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Fermi,	  1-‐300	  GeV	  
Auger,	  E>5×1019	  eV	  



Possible	  cosmic	  ray	  	  acceleraKon	  sites:	  	  

a)	  AGN	  core	  

b)	  AGN	  jet	  

c)	  extended	  radio	  lobes	  

Possible	  cosmic	  ray	  	  acceleraKon	  mechanisms:	  	  

a)	  diffusive	  shock	  acceleraKon	  

b)	  acceleraKon	  by	  large	  scale	  electric	  	  	  	  
	  	  	  	  	  fields	  



ParKcles	  are	  deflected	  by	  magneKc	  field,	  so	  that	  	  	  

V	
 V	


(E,p)	


€ 

E '= Γ2 (1+V 2)E + 2Vp( ) ~ (1+V )E,   V <<1
ΔE ~ VE = βE

Energy	  gain	  for	  a	  parKcle	  reflected	  from	  a	  
moving	  shock	  wave	  (Lorentz	  
transformaKon)	  

Energy	  gain	  rate	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  where	  T	  is	  Kme	  interval	  between	  subsequent	  reflecKons.	  	  
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Maximal	  energies	  of	  parKcles	  are	  limited	  (a)	  by	  lifeKme	  of	  the	  shock,	  (b)	  size	  of	  the	  shock,	  
(c)	  energy	  losses	  
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AccreKon	  flows	  generate	  magneKc	  fields	  

RotaKng	  black	  hole	  drags	  of	  magneKc	  
field	  into	  co-‐rotaKon.	  

RotaKng	  magneKc	  field	  generates	  electric	  
field	  with	  the	  strength	  
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Electric	  field	  lines	  are	  alighned	  with	  
magneKc	  field	  lines	  in	  the	  "polar	  
caps"	  (close	  to	  the	  North	  and	  South	  
magneKc	  poles).	  

Polar	  caps	  work	  as	  linear	  parKcle	  
accelerators.	  
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ParKcle	  acceleraKon	  near	  black	  hole	  
and/or	  in	  the	  innermost	  part	  of	  the	  
jet	  is	  inevitably	  accompanied	  by	  
electromagneKc	  emission.	  

ElectromagneKc	  emission	  is	  expected	  
to	  be	  variable	  on	  the	  Kme	  scale	  
comparable	  to	  the	  light-‐crossing	  Kme	  
of	  the	  black	  hole.	  

Fast-‐variable	  gamma-‐ray	  outbursts	  are	  
commonly	  observed	  in	  blazars	  (radio	  
galaxies	  with	  jets	  aligned	  with	  the	  line	  
of	  sight.	  

PKS2155-‐309	  

Aharonian	  et	  al.,	  2009,	  Ap.J.Lea.,	  696,	  L150	  

For	  electrons,	  main	  energy	  loss	  
channels	  are	  synchrotron	  and	  inverse	  
Compton	  emission.	  

synchrotron	   IC	  
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Aharonian	  et	  al.,	  2007,	  Ap.J.Lea.,	  664,	  L71	  Monitoring	  of	  blazars	  in	  the	  GeV	  band	  with	  
Fermi	  available	  since	  2008	  enables	  
systemaKc	  study	  of	  blazar	  flares.	  



High-‐energy	  gamma-‐ray	  emission	  from	  	  AGN	  (blazars	  and	  radio	  galaxies).	  

Mechanisms	  of	  parKcle	  acceleraKon	  in	  AGN.	  

Phenomenology	  and	  origin	  of	  AGN	  jets.	  	  

AGN	  as	  candidate	  UHECR	  sources.	  

Supermassive	  black	  holes	  and	  origin	  of	  AGN	  acKvity.	  
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Fermi,	  3-‐10	  GeV	  

SNR	  or	  pulsar	  

Most	  of	  the	  idenKfied	  GalacKc	  high-‐energy	  or	  very-‐high-‐energy	  γ-‐ray	  sources	  are	  pulsars	  
(together	  with	  the	  associated	  pulsar	  wind	  nebulae)	  or	  supernova	  remnants.	  



