых в работе скоплений (Кокон Ле-
бедя, Westerlund 2) эти энергии значительно больше, чем ГэВ, v ≈ 𝑐. Можно
ввести новую переменную 𝜂 = 𝑝/𝑝⋆, тогда 𝜅(𝜂) = 𝜅0𝜂

2−𝜈, где 𝜅0 = (𝑐/3) · 𝑙corr ·
(𝑐𝑝⋆/𝑒𝐵0𝑙corr)

2−𝜈. Уравнение для 𝜂 принимает вид:

1

𝑟2
𝜕

𝜕𝑟
𝑟2
𝜕𝑁

𝜕𝑟
+

1

𝜅(𝜂)

1

𝜂2
𝜕

𝜕𝜂
𝜂4

𝑢2

9𝜅(𝜂)

𝜕𝑁

𝜕𝜂
= 0. (2.10)

Решение ищется в виде:
𝑁(𝑟, 𝜂) = 𝑓(𝜂)𝜑(𝑟)/𝑟 (2.11)

В результате разделения переменных для 𝜑(𝑟) получается:

1

𝑟

𝑑

𝑑𝑟

(︂
𝑟2
𝑑

𝑑𝑟

(︂
𝜑

𝑟

)︂)︂
= −𝜆𝜑, (2.12)

и его решение
𝜑 = 𝜑0 sin(

√
𝜆𝑟). (2.13)
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Здесь отброшено решение, приводящее к неопределенности функции 𝑁(𝑟, 𝜂) в
нуле. Возможные значения 𝜆 зависят от граничных условий при 𝑟 = 𝑅, где 𝑅
– радиус системы.

Приближенные к реальности граничные условия должны определяться
энергозависимым уходом ускоренных частиц через границу звездной ассоциа-
ции. Поток уходящих частиц зависит от эффективности ускорения и размеров
ускорителя. В частности, достаточно большой поток уходящих частиц на от-
дельных стадиях эволюции системы может сформировать инициированную КЛ
турбулентность, что приводит к более эффективному удержанию КЛ в системе.
Рассмотрим более простые модельные граничные условия для сферической об-
ласти ускорения. Главное различие между внутренними и внешними областями
пространства — отсутствие значимых флуктуаций скорости во внешней обла-
сти, т.е. 𝑢 = 0, при том, что пространственный коэффициент диффузии близок
к внутреннему значению. После сшивки функции распределения и потоков на
𝑟 = 𝑅 получается условие на 𝜆:

cos(
√
𝜆𝑅) = 0 −→ 𝜆𝑛 =

(︁ 𝜋

2𝑅
(2𝑛+ 1)

)︁2
, 𝑛 = 0, 1, ... (2.14)

Как будет понятно ниже из вида функции 𝑓(𝜂), увеличение 𝑛 ведет к быстрому
падению функции 𝑓(𝜂) с увеличением энергии, поэтому можно оставить только
одно решение с 𝑛 = 0. Уравнение для 𝑓(𝜂) принимает вид:

1

𝜅0𝜂2−𝜈
· 1

𝜂2
𝜕

𝜕𝜂
𝜂4

𝑢2

9𝜅0𝜂2−𝜈
𝜕𝑓

𝜕𝜂
= 𝜆𝑓. (2.15)

𝑓(𝜂) ищется в виде:
𝑓(𝜂) = 𝜂−(𝜈+1)/2Φ(𝜂),

Замена переменной

𝑥 =
𝜂2−𝜈3𝜅0

√
𝜆0

(2− 𝜈)𝑢
(2.16)

приводит к модифицированному уравнению Бесселя для функции Φ(𝑥):

− (𝑎2 + 𝑥2)Φ + 𝑥Φ′ + 𝑥2Φ′′ = 0, (2.17)

где a = (𝜈 +1)/|4− 2𝜈| (для 𝜈 ̸= 2). Если отбросить экспоненциально растущее
с увеличением импульса решение, останется:

𝑓(𝜂) = 𝐴0𝜂
−(𝜈+1)/2𝐾𝑎

(︂
𝜂2−𝜈3𝜅0

√
𝜆0

(2− 𝜈)𝑢

)︂
, (2.18)
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где 𝐾a – функция Макдональда с показателем a, определенным выше. Таким
образом, функция распределения в пространстве импульсов выглядит как:

𝑁(𝑝) = 𝐴0(𝑝/𝑝⋆)
−(𝜈+1)/2𝐾a

(︀
(𝑝/𝑝⋆)

2−𝜈∆
)︀
. (2.19)

Здесь

∆ =
𝜋

2

𝑐Λ(𝑝⋆)

(2− 𝜈)𝑢𝑅
. (2.20)

Константа 𝐴0 является, по сути, нормировкой и зависит от мощности источни-
ка.

Рисунок 2.2: Спектр ускоренных протонов в Коконе Лебедя, вычисленный в со-
ответствии с моделью, описанной в разделе 2.2.2 с параметрами 𝑙corr и 𝜈, опреде-
ленными в разделе 2.3. Широкая синяя линия указывает на неопределенность
в переходной области, где происходит сшивка асимптотических решений.

Асимптотика функции Макдональда при больших аргументах 𝑌 ≫ 1 –
𝐾a(𝑌 ) ≈

√︀
𝜋
2𝑌 exp (−𝑌 ). Следовательно, для больших импульсов частиц 𝑝 > 𝑝c

спектр (2.19) имеет экспоненциальную асимптотику

𝑁(𝑝) ∝ (𝑝/𝑝c)
−3/2 exp [−(𝑝/𝑝c)

(2−𝜈)], (2.21)

На Рис. 2.2 показан спектр ускоренных протонов в ОВ-ассоциации Лебедь,
полученный в Модели 1, рассматриваемой в данном разделе. Параметры 𝑙corr и
𝜈, использованные для построения данного спектра, будут найдены ниже в ходе
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процедуры фитирования наблюдаемых спектров гамма-излучения модельными.
Важно понимать, что в переходной области возле 𝑝⋆ решение имеет неопреде-
ленность (показана синим цветом на Рис. 2.2), т.к. модельные спектры найдены
путем рассмотрения упрощенных уравнений и являются асимптотическими.

2.2.3 Спектр высокоэнергичных частиц. Модель 2.

В рассмотрении выше предполагается распространение и ускорение КЛ в
турбулентной плазме с сильной перемежаемостью вследствие наличия ударных
волн остатков сверхновых и массивных звездных ветров. Однако, как было по-
казано в [86, 87], взаимодействие сильных ударных волн с флуктуациями плот-
ности может привести к формированию многочисленных слабых вторичных
ударных волн. Первичные сильные УВ от вспышек сверхновых и УВ ветров
массивных звезд сталкиваются с неоднородным распределением плотности в
межзвездной среде – облаками, звездными ветрами. Когда первичная УВ встре-
чается с неоднородностью, большая разница в плотности между натекающим
газом и облаком приводит к ее отражению и возникновению вторичной УВ.
Авторы [86] получили распределение получающейся таким образом турбулент-
ности по силе ударных волн и нашли спектр турбулентных скоростей и магнит-
ных полей – 𝑊 (𝑘) ∝ 𝑘−2, то есть 𝜈 = 2. Тогда коэффициент диффузии КЛ ста-
новится энергонезависимым в достаточно широком диапазоне энергий. Спектр
турбулентности, таким образом, становится двухкомпонентным: с 𝜈 ∼ 3/2−5/3

на мелких масштабах, и с 𝜈 = 2 на крупных масштабах. Мелкомасштабная тур-
булентность имеет максимальный масштаб 𝑙0, тогда как крупномасштабная –
𝑙corr, который теперь приблизительно равен расстоянию между вторичными УВ
(то есть меньше, чем 𝑙corr в Модели 1, соответствовавший расстоянию между
первичными сильными УВ).

На низких энергиях частицы ведут себя так же, как обсуждается в разделе
2.2.1. Их длина пробега определяется теперь не масштабом 𝑙corr, а энергонесу-
щим масштабом 𝑙0 слабой мелкомасштабной турбулентности, присутствующей
в скоплении:

Λ(𝑝) ≃ 𝑙0 ·
[︂
𝑅𝑔(𝑝)

𝑙0

]︂2−𝜈
. (2.22)
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Рисунок 2.3: Длина пробега частиц в турбулентности вида: 𝑊 (𝑘) ∝ 𝑘−3/2,
𝑘 > 𝑘0 = 2𝜋/𝑙0, 𝑊 (𝑘) ∝ 𝑘−2, 𝑘0 > 𝑘 > 𝑘corr = 2𝜋/𝑙corr. Резонансное волно-
вое число 𝑘𝑟𝑒𝑠 определяется как 𝑘𝑟𝑒𝑠(𝑝)𝑅𝑔(𝑝) = 1. Переходный импульс между
режимами переноса 𝑝* задается условием Λ(𝑝⋆) ≃ 3𝑢𝑙corr/𝑐. Параметры соответ-
ствуют параметрам, подходящим для аппроксимации спектра Кокона Лебедя,
найденным в 2.3.2.

Как и прежде, переходный импульс между режимами переноса частиц опреде-
ляется как:

Λ(𝑝⋆) ≃ 3𝑢𝑙corr/𝑐. (2.23)

На Рис. 2.3 изображена зависимость длины свободного пробега частицы от им-
пульса в турбулентности сложного вида, на мелких масштабах имеющей пока-
затель степени спектра 𝜈 ∼ 3/2 − 5/3, а на более крупных 𝜈 ∼ 2. На низких
энергиях перенос осуществляется в основном за счет адвекции, тогда как диф-
фузионный пробег мал. На высоких энергиях пробег достигает постоянного
значения, что соответствует спектру турбулентности 𝜈 = 2. Когда гирорадиус
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частицы сравнивается с максимальным масштабом турбулентности, образован-
ной ударными фронтами (𝑅𝑔 = 2𝜋/𝑙corr), длина пробега растет вместе с энергией
как Λ ∝ 𝑝2 и эффективность ускорения падает.

На энергиях 𝐸 > 𝜖*, но таких, что 𝑅𝑔 < 2𝜋/𝑙corr и в предположении сфе-
рической симметрии, функция распределения удовлетворяет уравнению (2.8).
Коэффициент диффузии в пространстве импульсов равен

𝐷(𝑝) =
𝑢2𝑝2

9𝜅
=
𝑝2

𝜏𝑎
, (2.24)

где 𝑢, как и ранее – среднеквадратичная скорость в системе, а 𝜅 – коэф-
фициент пространственной диффузии, который является энергонезависимым.
𝜏𝑎 = 9𝜅/𝑢2 – это характерное время ускорения Ферми. Стационарное уравнение
переноса в таком случае имеет вид:

𝜏𝑎𝜅

𝑟2
𝜕

𝜕𝑟
𝑟2
𝜕𝑁

𝜕𝑟
+

1

𝑝2
𝜕

𝜕𝑝
𝑝4
𝜕𝑁

𝜕𝑝
= 0. (2.25)

Оно решается таким же образом, как и уравнение (2.10): решение ищется в виде

𝑁(𝑟, 𝑝) = 𝑓(𝑝)𝜑(𝑟)/𝑟 (2.26)

с последующим разделением переменных. Решение для 𝜑(𝑟) и условия на 𝜆

совпадают с (2.13), (2.14):

𝜑 = 𝜑0 sin(
√
𝜆𝑟), 𝜆𝑛 =

(︁ 𝜋

2𝑅
(2𝑛+ 1)

)︁2
, 𝑛 = 0, 1, ... (2.27)

Уравнение для 𝑓(𝑝) имеет вид:

𝑝2
𝑑2𝑓

𝑑𝑝2
+ 4𝑝

𝑑𝑓

𝑑𝑝
= 𝜅𝜏𝑎𝜆𝑓 (2.28)

и имеет степенное решение

𝑓(𝑝) = 𝐴0𝑝
−(𝛾+2), 𝛾 = −1

2
+

(︂
9

4
+ 𝜅𝜏𝑎𝜆

)︂1/2

, (2.29)

где 𝜆 определяется из формулы (2.27). Здесь отбрасывается одно из решений,
приводящее к неограниченному росту 𝑓(𝑝) с ростом 𝑝. Как и в Модели 1, с
увеличением 𝑛 спектр становится в разы более мягким, т.е. падает быстрее.
Поэтому из решения остается одно слагаемое с 𝑛 = 0.
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Рисунок 2.4: Спектр ускоренных протонов в Коконе Лебедя, вычисленный в
предположении не зависящего от энергии коэффициента диффузии, получаю-
щегося как следствие многочисленных рассеяний на ансамбле слабых вторич-
ных ударных волн. Широкая синяя линия указывает на неопределенность в
переходной области, где происходит сшивка асимптотических решений.

Спектр протонов высоких энергий, построенный на основании Модели 2,
приведен на Рис. 2.4 (как и в разделе 2.2.2, для иллюстрации приведен спектр
с параметрами, соответствующими гамма-излучению Кокона Лебедя, кото-
рые будут найдены ниже). Спектр ускоренных частиц и соответствующий ему
спектр гамма-излучения являются степенными.

2.3 Спектр гамма-излучения Кокона Лебедя

Адронный механизм гамма-излучения предполагает протон-протонные (𝑝−
𝑝) взаимодействия ускоренных частиц со средой, которые приводят к образова-
нию 𝜋0-мезонов и последующему излучению гамма-квантов за счет их распада.
Мощность и спектр протон-протонного излучения можно вычислить, пользу-
ясь достаточно точными параметризациями [88]. Для параметризации сечения
𝑝− 𝑝 взаимодействия использовалась формула, выведенная в работе [89], кото-
рая хорошо описывает экспериментальные данные. Подробно расчет сечений и
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спектра гамма-излучения приведен в Приложении 1. Подход работы [88] при-
меним для энергий протонов выше, чем 0.1 ТэВ и энергий фотонов выше, чем
0.1 ГэВ, что является достаточным для моделирования наблюдаемого спектра
Кокона Лебедя на ГэВ-ных-ТэВ-ных энергиях.

