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Введение

Мотивация. Проблема происхождения космических

лучей ультравысоких энергий.

Проблема происхождения космических лучей ультравысоких энергий

КЛУВЭ, то есть частиц с энергией свыше ЭэВ (1 ЭэВ= 1018 эВ) является

одной из наиболее актуальных и сложных задач современной астрофизики

частиц. Несмотря на то что первое событие с энергией порядка 100 ЭэВ [24]

было зарегистрировано более полувека назад, источники КЛУВЭ до сих пор

не идентифицированы, нет полного понимания механизмов ускорения КЛ и

даже природы ускоряемых частиц.

Экспериментальные исследования в данной области сильно осложнены

из-за малости потока частиц указанных энергий, порядка 1 частицы на квад

ратный километр на стерадиан в год при энергии 10 ЭэВ. Таким образом

прямое детектирование частиц в орбитальных экспериментах представляется

невозможным. Во всех существующих и планируемых экспериментах свойства

частиц УВЭ определяются косвенным образом по характеристикам широких

атмосферных ливней (ШАЛ), инициированных КЛУВЭ в атмосфере земли.

В настоящее время используется две техники наблюдений. Это так называе

мые наземные решётки детекторов (НРД) и флуоресцентные телескопы (ФТ).

НРД регистрируют частицы ШАЛ в момент, когда они достигают земли. Де

текторы расположены в сетке с шагом порядка километра, что позволяет из

мерять поперечное распределение плотности частиц в ливнях и его временные

характеристики. ФТ детектируют ультрафиолетовое излучение, производимое

молекулами азота, возбуждёнными при развитии ШАЛ. В последнем случае

наблюдается продольное развитие ливня. Работа флуоресцентных телескопов

в отличие от наземных возможна лишь в тёмное время суток в безлунные но

чи. Это приводит к тому, что экспозиция ФД примерно на порядок уступает
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экспозиции НРД.

Крупнейшей установкой по регистрации КЛУВЭ на настоящий момент

является Обсерватория Пьера Оже (PAO) в Аргентине. В эксперименте ис

пользуются как НРД на площади свыше 3000 км2 (с шагом примерно полтора

километра), так и ФТ (4 группы, расположенные по краям установки). Пол

ная экспозиция PAO за десять лет его функционирования составила свыше

50000 км2 ср год [25].

Крупнейший в северном полушарии эксперимент Telescope Array (TA) так

же использующий гибридную технику наблюдений, находится в США, штат

Юта. НРД в ТА покрывает площадь примерно в 4 раза меньшую, чем детекто

ры PAO. ФТ объединены в три группы, расположенные по краям установки.

Полная экспозиция эксперимента за 7 лет работы 8600 км2 ср год [26].

В России с семидесятых годов измерения проводятся на Якутской ком

плексной установки ШАЛ им. Д. Д. Красильникова. Эффективная площадь

установки 12 км2. В эксперименте производится одновременное измерение

трех компонент ШАЛ: потоков электронов, мюонов и черенковского излуче

ния [27, 28].

Анализ эксперимента включает моделирование взаимодействий КЛУВЭ

в атмосфере. Это требует экстраполяции существующих экспериментальных

данных по сечениям нуклон-нуклонных взаимодействий до энергий в сотни

ТэВ в системе цента масс, что вносит неизбежную систематическую ошибку

во все косвенные оценки. В частности, неопределённость восстановления пер

вичной энергии частиц в современных экспериментах оценивается примерно в

20%. Современные оценки спектра КЛУВЭ в экспериментах PAO [29] и TA [30]

показаны на Рис. 1

Хуже дело обстоит с определением природы первичных частиц. В этом

случае проблема усугубляется большими флуктуациями и сравнительной похо

жестью ливней, инициированных различными частицами. На практике оказы

вается невозможным достоверно установить природу первичной частицы для
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Figure 2: Left: The four energy spectra derived from SD and hybrid data. Right: The combined energy spectrum, fitted
with a flux model (see text). As in the left panel, only statistical uncertainties are shown and the upper limits correspond
to 84% confidence level (C.L.).

mentary to one another, with respect to their origin. In this section the suite of reports presented by
the Auger Collaboration on these topics is highlighted all together, in an attempt to underline their
reciprocal relation in deriving inferences on UHECRs.

The measurement of the flux of UHECRs has been one of the first results of Auger [8].
Two spectral features have been established beyond doubt: the hardening in the spectrum at about
5⇥1018 eV (the so-called ankle), and a strong suppression of the flux at the highest energies, start-
ing at about 4⇥1019 eV. The all-particle flux of cosmic rays presented by I. Valiño is an update
of this measurement, based on an exposure now larger than 50000 km2 sr yr and on ⇠ 200000
events. Combining four independent spectra (see Fig. 2, left) from the two different SDs (and two
data sets from the SD-1500 m, vertical and horizontal events) and from hybrid events, the mea-
surement is emblematic of the power of using multiple detectors. Data from the SD-750 m allow
for the determination of the energy spectrum down to 1017 eV. The SD-1500 m vertical data are
crucial above the energy of full trigger efficiency of 3⇥1018 up to the highest energies, with hor-
izontal events contributing above 4⇥1018 eV and providing an independent measurement in this
energy range. Hybrid data bridge those from the two SDs, between 1018 eV and 1019.6 eV. The four
spectra, in agreement within uncertainties, are combined into a unique one shown in Fig. 2, right
panel, taking into account the systematics of the individual measurements. The evident features are
quantified by fitting a model that describes the spectrum with two power laws around the ankle, the
second of which includes a smooth suppression at the highest energies. The ankle is found to be at
Eankle = (4.8±0.1±0.8)⇥1018 eV. The spectral slope below the ankle is g1 = 3.29±0.02±0.05,
and above the ankle is g2 = 2.60 ± 0.02 ± 0.10. The energy at which the differential flux falls to
one-half of the value of the power-law extrapolation is Es = (42.1 ± 1.7 ± 7.6)⇥1018 eV. In each
case the precision of the measurements is now limited by the systematic uncertainty.

The origin of the very precisely determined features in the all-particle spectrum has been ad-
dressed by the Collaboration in parallel, likewise for many years [9], through the measurement
of the depth of the shower maximum, Xmax, one of the most robust mass-sensitive EAS observ-
ables. The measurement, relying on hybrid data, has been recently updated in [10]: it has also
been presented by A. Porcelli, and extended for the first time to cover the whole energy range of
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The observation of a hotspot in the arrival directions suggests the possibility of a local source or
sources.

2. Energy Spectrum

TA had previously published an energy spectrum from the first four years of SD operation
[1]. At the 2015 ICRC, TA presented a new combined spectrum that spans in energy from below
1016 eV to just above 1020 eV, shown in Figure 2. This plot combines the SD spectrum (upright
triangles) from seven years of operation [2], the monocular FD spectrum (inverted triangles) [3],
and the TALE fluorescence spectrum (open circles) [4]. In addition, the spectrum obtained by a
newly developed technique of monocular reconstruction of events dominated by Čerenkov light is
also included [5].

Figure 2: Combined spectrum from the Telescope Array Collaboration, including the 7 year surface de-
tector spectrum (upright triangles), the 7 year monocular spectrum from the Black Rock and Long Ridge
fluorescence detectors (inverted triangles), the TALE fluorescence spectrum (open circles), and the TALE
Čerenkov spectrum (open squares). The averaged spectrum combining these four measurements is shown
by the black circles.

The SD spectrum shows a GZK cut-off [6, 7] at 6s significance with a break in the spectrum at
log(E/eV) = 19.78±0.06. A dip or ankle structure is also seen at log(E/eV) = 18.70±0.02. The
simplest explanation for the combination of spectral features is that of interaction between extra-
galactic cosmic ray protons and the cosmic microwave background radiation (CMBR) attenuating
the flux via photo-pion production above the cut-off, and by e+e� pair production above the ankle
[8]. The TA spectrum shows an apparent break at just above 1017 eV consistent with the "Second
Knee" feature [9]. Another dip feature is seen just above the 1016 eV, which has been reported by
other experiments [10, 11].

3

Рис. 1: Энергетический спектр КЛУВЭ по данным PAO [29] верхний график)

TA [30] (нижний график).
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отдельных ливней. Речь об измерении состава КЛУВЭ может идти только в

применении к достаточно большому набору экспериментальных данных. Под

ходы к этой проблеме основаны на выделении наблюдаемых величин, чувстви

тельных к составу, таких как глубина максимума развития ливня, кривизна

фронта, а также интенсивность отдельных компонент (электронной и мюон

ной). Наблюдаемые экспериментально ШАЛ по своим характеристикам боль

ше походят на ливни, инициированные протонами или составными ядрами.

В ливнях, произведённых фотонами, должна наблюдаться пониженная мю

онная компонента, а максимум развития таких ливней ожидается глубже в

атмосфере. В результате удалось поставить ограничения сверху на поток фо

тонов УВЭ [31–36]. В отношении массового состава ядер в КЛУВЭ ситуация

куда менее определённая. Рис. 2 иллюстрирует оценки массового состава КЛУ

ВЭ при различных энергиях в экспериментах PAO [29], TA [37] и в Якутской

Установке [38]. Данные обсерватории PAO, имеющей наибольшую статистику,

свидетельствуют об утяжелении массового состава при энергиях выше 1018.5эВ,

однако это не подтверждается измерениями независимых экспериментов.

Наименее подвержено влиянию систематики определение направлений

прихода космических лучей. При одновременном наблюдении ШАЛ двумя ФТ

направление может быть восстановлено геометрическим способом. Если же ли

вень наблюдается НРД или одним ФТ восстановление направления возможно

по временны́м характеристикам сигнала. Для НРД точность определения на

правления падает с увеличением шага решётки. В то же время для увеличения

экспозиции детекторы выгодно располагать дальше друг от друга. В совре

менных экспериментах точность определения направлений прихода составляет

примерно полтора градуса.

Поскольку галактическое магнитное поле не может удержать КЛУВЭ,

считается что эти частицы имеют внегалактическое происхождение, что под

тверждается анализом направлений прихода частиц [39]. В случае, если поток

КЛУВЭ состоит в основном из протонов, то направления событий с энергией
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Figure 3: The mean (left) and the standard deviation (right) of the measured Xmax distributions as a function of energy
compared to air-shower simulations for proton and iron primaries.

the all-particle flux, down to 1017 eV, thanks to the inclusion of data from the HEAT telescopes.
More than 18000 events collected by the standard FD telescopes (FD data) above 1017.8 eV, have
been supplemented by ⇡ 5500 events collected with HEAT in coincidence with the closest FD,
Coihueco (so-called HeCo data). By using for HeCo data the same selection and analysis strategy
as for FD data [10], the first two moments of the Xmax distributions, hXmaxi and s (Xmax), are es-
timated from 1017 eV to 1018.3 eV. In agreement within uncertainties with those derived from FD
data in the common energy range (from 1017.8 eV to 1018.3 eV), they are combined into the result-
ing hXmaxi and s (Xmax) shown in Fig. 3, left and right, respectively, as a function of energy. Data
are compared to simulations, for proton and iron primaries, performed using three hadronic inter-
action models that were either tuned to recent LHC data (QGSJetII-04 [11], EPOS-LHC [12]) or
found in good agreement with LHC measurements (Sibyll2.1 [13]). Between 1017.0 and 1018.3 eV,
hXmaxi increases by around 85 g cm�2 per decade of energy; above ⇡ 1018.3 eV, the rate of change
of hXmaxi becomes significantly smaller (⇠ 26 g cm�2 per decade). These two values, consistent
with those found with FD data alone [10], allow us to extend the inferences on the evolution of the
average mass composition down to 1017.0 eV. As the first value is larger than the one expected for
a constant mass composition (⇠ 60 g cm�2 per decade), it indicates that the mean primary mass
is becoming lighter all the way from 1017.0 to ⇡ 1018.3 eV. Above this energy, the trend inverts
and the composition grows heavier. The fluctuations of Xmax start to decrease above the same en-
ergy ⇡ 1018.3 eV, being rather constant below. The conversion of the first two moments of the
Xmax distributions to the mean value of lnA and its variance s2 (lnA), presented also in Porcelli’s
contribution, confirms, in a more quantitative way, such an evolution of the average composition,
consistently for the considered models.

From the energy evolution of the first two moments of the Xmax and lnA distributions, the com-
position appears to be lightest around half the energy where the ankle is observed in the spectrum.
Also, the inference on mass composition, made by using not only the moments of the Xmax distri-
butions but also the shape [14], is that a substantial fraction of protons (⇠ 60%, consistently for
different models) is present around the ankle. The question of whether the composition consists en-
tirely of protons is thus natural and is of interest in shedding light on the origin of the ankle, as one
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Figure 4: Average XMAX vs. energy for hybrid events collected between 2008 and 2015 from the Middle
Drum FD station, in coincidence with the TA surface array.

Figure 5: Average XMAX vs. energy for hybrid events collected from the Black rock and Long Ridge FD
stations, in coincidence with the TA surface array.

5

Figure 4. Dependence of Xmax

from energy. Lines are calculated
values for proton and iron nuclei.

Figure 5. Mass composition
of Cosmic rays highest energy
are obtained at Yakutsk. Model
QGSJETII-03

3. Conclusion
a) For more than 40 years Yakutsk array continuously records air showers with ultrahigh energies.
We obtain information about all main components of the shower: electrons, photons, hadrons
and muons. All these data at di↵erent times were used to estimate the mass composition of
cosmic rays involving di↵erent methods. This follows from the numerous publications in journals
and proceedings of scientific conferences. According to the data shown in Figure 6 [13]. The
mass composition is not uniform over a wide energy range, and has a peak at (0.8 - 2) 1017 eV

Figure 6. Estimation of MC
CR with di↵erent method by use
of di↵erent characteristics of air
showers

Figure 7 shows the latest results on MC obtained using the interpolation method (see. Section
2.6) and the model QGSJET 04. Also the figure shows results obtained at compact and the
large arrays. From Figure 7 it follows that MC is undergoing a change in the energy range (8 -
20) ·1016 eV and (8 - 20) ·1018eV. And most likely this is due to the nature of the formation of
cosmic rays in the sources and their distribution in the galactic and intergalactic space.

b) At the Yakutsk we measured energy spectrum of CR (see. [14, 15]) and evaluated MC
over a wide range in energy [11]. If we compare the energy scale with studied spectrum of CR
and obtained results of cosmic rays of MC, than we observe matching of energy intervals, where
the change in the shape of the spectrum and the change in the value of A = <lnA> are the

24th European Cosmic Ray Symposium (ECRS2014) IOP Publishing
Journal of Physics: Conference Series 632 (2015) 012098 doi:10.1088/1742-6596/632/1/012098

6

Рис. 2: Оценка массового состава КЛУВЭ в экспериментах PAO [29] (верхний

график) TA [37] (средний график) и в Якутской Установке [38] (нижний гра

фик). В качестве эффективной наблюдаемой на графиках используется сред

няя глубина максимума развития ливня ⟨𝑋max⟩
.
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порядка 100 ЭэВ должны указывать на источник. Это связано с тем, что прото

ны указанных энергий слабо отклоняются галактическим и межгалактическим

магнитными полями и в то же время энергично взаимодействуют с реликтовым

излучением, что приводит к их поглощению на расстояниях порядка несколь

ких десятков Мпк (эффект Грейзена-Зацепина-Кузьмина[40, 41]). В современ

ных экспериментах действительно наблюдается анизотропия направлений при

хода КЛУВЭ, но лишь на больших угловых масштабах[42, 43]. Отсутствие кла

стеризации направлений прихода КЛУВЭ и наличие ГЗК-горизонта приводит

к ограничению снизу на плотность источников КЛУВЭ 𝑛 >∼ 10−4Мпк−3 [44, 45]

(поскольку каждый источник в среднем должен давать маленький вклад в сум

марный поток) в предположении о что КЛ с энергией 𝐸 >∼ 50 ЭэВ отклоняются

не более чем на 5∘ (что примерно соответствует отклонению протонов с указан

ными энергиями в галактическом магнитном поле). Это означает, что ближай

ший источник КЛУВЭ следует искать на расстоянии 𝑑min <∼ 5 Мпк. Однако

это может быть не так если в составе КЛУВЭ при 𝐸 >∼ 50 ЭэВ преобладают

тяжёлые ядра, поскольку направления прихода КЛ могут существенно иска

жаться галактическим магнитным полем. В предположении об отклонении на

угол до 25∘ ограничение на концентрацию источников [45] оказывается на по

рядок слабее 𝑛 >∼ 10−5Мпк−3. Таким образом выводы о вероятных источниках

КЛУВЭ зависят от предположений о массовом составе космических лучей.

В условиях когда массовый состав не удаётся достоверно измерить, ис

пользуя экспериментальные методы, особую значимость приобретает альтер

нативный подход, основанный на изучении сопутствующих сигналов от взаи

модействия КЛУВЭ со средой вокруг источника и межгалактической средой

на их пути к наблюдателю. Этой теме посвящена данная диссертация.
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Астрофизические нейтрино

Детектирование астрофизических нейтрино коллаборацией IceCube [46]

открыло новую эру в астрофизике высоких энергий. Избыток нейтрино над

фоном (из атмосферных 𝜈) при энергии 𝐸 > 10 ТэВ может быть пример

но описан степенным законом 1/𝐸𝛼 с 𝛼 = 2.67+0.12
−0.13, и соответствовать потоку

6.9+2.1
−1.8·10−18 ГэВ−1см−2 с−1 ср−1 для суммы трёх сортов 𝜈, возможно с обрезани

ем при 3 ПэВ [47]. Это наблюдение имеет высокую статистическую значимость

и требует теоретического объяснения.

Существует три главных механизма производства нейтрино высоких энер

гий. Во-первых, КЛ в галактике могут производить нейтрино в неупругих

столкновениях с межзвёздным газом в диске Млечного Пути, причём такие

нейтрино могут иметь энергию вплоть до ПэВ [48], но ожидаются только с на

правлений близких к галактической плоскости. В самом деле, данные IceCube

за 3 года содержат избыток событий в направлении галактической плоскости

(шанс случайного совпадения в данном случае оценивается в 1% [49]). В рабо

те [50] было показано, что взаимодействия КЛ с газом в диске Млечного Пути

могут объяснить не более 10% наблюдаемого потока нейтрино в предположе

нии, что плотность газа сравнима с наблюдаемой локально.

Однако, в ожидаемом потоке доминирует вклад от спиральных рукавов

и/или галактической перемычки, где выше частота взрывов сверхновых, маг

нитное поле и плотность межзвёздного газа [51]. Более того, поток нейтрино,

детектированный в IceCube совместен [51] со степенной экстраполяцией диф

фузного гамма-излучения при 𝐸 > 100 ГэВ от хребта Галактики, по наблюде

ниям телескопа Ферми, что может указывать их на общее происхождение. В

результате вклад Млечного Пути в наблюдаемый поток нейтрино может быть

много больше чем 10 %.

Во-вторых, КЛУВЭ взаимодействуют с межгалактическим фотонным фо

ном могут производить нейтрино через распад пи-мезонов. Такие нейтрино, их
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называют космогенными, хорошо изучены в теоретических работах начиная с

1969 года [52] (см. также [53, 54] и ссылки в указанных работах). Предсказы

ваемый поток космогенных нейтрино сильно модельно зависим но типичная

энергия частиц составляет 0.1 − 10 ЭэВ, что далеко за пределами диапазона

энергий нейтрино, обнаруженных экспериментально.

Наконец, нейтрино в диапазоне энергий от ТэВ до 10 ПэВ могут произво

диться во множестве астрофизических источников при распадах заряженных

пи-мезонов, образующихся в 𝑝 − 𝑝 и 𝑝 − 𝛾 столкновениях. Различные типы

астрофизических источников нейтрино были предложены задолго до экспери

ментальных наблюдений, включая АЯГ [55–60], Гамма-вспышки [61, 62], галак

тики со вспышкой звездообразования [63].

После экспериментального обнаружения астрофизических нейтрино инте

рес к проблеме резко вырос. В ряде недавних работ [64–69] повторялись попыт

ки объяснения событий IceCube в различных сценариях с астрофизическими

источниками.

Распространение космических лучей ультравысоких

энергий.

В этой секции мы кратко обсудим процесс распространения протонов и

ядер в межгалактическом пространстве и неопределённости связанные с непря

мым характером измерения свойств среды распространения. Как отмечалось

выше, на настоящий момент вопрос об экспериментальном определении со

става КЛУВЭ остаётся открытым. Тем не менее, протоны и ядра являются

самыми естественными кандидатами на роль частиц сверх-высоких энергий,

так как, обладая электрическим зарядом, они могут эффективно ускоряться

в электромагнитном поле и в то же время, в отличие от электронов, способны

пролетать большие расстояния без существенных энергопотерь.
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Отклонения КЛ в магнитных полях

Считается что космические лучи ультравысоких энергий имеют внегалак

тическое происхождение, поскольку галактические магнитные поля (порядка

мкГс) не могут надолго удержать протоны и ядра с энергией свыше ЭэВ в

галактике. Характер распространения КЛУВЭ вне галактики зависит от си

лы и конфигурации межгалактических магнитных полей (МГМП), которые

на сегодняшний день слабо изучены. Современные теоретические и экспери

ментальные оценки на величину 𝐵 и длину корреляции 𝜆𝐵 МГМП приведены

в обзоре [70]:

10−17Гс <∼ 𝐵 <∼ 10−9Гс, (1)

𝜆𝐵 >∼ пк; (2)

где нижний предел следует из одновременного наблюдения гамма-излучения

с энергиями ГэВ и ТэВ от блазаров с жёстким спектром RGB J0710+591, 1ES

0229+200, и 1ES 1218+304, по которому видно, что магнитное поле приводит

к отклонению электромагнитного каскада. Верхний предел следует из наблю

дения эффекта Фарадея на далёких источниках1 [71].

Радиус кривизны траектории заряженной частицы 𝑅𝑐 в магнитном поле

с перпендикулярной к направлению движения компонентой 𝐵⊥ равен

𝑅𝑐 =
𝐸

𝑒𝐵⊥
≃ 1.1

1

𝑍

(︂
𝐸𝑒

1ЭэВ

)︂(︂
𝐵⊥

10−12Гс

)︂−1

Гпс . (3)

После пролёта расстояния 𝐿 отклонение частицы от начального направления

составляет 𝛿:

𝛿 ≃

⎧⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎩
𝐿
𝑅𝑐

, 𝐿 ≪ 𝜆𝐵

√
𝐿𝜆𝐵
𝑅𝑐

, 𝐿 ≫ 𝜆𝐵 .

(4)

В последнем случае учитывается большое количество стохастических откло

нений. Таким образом современные наблюдения не противоречат гипотезе о
1 точнее из факта отсутствия зависимости эффекта от расстояния до источника
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прямолинейном распространении КЛУВЭ в межгалактическом пространстве.

Этот факт будет использоваться в гл. 3. Отметим, что даже если МГМП неве

лико, направления прихода КЛУВЭ с энергией не обязательно указывают на

источники, из-за отклонения КЛ в галактическом магнитном поле. Усреднён

ный диффузный поток КЛУВЭ слабо зависит от характеристик МГМП (за

висимость возникает вследствие удлинения траекторий частиц). Можно пока

зать [72]) что влияние МГМП на усреднённый по направлениям спектр КЛ с

энергией 𝐸 >∼ 1018эВ пренебрежимо мало если 𝐵 <∼ 10−10Мпк (в предположе

нии 𝜆𝐵 <∼ 1Мпк).

Взаимодействия КЛ с межгалактическим фотонным фоном

Ещё в 1966 году вскоре после открытия РИ [73] было высказано пред

положение [40, 41] о том, что спектр космических лучей должен обрываться

при энергиях, на которых достигается порог рождения пионов нуклонами на

микроволновых фотонах

𝑁 + 𝛾cmb → 𝜋±,0 +𝑁 ′. (5)

Указанный процесс хорошо изучен [74]. Сечение взаимодействия имеет

вблизи порога резонансный вид, с локальным максимумом около 550 мкбн, а

при более высокой энергии в системе центра масс
√
𝑠 в режиме множественного

рождения пионов логарифмически растёт с 𝑠. Для фотонов изотропного фона

с энергией 𝜖 порог рождения 𝜋–мезона достигается при энергии нуклона23

𝐸th =
𝑚𝜋(𝑚𝑁 +𝑚𝜋/2)

2𝜖
(6)

Для реликтового фона пороговая энергия нуклонов составляет около 70 ЭэВ.

Пионы, распадаясь, дают вклад в сопутствующий нейтринный сигнал, а также
2 Если не оговорено иное, выражения для величин энергии и импульса приводятся в лабораторной

системе отсчёта, связанной с наблюдателем, то есть такой, в которой микроволновое излучение примерно

изотропно.
3 здесь и далее индекс ”th” обозначает англ. threshold (порог)
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в электромагнитный каскад, которые будут подробно обсуждаться ниже.

Составные ядра достаточно высоких энергий также способны рождать пи

оны на РИ, но поскольку по отношению к процессу (5) нуклоны в составных

ядрах ведут себя примерно как свободные частицы, порог рождения пионов

тяжёлыми ядрами оказывается существенно выше порога для протонов. Ос

новным же процессом, определяющим поглощение ядер сверхвысоких энергий

на расстояниях от нескольких до десятков и сотен мегапарсек является вы

сокочастотные коллективные возбуждения ядер при соударениях с фотонами

фона, в результате чего происходит их дезинтеграция. Гигантский дипольный

резонанс (ГДП), впервые наблюдённый ещё в 1947, году даёт главный вклад в

указанный процесс. Детальное моделирование механизма фотодезинтеграции

ядер УВЭ (от дейтерия до железа) с использованием эмпирически определён

ных сечений было проведено в работе [75] и позднее в [76]. Распад ядра на

нуклоны начинается при энергии реликтового фотона в системе покоя ядра

превышающей пороговую энергию ℰA, которая для большинства ядер состав

ляет порядка 10 МэВ. Таким образом для ядра c массовым числом 𝐴 и энергией

𝐸A в лабораторной системе порог фото-дезинтеграции

𝐸th,A ≃ 𝐴𝑚NℰA
𝜖

≃ 10 ЭэВ × 𝐴

(︂ ℰA
10 МэВ

)︂(︁ 𝜖

10−3 эВ

)︁−1

. (7)

Как видно из выражения (7), тяжёлые ядра более устойчивы к фото-дезинте

грации. По этой причине естественно ожидать преобладание либо сравнитель

но тяжелых ядер либо протонов в составе КЛУВЭ выше 10 ЭэВ.

Ниже порога фото-дезинтеграции (7) для ядер или порога рождения пи

онов для свободных нуклонов (6) основным процессом, определяющим энер

гопотери КЛУВЭ является рождение электро-позитронных пар на фотонном

фоне [77].

𝐴+ 𝛾cmb → 𝑒+ + 𝑒− + 𝐴, (8)

Хотя сечение этого процесса примерно на порядок выше сечения рождения

фото-пионов, энергопотери оказываются примерно в 100 раз ниже, так как в
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единичном акте взаимодействия в среднем теряется меньше одной тысячной

части энергии ядра. Скорость потери энергии ядрами c массовым числом А

и зарядом Z в процессe (8) связана простым соотношением с энергопотерями

протонов при том же гамма-факторе Γ = 𝐸/𝑀 :(︂
1

Γ

𝑑Γ

𝑑𝑡

)︂𝑒+𝑒−

𝐴

=
𝑍2

𝐴

(︂
1

Γ

𝑑Γ

𝑑𝑡

)︂𝑒+𝑒−

𝑝

. (9)

На рис. 3 приведены результаты расчёта длины поглощения для ядер и

нуклонов. Сплошными горизонтальными линиями показаны потери энергии

из-за адиабатического расширения Вселенной. Мы будем называть частицы

условно стерильными если длина потери энергии приближается к адиабатиче

ской. Как видно из рисунка протоны и лёгкие ядра становятся стерильными

при энергией ниже нескольких ЭэВ, а тяжёлые ядра, такие как железо, ниже

нескольких десятков ЭэВ.

Точное поведение длин поглощения в особенности для составных ядер за

висит от предполагаемого спектра межгалактического фонового света (МФС4),

изотропного однородного электромагнитного излучения в диапазоне длин волн

от инфракрасных до ультрафиолетовых. Хотя плотность МФС в сотни раз

меньше чем в РИ, МФС определяет поглощение ядер, а также развитие элек

тромагнитного каскада при энергиях ниже порогов взаимодействия с микро

волновым излучением. Энергетический спектр МФС имеет характерную фор

му с двумя горбами, первый из которых при энергии порядка 1 эВ составляют

фотоны, излучённые непосредственно звёздами в галактиках, а второй на два

порядка ниже по энергии производится в результате рассеяния звёздного света

на пыли. Из-за неустранимого вклада зодиакального света от Солнечной си

стемы прямые наблюдения дают возможность получить только оценку сверху

на МФС. Оценки снизу на плотность МФС получают подсчётом интегральной

светимости далёких галактик с использованием данных наблюдений инфра

красными и оптическими телескопами. Современные ограничения на поток
4 англ. EBL - extragalactic background light
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Рис. 3: Длины поглощения ядер водорода, гелия и железа (в порядке сверху

вниз), полученные в предположении спектра МФС близкого к минимально

му [78] (сплошная линия) и сравнительно высокого [79] (прерывистая линия) .
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Figure 7: Limits on the EBL intensity. Lower limits (blue squares) are determined by the
intensity of the IGL. Upper limits (red circles) are determined by absolute measurements
of the EBL. The data used in the figure are listed in Tables 3-5 in bold. The shaded area
depicts the range of the allowed EBL intensity as determined by UV to sub millimeter
observations.

2002). However, they make only a small contribution to the total IR back-
ground. Accretion onto a central black hole releases about 10% of the rest
mass energy of the accreted matter, significantly more than the 0.7% re-
leased in nuclear processes. However, the mass locked up in BH is only
∼ 0.6% of that in stellar objects. Rest frame color-color diagrams generated
from Spitzer IRAC and MIPS observations covering the 3.6, 4.5, 5.8, 8.0,
24, and 70 µm bands, of radio-detected submillimeter-selected galaxies with
spectroscopic redshifts show that AGN constitute a small fraction, between
13 and 19%, of the sample dominating its mid-IR spectrum (Hainline et al.,
2009). So with these limits in mind, the total comoving luminosity density is
a direct measure of the cosmic star formation rate (CSFR) at a given redshift.

Figure 8 presents the redshift dependence of the CSFR as determined
from UV-optical emission lines, [O II], [O III], Lyα, Hα, Hβ, and from mid-
IR, submillimeter, and radio observations (Madau et al., 1996; Hopkins & Beacom,
2006; Micha!lowski et al., 2010). The data in the figure were taken from the
compilation of Micha!lowski et al. (2010), who used the standard ΛCDM pa-
rameters to calculate volume densities and the Kennicutt (1998) law with a

21

Рис. 4: Современные ограничения на интенсивность МФC [80]. Верхние ограни

чения (красные точки) получены с помощью прямых измерений, ограничения

снизу (синие квадраты) основаны на подсчёте интегральной светимости галак

тик.

МФС при различных длинах волн приведены на Рис. 4. В литературе можно

встретить также ограничения, основанные на наблюдениях далёких блазаров

а также гамма-всплесков [81]. Первые, как будет показано в главе 3 являют

ся модельно зависимыми, последние же ограничивают МФС лишь в ближней

инфракрасной и оптической области.

Моделирование распространения КЛ

На настоящий момент независимыми группами разработано несколько

программных пакетов для моделирования распространения КЛУВЭ [82–87].

При этом, как правило используется два подхода, метод основанный на реше

нии одномерных кинетических уравнений [82, 84, 85], а также одномерные или

трехмерные Монте Карло симуляции [83, 86, 87]. Несомненным преимуществом

первого подхода можно назвать скорость расчётов, которая позволяет решать

сложные многопараметрические задачи, сканируя пространство параметров, в
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тех случаях, когда отклонениями КЛ в магнитном поле можно пренебречь. В

то же время полноценные Монте Карло вычисления, такие как [83] позволяют

аккуратно учитывать пространственную конфигурацию источников и возмож

ные эффекты, связанные с отклонением КЛ в магнитных полях.