Phenomena	  associated	  to	  explosions	  of	  
massive	  (M≥10MSun)	  stars	  should	  be	  
responsible	  for	  the	  producKon	  of	  the	  bulk	  
of	  the	  observed	  Cosmic	  Ray	  flux.	  	  

Overall	  luminosity	  of	  Cosmic	  Ray	  sources	  in	  
the	  Galaxy	  LCR~1041 erg/s.	  

Two	  possible	  sources	  of	  energy	  in	  the	  
Galaxy:	  nuclear	  reacKons	  in	  stars	  and	  
gravitaKonal	  energy	  liberated	  in	  contracKon	  
and/or	  collapse.	  

Bulk	  of	  the	  power	  released	  by	  low	  mass	  stars,	  
M<10MSun comes	  from	  nuclear	  reacKons,	  
goes	  into	  photons	  (and	  neutrinos).	  

Bulk	  of	  the	  power	  released	  at	  the	  end	  of	  
life	  of	  massive	  stars	  is	  gravitaKonal	  energy	  
released	  in	  stellar	  collapse	  	  
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Only	  a	  small	  fracKon	  of	  this	  energy	  is	  in	  the	  
form	  of	  photons.	  	  	  

Rate	  of	  core-‐collapse	  supernovae	  
(M>10MSun stars)	  is	  ~1/100 yr.	  If	  a	  fracKon	  
ε~10-‐3	  of	  the	  released	  energy	  is	  used	  to	  
accelerate	  CRs,	  then	  

i.e.	  sufficient	  to	  explain	  the	  observed	  CR	  
flux.	  	  
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LCR ~ εE
100 yr

~ 1041 erg/s

Three	  known	  phenomena,	  which	  might	  be	  
associated	  to	  parKcle	  acceleraKon:	  
gamma-‐ray	  bursts	  (core	  collapse	  itself),	  
pulsars	  (compact	  remnant	  of	  explosion)	  
and	  supernova	  remnant	  shells.	  



Luminous	  massive	  stars	  are	  supported	  by	  
the	  radiaKon	  pressure	  

€ 

GNMm
R2 ~ σT LEdd

4πR2

LEdd ~ 1038 M
MSun

⎡ 

⎣ 
⎢ 

⎤ 

⎦ 
⎥  erg/s

€ 

dP
dr

=
GNMρ
r2 ,    P ~ T 4

T ~
GNM

2( )1/ 4

R

Aner	  exhausKng	  the	  available	  nuclear	  
power	  source	  from	  HHe	  reacKons,	  the	  
star	  contracts.	  
ContracKon	  leads	  to	  heaKng	  

Temperature	  increase	  switches	  on	  next	  
level	  of	  nuclear	  fusion	  reacKons	  (He	  	  
C,N,O	  ….	  Fe).	  



Iron	  core	  could	  not	  be	  supported	  by	  
radiaKon	  pressure	  

Instead,	  it	  is	  supported	  by	  the	  pressure	  of	  
degenerate	  electron	  gas.	  
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HydrostaKc	  equilibrium	  equaKons:	  
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AccumulaKon	  of	  "iron	  waste"	  leads	  to	  
contracKon	  of	  the	  core	  and	  increase	  of	  the	  
density	  up	  to	  ne,Crit	
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No	  soluKon	  of	  hydrostaKc	  equilibrium	  
equaKons	  could	  be	  found	  for	  ne>ne,Crit	


The	  core	  becomes	  unstable	  as	  soon	  as	  it	  
reaches	  the	  mass	  
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Called	  Chandrasekhar	  mass.	  	  
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GNMCrit( )1/ 2 ~ 1 s

The	  core	  collapses	  from	  the	  iniKal	  size	  	  

down	  to	  a	  (possibly)	  new	  stable	  
configuraKon	  (what?)	  within	  the	  free-‐fall	  
Kme	  	  