2.3.1 Модель 1

Основными параметрами моделирования, помимо нормировочного коэффи-
циента, являлись корреляционная длина 𝑙corr и показатель турбулентного спек-
тра 𝜈. Cреднее значение турбулентного магнитного поля в скоплении 𝐵0 не
входило в число изменяемых параметров, так как параметры 𝜈, 𝑙corr и 𝐵0 вме-
сте входят в выражение для переходного импульса 𝑝⋆ (2.4), причем два по-
следних параметра перемножаются в этом выражении и больше нигде не фи-
гурируют. Таким образом, задача определить по отдельности наиболее вероят-
ные значения для этих параметров сильно усложняется. С другой стороны, 𝐵0

в компактном и разреженном скоплении можно оценить, например, из МГД-
моделирования [26]. В этой работе показано, что в скоплениях, богатых массив-
ными О-, В- и WR- звездами, происходит значительное усиление магнитного
поля – его средняя величина может составлять 10-20 мкГс, в некоторых обла-
стях достигая 300 мкГс. На основании этого моделирования 𝐵0 было зафикси-
ровано на значении 15 мкГс. Для остальных параметров использовались сле-
дующие значения: размер ОВ-ассоциации 𝑅 = 15 пк [34, 19], 𝑢 = 1000 км с−1,
– оценочное значение средней скорости турбулентных потоков, основанное на
измеренных значениях скоростей ветров O- и B- звезд – 1000-3000 км с−1 [90]
и скорости ударных волн остатков сверхновых, которые в разреженной плазме
могут составлять ∼ 1500 км с−1 [91]. Хотя наблюдение остатков сверхновых
в сверхкавернах — нетривиальная задача, данные по недавно обнаруженно-
му в горячем разреженном гало Галактики остатку SNR G116.6-26.1 частично
подтверждают эту оценку [92]. Для того, чтобы аппроксимировать модельным
спектром данные Fermi-LAT [34], ARGO [77] и HAWC [35] и найти соответству-
ющие параметры, в работе был использован аффинный метод Монте-Карло по
схеме марковских цепей, реализованный в пакете emcee на Python [93]. На пара-
метры были наложены следующие ограничения: 𝜈 ∈ [1.4; 1.8], 𝑙corr ∈ [0; 15] пк.
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Рисунок 2.5: Спектральное распределение гамма-излучения Кокона Лебедя для
следующих параметров: 𝜈 = 1.51, 𝑙corr = 7.6 пк. Остальные параметры зафик-
сированы на величинах 𝐵0 = 15 мкГс, 𝑅 = 15 пк, 𝑢 = 1000 км с−1. Полупро-
зрачная область соответствует трем стандартным отклонениям от медианного
значения. Дополнительная неопределенность может возникнуть из-за неопре-
деленности переходной области в спектре протонов (см. Рис.2.2).

Получены наиболее вероятные значения для параметров 𝜈 и 𝑙corr:

𝜈 ≃ 1.51+0.04
−0.04, (2.30)

𝑙corr ≃ 7.6+6.1
−2.1 пк. (2.31)

Ошибки здесь соответствуют трем стандартным отклонениям. Найденное зна-
чение 𝜈 очень близко к показателю турбулентности Крайшнана (3/2). При
этом, если взять более высокую среднюю скорость турбулентных потоков 𝑢 =

3000 км с−1, то можно получить значение 𝜈 = 1.68, близкое к Колмогоровскому
(5/3). Тем не менее, данное значение средней скорости маловероятно в разре-
женной ОВ-ассоциации, хотя реализуется в отдельных мощных ветрах. Длина
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корреляции 𝑙corr – это параметр, по физической сути близкий к статистическому
характерному расстоянию между сильными ударными волнами, поэтому полу-
ченное значение хорошо соотносится с радиусом ∼ 15 пк ассоциации Лебедя.

Спектр гамма-излучения, полученный выше, показан на Рис. 2.5. Помимо
решения с параметрами 𝜈 = 1.51, 𝑙corr = 7.6 пк, 𝐵0 = 15 мкГс, на рисунке
приведены области, соответствующие отклонению на уровне 3𝜎.

2.3.2 Модель 2

На Рис. 2.6 приводится спектр гамма-излучения для альтернативной моде-
ли распространения КЛ высоких энергий в сверхкаверне, где турбулентность
создается ансамблем слабых ударных волн, как обсуждалось в Разделе 2.2.3
(Модель 2). Такой механизм обеспечивает степенной спектр протонов (Рис. 2.4)
и, следовательно, степенной спектр гамма-излучения. Предполагалось, что вто-
ричные УВ заполняют весь объем сверхкаверны, а не только объем, содержа-
щий звезды. Поэтому радиус расчетной области, содержащей турбулентность
был положен равным наблюдаемому радиусу сверхкаверны Лебедя – 𝑅 = 55

пк. Скорость турбулентных движений, как и в предыдущем расчете, считалась
равной 1000 км с−1. Переписав выражение (2.29), можно найти, каким дол-
жен быть пространственный коэффициент диффузии 𝜅, чтобы удовлетворить
полученному в результате приближения данных HAWC степенной функцией
показателю степени высокоэнергичной части спектра −2.64+0.14

−0.08 [35]:

𝑓(𝑝) ∝ 𝑝−(𝛾+2), 𝛾 = −1

2
+

3

2

(︂
1 +

𝜋2𝜅2

𝑢2𝑅2

)︂1/2

, (2.32)

Для 𝑢 = 1000 км с−1 и 𝑅 = 55 пк 𝜅 = 9.7+0.3
−0.2× 1027 см2 с−1. Ошибки здесь соот-

ветствуют ошибкам определения показателя степени спектра, данным в работе
[35]. Таким образом, на низких энергиях спектр степенной с наклоном −2.1,
на высоких – также степенной с показателем −2.64. При таком заданном спек-
тре протонов с помощью процедуры фитирования emcee была найдена энергия
перехода между режимами ускорения частиц – она равна 𝜖* = 2.2+1.3

−0.9 ТэВ.
Пользуясь формулами (2.2), (2.4) и рассуждениями о длинах пробега, приве-

денными в 2.2.3, можно подобрать разумные параметры турбулентности, такие,
чтобы переходная энергия и коэффициент диффузии для высокоэнергичных
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Рисунок 2.6: Спектральное распределение гамма-излучения Кокона Лебедя в
модели, где 𝜈 = 2 и коэффициент диффузии в сверхкаверне не зависит от
энергии и равен 𝜅 = 9.7× 1027 см2 с−1, а энергия перехода равна 𝜖⋆ = 2.2 ТэВ.
Родительский спектр протонов показан на Рис. 2.4.

частиц соответствовали найденным выше. Эти параметры: масштаб коротко-
волновой турбулентности 𝑙0, отвечающей за диффузионный пробег частицы на
низких энергиях; масштаб 𝑙corr, приблизительно равный расстоянию между вто-
ричными УВ в сверхкаверне; а также относительные амплитуды

√︀
𝑏21 и

√︀
𝑏22

мелкомасштабной и крупномасштабной турбулентности соответственно. Пока-
затель степени мелкомасштабной турбулентности разумно принять за ≃ 3/2 –
показатель Крайшнана, близкий к найденному показателю турбулентности в
Модели 1. Тогда

𝑙0 ≃ 3× 10−4 пк, (2.33)

𝑙corr ≃ 1 пк, (2.34)√︁
𝑏21 ≃ 6× 10−6 мкГс, (2.35)
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√︁
𝑏22 ≃ 1.4× 10−5 мкГс. (2.36)

2.3.3 Анализ спектров излучения и светимость

На Рис. 2.7 с целью сравнения приведены оба гамма-спектра, найденные в
рамках Модели 1 и Модели 2. Спектр гамма-излучения ОВ-ассоциации Лебедь
в Модели 1, как можно видеть, расходится с наблюдениями в области самых вы-
соких энергий. Напротив, Модель 2 находится в удовлетворительном согласии
с наблюдаемым спектром.

Рисунок 2.7: Сравнение спектров гамма-излучения Кокона Лебедя для Модели
1 и Модели 2. На рисунок добавлена точка из нового исследования области
Лебедя гамма-телескопом LHAASO [28].

В недавней работе LHAASO [28] приведено сообщение о детектировании
∼1.5 ПэВного излучения от области Лебедя и поток гамма-излучения от этой
области на энергии 100 ТэВ. Он был добавлен к Рис. 2.7 для того, чтобы по-
нять, насколько он соотносится с остальными гамма-наблюдениями Кокона и
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модельными расчетами. Можно видеть, что эта единственная доступная пока
точка плохо согласуется с данными HAWC и с обоими модельными расчета-
ми. Пока нельзя утверждать, что источник гамма-излучения, детектированного
LHAASO – это именно Кокон Лебедя. Требуется тщательный морфологический
и спектральный анализ данных LHAASO по источнику, который ожидается в
ближайшее время. Кроме того, еще не закрыты вопросы соответствия калибро-
вок инструментов HAWC и LHAASO.

Смена жесткости на самых высоких энергиях, такая, как в спектре Кокона
Лебедя (см. крайние точки данных HAWC на высоких энергиях), наблюдается
еще в нескольких источниках HAWC [94] – 3HWC J1809-190, 3HWC J1908+063.
Нужны дальнейшие исследования, чтобы установить причины такого поведе-
ния спектров; подобное ужестчение на высоких энергиях не имеет место ни в
одной из рассмотренных моделей.

Интегрируя полученный гамма-спектр, можно получить полную светимость
источника в гамма-лучах с учетом ошибок:

𝐿𝛾 = 2.0+0.4
−0.3 × 1035

(︂
𝑑𝐶𝐶

1.4 кпк

)︂2

эрг с−1, (2.37)

где 𝑑𝐶𝐶 – расстояние до Кокона Лебедя, которое оценивается как ∼ 1.4 кпк.
Необходимую мощность инжекции протонов в скоплении тогда можно оценить
как

𝐿𝑝 = 𝐿𝛾
𝜏loss
𝜏diff

, (2.38)

где 𝜏loss – характерное время потерь на излучение, равное

𝜏loss ≃
1

2𝑐𝑛𝐻𝜎
, (2.39)

где 𝜎 – сечение 𝑝 − 𝑝 взаимодействия, 𝑛𝐻 – концентрация газа вокруг ОВ-
ассоциации. Их приблизительные значения – 𝜎 ≃ 40 мбарн в широком диа-
пазоне энергий, 𝑛𝐻 = 30 см−3 [35]. 𝜏diff – характерное диффузионное время,
равное

𝜏diff =
𝑅2
𝛾

4𝜅
, (2.40)

где 𝑅𝛾 – размер гамма-источника, для Кокона Лебедя равный ∼ 55 пк, 𝜅
– пространственный коэффициент диффузии частиц. Если принять его рав-
ным постоянному коэффициенту диффузии, полученному в Модели 2 (𝜅 ≃
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1028 см2 с−1), то для 𝑑𝐶𝐶 = 1.4 кпк

𝐿𝑝 ≃ 6× 1036 эрг с−1. (2.41)

При кинетической мощности ассоциации Лебедь OB2 2 × 1038 эрг с−1 [34] эф-
фективность конверсии энергии в ускоренные частицы должна быть ∼ 3%, что
является приемлемым значением в теории ускорения на ударных волнах.

2.4 Спектр гамма-излучения Westerlund 2

Возраст молодого массивного звездного скопления Westerlund 2 оценивает-
ся как ∼ 2 млн. лет. В скоплении не было обнаружено остатков сверхновых, а
основным источником кинетической энергии, скорее всего, являются мощные
ветры массивных звезд. Скопление является источником гамма-излучения в
ГэВ-ном [81] и ТэВ-ном [82] диапазоне и демонстрирует схожее с Коконом Лебе-
дя жестко-мягкое поведение [30, 31]. Модель режимов распространения частиц
в сверхкаверне можно применить и для компактного скопления, такого, как
Westerlund 2. Так как сверхновые в скоплении, предположительно, отсутству-
ют, рассеяние частиц происходит на первичных сильных УВ ветров массивных
звезд, а не на вторичных УВ. Таким образом, из двух моделей, описанных в
разделах 2.2.2, 2.2.3, следует воспользоваться Моделью 1 — решением, получа-
ющимся в результате диффузии частиц между сильными ударными фронтами
(уравнение (2.19)). Спектр ускоренных протонов для скопления Westerlund 2
показан на Рис. 2.8.

Основное различие между Коконом Лебедя и Westerlund 2 — в размере.
Несмотря на то, что считается, что большая часть массивных звезд Westerlund
2 сконцентрированы в области радиусом 1 пк [95], в моделировании был исполь-
зован радиус 2 пк как область, содержащая звездные ветры. Также было необ-
ходимо увеличить среднее магнитное поле 𝐵0 до величины порядка ∼ 50 мкГс.
Расчеты на гидродинамическом коде PLUTO [96] показывают ([26]), что для
достаточно компактного скопления (радиус ∼ 1 пк) даже в отсутствие сверх-
новых cреднее магнитное поле может достигать 30-60 мкГс. Средняя скорость
турбулентных потоков была использована чуть большая, чем для Кокона – 1500
км с−1, это обосновывается большей плотностью массивных звезд в компактном
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Рисунок 2.8: Спектр ускоренных протонов в Westerlund 2, вычисленный в соот-
ветствии с моделью, описанной в разделе 2.2.2 с параметрами 𝑙corr и 𝜈, опреде-
ленными в разделе 2.4. Широкая синяя линия указывает на неопределенность
в переходной области, где происходит сшивка асимптотических решений.

скоплении. На варьируемые параметры были наложены следующие ограниче-
ния: 𝜈 ∈ [1.4; 1.8], 𝑙corr ∈ [0; 2] пк.

