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Περίληψη

Πρόσφατες μετρήσεις των φασμάτων των κοσμικών ακτίνων ηλεκτρονίων και ποζιτρονίων σε ενέρ-

γειες από 1 GeV έως 5 TeV, σε συνδυασμό με παρατηρήσεις στα ραδιοκύματα, στο υπέρυθρο, το

ορατό, το υπεριώδες, τις ακτίνες Χ και ενός μεγάλου εύρους παρατηρήσεων στις ακτίνες γ των

πάλσαρ και των pulsar wind nebulae που τα περιτριγυρίζουν, υποδεικνύουν ότι τα πάλσαρ είναι

ισχυρές πηγές κοσμικών ακτίνων ηλεκτρονίων και ποζιτρονίων. Στη παρούσα διπλωματική εργασία,

περιγράφουμε αρχικά τη θεμελιώδη φυσική πίσω από τις κοσμικές ακτίνες και την εξέλιξη και δομή

των pulsar wind nebulae. Επίσης, περιγράφουμε της ιδιότητες της υψηλής ενέργειας εκπομπής από

πάλσαρ. Συνεχίζουμε με το να υπολογίσουμε τα τοπικά ενεργειακά φάσματα e± κοσμικών ακτίνων

από πάλσαρ λαμβάνοντας υπόψη μοντέλα για (α) τον ρυθμό γέννησης τους στο Γαλαξία μας και

τις ιδιότητες του spin-down τους· (β) τα injection spectra των κοσμικών ακτίνων από αυτές τις

πηγές· (γ) τη φυσική της διάδοσης των κοσμικών ακτίνων. Χρησιμοποιούμε τις δημοσιευμένες

ροές των κοσμικών ακτίνων από τα AMS-02, DAMPE και CALET για να περιορίσουμε το χώρο

αυτών των μοντέλων για τα πάλσαρ και τη διάδοση των κοσμικών ακτίνων. Βρίσκουμε ισχυρούς

περιορισμούς για τις ιδιότητες της διάχυσης των κοσμικών ακτίνων και των απωλειών ενέργειας

τους, την χρονική εξάρτηση του spin-down των πάλσαρ, και των ιδιοτήτων των φασμάτων των inje-
cted e±. Πιο συγκεκριμένα, βρίσκουμε ότι οι χαμηλότερες εκτιμήσεις των απωλειών ενέργειας των

κοσμικών ακτίνων αποκλείονται από τα δεδομένα. Επιβεβαιώνουμε επίσης με μεγάλη ακρίβεια ότι

braking indices μικρότεροι του 3 για τα πάλσαρ είναι μη-προτιμητέοι. Επιπρόσθετα, βρίσκουμε ότι

το positron fraction είναι η μέτρηση που θέτει τους ισχυρότερους περιορισμούς. Τέλος, βρίσκουμε

ότι τα δεδομένα των κοσμικών ακτίνων είναι γενικά συμβατά με ένα μεγάλο εύρος υποθέσεων για

τα injection spectra των e±, ενώ ταυτόχρονα βρίσκουμε ότι ένας spectral index n ∈ [1.3, 1.5] είναι
εξαιρετικά αποκλειόμενος.
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Abstract

Recent measurements of cosmic-ray electron and positron spectra at energies from a GeV to
5 TeV, as well as radio, infrared, visible, ultraviolet, X-ray and a wide range of gamma-ray
observations of pulsars and their surrounding pulsar wind nebulae, indicate that pulsars are
significant sources of high-energy cosmic-ray electrons and positrons. In the present diploma
thesis, we firstly describe the fundamental physics behind cosmic-rays and the evolution and
structure of pulsar wind nebulae. We also describe the high-energy emission properties from
pulsars. We proceed to calculate the local cosmic-ray e± energy spectra from pulsars taking into
account models for (a) their birth rate in the Milky Way and their spin-down properties; (b) the
cosmic-ray injection spectra from these sources; (c) the physics of cosmic-ray propagation. We
use the published cosmic-ray fluxes from AMS-02, DAMPE and CALET to constrain the space
of these pulsar and cosmic-ray propagation models. We find strong constraints for cosmic-ray
diffusion properties and energy losses, the time-dependence of the pulsars’ spin-down, and the
properties of the injected e± spectra. In particular, we find that the lower estimates for the
cosmic-ray energy losses are excluded by the data. We also confirm with high precision that
pulsar braking indices of less than 3 are strongly disfavored. Moreover, we find that the positron
fraction measurement sets the strongest constraints. At last, we find that the cosmic-ray data
are generally consistent with a wide range of assumptions for the e± injection spectra, while also
finding that a spectral index of n ∈ [1.3, 1.5] is highly excluded.
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Κεφάλαιο 1

Κοσμικές Ακτίνες

1.1 Γενικά

Πρωτόνια, πυρήνες, και ηλεκτρόνια κοσμικών ακτίνων σε συνδυασμό με νετρίνα και φωτόνια, είναι

τα μόνα σωματίδια που έχουν ανιχνευτεί από πηγές εκτός του Ηλιακού μας συστήματος. ΄Εχουμε

μια συνεχή ροή σωματιδίων του καθιερωμένου προτύπου από το απώτερο διάστημα τα οποία έχουν

πολύ μεγάλη ενέργεια. Αυτά τα σωματίδια τα αποκαλούμε κοσμικές ακτίνες. Οι πρώτες ενδείξεις

για την ύπαρξη αυτών των κοσμικών ακτίνων έγιναν ορατές στις αρχές του 20ου αιώνα με την

παρατήρηση, ή μείωσης του επιπέδου ιονισμού στο νερό καθώς αυξανόταν το βάθος, ή αύξησης

του επιπέδου ιονισμού στην ατμόσφαιρα καθώς αυξάνεται το υψόμετρο. Το πρώτο έγινε από τον

Domenico Pacini το 1910 ενώ το δεύτερο έγινε αρχικά από τον Theodor Wulf το 1910 στον πύργο

του Eiffel.

Αυτός που θεωρείται όμως ότι ανακάλυψε τις κοσμικές ακτίνες ήταν ο Victor Hess το 1912 ο οποίος,

ανεβαίνοντας ο ίδιος σε αερόστατο σε υψόμετρο έως και 5.3 χιλιόμετρα από το έδαφος παρατήρησε

αύξηση στο επίπεδο ιονισμού της ατμόσφαιρας σε μεγαλύτερο υψόμετρο. Συγκεκριμένα παρατήρησε

ότι τα επίπεδα ακτινοβολίας μειωνόταν μέχρι περίπου το 1 χιλιόμετρο, αλλά μετά από αυτό αυξανόταν

δραματικά και στα 5 χιλιόμετρα περίπου ήταν διπλάσια από αυτά στο επίπεδο της θάλασσας. Το

συμπέρασμα του ήταν ότι υπήρχε κάποιου είδους διεισδυτικής ακτινοβολίας που προερχόταν από το

διάστημα. Στο σχήμα 1.1 συνοψίζονται τα ευρήματα του Hess ενώ στο σχήμα 1.2 απεικονίζεται ο

ίδιος ο Hess στο αερόστατο του. Η ανακάλυψη του επιβεβαιώθηκε από τον Robert Andrews Millikan
το 1925 και μάλιστα ο ίδιος αποκάλεσε αυτή την ακτινοβολία “κοσμικές ακτίνες”. Η ανακάλυψη

του Hess οδήγησε στην ανακάλυψη του ποζιτρονίου και του μιονίου στις κοσμικές ακτίνες από τον

Carl David Anderson και οι δυο τους μοιράστηκαν το βραβείο Νόμπελ το 1936. Σημειώνεται πως

η θεωρία που αναπτύσσεται στις επόμενες ενότητες καλύπτεται αρκετά από το βιβλίο του Longair
[1] και βρίσκεται αναλυτικά στο review των Tjus και Merten [2].

1.2 Το ενεργειακό φάσμα των κοσμικών ακτίνων

Ανάλογα με την ενέργεια των κοσμικών ακτίνων, γίνεται ένας διαχωρισμός σύμφωνα με τις διαφο-

ρετικές τεχνικές ανίχνευσης αυτών. Στις χαμηλότερες ενέργειες (109− 1015 eV) χρησιμοποιούνται

ανιχνευτές σε αερόστατα ή στο διάστημα για απευθείας ανίχνευση, ενώ στις υψηλότερες ενέργειες

ανιχνεύονται μέσω των καταιγισμών που προκαλούν στην ατμόσφαιρα (air-showers).

Στο σχήμα 1.3 φαίνεται το συνολικό φάσμα των κοσμικών ακτίνων μετρημένο από διάφορα πειράμα-

τα. Αυτό κρύβει μέσα του τις ιδιότητες των κοσμικών ακτίνων. Στο σχήμα αυτό βλέπουμε στον

οριζόντιο άξονα την ενέργεια και στον κατακόρυφο άξονα την ροή ενέργειας. Στην πραγματικότητα

αυτό που είναι ο κατακόρυφος άξονας είναι διαφορική ροή σωματιδίων που έχει πολλαπλασιαστεί με

το τετράγωνο της ενέργειας, δηλαδή είναι E2 dN
dE . Η διαφορική ροή (

dN
dE ) μετράει συχνότητα άφιξης

1



Σχήμα 1.1: Ο ιονισμός της ατμόσφαιρας ως

συνάρτηση του υψομέτρου (https://commons.
wikimedia.org/wiki/File%3AHessKol.jpg).

Σχήμα 1.2: Ο Hess στο αερόστατο του

(https://en.wikipedia.org/wiki/Victor_
Francis_Hess).

σωματιδίων στη μορφή σωματίδια ανά τετραγωνικό μέτρο ανά δευτερόλεπτο ανά μονάδα στερεάς

γωνίας ανά μονάδα ενέργειας, πράγμα που σημαίνει ότι έχει μονάδες GeV−1m−2s−1sr−1
. Συνεπώς

άμα αυτό πολλαπλασιαστεί με E2
παίρνουμε ροή ενέργειας σε GeV/m2s sr. Επίσης βλέπουμε και

φάσματα μόνο συγκεκριμένων σωματιδίων που σημειώνονται πάνω στο σχήμα.

Αρχικά να σημειωθεί πως η ροή των κοσμικών ακτίνων παρατηρείται να είναι σχεδόν ισοτροπίκη.

Δεν φαίνεται να υπάρχει κάποια αύξηση στην ροή των κοσμικών ακτίνων που έρχονται από κάποια

συγκεκριμένη κατεύθυνση. Παρατηρείται ένα τεράστιο εύρος ενεργειών (11 τάξεις μεγέθους) που

απλώνεται από το 1 GeV μέχρι τα 1020 eV. Να σημειωθεί πως αυτή η ενέργεια των 1020 eV είναι

πολύ μεγαλύτερη από τις ενέργειες που μπορεί να φτάσει κανείς σε πειράματα επιταχυντών. Η υ-

ψηλότερη ενέργεια αντιστοιχεί σε περίπου 50 J και σε έναν παράγοντα Lorentz γ ∼ 1011
, δηλαδή

στην ενέργεια μιας μπάλας του baseball που ταξιδεύει με 100 km/h. Είναι εντυπωσιακό πως έχουμε

τόσο μεγάλη ενέργεια συγκεντρωμένη σε ένα μόνο σωματίδιο.

Το συνολικό φάσμα γενικά μπορεί να περιγραφτεί από power-laws, δηλαδή να είναι ανάλογο της

ενέργειας (ή ορμής ή rigidity = momentum/charge) σε κάποια δύναμη (∼ Ed). Η δύναμη μπο-

ρεί να αλλάζει σε διαφορετικά εύρη ενεργειών. Στο μεγαλύτερο του κομμάτι το φάσμα όλων των

σωματιδίων συνάδει χοντρικά με έναν power-law κλίσης -2.7, δηλαδή να είναι ∼ E−2.7
. Αυτός ο

power-law περιγράφει καλά το φάσμα σε ενέργειες από 1 GeV μέχρι και μερικά PeV. Σε αυτό το

σημείο να σημειώσω ότι με πιο ακριβείς μετρήσεις, μπορεί κανείς να δει χαρακτηριστικά (features)
να εμφανίζονται σε αυτό το φάσμα. Πράγματι, από το σχήμα 1.4 βλέπει κανείς ότι έχει παρατη-

ρηθεί ένα hardening του φάσματος στις υψηλότερες ενέργειες αλλά και μικρά bumps σε διάφορα

σημεία. Πάρα πολύ φυσική γίνεται στη πραγματικότητα με αυτά τα χαρακτηριστικά καθώς μπορεί

να αποτελούν ενδείξεις για κοντινές πηγές κοσμικών ακτίνων και για αυτό τα χαρακτηριστικά αυ-

τά έχουν πολύ μεγάλη σημασία και τα πειράματα προσπαθούν να παρατηρήσουν όλο και περισσότερα.

Δύο πολύ σημαντικά χαρακτηριστικά του φάσματος είναι το “γόνατο” (‘knee’) στα 3PeV και ο

“αστράγαλος” (‘ankle’) στα 5 EeV. Το γόνατο είναι το σημείο αύξησης της κλίσης του φάσματος

και αντιστοιχεί σε μια αλλαγή στη σύσταση του φάσματος. Πριν το γόνατο, το συνολικό φάσμα

κυριαρχείται σε μεγάλο βαθμό από πρωτόνια ενώ μετά το γόνατο αρχίζει να γίνεται σημαντική η

παρουσία βαρύτερων στοιχείων. Μια ερμηνεία αυτού του χαρακτηριστικού είναι συνεπώς η πτώση

στην απόδοση της επιτάχυνσης σωματιδίων κοσμικών ακτίνων από τις πηγές. Ο αστράγαλος ε-

ίναι ένα hardening στο φάσμα το οποίο πιστεύουμε ότι είναι αποτέλεσμα της εμφάνισης κοσμικών

ακτίνων από πηγές εκτός του Γαλαξία μας και κυριαρχία αυτών των πηγών. Να σημειωθεί πως
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Σχήμα 1.3: Το συνολικό φάσμα των κοσμικών ακτίνων από διάφορα πειράματα και για διάφορα

είδη σωματιδίων. Υποδεικνύονται τα χαρακτηριστικά ‘knee’ στα 3 PeV και ‘ankle’ στα 5 EeV.

Υποδεικνύονται επίσης οι συχνότητες άφιξης σωματιδίων σε διάφορες ενέργειες, τα διαφορετικά

power-laws πριν και μετά το ‘knee’ και η ενέργεια του LHC για σύγκριση. (https://github.com/
carmeloevoli/The_CR_Spectrum).
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Σχήμα 1.4: Η ροή των κοσμικών ακτίνων πολλαπλασιασμένη με E2.7
ώστε να γίνουν εμφανή τα

χαρακτηριστικά ([3]).

αυτή η μετάβαση από πηγές εντός του Γαλαξία μας σε πηγές εκτός του Γαλαξία μας, ανάμεσα στο

γόνατο και τον αστράγαλο δεν είναι εμφανής και είναι ένα ανοιχτό πεδίο έρευνας στην αστροφυσική

κοσμικών ακτίνων.

1.3 Η σύσταση των κοσμικών ακτίνων

Στις κοσμικές ακτίνες είναι παρόντες σχεδόν όλοι οι πυρήνες. Το 98% των κοσμικών είναι πρωτόνια

και πυρήνες. Από αυτές περίπου το 89% είναι πρωτόνια, περίπου το 10% πυρήνες ηλίου, ενώ όλο το

υπόλοιπο ποσοστό είναι βαρύτεροι πυρήνες. Το υπόλοιπο 2% των κοσμικών ακτίνων είναι λεπτόνια

και αντισωματίδια. Στο σχήμα 1.5 φαίνεται η αφθονία των στοιχείων των κοσμικών ακτίνων σε

σχέση με την αφθονία αυτών των στοιχείων στο Ηλιακό μας σύστημα. Γενικά η αφθονία των στοι-

χείων στις κοσμικές ακτίνες συμφωνεί με αυτήν στη Ηλιακό μας σύστημα αλλά παρατηρείται πολύ

μεγαλύτερη αφθονία (5-7 τάξεις μεγέθους) στις κοσμικές ακτίνες στο λίθιο, το βηρύλλιο και το

βόριο καθώς και σε ραδιενεργά ισότοπα τους. Αυτό πιστεύουμε πως οφείλεται κυρίως σε φαινόμενα

spallation.

΄Οπως αναφέραμε και προηγουμένως, τα πρωτόνια κυριαρχούν στο φάσμα των κοσμικών ακτίνων και

ένα πολύ μικρό κλάσμα είναι αντισωματίδια, συγκεκριμένα ποζιτρόνια και αντιπρωτόνια. Ο μηχα-

νισμός παραγωγής αυτών των κοσμικών ακτίνων είναι συγκρούσεις βαρύτερων πυρήνων με κάποιο

στόχο (π.χ. διαστρικό αέριο), συγκεκριμένα spallation. Να σημειωθεί πως υπάρχει ενεργή έρευνα

για να την αναζήτηση αντιδευτερίου και αντιηλίου στις κοσμικές ακτίνες, κάτι που θα ήταν πάρα

πολύ σημαντικό για έμμεσες αναζητήσεις σκοτεινής ύλης.

1.4 Κυρίαρχα ερωτήματα στις κοσμικές ακτίνες

Στις κοσμικές ακτίνες υπάρχουν δύο κυρίαρχα ερωτήματα τα οποία είναι ακόμα υπό συζήτηση πε-

ρισσότερο από 100 χρόνια μετά από την ανακάλυψη τους. Τα κυρίαρχα ερωτήματα είναι τα εξής:
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Σχήμα 1.5: Η αφθονία των στοιχείων στις κοσμικές ακτίνες σε σύγκριση με την αφθονία των

στοιχείων αυτών στο Ηλιακό μας σύστημα (http://www01.nmdb.eu/public_outreach/en/01_
gcr/).

• Από που προέρχονται και πως καταφέρνουν να φτάσουν αυτές τις τεράστιες ενέργειες;

• Πως διαδίδονται στο διαστρικό πεδίο πριν φτάσουν τη Γη;

Θα ασχοληθούμε πρώτα με το δεύτερο ερώτημα και στα επόμενα κεφάλαια, αφού μιλήσουμε για

τις εξέλιξη των απομειναρίων supernova και πιο συγκεκριμένα των νεφελωμάτων ανέμου πάλσαρ

(pulsar wind nebulae) και τις ιδιότητες των πάλσαρ που εμπεριέχονται σε αυτά, θα ασχοληθούμε

και με το πρώτο.

1.5 Η συγκράτηση των κοσμικών ακτίνων

Ας δούμε λίγο σε αυτό το σημείο τη συγκράτηση των κοσμικών ακτίνων στον Γαλαξία μας. Υ-

πάρχουν 3 κύριες ενδείξεις για το ότι οι κοσμικές ακτίνες συγκρατούνται στο Galactic Halo του

Γαλαξία μας μέσω διάχυσης. Η πρώτη ένδειξη είναι η ισοτροπική ροή των κοσμικών ακτίνων που

αναφέραμε προηγουμένως. Γνωρίζουμε πως υπάρχουν κοντινές πηγές κοσμικών ακτίνων αλλά πα-

ρόλα αυτά η ροή των κοσμικών ακτίνων είναι ίδια προς όλες τις κατευθύνσεις. Συνεπώς κάτι πρέπει

να συμβαίνει στις κοσμικές ακτίνες από την επιτάχυνση τους στις πηγές μέχρι να μας φτάσουν στην

Γη. Αν δεν συνέβαινε τίποτα, θα βλέπαμε σημεία στον ουρανό προς τις κατευθύνσεις των κοντινών

πηγών από όπου θα είχαμε μεγαλύτερη ροή κοσμικών ακτίνων. Η διάχυση των κοσμικών ακτίνων

στο galactic halo θα εξηγούσε την ισοτροπική ροή. Η δεύτερη ένδειξη είναι η φωτεινή διάχυτη εκ-

πομπή σε ακτίνες-γ στον ενεργειακό εύρος των GeV − TeV στο galactic halo πράγμα που αποτελεί

ένδειξη ότι υπάρχει μια διάχυτη θάλασσα από κοσμικές ακτίνες στον Γαλαξία μας. Η τρίτη ένδει-

ξη είναι η μεγαλύτερη αφθονία σε λίθιο, βηρύλλιο και βόριο στις κοσμικές ακτίνες που αναφέραμε

προηγουμένως. Γνωρίζουμε πως αυτά τα στοιχεία παράχθηκαν σε αμελητέες ποσότητες κατά την

πυρηνοσύνθεση της Μεγάλης ΄Εκρηξης και για αυτό η αφθονία τους είναι πολύ μικρή. Στις κοσμικές

ακτίνες όμως η αφθονία τους είναι πάρα πολύ μεγάλη. Αυτό είναι συμβατό με ένα σενάριο όπου οι

πρωτεύουσες κοσμικές ακτίνες επιταχύνονται από τις πηγές τους και μετά ταξιδεύουν μέσα στο γα-

λαξία μας για πολύ μεγάλο χρονικό διάστημα (> 10 Myr). Κατά αυτή τη διαδικασία αλληλεπιδρούν

με το διαστρικό αέριο και οι βαρύτερες από αυτές παράγουν δευτερεύουσες κοσμικές ακτίνες από

λίθιο, βηρύλλιο και βόριο μέσω spallation. Συνεπώς αυτή η αυξημένη αφθονία είναι εξηγείται ε-

άν οι κοσμικές ακτίνες παραμένουν παγιδευμένες στον γαλαξία για πολύ μεγάλα χρονικά διαστήματα.
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Σχήμα 1.6: Η γεωμετρία της συγκράτησης των κοσμικών ακτίνων στο galactic halo ([4]).

Στο σχήμα 1.6 αναπαριστάται σχηματικά η γεωμετρία αυτής της ιδέας. Σκεφτόμαστε τον Γαλαξία

μας σαν έναν κύλινδρο με half-height 4−10 kpc και μέσα σε αυτό το κύλινδρο υπάρχει ένας λεπτός

δίσκος με half-height ∼ 100 pc που είναι το επίπεδο του γαλαξία. Μέσα σε αυτό το δίσκο βρίσκεται

το μεγαλύτερο κομμάτι της μάζας του γαλαξία και προφανώς εκεί συμβαίνει το μεγαλύτερο κομμάτι

του σχηματισμού αστεριών, των εκρήξεων supernova και η επιτάχυνση των κοσμικών ακτίνων. Γε-

νικότερα σε αυτό το δίσκο λαμβάνει χώρα το μεγαλύτερο κομμάτι των αστροφυσικών διεργασιών

του Γαλαξία μας και εκεί ζούμε και εμείς. Γύρω από αυτό το δίσκο υπάρχει ένας κύλινδρος μεγα-

λύτερου ύψους που είναι το μαγνητισμένο galactic halo. Το εύρος που αναφέραμε προηγουμένως

για το ύψος του galactic halo είναι μια εκτίμηση και ο προσδιορισμός της έκτασης αυτού του galactic
halo αποτελεί ανοιχτό πρόβλημα στην έρευνα. Οι κοσμικές ακτίνες παράγονται στον δίσκο και μετά

διαχέονται μέσα σε αυτό το halo, δηλαδή σε αυτό το μεγάλο κύλινδρο όπως φαίνεται στο σχήμα.

Στη πραγματικότητα κάνουν έναν τυχαίο περίπατο και είναι σχεδόν παγιδευμένες στο κύλινδρο και

αυτές που τυχαίνει να φτάσουν στη Γη είναι αυτές που ανιχνεύονται. Να σημειωθεί πως δεν είναι

υποχρεωτικό να μείνουν για πάντα μέσα στο κύλινδρο. Αν κάποια κοσμική ακτίνα τύχει να φτάσει

στο όριο του halo, τότε μπορεί να διαφύγει από το Γαλαξία μας, πράγμα που απεικονίζεται και στο

σχήμα.

1.6 Το μαγνητικό πεδίο του Γαλαξία

Για να κατανοήσουμε αυτή τη διαδικασία της διάχυσης, πρέπει να γνωρίζουμε μερικά πράγματα

για το μαγνητικό πεδίο του Γαλαξία μας. Στο Γαλαξία μας υπάρχει παντού ένα μαγνητικό πεδίο.

Το large-scale ή regular μαγνητικό πεδίο του Γαλαξία έχει δύο συνιστώσες. Μια συνιστώσα του

βρίσκεται πάνω στο επίπεδο του Γαλαξία και οι δυναμικές του γραμμές ακολουθούν τους σπειροει-

δείς βραχίονες του. Υπάρχει επίσης και άλλη μια κατακόρυφη συνιστώσα που εκτείνεται πάνω και

κάτω από το δίσκο του γαλαξία, η οποία έχει αρκετά περίεργη τοπολογία. Θα μπορούσε να περι-

γραφεί πολύ απλοϊκά να έχει ένα σχήμα σαν Χ. Η τοπολογία του μαγνητικού πεδίου μπορεί να είναι

περίπλοκη αλλά έχει μελετηθεί και χαρτογραφηθεί εκτενώς από πάρα πολλές δημοσιεύσεις κυρίως

κοιτώντας την περιστροφή του επιπέδου πόλωσης από διάφορες πηγές. Πέρα από το κανονικό μα-

γνητικό πεδίο, υπάρχει επίσης και το ταραχώδες (turbulent) μαγνητικό πεδίο, το οποίο είναι πιο

σημαντικό για τις κοσμικές ακτίνες.

Ο Γαλαξίας μας είναι γεμάτος και από ένα ταραχώδες μαγνητικό πεδίο που περιγράφεται αρκετά

καλά από μια υπέρθεση μαγνητοϋδροδυναμικών κυμάτων. Σε αυτό το σημείο θα ήθελα να αναφέρω

απλά τους δύο τύπους μαγνητοϋδροδυναμικών κυμάτων που υπάρχουν. Αυτοί οι δύο τύποι απεικο-

νίζονται στο σχήμα 1.7.

Ο πρώτος τύπος είναι τα κύματα Alfvén. Αυτά είναι εγκάρσια κύματα, παρόμοια με τα κυματοπακέτα
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Σχήμα 1.7: Οι δύο τύποι μαγνητοϋδροδυναμικών κυμάτων (https://doi.org/10.1063/1.
5091222).

σε μία χορδή, αλλά αυτά ταξιδεύουν πάνω στις δυναμικές γραμμές του μαγνητικού πεδίου και η

δύναμη επαναφοράς δεν είναι κάποια τάση χορδής αλλά η μαγνητική τάση. Ο δεύτερος τύπος

είναι τα μαγνητοηχητικά κύματα. Αυτά είναι διαμήκη κύματα, παρόμοια με ηχητικά κύματα που

σχηματίζονται από μεταβολές στη πίεση στον αέρα, και αποτελούνται από διαδοχικά πυκνώματα

και αραιώματα μαγνητικών δυναμικών γραμμών. Αυτά τα μαγνητοϋδροδυναμικά κύματα έχουν ένα

φάσμα ισχύος που ακολουθεί κάποιον power-law καθώς τα κύματα με μεγαλύτερο μήκος κύματος

μεταφέρουν ενέργεια σε αυτά με μικρότερο μήκος κύματος και τελικά το φάσμα ισχύος καταλήγει να

είναι ένας power-law. Αυτό σημαίνει πως άμα μετρήσει κανείς την ενέργεια που είναι αποθηκευμένη

σε αυτά τα μαγνητοϋδροδυναμικά κύματα στο Γαλαξία μας σε διαφορετικές κλίμακες (από μερικά

AU ή και λιγότερο έως και δεκάδες parsecs) θα πάρει έναν power-law. Αυτός απεικονίζεται στο

σχήμα 1.8.

Σχήμα 1.8: Το φάσμα των μαγνητοϋδροδυναμικών κυμάτων ([4]).
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1.7 Αλληλεπίδραση των κοσμικών ακτίνων με το ταραχώδες

μαγνητικό πεδίο

Τώρα πάμε να δούμε πως οι κοσμικές ακτίνες αλληλεπιδρούν με αυτό το ταραχώδες μαγνητικό πεδίο

που περιγράψαμε πολύ συνοπτικά. Μια παλιά θεωρία που αναπτύχθηκε στη δεκαετία του 60 είναι η

Quasi-Linear Theory (QLT) της σκέδασης γωνίας κλίσης (pitch-angle scattering). Η θεωρία αυτή

περιγράφεται αναλυτικά στο ιστορικό βιβλίο των Ginzburg και Syrovatskii [5] και στο βιβλίο των

Berezinskii et al. [6]. ΄Ενα πιο πρόσφατο review που την περιγράφει πολύ αναλυτικά είναι το review
του Pasquale Blasi [7]. Εμείς θα καλύψουμε τις υποθέσεις της θεωρίας και τα κύρια αποτελέσματα.

