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UVOD

Danas je sveopste prihvaceno da je deuterijum nastao tokom primordijalne
nukleosinteze. Od tog vremena se konstantno unistava (trosi) unutar zvezda (D(p,y) He),
iz tog razloga je pogodan za proucavanje nukleosinteze velikog praska, hemijske
evolucije galaksija kao i meduzvezdanog prostora. Poznavajuci kolicinu deuterijuma koja
je danas prisutna u Kosmosu mozemo da procenimo koliko je gasa procesuirano kroz
zvezde kao i da predvidimo gustinu bariona tokom nukleosinteze Velikog Praska.
Posmatranja kvazara na velikim udaljenstima pruzaju nam uvid u gornju granicu
zastupljenosi deuterijuma, dok merenjima D/H odnosa u lokalnoj meduzvezdanoj sredini
dobijamo vrednosti za donju granicu zastupljenosti. Poredenje ovih vrednosti trebalo bi
da nam omoguci bolji uvid u hemijsku evoluciju Kosmosa. Problem nastaje kada se
podaci koje smo dobili posmatracki (HST, FUSE, Copernicus, IUE) ne poklapaju sa
teorijski predvidenim vrednostima. Do skora se verovalo da je materija homogeo
rasprostrajena - najnovija posmatranja pokazuju da unutar lokalnog meduzvezdanog
medijuma to nije slucaj, jer su uocene velike varijacije u D/H zastupljenosti, kao i u
zastupljenostima elemenata poput Fe, Si i O. Trenutno najbolje objasnjenje za primecene
varijacije nudi nam uvodenje prasine kao faktora koji je u sebe inkorporirao kolicinu koja
nedostaje. Cilj ovog rada je da se utvrdi da li sve primecene varijacije mogu da se pripisu
prasini ili su na delu jos neki drugi procesi.

U prvom delu teksta ukratko ce biti izlozena problematika vezana za deuterijum,
drugi deo teksta je posvecen prasini, u trecem delu su tretirani dobijeni posmatracki
podaci sa ciljem da se nade veza izmedu Si, Fe, O i D/H odnosa i pokusacemo da
ustanovimo da li prasina sama moze da objasni lokalne varijacije ili je neophodno uzeti u
razmatranje i druge procese kao sto je priliv materije male metalicnosti iz galaktickog
haloa ili iz drugih satelitskih galaksija koje orbitiraju oko Mlecnog Puta.
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1. Nukleosinteza Velikog Praska

Plankovo vreme ili Plankova epoha (t -lO^s), je najraniji trenutak do kog
32,danasnja nauka moze da dosegne. To vreme prati veoma visoka temperatura T~10 K,

kada su cetiri danas dobro poznate fundamentalne sile prirode gravitaciona, slaba,
elektromagnetna i jaka bile u "savezu" kao jedna (pri takvim uslovima sile gube neke od
svojih osnovnih obelezja i ujedinjuju se u jednu). Danas kad bi smo uspeli da ih u teoriji
pomirimo i vratimo u savez imali bi smo Konacnu Teoriju (Theory of Everything). Kako
se Kosmos dalje razvijao od svojih pocetnih uslova, gravitacija se izdvaja i pocinje da se
manifestuje na nacin koji nam je danas dobro poznat. Sad imamo gravitacionu silu sa
jedne strane i veliku ujedinjenu teoriju sa druge strane1. U vremenskom periodu t~10"35s
kad je temperatura dostigla vrednosti T~1028K dolazi do odvajanja jake sile od
elektroslabe sile, a kad je starost vasione dostigla t~10~12s elektroslaba sila se deli na
elektromagnetnu i slabu. Ovaj period nazivamo inflaciona epoha. Nakon tog vremena
dolaze: kvarkovska epoha, hadronska epoha, leptonska epoha, period nukleosinteze (bitan
za ovaj rad), fotonska epoha, period rekombinacija, period rejonizacija [1].
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Slika 1. — Graficki prikaz evolucije Kosmosa [2]

Primordijalna (prvobitna) nukleosinteza (t ~ l-3min) pruza nam mogucnost da
ispitujemo Kosmos tokom njegove najranije evolucije. U to vreme Kosmos je sacinjen
od: fotona, neutrina (v), elektrona -- pozitrona (e*), zanemarljive kolicine bariona