Разработанный автором диссертации программный код [84], использу

ющий первый подход, опубликован и доступен для свободного использова

ния [12]. Первая версия этого кода, позволяющая симулировать распростра

нение протонов и электромагнитного каскада, была подробно описана в кан

дидатской диссертации автора. В работах [3, 5] в программу были включены

симуляции фотоядерных взаимодействий, с использованием параметризации

сечений [76]. В работах [22, 88] код был дополнен возможностью учёта неупру

гих столкновений протонов с газом. Результаты вычислений неоднократно све

рялись с независимыми расчётами [82, 83, 85]. Значительная часть результатов,

приведённых в последующих главах, получены с помощью данного программ

ного кода. На Рис. 5 приведён пример расчёта [3] спектра КЛУВЭ в несколь

ких упрощённых моделях с источниками, испускающими либо протоны, либо

тяжёлые ядра. В обоих случаях была продемонстрирована возможность удо

влетворительного описания наблюдаемого в обсерватории Пьера Оже (PAO)

энергетического спектра, причём в случае тяжёлого первичного состава выде

лялось две модели с относительно низкой (𝐸max = 26 × 20 ЭэВ) и высокой

(𝐸max = 26×640 ЭэВ) максимальной энергией ускорения. Принципиальное от

личие между двумя моделями продемонстрировано на Рис. 6. В первом случае

в потоке КЛ при энергиях выше 10 ЭэВ доминируют ядра с промежуточны

ми массами. Во втором же доля протонов остаётся высокой до конца спектра

вследствие дезинтеграции ядер железа. На сегодняшний день вторая модель

противоречит данным PAO по массовому составу КЛУВЭ [90]. Первый сцена

рий позже получил в литературе название ”неутешительная модель”5 [91].
5 англ. ”The disappointing model”
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Рис. 5: Примеры предсказаний для спектра КЛУВЭ в феноменологической

модели источника со степенным спектром инжекции 𝑄(𝐸, 𝑧) ∝ 𝐸−𝛼(1 + 𝑧)𝑚

(𝐸 < 𝑍 × 𝐸max, 𝑧 < 3), удовлетворительно описывающие данные PAO [89], в

предположении о преобладании протонов или ядер железа в первичном составе

КЛ.
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Рис. 6: Массовый состав КЛУВЭ в моделях с первичным составом из ядер

железа и различной максимальной энергией 𝑍𝐸max = 26× 2× 1019 эВ (слева)

и 𝑍𝐸max = 26× 6.4× 1020 эВ (справа).
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Общий план диссертации

В главе 1 подробно рассматриваются свойства электромагнитных каска

дов, порождаемых частицами сверхвысоких энергий, вычисляется предельная

плотность энергии в электромагнитных каскадах, совместная с эксперимен

тальными ограничениями. В главе 2 изучаются диффузные потоки вторичных

частиц производимых КЛУВЭ при их распространении в межгалактическом

пространстве, так называемые, космогенные фотоны и нейтрино, а также кас

кадное гамма-излучение. В главе 3 рассматривается возможность наблюдения

сигналов той же природы от одиночных объектов, испускающих космические

лучи. Наконец, в главе 4 на примере активных ядер галактик, рассматривают

ся возможные сигналы от взаимодействий космических лучей с излучением и

веществом вблизи источника.

Цели и задачи диссертационной работы:

Настоящая работа посвящена проблеме происхождения космических лу

чей ультравысоких энергий (КЛУВЭ) и в частности изучению массового со

става первичных КЛУВЭ и эволюции источников. При этом систематически

используется подход, основанный на подсчете сопутствующих потоков фотонов

и нейтрино, произведенных при распространении космических лучей в межга

лактическом пространстве, либо в непосредственной близости к источникам.

Для достижения поставленных целей были решены следующие задачи:

∙ Изучены общие свойства электромагнитных каскадов, инициированных

частицами сверхвысоких энергий. Получено ограничение на максималь

ную плотность энергии каскадного излучения.

∙ В различных сценариях рассчитан диапазон возможных потоков фотонов

ультравысоких энергий и проведено сравнение с существующими экспе

риментальными ограничениями.

∙ В ускорительных сценариях с протонным первичным составом, вычис
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лен поток вторичного гамма-излучения и нейтрино. Проведено сравнение

предсказаний с оценкой диффузного фона телескопом Ферми, и с огра

ничениями эксперимента IceCube на диффузный поток нейтрино выше

10 ПэВ. В результате поставлены ограничения на эволюцию и первичный

спектр КЛУВЭ.

∙ Предложен механизм объяснения кажущейся аномальной прозрачности

вселенной для гамма-излучения от далёких блазаров с энергией свыше

сотен ГэВ, за счёт дополнительного вклада от КЛСВЭ.

∙ Рассмотрены две характерные модели взаимодействия КЛУВЭ со средой

источника. Получены предсказания для вторичных сигналов от взаимо

действия.

Положения, выносимые на защиту:

1. Изучены общие свойства электромагнитных каскадов, инициированных

частицами сверхвысоких энергий. Отдельно рассмотрен аналитический

подход к вычислению спектра каскадного излучения и обсуждены гра

ницы его применимости. С помощью данных орбитального эксперимента

Ферми, получено универсальное модельно-независимое ограничение на

максимальную плотность энергии каскадного излучения.

2. В ускорительных сценариях и в моделях ”Top-Down” (распад частиц

сверхтяжёлой тёмной материи и топологических дефектов) вычислен

диапазон возможных потоков фотонов ультравысоких энергий. В слу

чае сверхтяжёлой тёмной материи, как основного источника космических

лучей выше порога Грейзена-Зацепина-Кузьмина, продемонстрировано,

что предсказания теории входят в противоречие с ограничениями на до

лю фотонов в КЛУВЭ.

3. В ускорительных сценариях образования космических лучей ультравы

соких энергий, предполагающих преимущественно протонный первич
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ный состав, вычислен поток вторичного гамма-излучения и нейтрино

от взаимодействия КЛ с межгалактическим фотонным фоном. Проведе

но сравнение предсказаний с оценкой диффузного фона из наблюдений

орбитального телескопа Ферми, а также с ограничениями эксперимента

IceCube на диффузный поток нейтрино выше 10 ПэВ. В результате ис

ключены сценарии с сильной эволюцией и жёстким первичным спектром.

4. Предложен механизм объяснения аномальной прозрачности вселенной

для гамма-излучения от далёких блазаров с энергией свыше сотен ГэВ.

В его основе лежит предположение о дополнительном вкладе вторичного

каскадного излучения от взаимодействия космических лучей, испущен

ных блазарами, с межгалактическим фотонным фоном. В данном сцена

рии произведена оценка возможного вклада взаимодействий в поток аст

рофизических нейтрино, а также получены предсказания наблюдаемого

числа блазаров в планируемых атмосферных черенковских гамма-теле

скопах следующего поколения, таких как CTA.

5. Предложена реалистичная модель, описывающая наблюдаемый в экспе

рименте IceCube, в диапазоне энергий 𝐸 >∼ 30 ТэВ, поток нейтрино 𝑝𝛾,

взаимодействиями космических лучей сверхвысоких энергий с анизотроп

ным излучением аккреционного диска в АЯГ. Показано, что сопутствую

щие потоки протонов и гамма-излучения, в данной модели, существенно

ниже наблюдаемых экспериментально.

6. Предложена самосогласованная модель, одновременно объясняющая на

блюдаемый в орбитальном эксперименте Ферми экстрагалактический по

ток 𝛾-излучения при энергиях свыше ГэВ, и обеспечивающая протон

ную часть потока КЛУВЭ (предсказанную в независимой работе из ана

лиза данных экспериментов PAO, KASCADE и KASCADE-Grande). В

рамках данной модели, вторичный сигнал фотонов и нейтрино обязан
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своим происхождением взаимодействию КЛ с газом вблизи источников

ФР-I/Лацертид. Предсказываемый в модели поток нейтрино может со

ставлять до 60% от наблюдаемого в эксперименте IceCube.

Степень достоверности и апробация результатов. Все результаты

диссертации являются обоснованными. Ограничения на модели с протонным

первичным составом и сценарии ”Top-Down” согласуются с результатами дру

гих авторов, полученными позже. Модель, объясняющая аномальную прозрач

ность Вселенной по отношению к гамма-излучению высоких энергий получила

широкую известность и активно обсуждается в научном сообществе. Числен

ный код, для моделирования взаимодействия КЛУВЭ, разработанный авто

ром, опубликован в сети интернет, а результаты расчётов неоднократно срав

нивались с независимыми вычислениями. Основные результаты, вошедшие в

диссертационную работу, опубликованы в реферируемых журналах и докла

дывались автором на многочисленных российских и международных конфе

ренциях.

Список публикаций по теме диссертации По материалам диссер

тации опубликовано 23 работы, из них 16 статей в рецензируемых научных

журналах [1–16], 7 статей в сборниках трудов конференций [17–23].

Личный вклад автора. Диссертация основана на работах, выполнен

ных автором в ИЯИ РАН (Москва) в 2003-2016 гг. Основные положения, вы

носимые на защиту, отражают персональный вклад автора в опубликованные

работы.

Структура и объем диссертации. Диссертация состоит из введения,

четырёх глав основного текста, заключения, библиографии, одного приложе

ния и списка сокращений. Она содержит 42 рисунков и 8 таблиц. Общий объем

диссертации 187 страниц. Библиография включает 234 наименований.
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Глава 1

Электромагнитный каскад

1.1. Краткий обзор

Наряду с ядрами водорода и более тяжёлых элементов в составе КЛ галак

тического и экстрагалактического происхождения могут также присутствовать

электроны (позитроны) и фотоны. Последние в стандартных моделях ускоре

ния образуются лишь как продукты взаимодействия электрически заряжен

ных частиц со средой распространения в процессе ускорения в источнике или

на пути к наблюдателю. В ряде альтернативных моделей фотоны также мо

гут образовываться в результате распада частиц тёмной материи, в том числе

сверхтяжёлой (СТТМ). В настоящей главе мы подробно рассмотрим свойства

электромагнитного каскада (ЭК), который создаётся электронами (позитрона

ми) и фотонами достаточно высоких (см. ниже) энергий, благодаря цепочке

реакций рождения пар (РП)

𝛾 + 𝛾𝑡 → 𝑒− + 𝑒+ (1.1)

и обратного Комптоновского рассеяния (ОКР)

𝑒+ 𝛾𝑡 → 𝛾′ + 𝑒 (1.2)

на фотонах фонового излучения 𝛾𝑡
1. Для существования ЭК необходимо, что

бы энергия фотонов превышала порог рождения электрон-позитронных пар

на фоновых фотонах с энергией 𝜀

𝐸𝑡ℎ =
𝑚2

𝑒

𝜀
. (1.3)

1 здесь и далее в этой главе индекс ”t” обозначает англ. target (мишень)
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По мере развития ЭК, число частиц в нем экспоненциально растёт, при при

мерном сохранении полной энергии2. Так продолжается до тех пор, пока энер

гия фотонов не опускается ниже порога РП, после чего фотоны становятся

’стерильными’, а электроны постепенно теряют энергию за счёт ОКР. Таким

образом энергия ЭК в результате его развития аккумулируется в основном

в форме подпороговых фотонов. Ниже будет показано, что форма спектра

излучения оставшегося после развития ЭК слабо зависит от энергии частиц,

инициировавших каскад.

ЭК в межгалактическом пространстве активно обсуждаются со времени

открытия РИ. Одним из самых ранних применений физики ЭК стало строгое

ограничение на поток космогенных нейтрино (частиц, рождённых в результате

реакции ГЗК (5)) [52, 92], которое следует из того, что в этом же процессе в ре

зультате распада 𝜋–мезонов образуются фотоны и электроны. Таким образом

в указанном процессе существует связь между энергией, выделяемой в форме

нейтрино и ЭК3.

Когда 1998 году спутниковый эксперимент EGRET [93] опубликовал ре

зультаты измерения диффузного гамма-излучения в диапазоне от 30 МэВ до

130 ГэВ, оказалось, что наблюдаемый наклон спектра 𝐸−2.1 примерно совпа

дает с ожидаемым спектром 𝐸−2 подпороговых фотонов, образовавшихся в

ходе развития ЭК. Это говорило в пользу гипотезы о доминирующем вкладе

каскадных фотонов в поток диффузного гамма-излучения. Подобные сцена

рии рассматривались ещё в начале семидесятых, в частности в работе [94]

обсуждались ЭК, порождённые в 𝑝𝛾 взаимодействиях. Однако предположение

о доминирующем вкладе каскадных фотонов не подтвердилось дальнейшими

измерениями орбитального гамма-телескопа Fermi LAT [95]. Тем не менее, из

мерения позволили поставить ограничение на среднюю плотность энергии4 𝜔cas

2 Следует отметить, что в присутствии магнитного поля часть энергии может уходить из каскада в

виде низкоэнергетичного синхротронного излучения
3 Более подробно об этом пойдёт речь в главе 2
4 здесь и далее в этой главе мы будем обозначать символом 𝜔cas плотность энергии каскадного излу
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в ЭК [96]

𝜔cas ≤ 5.8× 10−7 эВ/см3, (1.4)

и через это ограничить сверху допустимый поток космогенных нейтрино, про

изведённых во взаимодействиях КЛУВЭ [9, 96, 97].

Развитие физики ЭК также сильно повлияло на гамма-астрономию дис

кретных источников. Одной из первых работ в этой области было вычисление

поглощения гамма-лучей с энергией выше 100 ТэВ на микроволновом РИ [98].

В работе [99] было рассмотрено развитие каскада на микроволновом, оптиче

ском и радиоизлучении. Следующим серьёзным шагом стала оценка влияния

магнитных полей. В отсутствие поля ЭК распространяется прямолинейно от

источника к наблюдателю. В работе [100] было показано, что отклонение кас

кадных электронов магнитным полем вблизи источника может приводить к

размытию его образа в гамма лучах с энергией 𝐸𝛾 < 1 ТэВ или иными словами

к образованию так называемого гало. Похожий эффект ожидается и в резуль

тате отклонения каскадных электронов слабыми межгалактическими магнит

ными полями на пути от источника к наблюдателю [101]. Спектр гамма-излу

чения от точечных источников, также может зависеть от наличия магнитных

полей между источником и наблюдателем. При достаточно сильном магнит

ном поле отклонение электронов приводит к тому, что для наблюдателя они

выбывают из каскада. В результате в спектре источника преобладают первич

ные непоглощенные фотоны. В случае, если источник имеет жёсткий спектр,

указанное отличие легко определить, поскольку вклад каскадного излучения

на подпороговых энергиях должен доминировать. Таким образом существова

ние источников с жёстким спектром позволяет поставить ограничение снизу

на среднюю величину межгалактического магнитного поля. Детальные вычис

ления [102, 103] (см. также обзор [70]) дают ограничение 𝐵 > 10−17 − 10−16 Гс

для среднего по объёму внегалактического магнитного поля5.

чения в современную эпоху (𝑧 = 0) . Для ЭК в расширяющейся вселенной 𝜔cas(𝑧) ∝ (1 + 𝑧)4.
5 Точная оценка зависит от предполагаемой длины когерентности поля, а также от предположения
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Материал главы организован следующим образом. В разделе 1.2 подроб

но рассматривается физика ЭК и приводится аналитический расчёт каскадно

го спектра в упрощённой модели. В первом приближении мы рассматриваем

статичную вселенную заполненной излучением с дихроматическим спектром

фотонов с энергиями 𝜖cmb = 6.3 × 10−4 эВ и 𝜖ebl ≃ 0.7 эВ, примерно соот

ветствующими характерным энергиям РИ и МФС. При этом подразумевается,

что плотность РИ много выше плотности МФС, а единственным свободным па

раметром модели остаётся 𝜖ebl. Каскад инициируется фотоном или электроном

с энергией 𝐸𝑠
6 выше порога рождения пар на РИ 1.3 и развивается, благода

ря цепочке реакций 1.1 и 1.2 на фотонах мишени 𝛾𝑡. Когда развитие каскада

завершается спектр принимает универсальную форму [92, 104], не зависящую

от энергии 𝐸𝑠 (в предположении, что 𝐸𝑠 достаточно велика). Универсальный

спектр7

𝑛𝛾(𝐸𝛾) ∝

⎧⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎩
𝐸

−3/2
𝛾 , 𝐸𝛾 ≤ ℰ𝑋

𝐸−2
𝛾 , ℰ𝑋 ≤ 𝐸𝛾 ≤ ℰ𝑒𝑏𝑙

𝛾

0 , 𝐸𝛾 > ℰ𝑒𝑏𝑙
𝛾

(1.5)

характеризуется двумя параметрами - энергией обрезания

ℰ𝑒𝑏𝑙
𝛾 =

𝑚2
𝑒

𝜖ebl
= 3.9× 1011 эВ,

и энергией укручения спектра

ℰ𝑋 =
1

3
ℰebl
𝛾

𝜖cmb

𝜖ebl
= 1.2× 108 эВ

Расчёты примерно подтверждаются компьютерными вычислениями. В разде

ле 1.2.1 показывается, что спектр 1.5 обладает свойством ”сильной универсаль

о переменности источника гамма-лучей. Подробности см. в обзоре [70]
6 здесь и далее в этой главе индекс ”s” обозначает англ. source (источник)
7 Здесь и далее в этой главе будем использовать обозначение 𝑛(𝐸) для числа частиц в каскаде на

единичный интервал энергии. В случае, когда речь идёт о диффузном излучении, без ограничения общно

сти мы будем подразумевать под 𝑛(𝐸) число частиц в единичном сопутствующем объёме, на единичный

интервал энергий. Кроме того, в ряде картинок мы будем приводить величину потока частиц в единичный

телесный угол 𝐽(𝐸) = 𝑐
4𝜋𝑛(𝐸)
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ности”, то есть в известных пределах не зависит, ни от расстояния до источ

ников, ни от начальной энергии 𝐸𝑠 частиц, инициировавших каскад. Универ

сальность нарушается для близких источников, в случае когда наблюдается

неполное развитие ЭК. В подразделе 1.2.2 проводится сравнение упрощённых

аналитических расчётов каскадных спектров, с результатами численных рас

чётов в расширяющейся вселенной для ЭК, инициированных при различных

красных смещениях 𝑧. Сравнение показывает хорошее согласие при неболь

ших 𝑧 <∼ 0.15, а для более далёких источников достичь удовлетворительного

согласия удаётся перемасштабированием параметра 𝜖ebl.

В подразделе 1.2.4 изучается интересный как с физической так и с техни

ческой точки зрения случай распространения каскадов в чистом РИ, без при

меси оптических фотонов. Этот случай представляет практическую важность

для рассмотрения каскадов на больших 𝑧, когда МФС мал или отсутствует.

Технически случай чистого РИ интересен, так как эффект наблюдаемый для

дихроматического спектра воспроизводится и в этом варианте, но роль МФС

выполняют фотоны из хвоста распределения Планка.

В разделе 1.3 обсуждаются численное моделирование ЭК путём решения

одномерного транспортного уравнения и методом Монте-Карло. Первый спо

соб более быстрый и позволяет точно вычислить спектр, в случае когда от

клонения в магнитном поле не важны, например для вычисления диффузного

потока от популяции источников. Второй метод позволяет аккуратно учиты

вать эффекты, связанные с отклонением электронов в магнитных полях, что

важно для изучения каскадов от единичных точечных источников. Результаты

вычислений с помощью двух указанных методов сравниваются между собой и

с независимыми вычислениями.

В разделе 1.4 для спектра ЭК вводится понятие сильной и слабой уни

версальности, и подробно обсуждаются границы применимости полученных

результатов.

В разделе 1.5 спектры каскадного излучения, вычисленные в различных
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предположениях о распределении источников с использованием нескольких ре

алистичных моделей эволюции МФС, сравниваются с современными измерени

ями диффузного излучения орбитального гамма-телескопа Fermi LAT. Из тре

бования о непревышении наблюдаемого потока выводится ограничение сверху

на плотность каскадного излучения 𝜔cas. Важное отличие новой оценки 𝜔cas от

более ранней (1.4) помимо использования самых современных измерений, со

стоит в том, что учтена слабая универсальность ЭК, а также некоторая неопре

делённость в спектре МФС и его эволюции. Таким образом 𝜔cas оказывается

модельно зависимой величиной.

1.2. Физика электромагнитного каскада и аналитические

вычисления

В этом разделе мы введём упрощённую модель ЭК, позволяющую полу

чить примерный спектр стерильных (подпороговых) фотонов оставшихся по

сле развития каскада. Для наглядности будем считать, что каскад стартует

от излучения одного фотона или электрона с энергией 𝐸𝑠 выше порога рож

дения пар на очень далёком расстоянии от наблюдателя. Для упрощения мы

будем предполагать дихроматический спектр фонового излучения с энергиями

𝜖cmb = 6.3 × 10−4 эВ и 𝜖ebl ∼ 1 эВ, соответствующими характерным энергиям

РИ и МФС. Указанные параметры будут в дальнейшем варьироваться, но мы

всегда будем предполагать, выполнение условия 𝜖ebl >> 𝜖cmb для характер

ный энергий и 𝑛cmb >> 𝑛ebl для концентраций. Мы также предположим, что

магнитное поле достаточно мало, так что потерями энергии каскадных частиц

на синхротронное излучение можно пренебречь. Здесь и далее, если не огово

рено противное, мы будем интересоваться усреднённым диффузным потоком

каскадного излучения, для которого эффекты отклонения электронов в маг

нитном поле можно не учитывать.

В качестве первого приближения мы получем спектр стерильных фотонов



31

оставшихся после развития каскада, пренебрегая расширением вселенной. Да

лее, предполагая, что развитие каскада происходит на временных масштабах

много меньше темпа расширения вселенной, мы скорректируем наш форма

лизм для более реалистичного случая расширяющейся вселенной и сравним

результаты аналитических расчётов с численными.

1.2.1. Универсальный спектр в аналитических вычислениях

Итак рассмотрим случай статичной вселенной. Наша задача получить

спектр ’стерильных’ фотонов, оставшихся после полного развития ЭК. Введём

критерий высокой и низкой энергии для частиц каскада с помощью безразмер

ного параметра 𝑥𝑡

𝑥𝑡 = 𝐸𝜀𝑡/𝑚
2
𝑒, (1.6)

где 𝜀𝑡 - энергия фотона мишени (𝑡 = 𝑐𝑚𝑏 или 𝑒𝑏𝑙). Значения параметра 𝑥𝑡 ≫ 1

и 𝑥𝑡 ≪ 1 характеризуют режимы высокой и низкой энергии соответственно.

Схема развития каскада изображена на Рис. 1.1. В режиме высокой энергии

(Рис. 1.1, leading-particle regime) как в случае процесса рождения пар, так и

ОКР можно выделить лидирующую частицу, сохраняющую большую часть

энергии первичной частицы после взаимодействия. При этом доля энергии,

теряемая лидирующей частицей [99]:

𝑓 ≈ 1/[ln(2𝐸𝜀/𝑚2
𝑒)]. (1.7)

Когда энергия лидирующей частицы опускается до уровня 𝑥 >∼ 1 каскад пере

ходит в режим умножения (multiplication regime II на Рис. 1.1), при котором

энергия делится между продуктами взаимодействия примерно поровну.

Из-за неравенства 𝑛cmb ≫ 𝑛ebl развитие каскада происходит в две стадии.

Вначале, как для процесса РП, так и ОКР преобладают столкновения с фото

нами РИ. На второй стадии, когда энергия каскадных частиц опускается ниже

порога РП на РИ, развитие каскада замедляется, так как процесс РП проис



32

E0

sterile γ

sterile γ

leading − particle regime

I

cascade
multiplication

II

low − energy
regime

III

Ecmb
γ Emin

γ Ee

low Ehigh E

n
on

−
lea

d
in

g
e

leading particle

γmin

Рис. 1.1: Качественная картинка развития каскада в статичной вселенной на

дихроматическом фоне с характерными энергиями 𝜖cmb и 𝜖ebl в предположении

𝜖ebl ≫ 𝜖cmb и 𝑛cmb ≫ 𝑛ebl. Энергии каскадных частиц ℰ𝑐𝑚𝑏
𝛾 , ℰmin

𝛾 и ℰ𝑒 маркируют

три режима распространения каскада: (I) - режим лидирующей частицы, (II) -

режим быстрого умножения каскада и (III) - режим производства стерильных

фотонов электронами с энергией 𝐸 ≤ ℰ𝑒 (см. детали в тексте).
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ходит на сравнительно немногочисленных фотонах МФС, при этом рассеяние

электронов по-прежнему в основном происходит на РИ.

Введём несколько полезных обозначений для характерных энергий, кото

рые будут использованы ниже: ℰmin
𝛾 - минимальная энергия поглощения фо

тонов; ℰ𝑐𝑚𝑏
𝛾 - минимальная энергия поглощения фотонов на РИ; ℰ𝑒 = ℰmin

𝛾 /2

- минимальная энергия каскадного электрона/позитрона; ℰ𝑋 - характерная

энергия фотона после Комптоновского рассеяния на электроне с энергией ℰ𝑒.
Ниже приведены выражения для указанных величин вместе с абсолютными

значениями для дихроматической модели 𝜖cmb = 6.3× 10−4 эВ; 𝜖ebl = 0.68 эВ.

ℰmin
𝛾 = ℰ𝑒𝑏𝑙

𝛾 =
𝑚2

𝑒

𝜖ebl
= 3.9× 1011 эВ

ℰ𝑐𝑚𝑏
𝛾 =

𝑚2
𝑒

𝜖cmb
= 4.1× 1014 эВ (1.8)

ℰ𝑒 =
1

2
ℰmin
𝛾 = 1.95× 1011 эВ

ℰ𝑋 =
1

3
ℰmin
𝛾

𝜖cmb

𝜖ebl
= 1.2× 108 эВ

При 𝑥 ≫ 1 в режиме I (Рис. 1.1) лидирующая частица, постоянно меняясь

𝛾 → 𝑒 → 𝛾 → 𝑒, теряет лишь небольшую часть энергии (1.7) в каждом столк

новении. Тем не менее энергия второй (не лидирующей) частицы (это всегда

электрон или позитрон) достаточно велика 𝐸nl
𝑒 𝜀/𝑚

2
𝑒 ≫ 18, чтобы иницииро

вать каскад. Таким образом полная энергия частиц в режиме умножения II с

хорошей точностью равна исходной энергии 𝐸𝑠.

Режим лидирующей частицы заканчивается при приближении к порогу

рождения пар на РИ, сменяясь режимом умножения каскада. Ниже порога па

ры рождаются только на фотонах МФС, в то время как рассеяние электронов

по-прежнему в основном идёт на РИ. Минимальная энергия рождения фотона

ми пар на МФС, ℰmin
𝛾 = 3.9×1011 эВ, ограничивает режим умножения каскада.

При меньших энергиях фотоны распространяются свободно, а электроны про

должают производить подпороговые фотоны, рассеиваясь в основном на РИ.
8 индекс 𝑛𝑙 означает non-leading
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Спектр фотонов от рассеяния электронов в режиме III легко оценить,

используя соотношение для числа фотонов, рождённых электроном по мере

уменьшения его энергии

𝑑𝑛𝛾 = 𝑑𝐸𝑒/𝐸𝛾

, а также примерное выражение для средней конечной энергии фотонов при

ОКР [99]

𝐸 ′
𝛾 =

4

3
𝛾2
𝑒𝜖cmb, (1.9)

где 𝛾𝑒 = 𝐸𝑒/𝑚𝑒 - Лоренц-фактор электрона. В последнем выражении учитыва

ется тот факт, что ОКР происходит в основном на фотонах РИ, вне зависимо

сти от энергии электронов, а также предполагается что энергия реликтового

фотона в системе покоя электрона много меньше массы электрона. Подстав

ляя (1.9) в выражение для числа фотонов, получаем асимптотику каскадного

спектра в области низких энергий

𝑑𝑛𝛾/𝑑𝐸𝛾 ∝ 𝐸−3/2
𝛾 . (1.10)

Главную закономерность 𝐸 ′
𝛾 ∼ 𝛾2

𝑒𝜖cmb, следующую из выражения .(1.9), легко

понять рассмотрев преобразование Лоренца. В самом деле, рассмотрим элек

трон с Лоренц-фактором 𝛾𝑒, сталкивающийся с фотоном РИ 𝜖cmb. Энергия ре

ликтового фотона в системе покоя электрона 𝜖𝑟 ∼ 𝛾𝑒𝜖cmb много меньше массы

электрона. Поэтому после отражения энергия фотона в системе покоя электро

на остаётся примерно той же 𝜖′𝑟 = 𝜖𝑟. Переход обратно в лабораторную систему

добавляет ещё один фактор порядка 𝛾𝑒. Таким образом 𝜖′ ∼ 𝛾𝑒𝜖
′
𝑟 ∼ 𝛾2

𝑒𝜖cmb. На

Рис. 1.2 приведено сравнение оценки 𝐸 ′
𝛾 заданной выражением (1.9) (чёрная

пунктирная линия) с формально вычисленной средней энергией, полученной

численным интегрированием путём усреднения по дифференциальному сече

нию рассеяния и углам столкновений. По горизонтальной оси отложена энер

гия электрона 𝐸𝑒. Мы видим, что приближение (1.9) неплохо работает вплоть

до энергии электрона несколько десятков ТэВ. Ниже мы воспользуемся этим

фактом для вывода формы спектра.
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Рис. 1.2: Сравнение точного вычисления средней энергии реликтового фотона

после рассеяния на каскадном электроне (сплошная линия) с выражением (1.9)

(пунктирная линия).

Для оценки равновесного спектра вместо того, чтобы следовать времен

ной эволюции ЭК, мы рассмотрим развитие каскада в терминах поколений

частиц. Вообще говоря, электроны и фотоны достигают некоторого поколения

𝜈 в разное время. Полное число частиц в одном поколении 𝑁tot = 2𝜈 а соотно

шение между числом электронов 𝑁𝑒 и фотонов 𝑁𝛾 в одном и том же поколении

𝜈 при больших 𝜈 примерно равно9

𝑁𝑒 ≈ 2𝑁𝛾. (1.11)

Введём величину 𝑞(𝐸), число частиц, пересекающих за время развития

каскада границу, заданную энергией 𝐸. Для электронов и фотонов по отдель

ности мы будем использовать величины 𝑞𝑒(𝐸) и 𝑞𝛾(𝐸) соответственно. Если

считать что все частицы каскада рано или поздно пересекли границу 𝐸, то

учитывая сохранение энергии мы можем записать 𝐸𝑠 = 𝑞(𝐸) * 𝐸 или с учё
9 более точно выражение для каскада, рождённого электроном, 𝑁𝑒 = 2𝑁𝛾 + (−1)𝜈 , а фотоном 𝑁𝑒 =

2𝑁𝛾 − 2(−1)𝜈
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том (1.11)

𝑞𝑒(𝐸) = (2/3)𝐸𝑠/𝐸,

𝑞𝛾(𝐸) = (1/3)𝐸𝑠/𝐸 (1.12)

при 𝐸 > ℰmin
𝛾

Выражение 1.12 хорошо описывает режимы I и II. В режиме III оно не ра

ботает, так как нельзя сказать, что все частицы каскада пересекают границу

𝐸. В режиме III, так как производство электронов останавливается, можно

записать выражение 𝑞𝑒(𝐸) = 𝑐𝑜𝑛𝑠𝑡 при этом 𝑞𝛾(𝐸) растёт с падением энер

гии согласно (1.10). Для числа фотонов 𝑑𝑛𝛾(𝐸𝛾) с энергией 𝐸𝛾, произведённых

электронами с энергией 𝐸𝑒 мы можем записать базовое выражение

𝑑𝑛𝛾(𝐸𝛾) = 𝑞𝑒(𝐸𝑒)𝑑𝐸𝑒/𝐸𝛾. (1.13)

В режиме низких энергий III, используя дополнительно с (1.13) условие

𝑞𝑒(𝐸𝑒) = 𝑞0 при 𝐸𝑒 ≤ ℰ𝑒, и связь 𝐸𝛾 ∝ 𝐸2
𝑒 (формула 1.9) мы воспроизве

дём результат (1.10). В режиме умножения каскада II в дополнение к базовому

выражению (1.13) и связи (1.9) воспользуемся условием 𝑞𝑒(𝐸𝑒) ∝ 1/𝐸𝑒 (форму

ла 1.12). Таким образом мы получим выражение 𝑑𝑛𝛾/𝑑𝐸𝛾 ∝ 𝐸−2
𝛾 справедливое

в интервале энергий ℰ𝑋 ≤ 𝐸𝛾 ≤ ℰmin
𝛾 . Принимая во внимание, что при энергии

𝐸𝛾 ≥ ℰmin
𝛾 все фотоны поглощаются мы получаем окончательное выражение

для спектра фотонов в широком диапазоне энергий:

𝑛𝛾(𝐸𝛾) =

⎧⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎩
(𝐾/ℰ𝑋)(𝐸𝛾/ℰ𝑋)−3/2 при 𝐸𝛾 ≤ ℰ𝑋
(𝐾/ℰ𝑋)(𝐸𝛾/ℰ𝑋)−2 при ℰ𝑋 ≤ 𝐸𝛾 ≤ ℰ𝛾
0 при 𝐸𝛾 > ℰ𝛾

(1.14)

где ℰ𝛾 - минимальная энергия поглощённого фотона, а ℰ𝑋 энергия фотона рас

сеянного электроном с энергией ℰ𝑒 = ℰmin
𝛾 /2. Выражения для величин ℰ𝛾 и

ℰ𝑋 даны в (1.8). Ниже мы будем использовать обозначения ℰ𝛾 и ℰ𝑋 в смысле

характерных энергий обрезания и излома спектра (1.14) . Коэффициент нор

мировки 𝐾 легко получить, нормируя общую энергию каскада на начальную
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энергию 𝐸𝑠:

𝐾 =
𝐸𝑠

ℰ𝑋(2 + ln ℰ𝛾/ℰ𝑋)
. (1.15)

В случае, если под 𝑛𝛾(𝐸𝛾) в (1.14) понимается плотность диффузного излуче

ния, то в выражении (1.15) следует заменить 𝐸𝑠 на плотность энергии каскада

𝜔cas. Спектр (1.14) с нормировочным коэффициентом (1.14) будем далее назы

вать универсальным. Его форма, как мы видим не зависит от начальной энер

гии 𝐸𝑠, что позволяет описывать не только монохроматические источники, но

и любые другие в спектре инжекции которых преобладают энергии выше ℰcmb
𝛾

из (1.8). Начальная энергия 𝐸𝑠 (или плотность энергии каскада 𝜔cas) влияет

только на полную нормировку 𝐾 в выражении (1.15). Иными словами, инфор

мация о спектре инжекции теряется в результате развития каскада. Спектр

также не зависит явным образом от времени, то есть остаётся замороженным

после окончания развития каскада. Подобную универсальность ниже мы будем

назвать сильной.