Η θεωρία έχει δύο υποθέσεις. Η πρώτη υπόθεση είναι ότι οι κοσμικές ακτίνες σκεδάζονται από

μαγνητικές ανομοιογένειες, οι ανομοιογένειες αυτές είναι κύματα Alfvén ενώ τα κύματα αυτά είναι

ισοτροπικά και η πυκνότητα ενέργειας τους χαρακτηρίζεται από ένα φάσμα power-law ως συνάρτηση

του κυματαριθμού k. Η δεύτερη υπόθεση ότι στη κλίμακα ενδιαφέροντος μας, οι ανομοιογένειες

είναι μικρές σε σχέση με το regular μαγνητικό πεδίο B0.

Τα κύρια αποτελέσματα είναι ότι κοσμικές ακτίνες διαχέονται κατά μήκος των δυναμικών γραμμών

του regular μαγνητικού πεδίου. Δηλαδή το σωματίδιο καθώς κινείται γύρω από το regular μαγνητικό
πεδίο και κατά μήκος του σύμφωνα με τον ηλεκτρομαγνητισμό, σκεδάζεται από κύματα Alfvén, και
κινείται τυχαία γύρω από το μαγνητικό πεδίο αλλάζοντας συνεχώς τη γωνία κλίσης του. Για αυτό

και η σκέδαση αυτή ονομάζεται pitch-angle scattering. Η κίνηση αυτή αναπαρίσταται στο σχήμα

1.9.

Σχήμα 1.9: Κίνηση κοσμικής ακτίνας γύρω από το κανονικό μαγνητικό πεδίο ([4]).

΄Ενα αποτέλεσμα του ότι αυτή η κίνηση είναι διάχυση και συνεπώς τυχαία, είναι ότι η μέση μετα-

τόπιση ∆x σε χρόνο ∆t είναι ανάλογη της ρίζας του ∆t επί τον συντελεστή διάχυσης D. Δηλαδή

ισχύει η σχέση 〈∆x〉 ∼
√
D∆t. ΄Ενα ακόμη αποτέλεσμα της θεωρίας αυτής είναι ότι είναι μια διαδι-

κασία που σχετίζεται με συντονισμούς καθώς τα κύματα Alfvén που συνεισφέρουν στη διαδικασία

αυτή πρέπει να έχουν μήκος κύματος συγκρίσιμο με τη γυροακτίνα του σωματιδίου. Για παράδειγμα

ένα σωματίδιο με ενέργεια στην τάξη μεγέθους των GeV σε ένα μαγνητικό πεδίο μερικών µG θα

αλληλεπιδράσει κυρίως με κύματα Alfvén με μήκος κύματος μερικών AU.

Ο συντελεστής διάχυσης σε αυτή τη θεωρία μπορεί να γραφτεί ως συνάρτηση της ταραχώδους

ισχύος στη κλίμακα του συντονισμού ως [4]

D(p) =
v2

3Ωg

B2
0/(8π)

kresP (kres)
(1.1)

Με την ισχύ στη κλίμακα του συντονισμού να είναι το P (kres) που εμφανίζεται στον παρονομαστή.

Είναι βολικό να γράψουμε αυτή τη σχέση ως [4]

D(p) =
1

3

rLv

F(kres)
με F(kres) ≡

kP (k)

B2
0/(8π)

(1.2)
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Αυτή η σχέση μας λέει ότι ο συντελεστής διάχυσης είναι ανάλογος της ακτίνας Larmor επί την

ταχύτητα δια έναν παράγοντα F που περιγράφει την ταραχώδης ισχύ στη κλίμακα που βρισκόμαστε.

Αυτό σημαίνει πως για μια δεδομένη κλίμακα, αν έχουμε μεγάλη ισχύ σε ανοιμοιογένειες, δηλαδή

μεγάλο P (kres) που σημαίνει πολλά κυματοπακέτα Alfvén με μεγάλο πλάτος, τότε αυτό μας δίνει

έναν πολύ μικρό συντελεστή διάχυσης και συνεπώς ένα ένα υψηλό επίπεδο συγκράτησης των κο-

σμικών ακτίνων μέσα στο galactic halo καθώς ένας χαμηλός συντελεστής διάχυσης σημαίνει πως

τα σωματίδια σκεδάζονται πολύ συχνά και έντονα έτσι ώστε να είναι πρακτικά συγκρατημένα. Αυτό

είναι και το κύριο αποτέλεσμα αυτής της θεωρίας.

1.8 Περιορισμοί της Quasi-Linear Theory

Σε αυτό το σημείο πρέπει να τονίσουμε πως η θεωρία αυτή είναι μια πολύ απλή θεωρία και υπάρχουν

αρκετοί λόγοι για να ξεφύγουμε από αυτή τη θεωρία. Κυρίως υπάρχουν ενδείξεις για την πιθανή

σημαντική συνεισφορά μη-γραμμικών φαινομένων στις χαμηλές ενέργειες στη συγκράτηση. Αυτά τα

μη-γραμμικά φαινόμενα πιστεύεται ότι είναι η αυτοσυγκράτηση των κοσμικών ακτίνων μέσω κυμάτων

Alfvén που δημιουργούνται από τις ίδιες τις κοσμικές ακτίνες. Επίσης υπάρχει αρκετή συζήτηση για

το αν πράγματι τα κυματοπακέτα Alfvén είναι όντως υπεύθυνα για την συγκράτηση των κοσμικών

ακτίνων καθώς αυτό δεν μπορεί να ισχύει σε ενέργειες μεγαλύτερες των μερικών TeV επειδή εκεί τα

κύματα Alfvén είναι πάρα πολύ ανισοτροπικά. Για αυτούς τους λόγους, χρειαζόμαστε ένα καλύτερο

μοντέλο που να περιγράφει την διάδοση των κοσμικών ακτίνων.

1.9 Διάδοση των κοσμικών ακτίνων

Φτάσαμε στο σημείο όπου θα περιγράψουμε τις βασικές ιδέες της διάδοσης των κοσμικών ακτίνων.

Η ιδέες που θα αναφέρουμε βρίσκονται στα papers από τους Moskalenko και Strong [8, 9]. Η

γνώση μας για τη διάδοση των κοσμικών ακτίνων προέρχεται κυρίως από δευτερεύουσες κοσμικές

ακτίνες σε συνδυασμό με πληροφορία από ακτίνες-γ και ακτινοβολία συγχρότρου. Ο λόγος είναι

επειδή μετράμε τα φάσματα των πρωτεύοντων κοσμικών ακτίνων, μπορούμε να υπολογίσουμε την

παραγωγή δευτερευουσών κοσμικών ακτίνων συνδυάζοντας τα πρωτεύοντα φάσματα με γνώση των

ενεργών διατομών των αντιδράσεων και της πυκνότητας του διαστρικού αερίου. ΄Επειτα μπορούμε

να συγκρίνουμε τα φάσματα των δευτερευουσών κοσμικών ακτίνων που υπολογίσαμε θεωρητικά

με παρατηρήσεις και να κατανοήσουμε ποια μοντέλα περιγράφουν καλά τη διάδοση των κοσμικών

ακτίνων. Σήμερα πιστεύουμε ότι ένα μοντέλο διάχυσης που πιθανώς να περιέχει και συναγωγή

(convection) παρέχει την πιο ικανοποιητική περιγραφή για τη διάδοση των κοσμικών ακτίνων. Το

μοντέλο μας θα πρέπει προφανώς να περιέχει διάχυση λόγω διαταραχών στο μαγνητικό πεδίο που

περιγράφονται με τυχαία μαγνητοϋδροδυναμικά κύματα και ασυνέχειες. Επίσης εφόσον το διαστρικό

πεδίο πολλών γαλαξιών περιέχει ισχυρούς ανέμους, τα φαινόμενα μεταφοράς τον κοσμικών ακτίνων

μέσω συναγωγής πάνω μπορεί να είναι σημαντικά. Η συναγωγή όχι μόνο μεταφέρει τις κοσμικές

ακτίνες, αλλά δημιουργεί και αδιαβατικές απώλειες ενέργειας. Επιπροσθέτως, πέρα από χωρική

διάχυση λόγω των τυχαίων μαγνητοϋδροδυναμικών κυμάτων, η σκέδαση από αυτά τα μαγνητοϋδρο-

δυναμικά κύματα προκαλεί και στοχαστική επανεπιτάχυνση η οποία θα περιγράφεται από διάχυση

στο χώρο των ορμών. Το μοντέλο προφανώς και είναι ένα φαινομενολογικό μοντέλο. Ας το περι-

γράψουμε λοιπόν.

Το κάθε είδος κοσμικών ακτίνων υπακούει μια εξίσωση διάχυσης. Η εξίσωση διάχυσης για ένα

συγκεκριμένο είδος μπορεί να γραφτεί στη γενική μορφή [8]

∂ψ(~r, p, t)

∂t
= q(~r, p, t) + ~∇ · (Dxx

~∇ψ − ~V ψ)

+
∂

∂p

[
p2Dpp

∂

∂p

(
1

p2
ψ

)]
− ∂

∂p

[
ṗψ − p

3
(~∇ · ~V )ψ

]
− 1

τf
ψ − 1

τr
ψ (1.3)
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όπου το ψ(~r, p, t) είναι η πυκνότητα των κοσμικών ακτίνων ανά μονάδα συνολικής ορμής του σω-

ματιδίου στη θέση ~r, ψ(p)dp = 4πp2f(~p)dp ως συνάρτηση της πυκνότητας του χώρου των φάσεων

f(~p), q(~r, p, t) είναι ο όρος που περιγράφει τις πηγές των κοσμικών ακτίνων και περιέχει τη συνει-

σφορά από πρωτεύουσες πηγές, spallation και decays, Dxx είναι ο συντελεστής χωρικής διάχυσης,

~V είναι η ταχύτητα συναγωγής, η diffusive reacceleration περιγράφεται ως διάχυση στο χώρο τον

ορμών και καθορίζεται από τον συντελεστή Dpp, ṗ ≡ dp/dt είναι ο ρυθμός κέρδους ή απωλειών

ορμής, τf είναι η χρονική κλίμακα για απώλειες μέσω θρυμματισμών (fragmentation), και τr είναι

η χρονική κλίμακα για ραδιενεργή διάσπαση.

Οι πηγές των κοσμικών ακτίνων συνήθως υποτίθεται ότι βρίσκονται πάνω στον Γαλαξιακό δίσκο

και έχουν μια ακτινική κατανομή. ΄Ενα φάσμα έγχυσης από τις πηγές και η ισοτροπική του σύσταση

είναι υποχρεωτικά. Το κομμάτι του q(~r, p, t) που περιγράφει την spallation εξαρτάται από όλα τα

προγονικά είδη και τις ενεργειακά εξαρτημένες τους ενεργές διατομές, και τη πυκνότητα του αερίου

n(~r). Συχνά γίνεται η υπόθεση ότι τα προϊόντα από spallation έχουν την ίδια κινητική ενέργεια

ανά νουκλεόνιο με το προγονικό πυρήνα. Η σύλληψη και η απελευθέρωση ηλεκτρονίων μπορούν να

εμπεριέχονται μέσω του τf και του q. Ο όρος Dxx είναι γενικά συνάρτηση των (~r, β, p/Z) όπου

β = v/c και Z είναι το φορτίο. Η ποσότητα p/Z ονομάζεται rigidity και καθορίζει την γυροακτίνα σε

δεδομένο μαγνητικό πεδίο. Ο συντελεστής Dxx μπορεί να είναι ισοτροπικός ή ακόμα πιο ρεαλιστικά

ανισοτροπικός και μπορεί να επηρεάζεται και από τις ίδιες τις κοσμικές ακτίνες. Ο Dpp σχετίζεται με

τον Dxx μέσω μιας σχέσης της μορφής DppDxx ∝ p2
, με τη σταθερά αναλογίας να εξαρτάται από τη

θεωρία της στοχαστικής επανεπιτάχυνσης. Συχνά ο συντελεστής διάχυσης στην περίπτωση όπου

υποθέσουμε ομογενή και ισότροπική διάχυση και η επανεπιτάχυνση είναι σχετικά αδύναμη δίνεται

ως συνάρτηση της rigidity από τη σχέση [8]

Dxx(R) = βD0

(
R

R0

)δ
(1.4)

Το D0 πλέον ονομάζεται συντελεστής διάχυσης και το δ είναι ο δείκτης διάχυσης. Το R είναι η

rigidity και το R0 μια rigidity αναφοράς. Σε αυτη την εικόνα, σύμφωνα με τους Seo και Ptuskin
[10] και τους Berezinskii et al. [6], ο συντελεστής διάχυσης στον χώρο των ορμών Dpp σχετίζεται

τώρα με τον Dxx μέσω της σχέσης

DppDxx =
4p2v2

A

3δ(4− δ2)(4− δ)w (1.5)

όπου vA είναι η ταχύτητα Alfvén και το w χαρακτηρίζει το μέγεθος των αναταράξεων στο μαγνητι-

κό πεδίο και είναι ίσο με τον λόγο της πυκνότητας ενέργειας των μαγνητοϋδροδυναμικών κυμάτων

προς την πυκνότητα ενέργειας του μαγνητικού πεδίου. Οι Seo και Ptuskin παίρνουν w = 1 αλλά

μόνο η ποσότητα v2
A/w έχει σημασία. Το ~V είναι συνάρτηση του ~r και εξαρτάται από τη φύση του

Γαλαξιακού ανέμου. Ο όρος ~∇ · ~V περιγράφει τα κέρδη ή τις απώλειες ορμής αδιαβατικής φύσε-

ως στην μη-ομογενή ροή αερίου με ένα παγωμένο μαγνητικό πεδίο του οποίου οι ανομοιογένειες

σκεδάζουν τις κοσμικές ακτίνες. Το τf εξαρτάται από την ολική ενεργό διατομή για spallation και

από το n(~r). Το n(~r) μπορεί να υπολογιστεί από μελέτες του ατομικού και μοριακού διαστρικού

αερίου αλλά μπορεί να περιέχει και διακυμάνσεις μικρής κλίμακας όπως την περιοχή χαμηλής πυ-

κνότητας αερίου που περιβάλει τον ΄Ηλιο. Η παρουσία διαστρικού ηλίου σε ποσοστό περίπου 10%

του υδρογόνου πρέπει να συνυπολογιστεί. Τα βαρύτερα άτομα στο διαστρικό πεδίο δεν είναι ση-

μαντικά ως προς τη παραγωγή κοσμικών ακτίνων μέσω spallation. Η εξίσωση αυτή περιέχει μόνο

συνεχή απώλεια ορμής. Καταστροφικές απώλειες μπορούν να εισαχθούν μέσω των όρων τf και q.
Οι συνοριακές συνθήκες εξαρτώνται από το μοντέλο το οποίο δουλεύει κανείς. Συχνά υποθέτουμε

ότι ψ = 0 στο σύνορο του galactic halo όπου τα σωματίδια δραπετεύουν στο διαγαλαξιακό πεδίο

αλλά αυτό είναι απλά μια υπόθεση εφόσον η διαγαλαξιακή ροή κοσμικών ακτίνων δεν είναι μηδέν.

Η υπόθεση αυτή μπορεί να αφαιρεθεί σε μοντέλα με μια πιο φυσική αντιμετώπιση του συνόρου.
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Η εξίσωση 1.3 είναι μια χρονοεξαρτώμενη εξίσωση. Συχνά ψάχνουμε την λύση σταθερής κατάστα-

σης. Παίρνουμε την εξίσωση που περιγράφει αυτή τη κατάσταση ή θέτοντας ∂ψ/∂t = 0 ή ακο-

λουθώντας την χρονική εξάρτηση μέχρι να φτάσουμε σε σταθερή κατάσταση. Μάλιστα η δεύτερη

διαδικασία είναι πολύ πιο εύκολο να υλοποιηθεί αριθμητικά. Η χρονική εξάρτηση του q παραμελείται

παρά μόνο αν μελετάται η επίδραση κοντινών πηγών ή η στοχαστική φύση τους. Λύνοντας πρώτα

την εξίσωση για τις βαρύτερες πρωτεύουσες κοσμικές ακτίνες και χρησιμοποιώντας τη λύση για

να υπολογιστούν οι πηγές spallation για τις θυγατρικές κοσμικές ακτίνες που παράγουν, μπορεί

να λυθεί πλήρως όλο το σύστημα το οποίο μπορεί να περιέχει δευτερεύουσες, τριτεύουσες κ.ο.κ.

κοσμικές ακτίνες. ΄Επειτα, το φάσμα των κοσμικών ακτίνων στο σημείο του ΄Ηλιου μπορεί να συ-

γκριθεί με τα φάσματα από παρατηρήσεις, περιέχοντας και την επίδραση του ΄Ηλιου πάνω του που

ονομάζεται solar modulation και θα εξηγηθεί στην επόμενη ενότητα.

Η εξίσωση αυτή μπορεί να λυθεί αριθμητικά, πράγμα το οποίο υλοποιούν κώδικες όπως ο GALPROP
[11], ο DRAGON2 [12–14] και ο PICARD [15], ή ήμι-αναλυτικά, πράγμα το οποίο υλοποιεί ο κώδικας

USINE [16, 17].

1.10 Solar Modulation

Σε αυτή την ενότητα θα ήθελα να περιγράψω συνοπτικά τους κύριους παράγοντες που επηρεάζουν

τη διάδοση των κοσμικών ακτίνων εντός του Ηλιακού μας Συστήματος. Θα ακολουθήσουμε τη

περιγραφή που δίνεται από τη δεύτερη ενότητα της [18]. Ο ηλιακός άνεμος αποτελείται από ηλε-

κτρόνια, πρωτόνια και πυρήνες ηλίου ενέργειας ∼ 1− 10 keV τα οποία εκπέμπονται από τα ανώτερα

στρώματα της ατμόσφαιρας του ΄Ηλιου. Η ένταση και και το φάσμα αυτών των σωματιδίων είναι

χρονικά και χωρικά μεταβαλλόμενα πάνω στην ηλιακή επιφάνεια. Καθώς ο ηλιακός άνεμος ρέει

μακριά από τον ΄Ηλιο, γεμίζει μια περιοχή του χώρου η οποία ονομάζεται ηλιόσφαιρα (heliosphere).
Το σύνορο αυτού του όγκου ονομάζεται ηλιόπαυση (heliopause) όπου εκεί η πίεση του ηλιακού

ανέμου εξισορροπείται από τους ανέμους του διαστρικού πεδίου. Η γεωμετρία της ηλιόσφαιρας

πιστεύεται πως είναι αρκετά ασυμμετρική και μοιάζει σαν μια φούσκα με μακρύτερη ουρά στη μία

πλευρά. Η γεωμετρία της ηλιόσφαιρας φαίνεται στο σχήμα 1.10.

Σχήμα 1.10: Η γεωμετρία της ηλιόσφαιρας (https://photojournal.jpl.nasa.gov/catalog/
PIA22835).

Η απόσταση μέχρι την ηλιόπαυση είναι χρονικά μεταβαλλόμενη αλλά συνήθως είναι της τάξης των

∼ 100 AU. Η πρώτη άμεση παρατήρηση της ηλιόπαυσης έγινε στις 25 Αυγούστου, 2012, όταν
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το Voyager 1 μέτρησε μια απότομη αύξηση στη πυκνότητα του τοπικού πλάσματος κατά έναν πα-

ράγοντα του ∼ 40 [18]. Εντός της ηλιόσφαιρας υπάρχει ένα ακόμα σχεδόν σφαιρικό σύνορο που

ονομάζεται termination shock. Το κέντρο αυτού του σφαιρικού συνόρου είναι ο ΄Ηλιος και η ακτίνα

της σφαίρας είναι περίπου 80 − 100 AU. Το termination shock είναι το σύνορο όπου η ταχύτητα

του ηλιακού ανέμου γίνεται υποηχητική σε σχέση με τη ταχύτητα του ήχου στο διαστρικό πεδίο

που είναι περίπου 100 km/s.

Παράλληλα με άλλα φαινόμενα, ο ηλιακός άνεμος είναι υπεύθυνος για το ηλιοσφαιρικό μαγνητικό

πεδίο. Αυτό το μαγνητικό πεδίο έχει μια σπειροειδή δομή σε μεγάλες κλίμακες, με μέτρο που είναι

κατά μέσο όρο αντιστρόφως ανάλογο της απόστασης από τον ΄Ηλιο και στη Γη η μέση τιμή του είναι

περίπου 4 − 8 nT σε χρονικό διάστημα πολλών μηνών. Μετρήσεις του ηλιοσφαρικού μαγνητικού

πεδίου δείχνουν σημαντικές χρονικές μεταβολές και στη Γη αλλά και στην επιφάνεια του ΄Ηλιου.

Το πιο εμφανές χαρακτηριστικό του, είναι ο κύκλος που κάνει κάθε περίπου 22 χρόνια που περιέχει

και μια ανατροπή στη πολικότητα του κάθε περίπου 11 χρόνια. Η πολικότητα συμβολίζεται με το

γράμμα A. Να σημειωθεί σε αυτό το σημείο ότι θετική πολικότητα σημαίνει ότι οι δυναμικές γραμμές

αυτού του μαγνητικού πεδίου δείχνουν προς τα έξω από τον βόρειο πόλο του ΄Ηλιου ενώ αρνητική

πολικότητα ότι δείχνουν προς τα μέσα. Παρατηρήσεις από τα Voyager έχουν δείξει πως η χρονική

μεταβολή του ηλιοσφαιρικού μαγνητικού πεδίου είναι ένα παγκόσμιο φαινόμενο καθώς παρατήρησαν

ανατροπές στη πολικότητα στο εξωτερικό που συσχετίζονται με ανατροπές κοντά στη Γη και στον

΄Ηλιο. Το ηλιοσφαιρικό μαγνητικό πεδίο απεικονίζεται στην επόμενη εικόνα.

Σχήμα 1.11: Σχηματική αναπαράσταση του ηλιοσφαιρικού μαγνητικού πεδίου (https://en.
wikipedia.org/wiki/Heliospheric_current_sheet).

Η διάδοση των κοσμικών ακτίνων μέσα στο ηλιοσφαιρικό μαγνητικό πεδίο μπορεί να περιγραφτεί

από την εξίσωση [18]

∂f

∂t
= −(~V + 〈~vD〉)∇f +∇(D̂∇f) +

1

3
(∇~V )

∂f

∂ ln p
+ Jsource (1.6)

όπου f είναι η πυκνότητα των κοσμικών ακτίνων στο χώρο των φάσεων, ~V είναι η ταχύτητα του

ηλιακού ανέμου, 〈~vD〉 είναι η μέση ταχύτητα drift των κοσμικών ακτίνων, D̂ είναι ο τανυστής διάχυ-

σης, και Jsource είναι ο όρος πηγής που περιγράφει τις κοσμικές ακτίνες που παράγονται εντός της

ηλιόσφαιρας, π.χ. Jovian electrons και pick-up ions [19]. Η εξίσωση 1.6 συμπεριλαμβάνει 5 φυσικά

φαινόμενα στο δεξή μέλος της. Αρχικά συμπεριλαμβάνει convection και drift που περιγράφονται από

το πρώτο όρο . Επίσης συμπεριλαμβάνει διάχυση που περιγράφεται από το δεύτερο όρο, αδιαβατικές

απώλειες ενέργειας από το τρίτο όρο και πηγές κοσμικών ακτίνων από το τέταρτο. Για κοσμικές

ακτίνες με rigidity μεγαλύτερη των 0.5GV ο τελευταίος όρος μπορεί να αγνοηθεί. Η επανεπιτάχυν-
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ση των κοσμικών ακτίνων κοντά στο σύνορο της ηλιόσφαιρας μπορεί να είναι σημαντική. Παρόλα

αυτά για rigidities μικρότερες των 0.2GV οι αδιαβατικές απώλειες ενέργειας κυριαρχούν.

Καμπυλότητες και αλλαγές στη κλίση του ηλιοσφαιρικού μαγνητικού πεδίου προκαλούν ένα drift
στις κοσμικές ακτίνες με μέση ταχύτητα που δίνεται από τη σχέση [19, 20]

〈~vD〉 =
qv

3
∇× (λdêB) (1.7)

όπου q και v είναι το φορτίο και η ταχύτητα της κοσμικής ακτίνας, êB είναι το μοναδιαίο διάνυσμα

στην κατεύθυνση του μαγνητικού πεδίου, και λd είναι η κλίμακα του drift και δίνεται από

λd = rLarmor
(R/R0)2

1 + (R/R0)2
(1.8)

όπου rLarmor είναι η ακτίνα Larmor του σωματιδίου που δίνεται από τη σχέση rLarmor = p/|q|B.

Το p είναι προφανώς η ορμή και το R0 είναι μια rigidity αναφοράς την οποία θα δούμε σε λίγο.

΄Ολη αυτή η αλληλεπίδραση των κοσμικών ακτίνων με τον ηλιακό άνεμο και το ηλιοσφαιρικό μα-

γνητικό πεδίο, αλλάζει το φάσμα τους συγκριτικά με αυτό που έχουν στο διαστρικό πεδίο πριν

εισέλθουν στην ηλιόσφαιρα. Το φαινόμενο αυτό λόγω της αλληλεπίδρασης με την ηλιόσφαιρα ο-

νομάζεται solar modulation. Το πως μοντελοποιείται το solar modulation είναι ένα άλλο ζήτημα

και υπάρχουν μερικοί τρόποι. Εμείς στη παρούσα εργασία θα χρησιμοποιήσουμε μια τεχνική που

ονομάζεται force field approximation και οφείλεται στους Gleeson και Axford [21]. Περιλαμβάνει

ένα δυναμικό που είναι υπεύθυνο για το modulation των κοσμικών ακτίνων και την αλλαγή του

φάσματος τους. Το δυναμικό αυτό ονομάζεται modulation potential. Η τεχνική αυτή θα αναλυθεί

στο κεφάλαιο που περιέχεται η μελέτη που έγινε στη παρούσα εργασία.

Σε χαμηλές rigidities η ακτίνα Larmor είναι πολύ μικρότερη από τη καμπυλότητα του ηλιοσφαιρικού

μαγνητικού πεδίου και οι τροχιές των σωματιδίων ακολουθούν την τοπική δομή του μαγνητικού

πεδίου, καταστέλλοντας φαινόμενα drift και κάθετης διάχυσης στις δυναμικές γραμμές. Αντιθέτως,

στις υψηλές rigidities οι κοσμικές ακτίνες δεν επηρεάζονται από τη δομή των δυναμικών γραμμών

σε μικρές κλίμακες, αλλά ακολουθούν τη μέση δομή και ένταση του μαγνητικού πεδίου και έχουμε

λd ∼ rLarmor [20]. Στην προηγούμενη εξίσωση το R0 αντιστοιχεί ακριβώς στην rigidty όπου υπάρ-

χει εναλλαγή ανάμεσα σε αυτές τις δύο περιοχές που αναφέραμε μόλις τώρα. Σημειώνεται πως το

R0 είναι ελεύθερη παράμετρος της τάξης του 1 GV.

Συνδυάζοντας τις εξισώσεις 1.7 και 1.8 παίρνουμε έναν χαρακτηριστικό χρόνο για το drift των

κοσμικών ακτίνων να είναι ανάλογος του [18]

τD ∝
1

|〈~vd〉|
∝ B(t)

1 + (R/R0)2

β(R/R0)3
(1.9)

όπου το B(t) είναι το χρονικά μεταβαλλόμενο μαγνητικό πεδίο και β = v/c. Αυτό σημαίνει πως ο

χαρακτηριστικός χρόνος του drift που μόλις βρήκαμε αναμένεται να έχει την ίδια χρονική εξάρτηση

με το μαγνητικό πεδίο. Αυτό μας επιτρέπει να διαφοροποιήσουμε το φαινόμενο του solar modula-
tion με αυτό της διάδοσης των κοσμικών ακτίνων στο διαστρικό πεδίο.