1 Naziv za teoriju kojaje uspela da objedini jaku i elektroslabu silu (eng. Grand Unified Theory)
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(nukleoni) i cestica tamne materije (ovo je jos uvek hipoteza). Delovanjem nuklearne i
slabe sile na neutrone, protone i e± (npr. n + p <-»• D + y, p + e" «-»• n + ve) dolazi do
nastanka a i do nestajanja deuterijuma i neutrona. Na tako visokim temperaturama T >
3MeV u prostoru gde je odnos nukleona i fotona jako mali zastupljenost slozenijih
jezgara (D, 3He, 4He, Li) je mala u odnosu na broj slobodnih nukleona (protona i
neutrona). Neutroni i proton! se konvertuju jedni u druge, ali takode dolazi i do
medusobnih sudara i torn prilikom se stvaraju kompleksna jezgra (deuteron). Kako su
gustina i prosecna energija fotona veoma visoke nastali deuteron ne stize da zahvati novi
neutron, proton ili drugo jezgro deuterona kako bi izgradio teze stabilnije jezgro, vec biva
unisten. Nakon anhilacije e± kad je Kosmos bio star svega nekoliko minuta i sa
temperaturom ~80keV, kako je postao dovoljno redak stvoreni su uslovi gde dolazi do
formiranja deuterona koji bi imao vremena da zahvati dodatni nukleon - nastaju slozenija
jezgra. Mozemo reci da je u ovom kratkom periodu Kosmos bio neka vrsta nuklearnog
reaktora. Sad neutron! i protoni brzo pocinju da se vezuju da bi formirali jezgra D, 3H,
3He, 4He. Nukleosinteza elemenata pocela je spajanjem neutrona i protona u jezgro
deuterijuma (n + p — > D + y). Najveci deo nastalog deuterijuma se dalje sintetise u 4He
(stabilniji od ostalih lakih elemenata), dok mali deo ~10"5 deuterijuma uspeva da
"izbegne" dalju sintezu u helijum, takode slicna kolicina 3He uspeva da izbegne dalju
sintezu u 4He. Mozemo da zakljucimo da je zastupljenost 4He odredena brojem neutrona
koji su se nalazili u Kosmosu u to vreme, dok je koncentracija 7Li ~10"10 (u odnosu na
vodonik). Znaci svi elementi tezi od litijuma su nastali u zvezdama.

Primodijalni reaktor je bio kratkog veka. Kako je temperatura pala ispod T < 30
keV Kulonova barijera naglo prekida sve nuklearne reakcije. Od tad pa sve dok se nije
formirala prva zvezda nije stvoreno ni jedno novo jezgro.

Jedan od nacina proucavanja nukleosinteze je merenje preostale zastupljenosti
ovih elemenata (narocito D, 3He i Li) sto nam omogucuje ispitivanje uslova i sadrzaja
Kosmosa u veoma ranoj epohi, drukCije ovaj period bi bio nedostupan nasem
proucavanju [3].

S druge strane, pocetna zastupljenost lakih elemenata predvidena od strane
standardnog modela nukleosinteze velikog praska zavisi smo od jednog kosmoloskog
parametra rjB - odnos nukleona i fotona (eng. baryon density parameter) koji nam
odreduje univerzalnu gustinu bariona:

U jednacini nB predstavlja koncentraciju bariona (protoni i neutroni), a «T predstavlja
koncentraciju kosmickih pozadinskih fotona.

Primordijalna zastupljenost dobijena iz posmatranja treba da bude u skladu sa
vrednoscu rje koja je predvidena standardnim modelom.
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Slika 2. — Predvidene vrednosti za D, He, Li u odnosu na H i maseni udeo He (Yp) u funkciji od r]B. U
onseeu 4 < «,„ < 8. vrednosti 7a Yo ~ 0.25 dok se D/H i 3He/H krecu u onseau od = 10^ - 10"5. a 7Li/H se