Collapse	  is	  possible	  only	  if	  the	  released	  
gravitaKonal	  energy	  is	  radiated	  away.	  At	  
the	  iniKal	  stage	  the	  released	  energy	  goes	  
into	  heaKng	  of	  the	  collapsing	  maaer	  
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T ~
GNMCritmp

RCrit
~ 10 MeV

Core	  density	  is	  n≥me
3~1031 cm-3.	  Gamma-‐ray	  

mean	  free	  path	  λγ~(σTn)-1~10-7 cm<<Rcrit.	  
Emission	  of	  electromagneKc	  radiaKon	  can	  
not	  be	  the	  source	  of	  cooling.	  	  	  
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Neutrino	  cross-‐secKon	  is	  	  	  

Neutrino	  mean	  free	  path	  	  	  
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Neutrino	  emission	  provides	  the	  main	  source	  
of	  cooling	  of	  the	  collapsing	  core.	  	  	  
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       n↔ p + e− +ν e
p + e− ↔ n +νe
n + e+ ↔ p +ν e

The	  collapsing	  core	  is	  in	  thermal	  equilibrium	  
(copare	  with	  the	  Universe	  before	  the	  BBN):	  

Neutron	  decays	  get	  suppressed	  because	  of	  
the	  large	  occupaKon	  numbers	  of	  electrons.	  

The	  new	  stable	  configuraKon	  is	  supported	  
by	  the	  pressure	  of	  degenerate	  neutron	  gas.	  
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(taking	  into	  account	  a	  numerical	  coefficient	  from	  calculaKons	  assuming	  certain	  
equaKon	  of	  state)	  



Core	  collapse	  leads	  to	  formaKon	  of	  a	  "proto-‐
neutron	  star"	  of	  the	  mass	  MNS~1.4MSun 
(Chandrasekhar	  mass).	  The	  mass	  of	  the	  
proto-‐neutron	  star	  grows	  via	  accreKon	  of	  
the	  maaer	  from	  stellar	  envelope	  

Proto-‐neutron	  star	  could	  be	  fast-‐rotaKng	  
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(e.g.	  for	  the	  Sun	  Ω0=2π/(25 d),	  R0~1011 cm,	  
an	  esKmate	  for	  the	  period	  of	  rotaKon	  aner	  
the	  collapse	  would	  be	  T=2π/Ω~0.4 ms, close	  
to	  the	  minimal-‐possible	  period,	  	  
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Neutron	  stars	  should	  possess	  high	  magneKc	  
fields	  
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Cassiopea	  A	  supernova	  remnant	  AccreKon	  of	  the	  envelope	  on	  the	  proto-‐
neutron	  star	  is	  stopped	  (by	  what	  
process)	  and	  converted	  into	  ejecKon,	  
giving	  rise	  to	  a	  supernova	  explosion.	  	  
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is	  converted	  into	  the	  kineKc	  energy	  of	  
supernova	  ejecta.	  	  

About	  1%	  of	  the	  liberated	  gravitaKonal	  
energy	  

Mechanism	  responsible	  for	  conversion	  
of	  collapse	  into	  explosion	  is	  not	  clear.	  

Dominant	  hypothesis	  is	  "neutrino-‐
driven"	  supernova	  explosions:	  ejecKon	  
of	  outer	  layer	  of	  the	  envelope	  is	  due	  to	  
the	  pressure	  produced	  by	  neutrino	  flux.	  	  
Neutrino-‐drive	  supernova	  mechanism	  might	  work	  only	  if	  assisted	  by	  a	  strong	  mixing	  of	  
envelope	  layers	  produced	  by	  global	  3-‐d	  instability	  of	  accreKon.	  	  

Marek,	  Janka,	  2009,	  Ap.J.,	  694,664	  



Neutrinos	  with	  energies	  ~10	  MeV	  are	  
detected	  from	  a	  supernova	  SN	  1987A	  (in	  
Large	  Magellanic	  Cloud,	  D≈50 kpc),	  by	  
Kamiokande	  detector.	  	  

Neutrino	  flux	  and	  Kming	  are	  consistent	  
with	  model	  expectaKons.	  
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Supernova	  rate	  ~1 / 100 yr / Galaxy.	  	  



