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MODELOVANJE RADIO-EVOLUCIJE
OSTATAKA SUPERNOVIH NA OSNOVU
HIDRODINAMICKIH SIMULACIJA 1
NELINEARNOG DIFUZNOG UBRZAVANJA
CESTICA

Sazetak

Eksplozije supernovih (SN) obogacuju Univerzum razli¢itim teskim elementima.
Ovi elementi su gradivni blokovi sveta oko nas i nas samih. Ostaci supernovih (OSN)
su izvanredni astronomski objekti koji su takode od velikog naucnog znacaja, jer
pruzaju uvid u mehanizme eksplozija supernovih i predstavljaju vazne izvore ga-
laktickih kosmickih zraka. Radio-posmatranja su medu najstarijim sredstvima za
proucavanje ovih objekata. Radio-sjaj i spektar, posebno mladih OSN, predstavljaju
rezultat aktivnog ubrzavanja elektrona na udarnim talasima. U ovoj doktorskoj
disertaciji, analizira se radio-evolucija OSN primenom trodimenzionalnih hidrodi-
namickih simulacija i nelinearnog difuznog ubrzavanja cestica.

Hidrodinamicke simulacije, razvijane i prilagodavane u ovoj disertaciji, omoguca-
vaju nam eksplicitno racunanje modifikacije udarnih talasa od strane kosmickih
zraka. Takode, ukljucujemo konzistentan numericki tretman pojacanja magnetnog
polja usled rezonantnih i nerezonantnih nestabilnosti izazvanih kosmickim zrac¢enjem.
Modelovali smo radio-evoluciju najmladeg poznatog Galaktickog OSN G1.94-0.3 i
zakljucili da je rastuca radio-emisija cesta pojava kod jako mladih OSN. Nas§ model
nam je omogucio da izvedemo vazne zakljucke o sadasnjem i predvidanja o budu¢em
ponasanju radio-emisije ovog OSN. Takode smo primenom simulacija razvili i opsti
model radio-evolucije OSN, za Sirok spektar relevantnih fizickih parametara, kao
Sto su gustina okolne sredine, energija eksplozije supernove, efikasnost ubrzavanja i
pojacanja magnetnog polja. Pouzdanost nasih radio-evolutivnih traka potvrdena je

na posmatrackom uzorku, koji se sastoji od Galaktickih i vangalaktickih OSN.



Ova disertacija se bavi i jednim od najvaznijih pitanja za naSe razumevanje
magnetnog polja u OSN. Zakljuc¢ujemo da je ekviparticija opravdana pretpostavka,
narocito za energiju elektrona i magnetnog polja u starijim OSN, tokom faze Sedov-
Tejlora. Takode, nudimo moguce objasnjenje kako se postize ekviparticija izmedu
kosmickih zraka i magnetnog polja u meduzvezdanoj materiji.

Ocekujemo da ¢e modeli, razvijeni u ovoj disertaciji, predstavljati koristan alat za
buduée posmatrace na moénim radio-teleskopima kao sto su ALMA, MWA, ASKAP,
SKA i FAST. Simulacije ¢e pruzati neophodne podatke o evolutivnoj fazi posma-
tranih OSN, kao i o fizickim uslovima na udarnim talasima gde se ubrzavaju cestice
do relativistickih energija. Simulacije ¢e imati vaznu ulogu u predvidanju naucnih
rezultata buducih velikih posmatrackih projekata kao i objasnjavanju novih, cesto

neocekivanih rezultata dobijenih posmatranjima.

Kljuéne reci: ubrzavanje cestica, hidrodinamika, mehanizmi zracenja: neter-

malni, udarni talasi, kosmicki zraci, ostaci supernovih
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MODELING THE RADIO-EVOLUTION OF
SUPERNOVA REMNANTS BY USING
HYDRODYNAMIC SIMULATIONS AND
NON-LINEAR DIFFUSIVE SHOCK
ACCELERATION

Abstract

Supernova (SN) explosions disperse the different heavy elements across the Uni-
verse. These elements are the building blocks which make up the world around and
inside us. Supernova remnants (SNRs) are extraordinary astronomical objects that
are also of high scientific interest, because they provide insights into aforementioned
supernova explosion mechanisms, and because they are important sources of Galac-
tic cosmic rays (CRs). Radio observations are among the oldest means to study these
objects. The radio luminosity and spectra of SNRs, especially young ones, requires
active acceleration of electrons by the SNR shocks. In this doctoral dissertation,
radio evolution of SNRs is investigated by using three-dimensional hydrodynamic
modelling and non-linear diffusive shock acceleration of CRs in SNRs.

Hydrodynamic simulations, developed and adopted in this dissertation, allow us
to explicitly account for the shock modification by CRs. We also include consistent
numerical treatment of magnetic field amplification (MFA) due to CR resonant and
non-resonant streaming instabilities. We modelled the peculiar nature of radio evo-
lution of the youngest known Galactic SNR G1.94-0.3 and concluded that increasing
radio emission is a common occurrence among very young SNRs. Our model ena-
bled us to make important conclusions about the present and predictions about the
future properties of radio emission from this SNR. We also developed more general
model of the radio evolution of SNRs, by performing simulations for wide range of
the relevant physical parameters, such as the ambient density, the supernova ex-

plosion energy, the acceleration efficiency and the MFA efficiency. We confirm the



reliability of our radio evolutionary tracks on a observation sample consisting of
Galactic and extragalactic SNRs.

This dissertation also deals with one of the most important questions surroun-
ding our current understanding of the magnetic fields in SNRs. We conclude that
equipartition is a justified assumption especially between the CR electrons and the
magnetic fields in evolved SNRs, in the Sedov-Taylor phase of evolution. Our work
also offers a possible explanation how can equipartition between CRs and magnetic
field in the interstellar medium be achieved.

Type of modeling, presented in this thesis, is expected to be a useful tool for fu-
ture observers working on powerful radio telescopes such as ALMA, MWA, ASKAP,
SKA and FAST. Simulations should provide important information about the evolu-
tionary stage of the observed SNRs, as well as to characterize the physical conditions
in the shocks where the relativistic particles are accelerated. Simulations could help
us to predict the science output of future large scale surveys, as well as to explain

new, often unexpected results obtained by observations.

Keywords: acceleration of particles, hydrodynamics, radiation mechanisms:

nonthermal, shock waves, cosmic rays, supernova remnants

Scientific area: Astronomy

Scientific field: Astrophysics
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1 Uvod

Meduzvezdana materija (MZM) ispunjava prostor oko zvezda u Galaksiji i sama
po sebi ona je dinamicki promenljiva sredina — svedok radanja i umiranja zvezda.
Razumevanje prirode i fizickih osobina MZM je od velike vaznosti u astrofizici. Nove,
mlade zvezde, formiraju se u gustim oblastima meduzvezdanog gasa, a medijum
se stalno dopunjava gubitkom mase sa zvezda i materijalom bogatim metalima,
izbacenim u eksplozijama supernovih (SN).

Supernove imaju bitnu ulogu u modernoj astrofizici. Omne su od primarnog
znacaja za hemijsku evoluciju Univerzuma i jedan od glavnih izvora energije za
MZM. Deo ove energije nalazi se u obliku kosmickih zraka, koji su prisutni u Gala-
ksiji sa gustinom energije 1—2 eV cm ™3, §to iznosi oko jedne treéine ukupne gustine
energije u MZM (Lequeux 2005, Ptuskin 2007, Longair 2011). Eksplozije super-
novih i udarni talasi koji nastaju u nehomogenoj MZM odgovorni su za stvaranje
trokomponentne sredine u kojoj je znacajan deo zapremine ispunjen vrelim i re-
tkim gasom (McKee & Ostriker 1977). Konac¢no, supernove, posebno one tipa Ia,
imaju centralnu ulogu u danasnjoj kosmologiji jer njihov sjaj omogucava da budu
detektovane na velikim crvenim pomacima (do z ~ 1.7, Riess et al. 2007). Njihovo
koris¢enje dovelo je do saznanja o ubrzanom Sirenju Univerzumaﬂ (Perlmutter et
al. 1998, Garnavich et al. 1998).

Ostaci supernovih (OSN) nastavljaju interakciju sa MZM desetinama hiljada,
pa cak i milion godina nakon eksplozije supernove, dostizu¢i prec¢nik i do par sto-
tina parseka. Razumevanje uske veze izmedu morfoloskih osobina OSN i slozenih
faza eksplozije supernove moze biti put ka: (1) odredivanju strukture i hemijskog
sastava materijala odbacenog eksplozijom (eng. ejecta), kao i dinamike i energetike
eksplozije; (2) sagledavanju strukture i geometrije okolne sredine, koje bi moglo
dati tacniji opis poslednjih faza evolucije zvezda. S obzirom na to da su eksplozije
supernovih relativno retke pojave (2—3 puta u jednom veku, u tipi¢noj spiralnoj

galaksiji kao $to je nasa; Tammann et al. 1994), OSN predstavljaju najbolji na¢in

10vo otkri¢e donelo je 2011. godine Nobelovu nagradu Solu Perlmuteru (Saul Perlmutter),
Brajanu Smitu (Brian P. Schmidt) i Adamu Risu (Adam G. Riess), uz obrazlozenje: ,za otkri¢e
ubrzanog Sirenja Univerzuma kroz posmatranja udaljenih supernovih”.



za proucavanje lokalne populacije supernovih (detaljnije o proucavanju veze izmedu
supernove i OSN moze se naéi u magistarskoj tezi Bojana Arbutine; Arbutina 2005).

OSN su objekti koji postoje zbog toga Sto se posle eksplozije supernove stvori
tzv. bezsudarni udarni talas (sa MahovimE] brojem koji dostize ~ 1000 za mlade
ostatke). Fizicke procese koji objasnjavaju bezsudarne udarne talase jos uvek ne ra-
zumemo dovoljno dobro. Evolucija OSN neposredno je vezana za evoluciju udarnog
talasa (Urosevi¢ & Milogradov-Turin 2007). Zagrevanje atoma na ovim udarnim ta-
lasima odvija se bezsudarno, tj. medu samim cesticama nema sudarnih interakcija,
veé se one ostvaruju putem elektromagnetnih fluktuacija i talasa u plazmi.

Danas je ve¢ opsteprihvac¢eno da su udarni talasi OSN mesta na kojima se vrsi
ubrzavanje naelektrisanih cestica do jako visokih energija (~ 10 eV), $to je re-
lativno dobro podrzano posmatranjima od radio do gama podruéja (Vink 2012,
Helder et al. 2012). Ipak, iako je hipoteza o proizvodnji kosmickih zraka u OSN
postavljena pre nesto manje od jednog veka (Baade & Zwicky 1934), mnogi pro-
blemi vezani za mehanizam ubrzavanja jos uvek cekaju na odgovore. Jedan od
glavnih problema je svakako mehanizam ubrzavanja elektrona na udarnim talasima
koji jos uvek nije dovoljno dobro proucen. Takode, efikasno ubrzavanje kosmickih
zraka zahteva da cestice na neki nacin budu predubrzane (eng. pre-acceleration)
tj. da budu ubacene (eng. injection) na udarni talas sa odredenom energijom nesto
vecom od termalne (Bell 1978a,b). Znacajan napredak u razumevanju mehanizma
turbulentnog pojac¢anja magnetnog polja putem nestabilnosti struje kosmickih zraka
(Bell et al. 2004), doveo je do novih problema u objasnjavanju posmatranih radi-
jalnih magnetnih polja kod mladih OSN. Naime, kod mladih OSN se ocekuje jako
turbulentno magnetno polje (zbog efikasnog ubrzavanja ¢estica), sto je dugo bilo
u kontradikciji sa posmatranjima, sve do rada Vilsona sa saradnicima (Wilson et

al. 2017), koji se pojavio tek u vreme pisanja ove disertacije.

2Mahov (Ernst Waldfried Josef Wenzel Mach, 1838—1916) broj odreden je koli¢nikom brzine
udarnog talasa i adijabatske brzine zvuka u datoj sredini.



1.1 Radio-posmatranja i evolucija

Ogromna veé¢ina OSN u naSoj i drugim galaksijama je prvi put otkrivena radio-
posmatranjima. To nije cudno ukoliko se ima u vidu da zracenje u drugim elektro-
magnetnim podrucjima najcées¢e biva apsorbovano gasom i prasinom u MZM. Vise
o multifrekvencionoj slici OSN moze se na¢i u doktorskoj disertaciji Dusana Onica
(Oni¢ 2013). Do sada je oko 300 Galaktickih OSN posmatrano u radio-podrué¢ju (od
294 poznatih OSN u Galaksiji, samo 20 nije detektovano u radio-podrucju; Green
2014) i gotovo isto toliko vangalaktickih (Bozzetto et al. 2017). Radio-spektar OSN
je netermalan i njihovi spektralni indeksi «v (S, o< v~%), su tipiéno a = 0.5£0.1 (vi-
deti sliku 1 iz rada Reynolds et al. 2011). Radio-spektar se moze interpretirati kao
sinhrotronsko zracenje relativistickih elektrona ubrzanih u procesu difuznog ubrza-
vanja na udarnim talasima OSN.

Vremenska evolucija radio-fluksa je posmatrana kod nekoliko mladih OSN. Radio-
fluks Kasiopeje A (eng. Cassiopeia A, prividno najjaci radio-izvor na nebu na niskim
radio-frekvencijama) je posmatran tokom skoro pola veka i opada tokom vremena
(npr. Helmboldt & Kassim 2009). Ovo moze ukazivati na opadanje magnetnog polja
ili broja kosmickih zraka tokom vremena. Takode, pored radio-fluksa, kod mladih
OSN se moze posmatrati evolucija veli¢ine radio-kontura ostatka (npr. Weiler et
al. 2002, Bartel 2009, Ng et al. 2008). U nekim sluc¢ajevima radio-emisija mladih
ostataka moze pratiti suprotan trend, tj. povecanje fluksa s vremenom. Ovo je slucaj
sa najmladim ostatkom u Galaksiji (G1.940.3, ¢ija gustina fluksa je porasla za faktor
od 1.25 tokom 13 godina na 1.4 GHz (Green et al. 2008), kao i SN 1987A u Veli-
kom Magelanovom oblaku (eng. Large Magelanic Cloud, LMC) gde se gustina fluksa
eksponencijalno povec¢ava sa srednjom godisnjom stopom od oko 15% na razli¢itim
frekvencijama (Zanardo et al. 2010, Ng et al. 2013, videti sliku [1]).

Osim navedenih pojedinacnih slucajeva, neke od osobina radio-evolucije OSN se
implicitno mogu dobiti iz empirijske raspodele u ¥, — D ravni, gde ¥, predstavlja
povrsinski radio-sjaj OSN na frekvenciji v, a D je dijametar (Case & Bhattacharya
1998, Urosevié¢ et al. 2005, 2010, Pavlovié¢ et al. 2013, 2014). Empirijske ¥ — D
relacije sadrze OSN sa poznatim daljinama (dijametrima) i koriste se kao kosmicki

,lenjiri” za procenu daljine do OSN. Pored znacajnog rasturanja tacaka, empirijske



relacije nedvosmisleno ukazuju na trend opadanja povrsinskog sjaja sa porastom
dijametra, u kasnijim fazama evolucije.

U okviru ove disertacije se, pre svega, razmatra zracenje OSN u radio-podrucju.
Glavni cilj disertacije je razvoj modela evolucije radio-zracenja, koji nam pruza
kvantitativni opis objekta u vidu skupa relevantnih dinamickih i spektralnih osobina
OSN. Radio-spektar OSN zavisi od osobina magnetnog polja i Cestica kosmickog
zracenja, koje pak zavise od trenutne evolutivne faze (kao i dodatno, od pocetnih
uslova i parametara okolne sredine), dakle od dinamickih osobina. Dodatno, ubrzane
cestice koje proizvode radio-emisiju i same uticu na dinamiku OSN. Rec¢ je dakle,
o nelinearnom problemu za koji analiticki tretmani daju prilicno grube opise. U
ovakvim i slicnim situacijama, neophodno je detaljno numericko modelovanje kako
bismo uspeli da Sto bolje objasnimo posmatranja i eventualno predvidimo dalji tok
fizickih procesa. Odlican uvod u proces razvoja numerickih modela, primenjenih u

astrofizici, dat je u doktorskoj disertaciji Ivana Mili¢a (Mili¢ 2014).



DEC offset (arcsec)

RA offset (arcsec)

4x1073 6x1073 8x1073 0.01 0.012 0.014 0.016

2x1073

Slika 1: Snimci visoke rezolucije ostatka SN 1987A na frekvenciji 9 GHz dobijeni
ATCA radio-teleskopom tokom perioda od 1992. do 2013. godine. Crno-bela skala
je linearna i odgovara vrednostima od 0 do 16 mJy beam™! i konture odgovaraju
vrednostima 2, 5, 101 15 mJy beam ™. Sintetizovani snop, koji ima §irinu na polovini
snage FWHM od 0”4, je prikazan na prvoj slici, gore-levo. (Izvor: Ng et al. 2013,
ljubaznoséu dr Stephen C.-Y. Ng)



2 Nelinearno difuzno ubrzavanje cestica na
udarnim talasima

Kosmicki zraci su naelektrisane relativisticke cestice koje do Zemlje stizu sa izu-
zetno visokim energijama, pruzajuéi nam dokaze o postojanju efikasnih akceleratora
u Univerzumu. Kosmicki zraci sa energijama manjim od ~ 10'7 eV najverovatnije
poticu iz Mle¢nog puta, dok su oni sa veé¢im energijama verovatno vangalaktickog
porekla. Ranih tridesetih godina proslog veka, SN su ve¢ identifikovane kao moguéi
izvori Galaktickih kosmickih zraka. Medutim, tek sedamdesetih godina ova ideja
je postala jos popularnija zahvaljujué¢i razvoju teorije o difuznom ubrzavanju na
udarnim talasima, koja pruza solidan teorijski okvir za ubrzavanje Cestica u vasioni
uopste. Posle toga, a posebno u skorije vreme, prikupljen je i izvestan broj posma-
trackih dokaza koji su prilicno spekulativnu ideju pretvorili skoro u paradigmu.

U ovom poglavlju dajemo osnove difuznog ubrzavanja cestica, sa posebnim ak-

centom na nelinearno ubrzavanje i njegov znacaj za evoluciju OSN.

2.1 Kosmicki zraci i njihovo poreklo

Kao sto je ve¢ napomenuto, kosmicki zraci su naelektrisane cestice koje dopri-
nose gustini energije u Galaksiji sa oko 1—2 eV em ™. Cine ih uglavnom protoni
(jezgra vodonika), oko 10% jezgara helijuma i tezi elementi sa jo§ manjim zastup-
ljenostima. Tako ¢ine mali deo ukupnog fluksa kosmickih zraka, elektroni i pozitroni
nam pruzaju dragocene informacije o izvorima kosmickih zraka i njihovom trans-
portu kroz magnetno polje Galaksije. Fluks svih ¢esti¢cnih komponenti je prikazan
na slici 2

Uprkos ¢injenici da spektar kosmickih zraka obuhvata 13 redova veli¢ina po ener-
giji, on je prilicno ravan i monoton, Sto otezava dobijanje korisnih informacija. Za

energije veée od ~ 30 GeV, gde solarna modulacijaf| postaje zanemarljiva, spektar

3Heliosfera je prostor oko Sunca u kome Sunéev vetar dominira u odnosu na gas iz MZM.
Galakticki kosmicki zraci nailaze na turbulentni Suncev vetar i lokalno magnetno polje u heliosferi,
koje utic¢e na njihov intenzitet i energiju. Ovaj proces nazivamo solarnom modulacijom kosmickih
zraka. Smatra se da je solarna modulacija znac¢ajna za kosmicke zrake energija ispod ~ 30 GeV
po nukleonu (za detalje videti pregledni ¢lanak Potgetera; Potgieter 2013).
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Slika 2: Spektar kosmickih zraka meren na Zemlji. Prikazan je ukupni spektar
cestica dobijen iz merenja razli¢itim instrumentima, zajedno sa sprektrom protona.
Prikazani su i doprinosi elektrona, pozitrona i antiprotona koje je izmerio detektor
PAMELA. (Izvor: Blasi 2013)

ima oblik prelomljenog stepenog zakona koji se menja od o« £=27 do o« E~3! na
energiji od E; ~ 3 x 10" eV (takozvano koleno). Druga promena u spektru desava
se na oko Fy &~ 3 x 10'® eV gde nagib postaje blazi i ima vrednost oko 2.7 (&esto se
naziva ¢lanak). Za najvece energije fluks pada do veoma niskih vrednosti, tako da
merenja postaju izuzetno teska (na 3 x 10%° eV fluks detektuje se svega 1 cestica po
km? i to na svakih 350 godina).

Kosmicki zraci sa energijama do oko 10'7 eV najverovatnije poticu iz nase galak-

sije. Cestice koje imaju energije preko 10'® eV ¢esto se nazivaju kosmicki zraci jako



visokih energija (eng. Ultra-High Energy Cosmic Rays, UHECRs). Ove Cestice ne
mogu se zadrzati u Galaksiji jer je njihov ziro-radijus u srednjem magnetnom polju
Galaksije istog reda velicine ili ¢ak vecéi od dimenzija same Galaksije. U sluc¢aju da se
izvor kosmickih zraka jako visokih energija nalazi u Galaksiji, skretanje ovih cCestica
bi bilo jako malo i bilo bi lako utvrditi poziciju izvora na nebu. Ispostavlja se da
je raspodela ovih ¢estica priblizno izotropna tako da je vrlo verovatno da su njihovi
izvori ipak vangalakticki objekti. Nedavno je Kolaboracija ,,Pjer Oze” pokazala da
ipak postoji izvesna anizotropija u raspodeli kosmickih zraka sa energijama veéim

od 8 x 10'8 eV (slika [3, Aab et al. 2017E[). Cak i ova otkrivena anizotropija ipak

90 0.46

0.38

Slika 3: Pregled neba u Galaktickim koordinatama sa merenim fluksom cestica
energija £ > 8 EeV. Plus pokazuje smer dipola anizotropije; konture oznacavaju
nivoe poverenja 68% i1 95%. Oznacen je i dipol raspodele galaksija iz pregleda 2MRS.
Strelice pokazuju ocekivana skretanja Cestica energije £/Z = 51 2 EeV, u modelu
Galaktickog magnetnog polja. (Izvor: Pjer Oze kolaboracija, Aab et al. 2017)

ide u prilog vangalaktickom poreklu kosmickih zraka najveéih energija. Smer dipola
koji opisuje ovu anizotropiju poklapa se sa dipolom raspodele galaksija iz pregleda
ZMRSﬂ, sa uracunatim skretanjem cestica u Galaktickom magnetnom polju.

Veza izmedu kosmickih zraka i supernovih predlozena je prvi put u radu Badeaﬁ

i Cvikijaﬂ (Baade & Zwicky 1934) i zasnivala se na jednostavnom energetskom ar-

4Njihova statistika obuhvata oko 3 x 10* kosmickih zraka iznad 8 EeV, sa ukupno eksponiranih
76 800 km?sr godisnje.

52MRS je skracéenica za The 2MASS Redshift Survey, gde je 2MASS skraéenica za The Two
Micron All-Sky Survey - infracrveni pregled celog neba, na talasnoj duzini 2 pm.

S Walter Baade (1893-1960).

" Fritz Zwicky (1898-1974), roden je u Varni, Bugarska, gde je proveo najranije detinjstvo!



gumentu. Snaga potrebna za odrzavanje posmatrane gustine energije Galaktickih
kosmickih zraka nasuprot gubicima usled napustanja Galaksije moze se odrediti kao:

PCR ~ UCRVCR/Tres ~ 1040erg/s> (21)

gde je Ucr =~ 0.5 eV/cm?® gustina energije kosmickih zraka merena u blizini Zemlje
i Ver ~ 400 kpc?® predstavlja zapreminu Galaktickog haloa u kome se zadrZavaju
kosmicki zraci. Tipi¢no vreme zadrzavanja kosmickog zraka u Galaksiji iznosi 7eg. ~
5 x 10° yr (za energiju 1 GeV, Morlino 2017). Kineticka energija koja se oslobodi u
jednoj ekploziji supernove iznosi oko 10°! erg, tako da ukupna brzina oslobadanja

energije u Galaksiji usled eksplozija supernovih iznosi:
Psnr = RsnFsnr ~ 3 x 10 erg /s, (2.2)

gde Rgy ~ 0.03 yr~! predstavlja pribliznu frekvenciju eksplozija u Galaksiji. Imajuéi
u vidu neodredenost parametara u jednac¢inama i , gustina energije Ga-
laktickih kosmickih zraka moze se objasniti ako se 3 do 30% energije eksplozije super-
nove transformise u energiju netermalnih ¢estica. U radu Sklovskog iz 1954. godine
prvi put je predlozeno je da se kosmicki zraci ubrzavaju na udarnim talasima OSN
(Shklovskii 1954).

Sve do druge polovine sedamdesetih godina proslog veka, pomenuti ,energetski
argument” je jedini iSao u prilog supernovama i njihovim ostacima kao proizvodacima
kosmickih zraka. Serija nezavisnih radova iz ovog perioda ukazuje na znacaj meha-
nizma difuznoﬂ ubrzavanja na jakim udarnim talasima (eng. diffusive shock acce-
leration—DSA; Axford et al. 1977, Krymsky 1977, Bell 1978a, Blandford & Ostriker
1978). Ovi modeli zasnovani su na ranijim istrazivanjima Enrika Fermijaﬂ (Fermi
1949, Fermi 1954), koji je prvi predlozio da se kosmicki zraci mogu ubrzati usled
stohastickih sudara sa turbulentnim magnetnim poljem. Od tada ova ideja dobija
sve viSe paznje zahvaljujuéi posmatrackom materijalu, posebno u radio, X i gama

oblasti, koja potvrduje mnoga predvidanja teorije i podsti¢e njen dalji razvoj.

8Poznato i kao Fermijevo ubrzavanje prvog reda.
9Fnrico Fermi (1901—1954).



2.2 Blazijev pristup problemu difuznog ubrzavanja

Pored originalnih radova, pomenutih u poglavlju[2.1] detaljan prikaz elementarne
teorije difuznog ubrzavanja moze se na¢i u knjigama Lekea i Longaira (Lequeux
2005, Longair 2011). Stoga se u ovoj disertaciji ne¢emo detaljno baviti standardnim
pristupom difuznom ubrzavanju na udarnim talasima, koji pretpostavlja da ubrzane
Cestice nemaju dinamicki uticaj na sam udarni talas i da je njihova rezultujuca

raspodela ¢ist stepeni zakon:
4rp* f(p)dp = N(E)dE = KE "dE. (2.3)

U prethodnoj jednacini, K je konstanta, p impuls ¢estica, f(p) raspodela ¢estica u
faznom prostorum, N(E) raspodela ovih ¢estica po energijama. U slucaju jakog, ne-
modifikovanog udarnog talasa i ¢estica relativistickih energija, ocekivani energetski
spektar je N(E) oc E~2 a impulsni f(p) oc p~2.

Veéina modela koji objasnjavaju poreklo Galaktickih i vangalaktickih kosmickih
zraka pretpostavlja da znacajan deo kineticke energije udarnog talasa prelazi u
ubrzane cestice. Ovaj zahtev je u suprotnosti sa pretpostavkom da su ubrzane
Cestice zapravo ,test” Cestice, bez dinamickog uticaja na udarni talas. Ako se uti-
caj kosmickih zraka na strukturu udarnog talasa ne moze zanemariti, govorimo o
takozvanom nelinearnom difuznom ubrzavanju (eng. non-linear diffuse shock accele-
ration—NLDSA, videti na primer: Drury 1983, Malkov & Drury 2001, Blasi 2002a,
Amato & Blasi 2005).

Analiticki pristup modelu NLDSA koji navodimo u disertaciji generalno prati
ideje iz radova Blazija i saradnika (Blasi 2002a, Blasi 2002b, Blasi 2004, Blasi et
al. 2005, Blasi et al. 2007, Amato & Blasi 2005), kao i privatnu komunikaciju sa
Zilom Feronom (Gilles Ferrand).

Opisa¢emo metod za racunanje spektra i pritiska ubrzanih cCestica, uzimajuéi u
obzir njihov uticaj na dinamiku udarnog talasa. Re¢ je zapravo o semi-analitickom,

kinetickom modelu koji ra¢una spektar ubrzanih éestica f(p), uzimajuéi u obzir pro-

10P¢ definiciji, f(p) zadovoljava jednakost dN = 47p? f(p)dp, gde N predstavlja broj estica po
jedinici zapremine. Raspodela energije f(FE) moze se predstaviti kao f(E) = 47rp2f(p)§—§, sto daje
f(E) < p?f(p) u ultrarelativistickom rezimu (E  p).
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fil brzine udarnog talasa u(z). Problem smo, radi jednostavnosti, ogranic¢ili na 1D
slucaj (duz z-ose), mada veéina izvedenih zakljucaka ne zavisi od geometrije pro-
blema (Blasi 2002). U daljem razmatranju brzine fluida posmatramo u referentnom
sistemu vezanom za udarni talas. Dodatno ogranic¢enje ovog pristupa je stacionar-
nost, sve veli¢ine su nezavisne od vremena. Kljuéni koncept za povezivanje spektra
i brzine fluida je to §to u prostoru ispred udarnog talasa (prekursor), u moze biti
predstavljena kao funkcija impulsa p. Naime, cestica odredene energije vezana je
za udarni talas i difuzijom moze do¢i do odredenog regiona ispred udarnog talasa
gde je brzina fluida poznata. Obi¢no se pretpostavlja da je koeficijent difuzije D
rastuca funkcija po p, u idealnom slucaju linearna D(p) o p (ovo je slucaj takozvane
Bomove difuzije, eng. Bohm diffusion).

Jednacina koja opisuje transport Cestica naziva se difuzno-advekciona jednacina

iu 1D slucaju ima sledeéi oblik:

0 0 of (x, 1d of (x,
% [Da—xf(l‘,p)} —U%-ng—zp %‘FQ(%Z)) =0, (2’4>

gde smo pretpostavili stacionarnost (0f/0t = 0). Usmerenost z-ose je od prekur-
sora ka delu preko koga je ve¢ presao udarni talas (eng. downstream). Funkcija
brzine fluida u = u(x) zavisi od polozaja (ne i od vremena) pa koristimo totalni
umesto parcijalnog izvoda. Pritisak ubrzanih cestica usporava fluid u prekursoru,
pre dolaska do samog udarnog talasa, pa je zbog toga brzina fluida daleko ispred
(eng. far upstream) udarnog talasa ug razlicita od brzine neposredno ispred njega,
uy 1 brzine neposredno iza, us. Poslednji sabirak na levoj strani jednacine
predstavlja takozvani clan injekcije (eng. injection term) i predstavlja se u formi
Q(z,p) = Qo(p)d(x), gde je §(x) Dirakova (delta) funkcijg ]

Prvi korak je integracija jednacine preko udarnog talasa (od z = 0~ do
x = 0%). Na Slici 4] su tacke x = 0~ i x = 0" obelezene sa 1 i 2, redom, tako da

Y Ppqul Adrien Maurice Dirac (1902-1984). Delta-funkcija 6(x) je definisana tako da uzima
vrednost nula svuda, sa izuzetkom tacke x = 0 gde tezi beskonac¢nosti i za koju vazi normalizacija

f0+°° f(x)dx = 1.
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dolazimo do sledece jednacine:

[ gﬂ _[ gﬂ + pdj;()(“?_“l)JFQO() 0, (2.5)

gde smo pretpostavili neprekidnost funkcije raspodele fo — f1 = 0, fo = fi = fo
je funkcija raspodele Cestica na samom udarnom talasu. Uzimamo da je funkcija
raspodele ¢estica konstatna u fluidu preko koga je presao udarni talas (Blasi 2002a,
Reynolds 2008) odnosno [D%} , = 0, tako dolazimo do grani¢nog uslova na udarnom
talasu:

{ af ] 1 dfy

5| = gpd—(u2 —uy) + Qo(p). (2.6)

Opet vrsimo integraciju jednacinu (2.4)) ali sa granicama od x = —oo doz = 0".
Koriséenjem jednacine 1' i primenom parcijalne integracije na integral ff;o ug—ﬁdx
= [uf][foo f f44dz, dobijamo:

3P (ug — uy) —urfo + Qo(p / f dx / dxpapdz =0. (2.7
Dimamicki prekursor
PP Coprpw E— 2
u, u,— |

Modifikovani
udarni talas

R sub

Nemodifikovani udarni talas

Brzina fluida

|
— 0 x=0 + o0
Udarni talas

Slika 4: Sematski prikaz profila udarnog talasa. Isprekidana plava linija predstavlja
nemodifikovani udarni talas. Puna crvena linija predstavlja udarni talas modifikovan
od strane ubrzanih cestica. (Prilagodeno od originalnog izvora: Reynolds 2008)

Uvodimo novu veli¢inu u,, jednu od klju¢nih u Blazijevom tretmanu NLDSA, defi-
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nisanu kao:

1 [ du
Up = Uy — —/ o (x,p)dz, (2.8)

¢ija je fizicka interpretacija vazna za razumevanje nelinearnih efekata ubrzanih cestica.
Funkcija u, je srednja brzina fluda koju ,osecaju” cestice sa impulsom p dok di-
funduju u oblasti ispred udarnog talasa. U ovakvoj interpretaciji (Blasi 2002a),
pomenuto usrednjavanje dovodi do toga da cCestica sa impulsom p ,o0seca” brzinu
koja zavisi od polozaja u prostoru usled pritiska ubrzanih cestica. Kako koeficijent
difuzuje u opstem slucaju zavisi od impulsa p, ¢estice razlic¢itih energija ,osecaju” i
razlicitu kompresiju. Ova kompresija je veca za cestice sa vecom energijom ako je
koeficijent difuzije rastuéa funkcija po impulsu (Blasi 2004).

Poslednji integral na levoj strani jednacine moze se transformisati kao
%ff;o %pg—idx = %pdip ff;o fi—;‘da:, jer impuls nije funkcija polozaja, a funkcija f
zavisi 1 od impulsa. Sa veli¢inom u, definisanom u , jednacina se tran-

sformiSe u oblik:

1d
P = )~ fo |+ 3] + Qo) =0, 29

gde smo iskoristili sledeéu vezu (sledi iz definicije za u,):

d [ du d fo du
— —fdr =»p | X — — f,—2

gde je pp minimalni impuls ¢estica. Jednacina (2.9)) predstavlja linearnu diferenci-
jalnu jednacinu prvog reda po fo(p). Partikularno resenje ove jednacine za mono-

hromatsku injekciju na impulsu piy; je:

» dp 3Qu(p) { [ [ | du“
= ———Fexpy— | ——— |uy += =
fo(p) / e L B M et LR e v
3Rsub nngasl /p dpl 3 1 /dup/
7 - — r+ - . (2.10
Rou — 1 473 ; exp { oy P Uy — U2 Ut 3" dp/ (2.10)

— MMgas1t1 ¢
- 2
ATPin;

U ovom izvodenju je koriséeno Qq(p) (p — Dinj), gde je ngas1 gustina gasa

neposredno ispred udarnog talasa (r = 07), a n parametar koji odreduje koji deo
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Cestica koje prelaze udarni talas ulazi u proces ubrzavanja. Kasnije ¢emo uvesti
zavisnost parametra 7 od pocetnog impulsa, pod pretpostavkom termalne injekcije.

Za jednacinu ali i za fizicki opis prekursora, formiranog usled postojanja
ubrzanih ¢estica, uvedene su dve veli¢ine Rgy, = ui/us i Ryt = ug/us. Veli¢ine
Rsub 1 Ryor redom predstavljaju kompresiju gasa na udarnom talasu (eng. subshock)
i ukupnu kompresiju izmedu oblasti daleko od udarnog talasa i one iza udarnog
talasa. Ovde uvodimo jos i veli¢inu Rprec = /U1 = Riot/Rsub, kompresiju u pre-
kursoru, koja za modifikovane udarne talase znacajno odstupa od vrednosti jedan.
Za modifikovani udarni talas, R, moze dosti¢i vrednosti vece od R, 1 takode veée
od teorijske kompresije 4, koja predstavlja maksimum u slucaju obi¢nog, jakog i ne-
relativistickog udarnog talasa. U zavisnosti od kompresija Rg,, 1 Ryt koncentracija
neposredno ispred udarnog talasa je ng.s1 = (po/pwmy)Riot/Rsun, gde je p srednja
molekulska masa.

U jednacinu ([2.10) mozemo uvesti bezdimenzionu brzinu fluida, kao odnos brzine
fluida u odredenoj tacki i brzine daleko ispred udarnog talasa U(p) = u,/ug, tako
da se kona¢no dobija:

3Rsub ) nngas 1 /p dp, 3Rt0tU(p/)
= — X exp < — —_— /. 2.11
w0 = (pe=r) et e [ Faprn) W

inj

Nalazenje spektra ubrzanih cestica fo(p) je nelinearan problem. Ova nelinearnost se
ogleda u ¢injenici da je bezdimenziona brzina fluda U(p), koja figurise u jednacini
(2.11), zavisna od f(p), Sto se vidi iz definicije u,. U daljem tekstu za funkciju U(p)

koristicemo nesto krac¢u oznaku U,.

2.3 Pocetno ubrzavanje ¢estica

Belov prvi rad o difuznom ubrzanju (Bell 1978a) opisuje mehanizam kojim se
ubrzavaju ¢estice na udarnim talasima i dobija N(E) oc E~F, gde je nagib spektra
I'= % (r je kompresija na udarnom talasu, za r = 4 sledi I' = 2). On uvodi pre-
tpostavku da su ove ¢estice na pocetku veé relativisticke (v = ¢) tj. imaju dovoljnu
energiju da predu udarni talas i budu ukljucene (injektovane) u proces ubrzavanja.

U drugom radu iz iste godine, jedan od glavnih Belovih zakljucaka je da protoni
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i elektroni sa energijom Ei,; ~ 4 (%mpug), gde je m, masa protona, a us brzina
udarnog talasa, mogu proc¢i kroz udarni talas velikog Mahovog broja i na taj nacin
bivaju ukljuceni u proces ubrzavanja (Bell 1978b). Posmatranja Zemljinog lu¢nog
udarnog talasa (eng. Farth’s bow shock) iz ovog perioda omogucila su Belu procenu

broja protona na udarnom talasu koji su ubrzani do energija nekoliko puta vecih

2
s

od %mpu Brzina ovog udarnog talasa iznosi oko 400km/s i Mahov broj oko 8.
Merenja su ukazala na postojanje velikog broja protona ubrzanih do energija oko
4 (%mpug) i gustina ovih supratermalnih protona je bila oko 100 puta manja od
gustine protona u Suncevom vetru na koji nailazi udarni talas. Ovi protoni raspolazu
dovoljnom energijom da kroz udarni talas produ do neperturbovane sredine i dalje
budu ubrzavani.

Medutim, postavlja se pitanje opravdanosti pretpostavke o jednakoj energiji
injekcije za protone i elektrone (Arbutina 2017). Ako je debljina udarnog talasa
reda veli¢ine tzv. ciklotronskog ili Ziro—radijusalﬂ (eng. cyclotron, gyroradius) pro-
tona, potrebno je da elektroni imaju slican ziro-radijus kako bi presli kroz udarni
talas. Ovo znaci da je opravdanije pretpostaviti, umesto energije, isti poc¢etni impuls
protona i elektrona koji im omogucava dalje ubrzavanje.

Malkov, Geseler i Kang predlozili su model tzv. termalnog curenja (eng. thermal
leakage) koji injekeiju Cestica u proces ubrzavanja povezuje sa temperaturom plazme
iza udarnog talasa (Malkov 1998, Gieseler et al. 2000, Kang et al. 2002). Blazijev

model injekcije po svojoj fizickoj interpretaciji je slican pomenutim modelima. Ovaj

model pretpostavlja parametrizaciju po¢etnog impulsa protona i elektrona u obliku:

Pinj = EPen 2, (2.12)

gde je pmo = +/2mykT, srednji termalni impuls iza udarnog talasa. Efikasnost
ubrzavanja 7, moze se izraziti u funkciji pi,;. Uslov koji odreduje n je neprekid-

nost termalne (Maksvelove) i netermalne raspodele ¢estica za impuls py,j, odnosno

12(Ciklotronski ili ziro-radijus kruzne putanje naelektrisane Gestice u magnetnom polju je 7, =
pic/eB, gde je p, komponenta impulsa normalna na magnetno polje, e naelektrisanje a B jacina
magnetnog polja. U literaturi se Cesto koristi i termin Larmorov radijus (Sir Joseph Larmor,
1857—1942), koji ipak nije potpuno adekvatan jer je povezan sa precesijom magnetnog dipola u
okolnom magnetnom polju (Goedbloed & Poedts 2004).
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Slika 5: Sematski prikaz strukture bezsudarnog udarnog talasa i ilustracija osnovne
ideje mehanizma injekcije Cestica iz repa termalne raspodele iza udarnog talasa. Cr-
nom, plavom i crvenom linijom su prikazane putanje ¢estica u zavisnosti od njihovog
impulsa. (Izvor: Blasi et al. 2005)

fin(Pimj) = fo(pij)- 1z ovog uslova dobija se sledeca veza:

e %“Dbsub - 1)£3€_£27 (2'13)

gde faktor Ry, — 1 ima ulogu ,regulatora”, odnosno injekcija novih cestica je is-
kljucena u slucaju kada je kompresija na samom udarnom talasu bliska jedinici
tj. kada se ukupna kompresija odvija samo u prekursoru (Blasi et al. 2005).

Iako je predlozeni model verovatno i dalje daleko od tacnog opisa predubrzavanja
cestica (posebno elektrona), smatra se korisnim pokuSajem modelovanja glavnih

fizickih aspekata ovog procesa.

2.4 Profil brzine fluida u prekursoru

U prethodnom poglavlju, analiticki smo izrazili raspodelu ubrzanih cestica f u

funkciji profila brzine termalnog fluida U. Medutim, glavna ideja NLDSA je u tome
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da se u obzir uzima uticaj cestica na dinamiku udarnog talasa, pa samim tim U
mora biti funkcija f. U cilju dobijanja druge pomenute zavisnosti, iskoristi¢cemo
zakon odrzanja impulsa koji obuhvata cetiri ¢lana: dinamicki pritisak fluida pu?,
termalni pritisak fluida Py, netermalni pritisak cestica Pcg i pritisak magnetnih
talasa u plazmi P,. Zakon odrzanja pisemo od tacke daleko ispred udarnog talasa
(x — —o0), gde je brzina fluida uy do tacke z, (do koje stizu Cestice sa impulsom

p), gde je brzina fluida u,:
poti2 + Pano + Poro + Puo = ppt> + Pap + Porp + Payp. (2.14)

2.4.1 Termalni pritisak fluida

Termalni pritisak fluida u regionu daleko ispred udarnog talasa P, o povezan je
sa brzinom udarnog talasa (uz pretpostavku da MZM miruje), preko Mahovog broja

Mgy = CZ—OO u odgovaraju¢em regionu:

Poo 1

= — (2.15)
pOU(Q) 7Ms2,0

gde smo koristili izraz za brzinu zvuka u toj sredini cgg = /vPmo/po- Ako pret-

postavimo adijabatsku kompresiju, termalni pritisak P, u proizvoljnoj tacki pre-

Pth,p Pp K Uo K _
5= (_ =—) =07, (2.16)
th,0 Po Uyp

gde je koris¢en zakon odrzanja mase poug = ppu,. RazliCiti procesi mogu uticati na

kursora z, iznosi:

to da kompresija gasa odstupa od adijabatske. Jedan od najpoznatijih je tzv. Alfe-
novoE zagrevanje koje se javlja usled prigusenja Alfenovih MHD talasa u plazmi,
ekscitovanih od strane energetskih cestica. Drugim rec¢ima, usled pomenutog meha-
nizma zagrevanja, deo energije Alfenovih talasa prelazi u termalnu energiju plazme.

Za Alfenovo zagrevanje plazme Berezko i Elison su predlozili slede¢i model (Berezhko

13 Hannes Alfvén (1908—1995).
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& Ellison 1999):

2
“RE U1 1— @1—UV 2.17
) + ¢( ’V)MAO( N (2.17)

gde je Ma o = up/va o takozvani Alfenov Mahov broj daleko ispred udarnog talasa, a
va,o odgovarajuca Alfenova brzinaﬁ va0 = Bo/v/4mpo. Jednacina (2.17)) je u pome-
nutom radu Berezka i Elisona izvedena bez parametra (. Ovaj dodatni parametar
je kasnije uveden od strane Kapriolija i saradnika, kako bi se ublazilo prigusenje
talasa u plazmi za ¢ < 1 i na taj nacin omogucilo efikasno pojacanje magnetnog
polja (Caprioli et al. 2009). Izraz ¢emo koristiti kao jednacinu stanja gasa u

prisustvu Alfenovog zagrevanja.