Отметим, что полученная функциональная зависимость 𝑛𝛾(𝐸𝛾) ∝ 𝐸−2
𝛾 в

интервале энергий ℰ𝑋 ≤ 𝐸𝛾 ≤ ℰ𝛾 является менее точной, чем низкоэнергетич

ная асимптотика, поскольку в этом интервале энергий выражение для средней

энергии фотона (1.9), а также условие (1.12) справедливы лишь приближённо.

Резкий изгиб спектра при 𝐸𝛾 = ℰ𝑋 и обрубание при 𝐸𝛾 = ℰ𝛾 - это следствие

упрощённой дихроматической модели фона, используемой аналитических рас

чётах. В реальности следует ожидать плавного изменения наклона в первом

случае и экспоненциального подавления во втором.

Универсальный спектр (1.14) с нормировкой (1.15) был получен в прибли

жении статичной вселенной, но очевидно его можно применять также для рас

ширяющейся вселенной если каскад успевает развиться за время 𝜏 ≪ 𝐻−1(𝑧)

много меньшее хабловского масштаба. При этом конкретные значения харак

терных энергий ℰ𝛾 и ℰ𝑋 могут отличаться от приведённых выше из-за красного

смещения а также эволюции МФС.
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Главный результат этого раздела состоит в том, что диффузный поток

каскадного излучения параметризуется всего одной величиной, а именно плот

ностью энергии 𝜔cas, поступившей в ЭК в виде электронов и фотонов высоких

энергий. В следующих секциях мы проверим наш результат численными рас

чётами и обсудим приделы его применимости.

1.2.2. Сравнение универсального спектра с численными расчётами

В этой секции мы займёмся сравнением универсального спектра (1.14),

полученного выше с результатами реалистичных численных расчётов10.

Универсальная форма спектра (1.14) не применима для слишком малых и

слишком больших расстояний. На малых расстояниях каскад не успевает пол

ностью развиться. Действительно, поглощение фотонов на МФС на практике

происходит на расстояниях десятки и сотни мегапарсек, так как плотность

МФС невелика. Напомним, что вычисления в секции 1.2.1 никак не использо

вали абсолютную величину плотности фонового излучения, полагаясь однако

на то, что каскад развивается полностью.

В случае когда источники находятся слишком близко, так что эффектив

ного поглощения фотонов на МФС не происходит, каскад тем не менее может

развиться на РИ. При этом расстояния до источника может оказаться недо

статочно, чтобы электроны успели передать всю свою энергию стерильным

фотонам через ОКР. Подробнее этот случай будет рассмотрен ниже.

Также развитие каскада может быть подавленным, если начальная энер

гия 𝐸𝑠 слишком мала, так что количество фотонов фона для которых 𝐸𝑠 вы

ше порога рождения пар оказывается небольшим, а длина свободного пробега

больше или сравнима с расстоянием до источника.

На больших расстояниях аналитические расчёты предыдущей секции ока

зываются неточными из-за эффектов, связанных с расширением вселенной.

Мы попытаемся учесть эти эффекты в следующей секции и расширить приме
10 Методы численного моделирования ЭК обсуждаются ниже в разделе 1.3
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Рис. 1.3: Сравнение аналитических расчётов (синяя пунктирная ломаная ли

ния) с численными (красная и зелёная сплошные кривые для 𝑧 = 0.2 и 𝑧 = 0.25

соответственно). Характерные энергии ℰ𝑋 и ℰ𝛾 показаны стрелками (см. по

дробности в основном тексте).

нимость аналитического подхода. На Рис. 1.3 приведено сравнение аналитиче

ских расчётов с численными для источников расположенных при красном сме

щении 𝑧 = 0.2 и 𝑧 = 0.25. Мы видим неплохое согласие аналитических расчётов

с численными с небольшой поправкой на степень спектра вторичных фотонов

от режима умножения каскада 𝐸−1.9 вместо предсказанной зависимости 𝐸−2,

а также с более плавными переходами. Теоретический спектр по построению

не зависит от расстояния. На практике мы видим, что при увеличении рассто

яния точный спектр приближается к теоретическому. Это следствие того что

каскад становится ближе к завершению. Отметим однако что при дальнейшем

увеличении расстояния становится заметным эффект красного смещения.
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Рис. 1.4: Сравнение аналитического вычисления с численными при 𝑧 > 0.3. На

четырех панелях показаны спектры от источников, находящихся на красных

смещениях 0.32, 0.4, 0.64, и 1.0. Обозначения совпадают с Рис. 1.3 (детали

см. в основном тексте).
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1.2.3. Каскады в расширяющейся вселенной. Сравнение при 𝑧 > 0.3

Распространяя аналитический подход на случай расширяющейся вселен

ной, мы будем предполагать, что каскад успевает полностью развиться за вре

мя Хаббла 𝐻−1(𝑧) до вида (1.14), после чего происходит его красное смеще

ние. При этом учтём, что характерная энергия реликтовых фотонов в эпо

ху 𝑧 равна 𝜀cmb(𝑧) = (1 + 𝑧)𝜀cmb, а для фотонов МФС справедливо неравен

ство 𝜀𝑧ebl > 𝜀ebl. Следовательно, спектр фотонов после развития ЭК при крас

ном смещении 𝑧 описывается выражением (1.14) с ℰ𝛾 ≡ ℰ𝛾(𝑧) = 𝑚2
𝑒/𝜀

𝑧
ebl и

ℰ𝑋 ≡ ℰ𝑋(𝑧) = 1
3(ℰ𝛾(𝑧)/𝑚𝑒)

2𝜀cmb(𝑧).

После завершения развития каскада энергия фотонов продолжает умень

шаться в следствие расширения вселенной. Таким образом спектр фотонов

при 𝑧 = 0 по-прежнему задаётся выражением (1.14), но при этом характерные

энергии получают дополнительный сдвиг на фактор 1 + 𝑧

ℰ𝛾(0) =
𝑚2

𝑒

𝜀𝑧ebl

1

1 + 𝑧
, ℰ𝑋(0) =

𝑚2
𝑒𝜀cmb

3(𝜀𝑧ebl)
2
, (1.16)

а нормировочный коэффициент 𝐾 определяется нормированием общей энер

гии в каскаде на начальную с учётом красного смещения 𝐸𝑠/(1 + 𝑧).

Из второго соотношения в (1.16) находим эффективную характерную

энергию МФС 𝜀𝑧ebl в эпоху 𝑧

𝜀𝑧ebl =

(︂
𝑚2

𝑒𝜀cmb

3ℰ𝑋(0)

)︂1/2

. (1.17)

Определим теперь процедуру сравнения аналитического решения с численным

следующим образом (см. Рис. 1.4):

(i) фиксируем нормировку аналитического решения сравнивая его с числен

ным по асимптотике 𝐸−1.5 в области низких энергий

(ii) Находим ℰ𝑋(0) продолжая степенной спектр 𝐸−1.9 в область низких энер

гий до пересечения с низкоэнергетичной асимптотикой 𝐸−1.5 (см. Рис. 1.4).

Таким образом мы учитываем примерный характер степенного части 𝐸−2 уни

версального спектра, обсуждавшийся выше в разделе 1.2.2.
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(iii) Вычисляем of 𝜀𝑧ebl используя выражение (1.17).

(iv) Вычисляем предельную энергию ℰ𝛾(0) по формуле (1.16).

Сравнение полуаналитического решения с численным указанным вы

ше способом проиллюстрировано на Рис. 1.4 для красных смещений

𝑧 = 0.32, 0.4, 0.64, 1.0. Мы видим примерное совпадение численных рас

чётов с аналитическими по форме спектра с поправкой на степенной закон

𝐸−1.9 вместо 𝐸−2, а также с плавным переходом между режимами 𝑛 ∝ 𝐸−1.5 и

𝑛 ∝ 𝐸−1.9 и экспоненциальным подавлением в области высоких энергий. Опи

санным выше методом фиксируется единственный свободный параметр моде

ли, характерная энергия фотонов МФС 𝜀𝑧ebl. Этот параметр определяет две

характерные энергии ℰ𝑋 и ℰ𝛾. Значение параметра при 𝑧 = 0 было получено

выше, 𝜀ebl ≈ 0.68. Зависимость величины 𝜀𝑧ebl/𝜀ebl от 𝑧, полученная в дихрома

тической модели формальным способом, описанным выше, должна примерно

соответствовать реальной эволюции средней энергии МФС 𝜀ebl(𝑧).

1.2.4. Развитие электромагнитного каскада на РИ

В этой секции, имеющей более технический характер, пойдёт речь о разви

тии ЭК исключительно на фотонах РИ. С практической точки зрения описание

каскада на РИ имеет отношения к следующим двум случаям:

(i) Источники расположены настолько близко, что взаимодействием с фо

тонами МФС можно пренебречь.

(ii) В расширяющейся вселенной при больших красных смещениях 𝑧, ко

гда плотность числа фотонов МФС падает, а реликтовых фотонов напротив

растёт, ЭК очень быстро развивается на РИ, образуя равновесный спектр под

пороговых фотонов с обрезанием при энергии ℰcmb
𝛾 = 𝑚2

𝑒/𝜀
𝑧
cmb. И только после

этого начинается медленная эволюция каскада за счёт рождения пар на фото

нах МФС и обратного Комптоновского рассеяния электронов на РИ.

Рассмотрим вначале развитие каскада на монохроматическом фоне при
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𝑧 = 0. Энергетический спектр будет задан выражением (1.14) с

ℰ𝛾 = ℰcmb
𝛾 = 𝑚2

𝑒/𝜀cmb ≈ 4.1× 1014 эВ (1.18)

и

ℰ𝑋 = (4/3)(ℰ𝑒/𝑚𝑒)
2𝜀cmb = (1/3)ℰcmb

𝛾 , (1.19)

а нормировочный коэффициент - выражением (1.15), в котором ℰ𝛾/ℰ𝑋 = 3,

как следует из (1.19).

Отличительной чертой такого спектра является очень узкий диапазон со

степенным законом 𝐸−2, следующий из соотношения ℰ𝛾/ℰ𝑋 = 3. Для сравне

ния, в случае дихроматического спектра, рассмотренном выше, это отношение

было на 3 порядка выше.

При 𝑧 > 0 каскад развивается на реликтовых фотонах с энергией 𝜀𝑧cmb =

𝜀cmb(1 + 𝑧), что приводит к равновесному спектру (1.14) с

ℰ𝛾(𝑧) = 𝑚2
𝑒/𝜀

𝑧
cmb, ℰ𝑋(𝑧) = (1/3)ℰ𝛾(𝑧). (1.20)

В отсутствие МФС этот спектр эволюционировал бы только в результате крас

ного смещения, что к моменту 𝑧 = 0 привело бы к сдвигу характерных энергий

ℰ𝛾(0) = ℰ𝛾(𝑧)/(1 + 𝑧) и ℰ𝑋(0) = ℰ𝑋(𝑧)/(1 + 𝑧):

ℰ𝛾(0) =
𝑚2

𝑒

𝜀cmb(1 + 𝑧)2
(1.21)

и

ℰ𝑋(0) = (1/3)ℰ𝛾(0) = (1/3)
𝑚2

𝑒

𝜀cmb(1 + 𝑧)2
(1.22)

Однако, монохроматическая модель РИ, описанная выше оказывается

нереалистичной. Дело в том, что в отличие от ОКР, которое происходит при

мерно одинаково на всех фотонах РИ, рождение пар идёт более эффективно

на фотонах высокоэнергетичного хвоста распределения Планка. В результате

характерные энергии фотона РИ для процессов РП и ОКР не совпадают. Та

ким образом параметр ℰmin определяется не типичной энергией фотона РИ, а
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существенно большей величиной 𝜀cmb > 𝜀cmb:

ℰ̃min = ℰ̃cmb
min = 𝑚2

𝑒/𝜀cmb. (1.23)

Величина 𝜀cmb - примерно равна максимальной энергии для которой плотность

реликтовых фотонов ещё достаточно велика, чтобы вероятность поглощения

за время 𝐻(𝑧)−1 (или в случае близких источников 𝑟 < 𝑐𝐻−1 за время рас

пространения от источника к наблюдателю на расстоянии 𝑟 ) была порядка

единицы.

Таким образом, мы возвращаемся к стандартному спектру (1.14), в ко

тором 𝜀ebl заменено на 𝜀cmb. Заметим, что теперь этот спектр явным образом

зависит от расстояния до источников через параметр 𝜀cmb.

1.2.5. Каскады от близких источников

В этой секции мы рассмотрим каскады от близких источников на РИ и

сравним аналитические оценки с численными расчётами. Как было предполо

жено выше, каскадный спектр в таком случае должен описываться дихромати

ческой моделью (1.14) c 𝜀cmb = 6.3×10−4 эВ и 𝜀ebl = 𝜀cmb, которая обеспечивает

поглощение фотонов с энергией ℰ̃min из (1.23) за время распространения от ис

точника к наблюдателю. Оптическая толщина 𝜏 для процесса рождения пар

фотоном с энергией 𝐸𝛾 на РИ при распространении на расстояние 𝑟 равна

𝜏(𝐸𝛾) = 𝑟 ×
∫
𝑑𝜀𝑛𝑐𝑚𝑏(𝜀)

1∫
−1

𝑑(𝑐𝑜𝑠Θ)
1− 𝑐𝑜𝑠Θ

2
𝜎PP(𝑠), (1.24)

где интегрирование проведено по спектру РИ 𝑛𝑐𝑚𝑏(𝜀), и углу столкновения Θ,

а квадрат энергии в системе центра масс 𝑠 = 2𝐸𝛾𝜀(1−𝑐𝑜𝑠Θ). ℰ̃min определяется

из условия 𝜏(ℰ̃min) = 1. Характерное значение ℰ̃min ≃ 1014 эВ. Используя (1.23)

легко оценить 𝜀cmb ∼ 2× 10−3 эВ. Энергия перехода ℰ𝑋 = (1/3)(ℰ̃min/𝑚𝑒)
2𝜀cmb

примерно равна 7×1012 эВ. Отношение ℰ𝛾/ℰ𝑋 ≈ 14, что много меньше отноше

ния характерных энергий ℰ𝛾/ℰ𝑋 ≈ 3×103 предсказываемого в случае двухком

понентного фотонного фона МФС + РИ. По этой причине спектр 𝑛(𝐸𝛾) ∝ 𝐸−2
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Рис. 1.5: Сравнение аналитических расчётов с численными для случая разви

тия ЭК на РИ для источников, находящихся на расстоянии 1.0 Мпк, 8.5 Мпк,

85 Мпк и 200 Мпк.

фотонов от режима умножения каскада может быть искажён, сильнее обычно

го из-за плавных переходов между пограничными областями.

Асимптотика 𝐸−1.5 в области низких энергий также может быть наруше

на из-за неполного развития каскада, так как часть электронов не успевает

отдать всю свою энергию подпороговым фотонам. Это должно приводить к

подавлению спектра каскадных фотонов на низких энергиях. Положение об

резания спектра снизу оценим следующим образом. Пусть электроны с энер

гией ниже критической 𝐸cr
𝑒 (𝑟) не успевают за время 𝑟/𝑐 передать энергию

фотонам через ОКР. Тогда спектр каскадных фотонов будет подавлен ниже

ℰ𝛾
lec = (4/3)(𝐸cr

𝑒 /𝑚𝑒)
2𝜀cmb. Критическая энергия электронов 𝐸cr

𝑒 определяется
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из условия

𝜏𝑒(𝐸
cr
𝑒 ) =

𝑟

𝑐
, (1.25)

где 𝜏𝑒(𝐸𝑒), время потери энергии электронами в ОКР:

𝜏−1
𝑒 (𝐸𝑒) =

1

𝐸𝑒

𝑑𝐸𝑒

𝑑𝑡
=

4

3
𝜎𝑇 𝑐𝛾𝑒

𝜌cmb

𝑚𝑒
, (1.26)

где 𝜎𝑇 Томпсоновское сечение, 𝛾𝑒 = 𝐸𝑒/𝑚𝑒 - Лоренц-фактор электрона и

𝜌cmb = 𝜀cmb𝑛cmb плотность энергии РИ. Выражение (1.26) можно переписать

следующим образом

𝜏−1
𝑒 (𝐸𝑒) =

4

3
𝜎𝑇 𝑐𝑛cmb

𝐸𝑒

ℰcmb
𝛾

(1.27)

где ℰcmb
𝛾 = 𝑚2

𝑒/𝜀cmb. Используя (1.25) и (1.27), получаем

𝐸cr
𝑒 =

3/4

𝜎𝑇𝑛cmb𝑟
ℰcmb
𝛾 , (1.28)

а для ℰ𝛾
lec

ℰ𝛾
lec =

3

4

(︂
1

𝜎𝑇𝑛cmb𝑟

)︂2

ℰcmb
𝛾 . (1.29)

Сравним теперь наши предварительные оценки с точными вычислениями

(см. Рис. 1.5) при различных расстояниях 𝑟 до источника и уточним параметры

аналитической модели. Ниже мы переобозначим ℰ̃min ≡ ℰ̃𝛾, чтобы подчеркнуть,

что это энергия обрезания в спектре каскадных фотонов.

На первом шаге мы находим ℰ̃𝛾 из условия 𝜏(ℰ̃min) = 1. Затем мы вычис

ляем 𝜀cmb, используя связь (1.23). Значения ℰ̃𝛾 и соответствующие им 𝜀cmb для

различных расстояний 𝑟 приведены во второй и третьей строках таблицы 1.1.

На следующем шаге мы оцениваем положение ℰ𝑋 (четвёртая строка таб

лицы 1.1), как пересечение низкоэнергетичной асимптотики со степенным спек

тром фотонов от режима умножения каскада (в данном случае он примерно

пропорционален 𝐸−1.8, см. Рис. 1.5)

Затем мы вычисляем эффективную энергию фотонов РИ, на которых

происходит ОКР 𝜀cmb (пятая строчка) из выражения ℰ𝑋 = (1/3)(ℰ𝛾/𝑚𝑒)
2𝜀cmb.
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Таблица 1.1: Параметры аналитической модели для близких источников (толь

ко РИ).

расстояние 𝑟 1 Мпк 8.5 Мпк 85 Мпк 200 Мпк

ℰ̃𝛾 эВ 1.58× 1014 1.18× 1014 9.24× 1013 8.6× 1013

𝜀cmb эВ 1.65× 10−3 2.21× 10−3 2.83× 10−3 3.04× 10−3

ℰ𝑋 эВ 2.05× 1013 1.11× 1013 7.0× 1012 7.6× 1012

𝜀cmb эВ 6.42× 10−4 6.24× 10−4 6.43× 10−4 8.0× 10−4

ℰ𝛾
lec эВ 4.34× 108 6.01× 106 6.01× 104 1.09× 104

Наконец, мы оцениваем положение точки обрезания спектра со сторо

ны низких энергий ℰ𝛾
lec (последняя строчка таблицы 1.1) используя выраже

ние (1.29).

Из таблицы 1.1 видно, что для близких источников, находящихся на рас

стоянии 1 - 85 Мпк дихроматическая модель описывается практически оди

наковыми энергиями 𝜀cmb ≈ 6 × 10−4 эВ и близкими значениями 𝜀cmb ≈
(2− 3)× 10−3 эВ. Параметры модели с 𝑟 = 200 Мпк отличаются более значи

тельно. Низкоэнергетичное подавление на Рис. 1.5) видно только для самых

близких источников, ℰ𝛾
lec ∼ 400 МэВ при 𝑟 = 1 Мпк; при 𝑟 = 8.5 Мпк оно

начинается с 6 МэВ.

Подводя итоги, отметим, что каскадный спектр от взаимодействия с РИ

может быть удовлетворительно описан дихроматической моделью с использо

ванием параметров, приведённых в таблице 1.1. Низкоэнергетическая часть

спектра ∝ 𝐸−1.5 имеет обрезание снизу, наиболее заметное для самых близ

ких источников. Интервал энергий фотонов от режима умножения каскада

оказывается более узким, чем в классической дихроматической модели, рас

смотренной в секции 1.2.1, а спектр ∝ 𝐸−1.78 искажён сильнее по сравнению

каноническим предсказанием 𝐸−2.
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1.3. Численное моделирование распространения

электромагнитных каскадов

Результаты, представленные в этой главе получены и перепроверены с

помощью двух программных кодов, использующих разные подходы к задаче.

Численный код [84], основанный на решении кинетических уравнений подробно

описан в кандидатской диссертации автора. Данный код позволяет симулиро

вать распространение КЛУВЭ, ЭК и нейтрино в одномерных задачах, когда от

клонения частиц в магнитных полях малы или неважны, например для расчёта

усреднённого по времени диффузного потока. Код постоянно совершенствует

ся и на настоящий момент позволяет учитывать взаимодействия нуклонов,

ядер, электронов(позитронов) и фотонов с РИ, а также с МФС и радиоизлуче

нием с произвольным спектром. Бесспорным преимуществом данного метода

является быстрота расчёта. Код [84] свободно доступен в сети интернет и неод

нократно применялся в ряде для большом количестве задач [1–23, 53, 107, 108].

Для собственной перепроверки, а также для решения задач, требующих ак

куратного рассмотрения эффектов связанных с отклонениями электрически

заряженных частиц в магнитном поле автором был разработан отдельный

численный код, использующий метод Монте Карло. Данный код не является

уникальным продуктом. На момент его разработки существовало несколько

независимо разработанных вычислительных программ [82, 97, 109, 110]. Одна

ко в ряде задач результаты расчётов различных групп заметно расходились

(см. Рис 2, 3 из [9]), что потребовало тщательной проверки результатов. Все

упомянутые работы используют стандартные формулы электродинамики для

сечений процесса рождения пар и комптоновского рассеяния (см. напр. [84]),

отличаясь лишь в используемых моделях МФС и некоторых технических де

талях.

Кинетические уравнения, описывающие развитие электромагнитного кас

када, с учётом двух основных процессов РП и ОКР выглядят следующим об
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Рис. 1.6: Характерные длины процессов в ЭК при красном смещении 𝑧 = 0.

Синими кривыми показана длина свободного пробега (1.32) фотонов для про

цесса рождения пар, посчитанная в различных моделях МФС (сплошная ли

ния для модели [105], крупный пунктир для модели [78], мелкий пунктир для

модели [106]). Зелёной и красной кривыми показана длина свободного пробе

га и длина потери энергии (1.33) электрона в ОКР соответственно. Чёрными

пунктирными прямыми показаны длины отклонения электронов на 10∘ в ко

герентном магнитном поле для различных значений 𝐵⊥. Розовая пунктирная

прямая иллюстрирует длину потери энергии за счёт синхротронного излуче

ния в поле 𝐵⊥ = 10−9 Гс. Чёрная сплошная горизонтальная прямая показывает

длину потери энергии из-за расширения вселенной
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разом [84]

𝑑

𝑑𝑡
𝑁𝑒(𝐸𝑒, 𝑡) = −𝑁𝑒(𝐸𝑒, 𝑡)

∫
𝑑𝜖 𝑛(𝜖)

∫
𝑑(𝑐𝑜𝑠Θ)

1− 𝛽𝑒𝑐𝑜𝑠Θ

2
𝜎ОКР(𝑠) + (1.30)∫

𝑑𝐸 ′
𝑒𝑁𝑒(𝐸

′
𝑒, 𝑡)

∫
𝑑𝜖 𝑛(𝜖)

∫
𝑑(𝑐𝑜𝑠Θ)

1− 𝛽′
𝑒𝑐𝑜𝑠Θ

2

𝑑𝜎ОКР

𝑑𝐸𝑒
(𝐸𝑒, 𝐸

′
𝑒, 𝑠) +∫

𝑑𝐸𝛾𝑁𝛾(𝐸𝛾, 𝑡)

∫
𝑑𝜖 𝑛(𝜖)

∫
𝑑(𝑐𝑜𝑠Θ)

1− 𝑐𝑜𝑠Θ

2

𝑑𝜎РП

𝑑𝐸𝑒
(𝐸𝑒, 𝐸𝛾, 𝑠) +

𝑄(𝐸𝑒, 𝑡),

для электронов и

𝑑

𝑑𝑡
𝑁𝛾(𝐸𝛾, 𝑡) = −𝑁𝛾(𝐸𝛾, 𝑡)

∫
𝑑𝜖 𝑛(𝜖)

∫
𝑑(𝑐𝑜𝑠Θ)

1− 𝑐𝑜𝑠Θ

2
𝜎РП(𝑠) + (1.31)∫

𝑑𝐸 ′
𝑒𝑁𝑒(𝐸

′
𝑒, 𝑡)

∫
𝑑𝜖 𝑛(𝜖)

∫
𝑑(𝑐𝑜𝑠Θ)

1− 𝛽′
𝑒𝑐𝑜𝑠Θ

2

𝑑𝜎ОКР

𝑑𝐸𝛾
(𝐸𝛾, 𝐸

′
𝑒, 𝑠) +

𝑄(𝐸𝛾, 𝑡),

для фотонов, где 𝑁𝑒(𝐸𝑒, 𝑡) и 𝑁𝛾(𝐸𝛾, 𝑡) плотности числа электронов и фотонов

на единицу энергии в момент 𝑡, 𝑛(𝜖) плотность фотонного фона на единицу

интервала энергии 𝜖, 𝑄(𝐸𝑒, 𝑡) и 𝑄(𝐸𝛾, 𝑡) члены, описывающие плотность ис

точника, 𝑐𝑜𝑠Θ косинус угла столкновения между частицей каскада и фотоном

фона (𝑐𝑜𝑠Θ = −1 для лобового столкновения), 𝛽𝑒 скорость электрона (в едини

цах скорости света), 𝑠-квадрат энергии в системе центра масс. Первые члены

в уравнениях (1.30), (1.31) описывают поглощение из за ОКР и РП соответ

ственно, вторые члены описывают вклад в каскад вторичных частиц от ОКР,

третий член в (1.30) описывает вклад электронов от рождения пар фотонами

каскада.

На Рис. 1.6 показаны длины взаимодействия и потери энергии, опреде

лённые следующим образом:

𝐿−1
i,int =

∫
𝑑𝜖 𝑛(𝜖)

∫
𝑑(𝑐𝑜𝑠Θ)

1− 𝛽𝑖𝑐𝑜𝑠Θ

2
𝜎𝑖 (1.32)

𝐿e,att = 𝐿e,int𝐸e/�̄�𝛾, (1.33)

где 𝑖 = 𝑒, 𝛾, 𝜎𝑒 = 𝜎𝐼𝐶 , 𝛽𝛾 ≡ 1, 𝜎𝛾 ≡ 𝜎РП, 𝜎e ≡ 𝜎ОКР и �̄�𝛾 средняя энергия

вторичного фотона в ОКР.
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В вычислениях методом Монте Карло стимулируется распространение от

дельных частиц. Длины взаимодействий (1.33) используются для случайного

выбора точки следующего взаимодействия, а дифференциальные сечения про

цессов для выбора импульсов вторичных частиц. Поскольку число частиц в

ЭК экспоненциально растёт, требуется специальная процедура сохраняющая

примерно постоянным общее число отслеживаемых частиц каскада за счёт пе

рераспределения относительных весов частиц. В Монте Карло коде автора для

этого используется метод, подробно описанный в работе [109].

В то время как ОКР происходит в основном на фотонах РИ рождение

пар 𝑒+𝑒− при энергиях ниже порога процесса на РИ продолжает происхо

дить на МФС. Как отмечалось во введении, существует неопределённость

в спектре МФС и его космологической эволюции. В литературе обсужда

ется около десятка различных моделей, описывающих спектр и эволюцию

МФС [78, 79, 105, 106, 111–114]. Ниже при оценке диапазона 𝜔𝑐𝑎𝑠 мы будем ис

пользовать модель МФС, описанную в работе [106], которая включает оценки

эволюции МФС вплоть до значений красного смещения 𝑧 ≤ 10. Для сравнения

мы также сделаем оценки, используя модели МФС [105] и [78], содержащие

спектральные распределения МФС вплоть до красного смещения 𝑧 ≤ 5. Мо

дель МФС [113] определённую для 𝑧 ≤ 2 мы будем использовать только для

сравнения с независимыми расчётами [103].

Ещё один плохо изученный фактор влияющий на распространение ЭК

- это межгалактическое магнитное поле (МГМП). Даже в присутствии отно

сительно слабого поля угловой размер источников может увеличиться из-за

отклонений электронов и позитронов в ЭК. Заряженные частицы движутся в

магнитном поле по искривлённым траекториям с радиусом кривизны 𝑅𝑐

𝑅𝑐 =
𝐸𝑒

𝑒𝐵
≃ 1.1

(︂
𝐸𝑒

1 ТэВ

)︂(︂
𝐵⊥

10−15 Гс

)︂−1

Мпк . (1.34)

После пролёта расстояния 𝐿 отклонения электронов от начального направле
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ния задаётся углом 𝛿:

𝛿 ≃

⎧⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎩
𝐿
𝑅𝑐

, 𝐿 ≪ 𝜆𝐵

√
𝐿𝜆𝐵
𝑅𝑐

, 𝐿 ≫ 𝜆𝐵 .

(1.35)

где 𝜆𝐵 - корреляционная длина магнитного поля. Во втором случае в форму

ле (1.35) учитывается большое число стохастических отклонений. Отклонения

каскадов необходимо учитывать при вычислении сигнала от точечных источ

ников в том случае, если длинна потери энергии электроном становится срав

нимой с длинной дефокусировки, т.е. длинной на которой электроны успевают

отклониться на максимальный угол 𝛿, характерный для данной задачи. Точное

определение 𝛿 зависит от конкретной задачи. Оно может определяться через

угловое разрешение прибора либо среднее угловое расстояние между источ

никами. Длины дефокусировки для 𝛿 = 10∘ и различных значений МГМП

(в предположении 𝜆𝐵 ≫ 𝐿) показаны на Рис. 1.6 (чёрные штриховые линии)

вместе с длинной потери энергии (красная линия) для сравнения. Например,

в случае магнитного поля 𝐵 = 10−15 Гс и 𝛿 = 10∘ можно заключить, что

отклонения в магнитном поле становятся важны для электронов с энергией

𝐸e <∼ 1ТэВ, что соответствует средней энергии вторичного фотона 3 ГэВ. Ни

же этой энергии поток гамма-лучей в основно изотропизован.

Современные ограничения на величину и корреляционную длину МГМП

обсуждались во введении:

10−17Гс <∼ 𝐵 <∼ 10−9Гс, (1.36)

𝜆𝐵 >∼ 1. (1.37)

Для электронов с энергией 𝐸 >∼ 1019 эВ в случае, если магнитное поле близко к

своему максимальному значению 𝐵 ≃ 10−9 Гс, оказываются важными потери

энергии на синхротронное излучение. Розовая кривая на Рис. 1.6 показывает

длину потери энергии электронов на синхротронное излучение [115]:

𝐿−1
𝑠𝑦𝑛 =

1

𝐸e

𝑑𝐸e

𝑑𝑡
= −4

3
𝜎𝑇

𝐵2

8𝜋

𝐸e

𝑚2
e

, (1.38)
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где 𝜎𝑇 - томпсоновское сечение, и 𝑚𝑒 - масса электрона. В этой главе мы пре

небрегаем потерями на синхротронное излучение.

Рис. 1.7 демонстрирует уровень согласия между нашими вычислениями

и расчётами независимой группы [103] (в расчётах использовалась модель

МФС [113]). Для сравнения также показан спектр, полученный аналитическим

путём.

Длина поглощения электронов и фотонов растёт с увеличением энергии

и при энергиях выше нескольких ЭэВ существенную роль на развитие ЭК на

чинает оказывать межгалактическое радиоизлучение, а также возможно маг

нитное поле. Это окажется важным для результатов следующей главы.

При достаточно высоких энергиях, в поглощении фотонов начинает до

минировать процесс более высокого порядка с рождением двух пар

𝛾𝛾𝑏 → 𝑒−𝑒+𝑒−𝑒+. (1.39)

а в для электронов процесс с рождением одной пары

𝛾𝑏 → 𝑒𝑒−𝑒+. (1.40)

Процесс (1.40) оказывает заметное влияние на развитие каскада при УВЭ,

лишь в случае, если межгалактическое магнитное поле слабее 10−12 Гс [82].

Процесс (1.39) был подробно изучен в работе [6], где были получены упрощён

ные аналитические выражения для дифференциального сечения. Отметим,

что указанный процесс может играть существенную роль, лишь при энерги

ях фотонов выше 1000 ЭэВ, что может быть важно при рассмотрении сигнала

в фотонах УВЭ от сверхтяжёлой тёмной материи, но по всей видимости имеет

мало отношения к фотонам ГЗК и к каскадному гамма-излучению.
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Рис. 1.7: Спектр каскадного излучения, полученный путём решения кинетиче

ского уравнения с использованием кода [84] (сплошная красная кривая), а так

же путём симуляции ЭК методом Монте Карло (зелёная пунктирная кривая)

в сравнении с результатами независимого расчёта [103] (синяя штрих-пунктир

ная кривая) и аналитической моделью (чёрная ломаная ломаная линия) для

источников на красном смещении 𝑧 = 0.13, испускающих фотоны с энергией

𝐸𝑠 = 100 ТэВ.
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(a) 𝑧𝑠 = 0.01
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(b) 𝑧𝑠 = 0.1
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Рис. 1.8: Спектр диффузного каскадного излучения от источников испуска

ющих фотоны с энергией 𝐸𝑠 = 1 ТэВ (красные кривые), 10 ТэВ (зелёные

кривые), 100 ТэВ (синие кривые) и 𝐸𝑠 ≥ 1 ПэВ (розовые кривые), находящих

ся на различных расстояниях. Также на графиках для сравнения приведён

спектр экстрагалактических фотонов, измеренный в орбитальном эксперимен

те Fermi LAT [116]. Каскадные спектры были вычислены с использованием

модели МФС [106].
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1.4. Универсальность каскадного спектра в численных

расчётах

Универсальность каскадного спектра явным образом следует из аналити

ческой формы спектра (1.14), полученной выше в разделе 1.2.1. В этой секции

мы уточним и скорректируем понятие универсальности, используя результаты

численных расчётов. Перечислим вначале конкретные свойства, подразумева

емые нами под универсальностью:

(i) форма спектра никак не зависит от энергии 𝐸𝑠 начальной частицы

будь то фотон или электрон, при условии что эта энергия достаточно велика

𝐸𝑠 >∼ 𝑚2
𝑒/𝜀cmb ∼ 0.4 ПэВ. Мы увидим, что в численных расчётах предельная

энергия универсальности (обозначим ее 𝐸0), как правило, оказывается ниже

в несколько раз, за счёт того, что эффективное поглощение фотонов каскада

обеспечивается хвостом температурного распределения. Свойство (i) можно

также переформулировать следующим образом: спектр каскадного излучения

один и тот же, вне зависимости от спектра инжекции 𝑄(𝐸𝑠), если подавляющая

часть энергии поступает в ЭК в форме частиц с энергией 𝐸𝑠 >∼ 𝐸0 или иными

словами информация о начальном спектре полностью теряется в ходе развития

каскада.