Тем же методом, что и для Кокона Лебедя, были получены следующие ре-
зультаты:

𝜈 = 1.52+0.07
−0.12, (2.42)

𝑙corr = 0.55+0.43
−0.12 пк. (2.43)

Ошибки параметров здесь даны в рамках трех стандартных отклонений.
Спектр гамма-излучения Westerlund 2 с данными параметрами приведен на
Рис. 2.9. Несмотря на значительную величину ошибок экспериментальных дан-
ных, можно сказать, что найдены разумные величины параметров 𝜈 и 𝑙corr. Так
же, как и в случае с Коконом Лебедя, более высокая средняя скорость турбу-
лентных потоков (3000 км с−1) приводит к более близкому к Колмогоровскому
спектру турбулентности (𝜈 ∼ 1.63).

Так же, как и в разделе 2.3.3, можно найти гамма-светимость и оценить
протонную светимость источника. Наименее определенным параметром здесь
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Рисунок 2.9: Спектральное распределение гамма-излучения компактного скоп-
ления Westerlund 2 для следующих параметров: 𝜈 = 1.52, 𝑙corr = 0.55 пк.
Остальные параметры зафиксированы на величинах 𝐵0 = 50 мкГс, 𝑅 = 2 пк,
𝑢 = 1500 км с−1. Полупрозрачная область соответствует трем стандартным от-
клонениям от медианного значения.

является расстояние до Westerlund 2, которое в разных работах оценивается от
2 до 8 кпк. Полная светимость источника в гамма-лучах:

𝐿𝛾 = 2.1+0.9
−0.6 × 1035

(︂
𝑑𝑊

5 кпк

)︂2

эрг с−1, (2.44)

где 𝑑𝑊 – расстояние до Westerlund 2. Для вычисления энергии, содержащейся
в КЛ, использована оценка концентрации излучающего газа 25 см−3 из работы
[30] и коэффициента диффузии 𝜅 ≃ 1027 см2 с−1, соответствующего пробегу (см.
формулу (2.22)) протона с энергией ∼ 2 × 106 ГэВ, что близко к максималь-
ной энергии ускоряемых в скоплении частиц. Тогда для 𝑑𝑊 = 5 кпк мощность
КЛ 𝐿𝑝 ≃ 4 × 1036 эрг с−1, что, вкупе с оценкой для кинетической светимости
источника 𝐿 ≃ 2× 1038 эрг с−1 дает эффективность ускорения частиц ∼ 2%.



63

Таким образом, описанная в данной главе модель может успешно объяснить
наблюдаемое гамма-излучение Westerlund 2, что свидетельствует, что предло-
женный механизм ускорения и переноса частиц может быть применим как к
протяженным OB-ассоциациям, так и к компактным плотным скоплениям.

2.5 Альтернативные модели

Помимо адронного излучения ускоренных в скоплении массивных звезд
протонов, обеспечивать высокоэнергичное гамма-излучение могут электроны,
ускоренные в пульсарных туманностях мощных пульсаров – т.н. «лептонная
модель». Исключить альтернативные модели происхождения гамма-излучения
скоплений можно, изучая морфологию и спектры источников, а также энерге-
тику родительского пульсара. В работах [35, 34] на основе анализа морфологии
излучения Кокона Лебедя утверждается, что пульсарные туманности от извест-
ных в этой области источников (PSR J2021+4026, PSR J2032+4127) не могут
быть причастны к протяженному излучению Кокона. Тем не менее, лептонное
излучение еще не открытой пульсарной туманности не может быть исключено
как источник части излучения. В недавней работе [97] в результате исследова-
ния рентгеновского излучения области Кокона Лебедя инструментом Swift най-
дены верхние пределы на интенсивность лептонного гамма-излучения Кокона.
Авторы утверждают, что на энергиях ∼ ТэВ лептонным механизмом может
быть обусловлено не более четверти полного потока излучения.

За наблюдаемое в области Westerlund 2 гамма-излучение теоретически мо-
жет отвечать пульсарная туманность пульсара PSR J1023-5746. В работе [31]
проведен морфологический и спектральный анализ наблюдаемого ГэВ-ного и
ТэВ-ного излучения Westerlund 2 и приводится ряд аргументов против пуль-
сарной туманности как источника. Во-первых, форма как ГэВ-ного, так и ТэВ-
ного модельных лептонных спектров расходятся с наблюдениями, что требует
привлечения более сложных моделей и предположений. Во-вторых, показатель
степени ускоренных электронов в лептонной модели плохо согласуется с мо-
делями ускорения и типичным спектром инжекции в пульсарной туманности.
В-третьих, области излучения Fermi-LAT (ГэВ-ные энергии) и HESS (ТэВ-ные
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энергии) имеют одинаковые размеры, что нехарактерно для пульсарных туман-
ностей из-за сильной энергетической зависимости транспорта электронов.

2.6 Гамма- и нейтринное излучение компактных скопле-

ний в галактиках с повышенным звездообразованием

Заметное количество звезд в нашей Галактике рождаются и проводят боль-
шую часть жизни в компактных скоплениях (подробнее см. раздел 3.4). Для
других галактик ожидается, что это количество тем больше, чем выше темп
звездообразования в галактике. Уровень «скученности» массивных звезд зада-
ется параметром Γ, определяемым как доля звезд, которые рождаются в свя-
занных скоплениях. Этот параметр зависит от свойств родительской галакти-
ки, в частности, галактики со вспышкой звездообразования (Starburst Galaxies),
имеющие более высокую плотность газа и, как следствие, более высокий темп
звездообразования, имеют больший Γ [98, 49]. Более того, Γ может различаться
в 3-4 раза в одной галактике в зависимости от радиального профиля плотно-
сти газа. В галактиках с повышенным звездообразованием параметр Γ может
превышать ∼ 50%, что делает их важным источником высокоэнергичных кос-
мических лучей, ускоренных в компактных скоплениях.

Космические лучи высоких и сверхвысоких энергий, ускоренные в галак-
тиках с повышенным звездообразованием, могут являться источником как
части диффузного гамма-излучения, наблюдаемого Fermi-LAT [99, 100], так
и диффузного нейтринного излучения, наблюдаемого обсерваторией IceCube
[41, 42, 43, 101]. В работах [102, 103] выполнен анализ гамма- и нейтринно-
го излучения как отдельных галактик с повышенным звездообразованием на
примере галактик NGC 253, M82, Arp220, так и их совокупного вклада в диф-
фузное излучение. Моделирование выполнено в предположении, что источни-
ками космических лучей в галактиках с повышенным звездообразованием яв-
ляются остатки сверхновых, а спектр частиц является степенным с показате-
лем ∼ (−4.2): 𝑁(𝑝) ∝ 𝑝−4.2 (или 𝑁(𝐸) ∝ 𝐸−2.2). Авторы вычислили, что для
удовлетворительного объяснения наблюдений нейтрино обсерваторией IceCube,
спектр ускоренных частиц должен иметь предельную энергию ∼ 100 ПэВ, что
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для изолированных остатков сверхновым является нереалистичным пределом
(см. Главу 1).

Более высокие предельные энергии ускоренных частиц и жесткий спектр
может быть достигнуты при ускорении на сходящихся УВ остатков сверхновых
и мощных ветров в компактных скоплениях. В данном разделе описан расчет
спектров диффузного гамма- и нейтринного излучения галактик со вспышками
звездообразования для комбинированной модели, включающей в себя ускорение
на УВ изолированного ОСН со степенным спектром, а также ускорение в систе-
мах сходящихся потоков со спектром, приведенным на Рис. 1.3. Как и в преды-
дущем разделе, предполагался протон-протонный механизм генерации излуче-
ния – в [102] показано, что вклад лептонной компоненты в гамма-излучение в
галактиках с повышенным звездообразованием на 1-2 порядка ниже, чем адрон-
ной. Используемые параметризации спектров гамма- и нейтринного излучения
приведены в Приложении 1.

Расчет был выполнен тем же способом, что и в работе [103], но не со сте-
пенным спектром КЛ от ОСН, а со сложным спектром, включающим в себя
как вклад от ОСН, так и жесткий вклад от систем «СН-ветер» в компактных
скоплениях. Спектр ускоренных частиц моделировался следующим образом:

𝑁(𝑝) = (1− Γ) 𝑁1(𝑝) + Γ(1− 𝛼)𝑁1(𝑝) + 𝛼 Γ 𝑁2(𝑝). (2.45)

Здесь 𝑁1(𝑝) – степенная компонента протонного спектра, обусловленная вкла-
дом одиночных сверхновых, 𝑁2(𝑝) – жесткая компонента протонного спектра,
обусловленная ускорением на сходящихся УВ в компактных скоплениях (1.3),
Γ – доля звезд, которые рождаются и эволюционируют в звездных скоплениях,
𝛼 – доля энергии вспышек сверхновых в компактных скоплениях, которая идет
на ускорение частиц на сходящихся потоках. Таким образом, первое слагаемое
отвечает за спектр изолированных сверхновых в галактике, второе – за спектр
сверхновых в скоплениях, которые не участвуют в ускорении на сходящихся
потоках (если, например, скопление не является достаточно компактным для
того, чтобы реализовался механизм ускорения, дающий спектр с Рис. 1.3), тре-
тье – за жесткую часть спектра частиц, ускоренных в системах «СН-ветер».
Формулу (2.45) можно переписать в виде:

𝑁(𝑝) = (1− 𝛼Γ) 𝑁1(𝑝) + 𝛼Γ 𝑁2(𝑝). (2.46)
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Рисунок 2.10: Спектры гамма- (штриховой линией) и нейтринного (сплошной
линией) излучения для рассматриваемых в работе моделей. Зеленые кривые со-
ответствуют ускорению на одиночных сверхновых с предельной энергией уско-
ренных протонов 100 ТэВ, синие – модели ускорения в компактных скоплениях
на сходящихся УВ в системах «сверхновая-ветер» (см. спектр на Рис.1.3), фио-
летовые – комбинации этих моделей в равной пропорции. Количество энергии
в ускоренных частицах одинаковое для всех трех случаев. Учтено 𝛾 − 𝛾 погло-
щение фотонов для красного смещения 𝑧 ∼ 1.

Формы спектров гамма- и нейтринного 𝑝 − 𝑝 излучения для мягкого (𝑁1),
жесткого (𝑁2) спектров и их комбинации (в отношении 1:1, т.е., например, Γ =

0.5, 𝛼 = 1.0) показаны на Рис. 2.10.
Доля звезд-членов гравитационно связанных звездных скоплений Γ в зави-

симости от темпа звездообразования была исследована в работе [49] на основе
наблюдений галактики М83 и ряда других галактик с поверхностным темпом
звездообразования от 0.01 до 100 𝑀⊙/год/кпк2. Анализ данных показал, что
в галактиках с темпом звездообразования 1 до 100 𝑀⊙/год/кпк2 параметр Γ,
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скорее всего, монотонно растет с ∼ 10% до ∼ 80%. В расчетах была использо-
вана линейная зависимость параметра Γ от темпа звездообразования на основе
данных [49].

Параметр 𝛼 необходимо подобрать так, чтобы модельный спектр не превы-
шал наблюдаемое диффузное нейтринное излучение.

Рисунок 2.11: Наблюдаемое диффузное гамма- и нейтринное излучение и его
приближение моделями гамма- и нейтринного излучения галактик с повышен-
ным звездообразованием. Здесь предполагается, что 25% частиц, ускоренных в
звездных скоплениях, ускоряется на сталкивающихся потоках и, соответствен-
но, имеет жесткий спектр.

Построение модели диффузного излучения галактик с повышенным звез-
дообразованием включало в себя следующие этапы (подробно см. Приложение
2):

1. Построение модели излучения одной галактики-прототипа (ей являлась
галактика со вспышкой звездообразования М82). Основные параметры
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галактики-прототипа были взяты из работы [102], за исключением темпа
вспышек сверхновых. Так как к спектру излучения добавляется жесткая
компонента, чтобы удовлетворить наблюдениям излучения галактики-
прототипа М82, темп вспышек сверхновых в ней должен быть чуть выше,
чем найдено в работе [102], – около 0.07 СН/год. Также наблюдаемым
излучением М82 обусловлен модельный наклон степенной части спектра
𝑁1(𝑝) – он должен быть ∼ −4.2. Максимальная энергия ускоренных на
УВ одиночных ОСН частиц была положена 100 ТэВ.

2. Расчет суммарного спектра источников, вносящих вклад в диффуз-
ное гамма- и нейтринное излучение, на основе излучения галактики-
прототипа. Требовался, во-первых, учет распределения среднего темпа
звездообразования галактик по красным смещениям, а во-вторых, учет
зависимости Γ и мощности излучения галактик от звездообразования.
Чтобы найти диффузное излучение, необходимо было проинтегрировать
вклады источников по красным смещениям. Также было учтено поглоще-
ние гамма-излучения в зависимости от удаленности источника.

Получившиеся спектры диффузного гамма- и нейтринного излучения по-
строены на Рис. 2.11. Здесь параметр 𝛼 – доля сверхновых в компактных скоп-
лениях, ускоряющих частицы в системах сходящихся УВ – положен 0.25, т.е.
около четверти КЛ, ускоренных в звездных скоплениях в галактиках с повы-
шенным звездообразованием, должны иметь жесткий спектр, обусловленный
взаимодействием нескольких УВ. Увеличение параметра 𝛼 приведет к еще боль-
шему ужестчению спектра и превышению модельного спектра над эксперимен-
тальными точками IceCube, таким образом, 𝛼 ≲ 0.25. Такую долю КЛ с жест-
ким спектром среди частиц, ускоренных в скоплениях, можно объяснить тем,
что в работе [49], где даны оценки на параметр Γ, учитываются любые гравита-
ционно связанные скопления; для получения же жесткого спектра, как на Рис.
1.3, необходимо достаточно компактное и массивное скопление [16]. Четверть –
разумная оценка на долю таких объектов.