2.4.2 Pritisak kosmickih zraka

U disertaciji ne razmatramo ubrzavanje ve¢ postojec¢ih, predubrzanih kosmickih
zraka iz MZM (eng. reacceleration). Opste je prihvaceno da se radi o difuznom
procesu u kome se kosmicki zraci ubrzavaju putem Fermijevog ubrzanja drugog
reda (Drury & Strong 2015). Analiticki pristup ubrzavanju predubrzanih kosmickih
zraka na udarnim talasima naveden je u Arbutina (2017).

Smatra¢emo da je broj predubrzanih kosmickih zraka daleko od udarnog talasa
zanemarljiv, pa iz tog razloga u jednacini vazi Pcro = 0. Jedna od osnovnih
pretpostavki je da difuzija zavisi od impulsa p i jos preciznije, da je koeficijent difuzije
D(p) rastuca funkcija od p. U ovom modelu, Cestice sa impulsom p dostizu daljinu
x, od udarnog talasa, gde je brzina fluida wu,. Dakle, tipi¢no rastojanje od udarnog
talasa koje dostize Cestica sa impulsom p je x, ~ D(p)/u,, i veée je za Cestice sa
ve¢om energijomﬁ. Ovo kao posledicu ima da u proizvoljnoj tacki x, samo Cestice
sa impulsom veé¢im od p mogu znacajno uticati na fluid.

Posto samo cestice sa impulsom > p mogu dostic¢i tacku z = z,, za pritisak

4Napominjemo da u disertaciji koristimo tzv. Gausov sistem jedinica (eng. Gaussian unit system,
Gaussian-cgs units).

15Za slucajeve od interesa u simulacijama, D(p) raste brze od funkcije u,, tako da je Az mono-
tono rastuca funkcija od p.
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mozemo pisati:
47T Pmax

Porp = - p*u(p) fo(p)dp, (2.18)

gde je v(p) brzina Cestice sa impulsom p, pmax je maksimalni impuls koji cestice

mogu dostic¢i i zavisi od vremenskih skala ubrzavanja i napustanja sistema.

2.4.3 Pritisak magnetohidrodinamickih talasa

Pritisak magnetohidrodinamickih fluktuacija dB definisan je (u Gausovom sis-
temu jedinica) kao: ,

P, = % (; 5B#> , (2.19)
gde suma po p predstavlja sumiranje po svim talasnim modovima prisutnim na
datom polozaju (Caprioli 2009). Daleko od udarnog talasa magnetno polje je relak-
sirano (nema turbulencija) pa uzimamo Py = 0.

U Belovom radu iz 2004. godine, izlozena je ideja da je ubrzavanje kosmickih
zraka na udarnim talasima neraskidivo povezano sa stvaranjem magnetohidrodi-
namickih fluktuacija u prekursoru (Bell 2004). Bel je u svojim nelinearnim simula-
cijama pokazao da se na ovaj na¢in meduzvezdano magnetno polje (srednje jacine
~ 3 — 5 uG) moze pojacati za ¢ak dva reda veli¢ine (do nekoliko stotina uG). Vi-
sokoenergetske cestice stvaraju magnetohidrodinamicke turbulencije u prekursoru
koje su odgovorne za njihovo rasejanje i ubrzavanje. S obzirom na to da postoji
odredena povratna sprega izmedu kosmickih zraka i magnetohidrodinamickih fluk-
tuacija oko udarnog talasa, jedan od standardnih pristupa je parametrizacija pritiska

ovih fluktuacija kao odredenog dela o < 1 pritiska cestica:
Pw,p = OéPCRp. (220)

Kvazilinearna teorija i numericke simulacije daju a ~ v o/ug za rezonantne nesta-
bilnosti (Caprioli 2009), dok za nerezonantne vazi o ~ ug/c (Bell 2004). U svom

teorijskom radu, Kaprioli je predlozio slede¢i model za rezonantne nestabilnosti, ¢iji
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je formalni matematicki zapis prilagoden Blazijevom formalizmu (Caprioli 2009):

]wp 1 C -3
LN B 0 € R 2.21
poug 47‘[ 0 P ( p)? ( )

gde faktor U, 3/2 predstavlja adijabatsku kompresiju magnetnog polja. Faktor 1 —(
je uveden po analogiji sa faktorom ( iz relacije (2.17)): mera prigusenja Alfenovih
talasa (i odgovarajuce zagrevanje gasa) mora ostati razumno mala da bi doslo do

znacajnog pojacanja magnetnog polja (Caprioli 2008).

2.4.4 Brzina fluida

Zanemarivanjem clanova Pero 1 Py u jednacini (2.14]), deljenjem obe strane

sa pou i zamenom pojedinacnih ¢lanova iz jednacina (2.15), (2.17), (2.18) i (2.21)),

dobijamo:
U_Py M2 47-(- Pmazx
U, +—2_ |1 11— 221 / dpp?
s [ =gt - vp) o [ e
1—¢ 1
— U -UH =1 . (2.22
+ 4MA,0 p ( p) + 'YMS%,O ( )

Diferenciranjem prethodne jednacine po impulsu dobijamo:

dU, Up—(vﬂ) M, 1—¢ Up2 +3 ir

-~ 1 _ 1 1 _ ) _ _ ‘

dp { Mg, +e=) Ma o 8Ma Up5/2 3p0u%p v(p)fo(p)
(2.23)

Kada je poznata raspodela Cestica na udarnom talasu fy, profil brzine U, moze se

dobiti numerickim resavanjem diferencijalne jednacine ([2.23)), sa grani¢nim uslovima:

Up(p = ping) = Upla = 07) = 2 = (2.240)

Up(p = Prae) = Up( = —00) = -2 = 1. (2.24b)

Uo
Cestice najmanjih energija krec¢u se u uskom regionu oko samog udarnog talasa, pa

samim tim ,ose¢aju” samo brzinu fluida u; (2.24al). Drugi uslov (2.24b)) ukazuje

na to da samo cestice sa najvecom energijom mogu sti¢i do neperturbovane sredine
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daleko ispred udarnog talasa tj. do fluida sa efektivnom brzinom wug. Integracija (u
nasem radu numericka) jednacine kre¢e od uslova a reSenjem dife-
rencijalne jednacine se ,proglasava” ono koje zadovoljava krajnji uslov (2.24b]). U
numerickoj matematici ovaj nacin reSavanja se moze svrstati u takozvane metode
gadanja (eng. shooting method, videti Radunovi¢ 2004), koje predstavljaju metode
pokuSaja i pogreSaka. ReSenje postoji samo za odredene vrednosti kompresije u

prekursoru Rprec.

2.5 Kompresija na udarnom talasu

U slucaju NLDSA, udarni talas ¢emo i dalje nazivati ovim imenom mada se
u engleskoj terminologiji ¢esto koristi izraz ,podudar” (eng. subshock), da bi se
naglasilo da se radi o modifikovanom udarnom talasu. Sa druge strane, nas naziv je
takode opravdan jer drugog pravog udarnog talasa (sa naglim skokom parametara)
ovde nema. Do sada smo izrazili spektar na udarnom talasu f, preko U, Riot i Rsub
(jednacine i profil U, kao funkciju fy i Rpee (jednacine [2.231H2.24), sa
poznatim wug, po, Py, fo 1 slobodnim parametrima 7 (zavisi od ), pmax 1 (. Medutim,
da bi se sistem (fo,U,) resio, potrebna je jos jedna nezavisna relacija izmedu bilo
koje dve od tri kompresije Rsub, Riots Rprec (Uz veé¢ navedenu Riot = Reup X Rprec)-
Ovo postizemo ponovo koriséenjem odrzanja impulsa, ali sada na diskontinuitetu

vezanom za sam udarni talas (podudar):
p1ui + Py + Pora + Pya = pous + Pina + Pora + Pya. (2.25)

Pritisak kosmickih zraka je neprekidna funkcija na udarnom talasu Pcr1 = FPcr.e.
U radu Vainija i Slihajzera izvedena je relacija za odnos pritisaka fluida na udarnom

talasu, u prisustvu Alfenovih talasa (Vainio & Schlickeiser 1999):

Pth,2 o (’7 + ]-)Rsub - (/7 - 1) [1 - (Rsub - ]-)A]
Pai1 (v+1) = (v = 1) R ’ (2:26)

pri cemu vazi:
o Rsub + 1 [PW]% i 2]%sub [FW]%
Rsub -1 Pth,l Rsub —1 ]Dth,lul’

(2.27)
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gde su [P,]? 1 [Fy]? skokovi magnetnog pritiska i fluksa energije na diskontinuitetu
(koristimo oznaku [X]? = X, —X}). Uslucaju A = 0, otekivano dobijamo standarne
Rankine-Igonoove jednacine (eng. Rankine-Hugoniot).

Kaprioli je u svojim radovima iz 2008. i 2009. razmatrao Alfenove talase sa
obe strane udarnog talasa, uklju¢ujuéi njihovu transmisiju i refleksiju (Caprioli et
al. 2008, Caprioli et al. 2009). Na ovaj na¢in dobijaju se jednacine za skokove

2

magnetnog pritiska i fluksa energije, redom [Py]3 = (R2,;,, —1)Py1 1 [Fy]? = 2(Rsub—
1) Py 1uq, koje zamenom u ([2.26)) daju:

Pas 1+ DRy = (y = 1) [1 = (Bap = 1P 52 -
Py (v+1) = (v— 1) Rew ' '

Jednacina ([2.25)) se, uz pretpostavku Per 1 = Pcr 2, moze transformisati u oblik:

2
piui Rewpy —1 Py (Pth2 ) 9
+ : ~—1)+ R, —1=0. 2.29
Pw,l Rsub Pw,l Pth,l b ( )

Uvodimo Mahov broj neposredno ispred udarnog talasa Ms; = uy/cs 1, gde je cs1 =

VYPu,1/p1, koji se moze povezati sa Mg koristeéi jednacinu ([2.17)):

2 2
Mg, prui P

=R 1+¢(1 Ms, 1- R h 2.30
— {lprec +C( _7>—( - prec) : ( )

2 2
MS,O ,OOUO Pth,l MA70

Konaé¢no, zamenom jednacine ([2.28]) u (2.29)) i posle niza algebarskih transformacija

dobijamo:
2-Rsub

M2, = , 2.31
- (v+1) = (v—1Rsw — 2Raun Py 4 [v = (v = 2) Rou] ( )

gde je uvedena nova velic¢ina:

Pw 1 Pw 1 1- C 5 _

Pil= "5 = Rpee—25 = RY2(1—R;2). 2.32
w,1 PlU% P poug 4MA,0 prec( prec) ( )

U slucaju kada se pritisak magnetnih talasa moze zanemariti, odnosno P ; ~ 0,
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jednacina (2.31)) daje standardnu hidrodinamicku relaciju:

2R, 1
M2, = b < Rop = 27;
7 (v+1) = (v = 1DRsuw M§1+7_1

(2.33)

U slucaju Py; > 0, za poznatu kompresiju u prekursoru Ry, jednacina ([2.31))

postaje kvadratna po Rgup:
20y = 2)M§, Py R2y, — 24+ (v = 1+ 29Ps ) )M 1] Ry + M§ (v +1) = 0. (2.34)

Pozitivan koren ove jednacine (2.34) daje Ry, u funkciji od Ms; i Py

w,19

odnosno
Rprec. Dakle, kompresija u prekursoru odreduje preostale dve kompresije, za poznate

parametre neporemec¢enog fluida.

2.6 Temperatura iza udarnog talasa

Preostalo je jos odrediti promenu temperature gasa, koja je vazna za dijagnostiku
modifikacije udarnog talasa i pre svega, za rac¢unanje injekcije opisane u poglavlju
. Imajuéi u vidu jednac¢inu stanja idealnog gasa P o pT' i jednacinu ([2.17]),

dobijamo promenu temperature u prekursoru:

Ty po Pina

2
_ 0Pt o [1 -1 e Rprw} . (2.35)
Ty P1 Pth,o M

A0

Temperaturu iza udarnog talasa, odakle ¢estice iz repa termalne raspodele bivaju

ukljucene u proces ubrzavanja, dobijamo primenom izvedene relacije ([2.28)):

Ty Pay (VDB —(y=1) [1 — (Ruy — 1)35:;,711}
Tl p2 Pth,l [(’Y + 1) - (PY - 1)Rsub] Rsub

(2.36)

2.7 Numericko resavanje

Postupak integracije sistema jednacina koje odreduju par (fy, U,) zahteva poz-
navanje slede¢ih parametara u neporemeé¢enom fluidu (daleko od udarnog talasa):
Mso, Mayo, po, Bo, To; kao i parametre efikasnosti ubrzavanja i pojacavanja mag-

netnog polja £ 1 (.
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Kasnije ¢e biti prikazan glavni algoritam za nalazenje spektra ubrzanih kosmickih
zraka, koji je u osnovi iterativan. Na pocetku simulacije spektar ¢estica se inicija-
lizuje sa fo(p) = 0, dok u svakom iterativnom koraku uzimamo istu vrednost ove

raspodele za pocetni impuls injekcije fo(pinj):

. . 3Rsub NMgas,1 /p dp/ 3Rt0tU(p,)
1 =1 £3s, — r oitot \P)
pig}nj Jo (p) Pig}ni (RtotU (p) - 1) 47Tp?nj e { p P RiU (Pl) -1

inj

_ 3Rsub TMgas 1
Rsub —1 47Tp?nj ’

(2.37)

jer smo prilikom testiranja koda zakljucili da nefizicke vrednosti mogu narusiti kon-

vergenciju metoda.

2.7.1 Uzorkovanje kompresije u prekursoru

Moguée vrednosti kompresije u prekursoru Ry idu od 1 (nema prekursora,
udarni talas nije modifikovan pa vazi Mgy = Mg i Riot = Rsup) A0 Rprec,max koOje
se dobija za Rggp = 1 (slucaj glatkog udarnog talasa koji nema diskontinuitet i

kompresija postoji samo u prekursoru). U slucaju glatkog talasa, dakle kada je

R = 1, jednacina ([2.31)) se svodi na:

2
2- 4P;,1(RpreC).

Mg, = (2.38)
Glavna ideja algoritma za nalazenja maksimalne moguée kompresije u prekursoru je
da se Rpec povecava sve dok vrednost Ms2,17 nezavisno dobijena iz jednacine ,
ne padne ispod vrednosti u jednacini , tacnije dok god se ove vrednosti ne
poklope. Naravno, u numerici nikad ne dolazi do ta¢nog poklapanja ve¢ zadajemo
neki prag tacnosti €, koji predstavlja maksimalnu dozvoljenu razliku pomenutih
vrednosti (u nasim simulacijama € ~ 1()_3), a zatim se nalazi Rprecmax kroz efikasnu
primenu algoritma binarne pretrage. Bitno je uociti iz jednacine da M52,1 raste
od 1 do +o0, dok P; ; raste od 0 do maksimalne konacne vrednosti 1/2 (dostignuta
kada je Py = %plu%), jer bi sve preko toga dovelo do M§,1 < 0 sto je nemoguce.

Fizicka pozadina ovog uslova je da se udarni talas ne moze vise formirati kada se
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magnetni pritisak neposredno ispred udarnog talasa P, ; izjednaci sa dinamickim
pritiskom u istom regionu p;uf.
2.7.2 Glavni algoritam

Za zadatu kompresiju Ry 1 prekursoru, nelinearni sistem sastavljen od ( fo, U,)

se moze resiti iterativno prema sledec¢em iterativnom algoritmu:

ratunamo veliZine ispred udarnog talasa (2.30), (2.32), (2.35)
ragunamo R (2.34) 1 Riot = Rprec X Reup

racunamo veliZine iza udarnog talasa ([2.36))
odredujemo parametar injekcije i efikasnost: py,; (2.12) i n (2.13)

odredujemo pp max i Pemax

poCetna inicijalizacija fy(p) = 0 uz primenu uslova (2.37)

pocetna inicijalizacija U, = 1/Rpec

ponavljamo do konvergencije (fy,U,) :
ratunamo fy iz profila brzine U,
vra¢amo po&etni uslov U,(0) = 1/Rec
ratunamo U, iz fo (12.23))

ratunanje radio-emisije iz spektra fy (4.106)

ratunanje indeksa 7eg (4.3) i prosledivanje hidrodinamiZkom kodu

2.7.3 Degeneracija resenja

Vazno je napomenuti da za neke skupove parametara, mogu postojati visestruka
reSenja (uslov Up(pmax) = 1 biva ispunjen za razli¢ite vrednosti kompresije u pre-
kursoru Rprec). Ovo je prvi primetio Blazi i naveo detaljniju analizu prostora pa-
rametara u svom radu (Blasi et al. 2005). Za najveéi deo parametarskog prostora
postoji samo jedno resenje, ali postoji relativno uzak region gde se javljaju cak tri
resenja. Jedno od resenja odgovara slabo modifikovanom udaru (najmanja vrednost
Rprec), dok druga dva odgovaraju znacajno modifikovanim udarima (videti analizu
u Blasi et al. 2005, Amato et al. 2008). Inace, viSestruka resenja su posmatrana i

ranije, primenom potpuno drugacijih metoda, ali njihov fizicki smisao nije detaljno

25



proucen.

Medutim, metod koji je opisan u disertaciji i koris¢en za simulacije evolucije
radio-emisije, nije u potpunosti jednak Blazijevom iz 2005. i 2008. godine. Isposta-
vlja se da magnetno polje koje smo dodali u Blazijeve originalne jednacine znacajno
umanjuje broj viSestrukih resenja. FEfikasna strategija koju predlazemo i koja je
implementirana u svim simulacijama je da se, tokom izvrsavanja, prate svi vazni pa-
rametri simulacije. Pojava bilo kakvih diskontinuiteta u vremenskoj evoluciji izlaza

simulacije (posebno kompresije) je upozorenje na pojavu degeneracije resenja.
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3 Numericki metodi u dinamici fluida

Numericke simulacije imaju sve vazniju ulogu u astrofizici. Jedna od klju¢nih
prednosti numerickih simulacija je moguc¢nost da se pomocu njih resavaju slozeni
sistemi jednacina koje je nemoguce resiti analiticki, ili bi takvo resavanje zahtevalo
primenu mnogih aproksimacija. Zahvaljuju¢i brzom porastu performansi ra¢unara
u poslednjim decenijama, ogranicenja tehnicke prirode u toku numerickog resavanje
problema (u smislu rac¢unarskog vremena, upotrebe memorije, numericke rezolucije
itd) postaju progresivno manja. Ipak, bitno je shvatiti da ¢e takva ogranicenja uvek
biti prisutna i da ¢e to zahtevati izvestan napredak i na polju numerickih modela i
algoritama. Numericke simulacije su tako postale moc¢an komplement analitickom
pristupu i ¢esto jedina mogucénost za modelovanje sistema koji poseduju veliku pros-
tornu, vremensku i fizicku slozenost. U ovakve probleme svakako spadaju formiranje
i evolucija galaksija i jata galaksija, kao i, na manjim prostornim skalama, modelo-
vanje objekata i procesa kao sto su zvezde, crne rupe, eksplozije SN, evolucija OSN

i ubrzanje kosmickih zraka.

3.1 Osnovi dinamike fluida

U ovom delu vrlo kratko razmatramo osnovne jednacine i neke istaknute feno-
mene koji se odnose na dinamiku gasne plazme, kako bi se predstavila osnovna
znanja neophodna za koriS¢enje numerickih metoda kojima modelujemo hidrodi-
namicku evoluciju OSN. Vazno je naglasiti da plazmu koja ¢ini MZM u disertaciji
tretiramo jednostavnim hidrodinamickim modelom $to je gruba aproksimacija u
svetlu ¢injenice da je re¢ o bezsudarnoj plazmi. Ipak, kod zamagnetisanih® plazmi
(eng. magnetized plasma) spoljasnje magnetno polje na svojevrstan nacin preuzima
ulogu sudara. Tada se, pod odredenim uslovima, moze smatrati da je fluidna aprok-
simacija opravdana, bar kada je re¢ o kretanju u ravni normalnoj na prisutno spo-
ljasnje magnetno polje (Oni¢ D., privatna komunikacija; Goldston & Rutherford

1995; Gurnett & Bhattacharjee 2005). Za detalje pogledati standardnu literaturu

16Moze se koristiti i termin ,,magnetoaktivna” plazma, i usko je povezan sa tzv. zamrznutodéu
magnetnih linijja (magnetni fluks kroz bilo koju povrsinu ograni¢enu proizvoljnom konturom koja
se kreée sa plazmom ostaje o¢uvan).
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iz dinamike fluida npr. knjige Mili¢a (1983), Landaua i LifSica (Landau & Lifshitz
1987), Sua (Shu 1992), kao i najpoznatiji priruénik o numerickim metodama u di-
namici fluida: Toro (2009). Izlaganje u ovom poglavlju prati koncept prikazan u
preglednom clanku o numerickom modelovanju i racunarstvu visokih performansi

Volkera Springela (Springel 2016).

3.1.1 Ojlerove i Navije-Stoksove jednacine

MZM je ekstremno retka, zamagnetisana gasna plazma. Njena je koncentracija
od oko 10™* do oko 10° ecm™3 (primera radi, vazduh koji udisemo ima srednju kon-
centraciju od 10" ecm™2, Vukicevi¢-Karabin & Atanackovié-Vukmanovi¢ 2004). U
nasim simulacijama, zbog ogranicenih rac¢unarskih resursa, evoluciju OSN obi¢no
pocinjemo da pratimo ~ 30 godina posle eksplozije supernove (radijus je tada
~0.5pc). Gustinam odbacene materije ima priblizno eksponencijalni profil sa mak-
simalnom gustinom u centru, koja opet ne prelazi 10° cm ™3,

Kosmicka plazma je cesto veoma razredena i u takvim slucajevima unutrasnje
trenje se opravdano zanemaruje. Kada se unutrasnje trenje potpuno zanemari, dola-
zimo do modela tzv. idealnog fluida, ¢ija je dinamika opisana Ojlerovimﬁ jednacinama.
Ipak, u odredenim sluc¢ajevima, viskoznost moze biti vazna (primer je vrela plazma
jata galaksija) pa zbog kompletnosti navodimo i hidrodinamicke jednacine u slucaju
postojanja fizickog trenja, Navije-Stoksove jednacine. One opisuju tzv. viskozne
umesto idealnih fluida.

Za termodinamku plazme (posebno one bliske termodinamickoj ravnotezi) moze
se koristiti model termodinamike idealnog gasa (jednacina kasnije u tezi). Ipak,
napominjemo da termini idealan fluid i idealan gas nemaju ekvivalentan smisao,

odnosno idealan gas nije idealan fluid koji je gad™] (videti npr. Mili¢ 1983).

Ojlerove jednacine

U ovom paragrafu razmatramo vremenski zavisne Ojlerove jedna¢ine. One pred-

I"Kada ovde kazemo gustina, zapravo mislimo na koncentraciju ny tj. broj vodonikovih atoma
(pomnozen srednjom atomskom masom p u datoj sredini) u jedini¢noj zapremini.

18 Leonhard Euler (1707-1783).

9Pod terminom idealan gas podrazumevamo gas kod koga se moze potpuno zanemariti
medumolekularna interakcija, dok viskoznost ovakvog gasa nije zanemarljiva.
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stavljaju sistem nelinearnih hiperbolickih zakona odrzanja koji se mogu primeniti na
stisljive fluide, kao Sto su gasovi ili te¢nosti na visokim pritiscima. Prilikom izvodenja
Ojlerovih jednacina zanemaruju se spoljasnje sile, unutrasnje trenje i toplotni fluks.

Postoji odredena sloboda u izboru skupa veli¢ina kojima opisujemo fluid za
potrebe numerickih simulacija. Jedna od moguc¢nosti su takozvane primitivne ili
fizicke velicine (Toro 2009): p(x,y, z,t) = gustina; P(z,y, z,t) = skalarni pritisak;
Ug, Uy, U, = redom 2-,y-,z-komponenta brzine. Odgovarajuéi vektor brzine fluida je
v = (Uy, Uy, ;). Drugu moguénost za opisivanje fluida predstavljaju veli¢ine koje se
odrzZavaju . To su redom gustina p, x-komponenta fluksa mase pv,, y-komponenta
fluksa mase pv,, z-komponenta fluksa mase pv, i ukupna energija po jedinici mase
E (u literaturi se takode sree izraz specificna energije, eng. specific energy; iz ove
definicije sledi da pE predstavlja zapreminsku gustinu energije, eng. energy density).
Fizicki, velicine koje se odrzavaju se prirodno namecu iz tzv. zakona odrzZanja Cija
formulacija sledi u daljem tekstu. Jednacine koje ¢ine nas model piSemo u formi
zakona odrzanja kako bismo ih laksSe resili numericki. Postoji ¢itava jedna klasa
numerickih metoda pod imenom metodi odrzanja, koji ¢e biti razmatrani kasnije u
disertaciji. Za sistem parcijalnih diferencijalnih jednacina kazemo da je napisan u
formi zakona odrzanja ako se svi ¢lanovi mogu zapisati kao uopstena divergencija

zavisnih promenljivih (videti Goedbloed & Poedts 2004):
O+ V() =0 (3.)
B - ) =0. .

Dinamika neviskoznih fluida opisana je Ojlerovim sistemom parcijalnih diferen-

cijalnih jednacina (PDJ):
dp

o TV () =0, (32a)
0 b
5 (Pv) + V- (pvv + PI) =0, (3.2b)
(o) + V- [(0B + Po] = 0 (3.2¢)

gde je E = e + v*/2 suma specificne (po jedinici mase) unutrasnje energije e i spe-
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cificne kineticke energije v?/2, oznaka vv predstavlja dijadski proizvodm (dijada), I
je jedini¢ni tenzor (za matematicke detalje videti knjigu Musickog i Mili¢a 1975, ili
neki od standardnih matematickih priru¢nika). Svaka od ovih jednacina predstavlja
jedan od tri zakona odrzanja: mase{ﬂ , impulsa@ i energije . U
gore navedenoj formi , sistem jos uvek nije kompletan, obzirom da sadrzi pe@
skalarnih jednacina i Sest nepoznatih veli¢ina (p, v,, vy, v, P, E). Potrebno je
dodati jednacinu koja povezuje pritisak sa drugim termodinamickim veli¢cinama. Za

idealan gas, pritisak se moze napisati u obliku:

P = (y—1)pe, (3.3)

gde je v = ¢,/c, odnos specificnih toplota. Za idealni jednoatomski gas je v = 5/3,

dok za slucaj gasa sastavljenog od ultrarelativistickih éestica@ vazi v = 4/3.

Navije-Stoksove jednacine
U realnim fluidima postoji unutrasnje trenje koje proizvodi pojavu viskoznih
sila. Efekat viskoznosti ogleda se u konverziji relativnih kretanja fluida u toplotu.

Navije-Stoksovd®] jednacine su date u obliku:

dp
otV () =0, (3.4a)
() + V- (pov + P = V-IL (3.4b)
O (pB) + Y -[(pk + Pyv] = V - (ITw). (3.4c)

gde je II tzv. tenzor viskoznosti, koji je karakteristika sredine. Za IT = 0, Navije-

20Nekada se naziva jos i tenzorski proizvod dva vektora i oznacava jos sa {v, v}, vol ili v @ v.

21 Jednacina kontinuiteta.

22Drugi Njutnov zakon kretanja.

23]z jednacine slede 3 skalarne jednacine, videti npr. u knjizi Toroa (Toro 2009).

24Moze se pokazati da za adijabatski indeks kosmickih zraka vazi v = 1 (Arbutina 2017),
gde je I" definisano jednacinom Zanimljivo je da Cestice sa strmijim spektrom (I' = 3) imaju
adijabatski indeks v = 5/3, kao u slu¢aju idealnog nerelativistickog gasa.

25 Claude-Louis Navier (1785-1836) i Sir George Gabriel Stokes (1819-1903).
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Stoksove jednacine se svode na Ojlerove.

Do prvog reda, tenzor viskoznosti mora biti linearna funkcija izvoda brzine, uz
uslov da je jednak nuli prilikom rotacije fluida konstantnom ugaonom brzinom (Lan-
dau & Lifshitz 1987). Najopstiji tenzor ranga 2, koji zadovoljava gore navedene

uslove, moze se napisati kao:
2
=7 |Vv+ (Vo) - 5(v )| +&(V-v)l (3.5)

Parametar n mnozi devijatorski deo tenzora i opisuje dinamicku viskoznost. Pa-
rametar £ daje jacinu dijagonalnog dela i predstavlja zapreminsku viskoznost. U
opstem slucaju n i & mogu biti funkcije lokalnih karakteristika fluida, kao sto su
gustina, temperatura itd.

U slucaju nestisljivih fluida (V - v = 0), tenzor viskoznosti se svodi na:
II =17 [Vv+ (Vv)'], (3.6)
a jednacina (3.3b) se moze napisati u kompaktnijem obliku:
— = 4+ V% (3.7)

gde je uvedena velicina kinematicka viskoznost definisana kao v = n/p, dok izvod na
levoj strani predstavlja Lagranzov izvod % = % + v - V. Jednacina ‘) pokazuje
da se kretanje pojedinacnih elemenata fluida desava usled postojanja gradijenta
pritiska i viskoznih sila. Ova zasebna jednacina se u literaturi ¢esto navodi kao

Navije-Stoksova jednacina, dok mi ovaj termin koristimo za sistem jednacina |3.4]

3.1.2 TUdarni talasi

U ovom poglavlju dajemo vrlo kratak uvod u fizicke procese vezane za hidro-
dinamicke udarne talase. Detaljnije razmatranje pomenute tematike u sklopu ove

disertacije nije ni potrebno, s obzirom na to da ve¢ postoje izuzetno detaljni i mate-
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maticki konzistentni pregledi opstijih udarnih talasa u idealnojﬁ] MHD u knjigama
Kabana, Sua, Hudbluda i Poca (Cabannes 1970, Shu 1992, Goedbloed & Poedts
2010).

Vazna osobina MZM i fluida uopste je da se u njima mogu pojaviti udarni talasi
u kojima gustina, brzina, temperatura i entropija trpe kona¢ne skokove. U slucaju
Ojlerovih jednacina, ovi udarni talasi su pravi matematicki diskontinuiteti. Zanim-
ljivo je da se udarni talasi mogu javiti ¢ak i iz pocetnih uslova koji ne sadrze diskon-
tinuitete, Sto je tipicna osobina hiperbolickih parcijalnih diferencijalnih jednacina.
Akusticki talasi sa dovoljno velikim amplitudama ¢e trpeti talasno ustrmljavanje
(zbog pojave da nesto topliji talasi putuju brze od hladnijih), koje moze rezultirati
udarnim talasom. U astrofizici vec¢i praktiéni znacaj ipak imaju udarni talasi koji
nastaju prilikom supersoni¢nog sudara fluida, gde se kineticka energija nepovratno
pretvara u toplotnu energiju, sto je takode prac¢eno porastom entropije.

U slucaju fluida bez viskoznosti (opisanog Ojlerovim jednac¢inama) diferencijalni
oblik jednacina fluida ne vazi na diskontinuitetu udarnog talasa, dok integralna
forma i dalje vazi. Drugim re¢ima, to zna¢i da fluks mase, impulsa i energije mora
ostati neprekidan na udarnom talasu, dok vrednosti pritiska, temperature, gustine i
td. imaju prekid. Uz pretpostavku da udarni talas povezuje dva razlicita, konstantna
stanja, dolazimo do tzv. Rankin-Igonoovih uslova skoka (videti npr. Arbutina 2017).
Ako izaberemo referentni sistem u kome udarni talas miruje (vs = 0) i oznac¢imo
stanje ispred udarnog talasa sa (vi, Py, p1), 1 stanje iza udarnog talasa sa (vy, Ps, p2)

(pri cemu vazi vy, vy > 0), imacemo:

P12 = Pals, (3.8a)
,012]% + P1 = ,02?]3 + PQ, (38b)
(P1E1 + Pl)Ul = (pQEQ + PQ)UQ. (38C)

260vde se termin idealna koristi kako bi se, pre svega, ukazalo na to da je elektroprovodnost
beskona¢na i da Omov zakon u ovom sluc¢aju postaje veoma jednostavan.
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Za idealan gas, prisustvo udarnog talasa zahteva da gas ispred udarnog talasa putuje
prema diskontinuitetu supersoni¢nom brzinom tj. v; > ¢, gde je ¢ = v P /p; brzina

zvuka ispred udarnog talasa. Mahov broj:
Mg =—, (3.9)

je mera jacine udarnog talasa (Mg > 1). Udarni talas usporava fluid i kompresuje
ga, pa vazi vo < v 1 po > p1. On takode zagreva gas, tako da vazi T > T}, i na
ovaj nacin gas iza udarnog talasa pod odredenim uslovima moze postati subsoni¢an
sa vg/cy < 1. Transformacijom jednacina , mozemo izraziti relativne skokove
termodinamickih veli¢ina (gustine, temperature, entropije itd) u funkciji Mahovog

broja, na primer:
pr _ (A +1)M3
pi (y—1M;Z+2

(3.10)

3.1.3 Hidrodinamicke nestabilnosti

Jednacine hidrodinamike, uprkos njihovoj slozenosti, dozvoljavaju neke jednos-
tavnije tipove kretanja fluida kao stacionarna resenja. Ovakva dinamika fluida,
medutim, moze biti realizovana samo za odredene opsege parametara koji ih kara-
kterisu. Izvan ovih granica, oni se ne mogu realizovati. Razlog za ovo lezi u njihovoj
inherentnoj nestabilnosti, tj. u nemoguénosti da se odupru malim perturbacijama
kojima je izlozen fizicki sistem. Ovakve male perturbacije ¢esto imaju tendenciju
brzog rasta.

U astrofizici su posebno znacajne Kelvin—Helmholcovam (Kelvin-Helmholtz) i
Rejli—Tejlorovaﬁ (Rayleigh-Taylor) nestabilnost. One ¢e biti kratko diskutovane u
ovom poglavlju. Za detalje pogledati npr. knjige Candrasekara, Sua, Pringla i Kinga,
Kundua i saradnika (Chandrasekhar 1961, Shu 1992, Pringle & King 2007, Kundu
et al. 2016).

Stabilnost laminarnog toka fluida. Osnovna, linearna analiza stabilnosti fluida

pretpostavlja postojanje poremecaja koji se matematicki mogu prikazati sinusnim

2T William Thomson, I Baron Kelvin (1824-1907), Hermann Ludwig Ferdinand von Helmholtz
(1821-1894).
28 John William Strutt, III Baron Rayleigh (1842-1919), Sir Geoffrey Ingram Taylor (1886-1975).

33



g

Slika 6: Geometrija laminarnog toka fluida. (Izvor: Springel 2016)

funkcijama. Na primer, polje brzine fluida ¢iji je tok paralelan x-osi i brzina se
menja duz z-ose je U = U(z)e,, gde je e, jedini¢ni vektor xz-ose. Na ovo osnovno

stanje fluida superponiramo poremecaj u obliku:
u(z,y, z,t) = u(z) exp(ikz + imy + ot) = u(z) exp[i(Kr — wt)], (3.11)

gde je u(z) kompleksna amplituda, K = (k,m,0) talasni vektor poremecaja, r =
(z,y, z) vektor polozaja i w ugaona frekvencija poremecéaja. Matematicki postupak
koji ukljucuje ispitivanje Furijeovih@ komponenti oblika naziva se metoda
normalnih modova (videti npr. Kundu et al. 2016).

Razmatramo proticanje fluida duz pravca x-ose, pri ¢emu donja faza fluida z < 0
(oznagena kao ,17) ima brzinu v; i gustinu p;, dok se gornja faza fluida z > 0
(oznacena kao ,,2”) krece brzinom v, i ima gustinu py (brzine ne moraju nuzno
imati suprtone smerove). Dodatno moze postojati homogeno gravitaciono polje ¢
u negativnom smeru z-ose, kao na slici [6] Stabilnost proticanja fluida analiziramo
primenom metode normalnih modova. U tom smislu posmatramo nestisljivi i poten-
cijalni@ tok fluida izlozen malim perturbacijama za koje je z-koordinata kontaktne
povrsine izmedu dve faze fluida opisana funkcijom z = £(x,t), pri ¢emu za |z| — oo
fluid nije perturbovan.

Kod potencijalnih proticanja deli¢i fluida se ne obréu, odakle sledi da se vektorsko

29 Jean-Baptiste Joseph Fourier (1768-1830).

30Zavisno od toga da li se pri strujanju fluida stvaraju vrtlozi, razlikujemo vrtlozno i potencijalno
strujanje. Kod potencijalnog strujanja se polje brzine moze prikazati gradijentom skalarne funkcije
(skalarnog potencijala brzine).
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polje brzine perturbovanog fluida moze predstaviti kao gradijent skalarne funkcije,
odnosno v = V - ¢, gde je skalarna funkcija ¢ tzv. potencijal brzine za koju vazi
¢ = vr+¢, uz uslov V24 = 01 V2 = 0, gde je ¢ ukupan potencijal brzine (osnovni
fluid + perturbacije). Moze se pokazati da potencijal brzine zadovoljava slede¢u

jednakost (Pringle & King 2007):

0¢

i (V $)? +2 ) + gz = const., (3.12)

koja predstavlja poznatu Bernulijevu jednaéinuﬂ Primenom Bernulijeve jednacine

dobija se veza izmedu odgovaraju¢ih veli¢ina na granici dve faze fluida (Kundu et

a(b a(b a(ﬁg 8(/)2

U skladu sa ranije opisanom metodom normalnih modova, za K = (k,0,0), pret-

postavljamo da za perturbovane veli¢ine vazi:

b1z, 2,t) = 1 (2) expli(ke — wt)], (3.14a)
do(, 2, 1) = do(2) expli(kz — wt)], (3.14D)
(x, z,t) = €(2) expli(kz — wt)], (3.14c¢)

gde su gzgl,qu i é kompleksne amplitude. Posle niza algebarskih transformacija,

dobijamo vezu:
W (p1 + pa) = 2wk (p1v1 + pava) + k% (1} + pavi) + (p2 — p1)kg =0, (3.15)

koja predstavlja disperzionu relaciju za perturbacije u fluidu. Detaljno izvodenje
opisano je u knjizama Pringla i Kinga, i Kundua i saradnika (Pringle & King 2007,
Kundu et al. 2016). Dalje ¢emo razmatrati ovu disperzionu jednacinu za neke

specijalne slucajeve.

31 Daniel Bernoulli (1700-1782).

35



Rejli-Tejlorova nestabilnost. Razmotri¢emo sluc¢aj fluida koji miruje, odnosno

v; = vy = 0. Disperziona jednacina se u ovom slucaju svodi na:

— k
W= % (3.16)

Vidimo da za py > p1, tj. uslucaju da se guséi fluid nalazi iznad redeg fluida, postoje

nestabilna regenja sa w? < 0. Ovo je takozvana Rejli-Tejlorova nestabilnost.

Slika 7: Simulacija fluida u kome se javlja Rejli-Tejlorova nestabilnost u kasnijoj
fazi evolucije, primenom 3D koda Miranda. (Izvor: Lawrence Livermore National
Laboratory)

Javlja se usled sile potiska i dovodi do podizanja lakseg fluida koji se nalazi ispod
tezeg (ili ekvivalentno, spustanje guséeg fluida u redi), kao sto je prikazano u simu-
laciji na slici [7} Slobodna energija koja se oslobada ovom prilikom je gravitaciona
potencijalna energija. Primetimo takode da su za idealni fluid male talasne duzine
nestabilne i ovi modovi najbrze rastu. U slucaju da vazi p; > ps, grani¢na povrsina
je stabilna i perturbacije ¢e dovesti samo do oscilacija.

Kelvin-Helmholcova nestabilnost. Ako je gravitaciono polje zanemarljivo, g ~
0, imamo slucaj cistog laminarnog kretanja. U ovom slucaju, reSenja disperzione

jednacine data su kao:

k v
Wi/9 = (,01U1 + p2U2> + ik Prpa |U1 — Ug’. (317)
/
p1+ p2 p1+ p2

Zanimljivo je da u idealnom fluidu postoji imaginarni rastuéi mod za svako |v; —vy| >
0. To znaci da ¢e mala talasna perturbacija na povrsini izmedu dva fluida imati brzi

rast u vece talase koji imaju karakteristican oblik u slucaju Kelvin-Helmholcovih
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nestabilnosti. U nelinearnom rezimu dostignutom u kasnijoj evoluciji ove nestabil-
nosti, dolazi do uvijanja talasa i stvaranja vrtloznih struktura, kao na slici |8, Kako
nestabilnost raste najbrze na malim skalama (veliko k), talasi postaju sve veéi i veéi

tokom vremena.

Slika 8: Karaktiristi¢ni talasi Kelvin-Helmholcove nestabilnosti koji nastaju u lami-
narnom toku fluida. (Izvor: Springel 2016)

Kelvin-Helmholcova nestabilnost prakticno pokazuje da je svaki ostar gradijent
brzine u laminarnom toku nestabilan u neprekidnom toku fluida, $to ¢ini ovu nes-
tabilnost vaznom za stvaranje turbulencija. Pod odredenim uslovima, neki modovi
mogu biti stabilni. Ovo se deSava ako, na primer, razmatramo laminarno kretanje
sa v1 # vy u gravitacionom polju ¢ > 0. U tom sluc¢aju disperziona relacija ima

reSenja:

k(pror + pavs) | V=R pipa(v1 — v2)? — (p1+ p2)(p2 — p1)kyg
p1+ p2 p1+ p2 '

(3.18)

Stabilnost je moguca ako su ispunjena dva uslova. Prvo, potrebno je da vazi p; >
p2, tj. laksi fluid mora biti iznad tezeg (jer bi u suprotnom imali Rejli-Tejlorovu

nestabilnost). Drugo, uslov:

(p1+ p2)(p1 — p2)g
kp1p2

(1 —1)? < (3.19)

mora biti ispunjen. U poredenju sa obicnom Kelvin-Helmholcovom nestabilnoséu
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bez gravitacionog polja, vidimo da su dovoljno male talasne duzine stabilne ispod
neke vrednosti praga talasne duzine. Ovaj prag se pomera ka manjim skalama kako
smicanje raste.

Rejli-Tejlorova i Kelvin-Helmholcova nestabilnost nisu jedine nestabilnosti koje
se mogu javiti u idealnom fluidu. Na primer, postoji takode i takozvana Rihtmajer-
Meskova (eng. Richtmyer-Meshov) nestabilnost, koja se desava kada se dodirna
povrsina izmedu dva fluida iznenada ubrza, na primer zbog prolaska udarnog talasa.
Kod gasova sa sopstvenom gravitacijom, javlja se Dzinsova nestabilnost (eng. Jeans),
koja nastaje kada unutrasnji pritisak gasa nije dovoljno veliki da spre¢i pozitivnu
perturbaciju gustine od rasta i kolapsa usled sopstvenog gravitacionog privlacenja.
Ovaj tip nestabilnosti je posebno vazan kod rasta kosmickih struktura i procesu for-
miranja zvezda. Ako na dinamiku plazme utic¢u i spoljasnji izvori toplote (npr. polje
zraCenja), moguée su jo§ mnoge nestabilnosti. Na primer, termalna nestabilnost
se javlja kada je funkcija radijativnog hladenja obrnuto proporcionalna tempera-
turi. Ako usled hladenja temperatura negde padne, stopa hladenja ovog hladnijeg
deli¢a ¢e se povecati tako da je hladenje jos brze. Na ovaj nacin hladni oblaci mogu

kolapsirati — Sto je osnov za nastanak galaksija, a i zvezda.

3.2 Ojlerova hidrodinamika

Mnoge fizicke teorije opisuju se pomocéu parcijalnih diferencijalnih jednacina,
ukljucéujuéi neke od osnovnih zakona vezanih za dinamiku fluida (Ojlerove i Navije-
Stoksove jednacine), elektromagnetizam (Maksvelove jednacine) ili opstu teoriju re-
lativnosti/gravitacije (Ajnstajnove jednacine polja). U opstem slucaju, PDJ opisuju
veze izmedu parcijalnih izvoda neke nepoznate funkcije po nekoliko njenih nezavis-
nih promenljivih. Za razliku od obi¢nih diferencijalnih jedna¢ina (ODJ), ne postoji
jedinstvena teorija za PDJ. Naime, postoje razliciti tipovi PDJ i svaki od njih ka-
rakterisu neke specifiéne osobine (za detalje videti Séepanovié¢, Knezevié-Miljanovié
& Proti¢ 2008, Renardy & Rogers 2004).