(ii) Спектр каскадного излучения не зависит от расстояния, на котором

каскад был инициирован.

Из свойств (i) и (ii) следует свойство (iii): каскад параметризуется един

ственным параметром 𝜔cas, плотностью энергии каскадных фотонов

Мы будим называть описанные выше свойства аналитического решения

сильной универсальностью.

Для реальных ЭК в расширяющейся вселенной свойство сильной уни

версальности, в том виде, как оно сформулировано выше неприменимо. Кас

кады, наблюдаемые в настоящее время 𝑧 = 0, зависят от того, как дале

ко расположены источники 𝑧𝑠, в следствие зависимости от 𝑧 величин ℰ𝑋 и
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ℰ𝛾, а также из-за красного смещения спектра. Рассмотрим, к примеру, эво

люционирующие источники фотонов высоких энергий со спектром генерации

𝑄(𝐸𝑠, 𝑧𝑠) = 𝜑(𝐸𝑠)𝑅(𝑧𝑠), 𝐸𝑠 > 𝐸0. Каскады рождённые источниками при од

ном и том же красном смещении 𝑧 идентичны, однако каскады от источников,

находящихся при различных 𝑧 несколько отличаются. В результате суммар

ный спектр каскадного излучения от всей популяции источников, полученный

интегрированием по 𝑧, зависит от эволюции светимости 𝑅(𝑧𝑠). Таким обра

зом каскад уже не описывается единственным числовым параметром 𝜔cas. При

этом спектр каскадных фотонов по-прежнему не зависит от деталей спектра

инжекции 𝜑(𝐸𝑠). Такую универсальность мы будем называть слабой.

Рассмотрим более детально источники при некотором фиксированном

красном смещении 𝑧. Мы будем интересоваться зависимостью спектра кас

кадного излучения от начальной энергии фотонов 𝐸𝑠. Начнём с 𝐸𝑠 ≪ 𝐸0 и

будем постепенно увеличивать энергию. Свойство универсальности, подразу

мевает, что начиная с некоторой энергии, спектр перестанет зависеть от 𝐸𝑠,

что подтверждается численными расчётами (Рис. 1.8). На Рис. 1.8 построены

спектры диффузного 𝛾-излучения в настоящее время от источников, находя

щихся на фиксированном 𝑧 (𝑧 = 0.01, 0.1 и 1), полученные для 𝐸𝑠 = 1ТэВ,

10ТэВ, 100ТэВ и 1ПэВ (спектры для 𝐸𝑠 > 1ПэВ практически неразличимы

между собой на всех графиках). Мы видим, что для достаточно далёких ис

точников, 𝑧 >∼ 0.1, универсальность достигается при 𝐸0 >∼ 100 ТэВ. Отметим,

что точный спектр каскадного излучения зависит от деталей спектра и эволю

ции МФС (Рис. 1.8 был построен с использованием модели [106]), но свойство

универсальности верно для всех реалистичных моделей МФС.

Свойство универсальности делает невозможным определение исходного

спектра в источниках по наблюдаемому, если значительная часть энергии вбра

сывается в ЭК в форме фотонов и электронов с энергией 𝐸𝑠 >∼ 𝐸0. В то же

время в астрофизике высоких энергий свойство универсальности ЭК позво

ляет относительно просто оценивать вклад различных явлений в диффузный
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фон 𝛾-излучения и делать выводы о непротиворечивости тех или иных мо

делей экспериментальным данным, на основе одной единственной величины,

плотности энергии каскадного излучения 𝜔cas. В следующей секции, используя

экспериментальные данные, мы получим ограничение сверху на 𝜔cas и посмот

рим, как это ограничение зависит от предполагаемой эволюции источников и

модели МФС.

1.5. Ограничение из данных Fermi LAT на плотность

энергии каскадного излучения

На сегодняшний день спектр диффузного 𝛾–излучения неплохо изучен. В

2014 году коллаборация Ферми представила спектр в беспрецедентно широком

диапазоне энергий от 100 МэВ до 820 ГэВ, основанный на анализе 50 месяцев

наблюдений орбитального телескопа Fermi LAT [116]. Это большой прогресс,

по сравнению с предыдущим анализом Fermi LAT [95], основанным на первом

годе наблюдений и более ранним анализом в эксперименте EGRET [93], в кото

рых измерения ограничивались более узким диапазоном энергий. Сравнение

спектра каскадного излучения с наблюдаемыми данными позволяет поставить

ограничение сверху на плотность энергии в каскаде. В частности, в работе [96]

на основе измерений [95] в приближении сильной универсальности спектра

было получено ограничение на плотность энергии в ЭК 1.4. Ниже будут пред

ставлены оценки, основанные на современных измерениях [116] и учитываю

щие слабую универсальность каскадного спектра.

В публикации [116] приведен полный поток, далее называемый экстра

галактический гамма фон11 (ЭГФ), на две примерно равные компоненты, по

ток от разрешённых внегалактических источников и изотропное гамма-излуче

ние12 (ИГФ). Подчеркнём, что указанное разделение не является абсолютным,
11 аббревиатура, используемая в англоязычной литературе и ниже в формулах, EGB (extragalactic

gamma background)
12 аббревиатура, используемая в англоязычной литературе и ниже в формулах, IGRB (isotropic
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а зависит от возможности идентифицировать точечные источники в конкрет

ном эксперименте при текущем уровне статистики. Тем не менее, поток ИГФ

может использоваться в качестве верхнего предела при рассмотрении процес

сов, приводящих к образованию диффузного гамма-излучения, таких как рас

пространение КЛУВЭ. В то же время ЭГФ может использоваться в качестве

консервативного верхнего предела в случае небольшого количества источников

и малых магнитных полей, когда изотропизация ЭК не гарантирована. Ниже

мы получим ограничения на 𝜔cas, используя как ЭГФ, так и ИГФ. Спектр

ЭГФ примерно описывается степенным законом 𝐸−2.3
𝛾 с резким укручением

при 𝐸cut = 𝜖 ≈ 250 ГэВ. Природа гамма излучения при 𝐸 > 𝐸cut пока не яс

на. Есть указания на то что значительная часть или даже весь наблюдаемый

поток ИГФ выше 50 ГэВ может объясняться фотонами от неразрешённых то

чечных источников, таких как лацертиды (BLL) [117]. Но ниже мы будем кон

сервативно предполагать, что весь поток ИГФ может состоять из диффузного

гамма-излучения. Мы увидим, что укручение спектра выше 250 ГэВ приводит

к усилению ограничений сверху на 𝜔cas по сравнению с более ранней оцен

кой 1.4.

1.5.1. Верхний предел на 𝜔cas в аналитических расчётах

Чтобы проиллюстрировать метод вычисления 𝜔cas рассмотрим сначала

простой пример аналитической модели каскада, а затем перейдём к численным

расчётам.

Рассмотрим энергию укручения спектра ИГФ 𝜖 = 2.5 × 105 МэВ, где

измеренный поток равен 𝐽 igrb
𝛾 = 4.80×10−16см−2с−1ср−1МэВ−1. Воспользуемся

канонической дихроматической моделью с параметрами 𝜀cmb = 6.3×10−4 эВ и

𝜀ebl ≈ 1 эВ, которая обеспечивает обрезание спектра на энергии ℰ𝛾 = 𝑚2
𝑒/𝜀ebl =

2.61×105 МэВ, практически совпадающей с наблюдаемой энергией укручения.

С учётом обсуждавшихся выше поправок к аналитической модели 𝐽cas(𝐸) ∝
gamma ray background)
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𝐸−1.9 при ℰ𝑋 ≤ 𝐸 ≤ ℰ𝛾 и 𝐸 ∝ 𝐸−1.5 при 𝐸 ≤ ℰ𝑋 . Вычисляя плотность энергии

каскада с использованием 𝐽cas(𝐸), имеем

𝜔cas =
4𝜋

𝑐

⎛⎜⎝ℰ𝑋∫
0

𝑑𝐸𝐸𝐽cas(𝐸) +

ℰ𝛾∫
ℰ𝑋

𝑑𝐸𝐸𝐽cas(𝐸)

⎞⎟⎠ (1.41)

Наиболее сильное ограничение на 𝜔cas, вычисляемое согласно формуле (1.41)

следует из сравнения каскадного потока с экспериментальным спектром в диа

пазоне энергий ℰ𝑋 ≤ 𝐸 ≤ ℰ𝛾

𝐽cas(𝐸) = 𝐽igrb(𝜖)(𝐸/𝜖)−1.9, (1.42)

которое сводится к нормированию каскадного потока на поток ИГФ 𝐽igrb при

энергии 𝜖 = 𝐸cut.

В интервале 𝐸 ≤ ℰ𝑋 имеем

𝐽cas(𝐸) = 𝐽igrb(𝜖)(ℰ𝑋/𝜖)−1.9(𝐸/ℰ𝑋)−1.5 (1.43)

В результате для плотности энергии каскадного излучения получаем прибли

жённо условие

𝜔cas ≤ 6.6
4𝜋

𝑐
𝜖2𝐽igrb(𝜖) = 8.3× 10−8 эВ/см3, (1.44)

что значительно ниже ранее используемого [96, 97] предела 1.4. Причина в

том, что по сравнению с данными 2010 года современные измерения продви

нулись в сторону высоких энергий. Так как экспериментальный спектр падает

с энергией быстрее (𝐸−2.3), чем универсальный каскадный (𝐸−1.9), наиболее

сильные ограничения следуют из сравнения на высоких энергиях. 𝜔cas в точ

ных вычислениях, в ряде случаев оказывается ограниченным ещё больше, так

как в реальном каскадном спектре на высоких энергиях присутствует хвост. В

то же время учёт слабой универсальности позволяет ослабить ограничения на

𝜔cas в случае преобладания далёких источников.
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1.5.2. Верхний предел на 𝜔cas в точных вычислениях

Перейдём к вычислению ограничений на 𝜔cas в численных расчётах. Мы

будем использовать спектр ЭК, вычисленный методами, описанными выше в

параграфе 1.3. Нормировку спектра, как и раньше будем фиксировать, доби

ваясь максимального потока, не противоречащего наблюдениям Fermi LAT.

Мы вычислим максимальную полную плотность энергии 𝜔𝑡𝑜𝑡
𝑐𝑎𝑠, нормируясь на

спектр ЭГФ, а также максимальную плотность энергии изотропного каскад

ного излучения 𝜔𝑖𝑠𝑜
𝑐𝑎𝑠, используя спектр ИГФ. Отметим, что систематическая

ошибка измерения потоков ЭГФ и ИГФ, связанная неопределённостью в оцен

ках вклада галактического фона, оказывается очень значительной. Для ИГФ

она растёт с уровня примерно 10% при 200 МэВ до 60% при 5 ГэВ, а в послед

нем бине по энергии 580 < 𝐸𝛾/ГэВ < 820 достигает 600%. Чтобы получить

консервативный верхний предел на 𝜔𝑖𝑠𝑜
𝑐𝑎𝑠 и 𝜔𝑡𝑜𝑡

𝑐𝑎𝑠 мы будем использовать макси

мальные значения потока ИГФ и ЭГФ соответственно, разрешённые с учётом

систематической ошибки.

Как отмечалось выше, спектр ЭК зависит от распределения источников

в пространстве и их эволюции. Рассмотрим два показательных случая:

(i) популяция источников фотонов или электронов, находящиеся при фик

сированном красном смещении 𝑧. На Рис. 1.8a - 1.8c показаны спектры кас

кадных фотонов в модели (i) для 3 различных 𝑧𝑠 и нескольких значений 𝐸𝑠.

Спектры при 𝐸𝑠 >∼ 100ТэВ примерно совпадают.

(ii) источники распределены по красному смещению, причём средняя мощ

ность, поступающая в ЭК в единице сопутствующего объёма пропорциональна

(1 + 𝑧)𝑚 при 𝑧 ≤ 𝑧max и равна нулю при 𝑧 > 𝑧max

В обоих случаях мы далее подразумеваем, что большая часть энергии по

ступает в каскад в форме надпороговых частиц 𝐸𝑠 >∼ 𝐸0 ≃ 100 ТэВ. Учитывая

свойство слабой универсальности спектра, при вычислении верхнего предела

𝜔cas без ограничения общности мы можем предположить монохроматический
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спектр инжекции 𝑄(𝐸, 𝑧), то есть для случая (i)

𝑄(𝐸, 𝑧) ∝ 𝛿(𝑧 − 𝑧𝑠)𝛿(𝐸 − 𝐸𝑠), (1.45)

а для случая (ii)

𝑄(𝐸, 𝑧) = (1 + 𝑧)3+𝑚𝛿(𝐸 − 𝐸𝑠), at 𝑧 < 𝑧max. (1.46)

В дальнейших расчётах мы зафиксируем значение 𝐸𝑠 = 1ПэВ. Таким образом

в модели (i) помимо 𝜔cas мы имеем единственный свободный параметр 𝑧𝑠, а в

модели (ii) два свободных параметра 𝑧max и 𝑚. Рассмотрим наиболее интерес

ный с астрофизической точки зрения диапазон параметров

0 < 𝑧𝑠 ≤ 10 ; 1 ≤ 𝑧𝑚𝑎𝑥 ≤ 5 ; 0 ≤ 𝑚 ≤ 5.

Рис. 1.9 иллюстрируют зависимость спектров каскадных фотонов, произ

ведённых непрерывным распределением источников (1.46), от параметров мо

дели 𝑚 и 𝑧max. Отметим, что спектры фотонов от непрерывного распределения

источников обладают знакомыми чертами универсального спектра, асимптоти

кой 𝐸−1.5 на низких энергиях и продолжительным интервалом со степенным

законом ∝ 𝐸−1.9.

Спектры нормированы так, чтобы не превышать поток ЭГФ [116]. Обра

тим внимание, что спектры в моделях со сравнительно небольшим 𝑧max = 1

обрезаются на более высокой энергии 𝐸max, и для того, чтобы избежать проти

воречия с данными Fermi LAT, приходится сдвигать спектр вниз, относительно

других моделей, уменьшая таким образом 𝜔cas. Спектры моделей с 𝑧max = 5

характеризуются меньшей энергией 𝐸max из-за фактора красного смещения

(1 + 𝑧), и соответственно могут иметь большее значение 𝜔cas. Зависимость от

параметра 𝑚 работает примерно таким же образом. В моделях с большим па

раметром 𝑚 выше удельный вес далёких источников, и соответственно ниже

энергия излома спектра. Следовательно такие модели меньше ограничены в

терминах 𝜔cas.
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Рис. 1.9: Спектры каскадных фотонов от непрерывного распределения источ

ников (1.46), с 𝐸𝑠 = 1 ПэВ и различными значениями 𝑚 и 𝑧𝑚𝑎𝑥. Потоки вычис

лены а предположении модели МФС [105]. Спектры нормированы так, чтобы

не превышать поток ЭГФ [116] (показан чёрными точками с планками погреш

ностей)
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Приведённые выше соображения полностью подтверждаются итоговыми

графиками (Рис. 1.10). На них показаны ограничения на современную плот

ность каскадного излучения 𝜔cas, полученные для распределений (i) и (ii). Пол

ная максимальная плотность энергии 𝜔tot
cas вычислялась нормированием спек

тров на ЭГФ, а изотропная 𝜔iso
cas нормированием на ИГФ. Для распределения (i)

мы также проиллюстрировали умеренную зависимость полученных пределов

на 𝜔cas от предполагаемой модели МФС на примере моделей [106] (красные кри

вые), [105](синие кривые), и [78] (зелёные кривые). Ограничения на 𝜔cas для

непрерывного распределения источников (ii) показаны на Рис. 1.10b только

для модели МФС [106].

В случае непрерывного распределения источников (1.46) наименьшее зна

чение 𝜔iso
cas ≃ 4× 10−8 эВ/см3 достигается при 𝑧max <∼ 1 и без эволюции 𝑚 = 0.

Эта величина примерно на порядок меньше предыдущего лимита 5.8×10−7 см3

полученного в работе [96] для частного случая каскадов инициированных вза

имодействиями КЛУВЭ с РИ. Учитывая, что уже прежний предел позволял

значительно ограничить параметры источников КЛУВЭ и связанные с этим

предсказания, такие как поток космогенных нейтрино, новые ограничения на

модели КЛУВЭ из 𝜔iso
cas окажутся крайне важными. Подробно речь об этом

пойдёт в следующей главе.

Представленные выше ограничения 𝜔iso
cas основаны на спектре ИГФ, яв

ляющемся результатом анализа наблюдений Fermi LAT за 50 месяцев [116],

опубликованного в начале 2015 года. Согласно более позднему теоретическому

анализу [117], представленному коллаборацией, значительная часть измерен

ного потока ИГФ, может быть не истинно изотропной, а иметь своим проис

хождением слабые источники, то есть такие, от которых в среднем приходит

меньше или порядка одного фотона. Учёт ожидаемого вклада АЯГ, и в частно

сти Лацертид, в ЭГФ приводит к тому что интегральный поток ЭГФ выше 50

ГэВ может на 86+16
−14% объясняться точечными источниками гамма-излучения.

В этом случае плотность энергии истинно изотропного каскадного излучения
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Рис. 1.10: Верхние пределы на 𝜔cas, полученные в моделях с распределением

источников (1.45) на Рис. (a), и (1.46) на Рис. (b). Ограничения на полную

плотность энергии 𝜔tot
cas (пунктирные кривые) получены с использованием ЭГФ,

а на изотропную компоненту 𝜔iso
cas (сплошные линии), используя ИГФ. На Рис.

(a) также проиллюстрирована зависимость от предполагаемой модели МФС

на примере модели [106] (красные кривые), [105](синие кривые), и модели [78]

(зелёные кривые). График (b) построен в модели [106].
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должна также примерно удовлетворять неравенству

𝜔iso
cas

<∼ 0.28𝜔tot
cas. (1.47)

1.6. Выводы к первой главе

Электромагнитные каскады, это потоки ультрарелятивистских электро

нов (позитронов) и фотонов, переходящих друг в друга и умножающихся в

числе вдвое с каждым новым поколением в результате цепочки реакций рож

дения электрон-позитронных пар и обратного Комптоновского рассеяния, про

исходящих в присутствии фонового излучения. Во вселенной ЭК широко рас

пространены, благодаря присутствию РИ и МФС.

В этой главе мы подробно рассмотрели физику электромагнитного кас

када и вычислили спектр фотонов, используя как аналитический, так и чис

ленные методы. Важнейшим свойством каскадов, инициированных частицами

с энергией выше порога рождения электрон-позитронных на РИ можно на

звать независимость формы спектра каскадных фотонов от начальной энер

гии частиц. Это свойство, которое мы назвали слабой универсальностью, де

лает невозможным определение исходного энергетического спектра частиц по

наблюдаемому. В то же время в астрофизике высоких энергий свойство уни

версальности ЭК позволяет относительно просто оценивать вклад различных

явлений в диффузный фон 𝛾-излучения и делать выводы о непротиворечиво

сти тех или иных моделей экспериментальным данным, на основе одной един

ственной величины, плотности энергии каскадного излучения 𝜔cas.

Основным прикладным результатом данной главы является вычисление

ограничений сверху на величину 𝜔cas из современных наблюдений [116]. Эти

ограничения получены нами в секции 1.5 в различных предположениях об

эволюции источников и фотонном фоне.

В аналитических расчётах ЭК в статической вселенной (без учёта расши

рения) каскады от далёких источников обладают свойством сильной универ
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сальности, состоящем в том, что энергетический спектр также не зависит от

расстояния до источника. Для ЭК в расширяющейся вселенной сильная уни

версальность не наблюдается. Это приводит к тому что верхний предел на 𝜔cas

становится модельно зависимым.
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Глава 2

Сопутствующие сигналы от распространения

КЛУВЭ

2.1. Краткий обзор

Не смотря на значительный технический прогресс в современных экспери

ментах, регистрирующих КЛУВЭ, вопрос о природе самих частиц УВЭ пока

остаётся открытым. Во всех существующих экспериментах свойства первич

ных частиц, вызвавших ШАЛ, определяются непрямыми методами по наблю

даемым характеристикам ливня, таким как глубина максимума ливня, кри

визна его фронта, мюонная плотность и ряду других. Это приводит к неустра

нимым систематическим ошибкам, связанным, в частности, с теоретическими

неопределённостями моделирования взаимодействий на высоких энергиях. По

скольку ШАЛ, инициированные фотонами и нейтрино, довольно сильно отли

чаются от ливней, инициированных лёгкими и тяжёлыми ядрами, оказывается

возможным оценить отдельно поток нейтрино, фотонов и ядер УВЭ. На сего

дняшний день поток фотонов и нейтрино УВЭ ограничены только сверху по

скольку ШАЛ, наблюдаемые экспериментально более всего походят на ливни

от ядер. Достоверно отличить между собой ливни от ядер различной массы

оказывается куда сложнее. Анализ различных экспериментов приводит к раз

ным результатам. В то время как данные обсерватории Pierre Auger (PAO) [90]

свидетельствуют об утяжелении состава КЛ выше нескольких ЭэВ, второй по

величине эксперимент Telescope Array [118] (TA) а также его предшественник

HiRes [119] заявляли о совместимости своих наблюдений с чисто протонным

составом.

В этой ситуации особую важность приобретают непрямые методы оценки

массового состава КЛУВЭ, основанные на подсчёте потоков сопутствующих
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частиц, образующихся в ходе распространения КЛ в межгалактическом про

странстве.

В этой главе мы рассмотрим 3 вида вторичного сигнала. Это так назы

ваемые космогенные нейтрино и фотоны, частицы с энергией свыше 0.1 ЭэВ,

а также диффузное гамма-излучение в диапазоне от МэВ до сотен ГэВ. Ней

трино и фотоны, а также электроны УВЭ появляются как продукты распада

𝜋-мезонов, образующихся при взаимодействии ядер и нуклонов УВЭ с релик

товым излучением (а также МФС), приводящем к обрезанию потока КЛУВЭ

(эффект ГЗК).

𝑁 + 𝛾cmb → 𝜋±,0 +𝑋, (2.1)

При этом энергия вторичных частиц оказывается примерно на порядок мень

ше энергии нуклонов, участвующих во взаимодействии. Общее происхождение

приводит к тому, что потоки фотонов и нейтрино УВЭ оказываются связан

ными между собой. Стоит однако отметить принципиальную разницу меж

ду ними. В отличие от нейтрино, беспрепятственно распространяющегося на

космологические расстояния, фотоны и электроны УВЭ эффективно взаимо

действуют с реликтовым микроволновым и радио излучением в межгалакти

ческом пространстве, сравнительно быстро теряя энергию и инициируя ЭК.

Таким образом, наблюдаемый поток фотонов УВЭ чувствителен только к про

цессам, происходящим в относительной близости к нашей галактике. И напро

тив, потоки нейтрино, аккумулируясь на космологических расстояниях несут

информацию об усреднённой интенсивности рождения нейтрино УВЭ во все

ленной и чувствительны к эволюции источников. То же самое относится и к

диффузному гамма-излучению.

Электромагнитные каскады постоянно подпитываются продуктами распа

да 𝜋-мезонов, и в значительно большей степени электронами и позитронами,

образующимися в реакции рождения пар ядрами на РИ

𝐴+ 𝛾cmb → 𝑒+ + 𝑒− + 𝐴, (2.2)
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имеющей менее высокий порог чем процесс (2.1). Отметим, что процесс (2.2)

практически не даёт вклада в поток фотонов УВЭ, поскольку электроны и

позитроны произведённые в этой реакции имеют характерную энергию на 3-4

порядка ниже энергии ядра. Таким образом, космогенные фотоны и нейтрино

обязаны своим происхождением почти исключительно реакции 2.1. По этой

причине в литературе их также часто называют фотонами(нейтрино) ГЗК .

Ниже мы будем использовать оба названия.

Как было отмечено в главе 1 развитие ЭК приводит к образованию диф

фузного гамма-излучения в диапазоне энергий до нескольких сот ГэВ. Причём

форма спектра каскадного излучения практически не зависит от спектра ис

ходных фотонов и электронов, зато чувствительна к эволюции источников и

МФС.

Процессы (2.1) и (2.2) более эффективно идут на лёгких ядрах, так как

пороговые энергии примерно пропорциональна массе ядра. Поэтому интенсив

ность сопутствующих сигналов связана с массовым составом КЛУВЭ. Таким

образом космогенные фотоны, нейтрино и диффузное гамма-излучение явля

ются взаимодополняющими друг друга источниками косвенной информации

об энергетическом спектре и массовом составе КЛУВЭ.

Мы начнём с рассмотрения ЭК и космогенных нейтрино, порождённых

КЛУВЭ. Как будет показано ниже, сравнение предсказаний для потока каскад

ных фотонов с современной оценкой спектра диффузного гамма-излучения на

основе данных орбитального телескопа Fermi LAT [116] позволяет получить

наиболее сильные на настоящий момент ограничения на модели происхож

дения и массовый состав КЛУВЭ. Эти ограничения дополняются лимитами

IceCube [120] и PAO [35] на поток космогенных нейтрино.

Общий метод, используемый в этой главе, состоит из трёх шагов:

(i) Для того, чтобы в максимально общем виде рассмотреть многообразие

вариантов происхождения КЛУВЭ мы воспользуемся относительно простой

феноменологической моделью, описывающую энергетический спектр, массо
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вый состав и эволюцию источников с помощью небольшого числа свободных

параметров, предполагающей независимый от времени спектр генерации (А.1)

и параметризацию распределения источников (А.2).

(ii) В рамках феноменологической модели мы находим подмножество па

раметров, позволяющее удовлетворительно фитировать наблюдаемый энерге

тический спектр КЛУВЭ.

(iii) В моделях, отобранных на втором шаге, мы вычисляем спектр сопут

ствующего излучения и проверяем его на непротиворечивость эксперименталь

ным данным.

2.2. Диффузное каскадное излучение и космогенные

нейтрино

Плотность диффузного каскадного излучения, как и поток нейтрино, про

изведённых во взаимодействиях КЛУВЭ чрезвычайно чувствительны к эволю

ции источников КЛ. В связи с этим ограничения, на сценарии происхождения

КЛУВЭ, следующие из ненаблюдения космогенных нейтрино в современных

экспериментах, как правило, имеют схожий характер с ограничениями, полу

ченными путём оценки вклада КЛУВЭ в диффузный фон. Ниже мы покажем,

что на настоящий момент последние обычно оказываются более сильными, но

есть и исключения. Важное отличие сигнала в космогенных нейтрино состо

ит в том, что он обязан своим происхождением лишь процессу фоторождения

пионов (2.1), в то время как ЭК подпитываются как процессом (2.1), так и за

счёт рождения 𝑒± пар. Это приводит к тому, что поток космогенных нейтрино

более чувствителен к деталям спектра КЛ в области экстремально высоких

энергий 𝐸 > 10 ЭэВ и в частности к максимальной энергии ускорения.

Космогенные нейтрино, впервые рассмотренные в 1969 году [52], активно

обсуждаются в литературе по сей день (см. напр. [53, 121–124]. Более того,

интерес к проблеме в последнее время возрос в связи с появлением сильных
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экспериментальных пределов на их поток в эксперименте IceCube [125] (при

энергии выше 10 ПэВ) и в PAO [126] (выше 100 ПэВ). Как будет показано ниже,

существующие верхние приделы начинают ограничивать модели с протонным

первичным составом КЛУВЭ.

Диффузное гамма-излучение является предметом экспериментального

изучения с конца 60-х годов прошлого века. Первые наблюдения в орбиталь

ном эксперименте OSO-3 [127], а затем в SAS-2 [128] позволили измерить лишь

галактическую компоненту. Позже на основе измерений детектора EGRET на

борту орбитальной гамма-обсерватория Комптон была получена первая оцен

ка внегалактического потока гамма лучей в диапазоне энергий 30 МэВ - 100

ГэВ [93]. Измерения EGRET использовались, чтобы получить ограничения на

ряд экзотических моделей образования КЛУВЭ [129].

Среди ускорительных сценариев образования КЛУВЭ наибольший поток

каскадного гамма-излучения и космогенных нейтрино ожидается в моделях

с чисто протонным составом, так как протоны наиболее эффективно рожда

ют электрон-позитронные пары и пионы. Именно протонные модели, как мы

увидим ниже, удаётся ограничить, используя современные наблюдения диф

фузного гамма-излучения. Как уже отмечалось, чисто протонный состав КЛУ

ВЭ не подтверждается наблюдениям обсерватории им. Пьера Оже и Якутской

установки, но согласуется с данными экспериментов HiRes и Telescope Array.

Поэтому ниже при рассмотрении протонов в качестве основных кандидатов

на КЛУВЭ мы будем ориентироваться на спектр КЛУВЭ, измеряемый ранее

HiRes, а в настоящее время в Telescope Array.

В работе [4] автором был рассмотрен класс феноменологических моделей

происхождения КЛУВЭ, предполагающих чисто протонный состав КЛ, сте

пенной спектр инжекции А.1 с максимальной энергией, не превышающей ра

зумный предел 1021эВ и эволюцией А.2, где −2 ≤ 𝑚 ≤ 4, 𝑧min ≤ 0.1, 𝑧max = 3.

Для каждой модели, удовлетворительно фитирующей энергетический спектр

HiRes, был вычислен спектр каскадного излучения от взаимодействий космиче
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ских лучей в межгалактическом пространстве. Диапазон полученных потоков

представлен на Рис. 2.1.

Как видно из графика, на тот момент ожидаемый вклад в поток гамма

излучения с энергией ГэВ-ТэВ составлял примерно от 1 до 50%. На графике

для сравнения также приведены оценки вкладов от других гарантированных

источников гамма-излучения.

В 2008 году был выведен на орбиту космический гамма-телескоп Ферми

(Fermi LAT) с чувствительностью (на энергии 100 МэВ) в 50 раз выше, чем у

его предшественника EGRET. В 2010 году была опубликована оценка диффуз

ного экстрагалактического гамма-излучения, полученная на основе данных за

первый год наблюдений Fermi LAT [95]. Новые измерения указывали на более

круто падающий энергетический спектр 𝐸−2.3 в сравнении с наклоном 𝐸−2.1,

следующим из анализа EGRET.

В работе автора [9] спектр каскадных фотонов был вычислен для более

широкого класса феноменологических моделей, объясняющих энергетический

спектр КЛУВЭ по данным HiRes (с учётом возможного сдвига шкалы энергий

до 30%), а также для специфичных случаев эволюции источников пропорци

ональной плотности светимости АЯГ в рентгене [137], скорости звездообразо

вания (СЗО) [138] и эволюции гамма-всплесков [139]. Вычисленные спектры

были сопоставлены с потоком диффузного гамма-излучения опубликованным

на тот момент коллаборацией Fermi [95], а также со спектром диффузного из

лучения, из анализа открытых данных измерений Fermi LAT за два с полови

ной года [140]. В результате были получены ограничения на космологическую

эволюцию в моделях с протонными источниками 𝑚 <∼ 4. В частности было по

казано, что модели с чисто протонным составом и эволюцией, выведенной для

АЯГ в работе [137], перепроизводят диффузный гамма фон.

На Рис. 2.2 показан уровень фитирования спектра КЛУВЭ (P-значение)

для класса феноменологических моделей (А.1), (А.2) рассмотренного в [9].

Каждая точка графика соответствует одной модели, задающейся комбинаци
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Рис. 2.1: Диапазон потоков каскадного гамма-излучения в предположении

о протонном составе КЛУВЭ (светло-синяя полоса). Для сравнения приве

дены также оценки прямого потока гамма лучей от процесса звездообразо

вания [130, 131], формирования крупномасштабной структуры [132], вклад

АЯГ [133] и гамма всплесков [134]. Темно-синей полосой показан диапазон по

токов каскадных фотонов в предположении, что источники эволюционируют

как АЯГ [135]. Спектр диффузного гамма-излучения показан по первым из

мерениям EGRET [93](синие точки) и более позднему анализу [136] (красные

точки).
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Рис. 2.2: Уровень фитирования экспериментальных данных HiRes по спектру

КЛУВЭ (𝐿𝑜𝑔10(𝑃−значение)) в модели с протонными источниками и спектром

инжекции (А.1), (А.2). Верхняя панель: без учёта ограничений на диффузное

гамма-излучение ; средняя панель: с учётом ограничений из 1 года наблюдений

Fermi LAT [95]; нижняя панель: с учётом ограничений из 2.5 лет наблюдений

Fermi LAT [140]. См. детали в тексте.
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ей параметров 𝑚 и 𝑝. Общая нормировка подбиралась фитированием спектра

HiRes [141] путём минимизации 𝜒2 начиная с энергии 𝐸min = 1018 эВ. Мак

симальная энергия спектра инжекции ,зафиксирована на значении 𝐸max =

1021эВ, а максимальное красное смещение источников КЛ 1 𝑧max = 3.