Можно видеть, что вклад галактик с повышенным звездообразованием не
превышает диффузный фон Fermi, но и не достигает его. Это удовлетворитель-
ный результат, так как основным источником диффузного гамма-излучения,
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наблюдаемого Fermi, считаются блазары – их вклад оценивается как 70%-90%
[103]. Нейтринное диффузное излучение, наблюдаемое IceCube, наоборот, мо-
жет быть целиком объяснено в рамках модели ускорения частиц на сходящихся
УВ в компактных скоплениях в галактиках с повышенным звездообразованием.
Тем не менее, вклад в нейтринное излучение могут давать и другие источники,
в частности активные ядра галактик [104].

2.7 Заключение к главе

В данной главе исследовано гамма- излучение звездных скоплений в Галак-
тике и нейтринное излучение в галактиках со вспышкой звездообразования.
Представлена модель распространения ускоренных частиц в турбулентной сре-
де с многочисленными ударными волнами, что может иметь место в космиче-
ских сверхкавернах или компактных скоплениях массивных звезд. Исследованы
два режима переноса КЛ в звездных скоплениях и условия перехода между ни-
ми, реализовано моделирование гамма-излучения таких источников в рамках
описанного подхода. В главе получены следующие результаты:

1. Построена модель, позволяющая объяснить излом в некоторых наблюда-
емых спектрах звездных ассоциаций. Модель включает в себя два разных
режима распространения КЛ, энергия перехода между режимами зависит
от соотношения длины корреляции турбулентности и пробега частиц.

2. В рамках модели найдены формы спектра космических лучей в звездных
скоплениях. Для КЛ высоких энергий (выше переходной энергии между
режимами) рассмотрены две модели: с сильными, но редкими ударными
фронтами (Модель 1), и с часто расположенными вторичными слабыми
ударными волнами (Модель 2).

3. На примере гамма-источника Кокон Лебедя, соответствующего ОВ-
ассоциации Лебедь ОВ2, показана применимость моделей к спектрам из-
лучения ассоциаций звезд. Найдены необходимые параметры для прибли-
жения наблюдаемого спектра модельными расчетами. Показано, что Мо-
дель 2 позволяет получить более близкие к наблюдаемым спектры излу-
чения.
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4. На примере гамма-излучения молодого массивного скопления Westerlund
2 показано, что модель может быть применима и к компактным скопле-
ниям. В рамках Модели 1 найдены разумные параметры, при которых
расчет удовлетворяет наблюдаемому гамма-спектру.

5. Продемонстрировано, что для объяснения энергетики гамма-источников
в рамках предложенных моделей достаточно эффективности ускорения
КЛ ∼ 0.03 для Кокона Лебедя и ∼ 0.02 для Westerlund 2. Оба этих зна-
чения не превышают стандартной предполагаемой эффективности уско-
рения частиц на УВ ∼ 0.1.

6. В рамках предположения, что часть (≲ 25 %) космических лучей в галак-
тиках с повышенным звездообразованием ускоряется в компактных скоп-
лениях в системах сходящихся УВ, и имеет жесткий спектр, рассчитано
диффузное гамма- и нейтринное излучение от таких галактик. Этими ис-
точниками может быть объяснен диффузный нейтринный поток, наблю-
даемый IceCube на энергиях 105 − 107 эВ, в то время как гамма-поток от
них не превышает фон Fermi.
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Глава 3

Скопления массивных звезд как источники 22Ne

в космических лучах

3.1 Введение

Химический состав галактических космических лучей тщательно изучался
в рамках нескольких экспериментов (IMP-7 [105], ISEE-3 [106], Voyager [107],
ACE-CRIS [108] и др.), в то время как химический состав солнечного ветра
хорошо известен благодаря исследованиям метеоритного вещества [109]. Уста-
новлено, что распространенности изотопов большинства химических элементов
в солнечном ветре и в космических лучах совпадают. Но имеются и несоот-
ветствия, наиболее значительным из которых является различие изотопного
отношения 22Ne/20Ne на Солнце и в космических лучах. Последнее было точнее
всего измерено инструментом ACE-CRIS в диапазоне энергий 84 ≤E/M≤ 273

МэВ/нуклон [108]. В солнечном ветре 22Ne/20Ne=0.07, тогда как в галактиче-
ских космических лучах 22Ne/20Ne=0.387 ± 0.027, что соответствует их обога-
щению 22Ne в 5.3± 0.3 раза [108].

Общепринятым источником обогащенного 22Ne вещества являются вет-
ры углеродной последовательности (WC) звезд Вольфа-Райе (WR). Звезды
Вольфа-Райе — одна из стадий эволюции массивных (с начальной массой
≥ 25 − 30 𝑀⊙) звезд, характеризующаяся мощным звездным ветром, очень
высокой светимостью и температурой, а также наличием в спектре широких и
интенсивных эмиссионных линий — водорода, гелия, азота, углерода, кислорода
— в зависимости от того, на какой фазе находится звезда. Механизм форми-
рования избытка 22Ne был предложен в 1982 г. в работе [110] и заключается в
следующем: во время горения гелия в звезде Вольфа-Райе почти весь 14N пре-
вращается в 22Ne через цепочку ядерных реакций 14N(𝛼, 𝛾) 18F(𝑒+𝜈) 18O(𝛼, 𝛾)
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22Ne. Обогащенное 22Ne вещество затем выбрасывается мощным звездным вет-
ром звезды Вольфа-Райе. Авторы [110] оценили, что на поверхности звезды
Вольфа-Райе на углеродной стадии отношение 22Ne/20Ne составляет ∼ 120, та-
ким образом, вклад таких источников в общий поток галактических космиче-
ских лучей должен быть порядка 2%.

Дальнейшие исследования были направлены на то, чтобы понять механизм
ускорения частиц в таких источниках. Здесь можно выделить два типа мо-
делей. Первый предполагает, что ускорение КЛ происходит в некоторых обла-
стях звездообразования, богатых массивными звездами, в т.ч. звездами Вольфа-
Райе. В качестве таких источников предлагались сверхкаверны, возникающие
вокруг молодых ОВ-ассоциаций в результате комбинированного действия вет-
ров массивных звезд и вспышек сверхновых [14]. В таких объектах образуется
перемежаемая высокотурбулентная среда с сильными первичными и слабыми
вторичными ударными волнами. Как показано в [12], в такой среде возможно
эффективное ускорение частиц. Однако, количественное рассмотрение обога-
щения КЛ 22Ne в сверхкавернах было основано на моделях звездной эволюции
[111], в которых, как оказалось позднее, количество 22Ne было сильно завышено
[112, 113].

Второй тип моделей основан на том, что галактические космические лучи,
обогащенные 22Ne, рождаются в ветрах массивных звезд, а ускоряются позд-
нее на ударной волне от вспышки сверхновой на стадии Седова [112]. У этого
подхода есть несколько недостатков. Во-первых, он предполагает, что наиболее
массивные звезды (с начальной массой до 120 𝑀⊙), которые и образуют основ-
ную галактическую популяцию звезд Вольфа-Райе, должны в конце своей жиз-
ни вспыхивать как сверхновые. Это не обязательно так – считается, что звезды
с начальной массой выше, чем 25-40 𝑀⊙, могут коллапсировать прямиком в
черную дыру без вспышки сверхновой. Об этом свидетельствуют наблюдения
«неудавшихся сверхновых». Во-вторых, для того, чтобы удовлетворить высоко-
му содержанию 22Ne в КЛ в рамках предлагаемой модели, необходимо, чтобы
ускорение частиц происходило на протяжении короткого времени на стадии
Седова, что приводит к наложению жестких ограничений на скорость ударной
волны [112].
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В данной главе развиваются идеи ускорения обогащенных 22Ne КЛ в звезд-
ных скоплениях – но не только в ОВ-ассоциациях и связанных с ними сверх-
кавернах, а также в молодых массивных компактных скоплениях. Целью моде-
лирования являлась проверка предположения, что неоновая аномалия может
быть полностью объяснена космическими лучами, ускоренных в молодых мас-
сивных звездных скоплениях Галактики. Для этого был произведен тщатель-
ный подсчет изотопного отношения 22Ne/20Ne в космических лучах, ускоряемых
в звездном скоплении, с учетом вспышек сверхновых и распределения вещества
различных звезд в скоплении. Были использованы наиболее новые и актуаль-
ные модели звездной эволюции. Также были учтены многочисленные детали
ускорения – влияние вспышек сверхновых в скоплении, влияние распределения
вещества различных звезд.

Скорость звездных ветров звезд Вольфа-Райе, О- и В- звезд может дости-
гать 1000-3000 км с−1. Предполагается, что ускорение обогащенного 22Ne ве-
щества происходит в системах сходящихся ударных волн от ветров массивных
звезд и вспышек сверхновых, как рассмотрено в Главе 1, или же посредством
механизма Ферми II в сильно турбулентной среде, который рассматривается в
Главе 2. В молодых скоплениях массивных звезд должно быть множество таких
систем, в которых способны эффективно ускоряться космические лучи. Нужно
подчеркнуть, что неоновая аномалия обнаружена в наблюдениях относительно
низкоэнергичных КЛ с энергиями < 1 ГэВ/нуклон, поэтому модель ускоре-
ния КЛ не обязательно должна обеспечивать высокие и сверхвысокие энергии
ускоренных частиц. Это сильно смягчает ограничения на источники: их массу,
степень компактности, усиление магнитного поля, наличие сверхновых.

3.2 Теория и модель

Моделировние обогащения галактических КЛ 22Ne включало в себя следу-
ющие этапы:

1. Нахождение количеств изотопов неона, выбрасываемых массивной звез-
дой в течение ее жизни, а также после ее вспышки как сверхновой с по-
мощью интерполяций данных моделей звездного нуклеосинтеза;
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2. Интегрирование этих количеств с начальной функцией масс в скоплении,
что, таким образом, позволяет найти отношение 22Ne/20Ne в веществе, вы-
брошенном звездным скоплением, в зависимости от возраста скопления;

3. Корректировка подсчета вещества, выбрасываемого различными звезда-
ми на основе гидродинамического моделирования, в котором найдено рас-
пределение вещества разных звезд по объему скопления, что влияет на
эффективность ускорения;

4. Усреднение найденного в п.2 отношения 22Ne/20Ne по возрастам галак-
тических звездных скоплений, т.е. нахождение среднего 22Ne/20Ne в КЛ,
ускоренных в этих источниках;

5. Сравнение с наблюдениями и вывод о том, какая доля КЛ должна быть
ускорена в таких источниках.

3.2.1 Модель звездного скопления и ее параметры

Для того, чтобы найти изотопное отношение 22Ne/20Ne в космических лучах,
ускоренных в молодом массивном скоплении, был необходим подсчет масс изо-
топов неона, выбрасываемых с ветрами массивных звезд, которые составляют
население звездного скопления, в течение жизни скопления.

Изотопный состав ветра звезд различных масс может быть найден с исполь-
зованием моделей звездной эволюции и нуклеосинтеза. В работе были исполь-
зованы две наиболее актуальные на сегодняшний день модели звездной эволю-
ции – модель авторов Ekstrom, Georgy, Maeder, Meynet [113] (далее – Geneva)
и модель авторов Limongi&Chieffi [114] (далее – Frascati). В открытых данных
этих научных групп представлены т.н. эволюционные треки звезд различных
начальных масс – в них найдена зависимость от времени массы, скорости по-
тери массы 𝑀̇ , химического состава ветра, а также температуры, светимости,
скорости вращения и других физических параметров звезды.

Данные Geneva и Frascati включают в себя ограниченное число начальных
масс звезд. Для массивных звезд это 15 𝑀⊙, 20 𝑀⊙, 25 𝑀⊙, 32 𝑀⊙(30 𝑀⊙), 40
𝑀⊙, 60𝑀⊙, 85𝑀⊙(80𝑀⊙), 120𝑀⊙ для моделей Geneva (Frascati), соответствен-
но. Для звезд с промежуточными начальными массами, не представленных в
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модельных данных, были выполнены линейные интерполяции необходимых ве-
личин, а именно: массовой доли изотопов неона на поверхности звезды, скорости
потери массы звездой, времени жизни звезды.

Важнейшей физической характеристикой является вращение звезды. Набо-
ры модельных данных Geneva и Frascati включают в себя как модели без на-
чального вращения, так и с заданной начальной скоростью вращения звезды. В
модели Frascati задаются конкретные значения начальных скоростей вращения
– 150 км с−1 и 300 км с−1, а в модели Geneva начальная скорость вращения
равна 𝑣 = 0.4𝑣𝑐𝑟𝑖𝑡, где 𝑣𝑐𝑟𝑖𝑡 =

√︀
2𝐺𝑀/3𝑅 (𝐺 – это гравитационная постоянная,

𝑀 – масса звезды, 𝑅 – полярный радиус звезды). Фактические значения этих
скоростей варьируются в зависимости от начальной массы звезды – так, для
звезды с начальной массой 120 𝑀⊙ это 389 км с−1, 60 𝑀⊙ – 346 км с−1, 20 𝑀⊙ –
274 км с−1. Вращение звезд оказывает влияние в первую очередь на продолжи-
тельность эволюционных стадий массивных звезд, в том числе на продолжи-
тельность важнейшей в контексте поставленной задачи стадии Вольфа-Райе;
общее время жизни звезды также претерпевает изменения. Поэтому наличие
вращения звезд исследовалось как параметр в данной работе.