Σε περιόδους θετικής πολικότητας (A > 0), ένα πρωτόνιο που έρχεται από τις πολικές περιοχές

της ηλιόπαυσης μπορεί σχετικά εύκολα και αποτελεσματικά να ταξιδέψει στη τοποθεσία της Γης,

χάνοντας μόνο μικρά ποσά ενέργειας. Αντιθέτως, σε περιόδους αρνητικής πολικότητας (A < 0),
ένα πρωτόνιο ταξιδεύει μέχρι τη Γη ακολουθώντας μια διαδρομή που είναι σχετικά κοντά με το

επίπεδο του Ηλιακού μας Συστήματος και η κίνηση του κυριαρχείται από drifts. Τα drifts αυτά

γίνονται κατά μήκος μιας επιφάνειας σαν σεντόνι που αποκαλείται ηλιοσφαιρικό σεντόνι ρεύματος
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Σχήμα 1.12: Σχηματική αναπαράσταση διάδοσης κοσμικών στην ηλιόσφαιρα ([18]).

(heliospheric current sheet) και μπορεί να το δει κανείς στο σχήμα 1.11.

Το heliospheric current sheet είναι μια επιφάνεια κατά μήκος της οποίας η πολικότητα του μαγνη-

τικού πεδίου αλλάζει. Η επιφάνεια αυτή είναι κυματιστή λόγω της περιστροφής του ΄Ηλιου και του

σπειροειδούς του μαγνητικού πεδίου και κυματίζει πάνω και κάτω από το επίπεδο που είναι κάθετο

στη περιστροφή του ΄Ηλιου. ΄Ενα ρεύμα ρέει πάνω σε αυτό το current sheet το οποίο είναι της τάξης

των 10−10 A/m2
[18]. Η κλίση του heliospheric current sheet σε σχέση με το ηλιακό επίπεδο ε-

ίναι μια χρονικά μεταβαλλόμενη ποσότητα και περιγράφεται από τη γωνία κλίσης που συμβολίζεται

με α(t). Κάθε σωματίδιο που ταξιδεύει από την ηλιόπαυση στην Γη κατά μήκος του heliospheric
current sheet πρέπει να ταξιδέψει μια υπερβολικά μεγάλη απόσταση, ειδικά σε περιόδους μεγάλου α.

Στην περίπτωση που έχουμε διάδοση από τους πόλους της ηλιόσφαιρας, δηλαδή qA > 0, η διάδοση

των κοσμικών ακτίνων αναμένεται να είναι σχεδόν ανεξάρτητη του α. Στην περίπτωση που έχουμε

διάδοση κατά μήκος του heliospheric current sheet, δηλαδή qA < 0, οι απώλειες ενέργειας αναμένε-

ται να αυξάνονται με αυξανόμενο α. Στην πράξη, είναι δύσκολο να προβλέψουμε την συναρτησιακή

εξάρτηση ανάμεσα στο modulation potential και το α αλλά μπορούμε να περιορίσουμε τη συνάρ-

τηση αυτή με παρατηρήσεις. Να τονίσω πως η διάδοση των κοσμικών ακτίνων θα έπρεπε να είναι

ανεξάρτητη του α στο όριο των υψηλών ragidities όπου η διάχυση κυριαρχεί.

Στο σχήμα 1.12 βλέπουμε μια σχηματική αναπαράσταση διάδοσης κοσμικών στην ηλιόσφαιρα.

Βλέπουμε πως οι κοσμικές ακτίνες που φτάνουν στην Γη ακολουθούν διαφορετικές τροχιές ανάλογα

με την πολικότητα του ηλιοσφαιρικού μαγνητικού πεδίου. Στη κατάσταση αρνητικής πολικότητας

(A < 0) οι θετικά φορτισμένες κοσμικές ακτίνες κάνουν drift κατά μήκος του heliospheric cur-
rent sheet, πράγμα που απεικονίζεται από τη περιοδική συνεχή γραμμή στη περίπτωση που η γωνία

κλίσης είναι α = 15o. Αντιθέτως, οι θετικά φορτισμένες κοσμικές ακτίνες διαχέονται πιο εύκολα και

άμεσα σε περιόδους θετικής πολικότητας (A > 0) [18]. Ως αποτέλεσμα αυτών, οι χρόνοι διάδοσης
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των κοσμικών ακτίνων μέσα στην ηλιόσφαιρα μπορούν να μεταβάλλονται δραματικά ανάλογα με την

κατάσταση του Ηλίου σε συνδυασμό με το φορτίο τους. Η καμπύλη γραμμή που είναι τμήμα κύκλου

αντιπροσωπεύει την περιοχή κοντά στην ηλιόπαυση ή το termination shock.

Η κόκκινη γραμμή αντιστοιχεί σε μια τροχιά ενός θετικά φορτισμένου σωματιδίου σε περίοδο θετι-

κής πολικότητας (ή αρνητικά φορτισμένου σωματιδίου σε περίοδο αρνητικής πολικότητας). Σε αυτή

τη περίπτωση οι κοσμικές ακτίνες φτάνουν εύκολα στη Γη με ελάχιστες απώλειες ενέργειας. Η

μπλε γραμμή αντιστοιχεί σε μια τροχιά ενός αρνητικά φορτισμένου σωματιδίου σε περίοδο θετικής

πολικότητας (ή θετικά φορτισμένου σωματιδίου σε περίοδο αρνητικής πολικότητας). Τότε οι κο-

σμικές ακτίνες ταξιδεύουν κατά μήκος του heliospheric current sheet και χάνουν σημαντικά ποσά

ενέργειας καθ΄ όλη τη διάρκεια της μεγάλης τροχιάς τους.

Και στις δύο περιπτώσεις πάντως οι απώλειες ενέργειας είναι αδιαβατικές και αναμένεται να είναι

ανάλογες του χρόνου μεταφοράς του σωματιδίου από την ηλιόπαυση στη Γη. Για μικρές γωνίες

κλίσης η διάδοση γίνεται πιο ευθεία και οι τροχιές μοιάζουν σαν τη κόκκινη ενώ για πολύ μεγάλες

γωνίες κλίσης η τροχιά γίνεται υπερβολικά μακριά και η κάθετη διάχυση κυριαρχεί.
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Κεφάλαιο 2

Η Δομή και Εξέλιξη των Pulsar
Wind Nebulae

2.1 Γενικά

Τα πάλσαρς χάνουν με συνεχή τρόπο την περιστροφική ενέργεια τους μέσω σχετικιστικών ανέμων.

Το confinement αυτών τον ανέμων γεννάει φωτεινά νεφελώματα γνωστά ως pulsar wind nebulae,
τα οποία μπορούν να παρατηρηθούν σε όλο το φάσμα της ηλεκτρομαγνητικής ακτινοβολίας. Η ακτι-

νοβολία που παρατηρείται είναι ακτινοβολία synchtrotron και inverse Compton αλλά και ακτινοβολία

στο οπτικό φάσμα η οποία οφείλεται σε αλληλεπιδράσεις κοσμικών ακτίνων των νεφελωμάτων με

το μέσο μέσα στο οποίο διαστέλλονται [22].

Οι παρατηρήσεις σε όλο το φάσμα της ηλεκτρομαγνητικής ακτινοβολίας των εκτεταμένων αυτών νε-

φελωμάτων που σχηματίζονται καθώς άνεμοι από πάλσαρ διαστέλλονται στην περιβάλλουσα περιοχή

μας παρέχουν πληροφορίες για την σύσταση των ανέμων, το ιστορικό του injection σωματιδίων α-

πό το πάλσαρ το οποίο βρίσκεται μέσα στο νεφέλωμα και γενικότερα για τις ιδιότητες του και τη

σύσταση του περιβάλλοντα χώρου μέσα στον οποίο το νεφέλωμα διαστέλλεται. Επίσης μας δίνουν

περιορισμούς για την εξέλιξη του ίδιου του νεφελώματος, τη πυκνότητα και τη σύσταση των ejecta
που έχουν πεταχτεί από το νεφέλωμα και τη μοίρα των σωματιδίων υψηλής ενέργειας που παράγονται

σε αυτά τα συστήματα. Οι παρατηρήσεις αυτές αποκαλύπτουν την παρουσία jets και termination
shocks του ανέμου, συμπαγών και χρονικά μεταβαλλόμενων δομών εκπομπής, shocked ejecta και

καινούρια διαστρική ύλη [23].

Σε αυτή την ενότητα θα κάνουμε μια γενική επισκόπηση της δομής και της εξέλιξης αυτών των pulsar
wind nebulae και θα δούμε πως οι παρατηρήσεις μας επιτρέπουν να μοντελοποιήσουμε με μεγαλύτερη

ακρίβεια την χρονική εξέλιξη του ρυθμού με τον οποίο τα πάλσαρ χάνουν την περιστροφική τους

ενέργεια. Οι πληροφορίες που θα παρουσιαστούν βρίσκονται κυρίως στο review των Gaensler και

Slane [23].

2.2 Εισαγωγή

Η έκρηξη ενός σουπερνόβα η οποία πυροδοτείται από την κατάρρευση ενός μεγάλου αστεριού, πα-

ράγει ejecta τα οποία έχουν μάζα ίση με αρκετές ηλιακές μάζες. Τα ejecta αυτά διαστέλλονται εντός

του περιβάλλοντος διαστρικού πεδίου με ταχύτητα περίπου 104 km/s. Το επακόλουθο μπροστινό

shock συμπιέζει και θερμαίνει το περιβάλλων αέριο. Καθώς το shock αυτό σαρώνει διαστρικό υλικό,

η επιβράδυνση του γεννάει ένα αντίστροφο shock που κατευθύνεται πίσω προς τα κρύα ejecta και

θερμαίνει το πλούσια σε μέταλλα αέριο σε θερμοκρασίες τις οποίες μπορεί να εκπέμψει ακτίνες Χ

[22]. Σε πολλές περιπτώσεις, αυτό που απομένει από το πυρήνα του αστεριού που έχει καταρρεύσει
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είναι ένας πολύ μαγνητικός αστέρας νετρονίων που περιστρέφεται πάρα πολύ γρήγορα και παράγει

έναν πολύ ενεργητικό άνεμο από σωματίδια και ένα μαγνητικό πεδίο τα οποία περιορίζονται από τα

περιβάλλοντα ejecta. Το πόσο συχνά συμβαίνει αυτό, να παίρνουμε δηλαδή έναν αστέρα νετρονίων

και όχι π.χ. μια μαύρη τρύπα, είναι ένα ανοιχτό ερώτημα. ΄Ολα τα στοιχεία που έχουμε δείχνουν

ότι αυτοί οι άνεμοι συνίστανται σχεδόν μόνο από ηλεκτρόνια και ποζιτρόνια. Συνεπώς όταν αναφε-

ρόμαστε σε αυτό το κεφάλαιο σε ‘σωματίδια’ αυτών των ανέμων, αναφερόμαστε σε ηλεκτρόνια και

ποζιτρόνια. Η εξέλιξη ενός pulsar wind nebula (PWN) εξαρτάται από τις ιδιότητες του κεντρικού

πάλσαρ, από το απομεινάρι σουπερνόβα (supernova remnant (SNR)) [24] που το φιλοξενεί και από

τη δομή του περιβάλλοντος διαστρικού μέσου.

Σε αυτή τη παράγραφο θα ήθελα να σημειώσω δύο σημαντικά στοιχεία τα οποία πρέπει να γίνουν

γνωστά για την ανάλυση που θα ακολουθήσει. Πρώτον, συχνά στο παρελθόν τα PWNe έχουν

αναφερθεί ως SNRs, αλλά δεν είναι SNRs. Τα PWNe δημιουργούνται εξ΄ ολοκλήρου από έναν

συγκρατημένο μαγνητικό άνεμο που παράγεται από ένα ενεργητικό πάλσαρ. Στην αρχή, το υλικό

που συγκρατεί το μαγνητικό άνεμο είναι ejecta από το σουπερνόβα αλλά αργότερα μπορεί να είναι

απλά υλικό του διαστρικού μέσου. Παρόλο που είναι αποτέλεσμα μιας έκρηξης σουπερνόβα, τον όρο

SNR τον χρησιμοποιούμε για να περιγράψουμε τη δομή που παράγεται από τα ejecta σουπερνόβα

που διαστέλλονται και την αλληλεπίδραση τους με το διαστρικό μέσο. ΄Οντως, ένας ολόκληρος

πληθυσμός SNRs δεν σχετίζεται με PWNe. Δεύτερον, όταν περιγράφουμε την εξέλιξη ενός PWN,

δεν είναι η πραγματική του ηλικία που έχει σημασία και περιγράφει τη δομή του αλλά η δυναμική του

ηλικία. Η δυναμική ηλικία λαμβάνει υπόψη ότι πανομοιότυπα πάλσαρ τα οποία όμως διαστέλλονται

σε μέσα σε διαφορετικές κατανομές πυκνότητας διαστρικού μέσου, θα εξελιχθούν και διαφορετικά.

Ας δούμε λοιπόν τώρα μερικές βασικές ιδιότητες των πάλσαρ. Για πιο αναλυτικές πληροφορίες για

τα ζητήματα αυτού του κεφαλαίου μπορεί κανείς να κοιτάξει τα reviews των Gaensler & Slane [23],

Bucciantini et al. [25] και Kargaltsev et al. [26].

2.3 Βασικές ιδιότητες

2.3.1 Πάλσαρ

Η ανακάλυψη των πάλσαρ έγινε πρώτα από την παλλόμενη ακτινοβολία τους στα ραδιοκύματα και

γρήγορα έγινε η υπόθεση ότι αυτά τα αντικείμενα πρέπει να είναι ισχυρά μαγνητικοί αστέρες νε-

τρονίων που περιστρέφονται πάρα πολύ γρήγορα. Εφόσον η περιστροφική κινητική ενέργεια E του

πάλσαρ είναι η πηγή για το μεγαλύτερο κομμάτι της εκπομπής που βλέπουμε από ένα PWN, θα

ασχοληθούμε πρώτα με την εξέλιξη της περιστροφής τους.

Παρατηρήσεις δείχνουν ότι η περίοδος περιστροφής P ενός πάλσαρ αυξάνεται ως συνάρτηση του

χρόνου, πράγμα το οποίο σημαίνει ότι υπάρχει μια σταδιακή μείωση στη κινητική του ενέργεια.

Η επιβράδυνση της περιστροφής ενός πάλσαρ ονομάζεται spin down. Η spin down luminosity
ορίζεται ως ο ρυθμός που το πάλσαρ χάνει την περιστροφική του κινητική του ενέργεια, δηλαδή

Ė = −dE/dt. Εάν η παράγωγος της περιόδου είναι Ṗ ≡ dP/dt και Ω = 2π/P , τότε η κινητική

ενέργεια που χάνεται δίνεται ως [23]

Ė =

d

(
1

2
IΩ2

)
dt

= IΩΩ̇ = −4π2I
Ṗ

P 3
(2.1)

όπου I είναι η ροπή αδράνειες του αστέρα νετρονίων. Θεωρητικά I = 2
5MR2

με M και R να είναι οι

μάζα και η ακτίνα του αστέρα. Για M = 1.4M� και R = 10km παίρνουμε μια συνηθισμένη τυπική

τιμή για τη ροπή αδράνειας I ≈ 1045g cm2
. Τιμές για το Ė για τον πληθυσμό των πάλσαρ που

έχει παρατηρηθεί κυμαίνονται από 5 × 1038 ergs s−1
έως 3 × 1028 ergs s−1

. Τυπικά, μόνο πάλσαρ

με Ė & 4 × 1036 ergs s−1
παράγουν εμφανή PWNe [27]. Θα ήθελα να σημειώσω πως αυτές οι
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τιμές αναφέρονται στο αρχικό Ė που έχει το πάλσαρ μετά τη γέννηση του και στην πραγματικότητα

προέρχονται κάνοντας extrapolation προς τα πίσω στο χρόνο μετρώντας το τωρινό Ė.

Η ηλικία και το μαγνητικό πεδίο στην επιφάνεια ενός αστέρα νετρονίων μπορούν να βρεθούν από

τα P και Ṗ εάν κάνουμε κάποιες υποθέσεις. Εάν το πάλσαρ κάνει spin down από μια αρχική τιμή

της περιόδου P0 με τέτοιο τρόπο ώστε Ω̇ = −kΩn
με το n να ονομάζεται braking index, τότε το n

δίνεται παραγωγίζοντας αυτή τη σχέση ως προς το χρόνο, διαιρώντας την κατά μέλη με την αρχική

σχέση και λύνοντας ως προς n ως

n =
Ω̈Ω

Ω̇2
= 2− PP̈

Ṗ 2
(2.2)

με Ω̈ και P̈ να είναι η δεύτερη παράγωγος της γωνιακής ταχύτητας και της περιόδου αντίστοιχα. Η

ηλικία του συστήματος είναι [28]

τ =
P

(n− 1)Ṗ

[
1−

(
P0

P

)n−1
]

(2.3)

όπου έχουμε υποθέσει ότι το k είναι σταθερό και ότι το n 6= 1. Ο braking index, n, έχει μετρηθεί
με ακρίβεια μόνο για πολύ λίγα πάλσαρ και πάντα είναι εντός του εύρους 2 < n < 3.

Εάν για τον υπόλοιπο πληθυσμό των πάλσαρ υποθέσουμε ότι n = 3, πράγμα το οποίο αντιστοιχεί σε

spin down μέσω ακτινοβολίας μαγνητικού διπόλου, και ότι P0 � P , τότε η εξίσωση 2.3 μετατρέπεται

σε μια έκφραση για τη χαρακτηριστική ηλικία ενός πάλσαρ

τc ≡
P

2Ṗ
(2.4)

Η εξίσωση 2.4 πολύ συχνά υπερεκτιμάει τη πραγματική ηλικία πράγμα που σημαίνει ότι στη πραγ-

ματικότητα το P0 δεν είναι πολύ μικρότερο του P .

΄Ενα πάλσαρ ξεκινάει τη ζωή του με αρχική spin down luminosity Ė0. Εάν το n είναι σταθερό, τότε

η spin down luminosity εξελίσσεται συναρτήσει του χρόνου ως [29]

Ė = Ė0

(
1 +

t

τ0

)− (n+1)
(n−1)

(2.5)

όπου

τ0 ≡
P0

(n− 1)Ṗ0

=
2τc
n− 1

− t (2.6)

είναι το αρχικό spin down time scale του πάλσαρ. Το πάλσαρ έχει συνεπώς χοντρικά σταθερή

παραγωγή ενέργειας μέχρι τη χρονική στιγμή τ0, και μετά από αυτή τη χρονική στιγμή έχει Ė ∝
t−(n+1)/(n−1)

. Η περίοδος περιστροφής εξελίσσεται παρόμοια

P = P0

(
1 +

t

τ0

) 1
n−1

(2.7)

έτσι ώστε να ισχύει P ≈ P0 για t� τ0, αλλά αργότερα P ∝ t1/(n−1)
.

Η απώλεια ενέργειας spin down είναι κατανοητή να είναι αποτέλεσμα ενός μαγνητισμένου ανέμου

σωματιδίων που παράγεται από τον περιστρεφόμενο μαγνητικό αστέρα. Αντιμετωπίζοντας την σαν

ακτινοβολία περιστρεφόμενου μαγνητικού διπόλου, το ρυθμός απώλειας ενέργειας είναι [22]

Ė = −BpR
6Ω4

6c3
sin2 χ (2.8)
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Σχήμα 2.1: Η περίοδος P και ο ρυθμός μεταβολής της Ṗ για πάλσαρς από το κατάλογο ATNF
(https://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat/). Οι κενοί κύκλοι είναι δυαδικά πάλ-

σαρ, τα περισσότερα των οποίων είναι millisecond πάλσαρ, ενώ τα τετράγωνα και τα Χ είναι ράδιο

πάλσα και anomalous X-ray and/or soft gamma-ray emitters αντίστοιχα. ΄Ολα τα υπόλοιπα πάλσαρ

απεικονίζονται ως τελείες. Επίσης οι γραμές είναι γραμμές σταθερού spin down (κόκκινες διακε-

κομμένες), μαγνητικού πεδίου (μπλε τελείες) και χαρακτηριστικής ηλικίας (μαύρες συνεχόμενες)

([32]).

όπου Bp είναι το μαγνητικό πεδίο του διπόλου στον πόλο και χ είναι η γωνία μεταξύ του μαγνητικού

πεδίου και του άξονα περιστροφής του πάλσαρ. Στη περίπτωση του μαγητικού πεδίου διπόλου,

βρίσκουμε k = 2M2
⊥/3Ic

3
, όπου M⊥ είναι η συνιστώσα της μαγνητικής διπολικής ροπής που είναι

κάθετη στον άξονα περιστροφής. Μπορούμε λοιπόν να υπολογίσουμε το μαγνητικό πεδίο ως [23]

Bp ≡ 3.2× 1019(PṖ )1/2 G (2.9)

΄Ενα τυπικό εύρος για τις τιμές του P είναι ∼ 0.03− 3 s, και για το Ṗ , 10−17 − 10−13
παρόλο που

έχουν παρατηρηθεί τιμές εκτός αυτών των ευρών, κυρίως σε magnetars και millisecond pulsars
[30]. Αυτό μας δίνει τιμές του μαγνητικού πεδίου της τάξης των 1011 − 1013 G για τα περισσότερα

PWNe. Τα millisecond pulsars έχουν μαγνητικά πεδία της τάξης των 108 G ενώ στα magnetars
μπορούν να φτάσουν μέχρι και μεγαλύτερα των 1015 G. Υποθέτοντας πως το μαγνητικό πεδίο δεν

μειώνεται εντός μερικών Myr για νεαρά πάλσαρ, και για μια σταθερή γωνία κλίσης χ βρίσκεται ότι

[31]

ṖPn−2 = K (2.10)

όπου K σταθερά. Ολοκλήρωση αυτής της εξίσωσης δίνει

Pn−1 = Pn−1
0 (n− 1)K (2.11)

με P0 να είναι η περίοδος μετά τη γέννηση του πάλσαρ. Μετρώντας τις τιμές του P και του Ṗ για

διάφορα πάλσαρ, μπορούμε να κατασκευάσουμε διαγράμματα όπως αυτό του σχήματος 2.1 για να τα

κατηγοριοποιούμε.
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Καθώς το πάλσαρ περιστρέφεται, δημιουργείται μια μαγνητόσφαιρα γεμάτη με φορτίο, όπου γίνεται

επιτάχυνση σωματιδίων σε κενά διαχωρισμένα από φορτίο κοντά στους πόλους ή στην εξωτερική

μαγνητόσφαιρα, η οποία επεκτείνει τον λεγόμενο κύλινδρο φωτός όπου RLC = c/Ω. Υποθέτοντας

πως το μαγνητικό πεδίο είναι διπολικό, μπορεί κανείς να υιοθετήσει μια εξάρτηση του τύπου r−3
και

να υπολογίσει το πολοειδές μαγνητικό πεδίο στο κύλινδρο

BLC = Bp

(
R

RLC

)3

∝ P−5/2Ṗ 1/2
(2.12)

Εκτός του κυλίνδρου, το τοροειδές μαγνητικό πεδίο κυριαρχεί και έχει εξάρτηση του τύπου r−1
.

Το μέγιστο δυναμικό που δημιουργείται από ένα περιστρεφόμενο πάλσαρ υπό την υπόθεση ότι ο

μαγνητικός άξονας και ο άξονας περιστροφής είναι ευθυγραμμισμένοι είναι [33]

Φ =

(
Ė

c

)
≈ 6× 1013

(
Ė

1038 erg s−1

)1/2

V (2.13)

Το ελάχιστο ρεύμα σωματιδίων που χρειάζεται για τη διατήρηση της πυκνότητας φορτίου στη μα-

γνητόσφαιρα είναι

˙NGJ =
cΦ

e
≈ 4× 1033

(
Ė

1038 erg s−1

)1/2

s−1
(2.14)

όπου e είναι το φορτίο του ηλεκτρονίου. Καθώς τα σωματίδια που συγκροτούν αυτό το ρεύμα επι-

ταχύνονται, παράγουν curvature radiation που ξεκινάει έναν καταιγισμό ηλεκτρονίων-ποζιτρονίων.

Σύμφωνα με παρατηρήσεις PWNe, για να εξηγήσουμε την ακτινοβολία synchrotron στα ραδιοκύμα-

τα που παρατηρείται, χρειαζόμαστε τιμές του Ṅ πλησιάζουν τα 1040 s−1
. Ο αριθμός των ζευγών

ηλεκτρονίου-ποζιτρονίου ανά πρωτεύον σωματίδιο που υπολογίζεται να είναι ≈ 105 − 107
φαίνεται

να είναι δύσκολος να επιτευχθεί μόνο από pair production στις περιοχές επιτάχυνσης εντός της μα-

γνητόσφαιρας [34]. Αυτό υπονοεί ότι χρειάζεται να υπάρχει ένας πληθυσμός ηλεκτρονίων χαμηλής

ενέργειας που θα πρέπει να παράγεται μέσω κάποιου άλλου μηχανισμού κατά τον σχηματισμό του

PWN [35]. Στο σχήμα 2.2 μπορεί κανείς να δεί ένα σκιαγράφημα της μαγνητόσφαιρας ενός πάλσαρ

όπου φαίνονται οι διάφορες περιοχές της μαγνητόσφαιρας μαζί με τις μαγνητικές δυναμικές γραμμές

και τον άξονα περιστροφής. Φαίνεται επίσης και ο κύλινδρος φωτός.

2.3.2 Pulsar Wind Nebulae

Σε πάλσαρ όπου ο μαγνητικός άξονας βρίσκεται υπό κλίση σε σχέση με τον άξονα περιστροφής, η

ροή σωματιδίων που περιγράφτηκε προηγουμένως οδηγεί σε έναν striped άνεμο με μια συνιστώσα

εναλλασσόμενου πολοειδούς μαγνητικού πεδίου που διαχωρίζεται από ένα current sheet [37]. Η

γεωμετρία αυτή του ανέμου μπορεί να γίνει κατανοητή κοιτώντας το σχήμα 2.3. Ως μαγνήτιση του

ανέμου, σ, ορίζεται ο λόγος της ροής Poynting ως προς τη ροή ενέργειας σωματιδίων

σ =
B2

4πmnγ0c2
(2.15)

όπου B, n, και γ0 είναι το μαγνητικό πεδίο, η αριθμητική πυκνότητα των σωματιδίων μάζας m,

και ο παράγοντας Lorentz του ανέμου. Η ροή Poynting κυριαρχεί καθώς ο άνεμος αφήνει πίσω

του τη μαγνητόσφαιρα και το σ έχει τιμές της τάξης του σ ∼ 104
. Καθώς ο άνεμος ρέει προς τα

έξω, τελικά συγκρατείται από το περιβάλλων υλικό, δηλαδή από ejecta του σουπερνόβα αρχικά, και

τελικά από το διαστρικό μέσο όταν το πάλσαρ διαφύγει από το SNR. Η συγκράτηση αυτή οδηγεί στο

σχηματισμό μιας μαγνητικής φούσκας από σωματίδια η οποία διαστέλλεται και αυτό είναι το PWN.

Καθώς ο γρήγορος άνεμος εισέρχεται στο νεφέλωμα, επιβραδύνεται απότομα για να συμφωνεί με την

επιβαλλόμενη συνοριακή συνθήκη της πολύ πιο αργής διαστολής του PWN και έτσι σχηματίζεται

ένα termination shock (TS) του ανέμου σε ακτίνα RTS όπου σε αυτό το σημείο η πίεση από τον
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Σχήμα 2.2: ΄Ενα σκιαγράφημα της μαγνητόσφαιρας του πάλσαρ του Καρκίνου. Τα ηλεκτρόνια είναι

παγιδευμένα και επιταχύνονται κατά μήκος των δυναμικών γραμμών του μαγνητικού πεδίου ενώ

ταυτόχρονα εκπέμπουν ηλεκτρομαγνητική ακτινοβολία. Στο σχήμα αναγράφονται ονομαστικά οι

διάφορες περιοχές της μαγνητόσφαιρας (polar cap, slot gap, κ.λ.π.) ([36]).