U numerickom proucavanju fluida mogu se korititi dva pristupa; jedan u kome
se prate promene fizickih veli¢ina kroz vreme u unapred zadatim fiksnim tackama,

pomocu kojih se diskretizuje fluid (Ojlerov pristup) i drugi, u kome se iste promene
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prate u ograni¢enom broju pokretnih deli¢a fluida (Lagranzov pristup). Prvi pristup,
koji ¢e biti opisan u ovom delu disertacije, vezuje se za metode koje zahtevaju
unapred definisan raspored racunskih tacaka u prostoru u vidu racunske mreze,
dok se kod numerickih metoda zasnovanih na Langranzovom pristupu ne zahteva
definisanje racunske mreze (eng. Mesh-free methods).

Ojlerove jednacine, koje ¢e biti proucavane u ovom delu disertacije, spadaju u
takozvane hiperbolicke zakone odrZanja. One su nelinearne zbog toga Sto sadrze
nelinearne ¢lanove po nepoznatim funkcijama i (ili) njihove parcijalne izvode. Na-
glasavamo da potpuna i matematicki stroga karakterizacija razlic¢itih tipova PDJ
prevazilazi okvire ove disertacije, te se stoga zadrzavamo na osnovnom nivou po-

trebnom za dalje razumevanje koris¢enih numerickih metoda.

3.2.1 Metode za resavanje parcijalnih diferencijalnih jednacina

Za PDJ nije moguce dati opStu metodu koja resava jednako dobro sve tipove
jednacina. Razlic¢iti problemi zahtevaju drugaciji pristup resavanju i ponekad je za
odredene vrste PDJ potrebno osmisliti metod resavanja baziran na vise pojedina¢nih
metoda.

Prvi korak u numerickom resavanju PDJ predstavlja tzv. diskretizacija, pri ¢emu
prvenstveno mislimo na prostornu diskretizaciju’}] Mrezu nazivamo strukturnom
ako svi unutrasnji ¢vorovi pripadaju istom broju ivica i ako svaka ¢elija ima isti broj
strana, u suprotnom mreza je nestrukturna (Dotli¢ 2015; videti sliku @[) Naveli smo
strozu matematicku definiciju iz doktorske disertacije Milana Dotli¢a (Dotli¢ 2015),
iako se u literaturi ¢esto srec¢u razli¢ita tumacenja i podele mreza. Specijalna i ¢esto
koriS¢ena vrsta strukturnih mreza su pravougaone mreze.

Ovde navodimo neke poznate klase numerickih metoda koje se, izmedu ostalog,

koriste i u resavanju astrofizickih problema.

Metoda konac¢nih razlika. Osnovna ideja ove metode je da se parcijalni izvodi

u PDJ aproksimiraju (priblizno predstavljaju) kao konaé¢ni prirastaji koristec¢i vred-

32Vremenska diskretizacija podrazumeva primenu nekog od standardnih algoritama za vre-
mensku evoluciju sistema opisanih diferencijalnim jedna¢inama poput metoda Runge-Kuta
(eng. Runge-Kutta).
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Slika 9:  Osnovni tipovi prostorne diskretizacije na racunskim mrezama koje se
koriste u simulacijama dinamike fluida: a) strukturna i b) nestrukturna. Slike u
donjem delu predstavljaju konture pritiska na datim mrezama, iz simulacije Jua sa
saradnicima. (Izvor: Yu et al. 2017)

nosti funkcija u diskretnim tackama. Ova aproksimacija se obi¢no radi na pravilnoj
Dekartovojlfl racunskoj mrezi (eng. mesh, grid), ili nekoj drugoj vrsti strukturne

mreze (npr. polarne).

Metoda konacnih zapremina. Ova metoda se Cesto smatra potklasom metode
konaé¢nih razlika. Slicno metodi konac¢nih razlika, ovde je takode domen resavanja
PDJ podeljen na konacan broj diskretnih tacaka okruzenih ogdovaraju¢im malim
konacénim zapreminama. Ova metoda je posebno znacajna za resavanje hiperbolickih

zakona odrzanja pa ¢emo je stoga detaljnije razmotriti u narednim poglavljima.

Spektralna metoda. Spektralne metode sumocan alat za resavanje PDJ. ReSenje
je predstavljeno kao linearna kombinacija funkcija i na taj nacin se PDJ transformisu
u algebarske jednacine ili ODJ. Ovakav pristup ¢esto podrazumeva primenu Furije-
ove transformacije. Medutim, spektralne metode daju dobra resenja samo za glatke
funkcije. U slucajevima kada se javljaju diskontinuiteti poput udarnih talasa, pri-
mena spektralnih metoda se ne preporucuje. Cak i prekidi u nekim izvodima funkcija

viseg reda mogu pokvariti konvergenciju spektralnih metoda.

33Rene Dekart, René Descartes (1596-1650), nekada se umesto ,Dekartov” koristi pridev
ykartezijanski”, od njegovog latinizovanog imena Cartesius.
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Metoda linija. Ovaj pristup nije po svojoj prirodi u potpunosti diskretan, naime
svi izvodi izuzev jednog se aproksimiraju pomocu konacnih prirastaja. Izvod koji
nije aproksimiran je ujedno jedini preostali izvod pa dobijeni problem predstavlja
skup ODJ. Ova metoda se najcescée koristi za vremenski zavisne probleme, a izvod
koji ne podleze aproksimaciji kona¢nim prirastajem je upravo izvod po vremenu. U
takvim problemima se diskretizuje prostor u vidu skupa od N tacaka x; i za svaku od
ovih tacaka dobijamo ODJ koja opisuje vremensku evoluciju funkcije u ovoj tacki.
PDJ je na ovaj nacin transformisana u sistem od N jednacina koje predstavljaju

ODJ. Na primer, razmotrimo resavanje jednacine prenosa toplote u 1D slucaju:

— +A— =0, (3.20)

gde u(z,t) predstavlja funkciju temperature, a A koeficijent toplotne provodljivosti.
Ako prostor po z-osi podelimo na skup od N tac¢aka na medusobnoj udaljenosti h,

dolazimo do sistema N jednacina:

du Uit +u;_1 — 27,%
— + A
dt + h?

— 0. (3.21)

Ove jednacine se dalje mogu integraliti u vremenu kao ODJ (npr. primenom metode
Runge-Kuta). Vazno je napomenuti da ovakav pristup nije uvek nuzno numericki
stabilan i da neki problemi zahtevaju predstavljanje izvoda asimetricno kona¢nim

prirastajima (za detalje videti knjigu Sisera, Schiesser 1991).

Metoda konac¢nih elemenata. Prostorni domen problema se deli na celije (ele-
mente) proizvoljnog oblika. Resenje je onda predstavljeno u obliku neke jednostavne,
obi¢no polinomske funkcije na pojedina¢nim elementima. Na ovaj nacin je izvrSena
transformacija PDJ u algebarski problem koji podrazumeva odredivanje koeficije-
nata u ovim jednostavnim funkcijama. Glavna razlika ovog pristupa u odnosu na
metodu konac¢nih razlika je u tome sto se ovde ne vrsi aproksimacija izvoda nepo-
znate funkcije koja se javlja u ODJ veé aproksimacija nepoznate funkcije tj. polja

pomeranja svakog konac¢nog elementa pomocu interpolacionih funkcija.
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3.2.2 Diskretizacija: osnovni koncepti

Tematika kojom se bavimo zahteva upotrebu numerickih metoda za resavanje
PDJ. Numericke metode omogucavaju prelazak sa kontinualnog skupa veli¢ina, opi-
sanog pomoc¢u PDJ, na konacan skup diskretnih vrednosti. Prvi korak je diskretiza-
cija domena PDJ u konacan skup tacaka ili zapremina pomocu ve¢ uvedenog kon-
cepta racunske mreze. Pomenuta diskretizacija kao rezultat daje diskretne vrednosti
na mrezi. Kod metoda konac¢nih razlika u tackama na mrezi nalaze se vrednosti
odredenih parametara fluida. Metod konac¢nih zapremina posmatra ove diskretne
vrednosti kao usrednjene parametre fluida na odgovaraju¢im kona¢nim zapremini-
nama. Nas najvise zanima drugi pristup, ali se, u svrhu uvodenja nekih osnovnih
koncepata numerickih metoda, takode bavimo i kona¢nim razlikama.

Neka je data dovoljno glatkalﬂ funkcija f(z). Tada koriséenjem dobro poznate
Tejlorove teoreme (negde se navodi i kao Tejlorov razvoj ili red) mozemo nadi vre-
dnosti funkcije f(x) u proizvoljnim susednim tackama xy + Az tacke x = x, ako

znamo f(zg) i sve njene izvode f*)(z) u z = 2, §to predstavljamo kao:

oo+ Ar) = fa) + 30 B o) (3.22)

Ogranicavanjem broja clanova u Tejlorovom razvoju, mozemo dobiti aproksimativne
vrednosti f(zo+ Ax) i izvoda f*)(z,). Posmatrajmo sada funkciju f(x) i tri ravno-
merno rasporedene tacke xg — Az, xo i 9 + Az. Kao ilustraciju, izveséemo tri
aproksimacije izvoda funkcije f(z) u tacki xy. Zanemarivanjem cClanova treceg i

viseg reda, O(Ax?), mozemo napisati:

Az)?

Fleo+ A) = Fao) + AxfO(we) + B (O y oA, (3.230)

(Az)*
2

fzo — Az) = f(o) — Az f (o) + f@ (o) + O(A?). (3.23b)

Zanemarivanjem ¢lanova drugog reda u jednaéini (3.23al) dolazimo odmah do apro-

34Podrazumevamo da ima neprekidne izvode do odredenog reda.
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ksimacije prvog izvoda f()(z) funkcije f(z) u tacki x = zy:

f(zo + Az) — f(x0)

f(l)(xo) — A

+O(Ax). (3.24)

Ovo je aproksimacija prvog reda. Vodedi élan@ u preostalom delu sadrzi clanove
Ax sa eksponentom k = 1. To je takozvana jednostrana aproksimacija prvog izvoda
funkcije f(x), koja se obiéno naziva aproksimacija konac¢nih razlika unapred, zbog
¢injenice da su za racunanje koris¢ene tacke xy (u kojoj trazimo izvod) i njen desni
sused xg + Ax.

Iz jednacine ([3.23b), na slican na¢in dolazimo do aproksimacije konacnih razlika

unatrag:
f(xo) — f(xo — Ax)
Ax

F O (o) = +O(Ax). (3.25)

Oduzimanjem jednacine (3.23bf) od (3.23a)) dobijamo:

f(zo + Az) — f(zo — Ax)
2Ax

fO(xg) = + O(Az?). (3.26)

Ovo je centralna (nekad se naziva i simetricna) aproksimacija kona¢nih razlika za
f®)(zg), drugog reda tacnosti (slika . Centralna aproksimacija se moze dobiti i
kao srednja vrednost aproksimacija unapred i unazad. Pokazac¢emo da je u nekim
problemima jako bitno da li se uzima neka od jednostranih ili centralna aproksima-

cija.

3.2.3 Slucaj jednodimenzione advekcije

Advekcija predstavlja prenosenje neke supstance u fluidu horizontalnim kreta-
njem (tokom) fluida. Hiperbolicke jednacine prvog reda su posebno korisne za
uvodenje numerickih postupaka koji se sre¢u i kod slozenijih nelinearnih zakona
odrzanja (LeVeque 2004, Toro 2009). Jednodimenziona (1D) jednacina advekcije

predstavlja najjednostavniju jednac¢inu ovog tipa i data je u obliku:

ou ou
E +v % = O, (327)

35Dodatnim zanemarivanjem ¢lanova drugog reda u jednacini (3.23al) dobija se O(Ax?), koje
deljenjem obe strane sa Az prelazi u O(Azx).
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Slika 10: Aproksimacije konacnih razlika za prvi izvod funkcije f(z) u tacki zg:
unazad, centralna i unapred. (Izvor: Toro 2009)

gde je u = u(x,t) funkcija promenljivih z i ¢, dok je v konstantni parametar. Moze
se lako proveriti da u(z,t) = q(x — vt) predstavlja resenje diferencijalne jednacine
za proizvoljnu funkciju ¢(z). Pomenuta funkcija g(x) ima ulogu pocetnog
uslova u(z,t = 0) = ¢(x) a reSenje u proizvoljnom trenutku ¢ predstavlja identi¢nu
kopiju funkcije g(x) transliranu za vt u smeru x—ose. U ovom delu ¢emo se ba-
viti numerickim resavanjem 1D jednacine advekcije i uveséemo bitan parametar u
hidrodinamickim simulacijama, Kuranfo-Fridril'|-Levf¥ (KFL, eng. CFL) krite-
rijum stabilnosti.

Jednacinu diskretizujemo u prostornom domenu [a, b na z—osi, pri ¢emu
koristimo pravilnu mrezu sastavljenu od M + 1 tacaka zqg = a,z1,...,xp—1, 27 = b

na medusobnom rastojanju Az, gde vazi:

(3.28)

36 Richard Courant (1888-1972).
3" Kurt Otto Friedrichs (1901-1982).
38 Hans Lewy (1904-1988).
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Funkcija u(z,t) zavisi od vremena, pa za veli¢inu vremenskog koraka uzimamo At.
Koristi¢emo notaciju x; = iAz i t" = nAt, gde i = 0,..., M (M je prirodan broj,
M > 0), a n predstavlja redni broj vremenskog koraka u integraciji. Diskretna vre-
dnost funkcije u(z,t) u (iAz, nAt) bi¢e oznacena sa ul = u(iAzx, nAt) = u(x;,t").
Numerickim resavanjem jednacine , polazimo od skupa poznatih diskretnih

vrednosti funkcije u?, ¢ = 0,..., M u vremenskom trenutku sa rednim brojem n i

dobijamo novi skup diskretnih vrednosti u?“, t =0, ..., M unarednom vremenskom
trenutku n 4 1. Krajnje tacke uf i v}, odredene su tzv. granicnim uslovima i radi
jednostavnosti pretpostavljamo da su oni poznati u svakom vremenskom trenutku.

Primenom diskretizacije (videti poglavlje i definicije parcijalnog izvoda,

mozemo napisati aproksimaciju izvoda funkcije u(x,t) po vremenu u tacki (z;, t"):

ur

ou u
— 7 7 2
ot At (3.29)

n+l

sto predstavlja aproksimaciju unapred (prvog reda). Zatim na slican na¢in mozemo
izvod funkcije u(x,t) po prostornoj koordinati predstaviti centralnom aproksimaci-

jom (drugog reda):
ou _ ujlyy —uity

- = 3.30
Ox 2Ax (3:30)
Zamenom izraza (3.29) i (3.30) u advekcionu jednacinu (3.27]) dobija se:
umtt — ully; —ul
- : - — =0 3.31
At YT oA ’ (3:31)

koja predstavlja diskrektni analogon pomenutoj PDJ. Na ovaj nacin je diferenci-
jalna jednacina zamenjena jednac¢inom sastavljenom od konaé¢nih razlika. Kako su
vrednosti u svim tackama domena, u prethodnom n—tom vremenskom trenutku

poznati, moze se dobiti reSenje u vremenskom trenutku n + 1:

1
W =l = e (uly — uly), (3:2)
gde smo uveli:
alAt a
= = 3.33
“TAr T Az/AU (3:33)
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bezdimenzionalnu veli¢inu poznatu kao KFL brojﬁ (Courant, Friedrichs & Lewy
1928). Ovaj parametar predstavlja odnos dve brzine: brzine talasa a u advekci-
onoj jednacini i brzine mreze Ax/At odredene diskretizacijom prostornog domena
i izborom vremenskog koraka. Formula predstavlja eksplicitni postupak za
evoluciju sistema u vremenu i rezultat je aproksimacije kona¢nim razlikama prvog i
drugog reda. Iako izgleda matematicki korektno zasnovan, ispostavlja se da je ovaj
postupak bezuslovno nestabilan (eng. unconditionally unstable, videti Toro 2009)
i prakticno neupotrebljiv u praksi. Razlog je pojava jakih oscilatornih gresaka u
numerickom resenju koje se pojacavaju tokom vremena.

Objasnjenje za ovakvo ponasanje numerickog postupka matematicki se
moze dokazati primenom fon Nojmcmove@ analize stabilnosti (Toro 2009). De-
taljna analiza ove teorije izlazi izvan okvira disertacije pa ¢emo se zadrzati samo na
kratkom objasnjenju fizickih uzroka koji dovode do pomenutih numerickih teskoca.
Navodimo da je glavni problem u tome §to informacija (svaka tacka je advekto-
vana od pocetne koordinate xy do nove z, = vt 4+ xy ) putuje u smeru kretanja
fluida (Springel 2016). Medutim, jednacina za azuriranje vrednosti u; koristi
polozaje ispred u; 1 (eng. upstream) i iza u;_1 (eng. downstream) u odnosu na onaj
do kog je informacija stigla. Ispostavlja se da, ukoliko je a > 0, jednostrana aproksi-

macija prostornog izvoda unazad (prvog reda) daje bolje resenje. Umesto jednacine

(3.30) tada koristimo:

Ju  u! —ul,
B e et 3.34
ox Az (3:34)
i dobijamo:

ultt = ul —c (ul —ul ). (3.35)

Sada su izbegnuti problemi sa numerickim nestabilnostima. Ovaj postupak je stabi-
lan ako KFL broj uzima vrednosti izmedu nule i jedinice, odnosno uslovno je stabilan
za 0 < ¢ < 1. U literaturi se sreée i termin KFL uslov stabilnosti za vremenski korak
(Courant, Friedrichs & Lewy 1928), koji se u ovom slucaju svodi na At < Az/a.
[ako uveden na osnovnom matematickom nivou, KFL parametar igra bitnu ulogu

u slozenijim, visedimenzionim simulacijama. Za veé¢inu algoritama u kodu PLUTO,

39Nekada se naziva i samo Kurantov broj.
40 John von Neumann (1903-1957).
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koristimo ¢ < ﬁ, gde je Naim € {1,2,3} broj prostornih dimenzija.

3.2.4 Hiperbolicki zakoni odrzanja

Posmatrajmo jednacinu kontinuiteta, koja predstavlja zakon odrzanja hiper-
bolickog tipa:
dp

o TV (pv) =0. (3.36)

Oblik ove jednacine analogan je advekcionoj jednacini, pri ¢emu brzina dodatno
zavisi od polozaja v = v(x,y, z). Uvodimo fluks mase F = pv. Problem redukujemo

na 1D slucaj, odnosno razmatramo diskretizaciju samo po z-osi i vremenu (slika|11]).

{

R =

R T
L, . : S S o >
Xio X X Xir1 X

Slika 11: Diskretizacija jednac¢ine kontinuiteta u 1D slu¢aju. Crveni i plavi ok-
viri pokazuju tacke koje su koriséene za rac¢unanje prostornih i vremenskih izvoda.
(Izvor: Springel 2016)

Sliéno kao u slucaju advekcione jednacine, posle primene aproksimacije/aproksima-

cija kona¢nim razlikama, jednac¢ina ({3.36|) se transformise u oblik:

TL+]._ n
Pi Pi +

At 2Ax

Fr. — Fn
ol o, (3.37)

iz koga se izvodi jednacina koja opisuje evoluciju gustine fluida:

At

ntl — o0
P Pi T A,

(L, — ), (3.38)

]

Ispostavlja se da je i ovaj metod numericki nestabilan, iz istih razloga kao u pro-
blemu advekcije. Medutim, u slucaju da znamo smer kretanja fluida, odnosno znak

fluksa mase, lako mozemo umesto jednacine (3.37) prec¢i na oblik koji koristi jedno-
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strane aproksimacije konacnim razlikama. Ovaj metod, iako prvog reda, ponovo
daje stabilnije resenje kao i u slucaju advekcione jednacine.

Kod problema posmatranog u ovom poglavlju lako je utvrditi smer prenosenja
informacije, odnosno znak fluksa mase, na osnovu brzine fluida. Medutim, u opstem
slucaju odredivanje smera prenoSenja informacije nije jednostavno za sisteme ne-
linearnih PDJ. Tada se reSavaju takozvani Rimanov{"] problemi. koji nam daju
informaciju o lokalnom resenju i smeru prostiranja informacije u fluidu. Ovim se im-
plicitno dobija odgovarajuc¢i metod za diskretizaciju diferencijalne jednacine. Dosli
smo dakle do klju¢nog koncepta neophodnog za numericko modelovanje dinamike

fluida.

3.2.5 Resavanje Rimanovog problema

U teoriji diferencijalnih jednacina, Kosijev problem predstavlja nalazenje resenja
diferencijalne jednacine koje zadovoljava zadate pocetne uslove. Specijalan slucaj
Kosijevog problema je Rimanov problem, gde se za pocetni uslov uzima stepenasta
funkcija. Pocetni uslov u trenutku ¢y za jednodimenzionalni Rimanov problem ima

oblik:

uy,, <0
Uo(.’L’, to) = s (339)
ug, x>0

gde su uy, i ur konstante.
Posebno je vazno resavanje Rimanovog problema kod Ojlerovih jednacina. U
ovom slucaju stanja levo (L) i desno (D) od diskontinuiteta mogu biti jedinstveno

zadata pomocu tri primitivne (videti[3.1.1]) veli¢ine: gustine, pritiska i brzine

PL PD
U= P, |, Ub=1| Py |- (3.40)
UL UD

Pocetne uslove za reSavanje Rimanovog problema ovog tipa moguce je zadati i
pomocu odrzanih veli¢ina.

Ispostavlja se da u sluc¢aju idealnog fluida postoji analiticko resenje Rimanovog

41 Georg Friedrich Bernhard Riemann (1826-1866).
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problema. Analiticka razmatranja daju algebarsku jednacinu u kojoj se koreni do-
bijaju numericki tj. reSenje se ne moze eksplicitno izraziti. Izvodenje je detaljno
prikazano u knjizi Toro (2009), dok se mi zadrzavamo samo na kvalitativnom opisu

reSenja i primeni u kasnije analiziranom metodu Godunova. ReSenje se uvek sastoji

Dijafragma

@ . @ Nizak

pritisak

Visok ®‘_ < @

pritisak

-

. .
Razredujuéi Kontaktni Udarni talas

udarni talas diskontinuitet

“‘

I
[
!
/
!
I
I
J

Slika 12: Konfiguracija analitickog resenja Rimanovog problema Sodovog tipa. (Iz-
vor: Laney 1998)

od tri samoslicna (eng. self-similar) udarna talasa, sto je Sematski prikazano na slici

sa sledeé¢im osobinama:

e talas u sredini je uvek prisutan i predstavlja kontaktni talas koji oznacava

granicu izmedu pocetne leve i desne faze fluida;

e kontaktni talas se nalazi izmedu udarnog talasa i razredujuceg talasa. Raz-
redujuci talas nije jedinstven veé¢ predstavlja ,lepezu” talasa sa pocetkom i

krajem;

e ovi talasi putuju konstantnom brzinom. Ako je resenje poznato u nekom tre-
nutku ¢ > ¢y, moze se odrediti u bilo kom kasnijem trenutku primenom odgo-
varajuceg skaliranja. Vazna posledica je da su u tacki poc¢etnog diskontinuiteta
(t = tp), velicine koje opisuju fluid (p*, P*,v*) konstantne u toku evolucije za

t > to;
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e pocetni uslov vy, = vp = 0 u odredenoj meri pojednostavljuje reSavanje origi-
nalnog Rimanovog problema i naziva se Sodov problem udarnog talasa u cevi™|
(Sod 1978). Obicno se pretpostavlja da dve razlicite faze gasa u dugackoj cevi
razdvaja nepropusna pregrada (dijafragma), koja se ukloni u pocetnom tre-

nutku i gas pocinje da se krece usled razlike u pritisku.

Razmotri¢emo kako ova struktura talasa izgleda u resavanju realnog Rimano-
vog problema. Uzimamo Sodov tip Rimanovog problema sa pocetnim uslovima
pr, = 1.0, P, =1.0,v, =01 pp = 0.125, P = 0.1, vp = 0. Adijabatski indeks gasa
je v = 1.4. Posle vremena t = 0.25 relativnih jedinica, formira se talasna struktura
koja je prikazana na slici i sastoji se od razredujuceg talasa levo (obelezen zele-

nom tackastom linijom), kontaktnog talasa u sredini (plava) i udarnog talasa desno

(crvena).
1 1 1t
[av]
£ =
— =
3 0.5 N 05
& an)
0 — 0 :
Pozicija 1 Pozicija 1
I =,
o
2
=5 5
A <
205 =
= 7
-» S
B
=
0 - 0
Pozicija 1 Pozicija 1

Slika 13:  Analiticko resenje Rimanovog problema za gustinu, brzinu, pritisak i
specifiécnu unutrasnju energiju u trenutku ¢ = 0.25. (Izvor: Toro 2009)

S obzirom na to da je analiticki resiv, Sodov problem udarnog talasa u cevi se

42 Gary Andrew Sod (u dostupnoj literaturi nema biografskih podataka), eng. Sod shock tube pro-
blem. Sodov problem predstavlja jednodimenzioni Rimanov problem sastavljen od dva konstantna
stanja levo i desno od pocetne barijere.
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¢esto u hidrodinamickim simulacijama koristi za verifikaciju primenjenih numerickih

algoritama (Mignone et al. 2007).

3.2.6 Metod konaénih zapremina

Sledi nekoliko klju¢nih poglavlja gde ¢emo videti kako se resavanje Rimanovog
problema primenjuje u numerickom modelovanju dinamike fluida metodom konaé¢nih
zapremina. Opsiran pregled metoda kona¢nih zapremina je dat u knjizi Leveka
(LeVeque 2004).

I[skoristi¢cemo kompaktan zapis hiperbolickih zakona odrzanja:

aU
— -F = 41
5 TV 0, (3.41)

gde je U vektor stanja a F vektor fluksa. Na primer, Ojlerove jednacine iz pogla-

vlja [3.1.1] u ovoj notaciji, mogu se predstaviti u formi:

p pv
U = pv , F = pU R U+ PI . (342)
pE (pE + P)v

Jednacina stanja idealnog gasa, kao sto je ranije navedeno, daje pritisak kao P =
(7 — 1)pe 1 omogucava zatvaranje sistema.

Metod konacnih zapremina opisuje sistem pomoc¢u parametara fluida usrednjenih
na konacnom skupu ¢elija. Usrednjavanje po zapremini, razlicitih kvantitativnih

karakteristika fluida definisano je kao:

1
mz—/ U(x)dV. (3.43)
Vi éelija @

Sada ¢emo prikazati glavne korake postupka za integraciju hiperbolickih zakona

odrzanja. Za sada, radi jednostavnosti, razmatramo 1D slucaj.

1. Integralimo zakon odrzanja (jednacina [3.41} projekcija na x-osu) duz jedne

o1



¢elije i u konacnom vremenskom intervalu:

’”Lz tn+1 8U @F
/ dx/ dt ( (%) =0, (3.44)

gde x; 1 1,1 predstavlja z-koordinate leve i desne ivice celije (slika )

. Integracija daje:

T, 1 tnt1
[ @U@t - Ut + [ [P0 - B y0) <o
oy tn
(3.45)
U prvom ¢lanu, prepoznajemo definiciju usrednjavanja po celiji (3.43)), samo
redukovanu na 1D slucaj:

1 Tivd

V= — . 4
; N U(z,t,)dx (3.46)

. 1
i-g

Primenom ove definicije, na odgovaraju¢e vremenske trenutke ¢, i t,,1, dobi-

jamo:

A [U(nﬂ) _ U(n>] + / R [F(xﬁl 1) — F(xi_%,t)] —0.  (347)
tn
. Fluks F(z, L t) za t > t, moguce je odrediti koris¢enjem resenja Rimanovog
problema izmedu oblasti levo sa stanjem UE") i oblasti desno koju karakterise
Ugi)l (slika ) Analogno se dobija 1 fluks F(z;_1,t). Primeni¢emo jednu
od kljuénih osobina Rimanovog resenja, a to je da u tacki diskontinuiteta
izmedu dve oblasti ovo reSenje ne zavisi od vremena (videti poglavlje .
Ako odgovarajuc¢a vremenski nezavisna reSenja Rimanovih problema na levoj i

desnoj granici éelije x; obelezimo redom sa F(%f% ,t) = FRiemann (UZ@17 UE”)) =

F; 1 iF(z,a,t) = FRiemann(U(") Ufj—)l) = F},, konacno dobijamo:
Az [UE”*” _ gt ] + AL [ Yy - Fl*_f} 0. (3.48)
Iz prethodne jednacine sledi eksplicitni postupak za azuriranje stanja u celiji
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posle vremena At:

(n+l) _ 11(n) ﬁ[ f ]
U, =U," + AL Fif% FH% . (3.49)
Prvi ¢lan u velikoj zagradi daje fluks koji dolazi u ¢eliju sa leve, dok drugi clan
daje fluks sa desne strane. Kljucni koncept koris¢enja resenja Rimanovog pro-
blema za racunanje novog stanja u ¢eliji prvi je predlozio Godunov@ (Godunov

1959) i ove metode se po njemu nazivaju metode Godunova (eng. Godunov’s

scheme).

U prethodnom izvodenju nisu koris¢ene aproksimacije. Ako se i fluksevi FRriemann
racunaju iz analitickih resenja Rimanovog problema, moze se do¢i do zakljucka da
¢e metod Godunova davati tacna reSenja za veoma velike vremenske korake.

Ipak, ovde postoji nekoliko problema. Implicitno je pretpostavljeno da su resenja
Rimanovog problema medusobno nezavisna i da svako od njih opisuje beskonacne
poluprostore. Ovo nije tacno u slucaju c¢elija kona¢nih dimenzija, ali predstavlja
razumnu aproksimaciju u slucaju kada je ¢, dovoljno blisko trenutku ¢,, tako da
talasi sa jednog kraja ¢elije nisu jos uvek stigli do drugog kraja. Tako dolazimo
do KFL vremenskog uslova At < Ax/cpax, gde je cmax maksimalna brzina kretanja
talasa.

U slucaju kada posmatramo vise vremenskih koraka, javlja se jos jedan pro-
blem. Pretpostavljeno je da UE”) opisuje deo-po-deo konstantna stanja koja nam,
uz reSenje Rimanovog problema, daju flukseve. Ipak, analiticko resenje Rimano-
vog problema ima svoju slozenu talasnu strukturu (videti sliku koja se posle
svakog vremenskog koraka gubi postupkom usrednjavanja u ¢eliji. Ovo ,brisanje”
podstrukture Rimanovih resenja dobijenih u prethodnim koracima unosi odredenu

gresku u opisani postupak.

3.2.7 Metod Godunova i Rimanovi resavaci

Opisani metod Godunova ima veliki zna¢aj u numerickim simulacijama dina-

mike fluida. Postupci za resavanje Rimanovog problema cesto se nazivaju Rima-

43 Sergei Konstantinovich Godunov (1923—).
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Slika 14: a) Deo-po-deo konstantna funkcija stanja fluida na 1D diskretnoj mrezi
(izvor: Springel 2016); b) graficki prikaz Rimanovih resenja izmedu oblasti sa sta-
njima U; ;1 1 U;, kao i oblasti sa stanjima U; i U;y1. (Izvor: Toro 2009)

novi resavaci (eng. Riemann solvers) i sa shemom Godunova ¢ine algoritam poznat
pod imenom Rekonstrukcija-evolucija-usrednjavanje (REU, eng. REA: Reconstruct-
FEvolve-Average).

Smisao pojedinacnih koraka u algoritmu REU je slededi:

1. Rekonstrukcija. Usrednjavanjem parametara dobijamo njihove vrednosti u
svakoj celiji. Na slici koriséena je rekonstrukcija funkcijom koja je deo-po-

deo konstantna i ovaj pristup dovodi do tacnosti prvog reda;

2. Fvolucija. Metod Godunova ra¢una evoluciju sistema posle vremena At pri

¢emu se reSavaju Rimanovi problemi na ivicama ¢elija. ReSenja su formalno
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vazeta sve dok ne dode do interakcije talasa sa razlicitih krajeva celije. U

praksi se ovo postize odgovaraju¢im odabirom vremenskog koraka At;

3. Usrednjavanje. Rimanovi reSavaci daju talasnu strukturu koja se usrednjava
u svakoj celiji. Usrednjavanje nije potrebno vrsiti eksplicitno, ve¢ je dovoljno

obracunati flukseve koji ulaze i izlaze iz svake ¢elije. Zatim se ciklus ponavlja.

Za drugi korak u algoritmu REU neophodan je priblizan ili tacan Rimanov
resavac koji kao pocetni uslov koristi stanja levo i desno od ivice posmatrane ¢elije.

Ovo formalno zapisujemo kao:
F* = FRiemann(UL7 UD) (350)

U praksi se najcesce koriste priblizni Rimanovi resavaci i ¢esto se prilikom izbora vodi
racuna o potrebnoj tacnosti odredene simulacije, ali i o racunarskim ogranic¢enjima.
Taéni Rimanovi reSavaci sadrze iterativni postupak nalazenja korena nelinearne

jednacine i kao takvi cesto uticu na vremensku slozenost numericke simulacije.

3.2.8 Prosirenje u vise dimenzija

Do sada smo u poglavlju metod konac¢nih zapremina razmatrali samo u

kontekstu 1D hiperbolickih zakona odrzanja u formi:

9,U + 8,F(U) = 0, (3.51)

2]

pri cemu smo sada uveli skra¢enu notaciju 0y = % i slicno 0, = 4.

U 3D slucaju, Ojlerove jednacine za idealni gas mogu se napisati u kompaktnom
obliku:
U+ 0,F +0,G + 0,H =0, (3.52)

gde funkcije F(U), G(U) i H(U) predstavljaju vektore fluksa, redom po z-, y- i
z-osi. Tri Ojlerove vektorske jednacine (3.2]) daju pet skalarnih i to je ujedno broj
komponenti svakog od od vektora U, F, G i H (za detalje videti Toro 2009).

Dalje razmatramo tri dimenziono razdvojena (eng. dimensional splitting) pro-
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blema, izvedena iz jednacine (3.52)):

0,U + 0,F =0, (3.53a)
OU +9,G =0, (3.53b)

Vektori koji se javljaju u ovim jednac¢inama imaju istu dimenziju kao i kompletna
jednacina ali se diferenciranje obavlja samo u jednom smeru.

Pretpostavimo da mozemo iz prethodnih razmatranja resiti svaki od ovih jedno-
dimenzionalnih problema i dobiti stanje posle vremena At. Ovo mozemo formalno
izraziti pomocu operatora vremenske evolucije Ey(At), Ey(At), i Ez(At) koji po-
meraju sistem u vremenu za At. Globalna evoluciija sistema se moze priblizno
zapisati kao:

U™ ~ Bz (At)Ey(At)Ex(At)U™. (3.54)

Ovo je samo jedna od mogucnosti za dimenziono podeljenu shemu evolucije i pred-
stavlja aproksimaciju prvog reda.

Slededi slozeniji postupak ima tacnost drugog reda:
U™ = Ex(At/2)Ey(At/2)Ez(At)Ey(At/2)Ex(At/2)U™. (3.55)

Dimenziono razdvajanje redukuje problem na niz jednodimenzionih operacija. Svaki
operator kao rezultat daje novi vektor U i pre primene narednog operatora postupak
racunanja gradijenata i ostalih potrebnih parametara se ponavlja.

Za modelovanje visedimenzione dinamike fluida postoji jos jedna jako vazna klasa
postupaka (eng. unsplit schemes) koji racunanje flukseva na ¢eliji obavljaju u isto

vreme, bez dimenzionog razdvajanja. Princip rada ovakvih postupaka opisa¢emo
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slede¢om jednacinom na 2D primeru u Dekartovoj ravni (slika [I5h):

At
n+1 __ n
U = U+ 5 (Figy —Fogy ) +

2_; <Givj—% - Gi,j+%) : (3.56)

LY G".
i,j+1/2 a) b)
? F-dS
Yi+1/2 | /\
| Flio, Flin, F
joAy L L ——
A G:.J:l/z
Yie 4
! X
AX
Xi,1/2 i Xii1/2 \/

Slika 15: a) Skica postupka na 2D stukturnoj Deaktrovoj mrezi (izvor: Toro 2009);
b) skica postupka na 2D nestrukturnoj mrezi. (Izvor: Springel 2016)
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Analogno, za 3D vremenski zavisne sisteme zakona odrzanja primenjuje se pos-

tupak:

At
n+1 __ n
Uiin =VYiin T A (Fi—%,j,k: - Fi—i—%,j,k) + Ay (Gi,j—%,k - Gz’,j—&-%,k)

+§_Z <Hi,j,kz—% - Hz‘,j,k+§> :
Ovakav pristup se generalno vise preporucuje u kodovima za modelovanje dinamike
fluida jer se kod njega ne javljaju greske kao posledice razdvajanja operatora (Migno-
ne et al. 2015).

Opisani postupak je primenljiv i za nepravilne ¢elije koje se mogu javiti u nestru-
kturnim mrezama (videti sliku[I5b). Na primer, za integraciju po zapremini éelije V
(primenom formule Gausa-Ostrogradskog) mozemo napisati postupak za evoluciju
stanja u ¢eliji:

At
Ut =uU" - v /F -dS, (3.58)

gde se integracija vrsi na celoj povrsini celiji, sa vektorima povrsine dS usmerenim

ka spolja.

3.2.9 Postizanje viSeg reda tacnosti

Navodimo najpre jedno uproséeno i prakticno objasnjenje termina red tacnosti
metoda. Ovaj termin najcesé¢e odgovara brzini konvergencije primenjenog numerickog
metoda u nekim oblastima fluida gde nema udarnih talasa i turbulencija, dakle u
,mirnim” oblastima fluida. Ako je, na primer, poznato analiticko reSenje nekog pro-
blema £(z), a u simulaciji se numericki dobijaju vrednosti & na mrezi sastavljenoj

od N tacaka sa koordinatama x;, gresku mozemo prikazati kao:
1
M(N) =5 D 16 — &)l (3.:59)

Dobijena greska predstavlja takozvanu [;-normu greske i predstavlja prosecnu gresku
po celiji. Numericki postupak je konvergentan u slucaju kada povecanje broja
tacaka na mrezi tj. rezolucije smanjuje gresku A;. Konvergencija odredenog metoda

omogucava da se povecanjem rezolucije simulacije greska spusti ispod potrebnog
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nivoa. Razli¢iti numericki pristupi mogu dovesti do drugacije stope konvergencije.
Ako se greska nekog metoda skalira kao A; o< N~! tada kazemo da je ovaj me-
tod prvog reda tacnosti. Metode drugog reda tacnosti karakterise strmija zavisnost
greske od rezolucije A; o« N=2. Ocekivano, cilj je posti¢i konvergenciju viseg reda
jer se u tom slucaju potrebna tacnost dostize na mrezi manje rezolucije koja znaci

skromnije racunarske resurse i/ili manje vreme izvrsavanja.

U

Xi Xi Xi Xit+1 Xito X

Slika 16: Deo-po-deo linearna rekonstrukcija primenjena na stanje fluida na uni-
formnoj mrezi. Srednje vrednosti u pojedina¢nim celijama prikazane su punim
tackama. Pune linije prikazuju linearnu aproksimaciju vrednosti u celiji. Ispre-
kidane linije pokazuju ogranicenja nagiba. (Izvor: Durran 2010)

Prvi korak u postizanju tacnosti drugog reda u metodu Godunova predstavlja
zamena deo-po-deo konstantne sa deo-po-deo linearnom funkcijom (slika koja
opisuje stanja u pojedina¢nim ¢elijama. Ovo zahteva rac¢unanje gradijenta za svaku
¢eliju, sto se moze posti¢i i standardnim metodom konacnih razlika. Neophodno je
uvesti i takozvana ogranicenja nagiba (eng. slope limiter) da bi se izbeglo stvaranje
novih ekstemuma na ivicama celija posle ekstrapolacije. Kada su poznati ograniceni
gradijenti za svaku ¢eliju, racunaju se stanja na ivicama ¢elija neophodna za primenu
Rimanovih resavaca.

Dodatno, potrebno je na prostornu dodati i vremensku ekstrapolaciju — jednu

polovinu vremenskog koraka unapred, tako da se efektivno fluks na ivicama celija
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rac¢una u sredini vremenskog koraka. Ovo je neophodni dodatak u cilju postizanja
stabilnosti i drugog reda tacnosti (Springel 2016). Za 1D slucaj, vektori stanja levo

i desno od ivice x;, 1 mogu se zapisati kao:
2

A At
UL, = U+ (0.U) 7”” +(90), 5, (3.60)
Ax At
Uﬂ% = U1 = (0:U)in 5 (0:U) i1 o> (3.61)

Postoje i poboljsanja viseg reda, kao $to je deo-po-deo parabolicki metod (eng. piece-
wise parabolic method — PPM) koji za rekonstrukciju stanja u ¢éelijama koriste poli-

nome drugog stepena.

3.3 Lagranzova hidrodinamika

Hidrodinamika glatkih éestica@ (eng. smoothed particle hydrodynamics — SPH,
dalje ipak koristimo skracenicu SPH kao mnogo poznatiju) je metod za modelovanje
dinamike fluida, sa vaznim mestom u astrofizickim simulacijama. Ipak, SPH metod
ima ograni¢enu primenu u simulacijama OSN i iz ovog razloga nece biti detaljno
razmatran u ovoj disertaciji. Detaljnije o metodi SPH i njenoj primeni u astrofizici
moze se naéi u preglednim radovima Rozvoga (Rosswog 2009) i Springela (Springel
2010).

SPH koristi cestice za opisivanje dinamike fluida, koje u odredenom smislu
imaju ulogu interpolacionih tacaka. Glavna ideja je dakle pracenje promena na
ogranicenom broju fluidnih deli¢a, bez koriséenja racunske mreze (eng. mesh-free
method). Hidrodinamicke jednacine se izvode za ove ¢estice (deli¢e fluida) i vode
do jednostavne i intuitivne formulacije dinamike fluida. Odrzanje energije, impulsa,
momenta implusa, mase i entropije (ako nema vestacke viskoznosti) je prirodno za-
dovoljeno u SPH postupku. Zbog svog Lagranzovog karaktera, lokalna rezolucija u
SPH simulacijama prati tok mase, $to je pogodno za predstavljanje velikih kontrasta

gustine koji se Cesto sre¢u u astrofizickim problemima.

44Pokusaj prevoda engleske kovanice smoothed particle hydrodynamics, u duhu ruskog prevoda
, THIPOAMHAMUKA CIJIasKEeHHBIX 4acTHuir.
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3.3.1 Interpolaciono jezgro

Prvi korak u SPH pristupu je opisivanje funkcija i njenih izvoda u kontinualnoj
formi preko interpolacione funkcije koja se naziva ,jezgro”, pa se zato ovaj korak
obi¢no naziva interpolacija jezgrom (eng. kernel interpolation). Primena interpola-

cionog jezgra zasnovana je na sledec¢oj jednakosti:

F(x) = /E F(x') 6(x — %) dx, (3.62)

gde je f(x) neka funkcija vektora polozaja x, ¥ oblast integracije, a §(x) tzv. Dira-
kova delta-funkcija. Integracija po dx’, zavisno od toga da li se radi o 1D, 2D ili 3D
slucaju, redom predstavlja linijsku, povrsinsku ili zapreminsku integraciju.

Za proizvoljno skalarno polje F(r) mozemo definisati njegovu glatku interpoli-

ranu verziju, Fy(r), preko konvolucije sa jezgrom W (r, h):
Fir) = / F)W(r -1, h) dr'. (3.63)

Ovde h opisuje karakteristi¢cnu Sirinu jezgra, koja je normirana na jedinicu i apro-
ksimira Dirakovu d-funkciju u limesu h — 0. Potrebno je da funkcija jezgra bude
simetri¢na i dovoljno glatka da bi bila barem dva puta diferencijabilna. Jedna od
mogucnosti za W je Gausijan, ali se ipak najcesce koristi kubni splajnﬁ, W(r,h) =
w(5; ) oblika:

1—62+6t°, 0<t<4,

wsp(t) = ; 2(1—1)°, I<t<, (3.64)
0, t> 1.

Koji je glavni cilj uvodenja jezgra sa specificnim zahtevima po pitanju nepre-
kidnosti i diferencijabilnosti? Odgovor na ovo pitanje dobijamo analizom sledeceg
primera. Pretpostavimo da znamo odredeno polje (to moze biti gustina, brzina,
pritisak, itd) na kona¢nom skupu tacaka r;, tj. F; = F(r;). Ovim tackama smo

pridruzili masu m; i gustinu p;, tako da je V; ~ m;/p; zapremina njima dodeljenog

45Funkcija koja je na svakom intervalu polinom treéeg stepena, u tackama spajanja takvih po-
linoma oni imaju iste vrednosti kao i prvi i drugi izvodi (za detalje videti npr. knjigu Desanke
Radunovié¢; Radunovié¢ 2004).
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kona¢nog elementa. Ako su tacke dovoljno gusto rasporedene, integral iz jednacine
(3.62]) se moze aproksimirati kona¢nom sumom, sto efektivno predstavlja integraciju

metodom Monte Karld®}

Fr) =Y " FW(r -, h). (3.65)

5 P

Najvaznija posledica ove aproksimacije je da je novodobijena funkcija Fy(r) de-
finisana svuda (ne samo na zadatom skupu tacaka) i diferencijabilna zahvaljujuéi
diferencijabilnosti jezgra W. Ako dalje pretpostavimo da je, na primer, F(r) = p(r),
dobija se:
ps(r) =~ Z m;W(r —r;, h), (3.66)
J

Sto odreduje gustinu u celoj oblasti samo na osnovu koordinata cestica i njihovih

masa.