Для корректного учета распределения звезд в скоплении по массам, исполь-
зуется начальная функция масс (НФМ), т.е. зависимость количества рождаю-
щихся звезд с начальной массой 𝑚 от 𝑚, 𝜒(𝑚) = 𝑑𝑛/𝑑𝑚, где 𝜒(𝑚)𝑑𝑚 — число
звезд в элементе объема с начальной массой между 𝑚 и 𝑚 + 𝑑𝑚. НФМ, как
правило, представляется в виде степенной функции:

𝜒(𝑚) = 𝐴 ·𝑚−𝛾 . (3.1)

Показатель степени начальной функции масс относительно универсален, т.е.
применим к различным группам звезд, и определяется как 𝛾 ≈ 2.3 − 2.7 –
наиболее известные исследования [115] для звезд с массой > 1 𝑀⊙ дают пока-
затель ∼ 2.3, совпадающий с Солпитеровским показателем НФМ [116]. Тем не
менее, для отдельных молодых скоплений показатель НФМ может варьировать-
ся: так, последние исследования выявили, что, например, в скоплениях Arches
[117] и Westerlund 1 [118] показатель НФМ примерно равен 1.8, что соответ-
ствует большему количеству массивных звезд. На основании вышесказанного,
показатель степени НФМ также являлся параметром модели, варьирующим-
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ся в диапазоне 1.8 − 2.6. Было найдено, что отношение 22Ne/20Ne монотонно
убывает при увеличении 𝛾, поэтому было достаточно рассчитывать 22Ne/20Ne
только для граничных значений диапазона.

Когда скопление достигает возраста 5-6 млн. лет, в нем начинаются вспыш-
ки сверхновых. Ударная волна остатка сверхновой, движущаяся со скоростью
∼ 1500-3000 км с−1, скорее всего, будет определять динамику плазменных те-
чений в скоплении, а также эффективно ускорять космические лучи. Состав
ускоряемого вещества в этом случае будет смешанным: вещество, наработанное
ветрами в скоплении + выброшенный взрывом звездный материал. Изотопный
состав вещества, выбрасываемого при вспышках сверхновых, возможно учесть
только в рамках модели Frascati, т.к. авторы этой модели приводят данные по
массам и химическому составу вещества сверхновых. Поэтому основное модели-
рование в данной работе проводилось именно с использованием данных Frascati.

Звезды с начальной массой ≥ 18− 20 𝑀⊙ могут образовать черную дыру в
результате коллапса. Детальное понимание механизма этого процесса пока не
достигнуто. Считается, что звезды с начальной массой 20 − 40 𝑀⊙ (основную
роль тут играет масса ядра в конце жизни звезды) образуют черную дыру
в результате падения вещества на протонейтронную звезду, что приводит к
слабой вспышке сверхновой. Для еще больших масс может произойти прямой
коллапс в черную дыру без сверхновой. В работе [119] приводятся необходимые
начальные массы ∼ 25−40𝑀⊙ для реализации первого сценария, ≥ 40 𝑀⊙ для
второго. При этом моделирование неполного коллапса для звезды с массой 40
𝑀⊙ [120] показало, что эжекта в таком случае состоит в основном из водородной
и гелиевой оболочек и небольшого количества C, N, O, т.е. неважна в контексте
задачи о количестве изотопов неона. В данной работе начальная масса звезды,
выше которой предполагался коллапс в черную дыру и, соответственно, для
таких звезд не учитывался вклад сверхновых в изотопное отношение, являлась
одним из параметров – 𝑀𝐵𝐻𝐶 . Его влияние исследовано в промежутке значений
от 25 до 40 𝑀⊙.

Таким образом, основными параметрами модели являлись:

1. Скорость начального вращения звезд в скоплении – 0, 150 км с−1, 300
км с−1
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2. Показатель степени НФМ в скоплении – 1.8− 2.6

3. 𝑀𝐵𝐻𝐶 – начальная масса звезды, выше которой не происходит вспышки
сверхновой – 25 𝑀⊙, 30 𝑀⊙, 40 𝑀⊙.

3.2.2 Расчет 22Ne/20Ne в космических лучах

С использованием интерполяций моделей звездной эволюции были по-
лучены значения поверхностной массовой доли изотопов неона Σ22(𝑚, 𝑡

′) и
Σ20(𝑚, 𝑡

′), скорость потери массы звездой 𝑀̇(𝑚, 𝑡′), время жизни звезды 𝑡𝑙. Пе-
ременными выступают 𝑚 — начальная масса звезды и 𝑡′ — время, прошедшее
с момента рождения звезды. Тогда для одиночной звезды с начальной массой
𝑚 масса изотопа неона 𝑖 (𝑖=20, 22), выбрасываемая вместе со звездным ветром
в единицу времени в момент времени 𝑡′, равняется:

𝑀̇𝑖(𝑚, 𝑡
′) = Σ𝑖(𝑚, 𝑡

′)𝑀̇(𝑚, 𝑡′) . (3.2)

Эти значения были проинтегрированы с НФМ с показателем степени 𝛾 по
массам от 𝑚min = 15 𝑀⊙ до 𝑚max = 120 𝑀⊙ и по времени от 0 до 20 млн. лет.
При этом один шаг по времени равнялся ∆𝑡 = 104 лет, и, согласно гидродинами-
ческим расчетам, веществу хватает этого времени, чтобы уйти из области уско-
рения в достаточно компактном (𝑅 ∼ 1− 2 пк) скоплении. Что касается более
разреженных скоплений, то «мгновенный» состав усредняется по нескольким
временам ∆𝑡, что мало изменит картину. Поэтому считалось, что на каждом
шаге ускоряется «мгновенный» химический состав скопления, без учета накоп-
ления вещества. Ниже будет показано, что наибольшее 22Ne/20Ne в скоплении
достигается непосредственно перед началом вспышек сверхновых.

Мгновенное отношение 22Ne/20Ne в скоплении равно:

(︂
22Ne
20Ne

)︂
𝑖𝑛𝑠𝑡

(𝑡′) =

𝑚max∫︀
𝑚min

𝑀̇22(𝑚, 𝑡
′) ·𝑚−𝛾𝑑𝑚

𝑚max∫︀
𝑚min

𝑀̇20(𝑚, 𝑡′) ·𝑚−𝛾𝑑𝑚

. (3.3)

Формула (3.3) учитывает только вещество, выбрасываемое с ветрами мас-
сивных звезд. Аналогичная формула с учетом вещества вспышек сверхновых
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имеет вид:

(︂
22Ne
20Ne

)︂
𝑖𝑛𝑠𝑡

(𝑡′) =

𝑚max∫︀
𝑚min

𝑀̇22(𝑚, 𝑡
′)𝑚−𝛾𝑑𝑚+

𝑚𝐵𝐻𝐶∫︀
𝑚min

𝑀𝑆𝑁
22 (𝑚)𝛿(𝑡′ − 𝑡𝑆𝑁(𝑚))𝑚−𝛾𝑑𝑚

𝑚max∫︀
𝑚min

𝑀̇20(𝑚, 𝑡′)𝑚−𝛾𝑑𝑚+
𝑚𝐵𝐻𝐶∫︀
𝑚min

𝑀𝑆𝑁
20 (𝑚)𝛿(𝑡′ − 𝑡𝑆𝑁(𝑚))𝑚−𝛾𝑑𝑚

.

(3.4)
Здесь, 𝑀𝑆𝑁

𝑖 (𝑚) масса 𝑖−го изотопа (𝑖 = 20, 22) в веществе сверхновой, 𝑡𝑆𝑁(𝑚)

- время вспышки СН для звезды с начальной массой 𝑚. Для того, чтобы най-
ти среднее изотопное отношение неона в КЛ, ускоренных к моменту 𝑡 жизни
скопления, необходимо «мгновенное отношение» усреднить по времени 𝑡:

22Ne
20Ne

=

𝑡∫︀
0

𝛼20

(︁
22Ne
20Ne

)︁
𝑖𝑛𝑠𝑡

(𝑡′) 𝑑𝑡′

𝑡∫︀
0

𝛼20 𝑑𝑡′
, (3.5)

где 𝛼20 – доля 20Ne в одной «порции» ускоренных КЛ. Такое усреднение явля-
ется корректным, если на каждом шаге моделирования ускоряется одно и то
же количество КЛ, т.е. эффективность ускорения постоянна в течение «актив-
ной» жизни скопления – пока в скоплении есть массивные звезды и происходят
вспышки сверхновых.

3.2.3 Сравнение моделей звездного нуклеосинтеза

Модели звездного нуклеосинтеза сложны и включают в себя учет много-
численных составляющих, определяющих физику процесса. Так, необходимо
закладывать в модели потерю массы, темп ядерных реакций, обогащение хи-
мическими элементами, вращение, механизмы переноса и перемешивания веще-
ства и многое другое. Это приводит к неопределенностям в результате работы
различных кодов, рассчитывающих звездный нуклеосинтез. Известно, напри-
мер, что содержание 22Ne в ветрах массивных звезд в моделях [121] 1992 года
было сильно завышено. Модели Geneva и Frascati, используемые в данной ра-
боте, воплощают в себе многолетний опыт расчетов звездного нуклеосинтеза,
однако, полезно сравнить их между собой именно в контексте поставленной
задачи нахождения отношения 22Ne/20Ne. Сравнение в полной мере доступно
только для моделей без вращения, т.к. начальное вращение звезд в моделях
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Geneva и Frascati задается по-разному. При этом модель Geneva с вращением
надлежит сравнивать скорее с моделью Frascati со скоростью 300 км с−1, неже-
ли 150 км с−1 (см. раздел 3.2.1).

Рисунок 3.1: Зависимость среднего отношения 22Ne/20Ne в веществе, ускорен-
ном в массивном звездном скоплении, от возраста скопления для моделей звезд-
ной эволюции Geneva (слева) и Frascati (справа), с учетом различных скоростей
вращения звезд и для интервала показателей степени начальной функции масс
в скоплении 1.8-2.6 (верхний предел содержания 22Ne соответствует более поло-
гой начальной функции масс). Синей штриховой линией показано наблюдаемое
в КЛ отношение 22Ne/20Ne𝑜𝑏𝑠=0.387.

На Рис. 3.1 приведено сравнение средних отношений 22Ne/20Ne в КЛ, уско-
ренных в одном массивном скоплении к моменту времени 𝑡. Изучая графики,
можно сделать следующие выводы о модельных различиях обогащения ветров
массивных звезд 22Ne:

− В целом графики 22Ne/20Ne демонстрируют похожее и ожидаемое поведе-
ние – низкое отношение на начальных временах (пока ни одна звезда не
достигла стадии Вольфа-Райе), потом резкий скачок и постепенный спад,
связанный с окончанием жизненного цикла массивных звезд.
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− Для случая отсутствия начального вращения звезд модель Geneva дает
в ∼ 2 большее отношение 22Ne/20Ne для любого возраста компактного
скопления.

− В случае наличия вращения в модели Geneva также получается несколько
большее отношение 22Ne/20Ne, но по мере увеличения возраста скопления
разница нивелируется.

Модели с вращением более важны в контексте решения неоновой проблемы,
т.к. они обеспечивают ощутимо большее количество 22Ne в КЛ. Для этого слу-
чая в моделях Geneva и Frascati достигается определенное согласие. Однако,
при малых возрастах скопления все-таки есть небольшие отличия «в пользу»
модели Geneva, что необходимо держать в уме, например, при рассмотрении
гипотезы локального источника неоновой аномалии.

3.2.4 Распределение вещества и эффективность ускорения

Типичная массивная звезда теряет свою массу в основном в течение трех
стадий эволюции: стадия главной последовательности, стадия красного сверх-
гиганта (RSG) и стадия Вольфа-Райе. Длительность этих стадий зависит от
начальной массы и наличия вращения. Стадии красного сверхгиганта или
Вольфа-Райе опциональны, т.е. звезда может их не проходить, например, звез-
ды без начального вращения с начальной массой < 20 𝑀⊙ не становятся звез-
дами Вольфа-Райе, а тяжелые звезды с начальной массой > 40 𝑀⊙, наоборот,
могут не проходить через стадию красного сверхгиганта. Вещество, выбрасы-
ваемое на разных стадиях эволюции звезды, может ускоряться с разной эф-
фективностью. Стадии главной последовательности и Вольфа-Райе массивных
звезд характеризуются быстрыми звездными ветрами со скоростями 1000-3000
км с−1. Для красных сверхгигантов характерна огромная потеря массы, но низ-
кие скорости ветра (10-100 км с−1) [90].

Для того, чтобы оценить распределение вещества ОB/WR/RSG в компакт-
ном скоплении, было использовано гидродинамическое моделирование (см. [26])
с помощью кода PLUTO [96]. Было задано модельное распределение звезд,
пропорциональное массивному звездному населению компактного скопления
Westerlund 1 в настоящий момент (его возраст ∼ 5 млн. лет) – 40 O-звезд,
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Таблица 3.1: Параметры звездных ветров в гидродинамическом моделировании

Тип 𝑣∞, км с−1 𝑀̇ , 𝑀⊙/год 𝐸̇, эрг с−1

O 2300 5.35× 10−6 9.01× 1036

WR 1600 6.50× 10−5 5.27× 1037

YSG 50 2.30× 10−4 1.83× 1035

RSG 35 1.75× 10−4 6.82× 1034

15 WR-звезд, 3 RSG и 2 YSG (желтый сверхгигант). Модельные параметры
звездных ветров приведены в Таблице 3.1. В ходе эволюции скопления веще-
ство звезд Вольфа-Райе и остальных звезд было помечено разными метками,
что позволило отследить динамику перемещения и накопления вещества, а так-
же однозначно определять массовые и объемные доли вещества ветра каждого
типа звезд. Также интересно было изучить влияние размера скопления на рас-
пределение вещества, поэтому моделирование было выполнено для скопления
радиусом 1 пк и ассоциации радиусом 15 пк.

На Рис. 3.2 показано сечение модельных компактного скопления и разре-
женной ассоциации в результате расчета с использованием МГД-кода. Цветами
показано распределение вещества - красному соответствует вещество ветров
звезд Вольфа-Райе (изначально «чистому» веществу ветра WR соответствова-
ла метка «100»), а синему - остальных звезд (метка «1») – в данном расчете
для простоты были добавлены только две метки. Промежуточные цвета полу-
чаются в результате смешивания вещества. Из рисунков можно видеть, что,
несмотря на численное преимущество О-звезд, вещество звезд Вольфа-Райе за-
нимает большую часть объема за счет большой 𝑀̇ и скорости ветра.