άνεμο που θέλει να σπρώξει προς τα έξω εξισορροπείται από την πίεση εντός του νεφελώματος που

σπρώχνει τον άνεμο προς τα μέσα. Η ακτίνα αυτή δίνεται ως [22]

RTS =

√
Ė/(4πωcPPWN ) (2.16)

όπου ω είναι ο ισοδύναμος filling factor για ισοτροπικό άνεμο και PPWN είναι η συνολική πίεση

εντός του νεφελώματος. Τελικά, λόγω της γεωμετρίας του συστήματος καταλήγουμε σε έναν αξο-

νοσυμμετρικό άνεμο που σχηματίζει μια δομή τόρου στο επίπεδο του ισημερινού, σε συνδυασμό με

jets κατά μήκος του άξονα περιστροφής [39]. Σε μικρά γεωγραφικά πλάτη η μαγνήτιση είναι μεγα-

λύτερη και αυτό περιορίζει σε αυτά τα πλάτη τη διαστολή σε μεγαλύτερο βαθμό. Το αποτέλεσμα

ένα πεπλατυσμένο σχήμα κατά μήκος του άξονα περιστροφής για το νεφέλωμα [40, 41]. Η δομή

αυτή γίνεται εμφανής στο σχήμα 2.4. Στο σχήμα αυτό βλέπουμε παρατηρήσεις του νεφελώματος

του Καρκίνου σε ακτίνες Χ και στο οπτικό φάσμα οι οποίες αποκαλύπτουν έναν τόρο γύρω από τον

ισημερινό και jets να περιβάλλονται από το πεπλατυσμένο σχήμα του νεφελώματος το οποίο περιβάλ-

λεται από δομές σαν λεπτά νήματα από παρασυρμένα ejecta. Ο εσωτερικός δακτύλιος αντιστοιχεί

στο termination shock και η ακτίνα του περιγράφεται πολύ καλά από την εξίσωση 2.16. Μαγνητο-

ϋδροδυναμικές προσομοιώσεις της δομής του ανέμου αναπαράγουν και επιβεβαιώνουν πολλές από

τις λεπτομέρειες που παρατηρούνται σε αυτά τα συστήματα [25].
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Σχήμα 2.3: Η πολοειδής δομή του striped ανέμου ενός πάλσαρ. Τα δύο βέλη συμβολίζουν τον άξονα

περιστροφής και τον μαγνητικό άξονα. Εντός της περιοχής που έχει ως σύνορο της διακεκομμένες

γραμμές, ο άνεμος περιέχει τοροειδής ρίγες όπου αλλάζει η πολικότητα. Αυτό φαίνεται από τις

εναλλαγές στο Bφ. Οι ρίγες αυτές διαχωρίζονται μεταξύ τους από current sheets που συμβολίζονται

από τις γραμμές από κουκκίδες. Εκτός της περιοχής αυτής, το μαγνητικό πεδίο δεν κάνει εναλλαγές

([38]).

Τα σχετικιστικά σωματίδια του ανέμου στο PWN παράγουν ακτινοβολία Synchrotron. Το φάσμα

αυτής της ακτινοβολίας εκτείνεται από τα ραδιοκύματα μέχρι και τις ακτίνες Χ. Επίσης, τα σχετικι-

στικά αυτά σωματίδια σκεδάζουν και περιβάλλοντα φωτόνια χαμηλής ενέργειας τα οποία προέρχονται

από την κοσμική ακτινοβολία υποβάθρου, το stellar radiation field και από εκπομπή από τη περι-

βάλλουσα σκόνη. Αυτό οδηγεί σε ακτινοβολία σε ακτίνες γ από σκέδαση inverse Compton. ΄Ενα

περίεργο αποτέλεσμα είναι ότι μοντέλα για τη δυναμική δομή και τις ιδιότητες της εκπομπής ακτι-

νοβολίας για το νεφέλωμα του Καρκίνου δίνουν σ ∼ 10−3
αμέσως μετά το termination shock [42].

Αυτό κάνει κατανοητό ότι κάπου ενδιάμεσα από τη μαγνητόσφαιρα και το termination shock, ο

άνεμος πρέπει να σταματάει να κυριαρχείται από ροή Poynting και να αρχίζει να κυριαρχείται από

ροή σωματιδίων. Μια πρόταση είναι πως μαγνητική επανασύνδεση στο current sheet μπορεί να

καταστρέφει το μαγνητικό πεδίο και να μεταφέρει την ενέργεια του στα σωματίδια [43]. Για το

πως μπορεί να γίνει αυτή η επανασύνδεση όμως δεν υπάρχει ξεκάθαρη απάντηση. Πρόσφατες υπο-

λογιστικές προσομοιώσεις σχετικιστικών shocks σε τέτοια συστήματα έχουν δείξει πως περιοχές

αντίθετων μαγνητικών πεδίων μπορούν να ενωθούν λόγω συμπίεσης της ροής του ανέμου από το

shock [44]. Η διαδικασία αυτή δίνει ένα φάσμα σωματιδίων που έχει μορφή power law dN/dE ∝ E−p
με p ∼ 1.5. Γύρω από τον ισημερινό, σωματίδια υψηλής ενέργειας μπορούν να διαχυθούν στη μπρο-

στινή μεριά του shock και να δημιουργηθούν διαταραχές οι οποίες μετά μπορούν να επιταχύνουν

επακόλουθα σωματίδια σε υψηλές ενέργειας μέσω επιτάχυνσης Fermi. Θα αναφερθούμε σε αυτό το

φαινόμενο λίγο παραπάνω στο επόμενο κεφάλαιο όπου θα μιλήσουμε για το πως τα πάλσαρ μπορούν

να λειτουργήσουν ως πηγές και επιταχυντές σωματιδίων υψηλής ενέργειας. Αυτό μπορεί πιθανώς

να δίνει μια πιο απότομη κλίση στο φάσμα στις υψηλές ενέργειες με p ∼ 2.5. Οι ιδιότητες του

ανέμου αλλάζουν συναρτήσει του γεωγραφικού πλάτους. Από τις ιδιότητες αυτές αξαρτώνται το

εύρος ενεργειών στις οποίες εκτείνεται το φάσμα, καθώς και η μέγιστη του ενέργεια. Αυτό υπονοεί

πως το injection spectrum των σωματιδίων μπορεί να είναι αρκετά περίπλοκο [45] λόγω αυτών των

σύνθετων εξαρτήσεων.

2.3.3 Σχηματισμός Τόρων, Jets και Wisps

΄Οπως φαίνεται από τις παρατηρήσεις (σχ. 2.4), η γεωμετρία του νεφελώματος του Καρκίνου είναι

ένας λοξός τόρος με jets από υλικό να ρέουν προς τις κατευθύνσεις που είναι κατά μήκος του άξονα

του τόρου και να εκτείνονται περίπου 2.5 pc από το πάλσαρ. Η δομή αυτή είναι συνοδευόμενη

από ένα αχνό countr-jet και η εκπομπή σε ακτίνες Χ είναι πιο ισχυρή στα άκρα του τόρου. Η

εξήγηση αυτών των δύο φαινομένων δεν είναι ξεκάθαρη. Πιστεύεται πως και τα δύο αυτά φαινόμενα

είναι κατά πάσα πιθανότητα το αποτέλεσμα Doppler beaming της ύλης που ρέει προς τα έξω.
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Σχήμα 2.4: Το νεφέλωμα του Καρκίνου. Σύνθετη εικόνα με παρατηρήσεις σε ακτίνες Χ (μπλε) από

το Chandra, στο οπτικό φάσμα (κόκκινο και κίτρινο) από το HST , και στο υπέρυθρο (μωβ) από το

Spitzer . (Εικόνα από το Chandra X-ray Observatory , https://chandra.harvard.edu/photo/
2009/crab/ ).
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Θυμίζουμε πως Doppler beaming είναι η μεταβολή στην παρατηρούμενη φωτεινότητα ύλης που

κινείται σε σχετικιστικές ταχύτητες λόγω σχετικιστικών φαινομένων. Η ένταση στις ακτίνες Χ, I,
είναι συνάρτηση της γωνίας προβολής ως [46]

I

I0
=

[ √
1− β2

1− β cosφ

]Γ+1

(2.17)

όπου το βc είναι η ροή downstream του termination shock, φ είναι η γωνία της ροής σε σχέση

με την ευθεία παρατήρησης, και I0 είναι η unbeamed ένταση. Παρατηρήσεις από το Chandra του

G54.1+0.3 δείχνουν παρόμοιες γεωμετρικές δομές. Οι παρατηρήσεις δείχνουν μια κεντρική σημεια-

κή πηγή περιτριγυρισμένη από ένα δαχτυλίδι με κλίση περίπου 45o
[47]. Η εκπομπή σε ακτίνες

Χ φαίνεται να είναι φωτεινότερη στο δεξί άκρο του δακτυλίου. Αν αυτό ερμηνευτεί ως Doppler
boosting, τότε συνεπάγεται πως η ταχύτητα ροής είναι της τάξης του ∼ 0.4c. Αχνά jets συνοδε-

ύουν τον δακτύλιο κατά μήκος του άξονα περιστροφής του πάλσαρ. Η φωτεινότητα των jets και

αυτή του κεντρικού δακτυλίου είναι ίδιες. Αυτό έρχεται σε αντίθεση με το νεφέλωμα του Καρκίνου

όπου ο τόρος είναι πολύ πιο φωτεινός από τα jets. Επιπρόσθετα, στο G54.1+0.3 το φωτεινότερο

κομμάτι της ροής στο δαχτυλίδι βρίσκεται από την εσωτερική μεριά, δηλαδή τη μεριά του πάλσαρ,

πράγμα που έρχεται σε αντίθεση με το Doppler boosting. Παρόμοιες ασυμφωνίες παρατηρούνται

και στο νεφέλωμα του Καρκίνου όπου η φωτεινότητα στο δακτύλιο είναι σχετικά ομοιόμορφη. Θα

ήθελα να σημειώσω πως όταν αναφέρουμε παρατηρήσεις, ασχολούμαστε όπως φαίνεται πολύ συχνά

με το νεφέλωμα του Καρκίνου και το πάλσαρ που περιέχεται μέσα σε αυτό. Αυτό γίνεται καθώς

το νεφέλωμα του Καρκίνου είναι ένα νεαρό νεφέλωμα που βρίσκεται αρκετά κοντά μας του οπο-

ίου γνωρίζουμε πολύ καλά την ηλικία και έχουμε παρατηρήσεις του σε όλο το ηλεκτρομαγνητικό

φάσμα. Συνεπώς είναι ένα νεφέλωμα για το οποίο γνωρίζουμε πάρα πολλά και συνεπώς είναι πολύ

καλό σημείο αναφοράς για σύγκριση με άλλα νεφελώματα.

Ο σχηματισμός των jets και τον τόρων μπορεί να κατανοηθεί ως εξής. ΄Εξω από τη μαγνητόσφαιρα

του πάλσαρ, η ροή σωματιδίων είναι ακτινική. Η περιστροφή του πάλσαρ δημιουργεί ένα τοροει-

δές μαγνητικό πεδίο του οποίου η ροή Poynting μεταβάλλεται ως sin2 ψ, όπου ψ είναι η γωνία

από τον άξονα περιστροφής. Η απαίτηση για διατήρηση της ροής ενέργειας κατά μήκος των γραμ-

μών ροής οδηγεί σε μια εξάρτηση του παράγοντα Lorentz από το γεωγραφικό πλάτος της μορφής

γ = γ0 +γm sin2 ψ [48] όπου γ0 είναι ο παράγοντας Lorentz του ανέμου εκτός του κυλίνδρου φωτός

(γ0 ∼ 102
) και γm είναι ο μέγιστος παράγοντας Lorentz των σωματιδίων πριν υποστούν το shock

(γm ∼ 106
κοντά στο termination shock). Από την εξίσωση 2.15 βλέπουμε πως αυτό σημαίνει ότι

και η παράμετρος μαγνήτισης θα εξαρτάται από το γεωγραφικό πλάτος. Το σ θα είναι πολύ μεγα-

λύτερο στον ισημερινό από ότι στους πόλους. Αυτή η ανισοτροπία οδηγεί στη δομή του ανέμου να

αποτελείται από τόρους και jets. Το μαγνητικό πεδίο μπορεί να εκτρέψει τη ροή σωματιδίων από τον

τόρο και να την στείλει προς τον άξονα περιστροφής του πάλσαρ επιταχύνοντας την σε ταχύτητες

∼ 0.5c. Με βάση τα φάσματα σε ακτινοβολία synchrotron, παρατηρείται ένα πολύ μεγάλο εύρος

τιμών στο κλάσμα του Ė που πηγαίνει σε jets [49, 50]. Οι τιμές του κλάσματος αυτού κυμαίνονται

από ∼ 2.5× 10−5
στο 3C 58 μέχρι και 10−3

για το PSR B1509-58. Αυτό υποδεικνύει σημαντικές

διαφορές στην απόδοση της έξτρα επιτάχυνσης που λαμβάνει χώρα κατά μήκος των jets

Ο τόρος που περιβάλει το πάλσαρ του Καρκίνου χαρακτηρίζεται από τη παρουσία διαφόρων δομών

σαν wisps. Η παρουσία και η φωτεινότητα των wisps αυτών μεταβάλλεται ως συνάρτηση του χρόνου

στο ορατό, υπέρυθρο, και ακτίνων Χ φάσμα. Τα wisps αυτά παρατηρούνται να αναδύονται από το

termination shock και κινούνται προς τα έξω από τον τόρο με ταχύτητες ∼ 0.5c. Η φύση αυτών τον

δομών δεν είναι ακόμη κατανοητή. Οι [51] προτείνουν ότι παράγονται από synchrotron instabilities.
Παρόλα αυτά οι [49] βρίσκουν πως αυτή η θεωρία δεν συμβαδίζει με τις δομές αυτές στο PSR
B1509-58. Μια άλλη πρόταση είναι πως τα wisps αυτά είναι περιοχές συμπίεσης των ζευγαριών

ηλεκτρονίων/ποζιτρονίων στο πλάσμα στις κλίμακες της κυκλοτρονικής ακτίνας τον ιόντων. Αυτή

η ιδέα μπορεί να εξηγήσει τα wisps στο PSR B1509-58 [52, 53].
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2.3.4 Ακτινοβολία από PWNe

Αφού είδαμε στις προηγούμενες ενότητες τις βασικές ιδιότητες των πάλσαρ και των PWNe, πάμε
να δούμε τις βασικές ιδιότητες της ακτινοβολίας που εκπέμπεται από αυτά. Ο πρώτος λόγος που μας

ενδιαφέρει αυτό είναι επειδή θέλουμε να μοντελοποιήσουμε την εκπομπή ακτινοβολίας τους ώστε να

εξηγήσουμε τα φάσματα που παρατηρούνται αλλά και να μπορούμε να προβλέπουμε φάσματα για άλλα

PWNe. ΄Ενας δεύτερος λόγος που μας ενδιαφέρει αυτό είναι επειδή η εκπομπή σε φωτόνια σχετίζεται

με τις υπόλοιπες ιδιότητες του πάλσαρ και επίσης και με εκπομπή σε ηλεκτρόνια/ποζιτρόνια που μας

ενδιαφέρει πάρα πολύ στη συγκεκριμένη εργασία.

Η εκπομπή από τα PWNe μπορεί να χωριστεί σε δύο μεγάλες κατηγορίες, την εκπομπή από σχε-

τικιστικά σωματίδια εντός του νεφελώματος και αυτήν που παράγεται από υλικό που παρασύρεται

κατά τη διαστολή του νεφελώματος.

Η εκπομπή από τα σχετικιστικά σωματίδια είναι ένας συνδυασμός ακτινοβολίας synchrotron και

inverse Compton που σχετίζεται με την σκέδαση φωτονίων που βρίσκονται στο περιβάλλον. Εάν

χαρακτηρίσουμε το injected spectrum σαν power law [22]

Q(Ee, t) = Q0(t)(Ee/E0)−γ (2.18)

τότε η ολοκληρωμένη ενέργεια σωματιδίων είναι∫
Q(E, t)EdE = (1 + σ)Ė(t) (2.19)

Για να βρει κανείς το συνολικό φάσμα εκπομπής θα πρέπει να ολοκληρώσει το φάσμα των ηλεκτρο-

νίων πάνω στην emissivity function για ακτινοβολία synchrotron και inverse Compton αντίστοιχα,

στο μαγνητικό πεδίο του νεφελώματος και τη φασματική πυκνότητα ισχύος του περιβάλλοντος πεδίου

φωτονίων. ΄Ενα σύνηθες φάσμα PWNe είναι σχετικά επίπεδο στα ραδιοκύματα, δηλαδή α ∼ 0.0−0.3
με Sν ∝ ν−α να είναι η φασματική πυκνότητα ροής. Συχνά συνηθίζεται στις ακτίνες Χ να γράφεται

το φάσμα των φωτονίων ως dNγ/dE ∝ E−γ , με γ = α+ 1. Το φάσμα γενικά γίνεται πιο απότομο

κοντά στο mm και στο οπτικό εύρος. Στα πολύ νεαρά PWNe που έχουν πολύ ισχυρά μαγνητικά

πεδία, η σκέδαση τον φωτονίων υψηλής ενέργειας που έχουν παραχθεί από ακτινοβολία synchrotron
από τα ίδια τα σωματίδια υψηλής ενέργειας που ακτινοβολούν την ακτινοβολία synchrotron μπορεί

να δώσει ακτίνες γ. Η διαδικασία αυτή ονομάζεται εκπομπή synchrotron self-Compton. Το φάσμα

εξαρτάται από την ηλικία, το μαγνητικό πεδίο και την ισχύ του spin down του πάλσαρ [54].

Στο σχήμα 2.5 βλέπουμε πως η συσσώρευση σωματιδίων στο νεφέλωμα δίνει ένα φάσμα από inver-
se Compton το οποίο αυξάνεται συναρτήσει του χρόνου. Αυτό φαίνεται καθώς οι καμπύλες του

φάσματος είναι η μια πιο πάνω από την προηγούμενη για μελλοντικές χρονικές στιγμές. Αντίθε-

τα, η ροή φωτονίων synchrotron μειώνεται συναρτήσει του χρόνου λόγω του ότι το μαγνητικού

πεδίο μειώνεται καθώς το PWN διαστέλλεται. ΄Οταν όμως φτάσει πίσω το αντίστροφο shock που

αναφέραμε προηγουμένως η συμπεριφορά αυτή αντιστρέφεται καθώς το νεφέλωμα συμπιέζεται και

η ένταση του μαγνητικού πεδίου αυξάνεται δραματικά. Αυτό οδηγεί σε ένα ραγδαίο επεισόδιο α-

πωλειών ενέργειας μέσω ακτινοβολίας synchrotron. ΄Οταν ξαναξεκινήσει πάλι να διαστέλλεται, η

εκπομπή inverse Compton ξαναξεκινάει και αυτή να αυξάνεται σε σχέση με την synchrotron. ΄Οταν

το PWN φτάσει στα τελευταία στάδια της εξέλιξης του, όπου το μαγνητικό πεδίο είναι πολύ μικρό,

η εκπομπή inverse Compton μπορεί να δώσει ένα πολύ καλά ανιχνεύσιμο σήμα για το PWN. Αυτή

η συμπεριφορά γίνεται ορατή σε έναν αριθμό από PWNe τα οποία έχουν ανιχνευθεί ακριβώς μέσω

αυτού του φαινομένου.

Η τυπική ενέργεια φωτονίων ακτινοβολίας synchrotron, για ηλεκτρόνια με ενέργεια Ee,100, σε

μονάδες των 100 TeV είναι [22]

Esγ ≈ 2.2E2
e,100B10 keV (2.20)
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Σχήμα 2.5: Εκπομπή synchtrotron (αριστερά) και inverse Compton (δεξιά) για σκέδαση από το

CMB από ένα PWN σε ηλικία 1000 (solid), 2000 (dotted), and 5000 (dashed) χρόνων. Οι υπο-

θέσεις είναι ότι E51 = 1, Mej = 8M�, και n0 = 0.1 cm−3
για την εξέλιξη του SNR και n = 3,

Ė0 = 1040 ergs s−1
, και τ0 = 500 yr για το πάλσαρ. Για τον άνεμο η υπόθεση είναι ότι το 99.9%

της ενέργειας του είναι στη μορφή ηλεκτρονίων/ποζιτρονίων με ένα φάσμα power law με γ = 1.6
([22])

όπου B10 είναι η ένταση του μαγνητικού πεδίου σε μονάδες των 10 µG. Ο σχετικός χρόνος ζωής

για την ακτινοβολία synchrotron για το σωματίδιο είναι

τsyn ≈ 820E−1
e,100B

−2
10 yr (2.21)

που έχει ως αποτέλεσμα ένα break στο φάσμα των φωτονίων σε ενέργεια [55]

Eγ,br ≈ 1.4B−3
10 t
−2
kyr keV (2.22)

για ηλεκτρόνια που γίνονται inject σε χρόνο tkyr. Πάνω από αυτή τη τιμή της ενέργειας, το φάσμα

γίνεται πιο απότομο κατά δΓ = 0.5. Στα νεαρά πάλσαρ (μερικών χιλιάδων ετών) τα οποία έχουν πο-

λύ ισχυρά μαγνητικά πεδία, το αποτέλεσμα είναι μια αύξηση στη κλίση του φάσματος των ακτίνων Χ

ως συνάρτηση της ακτίνας λόγω synchrotron burn-off των σωματιδίων με τις υψηλότερες ενέργειες

σε χρόνο μικρότερο από αυτόν που χρειάζεται για να ταξιδέψουν μέχρι τα εξωτερικά στρώματα του

PWN.

Η τυπική ενέργεια για ακτίνες γ που παράγονται μέσω σκέδασης inverse Compton με το CMB είναι

EICγ ≈ 0.32E2
e,10 TeV (2.23)

με Ee,10, σε μονάδες των 10 TeV. Αξίζει να σημειωθεί πως παρόλο που η ενέργεια των φωτονίων

για την ακτινοβολία synchrotron εξαρτάται και από την ενέργεια των ηλεκτρονίων αλλά και από

την ένταση του μαγνητικού πεδίου, η ενέργεια για την inverse Compton εξαρτάται μόνο από την
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ενέργεια των ηλεκτρονίων. Η μοντελοποίηση και τον δύο κατηγοριών εκπομπής για κάποιο συγκε-

κριμένο PWN επιτρέπει τον προσδιορισμό της έντασης του μαγνητικού πεδίου.

Λόγω του μικρού χρόνου ζωής της ακτινοβολίας synchrotron για τα σωματίδια που εκπέμπουν α-

κτίνες Χ, η φωτεινότητα σε ακτίνες Χ σχετίζεται με τη spin down ισχύ του πάλσαρ. Η εξίσωση που

δίνει αυτή τη συσχέτιση δίνεται από πολλές μελέτες με μια σχέση της μορφής LX ∼ 10−3Ė [56].

Παρόλο που για συγκεκριμένα πάλσαρ αυτή η σχέση μπορεί να διαφέρει κατά έναν παράγοντα του

10, ο προσδιορισμός της φωτεινότητας σε ακτίνες Χ μπορεί να δώσει λογικούς περιορισμούς για το Ė.

Το συνολικό φάσμα ενός PWN, αν συνδυαστεί με πληροφορίες για τη δυναμική του που παρέχο-

νται από μετρήσεις των ιδιοτήτων του spin down, και του μεγέθους του PWN και του SNR, θέτει

πολύ ισχυρούς περιορισμούς στην εξέλιξη και το φάσμα των σωματιδίων που γίνονται inject από

το πάλσαρ. Αν επίσης συνδυαστούν και προσεγγίσεις για την μάζα των ejecta που έχουν παρα-

συρθεί, μπορούν να μελετηθούν οι ιδιότητες του προγεννήτορα αστέρα και να προβλεφθεί η μοίρα

των ενεργητικών σωματιδίων εντός του νεφελώματος. Πρόσφατα, πολλές μελέτες που συνδυάζουν

παρατηρήσεις PWNe σε πολλά μήκη κύματος και μοντελοποιήσεις της εξέλιξης τους και των φα-

σμάτων τους, έχουν δώσει πολλές πληροφορίες για αυτά τα ζητήματα.

Μόλις είδαμε την εκπομπή από σχετικιστικά σωματίδια εντός του νεφελώματος. Θα προχωρήσουμε

τώρα στο να δούμε και πολύ σύντομα την εκπομπή από shocked ejecta κατά τη διαστολή του νε-

φελώματος. Καθώς το PWN διαστέλλεται, θερμαίνει τα supernova ejecta που το περιτριγυρίζουν.

Ακολουθεί συνεπώς μια εκπομπή που είναι ένας συνδυασμός από ακτινοβολία από shocked αέριο, και

συνεχή εκπομπή από σκόνη που έχει συμπυκνωθεί από τα κρύα ejecta κατά την αρχική αδιαβατική

εκτόνωση του SNR. Η θερμική αυτή εκπομπή εξαρτάται από την ταχύτητα του shock του PWN
που κατευθύνεται προς τα ejecta. Η ταχύτητα αυτή με τη σειρά της εξαρτάται από την ισχύ του

spin down του κεντρικού πάλσαρ και το προφίλ πυκνότητας και ταχύτητας των ejecta. Για αργά

shocks (όπως στο νεφέλωμα του καρκίνου, το G21.5-0.9 και το G54.1+0.3) η εκπομπή αυτή μπο-

ρεί να παρατηρηθεί στο υπέρυθρο και στο οπτικό φάσμα,. Για γρηγορότερα shocks (όπως στο 3C
58) η εκπομπή μπορεί να παρατηρηθεί σε ακτίνες Χ . Η μελέτη αυτού του είδους εκπομπής μπορεί

να μας παρέχει με χρήσιμες πληροφορίες για τη σύσταση των ejecta και τη ταχύτητα επέκτασης τους.

Η εκπομπή από τη σκόνη αυτή που μόλις αναφέραμε έχει τη μορφή ακτινοβολίας μέλανος σώματος.

Ως ακτινοβολία μέλανος σώματος, αυτό σημαίνει πως οι ιδιότητες της εξαρτώνται από τη θερμο-

κρασία, τη σύσταση και τη κατανομή της σκόνης. Μετρήσεις της εκπομπής από σκόνη πριν αυτή

αλληλεπιδράσει με το αντίστροφο shock, έχουν αποδειχθεί να είναι μεγάλης σημασίας για τον προσ-

διορισμό του ρυθμού με τον οποίο σχηματίζεται σκόνη σε εκρήξεις σουπερνόβα [57].

2.4 Εξέλιξη των Pulsar Wind Nebulae

Στις επόμενες ενότητες αυτού του κεφαλαίου θα ασχοληθούμε με την εξέλιξη των PWNe. Μερικά

από αυτά που θα συζητηθούν έχουν ήδη αναφερθεί στις προηγούμενες ενότητες με σκοπό να γίνει

κατανοητή η εκπομπή από τα PWNe και οι βασικές ιδιότητες τους. Στις επόμενες ενότητες όμως

θα συζητηθούν αρκετά πιο αναλυτικά, απλά θα πρέπει να ξανααναφερθούν για λόγους πληρότητας

των ενοτήτων. Θα ασχοληθούμε με όλες τις φάσεις της εξέλιξης των PWNe οι οποίες κυριαρχούν

τις ιδιότητες τους τις οποίες παρατηρούμε.

2.4.1 Αρχική Διαστολή εντός των Unshocked Ejecta

Από τη δημιουργία ενός πάλσαρ σε μια έκρηξη σουπερνόβα, το πάλσαρ και το PWN του, είναι

αρχικά περιτριγυρισμένα από ένα SNR που διαστέλλεται. Το ωστικό κύμα του SNR κινείται προς
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τα έξω ελεύθερα με ταχύτητα > (5− 10)× 103 km s−1
. Ασυμμετρία κατά την έκρηξη επίσης δίνει

μια τυχαία χωρική ταχύτητα στο πάλσαρ της τάξης των 400− 500 km s−1
. Στις αρχικές χρονικές

στιγμές το πάλσαρ βρίσκεται κοντά στο κέντρο του SNR.

Το πάλσαρ βρίσκεται εντός των unshocked ejecta της έκρηξης τα οποία κινούνται σχετικά αργά.