На верхней панели показано P-значение фитирования без учёта ограни

чений на поток диффузного фона. Для формального учёта ограничений на

диффузный фон в величину 𝜒2 добавлялись слагаемые, соответствующие би

нам энергии, где каскадный поток превышал наблюдаемый. P-значение посчи

танное таким образом с использованием 1 года наблюдений Fermi LAT [95]

показано на средней панели, а значение, полученное с использованием 2.5 лет

наблюдений Fermi LAT [140] на нижней панели.

Из верхнего графика очевидна корреляция между оптимальными па

раметрами 𝑚 и 𝑝. Лучший фит для спектра HiRes [141] достигается при

𝑝 ≃ 2.4 − 2.5 и 𝑚 ≃ 3.5 − 4, однако такие модели начинают перепроизводить

диффузное гамма-излучение. Таким образом (см. две нижние панели Рис. 2.2)

предпочтительнее оказываются модели с более мягким спектром инжекции и

относительно слабой эволюцией. Для таких моделей, не противоречащих на

блюдениям Fermi LAT в работе [9] был построен диапазон предсказываемых

потоков космогенных нейтрино2 (см. Рис. 2.3).

С накоплением статистики, модели со слабой эволюцией и сравнительно

мягким спектром инжекции перестали удовлетворительно фитировать спектр

КЛУВЭ [21] наблюдаемый в Telescope Array. В связи с этим в ряде работ дела

лось утверждение о полном исключении сценариев, предполагающих первич

ный протонный состав, или о необходимости повышенной локальной плотно

сти источников на основании сравнения с наблюдениями сопутствующих по

токов каскадного гамма-излучения [142, 143] или космогенных нейтрино [144]
1 влияние 𝐸max и 𝑧max на конечный результат мы обсудим ниже
2 часть этих моделей, как мы увидим ниже, на сегодняшний день исключены ограничениями IceCube

и более поздними измерениями диффузного гамма-фона Fermi LAT
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Рис. 2.3: Максимальные и минимальные потоки космогенных нейтрино (усред

ненные по сортам), предсказываемые в работе [9] в сценариях с протонным

первичным составом КЛУВЭ и спектром инжекции А.3, объясняющих наблю

даемый спектр КЛУВЭ при 𝐸 = 1ЭэВ по данным HiRes, включая модели,

фитирующие спектр со сдвижкой по энергии до 30%. Толстые и тонкие линии

соответствуют ограничениям, полученным с использованием анализа данных

Fermi LAT за 2.5 года [140] и предыдущего ограничения [95] соответственно.

Синие кривые построены для моделей с 𝐸max = 100 ЭэВ, красные для всех

значений 100 ЭэВ≤ 𝐸max ≤ 1000 ЭэВ.
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в моделях с сильной эволюцией и жёстким спектром инжекции. Стоит отме

тить что, во-первых, эти утверждения основаны на использовании упрощённой

феноменологической модели источников, во-вторых, систематическая ошибка

определения энергии первичных частиц, инициировавших ШАЛ, остаётся зна

чительной, что приводит к неустранимой погрешности измерения спектра, пре

вышающей статистическую, за исключением нескольких последних бинов по

энергии, где статистики пока не хватает.

Мы поставим вопрос несколько иначе. Имея в виду неидеальность прямо

го экспериментального измерения массового состава и энергетического спектра

КЛУВЭ, а также крайнюю простоту феноменологической модели (А.1), (А.2),

попытаемся ответить на вопрос, не противоречит ли предположение о преиму

щественно протонном составе первичных КЛУВЭ современным наблюдениям.

Для этого мы откажемся от требования идеального фитирования спек

тра КЛУВЭ. Вместо этого рассмотрим множество феноменологических моде

лей вида (А.3), (А.2). Зафиксируем максимальную энергию ускорения на ми

нимальном приемлемом уровне 𝐸max = 1020.5 эВ, позволяющем фитировать

экспериментальные данные3 и для каждой пары значений 𝑚,𝑧max в физически

мотивированном интервале параметров −1 ≤ 𝑚 ≤ 6, 1 <∼ 𝑧max <∼ 5 подберём 𝑝,

так чтобы наиболее близко фитировать спектр Telescope Array [30]. Определён

ная таким образом функция 𝑚(𝑝, 𝑧max) показана на Рис. 2.4. Она относительно

слабо зависит от 𝑧max в рассматриваемом диапазоне параметров. Поток каскад

ных фотонов в определённых выше моделях будем сравнивать с современными

данными по диффузному фону, которые были опубликованы коллаборацией

Ферми в 2014 году [116] на основе 50 месяцев наблюдений. По сравнению с

предыдущим анализом коллаборации [95], основанным на первом годе наблю

дений, в современных данных верхняя граница измеренного диапазона энергий
3 Таким образом мы минимизируем поток продуктов взаимодействия КЛУВЭ. При 𝐸max >∼ 1020 эВ

дальнейшее увеличение параметра 𝐸max слабо влияет на поток каскадного излучения при условии достаточ

но мягкого спектра генерации протонов 𝐸−𝑝, 𝑝 > 2, но может приводить к увеличению потока космогенных

нейтрино и фотонов УВЭ
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трёх значений параметра 𝑧max
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стала на порядок выше, дойдя до 820 ГэВ4.

Помимо изотропного диффузного фона (ИГФ), коллаборация опублико

вала и полный экстрагалактический поток (ЭГФ), который включает вклад

от разрешённых внегалактических источников. В нашем анализе мы будем ис

пользовать измерения ИГФ, поскольку считаем, что КЛУВЭ дают вклад в

основном именно в диффузный поток гамма-излучения. В конце этой секции

мы обсудим этот вопрос подробнее.

Отметим, что оценка ИГФ является модельно зависимой, поскольку изо

тропная часть наблюдаемого потока гамма лучей, содержит в себе также вклад

от Млечного Пути, который необходимо оценивать отдельно и вычитать из

полного наблюдаемого потока. В работе [116] эта процедура производится с

помощью 3 галактических моделей (A,B и C), не противоречащих текущим на

блюдениям. В результате систематическая ошибка определения потока ИГФ,

связанная с неопределённостью вклада галактики, оказывается порядка 50%

при энергии выше нескольких ГэВ. В таблицах 2.1 и 2.2 приведены резуль

таты анализа [16] ряда моделей, примерно фитирующих современный спектр

TA [30]. Величина 𝜂𝛾 равна максимальному (по всем энергетическим бинам

ИГФ) отношению потока вторичных фотонов от КЛУВЭ к потоку ИГФ. По

следний считается по верхней границе в рамках статистической и инструмен

тальной погрешности, а для иллюстрации эффекта от неопределённости вкла

да галактики полученное отношение показано отдельно для трёх моделей, ис

пользуемых коллаборацией Ферми [116]. Об эффекте систематической ошибки

в определении ИГФ можно судить по разбросу величин в колонках 4-6. Мо

дели с 𝜂𝛾 > 1 перепроизводят диффузное гамма-излучение. В таких случаях

допустимая доля протонов в первичном составе КЛ ограничивается величиной

1/𝜂𝛾.

В каждой из рассматриваемых моделей также был вычислен сопутствую
4 что примерно соответствует диапазону, рассмотренному в независимом анализе 2.5 лет наблюдений

Fermi LAT [140]
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𝑝 𝑚 𝑧max 𝜂𝛾 (𝜂𝛾) [A] 𝜂𝛾 (𝜂𝛾) [B] 𝜂𝛾 (𝜂𝛾) [C] 𝑁𝜈

2.6 1 5 1.40 (0.59) 0.94 (0.50) 1.11 (0.57) 0.78

2.6 1 1 1.38 (0.46) 0.93 (0.39) 1.10 (0.44) 0.31

2.5 2 5 1.60 (0.87) 1.07 (0.74) 1.26 (0.84) 2.24

2.5 2 1 1.57 (0.60) 1.05 (0.51) 1.24 (0.58) 0.48

2.4 СЗО 5 1.88 (1.20) 1.26 (1.03) 1.49 (1.16) 2.28

2.3 5 1 2.23 (1.38) 1.49 (1.18) 1.76 (1.33) 1.72

2.2 6 1 2.52 (1.86) 1.69 (1.59) 2.00 (1.79) 2.88

2.2 5 0.7 2.15 (0.83) 1.44 (0.71) 1.70 (0.80) 0.99

2.2 6 0.7 2.31 (0.99) 1.55 (0.85) 1.83 (0.95) 1.19

Таблица 2.1: Максимальные отношения 𝜂𝛾 и 𝜂𝛾 для ИГФ выведенного в предпо

ложении галактического гамма-фона в различных моделях (A, B и C) [116] для

нескольких репрезентативных сценариев с протонным первичным составом,

объясняющих спектр ТА. Сценарии с 𝜂𝛾 > 1 или 𝜂𝛾 > 1 противоречат данным

Fermi LAT [116, 117]. Также приведено математическое ожидание числа со

бытий с энергией выше 10 ПэВ, которые должны наблюдаться в эксперименте

IceCube в данном сценарии (использовалась экспозиция IceCube за 7 лет [120]).

В сценариях с 𝑁𝜈 > 2.3 Пуассоновская вероятность наблюдения 0 событий ме

нее 10%. Все спектры вычислялись в предположении модели МФС [106]. Сокр.

СЗО - эволюция, соответствующая скорости звездообразования А.6.
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щий поток космогенных нейтрино и рассчитано математическое ожидание 𝑁𝜈

числа детектированных событий с энергией выше 10 ПэВ за 7 лет наблюдений

в эксперименте IceCube (7 колонка таблиц)5. Для этого мы воспользовались

недавно опубликованной коллаборацией IceCube суммарной экспозицией экс

перимента [120]. Напомним, что до сих пор не было детектировано ни одного

нейтрино в указанном интервале энергий. Вероятность этого в моделях, пред

сказывающих 𝑁𝜈 > 2.3 составляет меньше 10%.

Пример вычисления спектра КЛУВЭ а также сопутствующего потока ней

трино и каскадных фотонов показан на графиках Рис. 2.5. Как отмечалось в

главе 1, точный спектр фотонов, в интересующей нас области энергий зави

сит от предполагаемой модели МФС, что является источником дополнитель

ной неопределённости. На графиках показаны результаты двух вычислений,

использующих оценку МФС [106], близкую к минимальной и относительно вы

сокий фон [105]. То же относится и к таблицам. Также на графике показаны

условные6 ограничения на дифференциальный поток нейтрино, представлен

ные ранее в работе [125].

Природа гамма-излучения при энергии выше нескольких сот ГэВ пока не

ясна. Однако есть указания на то что значительная часть наблюдаемого потока

ИГФ выше 50 ГэВ может объясняться фотонами от неразрешённых точечных

источников гамма-излучения. В этом случае истинно изотропный поток будет

ещё меньше. В работе [117] приводится оценка общего вклада различных раз

решенных и неразрешенных точечных источников гамма-излучения. Согласно

этой оценке вклад точечных источников (в основном блазаров) в интегральный

поток гамма лучей выше 50 ГэВ составляет не меньше 72% полного потока

ЭГФ, что приводит к следующему ограничению на поток каскадный фотонов
5 рассмотренные нами модели в большей степени ограничиваются лимитами IceCube, чем PAO
6 любые ограничения на дифференциальный поток нейтрино являются модельно-зависимыми, по

скольку число предсказываемых событий при фиксированной экспозиции зависит от наклона спектра и

размера бинов по энергии
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Рис. 2.5: Энергетический спектр протонов и нейтрино (левая панель) и каскад

ных фотонов (правая панель) от источников, испускающих протоны со степен

ным спектром (А.1), 𝑝 = 2.6, 𝑚 = 1 и 𝑧max = 5, нормированный на данные

TA [30]. Также на левой панели показано ограничение на дифференциальный

поток нейтрино [125], а на правой панели показаны оценка ИГФ [116] (галакти

ческая модель B) и чёрной стрелкой ограничение (2.3). Поток фотонов, вычис

ленный в модели МФС [106] (сплошная линия) отличается от вычисленного в

модели [105] (пунктирная линия). Потоки нейтрино и протонов, вычисленные

в разных моделях МФС практически не различимы.
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𝛾𝑔 m 𝑧max 𝜂𝛾 (𝜂𝛾) [A] 𝜂𝛾 (𝜂𝛾) [B] 𝜂𝛾 (𝜂𝛾) [C] 𝑁𝜈

2.6 1 5 0.92 (0.66) 0.61 (0.57) 0.73 (0.64) 0.78

2.6 1 1 0.90 (0.48) 0.60 (0.41) 0.71 (0.47) 0.31

2.5 2 5 1.02 (1.03) 0.68 (0.89) 0.81 (1.00) 2.24

2.5 2 1 0.99 (0.63) 0.66 (0.54) 0.79 (0.61) 0.48

2.4 СЗО 5 1.16 (1.34) 0.78 (1.15) 0.92 (1.30) 2.28

2.3 5 1 1.29 (1.47) 0.87 (1.26) 1.02 (1.42) 1.72

2.2 6 1 1.42 (2.00) 0.95 (1.71) 1.17 (1.93) 2.88

2.2 5 0.7 1.30 (0.87) 0.87 (0.75) 1.03 (0.84) 0.99

2.2 6 0.7 1.35 (1.04) 0.91 (0.89) 1.07 (1.01) 1.19

Таблица 2.2: То же, что в Таблице 2.1 в вычислениях, предполагающих модель

МФС [105]

от КЛУВЭ

𝜂𝛾 ≡
∫∞
50 ГэВ Φcas

𝛾 (𝐸)𝑑𝐸

0.28
∫∞
50 ГэВ ΦEGB(𝐸)𝑑𝐸

≤ 1. (2.3)

Величина 𝜂𝛾 приведена в таблицах 2.1 и 2.2 в скобках рядом с 𝜂𝛾. На Рис. 2.5

ограничение (2.3) показано чёрной стрелкой.

Таблицы 2.1 и 2.2 и Рис. 2.5 ясно показывают что измерения ИГФ очень

серьёзно ограничивают модели происхождения КЛУВЭ, предполагающие пре

имущественно протонный первичный состав. В случае МФС [106] лишь модели

с мягким спектром, 𝑝 & 2.6, и слабой эволюцией 𝑚 ≤ 1 не перепроизводят диф

фузное гамма-излучение. Противоречие удаётся ослабить, предположив мини

мальный вклад галактики в диффузный фон (модель B). Большинство пред

ставленных в таблицах сценариев, пока не противоречат наблюдениям IceCube.

Исключение составляют модели с экстремальной эволюцией 𝑚 ≥ 5 либо доста

точно высоким 𝑧max. В сценариях с МФС [105] (Таблица 2.2) выживает чуть

большее количество моделей, но, к примеру модели с плотностью, пропорци

ональной скорости звездообразования А.6 также оказываются исключёнными
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𝛾𝑔 m 𝑧max 𝜂𝛾 (𝜂𝛾) [A] 𝜂𝛾 (𝜂𝛾) [B] 𝜂𝛾 (𝜂𝛾) [C] 𝑁𝜈

2.6 0 5 0.80 (0.26) 0.53 (0.23) 0.63 (0.26) 0.26

2.6 0 1 0.79 (0.23) 0.53 (0.20) 0.63 (0.22) 0.15

2.5 2 5 1.00 (0.54) 0.67 (0.46) 0.79 (0.52) 1.40

2.5 2 1 0.98 (0.37) 0.66 (0.32) 0.78 (0.36) 0.30

2.4 СЗО 5 1.18 (0.76) 0.79 (0.65) 0.94 (0.73) 1.43

2.4 3 5 1.16 (0.87) 0.77 (0.75) 0.92 (0.84) 5.00

2.3 4 1 1.29 (0.67) 0.86 (0.57) 1.02 (0.64) 0.81

2.2 5 1 1.47 (0.90) 0.98 (0.77) 1.16 (0.87) 1.34

2.2 5 0.7 1.38 (0.53) 0.92 (0.46) 1.09 (0.51) 0.64

2.2 6 0.7 1.46 (0.62) 0.98 (0.53) 1.15 (0.60) 0.75

Таблица 2.3: То же, что в таблице 2.2, но для сценариев фитирующих спектр

TA со сдвижкой шкалы энергии на 20% вниз.

формальным критерием 𝜂𝛾, 𝜂𝛾 ≤ 1. Спектр протонов и каскадных фотонов в

этой модели показан на Рис. 2.6. Мы видим, что сильнее всего поток фото

нов оказывается ограничен последним бином в спектре ИГФ, а также услови

ем (2.3).

Ограничения, которые мы до сих обсуждали относились к моделям, при

мерно объясняющим опубликованный коллаборацией Telescope Array [30] энер

гетический спектр КЛУВЭ. Вспомним однако, что во всех существующих

экспериментах, наблюдающих КЛУВЭ, существует значительная неустрани

мая погрешность определения энергии. Для TA она составляет около 20%.

Сдвиг энергетической шкалы в область меньших энергий естественным обра

зом уменьшает поток вторичных частиц, так как при этом падает количество

надпороговых КЛ, способных взаимодействовать с реликтовыми фотонами

рождая электрон-позитронные пары или пионы.

В таблицах 2.1 и 2.2 проанализированы сценарии объясняющие модифи
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Рис. 2.6: Энергетический спектр протонов каскадных фотонов и нейтрино от

источников, испускающих протоны со степенным спектром (А.1), 𝑝 = 2.4 и эво

люцией, пропорциональной скорости звездообразования А.6, нормированный

на данные TA [30]. Также показано ограничение на дифференциальный поток

нейтрино [125], спектр ИГФ [116] в галактической модели B и чёрной стрелкой

ограничение (2.3). Поток фотонов, вычисленный в модели МФС [106] (сплош

ная линия) отличается от вычисленного в модели [105] (пунктирная линия).

Потоки нейтрино и протонов, вычисленные в разных моделях МФС практиче

ски не различимы.
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𝛾𝑔 m 𝑧max 𝜂𝛾 (𝜂𝛾) [A] 𝜂𝛾 (𝜂𝛾) [B] 𝜂𝛾 (𝜂𝛾) [C] 𝑁𝜈

2.6 0 5 0.53 (0.29) 0.36 (0.25) 0.42 (0.28) 0.26

2.6 0 1 0.53 (0.24) 0.35 (0.20) 0.42 (0.23) 0.15

2.5 2 5 0.64 (0.65) 0.43 (0.56) 0.51 (0.63) 1.40

2.5 2 1 0.62 (0.39) 0.42 (0.34) 0.49 (0.38) 0.30

2.4 СЗО 5 0.73 (0.84) 0.49 (0.72) 0.58 (0.82) 1.43

2.4 3 5 1.27 (1.13) 0.87 (0.97) 1.12 (1.09) 5.00

2.3 4 1 0.77 (0.71) 0.52 (0.61) 0.61 (0.68) 0.81

2.2 5 1 0.86 (0.96) 0.57 (0.82) 0.68 (0.93) 1.34

2.2 5 0.7 0.83 (0.56) 0.56 (0.48) 0.66 (0.54) 0.64

2.2 6 0.7 0.85 (0.66) 0.57 (0.56) 0.67 (0.63) 0.75

Таблица 2.4: То же, что в Табл. 2.3, но вычисленное для модели МФС [105]

цированный спектр TA со сдвигом шкалы энергий на 20% вниз. Очевидно, что

в этом случае количество непротиворечивых моделей увеличивается. В част

ности формально неисключённым остаётся сценарий с плотностью, пропорци

ональной скорости звездообразования А.6, показанный на Рис. 2.7. Однако

среднее число нейтринных событий 𝑁𝜈 в этой модели оказывается довольно

высоким.

Любопытный пример представляет модель 𝑝 = 2.4, 𝑚 = 3, 𝑧max = 5, кото

рая формально не противоречит данным Ферми, но исключена наблюдениями

IceCube с уровнем достоверности более 99%. Это связано с тем, что очень далё

кие источники 𝑧 > 1 дают сравнительно небольшой вклад в поток диффузного

гамма-излучения в последнем бине ИГФ.

На графике Рис. 2.8 (пунктирная линия) показано распределение красно

го смещения источников дающих вклад в последний энергетический бин ИГФ,

полученная в симуляциях методом Монте Карло для случая постоянной плот

ности источников в сопутствующем объёме 𝑚 = 0. Видно, что вклад больших
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Рис. 2.7: То же, что и на Рис. 2.6, но для спектра КЛУВЭ, нормированного на

данные TA со сдвигом шкалы энергий на 20% вниз.
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Рис. 2.8: Распределение красного смещения источников протонов (штриховая

линия) и точек рождения ЭК протонами для каскадов, дающих вклад в послед

ний энергетический бин данных Fermi LAT по ИГФ в сценарии, изображённом

на Рис. 1.9.
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𝑧 невелик, а основной поток набирается от источников при 𝑧 <∼ 0.4. В сцена

риях с 𝑚 > 0 фактор (1 + 𝑧)𝑚 несколько смещает указанное распределение в

стороны бо́льших красных смещений, но не слишком, так что общая картина

остаётся примерно такой же. Также на графике 2.8 показано распределение

возраста ЭК (сплошная линия), дающих вклад в последний бин ИГФ в той же

модели. Это распределение сильно смещено в сторону малых красных смеще

ний. Большая часть каскадов инициируется при 𝑧 <∼ 0.2. Это связано с тем,

что каскады инициированные раньше успевают полностью развиться на РИ и

МФС, выделив всю свою энергию в форме подпороговых фотонов с энергией

нескольких сот ГэВ.

Вернёмся теперь к вопросу о том, какое из измерений ИГФ или ЭГФ

имеет отношение к каскадному излучению от взаимодействия КЛУВЭ в меж

галактическом пространстве. На первый взгляд, чтобы на него ответить необ

ходимо знать величину и конфигурацию межгалактических магнитных полей,

которые на сегодняшний день мало изучены (см. обзор [70]). Действительно,

если предположить, что межгалактическое магнитное поле достаточно слабо,

так что вне галактики КЛУВЭ и электромагнитные каскады распространя

ются примерно прямолинейно, то каскадные фотоны дадут вклад как в ИГФ

так и в видимый поток от разрешённых точечных источников. Поскольку по

ток каскадного излучения от КЛУВЭ сильнее всего ограничивается последним

энергетическим бином 580ГэВ ≤ 𝐸𝛾 ≤ 820ГэВ в измерениях ИГФ Fermi LAT,

достаточно, чтобы фотоны ЭК при энергии около 0.5 ТэВ указывали на ис

точник. Однако при детальном рассмотрении оказывается что существенная

разница (примерно в 4 раза) между полным и изотропным потоками гамма

лучей в последнем бине измерений Fermi LAT объясняется всего шестью раз

решёнными источниками7 с галактической широтой |𝑏| > 20∘ и красным сме

щением 𝑧 ≤ 0.212 из каталога Fermi LAT 2FHL [145]. Выше мы показали, что в

последний бин ИГФ в основном дают вклад источники КЛУВЭ, находящиеся
7 из шести источников, пять - Лацертиды и один источник неизвестного типа
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Рис. 2.9: Энергетический спектр протонов, каскадных фотонов и нейтрино от

источников, испускающих протоны со степенным спектром (А.3) с 𝐸max =

10 ЭэВ, 𝑝 = 2.1, 𝑚 = 3.9, 𝑧max = 2, нормированный на данные TA [30]. Так

же показано ограничение на дифференциальный поток нейтрино [125], спектр

ИГФ [116] в галактической модели B и чёрной стрелкой ограничение (2.3).

Поток фотонов, вычисленный в модели МФС [106] (сплошная линия) отлича

ется от вычисленного в модели [105] (пунктирная линия). Потоки нейтрино и

протонов, вычисленные в разных моделях МФС практически не различимы.
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Рис. 2.10: Энергетический спектр протонов, каскадных фотонов и нейтрино

от источников, испускающих протоны со степенным спектром (А.3) с 𝐸max =

10 ЭэВ, 𝑝 = 2.19 и эволюцией пропорциональной скорости звездообразова

ния А.6, нормированный на данные TA [30]. Также показано ограничение на

дифференциальный поток нейтрино [125], спектр ИГФ [116] в галактической

модели B и чёрной стрелкой ограничение (2.3). Поток фотонов, вычисленный

в модели МФС [106] (сплошная линия) отличается от вычисленного в моде

ли [105] (пунктирная линия). Потоки нейтрино и протонов, вычисленные в

разных моделях МФС практически не различимы.
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при красном смещении 𝑧 <∼ 0.4 (см. Рис. 2.8). Мы знаем, что таких источни

ков очень много. Учитывая ограничение снизу на концентрацию источников

КЛУВЭ 𝑛 > 10−4 Мпк−3 [44, 45], следующие из ненаблюдения кластеризации

направлений прихода КЛУВЭ на малых углах, мы получаем цифру примерно

106 источников при 𝑧 < 0.4. Таким образом, вклад 6 разрешённых источников

в общий поток КЛУВЭ пренебрежимо мал, а суммарное каскадное излучение

от источников КЛУВЭ дает вклад в основном в ИГФ. Отметим в то же вре

мя, что вклад неразрешенных источников в ИГФ, полученный в работе [117],

строго говоря, может содержать составляющую связанную с КЛУВЭ, поэтому

условие (2.3) требует дополнительного обоснования.

2.2.1. Протоны 1-4 ЭэВ

В этой секции мы отдельно рассмотрим вторичный сигнал от распростра

нения протонов с энергиями от 1 до 4 ЭэВ. В отличие от измерений на более

высоких энергиях, PAO и TA сходятся в оценке массового состава КЛУВЭ в

этом диапазоне энергий, указывая на лёгкие ядра.

Для оценки вторичного сигнала рассмотрим феноменологические моде

ли (А.3) с протонным первичным составом, фитирующие экспериментальный

энергетический спектр в ограниченном интервале (1− 4) ЭэВ и не превышаю

щие измеренный поток КЛУВЭ вне указанного диапазона. Параметр 𝐸max для

этого зафиксируем на уровне 10 ЕэВ, так чтобы удовлетворительно фитиро

вать спектр при минимально возможном вторичном сигнале от взаимодействия

КЛ.

Примеры таких моделей приведены на Рис. 2.9, 2.10 и 2.11. Сравнивая по

лученные спектры с приведёнными в предыдущей секции мы видим, что хотя в

целом сценарии с первичным протонным составом, объясняющие спектр КЛУ

ВЭ в интервале (1−4) ЭэВ в меньшей степени ограничены измерениями ИГФ,

часть моделей все же противоречит наблюдениям Fermi LAT. В частности это

относится к модели с довольно жёстким спектром инжекции 𝑝 = 2.1 и плот
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Рис. 2.11: Энергетический спектр протонов, каскадных фотонов и нейтрино

от источников, испускающих протоны со степенным спектром (А.3) с 𝐸max =

10 ЭэВ, 𝑝 = 2.6, 𝑚 = 0 и 𝑧max = 3, нормированный на данные TA [30]. Так

же показано ограничение на дифференциальный поток нейтрино [125], спектр

ИГФ [116] в галактической модели B и чёрной стрелкой ограничение (2.3).

Поток фотонов, вычисленный в модели МФС [106] (сплошная линия) отлича

ется от вычисленного в модели [105] (пунктирная линия). Потоки нейтрино и

протонов, вычисленные в разных моделях МФС практически не различимы.
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ностью источников, пропорциональной скорости звездообразования, которая

оказывается несовместимой с ограничением (2.3).

2.3. Фотоны ультравысоких энергий

Фотоны и электроны УВЭ как и нейтрино производятся при распаде пио

нов, образующихся в процессе ГЗК (5). В единичном акте взаимодействия (2.1)

нуклон теряет в среднем около 20% энергии, которая распределяется примерно

поровну между продуктами распада 𝜋-мезонов. При этом фотоны могут обра

зовываться либо напрямую в распаде 𝜋0 → 𝛾𝛾, либо как продукты взаимодей

ствия электронов УВЭ с реликтовым или радиоизлучением в межгалактиче

ском пространстве. ЭК также подпитываются процессом рождения пар (2.2)

на фотонном фоне, однако электроны, произведённые в этом процессе имеют

характерную энергию на 3-4 порядка ниже энергии ядер и поэтому редко по

падают в диапазон УВЭ.

В отличие от нейтрино, фотоны и электроны УВЭ имеют довольно ко

роткую длину свободного пробега (от нескольких до десятков мегапарсек).

Это приводит к тому, что поток фотонов УВЭ не зависит от космологической

эволюции источников. В то же время, малость длинны свободного пробега

является причиной крайней чувствительности спектра фотонов к локальной

конфигурации источников.

Отметим также, что длина поглощения фотонов растёт с увеличением

энергии и может превысить длину поглощения протонов при 𝐸 >∼ 100ЭэВ.

При энергиях электронов и фотонов выше нескольких ЭэВ существенную роль

на развитие ЭК начинает оказывать межгалактическое радиоизлучение и воз

можно магнитное поле. В настоящий момент спектр радиоизлучения в межга

лактическом пространстве недостаточно изучен. Ниже мы используем оценку,

полученную в орбитальном эксперименте RAE [146] (назовём её условно мини

мальной), а также верхнюю и нижнюю теоретические оценку [147] интенсив
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ности радиоизлучения вплоть до кГц, основанные на наблюдаемой функции

светимости и спектре радиоизлучения нормальных и радио галактик (назовём

их соответственно максимальной и промежуточной). Максимальная интенсив

ность полученная в [147] превышает минимальную оценку [146] примерно в

два раза.

При достаточно высоких энергиях, в поглощении фотонов начинает доми

нировать процесс более высокого порядка с рождением двух пар (1.39). Как бы

ло показано в работе [6], указанный процесс может играть существенную роль,

лишь при энергиях фотонов выше 1000 ЭэВ. Для электронов при энергиях

𝐸𝑒 >∼ 10 ЭэВ доминирующим механизмом потери энергии может стать синхро

тронное излучение в межгалактическом поле, если его величина 𝐵 ≃ 10−9 Гс

а также процесс рождения пар (1.40). Указанные процессы были учтены в

численных расчётах.

В 1990 году в работе [148] было высказано предположение, что если радио

фон и межгалактические магнитные поля достаточно низки (𝐵 < 3×10−11 Гс),

то при энергиях выше порога фотоны ГЗК могут доминировать в составе КЛ8.

Влияние межгалактического магнитного поля на развития ЭК при УВЭ изуча

лось в работе [149]. Но первое наиболее развёрнутое исследование свойств ЭК

при УВЭ и оценка диапазона ожидаемых потоков фотонов от взаимодействий

КЛУВЭ а также в сценариях Top-Down (см. ниже) было проведено в работе

автора [1]. Приведём основные результаты работы, касающиеся ГЗК-фотонов.

На Рис. 2.12, 2.13 и 2.14 проиллюстрирована зависимость потока фотонов

ГЗК от исходного спектра протонов и от локального распределения источни

ков в простой феноменологической модели (А.1). Жёсткий спектр инжекции

и высокая начальная энергия протонов ожидаемо увеличивают поток фото

нов ГЗК, в экстремальных случаях он может превышать поток протонов при

𝐸 >∼ 100ЭэВ. Из графиков также можно заключить, что поток ГЗК фотонов в

разных моделях может отличаться на порядки. Причём это относится не толь
8 наблюдения не подтвердили эту гипотезу
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Рис. 2.12: Поток протонов УВЭ (синие кривые), нормированный на спектр

HiRes при энергии 3× 1019 эВ и поток фотонов ГЗК (красные кривые) для трёх

значений степенного индекса 𝑝 = 1.5, 2 и 2.7 в феноменологической модели

источника (А.1)

1e-05

0.0001

0.001

0.01

0.1

1

10

100

1e+19 1e+20 1e+21

j(E
) 

E
2  [e

V
 c

m
-2

 s
-1

 s
r-1

]

E [eV]

p
p initial

γ 1023

10221021

Рис. 2.13: Поток протонов УВЭ (пунктирные линии) , нормированный на

спектр HiRes при энергии 3× 1019 эВ и поток фотонов ГЗК (сплошные кривые)

для трёх значений максимальной энергии протонов: 𝐸max = 1023 эВ, 1022 эВ и

1021 эВ. Начальный спектр протонов ∼ 1/𝐸2

.
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Рис. 2.15: Поток протонов УВЭ (пунктирные линии) , нормированный на

спектр HiRes при энергии 4× 1019 эВ и поток ГЗК фотонов (сплошные кривые)

для трёх оценок межгалактического радио излучения (см. текст). Начальный

спектр протонов ∼ 1/𝐸2.

ко к зависимости от спектра инжекции, но и от характерного расстояния до

ближайших источников (в модели (А.1) это расстояние вводится с помощью

параметра 𝑧min). Отметим, что модели, предсказывающие самый высокий по

ток на Рис. 2.12- 2.14 в настоящий момент противоречат экспериментальным

ограничениям на долю фотонов в КЛУВЭ.

На Рис. 2.15 и 2.16 проиллюстрирована зависимость потока фотонов ГЗК

от предполагаемой интенсивности радиоизлучения и силы межгалактических

магнитных полей. Неопределённость в уровне радиофона может приводить

к ошибке в предсказании потока фотонов УВЭ примерно в 3-10 раз, причём

неопределённость предсказаний растёт с увеличением энергии частиц.