В Таблице 3.2 приведены некоторые количественные выводы из моделиро-
вания. Во-первых, это объемная доля вещества звезд Вольфа-Райе, которая
особенно велика в компактном скоплении. Во-вторых, это отношение масс ве-
щества звезд 𝑊𝑅/𝑂, которое в компактном скоплении достигает ∼ 5.37, тогда
как в разреженном ∼ 4.5. При этом отношение 𝑀̇𝑊𝑅/𝑀̇𝑂 с учетом их количе-
ства, также равно ∼ 4.5, т.е. в разреженной ассоциации в ходе ее эволюции это
массовое отношение сохраняется. Из первых двух строк таблицы можно сделать
вывод, что в компактном скоплении вещество ветров WR может накапливаться,
и, скорее всего, его ускорение на сталкивающихся потоках будет эффективным,
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Рисунок 3.2: Распределение вещества звезд Вольфа-Райе (красный цвет) и
О/RSG/YSG-звезд (синий цвет) в сечениях компактного скопления (слева –
размер расчетной области 2 пк × 2 пк) и ОВ-ассоциации (справа – размер
расчетной области 30 пк × 30 пк). Обозначения: 1 – O/RSG/YSG, 100 – WR,
промежуточные значения/промежуточные цвета – смесь вещества ветров раз-
ных звезд.

т.к. оно занимает большую часть объема скопления. В разреженной ассоциации
такого явного накопления нет.

Накопление вещества WR по массе в компактном скоплении составляет по-
рядка 20%. Чтобы отразить это накопление в расчете (см. формулу (3.4)) на
стадии с активными О- и WR-звездами количество выброшенного вещества вет-
ров Вольфа-Райе умножалось на 1.2.

Таблица 3.2: Сравнение характеристик вещества ветров разных звезд в ком-
пактном скоплении и OB-ассоциации

Характеристика 𝑅 ≃ 1 пк 𝑅 ≃ 15 пк
Отношение масс WR/O ∼ 5.37 ∼ 4.5

Объемная доля WR 78% 69%
Объемная доля RSG+YSG ∼ 5% ∼ 5%
Массовая доля RSG+YSG ≥ 90% ≥ 90%
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Рисунок 3.3: Плотность скопления радиусом 1 пк (размер расчетной области –
2х2 пк), усредненная по лучу зрения. Области повышенной плотности указыва-
ют на положение плотных RSG/YSG оболочек. Форма и размер оболочек опре-
деляется совокупностью быстрых и энергичных течений ветров звезд O/WR.
Несмотря на высокую скорость потери массы RSG/YSG звездами, их оболочки
занимают около 5% всего объема газа.

В двух последних строках таблицы приводятся данные по ветрам RSG/YSG,
которые образуют плотные оболочки, движущиеся с относительно низкой ско-
ростью. Тогда как они составляют ∼ 90% всей массы газа скопления, их объ-
емная доля очень низкая – около 5%. При этом оболочки длительное время
сохраняют сферическую форму (кроме тех случаев, когда оболочка находится
на границе домена и вещество утекает через границу) и их вещество практи-
чески не смешивается с веществом ветров остальных звезд (см. Рис. 3.3). По-
этому на ранних стадиях жизни скопления предполагается, что не происходит
эффективного ускорения частиц из ветров RSG, т.е. это вещество не учитывает-
ся в расчете изотопного отношения неона. Однако, материал плотной оболочки,
формируемой красным сверхгигантом может ускориться позднее, после вспыш-
ки звезды как сверхновой, совсем не учитывать его нельзя. Поэтому вещество
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со стадии RSG с соответствующим 22Ne/20Ne прибавляется к общему расчету
позднее, в момент вспышки сверхновой. Данные по продолжительности каждой
стадии эволюции звезд приведены в работе [114].

Нужно подчеркнуть, что в конечном счете весь выброшенный в первые ∼
20 млн. лет материал участвует в процессе ускорения. Однако, ввиду малых
размеров области ускорения и быстрого ухода частиц, мгновенный изотопный
состав ускоренных КЛ в скоплении достаточно сильно влияет на средний состав
КЛ. В особенности это может быть важным в случае существования вблизи
Солнечной системы одного или нескольких источников с высоким отношением
22Ne/20Ne, влияющих на локальный химический состав КЛ.

3.3 Результаты

3.3.1 Результаты с учетом и без учета вспышек сверхновых

На Рис. 3.4 представлены результаты расчетов – среднее отношение
22Ne/20Ne в веществе, ускоренном в массивном звездном скоплении в зависимо-
сти от его возраста для модели Frascati. Тогда как слева вспышки сверхновых
никак не учтены, и посчитано только вещество ветров массивных звезд (без
RSG стадии), справа учтены вспышки сверхновых в предположении, что выше
𝑀𝐵𝐻𝐶=25 M⊙ происходит прямой коллапс в черную дыру. Из графиков видно,
что ветры вращающихся массивных звезд способны нарабатывать вещество в
∼ 2 − 4 раза более обогащенное 22Ne, чем наблюдается в космических лучах,
тогда как вспышки сверхновых несколько уменьшают это значение. Враще-
ние играет большую роль, т.к. чем выше начальная скорость вращения звезд,
тем медленнее происходит ее эволюция и тем больше времени она проводит на
обильных с точки зрения содержания 22Ne стадиях. Варьирование показателя
степени НФМ в рассматриваемом интервале (1.8-2.6) дает различие в 22Ne/20Ne
около 10 %.

На Рис. 3.5 показана зависимость 22Ne/20Ne от параметра𝑀𝐵𝐻𝐶 – начальной
массы звезды, выше которой не происходит вспышки сверхновой. Чем выше
𝑀𝐵𝐻𝐶 , т.е. чем более массивные звезды взрываются, тем раньше в скоплении
начинаются вспышки сверхновых и тем быстрее в итоге «портится» изотопное
отношение 22Ne/20Ne.
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Рисунок 3.4: Отношение 22Ne/20Ne в веществе, ускоренном в массивном звезд-
ном скоплении в зависимости от его возраста с учетом различных скоростей
вращения звезд и для интервала показателей степени начальной функции масс
в скоплении 1.8-2.6 (верхний предел содержания 22Ne соответствует более поло-
гой начальной функции масс). Синей штриховой линией показано наблюдаемое
в КЛ отношение 22Ne/20Ne𝑜𝑏𝑠=0.387. Слева: Вспышки сверхновых не учитыва-
ются. Справа: Есть учет вспышек сверхновых, M𝐵𝐻𝐶= 25 M⊙.

Рисунок 3.5: Сравнение отношения 22Ne/20Ne в веществе, ускоренном в массив-
ном звездном скоплении в зависимости от его возраста для различных 𝑀𝐵𝐻𝐶 .
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3.3.2 Усреднение по возрасту КЛ

Время удержания космических лучей в Галактике, по различным оценкам,
составляет около 15 млн. лет [122, 55]. Для того, чтобы получить изотопное
отношение неона в КЛ, ускоренных в молодых звездных скоплениях в Галак-
тике, учитывая различный возраст и стадию эволюции каждого из скоплений,
необходимо было усреднить 22Ne/20Ne по времени удержания КЛ, в предполо-
жении, что скопления распределены равномерно по возрастам от 0 до 20 млн.
лет (скопления старше можно не учитывать, т.к. в отсутствие массивных звезд
в скоплении не будет постоянного ускорения вещества). Поэтому было смодели-
ровано случайное распределение скоплений по возрастам и посчитан их усред-
ненный вклад в 22Ne/20Ne, который они внесли в течение времени жизни КЛ в
Галактике.

(︀
22Ne/20Ne

)︀
𝑔𝑎𝑙

=

⎡⎢⎢⎢⎣
𝑁𝑐𝑙∑︁
1

𝑡𝐶𝑅∫︀
0

𝛼20

(︁
22Ne
20Ne

)︁
𝑖𝑛𝑠𝑡

(𝑡) 𝑑𝑡

𝑡𝐶𝑅∫︀
0

𝛼20 𝑑𝑡

⎤⎥⎥⎥⎦ /𝑁𝑐𝑙. (3.6)

Здесь,
(︀
22Ne/20Ne

)︀
𝑖𝑛𝑠𝑡

– это мгновенное изотопное отношение неона в скопле-
нии, 𝑁𝑐𝑙 - примерное число молодых компактных скоплений и ОВ-ассоциаций в
Галактике ∼ 1000 (хотя для усреднения это число не столь важно). Если время
удержания КЛ – 15 млн. лет – больше, чем возраст скопления, то 𝑡𝐶𝑅 фактиче-
ски равно возрасту скопления и можно использовать найденные в предыдущих
разделах значения (Рис. 3.5). Если возраст скопления превышает время удер-
жания, то 𝑡𝐶𝑅 = 15 млн. лет и в усреднение идут только те КЛ, которые были
ускорены позже, чем 𝑡𝐶𝑅 лет назад.

На Рис. 3.6 приведены усредненные изотопные отношения 22Ne/20Ne в КЛ,
ускоренных в галактических молодых звездных скоплениях. Для M𝐵𝐻𝐶=25
M⊙ и даже 30 M⊙, при наличии вращения достигаются значения 22Ne/20Ne,
значительно превышающие наблюдаемые. Наибольшее усредненное отношение
22Ne/20Ne достигается при 𝑣𝑟𝑜𝑡 = 150 км с−1, 𝛾𝐼𝑀𝐹 = 1.8, M𝐵𝐻𝐶=25 M⊙ и пре-
вышает наблюдаемое в КЛ более, чем в 2 раза.
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Рисунок 3.6: Изотопное отношение 22Ne/20Ne в космических лучах, ускоренных
в галактических молодых скоплениях, усредненное по возрастам скоплений.

3.4 Энергетика источников

Космические лучи, скорее всего, ускоряются в многочисленных источниках
в Галактике. Помимо компактных скоплений и ОВ-ассоциаций такими источ-
никами являются ударные волны изолированных сверхновых. Необходимо оце-
нить мощность ветров массивных звезд и сверхновых, которые ускоряют КЛ в
предлагаемых источниках неоновой аномалии – звездных скоплениях. Модели-
рование [90], основанное как на наблюдениях, так и на теоретических моделях,
показывает, что общая мощность ветров массивных звезд в Галактике составля-
ет ≃ 1.1×1041 эрг с−1. Какая доля этой энергии приходится на члены молодых
звездных скоплений? Анализ принадлежности массивных звезд Галактики к
компактным скоплениям и ОВ-ассоциациям был выполнен в работах [8, 123].
Был использован каталог наблюдаемых звезд Вольфа-Райе на основе данных
Gaia DR2, который насчитывает 663 звезды [8], и Галактический каталог О-
звезд [123], который состоит из 611 звезд. Помимо принадлежности к компакт-
ным скоплениям или ОВ-ассоциациям, накоторые звезды могут принадлежать
к т.н. затемненным областям звездообразования, т.е. областям, видимым в ин-
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Таблица 3.3: Принадлежность массивных звезд к звездным скоплениям в Га-
лактике на основе наблюдательных данных [8], [123]

Доля звезд О WR
Компактные скопления 42% 22.3%
OB-ассоциации 30% 2.9%
Другие обл. звездообразования 15% 15.7%
Одиночные 13% 59%

фракрасном, но не оптическом диапазоне, пространственно совпадающим с по-
ложением звезды. Было решено не учитывать последнюю категорию звезд, т.к.
сама их принадлежность к областям звездообразования ставится под вопрос ав-
торами исследований. Данные по долям массивных звезд, являющихся членами
звездных скоплений, приведены в Таблице 3.3. Исходя из этих цифр, мощность
ветров массивных звезд в компактных скоплениях и ОВ-ассоциациях можно
оценить как ≃ 6.3× 1040 эрг с−1.

Помимо общей мощности ветров массивных звезд в скоплении, необходимо
оценить энергетический вклад сверхновых, взрывающихся в скоплении, в уско-
рение космических лучей. Для этого, как было предложено в [24], был использо-
ван код Starburst99 [124], позволяющий построить модельную популяцию звезд
на основе одной из моделей звездного нуклеосинтеза и оценить ее энергетиче-
ские характеристики. Параметры запуска кода Starburst99 были следующие:
модель – Geneva с вращением (наиболее новая из доступных), масса скопле-
ния – 104 𝑀⊙, начальная функция масс – такая, как была найдена в работе
[115], для массивных звезд соответствующая степенному закону с показателем
2.3. На Рис. 3.7 представлены графики кинетической мощности и выброшен-
ной энергии в одном скоплении в зависимости от времени. Можно видеть, что
на начальном этапе энергетически доминируют мощные ветры, на конечном
– вспышки сверхновых. В контексте задачи тут интересны усредненные значе-
ния энергетики ветров и сверхновых на рассматриваемом промежутке времени,
т.е. в первые 20 млн. лет жизни скопления. Они приведены в Таблице 3.4 для
различных M𝐵𝐻𝐶 .

Наибольшее отношение 22Ne/20Ne достигается при 𝑣𝑟𝑜𝑡 = 300 км с−1, 𝛾𝐼𝑀𝐹 =

1.8, M𝐵𝐻𝐶=25 M⊙. В этом случае, чтобы обеспечить необходимое наблюдаемое
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Рисунок 3.7: Мгновенная кинетическая мощность (слева) и полная выделенная
кинетическая энергия (справа) в звездном скоплении по результатам модели-
рования Starburst99 для запуска, описанного в 3.4, и M𝐵𝐻𝐶 =30 𝑀⊙. Показаны
вклады ветров массивных звезд и сверхновых.