Bursts	  of	  ~0.1-10 MeV radiaKon	  of	  
duraKon	  0.1	  –	  100	  s,	  arriving	  at	  the	  rate	  
~1/day from	  random	  direcKons	  on	  the	  
sky.	  

Isotropic	  distribuKon	  on	  the	  sky	  indicates	  
extragalacKc	  origin.	  

Energy	  fluxes	  reach	  10-‐5	  erg/cm2/s	  i.e.	  
the	  luminosiKes	  reach	  
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Direct	  evidence	  for	  associaKon	  with	  
supernova	  explosions	  is	  observed	  in	  
several	  cases.	  	  

ObservaKons	  of	  GRB	  "anerglows"	  in	  
opKcal	  band	  reveal	  broad	  distribuKon	  of	  
redshins	  up	  to	  z=8.2	  (GRB	  090423).	  



Low-‐energy	  gamma-‐rays:	  0.1-‐10	  MeV	  

High-‐energy	  gamma-‐rays:	  0.1-‐10	  GeV	  

Very-‐high-‐energy	  gamma-‐rays:	  	  
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Low-‐energy	  gamma-‐rays:	  0.1-‐10	  MeV	  

High-‐energy	  gamma-‐rays:	  0.1-‐10	  GeV	  

Very-‐high-‐energy	  gamma-‐rays:	  	  
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GRBs	  are	  sources	  of	  gamma-‐rays	  with	  
energies	  reaching	  ~30 GeV (~100 GeV 
at	  the	  source).	  

Ackerman	  et	  al.,	  2010,	  Ap.J.,	  716,	  1178	  

GRB	  090510	  

GeV	  luminosity	  of	  GRB	  might	  be	  
comparable	  to	  its	  MeV	  luminosity.	  	  

GeV	  emission	  forms	  a	  disKnct	  spectral	  
component,	  with	  a	  powerlaw	  type	  
spectrum	  extending	  from	  X-‐rays	  to	  high-‐
energy	  gamma-‐ray	  band.	  	  

No	  high-‐energy	  cut-‐offs	  in	  the	  gamma-‐
ray	  spectra	  are	  seen.	  

GRBs	  work	  as	  parKcle	  accelerators.	  



GRB	  emission	  is	  variable	  on	  the	  Kme	  scales	  down	  to	  ~1 ms.	  The	  variability	  Kme	  scale	  limits	  
the	  size	  of	  GRB	  producKon	  region	  to	  	  
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High	  luminosity	  combined	  with	  compact	  size	  make	  the	  source	  opaque	  to	  γ-‐rays.	  
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The	  "compactness	  problem"	  could	  be	  overcome	  if	  the	  source	  is	  moving	  relaKvisKcaly	  
toward	  the	  observer	  with	  a	  bulk	  Lorentz	  factor	  Γ.	  In	  the	  frame	  comoving	  with	  the	  source	  
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GRB	  ouwlow	  is	  a	  relaKvisKc	  jet	  
poinKng	  produced	  at	  the	  moment	  of	  
supernova	  explosion	  and	  aligned	  with	  
the	  line	  of	  sight.	  	  

observer	  

Mechanism	  of	  formaKon	  of	  jet	  like	  
ouwlow	  at	  the	  moment	  of	  supernova	  
explosion	  is	  not	  clear.	  

Possible	  mechanisms	  of	  parKcle	  
acceleraKon	  are	  

	   a)	  accelraKon	  by	  the	  shocks	  
	   propagaKng	  in	  the	  jet	  
	   ("internal"	  shocks)	  

	   b)	  by	  the	  shock	  at	  the	  
	   interface	  of	  the	  jet	  with	  
	   extenal	  medium,	  e.g.	  ISM	  

	   c)	  in	  the	  "central	  engine"	  of	  
	   the	  GRB,	  the	  collapsed	  core	  
	   of	  a	  massive	  star.	  	  	  