0.02
0.01

t=0.1

0.02
001

Slika 17: Cestice u 2D problemu udarnog talasa u cevi (eng. shock tube problem).
Cestice su na pocetku simulacije rasporedene u gustom heksagonalnom pakovanju
sa obe strane diskontinuiteta u x = 0 (gornja slika). Udarni talas se 8iri (donja
slika, ¢t = 0.1) i izaziva jednodimenzionu kompresiju Cestica i samim tim njihova
raspodela postaje nehomogena dok dalje od udarnog talasa zadrzava homogenost.
(Izvor: Price 2012)

Diferenciranje, npr. polja brzina, moguce je prikazati koris¢enjem interpolacije jezgrom.

Lokalna divergencija polja brzina u proizvoljnom polozaju r; se racuna kao sledeca

46Deo sire klase takozvanih metoda Monte Karlo koji se oslanjaju na ponavljanje slucajnih
pokusaja, naj¢es¢e primenom racunara.
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sulna:

(V : ’U)i = Z %’Uj . V1W(I'l — Iy, h) (367)
j J

U opstem slucaju, Sirina jezgra moze biti zavisna od polozaja u prostoru i vre-
mena h = h(r,t), kako bi se adaptirala na razli¢ite gustine tacaka.
3.3.2 Jednacine fluida u Lagranzovoj formi

Ojlerove jednacine (3.2)) mogu se zapisati u tzv. Lagranzovoj formi kao:

D
D—f+pv-v:o, (3.68a)
Dv VP
—+—=0 3.68b
ST : (3.68Db)
De P
— 4+ —V.v=0 3.68
pit,V =0 (3.68¢)
gde je & = % + v - V konvektivni (negde se naziva materijalni ili supstancijalni)

izvod. Jos je Ekart (Eckart 1960) pokazao da se Ojlerove jednacine mogu dobiti iz

L= /p <”; - €> dv. (3.69)

Ovo je jedna od osnovnih ideja koja se koristi za dobijanje diskretnih jednacina

lagranzijana:

dinamike fluida. Umesto rada sa kontinualnim jedna¢inama i pokusaja da se one
diskretizuju, moze se diferencirati lagranzijan i tako izvesti SPH jednacine kretanja
primenom varijacionog principa klasi¢ne mehanike. Lagranzijan takode garantuje
vazenje zakona odrzanja.

Sam postupak izvodenja pomenutih relacija nece biti detaljno predstavljen u
okviru ove disertacije. Detalji se mogu videti u radu Springela i Hernkvista (Springel

& Hernquist 2002) a ovde dajemo samo konacni oblik jednacina kretanja:

D'Ui
Dt

N P P,
== m {fi—;viw,-j(hi) + 22V W) | (3.70)
= Pi Pj
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gde se za f; uzima:
hi Op; |
fi= |1+ 3 oh| (3.71)

U gornjoj jednacini je uvedena oznaka W;;(h) = W(|r; — r;|,h), dok se pritisak

racuna kao P; = (v — 1)pi€;.

3.3.3 Prednosti i mane Ojlerovog i Lagranzovog pristupa

Nijedan kod ili numericki metod nije idealan za sve vrste problema. Tokom
godina je postalo jasno da Ojlerov i Lagranzov SPH pristup poseduju neka od fun-
damentalnih ogranicenja koja ih ¢ine nepouzdanim u odredenim rezimima. Dva
pomenuta pristupa ponekad daju kontradiktorne rezultate cak i za neke osnovne
modele u neradijativnoj hidrodinamici. Navodimo samo neke od poznatih radova
u kojima se detaljno uporeduju rezultati razlicitih Ojlerovih (eng. mesh techniques)
i Lagranzovih (SPH) simulacija: Frenk sa saradnicima (Frenk et al. 1999), Agerc
sa saradnicima (Agertz et al. 2007), Tasker sa saradnicima (Tasker et al. 2008),
Micel sa saradnicima (Mitchell et al. 2009), itd. Navodimo same neke od najbitnijih
zakljucaka.

SPH kodovi, u poredenju sa Ojlerovim, imaju manju rezoluciju za udarne talase,
manju tacnost na kontaktnim diskontinuitetima i sadrze Sum subsoni¢nih brzina.
Jedan od ozbiljnijih nedostataka SPH metode je njeno svojstvo da prigusuje nes-
tabilnosti u fluidu (kao $to su Kelvin—-Helmholcova ili Rejli-Tejlorova, videti sliku
18)), pod odredenim uslovima, kao rezultat pojave numerickog efekta povrsinskog na-
pona i netacnog racunanja gradijenta u delovima gde se gustina skokovito menja. Sa
druge strane i Ojlerov pristup pokazuje svoje slabosti u nekim slucajevima. Ovaj tip
simulacije ne daje rezultate sa svojstvom Galilejeve invarijantnosti (invarijantnost
u odnosu na Galilejeve transformacije), $to moze uticati na tacnost u slu¢ajevima
kada se javljaju relativna kretanja sistema kao celine (eng. bulk velocities).

Zmacajni napori se ulazu u traganje za hidrodinamickim metodama koje bi ukla-
nile nedostatke oba pomenuta pristupa. Takode, jedan od glavnih ciljeva je o¢uvanje
tacnosti Ojlerovog metoda dok ih je u isto vreme potrebno uskladiti sa Galilejevom

invarijantnoscu i geometrijskom fleksibilnoséu SPH metoda. Glavna ideja za posti-
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Slika 18: Raspodela gustine fluida, od vrha ka dnu, redom za modele GRID1, GRID3
i SPH3 iz rada Agerca sa saradnicima. GRID1 i GRID3 predstavljaju rezultate iz
koda ENZO (Bryan et al. 2014, Enzo Collaboration), dok SPH3 ilustruje rezultate
iz SPH koda GASOLINE (Wadsley et al. 2004). Slike pokazuju simulaciju Kelvin-
Helmholcove nestabilnosti u vremenskim trenucima ¢ = gy /3, 27xn/3 1 T7kn, gde je
Tku Karakteristicno vreme rasta ove nestabilnosti. Testovi jasno pokazuju da SPH
metod ,prigusuje” pomenutu nestabilnost. (Izvor: Agertz et al. 2007)

zanje ove sinteze dobrih osobina obe metode je racunska mreza kojoj je omoguéeno
da se krec¢e zajedno sa fluidom. Ovo nije tako nova ideja ali u sebi sadrzi mnogo
prakti¢nih poteskoca. ,,Uplitanje” mreze je jedan od tradicionalnih problema koji se
javljaju u pokusajima da se simulira visedimenziona hidrodinamika primenom La-
granzovog formalizma. Ovde pod uplitanjem podrazumevamo preklapanje pojedinih
ivica mreze.

Prethodna razmatranja na odredeni nacin opravdavaju ¢injenicu da se za mode-
lovanje OSN, SPH kodovi koriste neuporedivo manje od Ojlerovih hidrodinamickih i
MHD kodova, koji dinamiku fluida resavaju na racunskoj mrezi. SPH simulacije ne
pruzaju adekvatan tretman udarnih talasa, fluidnih i termalnih nestabilnosti, koji
predstavljaju osnovne karakteristike fizickih procesa u OSN. SPH pristup daje zado-
voljavajuce rezultate u proucavanju eksplozija supernovih sto pokazuju radovi Friera
sa saradnicima (Fryer et al. 2006) i Elingera sa saradnicima (Ellinger et al. 2012).

Naredni rad Elingera sa saradnicima (Ellinger et al. 2013) je prvi ozbiljniji
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Slika 19: Simulacija eksplozije supernove unutar molekulskog oblaka primenom
koda SNSPH, 3D hidrodinamickog koda Lagranzovog tipa. Crveni gradijent boje
oznacava gustinu, plavi oznacava zvezdani materijal bogat kiseonikom. Zvezdani
materijal u kome dominira vodonik oznacen je zelenom bojom. Strelicama su
obelezeni polozaji prednjeg i povratnog udarnog talasa. (Izvor: Ellinger et al. 2013)

pokusaj da se ova primena prosiri i na OSN (videti sliku . Pomenuti autori
modeluju evoluciju pocev od eksplozije supernove pa do formiranja mladog OSN,
kao i proces mesSanja zvezdane i meduzvezdane materije u toku evolucije. Ipak ovaj

rad do danas nije objavljen u nekom casopisu sa recenzijom.

3.4 Paralelno programiranje i superracunari

Ovo poglavlje sadrzi kratak pregled paralelne racunarske arhitekture i njene pri-
mene u racunski zahtevnim astrofizickim problemima. Zivimo u vremenu kada ra-
zvoj racunarske tehnologije kre¢e u jednom novom smeru. Za razliku od nekih

proslih vremena, brzine pojedina¢nih procesorskih jezgara sada imaju umereniji rast.
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Umesto brzine{ﬂ broj procesorskih jezgara je parametar koji se u poslednjoj dece-
niji izuzetno brzo i gotovo neograniceno povecava. Trenutno najbrzi superracunar
na svetu, kineski Sunway TaihuLight u Vusiju (Wuxi)@ ima vise od deset miliona
jezgara i ukupnu brzinu oko 100 PFlops/s.

Efikasno koriséenje ogromnih moguénosti modernih superracunara (visejezgarni
procesori postaju standard i za kuéne racunare) zahteva prilagodavanje postojecih
serijskih algoritama i standardnih programerskih tehnika.

Korisne reference o primeni superracunara u nauci su knjige Hagera i Veleina
(Hager & Wellein 2011) kao i Ejkouta sa saradnicima (Eijkhout et al. 2011). Deta-
lji o paralelnom programiranju koris¢enjem MPI tehnologije (eng. message passing

interface) mogu se naéi u knjigama Paceka (Pacheco 1997, 2011).

3.4.1 Arhitektura viSeprocesorskih sistema

Postoji vise tipova paralelnih ra¢unarskih arhitektura, a najpoznatija klasifika-
cija ovakvih arhitektura je takozvana F! linovaF_g] taksonomija (Pacheco 1997). Majkl
Flin je 1966. godine podelio ove sisteme prema broju tokova instrukcija i broju

tokova podataka na sledec¢i nacin (Miti¢ 2009):

e SISD (jedna instrukcija, jedan podatak, eng. Single Instruction — Single Data).
Standardni sistemi koji sadrze jedan procesor i koji serijski izvrsavaju instruk-

cije iz ulaznog toka instrukcija (tzv. fon Nojmanova masina);

e SIMD (jedna instrukcija, vise podataka, eng. Single Instruction — Multiple
Data). Sistemi sposobni da izvrsavaju istu instrukciju nad vise razli¢itih po-
dataka. Ove masine imaju jednu jedinicu za obradu instrukcija i vise jedinica

za obradu podataka;

e MISD (vise instrukcija, jedan podatak, eng. Multiple Instruction — Single

Data). Sistemi koji mogu da prenesu niz podataka do skupa procesora koji

47Brzina jedne procesorske jedinice najéesée se prikazuje pomoéu broja ,racunskih operacija sa
pokretnim zarezom u sekundi”, eng. floating point operations per second (Flops).

48Nacionalni centar za superracunare, Vusi, Kina (izvor: https://www.top500.org, lista iz no-
vembra 2017. godine).

49 Michael J. Flynn (1934-), profesor emeritus na Univerzitetu Stanford, ujedno i po¢asni doktor
nauka Univerziteta u Beogradu.
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izvrsavaju razlic¢ite instrukcije nad istim podacima;

e MIMD (vise instrukcija, vise podataka, eng. Multiple Instruction — Multiple
Data). Sistemi koji mogu istovremeno da izvrsavaju razli¢ite instrukcije nad
razlicitim podacima. Arhitektura koju najcesée koriste popularne astrofizicke

i uopste naucne simulacije.

M M lq— privatna

P|PJ|P| P < CPU | | memorija

oHE]
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Slika 20: Tipovi MIMD racunara: a) deljena memorija i b) distribuirana memorija.
Oznaka ,P” oznacava pojedinacne procesore (CPU) ili procesorska jezgra dok je sa

»M” obelezena RAM memorija vezana za pojedinacne procesorske jedinice. (Izvor:
Mitié¢ 2009)

MIMD je najceséi tip arhitekture superracunara na kojima se pokrec¢u najzahtevnije
racunarske simulacije. Svet MIMD sistema podeljen je na one sa deljenom memori-
jom i one sa distribuiranom memorijom (slika [20)). Sistemi sa deljenom memorijom
su organizovani u obliku viSeprocesorskih sistema, dok su sistemi sa distribuira-
nom memorijom organizovani u obliku multiracunara. Postoji jedna bitna podvrsta
sistema sa deljenom memorijom, tzv. NUMA sistemi (eng. non-uniform memory
access), kod kojih je glavna memorija dostupna svim procesorima, ali se brzina
pristupa raznim delovima memorije moze razlikovati.

Superracunari danasnjice se najcesce sastoje od mnostva zasebnih masina ¢vorova
(eng. computer nodes) koje medusobno komuniciraju putem brze mreze. Poje-

dina¢ne masine imaju najcesée NUMA arhitekturu, sastoje se od nekoliko visejezgarnih
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procesora od koji svaki ima svoju memoriju sa kojom najbrze komunicira. Mreze koje
povezuju ¢vorove mogu biti standardne gigabitne eternet (eng. ethernet) mreze, ili
¢esto mnogo brze (i skuplje) specijalizovane mreze kao $to je tzv. infinibend (eng. in-

finiband, 1B).

3.4.2 Amdalov zakon

Amdalov zakon predvida maksimalno teorijsko ubrzanje izvrsavanja odredenog
racunarskog zadatka koris¢enjem paralelne arhitekture. Ovo svojstvo paralelizovanih
programa prvi je predstavio Dzin Amdaﬂ na konferenciji ,,Spring Joint” 1967. go-
dine (Amdahl 1967).

Pretpostavimo da odredenom programu treba vreme 7T, za reSavanje nekog pro-
blema koriste¢i samo jedan proces (jedno procesorsko jezgro). Takode, pretposta-
vimo da ovaj program sadrzi odredeni deo naredbi r koje je moguce efikasno pa-
ralelizovati (0 < r < 1). Ovaj deo koda ima linearno ubrzanje i ako se pokrene
na p procesorskih jezgara (nezavisno od broja p), ukupno vreme izvrsavanja ¢e biti
T, /p. Za preostali deo 1 — r pretpostavljamo da je iskljucivo serijski, odnosno da
se ne moze paralelizovati. Tada ¢e vreme izvrSavanja ovog dela biti (1 — )7, bez
obzira na broj procesa p. Primer za ovakav kod moze biti segment za unos, gde svi
procesi dobijaju jednu odredenu vrednost.

Pod ovim pretpostavkama, ubrzanje definiSemo kao odnos vremena izvrsavanja
celokupnog koda na jednom jezgru i vremena izvrSavanja koriS¢enjem p jezgara i

mozemo napisati:

T, 1
W) = AT, e~ G=n (38.72)
Ovde je S(p) rastuéa funkcija od p i kada p — oo vidimo da vazi
S(p) = — (3.73)
P 1—7r '

Dakle, ubrzanje paralelizovanog koda S(p) je ograni¢eno odozgo vrednoséu (1—r)~1.

Ako je na primer 99% paralelizovano tj. » = 0.99, maksimalno moguée ubrzanje iz

20 Gene Amdahl (1922—2015).
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Amdalovog zakona je, ¢ak i u slucaju koriséenja 10* jezgara, najvise 100 puta, sto
implicira jako nisku efikasnost od svega 0.01.

Mozemo se zapitati da li je Amdalov zakon ogranicava smisao primene velikog
broja jezgara. Na prvi pogled da, jer sledi da koris¢enje stotina ili hiljada proce-
sorskih jezgara nema smisla. Koris¢enje ovolikog broja jezgara za male probleme
(mali broj rac¢unskih operacija) zaista nema smisla, jer u tom sluc¢aju serijski deo
koda predstavlja znacajan udeo u celokupnom kodu i samim tim Amdalov zakon
ogranicava maksimalno ubrzanje. Medutim glavni smisao koris¢enja superra¢unara
i jeste u tome da se resursi optimalno koriste, tj. da se obi¢no resavaju problemi
koji zahtevaju veliki broj racunskih koraka, odnosno, kodovi koji resavaju ove pro-
blema sadrze veliki broj linija. U takvim problemima serijski deo koda predstavlja

zanemarljivi deo, pa samim tim ubrzanje moze teziti idealnom (Pacheco 1997).
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4 Radio-evolucija ostatka (1.94-0.3

4.1 Uvod

Najmladi Ljuskasti OSN u Galaksiji, G1.9+0.3 (slika 21)), prvi put je detek-
tovan 1984. godine od strane Grina i Gala, koji su koristili radio-interferometar
VLA (eng. Very Large Array) za posmatranja uzorka malih Galaktickih radio-izvora
(Green & Gull 1984). Interesovanje za ovaj OSN poraslo je posle radova Rejnoldsa
sa saradnicima i Grina sa saradnicima koji su ustanovili da je starost G1.9+0.3 reda
veli¢ine 100 godina i da predstavlja najmladi OSN u Galaksiji (Reynolds et al. 2008,
Green et al. 2008). Na osnovu veoma izrazene apsorpcije, oni su utvrdili da se OSN
(G1.94-0.3 nalazi blizu centra Galaksije, na rastojanju oko 8.5 kpc, pri ¢emu njegov
dijametar iznosi oko 4 pc i brzina Sirenja udarnog talasa oko 14 000 km/ﬁ Roj
i Pal su predlozili donju granicu za daljinu ovog ostatka od 10 kpc (Roy & Pal
2014), koristeé¢i merenja apsorpcije radio-teleskopom GMRT (eng. Giant Metrewave
Radio Telescope), sa poznatim karakteristikama anomalnih brzina struktura blizu
Galaktickog centra.

Pretezno sinhrotronski spektar ostatka G1.94-0.3 u X-podru¢ju ukazuje na efi-
kasno ubrzavanje cestica, barem elektrona, imajuc¢i u vidu veliku brzinu udarnog
talasa i malu gustinu okolne MZM (Reynolds et al. 2008). Takode, dobijena ka-
rakteristicna energija elektrona od oko 100 TeV je najveca zabelezena ikada kod
ljuskastog OSN.

Borkovski sa saradnicima je spektroskopski posmatrao materijal odbacen eksplo-
zijom (eng. ejecta) i na osnovu tih posmatranja utvrdio da se radilo o asimetri¢noj
eksploziji tipa Ta (Borkowski et al. 2013). Oni su takode zakljucili da najdalji delovi
odbacenog materijala u slobodnom §irenju imaju brzine oko 18 000 km/s. Nekoliko
argumenata sugerise na tip la ostatka G1.940.3 (videti rad Reynolds 2008): ve-
lika brzina Sirenja, vise od 100 godina posle eksplozije, odsustvo centralne pulsarske
magline (eng. pulsar-wind nebula), simetricna morfologija u X-podrué¢ju i znacajna

termalna emisija gvozda. Posmatranja se ne mogu objasniti standardnom kolapsi-

51Tzvedeno iz merenja prividnih kretanja kao i Doplerovih pomeranja linija iz izolovanih regiona
sa termalnom emisijom.
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Slika 21: Kompozitna slika najmladeg OSN u Galaksiji, G1.94-0.3, snimljena u radio
(izvor: VLA, Green et al. 2008) i X-podrucju (izvor: Chandra, Reynolds et al. 2008)
elektromagnetnog spektra. Ovaj OSN se ne vidi u optickom delu spektra usled velike
apsorpcije u ravni Galaksije.

rajuc¢om eksplozijom SN, dok tip Ia uspesno objasnjava posmatranu veli¢inu i brzinu
ostatka za srednju gustinu MZM oko 0.02cm™ (Carlton et al. 2011).

Grin sa saradnicima je poredio VLA radio-posmatranja ostatka G1.94-0.3 na
frekvencijama 4.86 i 1.43 GHz sa ranijim posmatranjima sli¢cne rezolucije na 1.49
GHz (Green et al. 2008). Ispostavilo se da radio-sjaj ovog ostatka raste proteklih
decenija brzinom od oko 2 procenta godisnje. Pomenuti autori su kao moguce razloge
naveli da efikasnost ubrzavanja cestica i/ili pojacavanja magnetnog polja raste sa
vremenom. De Horta i saradnici su takode analizirali sva dostupna posmatranja
ostatka G1.94-0.3 u radio-kontinuumu (De Horta et al. 2014), radio-teleskopima
VLA i ATCA (eng. Australia Telescope Compact Array) i dosli do sliénih rezultata
vezanih za evoluciju radio-sjaja ovog ostatka (slika .

Koriste¢i vremenski zavisnu, nelinearnu kineticku teoriju ubrzavanja kosmickih
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Slika 22: Radio-sjaj Galaktickog ostatka (G1.94-0.3 na talasnoj duzini od 6 cm, u
istoj rezoluciji i u razli¢itim epohama. Pojedinacni snimci sadrze godinu i instrument
kojim su snimljeni, redom 2009. ATCA, 2008. VLA, 1993. ATCA, 1989. VLA i
1984. VLA. (Izvor: De Horta et al. 2014)
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zraka, zajedno sa 1D sfernosimetricnom hidrodinamikom, Berezko i Folk su predvi-
deli porast radio-luminoznosti OSN u toku faze slobodnog sirenja (Berezhko & Volk
2004). Ovi autori su kao glavni razlog naveli povec¢anje broja ubrzavanih kosmickih
zraka. Ksenofontov sa saradnicima je takode primenio slican model nelinearnog
ubrzavanja kosmickih zraka na proucavanje netermalnog zrac¢enja ostatka G1.9+0.3
(Ksenofontov et al. 2010). Dobili su da ukupna sinhrotronska radio-emisija raste sa
vremenom, navodeci to kao posledicu brzog rasta ukupnog broja ubrzanih elektrona
unutar rastuce zapremine ostatka V' oc R2, gde R, predstavlja trenutni radijus OSN.

U skorasnjem radu Cakrabortija i saradnika (Chakraborti et al. 2016), analiticki
je pokazano da se dugogodisnji rast fluksa i veli¢ine ostatka G1.9+0.3 moze objasniti
pretpostavljajuéi da se pocetna ekplozija desila prilikom sudara dva bela patuljka
¢ija ukupna masa prelazi 1.4 Mg (eng. double degenerate scenario, DD). U svom
razmatranju oni deflagraciju C/O belog patuljka u tesno dvojnom sistemu navode
kao manje verovatan scenario (eng. single degenerate scenario, SD). Ipak, za gustinu

# oni pretpostavljaju indeks s = 2 za SD i

okolne okozvezdane materije p.s o 1~
s = 0 za DD slucaj, ¢ija se opravdanost moze dovesti u pitanje.

Potrebno je utvrditi da li je rast radio-sjaja OSN G1.94-0.3 jedinstvena pojava
medu ostacima u Galaksiji i da li zahteva neke posebne uslove. Jedan od ciljeva ove
studije je takode bilo razviti metode koje se kasnije mogu prosiriti na bilo koje OSN
ili dalje na ¢itave uzorke ostataka u razlicitim fazama evolucije.

Zasto mislimo da je vazno modelovanje radio-evolucije? Elektroni koji emituju
na radio-frekvencijama (tipi¢ne energije reda 1 GeV) se ubrzavaju na vremenskim
skalama reda nedelje, ako se pretpostavi Bomova difuzija (Petruk & Kopytko 2016).
Ovaj period je mnogo kra¢i od vremena ubrzavanja cestica sa najvisim energijama,
koje je reda veli¢ine starosti samog ostatka. Zbog toga modelovanje radio-evolucije
i povezivanje modela sa posmatranjima moze dati informacije o efikasnosti pocetne
injekcije Cestica, kao i njene vremenske zavisnosti (Petruk & Kopytko 2016).

Takode, > — D relacija, veza izmedu povrsinskog sjaja Y i dijametra D ostatka,
koja se koristi za procenu udaljenosti do ljuskastih OSN, moze biti znacajno una-
predena ako se bolje razume radio-evolucija. Poznato je da ova relacija zavisi od

osobina eksplozije supernove, kao sto su energija eksplozije, masa odba¢enog mate-
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rijala, ali i od karakteristika MZM kao Sto su gustina, ja¢ina magnetnog polja, itd.
Jedan od glavnih nedostataka ove relacije je to sto je dobijena iz uzorka u kome je
prisutno veliko rasturanje tacaka, koje je najverovatnije posledica razli¢itih vrednosti
pomenutih parametara, kao dodatak na greske merenja i selekcione efekte (videti
na primer UroSevi¢ et al. 2005, Arbutina & Urosevi¢ 2005, UroSevi¢ et al. 2010,
Pavlovi¢ et al. 2014).

Teorijska razmatranja sadrze mnoga ogranic¢enja jer se ¢esto zasnivaju na poje-
dnostavljenim pretpostavkama o evolutivnim fazama OSN, spektru Cestica i evoluciji
spektra, magnetnom polju, itd. Numericke simulacije bi trebalo da omoguée bolje
razumevanje fizickih procesa i posmatranih statistickih karakteristika.

Magnetno polje je jedan od bitnih faktora za ubrzavanje cestica i netermalnu emi-
siju. Numericke simulacije omoguc¢avaju konzistentno modelovanje procesa pojacanja

magnetnog polja i njegove vremenske evolucije.

4.2 Model

Dinamicku evoluciju OSN modelujemo numerickim reSavanjem vremenski zavi-
snih, hidrodinamickih (HD) jednac¢ina odrzanja mase, impulsa i energije, sa ukljuce-
nim semi-analitickim modelom ubrzavanja kosmickih zraka i njihovog uticaja na
dinamiku udarnog talasa. Uticaj energetskih cestica na udarni talas ogleda se u
dodatnom pritisku koji deluje na udarni talas (Blasi 2004) i struji brzih kosmickih
zraka koji pojac¢avaju meduzvezdano magnetno polje (Bell 2004, Caprioli et al. 2009).
Oba pomenuta efekta se javljaju ispred udarnog talasa, u prekursoru, o kome smo
ve¢ govorili u poglavlju 2 Ovaj deo disertacije se bavi ukupnom radio-emisijom
jednog odredenog ostatka i njegovom radio-evolucijom, kao i razvojem modela koji
kasnije moze biti primenjen na bilo koji OSN ili uzorak OSN razlicitih osobina.

U ovoj disertaciji se bavimo ,,klasi¢cnim” NLDSA modelom koji prirodno predvida
strmiji spektar na nizim i ravniji spektar na veé¢im energijama. Naime, kosmicki
zraci velikih energija ¢e oti¢i dalje u nadolazec¢u plazmu, pa ¢e im energetski spektar
postati ravniji usled efekata koji se javljaju zbog veceg faktora kompresije (videti
poglavlje. Medutim, novija posmatranja gama zracenja Galakticnih OSN ukazuju

na potencijalne probleme naseg razumevanja procesa ubrzavanja cCestica na brzim
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udarnim talasima. Postoje dokazi o visokoenergetskom delu spektra kosmickih zraka
strmijem od E~2 (ovo je znacajno strmije od onoga $to predvida model NLDSA
koriséen u nasim simulacijama), dobijeni uglavnom iz posmatranja u gama oblasti
(Caprioli 2012). Kaprioli je u pomenutom radu razvio model u kome pojacanje
magnetnog polja stvara uslove za promenu pomenutog trenda i moze dovesti do
ustrmljavanja spektra kosmickih zraka i na visokim energijama. Glavna ideja u
modelu Kapriolija (Caprioli 2012) je da se Alfenova brzina racuna u poja¢anom
magnetnom polju (gde vazi B > By) umesto u dosta slabijem magnetnom polju
lokalne MZM. Ovo nije od klju¢nog znacaja za nas rad jer je deo spektra elektrona
koji je bitan za radio-emisiju na znatno nizim energijama, ali bi to svakako trebalo
razmotriti u buduc¢em radu, posebno ukoliko bismo se bavili modelovanjem gama
emisije pri hadronskom scenariju, gde spektar i emisivnost direktno zavisi od spektra
Cestica na najvisim energijama. Uprosceni model evolucije gama emisije, koji je
takode razvijen u ovom radu, koristi tzv. aproksimaciju probnih céestica (eng. test

particles) za racunanje spektra ubrzanih ¢estica oblika £F~2 na visokim energijama.

4.2.1 Hidrodinamicki model

Hidrodinamicku evoluciju ostatka G1.9+0.3 modelujemo numerickim resavanjem
vremenski zavisnih zakona odrzanja mase, impulsa i energije (poglavlje , sistem
jednacina [3.2).

Koristili smo numericki kod PLUTO (verzija 4.2, Mignone et al. 2007, 2012)
za reSavanje sistema HD jednacina odrzanja pomocu Godunovog metoda konacénih
zapremina. Dizajn koda omogucéava koriséenje paralelnih racunarskih arhitektura
preko standardne biblioteke rutina za razmenu poruka izmedu ¢vorova klaster racunara
(MPT).

Nas HD model ne ukljucuje disipativne ¢lanove: viskoznost, toplotno provodenje
i gubitke zraCenjem, pa je stoga pogodan za modelovanje faze slobodnog Sirenja i
faze Sedov-Tejloral? u retkoj, bezsudarnoj plazmi. Model Sedov-Tejlora primenjiv
je sve do tzv. prelaznog vremena (eng. transition time), koji oznacava kraj tzv. ne-

radijativnih i pocetak tzv. radijativnih faza i odreden je aproksimacijom (videti

52 Leonid Ivanovitch Sedov (1907-1999).
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npr. Blondin et al. 1998, Petruk 2005, Orlando et al. 2011):
te = 2.84 x 10* B[ ng”"" yr, (4.1)

gde je E5 = FEy/(10%erg) i Ey je ukupna pocetna energija eksplozije, uglavnom
u formi kineticke energije. Za parametre gustine i energije eksplozije, koriséene u
nasim simulacijama, vazi t;, > 0.5 Myr, pa stoga modelovani OSN nikad ne dostize
radijativne faze. Racunamo integralnu radio-emisiju OSN pod pretpostavkom da
ovo radio-zracenje nema uticaja na dinamicku evoluciju (npr. kroz hladenje gasa,
koje je zanemareno).

Nase modelovanje ne zahteva koriséenje PLUTO MHD implementacije zato sto
standardne MHD metode ne nude adekvatan opis stvaranja magnetnih turbulencija
ispred udarnog talasa i odgovarajuc¢eg pojacanja magnetnog polja. Ovako dobijeno
pojacanje magnetnog polja dominira u odnosu na polje dobijeno samo kompresijom
fluida (usled vazenja zakona odrzanja magnetnog fluksa), posebno za mlade OSN
gde je nelineranost veoma izrazena. Za potrebe ove disertacije, razvijen je poseban
NLDSA kod koji se pokrece u okviru PLUTO HD koda, racuna pojacanje magnetnog
polja, sintetizuje globalnu radio-emisiju u pojacanom magnetnom polju i takode
racuna uticaj ubrzanih ¢estica na hidrodinamiku.

U nasim simulacijama, koristimo slede¢i skup osnovnih PLUTO algoritama: li-
nearnu interpolaciju sa osnovnim ograni¢avanjem nagiba, HLL@ Rimanov resavac
i RKﬂ algoritam za vremensku evoluciju sistema. Dodatno, koristimo MULTID
algoritam za izravnavangje udarnih talsa, koji ima ulogu unosenja dodatne disipacije
u blizini jakih diskontinuiteta. NaSe trodimenzione (3D) simulacije resavaju hidro-
dinamiku u sfernom koordinatnom sistemu (, 0, ¢), na statickoj logaritamskoj mrezi
na kojoj velicina pojedinacnih Celija raste sa radijusom OSN.

Detekcija i pracenje udarnog talasa u fluidu, koji se prostire u nekom pravcu x

bazirani su na standardnim numerickim uslovima V - v < 0 i Ax% > €p, gde €,

®Modifikacija osnovnog Harten-Lax-van Leer (HLL) pribliznog Rimanovog resavaca,
predlozenog od strane Harten Laksa i van Lira 1983. godine. HLLC resava¢ (gde C oznacava
contact) predlozio je Toro sa saradnicima (Toro et al. 1992).

54 Metod Runge-Kuta drugog reda, za resSavanje obi¢nih diferencijalnih jednagina. Za detalje
videti knjigu profesorke Radunovi¢ (Radunovié¢ 2004).
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predstavlja parametar koji odreduje ja¢inu udarnog talasa.

Za potrebe disertacije, PLUTO kod je modifikovan kako bi se u hidrodinamicku
evoluciju OSN ukljucili dodatni efekti koji poticu od ubrzavanja kosmickih zraka.
Javno dostupna verzija PLUTO koda sadrzi standardnu implementaciju jednacine
stanja (eng. equation of state, EOS) idealnog gasa P = (v — 1)pe, ali su sve
one bazirane na pretpostavci o konstantnom adijabatskom indeksu 7 (odnos spe-
cificnih toplota idealnog gasa, v = Cp/Cy). Modifikovali smo hidrodinamicke
jednac¢ine u kodu i uveli prostorno i vremenski zavisni efektivni adijabatski indeks
Yot = Vet (, Y, 2,1), odnosno P = (7o — 1)e. Efektivni adijabatski indeks e je
odreden tako da proizvodi istu ukupnu kompresiju R koju daje model NLDSA
za zadate hidrodinamicke parametre. Efektivni adijabatski indeks se ra¢una na
samom udarnom talasu, a zatim advektuje unutar ostatka, pri cemu ostaje konstan-
tan unutar svakog delic¢a fluida (Ellison et al. 2004, Ferrand et al. 2010, Orlando et
al. 2012). Prema interpretaciji Ferona (Ferrand et al. 2010, 2012), svaki deli¢ fluida
(u Lagranzovom smislu) ,pamti” efekat modifikacije udarnog talsa od strane ubrza-
nih kosmickih zraka u trenutku kada je udarni talas prosao preko njega. Da bismo
prakticno implementirali ovaj zahtev u kodu, adijabatski indeks gasa tretiramo kroz
ve¢ implementiranu opciju PLUTO koda ,pasivni skalar” ili ,boju” (oznaceno sa

Qr), koji zadovoljava jednostavnu advekcionu jednac¢inu u obliku:

D@
Dt

—0, (4.2)

koja je dodata standardnom sitemu hidrodinamickih jednacina , gde % = % +
v - V oznacava Lagranzov izvod.

Prekursor udarnog talasa nije eksplicitno modelovan u hidrodinamickom delu
nasih simulacija. Karakteristike prekursora i profili bitnih fizickih parametara u
njemu, tretiraju se odvojeno u NLDSA kodu. Nelinearni efekti tj. njihov uticaj na
hidrodinamiku OSN vidljivi su samo preko efektivnog adijabatskog indeksa, Sto c¢e

biti objasnjeno detaljnije u iduc¢em poglavlju.
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4.2.2 Difuzno udarno ubrzavanje

Detalji procesa nelinearnog difuznog udarnog ubrzavanja prikazani su u poglavlju
. Ovaj proces je poznat i pod imenom Fermijevo ubrzanje prvog reda (Fermi 1949)
jer se prilikom svakog ¢eonog sudara cestice sa nehomogenostima magnetnog polja
Cestica ubrzava i prirastaj njene energije je dat izrazom AE/E  u/v (prvog je reda
po u/v), gde je u brzina perturbacije i v brzina cestice.

Blazijev semi-analiticki model, detaljno opisan u poglavlju [2.2] resava iterativno
jednacine koje daju raspodelu ubrzanih cestica f(p) i profil brzine fluida U(p). Nu-
mericka integracija integro-diferencijalnih jednacina kao rezultat daje kompresije
Rgub, Rprec 1 Riot koje odreduju resenje U(p) tako da zadovoljava U(pmax) = 1. Opi-
sani model na ovaj nac¢in nalazi samo kvazi-stacionarna resenja tako da je neophodno
pokretanje ovog dela koda posle svakog hidrodinamickog koraka (videti rad Petruka
i Kopitka koji opisuje vremenski zavisno difuzno ubrzanje na nerelativistickim udar-
nim talasima, Petruk & Kopytko 2016).

Imajuci ukupnu kompresiju iz modela NLDSA| R, efektivni adijabatski indeks

racuna se kao (Ellision et al. 2004):

Mg o(Rior + 1) — 2Ryor
Mgo(Riot —1) 7

Vet = (43)

gde Mg, predstavlja Mahov broj daleko ispred udarnog talasa.

Blazijev model koji je originalno predstavljen u radovima iz 2002 i 2004 (Blasi
2002a, b, 2004) obi¢no kao procene ukupnog faktora kompresije daje nerealno visoke
vrednosti, koje mogu ¢ak preéi ~ 50-100 (Amato & Blasi 2005). Ovako velika
kompresija se ne slaze sa posmatranjima koja ukazuju na vrednosti Ry, ~ 7-10
ili ¢ak nesto manje (videti na primer Volk et al. 2005). Pretpostavljamo da deo
energije u formi Alfenovih talasa, ekscitovanih od strane visokoenergetskih Cestica
i odgovornih za rasejanje naelektrisanih cestica, biva tansformisan u toplotu koja
zagreva plazmu u prekursoru. Za opisivanje kompresije gasa u prekursoru koja
odstupa od adijabatske koristimo model Berezka i Elisona (Berezhko & Ellison 1999)
opisan jednac¢inom , koji znatno redukuje modifikaciju udarnog talsa. Kaprioli

i saradnici su uveli parametar ¢ € [0, 1] koji definise deo energije koja se iz MHD
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talasa rasipa kroz fluid u vidu toplote (Caprioli et al. 2009). Vrednost parametra
¢ < 1 ublazava proces prigusenja talasa u plazmi i omogucava pojacanje magnetnog
polja[]

Koristimo model termalne injekcije Blazija sa saradnicima (Blasi et al. 2005),
opisan jednac¢inom ([2.13)), i pretpostavljamo da deo cestica, odreden parametrom
71, ulazi u proces ubrzavanja iz repa Maksvelove termalne raspodele. Ovaj model
pretpostavlja da cestice sa impulsom pin; > (€ — ug/c) pin2 ulaze u proces difuznog
udarnog ubrzavanja, gde je ppo = \/m srednji termalni impuls iza udarnog
talasa (plazma prebrisana od strane udarnog talasa), m, je masa protona i Ty pred-
stavlja temperaturu sredine preko koje je presao udarni talas. Pomeranje —usy/c
je posledica pretpostavke da termalne cestice iza udarnog talasa imaju Maksvelov
spektar u referentnom sistemu vezanom za fluid, dok se impuls p;,; racuna u sistemu
vezanom za udarni talas. Parametar injekcije £ ima znacajan uticaj na efikasnost
ubrzavanja definisanu udelom 7. Kaprioli i Spitkovski su iz svojih kinetickih si-
mulacija zakljucili da za paralelnﬂ nerelativisticke udarne talase deo cestica koji
ulazi u proces DSA iznosi oko 1072 do 10~*, dok injekcioni parametar obi¢no uzima
vrednosti iz intervala £ ~ 3-4 (Caprioli & Spitkovsky 2014a). Sa druge strane,
Bel uzima da cestice ulaze u proces ubrzavanja ako imaju brzinu vecu ili jednaku
dvostrukoj brzini udarnog talasa 2ug (Bell 1978b). Slikajzer i Opo¢ su u svom
analitickom izvodenju dobili da ova graniéna brzina iznosi v/3ug za kompresiju na
udarnom talasu priblizno veéu od 2 (Schlickeiser & Oppotsch 2017).

Tako termalno curenje predstavlja model koji dovoljno dobro parametrizuje inje-
kciju, on ne uzima u obzir zavisnost injekcije jona od geometrije udarnog talasa,
odnosno nagiba vektora magnetnog polja u odnosu na udarni talas (Bell et al. 2011).
Novije PIC simulacije (eng. Particle In Cell) ponovo ukazuju na zavisnost injekcije
jona od pomenute geometrije (Caprioli et al. 2015). Kaprioli sa saradnicima je u
ovom radu pokazao da se joni ne ubrizgavaju posle zagrevanja i curenja iz repa

termalne raspodele, ve¢ u procesu takozvane zrnaste refleksije (eng. specular reflec-

55U graniénom sluéaju, kada imamo ¢ ~ 1, brzina priguSenja magnetnih talasa je uporediva sa
brzinom njihovog rasta i time je pojacanje magnetnog polja znatno smanjeno.

6Paralelni udarni talasi su oni udarni talasi kod kojih vazi B || n, pri ¢emu B predstavlja vektor
magnetnog polja, a n vektor normale na ravan udarnog talasa.
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tion). U ovom slucaju, zavisnost parametra 7 od kompresije na udarnom talasu
nije lako predstaviti u obliku sliénom jednacini . Medutim, mehanizam pre-
dubrzavanja jona ne spada u ciljeve ove disertacije, ali bi svakako trebalo da bude
obuhvac¢en u budué¢em radu.

Ovde naglasavamo da jednacina uvodi vremensku zavisnost efikasnosti
ubrzavanja, imajué¢i u vidu da se kompresija na udarnom talasu, od koje n zavisi,
menja tokom evolucije OSN. Ovakav pristup predstavlja odredeno poboljsanje u od-
nosu na prethodne modele koji pretpostavljaju n = const, iako smo jos uvek daleko
od potpunog resSenja problema injekcije. Novi teorijski model, nedavno predlozen
od strane Petruka i Kopitka (Petruk & Kopytko 2016), koji ukljuc¢uje vremensku
zavisnog udarnog ubrzavanja cCestica, pokazuje da promenljiva injekcija moze biti
kljuéna za objasnjavaje X i gama zracenja mladih OSN, ali ne i za radio-emisiju.
Jasno je da vremensku zavisnost efikasnosti ubrzavanja nije lako modelovati, a jos
kompleksniji problem predstavlja vremenska evolucija odnosa broja protona i ele-
ktrona, koja je mnogo vaznija za proucavanje radio-emisije. Kineticke simulacije,
polazeci od osnovnih fizickih principa, ukazuju na mogucénost da injekcija jona ne
varira znacajno sve dok se radi o brzom udarnom talasu, dok je efikasnost injekcije
elektrona u rezimima koje ovde razmatramo jos uvek nedovoljno dobro objasnjena.

U numerickim simulacijama pretpostavljamo da se broj kosmickih zraka na da-
ljini ~ Yesc s ispred udarnog talasa moze zanemariti, gde parametar yes. < 1 pred-
stavlja deo radijusa ljuske ostatka R;. Na ovaj na¢in zapravo uvodimo prostornu
granicu oko udarnog talasa, iza koje se cestice najve¢ih energija, uglavnom pro-
toni, ne mogu vratiti nazad na udarni talas i tako postaju deo MZM (Caprioli et
al. 2010, Morlino & Caprioli 2012). Koriste¢i pomenutu aproksimaciju, mozemo

odrediti maksimalni impuls ubrzanih protona p, max, pri cemu vazi:

D<pp,max>

= escRsa 4.4
” X (4.4)

gde je D(p) Bomov koeficijent difuzije, odnosno D(p) = v(p)ri(p), dok v(p) i ri(p)
predstavljaju redom brzinu ¢estice i njen ziro-radijus, sli¢cno Belovom pristupu (Bell

et al. 2013). U nasem modelu koristimo xese = 0.1, predlozenu od strane Morlina i
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Kapriolija (Morlino & Caprioli 2012), koja zadovoljava uslov da je vreme ubrzavanja

do impulsa pp, max manje od starosti OSN (Blasi et al. 2007).

4.2.3 Pojacanje magnetnog polja

Ubrzavanje Galaktickih kosmickih zraka do kolena u spektru tj. energija od ne-
koliko PeV, moguce je samo u slucaju kada je magnetno polje ispred udarnog ta-
lasa znacajno pojacano od strane visokoenergetskih kosmickih zraka koji napustaju
OSN (Bell et al. 2013). Konzistentno rac¢unanje ja¢ine magnetnog polja, iako jos
uvek nedovoljno dobro razumemo proces njegovog pojacavanja, je od velikog znacaja
za radio-emisiju ubrzanih elektrona. Zbog svega navedenog, mehanizam pojacanja
magnetnog polja predstavlja vazan deo naseg modela.