Ono sto model oredvida orikazano ie na slici 2. vidi se da na zastuolienost 4He
slabo utice (eledajuci loe skalu) kolicina bariona koia se nalazi u Kosmosu f4He niie
dobar bariometarV U slucaiu D i 3He Drimecuiemo da dolazi do znacainos oada
zastuolienosti sa oorastom WR. Ponasanie 7Li ie mozda i naiinteresantniie. za vrednosti »/?
< 3 zastuolienost 7Li ie mala ier lako biva unisten ori sudarima sa orotonima. Znaci kako
Y\B raste procesi koji dovode do unistenja brze se odvijaju nego procesi formiranja i
belezimo oad 7Li/H vrednosti. Sa druse strane za »/? > 3 7Li se sintetise kao 7Be u
reakciiama 3Hefa. vl 7Be. Kako ie 7Be stabilniii neeo 7Li samim tim ea ie teze unistiti sto
za oosledicu ima povecanie oocetne zastuolienosti 7Be. Kasniiom evoluciiom kad
Kosmos oostane hladniii. 7Be zahvata iedan elektron i beta rasoadom dolazi do
formirania 7Li.

Odredivanje parametra rjB vemo je znacajno i do njega dolazimo na osnovu
oodataka o KMP CKosmicka Mikrotalasna Pozadina)2 dobiienih mereniima WMAP

'' ene. Cosmic Microwave Background fCMR)



satelita i merenjem struktura na velikim skalama3. Merenja sa WMAP satelita ukazuju da
je rjio = 6,3 ± 0,3 sto dovodi do sledecih pocetnih zastupljenosti: yD = 2,45 ± 0,2; yi =
1,03 ± 0,04; YP = 0,2485 ± 0,0008; yLl = 4,67 ± 0,64 ([Li]P = 2,67 ± 0,06)4.

Prilikom kombinovanja podataka koji su dobijeni od strane WMAP i LSS
dobijaju se vrednosti koje su jako slicne predhodnima rjio = 6,14 ± 0,25, pa imamo
sledece zastupljenosti: yD = 2,56 ± 0,18; y3 = 1,04 ± 0,04; YP = 0,2482 ± 0,0007; yL, =
4,44 ± 0,57 ([Li]P = 2,6 7^) [3 i reference unutar rada].

U slucaju da je standardni model ispravan i primordijalne zastupljenosti su
odredene bez sistematskih gresaka, gustina bariona odredena pomocu merenja D, 3He,
4He i 7Li trebalo bi da se slazu medusobno, kao i sa podacima dobijenim o KMP sa
WMAP satelita. Na slici 3. graficki su predstavljene vrednosti za tj!0 dobijene:
predvidanjem standardnog modela, usvojenim primordijalim zastupljenostima D, 3He,
4He, 7Li i pomocu WMAP satelita [5].

WMAP

Slika 3. — Kao sto vidimo vrednosti za D se odlicno slazu sa onima dobijenim od strane WAMP satelita.
Medutim vrednosti za 4He i 7Li se ne slazu medusobom kao ni sa vrednostima D i WMAP. Dok 3He
mozemo reci da je u saglasnosti sa D i WMAP podacima, a kad uzmemo u obzir i greske moze se reci da
ima poklapanja i sa 7Li. Zbog velikih gresaka 3He se smatra manje pouzdanim bariometrom nego sto je
4He. [5]

eng. Large Scale Structure (LSS)
yD= 105(D/H), y3 = 105(3He/H), yLl = 1010(Li/H), [Li] = 12+log(Li/H) = 2+ log(yLl).
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2. Sistem obelezavanja

Pre nego sto nastavimo dalje sa razmatranjem problema zastupljenosti
deuterijuma kao i mogucih resenja valjalo bi na pocetku ukratko objasniti notaciju koja se
najcesce koristi u ovoj oblasti astrofizike - kosmologije. Odredivanjem meduzvezdane
zastupljenosti elemenata dobijaju se bitne informacije o galaksijama, zvezdama i ostalim
objektima, kao sto su hemijski sastav, evolucija datog objekta, fizicki uslovi itd. Elementi
u meduzvezdanom medijumu se uglavnom nalaze u dve faze: gasovita i cvrsta (prasina).