΄Οπως έχουμε αναφέρει και προηγουμένως, επειδή t� τ0 το πάλσαρ έχει σχεδόν σταθερή παραγωγή

ενέργειας Ė ≈ Ė0 (εξ. 2.5). Ο άνεμος από το πάλσαρ βρίσκεται υπό πολύ υψηλή πίεση σε σχέση

με το περιβάλλον του και διαστέλλεται πολύ απότομα. Επειδή λόγω της πίεσης αυτής κινείται και

υπερηχητικά, σχηματίζει ένα shock το οποίο κινείται προς τα ejecta. Στη σφαιρικά συμμετρική

περίπτωση, η ακτίνα του PWN εξελίσσεται ως [58]

RPWN ≈ 1.5Ė0
1/5
E

3/10
SN M

−1/2
ej t6/5

= 1.1 pc

(
Ė0

1038 ergs s−1

)1/5(
ESN

1051 ergs

)3/10( Mej

10 M�

)−1/2( t

103 years

)6/5

(2.24)

όπου RPWN είναι η ακτίνα του μπροστινού shock του PWN τη χρονική στιγμή t, και ESN και

Mej είναι η κινητική ενέργεια και η ejected μάζα αντίστοιχα που απελευθερώθηκαν κατά την έκρηξη

σουπερνόβα. Επειδή η ταχύτητα διαστολής του PWN αυξάνεται συνεχώς, και η ταχύτητα του

ήχου στο εσωτερικό του νεφελώματος είναι c/
√

3, το PWN παραμένει κεντραρισμένο γύρω από

το πάλσαρ. Στις παρατηρήσεις μας, αναμένουμε λοιπόν σε αυτές τις αρχικές χρονικές στιγμές

της εξέλιξης να βλέπουμε ένα SNR που διαστέλλεται πολύ γρήγορα με ένα σχετικά συμμετρικό

PWN κοντά στο κέντρο του και ένα νεαρό πάλσαρ στο κέντρο του PWN. ΄Ενα παράδειγμα τέτοιου

συστήματος είναι το πάλσαρ J1833-1034 το οποίο βρίσκεται στο κέντρο του νεαρού SNR G21.5-0.9
και έχει ένα PWN που είναι ισχυρή πηγή ακτίνων Χ και ραδιοκυμάτων. Το σύστημα αυτό εκτιμάται

να είναι περίπου 1000 ετών και φαίνεται στο σχήμα 2.6(a).

2.4.2 Αλληλεπίδραση του SNR με το Αντίστροφο Shock

Καθώς το SNR διαστέλλεται, παρασέρνει ένα σημαντικό ποσό μάζας του διαστρικού αερίου και

ξεκινάει να εξελίσσεται προς τη φάση που ονομάζεται φάση Sedov-Taylor. Σε αυτή τη φάση η συ-

νολική ενέργεια διατηρείται ενώ παράλληλα, διαμοιράζεται και ισοδύναμα σε κινητικές και θερμικές

συνεισφορές [62]. Η περιοχή αλληλεπίδρασης μεταξύ του SNR και του περιβάλλοντός του αποκτάει

μια πιο σύνθετη δομή που απαρτίζεται από ένα μπροστινό shock όπου το περιβάλλων αέριο συμπι-

έζεται και θερμαίνεται, και ένα αντίστροφο shock όπου τα ejecta επιβραδύνονται. Το αντίστροφο

shock αρχικά κινείται προς τα έξω, πίσω από το μπροστινό shock αλλά έπειτα κινείται προς μέσα.

Αν δεν υπάρχει κεντρικό πάλσαρ, ούτε PWN και υπό την υπόθεση ότι το SNR διαστέλλεται εντός

ενός μέσου με σταθερή πυκνότητα, το αντίστροφο shock φτάνει το κέντρο του SNR σε χρόνο [63]

tSedov ≈ 7

(
Mej

10 M�

)5/6( ESN
1051 ergs

)−1/2( n0

1 ergs−3

)−1/3

kyr (2.25)

με n0 να είναι η αριθμητική πυκνότητα του περιβάλλοντος αερίου. Στη φάση αυτή, το εσωτερικό

του SNR είναι γεμάτο με ejecta τα οποία έχουν θερμανθεί από το shock. Ο Cox [64] έδειξε πως

ολόκληρο το SNR μπορεί να περιγραφτεί από απλές εξισώσεις τις οποίες και απέδειξε. Η ακτίνα

του μπροστινού shock για παράδειγμα, εξελίσσεται ως RSNR ∝ t2/5 σύμφωνα με την σχέση

RSNR ≈ 6.2×
(
ESN
n0

)1/5

t2/5 (2.26)

Εάν εντός του SNR βρίσκεται ένα νεαρό πάλσαρ που έχει σχηματίσει ένα PWN, το αντίστροφο

shock του SNR που κινείται προς τα μέσα συγκρούεται με το το μπροστινό shock αυτού του PWN
που κινείται προς τα έξω σε χρόνο tcoll < tSedov. Ο χρόνος αυτός είναι συνήθως μερικές χιλιάδες

28



Σχήμα 2.6: (a) Μια εικόνα σε ακτίνες Χ του SNR G21.5-0.9 από το Chandra [59]. ΄Ενα κυκλικό

SNR διαμέτρου ≈ 5′ περιτριγυρίζει ένα συμμετρικό PWN διαμέτρου ≈ 1.5′ με το νεαρό πάλσαρ

J1833-1034 στο κέντρο του [60, 61]. Η κεντρική τοποθεσία του πάλσαρ και του PWN καθώς και

το ότι και το PWN αλλά και το SNR είναι συμμετρικά σημαίνουν πως το σύστημα είναι αρκετά

νεαρό και βρίσκεται στη φάση όπου το PWN διαστέλλεται ελεύθερα και συμμετρικά στο unshoked
εσωτερικό του SNR (b) ΄Ενα διάγραμμα ενός SNR όπου φαίνεται το παρασυρμένο διαστρικό κέλυφος

με τα κρύα και τα ζεστά ejecta να διαχωρίζονται από το αντίστροφο shock. Φαίνονται επίσης το

κεντρικό πάλσαρ και το νεφέλωμα του. Το ζουμαρισμένο κομμάτι δείχνει το termination shock του

ανέμου ([23]).

χρόνια [65, 66]. Παρόλο που έχουμε παρουσιάσει μερικές απλές εξισώσεις μέχρι στιγμής, από ε-

δώ και πέρα η εξέλιξη είναι αρκετά περίπλοκη. Ακόμα και στη περίπτωση ενός ακίνητου πάλσαρ

με ισοτροπικό άνεμο και σφαιρικό SNR, είναι πολύ δύσκολο να περιγραφτεί μαθηματικά η εξέλιξη

από αυτό το σημείο και μετά. Το αντίστροφο shock συμπιέζει το PWN κατά έναν πολύ σημαντικό

παράγοντα. Αυτό οδηγεί σε μια αύξηση στη πίεση του και μια απότομη διαστολή. Αυτό γίνεται

πολλές φορές και έχουμε μια ταλάντωση του νεφελώματος που διαρκεί μερικές χιλιάδες χρόνια που

συνοδεύεται από μια απότομη αύξηση στο μαγνητικό πεδίο του νεφελώματος η οποία προκαλεί ένα

burn off των ηλεκτρονίων με τις υψηλότερες ενέργειες [63, 65, 67]. Η συμπίεση αυτή του PWN
παράγει αστάθειες Rayleigh–Taylor η οποίες μπορούν να παράξουν χαοτικές δομές στο PWN που

μοιάζουν με νήματα [66, 68]. Τέτοιες δομές μπορούν να παρατηρηθούν στο σχήμα 2.4 στα μωβ

χρώματα.

Αυτή η αλληλεπίδραση του αντίστροφου shock του SNR με το μπροστινό shock του PWN, όπως τη

περιγράψαμε μόλις τώρα, είναι μια εξιδανικευμένη αλληλεπίδραση που μπορεί να συμβεί πολύ σπάνια.

Στη πιο ρεαλιστική περίπτωση, το πάλσαρ συνήθως έχει μετακινηθεί μακριά από το κέντρο του

SNR μέχρι το αντίστροφο shock να συγκρουστεί με το PWN. Επίσης, εάν το SNR έχει επεκταθεί

μη-συμμετρικά, πράγμα που είναι πολύ πιθανό, το αντίστροφο shock κινείται πιο γρήγορα προς τα

μέσα σε μερικές πλευρές σε σχέση με άλλες. Αυτό οδηγεί σε μια τρισδιάστατη και περίπλοκη

αλληλεπίδραση που έχει μεγάλη χρονική διάρκεια. Μετά από αυτή την αλληλεπίδραση αλλά και

κατά τη διάρκεια της, το PWN μπορεί να αποκτήσει μια πολύ παραμορφωμένη μορφολογία και να

έχει μετακινηθεί και από τη κεντρική του θέση εντός του SNR [68, 69]. ΄Ενα γνωστό παράδειγμα

τέτοιου συστήματος είναι το Vela SNR που φαίνεται το σχήμα 2.7.
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Σχήμα 2.7: Μια εικόνα στα 2.4 GHz του Vela SNR (G263.9-3.3) [70] από το Parkes. Φαίνονται

ένα κέλυφος που έχει διάφορα φωτεινά άκρα και στο κέντρο το PWN. Ο σταυρός συμβολίζει τη

θέση του πάλσαρ B0833-45 και το βέλος την κατεύθυνση κίνησης του [71]. Το γεγονός ότι το

πάλσαρ δεν είναι ούτε στο κέντρο του PWN αλλά ούτε κινείται και μακριά από αυτό σημαίνει πως

η αλληλεπίδραση των δύο shocks έχει συμβεί ([23]).

2.4.3 PWN μέσα σε Sedov SNR

Μόλις περάσουμε αυτή τη φάση που μόλις περιγράψαμε και οι ταλαντώσεις ανάμεσα στο PWN και

το αντίστροφο shock του SNR έχουν εξασθενήσει, το πάλσαρ μπορεί και πάλι να τροφοδοτήσει

ένα νεφέλωμα που διαστέλλεται συνεχώς. Τώρα όμως το PWN διαστέλλεται εντός θερμών και

shocked ejecta σε υποηχητικές ταχύτητες. Για την εξέλιξη της ακτίνας αυτού του PWN υπάρχουν

δύο λύσεις. Οι δύο λύσεις αυτές είναι βέβαια μόνο για την ιδανική περίπτωση ενός σφαιρικά συμ-

μετρικού PWN. Ανάλογα με το αν το t είναι μεγαλύτερο ή μικρότερο του τ0 (εξ. 2.6), έχουμε δύο

περιπτώσεις. Στη πρώτη περίπτωση, το Ė είναι κατά προσέγγιση σταθερό και η ακτίνα του PWN
εξελίσσεται ως RPWN ∝ t11/15

[65]. Στη δεύτερη περίπτωση το Ė μειώνεται και αναμένουμε για

n = 3 η ακτίνα να εξελίσσεται ως RPWN ∝ t3/10
[63].

Σε αυτό το σημείο η απόσταση που έχει ταξιδέψει το πάλσαρ από το σημείο της έκρηξης είναι αρκετά

μεγάλη. Η απόσταση αυτή μπορεί να γίνει και συγκρίσιμη ή ακόμα και μεγαλύτερη από την ακτίνα

που θα είχε το PWN άμα το πάλσαρ ήταν ακίνητο. Συνεπώς το πάλσαρ τελικά δραπετεύει από την

αρχική φούσκα ανέμου που είχε σχηματίσει, αφήνοντας πίσω ένα relic PWN και δημιουργώντας ένα

καινούριο πιο μικρό PWN γύρω από τη τωρινή του θέση [69]. Στις παρατηρήσεις μας αυτό φαίνεται
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Σχήμα 2.8: Μία σύνθετη εικόνα του SNR G327.1-1.1. Με κόκκινα χρώματα φαίνονται τα ραδιοκύμα-

τα ενώ με μπλε οι ακτίνες Χ. Η μορφολογία των ραδιοκυμάτων συνίσταται από ένα αχνό κέλυφος

το οποίο περικλείει ένα κεντρικό PWN . Η έντονη εκπομπή σε ακτίνες Χ δίνει τη θέση του πάλσαρ.

Η απόσταση ανάμεσα στο νεφέλωμα που εκπέμπει σε ραδιοκύματα και αυτό που εκπέμπει σε ακτίνες

Χ σημαίνει πως το νεφέλωμα που εκπέμπει σε ραδιοκύματα είναι ένα relic PWN. Το πάλσαρ κατά

πάσα πιθανότητα κινείται υποηχητικά εντός του SNR και δημιουργεί ένα καινούριο PWN καθώς

απομακρύνεται από το σημείο της γέννησης του. Στην εικόνα σημειώνονται με βελάκια η θέση

του πάλσαρ, η κατεύθυση κίνησης του, και η κατεύθυνση κίνησης του αντίστροφου shock. (Ει-

κόνα από το Chandra X-ray Observatory , https://chandra.harvard.edu/photo/2010/g327/,
Credit: X-ray: NASA/CXC/SAO/[72] and ESA/XMM-Newton Radio: SIFA/MOST and CSI-
RO/ATNF/ATCA; Infrared: UMass/IPAC-Caltech/NASA/NSF/2MASS).

σαν ένα κεντρικό και πιθανώς παραμορφωμένο PWN που εκπέμπει στα ραδιοκύματα και ίσως και

λίγο στις ακτίνες Χ. Το πάλσαρ βρίσκεται στη μια πλευρά αυτής της περιοχής και φαίνεται να συν-

δέεται με το relic PWN με μια γέφυρα που εκπέμπει σε ραδιοκύματα και ακτίνες Χ. ΄Ενα ξεκάθαρο

παράδειγμα τέτοιου συστήματος είναι το PWN του SNR G327.1-1.1 που φαίνεται το σχήμα 2.8.

Η ταχύτητα του ήχου μειώνεται ως συνάρτηση της ακτίνας από το κέντρο του SNR στα shocked
ejecta και συνεπώς μειώνεται καθώς το πάλσαρ κινείται από το κέντρο προς το άκρο του SNR.

Συνεπώς, η ταχύτητα του πάλσαρ γίνεται τελικά υπερηχητική και τώρα δημιουργεί ένα bow shock
εντός του SNR [68, 73]. Ως αποτέλεσμα της κίνησης του πάλσαρ, δημιουργείται μια πίεση που πιέζει

το καινούριο PWN προς τα μέσα και το περιορίζει. Το αποτέλεσμα είναι ή έκταση του καινούριου

νεφελώματος να είναι συνήθως μικρή, δηλαδή . 1 pc. Επιπρόσθετα, ο άνεμος του πάλσαρ βρίσκε-

ται σε ισορροπία με το περιβάλλον του και συνεπώς το PWN δεν διαστέλλεται πια συναρτήσει του

χρόνου. Για ένα SNR στη φάση Sedov-Taylor, η δημιουργία αυτού του bow shock ξεκινάει περίπου

όταν το πάλσαρ έχει μετακινηθεί το 68% της απόστασης από το κέντρο έως το μπροστινό shock του

SNR [41, 73]. Το πάλσαρ τώρα, επειδή κινείται υπερηχητικά, είναι και περιτριγυρισμένο από έναν

κώνο Μαχ, και το PWN έχει μια εμφάνιση που μοιάζει με κομήτη. Η εικόνα αυτή γίνεται εμφανής
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Σχήμα 2.9: Το SNR W44 (G34.7-0.4). Το κυρίως πάνελ δείχνει μια εικόνα του SNR στα 1.4 GHz
από το VLA ενώ το μικρό πάνελ είναι μια εικόνα του νεαρού πάλσαρ B1853+01 στα 8.4 GHz από

το VLA. Η θέση του πάλσαρ συμβολίζεται με έναν σταυρό. Το πάλσαρ είναι κοντά στο στο άκρο

του SNR και δημιουργεί ένα bow shock λόγω της υπερηχητικής του κίνησης. Βλέπουμε επίσης την

ομοιότητα του με κομήτη ([23]).

στις ακτίνες Χ και τα ραδιοκύματα. ΄Ενα παράδειγμα τέτοιου συστήματος είναι το PSR B1853+01
στο SNR W44. Το σύστημα φαίνεται το σχήμα 2.9.

Το πάλσαρ τυπικά θα διαπεράσει το κέλυφος του SNR μετά από ∼ 40000 χρόνια (εξ. 2.27). Καθώς

το πάλσαρ διαπερνάει το κέλυφος του SNR, μπορεί να μεταφέρει ενέργεια σε αυτό και να το κάνει

να φαίνεται φωτεινότερο [74, 75].

2.4.4 Bow Shocks γύρω από Πάλσαρ με Μεγάλη Ταχύτητα

Ας συζητήσουμε λίγο πιο αναλυτικά τη κίνηση του πάλσαρ εντός του SNR και τη διαφυγή του από

αυτό, και τα bow shocks που δημιουργούνται που μόλις αναφέραμε. Τα πάλσαρ γενικά γεννιούνται

με αρκετά μεγάλες χωρικές ταχύτητες. Τυπικά, VPSR = 400 − 500 km s−1
αλλά μερικές φορές

μπορούν να ξεπεράσουν και τα 1000 km s−1
. Αυτές οι ταχύτητες είναι το αποτέλεσμα της ώθησης

που δίνεται στο αστέρι κατά τη διάρκεια ή αμέσως μετά τη κατάρρευση του πυρήνα [76]. Τα νεαρά

πάλσαρ έχουν λοιπόν τις μεγαλύτερες ταχύτητες από οποιοδήποτε άλλο πληθυσμό αστεριών και

πολλά έχουν ακόμα αρκετά μεγάλες ταχύτητες για να διαφύγουν και από το Γαλαξία.

΄Οπως αναφέρθηκε και προηγουμένως, αυτή η μεγάλη ταχύτητα ενός πάλσαρ, του επιτρέπει να

διαφύγει από το αρχικό του PWN και να κινηθεί εντός των shocked ejecta του εσωτερικού του

SNR με τη κίνηση του να είναι αρχικά υποηχητική εντός του θερμού αερίου. Μέχρι να φτάσει

στο άκρο του SNR η κίνηση του γίνεται υπερηχητική λόγω πτώσης της ταχύτητας του ήχου στο

μέσο. Επίσης αναφέραμε πως στην απλή περίπτωση όπου το SNR είναι σφαιρικό στη φάση Sedov
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Σχήμα 2.10: Υδροδυναμική προσομοίωση ενός bow shock από πάλσαρ. Η θέση του πάλσαρ σημει-

ώνεται με έναν αστερίσκο. Το πάλσαρ κινείται με από τα δεξιά προς τα αριστερά με αριθμό Μαχ

M = 60. Τα διαφορετικά χρώματα στην εικόνα σε συνδυασμό με τη μπάρα στο πλάι δείχνουν τη

πυκνότητα σε μονάδες log10 (ρ0/10−24 g cm−3) ([23]).

και διαστέλλεται εντός ενός ομοιόμορφου μέσου, η μετάβαση αυτή από υποηχητική ταχύτητα σε

υπερηχητική γίνεται όταν το πάλσαρ έχει ταξιδέψει το 68% της απόστασης από το κέντρο του SNR
στο άκρο του. Ο χρόνος που χρειάζεται για να γίνει αυτό είναι περίπου το μισό του crossing time
που δίνεται από την εξίσωση 2.27. Το 68% αυτό είναι ανεξάρτητο του VPSR, του n0 και του ESN .

Η υπερηχητική κίνηση του πάλσαρ παράγει τώρα ένα PWN που έχει τη μορφολογία ενός bow shock.
Εφόσον το SNR επιβραδύνεται, το πάλσαρ τελικά θα διαπεράσει το κέλυφος και θα διαφύγει. ΄Ενα

πάλσαρ που κινείται με ταχύτητα VPSR & 650 km s−1
θα διαφύγει από το SNR που είναι ακόμα

στη φάση Sedov σε χρόνο [77]

tcross = 44

(
ESN

1051 ergs

)1/3 ( n0

1 cm−3

)−1/3
(

VPSR
500 km s−1

)−5/3

kyr (2.27)

Για τις χρονικές στιγμές t > tcross το πάλσαρ κινείται πλέον στο διαστρικό μέσο.

Ο άνεμος του πάλσαρ σε ένα bow shock επιβραδύνεται απότομα και δημιουργείται ένα termination
shock παρόμοιο με αυτό που δημιουργείται και στα νεαρά PWNe εντός των SNR τους. Η διαφορά

είναι πως η εξωτερική πηγή πίεσης που εξισορροπεί την πίεση του ανέμου είναι ram pressure από

τη κίνηση του πάλσαρ και όχι εσωτερική πίεση από τον shocked άνεμο. Επιπρόσθετα, επειδή η ram
pressure δεν είναι ισοτροπική, η ακτίνα του termination shock είναι συνάρτηση της γωνίας από τη

κατεύθυνση κίνησης του πάλσαρ. Στην κατεύθυνση κίνησης του, η ακτίνα του termination shock
ονομάζεται stand-off distance, Rw0 και δίνεται από μια σχέση όμοια με την 2.16

Rw0 =

√
Ė/4πωcρ0V 2

PSR (2.28)

όπου ρ0 είναι η πυκνότητα του περιβάλλοντος. Για ισοτροπικό άνεμο και ω = 1, σε πολική γωνία

θ σε σχέση με τον άξονα συμμετρίας του bow shock, υπάρχει αναλυτική λύση για την ακτίνα του
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Σχήμα 2.11: Το millisecond πάλσαρ ‘Μαύρη Χήρα’ ή αλλιώς PSR B1957+20. Το πράσινο χρώμα

είναι εκπομπή Hα που παρατηρήθηκε με το Anglo-Australian Observatory . Το κόκκινο χρώμα είναι

εκπομπή σε ακτίνες Χ από το Chandra. Επίσης φαίνεται στο background και εκπομπή σε ακτίνες

Χ από αστέρια. (Εικόνα από το Chandra X-ray Observatory , https://chandra.harvard.edu/
photo/2003/b1957/)

termination shock ως συνάρτηση αυτής της γωνίας. Η λύσει αυτή παράγεται υποθέτοντας πως το

shock είναι σαν ένα λεπτό στρώμα. Στη πραγματικότητα, στα bow shocks αναμένεται να υπάρχει

ένα διπλό shock. Η λύση αυτή είναι [78]

Rw(θ) = Rw0

√
3(1− θ cot θ)

sin θ
(2.29)

Πλήρης υδροδυναμικές και μαγνητοϋδροδυναμικές προσομοιώσεις δείχνουν ότι η εξίσωση 2.29 είναι

καλή προσέγγιση σε περιοχές όπου θ . π
2 αλλά δεν δίνει καλά αποτελέσματα για μεγαλύτερες γω-

νίες [77, 79].

΄Ενα αποτέλεσμα μιας τέτοιες προσομοίωσης φαίνεται το σχήμα 2.10. Φαίνεται ξεκάθαρα η διπλή

δομή του shock που περιέχει ένα μπροστινό shock όπου το διαστρικό μέσο θερμαίνεται και ένα

termination shock όπου ο άνεμος του πάλσαρ επιβραδύνεται. ΄Οπως αναμένει, η ακτίνα του ter-
mination shock δεν είναι ομοιόμορφη γύρω από το πάλσαρ. Ειδικά και χαμηλούς αριθμούς Μαχ,

M ∼ 1 − 3, ο λόγος των ακτίνων των termination shocks σε γωνίες θ = π και θ = 0 είναι κατά

προσέγγισηM [77, 79]. ΓιαM� 1 ο λόγος αυτός πλησιάζει τη τιμή ∼ 5− 6 [80, 81].

2.4.5 Το Πάλσαρ εντός του Διαστρικού Αερίου

΄Οπως αναφέραμε νωρίτερα, το πάλσαρ τελικά διαφεύγει από το SNR και κινείται εντός του δια-

στρικού αερίου. Η ταχύτητα του ήχου στο διαστρικό άεριο είναι συνάρτηση της θερμοκρασίας και

τυπικές τιμές είναι 1, 10 και 100 km s−1
για τα κρύα, θερμά και ζεστά τμήματα του διαστρικού

μέσου αντίστοιχα. Αναμένουμε συνεπώς, πως εάν το πάλσαρ δεν είναι εξαιρετικά αργό, ότι μόλις

διαφύγει από το SNR, τότε η κίνηση του είναι πολύ συχνά υψηλά υπερηχητική εντός του διαστρικού

αερίου. Ως αποτέλεσμα της υπερηχητικής κίνησης, παράγεται προφανώς και ένα bow-shock PWN.
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Ο αριθμός Μαχ του πάλσαρ μπορεί να είναι πολύ μεγάλος M � 1. Στις περιπτώσεις όπου το

πάλσαρ κινείται εντός ουδέτερου αερίου, το μπροστινό shock του PWN είναι ορατό υπό τη μορφή

εκπομπής Hα που παράγεται από διέγερση του shock. Ο shocked άνεμος παράγει επίσης και ακτι-

νοβολία synchrotron που οδηγεί σε ένα σχήμα που έχει μια κεφαλή και μία ουρά σαν κομήτη. Και

τα δύο αυτά είναι ορατά στα ραδιοκύματα και στις ακτίνες Χ. ΄Ενα τέτοιο παράδειγμα bow shock
είναι η δομή που φαίνεται γύρω από το PSR B1957+20 στο σχήμα 2.11.

Καθώς το πάλσαρ κινείται πλέον εντός του Γαλαξία, απομακρύνεται από το πυκνό αέριο του Γαλαξια-

κού επιπέδου όπου γεννιούνται οι περισσότεροι αστέρες νετρονίων, ενώ παράλληλα το Ė μειώνεται.

Τελικά τα περισσότερα πάλσαρ καταλήγουν να έχουν μικρές spin down luminosities σε περιοχές

χαμηλής πυκνότητας όπου πλέον μπορεί να μην κινούνται υπερηχητικά. Η ενέργεια τους δεν είναι

πλέον αρκετή για να τροφοδοτήσει παρατηρήσιμα νεφελώματα. Σε αυτό το τελικό στάδιο, υπο-

θέτουμε πως το πάλσαρ περιτριγυρίζεται από μια κοιλότητα σχετικιστικού υλικού με ακτίνα� 1 pc
που συγκρατείται από τη θερμική πίεση του διαστρικού μέσου [82, 83]. Να σημειωθεί πως τέτοια

‘νεφελώματα φαντάσματα’ δεν έχουν παρατηρηθεί μέχρι στιγμής.

΄Ενα εναλλακτικό μονοπάτι που μπορεί να ακολουθήσει ένα πάλσαρ και το ακολουθούν κυρίως

πάλσαρ μεγάλης ηλικίας σε δυαδικά συστήματα, είναι να αυξηθεί η ταχύτητα περιστροφής τους

μέσω accretion από τον σύντροφο τους. Αυτό έχει ως αποτέλεσμα, την παραγωγή ενός millisecond
πάλσαρ με μικρή τιμή Ṗ αλλά με πολύ σύντομη περίοδο περιστροφής, P ∼ 1− 10 ms.
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Κεφάλαιο 3

Εκπομπή Σωματιδίων Υψηλών

Ενεργειών από Πάλσαρ

3.1 Γενικά

Πάλσαρ παρατηρούνται σε όλο το εύρος της ηλεκτρομαγνητικής ακτινοβολίας ενώ το φάσμα του

κάθε πάλσαρ εκτείνεται σε ένα πολύ μεγάλο εύρος ενεργειών. Πριν το Fermi Large Area Telescope
(LAT) είχαν ανακαλυφθεί μόνο 7 πάλσαρ στις ακτίνες γ με μεγάλη στατιστική βεβαιότητα [84]. Μετά

από 10 χρόνια όμως το Fermi (LAT), σκανάροντας ολόκληρο τον ουρανό στο εύρος των Υψηλών

Ενεργειών από ∼ 20 MeV έως 1 TeV, έχει ανιχνέυσει πάνω από 200 πάλσαρ στις ακτίνες γ [85].

Αυτή η μεγάλη αύξηση στον αριθμό των πάλσαρ μας επιτρέπει να κάνουμε μελέτες του πληθυσμού

τους καθώς και να μελετάμε και τις φασματικές ιδιότητες αυτών των αντικειμένων με αυξημένη

ακρίβεια. Σε αυτό το κεφάλαιο θα αναφερθούμε συνοπτικά στις ιδιότητες της εκπομπής σωματιδίων

υψηλών ενεργειών από τα πάλσαρ, πράγμα που μας επιτρέπει να κάνουμε την μελέτη του πληθυσμού

τους της παρούσας εργασίας. Για περισσότερες πληροφορίες μπορεί κανείς να συμβουλευτεί το

review [86] το οποίο και ακολουθούμε.