GRB-‐like	  events	  are	  someKmes	  
produced	  by	  known	  GalacKc	  sources,	  
Son	  Gamma	  Repeaters	  (SGR).	  

They	  are	  disKnguished	  from	  regular	  
GRBs	  by	  	  

	   a)	  repeated	  bursts	  from	  the	  
	   same	  sky	  direcKon;	  

	   b)	  pulsed	  emission	  in	  the	  burst	  "tail"	  

Pulsed	  emision	  with	  the	  same	  period	  
(2-‐6	  s)	  is	  observed	  also	  in	  quiescent	  
state	  of	  the	  source.	  	  

SGR	  are	  believed	  to	  be	  pulsars	  with	  
extremely	  high	  magneKc	  field,	  in	  excess	  of	  	  
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Fermi,	  3-‐10	  GeV	  

Crab	  Vela	  

Geminga	  

Pulsars	  together	  with	  associated	  pulsar	  wind	  nebulae	  are	  brighest	  individual	  sources	  of	  
HE	  gamma-‐rays.	  

Closest-‐to-‐up	  pulsars,	  like	  Vela	  and	  Geminga	  (~100 pc distance)	  were	  conjectured	  to	  
be	  sources	  of	  the	  highest	  energy	  (TeV)	  CR	  electrons	  and/or	  positrons.	  



Compact	  object	  of	  the	  size	  
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onen	  found	  in	  the	  centers	  of	  supernova	  
remnants	  (e.g.	  Vela)	  

Vela	  SNR	  

Vela	  puslar	  
The	  compact	  object	  is	  a	  rotaKng	  
magneKzed	  neutron	  star.	  

Source	  of	  energy	  is	  the	  rotaKonal	  energy	  
of	  the	  neutron	  star.	  
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The	  energy	  is	  dissipated	  via	  magneKc	  
dipole	  radiaKon	  
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6 sin2 χ

χ	


MagneKc	  field	  strength	  is	  derived	  from	  the	  known	  spin-‐down	  rate	  	  
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Lorentz	  force	  leads	  to	  charge	  redistribuKon	  at	  
the	  surface	  of	  the	  neutron	  star.	  

Charge	  redistribuKon	  creates	  an	  electric	  field	  of	  
quadrupole	  geometry	  
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r 
E (r) ~ r−4

Large	  scale	  electric	  field	  accelerates	  parKcles	  in	  
the	  north	  and	  south	  polar	  caps.	  

RotaKon-‐induced	  electric	  field	  
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Maximal	  parKcle	  energies	  
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ParKcle	  acceleraKon	  is	  accompanied	  by	  curvature	  emission	  
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Curvature	  radiaKon	  quanta	  produce	  pairs	  in	  
the	  magneKc	  field.	  Photon	  mean	  free	  path	  
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e+e-	


The	  space	  around	  the	  neutron	  star	  gets	  filled	  
with	  e+e-	  plasma	  which	  screens	  the	  iniKal	  
acceleraKng	  magneKc	  field.	  e+e-	  plasma	  forms	  
a	  "magnetosphere"	  around	  the	  neutron	  star.	  	  	  

The	  screening	  is	  not	  perfect:	  "vacuum	  gaps"	  
should	  be	  len	  to	  allow	  conKnuous	  charge	  
supply	  in	  the	  magnetosphere	  via	  γB	  pair	  
producKon.	  

Charges	  are	  conKnuously	  "washed	  out"	  of	  the	  
magnetosphere	  into	  the	  pulsar	  wind.	  

There	  is	  no	  commonly	  accepted	  model	  of	  pulsar	  magnetospheres	  and	  mechanisms	  of	  
producKon	  of	  pulsar	  winds.	  



Most	  of	  the	  gravitaKonal	  energy	  of	  the	  
collapsed	  star	  (~1053	  erg)	  is	  emiaed	  in	  the	  
form	  of	  10-‐30	  MeV	  neutrinos.	  

Some	  ~10%	  (~1051	  erg)	  of	  the	  released	  
energy	  is	  transferred	  to	  the	  kineKc	  energy	  
of	  supernova	  explosion.	  