Таблица 3.4: Усредненное по возрасту 20 млн. лет отношение полной кинетиче-
ской мощности сверхновых+ветров к совокупной мощности ветров в звездном
скоплении

M𝐵𝐻𝐶 E𝑤𝑖𝑛𝑑+𝑆𝑁/E𝑤𝑖𝑛𝑑

25 𝑀⊙ 2.4
30 𝑀⊙ 2.6
40 𝑀⊙ 2.8

отношение 22Ne/20Ne в КЛ, минимум ∼ 37% галактических КЛ должны уско-
ряться в молодых скоплениях массивных звезд. Исходя из оценок для мощности
сверхновых, приведенных в Таблице 3.4, полная мощность ветров+сверхновых
в галактических скоплениях равна ∼ 1.5 × 1041 эрг с−1. Эффективность уско-
рения космических лучей ударными волнами общепринято считается равной
порядка 10%. Тогда мощность КЛ, ускоренных в скоплениях, будет ∼ 1.5×1040

эрг с−1 и, принимая это за 37%, можно получить полную мощность КЛ в рам-
ках предложенной модели – ∼ 4 × 1040 эрг с−1. Из наблюдений эта величина
оценивается как (6− 8)× 1040 эрг с−1, т.е. в ∼ 1.5-2 раза больше, чем получено
в модели. Этому может быть несколько объяснений:
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− Оценка мощности галактических ветров массивных звезд может быть за-
нижена. В более ранних работах [125] приводятся оценки на количество
звезд классов O, B, WR как ∼ 2 × 105 в радиусе ∼ 8 кпк от центра Га-
лактики, что вкупе с их мощностью ≃ 1036 эрг с−1 дает ≥ 2 × 1041 эрг
с−1. Расчет опирался на сведения о текущей мощности звездных скоп-
лений. Если несколько млн. лет назад, например, имела место вспышка
звездообразования, мощность источников 22Ne могла быть выше.

− Оценка содержания 22Ne в ветрах массивных звезд также может быть
занижена. К примеру, в модели Geneva, которая не использована для рас-
чета 22Ne/20Ne в работе, в 2 раза более высокое содержание 22Ne в моделях
без вращения, а также мгновенное содержание 22Ne на временах жизни
скопления ∼ 8 млн. лет.

− Эффективность ускорения космических лучей на сталкивающихся пото-
ках в компактных скоплениях и OB-ассоциациях может превышать рас-
пространенное значение 10%. Например, в работе [12] показано, что в
сверхкавернах эффективность конверсии механической энергии в энер-
гию ускоренных КЛ может достигать 30%.

− Вышеописанная модель является однородной, т.е. предполагает одинако-
вое обогащение 22Ne в космических лучах в Галактике. Это, вообще гово-
ря, не обязательно так. Аномалия изотопного отношения 22Ne/20Ne может
быть обусловлена вкладом локальных источников – близлежащих ком-
пактных скоплений или ассоциаций. Этот случай качественно рассмотрен
в следующем разделе.

3.5 Локальные источники

Наиболее массивные и мощные галактические звездные скопления
(Westerlund 1, 2, Cygnus OB2) находятся на расстоянии более 1 кпк от Солнеч-
ной системы. Тем не менее, и в радиусе ∼ 500 пк от Солнца известно некото-
рое количество звездных ассоциаций. Теоретически, неоновая аномалия может
иметь один или несколько близких источников. Наиболее хорошо изученные
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Таблица 3.5: Близкие к Солнцу молодые ОВ-ассоциации и скопления

Ассоциации Расстояние, пк Возраст, млн. лет Масса, 𝑀⊙

Sco-Cen 140 10-15 ∼ 4000
Orion OB1 370 2–8 4000-13500
Vela OB2 411 10-30 ∼ 2000
Скопления
Orion Nebula Cluster ∼ 400 <1 ∼ 1000
Westerhout 40 440 1–2 200-300

из близлежащих звездных скоплений приведены в Таблице 3.5. Тогда как ком-
пактные скопления из выборки слишком молоды, чтобы вносить вклад в повы-
шенное содержание 22Ne, ОВ-ассоциации имеют удачный возраст, с учетом вре-
мени распространения КЛ от источника. Так, ассоциация Скорпиона-Центавра
(Sco-Cen) содержит ∼ 150 В-звезд, а в прошлом, предположительно, содержа-
ла также ∼ 13 О-звезд; в ассоциации Orion OB1, по оценкам, 30-100 массивных
(> 8𝑀⊙) звезд; ассоциация же Vela OB2 менее богата массивными звездами, но
содержит ближайшую к нам известную звезду Вольфа-Райе в двойной системе
𝛾2 Velorum [126].

Пусть мощность ускорения космических лучей в этих источниках 𝐿𝐶𝑅, а
среднее расстояние до них ∼ 250 пк. Можно, опираясь на наблюдательные
данные о спектре космических лучей на энергиях ∼ 100 МэВ (т.к. данные о
22Ne/20Ne доступны в диапазоне 84 ≤E/M≤ 273 МэВ/нуклон), оценить необ-
ходимую 𝐿𝐶𝑅 и, соответственно, механическую светимость 𝐿 для ближайших
источников. Как и в предыдущих разделах, 𝐿𝐶𝑅 ≃ 0.1𝐿. Энергетический спектр
ускорения частиц на двух ударных волнах в области низких энергий является
степенным: 𝑓(𝑝) ∝ 𝑝−𝛼, где 𝑝 – импульс частицы, а 𝛼 ≃ 4 − 5 (из моделей
ускорения, см. Рис. 1.3, 2.2). Для оценки можно взять значение 𝛼 = 4.2. Тогда

𝐿𝐶𝑅 =

∫︁ 𝐸𝑚𝑎𝑥

𝐸𝑚𝑖𝑛

𝑑𝐿

𝑑𝐸
𝑑𝐸 ∝

∫︁ 𝑝𝑚𝑎𝑥

𝑝𝑚𝑖𝑛

4𝜋𝑝2𝑓(𝑝)𝑇 (𝑝)𝑑𝑝, (3.7)

где 𝑑𝐿/𝑑𝐸 – мощность КЛ на единицу энергии, 𝑇 (𝑝) – кинетическая энер-
гия частиц. Как было показано выше, наибольшее обогащение 22Ne происхо-
дит до вспышек сверхновых. В этом случае можно взять диапазон энергий
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Таблица 3.6: Необходимая энергетика близких источников для различных мо-
делей диффузии. Коэффициенты диффузии взяты из работы [127].

Модель 𝐷, см2 с−1 𝐿, эрг с−1

Простая модель 1× 1029 4.7× 1039

Модель с переускорением 4× 1027 1.9× 1038

ускоренных частиц от 𝐸𝑚𝑖𝑛 ≃ 108 эВ до 𝐸𝑚𝑎𝑥 ≃ 1010 эВ. В работе [127] при-
ведено значение наблюдаемого аппаратом Voyager 1 потока КЛ на 100 МэВ
≃ 2.8×104 [м2· с·стер· ГэВ]−1, и там же обсуждаются коэффициенты диффузии
на основании моделей GALPROP. Для модели, включающей в себя переускоре-
ние низкоэнергичных КЛ в межзвездной среде, авторы приводят коэффициент
диффузии 𝐷 ≃ 4×1027 см2 с−1, тогда как в более простой модели для того что-
бы удовлетворить наблюдениям В/С коэффициент диффузии должен расти с
уменьшением энергии для энергий менее ∼ 3-4 ГэВ, на 100 МэВ достигая значе-
ния 𝐷 ≃ 1029 см2 с−1. 𝑑𝐿/𝑑𝐸 можно найти, используя решение стационарного
уравнения диффузии:

𝑑𝑁⊕

𝑑𝐸
=

1

𝐸1

𝑑𝐿/𝑑𝐸

4𝜋𝐷𝑟

𝑣

4𝜋
, (3.8)

где 𝑑𝑁⊕/𝑑𝐸 – поток Галактических КЛ в Солнечной системе, 𝑟 – среднее рас-
стояние до источника (250 пк), 𝑣 — скорость частиц, 𝐸1 = 100 МэВ.

Принимая, что, как и прежде, минимум 37% наблюдаемого потока КЛ долж-
но обеспечиваться звездными скоплениями, из формул (3.7), (3.8) можно оце-
нить необходимую механическую светимость совокупности близких источников.
Эти оценки приведены в Таблице 3.6. Можно видеть, что для большего коэффи-
циента диффузии ∼ 1029 см2 с−1 требуется механическая светимость источни-
ков в радиусе 400-500 пк (среднее расстояние 250 пк) порядка 4.7×1039 эрг с−1,
что, скорее всего, не может выполняться – среди близких звездных скоплений
и ассоциаций нет массивных и сверхмощных, как, например, Westerlund 1 или
Cygnus OB2. Однако, для меньшего коэффициента диффузии достигается более
разумное значение механической светимости – 1.9 × 1038 эрг с−1. Из глобаль-
ного исследования звездных скоплений в Галактике (MWSC) инструментами
PPMXL и 2MASS [128] следует, что в радиусе 500 пк находится 86 скоплений
разных возрастов, тогда как в каталоге Alma/Gaia-DR2 массивных ОВ-звезд



93

[129] приводятся данные о 1337 ОВ-звездах в том же радиусе. Учитывая, что
мощность ветров таких звезд достигает 1036 эрг с−1, общая механическая све-
тимость 1.9×1038 эрг с−1 для массивных звезд в скоплениях и ОВ-ассоциациях
– достижимая величина.

Если рассчитывать необходимую механическую светимость для конкретных
ОВ-ассоциаций в модели одного источника, то для Sco-Cen получим ∼ 1× 1038

эрг с−1. Однако, возраст подгруппы Верхнего Скорпиона ассоциации Sco-Cen
оценивается как 10 млн. лет, тогда как диффузионное время на расстоянии 140
пк < 1 млн. лет. Для такого возраста скопления изотопное отношение 22Ne/20Ne
может достигать ∼ 1.2 (см. Рис. 3.5). Тогда достаточно, чтобы в ассоциации
ускорялось 28% КЛ, что уменьшает необходимую механическую светимость до
∼ 6.5 × 1037 эрг с−1. Для Orion OB1 и Vela OB2, вследствие их относительной
удаленности, необходима механическая светимость ≥ 1038 эрг с−1. На основании
наблюдаемых популяций массивных звезд в этих ассоциациях такая мощность
маловероятна.

Таким образом, нельзя исключать, что обогащение 22Ne — это не повсемест-
ное явление в Галактике, и источниками неоновой аномалии являются близ-
кие к Солнечной системе звездные скопления. Возможным кандидатом в такие
скопления является ОВ-ассоциация Скорпиона-Центавра.

3.6 Заключение к главе

В данной главе развита модель обогащения 22Ne космических лучей, уско-
ренных на многочисленных ударных волнах от взаимодействующих ветров О-,
В-звезд и звезд Вольфа-Райе в молодых массивных звездных скоплениях.

В главе получены следующие результаты:

1. Рассчитаны мгновенное и усредненное отношения 22Ne/20Ne в звездном
скоплении на временном промежутке 0-20 млн. лет. Найдено, что резуль-
таты, полученные на основе моделей звездного нуклеосинтеза Geneva и
Frascati, находятся в удовлетворительном согласии. Исследовано влияние
параметров: начальной скорости вращения звезды, начальной функции
масс звезд в скоплении.
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2. Рассчитано отношение 22Ne/20Ne с учетом вещества, выброшенного при
вспышках сверхновых. Исследован параметр – начальная масса звезды,
выше которой она коллапсирует в черную дыру, не выбрасывая тяже-
лых элементов вследствие вспышки сверхновой. Найдено усредненное по
времени жизни ГКЛ ожидаемое изотопное отношение 22Ne/20Ne в косми-
ческих лучах от массивных скоплений. Найдены параметры, при которых
достигается наибольшее содержание 22Ne.

3. Рассмотрены на качественном уровне стадии жизни звезды, на которых
происходит эффективное ускорение частиц, а также распределение веще-
ства различных звезд в компактном скоплении и разреженной ассоциации.

4. Рассчитан энергетический баланс для космических лучей, ускоренных в
звездных скоплениях, показано, что мощность предлагаемых источников
незначительно меньше необходимой для ускорения обогащенной 22Ne ча-
сти космических лучей. Этому предложено несколько объяснений.

5. Рассмотрена модель локальных источников неоновой аномалии, получены
оценки на необходимую кинетическую мощность близлежащих скоплений.
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Заключение

В диссертации получен ряд результатов, подтверждающих то, что скопле-
ния молодых массивных звезд в Галактике являются важными источниками
космических лучей и нетеплового излучения.

1. Выполнено моделирование амплитуды анизотропии и потоков космиче-
ских лучей, ускоренных в галактических молодых компактных скоплени-
ях массивных звезд. Для этого разработана модель распространения ча-
стиц, учитывающая геометрию галактики, межзвездную магнитную тур-
булентность и распределение источников КЛ. Рассчитаны диффузионные
коэффициенты частиц в галактическом турбулентном поле. Найдены до-
ли КЛ, которые могут быть ускорены в компактных скоплениях ∼ 33%

для 100-ПэВных и ∼ 16% для 300-ПэВных частиц. Также найдена необ-
ходимая эффективность ускорения КЛ в предлагаемых источниках – она
должна быть минимум 7.5 %.