3.2 Βασικό Θεωρητικό Μοντέλο

3.2.1 Το Μονοπολικό Πηνίο Επαγωγής - ΄Ενας Αγωγός που Περιστρέφε-

ται εντός ενός Μαγνητικού Πεδίου

Σε αυτή την ενότητα θα αναλύσουμε το θεωρητικό μοντέλο με το οποίο μοντελοποιούμε την εκπομπή

αυτή από τα πάλσαρ. Πολλοί συγγραφείς έχουν τονίσει την ομοιότητα της φυσικής ανάμεσα σε ένα

μονοπολικό πηνίο επαγωγής και ένα πάλσαρ που περιστρέφεται έχοντας τον μαγνητικό του άξονα

ευθυγραμμισμένο με τον άξονα περιστροφής του. Εάν θεωρήσουμε ένα αγώγιμο περιστρεφόμενο

δίσκο μέσα σε στατικό μαγνητικό πεδίο B, τα ηλεκτρόνια στο δίσκο γίνονται με ταχύτητα ~v = ~Ω×~r
και δέχονται μια δύναμη Lorentz ~F = −e~v × ~B/c. Τα ηλεκτρόνια κινούνται προς τον άξονα

περιστροφής, πράγμα που οδηγεί σε μια σταθερή διάταξη όπου η συνολική δύναμη Lorentz στα

ηλεκτρόνια εξαφανίζεται. ΄Ομοια, στη περίπτωση του πάλσαρ με τους ευθυγραμμισμένους άξονες,

στο force-free όριο, δηλαδή για μια μαγνητόσφαιρα γεμάτη με πλάσμα που περιστρέφεται μαζί με το

πάλσαρ, και αγνοώντας την αδράνεια τον σωματιδίων, βρίσκει κανείς [33]

~E +
~Ω× ~r × ~B

c
= 0 (3.1)

που σημαίνει ότι ~E· ~B = 0. Αυτό δημιουργεί μια διαφορά δυναμικού ανάμεσα στον άξονα και στο άκρο

του δίσκου, ή, στη περίπτωση του πάλσαρ, ανάμεσα στην επιφάνεια του αστέρα στο πόλο και στην

άκρη του polar cap. Να σημειώσουμε πως το polar cap που αναφέραμε στο προηγούμενο κεφάλαιο
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και φαίνεται στο σχήμα 2.2, ορίζει τη περιοχή όπου οι δυναμικές γραμμές της μαγνητόσφαιρας είναι

ανοιχτές. Αυτή η διαφορά δυναμικού δίνεται ως

∆V = −
∫ a

0

~E · d~s =
ΩΦB

2π
= −B0Ωa2

2c
(3.2)

όπου ΦB είναι η μαγνητική ροή, B0 το μαγνητικό πεδίο και a η ακτίνα του δίσκου. Υπάρχει μια συ-

νιστώσα E‖ του ηλεκτρικού πεδίου που είναι παράλληλη στο τοπικό μαγνητικό πεδίο που σχετίζεται

με αυτή τη πτώση του δυναμικού. Το ηλεκτρικό αυτό πεδίο τραβάει φορτία από τη επιφάνεια του

αστέρα τα οποία τελικά γεμίζουν τη μαγνητόσφαιρα με πλάσμα. Το πλάσμα δημιουργείεται επειδή

αυτά τα φορτία παρουσιάζουν εκπομπή φωτονίων υψηλών ενεργειών (synchrotron, curvature) τα ο-

ποία έπειτα κάνουν e+/e− pair production. Χρησιμοποιώντας τον νόμο του Gauss και το ηλεκτρικό

πεδίο που παράγεται εντός αυτής της μαγνητόσφαιρας, βρίσκουμε τη τη λεγόμενη Goldreich-Julian
πυκνότητα φορτίου [33] που αναφέραμε στο προηγούμενο κεφάλαιο (εξ. 2.14)

ρGJ =
~∇ · ~E
4π

≈
~Ω · ~B
2πc

(3.3)

Η ακτίνα όπου η ταχύτητα περιστροφής του μαγνητικού πεδίου μαζί με το πάλσαρ γίνεται ίση με τη

ταχύτητα του φωτός, δηλαδή |~vrot| = |~Ω× ~r| = c, είναι

RLC =
c

Ω
∝ P (3.4)

που έχει αναφερθεί στο προηγούμενο κεφάλαιο. Η ακτίνα αυτή ορίζει το λεγόμενο κύλινδρο φωτός

και θέτει και το τυπικό μέγεθος της μαγνητόσφαιρας. Αν R είναι η ακτίνα του αστέρα ,τότε η

τελευταία ανοιχτή γραμμή του μαγνητικού πεδίου, που εφάπτεται στο κύλινδρο φωτός, ορίζει το

polar cap του οποίου η άκρη βρίσκεται σε πολική γωνία [86]

ΘPC =

[
sin−1

(
ΩR

c

)]1/2

≈
(

ΩR

c

)1/2

(3.5)

3.2.2 Μοντέλο Επιβράδυνσης των Πάλσαρ

΄Οπως έχουμε αναφέρει πολλές φορές, τα πάλσαρ γεννιούνται ως απομεινάρια εκρήξεων σουπερνόβα

που ακολουθούν μετά από μια βαρυτική κατάρρευση ενός αστεριού. Για έναν πυρήνα αστεριού που

περιστρέφεται προσεγγιστικά σαν στερεό σώμα και υποθέτοντας ότι η στροφορμή διατηρείται κατά

την κατάρρευση, η τελική γωνιακή ταχύτητα θα είναι [86]

Ωf ∼ Ωi

(
Ri
Rf

)2

(3.6)

όπου R είναι η ακτίνα και Ω = 2π/P η γωνιακή ταχύτητα. Οι δείκτες i και f υποδηλώνουν τις

αρχικές και τελικές τιμές. Για τις τυπικές τιμές των Ri = 1011 cm και Rf = 106 cm παίρνουμε μια

αύξηση στην γωνιακή ταχύτητα κατά έναν παράγοντα του ∼ 1010
και τελική περίοδο περιστροφής

μεταξύ millisecond και δευτερολέπτου. Εάν το εσωτερικό του αστεριού είναι πλήρως αγώγιμο, τότε

και η μαγνητική ροή ΦB =
∮
~B · d~a ∼ BiR

2
i θα διατηρηθεί κατά την κατάρρευση, πράγμα που θα

δώσει

Bf = Bi

(
Ri
Rf

)2

(3.7)

Η σχέση αυτή δίνει τυπικές τιμές για το επιφανειακό μαγνητικό πεδίο της τάξης του B0 ∼ 1012 G.

΄Οπως αναφέραμε και στο προηγούμενο κεφάλαιο, η περιστροφική ενέργεια που έχουν τα πάλσαρ είναι

η πηγή ενέργειας για την pulsed εκπομπή τους, τα πεδία τους, αλλά και για τον άνεμο σωματιδίων
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τους. Επίσης αναφέραμε πως ένα πάλσαρ χάνει ενέργεια συμφωνα με την εξίσωση 2.1 η οποία στη

περίπτωση που θεωρήσουμε ακτινοβολία μαγνητικού διπόλου μετατρέπεται στην εξίσωση 2.8

Lmd = − 2

3c3
µ2 sin2 χΩ4

(3.8)

με Lmd να είναι οι απώλειες από ακτινοβολία μαγνητικού διπόλου και µ ≡ B0R
3/2 η μαγνητική

ροπή. Η τάση στο polar cap μπορεί να γραφτεί αντικαθιστώντας a = R sin ΘPC στην εξίσωση 3.2

−∆VPC =
B0Ω2R3

2c2
∼ |Lmd|1/2 (3.9)

Το ρεύμα Goldreich-Julian είναι λοιπόν

IGJ ∼ 2ρGJcA ∼ |Lmd|1/2 (3.10)

με A = πR2 sin2 ΘPC είναι οι επιφάνεια του polar cap. Η συνολική ηλεκτρομαγνητική ισχύς είναι

συνεπώς

L = ∆VPCIGJ ∼ |Lmd| (3.11)

Εάν πάρουμε ένα σταθερό ∆V ως συνθήκη κατωφλίου για pair production σε νεαρά πάλσαρ, τότε

υποθέτοντας ότι Ėrot ∼ Lmd (εξ. 2.1,2.8) αναμένουμε οι φωτεινότητα σε ακτίνες γ να είναι

Lγ ∼ ∆V0IGJ ∼ Ė1/2
rot (3.12)

επειδή το ∆V = ∆V0 = σταθερό. Από την άλλη, εάν πάλσαρ μεγαλύτερης ηλικίας έχουν μαγνη-

τόσφαιρες που τους λείπουν ζεύγη ηλεκτρονίων/ποζιτρονίων, η φωτεινότητα σε ακτίνες γ μπορεί

να συμπεριφέρεται ως

Lγ ∼ ∆VPCIGJ ∼ Ėrot (3.13)

3.3 Καθιερωμένα Μοντέλα Εκπομπής

Το μοντέλο αυτό όπου το πάλσαρ περιστρέφεται έχοντας τον άξονα περιστροφής του και το μα-

γνητικό του άξονα από τους Goldreich και Julian παρέχει μία ‘απόδειξη’ για μια μαγνητόσφαιρα η

οποία είναι γεμάτη με πλάσμα. Μέχρι στιγμής, στο προηγούμενο κεφάλαιο, απλά το θεωρούσαμε ως

δεδομένο. Εδώ το εξηγήσαμε περαιτέρω. Το επαγώμενο ηλεκτρικό πεδίο λόγω του περιστρεφόμε-

νου μαγνητικού πεδίου κυριαρχεί σε σχέση με τη βαρύτητα κοντά στην επιφάνεια του αστέρα. Είναι

αρκετά ισχυρό ώστε να αφαιρεί ιόντα από την επιφάνεια του αστέρα και να τα επιταχύνει κατά μήκος

των τοπικών δυναμικών γραμμών του μαγνητικού πεδίου. Σε αυτό το κεφάλαιο θα αναφέρουμε

σχετικά συχνά διάφορα ονόματα από μοντέλα, όπως μοντέλα polar cap, slot gap κ.λ.π. Συνήθως

αυτά αναφέρονται σε κάποιο μοντέλο εκπομπής όπου η εκπομπή γίνεται κυρίως από συγκεκριμένες

περιοχές της μαγνητόσφαιρας (polar cap, slot gap). Οι περιοχές αυτές φαίνονται στο σχήμα 2.2.

Δεν θα αναλύσουμε κανένα από αυτά τα μοντέλα και απλά θα τα αναφέρουμε ονομαστικά καθώς

θα ήθελα να κρατήσω αυτό το κεφάλαιο σύντομο. Εάν ο αναγνώστης θέλει να μάθει περισσότερα

για αυτά τα μοντέλα και πιο αναλυτικά, μπορεί να συμβουλευτεί τα references δίπλα από τα ονόματα

τους όταν γίνονται αναφορές σε αυτά.

Στα polar cap [87] και slot gap [88] μοντέλα, αυτά τα σωματίδια που έχουν αφαιρεθεί εκπέμπουν

φωτόνια υψηλής ενέργειας μέσω synchrotron και curvature radiation. Τα φωτόνια αυτά κάνουν

pair production, δηλαδή παράγουν ζεύγη ηλεκτρονίων/ποζιτρονίων παρουσία του ισχυρού μαγνη-

τικού πεδίου, δημιουργώντας ζεύγη ηλεκτρονίων-ποζιτρονίων που γεμίζουν τη μαγνητόσφαιρα και

κάνουν screening στο ηλεκτρικό πεδίο E‖. Υπάρχουν όμως περιοχές όπου το πλάσμα δεν είναι

αρκετά πυκνό για να έχουμε επαρκές screening και μπορούμε να έχουμε επιτάχυνση σωματιδίων.

Οι περιοχές αυτές είναι ακριβώς πάνω από την επιφάνεια του αστέρα στα μοντέλα polar cap, πριν
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Σχήμα 3.1: Light curves του πάλσαρ Geminga από το Fermi-LAT (πάνελ a και b), και από το

MAGIC (πάνελ c). Φαίνονται καθαρά οι έντονες κορυφές και πάνω από κάθε πάνελ φαίνονται και

οι ενέργειες που έγιναν οι μετρήσεις ([94]).

ξεκινήσει να γίνεται pair production και σε υψόμετρο που είναι ένα κλάσμα της ακτίνας R, και κατά

μήκος των τελευταίων κλειστών δυναμικών γραμμών στα μοντέλα slot gap όπου το E‖ εξαφανίζε-

ται. Σε μοντέλα outer gap [89, 90], μια ροή σωματιδίων από την επιφάνεια null-charge, που είναι

η επιφάνεια όπου ~Ω ⊥ ~B και ρGJ = 0, μπορεί να δημιουργήσει περιοχές όπου μπορούμε να έχουμε

επιτάχυνση και pair production. Υπάρχουν και άλλα μοντέλα που έχουν μελετηθεί όπως τα pair-
starved polar cap μοντέλα [91] και τα annular και core gap μοντέλα [92, 93] που έχουν να κάνουν

με suppresed pair production, δηλαδή μοντέλα όπου η παραγωγή ζευγών ηλεκτρονίου/ποζιτρονίου

καταστέλλεται, σε πάλσαρ μεγάλης ηλικίας και κενά ανάμεσα σε κρίσιμες δυναμικές γραμμές, α-

ντίστοιχα. Σημειώνουμε πως κρίσιμες δυναμικές γραμμές είναι αυτές που τέμνουν την null-charge
επιφάνεια και οι τελευταίες κλειστές δυναμικές γραμμές.

Κατά την περίοδο μέχρι να δημιουργηθούν πλήρως τα καθιερωμένα μοντέλα εκπομπής, χρησιμοποιο-

ύνταν γεωμετρικά two-pole caustic μοντέλα και outer gap μοντέλα για να περιορίσουν την εκπομπή

και τη γεωμετρία των πάλσαρ. Τέτοια γεωμετρικά μοντέλα δεν συμπεριλαμβάνουν καμία γνώση της

κατανομής του E‖, αλλά υποθέτουν μια σταθερή emissivity ανά μονάδα μήκους κατά μήκος των

δυναμικών γραμμών στο περιστρεφόμενο σύστημα αναφοράς του πάλσαρ με φωτόνια να εκπέμπο-

νται εφαπτομενικά με τις τοπικές δυναμικές γραμμές στο περιστρεφόμενο σύστημα. Επιπρόσθετα,

συμπεριλαμβάνουν παρεκκλίσεις και καθυστερήσεις στο χρόνο πτήσης των φωτονίων, πράγμα που

οδηγεί σε φωτόνια να μαζεύονται στην ίδια φάση και να δημιουργούν τα λεγόμενα caustics φωτεινής

εκπομπής. Αυτά τα caustics οδηγούν σε έντονες κορυφές στα light curves. Να σημειώσω πως light
curve είναι μια καμπύλη που δείχνει την ένταση της ακτινοβολίας από κάποιο σώμα ως συνάρτηση

του χρόνου. Τα light curves σε πάλσαρ συνηθίζεται να παρουσιάζονται ως συνάρτηση της φάσης

και όχι του χρόνου χρησιμοποιώντας την περίοδο περιστροφής του πάλσαρ. Στο σχήμα 3.1 φαίνεται

ένα παράδειγμα τέτοιων κορυφών στα light curves του πάλσαρ Geminga. Αυτά τα μοντέλα είχαν

αρχικά αρκετά καλή επιτυχία στο να προβλέπουν τα παρατηρούμενα light curves αλλά επίσης έδειξαν

και ότι μάλλον χρειάζεται κάποιο πιο γενικό μοντέλο του οποίο τα γεωμετρικά μοντέλα είναι απλά

ειδικές υποπεριπτώσεις.

Επιπρόσθετα, έχει γίνει και κάποια δουλειά στα λεγόμενα μοντέλα striped wind. Σε αυτά, η εκπομπή

λαμβάνει χώρα σε ένα current sheet που δημιουργείται κοντά στον ισημερινό εκτός του κυλίνδρου

φωτός. Γενικά η ιδέα αυτού του current sheet εμφανίζεται στα force-free (γεμάτη με πλάσμα μα-

γνητόσφαιρα) μοντέλα. Σε αντίθεση με τη λύση του περιστρεφόμενου δίπολου, η force-free λύση

υποθέτει πως η γεμάτη μαγνητόσφαιρα με πυκνό πλάσμα προκαλεί screening του E‖ σε όλη τη
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μαγνητόσφαιρα για να προβλέψει light curves και οδηγεί σε μια εξίσωση. Η εξίσωση αυτή έχει

λυθεί για τη περίπτωση που έχουμε τον άξονα περιστροφής του πάλσαρ να είναι παράλληλος με τον

άξονα του μαγνητικού πεδίου όπως αναφέραμε στην αρχή του κεφαλαίου [95]. Επίσης το force-free
μοντέλο λυθεί και για τη περίπτωση που οι άξονες είναι υπό γωνία [96] αλλά και χρησιμοποιώντας

μαγνητοϋδροδυναμικές προσομοιώσεις [97, 98].

Παρόλα αυτά, όλα αυτά τα μοντέλα με κενές ή γεμάτες με πλάσμα μαγνητόσφαιρες είναι ακραίες

προσεγγίσεις της πραγματικότητας. Τα πρώτα δεν έχουν ελεύθερα φορτία για να ακτινοβολήσουν

το pulsed emission που παρατηρούμε από τα πάλσαρ, ενώ τα δεύτερα κάνουν πλήρως screening
το E‖ πράγμα που δεν επιτρέπει σε φορτία να επιταχυνθούν σε υψηλές ενέργειες ώστε να ακτινο-

βολήσουν φωτόνια. Διάφορα μαγνητοϋδροδυναμικά μοντέλα [99–101] επιδιώκουν να δώσουν πιο

ρεαλιστικές λύσεις εισάγοντας μια μακροσκοπική αγωγιμότητα σ στην μαγνητόσφαιρα ως ελεύθερη

παράμετρο και συνεπώς επιτρέπουν σε φορτία, ρεύματα και επιταχύνσεις να λάβουν χώρα εντός της

μαγνητόσφαιρας. Το ερώτημα του πως δημιουργείται αυτή η αγωγιμότητα συσχετίζεται με το πόσο

διαφέρουν τα injection rates σωματιδίων και pair formation rates σε διαφορετικές περιοχές της

μαγνητόσφαιρας. Τέτοια ερωτήματα καλούνται να μελετηθούν από particle-in-cell (PIC) κώδικες

οι οποίοι όμως περιορίζονται από υπολογιστικά όρια και αρχικές υποθέσεις για τη διαμόρφωση της

μαγνητόσφαιρας. Αναφορικά, οι particle-in-cell (PIC) κώδικες είναι μια κλάση τεχνικών που επιδι-

ώκουν να λύσουν συστήματα μερικών διαφορικών εξισώσεων. Σε τέτοιους κώδικές, τα σωματίδια

μοντελοποιούνται με έναν Λαγκρανζιανό φορμαλισμό σε έναν συνεχή χώρο φάσεων, ενώ ποσότητες

όπως η πυκνότητα και τα ρεύματα υπολογίζονται ταυτόχρονα πάνω στα διακριτά σημεία ενός mesh
grid.

Σε αυτή την ενότητα περιγράψαμε με αρκετά απλοϊκό τρόπο πως τα πάλσαρ αποτελούν πηγές ηλε-

κτρονίων και ποζιτρονίων και αναφέραμε τα μοντέλα μου μοντελοποιούν τη μαγνητόσφαιρα τους με

σκοπό να προβλέψουν σωστά την εκπομπή τους σε φωτόνια και τα light curves τους. Σε οποιο-

δήποτε από αυτά τα μοντέλα η βασική ιδέα είναι ίδια. Το επαγώμενο ηλεκτρικό πεδίο λόγω του

περιστρεφόμενου μαγνητικού πεδίου ξεριζώνει φορτισμένα σωματίδια και τα επιταχύνει κατά μήκος

των τοπικών δυναμικών γραμμών του μαγνητικού πεδίου. Τα σωματίδια εκπέμπουν φωτόνια υψηλής

ενέργειας μέσω synchrotron και curvature radiation και τα φωτόνια που εκπέμπονται κάνουν pair
production δημιουργώντας ζεύγη ηλεκτρονίων-ποζιτρονίων που κάνουν screening στο E‖. Στις

περιοχές όπου το screening δεν είναι αρκετά ισχυρό, έχουμε επιτάχυνση σωματιδίων. Στο σχήμα

3.2 βλέπουμε τα αποτελέσματα από έναν κώδικα PIC που επιβεβαιώνουν τη βασική αυτή ιδέα.

3.4 Επιτάχυνση Fermi

Τα σωματίδια που αναφέραμε προηγουμένως τα οποία ξεριζώνονται από την επιφάνεια του αστέρα

και τελικά διαφεύγουν κάνουν τα πάλσαρ να αποτελούν πηγές κοσμικών ακτίνων. Αναφέραμε πως

τα σωματίδια αυτά μπορούν να επιταχυνθούν εντός της μαγνητόσφαιρας του πάλσαρ από το ηλεκτρι-

κό πεδίο που δημιουργείται. ΄Ομως υπάρχει και ένας επιπλέον μηχανισμός που μπορεί να επιταχύνει

κοσμικές ακτίνες και ονομάζεται επιτάχυνση Fermi (πρώτης τάξης) ή αλλιώς Diffusive Shock A-
cceleration. Λόγω της διαδικασίας παραγωγής και επιτάχυνσης κοσμικών ακτίνων που αναφέραμε

προηγουμένως, και αυτής της έξτρα επιτάχυνσης που μπορούν να δεχθούν κοσμικές ακτίνες σε αυτά

τα συστήματα, τα πάλσαρ είναι πολύ ισχυρές πηγές κοσμικών ακτίνων. Το κλειδί για αυτήν την επι-

τάχυνση Fermi είναι το μπροστινό shock του SNR που μελετήσαμε στο προηγούμενο κεφάλαιο. Να

τονίσουμε πως παρόλο που ονομάζεται επιτάχυνση Fermi, ο μηχανισμός αυτός δεν ανακαλύφθηκε

από τον Fermi.

΄Ενας αρχικός μηχανισμός επιτάχυνσης κοσμικών ακτίνων είχε προταθεί από τον Fermi το 1949

και το 1954 [103, 104]. Στην αρχική αυτή εικόνα, φορτισμένες κοσμικές ακτίνες ανακλώνται από

διαταραχές στο Γαλαξιακό μαγνητικό πεδίο οι οποίες σχετίζονται με μοριακά νέφη. Αυτές οι δια-

40



electrons positrons

injection 
everywhere

surface 
injection

Σχήμα 3.2: Η πυκνότητα φορτίου των ηλεκτρονίων και τον ποζιτρονίων για σχεδόν force-free
μαγνητόσφαιρα από ένα μοντέλο PIC από τους Brambilla et al. [102]. Φαίνονται ηλεκτρόνια και

ποζιτρόνια τα οποία διαφεύγουν από τις polar cap περιοχές. Στις πάνω εικόνες έχουμε pair injection
παντού στη μαγνητόσφαιρα ενώ στις κάτω μόνο στην επιφάνεια.

ταραχές ονομάζονται μαγνητικοί καθρέφτες και κινούνται με τυχαίο τρόπο. Εάν ένας μαγνητικός

καθρέφτης κινείται προς το σωματίδιο τότε το σωματίδιο παίρνει ενέργεια κατά την ανάκλαση ενώ

εάν απομακρύνεται από το σωματίδιο τότε αυτό χάνει ενέργεια. Αυτή η διαδικασία είναι τυχαία λόγω

της τυχαίας κίνησης των καθρεφτών. Ο Fermi έδειξε πως η πιθανότητα για μια ανάκλαση όπου ο

καθρέφτης κινείται προς το σωματίδιο είναι μεγαλύτερη από μια όπου ο καθρέφτης κινείται προς την

αντίθετη κατεύθυνση και συνεπώς τα σωματίδια θα επιταχύνονται κατά μέσο όρο. Η διαδικασία αυτή

ονομάζεται επιτάχυνση Fermi δεύτερης τάξης καθώς η μέση ενέργεια που κερδίζει το σωματίδιο ανά

ανάκλαση είναι ανάλογη του τετραγώνου της ταχύτητας του καθρέφτη.

Αργότερα οι Krymskii (1977) [105], Axford, Leer & Skadron (1977) [106], Bell (1978) [107],
Blandford & Ostriker (1978) [108] και Blandford & Eichler (1987) [109] βρήκαν πως τα shock
fronts είναι ένα άλλο σημείο όπου μπορεί να γίνει επιτάχυνση Fermi. Στο μοντέλο αυτό, φορτι-

σμένα σωματίδια διαπερνούν το μπροστινό shock του SNR καθώς αυτό κινείται, αλληλεπιδρούν με

μαγνητικές διαταραχές στην post shock περιοχή , ανακλώνται, και σκεδάζονται πίσω, διαπερνώντας

πάλι το shock, από κύματα Alfvén. Διαδοχικές ανακλάσεις επιταχύνουν συνεχώς τα σωματίδια και

τα φάσματα τους καταλήγουν να είναι power laws. Το μοντέλο αυτό ονομάστηκε για αυτό το λόγο

Diffusive Shock Acceleration η αλλιώς επιτάχυνση Fermi πρώτης τάξης καθώς η μέση ενέργεια που

κερδίζει ένα σωματίδιο ανά διάσχιση του shock είναι ανάλογη της ταχύτητας του shock.

41



Ας δούμε λίγο τώρα πιο αναλυτικά πως δουλεύει αυτή η επιτάχυνση. Περιγράψαμε αρκετά αναλυτικά

στο προηγούμενο κεφάλαιο την εξέλιξη των SNR και αναφέραμε ότι υπάρχει ένα μπροστινό shock
του SNR που κινείται μια κάποια ταχύτητα. Εάν φανταστούμε ότι βρισκόμαστε στο σύστημα ηρεμίας

του shock, τότε θα βλέπαμε έναν άνεμο από σωματίδια του διαστρικού μέσου να έρχεται κατά πάνω

μας. Η περιοχή αυτή ονομάζεται upstream, ενώ η περιοχή που αφήνουμε πίσω μας καθώς το shock
κινείται ονομάζεται downstream. Καθώς αυτό το διαστρικό αέριο που έρχεται κατά πάνω μας, δια-

περνάει το shock, θερμαίνεται και συμπιέζεται από το shock. Συνεπώς η downstream περιοχή είναι

πιο θερμή και πιο πυκνή από την upstream περιοχή, και επίσης είναι και turbulent και ισχυρά μαγνη-

τισμένη. Αυτό το γεγονός θα δούμε πως είναι πολύ σημαντικό για την επιτάχυνση των κοσμικών

ακτίνων. Σε αυτή την ενότητα θα δώσουμε απλά μια εικόνα για αυτή τη διαδικασία. Για τον πιο α-

ναλυτικό υπολογισμό μπορεί κανείς να συμβουλευτεί το κεφάλαιο 17.4 από το βιβλίο του Longair [1].

΄Εχουμε λοιπόν σωματίδια που βρισκόταν αρχικά στην upstream περιοχή και διαπερνούν το shock.
΄Ομως είπαμε πως η downstream περιοχή έχει turbulent μαγνητικό πεδίο και συνεπώς τα σωματίδια

αυτά μπορούν να ανακλαστούν τυχαία προς οποιαδήποτε κατεύθυνση. Κατά την ανάκλαση αυτή το

σωματίδιο θα διατηρήσει την ενέργεια του. Κάποια τυχερά σωματίδια από αυτά θα ανακλαστούν

όμως προς τα πίσω από εκεί που ήρθαν, δηλαδή προς την κατεύθυνση που βρίσκεται το shock. Αυτά

θα διαπεράσουν πάλι το shock. Αυτή είναι η διαδικασία κλειδί στην Diffusive Shock Acceleration.
΄Οταν αυτά διαπεράσουν πάλι το shock, θα κερδίσουν κάποια ενέργεια καθώς έχουν ήδη κάποια

ταχύτητα στην downstream περιοχή και κερδίζουν έξτρα ταχύτητα από το shock καθώς περνάνε

πάλι στην upstream περιοχή. Ο πραγματικός υπολογισμός περιέχει δύο Lorentz boosts για κάθε

πέρασμα από τη μια περιοχή στην άλλη λόγω αλλαγής συστήματος αναφοράς στη κάθε περιοχή.