Лишь достаточно высокое магнитное поле 𝐵 >∼ 10−10 Гс может приводить

к существенному подавлению потока фотонов. Причём подавление сильнее вы

ражено при энергиях фотонов ниже 10ЭэВ. Это связано с тем, что в данном

случае поток фотонов подавляется не напрямую, а посредством энергопотерь
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Рис. 2.16: Поток протонов УВЭ (пунктирные линии) , нормированный на

спектр HiRes при энергии 3×1019 эВ и поток ГЗК фотонов (сплошные кривые)

для четырёх значений среднего МГМП, 10−12 Гс, 10−10 Гс 10−9 Гс and 10−8 Гс.

Начальный спектр протонов ∼ 1/𝐸2.

электронов на синхротрон. Отметим, что по современным оценкам средняя

величина МГМП не превышает 10−9 Гс [71].

В работе автора [5] впервые было проведено сравнение диапазона возмож

ных потоков фотонов ГЗК в моделях, объясняющих спектр HiRes [141] или

AGASA [150] в области высоких энергий 𝐸 ≥ 40 ЭэВ, с источниками, испуска

ющими составные ядра, и в сценариях с чисто протонным составом. При этом

консервативно предполагалось, что поток КЛУВЭ при меньших энергиях мо

жет содержать дополнительную компоненту галактического происхождения.

Поэтому на предсказываемый при 𝐸 < 40 ЭэВ поток КЛУВЭ накладывалось

только требование непревышения экспериментального спектра HiRes (AGASA)

в указанном диапазоне. Также в отличие от предыдущей работы, в [5] мы огра

ничились рассмотрением моделей с более реалистичной максимальной энерги

ей 𝐸max ≤ 𝑍 × 103ЭэВ, где 𝑍 - электрический заряд ядра в единицах заряда

протона. Полученные для протонов и ядер железа диапазоны потоков проил
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люстрированы на Рис. 2.17. В случае составных ядер основным механизмом

производства фотонов УВЭ также оказывается фоторождение пионов. Послед

нее может происходить на нуклонах в составе ядра, но чаще на свободных нук

лонах, образовавшихся после сравнительно быстрой фотодезинтеграции ядер.

Для этого необходимо чтобы энергия в пересчёте на нуклон превышала порог

ГЗК (6). Поскольку для составных ядер порог реакции выше, поток вторичных

фотонов оказывается существенно ниже. В случае источников, испускающих

протоны или нейтроны доля фотонов в спектре КЛУВЭ может составлять до

нескольких процентов. Максимальный поток фотонов ГЗК от ядер в 2-3 раза

ниже, а минимальный может быть ниже на несколько порядков. На графи

ке Рис. 2.17 также нанесены экспериментально полученные ограничения на

долю фотонов в КЛУВЭ при различных энергиях Якутской Установкой [34],

обсерваторией PAO [35], TA [36] и ограничения из совместного анализа данных

Якутской Установки и эксперимента AGASA [31].

2.3.1. Модели "Top Down"

Важным результатом работы [1] стало вычисление диапазона возмож

ных потоков фотонов УВЭ, предсказываемых в моделях "Top Down в которых

КЛУВЭ образуются в результате распада или аннигиляции гипотетических

частиц (сверхтяжёлой тёмной материи [151, 152] или топологических дефек

тов [153, 154]). Исторически подобные модели предлагались для объяснения

возможного отсутствия ГЗК-обрезания в спектре КЛУВЭ, до того как обреза

ние было надёжно подтверждено. Максимальная энергия КЛУВЭ в таких мо

делях ограничиваться внешним параметром, например массой сверхтяжёлых

частиц. Особенностью таких моделей является относительно жёсткий первич

ный спектр КЛУВЭ и доминирование потока фотонов и лептонов в первичном

составе КЛ на самых высоких энергиях. Для построения консервативных огра

ничений на указанные модели спектр при низких энергиях объяснялся неза

висимой компонентой и предполагались моды распада через кварки с после
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Рис. 2.17: Диапазон относительной доли фотонов в интегральном потоке КЛУ

ВЭ выше энергии 𝐸min (полученный в работе [5]) в моделях со степенным

спектром инжекции (А.1) и максимальной энергией 𝐸max = 𝑍 × 103 ЭэВ (𝑍 -

заряд ядра), фитирующих энергетический спектр HiRes выше 40 ЭэВ. Модели,

предполагающие протонный первичный состав показаны областью заштрихо

ванной сиреневым цветом. Модели с источниками, испускающими ядра железа,

показаны областью заштрихованной синим цветом. В случае железа нижняя

граница диапазона выходит за края рисунка. Также для сравнения показаны

экспериментальные пределы на долю фотонов в КЛУВЭ (см. текст).
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дующей адронизацией. Последнее позволяло уменьшить отношение исходного

потока фотонов к потоку протонов до 2-3 [155–157].

Кривые 𝑝 и 𝛾 на Рис. 2.18 соответствуют спектрам вторичных протонов

и фотонов в Top-Down модели с топологическими дефектами, такими как оже

релья (necklaces). Они производят сверхтяжёлые частицы, которые в свою оче

редь распадаются на кварки, лептоны и т.п. (см. обзор [158]). Шкала масс

родительских частиц определяет максимальную энергию КЛУВЭ. Таким об

разом в этих сценариях не возникает трудностей связанных с необходимостью

ускорения частиц до ультравысоких энергий. Однако у таких моделей могут

быть проблемы с перепроизводством каскадного излучения. В оригинальной

работе проводилось сравнение предсказываемого в сценариях каскадного спек

тра со спектром диффузного гамма излучения по данным EGRET (выбира

лись лишь модели, не противоречащие данным). Отметим, что часть моделей

на настоящий момент исключены современными наблюдениями ИГФ в Fermi

LAT.

Максимальный и минимальный потоки фотонов УВЭ зависят от предпо

лагаемого радиофона, магнитного поля и максимальной энергии 𝐸max = 𝑚𝑋/2.

В модели ТД на Рис. 2.18 предполагается масса родительской частицы 𝑚𝑋 =

2×1013 ГэВ, магнитное поле 𝐵 = 10−12 Гс и средний радиофон. Среди сценари

ев фитирующих спектр HiRes минимальный поток фотонов предсказывается

в модели с 𝐸max = 8× 1022, 𝐵 = 10−9Гс и максимальным радиофоном.

В сценарии на Рис. 2.19 фотоны и нуклоны УВЭ производятся в распаде

метастабильных сверхтяжёлых частиц. Такие частицы могли образовываться

в ранней вселенной и сохраниться до настоящего времени [151, 159, 160]. Они

формируют часть тёмной материи во вселенной и в частности могут состав

лять значительную часть гало нашей галактики. Эти частицы (с красивыми

именами "криптоны "Вимпзиллы") могут распадаться [151, 159] или анниги

лировать [160] в наблюдаемые КЛУВЭ. Спектры продуктов распада или анни

гиляции определяются в основном физикой КХД фрагментации, что приводит
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к доминированию фотонов в потоке на самых высоких энергиях.

КЛУВЭ в этих моделях производятся в основном внутри гало тёмной

материи в нашей галактике. Таким образом в данных моделях предсказывается

анизотропия направлений прихода космических лучей [161]. Эта анизотропия

противоречит наблюдениям в эксперименте SUGAR [162], если сверхтяжёлая

тёмная материя даёт основной вклад в поток КЛУВЭ при энергиях ниже 6×
1019 эВ [163].

Рис. 2.19 иллюстрирует предсказания суперсимметричной модели СТТМ

описанной в работе [157]. Отношение потока первичных протонов к потоку

нуклонов в данной модели примерно равно 2.

На Рис. 2.20 итоговый диапазон потоков фотонов в моделях Top-Down в

сравнении с экспериментальными лимитами [31–33] на долю фотонов в КЛУ

ВЭ, а также с возможным потоком ГЗК-фотонов, от источников ускоряющих

протоны.

2.4. Выводы ко второй главе

Непрямые методы оценки массового состава КЛУВЭ, основанные на под

счёте потоков сопутствующих частиц, образующихся в ходе распространения

КЛ в межгалактическом пространстве дополняют оценки, основанные на на

блюдениях свойств ШАЛ в экспериментах. В отличие от последних первые

скорее позволяют судить о массовом составе первичных КЛУВЭ. Мы рассмот

рели 3 вида вторичных сигналов, фотоны и нейтрино УВЭ, а также диффузное

гамма-излучение. Каждый из рассмотренных сопутствующих сигналов оказы

вается существенно выше в предположении о протонном первичном составе.

При этом концентрация диффузного гамма-излучения и поток нейтрино СВЭ

и УВЭ оказывается весьма чувствителен к эволюции предполагаемых источ

ников КЛУВЭ, а поток фотонов УВЭ к локальной конфигурации источников,

а также уровню межгалактического радиоизлучения и магнитного поля.
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На сегодняшний день самые сильные ограничения на долю протонов в

первичных КЛУВЭ, а также спектр и эволюцию источников удаётся получить

путём сравнения предсказаний спектра диффузного гамма-излучения с наблю

дениями орбитального эксперимента Fermi LAT [116], а также в некоторых

случаях сравнением спектров космогенных нейтрино с экспериментальным ли

митом IceCube [120]. Исключены феноминологические модели с доминирую

щим протонным составам, предполагающие сравнительно сильную эволюцию

и жёсткий спектр инжекции, не смотря на то, что именно такие модели луч

ше всего фитируют энергетический спектр, наблюдаемый в TA [21]. Сценарии

с умеренной эволюцией и более мягким спектром инжекции формально пока

остаются не исключёнными, однако в таких моделях хуже фитируется область

энергий выше 10 ЭэВ, что может потребовать рассмотрения дополнительной

компоненты (примесь тяжёлых ядер, существенный вклад близких источников

и т.п.). Дальнейшие наблюдения IceCube и PAO, а также будущие измерения

в экспериментах по гамма-лучам таким как CTA [164] могут ещё сильнее огра

ничить такие модели.

Диапазон возможного потока фотонов УВЭ простирается на несколько

порядков. Это связано с тем, что частицы главным образом возникают как

продукты распада 𝜋-мезонов, в реакции (2.1). Пороговая энергия последней

может оказаться недостижимой в особенности для тяжёлых ядер. Дополни

тельная неопределённость в предсказаниях потока фотонов УВЭ, связанна

с недостаточным знанием межгалактического радиоизлучения и магнитного

поля. Существующие экспериментальные лимиты [31, 34–36] пока позволяют

эффективно исключать лишь экзотические сценарии происхождения КЛУВЭ

(модели ”top-down”, а также астрофизические сценарии с экстремально высо

кой максимальной энергией ускорения).
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Рис. 2.18: Пример фитирования спектра HiRes с помощью низкоэнергетичной

компоненты плюс вторичные протоны и фотоны в модели топологических де

фектов (ТД). На левой панели показаны только ультравысокие энергии, на

правой - диапазон энергий включающий измерения диффузного гамма-фона.

Спектр ИГФ показан по данным EGRET. Первичное отношение потока фото

нов к потоку нуклонов в спектре продуктов распада примерно равно 3.
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Рис. 2.19: Пример фитирования данных HiRes при помощи низкоэнергетичной

компоненты (астрофизические источники) плюс протоны и фотоны от распада

частиц сверхтяжёлой тёмной материи с массой 2× 1012 ГэВ.
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Рис. 2.20: Диапазон относительной доли фотонов в интегральном потоке КЛУ

ВЭ выше энергии 𝐸min (полученный в работе [1]) в моделях Top-Down в сравне

нии с диапазоном потоков ГЗК-фотонов от источников ускоряющих протоны,

показанным ниже на Рис. 2.17. Зелёным и голубым соответственно показаны

диапазоны для моделей ТД и СТТМ. Также на рисунке показаны эксперимен

тальные ограничения PAO [32, 33] и комбинированное ограничение Якутской

Установки и AGASA выше 1× 1020 эВ [31] (AY).
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Глава 3

ТэВ-ное 𝛾–излучение далёких блазаров

3.1. Краткий обзор

Гамма-лучи сверхвысоких энергий (СВЭ) распространяющиеся в межга

лактическом пространстве поглощаются при взаимодействии с фотонами меж

галактического фонового света (МФС) с длинной волн от инфракрасного до

ультрафиолетового, образуя электрон-позитронные пары (𝛾𝛾 → 𝑒+𝑒−). Недав

ние исследования выявили поглощение гамма-излучения на (МФС) [165–167],

используя в основном данные с оптической глубиной порядка 1. Однако уда

лённые блазары имеют более жёсткий спектр излучения, чем ожидается в про

стых моделях гамма-излучения [168], также отличается от ожидаемой зависи

мость красного смещения от наблюдаемого спектрального индекса [169, 170],

хотя в измерениях красных смещений и спектральных индексов присутствует

довольно большая неопределённость [167]. Это породило множество экзотиче

ских сценариев, объясняющих повышенную жёсткость спектра, в частности

основанных на гипотетических аксионоподобных частицах [171–173], или на

рушении Лоренц-инвариантности [174, 175].

Альтернативная интерпретация основывается на каскадном излучении от

протонов высоких энергий распространяющихся через межгалактическое про

странство. Поскольку считается, что джеты активных ядер галактик (АЯГ)

являются мощными источниками космических лучей, протоны порождаемые

этим джетами могут взаимодействовать с реликтовым излучением и МФС по

средством реакций, рождая электрон позитронные пары

𝑝𝛾 → 𝑝𝑒+𝑒− (3.1)

и пи-мезоны

𝑝𝛾 → 𝑝𝜋0 , 𝑝𝛾 → 𝑛𝜋+. (3.2)
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Пионы быстро распадаются на высокоэнергетичные протоны и электроны и

нейтрино. Оба эти канала инициируют электромагнитные каскады равномер

но распределенные по линии наблюдения, с наиболее высокоэнергетическими

гамма-лучами произведёнными относительно близко к наблюдателю, поглоще

ние которых на (МФС) незначительно. Взаимодействия высокоэнергетичных

протонов с фоновыми фотонами вдоль линии наблюдения могут производить

точечные изображение наблюдаемые на атмосферных черенковских телеско

пах, если межгалактические магнитные поля не превышают 10−14 Гс [176].

Наблюдаемый поток при этом состоит из двух компонентов: первичный по

ток гамма-излучения, произведённый в источнике или в последующем элек

тромагнитном каскаде (не включающем взаимодействий космических лучей),

и вторичный поток гамма-излучения, который возникает от взаимодействий

космических лучей на линии видимости. Ниже мы покажем, что вторичный

поток гамма-излучения может очень точно воспроизвести наблюдаемый спектр

удалённых блазаров [7, 8, 177–181].

Ожидается, что следующее поколение Атмосферных Черенковских Экс

периментов, таких как CTA [164, 182], будут способны зарегистрировать боль

шее количество блазаров методом слепого поиска [183, 184]. Статистическое

исследование балазаров сверхвысоких энергий в эру CTA предоставит ключ

к пониманию наблюдаемого разнообразия АЯГ и высокоэнергетических явле

ний вблизи сверхмассивных чёрных дыр в АЯГ. Однако ожидаемое количество

наблюдаемых блазаров с энергиями выше 1 ТэВ ограничено, как временем

наблюдения, так и взаимодействием гамма-лучей с МФС [183, 184]. Мы рас

смотрим возможное влияние вклада вторичных гамма-лучей на будущие на

блюдения блазаров в CTA, поскольку этот вклад не подвержен значительному

поглощению от взаимодействия с МФС на энергиях выше 1 ТэВ.
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3.2. Спектр гамма-излучения от далёких блазаров

Вторичные гамма-лучи производят точечные изображения при условии,

что отклонения протонов в магнитном поле достаточно малы. Магнитные по

ля галактики-источника незначительно увеличивают изображение, на угол по

рядка отношения размера галактики к расстоянию до источника. Межгалак

тические магнитные поля, как отмечалось выше, плохо изучены и могут быть

порядка фемтогауссов. Отклонения протонов по пути в беспорядочном магнит

ном поле с величиной 10 фемтогаусс вполне могут быть меньше, чем угловая

разрешающая способность атмосферных черенковских телескопов:

Δ𝜃 ∼ 0.1∘
(︂

𝐵

10−14Гс

)︂(︂
4× 107 ГэВ

𝐸

)︂(︂
𝑑

1Гпк

)︂1/2(︂
𝑙c

1Мпк

)︂1/2

. (3.3)

Здесь 𝑑 - расстояние до источника, а 𝑙c - средняя длина корреляции маг

нитного поля.

Легко понять, почему для достаточно удалённых источников поток вто

ричного гамма-излучения будет доминировать над первичным. Поток первич

ного гамма-излучения поглощается при взаимодействии с МФС и для источ

ника на расстоянии 𝑑, остаточный поток:

𝐹перв,𝛾(𝑑) ∝
1

𝑑2
exp{−𝑑/𝜆𝛾}, (3.4)

где 𝜆𝛾 длина поглощения от взаимодействий с МФС.

Космические лучи с энергиями ниже 1010 ГэВ, испущенные теми же ис

точниками могут преодолевать космологические расстояния без существенной

потери энергии. На расстоянии 𝑑 их поток: 𝐹cr ∝ 1/𝑑2. Несмотря на то, что фо

тонный фон оптически достаточно прозрачен для космических лучей, протоны

иногда взаимодействуют с фотонами реликтового излучения и МФС производя

электроны и гамма-лучи.

Рассмотрим изотропный источник протонов. Поскольку поток протонов

практически не поглощается, одинаковое количество протонов проходят через
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сферическую поверхность любого радиуса 𝑟. Допустим, что протоны произ

водят гамма-лучи с интенсивностью 𝑝 на единицу длины их пути, и количе

ство гамма-лучей проходящих через поверхность на расстоянии 𝑟 равно Φ𝛾(𝑟).

Некоторые гамма лучи расходуются на производство пар, которое характери

зуется длинной поглощения 𝜆𝛾. Изменение в количестве фотонов Φ𝛾 которое

происходит между 𝑟 и 𝑟 + 𝑑𝑟 равно 𝑑Φ𝛾 = 𝑝 𝑑𝑟 − (1/𝜆𝛾)Φ𝛾 𝑑𝑟. Решение это

го уравнение с граничным условием Φ𝛾(0) = 0, подходящим для вторичных

гамма-лучей: Φ𝛾(𝑟) = 𝑝𝜆𝛾 [1− exp(−𝑟/𝜆𝛾)]. Для потока на единицу площади

𝐹втор, 𝛾(𝑑) = Φ𝛾(𝑑)/(4𝜋𝑑
2), это решение даёт

𝐹втор,𝛾(𝑑) =
𝑝𝜆𝛾

4𝜋𝑑2

[︁
1− 𝑒−𝑑/𝜆𝛾

]︁
∝

⎧⎨⎩ 1/𝑑, при 𝑑 ≪ 𝜆𝛾,

1/𝑑2, при 𝑑 ≫ 𝜆𝛾.
(3.5)

Это решение также применимо к источникам, испускающим узкий луч,

если эффекты расширения луча невелики, что в нашем случае имеет место

если межгалактическое магнитное поле (МГМП) ниже 10−14 Гс.

Из уравнений (3.4-3.5) очевидно, что для достаточно мощного потока про

тонов вторичные гамма-лучи должны доминировать в спектре очень далёких

источников с энергиями 𝐸 >∼ ТэВ, поскольку подавление их потока значитель

но ниже на больших расстояниях.

Закон масштабирования 1/d, применимый если межгалактические маг

нитные поля (МГМП) достаточно малы, чтобы позволить протонам оставаться

в пределах углового разрешения детектора, может отразиться на результатах

будущих экспериментов. В поле зрения в этом случае должно попасть суще

ственно больше источников, чем ожидалось бы без учёта вторичного сигнала.

Вторичные гамма-лучи могут прибывать в произвольное время и не долж

ны демонстрировать временной вариабельности, что соответствует современ

ным данным. Переменность потока является признаком доминирования пер

вичного гамма-излучения. Действительно, переменность потока при энергии

порядка ТэВ была зарегистрирована лишь для близких блазаров [185–187].
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Рис. 3.1: Спектры каскадных фотонов (низкая энергия) и нейтрино (высокая

энергия) ожидаемые от АЯГ с 𝑧 = 0.14 (таких как 1ES0229+200), нормиро

ванные на данные HESS, в модели со степенным спектром инжекции ∝ 𝐸−2,

для модели МФС [79], и нескольких значений максимальной энергии прото

нов 𝐸max = 108 ГэВ, 1010 ГэВ и 1011 ГэВ показаны красной, зелёной и синей

линией, соответственно.

Для удалённых ТэВ-ных блазаров переменность была зарегистрирована лишь

при энергиях 𝐸 > 200 ГэВ [188, 189]. Поток гамма-излучения с энергией

𝐸 > 200 ГэВ доминирован фотонами с 𝐸 ≈ 200 ГэВ, для которых длина

свободного пробега (см. Рис. 1.6) сравнима с длинной потери энергии из за

расширения вселенной. Таким образом при 𝐸 ≈ 200 ГэВ вклад первичного

гамма-излучения ещё недостаточно подавлен.

Разумеется, соотношения (3.4-3.5) представляют собой довольно грубую

аппроксимацию, и необходимо принять во внимание цепочку взаимодействий,

следующую за первым взаимодействием и порождающую электромагнитный

каскад.

Спектр вторичного гамма-излучения, а также нейтрино от объекта
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1ES0229+20, вычисленный с помощью программного кода [84] в работе [7] в

предположении степенного спектра инжекции ∝ 𝐸−2 протонов в источнике,

показан на Рис. 3.1. В силу свойства универсальности (см. главу 1) форма

спектра при энергиях ниже 105 ГэВ практически не зависит от характеристик

источника, что наглядно демонстрирует график. Мы видим, что предсказывае

мый в модели спектр хорошо фитирует экспериментальные данные. Отметим,

что абсолютная нормировка потока определяется долей энергии космических

лучей, переходящей в ЭК. Чем выше максимальная энергия ускорения КЛ

в источнике и чем жёстче первичный спектр КЛ, тем большая доля энергии

перекачивается от КЛ в ЭК. Поэтому светимость в КЛ, требуемая для объ

яснения наблюдательных данных меньше в случае жёстких источников. При

вычислениях в работе [7] мы пренебрегли отклонениями электромагнитного

каскада и протонов, ограничившись общими оценками.

В работе [8] были получены оценки в более реалистичных предположени

ях о магнитном поле. Для этого было проведено детальное моделирование ме

тодом Монте Карло, симулирующее распространение отдельных частиц (про

тонов, а также вторичных электронов и фотонов), от источника через межга

лактическую среду, включающую РИ, МФС и магнитное поле.

МГМП моделировалось в виде трёхмерных кубов с размером равным кор

реляционной длине (свободный параметр) и случайной ориентацией поля внут

ри каждого куба. Учитывались взаимодействия протонов (3.1) и (3.2) с по

следующим распадом пионов и нейтронов, а также развитие ЭК. При этом

длина свободного пробега частиц и продукты взаимодействия выбирались в

соответствии со стандартным методом случайным образом из известных рас

пределений, задаваемых сечениями взаимодействия [77, 190, 191] и спектром

фотонного фона. Для моделирования процесса фоторождения пионов исполь

зовался пакет SOPHIA [74].

Был рассмотрен широкий спектр моделей МФС, включая модель с самым

низким уровнем фотонного фона, которая основывается на нижних пределах,
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полученных путём подсчёта вкладов отдельных галактик [192], а также мо

дель [79], предсказывающую сравнительно высокий фон.

В каждой итерации, частицы распространялись на расстояние намного

меньшее, чем средняя корреляционная длина магнитного поля, чтобы обеспе

чить точность вычисляемых отклонений. После симуляции траекторий частиц

до момента 𝑧 = 0 к ним применялись два фильтра. Во-первых частица должна

указывать на точку в небе, которая находится на угловом расстоянии от ис

точника не превышающем угловое разрешение инструмента наблюдения. Для

энергий ниже 100 ГэВ использовалось угловое разрешение Fermi LAT [193], а

для энергий свыше 100 ГэВ использовалось типичное угловое разрешение атмо

сферных черенковских телескопов, таких как HESS, MAGIC, и VERITAS [194].

Во-вторых, начальный вектор импульса частицы должен быть внутри конуса

с углом раскрытия джета источника.

Результат вычислений представлен на Рис. ??. Мы выбрали три наибо

лее удалённых блазара наблюдаемые в диапазоне энергий порядка ТэВ: 1ES

0229+200, 1ES 0347-121, и 1ES 1101-232, для которых также поставлены верх

ние пределы на поток при меньших энергиях из данных Fermi LAT [102].

В модели есть несколько неопределённых параметров. Для средней вели

чины МГМП мы предполагаем значение 𝐵 = 10−15 Гс, для корреляционной

длины 𝑙𝑐 = 1 Мпк. Эти значения совместны с современными ограничения

ми (1) и (2). Угол раскрытия джета для протонов считался равным 𝜃jet = 6∘,

что соответствует умеренному Лоренц-фактору Γ = 10. Выбор 𝜃jet влияет на

спектр, только если отклонение вторичных частиц превышает 𝜃jet. Для рас

сматриваемого магнитного поля это имеет место лишь в в диапазоне энергий

порядка ГэВ. Хотя 𝜃jet не влияет на форму спектра при энергиях порядка ТэВ,

от него зависит общая нормировка светимости. Первичный спектр КЛ в АЯГ

не известен, однако, как уже отмечалось выше, форма спектра каскадного из

лучения от него почти не зависит. В данном случае мы параметризуем спектр
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Рис. 3.2: Сравнение предсказанных спектров с данными HESS для трех блаза

ров: панели (a) и (b) для 1ES 0229+200 [195]; (c) и (d)) для 1ES 0347-121 [196];

(e) и (f) для 1ES 1101-232 [197]. Также показаны верхние пределы потока при

низких энергиях из данных Fermi LAT [102]. Спектры, изображённые на левых

панелях, получены в предположении сравнительно высокого МФС [79]. Спек

тры на правых панелях вычислены в предположении о низком МФС. Низкий

МФС, в данном случае отличается от высокого постоянным фактором 0.4 (вы

бран, таким образом, чтобы все рассмотренные нами модели МФС, см. текст,

попали в интервал между высоким и низким МФС).
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степенным законом:

𝐹 (𝐸) ∝ 𝐸−𝛼 𝜃(𝐸max − 𝐸). (3.6)

Мы проверили, что удовлетворительный фит данных можно получить для лю

бого значения 𝛼 в диапазоне 1.5 < 𝛼 < 3. Напомним, что в отсутствии вто

ричного фотонного сигнала фитирование возможно лишь в предположении о

жёстком спектре инжекции фотонов.

Одним из немногих параметров, влияющих на форму спектра на Рис. 3.2

является модель МФС. Однако современный уровень точности измерений не

даёт возможности исключить ни одну из рассмотренных нами моделей. Чтобы

охватить весь возможный диапазон моделей МФС на левых панелях Рис. 3.2

показаны спектры, вычисленные для самого высокого МФС [79]. Спектры на

правых панелях вычислены в предположении о низком МФС, который отли

чается от высокого постоянным фактором 0.4 (выбран, таким образом, чтобы

модели [111–113, 198–203], попали в интервал между высоким и низким фо

ном).

Ещё одним неизвестным параметром является светимость АЯГ в косми

ческих лучах 𝐿𝑝
1. Светимость определяет общую нормировку потока и фик

сируется процедурой фитирования спектра. При вычислении 𝐿𝑝 для блазаров

необходимо учитывать релятивистскую фокусировку пучка. Изотропный экви

валент светимости 𝐿𝑝,iso может быть намного больше 𝐿𝑝:

𝐿𝑝,iso =

(︂
2

1− cos 𝜃jet

)︂
𝐿𝑝. (3.7)

Значения 𝐿𝑝 и 𝐿𝑝,iso, соответствующие моделям на Рис. 3.2 приведены в табли

це 3.1.
1 для определённости, ниже под величиной 𝐿𝑝 будет подразумеваться мощность источника в КЛ с

энергией 𝐸 ≥10 ПэВ
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Источник 𝑧 МФС 𝐿𝑝 [эрг/c] 𝐿𝑝,iso [эрг/c] 𝜒2 𝑛𝑑𝑜𝑓

1ES0229+200 0.14 Низкий 1.3× 1043 4.9× 1045 6.4 7

1ES0229+200 0.14 Высокий 3.1× 1043 1.1× 1046 1.8 7

1ES0347-121 0.188 Низкий 2.7× 1043 1.0× 1046 16.1 6

1ES0347-121 0.188 Высокий 5.2× 1043 1.9× 1046 3.4 6

1ES1101-232 0.186 Низкий 3.0× 1043 1.1× 1046 16.1 9

1ES1101-232 0.186 Высокий 6.3× 1043 2.3× 1046 4.9 9

Таблица 3.1: Параметры моделей на Рис. 3.2 (𝑛𝑑𝑜𝑓 - число степеней свободы.

Для всех моделей предполагается спектр инжекции протонов (3.6) с 𝐸max =

100 ЭэВ, 𝛼 = 2 и 𝜃𝑗𝑒𝑡 = 6∘.)

3.3. Сопутствующий нейтринный сигнал

Как видно из графика Рис. 3.1, наряду с подпиткой ЭК значительная

часть энергии КЛ может выделяться в виде нейтрино. В работе [10] мы зада

ёмся вопросом, возможно ли объяснить регистрацию двух событий с энергией

порядка ПэВ в эксперименте IceCube, тем же самым механизмом. Можно по

казать, что вклад каждого источника по отдельности в среднем много меньше

1 события, но популяция при определённых условиях может давать создавать

поток нейтрино, сравнимый с наблюдаемым.

Типичная энергия нейтрино, произведённых КЛ в реакции фоторожде

ния пионов, составляет примерно 1/20 от энергии первичного нуклона. С учё

том красного смещения (АЯГ характеризуются сравнительно сильной эволю

цией А.4) характерная энергия нуклонов должна быть порядка 0.1 ЭэВ. По

этому в отличие от космогенных нейтрино, рассмотренных главе 2, реакция

фоторождения пионов здесь идёт в основном на фотонах МФС.

На Рис. 3.3 показаны спектры нейтрино в одном из наиболее оптимистич
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Рис. 3.3: Предсказанный спектр нейтрино энергий порядка ПэВ (красные ли

нии) в сравнении с потоком зарегистрированным экспериментом IceCube [204].

Сплошные и штриховые красные линии соответствуют моделям МФС [79]

и [106], соответственно. Пунктирная линия соответствует двум другим мо

делям, [105] и [114], которые производят практически идентичные спектры.

Эволюционные параметры для каждого графика приведены в Таблице А.1

для (a) 𝐿x = 1042.5 эрг/с, (b) 𝐿x = 1043.5 эрг/с, (c) 𝐿x = 1044.5 эрг/с, (d)

𝐿x = 1045.5эрг/с. Во всех случаях мы принимаем протонный спектральный ин

декс 𝛼 = 2.6 и максимальную энергию протона 𝐸p,max = 3 × 1017 эВ. Также

показаны предсказанные потоки гамма лучей (кривые ниже 10ТэВ) и космиче

ских лучей (верхние кривые). Точки графиков космических лучей выше 10 ПэВ

основаны на KASCADE-Grande [205]; точки графика диффузного гамма-фона

ниже 1 ТэВ основаны на эксперименте Ферми [95].
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ных сценариев2. Мы видим, что поток нейтрино в области энергий порядка

ПэВ может составлять заметную часть наблюдаемого в эксперименте IceCube.

Данная оценка должна рассматриваться как консервативный верхний предел,

поскольку нормировка потока проводилась по полному спектру КЛ. Согласно

данным KASCADE Grande по массовому составу КЛ [206] доля протонов в об

щем потоке КЛ при энергиях 𝐸 ≃ 1017эВ составляет около 10%. Таким образом

в реалистичных сценариях диффузный поток нейтрино при энергии порядка

ПэВ от взаимодействий протонов, испущенных блазарами с МФС, составляет

не больше 10% наблюдаемого.

3.4. Возможности обнаружения гамма-излучения от

блазаров в диапазоне энергий ТэВ в эксперименте

CTA

Ожидается, что следующее поколение Атмосферных Черенковских Экспе

риментов, таких как CTA [164, 182], смогут зарегистрировать большее количе

ство блазаров методом слепого поиска [183, 184]. Статистическое исследование

балазаров сверхвысоких энергий в эру CTA предоставит ключ к пониманию на

блюдаемого разнообразия АЯГ и высокоэнергетических явлений вблизи сверх

массивных чёрных дыр в АЯГ. Однако ожидаемое количество наблюдаемых

блазаров с энергиями выше 1 ТэВ ограничено, как временем наблюдения, так

и взаимодействием гамма-лучей с МФС [183, 184]. Мы рассмотрим возможный

эффект от вклада вторичных гамма-лучей на будущие наблюдения блазаров

в CTA, поскольку этот вклад, как было показано, может доминировать при

энергиях порядка и выше 1 ТэВ.

Чтобы получить предсказание для числа источников, доступных для

наблюдения нам понадобится функция светимости блазаров в гамма лучах
2 Экспериментальные точки IceCube на графике модельно-зависимые. Они построены путём свёртки

экспозиции с предсказываемым спектром нейтрино и последующей нормировкой на число событий.
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(ФСГ), а также энергетический спектр первичного и вторичного гамма-излу

чения. ФСГ блазаров изучалась в деталях во множестве публикаций [183,

207–210]. В работах [183, 208, 210] ФСГ были смоделированы принимая во

внимание последовательность спектров блазаров. [211–213], в которой пико

вые энергии синхротронного излучения и фотонов от обратного комптонов

ского рассеяния (ОК) уменьшаются с увеличением болометрической светимо

сти. Эти модели хорошо согласуются с данными Ферми и позволяют пред

сказать эволюцию светимости блазаров на любой длине волны. Ниже мы вос

пользуемся моделью [183] для предсказания ожидаемого количества наблю

даемых блазаров и их распределения по красному смещения в будущих ис

следованиях методом слепого поиска. Ключевые параметры ФСГ балазаров:

(𝑞, 𝛾1, 𝜅) = (4.50, 1.10, 1.42× 10−6), где 𝑞 отношение болометрического свече

ния джета к светимости диска в рентгеновском диапазоне, 𝛾1 индекс ФСГ для

наклона графика в области слабого свечения, и 𝜅 нормировочный множитель

ФСГ.3 Для минимума и максимума 𝐿𝛾,100 мы используем значения 1043 эрг/с−1

и 1050 эрг/с−1 как в работе [183].