7V(X) predstavlja broj cestica odredenog elementa koji se nalazi unutar cilindricne
zapremine koja se nalazi izmedu posmatraca i posmatranog objekta - linijska gustina5.
Prilikom proucavanja meduzvezdane sredine uzima se da je precnik cilindra 1cm2.
Vrednost Af(X) je slicna N(XT) ili 7V(XII), u zavisnosti da li je jonizacioni potencijal
neutralnih atoma veci ili manji od 13,6eV. Za neutralni vodonik dobijamo da se odreduje
kao N(H) = VV(HI) + 27V(H2). Zastupljenost nekog elementa X u gasu u odnosu na
vodonik je:

( X / H ) g = N ( X ) / N ( H )

gde se (g) odnosi na gas. Prihvacen je standardni logaritamski sistem oznacavanja koji se
koristi u zvezdanoj astrofizici [X/H] = log(X/H)g/log(X/H)c.

U literaturi, linearna zastupljenost nekog elementa X u prasini oznacava se kao
5(X), a racuna se:

= (XIH\l(XIH)c

gde se (c) odnosi na kosmicku ili solarnu zastupljenost. Logaritamska zastupljenost se
defmise kao D(X) = [X/H] (D(X) nekog elementa nam govori koliko je zastupljen u
prasini). Ako imamo da je 5(X) = 1 ili D(X) = 0, tada kazemo da je gasna zastupljenost
nekog elementa X u meduzvezdanoj sredini jednaka kosmickoj ili solarnoj zastupljenosti.
Za neki element kazemo da je zastupljen u prasini ako je 6(X) < 1. Za elemente koji
imaju malu zastupljenost u prasini vrednosti se krecu od 0,3 < 5(X) < 1, dok element! cija
je zastupljenost velika imaju vrednosti npr. 5(X) =0,001. Posto se smatra da se kolicina
odredenog elementa koja nedostaje u gasu nalazi u prasini definisana je linearna
zastupljenost nekog elementa X u prasini i logaritamska zastupljenost elementa X u
prasini.

(XIH)d=(XIH\-(XIH}g

' eng. Column density
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Zastupljenosti elementa koji u velikoj meri ulazi u sastav cestica prasine (nizak (X/H)g),
bliske su kosmicim ili solarnim zastupljenostima [6].

Da bi se lakse shvatio znacaj izmerenih vrednosti gasnih zastupljenosti elemenata
u meduzvezdanoj sredini, treba izmeriti ukupnu (gas + prasina) zastupljenost elemenata
u prvobitnoj materiji (populacija I). Kako to nije moguce izmeriti, u tu svrhu koriste se
solarne vrednosti kao referentne ili cak vrednosti dobijene posmatranjem HII regiona, B
zvezda, F i G zvezda, vrednosti za navedene objekte su predstavljene u tabeli 1.

Tabela 1. Zastupljenost atoma X elemenata na milion
Element

Ugljenik (C)
Azot (N)

Kiseonik (O)
Magnezijum (Mg)

Silicijum (Si)
Gvozde (Fe)

B zvezde
190±77

64.7±34.2
350±133

23±7
18.8±8.9
28.5±18

F i G zvezde
358±82

9

445±156
42.7±17.2
39.9±13.1
27.9±7.7

H atoma (ppm)
Sunce

245.4±30
60. 2±8.9
457±44.2
33.9±7.9
32.4±3.1
28.2±3.4

HII regioni
398.11
77.62

588.84
?
?

3,89

Vrednosti za B zvezde, F i G zvezde uzete su iz [7], solarne vrednosti su uzete iz
[8], dok su vrednosti za HII region uzete iz [6]. Pokazalo se da solarne vrednosti nisu
dobra zamena za ukupnu zastupljenost elemenata u meduzvezanom prostoru, pa se
pribeglo trazenju boljih referentnih vrednosti. Sofia et al. (1994) [9] okrece se ka
zvezdama B tipa (mlade zvezde), dok Snow & Witt (1996) [10] ukazuju jos i na diskove
F i G zvezda. Kako i ove nove vrednosti imaju svojih nedostataka, za pravim -
pouzdanim referentnim vrednostima jos uvek se traga. Tako da cemo u daljem tekstu kao
sto je i obicaj uzimati solarne vrdnosti za referentne.