Za pojacanje magnetnog polja odgovorne su nestabilnosti struje kosmickih zraka
(eng. streaming instabilities) u blizini udarnog talasa. Ove nestabilnosti mogu biti:
1) rezonantne (Bell 1978a, b), u slucaju da Alfenovi talasi, koje generise struja
Cestica sa brzinama veéim od Alfenove brzine, imaju talasnu duzinu reda veli¢ine
ziro-radijusa kosmickih zraka; i 2) nerezonantne (Bell 2004), brzo rastu¢e nesta-
bilnosti sa talasnim duzinama koje se razlikuju od ziro-radijusa kosmickih zraka.
Amato i Blazi su pokazali da su nerezonantni modovi prisutniji u ranim fazama
evolucije OSN, pretezno u fazi slobodnog Sirenja i ranoj fazi Sedov-Tejlora, dok u
kasnijoj evoluciji dominiraju rezonantni talasi (Amato & Blasi 2009). Ipak, Kapri-
oli i Spitkovski pokazuju da njihova jednac¢ina, dobijena za rezonantne nestabilnosti,
vazi 1 u simulacijama sa Alfenovim Mahovim brojem M, ~ 100 i moze se ekstrapo-
lirati do jos veéih vrednosti koje karakterisu mlade OSN poput G1.940.3 (Caprioli
& Spitkovsky 2014b). Za udarne talase sa velikim Alfenovim Mahovim brojem Mjy,
Kaprioli i Spitkovski razlikuju dva regiona: region daleko ispred udarnog talasa, u
kome dominiraju nerezonantne nestabilnosti, i prekursor, gde rezonantne i nerezo-
nantne nestabilnosti imaju priblizne brzine rasta. Jos blize udarnom talasu poc¢inju
da dominiraju rezonantne nestabilnosti. Ipak, tesko je modelovati procese koji se
desavaju za My > 100 jer simulacije postaju veoma racunski zahtevne i ovde pre-
ostaje mnogo otvorenih pitanja. Zbog svega navedenog, implementacija bilo kog

modela nosic¢e sa sobom i mnogo dodatnih problema, sve dok buduc¢e PIC simulacije
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i bolja teorija ne omoguce bolje razumevanje ovih procesa.

[zabrali smo da pojacanje magnetnog polja ograni¢cimo samo na model rezona-
ntnih nestabilnosti, za koje ve¢ postoji razvijena analiticka formulacija (Caprioli
2009), koju je lako ukljuciti u Blazijev nelinearni model. Uz pretpostavku da su
turbulencije u prekursoru posledica samo rezonantnih nestabilnosti struje kosmickih
zraka, model pojacanja magnetnog polja opisujemo Kapriolijevom jedna¢inom
koja daje profil pritiska Alfenovih talasa Py(p) (Caprioli et al. 2009). Simulacije
slicnog tipa i namene, poput onih koje razvijaju Li sa saradnicima i Feron sa sara-
dnicima (Lee et al. 2012, Ferrand et al. 2014), takode koriste ovaj model u opisivanju
evolucije magnetnog polja. Jednostavnosti radi, nase simulacije ne ukljucuju veé
postojete magnetne nestabilnosti u MZM, odnosno da se daleko od udarnog talasa
nalazi homogeno magnetno polje By. Ukupno magnetno polje u proizvoljnoj tacki
x, racuna se kao

B? = B} + 8Py, (4.5)

gde By oznacava komponentu uredenog meduzvezdanog magnetnog polja, pri cemu
se smatra da su pomenute dve komponente magnetnog polja medusobno normalne,
jer pretpostavljamo da se radi o pravim (ili ¢istim) Alfenovim talasimaﬂ. Ipak, treba
imati u vidu da je i ovo samo gruba procena. Naime, zanemarujemo moguc¢nost da je
okolno magnetno polje u prekursoru By pojacano od strane Belovih nerezonantnih
nestabilnosti daleko od udarnog talasa i da moze biti veée od svega nekoliko uG
Galaktickog polja.

Magnetni pritisak pojacanog polja postaje znacajan, istog reda velicine ili cak
veéi od termalnog pritiska, ¢ime njegova dinamicka uloga postaje nezanemarljiva
(Caprioli 2009). Zbog toga je magnetni pritisak zajedno sa pritiskom ubrzanih
Cestica uzet u obzir u NLDSA kodu i utice na ukupnu kompresibilnost fluida preko
efektivnog adijabatskog indeksa. Dakle, nas model uzima u obzir dinamicki priti-
sak pu?, termalni pritisak Py, netermalni pritisak kosmickih zraka oblika Pcr =

%’r | p*f(p)pv(p)dp i magnetni pritisak P,. Parametar ¢ u nasim simulacijama ima

STPravim ili ¢istim u literaturi se nazivaju oni Alfenovi talasi koji se prostiru duz magnenih
linija sila, tj. za Ciji talasni vektor k vazi k || By (Vukiéevié-Karabin 1994). Brzina poremecaja v’ i
poremeceno polje B’ su kolinearni vektori, normalni na neporemeéeno magnetno polje (v’ L By).
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vrednosti oko 1/2 §to pojacanom magnetnom polju daje bitnu ulogu u dinamici
OSN.

Kaprioli i Spitkovski naglasavaju da pojacanje magnetnog polja dovodi do zagre-
vanja plazme (turbulentno zagrevanje, pomenuto u odeljku na takav nac¢in da
su pritisak u plazmi i magnetni pritisak skoro u ekviparticiji u prekursoru (Caprioli
& Spitkovsky 2014a).

Maksimalna vrednost jac¢ine pojacanog magnetnog polja By je dostignuta nepo-
sredno ispred udarnog talasa i racuna se zamenom relacije U, = u;/ug = 1/ Rprec U
jednacinu . Koristimo standardnu pretpostavku da je ukupno magnetno polje
slucajne orijentacije u prostoru, kao posledica jake turbulencije. Zatim pretposta-
vljamo da je magnetno polje iza udarnog talasa kompresovano samo usled kompresije
fluida tako da je pojacana samo komponenta polja u ravni udarnog talasa i da su
tri komponente polja ispred udarnog talasa priblizno jednake. Magnetno polje iza

udarnog talasa je dato jednac¢inom By = By4/1/3 + 2/3R?

sub*

U regionu dalje iza udarnog talasa dolazi do slabljenja pojac¢anog magnetnog
polja na samom udaru. Za modelovanje ovog procesa koristimo jednac¢inu Morlina i
Kapriolija, baziranu na nelinearnom mehanizmu Landauaﬂ koja opisuje prigusenju

magnetnog polja (Morlino & Caprioli 2012):

Ba(r) =~ Byexp (— Ri; 7”) . (4.6)

Tipicna skala duzine )\, za nelinearno Landauovo prigusenje magnetnog polja dato

je sa:
2
_ 3Xesc UO

At = 0
"7 0,05 va(Bs)c

RS7 (4.7)

gde je va(Bs) Alfenova brzina u regionu iza udarnog talasa.
Belov model pojacanja magnetnog polja usled nerezonantnih nestabilnosti struje

kosmickih zraka (Bell 2004) predvida ukupnu gustinu energije saturisanog magne-

tnog polja:
BS2 t 1 Uo
sat |, — 4.8
29 2 ¢ R (48)

8 Lev Davidovich Landau (1908-1968).
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Slika 23: Zavisnost gustine energije magnetnog polja B*/(87) iza udarnog talasa od
brzine udarnog talasa V;. Isprekidana crvena linija pokazuje zavisnost od V2 dok
tackasta plava linija odgovara zavisnosti V3. (Izvor: Vink 2012)

gde ecr predstavlja gustinu energije kosmickih zraka na udarnom talasu.

U aktivnim fazama evolucije OSN, kada je ispunjeno ecr ~ poud, za pojacano
magnetno polje vazi B ug/ . Sa druge strane, u slucaju ekviparticije izmedu
ukupne gustine energije kosmickih zraka i magnetnog polja (Beck & Krause 2005,
Arbutina et al. 2012), vazi¢e B  ug. Obe pomenute zavisnosti su uklju¢ene u model
Ksenofontova i saradnika (Ksenofontov et al. 2010), dok Berezko i Folk koriste samo
model zasnovan na ekviparticiji (Berezhko & Vélk 2004). Vink u svom preglednom

. : : 3
clanku navodi da zavisnost B o uo/

2 pokazuje bolje slaganje sa X-posmatranjima
(slika [23)), mada ovom zakljucku dosta doprinosi ostatak SN 1993J za koji nije
najjasnije da li je mehanizam pojacanja magnetnog polja slican onom kod mladih
OSN (Vink 2012). Model B « ug/ ? koji je koristio Ksenofontov u svom modelu radio-

evolucije ostatka G1.94-0.3 (Ksenofontov et al. 2010), daje previse sporo povecanje

gustine radio-zracenja i ne pokazuje dobro slaganje sa posmatranjima.
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Jednaéina (2.21)), koriséena u nasem modelu evolucije magnetnog polja, pokazuje

da magnetno polje, pored brzine udarnog talasa, zavisi i od drugih parametara. Iz

Poug
Ma o’

pa dobijamo B o (uoBy)"/?, koju ipak treba

jednacine (2.21)) sledi Py, ~

uzeti sa rezervom jer ¢lan U, 3/ 2(1 — Ug) verovatno unosi dodatnu zavisnost od
brzine udarnog talasa. U poglavlju [5.3| ¢emo navesti numericku zavisnost izmedu
magnetnog polja i brzine udarnog talasa, dobijenu u nasoj simulaciji.

U prethodnim poglavljima smo objasnili razliku izmedu pojacanja magnetnog
polja putem rezonantnih i nerezonantnih nestabilnosti struje energetskih cestica.
Saturacija rezonantnih nestabilnosti eksplicitno zavisi od pocetne vrednosti mag-
netnog polja By, $to nije slucaj kod Belovih nerezonantnih nestabilnosti (videti, na
primer, jednacine (12) i (13) iz rada Amato 2011).

Modelovanje magnetnog polja u nasem radu ne ukljucuje njegovo uvijanje i
pojacavanje usled pocetnih nehomogenosti u materijalu izbacenom eksplozijom i
pojave Rejli-Tejlorovih nestabilnosti (Orlando et al. 2012). Modelovanje pomenutih
efekata kao i morfoloska evolucija radio-emisije OSN, bic¢e razvijani u budu¢em radu,

primenom MHD implementacije koda PLUTO.

4.2.4 Radio-emisija

Iako o mehanizmu injekcije elektrona u proces ubrzavanja znamo neuporedivo
manje u odnosu na isti mehanizam za protone, nemamo puno izbora, pa stoga
pretpostavljamo da je injekcija elektrona ista kao i za protone. Spektar elektrona u

svakom trenutku normalizujemo u odnosu na protonski:

fe(p) = Kep fo(p), (4.9)

gde parametar K., predstavlja odnos broja elektrona i protona, vrlo verovatno po-
vezan sa razli¢itim mehanizmima odgovornim za ubrzavanje leptona i hadrona. Do-
zvoljavamo da ovaj parametar odstupa od vrednosti K., = 1072, dobijene iz po-
smatranja difuznog spektra kosmickih zraka energija ~ GeV u blizini Zemlje. Kako
energetski gubici elektrona na energijama oko GeV nisu znacajni tokom njihovog

boravka u Galaksiji, odnos broja elektrona i protona je takode oko 10~2 na izvoru.
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Ipak, Zirakasvili ukazuje na moguc¢nost da ovaj odnos ne mora biti isti za mlade i
stare ostake (Zirakashvili 2008). Mladi OSN, kao sto je G1.940.3, su mozda izvori
Galaktickih elektrona na energijama ve¢im od 10 TeV, dok GeV elektrone mozda
proizvode stariji OSN. Sledi da je vrednost koju dobijamo iz posmatranja u ko-
smickim zracima mozda odredena kasnijim fazama evolucije OSN (Sarbadhicary et
al. 2017). Iz novijih PIC simulacija istovremenog ubrzavanja protona i elektrona,
Park sa saradnicima je dobio vrednosti odnosa elektrona i protona K, ~ 1072 do
1072, za brzine udarnog talasa up/c ~ 0.02 — 0.1 i redukovanu masu m,/me koja
ima vrednosti od 100 do 40@ (Park et al. 2015). Pretpostavljamo da je spektar ele-
ktrona paralelan spektru protona, izuzev za velike energije, jer ocekujemo da cestice
sa istom rigidnoscu pc/|q| (gde je p impuls, ¢ naelektrisanje) imaju isti oblik spektra.
Dinamicku ulogu elektrona zanemarujemo u nasem modelu.

Pretpostavka o paralelnim spektrima protona i elektrona vazi sve dok su sinhro-
tronski gubici zanemarljivi. Ipak, na energijama oko TeV, sinhrotronski gubici elek-
trona postaju znacajni i treba ih uzeti u obzir uvodenjem dodatnog clana u odgo-
varajuéu difuznu jednacinu (videti, na primer, Berezhko & Vélk 2002, 2004). Strog
numericki tretman hladenja elektrona ipak necée biti uklju¢en u nas model zbog
toga §to su ovi gubici zanemarljivi kod elektrona odgovornih za radio-emisiju. Ipak,
implementira¢emo jako jednostavan model, namenjen visokoenergetskom delu elek-
tronskog spektra, kako bismo dobili zadovoljavajuc¢i model sinhrotronskog zracenja
od radio do X-domena, opisan u poglavljuls.3l Pretpostavljamo da spektar elektrona
iznad odredene energije postaje strmiji, njegov oblik se menja od p~9 do p~(4+%) (Ta-
naka et al. 2008, Longair 2011) i dozvoljavamo da se parametar § razlikuje od 1. Na
osnovu modela Tanake i saradnika (Tanaka et al. 2008), racunamo karakteristicnu

energiju iznad koje sinhrotronski gubici postaju znacajni:

B -2 " -1
FE, =125 2 0 TeV 4.10
b (100 MG) (1O3yr) o (4.10)

gde ty predstavlja trenutnu starost OSN. Iduéi od E}, (odgovarajuéi impuls py) ka

visim energijama, prethodno dobijeni spektar elektrona se ustrmljava i primenjujemo

% Dolazi do beznaéajne promene K., ako se redukovana masa my/me poveca od 100 na 400.
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slededi oblik ,odsecanja” spektra (eng. cut-off ) exp [—(p/Pemax)?], predlozen u radu
Zirakagvilija i Aharoniana za slu¢aj dominacije sinhrotronskih gubitaka (Zirakashvili
& Aharonian 2007).

Maksimalni impuls elektrona pe max, racunamo u Bomovom rezimu difuzije, pri-
menom priblizne implicitne relacije iz rada Morlina i saradnika (Morlino et al. 2009).
Ovaj pristup baziran je na izjednacavanju vremena ubrzavanja sa manjom od vre-
menskih skala za energetske gubitake i za starost OSN, u sluc¢aju da se sinhrotronski

gubici ne mogu zanemariti:

3 3c4 1— -R_o1 U_l e,max
Do = S| 2 0 1 ) Uy (Pemax) gy
2\ eBiry ¢ 1 + RpRiotUp(Pe max)

gde je ry klasican radijus elektrona, Rp je faktor kompresije magnetnog polja na

udarnom talasu.

Spektar elektrona na udarnom talasu je u ovom slucaju dat kao:

s 27,2
fe,O(p) - Kep fp,O(p)p 66 P /pc’max7 (412>

gde 0 = 0zaimpulsep < p,id > 0zap > p,. Ipak, ne bi trebalo ocekivati ostar pre-
kid energetskog spektra elektrona ve¢ njegovo postepeno ustrmljavanje (Blasi 2010).
Stoga je u nasem jednostavnom modelu potrebno da d bude neprekidna funkcija
impulsa, Sto kasnije dobijamo fitovanjem posmatranog spektra. Standardno pretpo-
stavljamo da je prostorna raspodela cestica za ravanski udarni talas konstantna iza
udarnog talasa i opada ispred njega (Reynolds 2008). Zanemarujemo adijabatske
gubitke jer pretpostavljamo da najveé¢i deo radio-emisije potice iz tanke ljuske oko
glavnog udarnog talasa.

Ukupna zapreminska emisivnost (snaga po jediniénom frekvencionom intervalu,

po jedinici zapremine) relativistickih elektrona definisana je kao:
€, = / P(v)N(E)dE. (4.13)
E

Ovde, P(v) predstavlja ukupnu emisivnost jednog elektrona energije F koji ima

ugao otklona ¥ u odnosu na magnetno polje i dato je izrazom (Wilson, Rohlfs &
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Huettemeister 2013):

Pv) = V3¢ Bsind (1) , (4.14)

MeC2 Ve

3€BLP2
47 (mec)3

gde je v, = kriticna frekvencija elektrona i F'(x) sinhrotronska funkcija

definisana kao:

F(z) = a:/oo Ks/3(2")da’, (4.15)

gde Kj5/3(x) predstavlja modifikovanu Beselovu funkciju necelobrojnog reda (Abra-
mowitz & Stegun 1972). Sa ta¢noséu manjom od 0.6 procenata, sinhrotronska fun-
kcija F'(z) moze biti aproksimirana linearnom kombinacijom njenih poznatih apro-
ksimacija za * < 1 iz > 1 (Fouka & Ouichaoui 2013).

Dalje, koristeci prethodne relacije, ukupnu radio-luminoznost OSN na frekvenciji

v racunamo iz dobijenog spektra elektrona f.o(p) primenom relacije:

16 2 3 3 Rs Pe,max
L, = ﬂ—\/_e/ Bﬂ“2d7’/ P foo(p)F (1) dp, (4.16)
1%

2
MeC Req Dinj c

gde B predstavlja komponentu magnetnog polja normalnu na pravac vizure (eng. line
of sight, LoS) 1 koristi¢emo B () = 0.5B4(r), gde je Bq vrednost magnetnog polja
iza udarnog talasa.

Nas model koristi opravdanu aproksimaciju da radio-emisija ubrzanih elektrona
dolazi samo iz ljuske izmedu kontaktnog diskontinuiteta i prednjeg udarnog talasa,
preko koje je presao udarni talas. Ova pretpostavka se oslanja na ¢injenicu da, zbog
kompresije magnetnog polja iza udarnog talasa, ukupno sinhrotronsko zracenje OSN
dominantno potic¢e bas iz regiona iza udarnog talasa.

Gustinu radio-fluksa S, na datom rastojanju d ostatka, dobijamo iz sledece

jednacine:
L
S, = —~.
4drd?

(4.17)

Mnogi autori su razvijali ideju da se ubrzavanje kosmickih zraka takode desava
i na povratnom udarnom talasu mladih OSN (Ellison et al. 2005, Zirakashvili &
Aharonian 2010, Zirakashvili & Ptuskin 2012, i drugi). Sa druge strane, tesko je
ocekivati jako magnetno polje u materijalu odba¢enom u eksploziji supernove kroz

koji se krece povratni udarni talas. Magnetno polje je ,zamrznuto” u plazmi i
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moze oslabiti i do nekoliko redova veli¢ina ispod nivoa potrebnog za ubrzavanje
Cestica, tokom ekspanzije OSN. Gothelf sa saradnicima (Gotthelf et al. 2001) je
identifikovao prednji i povratni udarni talas kod OSN Kasiopeja A i pokazao da
radijalni profil radio-emisivnosti (kao i profil emisije silicijuma) karakterise nagli
rast u delu za koji smatraju da predstavlja povratni udarni talas. Ipak, Morlino
i Kaprioli, ispitivanjem radijalnog profila radio-emisije, zaklju¢uju da ne postoje
¢vrsti dokazi o ubrzavanju ¢estica na povratnom udarnom talasu (Morlino & Caprioli
2012), za slucaj relativno mladog ostatka Tiho (eng. Tycho). Sliéno primeru ostatka
Tiho, trenutno dostupni radijalni profili radio-emisije ostatka G1.9+0.3, snimljeni u
periodu od 1984. do 2009. godine radio-teleskopima VLA i ATCA (Green et al. 2008,
De Horta et al. 2014), ne pokazuju emisiju koja bi bila pripisana povratnom udarnom
talasu. Zbog svega navedenog, u ovom radu ¢emo modelovati samo radio-emisiju sa
prednjeg udarnog talasa ostatka G1.9+0.3 i videtemo da je to dovoljno da objasni

posmatrani radio-fluks.

4.2.5 Uproscéeni model integralne gama emisije

Tokom poslednje decenije, nove generacije gama teleskopa za detekciju fotona
energija reda GeV i TeV, pruzile su nam novi uvid u fenomenologiju OSN i pro-
cese ubrzavanja kosmickih zraka. Smatra se da su dva razli¢ita procesa odgovorna
za emisiju gama zracenja. Elektroni proizvode gama zrac¢enje u procesu inverznog
Komptonovog rasejanja na razli¢itim mikrotalasnim, infracrvenim i optickim foto-
nima, u takozvanom leptonskom scenariju. Doprinos netermalnog zako¢nog zracenja
takode predstavlja leptonski proces, ali je ¢esto zanemarljiv kod OSN. U drugom
sluc¢aju, nazvanom hadronski scenario, gama zraci se proizvode u raspadu neutralnih
piona (7°) proizvedenih u sudarima kosmickih zraka i okolnog gasa.

Uprkos relativno dubokim ekspozicijama, podaci sa gama teleskopa H.E.S.S.
(eng. The High Energy Stereoscopic System) nisu ukazali na postojanje znacajne
gama emisije u oblasti TeV energija ostatka G1.9+0.3 (H.E.S.S. Collaboration et
al. 2014).

Kao sto je istakao Ksenofontov sa saradnicima (Ksenofontov et al. 2010), ocekuje

se da gama fluks na energijama oko TeV raste tokom evolucije sli¢no kao i radio-fluks,
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najvise zahvaljujuéi porastu ukupnog broja ubrzanih kosmickih zraka sa energijama
preko 10 TeV. Bilo bi zanimljivo odrediti gama luminoznost ostatka G1.9+0.3 u
funkciji od vremena i utvrditi da li ¢e moci da se posmatra u buduénosti na energi-
jama reda TeV sa instrumentima poput CTA (eng. Cherenkov Telescope Array).

Konzistentan model za predvidanje gamma emisije ostatke G1.9+0.3 izlazi iz
okvira ove disertacije. Stoga se odluc¢ujemo za pojednostavljeni model Zirakasvilija
koji pretpostavlja oblik spektra £2 za protone najveé¢ih energija na udarnom talasu
(Zirakashvili 2008). Ovo mozda i nije toliko gruba pretpostavka, imajuéi u vidu da
je spektar dobijen primenom standardne teorije NLDSA jos strmiji od zahtevanog
oblika spektra £=%! — E=22 dobijenog iz posmatranja.

Diferencijalni gama fluks koji potice od pionskog raspada na energijama u inter-
valu mpc2 < E < 0.1E) max (gde Epmax predstavlja maksimalnu energiju protona),

moze biti odreden iz modela (Zirakashvili 2008):

E*Fyp(E) = B KunOppenisbenmipt (1 + 4"He>2. (4.18)
10Dy 150) i
Ovde, K, = 0.17 predstavlja deo energije protona koja se prenosi do neutralnih
piona, o, je potpuno neelastiéni p—p efikasni presek, &, je odnos pritiska kosmickih
zraka iza udarnog talasa i dinamickog pritiska pou3, dok ng i ng. redom predstav-
ljaju koncentracije vodonika i helijuma u MZM, za koji smatramo da postoji veza
ny : npe = 9 1 1. Koristimo vrednost o, = 37.4 mbm za odredivanje gama fluksa
na energijama reda TeV (Kelner et al. 2006).
Diferencijalni fluks gama zraka iz procesa inverznog Komptonovog rasejanja u
slucaju kada dominiraju sinhrotronski gubici, predlozen od strane Zirakasvilija moze

se izracunati iz relacije (Zirakashvili 2008):

o 35(:1" KepRzUradUO
853 d2 ln(pp,max/mpc) '

E*Fic(E) (4.19)

Ovde je &g odnos gustine energije magnetnog polja B?/87 i dinamickog pritiska
poud, Uraq je gustina energije rasejanih fotona, racunatih za vrednost gustine ener-

gije mikrotalasnog pozadinskog zracenja (eng. cosmic microwave background, CMB)

60Barn (b) je merna jedinica za efikasne preseke, u upotrebi u nuklearnoj fizici, 1b = 10728 m?.
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Uwad = (40 /c)T* = 4.2 x 10713 ergem™2s71. Fluks dat jednacinom (4.19) je validan

za energije manje od karakteristicne energije odsecanja, date jednacinom:

Ug 2 B2 -1 T
E.~5 TeV , 4.20
¢ <3ooo km/s) <100 uG) 27K (420)

gde T predstavlja temperaturu rasejanih fotona. Proverili smo i pokazali a posteriori
da energija gama zracenja od nekoliko TeV zadovoljava ovaj uslov do oko 2500 godina

posle inicijalne eksplozije.

4.3 Rezultati i diskusija

Grinova posmatranja ostatka G1.94-0.3 radio-interferometrom VLA (Green 2004)
ukazuju na izrazenu asimetriju ljuske na talasnoj duzini od 21 cm, verovatno uka-
zujuci na gradijent okolne gustine. Srednji radijus sjajnog prstena u X-podrucju je
oko 2 pc, dok su isto¢éna i zapadna ljuska radijusa oko 2.2 pc (Reynolds 2008). U
nasem modelu zanemarujemo postojanje gradijenta gustine u okolnoj MZM, koji bi
uticao na razvijanje sloZenije morfologije ostatka (videti Orlando et al. 2007), i kao
krajnji rezultat zelimo da dobijemo integralnu radio-emisiju u kontinuumu.

Eventualno modelovanje posmatrane radio-morfologije, uz pretpostavku da pos-
toji globalni gradijent magnetnog polja, bilo bi tesko zbog postojeteg neslaganja
izmedu posmatranja i teorije. Polarizaciona posmatranja ukazuju na pretezno ra-
dijalno, uredeno magnetno polje mladih OSN (Helder et al. 2012, Reynolds, Ga-
ensler & Bocchino 2012). Sa druge strane, moderne teorije i simulacije pojacanja
magnetnog polja predvidaju jaku turbulenciju pojacanog polja (Bell 2004, Caprioli
& Spitkovsky 2014b) kao rezultat interakcije kosmickih zraka sa plazmom ispred
udarnog talasa i okolnim magnetnim poljem.

Razvili smo 3D HD simulacije koje opisuju sirenje OSN G1.94-0.3 u sfernim ko-
ordinatama, koriste¢i kod PLUTO, prema modelu opisanom u prethodnim poglav-
ljima. Galakticko magnetno polje nema znacajan dinamicki uticaj na evoluciju OSN,
pa stoga ne koristimo MHD implementaciju koda PLUTO. Ipak, ja¢inu magnetnog
polja i njegovo pojacanje ra¢unamo u odvojenom modulu NLDSA koji pokre¢emo

zajedno sa kodom PLUTO, s obzirom na to da ovo polje utice na ubrzanje cestica,
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kompresibilnost fluida i radio-emisiju.

Pocetni uslovi u nasoj simulaciji izabrani su tako da reprodukuju izgled ostatka
G1.94-0.3 posle oko 100 godina evolucijﬂ u pogledu radijusa, koji je oko 2 pc
(uglovni dijametar oko 100 lu¢nih sekundi) na lokaciji blizu centra Galaksije, i brzinu
udarnog talasa 14000 kms~!, dobijenu na osnovu emisionih linija gvozda, sirine oko
28000 kms™! (Borkowski et al. 2010). U svim pokrenutim simulacijama uzima se
jacina okolnog magnetnog polja od By = 5uG, sto predstavlja prose¢no magnetno
polje u Galaksiji. Prilikom pocetne inicijalizacije gustine odbac¢enog materijala u
eksploziji koristimo eksponencijalni profil za koji je u radu Dvarkadasa i Sevaljea
pokazano da predstavlja najbolju aproksimaciju modela eksplozije tipa la (Dwar-
kadas & Chevalier 1998), u kojoj dolazi do deflagracije belog patuljka. Na glatki
eksponencijalni profil dodajemo zgusnjenja (grudve) u vidu sluc¢ajnih perturbacija
gustine u okviru ¢elija (Orlando et al. 2012), koje aktiviraju Rejli-Tejlorove nestabil-
nosti na kontaktnom diskontinuitetu. Simulacija pocinje od sfernog ostatka radijusa
0.05 pc (8to predstavlja priblizno radijus 2.5 godine posle eksplozije), mase jednake
Candrasekarovoj masi My = 1.4M,,, i ukupne energije Ey = 10°" erg. OSN evo-
luira kroz homogenu izotermalnu plazmu temperature 7' = 10* K (kojoj odgovara
izotermalna brzina zvuka cs = 9.9 km/s i Alfenova brzina vy = 39 km/ @ za koncen-
traciju cestica MZM nyg = 0.02 cm™3) i gustinu py = pmungy, gde je p = 1.4 srednja
atomska masa (pretpostavljajuéi kosmicke zastupljenosti) i masa atoma vodonika
my.

Kako bismo odredili gustinu okolne MZM i starost ostatka G1.94-0.3, pripremili
smo set 3D hidrodinamickih simulacija sa razlicitim gustinama plazme kroz koju
evoluira OSN, od 0.01 cm™ do 0.04 em™ (videti sliku 4). Simuliramo jedan
oktant ostatka, tokom perioda od 200 godina, sa ukupnom rezolucijom mreze od
2048 x 512 x 512 ¢elija, redom po pojedina¢nim sfernim koordinatama r, 6 i ¢
(Slika . Ubrzo posle eksplozije, dinamicku evoluciju OSN karakterise povec¢anje

radijusa i opadanje brzine udarnog talasa@. Potrebno je da posmatrana brzina

61De Horta sa saradnicima predlaze najveéu gornju granicu starosti ovog ostatka od 180 godine,
uz pretpostavku konstantne brzine sirenja (De Horta et al. 2014).

62Brzina od 14000 km/s daje Mahov broj ispred udarnog talasa Mg ~ 1410 i Alfenov Mahov
broj M4 ~ 360.

63Naglagavamo da brzina udarnog talasa nije isto §to i brzina fluida u nagoj simulacionoj kutiji,
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Slika 24: Evolucija brzine udarnog talasa i radijusa OSN G1.9+0.3, dobijena iz 3D
HD simulacija, ukljucujuci efikasno difuzno ubrzavanje. Na levoj osi je predstavljena
brzina udarnog talasa u jedinicama 10% km/s, koja opada tokom evolucije. Desna
osa predstavlja radijus ostatka u parsecima. Evolutivne trake radijusa i brzine odgo-
varaju gustinama MZM od 0.01 (puna crvena linija), 0.02 (crna), 0.03 (plava) i 0.04
(zelena) cm™2, u jedinicama broja atoma vodonika po cm?®. Horizontalna tackasta
linija odgovara trenutno dostupnim posmatranjima srednjeg radijusa (gornja linija)
i brzine udarnog talasa (donja linija) iz 2008. godine. Vertikalna tackasta linija
oznacava epohu tgyg = 115 yr kada se poklapaju posmatrane i simulirane vrednosti
radijusa i brzine, tj. predstavlja starost OSN dobijenu iz nasih simulacija. Pocetno
vreme i radijus u nasim simulacijama iznose redom: ¢y ~ 2.5 yr i Ry ~ 0.05 pc.
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udarnog talasa od 14000 km/s i radijus OSN od oko 2 pc budu dostignuti u isto
vreme, kako bi ovo vreme proglasili staros¢u ostatka. Gustina plazme za koju je
ispunjen ovaj uslov iznosi ny = 0.02 cm ™3, a odgovarajuéa starost je 115 godina, za
epohu 2008 kada su izvrSena posmatranja koja poredimo sa modelom. Ovo ukazuje
na to da se eksplozija dogodila negde oko 1893. godine i da je trenutna starost oko
123 godine.

Referentne radio-flukseve za OSN G1.94-0.3 uzimamo iz Grinovih posmatranja
radio-interferometrom VLA na 1.43 i 4.86 GHz i oni redom iznose 0.935 4+ 0.047
Jy 10.437 £ 0.022 Jy. Ovi integralni fluksevi daju strmu vrednost spektralnog in-
deksa «a (definisanog tako da je gustina fluksa u funkeciji frekvencije S, oc v=% ) od
0.62 = 0.06, uz pretpostavku da statisticke greske pojedinac¢nih flukseva iznose 5%.
Posmatranja uglavnom potvrduju da mladi OSN imaju strmije spektralne indekse
od ocekivanog o = 0.5 (Urosevié 2014), izvedenog iz osnovnog modela DSA (Bell
1978a, b). Bel sa saradnicima je pokazao da bi mladi OSN sa kvazi-normalnom
orjentacijom magnetnog polja trebalo da imaju strmije spektralne indekse (Bell et
al. 2011). Za detaljan pregled radio-spektara OSN i neka druga mogucéa objasnjenja
strmih radio-spektara mladih OSN, pogledati pregledni rad Uroseviéa (Urosevié
2014). Neke osobine vremenski zavisnih resenja (umesto kvazi-stacionarnih koje
koristimo u nasim modelima) mogu takode biti odgovorne za eventualna odstupanja
posmatranih spektralnih indeksa kod mladih OSN u odnosu na vrednost 0.5 koju
predvida teorija (Petruk & Kopytko 2016).

Dostupna su nam i merenja promene radio-sjaja ostatka (G1.9+0.3 na frekvenciji
843 MHz, radio-teleskopom MOST (eng. The Molonglo Observatory Synthesis Te-
lescope), koja pokrivaju period od oko 20 godina, od 1988. do 2007. godine (Murphy
et al. 2008). Dva najskorija merenja (najbliza epohi Grinovih posmatranja telesko-
pom VLA), 0.97 £+ 0.11 Jy iz epohe 2007.430 i 1.32 £ 0.09 Jy iz epohe 2007.463,
bice koriséena za poredenje sa nasim fitom VLA spektra (Green et al. 2008), iako
evidentno imaju velike greske merenja i nisu medusobno konzistentna.

De Horta i saradnici takode u svom radu (De Horta et al. 2014) navode merenja

gustine fluksa ostatka G1.94-0.3, ali su njihove vrednosti znac¢ajno manje u odnosu

ve¢ brzina diskontinuiteta koji razdvaja fluide sa razli¢itim parametrima.
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Slika 25: Prostorna 3D raspodela efektivnog adijabatskog indeksa plazme u modelu
koji ukljucuje modifikaciju udarnog talasa od strane kosmickih zraka. Simulacija
opisuje evoluciju OSN kroz okolnu MZM (koristili smo specijalizovani softver za
obradu 3D izlaza simulacija, VisIT; Brugger et al. 2012).

96



Tabela 1: Parametri modela za simulirane radio-spektre. U svim modelima, koncen-
tracija okolne sredine iznosi 0.02 cm ™3, « predstavlja ranije uveden radio-spektralni
indeks, 1 oznacava udeo Cestica koje ulaze u proces ubrzavanja, dok Si 495 1 S4.860
predstavljaju redom modelovane gustine fluksa na 1425 i 4860 MHz u Jy.

19 ¢ [><10_3] o S1a25 Siseo  Riot  Rsup
Model A 3.30 0.40 1.1 0.619 0.933 0.440 12.0 3.2

Model B 3.35 0.33 0.9 0.605 0.931 0.446 11.7 3.3
Model C  3.40 0.24 0.7 0.591 0.928 0.452 11.3 34
Model D 3.45 0.10 0.5 0.574 0.924 0459 10.8 3.5

na merenja VLA (za ¢ak ~ 50 %). Kao mogudi razlog oni navode nedostatke kon-
figuracija sa manjim rastojanjem izmedu antena i slabije uv-pokrivanje na ATCA
snimcima koje su koristili.

Koris¢eni hidrodinamicki pristup ne omogucava samokonzistentan tretman ma-
gnetnih turbulencija i anizotropija viseg reda koje, po rezultatima Bela i saradnika
(Bell et al. 2011), mogu ustrmljavati spektar na kvazi-normalnim (vektor normale
i magnetnog polja priblizno normalni) udarnim talasima. Preostaje nam da radio-
spektar ostatka G1.940.3 modelujemo koriste¢i Blazijev model NLDSA i pretpos-
tavljajudi efikasno ubrzavanje koje bi dovelo do ustrmljavanja spektra (efikasnost
ubrzavanja n &~ 1073 postize se u nasim modelima za ¢ izmedu 3.3 i 3.45). Kod
ovako mladih ostataka prirodno je ocekivati efikasno ubrzavanje, a to se slaze i
sa radovima drugih autora (videti npr. Ksenofontov et al. 2010). Elektroni koji
su odgovorni za emisiju zracenja putem sinhrotronskog mehanizma (u poja¢anom
magnetnom polju ~ 100 pG) na frekvenciji ~ 1 GHz imaju energiju ~ 1 GeV i
impuls ~ m,c. Na energijama oko 1 GeV, nas energetski spektar ubrzanih cestica
na modifikovanom udarnom talasu N(E) oc E~7 postaje ,strmiji”, sa eksponentom
~ oko 2.2, sto daje trazeno ustrmljavanje sinhrotronskog spektra.

Iz fita sinhrotronske emisije, dobijamo vrednost 2 x 1073 za odnos broja elektrona
i protona K, koja je neSto niza od vrednosti izmerene u spektru kosmickih zraka
blizu Zemlje. Nasa vrednost je ipak u dobrom slaganju sa vrednostima iz sli¢nih stu-
dija (na primer, Ksenofontov et al. 2010, Morlino & Caprioli 2012, Slane et al. 2014),
iako Juan i saradnici (Yuan et al. 2012) predlazu model u kome je K., = 1072 je-
dinstvena vrednost koja dobro opisuje sve Galakticke ostatke. Dinamicka uloga

elektrona se zanemaruje u koris¢enom modelu NLDSA, tako da pomenuti parame-
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Slika 26: Mereni radio-fluksevi na 843 MHz (MOST, Murphy et al. 2008), zajedno
sa merenjima na 1425 i 4860 MHz (VLA, Green et al. 2008) i ¢etiri modelovana
radio-spektra, za odgovarajuce modele iz tabele [1} Ukljucili smo dva fluksa dobijena
teleskopom MOST na 843 MHz zbog poredenja, posmatrana u epohama 2007.46 i
2007.43, vremenski najblizim epohi VLA posmatranja iz 2008. godine. Eventualno
dodavanje ranijih posmatranja teleskopom MOST na ovaj grafik bi morala da prati
korekcija usled promene fluksa tokom godina. Za okolno magnento polje uzimamo
vrednost By = 5 pG. Posmatrani i modelovani radio-fluksevi odgovaraju epohi 2008,
kada je OSN G1.94-0.3 bio star oko 115 godina, koliko je dobijeno iz nasih simulacija.
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Slika 27: Netermalni deo spektra ubrzanih protona i elektrona (gornji panel) 115
godina posle eksplozije supernove i nagib protonskog spektra ¢(p) = —%‘;O(M za

pretpostavljenu raspodelu ¢estica oc p~? (donji panel). Prikazana su dva karakte-
risticna modela iz tabele [1 efikasno ubrzavanje u modelu A (deblja puna linija) i
ubrzavanje najmanje efikasnosti u modelu D (tanka puna linija).
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tar ima samo ulogu faktora skaliranja radio-emisije i ne oc¢ekuje se da kvalitativno
utice na radio-evoluciju.

Tri parametra su od presudnog znacaja za ukupni radio-fluks u nasim simula-
cijama: parametar injekcije &, njime odredeni deo cestica 1 koje ¢e uéi u proces
ubrzavanja i Kapriolijev parametar ¢, koji kontrolise proces zagrevanja plazme us-
led nelinearnog prigusenja Alfenovih talasa i u odredenoj meri redukuje modifikaciju
udarnog talasa.

Veé smo naglasili da je za dobijanja strmijeg radio-spektra neophodno efikasno
ubrzavanje, medutim vrednosti parametra & oko 3.4 takode dovode do efikasnog
pojacanja magnetnog polja i povecanja radio-fluksa. Prema tome, opravdano je
ocekivati odredeno prigusenje magnetnih talasa u plazmi i vrednosti Kapriolijevog
parametra ¢ izmedu 0.1 i 0.4 daju dobro slaganje simulacija sa dostupnim posmatra-
njima. Kang sa saradnicima je u svojim heuristickim modelima pojac¢anja magnet-
nog polja u prekursoru, kao razumnu procenu koristila ( = 0.5 (Kang et al. 2013).
Koristimo ukupno cetiri modela sa parametrima injekcije £ = 3.30, 3.35, 3.40 i 3.45,
redom oznaceni kao modeli A, B, C i D (tabela i slika [26)). Pomenuti modeli daju
kao krajnji rezultat slicne integralne radio-flukseve za epohu 2008 ali je glavni cilj nji-
hovog uvodenja ispitati da li i koliko parametri uti¢u na evoluciju radio-fluksa. Slika
ukazuje na to da merenje radio-teleskopom MOST na 843 MHz od 0.97 + 0.11
Jy verovatno nije pouzdano jer, pored statistickih, sadrzi znacajne instrumentalne
greske. Nas model uspesno reprodukuje posmatrane radio-flukseve iz 2008. godine,
pri cemu je dobijena ja¢ina magnetnog polja iza udarnog talasa oko By = 280 uG.
Simulacije pokazuju dobro slaganje sa vrednoséu ~ 230 uG dobijenom za ostatak
G1.940.3 iz rac¢una jednakog uceséa (Arbutina et al. 2012). Takode, posmatrane
brze promene u X-podru¢ju za znacajno stariji OSN RX J1713.72—3946, ukazuju na
pojacanje magnetnog polja za faktor oko 100 (Uchiyama et al. 2007). Iz simulacije
koja prati evoluciju ostatka tokom 2500 godina, dobijena je zavisnost pojacanog

magnetnog polja iza udarnog talasa od brzine udarnog talasa By o< ud™0 ~ ug/ 4 (

za
diskusiju teorijske pozadine ove zavisnosti videti poglavlje 4.2.3)).
Grafik na slici pokazuje da se spektar ubrzanih cestica razlikuje od pred-

videnog standardnom teorijom DSA, koja daje oc p~* u raspodeli po impulsima i od-
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Slika 28: Posmatrana i simulirana evolucija integralnog radio-fluksa na frekvenciji
843 MHz. Crni kvadrati sa greskama predstavljaju radio-krivu sjaja za G1.9+0.3
dobijenu u periodu od 1988. do 2007. iz posmatranja teleskopom MOST (Murphy
et al. 2008). Crna deblja linija predstavlja fit metodom najmanjih kvadrata sa
gradijentom 0.015 Jy yr~!. Predvidanja porasta radio-fluksa iz nasih simulacija
predstavljena su linijama u boji, za razli¢ite modele: model A (crvena), model B
(plava), model C (zelena) i model D (crna), dajuéi jako slicne vrednosti brzine

promene fluksa od ~ 0.017 Jy yr—!.
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govara energetskoj raspodeli o« £~2 u ultrarelativistickom rezimu. Sliéno uvodenju
prekidne energije spektra elektrona (opisano u poglavlju [4.2.4)), odsecanje spektra
protona blizu njihovog maksimalnog impulsa postizemo mnozenjem njihove raspo-
dele eksponencijalnim mnoziocem, u obliku predlozenom od strane Lija i saradnika
(Lee et al. 2012). Za dovoljno visoke energije, funkcija raspodele elektrona dodatno
odstupa od spektra koji predvida NLDSA zbog sinhrotronskih gubitaka.

Ranije smo ve¢ pomenuli da je posmatrana evolucija gustine radio-fluksa ostatka
G1.940.3 bazirana na 25 merenja radio-teleskopom MOST (Murphy et al. 2008).
Ova posmatranja su realizovana pomocu istog instrumenta, na jednoj frekvenciji
koja iznosi 843 MHz i sa uporedivom rezolucijom (43 x 91 ili 43 x 95 arcsec?).
Zbog toga pokrec¢emo numericke simulacije za razlicite parametre modela prikazane
u tabeli [1] i sintetizujemo ukupnu gustinu fluksa na 843 MHz tokom perioda od
1985. do 2010. godine, kako bi napravili poredenje sa posmatranjima (slika [28)).
Dobili smo srednji gradijent fluksa od oko 0.017 Jyyr~! tokom ovog perioda (1.8
procenata godisnje), sto je u dobrom slaganju sa gradijentom dobijenim iz posma-
tranja teleskopom MOST i veoma blizu Grinovoj proceni od ~2 procenata godisnje
(Green et al. 2008), baziranoj na skupu posmatranja razli¢itim instrumentima, sa-
kupljenim iz literature. Tokom simuliranog dela faze slobodnog Sirenja, dobijena je
zavisnost gustine fluksa od dijametra OSN S, o< D*%™  kojoj odgovara zavisnost
povrsinskog sjaja 3, oc D%67  dok Berezko i Folk za ovu fazu evolucije dobijaju
nesto strmiju zavisnost X, o« D (Berezhko & Vo6lk 2004). Zanimljivo je da promena
sjaja u X-podruéju za G1.9+0.3, izmerena u radu Karltona i saradnika (Carlton et
al. 2011), iznosi 1.7 + 1.0 procenata godisnje i priblizno odgovara posmatranim i
modelovanim vrednostima u radio-podrucju.