Воспользуемся подходом, развитым в этой главе, для оценки вторичного

сигнала от взаимодействий КЛСВЭ с МФС и РИ. В качестве модели МФС

для определённости будем использовать оценку [106], а для спектра инжекции

протонов выберем форму:

𝑗𝑝(𝐸) ∝ 𝐸−𝛼 exp(−𝐸/𝐸p,max) exp(−𝐸p,min/𝐸), (3.8)

где 𝛼 = 2.0, 𝐸p,min = 0.1 ЭэВ и 𝐸p,max = 1 ЭэВ.

Выбор модели ФСГ влияет на развитие электромагнитного каскад и ме

няет нормировку вторичного потока в уравнении. (3.5) на фактор порядка

единицы.

Вторичный поток гамма-излучения зависит от светимости протонов. Мощ

ность джетов блазаров, зарегистрированных Ферми в течение его первого 3-х
3 См. раздел. 3 работы [208].
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Рис. 3.4: Связь между 𝐿𝛾,100MeV и 𝐿𝛾,bol из [183].

месячного исследования была изучена в [214]. Основываясь на этой работе

можно ожидать, что болометрическая светимость в протонах, 𝐿𝑝,bol, примерно

в 10− 100 раз больше, чем болометрическая светимость излучения, 𝐿𝛾,bol для

квазаров с плоским спектром (FSRQ), тогда как для Лацертид 𝐿𝑝,bol ∼ 𝐿𝛾,bol.

Ниже мы консервативно считаем 𝐿𝑝,bol = 𝐿𝛾,bol. Связь между 𝐿𝛾,100MeV и 𝐿𝛾,bol

из [183] показана на Рис. 3.4.

Слепой поиск - это фундаментальный метод наблюдения неба во всех энер

гетических диапазонах, свободный от ошибок, связанных с отбором данных, за

исключением предела детектирования на поток. Для CTA возможны различ

ные стратегии поиска при фиксированном времени наблюдения, позволяющие

выбрать область исследования и время экспозиции для любого угла обзора (см.

например [183, 184]) . Зависимость количества источников от ключевых пара

метров поиска, угла обзора, 𝜃FoV, времени наблюдения для данного угла, 𝑡FoV,
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полного времени наблюдения, 𝑡obs, можно оценить аналитически [184]. Полное

количество источников 𝑁 [> 𝐹 (𝑡FoV)] с потоком выше заданного 𝐹 равно

𝑁 [> 𝐹 (𝑡FoV)] ∝ 𝐴obs𝐹 (𝑡FoV)
−𝑛 ∝ 𝑡obs𝜃

2
FoV𝑡

−(1−𝑛/2)
FoV , (3.9)

где 𝐴obs полная площадь обзора с фиксированным временем 𝑡obs и 𝑛 где

индекс наклона кривой куммулятивного распределения количества источни

ков. Мы предполагаем, что поток, соответствующий предельной чувствитель

ности масштабируется обратно пропорционально квадратному корню от време

ни наблюдения. Поток первичных гамма-лучей масштабируется с расстоянием

𝑑 согласно (3.4). Пренебрегая эволюцией и рождением пар на МФС можно

получить 𝑛 = 1.5 в Евкливдовой вселенной, поскольку 𝑁 ∝ 𝑑3 ∝ 𝐹−3/2. То

гда 𝑁 [> 𝐹 (𝑡FoV)] ∝ 𝑡obs𝜃
2
FoV𝑡

−0.25
FoV . Вследствие эффекта поглощения на МФС,

расширения вселенной и эволюции источников 𝑛 обычно становится меньше

для менее интенсивных потоков. В связи в этим предпочтительным оказыва

ется широкий и неглубокий поиск, который позволяет обнаружить большее

количество источников.

Вторичные гамма-лучи изменяют эту зависимость. В отличие от (3.4)

поток вторичных гамма-лучей на расстоянии 𝑑 ведёт себя примерно соглас

но (3.5). Таким образом, 𝑛 становится 3.0 при 𝑑 ≪ 𝜆𝛾 и 𝑛 = 1.5 при 𝑑 ≫ 𝜆𝛾.

В первом случае 𝑁 [> 𝐹 (𝑡FoV)] будет пропорционально 𝑡obs𝜃
2
FoV𝑡

0.5
FoV. Это указы

вает на то, что узкий и глубокий поиск позволит обнаружить больше источ

ников. Отметим, однако, что 𝑛 может быть меньше 3 вследствие расширения

вселенной и эффектов эволюции. В любом случае мы ожидаем увидеть боль

ше источников, если вторичная компонента доминирует, хотя очевидно, для

близких источников преобладающим будет первичный поток.

График на Рис. 3.5 показывает кумулятивное распределение числа ис

точников на всём небе для пяти порогов энергии (30 ГэВ, 100 ГэВ, 300 ГэВ,

1 ТэВ, и 10 ТэВ). Также показан предел детектирования в CTA со значимо



124

стью 5𝜎 при 50 часах наблюдения (для конфигурации E) [184]. Поглощение

первичного потока гамма лучей от блазаров на МФС учитывается с помощью

коэффициентов поглощения [106]. Вторичный поток гамма-излучения вычис

лялся описанным выше методом, с учётом возможных отклонений траекторий

частиц в межгалактическом магнитном поле. Если не принимать во внима

ние вторичные гамма-лучи, зависимость ожидаемого количества источников

от порогового потока имеет более плоский вид в области слабых потоков и

заметно падает при высоких энергиях из-за подавления на МФС. Это хорошо

согласуется с результатами [184].

Рассмотрим поиск по всему небу с фиксированным временем наблюде

ния несколькими черенковскими телескопами, приняв угол обзора телескопа

равным 7∘ ∼ 40 deg2 и предполагая конфигурацию E [164, 184]. Получасо

вая экспозиция для каждого поля наблюдения позволит нам исследовать всё

небо за ∼ 540 часов (т.е. ∼ 1000 направленных наблюдений). Заметим, что

предел детектирования получасовой экспозиции черенковского телескопа CTA

примерно равноценен 50-ти часовой экспозиции современного поколения атмо

сферных черенковских телескопов.

Рисунок 3.6 показывает кумулятивное распределение красного смещения

на всём небе для пяти порогов энергии (30 ГэВ, 100 ГэВ, 300 ГэВ, 1 ТэВ, и 10

ТэВ) с получасовой экспозицией для каждого поля наблюдения. Мы можем

оценить порог чувствительности 5𝜎 для получасовой экспозиции по чувстви

тельности для 50-ти часовой экспозиции, полагая, что порог масштабируется

обратно пропорционально квадратному корню от времени наблюдения. [184].

Для 𝐵 = 10−17 Гс, сценарий вторичного гамма-излучения предсказывает 100,

130, 150, 87, и 8 блазаров свыше 30 ГэВ, 100 ГэВ, 300 ГэВ, 1 ТэВ и 10 ТэВ,

соответственно. Для 𝐵 = 10−15 Гс, эти цифры становятся 79, 96, 110, 63 и 6 со

ответственно. Мы приводим результаты для ожидаемого количества блазаров

в этом режиме поиска в таблице 3.2. Самый далёкий детектируемый блазар

имеет красное смещение 𝑧 ∼ 8 и 𝑧 ∼ 5 при 𝐵 = 10−17 и 10−15 Гс соответ
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Таблица 3.2: Ожидаемое количество блазаров для поиска по всему небу с по

лучасовой экспозицией в каждом направлении

Энергия

>30 ГэВ >100 ГэВ >300 ГэВ >1 ТэВ >10 ТэВ

первичные без МФС 63 130 280 240 24

первичные с МФС 38 47 50 20 < 1

𝐵 = 10−17 Гс 100 130 150 87 8

𝐵 = 10−15 Гс 79 96 110 63 6

ственно. Это предсказание коренным образом отличается от того, что можно

было бы ожидать при отсутствии вторичных гамма-лучей. В этом случае самое

высокое красное смещение 𝑧 < 0.4. Увеличение МГМП подавляет вторичный

поток гамма-излучения на низких энергиях. Слабое МГМП позволяет реги

стрировать объекты с более высоким красным смещением.

Рассмотрим теперь 50-ти часовую экспозицию для каждого направления

с полным временем наблюдения ∼ 540 часов (т.е. 10–11 направленных наблю

дений). В этом режиме можно покрыть только ∼ 1% всего неба. Сценарий со

вторичным потоком гамма-лучей предсказывает ожидаемое количество источ

ников как 7, 8, 8, 5, и 1 свыше 30 ГэВ, 100 ГэВ, 300 ГэВ, 1 ТэВ, и 10 ТэВ

соответственно в случае 𝐵 = 10−17 Гс. В случае 𝐵 = 10−15 Гс эти цифры

станут 6, 7, 5, 4, и 1. Таким образом за фиксированное время наблюдения

широкий и менее глубокий поиск даст преимущество как в общем количестве

детектированных источников, так и в числе источников с высоким красным

смещением.
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3.5. Выводы к третьей главе

Мы показали, что наблюдение гамма-излучения от далеких блазаров в

диапазоне энергий порядка ТэВ можно успешно объяснить вторичным сигна

лом от взаимодействия КЛСВЭ и УВЭ, испущенных теми же источниками,

если МГМП достаточно мало, что не противоречит современным ограниче

ниям. Вклад вторичных фотонов, позволит детектировать с помощью назем

ных атмосферных черенковских телескопов следующего поколения, таких как

Cherenkov Telescope Array (CTA) значительно большее число далёких блаза

ров чем ожидалось. Таким образом статистика по обнаруженным источникам

будет хорошим тестом гипотезы. Число источников на низких энергиях также

в значительной степени зависит от МГМП, что открывает возможность изу

чения МГМП статистическими методами, которые послужат дополнением к

существующим методам, основанным на изучении сигналов в гамма лучах от

отдельных источников [101, 102, 215].
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Рис. 3.5: Ожидаемое кумулятивное распределение числа источников как функ

ция интегрального потока гамма-излучения блазаров при наблюдении методом

слепого поиска. Пять диаграмм соответствуют различным энергиям фотонов,

как указано под диаграммами. Сплошная, штриховая, пунктирная и штрих

пунктирная линии соответствуют моделям без поглощения на МФС, c погло

щением на MФС без вторичных фотонов, со вторичными гамма-лучами в пред

положении о магнитном поле 𝐵 = 10−17 Гс, и 𝐵 = 10−15 Гс, соответственно.

Также показан 50-ти часовой предел для детектирования с достоверностью 5𝜎

(в конфигурации E)[184].
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Рис. 3.6: Ожидаемое кумулятивное распределение красных смещений блазаров

в режиме слепого поиска. Пять диаграмм соответствуют различным энергиям

фотонов, как указано под диаграммами. Сплошная, штриховая, пунктирная

и штрих-пунктирная линии соответствуют моделям без поглощения на МФС,

c поглощением MФС без вторичных фотонов, со вторичными гамма-лучами в

предположении о магнитном поле 𝐵 = 10−17 Гс, и 𝐵 = 10−15 Гс, соответствен

но. Предел чувствительности для детектирования в CTA с достоверностью 5𝜎

показан для времени наблюдения 0.5 ч [184] (мы считаем, что предел масшта

бируется обратно пропорционально квадратному корню времени наблюдения).

Для выполнения полного обзора неба потребуется ∼ 540 часов. Пунктирная

линия на диаграмме 10 ТэВ не показана, поскольку ожидаемое количество

менее чем 0.1 на всём диапазоне красного смещения.
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Глава 4

Сигналы от взаимодействий КЛУВЭ вблизи

источника

4.1. Краткий обзор

Сценарии происхождения КЛУВЭ, предполагающие протонный первич

ный состав, близки к исключению из-за довольно высокого предсказываемого

вклада в поток диффузного гамма-излучения, а также поток нейтрино с энер

гией выше 10 ПэВ. Также, как уже отмечалось, указанные сценарии не под

тверждаются измерениями массового состава в эксперименте PAO, имеющим

на сегодняшний день самую высокую статистику. В то же время можно по

казать, что поток каскадного гамма-излучения и нейтрино от взаимодействия

составных ядер с межгалактическим излучением может быть на порядки мень

ше. Более того спектр астрофизических нейтрино, наблюдаемый в эксперимен

те IceCube в диапазоне энергий от десятков ТэВ до ПэВ в принципе сложно

объяснить взаимодействиями КЛУВЭ с межгалактическим фотонным фоном,

поскольку типичная энергия космогенных нейтрино составляет 0.1 − 10 ЭэВ.

В этой главе мы обсудим возможные сигналы от взаимодействия КЛ со средой

вблизи источников. Сфокусируемся при этом на одном из наиболее вероятных

кандидатов на роль источников КЛУВЭ, АЯГ.

В секции 4.2 мы предлагаем развитие модели [56], в которой нейтрино воз

никают в результате взаимодействий КЛ, ускоряемых в АЯГ с фотонным фо

ном в источнике. Мы рассмотрим более реалистичный по сравнению с преды

дущими работами случай взаимодействий КЛ с анизотропным излучением ак

креционного диска в модели Шакуры-Сюняева [216].
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4.2. Нейтрино от 𝑝𝛾 взаимодействий КЛ с излучением

аккреционного диска в АЯГ

АЯГ давно считаются потенциальными источниками нейтрино. Они мо

гут ускорять протоны до самых ультравысоких энергий и они окружены интен

сивными радиационными полями, где могут происходить фотоадронные взаи

модействия, приводящие к образованию нейтрино.

В сердце АЯГ, как предполагается, находится сверхмассивная черная ды

ра, окруженная аккреционным диском. Горячий диск является источником

термального излучения с максимумом в ультрафиолетовом диапазоне, что при

даёт объектам видимый синеватый оттенок что при наблюдении в оптике1.

Ускоренные частицы движутся вдоль джетов, перпендикулярно аккреционно

му диску пересекая область интенсивного излучения.

Ниже мы будем предполагать, что ускорение протонов происходит в

окрестности горизонта чёрной дыры (см. например [107, 217]). Нейтрино вы

соких энергий возникают в результате распада пи-мезонов, образовавшихся в

реакциях 𝑝𝛾 → 𝑛𝜋+ и 𝑛𝛾 → 𝑝𝜋− в столкновениях протонов с излучением аккре

ционного диска. Рассмотрим наблюдательную феноменологию аккреционных

дисков и оценим оптическую толщину для реакции фоторождения пионов.

Феноменология аккреционного диска

Эффективная температура оптически толстого материала на масштабе

гравитационного радиуса задаётся выражением [216]

𝑇0 = 30 eV

(︂
𝑀

108𝑀⊙

)︂−1/4(︂
𝐿

𝜂 𝐿Edd

)︂1/4

, (4.1)

где 𝑀 - масса чёрной дыры и 𝜂 - эффективность превращения гравитацион

ной энергии в электромагнитное излучение, 𝐿 = 𝜂�̇� , при данной скорости
1 особенность спектра, называемая в англ. литературе Big Blue Bump
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аккреции �̇� . Эддингтоновская светимость, 𝐿Edd, определяется как

𝐿Edd = 1.26 · 1046
(︂

𝑀

108𝑀⊙

)︂
эрг с−1.

Температура диска зависит от радиальной координаты степенным обра

зом, 𝑇 ∝ 𝑟−𝛽. В теории [216] 𝛽 = 3/4. Наблюдаемый наклон находится в

согласии с теорией тонкого диска, 𝛽 = 0.61+0.21
−0.17.

С точностью достаточной для наших целей, наблюдаемые размеры дисков

для излучения 𝐸𝛾 = 5 эВ может быть аппроксимировано выражением [218]

𝑅 = 1015 см
(︂

𝑀

108𝑀⊙

)︂
,

что примерно на два порядка больше гравитационного радиуса. Эта оценка

несколько больше ожидаемой в теории тонкого диска. Плотность фотонов во

круг диска может быть аппроксимирована соотношением

𝑛𝛾 =
𝐿disk

4𝜋𝑅2𝐸𝑐
,

где 𝐸𝑐 типичная энергия фотонов. В среднем, спектр АЯГ имеет пик при энер

гии 𝐸𝑐 ≃ 10 эВ.

Оптическую толщину для процесса фоторождения мезонов можно оце

нить как 𝜏 = 𝜎𝑛𝛾𝑅, где 𝜎 ≈ 5× 10−28 см2 сечение на Δ-резонансе. Это даёт

𝜏 ∼ 103
(︂
𝐿disk

𝐿Edd

)︂ (︂
10 эВ
𝐸𝑐

)︂
,

независимо от массы чёрной дыры. Болометрическая и монохроматическая

светимости АЯГ тесно связаны, например 𝜆𝐿𝜆(5100 𝐴∘) ≈ 0.1𝐿bol, (см. [219,

220]). 𝜆𝐿𝜆 даёт оценку на 𝐿disk. Для типичной болометрической светимости

мы можем предположить 𝐿bol ≈ 0.1𝐿Edd, см. например [221, 222]. Поэтому

характерное значение оптической толщины по отношению к фоторождению

мезонов на расстоянии сравнимом с размером аккреционного диска 𝜏 ∼ 10.
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Радиационные поля и частота взаимодействия

Частота взаимодействий КЛ с фотонами в лабораторной системе отсчёта

задается стандартным выражением

𝑅 =

∫
𝑑3𝑝 𝑛(p)(1− cos 𝜃)𝜎(�̃�), (4.2)

где 𝑛(p) концентрация фотонов, 𝜎(�̃�) - сечение взаимодействия в системе покоя

первичной частицы, как функция энергии налетающего фотона �̃� = 𝛾𝑝(1 −
cos 𝜃), 𝛾 - гамма-фактор первичной частицы в лабораторной системе.

Для излучения чёрного тела с температурой 𝑇 имеем

𝑛T(𝑝) ≡
2

(2𝜋)3
1

exp(𝑝/𝑇 )− 1
. (4.3)

Мы предполагаем, что сегмент диска радиусом 𝑟 излучает как чёрное тело с

температурой 𝑇 (𝑟),

𝑇 (𝑟) = 𝑇0 𝐹 (𝑟), (4.4)

где 𝑇0 задаётся выражением (4.1), а 𝐹 (𝑟) равно [216]

𝐹 (𝑟) =
(︁𝑟𝑔
𝑟

)︁3/4
(︂
1−

√︂
𝑟𝑖𝑛
𝑟

)︂1/4

. (4.5)

Здесь 𝑟𝑔 = 2𝜅𝑀 шварцшильдовский гравитационный радиус,

𝑟𝑔 = 3× 1013
(︂

𝑀

108𝑀⊙

)︂
см,

и 𝑟𝑖𝑛 - радиус внутреннего края диска. Вклад такого сегмента в плотность

фотонов в точке 𝑧 на оси диска

𝑛(p) =
𝛿(n− n0) 𝑟𝑑𝑟

(𝑟2 + 𝑧2)
𝑛T(𝑝, 𝑟), (4.6)

где n0 - единичный вектор от 𝑟 к 𝑧. Его вклад в частоту взаимодействий (4.2)

можно выразить следующим образом

𝑅(𝑧, 𝑟, 𝛾) =
(1− cos 𝜃)

4𝜋3(𝑟2 + 𝑧2)

∞∫
0

𝑑𝑝 𝑝2 𝜎(�̃�)

𝑒𝑝/𝑇 (𝑟) − 1
, (4.7)
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где cos 𝜃 = 𝑧/
√
𝑟2 + 𝑧2. Наконец,

𝑅(𝑧, 𝛾) = 2𝜋

∞∫
𝑟𝑖𝑛

𝑟 cos 𝜃 𝑑𝑟 𝑅(𝑧, 𝑟, 𝛾), (4.8)

Размер внутреннего края диска 𝑟𝑖𝑛 связан с радиационной эффективно

стью:

𝜂 =
3

2

∞∫
𝑟𝑖𝑛

𝑟𝑑𝑟𝐹 4(𝑟).

Ниже мы будем предполагать часто используемое в литературе значение для

эффективности 𝜂 = 0.1.

Оптическая толщина для рассматриваемой реакции протонов, ускорен

ных вблизи горизонта событий чёрной дыры и движущихся вдоль оси джета

от 𝑧0 до бесконечности 𝜏(𝛾) =
∫∞
𝑧0
𝑑𝑧𝑅(𝑧, 𝛾). Функция 𝜏(𝐸) показана на Рис.4.1

для 𝑧0 = 𝑟𝑔 и нескольких значений 𝑇0
2.

Чтобы нейтрино с энергией 𝐸𝜈 ∼ 1015 эВ эффективно производилось,

оптическая толщина для протонов с энергией 𝐸 ∼ 1017 эВ должна быть боль

ше или порядка единицы. В терминах температуры это требование означает

𝑇0 > 10 эВ, см. Рис. 4.1.

4.2.1. Наблюдаемый спектр

В настоящей работе мы не обсуждаем процесс ускорения частиц, лишь

подразумевая, что ускорение происходит электрическими полями вблизи го

ризонта событий чёрной дыры. Подробно данный механизм рассматривался к

примеру в работе [217]. Для определённости будем считать, что спектр уско

ренных протонов в точке 𝑧 = 𝑧0 имеет степенную форму

𝑗𝑎𝑐𝑐(𝐸) = 𝐸−𝑝, 𝐸 < 𝐸𝑚𝑎𝑥, (4.9)
2 отметим, что средняя энергия фотонов аккреционного диска с профилем (4.5) и радиационной

эффективностью 𝜂 = 0.1 примерно равна 0.1𝑇0
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Рис. 4.1: Оптическая толщина, как функция энергии протонов для нескольких

значений 𝑇0/эВ.
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импульсы частиц направлены вдоль оси диска в сторону больших 𝑧 и при

𝑧 > 𝑧0 ускорением можно пренебречь. Также для определённости ниже мы

зафиксируем параметры 𝑝 = 2 и 𝑧0 = 2𝑟𝑔.

Вычисление наблюдаемого спектра нейтрино будем проводить в два шага.

Вначале смоделируем распространение протонов через в радиационном поле

при 𝑧 > 𝑧0 и вычислим спектр продуктов взаимодействий. При этом мы бу

дем консервативно предполагать, что магнитными полями можно пренебречь и

протоны, а также нейтроны с энергией ниже порога фоторождения пи-мезонов

свободно покидают источник. Это позволит нам позже вычислить максималь

но возможный вклад данного механизма в наблюдаемый поток КЛ.

То же касается вторичных электронов и позитронов, произведённых во

взаимодействиях КЛ. Для получения консервативной оценки, будем считать

что они свободно покидают источник, а ЭК развивается на межгалактическом

фоне. Ниже мы покажем, что даже в таком экстремальном случае поток кас

кадного излучения от популяции АЯГ не превышает измеренный поток диф

фузного гамма-излучения.

Мы моделируем взаимодействия нуклонов с радиационными полями ме

тодом Монте-Карло, следующим образом. Во время 𝑖-й итерации когда коорди

ната нуклона 𝑧 = 𝑧𝑖, оптическая толщина 𝜏𝑖, пройденная нуклоном выбирается

случайным образом по формуле

𝜏𝑖 = −𝑙𝑜𝑔(𝜉),

где 𝜉 (здесь и ниже) случайная переменная, равномерно распределенная в ин

тервале 0 < 𝜉 < 1. Точка следующего взаимодействия 𝑧𝑖+1 находится из реше

ния уравнения
𝑧𝑖+1∫
𝑧𝑖

𝑅(𝑧, 𝛾𝑖)𝑑𝑧 = 𝜏𝑖, (4.10)

где 𝛾𝑖 текущий гамма фактор нуклона, 𝑅(𝑧, 𝛾𝑖) - частота взаимодействий, зада

ваемая формулой (4.8). Импульс фонового фотона выбирается в каждой точке
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Рис. 4.2: Поток вторичных нейтрино (красная кривая) и гамма-лучей (розовая

кривая) от протонов (синяя кривая) с первичным спектром 1/𝐸2 и 𝐸𝑚𝑎𝑥 = 100

ПэВ при температуре диска 𝑇0 = 15 эВ, массе чёрной дыры 108𝑀⊙, в предпо

ложении эволюции ∝ (1+𝑧)3. Красные точки показывают данные IceCube [46].

Поток атмосферных нейтрино показан согласно оценке [223], измерения диф

фузного потока гамма-излучения показаны по публикации [95], а потока про

тонов из [206].
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взаимодействия 𝑧𝑖 in следующим образом. Вначале выбирается сегмент 𝑟𝑖, ис

пускающий фотон, используя (4.8):

𝜉𝑅(𝑧, 𝛾) = 2𝜋

𝑟𝑖∫
𝑟𝑖𝑛

𝑟𝑑𝑟𝑅(𝑧𝑖, 𝑟, 𝛾), (4.11)

затем энергия фотона 𝑝𝑖 выбирается, используя выражение (4.7):

𝜉𝑅(𝑧, 𝑟, 𝛾) =
(1− cos 𝜃𝑖)

4𝜋3(𝑟2𝑖 + 𝑧2𝑖 )

𝑝𝑖∫
0

𝑑𝑝 𝑝2 𝜎(�̃�)

𝑒𝑝/𝑇 (𝑟𝑖) − 1
, (4.12)

где cos 𝜃𝑖 = 𝑧𝑖/
√︀

𝑧2𝑖 + 𝑟2𝑖 . Наконец, для того чтобы получить продукты взаи

модействия и их импульсы, а также тип нуклона и его гамма-фактор в ко

нечном состоянии 𝛾𝑖+1, используется Монте Карло генератор фотоадронных

взаимодействий SOPHIA [74]. Итерации продолжаются до тех пор, пока урав

нение (4.10) имеет решение. Отсутствие решения означает, что нуклон свободно

вылетает из радиационного поля аккреционного диска. В результате описан

ной последовательности итераций мы получаем спектр нуклонов, нейтрино,

электронов и фотонов после покидания области взаимодействий.

На втором шаге мы используем полученный спектр в качестве эффектив

ного спектра инжекции в стандартной задаче с экстрагалактическими источ

никами. При этом мы учитываем космологическую эволюцию числа источни

ков 3 и эффекты, связанные с распространением. Последние главным образом

сводится к красному смещению, осцилляциям нейтрино, распаду нейтронов

и развитию ЭК на РИ и МФС. Эта процедура проводится с использованием

численного кода [12, 84], разработанного автором.

Наконец, мы нормируем полученный спектр на данные IceCube. На мо

мент публикации работы были доступны для анализа данные трех лет наблю

дений [46], а именно 22 события с высвобожденной энергией выше 42 ТэВ,

и зависимость экспозиции от энергии [224]. Мы оптимизируем пуассоновскую

вероятность наблюдения указанных событий, при условии что модель верна.
3 Мы не проводим усреднение по 𝑇0 и/или 𝐸max.
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Рис. 4.3: Поток вторичных нейтрино и гамма-лучей от протонов со спектром

1/𝐸2 и 𝐸𝑚𝑎𝑥 = 30 ПэВ при температуре диска 𝑇0 = 120 эВ и эволюции источ

ников ∝ (1 + 𝑧)3. Экспериментальные данные как на Рис. 4.2.
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В диапазоне энергий 0.4-1 ПэВ данные не содержат событий, что не про

тиворечит непрерывному степенному спектру с учётом статистики [46]. В то

же время различные диапазоны энергии могут соответствовать различным по

пуляциям источников и поэтому спектр может содержать особенности.

На Рис. 4.2 показан спектр нейтрино (красным) от протонов, ускоренных

до 𝐸𝑚𝑎𝑥 = 100 ПэВ и поглощённых излучением диска с температурой 𝑇0 = 15

эВ (предполагается масса чёрной дыры 108𝑀⊙ и эволюция источников (1+𝑧)3).

Видно, что предсказываемый спектр нейтрино довольно узкий. Такая модель

может потенциально объяснить пик в спектре нейтрино.

На Рис. 4.3 показаны предсказания в модели с 𝑇0 = 120 эВ и 𝐸𝑚𝑎𝑥 = 30

ПэВ. В этом случае может быть объяснён весь поток нейтрино с энергией

𝐸 > 100 ТэВ, наблюдаемый в IceCube.

Поток вторичного каскадного гамма-излучения не противоречит данным

Fermi LAT. Вклад КЛ от АЯГ в наблюдаемый поток протонов в рассматрива

емой модели пренебрежимо мал.

На Рис. 4.4-4.5 показана зависимость спектра нейтрино от параметров мо

дели. Рис. 4.4 иллюстрирует зависимость от максимальной энергии ускорения

протонов, при фиксированной температуре 𝑇0 = 60 эВ. Модели с максималь

ной энергией 𝐸max = 30 ПэВ, 𝐸max = 100 ПэВ и 𝐸max = 300 ПэВ показаны

красной, зеленой и синей кривыми соответственно. Повышение максимальной

энергии ускорения ожидаемо приводит к смещению спектра нейтрино в сто

рону больших энергий. В моделях с 𝐸max > 100 ПэВ перепроизводится поток

нейтрино выше нескольких ПэВ, где IceCube не наблюдает событий.

Рис. 4.5 иллюстрирует зависимость от температуры диска при фикси

рованном значении 𝐸max = 100 ПэВ. Спектры в моделях с температурой

𝑇0 = 15 эВ, 𝑇0 = 30 эВ, 𝑇0 = 60 эВ и 𝑇0 = 120 эВ показаны красной, зелёной,

синей и розовой кривыми. Очевидно, что повышение температуры позволяет

продлить спектр нейтрино в сторону меньших энергий за счёт снижения поро

говой энергии КЛ фоторождения пионов.
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Рис. 4.4: Зависимость спектра нейтрино от максимальной энергии 𝐸𝑚𝑎𝑥 для

спектра инжекции протонов 𝐸−2 и температуры диска 𝑇0 = 60 эВ и эволюции

источников ∝ (1 + 𝑧)3. Экспериментальные данные как на Рис. 4.2.
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4.3. Лацертиды/ФР-I как источники КЛУВЭ и нейтрино

В работах [225, 226] была детально рассмотрена так называемая модель

’утечки’, описывающая переход от галактической к внегалактической компо

ненте космических лучей, и позволяющая объяснить все особенности спектра

индивидуальных групп элементов в диапазоне энергий от 200ГэВ ≤ 𝐸/𝑍 ≤
100 ПэВ. В рамках данной модели авторами была получена оценка спектра

экстрагалактической протонной компоненты КЛУВЭ.

В работе автора диссертации [14] изучаются классы источников КЛУВЭ,

которые могли бы обеспечить поток протонов выведенный в модели ’утечки’ и

в то же время дать существенный вклад в поток астрофизических нейтрино,

наблюдаемый в эксперименте IceCube [46] и диффузное гамма-излучение по из

мерениям Fermi-LAT [116]. В числе возможных источников КЛ рассматривают

ся галактики, как нормальные так и со вспышкой звездообразования, а также

радио-громкие АЯГ. Указанный выбор мотивирован тем фактом, что данные

источники могут давать существенный вклад в диффузное гамма-излучение.

В частности в работах [117, 227] было показано блазары могут обеспечивать

до 100% потока ИГФ.

В качестве основного механизма производства гамма-излучения и нейтри

но предполагается взаимодействие КЛ с газом вблизи источников. В рамках

данного механизма спектр протонной компоненты космических лучей удаётся

объяснить лишь, рассматривая популяцию источников с негативной эволюци

ей, таких как Лацертиды/Фонарев-Райли-I (ФР-I). При этом поток вторичных

нейтрино от p-p взаимодействий может составлять существенный вклад в по

ток астрофизических нейтрино, измеренный Ice Cube, а поток гамма-лучей

доминирующий вклад в изотропный гамма-фон по данным Fermi LAT.
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4.3.1. Взаимодействие КЛ с газом и фотонами

Теперь обобщим то, как мы можем рассчитать взаимодействие КЛ с га

зом и межгалактическим фоновым светом (МФС). Разделим распространение

на два шага: первый включает в себя распространение в источнике: галакти

ке и кластере галактик, где, как мы полагаем, превалируют взаимодействия

протонов с газом. Спектр существующих частиц затем используется во вто

рой части как "эффективный спектр источника из которого мы рассчитыва

ем результирующий диффузный поток, принимая во внимание распределение

𝜌(𝑧, 𝐿) источников, взаимодействия протонов, электронов и фотонов с МФС и

РИ. Для обоих шагов мы использовали программное обеспечение с открытым

кодом [12], которое решает соответствующие кинетические уравнения в одном

измерении. Мы применяем базовую модель МФС Ref. [106].

В качестве входящих данных для первого шага необходим спектр инжек

ции протонов 𝑑𝑁𝐶𝑅/𝑑𝐸 и поверхностная плотность4 𝑋(𝐸) газа для траекторий

частиц разных энергий.