- 9 -
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3. D kao najpouzdaniji bariometar - zastupljenost D u Kosmosu

Od ponudena cetiri laka jezgra (D, 3He, 4He, 7Li) koja su se sintetisala tokom
nukleosinteze velikog praska u razmerama znacajnim za astrofiziku, evolutija
deuterijuma izgleda najprostija, sto ima za posledicu da se koristi kao najpouzdaniji
bariometar. Razlozi su ti sto je evolucija deuterijuma najjednostavnija: kako gas kruzi
kroz zvezde (stvarajuci teze elemente) deuterium se neprekidno trosi6 (pri tome nastaje
3He). Kao posledicu ovakve evolucije imamo situaciju da ce nam rezultati posmatranja na
bilo kom mesti u Kosmosu i bilo kom vremenu u toku njegove evolucije, biti ne veci od
pocetne (primordijalne) zastupljenosti, dakle (D/H)oss < (D/H)p - mericemo donju
granicu zastupljenosti deuterijuma. Posmatranja mladih sistema - objekata, za koje
smatramo da imaju malu metalicnost ili onih sa velikim crvenim pomakom, ukazuju nam
da je u takvim objektima veoma malo gasa "preradeno" unutar zvezda, sto nam pruza
mogucnost da merimo zastupljenosti deuterijuma koje su bliske pocetnim vrednostima
(D/H)OBS ->• (D/H)P.

U post - BBN Kosmosu kolicina deuterijuma koja je prosla kroz zvezde jednaka
Je /D = (D/H)p/(D/H). Dok faktor I//D odreduje kolicinu deuterijuma koja nikad nije
prosla kroz zvezde. Znaci tokom zvezdane nukleosinteze, kako metalicnost (Z) nekog
sistema raste, zastupljenost deuterijuma bi trebala da opada te na osnovu toga, ako
zanemarimo kolicinu deuterijuma koja je vezana u prasini, posmatrane vrednosti D/H i Z
trebale bi biti obrnuto srazmerne.

3.1 Primordijalna zastupljenost D

Zastupljenost deuterijuma u pocetnim uslovima je odredena poredenjem N(HI) i
N(DI) linijskih gustina dobijenih iz posmatranja pozadinskog UV zracenja koje prolazi
kroz gas7. U potrazi za pocetnim vrednostima bitni podaci su dobijeni posmatranjem
kvazara na velikim rastojanjima male metalicnosti8. Na slici 4. prikazane su
zastupljenosti deuterijuma u sedam QSOALS. Prosecna vrednost tih zastupljenosti
omogucava nam da proracunamo primordijalnu vrednost deuterijuma i dobijeno je da ona
iznosi yop = 10s (D/H)P = 2,7 ± 0,2. Za dobijenu vrednost yDp zastupljenost bariona
procenjena je na rjm = 6 ± 0,3. S druge strane vrednost rjB koja je dobijena merenjima
KMP iznosi rjio = 6,1 ± 0,2 odakle proistice da je yDp = 2,6 ± 0,1 sto je u odlicnoj
saglasnosti sa vrednostima dobijenim od strane QSOALS [11].

6 Tokom svog zivota zvezde u svojqj unutraSnjosti putem reakcija fuzije sagorevaju prostije elemente i torn
prilikom dolazi do formiranja slozenijih. Dok se koncentracija tezih elemenata kako vreme prolazi
povecava, sa deuteijumom to nije slucaj, koncentracija deuerijuma se smanjuje Sto je Kosmos stariji
(procesi koji dovode do unistavanja deuterijuma su mnogo efikasniji nego procesi koji dovode do njegovog
stvaranja).
7 Imamo oblake prasine koji se nalaze na velikim udaljenostim (izvan nase galaksije) u pozadini se nalaze
objekti poput kvazara, torn prilikom svetlost koja sa kvazara prolazi kroz oblake pra§ine biva apsorbovana
zahvaljujuci nastalim linijama (Lajman - a suma) dolazimo do podataka za N(H1) i N(DI).
8 eng. QSO Absorption Line Systems (QSOALS)
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Slika 4. — Graficki prikaz zastupljenost D u odnosu na H, odredena na osnovu posmatranja kvazara male
metalicnosti na velikim crvenim pomacima, u funkciji od HI linijske gustine. Posmatrano je sedam
QSOALS[11]
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Prasina

4. Prasina u meduzvezdanoj sredini

U predhodnom tekstu smo se susreli sa prasinom u meduzvezdanoj sredini. U
ovom delu detaljnije cemo se pozabaviti ovim problemom isticuci znacaj i uticaj prasine
prilikom odredivanja zastupljenosti elemenata u Kosmosu.