Tri merenja gustine fluksa OSN G1.940.3 na talasnoj duzini od 11 cm, 100-
metarskim radio-teleskopom Efelsberg ukazuju na jasan trend rasta za period od
oko 30 godina. Ova merenja su redom: 0.4440.05 Jy iz epohe 1983.48 (Reich et
al. 1984, Furst et al. 1990), 0.61+0.02 Jy iz epohe 2008.56 i 0.65+0.02 Jy iz epohe
2016.72 (Dr. Wolfgang Reich, privatna komunikacija). Brzina promene gustine
radio-fluksa iz merenja teleskopom Efelsberg iznosi oko 0.006 Jy godisnje, dok nas

model u odgovaraju¢em periodu predvida 0.008 Jy godisnje na frekvenciji 2695 MHz.
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Relativna promena fluksa, nezavisna od frekvencije, za podatke sa teleskopa Efel-
sbeg iznost ~1.4 procenata godisnje i u dobrom je slaganju sa drugim merenjima i
simulacijama.

Iz nasih simulacija takode dobijamo i stopu Sirenja prednjeg udarnog talasa, za
period od 1985. do 2010. godine, koji priblizno odgovara dostupnim posmatranjima.
Simulacije daju vrednost od 0.9 procenata godisnje, sto je blizu vrednostima ~0.65
procenata godisSnje, iz posmatranja teleskopom VLA (Green et al. 2008), i 0.64
+ 0.05 procenata godisnje (Carlton et al. 2011), koja je dobijena uporedivanjem
snimaka dobijenih teleskopom Candra (eng. Chandra) u X-podrudju.

Slika prikazuje evoluciju razli¢itih osobina razmatranog OSN za period od
1000 godina. Poredimo evoluciju koja odgovara sluc¢ajevima efikasnog ubrzavanja
cestica (ukljuéujuéi pojac¢anje magnetnog polja) i slucaj kada su nelinearni efekti
zanemarljivi. Crvena linija odgovara slucaju sa izrazenim nelinearnim efektima i
modifikovanim udarnim talasom (parametri iz modela A), dok plava linija prikazuje
evoluciju OSN sa parametrom injekcije & = 4.8 koji znaci skoro zanemarljiv broj
ubrzanih kosmickih zraka. Ukupna kompresija u drugom slu¢aju ogranicena je na 4
i pojacanje magnetnog polja iza udarnog talasa odgovara samo kompresiji fluida, sto
je daleko ispod vrednosti potrebnih za radio-emisiju koja odgovara posmatranjima.

Kao jedan od glavnih ciljeva ovog dela disertacije, simuliramo vremensku za-
visnost gustine fluksa S, sinhrotronske radio-emisije na razli¢itim frekvencijama sa
odgovarajuéom brzinom promene fluksa S, u Jy yr—! i relativhom promenom, neza-
visnom od frekvencije, g—z u procentima (slika . Nas model predvida rast radio-
emisije ostatka G1.9+0.3 tokom pocetnog dela faze slobodnog Sirenja, dostizanje
maksimuma posle oko 600 godina od eksplozije i opadanje sjaja tokom preostalog
dela faze slobodnog Sirenja i kasnije Sedov-Tejlorove faze. Za dobijenu okolnu gus-
tinu od 0.02 ecm ™3, radijus oko 11.3 pc oznacava kraj faze slobodnog sirenja (u kojoj
je za celokupnu dinamiku OSN odgovoran materijal odbacen u eksploziji), koja traje
dok vazi Mg, < 3M,, gde je My, masa gasa koju je prebrisao udarni talas, a M,;
izbacena masa u eksploziji. U naSim simulacijama faza slobodnog Sirenja traje =
1700 godina. Model u tom trenutku takode predvida maksimalne gustine fluksa ~

4.3, 3.11 1.5 Jy, redom na frekvencijama 843, 1425 i 4860 MHz, koje su oko tri puta
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Slika 29: Evolucija parametara OSN G1.94-0.3 za period od 1000 godine. Plava
linija predstavlja model sa malim brojem ubrzanih kosmickih zraka (§ = 4.8) i
zanemarljivim nelinearnim efektima, dok crvena linija predstavlja NLDSA slucaj sa
parametrima iz modela A (najefikasnije ubrzavanje medu modelima u tabeli .
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Slika 30: Simulacija radio-evolucije ostatka G1.940.3 tokom perioda od 1000 go-
dina posle eksplozije. Gornji panel pokazuje evoluciju gustine fluksa radio-zracenja
na frekvencijama: 843 MHz (crne linije), 1425 MHz (crvene) i 4860 MHz (plave).
Prikazani su svi modeli na razli¢itim frekvencijama: model A (deblja puna linija),
model B (isprekidana), model C (tackasta) i model D (tanka puna linija). Kru-
govi oznacavaju gustine fluksa posmatrane 2008. godine. Panel u sredini pokazuje
odgovarajucu brzinu promene gustine fluksa ddSt” u Jy yr~!, usrednjenu na svakoj
frekvenciji i boje linija imaju isto znacenje kao na gornjem panelu. Donji panel
pokazuje relativnu promenu fluksa, S%dci”, u procentima po godini, koja ne zavisi
od frekvencije.
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Slika 31: Simulacija evolucije spektralnog indeksa o u radio-podrucju, definisanog
tako da gustina fluksa zavisi od frekvencije kao S, o< v~*. Model evolucije spek-
tralnog indeksa zavisi od koris¢enog modela NLDSA i zbog toga prikazujemo sve
modele iz ovog rada: model A (crvena linija), model B (plava), model C (zelena) i

model D (crna).
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Slika 32: Integralna gustina fluksa sinhrotronskog zracenja u funkciji frekvencije,
od radio do X-podru¢ja. Posmatracki podaci su redom: radio-posmatranja radio-
interferometrima VLA (Green et al. 2008) i MOST (Murphy et al. 2008); fluksevi
X-zraCenja su preuzeti iz rada Janga sa saradnicima (Yang et al. 2016), koji su koris-
tili originalna posmatranja teleskopima Chandra (Reynolds et al. 2008) i NuSTAR
(Zoglauer et al. 2015).
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vece od danasnjih vrednosti. Sa slike |30 se takode vidi da modeli sa veé¢im para-
metrom injekcije £ (manja efikasnost ubrzavanja) daju nesto veéu gustinu fluksa u
maksimumu, na izabranoj frekvenciji. Razlog je u rastucoj efikasnosti pojacavanja
magnetnog polja za modele A do D (videti tabelu , koju odreduje Kapriolijev
parametar (. Kada govorimo o brzini promene gustine fluksa tokom vremena (u Jy
yr~1), na§ model daje najbrzi tempo rasta oko togx ~ 100 yr, koji je posle toga
pra¢en usporavanjem porasta fluksa, sve do dostizanja maksimuma i faze opada-
nja. Zanimljivo je da se maksimum brzine rasta sjaja predvida priblizno za sadasnji
period, §to, ukoliko je model tacan, znaci da smo svedoci najbrze ikada promene
sjaja OSN G1.94-0.3 i da su radio-posmatranja Grina, Marfija i Karltona i njihovih
saradnika zabelezila bas ovu pojavu (Green et al. 2008, Murphy et al. 2008, Carlton
et al. 2011).

Simulacije takode pruzaju uvid u evoluciju spektralnog indeksa radio-zrac¢enja «,
(slika , odnosno evoluciju spektra ubrzanih elektrona sa energijama oko ~ GeV.
Evolucija poc¢inje od vrednosti blizu o = 0.5, koje odgovaraju nemodifikovanom
rezimu, zatim sledi ustrmljavanje spektra i dostize se maksimalni spektralni indeks,
koji kasnije sporo opada i ¢ini spektar ravnijim. Evolutivne trake spektralnog in-
deksa su dobijene implementiranjem modela iz tabele [I] i pokazuju jaku zavisnost
od parametara modela. Veca efikasnost injekcije (manja vrednost parametra &) pri-
rodno vode do veéeg spektralnog indeksa (strmijeg spektra) u maksimumu, pri ¢emu
se maksimum dostize nesto ranije. Ovaj zakljucak je podrzan znacajnim brojem po-
smatrackih dokaza za strme spektralne indekse OSN koji su stari ~ 1000 godina ili
cak i nekoliko puta stariji, jer kao sto vidimo, spektralni indeks sporo opada posle
maksimalne vrednosti. Najveci broj starijih OSN ima spektralne indekse u intervalu
0.5 < a < 0.6, kao sto predvida osnovna teorija DSA (Urosevié¢ 2014).

Sinhrotronska emisija obuhvata interval od radio do X-podrucja. Rejnolds sa
saradnicima je dosao do zakljucka da je X-zracenje ostatka (G1.940.3 sinhrotron-
skog porekla. Zanemari¢emo stoga X-zracenje koje nastaje kao posledica termalnog
zakoctnog zracenja. Dobijamo sinhrotronski spektar do najvisih energija koristeci
elektronski spektar iz nasih simulacija (slika i prilagodavamo ga posmatranjima

(videti sekciju [4.2.4). Magnetno polje By = 280 uG dobijeno iz nasih simulacija
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Slika 33: Evolucija integralne gama emisije na 4 TeV, dobijena pionskim raspadom
(isprekidana linija) i inverznim Komptonovim rasejanjem na mikrotalasnoj pozadini
(tanka puna linija). Deblja puna linija oznacava zbir dva pomenuta doprinosa. Plave
linije odgovaraju osetljivosti gama teleskopa H.E.S.S., VERITAS i CTA. Crni krug
oznacava trenutni izmereni fluks gama zracenja.
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za starost OSN ¢, = 115 (iz 2008. godine) daje poziciju preloma u elektronskom
spektru oko p, & 10°my,c (jednacina . Maksimalna vrednost ustrmljavanja
koja dobro fituje posmatranja je 6 = 0.5, implementirana u nasem jednostavnom
modelu (poglavlje kao ravnomerno rastuca funkcija koja pocinje nesto pre im-
pulsa p,. Ovakav pristup omogucava modelovanje blazeg prelaza u rezim hladenja,
umesto ostrog prelazalg_z"[ Sinhrotronski spektar sa slike |32| dobijen je samo za model
A, maksimalni prekidni impuls elektrona pe max = 10*%my,c i odgovarajuéu energiju
Ee max = 27 TeV, dobijenu u slucaju Bomove difuzije. Spektri preostalih modela iz
tabele [1| su izostavljeni zbog slicnosti sa prikazanim. Takode, modelovani spektar
ostatka G1.94-0.3 otkriva oblik koji je konkavan, gledano odozgo, na milimetarskim
i sub-milimetarskim talasnim duzinama. Konkavnost je ocekivana i zapravo posma-
trana teleskopom Plankﬁ (eng. Planck), u radio-kontinuumu kod OSN Kasiopeja
A (Onié¢ & Urosevié¢ 2015). Ispitivanjem alternativnih objasnjenja za posmatrano
zakrivljenje spektra, Oni¢ i UroSevi¢ zakljucuju da su nelinearni efekti ubrzavanja
Cestica najverovatnije odgovorni za zakrivljenje radio-spektra na visokim frekvenci-
jama.

Primenom metoda opisanog u poglavlju [4.2.5, prati se evolucija OSN tokom
2500 godina i ra¢una gama emisija na energiji 4 TeV, poreklom od pionskog ras-
pada i inverznog Komptonovog rasejanja na fotonima mikrotalasnog pozadinskog
zracenja (slika . Energija od 4 TeV je odabrana zbog maksimalne projektovane
osetljivosti buduceg teleskopa CTA@ na ovoj energiji. Nas model predvida ukupan

2571, Ovaj fluks nije mogucée

fluks gama emisije u oblasti TeV od 4.4 x 10~ erg cm™
detektovati gama teleskopima H.E.S.S[%]ili VERITAS™|za ~ 50 h, buduéi da je vise
od jednog reda veli¢ine ispod njihovih osetljivosti. Sa druge strane, sadasnje pre-

dvidanje gama fluksa iz naseg modela nalazi se neznatno ispod predvidene granice

64Tanaka sa saradnicima pominje moguénost detekcije ovog prekida u sinhrotronskom zracenju
na optickim/infracrvenim talasnim duzinama kao dodatni argument u prilog jakom pojacanju
magnetnog polja (Tanaka et al. 2008).

65Projekat evropske svemirske agencije (ESA). Ovim teleskopom se moze posmatrati u devet
razli¢itih frekvencionih opsega koji pokrivaju 30-857 GHz, sa visokom osetljivos¢u i uglovnom
rezolucijom.

66Grafik osetljivosti CTA, izvor: www.cta-observatory.org.

STH.E.S.S.: Preliminarni dijagrami osetljivosti za H.E.S.S.-T (Holler et al. 2015).

88eng. Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System (VERITAS), javna specifikacija
instrumenta: veritas.sao.arizona.edu.
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osetljivosti teleskopa CTA South (juzni instrument) od 4.9 x 107 erg cm™2 57! za
energije reda TeV i predvidamo da ¢e za period od oko jedne decenije pre¢i pomenuti
prag detekcije. Fluks iz pionskog raspada predstavlja priblizno 1/4 gama fluksa koji
potice od inverznog Komptonovog zracenja, Sto moze biti posledica male gustine
okolnog gasa. Maksimalni gama fluks na energiji oko TeV predvidamo priblizno na
kraju faze slobodnog Sirenja, kada starost OSN bude oko 1500 godina, i tada ¢e

2571, Cak i ova vrednost se nalazi ispod linije osetlji-

dostiéi oko 1.8 x 10713 erg cm™
vosti teleskopa H.E.S.S., ali ¢e verovatno OSN biti vidljiv buduc¢im instrumentima,
ukljucujuc¢i pomenuti CTA.

Tacan model sirokopojasnog spektra OSN G1.940.3 izlazi iz okvira ove diser-
tacije. Delovi spektra u X i gama oblasti dati su vise kao ilustracija i testiranje
naseg modela na dostupnim posmatranjima van radio-oblasti. Strozi tretman sin-
hrotronskih gubitaka neophodan je za modelovanje evolucije emisije zracenja OSN

van radio-oblasti. Stoga ostavljamo detaljno modelovanje evolutivnih traka OSN na

kra¢im talasnim duzinama za buduéi rad.

4.4 Zakljucak

Radio-evolucija najmladeg OSN u Galaksiji, G1.94-0.3, modelovana je prime-
nom Blazijeve nelinearne kineticke teorije ubrzavanja kosmickih zraka zajedno sa
3D hidrodinamikom koju resavamo primenom koda PLUTO. Pretpostavljamo da
ovaj OSN potice od eksplozije supernove tipa la blizu centra Galaksije, sa energijom
eksplozije od 10! erg i masom izbacenog materijala 1.4 M. Standardne hidrodi-
namicke jednacine u kodu PLUTO su izmenjene kako bi se omogucio rad sa pros-
torno i vremenski zavisnim adijabatskim indeksom gasa, uzimajuéi u obzir efekte
energetskih ¢estica na dinamiku udarnog talasa. Sledi pregled glavnih rezultata i
zakljucaka.

(i) Iz 3D hidrodinamickih simulacija evolucije OSN, ukljucujuéi ocekivano uspo-
renje udarnog talasa u MZM usled dodatnog dinamickog uticaja ubrzanih kosmickih
zraka, dobijamo trenutnu starost ostatka G1.94-0.3 od nesto vise od 120 godina i
gustinu okolne MZM 0.02 cm 3.

(ii) Efikasno ubrzavanje Cestica je neophodno kako bi se objasnilo posmatrano
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ustrmljavanje radio-spektra. Naime, model se dobro slaze sa posmatranjima za
parametar injekcije £ izmedu 3.45 i 3.30, Sto odgovara efikasnosti ubrzavanja n =
(0.5-1.1) x 1072 i magnetnom polju koje je pojacano vise od 50 puta u odnosu na
neporemeceno polje u MZM.

(iii) Numericki model pokazuje da je porast radio-emisije uobicajena pojava
kod mladih OSN. Iz simulacije dobijamo prosec¢an rast fluksa na radio-frekvenciji
843 MHz tokom 20 godina od oko 0.017 Jyyr~! (1.8 procenata godisnje), $to je u
veoma, dobrom slaganju sa posmatranjima dobijenim teleskopom MOST i drugim
radio-teleskopima. Model radio-evolucije na frekvenciji 2695 MHz predvida gra-
dijent fluksa od 0.008 Jy yr—! tokom poslednjih 30 godina, §to takode odgovara
posmatranjima dobijenim radio-teleskopom Efelsberg.

(iv) Radio-emisija ostatka G1.94-0.3 raste tokom faze slobodnog Sirenja, dostize
maksimalnu vrednost kada starost ostatka dostigne 600 godina da bi zatim ukupan
sjaj opadao pred kraj faze slobodnog Sirenja i u fazi Sedov-Tejlora. Zanimljivo je da
smo trenutno svedoci najbrze promene radio-sjaja ovog ostatka.

(v) Radio-sjaj ¢e rasti, prema predvidanjima modela do maksimalnih vrednosti
gustine fluksa od ~ 4.3, 3.1 1 1.5 Jy, redom, na frekvencijama 843, 1425 i 4860 MHz,
Sto su oko tri puta veée vrednosti od trenutnih.

(vi) Strmiji spektralni indeksi (u odnosu na vrednost koju predvida standardna
teorija DSA od a = 0.5) kod mladih OSN dobijaju se usled efikasnog mehanizma
NLDSA i odgovarajuc¢eg pojacanja magnetnog polja. Spektralni indeksi pokazuju
slicnu evoluciju u kvalitativnom smislu kao i radio-fluks, dostizu maksimalnu vred-
nost amax (slucaj najstrmijeg spektra) da bi zatim spektri postajali blazi (spektralni
indeksi blizi 0.5). Veca efikasnost injekcije n dovodi do veéih vrednosti aypax 1 one
bivaju dostignute za krac¢i vremenski period. Ipak, pokazuje se da je vremenska
evolucija spektralnih indeksa osetljiva na vrednosti parametara modela £ i (.

(vii) Pored radio-emisije, implementiran je i jednostavan model za sintezu sin-
hrotronskog spektra od radio do X-podrucja, koristec¢i spektar elektrona dobijen u
nasim simulacijama. Sprovedeno je fino podesavanje spektra elektrona, uvodenjem
prekida u spektru, koji potice od sinhrotronskih gubitaka na veé¢im energijama i mo-

delovanje X-zracenja koje je u dobrom slaganju sa posmatranjima teleskopa Chandra
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i NuSTAR. Ovaj uproséeni model daje spektre koji se dobro slazu sa tacnijim mo-
delim koji sadrze numericki tretman sinhrotronskih gubitaka.

(viii) Razvijen je i aproksimativni model gama emisije ostatka G1.9+0.3. Is-
pitali smo vremensku evoluciju ukupnog gama fluksa i zakljucili da ¢e ovaj OSN
biti vidljiv budué¢im instrumentima, ukljucuju¢i CTA. Model predvida rast gama
emisije u oblasti energija oko TeV sve do kraja faze slobodnog sirenja, daju¢i maksi-
malnu vrednost fluksa od 1.8 x 107! erg ecm™2 s™! oko 1500 godina posle eksplozije
supernove.

Model omoguc¢ava izvodenje vaznih zakljucaka o sadasnjim, kao i predvidanje
buduéih karakteristika radio-emisije najmladeg poznatog Galaktickog OSN. Zelimo
da naglasimo da i pored robusne implementacije modela, sve navedene kvantitativne
procene treba uzeti sa dozom opreza. Pored ograni¢enog poznavanja fizickih procesa
koji dovode do ubrzavanja kosmickih zraka i evolucije OSN, veliki broj parametara
modela ostaje nedovoljno dobro poznat.

Ocekujemo da ¢e modeli radio-evolucije biti izuzetno korisni budué¢im posma-
trackim projektima koji ¢e biti realizovani radio-teleskopima ALMA (eng. Atacama
Large Millimeter/submillimeter Array) i SKA (eng. Square Kilometre Array). Ovaj
tip modelovanja moze dati vazne informacije o evolutivnim fazama OSN, kao i po-

datke o fizickim uslovima na udarnim talasima koji su efikasni ubrzavaci cestica.

113



5 Opsti model radio-evolucije ostataka supernovih

5.1 Uvod

Ocekuje se da ¢e buduca radio-posmatranja doneti bolje razumevanje osobina
mnogih visokoenergijskih izvora, ukljucujué¢i i OSN. Pustanje u rad novih genera-
cija radio-teleskopa dovesce, neizbezno, do detekcije mnogih novih OSN i verovatno
uvecati njihov trenutni broj u Galaktickom i vangalaktickim uzorcima. Kako bi se
iskoristile sve prednosti novih instrumenata i posmatranja, moramo, sto je moguce
bolje, razumeti radio-evoluciju OSN, njihovu raznolikost kao i raznolikost sredine u
kojoj evoluiraju, evolucioni status i implikacije na ubrzavanje cestica, stopu super-
novih i njihov energetski doprinos MZM.

Pomenuto je ve¢ u poglavlju da je danas Siroko prihvaceno da se kosmicki
zraci ubrzavaju do tzv. energija ,kolena” reda 10 eV (pa i vise od toga) na udarnim
talasima OSN. Najefikasniji poznati mehanizam ubrzavanja kosmickih zraka, difuzno
udarno ubrzavanje, daje odgovore na neka od bitnih pitanja, ali se takode oslanja na
vise parametara koji nisu dovoljno precizno odredeni. Jedan od klju¢nih problema je
svakako ubrzanje elektrona na udarnim talasima, imajuci u vidu da je dijagnostika
OSN uglavnom bazirana na zrac¢enju koje emituju elektroni. Odlican pregled mnogih
aspekata fizickih procesa vezanih za bezsudarne udarne talase dat je npr. u knjizi
Baloha i Trumana (Balogh & Treumann 2013).

Mapiranje udarnog talasa sa jakim Balmerovim linijama u ostatku SN 1006, u
visokoj rezoluciji, ukazuje na postojanje supratermalnih protona kao potencijalnih
zaCetaka kosmickih zraka visokih energija (Nikoli¢ et al. 2013). Medutim, nedvo-
smisleni dokazi o ubrzanju hadrona iz kosmickih zraka u OSN postoje samo za
nekoliko izvora (npr. Tiho, W44, 1C443, Vela, Morlino & Caprioli 2012, Acker-
man et al. 2013, Fukui et al. 2017). Sa druge strane, visokoenergijski elektroni
efikasno emituju zracenje od radio do X-podruéja putem sinhrotronskog mehanizma
(magneto-zako¢no zracenje) i njihova detekcija je daleko laksa.

Radio-zracenje sa nebeskih objekata detektujemo veé vise od 80 godina i ono
i dalje ostaje jedan od najbitnijih dijagnostickih alata kod OSN i temelj u ovoj

oblasti. Veéina poznatih OSN su izvori radio-sinhrotronske emisije, koja svedoci o
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netermalnim procesima koji se tamo odvijaju usled postojanja relativistickih ele-
ktrona. Postoji nekoliko mladih OSN (starosti do nekoliko stotina godina) koji su
aktivne laboratorije i omogucavaju nam da proucavamo radio-evoluciju gotovo od
samih pocetaka. Na srecu, za veéinu ovih ostataka postoji znacajna koli¢ina po-
smatranja na razli¢itim talasnim duzinama. Modeli kojima raspolazemo mogu biti
testirani na ovim objektima i dostupnim posmatranjima, a zatim zakljucke mozemo
primeniti na Siri uzorak OSN u Galaksiji ili ¢ak i Sire (ranije smo u poglavlju
modele testirali na najmladem Galaktickom OSN G1.940.3). Ostatak SN 1987A
je omoguéio posmatranje specificne klase dogadaja tipa II u relativnoj blizini (Za-
nardo et al. 2010, Callingham et al. 2016). Od detekcije, intenzitet radio-emisije
SN 1987A pokazuje stabilno povecanje i nadmasuje pocetni radio-sjaj. Ovaj ostatak
moze Cak biti koris¢en i kao primer za proucavanje veze izmedu supernovih i njihovih
ostataka (Orlando et al. 2015). Najmladi Galakticki ostatak G1.94-0.3 takode nam
pruza jedinstvene informacije o ubrzavanju cestica i multifrekvencionoj emisiji u ra-
noj fazi evolucije OSN. Sa druge strane, najsjajniji ekstrasolarni izvor radio-zracenja
na nebu, OSN Kasiopeja A, pokazuje suprotan trend. Gustina fluksa radio-zracenja
ovog ostatka opada tempom od 0.6—0.7 procenata godisnje na frekvenciji 1 GHz
(Baars et al. 1977, Reichart & Stephens 2000). Ku i Park su ovo smanjenje fluksa
pripisali adijabatskim i radijativnim gubicima relativistickih cestica tokom ekspan-
zije, navodedi da proces moze takode zavisiti od ubrzavanja cestica kao i od fizicke
strukture materijala odbacenog u eksploziji i okolne materije (Koo & Park 2016).
Sklovski je prvi predvideo promenu gustine fluksa Kasiopeje A (Shklovskii 1960a),
kao razlog navodeci ekspanziju ostatka i odgovarajuce opadanje njegovog magnet-
nog polja. Sklovski je uveo vezu izmedu povrsinskog radio-sjaja i dijametra za OSN
(tzv. 3 — D relacija), koja predstavlja evolucioni put radio-zracenja, ali se takode
moze primeniti za odredivanje daljine do ostataka (Shklovskii 1960b). Modelovanje
jedne takve zavisnosti, bez uzimanja u obzir razlicitih osobina pojedinacnih OSN,
neizbezno dovodi do velikog rasturanja u posmatranoj ¥ — D raspodeli ostataka.
Postojanje odvojenih radio-evolutivnih traka za objekte sa razlicitim pocetnim ener-
gijama eksplozije, odbac¢enom masom, jacinom magnetnog polja, okolnim uslovima,

zajedno sa selekcionim efektima (videti na primer Green 1991, Urosevi¢ et al. 2005,
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2010), zahteva opreznost prilikom primene 3 — D relacije kao ,kosmickog lenjira”.
Dodatno, paznja treba da bude usmerena i na odgovarajuci statisticki tretman radio-
evolucije OSN i, tokom poslednjih godina, postignut je primetan napredak u ovom
smeru (Vukoti¢ et al. 2014, Pavlovié¢ et al. 2013, 2014, Bozzetto et al. 2017).

Feron i Orlando su ukazali na nesumnjivi potencijal 3D simulacija visoke rezolu-
cije za studije evolucije OSN (Ferrand et al. 2012, 2014, Orlando et al. 2012, 2015,
2016), koje mogu da reprodukuju najvaznije posmatracke rezultate, uklju¢ujuéi emi-
siju zracenja u razlicitim podruc¢jima. Razvoj hidrodinamickih nestabilnosti na kon-
taktnom diskontinuitetu moze se modelovati numericki u 3D, kako bi bilo moguce
opisivanje strukture plazme iza udarnog talasa, posebno u regionu mesanja mate-
rijala, izmedu prednjeg i povratnog udarnog talasa. Studije radio-emisije ¢e imati
najvise koristi od ovakvog modela, jer emitovanje radio-kontinuuma uglavnom potice
iz pomenutog regiona.

Model koji je prikazan u ovom delu, predstavlja prosirenje modela iz poglavlja
na uzorak razli¢itih OSN i trebalo bi da obezbedi osnovu za tumacenje radio-
posmatranja OSN. Takode, ocekujemo da ¢e ovaj tip modelovanja omoguditi pri-
premu posmatranja za buduée radio-instumente, kao §to su ALMAP, MWA[, ASKAPY,
SKAM i FAST]

5.2 Model i numericki metodi
5.2.1 Modelovanje dinamicke evolucije ostataka supernovih

Hidrodinamicku evoluciju OSN modelujemo numerickim reSavanjem vremenski
zavisnih zakona odrzanja (sistem jednacina [3.2), slitno modelu iz poglavlja [4.2.1]
Za razliku od modela hidrodinamicke evolucije OSN G1.94-0.3, ovde razvijamo 3D
simulacije u Dekartovom koordinatnom sistemu (z,y, z), ponovo uz zanemarivanje

radijativnih gubitaka i toplotnog provodenja.

59 The Atacama Large Millimeter/submillimeter Array.

0 The Murchison Widefield Array.

"' The Australian Square Kilometre Array Pathfinder.

"2 The Square Kilometre Array.

"3 The Five-hundred-meter Aperture Spherical radio Telescope, najveéi i najosetljiviji jednoan-
tenski radio-teleskop na svetu.
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Nase simulacije su realizovane pomocu javno dostupnog i za nase potrebe modi-
fikovanog koda za astrofizicku hidrodinamiku Godunovog tipa, PLUTO (verzija 4.2,
Mignone et al. 2007, 2012). Simulacije su dizajnirane da prate evoluciju OSN tokom
perioda i do nekoliko stotina hiljada godina, pri ¢emu je neophodno odrzati priblizno
isti broj simulacionih ¢elija duz radijusa OSN, koji u nekim slu¢ajevima moze po-
rasti viSe od 2 reda veli¢ine. U cilju postizanja konzistentnog tretmana problema
na razlicitim vremenskim i prostornim skalama, koristimo biblioteku Chombd"] za
adaptivnu preciznost mreze (eng. Adaptive Mesh Refinement, AMR) sastavljene od
blokova razli¢ite rezolucije. Kod za svoje proracune efikasno koristi distribuirane
racunarske sisteme preko standarda MPI. Koristimo isti set numerickih algoritama,
naveden u paragrafu linearnu interpolaciju, HLLC, RK2 i MULTID. Koris-
timo 9 ugnjezdenih nivoa rezolucije, svaki finiji nivo ima 2 puta vec¢u rezoluciju od
prethodnog, §to za rezoluciju osnovne mreze od 323, dovodi do maksimalne rezolucije
od 163842 (koja se koristi u slucajevima kada je maksimalna veli¢ina ivice 3D mreze
jednaka ili ve¢a od 80 pc, videti tabelu . Optimizaciju koris¢enja racunarskih re-
sursa postizemo smanjivanjem broja nivoa preciznosti, poc¢ev od 9 (za pocetni profil
materijala odbacenog u eksploziji) do 3 (kraj evolucije), sli¢cno pristupu Orlanda i
saradnika u slucaju koda FLASH (Orlando et al. 2012). Tokom izvrsavanja simula-
cije, automatski pratimo poziciju udarnog talasa i na osnovu toga odredujemo broj
nivoa rezolucije u odredenom trenutku, koji se dalje prosleduje rutinama Chombo.

Pocetni uslovi za materijal odbacen u eksploziji supernove, odredeni su preko eks-
ponencijalnog profila gustine Dvarkadasa i Sevaljea i odgovarajuéeg profila brzine i
pritiska (Dwarkadas & Chevalier 1998). Iako koriséeni tip pocetnog profila najbolje
odgovara eksploziji tipa Ia (termonuklearne eksplozije), isti profil primenjujemo i
prilikom modelovanja eksplozija kolapsiraju¢ih supernovih. Ocekujemo da pocetni
profili odbacenog materijala ne uti¢u znacajno na radio-emisiju, posebno u kasni-
jim fazama, kada se formira ljuska. Eksponencijalni profil Dvarkadasa i Sevaljea

predvida da gustina raste od povratnog udarnog talasam do kontaktnog diskontinu-

"https://commons.lbl.gov/display /chombo.

">Na pocetku evolucije povratni udarni talas se kreée u istom smeru kao i prednji udarni talas
OSN, zatim menja smer i kreée se ka centru OSN, da bi kona¢no nestao. U nasim simulacijama
zivotni vek povratnog udarnog talasa iznosi od ~ 1000 godina (za okolnu sredinu najmanje gustine)
do ~ 9000 godina (sredina najvece gustine).
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Slika 34: Simulacija relativisticke Kelvin—-Helmholcove nestabilnosti pomoc¢u koda
PLUTO sa uklju¢enim paketom Chombo za postizanje adaptivne preciznosti mreze.
Racunska mreza se sastoji od osnovne mreze, rezolucije svega 32x64, sa dodatnih 6
nivoa finije mreze sto dovodi do maksimalne efektivne rezolucije 2048 x4096. Slika
levo prikazuje gustinu (gornja polovina) i velicinu (B2 4+ B2)"/?/B. (donja polo-
vina). Izabrani regioni su prikazani uveéani u desnom delu slike. (Izvor: Mignone
et al. 2012)

iteta, dok stepeni profil daje obrnuti trend. Navedene osobine mogu uticati na radio-
morfologiju tokom najranijih faza evolucije, kao i prisustvo zgusnjenja u pocetnom
odbacenom materijalu (Orlando et al. 2012), dok ne o¢ekujemo znacajno dejstvo na
radio-evoluciju u kasnijim fazama. Pretpostavljamo da je ukupna odbacena masa
jednaka Candrasekarovoj M = 1.4Mg za tip la, dok za kolapsirajuce supernove
pretpostavljamo da vazi M, = 10Mg. U slucaju da eksplozija potice od sudara
dva bela patuljka, ukupna masa i energija eksplozije mogu biti veé¢e od standardnih
1.4 Mg i 10° erg, i mogu uticati na dinamiku i radio-emisiju. Pomenuti scenario

sve viSe dobija na popularnosti poslednjih godina zahvaljujuc¢i radovima Gilfanova i
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Bogdana, Olinga i saradnika, Mada i saradnika, Vudsa sa saradnicima (Gilfanov &
Bogdan 2010, Olling et al. 2015, Maggi et al. 2016, Woods et al. 2017).

Ogranicavamo simulacije na slucaj izotropne, tople MZM ¢ija je temperatura
T = 10* K. Simulacije prate evoluciju OSN u pet razli¢itih gustina MZM, nyg =
0.005,0.02,0.2,0.5 1 2 ecm™3. Ove vrednosti priblizno obuhvataju interval tipi¢nih
procena gustine sredine oko nekih Galaktickih (Arbutina & Urosevié¢ 2005) i vanga-
laktickih OSN (Berkhujsen 1986). Ne ocekujemo da nasa aproksimacija konstantne
gustine moze znacajno uticati na ukupnu radio-emisiju, ali naglasavamo da neho-
mogenosti postaju bitne za proucavanje radio-morfologije OSN (videti rad Slavina
sa saradnicima, za osnovne ideje o simulacijama OSN u nehomogenoj sredini, iako
se oni pretezno bave X-zracenjem, Slavin et al. 2017; i Kosti¢a sa saradnicima za
studiju uticaja fraktalne strukture gustine MZM na radio-evoluciju OSN, Kosti¢ et
al. 2016).

Simuliramo ostatke koji poticu od eksplozija sa ukupnim pocetnim energijama
Ey = (0.5,1.0 i 2.0) x 10° erg. Pretpostavljamo da je veliki deo ukupne energije
eksplozije (> 98%) u obliku kineticke energije. Orlando sa saradnicima je poka-
zao da je ovo dobra pretpostavka i vazi u ranoj evoluciji OSN, ¢ak nekoliko dana
posle eksplozije. Tok gasa koji predstavlja odbaceni materijal, brzo posle eksplo-
zije postaje homologan i stoga brzina linearno raste sa daljinom od centra do dela
plazme najdaljeg od centra, gde dostize maksimalnu vrednost, Vi**. lako se u eks-
plozijama supernovih materija izbacuje sa Sirokim opsegom brzina, karakteristicna
brzina odbaéenog materijala je reda ~ 10* km s™! za tip Ia i ~ 5000 km s~! za
kolapsirajuce supernove (Reynolds et al. 2008). U simulacijama ostataka tipa Ia,
uzimamo Vi = 20000 km s za referentne slucajeve sa poCetnom energijom
Ey = 1.0 x 10°! erg i menjamo u skladu sa energijom (bez promena u profilu gus-
tine). Za kolapsirajuce ostatke, opravdano je pretpostaviti nesto nize brzine, od
Vo™ =10000 km s~1 za slucajeve sa najveéom ukupnom energijom.

Od slucajeva koje razmatramo, simulacije sa ve¢im gustinama MZM, ng = 0.5 i
2 cm~? ocekivano predstavljaju OSN koji poti¢u od kolapsa jezgra masivnih zvezda
(eng. core-collapse, CC; svrstavamo ih u tipove II, Ib i Ic). Bitna stavka, barem

za ranu interakciju izmedu supernove i okolne sredine, je gubitak mase neposredno

119



pre eksplozije. Ove masivne zvezde-roditelji imaju spore zvezdane vetrove tipi¢nih
brzina 10—50 km s™! i brzinu gubitka mase u intervalu 1076107 M, yr~! (videti,
na primer, rad Rejnoldsa sa saradnicima, Reynolds et al. 2017). Sa standardnim
profilom gustine zvezdanog vetra oc =2 (gde je r radijalno rastojanje od centralne
zvezde), gustinu materijala na koji nailazi udarni talas predstavljamo u obliku:

M,

T 5.1
ATriug pmy (5:1)

n(r) = ng + Ny = ng +

gde smo pretpostavili sferno simetri¢ni zvezdani vetar sa brzinom gubitka mase od
M, = 107°M,, yr~' i brzinom zvezdanog vetra v, = 10 km s~!. Ocekivano je da se
formira odredeni region u kome zvezdani vetar interaguje sa okolnom MZM, ali smo
u ovom upros¢enom modelu to zanemarili i planiramo da razmotrimo detaljnije u
daljem radu. Takode, naglasavamo da u jednacini dodajemo izotropnu kom-
ponentu zvezdanog vetra na konstantnu gustinu, tako da je gustina u svakoj tacki
,precenjena” za konstantnu vrednost. Ne ocekujemo znacajan efekat na dinamiku
udarnog talasa, uzimajuci u obzir vremenske i prostorne skale u nasim simulacijama.
Za detaljan model interakcije OSN sa okozvezdanim materijom videti rad Orlanda
sa saradnicima (Orlando et al. 2015).

Vec je receno da su gubici na zracenje zanemareni u ovim simulacijama, pa stoga
simulacije traju dok je adijabatski uslov potpuno zadovoljen. Prelaz od potpuno
adijabatskog do potpuno radijativnog OSN nije previSe oStar i traje gotovo isti
vremenski period kao i adijabatska faza, predstavljajuci takozvanu post-adijabatsku
fazu (Petruk et al. 2016). Potpun adijabatski rezim se zavrsava blizu tzv. prelaznog
vremena (teorijski, trenutak kada se ohladi prvi deli¢ fluida) i on oznacava pocetak

post-adijabatske faze (Blondin et al. 1998):
=2.83 x 10°E "ng”"" yr | (5.2)

dok dalje ova faza prelazi u radijativnu oko trenutka nastanka tanke i guste ljuske
ts ~ 1.8t (Cox & Anderson 1982, Petruk et al. 2016), gde je E5; = Ey/(10%%erg). U
periodu blizu prelaznog vremena, Sedov-Tejlorov udarni talas je dostigao radijus od

Rgr ~ 19. 1E5/17 H7/17 pc i brzinu Var =~ 260E1/17 2/17 km/s (Blondin et al. 1998).
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Opravdano je pretpostaviti da se radio-OSN mogu posmatrati sve do kraja faze
Sedov-Tejlora, kada njihova radio-emisija znac¢ajno opada (Bandiera & Petruk 2010).
Bandiera i Petruk, i Bozeto sa saradnicima (Bandiera & Petruk 2010, Bozzetto
et al. 2017) cak izvode statisticke argumente o radio-vidljivosti OSN sve do kraja
adijabatske faze. Zbog toga, kao i zbog zanemarivanja efekata radijativnog hladenja,
u celom skupu nasih simulacija, hidrodinamicku i radio-evoluciju posmatramo strogo
pre dostizanja prelaznog vremena.

Na pocetku simulacije pretpostavljamo da je OSN loptastog oblika sa radijusom
Ry=0.5 pc (pocetne starosti oko 30 godina) i da njegova evolucija pocinje iz cen-
tra 3D Dekartovog koordinatnog sistema (xg, 3o, 20) = (0,0, 0), pritom simulirajuéi
jedan oktant ostatka.

Prostorni domen simulacije obuhvata 20 do 200 parseka po x,y i z osi, zavisno
od konkretnog slu¢aja (maksimalnog radijusa koji dostize OSN). Koristimo grani¢ne
uslove nultog gradijenta?| na svim granicama domena. Za simulacije kolapsirajué¢ih
OSN (u guscoj MZM), izabrani parametri i jednacina daju gustinu zvezdanog

3

vetra od ny = 9 cm ™, na pocetnom radijusu 0.5 pc.

5.2.2 Nelinearno difuzno ubrzavanje i pojacanje magnetnog polja

Modelovanju hidrodinamike u 3D dodajemo uticaj ubrzanih kosmickih zraka i
pojacanje magnetnog polja, na nacin opisan u poglavljima i[2.2] odnosno u
radovima Pavlovi¢ (2017) i Pavlovi¢ et al. (2018).

Fromer sa saradnicima razvio je nove metode za integraciju jednacina evolucije
kosmickih zraka i povezivanje sa MHD simulacijom na nestruktuiranoj, pokretnoj
mrezi, u okviru koda AREPO (Pfrommer et al. 2017). Kod AREPO, namenjen
pretezno primeni u kosmoloskim simulacijama, prati advektivni transport kosmickih
zraka u plazmi sa magnetnim polje, kao i anizotropni difuzni transport kosmickih
zraka u lokalnom magnetnom polju. Fromer sa saradnicima je pokazao da ubrza-
vanje kosmickih zraka ne narusava znacajno samoslicnost Sedov-Tejlorovog resenja.

Najbitniji rezultat za nas rad je da rezultujuce modifikacije udarnog talasa mogu biti

76 Ako sa ¢ ozna¢imo skalarne veli¢ine u kodu PLUTO, a sa n smer duz neke od koordinatnih
osa, ovaj uslov na granici podrazumeva: g—g =01 %; =0.
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adekvatno aproksimirane prilagodenim adijabatskim indeksom, kako je to ucinjeno
u nasem modelovanju.

Unapredili smo u odredenoj meri model pojacanja magnetnog polja, u poredenju
sa modelom koji smo koristili za OSN G1.9+0.3, gde su razmatrane samo rezonantne
nestabilnosti. Za vreme evolucije OSN, dva razlicita tipa nestabilnosti izazvana to-
kom kosmickih zraka odgovorna su za pojacanje magnetnog polja (Amato & Blasi
2009). Amato i Blazi su pokazali da nerezonantni modovi dominiraju u fazi slo-
bodnog Sirenja i ranoj Sedov-Tejlorovoj, dok u kasnijim fazama dominiraju rezo-
nantne nestabilnosti. Bikov sa saradnicima (Bykov et al. 2014) je medu prvima
u svoj nelinearni, Monte-Karlo model efikasnog DSA ukljucio rast turbulencija od
rezonantnih i nerezonantnih nestabilnosti izazvanih tokom kosmickih zraka. Sarba-
dihari sa saradnicima je takode razmatrao oba pomenuta doprinosa u cilju boljeg
teorijskog objasnjena statisticke studije (Sarbadhicary et al. 2017). Ukoliko domini-
raju nerezonantni modovi, pojacano magnetno polje dostize saturaciju za vrednost
B? /81 ~ %0, pouZ (Bell 2004), dok su Kaprioli i Spitkovski (Caprioli & Spitkovsky
2014) pokazali da vazi B2/B2 ~ 30, M za pojacano magnetno polje sa znacajnim
doprinosom rezonantnih modova. Ovde B predstavlja pojac¢ano magnetno polje, By
je jacina Galaktickog magnetnog polja, vy je brzina udarnog talasa, o., je pritisak ko-
smickih zrakam na udarnom talasu normalizovan na pyvZ, sa py je obelezena gustina
okolne MZM i M, = (1 + 1/Ryor) M oznacava Alfenov Mahov broj u referentnom
sistemu vezanom za udarni talas (My = vs/va, gde je vy Alfenova brzina). Jed-
nostavne algebarske transformacije daju gustinu energije nerezonantno pojacanog
magnetnog polja:

ey R~ —?povs , (5.3)

i dalje, za rezonantne modove vazi:

2 3 Ocr
6](3) ~ §MApOU§. (5.4)

Odnos gustina energije nerezonantno i rezonantno pojacanog magnetnog polja moze

7774 Gestice ispred udarnog talasa, sa raspodelom fo u intervalu impulsa od pmin do Pmax, pritisak

Pe o se moze izracunati kao P g = || ; " B2 fo (p)4np*dp, gde je v(p) brzina estice sa impulsom
P.
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se dobiti kao:
A~ = =My, (5.5)

T3¢
Dakle, uveli smo korekciju (1 + A) u originalnu relaciju za rezonantno pojacanje
magnetnog polja, ranije opisano jednacinom (Caprioli et al. 2009), u cilju
racunanja udruzenog uticaja rezonantnih i nerezonantnih nestabilnosti izazvanih

tokom cestica:

Bop o 12C U3 (1 = U2 (1+N). (5.6)

Odnos A tezi nuli kako se OSN priblizava kasnoj fazi Sedov-Tejlora i jednacina (/5.6))
se svodi na ranije koriséeni oblik (2.21)), koji vazi za slu¢aj dominacije rezonantnih

nestabilnosti.