This	  energy	  is	  used	  to	  expel	  the	  outer	  
layers	  of	  the	  stellar	  envelope	  with	  the	  
speed	  ~(1-‐5)×103	  km/s.	  

Expanding	  shells	  of	  supernova	  ejecta	  are	  
visible	  as	  supernova	  remnants	  (SNR).	  

Cas	  A	  SNR	  

3.5	  pc	  

TSNR≈300	  yr	  



Fast	  expanding	  ejecta	  of	  supernova	  
explosion	  pick	  up	  interstellar	  medium.	  A	  
shock	  wave	  is	  formed	  at	  the	  interface	  of	  
ejecta	  and	  ISM.	  

Cas	  A	  SNR	  

Ejecta	  freely	  expand	  unKl	  the	  mass	  of	  the	  
picked-‐up	  maaer	  becomes	  comparable	  to	  
the	  mass	  of	  the	  SN	  ejecta.	  	  

Aner	  this	  moment	  SNR	  expansion	  
decelerates	  (Sedov	  phase),	  so	  that	  the	  
radius	  grows	  as	  R~t2/5 (compare	  with	  R~t	  
during	  the	  free	  expansion	  phase).	  

Shock	  formed	  at	  the	  interface	  of	  
supernova	  ejecta	  with	  ISM	  could	  be	  
efficient	  parKcle	  accelerator.	  



Fermi,	  3-‐10	  GeV	  

Cas	  A	  



Cas	  A	  
Cas	  A	  is	  detected	  in	  the	  HE	  and	  VHE	  
gamma-‐ray	  bands.	  

Abdo	  et	  al.,	  2010,	  Ap.J.Lea.,	  710,	  L92	  

Emission	  spectrum	  is	  consistent	  with	  
that	  expected	  from	  the	  decay	  of	  π0	  

produced	  in	  interacKons	  of	  shock-‐
accelerated	  protons	  with	  ISM.	  

Cosmic	  ray	  content	  of	  the	  SNR	  is	  ~
(1-4)×1049 erg/s.	


Gamma-‐ray	  spectrum	  is	  also	  
consistent	  with	  a	  "leptonic"	  model	  
(parKcles	  responsible	  for	  gamma-‐ray	  
emission	  are	  electrons).	


The	  gamma-‐ray	  producKon	  mechanism	  could	  be	  electron	  Bremsstrahlung.	  	


The	  amount	  of	  Bremsstrahlung	  emission	  could	  be	  readily	  esKmated,	  because	  the	  density	  of	  
the	  medium	  in	  the	  SNR	  is	  measured.	




Detailed	  content	  of	  the	  ejecta	  in	  different	  
elements	  is	  known	  from	  X-‐ray	  
observaKons.	  

X-‐ray	  emission	  is	  dominated	  by	  thermal	  
component,	  with	  strong	  line	  emission.	  

Cas	  A	  SNR	  

Detailed	  spaKal	  distribuKon	  of	  density	  is	  
known.	  



Cas	  A	   Abdo	  et	  al.,	  2010,	  Ap.J.Lea.,	  710,	  L92	  

Atoyan	  et	  al.,	  2000,	  A&A,	  354,	  915	  

ObservaKon	  of	  suppression	  of	  the	  flux	  just	  
below	  100	  MeV	  will	  be	  an	  important	  test	  
allowing	  to	  disKnguish	  between	  hadronic	  
and	  leptonic	  models.	  



EvoluKon	  of	  massive	  stars	  up	  to	  the	  moment	  of	  core	  collapse.	  

Core	  collapse	  and	  supernova	  explosion	  mechanism(s).	  

Neutrino	  emission	  in	  supernova	  explosions.	  

Gamma-‐ray	  bursts	  and	  their	  associaKon	  with	  supernova	  explosions.	  

FormaKon	  of	  neutron	  stars.	  

ParKcle	  acceleraKon	  by	  neutron	  stars.	  

Supernova	  remnants	  and	  parKcle	  acceleraKon	  in	  SNR.	  