Slika 5. — Izgled cestice prasine.

lako je proslo 80 godina odkako je sa sigurnoscu potvrdeno postojanje prasine u
Kosmosu (Trumpler 1930), mnoga pitanja su ostala otvorena vezana za njenu prirodu.
Skoro sve informacije koje smo prikupili o meduzvezdanoj prasini poticu od interakcije
sa elektromagnetnim zracenjem (apsorbcija, emisija i rasejanje). Postoji dosta razlicitih
astronomskih pojava koje nam ukazuju na postojanje prasine u Kosmosu i zahvaljujuci
njima u stanju smo da dodemo do bitnih saznanja o njenom sastavu i poreklu.
Prvi dokazi koji su ukazivali na postojanje prasine bill su:

apsorbcija i rasejanje - cestice prasine prouzrokuju crvenilo i prigusenje svetlosti
koja dolazi sa udaljenih zvezda.

o

o zavisnost prigusenja od talasne duzine (ekstinkcije) zvezdane svetlosti - kriva
ekstinkcije slika 6. [12, 13]. Kriva ekstinkcije sadrzi linije pomocu kojih smo u
stanju da odredimo karakteristike prasine. Osnovne karakteristike ove krive su: i)
jaka i siroka linija na 217,5 nm, pripisuje se supstancama u kojima su zastupljeni
elemenati kao sto su C, Mg, Si ili Fe, ii) linije na 9,7 //m i 18 £im pripisuju se
silikatima, odsustvo fine strukture u profilu linije ukazuje na amorfnu strukturu,
iii) slaba apsorpciona linija na 3,4 //m uocena u difuznim oblacima koja je
pripisana C-H vibracionim modama u alifaticnim ugljovodonicima, iv) takode
moze se primetiti oko -200 slabih ali uocljivih spektralnih linija - difuzne
meduzvezdane linije (eng. diffuse interstellar bands DIBs) valjalo bi
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napomenuti da 86 godina nakon njihove prve detekcije ni jedna do danas nije
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Slika 6. - Kriva ekstinkciie F121
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o refleksione magline - oblaci prasine koji se nalaze u blizini sjajnijih zvezda, tako
da zvezdana svetlost reflektovana od strane orasine cini oblak vidliivim.

o infracrvena emisiia cestica prasine koie su zaerevane od strane zvezdane svetlosti

Takode imamo dosta astrofizickih fenomena koji nam omogucuju indirektne informacije
o Dostojaniu cestica prasine:

o utvrdeno je da zastupljenost mnogih elemenata (gotovo svih) u odnosu na H je
mania neso ona koia ie izmerena na Suncu. Postoie iaki dokazi da ie uzrok ove
pojave ugradivanje jona razlicitih elemenata u cestice prasine.

o prisustvo molekularnos vodonika flrM u razlicitim delovima meduzvezdane
sredine cija zastupljenost prevazilazi predvidenu.

o polarizacija zvezdane svetlosti od strane meduzvezdane prasine

Uocene varijacije u gasovitoj zastupljenosti elemenata dobro se mogu objasniti ako
uzmemo u obzir da se kolicina koia nedostaie nalazi u sklopu cestica prasine.
Odredivajem ukupne meduzvezdane zastupljenosti elemenata kao sto su Fe, Si, Mg i C,
kao i onos dela koii se nalazi u easu. mozemo proceniti koliki ce deo svakog elementa
biti zaroblien u cesticama.
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4.1 Sastav i grada meduzvezdane prasine