5.2.3 Teorijsko razmatranje radio-evolucije

Nas cilj u ovom poglavlju je primena jednostavnog analitickog pristupa na pre-
dvidanje nekih rezultata nasih simulacija, koji kasnije moze biti koris¢en za upo-
redivanje sa numericki dobijenim rezultatima. Analiziramo ponasanje povrsinskog
radio-sjaja u fazi Sedov-Tejlora, u kojoj ve¢ina OSN provodi najveéi deo vremena
tokom svoje evolucije.

Ukupna gustina energije kosmickih zraka je, pretpostavljajué¢i stepeni oblik ras-
podele po impulsima i zanemarujuéi energetske gubitke, priblizno (Arbutina et

al. 2012): , ,
Ny
€CR = Ke(mec2)2_7%(l + K), (5.7)
gde K predstavlja odnos energija jona i elektrona, v je energetski spektralni in-
deks (2 < 7 < 3) i K, je konstanta u stepenoj raspodeli elektrona po energijama
N(E)dE = K. E~"dE.
Gustina radio-fluksa sinhrotronskog zracenja ultrarelativistickih elektrona, do-

bijena u knjizi Paholjéika (Pacholczyk 1970) posle zamene koeficijenta emisije ¢,

gustinom fluksa S, je:

W
1+« —«
SV X KeB Vv {m] s
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Slika 35: Evolucija odnosa o, koji predstavlja pritisak kosmickih zraka na udarnom
talasu, normalizovan na pritisak udarnog talasa pyv?. Razlicite boje linija odgova-
raju gustinama okolne MZM i to: ng/cm?® = 0.005 (cijan), 0.02 (plava), 0.2 (zelena),
0.5 (crvena) i 2.0 (crna).
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gde je V zapremina a v je frekvencija. Tada je povrsinski radio-sjaj, definisan kao

¥, = 5,/9Q, gde je Q prostorni ugao radio-izvora (u steradijanima), oblika:

W
P ,D? = K.B"D |———]|. .
xS LHQ str] (5.9)
Iz jednacine (5.7)) dobijamo:
K, o< €cr X OerpoV2, (5.10)

gde na desnoj strani ne koristimo jednakost zbog toga Sto se udeo gustine energije
udarnog talasa u kosmickim zracima (joni i elektroni) razlikuje od o, (definisa-
nog u poglavlju do na faktor (7, — 1), gde je 7 =~ 4/3 adijabatski indeks
ultrarelativistickog fluida sastavljenog od cestica.

U poglavlju je naglaseno da rezonantni modovi dominiraju u fazi Sedov-
Tejlora (jednacina pa stoga imamo:

NI

B o (0,v5)2. (5.11)

Evolucija dijametra u Sedov-Tejlorovoj fazi moze se opisati kao D t5 (Se-

dov 1959) i ovo vodi do vy t75 o« D™3. Zamenom jednacine 1} i 1 u
jednacinu ((5.9) dobija se:

at 3a+11

at3
Y, xooa® DT A (5.12)

Zamena prosecnog spektralnog indeksa OSN a = 0.5, redukuje prethodnu zavisnost
na Y, oc gL D3125,

Slika (35| prikazuje evoluciju odnosa o u funkciji dijametra OSN, dobijenog iz
simulacija sa po¢etnom energijom eksplozije 10°! erg. Zaklju¢ujemo da evolucija o,
moze biti aproksimirana kao 0:;%3 ~ D7%5 u ranijim i D~? kasnijim fazama evo-
lucije (odgovara grani¢nim slucajevima oo, oc D793 i o, oc D712 videti sliku [35)).
Ovaj jednostavni teorijski pristup, zajedno sa ogranicenim uvidom u NLDSA mo-
delovanje, predvida radio-evoluciju grubo izmedu Y, oc D735 i %, oc D7°, i to za

spektralni indeks a = 0.5, ocekivan u nemodifikovanom rezim™®, Ovo razmatra-

"8Slucaj kada se ubrzane Eestice razmatraju kao test-Gestice, bez dinamicke uloge.
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Tabela 2: Koris¢eni parametri i pocetni uslovi za hidrodinamicke modele koje smo
koristili za dobijanje radio-evolucije razlicitih OSN.

Oznaka Pocetna  Energija Gustina Ukupno Velicina
modela masa  eksplozije lokalne MZM  vreme racunske mreze
(Ms) (10 erg)  (em™?) (10% yr) (pc)
SNR0.005_0.5 1.4 0.5 0.005 400 140
SNRO0.005_1.0 1.4 1.0 0.005 400 160
SNR0.005-2.0 1.4 2.0 0.005 500 200
SNRO0.02_0.5 1.4 0.5 0.02 150 80
SNRO0.02_1.0 1.4 1.0 0.02 150 80
SNRO0.02_2.0 1.4 2.0 0.02 150 90
SNR0.2.0.5 1.4 0.5 0.2 60 35
SNR0.2_1.0 1.4 1.0 0.2 60 35
SNR0.2.2.0 1.4 2.0 0.2 70 35
SNR0.5.0.5 10 0.5 0.5 35 20
SNRO0.5_1.0 10 1.0 0.5 40 25
SNRO0.5.2.0 10 2.0 0.5 50 32
SNR2.0.0.5 10 0.5 2.0 23 20
SNR2.0_1.0 10 1.0 2.0 23 20
SNR2.0.2.0 10 2.0 2.0 23 20

nje, ipak, daje ocekivanu zavisnost za ogranic¢eni period evolucije. Kasnije ¢emo iz
nasih numerickih simulacija dobiti precizan uvid u vremensku evoluciju i doprinose

razlic¢itih fizickih parametara.

5.3 Rezultati

3D hidrodinamicke simulacije, razvijene u ovom radu (slika, opisuju evoluciju
OSN u Dekartovom koordinatnom sistemu primenom koda PLUTO. Koristimo mo-
del detaljnije opisan u poglavlju {4 sa unapredenim modelom pojacanja magnetnog
polja. U toku hidrodinamicke evolucije, nas kod racuna raspodelu ubrzanih cestica
i njihovu odgovarajucu sinhrotronsku radio-emisiju, za trenutnu starost OSN.

Glavni cilj ovog rada nije modelovanje pojedinaénih OSN, za koje postoji kom-
pletan skup posmatranih dinamickih i spektralnih karakteristika. Umesto toga,
koristimo ograniceni skup karakteristicnih parametara i pokusavamo da na zado-
voljavajué¢i na¢in objasnimo i, u nekoj meri, reprodukujemo posmatranja. NasSe
simulacije nude adekvatan opis posmatrane populacije, iako ne mozemo ocekivati

precizne rezultate za svaki pojedinac¢ni objekat jer smo simulacije uradili sa sred-
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Slika 36: Domen simulacije (eksplozija supernove potice iz centra oktanta u 3D
Dekartovom koordinatnom sistemu (zo, o, 2z0) = (0,0, 0)), gde regioni razli¢itih boja
oznacCavaju razlicite gustine. Niz izopovrsina (3D povrsina koja sadrzi éelije sa istom
gustinom) predstavlja hidrodinamicku evoluciju koja odgovara modelu SNR2.0_1.0
(videti tabelu [2]) vremenskim trenucima: ¢ = 500 yr (gornji levi panel), ¢ = 2000 yr
(gornji desni), t = 8000 yr (donji levi) i ¢ = 23000 yr (donji desni). Prikazane konture
odgovaraju linearno skaliranim vrednostima izmedu najmanje i najvece vrednosti u
prostoru izmedu prednjeg udarnog talasa i kontaktnog diskontinuiteta. Simulaciona
kutija je duzine 20 pc duz svake ose. Efektivna rezolucije se menja od 81923 na
pocetku do 5123 na kraju simulacije (23000 yr).
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Slika 37: Dijagram zavisnosti povrsinskog radio-sjaja i dijametra za ostatke na frek-
venciji ¥ = 1 GHz, dobijen iz nasih numerickih simulacija. Razli¢ite boje linija
odgovaraju razlicitim gustinama, redom, nyg/cm?® = 0.005 (cijan), 0.02 (plava), 0.2
(zelena), 0.5 (crvena) i 2.0 (crna). Razliciti tipovi linija oznacavaju energije eks-
plozije, redom, Fy/10%erg = 0.5 (tackasta linija), 1.0 (isprekidana) i 2.0 (puna).
Posmatracki podaci predstavljaju 65 Galaktickih OSN sa poznatim daljinama (tro-
uglovi), uzeti iz rada Pavlovi¢a sa saradnicima (Pavlovi¢ et al. 2014). Kasiopeja A
je prikazana otvorenim trouglom, dok prazan krug predstavlja najmladi Galakticki
OSN G1.9+0.3 (videti poglavlje [d). Brojevima su oznaceni sledeci ostaci: (1) CTB
37A, (2) Kes 97, (3) CTB 37B i (4) G65.14+0.6. Navodimo evolucione trake za
reprezentativni slucaj sa parametrom injekcije & = 3.4 i parametrom nelinearnog
priguSenja magnetnog polja ¢ = 0.5.
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Slika 38: Uticaj razlic¢itih parametra simulacije na prirodu radio-evolutivnih traka
OSN. Prikazujemo cetiri panela od kojih svaki sadrzi radio-evoluciju u slucaju da
samo jedan parametar drzimo konstantnim. Ispitana je zavisnost evolutivnih traka
od gustine okolne sredine, ny (panel A), energije eksplozije Fy (panel B), parametra
injekcije £ (panel C) i parametra nelinearnog prigusenja magnetnog polja ¢ (panel
D). U donjem levom uglu svakog panela nalaze se vrednosti konstantnih parametara,
izabranih kao reprezentativni slucajevi.
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Slika 39: Numericki lagoritamski izvod povrsinskog radio-sjaja po dijametru Cgﬁ;%.

Razlicite vrste linija i njihove boje odgovaraju slucajevima kao na slici Pri-
kazane evolucione trake imaju parametar injekcije £ = 3.4 i parametar prigusenja
magnetnog polja ¢ = 0.5.
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njim vrednostima pocetnih parametara.

Parametar injekcije kosmickih zraka £ uglavnom lezi u intervalu 3.0—4.5, gde vi-
soke vrednosti ¢ > 4.0 odgovaraju priblizno rezimu bez modifikacije udarnog talasa,
dok niske vrednosti £ < 3.5 odgovaraju efikasnom DSA (Kosenko et al. 2014). Ko-
ristimo srednju vrednost & = 3.4, ali takode u nekim simulacijama & = 3.3 1 & = 3.2,
u cilju testiranja osetljivosti modela na vrednosti ovog parametra.

Parametar ¢ odreduje udeo energije MHD talasa koji se rasipaju u plazmi i
prelaze u toplotu, kroz proces nelinearnog prigusenja. Ocekujemo da je prigusenje
uvek prisutno u odredenoj meri i koristimo vrednost medijane ¢ = 0.5, kao razumnu
procenu (videti, na primer, Kang et al. 2013, Ferrand et al. 2014).

U simulacijama koristimo konstantan odnos protona i elektrona K., = 1072
vrednost koja je karakteristicna za spektar kosmickih zraka blizu Zemlje i izgleda da
karakterise kasnije faze evolucije OSN (Sarbadchicary et al. 2017). Sa druge strane,
ova vrednost moze dovesti do precenjivanja emisije mladih ostataka (ispostavice se
da je to slucaj kod G1.9+O.ﬂ.

Kao sto je naznaceno u radu Berezka i Folka, injekcija cCestica se desava samo
na delu povrsine udarnog talasa (emituju¢a povrsina je manja od 47 R%, gde je R
radijus OSN), zavisno od veli¢ine OSN (Berezhko & V6lk 2004). To znaéi da radio-
fluks dobijen u sfernosimetricnom modelu mora biti renormalizovan tj. smanjen u
odredenoj meri koja moze biti razlicita za razlic¢ite ostatke. Izabrali smo da izosta-
vimo ovu vrstu smanjenja kako bismo dobili gornju granicu simuliranih evolutivnih
traka.

Tabela [2] prikazuje hidrodinamicke parametre svih simulacija. Na slici |37 prika-
zujemo simulaciju povrsinskog radio—sjaja@ Y, na frekvenciji v = 1 GHz u funkciji
dijametra D. Na sliku [37| dodali smo i podatke koji predstavljaju posmatranja 65
Galaktickih ljuskastih OSN (uklju¢ujuéi Kasiopeju A) sa poznatim daljinama (Pav-
lovi¢ et al. 2014) i dodatno, prikazan je i najmladi Galakticki OSN G1.940.3.

Simulirana zavisnost evolucije povrsinskog radio-sjaja od dijametra (slika ,

dobijena za tipi¢ne hidrodinamicke parametre date u tabeli [2] pokriva region Ga-

U radu Pavloviéa, dobijeno je Ko, = 2 x 1073 (Pavlovié¢ 2017).
80Tzrazen je u jedinicama Wm ™ 2Hz~'sr~! i nezavisan od daljine do izvora, sve dok se zanemaruju
efekti difrakcije i interferencije (Wilson et al. 2013).
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laktickih eksperimentalnih podataka, uz dobro slaganje. Vide se cetiri istaknuta
OSN: CTB 37A, Kes 67, CTB 37B i G65.140.6 (oznaceni brojevima od 1 do 4, slika
, koji imaju znacajno veéi radio-sjaj u odnosu na onaj koji predvidaju nasi modeli.
Ovo ipak nije iznenadujuce, s obzirom na to da posmatranja ukazuju na interakciju
ovih ostataka sa molekulskim oblacima. U slucaju OSN CTB 37A (G348.5+0.1),
na interakciju udarnog talasa sa molekulskim oblacima ukazuje prisustvo OH ma-
serske emisije na 1720 MHz (Frail et al. 1996) prema veoma Sirokim molekulskim
komponentama (Reynoso & Mangum 2000) koji takode sadrze guste (> 103 cm™!)
regione (Maxted et al. 2013). Sliéno vazi za OSN CTB 37B (348.7+0.3) koji se
nalazi u jednom od najaktivnijih regiona u Galaksiji, gde je znacajan broj ljuska-
stih struktura verovatno povezan sa skorijim OSN (Kassim et al. 1991) i takode,
detektovani su maserski OH izvori u radio-podru¢ju (Frail et al. 1996). Dabner sa
saradnicima, Tian sa saradnicima i Paron sa saradnicima predlozili su da Kes 67
(G18.8+0.3) interaguje sa gustim molekulskim gasom (Dubner et al. 1999, 2004,
Tian et al. 2007, Paron et al. 2012). Frobrih sa saradnicima je OSN G65.1+0.6
ukljucio na listu ostataka sa identifikovanom prosirenim emisionim linijama Hy iz
svog pregleda (Froebrich et al. 2015). Ovi autori predlazu da moguéa interakcija
sa obliznjim molekulskim oblakom ¢ini G65.14-0.6 primarnom metom za gama po-
smatranja u oblasti TeV. OSN tipa Ia evoluiraju kroz sredinu male gustine i za to
vreme ne usporavaju znacajno. Kada ovi OSN naidu na guste molekulske oblake,
pri ¢emu njihovi udarni talasi imaju prilicno visoke Mahove brojeve (oko nekoliko
stotina), stvaraju se uslovi za efikasno ubrzavanje ¢estica i pove¢anu radio-emisiju.

Objasnjenje posmatranja koja leze ispod modelovanih traka je laksi zadatak.
Podsec¢amo da su simulacije implementirane sa pretpostavkom da se injekcija desava
na celoj povrsini udarnog talasa. Ako se to desava samo na nekom manjem delu,
ukupna radio-emisija ¢e biti manja. Takode, moze se zakljuciti sa slike (panel
C) da parametar injekcije veéi od & = 3.4 dovodi do znacajno nize vrednosti udela
cestica 1 koje ¢e biti ukljucene u proces ubrzanja. Ovo direktno vodi do nize ukupne
radio-emisije. Ipak, nije sasvim jasno Sta je uzrok neefikasne injekcije kod pojedinih
OSN.

Tokom evolucije OSN, priblizno do oko 10 pc, povrsinski sjaj u radio-podrucju
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pokazuje relativno visoku osetljivost na vrednosti energije eksplozije Fy, okolne gus-
tine ny, parametra injekcije £ i takode parametra Alfenovog zagrevanja ¢ (videti
sliku [38| koja pokazuje cetiri panela na kojima smo zeleli da istaknemo pojedinacno
tip zavisnosti od svakog pomenutog parametra). Sa panela C (slika se moze
zakljuciti da modeli pokazuju izrazenu zavisnost od injekcije £. Ipak, treba imati
u vidu da prikazane trake pokrivaju Sirok opseg vrednosti za &, koji obuhvata pri-
blizno pet redova veli¢ine odnosa Cestica koje bivaju uklju¢ene u proces ubrzanja 7
(n ~ 1072 do 1077, za kompresiju na udarnom talasu oko 4, videti rad Blazija sa
saradnicima, Blasi et al. 2005). Slika takode pokazuje da evolutivne trake manjih
ostataka pokazuju vecu osetljivost na varijacije u osnovnim parametrima simulacije.
U kasnijoj evoluciji ova zavisnost slabi i evolutivne trake pokrivaju znatno uzi region.

Evolutivne trake za OSN tipa Ia, koji evoluiraju u retkoj sredini@ dostizu maksi-
mum radio-emisije za relativno male dijametre (reda veli¢ine nekoliko parseka) i za-
tim sledi faza opadanja sjaja. Dijametar koji odgovara maksimumu sjaja, je manji
za slucaj MZM vece gustine. Evolutivne trake za evoluciju u sredini sa gustinom

ng = 0.2 cm ™2

imaju trend opadanja tokom cele evolucije OSN. Ovo nije u kon-
tradikciji sa zakljuécima o evoluciji gustine radio-fluksa S, iz rada Pavlovic¢a (Pav-
lovié 2017), veé sledi iz relacije izmedu dve veli¢ine kojima opisujemo radio-zracenje
¥, « S,D72. Radio-evolucija ostataka koji poticu od kolapsirajué¢ih supernovih
prati trend dobijen za OSN tipa Ia u najvecoj gustini okolne sredine i njihove evolu-
tivne trake ne sadrze fazu rasta sjaja ve¢ predstavljaju monotono opadajuce funkcije
dijametra OSN. Glavni razlog za ovakav oblik evolucije lezi u pocetnoj interakciji sa
okozvezdanom materijom.

Kako se OSN priblizava kraju Sedov-Tejlorove faze, efikasnost ubrzavanja ko-
smickih zraka takode opada kao rezultat postepenog opadanja Alfenovog Mahovog
broja M. Slike i[38] jasno pokazuju da efikasnost ubrzavanja ne utic¢e znacajno
na evoluciju radio-sjaja u ovoj fazi. Takode, u nekim ranijim radovima predlozeno je

da veca gustina okolne MZM nuzno vodi ka vecoj sinhrotronskoj emisiji OSN (videti,

na primer Duric & Seaquist 1986, Arbutina & Urosevié¢ 2005). Slika pokazuje da

817 slucaju eksplozija tipa Ia, ovo je zadovoljeno u opstem sluéaju i zaista o¢ekujemo interakeiju
sa neporemecéenom, retkom MZM (Reynolds 2008). Ipak, neki ostaci, kao sto su Kepler, N103B i
verovatno 3C 397, predstavljaju izuzetke i evoluiraju u nehomogenoj sredini.
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evolutivne trake OSN iz guste sredine nisu uvek iznad traka dobijenih za ostatke u
retkoj sredini, posebno u kasnijim fazama evolucije (u kojima OSN provode najveéi
deo evolucije) pa su stoga ova svojstva evolutivnih traka od najveceg znacaja.

Gusta sredina dovodi do znacajnog usporavanja udarnog talasa i stoga, do manje
efikasnog ubrzavanja cestica. Prema analitickoj teoriji, baziranoj na Belovoj teoriji
DSA u test-rezimu, povrsinski sjaj u radio-kontinuumu ima oblik 3, oc B1*%ny D=2,
za datu brzinu udarnog talasa, gde je a sinhrotronski spektralni indeks (Bell 1978b,
Duric & Seaquist 1986). Zbog toga, bilo bi intuitivno ocekivati da evolutivne trake
OSN u gustoj sredini leze iznad onih u sredini niske gustine. Ovo je bila jedna
od pocetnih teorijskih pretpostavki u radu Arbutine i UroSevié¢a koji se bavi radio-
evolucijom i klasifikacijom ostataka baziranoj na gustini okolne sredine (Arbutina &
Urosgevié¢ 2005). Medutim, nase simulacije pokazuju da to nije toliko jasan trend kod
OSN sa dijametrom od nekoliko desetina do nekoliko stotina parseka. Zaklju¢ujemo
da OSN u retkoj okolnoj sredini ¢esto imaju veéi radio-sjaj u poredenju sa ostacima
u gustoj sredini, za dati dijametar. Iako moze izgledati kontraintuitivno, ovo je
potpuno ocekivano u slucaju kada se u modelovanje ukljuci konzistentan tretman
hidrodinamicke evolucije. Jasno je da udarni talas OSN koji nailazi na gustu sredinu
usporava znatno ranije, sto ponekad dovodi do skoro 10 puta manjeg Mahovog broja
od onog koji bi ostatak imao u retkoj sredini (kada dostigne isti dijametar). Veéa
vrednost Mahovog broja znaci i veéu energiju injekcije, kao i veéi porast energije to-
kom prelaska Cestica ispred i iza udarnog talasa, i obrnuto. To ¢e dalje kao posledicu
imati veci broj elektrona ubrzanih do energija reda ~ GeV (koji su odgovorni za emi-
siju zracenja putem sinhrotronskog mehanizma) u retkoj sredini i samim tim vecu
radio-emisiju. Nase simulacije ukazuju na to da svaka klasifikacija OSN, bazirana na
gustini okolne sredini i polozaju na ¥ — D evolutivnom dijagramu, moze dovesti do
pogresnih zakljucaka i zahteva opreznost u primeni. Izuzetak predstavljaju ostaci sa
malim dijametrima (mladi OSN) jer razlika izmedu Mahovih brojeva kod njih nije
toliko izrazena, a energija injekcije je relativno velika zbog visokih temperatura iza
udarnog talasa.

Tradicionalno, statisticke studije (videti, na primer, radove Urosevi¢a i Pavlovié¢a

sa saradnicima, kao i reference u njima, Urosevi¢ 2002, Pavlovié¢ et al. 2013, 2014)
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¢esto koriste zavisnost 3, = AD? baziranu na fizickim argumentima, i zatim koriste
posmatracke podatke za kalibraciju relacije (odredivanje parametara § i A). Ipak,
na ovaj nacin dobijena relacija moze predstavljati samo usrednjenu evolutivnu traku
za dati uzorak OSN. Parametar nagiba § moze biti shva¢en kao kvantitativni opis
brzine promene povrsinskog sjaja u radio-podrucju u odnosu na dijametar. Simu-
lacije koristimo kao alat za dobijanje evolucije parametra /3 (slika jednostavnim

numerickim ra¢unanjem ‘iilfogg% i primenom Savicki-Golaj ﬁlter kako bi se izbe-

gla pojava nefizickih skokova vrednosti nagiba usled konacne vremenske rezolucije.
Sa slike [39] zakljucujemo da evolucija nagiba > — D relacije viSe zavisi od gustine
okolne sredine, a manje od energije eksplozije. Za starije ostatke, pretezno one sa
dijametrima izmedu 10 i nekoliko stotina parseka (faza Sedov-Tejlora), 5 se pri-
blizava vrednostima izmedu —6 i —4. Empirijska vrednost parametra § dobijena
u radovima Pavlovi¢a sa saradnicima (Pavlovi¢ et al. 2013, 2014) je ~ —5 za Ga-
lakticki uzorak OSN. Ipak, treba imati u vidu da su ovi nagibi dobijeni primenom
ortogonalne regresije na celokupni uzorak. Tesko je razdvojiti faze evolucije radio-
sjaja iz nasih simulacija i povezati ih sa odgovaraju¢im dinamickim fazama evolucije
OSN, kao sto je uradeno semi-analiticki u radu Berezka i Folka (Berezhko & Volk
2004). Jedan od razloga je verovatno njihov uproséeni opis hidrodinamike OSN, koji
pretpostavlja da se odbaceni materijal na pocetku Siri kao celina brzinom V.
Zanimljivo je da je Kosti¢ sa saradnicima zaklju¢io, primenom statistickih me-
toda u simulacijama sa fraktalnom strukturom MZM, da se nagib evolucije povrsin-
skog radio-sjaja ustrmljava ako je gustina okolne sredine veca (Kosti¢ et al. 2016).
Nase simulacije delimi¢no potvrduju ovaj zakljucak. Naime, za ostatke malog dija-
metra (D < 20 pc; videti sliku dobijamo isti zakljucak, dok za vece dijametre
ovi nagibi postaju isti za razlic¢ite gustine i njihove vrednosti iznose izmedu —6 i —4.
Iz simulacija se moze izvesti zakljucak da rasturanje tacaka na > — D dijagramu
za dati dijametar ostatka D potice od energije eksplozije Ej, kao i od razli¢itih
okolnih gustina. Takode, treba imati u vidu da nase simulacije ne primenjuju re-

normalizaciju fluksa usled Cinjenice da se injekcija desava na delu udarnog talasa.

82Eng. Savitzky-Golay, metod primenjuje polinomijalnu regresiju na diskretne podatke, unutar
pokretnog intervala (Savitzky & Golay 1964).
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Ovaj parametar bi takode uneo dodatno rasturanje u ¥ — D ravni. Evolutivne trake
su priblizno medusobno paralelne i takode priblizno formiraju pravilan oblik za di-
jametre veée od ~ 10 pc. Ova pravilnost moze biti shvacena kao teorijska osnova
za koriséenje X — D relacije kao instrumenta za odredivanje daljine do OSN. Me-
renje horizontalne Sirine regiona ograni¢enog simuliranim evolutivinim trakama, za
povrsinski sjajeve 10720, 1072' i 10722 Wm2Hz 'sr~! daje karakteristicnu gresku
od ~ 50% za izracunatu donju granicu dijametra (daljine) OSN.

Slika, takode pokazuje da postoji glatki prelaz izmedu evolutivnih traka za
dva tipa OSN, onih koji poti¢u od SN tipa Ia i onih koji poti¢u od kolapsirajué¢ih
SN (ostaci tipa Ia u gustoj sredini na dijagramu se nalaze blizu onih koji poti¢u od
kolapsirajuc¢ih supernovih). Ova svojstva otezavaju eventualno odredivanje tacnog
tipa supernove od koje potice OSN, samo na osnovu radio-posmatranja. Povezivanje
OSN sa SN zahteva dodatne posmatracke podatke na razlicitim talasnim duzinama.

Na slici|40]je prikazana simulirana zavisnost radio-sjaja na frekvenciji v = 5 GHz,
kako bi se dodatno proverilo slaganje sa vangalaktickim uzorcima OSN. Uzorci koje
smo koristili u disertaciji sadrze dostupne podatke o vangalaktickim populacijama
OSN, uglavnom dobijene iz rada Bozeta sa saradnicima (Bozzetto et al. 2017). Do-
datne uzorke, kao $to je na primer NGC 6744, treba ukljuciti u buduénosti, kada
budu dostupna novija merenja (Yaw et al. 2018). Izostavili smo uzorak OSN iz
galaksije Arp 220, u odnosu na rad Bozeta sa saradnicima (Bozzetto et al. 2017),
jer je sastavljen od ostataka sa dijametrima koji su manji od pocetnog dijametra
odbacenog materijala u nasim simulacijama. Slika 40| sadrzi ukupno 215 OSN, koji
su prikazani zajedno sa modelovanim evolutivnim trakama na 5 GHz. Posmatrani
uzorak sadrzi i ostatak SN 1987A iako njegova kompleksna morfologija zahteva na-
predniji i specijalizovani tretman (Orlando et al. 2015). Znacajnije odstupanje po-
smatranja od modela postoji samo za udruzeni uzorak ostataka iz cetiri nepravilne
galaksije: NGC 1569, 2366, 4214 i 4449 (radio-fluksevi su uzeti iz rada Comiuk i Vil-
kotsa, pri ¢emu nisu ukljuceni ostaci sa dijametrima koje je bilo nemoguce razluciti
usled ogranicene rezolucije interferometra VLA, Chomiuk & Wilcots 2009a). U po-
redenju sa radio-sjajem koji predvida nas model, ove galaksije sadrze ostatke koji su

nadprosecno sjajni, imajuéi u vidu njihovu veli¢inu. Jedno od mogucih objasnjenja
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moze biti visoka stopa formiranja zvezda (eng. star formation rate, SFR), posebno
za NGC 1569 i NGC 4449. Najsjajniji OSN u NGC 1569 je N1569-38 i on je samo
upola manje luminozan od Kasiopeje A. NGC 4449 sadrzi jako mlad ostatak N4449-
1 (poznat i kao J1228+441 ili 1AXG J122810+4406), koji je izuzetno sjajan, ¢ak
pet puta sjajniji od Kasiopeje A. Udarni talas ostatka N4449-1, umesto sa okolnom
MZM, verovatno jos uvek interaguje sa zvezdanim vetrom masivne zvezde roditelja
(Bietenholz et al. 2010). Drugi po luminoznosti OSN u ovoj galaksiji je N4449-14,
sa luminoznoséu nesto manjom od luminoznosti Kasiopeje A (Chomiuk & Wilcots
2009a). U galaksiji sa ve¢om stopom formiranja zvezda, o¢ekujemo veéu popula-
ciju veoma masivnih zvezda i, ako Ej zavisi od mase zvezde roditelja (Chomiuk &
Wilcots 2009b), ova energija moze biti veéa od najveée vrednosti iz nasih simulacija

Ey =2 x 10% erg.

5.4 Diskusija

U ovom delu disertacije proucavali smo evoluciju netermalne emisije OSN u radio-
podrucju, sa odgovaraju¢im tretmanom hidrodinamike i difuznog udarnog ubrzava-
nja. Hidrodinamicka evolucija OSN je modelovana pomoéu 3D hidrodinamickog
koda PLUTO, na mrezi sastavljenoj od blokova adaptivne preciznosti. U modelova-
nje je uklju¢eno vremenski zavisno ubrzavanje ¢estica na prednjem udarnom talasu
i odgovarajuéi uticaj na fluid, koji se racuna primenom nelinearnog semi-analitickog
modela Blazija sa saradnicima (Blasi et al. 2004, 2005).

Takode smo implementirali i model poja¢anja magnetnog poja u blizini udarnog
talasa, uzevsi u obzir nestabilnosti koje izaziva tok kosmickih zraka. Uzimamo u
obzir rezonantne i nerezonantne modove, po prvi put u simulacijama OSN na velikoj
skali, pri ¢emu implementiramo numericke recepte dobijene iz PIC simulacija, bazi-
ranih na osnovnim fizickim principima, i nelinearnih MHD simulacija turbulencije
koju izazivaju kosmicki zraci. Ipak, pomenuti pristup ima veci znacaj za simulacije
mladih ostataka, dok se kod starijih, zbog manjih brzina udarnog talasa, svodi na
pristup koji uzima u obzir samo rezonantne modove.

Analiticki pristup pomenutim fenomenima ¢esto je baziran na jednostavnim pret-

postavkama o evolutivnoj fazi OSN, spektru ubrzanih ¢estica i njegovoj evoluciji,
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Slika 40: Dijagram zavisnosti povrsinskog sjaja radio-zracenja u funkciji dijametra
OSN, na frekvenciji v = 5 GHz, dobijen iz nasih numerickih simulacija. Prika-
zane tacke predstavljaju posmatracke podatke iz sledeé¢ih galaksija: M82 (zelena
boja); NGC 4449, NGC 1569, NGC 4214, NGC 2366 (crna); M31 (plava); SMC
(crvena; eng. Small Magelanic Cloud); M33 (otvoreni kvadrati); LMC (otvoreni
krugovi). lako pripada galaksiji LMC, mladi OSN 1987A je prikazan odvojen od
ostalih (otvoreni trougao) i predstavlja najblizu eksploziju supernove videnu u mo-
dernom dobu od kada mozemo da vrsimo radio-posmatranja. Razlicite boje i oblik
linija odgovaraju istim slucajevima kao na slici

137



evoluciji magnetnog polja, itd. Pouzdane numericke simulacije predstavljaju dobar
nacin za prevazilazenje ovih ogranicenja, u cilju boljeg razumevanja osnovnih fizickih
procesa i objasnjavanja posmatranih statistickih osobina.

NLDSA i pojacanje magnetnog polja ukljuc¢eni su u veliki broj hidrodinamickih
kodova i baziraju se na slicnim fizickim modelima. Njihov uticaj na hidrodinamku
je modelovan kroz racunanje efektivnog adijabatskog indeksa i njegovu advekciju
iza udarnog talasa, koji predstavlja aproksimativni pristup. Elison sa saradnicima
koristio je priblizni, algebarski model DSA (Ellison et al. 2004), koji sadrzi osnovne
fizicke procese koji opisuju nelinearno ubrzavanje, date radovima Berezka i Elisona,
kao i Elisona sa saradnicima (Berezhko & Ellison 2004, Ellison et al. 2000). Noviji
radovi, kao sto je rad Lija sa saradnicima, Ferona sa saradnicim i Orlanda sa sa-
radnicima (Lee et al. 2012, Ferrand et al. 2012, Orlando et al. 2016) se uglavnom
oslanjaju na staticki model NLDSA, razvijen od strane Blazija i saradnika (Blasi
2004, Blasi et al. 2005). Stoga je oc¢ekivano da se dobija veoma dobro slaganje dobi-
jenih spektara ubrzanih Cestica u pomenutim radovima i onih u nasem radu (videti,
na primer, sliku 27). Mi smo uglavnom zainteresovani za netermalnu, sinhrotron-
sku radio-evoluciju, vezanu za elektrone iz kosmickih zraka, pa zato ne uklju¢ujemo
termalnu populaciju cestica. Simulacije ne sadrze racun 3D profila radio-sjaja, s
obzirom na to da je glavni cilj disertacije evolucija ukupne radio-emisije. Ipak, ne
ocekujemo da bi se profil sjaja dobijen u nasem modelu mnogo razlikovao od onog
dobijenog u radu Ferona sa saradnicima (Ferrand et al. 2012).

Nas cilj u ovoj glavi nije bio modelovanje nekog odredenog OSN, bazirano na
posmatranim dinamickim i spektralnim karakteristikama. Koriste¢i skup reprezen-
tativnih parametara, dobili smo usrednjene evolutivne trake, koje dobro fituju tre-
nutno dostupne skupove posmatrackih podataka. Takode proucavamo uticaj re-
levantnih fizickih parametara na radio-emisiju OSN, kao i na evoluciju ove emi-
sije. Pokazali smo da tipi¢ni hidrodinamicki parametri, kao i parametri ubrzavanja
kosmickih zraka, kao rezultat daju radio-evoluciju koja je konzistentna sa radio-
posmatranjima Galaktickih OSN. Simulacije pokazuju da evolutivne trake OSN u
gustoj sredini nisu uvek iznad traka za ostatke koji evoluiraju u retkoj MZM. Kao

glavni razlog navodimo znacajno usporenje udarnog talasa OSN u gustoj sredini,
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koje dalje vodi do smanjene efikasnosti ubrzavanja ¢estica. Ukoliko OSN evoluira u
gustoj sredini (takode, vazi pretpostavka o izotropnosti), to moze kao rezultat imati
odsustvo faze rasta radio-sjaja tj. radio-evoluciju karakterise samo faza opadanja
povrsinskog sjaja.

Nakon dobijanja glavnih rezultata ovog modela, dodatno razmatramo mmnogo
puta kritikovanu upotrebu Y — D relacije kao alata za odredivanje udaljenosti. Evo-
lutivne trake imaju veoma sli¢cnu zajednicku formu za dijametre ve¢e od D ~ 10 pc.
Cak i u slucaju konstantnog parametra renormalizacije za sve OSN (koja u obzir
uzima ubrzavanje ¢estica samo na delu udarnog talasa), simulirane evolutivne krive
ukazuju na to da ¢e greska za dijametar (daljinu) biti oko 50%. Dodatni problemi
se javljaju usled gresaka merenja i selekcionih efekata (videti, na primer, Arbutina
& Urosevi¢ 2005, Urosevi¢ et al. 2010, Pavlovi¢ et al. 2014).

Dobijamo dobro slaganje u ¥ — D ravni izmedu posmatranih OSN i nasih nu-
merickih rezultata. Ipak, OSN iz galaksija koje karakterise visoka stopa formiranja
zvezda pokazuju sistematski trend povec¢ane radio-emisije u odnosu na onu pre-
dvidenu modelom. Moguce objasnjenje je veca energija eksplozije u gustoj sredini

zahvaljujuci populaciji izuzetno masivnih zvezda.

5.5 Sazetak i zakljucak

Predstavili smo 3D hidrodinamicko modelovanje OSN, koje uklju¢uje NLDSA,
pojacanje magnetnog polja i njihov uticaj na udarni talas. Uglavnom proucavamo
osobine radio-sinhrotronske emisije OSN, kao i njenu evoluciju. Neki od najvaznijih
rezultata naseg modelovanja su:

1) Testirali smo nas model na dostupnim posmatranjima Galaktickih i vanga-
laktickih OSN. Simulacija zavisnosti radio-evolucije OSN je konzistentna sa opsegom
parametara koje ocekujemo u prirodi.

2) Tokom pocetne evolucije OSN, priblizno do dijametra od 10 parseka, povrsinski
radio-sjaj karakteriSe relativno visoka osetljivost na vrednosti energije eksplozije,
okolne gustine, parametra termalne injekcije i parametra Alfenovog zagrevanja. U
kasnijoj evoluciji, ove zavisnosti slabe.

3) Radio-evolutivne trake za OSN koji evoluiraju u sredini razli¢ite gustine seku
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se izmedu = 10 pc i nekoliko desetina parseka. > — D trake za veéu gustinu MZM
se posle toga nalaze ispod traka koje odgovaraju retkoj sredini. Stoga korelacija
izmedu okolne gustine i polozaja na > — D dijagramu nije uvek jednozna¢na i njena
primena zahteva opreznost.

4) Evolutivne trake za radio-emisiju OSN mogu vrlo rano pokazati trend opa-
danja, posebno u sluc¢ajevima kada ostaci evoluiraju kroz gustu MZM. Ovo moze u
nekim slucajevima imati kao rezultat potpuno odsustvo faze rasta radio-sjaja. Si-
tuacija se dodatno komplikuje kod radio-supernovih u fazi kada dominira materijal
koji je odbacila zvezda-roditelj.

5) Udarni talasi koji napustaju mehurove razredenog gasa i nailaze na guste
molekulske oblake, dok jos uvek imaju velike Mahove brojeve (oko nekoliko stotina),
pokazuju povec¢anu radio-emisiju u poredenju sa OSN koji se tokom cele evolucije
nalaze u gustoj sredini.

6) U nasim simulacijama se dobijaju nagibi ¥ — D relacije izmedu —4 i —6
za potpuni rezim Sedov-Tejlora, koji se dobro slazu sa teorijskim predvidanjima i
vrednostima za posmatrane uzorke OSN.

7) U slucaju da se ¥ — D relacija koristi kao alat za odredivanje daljine, simu-
lacije ukazuju na postojanje greske od oko 50%, cak i kada se zanemare morfoloske
karakteristike.

Evolutivne trake, dobijene u ovom radu, mogu biti veoma korisne za radio-
posmatrace. Oni ih mogu primeniti na odredivanje evolutivnog statusa svih posma-
tranih Galaktickih i vangalaktickih OSN, za koje je nepoznata starost ili parametri
okolne sredine. Dodatno, o¢ekujemo da ovaj tip modelovanja bude koristan alat za
buduée posmatrace na radio-teleskopima nove generacije kao sto su ALMA, MWA

ASKAP, SKA i FAST.
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6 Fizicka zasnovanost ekviparticije kod ostataka

supernovih

6.1 Uvod

U prethodnim poglavljima, jasno se istice vaznost magnetnog polja i njegovog
pojacanja unutar OSN za evoluciju posmatrane radio-emisije, kao i za ubrzavanje
i propagaciju kosmickih zraka. Dodatno, poznatno je da magnetno polje utice na
ukupnu stopu formiranja zvezda (Li et al. 2017) i dinamiku gasa u molekulskim obla-
cima (videti pregledne ¢lanke Beka i Hana, Beck 2015, Han 2017). Ipak, odredivanje
jacine magnetnog polja u MZM nije jednostavan zadatak. Postoje tri standardne
metode kojima se procenjuje jac¢ina magnetnog polja: Zemanov®| efekat, mera rota-
cije i racun ekviparticije. Zemanov efekat se uglavnom primenjuje na veoma gustu
MZM, tj. jezgra molekulskih oblaka. Faradejeva rotacija daje paralelnu komponentu
magnetnog polja u pravcu prostiranja radio-talasa. U ovom delu naglasavamo znacaj
racuna ekviparticije za OSN gde pojacanje magnetnog polja stvara uslove za glo-
balnu ekviparticiju u MZM.

Ekviparticija izmedu gustine energije kosmickih zraka i gustine energije magnet-
nog polja je pocetna pretpostavka za jednu od metoda koja sluzi za procenu jacine
magnetnog polja (Pacholczyk 1970, Beck & Krause 2005, Arbutina et al. 2012,
2013). Ova pretpostavka je neophodna za rac¢unanje magnetnog polja pomocu iz-
raza za ukupnu energiju sinhrotronskog izvora. Izraz za ukupnu energiju ima dve
nepoznate: gustinu energije kosmickih zraka ecr i gustinu energije magnetnog polja
eg. Jednacina sinhrotronske emisivnosti je neophodna za resavanje problema ekvi-
particije. Relacije izmedu ecgr i €g se dobija diferenciranjem jednacine za ukupnu
energiju po nezavisnoj promenljivoj B. Na ovaj nac¢in mozemo izracunati vred-
nost jacine magnetnog polja za minimalnu ukupnu energiju sistema. Pretpostavka
o ekviparticiji je tako prakti¢no ekvivalentna uslovu minimuma energije (videti, na
primer, rad Arbutine sa saradnicima, Arbutina et al. 2012).

U ovom delu disertacije, primenom numerickih simulacija razvijenih za potrebe

83 Picter Zeeman (1865-1943).
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proucavanja radio-evolucije, razmatramo fizicku opravdanost ekviparticije. Uvo-
dimo pojam particije izmedu gustina energije kosmickih zraka i magnetnog polja u
OSN, koji obuhvata i slucajeve kada ove gustine energija nisu nuzno jednake ve¢ je
njihov odnos priblizno konstantan tokom evolucije OSN.

Da bi se dokazali fizicki temelji ekviparticije (ili particije) u OSN, primenili
smo hidrodinamicke simulacije sa uklju¢enim nelinearnim ubrzavanjem kosmickih
zraka (modeli koji su ve¢ opisani u glavama [ i . U ovim simulacijama se tokom
evolucije OSN racunaju odnosi gustina energija kosmickih zraka (ili samo elektrona

iz kosmickih zraka) i magnetnog polja ecr/ep (ili €./€p).

6.2 Ekviparticija i particija

Ekviparticija u MZM se najverovatnije javlja kao posledica redistribucije gravita-
cione energije u MZM. Gustine energije elektromagnetnog zracenja, magnetnog po-
lja, kosmickih zraka i toplotnog kretanja MZM u okolini Sunca su istog reda velicine,
oko 1eVem™ (Longair 1994, Lequeux 2005, Ptuskin 2007). Duri¢ je predlozio da
je ekviparticija izmedu gustina energije magnetnog polja i kosmickih zraka zadovo-
ljena u cetiri obliznje spiralne galaksije (Duric 1990). Sa druge strane, Joast-Hull
sa saradnicima zakljuc¢uje, na osnovu gama posmatranja, da ekviparticija ne vazi u
centralnim molekulskim kompleksima zvezdorodnih galaksija M82, NGC 253 i Arp
220 (Yoast-Hull et al. 2016). Ipak, njihovo modelovanje takode daje gustine energija
magnetnog polja i kosmickih zraka priblizno istog reda velicine (videti tabelu 2 iz
rada Joast-Hulla sa saradnicima, Yoast-Hull et al. 2016) Sto navodi na zakljucak da
pod ekviparticijom ovi autori podrazumevaju strozu jednakost ovih komponenti.