Начиная со спектра инжекции фотонов, мы моделируем их распростране

ние и взаимодействие для того, чтобы получить спектры протонов и вторич

ных частиц покидающих "эффективный источник". Мы пренебрегаем всеми

взаимодействиями кроме 𝑝𝑝 взаимодействия в "эффективном источнике". Это

допущение не всегда возможно для некоторых областей разгона КЛУВЭ вбли

зи АЯГ, как например разгон в области близкой к аккреционному диску, где

мощные поля излучения делают взаимодействия 𝑝𝛾 более многочисленными,

чем 𝑝𝑝. Однако при ускорении на полярных шапках, поле излучения достаточ

но мало для того, чтобы 𝑝𝑝 взаимодействие превалировало. Мы также пола

гаем, что все продукты взаимодействия кроме электронов свободно вылетают.

Судьба электронов зависит от плотности излучения и величины магнитного

поля, также как и от размера источника. В таких обширных источниках, как
4 англ. grammage
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галактики с относительно небольшими магнитными полями, они теряют всю

свою энергию через синхротронное и обратное комптоновское излучение в диа

пазоне радиоволн. Для упрощения мы пренебрегаем рождением пар фотонами

внутри источников, поскольку последующий каскад вне источника приводит

к универсальному спектру.

Мы предполагаем, что спектр инжекции КЛ от каждого источника под

чиняется степенному закону с уклоном 𝛼𝑝 и экспоненциальным обрезанием,

𝑑𝑁𝐶𝑅

𝑑𝐸
∝ 𝐸−𝛼𝑝 exp

(︂
− 𝐸

𝐸cut

)︂
. (4.13)

Для принятого уклона 𝛼𝑝 спектра, мы регулируем энергию отсечки 𝐸cut

так, чтобы спектр всего множества источника (интегрированный по красному

смещению) лучше всего совпадал с наблюдаемым спектром космических лучей

в диапазоне энергий 1017 эВ – 1020 эВ.

Космические лучи не обязательно покидают источник. Для свободного

вылета Ларморовский радиус частицы должен быть сравним с размером ис

точника 𝑅. Условие можно записать как 𝐸 & 𝐸free, где

𝐸free ≃ 𝑒𝐵𝑅 ≃ 3× 1020 эВ
𝐵

104 Гс
𝑅

1014 см
, (4.14)

𝑒 - электрический заряд частицы и 𝐵 - сила магнитного поля. Частицы с мень

шей энергией задерживаются магнитным полем объекта. Задержанные части

цы тем не менее могут покинуть источник, но за существенно большее время

в режиме диффузии. Детали этого процесса зависят от геометрии источника

и турбулентности магнитного поля. В наших вычислениях мы предполагаем

Колмогоровский спектр турбулентности. В этом случае время вылета частиц

из источника зависит от энергии следующим образом:

𝑡esc =
𝑅

𝑐

(︂
𝐸

𝐸free

)︂−1/3

≃ 5× 106 с
[︂

𝐸

1011 эВ

]︂−1/3

, (4.15)

где для оценки мы используем размер источника 𝑅 = 1014 см и магнитное поле

𝐵 = 104 Гс.
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Космические лучи задержанные в источнике теряют энергию во взаимо

действиях со средой источника. В случае аккреционного потока, плотность от

носительно небольшая 𝑛 . 1010 см−3 для радиационно неэффективных аккре

ционных потоков, питающих источники типа ФР-I/Лацертиды. Время потери

энергии для протонов

𝑡𝑝𝑝 =
1

𝑐𝜅𝜎𝑝𝑝𝑛
≃ 1× 106 с

(︁ 𝑛

109 см−3

)︁−1

, (4.16)

где 𝜎𝑝𝑝 ∼ (3 − 8) × 10−26 см2 сечение неупругого 𝑝𝑝 столкновения и 𝜅 ≃ 0.6

средняя доля теряемой в одном столкновении энергии. Время взаимодействия

короче чем время вылета, 𝑡esc & 𝑡𝑝𝑝 для КЛ с энергией 𝐸 < 𝐸esc = 8× 1012 эВ,

где мы также использовали для численной оценки 𝑅 = 1014 см и 𝐵 = 104 Гс.

Таким образом, космические лучи с энергией ∼ 10ТэВ не успевают покинуть

источник. Заметим, однако, что приведённые выше цифры существенно зави

сят от значений 𝑛, 𝐵 и 𝑅 и должны рассматриваться лишь как грубая оценка.

Ниже в наших расчётах мы будем считать характерную энергию 𝐸𝑒𝑠𝑐 свобод

ным параметром.

Для зависимой от энергии КЛ поверхностной плотности 𝑋(𝐸) мы ис

пользуем параметризацию 𝑋(𝐸) ∝ 𝐸−1/3 соответствующую диффузии в тур

булентном магнитном поле с Колмогоровским спектром. Нормировка 𝑋(𝐸)

фиксируется требованием 𝜏𝑝𝑝 = 1 при 𝐸 = 𝐸esc. Таким образом 𝐸esc остаётся

единственным свободным параметром, помимо спектра инжекции КЛ.

Учёт 𝑝𝑝 взаимодействий был добавлен в программу [12] следующим об

разом: неупругие сечения 𝜎inel ядер КЛ на газе были рассчитаны при помощи

пакета QGSJET-II-04 [228]. Для спектров вторичных фотонов и нейтрино про

изведённых во взаимодействиях использовались таблицы дифференциальных

сечений, предварительно полученные при помощи QGSJET-II-04 [229]. Вторич

ные продукты от взаимодействий более тяжёлых ядер в потоке КЛ сравнитель

но подавлены. В связи с этим при одновременном фитировании спектра КЛ,

гамма-лучей и нейтрино мы рассматриваем только внегалактический поток
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протонной компоненты. Вклад в поток вторичных частиц от ядер в КЛ учиты

вается введением дополнительного фактора 𝜀𝑀 , на который умножался поток,

полученный от протонов. Аналогично учитывался гелий, как одна из компо

нент межзвёздной среды. Совмещая оба эффекта, мы принимаем 𝜀𝑀 = 2.0

(см. [230]).

Чтобы учесть зависимость поверхностной плотности 𝑋(𝐸) от энергии к

коде [12], основанном на кинетических уравнениях, мы включаем ее в качестве

множителя в скорость реакции 𝑝−𝑝 с таким весом, чтобы оптическая толщина

для протонов с энергией 𝐸𝑒𝑠𝑐 равнялась единице.

4.3.2. Эволюция Лацертид

Мы определяем космологическую эволюцию Лацертид/ФР I используя со

ответствующую эволюцию светимости в гамма-лучах, предполагая, что свети

мость в космических лучах (КЛ) пропорциональна светимости в гамма-лучах.

𝑁𝑐(𝑧) ∝
𝐿𝑚𝑎𝑥
𝛾∫

𝐿𝑚𝑖𝑛
𝛾

𝜌(𝑧, 𝐿𝛾)𝐿𝛾𝑑𝐿𝛾. (4.17)

Где 𝜌(𝑧, 𝐿𝛾) это функция светимости 𝛾-лучах. (ФС), т.е. число источников

на единицу сопутствующего объёма и светимости. Для 𝜌(𝑧, 𝐿𝛾) мы используем

модель зависимой от светимости эволюции плотности. [231]. В этой модели ФС

𝜌(𝑧, 𝐿𝛾) может быть выражена следующим образом

𝜌(𝑧, 𝐿𝛾) = 𝜌(𝐿𝛾) 𝑒(𝑧, 𝐿𝛾), (4.18)

где

𝜌(𝐿𝛾) =
𝐴

log (10)𝐿𝛾

[︂(︂
𝐿𝛾

𝐿𝑐

)︂𝛾1

+

(︂
𝐿𝛾

𝐿𝑐

)︂𝛾2]︂−1

, (4.19)

𝑒(𝑧, 𝐿𝛾) =

[︂(︂
1 + 𝑧

1 + 𝑧𝑐(𝐿𝛾)

)︂𝑝1

+

(︂
1 + 𝑧

1 + 𝑧𝑐(𝐿𝛾)

)︂𝑝2]︂−1

, (4.20)

и

𝑧𝑐(𝐿𝛾) = 𝑧⋆𝑐

(︂
𝐿𝛾

1048 erg s−1

)︂𝛼

. (4.21)
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Численные значения параметров были определены в [231] путём фитирова

ния статистики наблюдаемых Лацертид в орбитальном телескопе Ферми (см.

таблицу 3 в [231]). Эволюция эффективной плотности источников показана

на Рис. А.1. В отличие от средних АЯГ, плотности числа Лацертид и галак

тик ФР I имеет максимум на низких красных смещениях, 𝑧 . 1. Закон хх

эволюции похож на эволюцию сверхскоплений галактик. На самом деле боль

шинство источников ФР I, которые в универсальной картине АЯГ являются

такими же объектами, как Лацертиды, наблюдаемыми под другим углом, нахо

дятся в доминирующей в скоплении гигантской эллиптической галактике (СD

галактики).

Наши результаты для диффузного потока протонов от источников КЛУ

ВЭ эволюционирующих, как Лацертиды (4.19) показаны на Рис. 4.6 для

𝐸cut = 1019 эВ, и двух значений наклона спектра КЛ 𝛼𝑝 = 2.17 на первой

панели и 𝛼𝑝 = 2.10 на второй и третьей панели. Поток протонов в модели

утечки показан штриховой синий линией. Выбор 𝛼𝑝 = 2.17 (соотв. 𝛼𝑝 = 2.1)

приводит к отличному (хорошему) фиту экстрагалактической компоненты по

тока протонов выведенному из данных PAO и KASCADE-Grande.

На той же картинке мы показываем потоки вторичных частиц получен

ные для 𝐸esc = 3× 1011 эВ (первая и вторая панели) и 𝐸esc = 1014 эВ (треться

панель), т.е. для значений 𝐸esc характерных для процесса ускорения вблизи

сверхмассивных чёрных дыр, питающих лацертиды. Диффузные потоки фо

тонов (нейтрино) показанные красными (соотв. розовыми) кривыми.

По графику на первой панели видно, что для 𝛼𝑝 = 2.17 и 𝐸esc = 3×1011 эВ,

поток фотонов от популяции Лацертид / ФР I может полностью объяснить экс

трагалактический гамма-фон. Такой выбор параметров будет подразумевать,

что основная часть наблюдаемых гамма-лучей с энергией порядка ТэВ име

ют адронное происхождение. Синхротронный пик, наблюдаемый в этой кар

тине при меньших энергиях вызван электронами, которые могут покидать

центральную машину АЯГ и излучать большую часть своей энергии в более
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Рис. 4.6: Диффузный поток протонов от Лацертид (толстая голубая линия)

Протонный поток в модели утечки (тонкая голубая линия) а также вторичный

поток фотонов (красная линия) и нейтрино (розовая линия). Первая панель:

𝛼𝑝 = 2.17 и 𝐸esc = 3 × 1011 эВ; Вторая панель: 𝛼𝑝 = 2.10 и 𝐸esc = 3 × 1011 эВ;

Третья панель: 𝛼𝑝 = 2.10 и 𝐸esc = 1014 эВ. 𝐸max = 1019 эВ на всех трёх пане

лях. Также показаны спектры протонов в KASCADE, KASCADE-Grande [206]

и PAO (чёрные точки) [90, 232], ИГФ и ЭГФ по данным Fermi-LAT (красные

точки) [116] и поток нейтрино сверхвысоких энергий по данным IceCube (ро

зовые точки) [46].
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слабых магнитных полях родительской галактики. Заметим, что совпадение

наблюдаемого и предсказываемого потоков гамма-излучения не тривиально,

поскольку параметры модели подбирались таким образом, чтобы объяснить

поток протонов УВЭ, а не спектр гамма-излучения. Предсказываемый поток

нейтрино сверхвысоких энергий от этих АЯГ составляет примерно четверть

потока нейтрино, наблюдаемого в IceCube, что требует галактического вклада

в наблюдаемый поток на уровне 75% (штриховые розовые кривые). Диффуз

ные потоки гамма-лучей и нейтрино на Земле обязаны своим происхождением

генерации в источнике а также развитию электромагнитного каскада на пути

к наблюдателю. На графиках мы показываем как ИГФ, так и ЭГФ. Отметим,

что если генерация в источнике доминирует, направление прихода гамма-лучей

и нейтрино указывают на их источники. В этом случае наблюдаемый поток

гамма-лучей является частью ЭГФ а не ИГФ, если источник детектирован.

Если МГМП достаточно малы, то поток фотонов, сгенерированный на пути к

наблюдателю, также будет указывать на источник.

Для 𝛼𝑝 = 2.1 и того же 𝐸esc (вторая панель), потоки фотонов и нейтрино

несколько ниже. Для 𝛼𝑝 = 2.1 и 𝐸esc = 3 × 1011 эВ, поток фотонов от попу

ляции Лацертид ФР I обеспечивает хороший фит спектра ИГФ, полученного

Fermi-LAT [116], как видно по графику на второй панели.

Влияние параметра 𝐸esc на вторичные потоки видно из сравнения графи

ков на второй и третьей панели Рис. 4.6: для одного и того же наклона спек

тра 𝛼𝑝 = 2.1, изменение значения 𝐸esc влияет на производимый потока гамма

лучей гораздо слабее, чем на поток нейтрино сверхвысоких энергий. Последние

производятся КЛ, длинна взаимодействия которых 𝜏 ≪ 1. В этом режиме вто

ричный поток масштабируется линейно с поверхностной плотностью. Вклад

протонов с 𝜏 ≫ 1 в диффузный поток гамма-лучей напротив практически не

изменяется с параметром 𝐸esc. Выбор параметров как на третьей панели поз

воляет объяснить ∼ 60% наблюдаемого потока IceCube вторичными нейтрино

от Лацертид ФР I.
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Одновременное объяснение экстрагалактического потока протонов,

ИГФ/ЭГФ и значительной части потока нейтрино в IceCube требует доста

точно высокой оптической толщины по отношению к 𝑝𝑝-взаимодействию в ис

точнике, что соответствует выбору параметров на третьей панели. По этой

причине предложенный сценарий больше подходит для ускорения вблизи чёр

ных дыр Лацертид ФР I. В областях, где 𝑝𝑝-взаимодействие доминирует над

𝑝𝛾, таких как полярные шапки. Отметим, однако, что ускорение КЛ в дру

гих областях Лацертид ФР I также могут объяснить поток ИГФ/ЭГФ, если

выбрать параметр 𝛼𝑝 несколько выше, чем 2.2. В этом случае вклад от таких

источников в поток нейтрино, наблюдаемых в IceCube будет меньше.

4.3.3. Нейтрино от Лацертид и наблюдения IceCube

Примечательная черта спектра вторичных частиц состоит в том, что по

ток нейтрино при используемых нами значениях параметров может быть со

поставим с потоком астрофизических нейтрино измеренным в эксперименте

IceCube [46], см. в особенности Рис. 4.6 (третья панель). На Рис. 4.6, штри

ховая розовые линии показывают требуемый поток галактических нейтрино5

необходимый для того, чтобы полностью объяснить сигнал нейтрино в IceCube:

дополнительный галактический вклад лежит в диапазоне от ≃ 30% до ≃ 90%,

в зависимости от 𝛼𝑝. Это согласуется с результатами работы [51], в которой

галактический вклад в поток нейтрино оценивался на уровне ∼ 50% полного

потока IceCube, в предположении о среднем уклоне спектра галактических КЛ

2.5 вместо наблюдаемого локально 2.7.

Также уклон спектра нейтрино, предсказываемый в рассмотренной мо

дели близок к наблюдаемому в IceCube 𝛼𝜈 ≃ 𝛼𝑝 + 𝛿 ≃ 2.5 в предположении

спектра инжекции 𝛼𝑝 ≃ 2.1− 2.2 и Колмогоровской турбулентности, 𝛿 = 1/3.

Это важная особенность модели по сравнению с другими сценариями, пред
5 Мы оцениваем требуемый галактический вклад, предполагая спектр галактических нейтрино 𝐸−2.5

и нормируя полный поток нейтрино, используя первый бин по энергии в данных IceCube при 6× 1013 эВ.
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сказывающими более жёсткий спектр, с уклоном ≈ 2.0, т.е. примерно равным

уклону спектра инжекции в источниках. В таких моделях КЛ либо свободно

покидают источник, либо теряют в нём всю свою энергию. В рассмотренной

модели вылет космических лучей из источника происходит в режиме диффу

зии, что приводит к дополнительному увеличению наклона спектра нейтрино

на величину 𝛿.

Таким образом предложенная модель может объяснить сигнал астрофи

зических нейтрино не только в терминах уровня потока (в предположении

сравнимых вкладов галактики и внегалактических источников), но и формы

спектра.

С увеличением объёма данных станет возможным ограничить отношение

галактической к внегалактической компоненте потоков нейтрино путём изуче

ния анизотропии направления прихода. В предложенной модели это отноше

ние сильно зависит от наклона спектра экстрагалактических протонов. Таким

образом определение галактического вклада предоставит информацию о ха

рактеристиках внегалактических источников КЛУВЭ.

4.3.4. Взаимодействия в родительских галактиках и галактических

скоплениях

В данной секции мы изучим влияние родительских галактик и скоплений

на вылетающий диффузный поток КЛ, а также на производство вторичных

частиц. Над вывод состоит в том, что только протоны с энергиями 𝐸 . 1016 эВ

удерживаются в скоплениях галактик и производят при этом незначительное

количество вторичных гамма-лучей и нейтрино. По этой причине диффузный

поток протонов, вычисленный выше (см. например Рис. 4.6), остаётся верным,

также как и потоки вторичных частиц.

Рассмотрим вначале возможность того, что космические лучи в джетах

на масштабах порядка 1 кпс взаимодействуют с межзвёздной средой родитель

ской галактики. Время потери энергии 𝑡𝑝𝑝 в предположении типичной плотно
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сти межзвёздной среды 𝑛 ∼ 1 см−3 порядка 3 × 107 лет, что дольше, чем вре

мя вылета см. формулу (4.15), даже для КЛ с энергией порядка ГэВ. Таким

образом КЛ в джете свободно вылетают в межзвёздную среду родительской

галактики.

Межзвёздная среда, распределённая вокруг источника на масштабах Мпс

имеет ещё меньшую плотность 𝑛 ∼ 10−2 − 10−4 см−3, таким образом время

потери энергии в 𝑝𝑝 взаимодействии сравнимо или больше времени жизни все

ленной. КЛ расположенные в радио-лоубах (radio lobes) затем вылетают в

родительское скопление галактик.

Для магнитных полей величиной 𝐵 ∼ 1 мкГс, типичных для скоплений

галактик на масштабе Мпс, время вылета КЛ с энергией свыше ∼ 1016 эВ мало

по сравнению со временем жизни вселенной.

Космические лучи более низких энергий, произведённые в источнике, су

ществующем ограниченное время (∼ 108 лет в случае радио-громких АЯГ) всё

ещё находятся в кластере спустя продолжительное время после того, как источ

ник перестал существовать. Часть их энергии будет выделена в родительской

галактике и галактическом кластере. Вычисление 𝐸esc для случая родительско

го скопления галактик показывает, что релятивистские частицы не покидают

скопление при 𝑛 ∼ 10−4 см−3. Таким образом родительские галактики и скоп

ления галактик должны давать малый вклад в диффузный поток нейтрино по

сравнению с рассмотренным выше. Как обсуждалось выше диффузный поток

гамма-излучения менее чувствителен к 𝐸esc и, 𝑝𝑝 взаимодействия в родитель

ской галактике могут давать вклад в ИГФ в зависимости от уклона 𝛼𝑝.

4.4. Выводы к четвёртой главе

В этой главе мы рассмотрели два механизма генерации астрофизических

нейтрино и диффузного гамма-излучения через 𝑝 − 𝑝 и 𝑝𝛾 взаимодействия

вблизи источников КЛ на примере АЯГ.
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В первом случае мы изучали фоторождение пионов вблизи чёрной дыры

на излучении аккреционного диска в модели Шакуры-Сюняева. Подобный ме

ханизм был предложен задолго, до регистрации первых астрофизических ней

трино [56]. Новизна нашей работы состоит в использовании реалистичной моде

ли анизотропного излучения аккреционного диска. Мы изучили пространство

параметров модели и сравнили предсказания для потоков нейтрино с измере

ниями IceCube. Помимо этого мы учли ограничение следующей из измерения

диффузного гамма-излучения обсерватории Ферми [95] и измерение потока

протонов в экспериментах KASCADE and KASCADe-Grande [206]. Мы показа

ли, что представленная модель может естественным образом объяснить спектр

нейтрино, наблюдаемый в IceCube. Модель может быть опровергнута или огра

ничена путём изучения корреляции направлений прихода нейтрино и различ

ных подклассов АЯГ. Такое исследование окажется возможным в ближайшем

будущем с накоплением объёма данных. Современные ограничения на возмож

ные источники по направлениям прихода обсуждаются в работах [233, 234].

Во втором случае в качестве основного механизма производства гамма

излучения и нейтрино предполагалось взаимодействие КЛ с газом. Мы пока

зали, что популяция источников типа ФР I / Лацертиды может объяснить в

рамках одного механизма наблюдение как первичного потока КЛ, так и наблю

даемые потоки гамма-излучения и нейтрино. Точнее мы показали, что спектр

экстрагалактических протонов можно объяснить предположив ускорение в лю

бой внутренней области (в непосредственной близости от чёрной дыры, в дже

тах или в радио-лоубах) Лацертид / галактик ФР I.

Однако, только ускорение в непосредственной близости от чёрной дыры

(в особенности в полярных шапках) позволяет сгенерировать достаточное ко

личество вторичных гамма-лучей и нейтрино, которое способно объяснить зна

чительную часть наблюдаемого потока в экспериментах Ферми и IceCube. В

случае уклона спектра протонов близкого к 𝛼𝑝 = 2.2, типичного для ускорения

в шоках и модели утечки, мы получили, что источники КЛУВЭ дают основной
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вклад как в ИГФ так и в экстрагалактическую часть сигнала астрофизических

нейтрино наблюдаемого в IceCube.

Мы продемонстрировали, что разница в уклонах спектров протонов и ней

трино может быть объяснена диффузией первичных протонов в турбулентном

магнитном поле источников КЛ. В случае Колмогоровской турбулентности

степень спектра вторичных нейтрино получает прибавку 1/3, что объясняет

сравнительно мягкий спектр нейтрино с 𝛼𝜈 ≃ 2.5 наблюдаемый в IceCube в

предположении о первичном протонном спектре 𝛼𝑝 ≃ 2.1−2.2. Этот механизм

универсален и независим от типа источников.
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Заключение

Из-за малости потока КЛУВЭ непосредственное их наблюдение представ

ляется маловероятным в обозримом будущем. Учёным приходится довольство

ваться косвенными сведениями, извлечёнными из свойств ШАЛ, индуцирован

ных космическими лучами. Главная идея этой работы состоит в том, чтобы рас

ширить круг используемых носителей информации об источниках и процессе

распространения КЛУВЭ.

Мы рассмотрели несколько типов сопутствующих излучений, производи

мых при взаимодействиях КЛУВЭ. Каждый из сигналов позволяет извлекать

некоторую информацию. Так диффузные излучения фотонов и нейтрино или

их отсутствие говорят о средних характеристиках популяции источников. В

частности, из сопоставления предсказаний для диффузного гамма-излучения

с экспериментальными данными, удаётся получить ограничения на средний

спектр и эволюцию источников КЛУВЭ, в предположении о протонном соста

ве, либо ограничить долю протонов в случае жёсткого спектра инжекции.

Реакции КЛ вблизи мощных астрономических объектов, таких как бла

зары, а также, в случае низкого магнитного поля, взаимодействия на пути к

наблюдателю, могут генерировать заметный направленный сигнал, что откры

вает возможность непосредственной идентификации внегалактических источ

ников космических лучей.
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Приложение А. Феноменологическая модель

источников КЛУВЭ

Для того, чтобы в максимально общем виде рассмотреть многообразие

вариантов происхождения КЛУВЭ в литературе часто используют простую

феноменологическую модель, описывающую энергетический спектр, массовый

состав и эволюцию источников с помощью небольшого числа свободных пара

метров. Как правило предполагают степенной спектр генерации

𝑄𝑖(𝐸, 𝑧) ∝ (1 + 𝑧)3𝑛𝑖(𝑧)

(︂
𝐸

𝐸0

)︂−𝑝

, 𝐸 ∈ [𝐸i,min, 𝐸i,max], (А.1)

для частиц типа 𝑖 с усреднённой сопутствующей плотностью источников 𝑛𝑖(𝑧)

эволюционирующей следующим образом

𝑛𝑖(𝑧) = 𝑛𝑖(0)(1 + 𝑧)𝑚 при 𝑧min ≤ 𝑧 ≤ 𝑧max. (А.2)

Как явно видно из параметризации, мы предполагаем что первичный состав

и энергетический спектр КЛ не эволюционирует. Параметр 𝑚 введён таким

образом, чтобы значение 𝑚 = 0 соответствовало отсутствию эволюции плот

ности в сопутствующем объёме. Физически мотивированный диапазон значе

ний −1 <∼ 𝑚 <∼ 6 проиллюстрирован на Рис. А.1, где параметрическая зависи

мость (А.2) сравнивается с эволюцией нескольких классов источников. Пара

метр 𝑧min позволяет примерно учитывать дискретность источников КЛУВЭ,

то есть отсутствие источников в непосредственной близости от наблюдателя.

Иногда вместо параметризации А.1 мы будем использовать слегка моди

фицированную форму с экспоненциальным обрезанием по краям

𝑄𝑖(𝐸, 𝑧) ∝ (1 + 𝑧)3𝑛𝑖(𝑧)

(︂
𝐸

𝐸0

)︂−𝑝

𝑒𝑥𝑝

(︂
− 𝐸

𝐸max
− 𝐸min

𝐸

)︂
. (А.3)

Помимо общего вида (А.2), приведём также несколько параметризаций

эволюции, часто используемых в литературе и в данной работе при рассмотре

нии различных типов источников.
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Рис. А.1: Общая параметризация эволюции плотности источников КЛУ

ВЭ (А.2) в сравнении частными случаями, используемыми в литературе в при

менении к АЯГ (кривая AGN; формула А.4 для log𝐿x = 44.5), Лацертидам

(кривая BLLac; формула А.5), гамма-вспышкам (кривая GRB; формула А.7),

скорости звездообразования (кривая SFR; формула А.6).

∙ Эволюция плотности АЯГ, выведенная в работе [137] из наблюдений АЯГ

в рентгене, параметризована следующим образом:

𝑛AGN(𝑧) ∝

⎧⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎩
(1 + 𝑧)𝑚, 𝑧 ≤ 𝑧𝑐

(1 + 𝑧𝑐)
𝑚, 𝑧𝑐 < 𝑧 ≤ 𝑧𝑑

(1 + 𝑧𝑐)
𝑚10𝑘(𝑧−𝑧𝑑), 𝑧 > 𝑧𝑑,

(А.4)

где параметры 𝑚, 𝑧𝑐, 𝑧𝑑, 𝑘 принимают различные значения для различ

ных подгрупп АЯГ различаемых по светимости в рентгене (см. табли

цу А.1).

∙ Лацертиды, подкласс АЯГ сильно отличающийся от родительского клас

са АЯГ по распространённости при различных красных смещениях. В

работе [14] автором была вычислена плотность светимости Лацертид в
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Таблица А.1: Параметры эволюции плотности АЯГ (А.4), выведенные в рабо

те [137].

log𝐿x[эрг/c] 42.5 43.5 44.5 45.5

𝑚 4.0± 0.7 3.4± 0.5 5.0± 0.2 7.1± 1.0

𝑧c 0.7 1.2 1.7 1.7

𝑧d 0.7 1.2 2.7 2.7

𝑘 −0.32 −0.32 −0.43 −0.43

гамма лучах на основании параметризации функции светимости [231].

Результат может быть приближённо описан аналитическим выражени

ем [23]

𝐻BLLac(𝑧) ∝
(𝑎+ 𝑧)𝑙

(𝑏+ 𝑧)𝑘
𝑒𝑥𝑝(−𝑧/𝑧𝑐), 𝑧 < 6 (А.5)

𝑎 = 0.000283; 𝑙 = 0.850383; 𝑏 = 0.7662; 𝑘 = 6; 𝑧𝑐 = 10.006

∙ Примерное аналитическое выражение для скорости звездообразования

(СЗО), выведенное в работе [138]

𝑛SFR(𝑧) ∝

⎧⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎩
(1 + 𝑧)3.4, 𝑧 ≤ 1

(1 + 𝑧)−0.3, 1 < 𝑧 ≤ 4

(1 + 𝑧)−3.5, 𝑧 > 4.

(А.6)

∙ Параметризация эволюции плотности гамма-вспышек, выведенная в ра

боте [139]

𝑛GRB(𝑧) ∝

⎧⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎩
(1 + 𝑧)4.8, 𝑧 < 1

(1 + 𝑧)1.1, 1 < 𝑧 < 4

(1 + 𝑧)−2.1. 𝑧 > 4

(А.7)
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Список сокращений и условных обозначений

АЯГ — активные ядра галактик

БАК — Большой адронный коллайдер

Большой

взрыв

— начало расширения Вселенной в стандартной космологи

ческой модели

ГЗК — эффект Грейзена-Зацепина-Кузьмина, состоящий в обре

зании спектра КЛУВЭ в результате реакции (5)

космогенные

фотоны (ней

трино)

— также фотоны (нейтрино) ГЗК, частицы рожденные в ре

зультате взаимодействия КЛУВЭ с межгалактическим

фотонным фоном (эффект ГЗК) (5)

джет — англ. ”jet”, релятивистская струя направленная вдоль

оси вращения аккреционного диска в АЯГ

ИГФ — изотропный гамма фон (англ. IGRB - isotropic gamma ray

background). По определению [116] ИГФ - это изотроп

ная часть ЭГФ, то есть гамма лучи предположительно

внегалактического происхождения, исключая фотоны от

разрешённых источников (подробно см. 1.5)

КЛ — космические лучи

КЛСВЭ — космические лучи сверхвысоких энергий

КЛУВЭ — космические лучи ультравысоких энергий

лоуб — англ. ”radio lobe”, крупномасштабные структуры (види

мые в радиоволнах) примерно эллипсоидной формы рас

положенные симметрично по бокам АЯГ в местах, где

заканчивается джет

МК — Монте-Карло

МГМП — межгалактическое магнитное поле
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МФС — межгалактический фоновый свет (англ. EBL -

extragalactic background light) фоновое электромагнит

ное излучение в диапазоне длин волн от инфракрасных

до ультрафиолетовых

ОКР — обратное комптоновское рассеяние (см. 1 )

РИ — реликтовое излучение (англ. CMB - cosmic microwave

background )

РП — рождение электрон-позитронных пар (см. 1 )

СВЭ — сверхвысоких энергий

СЗО — скорость звездообразования (см. А.6)

СТТМ — Сверхтяжелая темная материя (SHDM — superheavy

dark matter)

ТД — Топологические дефекты

УВЭ — ультравысоких энергий

ФД — флуоресцентный детектор: группа телескопов, регистри

рующих флуоресцентное излучение атмосферы, вызван

ное развитием ШАЛ

ФСГ — функция светимости в гамма лучах

ШАЛ — широкий атмосферный ливень, вызванный частицей вы

сокой энергии

ЭК — электромагнитный каскад

ЭГФ — экстрагалактический гамма фон (англ. EGB -

extragalactic gamma background) гамма лучи пред

положительно внегалактического происхождения,

включая фотоны от разрешённых источников

Якутская уста

новка

— Якутская комплексная установка ШАЛ (Якутск, Рос

сия)



161

AGASA — установка по регистрации ШАЛ, работавшая в Акено

(Япония) с 1900 по 2004 гг. (Akeno Giant Air Shower

Array)

BLL — лацертиды (объекты типа BL Lacertae)

CTA — наземный гамма-телескоп следующего поколения

(Cherenkov Telescope Array)

Dec. — склонение (declination) — одна из координат в экватори

альной системе координат

Fermi LAT — орбитальный гамма-телескоп (Fermi Large Area

Telescope)

FSRQ — радиоквазазы с плоским спектром (flat-spectrum radio

quasars)

Haverah Park — установка ШАЛ, работавшая в Норт-Йоркшире (Велико

британия) с 1967 по 1987 гг.

HAWC — гамма-телескоп, чувствительный в диапазоне энергий от

100 ГэВ до 100 ТэВ, расположенный в горах Мексики

на высоте 4100 м над уровнем моря (High-Altitude Water

Cherenkov Observatory)

H.E.S.S. — гамма-обсерватория на базе системы черенковских теле

скопов (High Energy Stereoscopic System)

HiRes — установка, регистрирующая космические лучи ультравы

соких энергий двумя флуоресцентными телескопами в

стерео-режиме (High Resolution Fly’s Eye)

IceCube — нейтринная обсерватория, расположенная в антрактиче

ских льдах на южном полюсе

ΛCDM — стандартная космологическая модель состава Вселен

ной, включающая холодную темную материю и космо

логическую постоянную
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PAO — международная обсерватория имени Пьера Оже, постро

енная в Аргентине для регистрации космических лучей

ультравысоких энергий (Pierre Auger Observatory)

RAE — Radio Astronomy Explorer, орбитальный эксперимент,

изучающий радиоэмиссию от солнца, планет, объектов

внутри в вне галактики. 1 миссия (RAE-A) была запу

щенна NASA в 1968 году, вторая (RAE-B) в 1973

SLAC — Стэнфордский центр линейного ускорителя (Stanford

Linear Accelerator Center )

TA — Обсерватория Telescope Array, регистрирующая ШАЛ,

вызванные космическими лучами ультравысоких энер

гий (Юта, США)

TAx4 — строящееся расширение Обсерватории Telescope Array, в

результате которого площадь наземной решетки увели

чится в 4 раза

Top-Down — модели образования КЛУВЭ в результате распада или

аннигиляции гипотетических частиц (сверхтяжёлой тём

ной материи или топологических дефектов)
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