Razumevanje evolucije meduzvezdane materije je od veoma velikog znacaja. Da
bi mogao da bude izgraden dobar model prvo treba znati sa kakvom materijom se
susrecemo i kakvog je sastava. Ovde nastaje problem jer trenutna situacija je takva da
nije moguce sve cinjenice do kojih dolazimo posmatranjem uklopiti u jedan jedinstveni
model. Najsire prihvaceno misljenje je da u sastav prasine ulaze najcesce elementi poput
Fe, Si, Mg, C i O, stim da od ukupne kolicine u gasu Mg, Si i Fe ulaze skoro u celosti (i
do 99%) dok ugljenika biva zarobljeno do 2/3 od njegove ukupne kolicine i oko 20%
kiseonika (O)9. Do ovih zakljucaka doslo se detektovanjem linija na 9,7 /mi (Si-O
stretching mode) i 18 /mi (O-Si-O bending mode) koje se pripisuju amorfnim silikatima i
linije na 217,5nm koja se pripisuje ugljenicnim materijalima (grafit) [14]. Na osnovu
dosadasnjih posmarackih podataka i modela ustanovljeno je da elementi koji ulaze u
sastav prasine mogu da se razvrstaju, po zastupljenosti (u odnosu na broj H atoma), u
cetiri grupe:

o elementi kao sto su C i O cine osnovnu grupu (zastupljenost > 300 ppm)
o srednju grupu po zastupljenosti cine Mg, Si i Fe (zastupljenost ~ 30 ppm)
o zatim imamo Na, Al, Ca i Ni (zastupljenost ~ 3ppm)
o i elementi u tragovima su K, Ti, Cr, Mn, Co, S (~ 0,1 - 0,3 ppm)

Primeceno je da zastupljenost nekog elementa u prasini zavisi i od njegove
temperature kondenzacije (Tc) slika 7. Temperatura kondenzacije defmisana je kao,
temperatura na kojoj 50% nekog elementa prede iz gasovite u cvrstu fazu (cestice
prasine) [6, 7, 15].
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Slika 7. - Zastupljenost u gasovitoj fazi u funkciji od temperature kondenzacije za meduzvezdani oblak £
Oph. Podaci sa GHRS10 su obelezeni kvadraticima dok su kruzicima podaci sa Copernicus satelita [6].

9 Drugi modeli mogu se naci u radu B.T Draine astro-ph/0008150vl 9. Aug 2000.
10 eng. The Goddard High-Resolution Spectrograph (GHRS)
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Treba naglasiti da su svi elementi koji se nalaze u meduzvezdanoj sredini
podeljeni u dve grupe: elementi koji su otporni na visoke temperature (eng. refractory
elements) u ovu grupu ulaze elemementi sa visokom Tc i elementi koji nisu otporni na
visoke temperature (eng. less refractory elements) - elementi sa niskom Tc. Usled ovakve
podele elemenata smatra se da cestice prasine prilikom nastajanja prvo formiraju jezgra
koja su sacinjena od elemenat sa visokom Tc i to u vidu piroksena [(Mg,Fe)SiC>3] i olivina
[(Mg,Fe)2SiO4] tabela 2, mada se pretpodstavlja da odreden deo Mg i Fe je zarobljen u
vidu MgO, FeO, FeaOs i FeaO^ dok u sastav omotaca ulaze elementi sa nizim Tc

[16,17,18] slika 8.

Tabela 2. Vrste cestica za koje se smatra da ulaze u sastav prasine 11

Material

Grain Cores
C,PAH,HAC,...
MgFeSi04 olivine
CaMgSi04 monticellite
Peg 03 hematite
AlzOs corundum
NigOs dinickel trioxide