U ovom delu disertacije, koristimo 3D hidrodinamicke simulacije evolucije OSN,
u koje smo ukljucili proizvodnju visokoenergijskih relativistickih cestica (bazirano na
ranije opisanom modelu NLDSA). Dobijeni spektar elektrona i pojacanje magnetnog
polja usled nelinearnih efekata koriste se za racunanje radio-emisije. Parametre
simulacija odredujemo primenom minimizacione procedure pomocu koje se traze
vrednosti parametara koje daju radio-emisiju najblizu posmatranoj. Slican pristup
koris¢en je u radovima Berezka i Folka, i Lija sa saradnicima, samo ogranic¢en na 1D

hidrodinamiku (Berezhko & Vélk 2006, Lee et al. 2012). 3D simulacije omogucavaju
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adekvatan tretman struktura u regionu mesanja fluida izmedu prednjeg i povratnog
udarnog talasa, odakle uglavnom potice emisija u radio-kontinuumu (ima jos vecu
vaznost u simulacijama koje uklju¢uju 3D raspodelu radio-sjaja).

Dinamicku evoluciju OSN modelujemo numericki, primenom modifikovanog koda
PLUTO i biblioteke Chombo, koja obezbeduje adaptivnu preciznost mreze (za de-
taljan opis hidrodinamickog modela videti poglavlje . Modelovanju hidrodina-
mike u 3D dodajemo uticaj ubrzanih kosmickih zraka i pojacanje magnetnog polja
kao posledicu rezonantnih i nerezonantnih nestabilnosti izazvanih tokom ubzranih
Cestica (videti poglavlje [5.2.2)).

Izmedu ostalog, kao izlaz iz simulacija, dobijamo odnose izmedu gustine energija
kosmickih zraka (ili samo elektrona) i magnetnog polja, tokom evolucije OSN. Mo-
delujemo evoluciju OSN pocev od &~ 30 godina posle eksplozije pa sve do kraja faze
Sedov-Tejlora, jer u kasnijoj evoluciji gubici energije na zracenje postaju znacajni.

Ocekujemo da spektar ubrzanih ¢estica (protonski i elektronski), dobijen u NL-
DSA modelu, bude dobra aproksimacija stvarnog spektra cestica u OSN. U suprot-
nom, ne bi bilo moguce postic¢i dobro slaganje sa posmatranim osobinama zracenja.
Pazljivo smo podesili skup ulaznih parametara za nase simulacije kako bismo dobili
gustine fluksa priblizno jednake onim koje su dobijene iz radio-posmatranja. Ovaj
skup parametara je u veéini slucajeva jedinstven, odnosno male promene ulaznih
parametara mogu narusiti slaganje sa posmatranjima, Sto je glavni cilj ovog mode-
lovanja. Dalje objasnjenje o izboru vrednosti ulaznih parametara predstavljeno je u
slede¢im poglavljima ove disertacije.

Na osnovu rezultata simulacija prikazanih na slici 41} zakljucujemo da je pri-
blizno zadovoljena ekviparticija izmedu gustine energije ultrarelativistickih elektrona
i magnetnog polja. Iako nije bas najjasniji fizicki mehanizam koji dovodi do takve
vrste ekviparticije, ova pretpostavka bi trebala da omoguéi pouzdaniju procenu mag-
netnog polja iz racuna ekviparticije u odnosu na pretpostavku o minimumu energije.
Jednacina (2) iz rada Arbutine i saradnika (Arbutina et al. 2012) odreduje gustinu
energije elektrona:

(6.1)
gde je K, konstanta u stepenoj raspodeli elektrona po energiji i 7y je energetski in-
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Slika 41: Vremenska evolucija odnosa gustina energija protona (elektrona) i magnet-
nog polja na udarnom talasu, sa pretpostavljenim K., = 0.01, prikazana je debljom
plavom (crvenom) linijom. Parametri simulacije su podeseni tako da reprodukuju
trenutne posmatracke karakteristike dva odabrana ostatka: OSN HB3, koji evolu-
ira u gustoj sredini i najmladeg Galaktickog ostatka G1.9+0.3 koji evoluira u retkoj
sredini. Takode, dajemo odnose gustina energije protona i elektrona tokom evolucije
OSN (deblja crna linija). Tanke linije prikazuju evoluciju istog odnosa, sa pretpos-
tavljenim drugacijim parametrom K., = 0.007 za HB3, i K., = 0.004 za G1.940.3.
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deks ultrarelativistickih elektrona. Ako trazimo minimum ukupne energije koristeci
izraz za gustinu energije elektrona , prateci isti algebarski postupak kao u radu
Arbutine sa saradnicima (Arbutina et al. 2012), dobijamo jednacinu za ra¢unanje
magnetnog polja sli¢nu jednacini (12) iz pomenutog rada. Nasa jednacina za magne-
tno polje, dobijena uz uslov minimuma ukupne energije (zbir energija elektrona i
magnetnog polja) daje (1 + x)%/(+?) put manje vrednosti nego u radu Arbutine
i saradnika (Arbutina et al. 2012), i ima slede¢i oblik:

(9y-79)/27 + 1 F(?HTW)FOTQ)F(’YT”)
v — 1 F(H—S)

4

B[G] ~ <6.286-1O (mec®)?>™7 - (6.2)

2/(v+5)

(1-v)/2
(2¢1) Sy[Jy] 31/U3}{erflﬂ2) ’

cs f dlkpc] 0["]

gde mec? ~ 8.187x 1077 erg, S, je gustina fluksa, f je faktor ispunjavanja zapremine
(eng. volume filling factor), d je daljina do OSN, 6 je ugaoni dijametar i v predstavlja
frekvenciju. Dalje imamo:

v+1 v+5

€B = 4 €e, €min = v+ 1637 (63)

gde je €, minimalna ukupna gustina energije. Ovo su iste jednacine kao u radu
Arbutine i saradnika (Arbutina et al. 2012).
Koncept particije je ve¢ pomenut u radu Arbutine i saradnika (jednacina 28).

Ako je ep/ecr = S=const, onda sledi:

- B, (6.4)

B’—< 45 >2/(“/+5)
v+1

gde je B’ nanovo izracunato polje za 5 = const, dok je B polje koje odgovara

minimumu energije.

84k je definisano u radu Arbutine i saradnika (Arbutina et al. 2012) i predstavlja odnos energija
jona i elektrona.

145



6.2.1 Primeri: ostaci supernovih G1.9+0.3 i HB3

Odabrali smo dva reprezentativna primera OSN na kojima ¢emo proveriti ispu-
njenje ekviparticije (ili particije). Prvi OSN je G1.94-0.3 razmatran u glavi , koji
evoluira u retkoj sredini, i drugi OSN HB3, poreklom od kolapsiraju¢e supernove,
koji evoluira u gustoj sredini (slikad2). OSN G1.9+0.3 je tipican predstavnik mladih
ostataka tipa Ia u retkoj okolnoj sredini. Sa druge strane, HB3 je tipi¢can predstavnik
starog ostatka, meSane morfologije, koji potice od kolapsirajuce supernove i intera-
guje sa gustom molekulskom sredinom. Zbog toga smo za detaljno proucavanje u
disertaciji odabrali bas ova dva ostatka, kao tipi¢ne predstavnike dve suprotne klase
OSN. U budué¢im radovima, planirana je analiza svih posmatranih mladih ostataka:
onih sa izrazenim Balmerovim linijama (eng. Balmer dominated), linijama kiseonika
(eng. ozigen rich), kao i starijih OSN, posebni onih u gustoj sredini, sa ciljem da
se ispita ekviparticija u ostacima i MZM kao celini. Kao $to je ranije naglaseno,
koristimo podatke iz posmatranja za kalibraciju simulacija.

Za injekciju elektrona, uzimamo K., = 1072, kao vrednost dobijenu iz posmatra-
nja fluksa kosmickih protona i elektrona energije oko 10 GeV, u blizini Zemlje. Ovo
moze delovati kao gruba pretpostavka, ali ona nije u kontradikciji sa posmatranjima
(Yuan et al. 2012). Vrednost ove konstante moze uticati samo na kona¢nu vrednost
odnosa gustine energije elektrona i magnetnog polja, ali ne i na njegovo kvalitativno
ponasanje tokom zivotnog veka OSN. Jos bitnije, neka multifrekvenciona posmatra-
nja, uglavnom mladih OSN, daju K., = 107 ili manje (Volk et al. 2005, Morlino
& Caprioli 2012), dok vrednosti oko 1072 izgledaju verovatnije kod starijih OSN
(Sarbadhicary et al. 2017). Zbog toga, neodredenost parametra K, je verovatno
manje izrazena u kasnijim fazama evolucije, kada i inac¢e nase simulacije predvidaju
pribliznu ekviparticiju izmedu elektrona i magnetnog polja. Dodatno, u cilju kvan-
titativne provere opravdanosti koriséenja vrednosti K., = 1072, implementirali smo
skup dodatnih simulacija sa manjim vrednostima ovog parametra. Glavni kriteri-
jum validnosti novog skupa parametara je slaganje gustine fluksa iz simulacije sa
posmatranim vrednosti. Ako pretpostavimo K., = 1073, nase simulacije ne daju
vrednosti blizu posmatranih, za oba OSN, uz uslov da ostali parametri ostanu u

granicama vrednosti koje imaju fizicki smisao (videti sliku . Vrednost parametra
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Slika 42: 3D raspodela gustine plazme za OSN HB3, u linearnoj skali, u jedinicama
cm? (videti oznake boja u gornjem desnom uglu slike) posle 2000 godina evolucije
kroz homogenu MZM gustine 0.5 cm™3. (X,Y,Z) predstavlja Dekartov koordinatni
sistem, ¢iji koordinatni pocetak predstavlja centar pocetne eksplozije. Primenili smo
operator za isecanje povrsina sa konstantnom gustinom, odabran tako da prikaze 10
slojeva gustine (linearna skala) iz 3D baze tipa HDF5 (VisIT; Brugger et al. 2012).
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injekcije € se uglavnom ocekuje u intervalu 3.0—4.5 (Kosenko et al. 2014). Parame-
tar ¢ odreduje stepen disipacije MHD talasa kroz proces zagrevanja plazme i moze
teorijski uzimati vrednosti od 0 to 1 (Caprioli et al. 2009). Ipak, odlucili smo da
izbegnemo ,ekstremne” vrednosti (¢ = 0 ili 1) u nasim simulacijama zbog toga sto
slucajevi izmedu ovih vrednosti izgledaju verovatniji u realnosti (Kang et al. 2013).
Poklapanje simulacije sa posmatranim vrednostima gustine fluksa ostatka G1.9+0.3
moguce je postiéi i za Ko, = 0.004 (£ = 3.34, ¢ = 0.34; videti sliku , desni panel),
pri ¢emu je ova evolutivna traka veoma blizu dobijenoj za K., = 1072, sa odredenim
odstupanjima u gustinama energije. Zbog toga zaklju¢ujemo da K., = 1072 pred-
stavlja dobru pretpostavku i moze dati dobro poklapanje simuliranog i posmatranog
radio-fluksa kod oba ostatka, uz odgovarajuci izbor ostalih parametara. Potvrdili
smo da postoji znacajnije odstupanje K, od vrednosti 1072 za mlade ostatke kao
sto je G1.94-0.3, u odnosu na slucaj starijeg HB3. Kako bismo proverili uticaj izbora
parametra K, na rezultate simulacija, dodatno smo simulirali slucaj sa K¢, = 0.004
za G1.940.3, i Ko, = 0.007 za HB3. Glavni rezultati su prikazani na slici . Pri-
kazani odnosi energija pokazuju da varijacije parametra K., ne menjaju znacajno
trend i kvantitativne zakljucke. Nesto veéa razlika (oko 3.5 puta manja vrednost) je
dobijena za odnos gustina energija elektrona i magnetnog polja, za OSN G1.9+0.3
(slika . Sa druge strane, pomenuta 3.5 puta manja vrednost kao rezultat ima
samo 25% manju vrednost izracunatog magnetnog polja iz elektronske ekviparticije,
predlozene u ovom radu. Zaklju¢ujemo da je K, = 1072 opravdano pretpostavljena
vrednost za nasa dva reprezentativna OSN, tako da su dalje analize i zakljucci u
ovom radu zasnovani na ovoj pretpostavci.

Nasi pocetni uslovi su odabrani tako da reprodukuju ostatak G1.9+0.3 posle
oko 120 godine evolucije, sa radijusom udarnog talasa od oko 2 parseka, za pret-
postavljenu lokaciju u blizini centra Galaksije (Reynolds 2008) i brzinu udarnog
talasa 14000 km s~! (Borkowski et al. 2010). Radijus pocetnog odbacenog ma-
terijala iznosi 0.5 pc (odgovarajuca starost na pocetku iznosi ~ 30 godina), masa
My = 1.4My, energija eksplozije Ey = 10°! erg, gustina okolne sredine ng = 0.02
em™? i temperatura T = 10* K. Koristimo tipicne NLDSA parametre, injekcioni

parametar £ = 3.4 i lokalni parametar disipacije magnetnih talasa ¢ = 0.7 (Pavlovié
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Slika 43: Simulacija evolucije gustine fluksa za razlic¢ite vrednosti odnosa elektrona
i protona Ke,. Otvoreni krugovi predstavljaju posmatrane vrednosti gustine fluksa.
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2017). Referentni radio-podaci za OSN G1.9+0.3 su dobijeni radio-interferometrom
VLA na 1.43 1 4.86 GHz, i iznose redom ~ 0.9 Jy i =~ 0.4 Jy, a spektralni indeks je
a ~ 0.6 (Green et al. 2008). Efektivna rezolucija racunske mreze varira od 32768°
na pocetku do 5123 na kraju simulacije (100000 godina). Posle analize rezultata
simulacije, prikazanih na slici zakljucujemo da ekviparticija u klasicnom smislu
(odnos energije protona i magnetnog polja) nije zadovoljena u prvih 90000 godina
evolucije, jer vrednost ovog odnosa opadne za priblizno jedan red veli¢ine. Ipak, ova
promena i nije tako velika za posmatrani period evolucije OSN. Osim toga, odnos
energija elektrona i magnetnog polja pokazuje priblizno konstantan trend za pe-
riod od 90000 godina (od 10000 do 100000 godina, od eksplozije) evolucije ostatka
G1.9+0.3 (videti sliku [41)). Priblizna ekviparticija (e./eg ~ 0.5, slika [41)) je zadovo-
ljena sa tacnoséu od oko 20% za 90000 godina. Magnetno polje ostatka G1.940.4
izracunato u radu Arbutine sa saradnicima iznosi priblizno 175 uG (Arbutina et
al. 2012). Vrednost dobijena u ovom radu, bazirana na uocenoj elektronskoj ekvi-
particiji, iznosi 75 uG. Ona se moze jednostavno dobiti kada se vrednost iz rada
Arbutine sa saradnicima (Arbutina et al. 2012) smanji (1 + )% +% puta, gde je &
izracunato za plazmu 100% sastavljenu od vodonika. Sa druge strane, ovaj ostatak
je star samo 120 godina i ekviparticija (ili particija) nije validna pretpostavka za
racunanje magnetnog polja u sadasnjem periodu (videti sliku [41)), ali posle 10000
godine ¢e to biti slucaj. Direktno iz simulacija se dobija vrednost jacine magnet-
nog polja od oko 300 pG. Zanimljivo je da su obe prethodno izracunate vrednosti
priblizno istog reda veli¢ine kao vrednost dobijena iz simulacije.

Za OSN HB3 (G132.7+1.3), pretpostavljamo starost od oko 30000 godina (La-
zendic & Slane 2006), ukupnu masu odbacenog materijala M = 10M i energiju
eksplozije Ey = 2.5x 107 erg. Pocetna starost i radijus redom iznose ~ 30 yri 0.5 pc.
NLDSA modul sa parametrima & = 3.4 i ( = 0.6 daje spektralne karakteristike koje
se dobro slazu sa posmatranjima, radio-fluks od ~ 30 Jy i spektralni indeks a = 0.6
na frekvenciji 1420 MHz (Kothes et al. 2006), za gustinu okolne sredine ng = 0.5
cm 3. Efektivna rezolucija 3D rac¢unske mreZe se menja od 163843 na pocetku si-
mulacije, do 5123 na kraju, posle 50000 godina. Simulacija pokazuje da postoji

particija (ecr/ep ~ 10, slika sa blagim trendom opadanja od 50% za 40000 go-
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dina (od 10000 do 50000 godina od pocetka evolucije). Primenom jednacine , sa
f = 1/12, dobijamo ja¢inu magnetnog polja oko 20 uG. Dodatno, koncept elektron-
ske ekviparticije je zadovoljen i u ovom slucaju (e./eg ~ 0.7, slika sa prisutnim
trendom rasta od samo 35% tokom 40000 godina evolucije. Elektronska ekvipar-
ticija, izracunata primenom jednacine , daje vrednost 17 uG (tabela . Jacina
magnetnog polja od 40 uG se dobija direktno iz simulacije. Rezultat €,/eg ~ 0.7 sa
povecanjem od 35% za 40000 godina evolucije podrzava zakljucak da je elektronska
ekviparticija bolja aproksimacija od standardne, koja podrazumeva sve kosmicke
zrake, u ostacima kod kojih vrednost parametra (3 nije poznata. Drugim recima,
particija kosmickih zraka u odnosu na magnetno polje je, ako postoji, ekvivalentna
ekviparticiji elektrona u odnosu na magnetno polje OSN. Dolazimo do opsteg za-
kljucka: racun elektronske ekviparticije daje vrednosti magnetnog polja koje se ne
razlikuju bitno od pravih vrednosti i ta¢nost izracunatih vrednosti je u opsegu jed-
nog reda velicine. U tabeli 3] dajemo izracunate vrednosti jac¢ina magnetnog polja
za uzorak Galaktickih OSN iz rada Pavlovica i saradnika (Pavlovi¢ et al. 2014),
koristec¢i racun elektronske ekviparticije.

Slika pokazuje vremensku evoluciju odnosa gustine energije protona i elek-
trona tokom evolucije OSN. Zanimljivo je da ovaj odnos drasti¢no opada za priblizno
jedan red veli¢ine ili cak nesto viSe, na priblizno isti nac¢in kod oba ostatka, koji se

bitno razlikuju u pogledu parametara okolne sredine i energija eksplozije.

Tabela 3: Izracunate vrednosti magnetnog polja za uzorak Galaktickih OSN iz rada
Pavloviéa sa saradnicima (Pavlovié et al. 2014). B; predstavlja polje dobijeno prime-
nom jednostavnog pristupa iz rada Arbutine sa saradnicima (Arbutina et al. 2012) a
B je polje dobijeno uz pretpostavku x = 0 tj. nalazenjem minimuma energije zbira
energije magnetnog polja i elektrona.

Ime Alternativno ime By [uGa] B [1Ga)
(G4.546.8 Kepler, SN1604, 3C358 365 172
G11.2-0.3 326 141
G18.1-0.1 235 82
G21.8-0.6 Kes 69 173 60
G23.3-0.3 W41 142 20

Nastavijeno na sledecoj strani
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Tabela 3 — Nastavak sa prethodne strane

Ime Alternativno ime By [uGa] B [1Ga)
G27.4+0.0 4C—-04.71 197 101
G33.640.1 Kes 79 207 72
G35.6-0.4 157 54
G46.8-0.3 HC30 126 44
G53.6-2.2 3C400.2, NRAO 611 63 37
G54.4-0.3 HC40 84 29
GH55.0+0.3 36 13
G65.140.6 17 8
(782421  DR4, v Cygni SNR 159 55
G84.2-0.8 108 38
G93.7-0.2 CTB 104A, DA 551 51 24
G96.0+2.0 32 11
(G108.2-0.6 41 14
G109.1-1.0 CTB 109 107 37
G111.7-2.1 Cassiopeia A, 3C461 1245 763
G114.340.3 o1 18

G116.5+.1.1 48 17
G116.940.2 CTB 1 59 24
G119.54+10.2 CTA 1 38 17
G120.1+1.4  Tycho, 3C10, SN1572 280 135
G132.74+1.3 HB3 40 17
G152.4-2.1 21 10
G156.245.7 30 11
G160.94-2.3 HB9 46 22
(G190.9-2.2 23 11
G205.5+0.5 Monoceros Nebula 43 15
G260.4-3.4  Puppis A, MSH 08—44 112 39
G292.2-0.5 89 31

Nastavljeno na sledecoj strani
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Tabela 3 — Nastavak sa prethodne strane

Ime Alternativno ime By [uGa] B [1Ga)
(G296.5+10.0 PKS 1209-51/52 64 22
G296.7-0.9 99 34
(G296.8-0.3 1156-62 62 27
G308.4-1.4 76 39
G315.4-2.3 RCW 86, MSH 14—63 69 30
G327.440.4 Kes 27 87 37
G327.6+14.6 SN1006 76 33
G332.4-04 RCW 103 280 97
G337.0-0.1 CTB 33 306 132
G337.8-0.1 Kes 41 224 78
G344.7-0.1 115 40
(G346.6-0.2 184 64
G349.7+0.2 629 219
G352.7-0.1 111 48

6.3 Diskusija ekviparticije

Ovaj deo disertacije nameée zanimljivo pitanje: kako se ekviparticija izmedu
energije kosmickih zraka i magnetnog polja dostize u MZM? Ranije je navedeno
da je ekviparticija izmedu ovih komponenti MZM siroko prihvacena pretpostavka.
Nase simulacije pokazuju da evolucija OSN obezbeduje uslove za ekviparticiju iz-
medu protona i magnetnog polja na kraju faze Sedov-Tejlora. Odnos gustina energije
protona i magnetnog polja tezi pribliznoj ekviparticiji (ecr/ep ~ 2, slika , desni
panel). Posle faze Sedov-Tejlora, ostatak ulazi u radijativnu fazu. Radijativna faza
obezbeduje veliku kompresiju na udarnom talasu, koja zavisi od kvadrata Maho-
vog broja. Visoka kompresija ¢e obezbediti ve¢u gustinu energije magnetnog polja,
ali takode i gustinu energije kosmickih zraka. Zbog toga se moze ocekivati da ek-

viparticija nastavlja da postoji do kraja evolucije OSN. Medutim, difuzno udarno
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ubrzavanje nije efikasno za manje Mahove brojeve (Salvesen, Raymond & Edgar
2009), tako da detaljnu analizu radijativne faze ostavljamo za buduéi rad.

Navodimo zanimljivu interpretaciju fizicke zasnovanosti ekviparticije, iz rada
Urosevica, Pavlovic¢a i Arbutine (2018). OSN su jaki sinhrotronski emiteri od radio
do X-podru¢ja. Za ovu vrstu zracenja neophodno je magnetno polje i ultrarelati-
visticki elektroni. Ako se ova dva ¢inioca nalaze u nekom sistemu i imaju nezane-
marljive gustine energije mozemo ocekivati sinhrotronsku emisiju iz sistema. Ako
vazi €, > ep, sinhrotronski mehanizam ¢e biti transformisan u netermalno zako¢no
zracenje. Posmatracki, OSN su objekti sa blazim spektrom u odnosu na onaj koji
bismo ocekivali u slucaju emisije netermalnog zakocnog zracenja. Za populaciju
ultrarelativistickih elektrona na udarnom talasu OSN, ocekujemo energetski indeks
v = 2 (videti rad Bela, i rad Dejana Urosevica i reference u njemu, Bell 1978a,
Urosevié¢ 2014). Za ovu vrednost energetskog indeksa, radio-spektralni indeks iznosi
a = 0.5. Sa druge strane, ista populacija elektrona bi imala spektralni indeks neter-
malnog zakoc¢nog zracenja o = 1 (Helder et al. 2012). Zbog toga, zaklju¢ujemo da
OSN nisu jaki emiteri netermalnog zako¢nog zracenja i da gustina energije magnet-
nog polja ne moze biti zanemarljiva u odnosu na gustinu energije ultrarelativistickih
elektrona. Dalje, u slucaju da vazi e, < eg, mozemo ocekivati jaku sinhrotronsku
emisiju u gama oblasti (slicno pulsarima), ali ova vrsta zracenja se ne detektuje u
OSN. Analogno, dolazimo do zakljucka da gustina energije elektrona ne moze biti
zanemarljiva u odnosu na magnetno polje u OSN. Simulacije su nam pokazale da
se odnosi izmedu neophodnih sastojaka za emisiju sinhrotronskog zracenja (energet-
ski elektroni i magnetno polje) nalaze izmedu 0.1 i 0.9 (slika i da bi energija
sadrzana u ovim komponentama trebalo da bude istog reda veli¢ine.

Postoje neke indikacije da su ekviparticija i particija izmedu gustina energije
eletrona i magnetnog polja prisutni kod nekih OSN koji emituju gama zracenje u
oblasti TeV, ¢ija je emisija mahom bazirana na leptonskom mehanizmu (videti rad
Janga sa saradnicima, kao i reference iz ovog rada, Yang et al. 2014). Ipak, procene
Janga sa saradnicima (Yang et al. 2014) vezane za ekviparticiju zavise od daljina do
OSN i treba ih prihvatiti sa rezervom.

Pomenuli smo u prethodnom poglavlju da se ocekuje ekviparticija na nivou cele
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galaksije (Duric 1990). Medutim, odnos ecr/€p u ostacima, koji su izvori kosmickih
zraka, treba da bude veéi u poc¢etnim fazama evolucije u odnosu na ¢itavu galaksiju.
Naime, gustina energije kosmickih zraka ¢e se smanjiti usled ,,curenja” (eng. leakage)
kosmickih zraka sa najveéim energijama i njihove difuzije u galaksiji (Longair 1994,
Duric et al. 1995). Ipak, kosmicki zraci najveéih energija sadrze zanemarljivi deo
ukupne energije u ¢esticama. Zbog toga mozemo ocekivati da OSN na kraju evolucije

daju doprinos uspostavljanju ekviparticije u MZM.

6.4 Zakljucak

Na osnovu rezultata 3D hidrodinamickih simulacija evolucije OSN, ukljucujuéi
proizvodnju kosmickih zraka u nelinearnom modelu difuznog ubrzavanja na udarnim
talasima, navodimo najbitnije zakljucke iz rada Urosevi¢a, Pavlovi¢a i Arbutine
(2018):

i) Ekviparticija je opravdana pretpostavka, posebno izmedu elektrona iz ko-
smickih zraka i magnetnog polja u starijim ostacima, u fazi Sedov-Tejlora (&, /ep ~
0.5);

ii) U radu predlazemo primenu elektronske ekviparticije za odredivanje jacine
magnetnog polja u OSN. Dobijene vrednosti su priblizno 2.5 puta manje od dobijenih
u ranije koris¢enim proracunima;

iii) Stariji OSN, posebno oni koji evoluiraju u retkoj okolnoj sredini, na kraju faze
Sedov-Tejlora mogu obezbediti ekviparticiju izmedu kosmickih zraka i magnetnog

polja, sli¢cnu onoj koja postoji u MZM (e./ep ~ 0.5).
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7 Zakljucak i planovi za dalji rad

U ovom delu sumiramo glavne rezultate disertacije i govorimo o planovima za

dalji rad.

1. Glavna ideja ove doktorske disertacije je bila da se primeni sto vec¢i deo do-
sadasnjih saznanja o OSN, ubrzanju cestica i pojacanju magnetnog polja u
jedan kompletan i konzistentan numericki model radio-evolucije OSN. Ispos-
tavlja se da efikasno difuzno ubrzavanje cestica modifikuje strukturu udarnog
talasa i znac¢ajno pojacava meduzvezdano magnetno polje, ¢ime proces ubrza-
vanja elektrona koji su odgovorni za radio-emisiju postaje nelinearan i zahteva
primenu numerickih simulacija. Razvijeni model sadrzi dva medusobno pove-
zana dela. Prvi deo obuhvata dinamicku evoluciju u neradijativnim fazama,
koju modelujemo primenom paralelizovanog hidrodinamickog koda PLUTO,
namenjenog resavanju sistema parcijalnih diferencijalnih jednac¢ina metodom
Godunova. Ovaj kod je modifikovan uvodenjem vremenski i prostorno zavis-
nog adijabatskog indeksa gasa, na koji uticu ubrzane cestice prisutne u gasu.
Drugi deo modela obuhvata racunanje spektra ubrzanih kosmickih zraka pri-
menom Blazijevog semi-analitickog modela nelinearnog difuznog ubrzavanja
na udarnim talasima (Blasi et al. 2002a, b, Blasi 2004). Po prvi put, u simu-
lacijama ovog tipa, ukljucen je efekat pojacavanja magnetnog polja udruzenim
efektom rezonantnih i nerezonantnih nestabilnosti izazvanih tokom kosmickih
zraka (Pavlovi¢ et al. 2018). Iz dobijenog spektra ovaj segment numerickog
koda racuna radio-emisiju i uticaj visokoenergijskih ¢estica na dinamiku udar-

nog talasa.

2. Modelovali smo specificnu radio-evoluciju najmladeg poznatog Galaktickog
OSN G1.940.3 (Pavlovi¢ 2017). Procenjena starost ovog OSN iz naseg mo-
dela iznosi oko 120 godina, dok gustina okolne MZM iznosi 0.02 cm=3. Strmiji
spektralni indeksi (u odnosu na vrednost koju predvida standardna teorija DS
a = 0.5) kod mladih OSN dobijaju se putem efikasnog mehanizma NLDSA i
odgovarajuceg pojacanja magnetnog polja. Model se dobro slaze sa posma-

tranjima za parametar injekcije ¢ izmedu 3.45 i 3.30, Sto odgovara efikasnosti
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ubrzavanja n = (0.5-1.1) x 107® i magnetnom polju koje je pojac¢ano vige od

50 puta u odnosu na Galakticko polje.

. Radio-emisija ostatka G1.9+0.3 raste tokom faze slobodnog Sirenja, dostize
maksimalnu vrednost 600 godina posle eksplozije da bi zatim ukupan sjaj
opadao do kraja faze slobodnog Sirenja i u fazi Sedov-Tejlora. Numericki mo-
del pokazuje da je porast radio-emisije uobi¢ajena pojava kod mladih OSN.
Iz simulacije dobijamo prosecan rast fluksa na radio-frekvenciji 843 MHz to-
kom 20 godina od oko 0.017 Jy yr~! (1.8 procenata godignje), §to je u veoma
dobrom slaganju sa posmatranjima MOST i drugih radio-teleskopa. Model
radio-evolucije na frekvenciji 2695 MHz predvida gradijent fluksa od 0.008 Jy
yr~! tokom poslednjih 30 godina, $to takode odgovara posmatranjima radio-
teleskopom Efelsberg. Radio-sjaj ¢e, prema predvidanjima modela u radu,
dosti¢i maksimalne vrednosti gustine fluksa od ~ 4.3, 3.1 i 1.5 Jy, redom, na
frekvencijama 843, 1425 i 4860 MHz, $to su oko tri puta veée vrednosti od

trenutnih.

. Pored radio-emisije, implementiran je i jednostavan model za sintezu sinhro-
tronskog spektra OSN G1.9+0.3 od radio do X-podruéja, koji pokazuje dobro
slaganje sa posmatranjima. Razvijen je i aproksimativni model gama emi-
sije kojim se predvida da ¢e ovaj OSN biti vidljiv budué¢im instrumentima,
ukljucujuc¢i CTA. Model predvida rast TeV gama emisije sve do kraja faze slo-
2 —1

bodnog sirenja, dostizuéi maksimalnu vrednost fluksa od 1.8x107 erg cm 2 s

oko 1500 godina posle eksplozije supernove.

. Razvili smo i opsti model radio-evolucije OSN, primenom simulacija na Siri
spektar relevantnih fizickih parametara, kao Sto su gustina okolne sredine,
energija eksplozije supernove, efikasnost ubrzavanja i pojacanje magnetnog
polja. Pouzdanost nasih evolutivnih traka potvrdena je na posmatrackom
uzorku, koji se sastoji od Galaktickih i vangalaktickih OSN. Evolutivne trake,
dobijene u ovom radu, mogu biti veoma korisne za radio-posmatrace. Oni
ih mogu primeniti na odredivanje evolutivnog statusa svih posmatranih Ga-

laktickih i vangalaktickih OSN, za koje je nepoznata starost ili parametri oko-
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line.

6. Radio-evolutivne trake za OSN koji evoluiraju u sredinama razlicite gustine
seku se za vrednosti dijametra izmedu ~ 10 pc i nekoliko desetina parseka.
Y. — D trake za ostatke u gus¢oj MZM posle tacke preseka evoluciju nastav-
ljaju ispod traka koje odgovaraju ostacima u retkoj sredini. Stoga korelacija
izmedu okolne gustine i polozaja na ¥ — D dijagramu nije jednoznacna, po-
gotovu ne za starije OSN. Evolutivne trake za radio-emisiju OSN mogu vrlo
rano pokazati trend opadanja, posebno u slucajevima kada ostaci evoluiraju
kroz gustu MZM. Udarni talasi koji napustaju mehurove razredenog gasa i
nailaze na guste molekulske oblake, dok jos uvek imaju velike Mahove brojeve
(nekoliko stotina), pokazuju povecanu radio-emisiju u poredenju sa OSN koji

se tokom cele evolucije nalaze u gustoj sredini.

7. U nasim simulacijama se dobijaju X — D nagibi izmedu —4 i —6 za potpuni
rezim Sedov-Tejlora, koji se dobro slazu sa teorijskim predvidanjima i vred-
nostima za posmatrane uzorke OSN. U slu¢aju da se ¥ — D relacija koristi kao
alat za odredivanje daljine, simulacije ukazuju na postojanje greske od oko

50%, cak i1 kada se zanemare morfoloske karakteristike.

8. Bavimo se i jednom od fundamentalnih hipoteza vezanih za magnetno polje
u OSN. Zakljucujemo da je ekviparticija opravdana pretpostavka za energiju
elektrona i magnetnog polja u starijim OSN, tokom faze Sedov-Tejlora. Ta-
kode, simulacije nude moguce objasnjenje za ekviparticiju izmedu kosmickih

zraka i magnetnog polja u MZM.

Pomenué¢emo i planove za buduca istrazivanja u ovoj i slicnim oblastima, koja

slede iz rezultata prikazanih u ovoj disertaciji.

1. Neophodan je rad na razvoju numerickih modela hidrodinamicke evolucije
OSN u radijativnim fazama. To podrazumeva ukljucivanje gubitaka na zracenje
koje smo zanemarivali u dosadasnjem radu. Planiramo razvijanje (ili im-
plementaciju veé¢ postojeéih) kodova za emisiju zracenja na svim talasnim

duzinama, ukljucujuéi i zracenje u linijama. Takode, planira se dalji razvoj

158



modela radio-emisije OSN koji pored integralnog sjaja racuna i 3D raspodelu

sjaja i evoluciju radio-morfologije.

. Od velikog znacaja, posebno kod mladih OSN; bi bilo ukljuc¢ivanje Alfeno-
vog drifta u model NLDSA i reSavanje problema koje pokazuje ovaj model u

kasnijim fazama evolucije OSN.

. Od znacaja bi bio i rad na dinamickoj evoluciji OSN mesane morfologije i

ubrzavanju ¢estica u ovom slucaju.

. Planirano je povezivanje simulacija OSN razvijenih u ovom radu sa simulaci-
jama eksplozija supernovih na znatno manjim skalama. Integracija ovih mo-
dela bi pruzila uvid u evoluciju magnetnog polja u odba¢enom materijalu i
objasnila radio-emisiju sa povratnog udarnog talasa kod nekih OSN. Takode,
ovakav tip modela bi omoguéio odredivanje karakteristika i tipa roditeljskih
supernovih na osnovu dana$njih posmatranja OSN. Dobar model povezan sa
statistickim razmatranjima dao bi odgovor na pitanje koji scenario za nasta-
janje supernovih tipa Ia je najzastupljeniji u prirodi i da li to menja zakljucke

o ubrzanom Sirenju Univerzuma.

. Planiramo da analizu ekviparticije prosirimo na sve OSN za koje postoji do-
voljno posmatranja u razlicitim oblastima elektromagnetnog spektra. Na ovaj
nacin dolazimo do mnogo opstijih zakljucaka vezanih za fizicku zasnovanost
ekviparticije u OSN. Jos§ vaznije je utvrditi da li zaista OSN imaju vaznu ulogu

u odrzavanju ekviparticije u MZM.

. Kao jedan od glavnih nereSenih problema u oblasti vidimo injekciju i ubr-
zavanje elektrona na udarnim talasima. Ocekujemo da ¢e dalji razvoj PIC
simulacija visoke rezolucije i povezivanje ovih simulacija sa MHD modelima,
omoguciti napredak u ovoj oblasti. Od znacaja bi bilo i sprovodenje analize
dostupnih posmatranja ubrzanih cestica na Zemljinom lu¢nom udarnom ta-
lasu (eng. bow shock) i uporedivanje sa predvidanjima koje daju nasi modeli u
ovakvim uslovima. Takode daljim izu¢avanjem ekviparticije moza se moze doci

do objasnjenja fizickih procesa koji obezbeduju DSA ubrzavanje elektrona.
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Mpwunor 1.

U3jaBa 0 ayTopCTBY

MoTnucaHm-a Mapko Masnosuh

©poj ynuca 2004/2011

UsjaBrbyjem
[la je JoKTopCKa AucepTauuja noj HacnoBom

MogenoBane paauno-eBonyLmje ocTaTtaka CynepHoBuX Ha OCHOBY
XUOpPOANHAMUYKMX CUMyIaLmja n HenmHeapHor avdysHor ybp3aBaha Yyectuua

e pesynTaT CONCTBEHOr UCTPaXMBaYKOr paaa,

e [a npeanoXeHa AucepTauuvja y LEnvVHU HW y Aernosuma Huje buna npegnoxeHa 3a
pobuvjake Ouno koje Aunnome npema  CTyAM|CKUM  nmporpamvima  Apyrux
BMCOKOLLIKONICKUX YCTaHOBa,

e [a Cy pesynTaTy KOPEKTHO HaBeAeHU U

e [la HMCaM KpLUMO/Ma ayTopcka npaBa U KOPUCTWO WMHTENEKTyarHy CBOjUHY Apyrux
niua.

MoTnuc aokTopaHaa

Y beorpagy, 18.02.2018. i
WA k




Mpunor 2.

MU3jaBa 0 ICTOBETHOCTU LUTaMMNaHe 1 eNeKTpoHCke Bep3uje
JOKTOpPCKOr paga

Mwme n npesnme aytopa Mapko Masnosuh
Bpoj ynuca 2004/2011
Crygujckun nporpam AcTpoHOMM|a 1 acTpodm3nka

Hacnos paga MoaenoBsahe paguo-eBoslyLMje octaTtaka cynepHoBuUX Ha OCHOBY
XngpoaunHaMmnyKmnx cumysnaumja n HenuHeapHor andysHor yopsaBaha yecTtuua

MeHTOp npod. ap ejaH Ypowesuh

[MoTnucanun Mapko Masnosuh

u3jaBrbyjem 4a je wramnaHa Bepsuja Mor JOKTOPCKOr paja CToBETHA €NeKTPOHCKO] BEP3UjU
Kojy cam npegao/na 3a o6jaerbuBake Ha moprtany JHurutanHor peno3utopujyma
YHuuBep3uterta y beorpaay.

[lo3BorbaBam aa ce objaBe MOjU NUYHK Noaaum Bes3aHu 3a Aobujare akagemckor 3Bakba
[OKTOpa Hayka, Kao LUTO Cy MMe W Mpesume, roanHa n mMecTto pofewa v Aatym onbpaHe

paga.

OBMW NMYHM nodaum Mory ce o6jaBuTV Ha MPEXHUM CTpaHuLlama aurutande oubnunoteke, y
eNEeKTPOHCKOM KaTanory 1 y nybnukauujama YHusepauteTa y beorpaay.

MoTnuc gokropaHaa

bl

Y Beorpagy, _18.02.2018.




Mpwnor 3.

MU3jaBa o kopuwihemwy

Osnawhyjem YHusepauteTcky 6ubnuoteky ,CseTosap MapkoBuh“ pa y [urutantHu
penoauTopujym YHusepsauteta y bBeorpagy yHece Mojy AOKTOPCKY avceprtauujy nog
HacrnoBom

MogenoBane pa,u.mo-eBonvu.Mie ocTaTaka cynepHoBux Ha OCHOBY
XngpoanHaMn4vkmnx cuMynawmja u HenuHeapHor andysHor ybpsasana Yyectuua

Koja je moje ayTopcKo Aeno.

[vcepTaumjy ca CBUM Mpunosnma npegao/na cam y enekTpoHCKOM dopmaTy norogHom 3a
TpajHO apxuBMpaHe.

Mojy [OKTOPCKY AucepTauujy moxparseHy Y [urutantu penosuTopujym YHusepsuteTta y
Beorpagy Mory ga KOpucTe CBW Koju MowTyjy oapenbe cappxaHe y opabpaHom TUMNy
nuueHue KpeaTueHe 3ajegHuuie (Creative Commons) 3a kojy cam ce opny4uo/na.

1. AyTopCTBO
2. AyTOpCTBO - HEKOMEpLjarnHo
@AyTopCTBo — HekomepuujanHo — 6e3 npepage
4. AyTOpCTBO — HEKOMEpLIjanHo — AENWUTW NOJA UCTUM yCrioBuma
5. AytopcTteBo — 6e3 npepage
6. AyTOpCTBO — AENUTK noj UCTUM ycrnosnma

(Mornumo [ja 3a0KpyXuTe Camo jefHy Of LeCT MoHyReHnx nuueHum, KkpaTtak onuc nuueHLmn
[ar je Ha nonefuHun nucra).

MoTnuc pgokropaHaa

Y Beorpagy, __18.02.2018. - 2
Sl




1. AyTopcTBo - [lo3BorbaBaTe yMHOXaBake, AUCTPUOYLMjy U jaBHO caoniiTasawe Aena, v
npepage, ako ce HaBefe WMe ayTopa Ha HauvH oapefeH of cTpaHe ayTopa wnu Aasaoua
nMLeHLe, Yak 1 y komepuujanHe cepxe. OBo je HajcrnioboaHwvja of CBUX NALIEHLN.

2. AyTopcTBO — HekomepuwjanHo. [lo3BorbaBaTe yMHOXaBawe, AUCTPUOYyLMjy u jaBHO
caonwiTaBake Aena, v npepaje, ako ce HaBeae uMe ayTopa Ha HauuH ofpeheH oA cTpaHe
ayTopa vunu fasaoua nuueHue. OBa NuLeHLa He [[o3BorbaBa komepuujanty ynotpeby aAena.

3. AyTopcTBO - HeKomepLumjanHo — 6e3 npepaje. [lo3BorbaBaTe yMHOXaBat¢, anctpmnbyumjy
M jaBHO caonwTaBawe Aena, 6e3 npomeHa, npeobnukosara unu ynotpebe gena y CBOM
[eny, ako ce HaBefe MMe ayTopa Ha HauuH ofpeheH of cTpaHe ayTopa wiu AaBaoua
nvueHue. OBa nMuUEHUA He [03BorbaBa komepumjanHy ynoTpeby gena. Y opHocy Ha cse
ocTane nuUeHLe, OBOM NMULIEHLIOM Ce orpaHnyaBa Hajsehn obum npasa kopuwhewa aena.

4. AyTOpCTBO - HeKkomepuujanHo — AenuTh noj WCTUM  ycroBuma. [losBorbaBaTe
yMHOXaBare, AMCTPUOYLMjy 1 jaBHO caornwiTasare Aena, v npepaje, ako ce Haseae uve
ayTopa Ha HauvH ogpefeH of CTpaHe ayTopa wnu Jaeaolia nuueHue 1 ako ce npepapa
anctpubympa nog MCTOM MM cnvdHOM  nvueduom. OBa nuvueHua He [A03BoSbasa
KomepuujanHy ynotpefy Aena v npepaga.

5. AytopctBo — 6es npepapje. [lo3BorbaBaTe yMHOXaBatbe, ANCTPUOYLM)Y © jaBHO
caonwTaBawe Aena, 6e3 npomeHa, npeobnunkosama Unu ynotpebe gena y csom Aeny, ako
ce HaBede MMe ayTopa Ha HauunH ogpefeH of CTpaHe ayTopa unu Aasaoua nuueHue. Osa
nyLeHua Jo3Borbasa komepuujanHy ynotpeby gena.

6. AyTOpCTBO - AEMUTU MOA UCTUM ycrioBumMa. [losBorbaBare yMHOXaBae, anctpubyumjy un
jaBHO caonwTaBare Aena, u npepage, ako ce HaBeAe Vme ayTopa Ha HauuH ogpeheH oA
CTpaHe ayTopa unu gasaoua MuLEHLe M ako ce npepaja AUCTpubyupa nog MCTOM unu
cnyHoM nuueHuom. OBa nuueHUa [03BorbaBa koMmepuujandy ynotpedy Aena v npepaja.
CrvyHa je codTBEPCKUM NULIEHLiamMa, OAHOCHO NLieHLiama OTBOpeHor koAa.