Αυτός ο κύκλος των δύο περασμάτων από το shock μπορεί να επαναληφθεί πολλές φορές. Σε κάθε

πέρασμα από το shock, υπάρχει κάποια πιθανότητα το σωματίδιο να είναι τυχερό και να ανακλαστεί σε

γωνία 180 μοιρών. Προφανώς και μπορεί το σωματίδιο να χαθεί downstream και να μην επιστρέψει

ποτέ στο shock. Η μέση ενέργεια που κερδίζει ένα σωματίδιο σε κάθε τέτοιο κύκλο είναι ανάλογη

της ταχύτητας του shock σύμφωνα με τη σχέση〈
∆E

E

〉
∼ 4

3

V1 − V2

c
=

4

3

V

c
(3.14)

όπου V1 και V2 είναι η ταχύτητες της upstream και downstream ροής αντίστοιχα και V είναι η

ταχύτητα του shock. Στο σχήμα 3.3 φαίνεται ένα σκιαγράφημα αυτής της διαδικασίας. Αν αυτός

ο κύκλος επαναληφθεί πολλές φορές καταλήγουμε να έχουμε σωματίδια με πολύ υψηλές ενέργειες.

Το γεγονός ότι όσο περισσότερες φορές θέλουμε να περάσει ένα σωματίδιο το shock, τόσο πιο

απίθανο είναι, μας οδηγεί τελικά να έχουμε ένα φάσμα που έχει τη μορφή power law διότι όσο

μεγαλύτερη είναι η ενέργεια, τόσο πιο απίθανο είναι να ανακλαστεί ένα σωματίδιο αρκετές φορές

ώστε να την φτάσει.

Αυτή η διαδικασία δεν μπορεί να συμβαίνει για πάντα, αλλά υπάρχει μια μέγιστη ενέργεια στην οποία

μπορεί να φτάσει ένα σωματίδιο μέσω Diffusive Shock Acceleration. Αυτό ονομάζεται κριτήριο του

Hillas [110] και η μέγιστη ενέργεια είναι

Emax = ε

(
Rs
pc

)(
vs

1000 km/s

)(
Bs
µG

)
TeV (3.15)

όπου Rs, vs και Bs είναι η ακτίνα που βρίσκεται το shock, η ταχύτητα του, και το μαγνητικό πεδίο

κοντά στο shock, αντίστοιχα. Την εξίσωση αυτή μπορεί να την κατανοήσει κανείς εύκολα. Η μέγι-

στη αυτή ενέργεια εξαρτάται γραμμικά από τα Rs, vs και Bs καθώς όσο μεγαλύτερη είναι η ακτίνα

του shock, η ταχύτητα του και το μαγνητικό πεδίο κοντά του, τόσο περισσότερο και πιο εύκολα

μπορείς να επιταχύνεις περισσότερα σωματίδια σε υψηλότερες ενέργειες. Πρακτικά εξισώνουμε τη

μέγιστη ακτίνα Larmor με το μέγεθος της περιοχής όπου λαμβάνει χώρα η επιτάχυνση.
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Σχήμα 3.3: Σκιαγράφημα της επιτάχυνσης Fermi πρώτης τάξης ([4]).

Αν ορίσουμε την μέση ενέργεια ενός σωματιδίου μετά από μια ανάκλαση ως E = βE0 με E0 την

ενέργεια πριν την ανάκλαση, και P την πιθανότητα να παραμείνει το σωματίδιο μετά από μια ανάκλαση

στην περιοχή που συμβαίνει η επιτάχυνση, τότε μετά από n ανακλάσεις παίρνουμε N = N0P
n

σωματίδια με ενέργειες E = E0β
n
. ΄Ετσι το φάσμα είναι της μορφής

N(E)dE = const.× E−1+ lnP
ln β dE (3.16)

Η πιθανότητα το σωματίδιο να διαφύγει από τη περιοχή επιτάχυνσης, δηλαδή το 1− P , είναι

Pesc =
4

3

V

c
(3.17)

Χρησιμοποιώντας την εξίσωση αυτή αλλά και την εξίσωση 3.14, μπορεί κανείς να βρει το P και το

β και να τα αντικαταστήσει στην εξίσωση 3.16 και να πάρει το φάσμα για την επιτάχυνση Fermi
πρώτης τάξης που είναι

N(E)dE = const.× E−2dE (3.18)

Η τιμή του εκθέτη δεν είναι το -2.7 που παρατηρείται στο φάσμα των κοσμικών ακτίνων (σχ. 1.3)

αλλά ο μηχανισμός της επιτάχυνσης Fermi πρώτης τάξης είναι αρκετά υποσχόμενος καθώς και πολύ

πιθανός να συμβαίνει και σε διάφορα άλλα shocks σε αστροφυσικά συστήματα εκτός από αυτά των

SNR. Βέβαια η σύγκριση της τιμής αυτής του -2 με το -2.7 δεν είναι τόσο καλή καθώς το -2 είναι

spectral index για το injection spectrum ενώ το -2.7 είναι για το φάσμα που παρατηρούμε στη Γη,

μετά τη διάδοση των κοσμικών ακτίνων για να φτάσουν σε εμάς. Η διάδοση των κοσμικών ακτίνων

μπορεί να κάνει το φάσμα πιο soft λόγω διάχυσης και για να έχει το φάσμα στη Γη εκθέτη -2.7,

αυτό σημαίνει πως θα μπορούσε να έχει έναν εκθέτη περίπου -2.2 με -2.3 όταν έγινε το injection
των κοσμικών ακτίνων στο διαστρικό μέσο. Αυτές οι τιμές είναι πολύ κοντά με το -2 που βγάλαμε

για την επιτάχυνση Fermi πρώτης τάξης. Δείξαμε λοιπόν σε αυτό το κεφάλαιο τους δύο τρόπους

με τους οποίους τα πάλσαρ μπορούν να επιταχύνουν κοσμικές ακτίνες σε πολύ υψηλές ενέργειες.

Για αυτό το λόγο λοιπόν τα πάλσαρ θεωρούνται ισχυρές πηγές κοσμικών ακτίνων και οι κοσμικές

ακτίνες υψηλών ενεργειών θα χρησιμοποιηθούν στη παρούσα εργασία ως μέσω διερεύνησης των

ιδιοτήτων των πάλσαρ.
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Chapter 4

The Cosmic-Ray Positron Spectra and
their Implications on the Properties of
the Milky Way Pulsars

4.1 Introduction

Pulsars represent a class of energetic sources whose properties have been probed over more than
50 years via observations in the electromagnetic spectrum. Emission from pulsars and their envi-
ronments has been detected in the radio, [30, 111–117], infrared and visible [118–122], ultraviolet
[123, 124], X-rays,[121, 125–129], gamma-rays [130–135] and most recently, a clear detection of
powerful Milky Way pulsars at O(10) TeV gamma-rays has been established [136–140]. Most of
the observed photons from pulsars and their surrounding pulsar wind nebulae (PWNe) -where
those are present- originate from cosmic-ray electrons and positrons and are emitted via curva-
ture radiation [141, 142], synchrotron radiation [133, 143, 144] and at the highest energies inverse
Compton emission [35, 133, 145, 146]. The fact that we have observed O(10) TeV gamma-rays
from certain pulsars that are still surrounded by their respective PWN clearly sets a lower limit
on the electron and positron cosmic-ray energies in these environments. We expect that such
pulsars will act as sources of cosmic-ray electrons and positrons that are released into the inter-
stellar medium (ISM). In fact, we expect for electrons and positrons to be further accelerated as
they propagate through the termination shock of the respective PWNe before entering the ISM
[147, 148]. If Milky Way pulsars are prominent sources of high-energy cosmic-ray electrons and
positrons then we could expect to see their contribution to the relevant cosmic-ray measurements
and most notably in the cosmic-ray positron flux spectrum.

Cosmic-ray positrons are produced in inelastic collisions of high-energy cosmic-ray nuclei with
the ISM gas and are typically referred to as secondary positrons. Within the same interactions
matter cosmic-ray secondary electrons and nuclei as Boron are produced, which have been mod-
eled in [9, 149–156] and are in agreement with the current observations [157–159]. A prominent
exception is the spectrum of the positron fraction e+/(e+ + e−), measured by [160–162] to rise
above 5 GeV, in disagreement with the expectation from same type of models. This suggests an
additional source of high-energy cosmic-ray positrons. Such positrons can come from near-by
Milky Way pulsars [148, 163–177]. One alternative to pulsars includes local and recent supernova
remnants (SNRs) [178–188]. However, given that SNRs are the major source of all cosmic rays,
in order to explain the rising positron fraction the metallicities of environments of recent and
close-by SNRs have to be different from those of the Milky Way on average [184, 185, 189, 190].
Another possibility is that of particle dark matter [172, 191–210]. While such particle dark mat-
ter models have been constrained by cosmic-microwave background data [211–216] and γ-rays
[217–219], the full parameter space has not been entirely excluded.
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In this work we are going to use the cosmic-ray observations from the Alpha Magnetic Spec-
trometer (AMS-02 ), the Calorimetric Electron Telescope (CALET ) onboard the International
Space Station and the DArk Matter Particle Explorer (DAMPE ) satellite. We are going to set
constraints on the contribution of local Milky Way Pulsars to the electron and positron (e±)
fluxes and in turn probe their averaged properties. For cosmic-ray energies E above 10 GeV
the propagation of e± is mostly affected by their energy losses due to synchrotron radiation and
inverse Compton scattering [220]. The relevant energy loss timescale for e± of initial energy
Einit to loose half it’s energy,

τloss(Einit) ' 20×
(

Einit

10GeV

)−1

Myr. (4.1)

As pulsars loose their rotational kinetic energy rapidly, most of their rotational energy gets lost
within O(10) kyr. Roughly that is also equal to the time that magnetic fields in the surrounding
PWNe and the further out supernova remnant SNR become weak enough to allow the relevant
cosmic-ray e± to effectively escape. The O(10) kyr timescale is typically one to four orders of
magnitude smaller by comparison to the timescale that it takes for cosmic-rays to reach us via
diffusion from O(100)pc - kpc distances that most pulsars are at. Thus pulsars can be treated as
approximately injecting an appreciable fraction of their rotational energy to cosmic-ray electrons
and positrons at the beginning of their existence [148, 168].

A result of Eq. 4.1, is that as the observed energy cosmic-ray increases the number of potential
sources drops given that only most recent pulsars have an age that is similar to τloss. As pulsars
are born in the Milky Way with a rate of '1 per century [221–225], only a small number of
them can contribute, and only from an increasingly smaller distance. The relation connecting
the maximum energy that e± can have originating from a distance R was approximated in [226]
to be Emax ∼ 100 GeV(R/2 kpc)−2. For instance at 500 GeV we are probing only pulsars from
within ∼ 400 pc. As there is only a small number of such pulsars, the discreteness of those sources
will result in subsequent features [148, 168, 226, 227] (see also [188] for a similar study on the
impact of recent SNRs). With the recent refined observations by AMS-02 and the observations
by CALET and DAMPE that extend up to 5 TeV we will probe the properties of these pulsars.
The lower energies of 5-500 GeV are also used and provide us with valuable information on
the averaged properties of pulsars that are now "middle aged" and of up to O(100) Myr and
are located still within 4 kpc. Finally, we will show that we can also asses information on the
properties of the ISM within that same volume.

4.2 Modeling

To study the pulsar population, we produce different pulsar astrophysical realizations which we
will just call simulations. These realizations are then fit to CR data to see which realizations
can explain the observed CR e± flux. To produce these simulations we use the galprop code
[11] to calculate the fluxes from background electrons and positrons in the ISM at the location
of the Earth. To calculate the flux from individual pulsars, we use our own code. Combining
these fluxes we end up having primary e+, secondary e± and pulsar e± fluxes, calculated at
the location of the Earth in the ISM. Afterwards we also need to account for solar modulation.
The details of producing these realizations shall now be explained in the following subsections.
Our modeling is based on the modeling done for Ref. [228], but with big extensions to probe a
much wider parameter space for the pulsar-population and take advantage of the new, and more
precise AMS-02 data to constrain the pulsars’ properties.
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4.2.1 Neutron Star Distribution and Birth Rate

The locally observed cosmic-ray e± are the products of local sources within a radius R from
the Earth. In this work, we model all our pulsar sources to be within a 4 kpc radius from us,
as pulsars’ that are further away will only contribute in the low energies. In our astrophysical
realizations, this causes a break in the low energies in the pulsars’ cosmic-ray flux where the
power-law changes. At energies lower than the energy where the break occurs, only pulsars’ that
are further than 4 kpc contribute. For each realization, we also create a low-energy extrapolated
counterpart where the break doesn’t occur and the flux smoothly extends to the lower ener-
gies as the same power-law via extrapolation. Because we only consider pulsars within a finite
volume from us, the observed cosmic-ray e± flux is sensitive to their spatial distribution and
birth rate within that volume. Although these properties have been studied by many papers
[223, 224, 229, 230], great uncertainties still remain in them due to the lack of a complete pulsar
survey of the sky. For more details on this, see subsection II.B of [228]. Because the pulsar birth
rate is degenerate with the fraction of the spin-down power that goes into high energy e±, we
first choose a birth rate of 1 pulsar per century for simplicity. We also create realizations with
birth rates of 2 and 0.6 pulsars per century.

The pulsars’ spatial distribution in the Milky Way is expected to follow the stellar distribution
in it’s spiral arms and thus, according to Refs. [229] and [224], the distribution of pulsars in our
realizations follows a radial density profile

ρ(r;B,C) = A

(
r

R�

)B
exp

(
−C

[
r −R�
R�

])
kpc−2, (4.2)

where r is the galactocentric distance, B = 1.9, C = 5.0, R� = 8.5 kpc, and A is normalized to
a pulsar birth rate of one per century. This leads to a probability distribution function for the
radial distance r of a pulsar from the galactic center of the form,

PDF (r;B,C) =
CB+2

AeCr2

ρ(r;B;C)r

Γ(B + 2)
, (4.3)

where Γ(x) is the Gamma function. The pulsars do not lie on the galactic disk but also have
distance z away from the disk. In our realizations, according to Ref. [223], this distance follows
a Laplace distribution with a scale height of 50 pc and mean of 0 pc. We choose to not model
the spiral arms of our Galaxy and only assume a uniform distribution in Galactocnetric angle.

4.2.2 Neutron-Star Spin-Down

Born in the violent collapse of massive stars, neutron stars are born with large three-dimensional
kick velocities due to the asymmetric nature of supernova explosions. They also have large initial
rotating energies at birth and extremely strong magnetic fields. A rapidly rotating neutron star,
will gradually lose it’s rotational energy. This process is called spin-down and the rate at which
a neutron star loses it’s rotational energy is called spin-down power or spin-down luminosity and
is defined as,

Ė =

d

(
1

2
IΩ2

)
dt

= IΩΩ̇ = −4π2I
Ṗ

P 3
, (4.4)

where E = 1/2 IΩ2 is the rotational kinetic energy of the neutron star. Ω is the angular velocity
of the neutron star, P it it’s rotational period, I is it’s moment of inertia and the dots represent
derivatives with respect to time. This spin-down power evolves with time as [29],

Ė(t) = Ė0

(
1 +

t

τ0

)−κ+1
κ−1

, (4.5)
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where Ė0 is the initial spin-down power at birth and τ0 is characteristic timescale, or age of a
pulsar, and is defined as [28],

τ0 =
Ω̇

(κ− 1)Ω

[
1−

(
Ω

Ω0

)κ−1
]
. (4.6)

κ is the braking index and it describes the evolution of the neutron star’s angular velocity as
Ω̇ = −kΩκ while differentiating this equation gives

κ =
Ω̈Ω

Ω̇2
= 2− PP̈

Ṗ 2
, (4.7)

where P (Ω = 2π/P ) is the rotational period of the neutron star, which means that in order to
measure κ, one must measure Ω, Ω̇ and Ω̈ or equivalently P and it’s derivatives. This makes
the braking index hard to measure and it has been accurately measured for only a few pulsars.
Refs. [231–239] give κ <∼ 3, but also higher values have been measured [240]. The braking index
may also evolve with time as suggested by Refs. [241–243]. κ = 3 describes spin-down due to
magnetic-dipole radiation [241]. In our simulations we cover five different choices for the braking
index, κ = 2.5, 2.75, 3.0, 3.25, 3.5. For each choice of κ, we also try different values for the
characteristic spin-down timescale τ0. In the first two columns of Table 4.1, one can see the
different sets of choices for κ and τ0. The pulsars in each realization, do not have the same
initial spin-down power, but they start with an initial spin-down power Ė0 given by

Ė0 = 10x erg/s = 10xcutoff−y erg/s, (4.8)

with y sampled from a log-normal distribution

f(y) =
Exp

{
− [−µy+ln(y)]2

2σ2
y

}
√

2πyσy
. (4.9)

Radio observations of pulsar rotation periods and modeled surface magnetic fields of Myr
old pulsars [223], give constraints to the values of xcutoff and µy while a hard cut-off on ob-
served spin-down power of pulsars larger than 1038.7 erg/s is given by observations of the
Crab Pulsar [244, 245]. These observational constraints result in pulsars with τ0 values as
small as 0.6 kyr for κ = 2.5 and as large as 33 kyr for κ = 3.5. Therefore we take τ0 =
[0.6, 0.7, 0.8, 0.85, 1, 1.2, 1.3, 1.5, 1.6, 2, 2.4, 3.3, 4, 4.5, 6, 7, 9, 10, 15, 18, 20, 27, 30, 33]. To probe a
wide parameter space, in our simulations we also take xcutoff = [38.0, 38.2, 38.3, 38.5, 38.7, 38.8,
38.9, 39.0, 39.1, 39.3], µy = [0.0, 0.1, 0.18, 0.25, 0.3, 0.4, 0.5, 0.6] and σy = [0.25, 0.36, 0.5, 0.75].
We allow for such a wide range of assumptions regarding the pulsars’ properties in order to use
CR measurements to constrain these properties with high precision. In Table 4.1 we show all the
different combinations of these parameters that we consider and our simulation number range
related to each parameter set.

A neutron-star kick velocity of ∼ 100 km/s at birth, would result in displacement of only a few
pc in their first ∼10 kyr (' τ0). Therefore, we are not concerned with their displacement from
their birth site and take the neutron-star spacial distribution to be their distribution at birth.

4.2.3 Injection Properties of Cosmic-Ray Electrons/Positrons

There is extensive evidence that pulsars are important sources of high-energy e±. As a pulsar ro-
tates rapidly, the highly rotating magnetic field creates strong electric fields that can rip charges
from the pulsar’s surface and accelerate them. These charges then emit high energy photons
due to synchrotron radiation and inverse Compton scattering which then produce e± pairs that
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Sim no. τ0 (kyr) κ xcutoff µy σy

100-1H7 6 3 38.8 0.25 0.5
200-2H7 3.3 3 38.8 0.25 0.5
300-3H7 10 3 38.8 0.25 0.5
400-471 3.3 3 39 0.1 0.5
500-571 1 2.5 38.8 0.25 0.5
600-671 20 3.5 39 0.1 0.5
700-771 0.7 2.5 38.8 0.25 0.5
800-871 20 3.5 39.1 0.0 0.25
900-971 0.6 2.5 39.0 0.1 0.25
1000-1071 6 3 39.0 0.1 0.25
1100-1071 6 3 38.7 0.5 0.75
1200-1271 30 3.5 38.8 0.25 0.5
1300-1371 0.85 2.5 38.5 0.6 0.75
1400-1471 18 3.5 39.0 0.0 0.75
1500-1571 10 3 38.7 0.5 0.75
1600-1671 4 3 39.0 0.0 0.36
1700-1771 1 2.5 38.7 0.5 0.75
1800-1871 9 3 38.2 0.4 0.36
1900-1971 0.8 2.5 38.2 0.4 0.36
2000-2071 0.6 2.5 38.2 0.4 0.36
2100-2171 30 3.5 38.2 0.4 0.36
2200-2271 7 3 39.0 0.1 0.75
2300-23H7 30 3.5 38.0 0.5 0.36
2400-24H7 30 3.5 38.7 0.5 0.75
2500-25H7 6 3 38.9 0.18 0.36
2600-26H7 4.5 3 39.3 0.0 0.25
2700-27H7 9 3 38.5 0.5 0.25
2800-28H7 27 3.5 38.5 0.3 0.25
2900-29H7 33 3.5 38.0 0.5 0.25
3000-3071 0.85 2.5 38.3 0.5 0.25
3100-3171 18 3.25 38.8 0.25 0.5
3200-3271 15 3.25 38.8 0.25 0.5
3300-3371 18 3.25 38.5 0.4 0.25
3400-3471 20 3.25 38.0 0.4 0.25
3500-3571 15 3.25 38.5 0.4 0.36
3600-3671 20 3.25 38.8 0.5 0.75
3700-3771 2 2.75 38.8 0.25 0.5
3800-3871 1.5 2.75 38.8 0.25 0.5
3900-3871 1.6 2.75 38.5 0.5 0.25
4000-4071 1.3 2.75 38.0 0.4 0.25
4100-4171 1.2 2.75 38.3 0.4 0.36
4200-4271 2.4 2.75 38.5 0.5 0.75

Table 4.1: The assumed pulsar-simulation spin-down power distributions and time evolution.
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are then also accelerated inside the pulsar magnetosphere. This is known from microwave and
radio observations radio and microwave observations of synchrotron radiation close to the poles
of the NS and of inverse Compton scattering in gamma rays further away from the NS [246–260].
High-energy e± may also be produced via the acceleration of particles at the PWN termination
shock or at the SNR forward shock via Fermi-like processes [146, 259, 261–267]. Some of these
highly energetic e± cosmic-rays may escape these environments and be injected into the ISM.

In this work, we consider each pulsar to be a point source of e± cosmic-rays, which is described
by the source term [148],

Q(E, ~x, t) =
dN

dE
δ(~x)

(
1 +

t

τ0

)−κ+1
κ−1

, (4.10)

where δ(~x) is the Dirac delta function localized at the pulsar position and dN/dE is the CR
injection spectrum from a given pulsar given by

dN

dE
= Q0

(
E

1GeV

)−n
Exp

{
− E

Ecut

}
, (4.11)

where Ecut is the injection spectrum’s upper cutoff energy and n is it’s spectral index. Because
the value of Ecut does not affect our results since e± that propagate into the ISM cool down
very rapidly, we take it to be fixed to a value of 10 TeV. Q0 is given by

Q0 =
E2−n
cut

Γ(2− n)

2

(κ− 1)τ0
, (4.12)

where Γ(2− n) is the Euler gamma-function, n < 2, and κ > 1. This is derived by requiring Q0

to normalize Q such that [148]∫ ∫ ∫
dE d~x dtQ(E, ~x, t) = ηW0, (4.13)

where η is is the fraction of the rotational kinetic energy, W0, of the pulsar that has already
gone into CR e±. The total available rotational kinetic energy can be found from Eq. 4.5.

A wide number of suggestions have been proposed for the value of the spectral index n. Refs. [268–
276] suggest values of n ' 1.4− 2.0 while Refs. [270, 274] reveal a softer spectrum for the Crab
pulsar. In our realizations, the parameter n for each pulsar is sampled from a uniform distribu-
tion g(n). We use three options for the range of the uniform distribution given as

n ∈


[1.4, 1.9], option "A"
[1.6, 1.7], option "B"
[1.3, 1.5], option "C".

(4.14)

We also sample the parameter η for each pulsar from a log-normal distribution [226],

h(η) =
Exp

{
− [−µ+ln(−1+η)]2

2σ2

}
√

2π(η − 1)σ
. (4.15)

We allow three choices for the parameters µ and σ of this distribution. To explain these three
choices, we must first define the mean efficiency given by η̄ = 1 +Exp

{
µ+ σ2

2

}
and the param-

eter ζ = 10
√
σ. For each astrophysical realization, we choose one of the three options for these
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two parameters, then solve these two defining equations for µ and σ, which enables us to sample
from the distribution. The three options are:

(η̄, ζ) =


(4× 10−3, 1.47), option "A"
(1× 10−3, 2.85), option "B"
(2× 10−2, 1.29), option "C".

(4.16)

We note that, when fitting our realizations to cosmic-ray data, ζ remains fixed, but η̄ changes
because we allow a normalization factor, c, in the flux from pulsars as a parameter to be fitted.
The η̄ after the fitting is really η̄ c, where c is the best fit value of the pulsar normalization
factor. Because η̄ is the fraction of the spin-down power the goes into cosmic-rays, and we know
that there is an equipartition between the spin-down power that goes into the cosmic-rays and
the electromagnetic field, we allow c, for each realization, to take only values such that η̄ c ≤ 0.5
while fitting.

4.2.4 Propagation of Cosmic Rays in the ISM

The cosmic rays that are injected into the ISM from our pulsars, have to travel to the location
of the Earth where they are detected AMS-02, DAMPE, and CALET detectors, whose data we
fit our realizations to. They diffuse through the ISM due to the complicated structure of the
galactic magnetic-field. They also lose energy via synchrotron radiation as well as ICS with the
CMB and ambient infrared and optical photons. In the ISM, the propagation of cosmic-rays
is generally described by the a diffusion-loss equation. Each cosmic-ray species obeys such an
equation. The equation is given by [8],

∂ψ(~r, p, t)

∂t
= q(~r, p, t) + ~∇ · (Dxx

~∇ψ − ~V ψ) +
∂

∂p

[
p2Dpp

∂

∂p

(
1

p2
ψ

)]
− ∂

∂p

[
ṗψ − p

3
(~∇ · ~V )ψ

]
,

(4.17)
where ψ(~r, p, t) is the density of cosmic-rays per unit of particle momentum at position ~r. Dif-
fusion is described by the spatial diffusion tensor Dxx. Diffusive reacceleration is modeled as
diffusion in momentum space and described by the tensor Dpp, ṗ are the energy losses, while
q(~r, p, t) is the source term. Convection perpendicular to the Galactic Disk is described by the
convection velocity ~V . Here, we model diffusion to be homogeneous and isotropic within a thick
disk of half-height zL around the Milky Way stellar disc, and described by a simple term given
by

D(E) = D0(E/1GeV)δ, (4.18)

where δ is the diffusion spectral index and D0 is called the diffusion coefficient. Energy losses
are described by

dE/dt = −bE2, (4.19)

where b is proportional to the sum of the energy densities of the local (within a few kpc) magnetic
field UB and the local radiation field Urad. We adopt twelve different propagation models by
defining twelve sets for the values of the parameters zL, b, D0 and δ. We ignore the effects of
convection and diffusive reacceleration because they are not important for CR e±. These models
are described in Table 4.2.

4.2.5 Solar Modulation

After their ISM propagation, the cosmic-rays have to travel through the heliosphere to reach
our detectors. Inside the heliosphere, they diffuse through the solar wind and the fast-evolving
heliospheric magnetic-field. They also transfer via drift effects and lose energy through adiabatic
energy losses. This process alters the CR spectra and is known as solar modulation. To calculate
this change of the CR spectra, we use a force-field approximation model where the effect on the
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Model zL (kpc) b (×10−6GeV−1kyrs−1) D0 (pc2/kyr) δ

A1 5.7 5.05 140.2 0.33
A2 5.7 8.02 140.2 0.33
A3 5.7 2.97 140.2 0.33
C1 5.5 5.05 92.1 0.40
C2 5.5 8.02 92.1 0.40
C3 5.5 2.97 92.1 0.40
E1 6.0 5.05 51.3 0.50
E2 6.0 8.02 51.3 0.50
E3 6.0 2.97 51.3 0.50
F1 3.0 5.05 33.7 0.43
F2 3.0 8.02 33.7 0.43
F3 3.0 2.97 33.7 0.43

Table 4.2: The basic parameters that describe the propagations assumptions of cosmic rays in
the Milky Way. Assuming isotropic and homogeneous diffusion, D(R) = D0(R/1GV )δ. The
energy losses due to synchrotron radiation and inverse Compton scattering are described by
dE/dt = −bE2.

spectra is governed by the modulation potential Φ. Solar modulation causes a translation in the
energy of the CR spectra described by [21]

dN⊕

dEkin
(Ekin) =

(Ekin +m)2 −m2

(Ekin +m+ |Z|eΦ)2 −m2

× dN ISM

dEkin
(Ekin + |Z|eΦ), (4.20)

where Ekin is the observed kinetic CR energy at Earth (⊕), while dN⊕(ISM)

dEkin
are the differential

CR flux at Earth and the local ISM respectively. The equivalent Ekin for the ISM spectrum is
Ekin + |Z|eΦ, where Φ is the modulation potential and |Z|e is the absolute charge of the CR.