2. Выполнено моделирование излома в некоторых наблюдаемых спектрах
гамма-излучения звездных скоплений. Найдены формы спектра косми-
ческих лучей в звездных скоплениях в двух случаях: в случае сильных,
но редких ударных фронтов, и в случае часто расположенных вторич-
ных слабых ударных волн. На примере гамма-источников Кокон Лебедя
и Westerlund 2 показана применимость модели к спектрам излучения ас-
социаций звезд и найдены необходимые параметры для того, чтобы мо-
дельный расчет удовлетворял наблюдениям. Показано, что энергетически
предлагаемый механизм может обеспечить наблюдаемую интенсивность
гамма-излучения Кокона Лебедя и Westerlund 2. Также выполнено моде-
лирование гамма- и нейтринного излучения галактик с повышенным звез-
дообразованием. Показано, что в рамках моделей с жестким спектром КЛ,
ускоренных в компактных скоплениях, эти объекты могут обеспечить все
диффузное нейтринное излучение, наблюдаемое IceCube.
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3. Построена модель обогащения 22Ne космических лучей, ускоренных на
многочисленных ударных волнах от взаимодействующих ветров О-, В-
звезд и звезд Вольфа-Райе в молодых массивных звездных скоплениях.
Найдено усредненное по времени жизни ГКЛ ожидаемое изотопное отно-
шение 22Ne/20Ne в космических лучах от массивных скоплений и пара-
метры, при которых достигается наибольшее содержание 22Ne. Рассчитан
энергетический баланс для космических лучей, ускоренных в звездных
скоплениях, а также рассмотрена модель локальных источников неоновой
аномалии, получены оценки на необходимую механическую светимость
близлежащих скоплений.
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Приложения

Приложение 1. Расчет потоков гамма-излучения и нейтрино от
протон-протонного взаимодействия

Основной канал образования гамма-квантов за счет протон-протонного вза-
имодействия — 𝜋0-мезоны:

𝑝+ 𝑝→ 𝜋0 → 2𝛾 (A1)

Для расчета спектра гамма-излучения за счет адронных процессов, необ-
ходимо сначала установить сечение 𝑝 − 𝑝 взаимодействия. Было использовано
соотношение из работы [89], представляющее собой параметризацию экспери-
ментальных данных, полученных на ускорителях:

𝜎pp =

[︂
30.7− 0.96 ln

(︂
𝑇𝑝
𝑇 𝑡ℎ𝑝

)︂
+ 0.18 ln2

(︂
𝑇𝑝
𝑇 𝑡ℎ𝑝

)︂]︂
×

⎡⎣1−(︃𝑇 𝑡ℎ𝑝
𝑇𝑝

)︃1.9
⎤⎦3

мбарн. (A2)

Здесь 𝑇𝑝 — кинетическая энергия протона в лабораторной системе отсчета,
𝑇 𝑡ℎ𝑝 = 2𝑚𝜋𝑐 +𝑚2

𝜋𝑐/2𝑚𝑝 ≃ 0.2797 ГэВ — пороговая кинетическая энергия, вы-
ше которой возможна реакция с образованием пионов. 𝑚𝑝 и 𝑚𝜋 — это массы
протона и 𝜋0-мезона, соответственно.

В работе [88] получены аппроксимационные формулы для спектров гамма-
квантов, электронов и нейтрино, образующихся в результате 𝑝−𝑝 столкновений.
Энергетический спектр гамма-излучения может быть представлен в следующем
виде:

𝐹𝛾(𝑥,𝐸𝑝) = 𝐵𝛾
ln(𝑥)

𝑥

(︂
1− 𝑥𝛽𝛾

1 + 𝑘𝛾𝑥𝛽𝛾(1− 𝑥𝛽𝛾)

)︂4

×[︃
1

ln(𝑥)
− 4𝛽𝛾𝑥

𝛽𝛾

1− 𝑥𝛽𝛾
−

4𝑘𝛾𝛽𝛾𝑥
𝛽
𝛾(1− 2𝑥𝛽𝛾)

1 + 𝑘𝛾𝑥𝛽𝛾(1− 𝑥𝛽𝛾)

]︃
, (A3)

где 𝑥 = 𝐸𝛾/𝐸𝑝, где 𝐸𝛾 – энергия гамма-кванта, 𝐸𝑝 – энергия ускоренного прото-
на. Функция 𝐹𝛾(𝑥,𝐸𝑝) отражает количество фотонов в интервале (𝑥, 𝑥+𝑑𝑥) на
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одно столкновение. Параметры 𝐵𝛾, 𝛽𝛾 и 𝑘𝛾 зависят только от энергии протона,
их аппроксимации в диапазоне энергий 0.1 ТэВ≤ 𝐸𝑝 ≤ 105 ТэВ имеют вид:

𝐵𝛾 = 1.30 + 0.14 𝐿+ 0.011 𝐿2, (A4)

𝛽𝛾 =
1

1.79 + 0.11 𝐿+ 0.008 𝐿2
, (A5)

𝑘𝛾 =
1

0.801 + 0.049 𝐿+ 0.014 𝐿2
, (A6)

где 𝐿 = ln(𝐸𝑝/1 ТэВ).
Пусть 𝑑𝑁𝑝 = 𝐽𝑝(𝐸𝑝)𝑑𝐸𝑝 — число протонов в единице объема в энергети-

ческом диапазоне (𝐸𝑝, 𝐸𝑝 + 𝑑𝐸𝑝) (единицы измерения 𝐽𝑝(𝐸𝑝) — см−3 ТэВ−1).
Тогда число рождающихся гамма-квантов в единице объема в единицу времени
в интервале энергий (𝐸𝛾, 𝐸𝛾 + 𝑑𝐸𝛾) будет равно:

Φ𝛾(𝐸𝛾) = 𝑐𝑛𝐻

∞∫︁
𝐸𝛾

𝜎𝑝𝑝(𝐸𝑝)𝐽𝑝(𝐸𝑝)𝐹𝛾

(︂
𝐸𝛾

𝐸𝑝
, 𝐸𝑝

)︂
𝑑𝐸𝑝

𝐸𝑝
, (A7)

где 𝑛𝐻 — концентрация частиц среды, 𝜎pp(𝐸𝑝) — сечение 𝑝− 𝑝 взаимодействия,
заданное формулой (A2).

Для энергий протонов выше 100 ГэВ модель [88] дает одинаковые результа-
ты с полученной позднее параметризацией [89]. Вышеописанные модели хорошо
(с точностью более 10%) воспроизводят экспериментальные данные и числен-
ное моделирование 𝑝 − 𝑝 взаимодействия, поэтому могут быть использованы
для моделирования спектров гамма-излучения ТэВ-ных энергий.

Поток нейтрино представляется формулой, аналогичной формуле (A7).
Энергетический спектр мюонных нейтрино может быть представлен в виде
𝐹𝜈𝜇 = 𝐹

𝜈
(1)
𝜇

+ 𝐹
𝜈
(2)
𝜇

. Первое слагаемое представляет собой продукт прямого рас-
пада пионов и аппроксимируется как:

𝐹
𝜈
(1)
𝜇
(𝑥,𝐸𝑝) = 𝐵1

ln(𝑦)

𝑦

(︂
1− 𝑦𝛽1

1 + 𝑘1𝑦𝛽1(1− 𝑦𝛽1)

)︂4

×[︂
1

ln(𝑦)
− 4𝛽1𝑦

𝛽1

1− 𝑦𝛽1
− 4𝑘1𝛽1𝑦

𝛽1(1− 2𝑦𝛽1)

1 + 𝑘1𝑦𝛽1(1− 𝑦𝛽1)

]︂
, (A8)

где 𝑥 = 𝐸𝜈𝜇/𝐸𝑝, 𝑦 = 𝑥/0.427,

𝐵1 = 1.75 + 0.204 𝐿+ 0.010 𝐿2, (A9)
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𝛽1 =
1

1.67 + 0.111 𝐿+ 0.0038 𝐿2
, (A10)

𝑘1 = 1.07− 0.086 𝐿+ 0.002 𝐿2. (A11)

Второе слагаемое 𝐹
𝜈
(2)
𝜇

получается в результате распада вторичных мюонов.
Его спектр, как и спектр электронных нейтрино аппроксимируется как:

𝐹
𝜈
(2)
𝜇
(𝑥,𝐸𝑝) = 𝐵2

(1 + 𝑘2(ln𝑥)
2)3

𝑥(1 + 0.3/𝑥𝛽2)
(− ln(𝑥))5, (A12)

где 𝑥 = 𝐸𝜈𝜇/𝐸𝑝, 𝑦 = 𝑥/0.427,

𝐵2 =
1

69.5 + 2.65 𝐿+ 0.3 𝐿2
, (A13)

𝛽2 =
1

(0.201 + 0.062 𝐿+ 0.00042 𝐿2)1/4
, (A14)

𝑘2 =
0.279 + 0.141 𝐿+ 0.0172 𝐿2

0.3 + (2.3 + 𝐿)2
. (A15)

Приложение 2. Расчет гамма- и нейтринного излучения от совокуп-
ности галактик со вспышкой звездообразования

Нормировка гамма-излучения галактики M82. Упрощенно функцию
распределения КЛ 𝑓(𝑝) с учетом транспорта частиц в источнике можно пред-
ставить как:

𝑄(𝑝) =
𝑓(𝑝)

𝜏loss(𝑝)
+

𝑓(𝑝)

𝜏adv(𝑝)
+

𝑓(𝑝)

𝜏diff(𝑝)
=
𝑓(𝑝)

𝜏(𝑝)
, (A16)

где 𝜏(𝑝) = [𝜏−1
loss(𝑝) + 𝜏−1

adv(𝑝) + 𝜏−1
diff(𝑝)]

−1 – среднее время, которое частица с
импульсом 𝑝 проводит внутри источника, складывающееся из времен адвекции,
диффузии, и потери энергии частицы (подробнее см. [102]). 𝑄(𝑝) – инжекция
частиц на единицу объема, равная

𝑄(𝑝) = 𝑅SN𝑁(𝑝)/𝑉, (A17)

и нормированная на энергию сверхновых∫︁ ∞

0

4𝜋𝑝2𝑇 (𝑝)𝑁(𝑝)𝑑𝑝 = 𝜉CR𝐸SN. (A18)

Здесь 𝑉 – объем источника, 𝑅SN – темп вспышек сверхновых в источни-
ке (СН/год), 𝜉CR – эффективность ускорения частиц, принимаемая за 10%,
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𝐸SN = 1051 эрг. Спектр инжекции протонов 𝑁(𝑝) в двухкомпонентной моде-
ли имеет вид:

𝑁(𝑝) = (1− 𝛼Γ)

(︂
𝑝

𝑚𝑝𝑐

)︂−𝛽
𝑒−𝑝/𝑝𝑚𝑎𝑥 + 𝛼Γ 𝑁2(𝑝), (A19)

где Γ – доля звёзд, находящихся в связанных скоплениях, 𝛼 – доля энергии
вспышек СН в скоплениях, которая идет на ускорение частиц на сходящихся
УВ. Для М82 степень 𝛽 ≃ 4.2, 𝑝𝑚𝑎𝑥 для ускорения на изолированных ОСН
был выбран как 100 ТэВ. 𝑁2(𝑝) – жесткая компонента спектра, изображенная
на Рис. 1.3. Параметр 𝑅SN, тесно связанный с темпом звездообразования, в
работе [102] находится из нормировки на наблюдаемое гамма-излучение М82
и в однокомпонентной модели со степенным спектром равен ∼ 0.06 СН/год. В
двухкомпонентной модели это значение должно быть больше в ∼ 1/(1−𝛼Γ) раз,
так как жесткий спектр 𝑁2(𝑝) вносит очень малый вклад в низкоэнергичное (до
ТэВ) гамма-излучение и оно должно практически полностью обеспечиваться
мягкой компонентой 𝑁1(𝑝). В итоге для М82 𝑅SN ≈ 0.07 СН/год.

Доля массивных звёзд в компактных скоплениях Γ.
В Таблице 1 приведены использованные в работе значения параметра Γ в

зависимости от значений темпа звездообразования для галактик по данным из
работы [49].

Таблица 1. Соотношение параметра Γ и темпа звездообразования в галак-
тике.

Σ, 𝑀⊙/год/кпк2 Γ

< 0.073 0.1
0.073− 0.66 0.2
0.66− 2.9 0.3
2.9− 7.1 0.4
7.1− 18.5 0.5
18.5− 36 0.6
36− 65 0.7
65− 95 0.8
> 95 0.9
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Распределение галактик по темпу звездообразования в зависимо-
сти от красного смещения. На основе подхода [130] и данных [131] в работе
[103] приведен фит для распределения галактик по темпу звездообразования в
зависимости от красного смещения:

Φ(𝜓)𝑑 log𝜓 = Φ̃

(︂
𝜓

𝜓

)︂1−𝛼̃
exp

[︂
− 1

2𝜎̃2
log2

(︂
1 +

𝜓

𝜓

)︂]︂
𝑑 log𝜓, (A20)

где 𝜓 – темп звездообразования в галактике [𝑀⊙/год], Φ̃, 𝜓, 𝛼̃ и 𝜎̃ – параметры,
зависящие от красного смещения. Они приведены в работе [103].

Сложение потоков от всех источников. Интегральный поток гамма- и
нейтринного излучения от источников-галактик с повышенным звездообразо-
ванием равен

Φ𝛾,𝜈(𝐸) =
1

4𝜋

∫︁
𝑑Ω

∫︁ 4.2

0

𝑑𝑧
𝑑𝑉𝐶(𝑧)

𝑑𝑧 𝑑Ω
×∫︁

𝜓*
𝑑 log𝜓 ΦSFR(𝜓, 𝑧) [1 + 𝑧]2 𝑓𝛾,𝜈(𝐸[1 + 𝑧], 𝜓). (A21)

Здесь 𝑑𝑉𝐶 = 𝑐𝐷2
𝐶(𝑧)/[

√︀
Ω𝑀(1 + 𝑧)2 + ΩΛ𝐻0]𝑑𝑧𝑑Ω – сопутствующий элемент

объема, 𝑑𝑧 – интервал красных смещений, 𝑑Ω – телесный угол, где 𝐷𝐶(𝑧) =

𝐷𝐿(𝑧)/(1+𝑧), 𝐷𝐿 – расстояние до галактики-прототипа М82 – 3.9 Мпк. В расче-
те были использованы 𝐻0 = 67.74 км/с/Мпк, Ω𝑀 = 0.31,ΩΛ = 0.69. Плотность
потока излучения от галактики линейно приближается как:

𝑓SBN𝛾,𝜈 (𝐸,𝜓) =

(︂
𝜓

𝜓M82

)︂
𝑓M82
𝛾,𝜈 (𝐸). (A22)

Минимальный темп звездообразования для источников, учитывающихся в рас-
чете – 𝜓* – определяется из условия удержания КЛ в источнике (см. [103]) и
равен

𝜓* ≈ 0.9

[︂
𝑅

0.25 кпк

]︂2
𝑀⊙/год. (A23)
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