We adopt a time, charge and rigidity dependent modulation potential from Ref. [18] given as,

Φ(R, q, t) = φ0

( |Btot(t)|
4 nT

)
+ φ1H(−qA(t))

( |Btot(t)|
4 nT

)
×

(
1 + (R/R0)2

β(R/R0)3

)(
α(t)

π/2

)4

, (4.21)

where R and q are the rigidity and charge of the CR, and R0 = 0.5GV is a reference rigidity.
|Btot| and A are the strength and polarity of the heliospheric magnetic field (HMF), and α is
the tilt angle of the heliospheric current sheet. H is the Heaviside step function and φ0 and φ1

are free parameters in our realizations to be fit to CR data. Ref. [277] set strong constraints on
the ranges of these two parameters and following their work, we marginalize φ0 and φ1 within
[0.1, 0.6] GV and [0, 2] GV respectively. Using measurements by the ACE satellite [278] and the
models of the Wilcox Solar Observatory [279] for the values of Btot(t) and α(t) in each Bartels’
Rotation (BR) number, we modulate our CR fluxes for each BR that the experiment we want
to fit to was collecting data, and then take the average of these modulated fluxes.

4.2.6 Combining All the Options for the Pulsar Population

To create an astrophysical realization, we first generate a pulsar population in the Milky Way
with an assumed spatial distribution and birth rate given by subsection 4.2.1. The pulsars
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Figure 4.1: Primary e−, secondary e± and pulsar e± fluxes in the ISM for realization
A2_2837BB. Also, we show the low energy extrapolated version of the pulsar flux. Above
the break, the red and green lines are exactly on top of each other, but in the low energy extrap-
olated version, the break doesn’t occur and we extrapolate the pulsar flux in the low energies
with the same power-law as above the break.

within this realization, must have a choice of the parameters τ0, κ, xcutoff, µy and σy that de-
scribe their spin spin-down evolution according to subsection 4.2.2. There are 42 sets of choices
for these parameters (see Table 4.1). These pulsars also follow the distributions g(n) and h(η)
on the injection properties. There are three choices for g(n) (Eq. 4.14) and three choices for
h(η) (Eq. 4.16) (see subsection 4.2.3), so nine combinations of these choices which are referred
to as "AA", "AB", ..., "CC". We also have to choose one of the twelve propagation models
given in Table 4.2 of subsection 4.2.4. Choosing a birth rate of 1 pulsar per century and with
the combinations of all these choices, we end up with 3384 astrophysical realizations. We also
create 3384 realizations with the same sets of parameters but with a birth rate of 0.6 pulsars per
century. We also created 504 realizations with a birth rate of 2 pulsars per century using only
the most dominant propagation models, which where the ones ending with 2 in their name (see
Table 4.2). All these are 7272 astrophysical realizations in total. For each realization, we also
create a low-energy extrapolated counterpart (see 4.2.1) which we call "LowE", so we end up
with 14544 simulations to be fit to CR data in total. For instance, in our naming scheme, the
realization C2_2540BB_06perCentury_LowE, has choice "C2" for the ISM propagation model,
has the choices for τ0, κ, xcutoff, µy, σy of a simulation with Sim no. 2500-25H7 (see Table 4.1),
has choice "B" for g(n) and choice "B" for h(η), has a birth rate of 0.6 per century, and is also
the low energy extrapolated version. An example of what the output of such a realization is, can
be seen in Fig. 4.1. From each realization we get three fluxes as a function of energy. These are
the primary e−, secondary e± and pulsar e± fluxes in the ISM. In these fluxes, solar modulation
hasn’t been taken into account yet, since this happens while fitting.

After producing all our simulations, we are ready to fit each one of them to the CR data.
We allow for seven fitting parameters while fitting. The two solar modulation parameters, φ0

and φ1, three normalization factors a, b and c for the primary CR e− flux, secondary CR e±

fluxes and total pulsar e± fluxes, and two spectral indices d1 and d2 responsible for hardening
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Dataset Acquisition Period BR Numbers
AMS-02 e+ 5/2011 - 11/2017 2426 - 2514

AMS-02 e+/(e+ + e−) 5/2011 - 11/2017 2426 - 2514
AMS-02 e+ + e− 5/2011 - 11/2017 2426 - 2514
DAMPE e+ + e− 12/2015 - 6/2017 2488 - 2508
CALET e+ + e− 10/2015 - 11/2017 2486 - 2515

Table 4.3: The datasets that we use with their corresponding data acquisition periods and their
BR numbers

or softening the primary e− and secondary e± spectra by multiplying them with (E/1 GeV)d1

and (E/100 GeV)d2 respectively. The parameters a and b are marginalized within [0.6, 1.2] and
[0.8, 2] respectively. The parameter c is only given an upper bound such that η̄ c ≤ 0.5 for each
realization. The parameter d1 is marginalized within [−0.2, 0.5] while the parameter d2 within
[−0.1, 0.1]. For details on the fitting procedure that we follow, see section 4.4.

4.3 Data

We use the publicly available AMS-02 e+ flux, positron fraction and e+ + e− flux [280–282].
We use the e+ + e− flux from [280] instead of the one in [281] because the results are obtained
through an analysis that does not use charge sign identification and therefore results in more
data events due to it’s higher efficiency according to the AMS-02 Collaboration. For the e+

flux and the positron fraction, we ignore the measurements below 5 GeV since the spectra are
strongly affected by solar modulation at these low energies and the pulsars’ contribution is neg-
ligible. We also perform fits ignoring the measurements below 15 GeV to avoid a bump in the
positron fraction at ∼ 12 GeV that our simulations find it difficult to fit to. Even though the
data were acquired during the same time periods and by the same experiment, we do not fit to
the AMS-02 datasets simultaneously to avoid any undisclosed correlated uncertainties. We also
ignore the measurements below 10 GeV for the AMS-02 e+ + e− flux.

Additionally, we use the e+ + e− flux measurements from DAMPE [283] and CALET [284].
Because the e+ + e− data from these three experiments are in statistical tension with each
other, we avoid fitting to any combination of these three datasets. The used datasets with
their respective data acquisition periods and the corresponding Bartels’ Rotation Numbers are
presented in Table 4.3.

4.4 Fitting

We fit each produced simulation to each dataset via a χ2 minimization. Our fitting strategy goes
as follows: We first fit each simulation to the AMS-02 e+ flux. Then we fit the realizations that
fall within 5σ in the e+ flux, to the AMS-02 positron fraction and e+ + e− flux separately. By
falling within 5σ we mean that they can fit to the data within 5σ from an expectation of χ2 of 1
for each degree of freedom. Eventually we only keep simulations that fall within 5σ in all 3 AMS-
02 datasets and check which simulations are also within 3σ in all 3 AMS-02 datasets. When we
later add DAMPE and CALET fits, we fit those 5σ simulations to the DAMPE and CALET
e+ +e− fluxes and check which simulations are within 5 and 3 σ in all 5 datasets that we use. In
each fit after the e+ flux fit, we allow d1, φ0 and φ1 to be free within their allowed range while
keeping the secondary spectral index parameter d2 fixed at it’s best fit value from the e+ fit.
For the other parameters we only allow a 50% variation from their best fit values from the e+ fit.
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We chose to define the positron fraction in each bin using counts instead of differential fluxes
because AMS-02 uses binned data to avoid any errors caused by excessive features in the simu-
lated fluxes. The positron fraction defined with fluxes to be fit to the experimental data in each
energy bin would be

bEd2100Φsec
e+ + cΦpul

e+

aEd11 Φpri
e− + bEd2100Φsec

e− + cΦpul
e− + bEd2100Φsec

e+
+ cΦpul

e+

, (4.22)

where the Φs are the interpolated differential fluxes at earth after accounting for solar modula-
tion at the center of each bin, E is the center energy of each bin measured in GeV, while E1 and
E100 mean E/1 GeV and E/100 GeV respectively, a, b, c, d1, d2 are free real parameters and the
indices e− and e+ refer to the electrons and positrons respectively while the indices pri, sec, pul
refer to the primary, secondary and pulsar fluxes.

We redefine the positron fraction with counts in each bin by integrating each differential flux
over each bin as

N =

∫ Emax

Emin

dN

dE
dE, (4.23)

where Emin, Emax are the bounds of the bin. We note that N is not the real event count in each
bin because we don’t know the exposure of the AMS-02 detector but this is not an issue be-
cause the exposure cancels out from the numerator and the denominator of the positron fraction.

The positron fraction becomes

bN sec
e+ + cNpul

e+

aNpri
e− + bN sec

e− + cNpul
e− + bN sec

e+
+ cNpul

e+

, (4.24)

We note that the factors Ed1
1 and Ed2

100 have been absorbed into their respective counts since
these factors have the responsibility of hardening or softening the primary and secondary spectra
and they do depend on energy. Therefore the correct way to integrate these fluxes would be to
consider those factors as part of the differential flux and integrate EdΦ over each bin. No such
procedure is possible with the e+ or the e+ + e− fits because there is no fraction to cancel out
the exposure and therefore we are forced to work with fluxes.

For the minimization we use SciPy’s [285] least_squares routine from the optimize module
to solve our non-linear least squares problem. We also used iMinuit [286] but found out that
least_squares performs good minimization much faster and since we do not care about pa-
rameter uncertainties we mostly used that.

We also noticed that the starting value for the parameter d1 can cause the minimization in the
positron fraction to fall into local minima and therefore we minimize each simulation several
times starting from different values for d1 in it’s allowed range. In each minimization all the
other parameters’ starting values are chosen randomly within their allowed ranges since we found
out that they do not cause any issues.

4.5 Results

4.5.1 Using Only AMS-02 Data

The new AMS-02 [280] data allow us to further constrain combinations of the astrophysical
uncertainties that were mentioned previously. When presenting results, for each realization we
consider it’s low energy extrapolated counterpart as the same realization. So, we treat the total
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Figure 4.2: The χ2/d.o.f distributions for each of our AMS-02 datasets that we fit to, for all our
realizations (top) and only those that are within 5σ in all three AMS-02 datasets (bottom).

number of 14544 astrophysical realizations that we produced as being only 7272 realizations.
That is because the low energy extrapolation only changes the assumptions of the pulsars that
are outside of our 4 kpc range where we model our population, so our pulsar assumptions re-
main intact. Of the 7272 astrophysical realizations, 2831 can fit the AMS-02 e+ spectrum within
5σ from an expectation of χ2 of 1 for each degree of freedom. Of these 2831 realizations, only
261(37) can also fit within 5σ(3σ) the AMS-02 positron fraction spectrum and e++e− spectrum.

The first thing we noticed is that the positron fraction sets the stronger constraints. The smaller
error bars than the ones in the old AMS-02 positron fraction data [287], have made the positron
fraction much harder to fit to than the work done in [228]. Also, the small bump in the positron
fraction at ∼ 12 GeV is causing a lot more trouble now because of the smaller uncertainties in
the data. Of the 2831 realizations that we fit to the positron fraction, only 325(50) can fit to it
within 5σ(3σ). This difficulty to fit to the positron fraction, is why we ended up only 261(37)
within 5σ(3σ) in all three AMS-02 spectra. The e+ and e+ + e− spectra are a lot easier to fit
to. Only one astrophysical realization named A2_2837BB (see Section 4.2 for the details of the
naming scheme) gives a perfect fit to the AMS-02 positron fraction with χ2/d.o.f. = 1.03. In
our figures, we denote this specific realization as Pulsar Model I. These results become more
apparent if we look at Fig. 4.2. We can see how the positron fraction fits, tend to have much
higher χ2/d.o.f as opposed to the fits for the other two AMS-02 datasets. The distributions for
e+ and e+ + e− fits have peaks around the value of χ2/d.o.f = 1 with many realizations around
that value (top panels). However, the distribution for the positron fraction fits has two peaks
around 2 and 5, with all χ2/d.o.f values being greater than 1. In the bottom panels, we can see
that for the realizations that are within our 5σ CL, many realizations have values of χ2/d.o.f < 1
for the e+ and e+ + e− fits, but for the positron fraction, the distribution is shifted greatly to
the right of our 5σ CL with no values below 1. These historgrams justify the fact that only
325(50) can fit to positron fraction within 5σ(3σ) and why the positron fraction measurement
sets the greatest constraints.

In Fig. 4.3, we show the predicted e+ spectrum of Pulsar Model I along with the AMS-02 e+
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Figure 4.3: The predicted e+ spectrum for Pulsar Model I along with the AMS-02 data. Fluxes
from individual pulsars are also visible. These pulsars can explain the features of our predicted
e+ spectrum in the high energies.

flux data. This realization can fit the e+ flux with χ2/d.o.f. = 0.68. Also, the fluxes from indi-
vidual pulsars within this realization are shown. We note that the pulsar fluxes are multiplied
by a significant factor, such as 5 or 10 (shown in the figures), in order to make the lines well
visible within the figure. These fluxes are colored according to the pulsars’ age and distance
from Earth. It is noticeable that these individual pulsar fluxes can overall explain the features
of the e+ flux predicted by this realization. Clearly, the most powerful pulsars (denoted with
red) can explain the features above 1 TeV, while the slightly less powerful pulsars (denoted
with blue) can explain the features in the 400 GeV - 1 TeV range. The flux from a single young
pulsar (Age < 5×104) is also visible in the high energies. Because of the lack of data from AMS-
02 detector above 1 TeV, we cannot probe the properties of these highly energetic young pulsars.

In Fig. 4.4, five different positron fraction spectra from five different astrophysical realizations
are depicted, named Pulsar Model I through V, along with their respective χ2/d.o.f.. Pulsar
Model I is the best fit in the positron fraction but the others are not the rest of the five best
models. The four other models were chosen randomly out of the 261 models that fit our data
well. The AMS-02 positron fraction data from [280] are also plotted and one can notice the
bump at ∼ 12 GeV that was mentioned previously. Most of the spectra that fit the positron
fraction well, are spectra where the break occurs exactly at the energy of the bump. This can be
seen more clearly in the zoomed part of the figure. It can also be seen that the predicted positron
fraction spectrum, which increases from 7 to ∼ 300 GeV can either keep rising at higher energies
(model I), drop (model II,III,V) or flatten out (model IV). This was also shown in Ref. [228].
Finally we found out, and it can also be noticed in this figure, that the spectra that fit the
positron fraction well, are usually spectra that are not smooth, and have a noticeable amount
of features in them.

In Fig. 4.5, we depict the five e+ + e− spectra for the same Pulsar Models I through V. Also,

56



Figure 4.4: Predicted positron fraction spectra for five different pulsar realizations along with
the AMS-02 data. The χ2/d.o.f. of these pulsar models are also shown. The zoomed part is
shows the area around the bump at ∼ 12 GeV.

for model I we plot the e− and e+ fluxes separately and the fluxes from some individual pulsars.
All five of these Pulsar Models can fit to both the AMS-02 e+ and e+ +e− fluxes extremely well
and have χ2/d.o.f. < 1, apart from Model V which has χ2/d.o.f. = 1.51 only in the e+ + e− fit.
Again, same as Fig. 4.3, it can be seen that individual pulsars can explain the features in the
higher energies in both the e− and e+ fluxes separately, and obviously also explain the features
in the combined e+ + e− flux.

Our findings when it comes to the properties of the pulsars and also the ISM can be summarized
in the tables 4.4, 4.5 and 4.6. These tables show the per cell percentage of the pulsar population
realizations that are consistent within 3σ and 5σ limits (in parentheses) to the AMS-02 positron
fraction spectrum, the positron flux and electron plus positron flux. For instance, the top left
cell of Table 4.4 is the percentage of the realizations that had κ = 2.5 and propagation model
A1, that are consistent with the AMS-02 data and so on. These tables allow us to see which
pulsar and ISM properties are favorable and are preferred by the AMS-02 data. In Fig. 4.6 and
Fig. 4.7, the tables are presented as heatmaps for easier reading. We advise to also look at them
when reading results.

In Table 4.4, we show our results for the combination of the five choices of the braking index
and the twelve choices of ISM propagation conditions. The first result that we notice is a clear
preference for the propagation models that end with the number 2 i.e. "A2, "C2", "E2" and
"F2". Practically, almost 0% of all the astrophysical realizations that didn’t have one of these
propagation models survive within 3 and 5σ. These propagation models are characterized by
the highest energy losses in our simulations b = 8.02 × 10−6GeV−1kyrs−1 (see Table 4.2). The
underlying reason for this result, is that low energy losses cause the pulsar spectra to overshoot
the data points at high energies where the energy losses have a dominant impact. The effect
of the higher energy losses in our pulsar fluxes, is to move the individual pulsar spectra more
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Figure 4.5: The predicted e+ + e− spectrum for the same five pulsar realizations. For model I,
we also show the individual e− and e+ spectra and also the flux from individual pulsars. Again,
these pulsars can explain the features in the high energies.

towards lower energies and also make the spectra steeper. This first result is a major finding
for the ISM properties and shows that the ISM conditions are such that greatest assumed en-
ergy losses actually occur. Our second finding from this table has to do with the choice of the
braking index. We can see that the choices κ = 2.5 and κ = 2.75 are almost excluded. Very few
realizations with these choices survive within 5σ and almost zero within 3σ. In Ref. [228], a first
indication for such a tendency was found. We now confirm this tendency with a much larger set
of simulations that account for even greater range of the relevant parameter space being mod-
eled. At κ = 3.0 we see a big increase in the percentage of the realizations that survive, followed
by an even higher percentage at κ = 3.25. At this value of the braking index, we have the peak
percentage of realizations. The percentage drops again at κ = 3.5 while being roughly the same
as κ = 3.0. A higher value for the braking index, means a slower spin-down (see Eq. 4.5). In sub-
section 4.2.2 we mentioned that most measurements of the braking index for pulsars give κ . 3.
The fact that very few realizations with κ < 3 survive, shows that the pulsars may not lose their
rotational energy as fast as we thought from observations, and may actually spin-down quite
slower. A braking index κ < 3, produces pulsars that are very powerful sources at their younger
stages when most of CR e± are produced. Consequently, the realizations with such values for the
braking index overshoot the data points in the high energies which probe those youngest pulsars.

In Table 4.5, we present the results for the combination of the six choices ("BC", "AC", "BA",
"AA", "BB" and "AB") of g(n) and h(η) and the twelve ISM models. There are three choices
("CA", "CB" and "CC") missing but that is only to avoid redundant rows in the table as only
one pulsar realizations with one of these choices is within our 5σ limit. The clear preference for
the propagation models "A2, "C2", "E2" and "F2" is again noticeable. In this table, we also
notice a preference for the choice "B" for the range of the distribution g(n) (see Eq. 4.14). This
preference can be seen even more clearly in the 3σ limit where almost every realization that
survives within this limit has the choice "B" for g(n). The second most preferable choice is "A",
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Figure 4.6: Tables 4.4, 4.5 and 4.6 presented as heatmaps for the 5σ case.
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Figure 4.7: Tables 4.4, 4.5 and 4.6 presented as heatmaps for the 3σ case.
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where a reasonable percentage of these realizations survive within 5σ. Very few realizations with
choices "AB" survive when compared to the choices "AC" and "AA". Choice "C" for g(n) is
entirely excluded as only one realizations survives. No clear preference for the choice for the
distribution h(η) (see Eq. 4.16) is discernible. A fair percentage of realizations with each of the
three choices "A", "B" and "C" for this distribution survive for both of the two most preferable
choices "B" and "A" for g(n). It seems that the deciding factor is the choice for the distribution
g(n), and no conclusion can be extracted for h(η).

The range for g(n) is the range where we sample values for the pulsars’ injection spectrum’s
spectral index (see subsection 4.2.3). A broader range for g(n) (choice "A") would result in a
more diverse pulsar population regarding the spectral indices n and therefore to pulsars having
quite different spectra from each other. This would cause more features in the resulting com-
bined pulsar spectrum. A similar thing can be said for the choices for h(η). Choices with a
greater value for ζ (choice "B"), would result in a greater σ for the log-normal distribution since
ζ = 10

√
σ, and therefore to more "spread" to the values of η. This leads again to more diverse

injection spectra for the pulsars (see Eq. 4.13 and Eq. 4.11) and therefore again to more features.
For g(n), the dominant choice is choice "B", which is a narrow range of greater values for n,
n ∈ [1.6, 1.7]. This shows that pulsars in the Milky Way most likely have a small range of values
for their spectral index that would not cause excessive features in the observed CR spectrum at
Earth. The second most dominant choice (only in the 5σ CL) is choice "A" where n ∈ [1.4, 1.9],
which would cause more features in the CR spectrum. Choice "C", which is a small range of
small values for n, n ∈ [1.3, 1.5], is completely excluded.

In Table 4.6, we present our results for the combination of the six choices for g(n) and h(η),
and the five choices for braking index. No entirely new information is visible on this table.
The domination of the choice "B", followed by choice "A", for g(n) that was described in the
previous paragraphs is shown, and also the preference for braking index values κ & 3.

4.5.2 Including Data from DAMPE and CALET

We’ve mentioned previously that due to the lack of data for the positron flux at energies above 1
TeV from the AMS-02 collaboration, we are unable to probe the properties of the youngest and
most energetic pulsars that are close-by. Two more experiments, DAMPE [288] and CALET
[289] have published their measurements of the total e+ + e− CR flux up to 5 TeV [283, 284].
These spectra allow us to test pulsar-population models at energies where their expected frac-
tional contribution to the total measured quantities can be very significant. At higher energies,
the combination of volume and age necessary for pulsars to be able to contribute is reduced.
Therefore, the number of individual pulsar sources drops and the highest energies only probe a
small number of near-by pulsars. The result is e+ +e− fluxes that are rich in features and bumps
in the spectrum from individual pulsars are easily detectable with the naked eye. Such spectra
can be seen in Figs. 4.8 and 4.9 where we show some of the predicted e+ + e− fluxes for some
of our pulsar models. Above 1 TeV, the spectra can either have a cut-off or a change in their
slope, due to the fact that only a very small number of pulsars contribute at these energies. The
characteristics of the spectra in these energies depend on those individual pulsars’ properties.

Combining AMS-02 and DAMPE data

After fitting to the DAMPE e+ + e− spectrum, we find out that they only constrain our as-
trophysical realization properties very slightly. Of the 261(37) realizations that were within
5σ(3σ) to all three AMS-02 datasets, 230(27) are also consistent within 5σ(3σ) to the DAMPE
e+ + e− data. In Fig. 4.8, we show the predicted e+ + e− flux from six pulsar models that are
consistent with the DAMPE data along with their χ2/d.o.f. We also show the flux from one
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Figure 4.8: The predicted e+ + e− spectra for seven different pulsar models along with their
χ2/d.o.f. One of the models (model IX in beige color) is excluded by the DAMPE data. This
model greatly overshoots the data points above 1 TeV. Some fluxes (such as model VI and IV)
contain notable features in the highest energies from individual powerful pulsars.

model (Pulsar Model IX) that is not consistent with the DAMPE data in beige color. We can
see that this model greatly overshoots the DAMPE data points at E > 1 TeV where we lack
AMS-02 data. The realizations that are excluded by DAMPE, are usually excluded because of
these high energies. The flux is not consistent with the DAMPE data at energies which AMS-02
doesn’t allow us to probe. In some of the fluxes in this figure, we can see great features at the
highest energies created by single powerful pulsars. Because of only this small reduction in our
astrophysical realizations by DAMPE (261→ 230 at 5σ and 37→ 27 at 3σ), there are no new
findings regarding the pulsars’ and ISM properties. The findings presented in tables 4.4, 4.5 and
4.6 still hold. The only new finding is that realizations that contain extremely powerful young
and near-by pulsars, that cause the e+ + e− flux to overshoot the DAMPE data in the highest
energies are excluded.

Combining AMS-02 and CALET data

CALET doesn’t constrain our astrophysical realization properties at all. Of the 261(37) real-
izations that were consistent with all AMS-02 data, all of them are also consistent with the
CALET e+ + e− flux. This is caused by the huge error bars in the data in the entire energy
range, and also the fewer data points above 1 TeV, compared to DAMPE, which makes these
highest energies contribute even less to the total χ2. When fitting to the CALET data, we have
extreme overfitting. Almost all of our 261 realizations, end up with χ2/d.o.f. < 1, with 111 of
them even having χ2/d.o.f. < 0.5. It is evident that CALET data cannot help constrain the
pulsars’ and ISM properties any further than AMS-02 data already could. In Fig. 4.9, we show
seven different e+ + e− fluxes from realizations that can fit the CALET data along with their
χ2/d.o.f.. We can notice how easy it easy for the flux to fit to the data due their error bars.
The χ2/d.o.f. values are very small and Pulsar Model IX, which was excluded by DAMPE with
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Figure 4.9: Seven different predicted e+ + e− fluxes from realizations that can fit the CALET
data along with their χ2/d.o.f.. Pulsar Model IX, which was excluded by DAMPE can fit the
CALET data extremely well. Prominent features are also visible in the highest energies from
powerful pulsars (models VI, IX, XI and XII).

χ2/d.o.f. = 4.96, can fit the CALET data with χ2/d.o.f. = 0.53. Overshooting the data points
in the highest energies doesn’t seem to affect the CALET fits at all.

In Fig. 4.10, we present a histogram of the fitted values of the mean fraction η̄ (original η̄ before
fitting multiplied by the pulsar normalization) of the pulsars’ spin-down power the goes into
CRs from each realization. The y-axis shows the number of these astrophysical realizations that
are allowed within 5σ by the the AMS-02 & CALET data (red histogram), or by the AMS-02
& DAMPE data (blue histogram). The range of η̄ values that explain the CR data are between
0.00241 and 0.5 for both histograms with a mean value η̄ = 0.10 and multiple peaks. This
means that on average, about 10% of the spin-down power of a pulsar goes to CRs. The range is
exactly the same for both histograms. We can also notice a pile-up on the rightmost bin. This
is caused by the realizations preferring a higher value for the pulsar normalization which is not
allowed by the hard physical reasoning that η̄ c < 0.5 so the fitted η̄ values get that maximum
allowed value.

4.6 Conclusions

We have used CR e− and e+ data to study the properties of the pulsar population of Milky
Way pulsars. We’ve used the e+, positron fraction and e+ + e− flux measurements from the
AMS-02 detector, as well as e+ +e− flux from DAMPE and CALET, to test thousands of pulsar
realizations. We work under the assumption that pulsars are the dominant source for the rise of
the positron fraction at high energies. These realizations probe the astrophysical uncertainties
associated with the CR spectra observed at Earth. We do that by producing 14544 realizations
that sample a broad range of possibilities for the spatial distribution and birth rate of neutron
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Figure 4.10: The distribution of the fitted values of the η̄ parameter for the astrophysical
realizations allowed within 5σ by the AMS-02 & CALET data (261 realizations in the red
histogram), or by the AMS-02 & DAMPE data (230 realizations in the blue histogram).

stars in the Milky Way, their age and spin-down properties, the uncertainties associated with
the injection spectra of CR e± from these sources into the ISM, and the uncertainties associated
with the propagation of CRs into the ISM. These details are described in Section 4.2.

We find that models with low energy losses (models without b = 8.02 × 10−6GeV−1kyrs−1 in
Table 4.2) are excluded by the AMS-02 data alone, or by combining AMS-02 data with DAMPE
or CALET data. Furthermore, we find that a braking index κ < 3 is disfavored by the data
regardless of the other astrophysical assumptions. All pulsars are considered to have a constant
braking index throughout their time evolution. Moreover all pulsars have the same braking
index in each realization. Their spin-down properties are chosen to be such that explain the
radio observations. We also find a preference for a braking index κ of 3.25 as opposed to 3.5 or
3.0. We find no indications for any preference in terms of a narrow or a wide initial spin-down
power distribution. Also, the fraction of rotational energy going to CR e± is very uncertain.
Additionally we find a strong preference for the option "B" for the distribution g(n) followed
by the option "A". Option "C" is entirely excluded. No obvious preference could be found for
the options for the distribution h(η). These results are given by Tables 4.4, 4.5 and 4.6. The
e+ +e− fluxes from DAMPE and CALET above 1 TeV, allow us to study young near-by pulsars.
However, the DAMPE data allow us to constrain the pulsars’ properties only very slightly due to
the fact that they exclude only a small portion of our realizations that are allowed by AMS-02.
These excluded realizations typically overshoot the DAMPE data points above 1 TeV. CALET
cannot help probing the pulsars’ properties any further than AMS-02, due to it’s large error bars.

Our results for the braking index contradict the fact that we have observed several young pulsars
with a braking index of less than 3. One solution could be that pulsars have time-variable braking
indices. For instance, pulsars might start with smaller indexes leading to fast spin-down in their
initial stages. As the braking index increases to a value of '3, the pulsars spin down more
slowly. If the braking index indeed changes with time, we will need additional simulations to
probe all the possible paths of κ(t), versus the κ = constant studied in this work.
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