Illustrative Core Total
Observed Core Total rf

Grain Mantles
C.PAH.HAC....
Mgo.gFeo.i SiOs pyroxene

Illustrative Mantle Total

Cores + Mantles
C.PAH.HAC,.,.
silicates
other

Illustrative Core + Mantle Total
Observed Core + Mantle Total d

C

71
-
-
-
-
-

71
71+61
' '-71

35
-

35

106
-
-

106
1Q6!S

0

-

52
8
18

4.5
2.4

85
53^1

-
57

57

-
117
24

142
134!|

Mg

-
13
2
-
-
-

15
15

-
17

17

-
32

-

32
32

Si

-
13
2
-
-
-

15
14

-
19

19

-
34
-

34
33

Al Ca

-
-

2
-
3
-

3 2
3.0 2.2

-
-

-

-
2

3

3 2
3.0 2.2

Fe

-
13
-
12
-
-

25
25

-
2

2

-
15
12

27
28

Ni

-
-
-
-
-

1.6

1.6
1.6

-
-

-

-
-

1.6

1.6
1.8

11 Sve vrednosti u tabeli su u ppm u odnosu na vodonik, za detaljnije informacije pogledati; B. T. Draine
"Interstellar Dust", arXiv:astro-ph/0312592vl 22 Dec 2003.
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Slika 8. - Sastav cestica prasine. Razmatrani su samo element! cije su solarne zastupljenosti iznad 10"6.
Kolika je zastupljenost nekog elementa u: jezgrima cestica ilustrovana je crnom bojom na histogramu,
spoljasnjim slojevima (omotac) ilustrovana je sivom bojom na histogramu a kolicina elemenata koja se
nalazi slobodna u gasovitoj formi ilustrovana je belom bojom na histogramu (visina ovog histograma
ujedno i predstavlja ukupne vrednosti). [19].

4.2 Nastanak i poreklo meduzvezdane prasine

Poznato je da zvezde raznim eksplozivnim aktivnostima koje se desavaju na
njihovoj povrsini (zvezdani vetrovi) oslobadaju materiju u okolni prostor. Materija koja
je oslobodena od strane crvenih dzinova bogatih kiseonikom u sebi sadrzi silikatne
cestice, dok sa hladnih ugljenicnih zvezda sadrzi ugljenicne cestice kao i SiC. Omotaci
koje zvezde odbacuju u poslednjim stadijumima evolucije takode sadrze prasinu
(planetarne magline). Pojave koje nazivamo nove takode mogu da dovedu do nastanka
prasine (ovaj doprinos je jako mali).

Odreden deo prasine potice od strane eksplozija supernovih (SN), iako se one
uvrstavaju u faktore koji podsticu razaranje prasine. Cestice nastale u supernova
eksplozijama otkrivene su u nekim meteoritima, pa cak i infracrveni spektri ostataka
supernovih ukazuju na formiranje prasine. Medutim kolicine prasine koje nastaju ovim
procesom su male npr. Tip II SN 1987a procenjuje se da je proizvela < 8 x lO^M^
(procenjuje se da na svakih 100 god. dolazi do eksplozije SN). Poredenja radi jedna
planetarna maglina procenjeno je da proizvede oko 2 x 10"3Mft, s tim da do nastanka
planetarne magline dolazi jednom u ~ 3 godine. Treba imati na umu i to da cestice
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prasine prilikom SN eksplozije idu jako velikom brzinom (~103km s"1) pri cemu moze
doci do sudaranja sa drugim cesticama sto dovodi do njihove erozije.

Kako jos uvek nisu dobro poznati fenomeni koji dovode do stvaranja prasine
procene iz tabele 3. ne treba uzimati kao konacne. Takode postoji mogucnost da postoje
neki faktori koji uticu na produkciju prasine, a da jos uvek nisu poznati ili dovoljno
istrazeni. Na kraju kad se sve sumira dolazimo do zakljucka da je mali deo prasine koju
detektujemo zvezdanog porekla (nastala tokom evolucije zvezda), odnosno vecina
prasine je nastala u meduzvezdanom prostoru [12].

Tabela 3. Doprinos prilikom stvaranja gasa i zvezdane prasine
Gas M#/god

0.4
0.5

0.06
0.25
0.01
-1.2

Prasina M^/god
0.002

0.0025
O.0001?
0.0002?
0.00001
~ 0.005

Zvezdani izvor
Planetarne magline (~ 0.3/god)

Crveni dzinovi - superdzinovi, zvezdani vetrovi
OB, WR i drugi topli/vreli zvezdani vetrovi

Sne (1/100 god, ~ 10'2 M# prasina/SN?)
Nove (1/100 god, ~ 10"7 M^> prasina/nova?)

X Svi izvori

Slika 9. sematski prikazuje na koji nacin i pomocu kojih procesa materija u
meduzvezdanoj sredini kruzi. Masa meduzvezdanog gasa u Mlecnom Putu procenjena je
na ~5 x 109M#, jedan deo se nalazi u atomskom a drugi u molekularnom obliku. Kako se
gas konvertuje u zvezde brzinom od -3M-& godisnje, kad ne bi bilo stalnih izvora gasa,
meduzvezdana materija bi se "istrosila" u relativno kratkom vremenskom periodu od ~5 x
109M#/(3M# god"1) ~ 1,7 x 109godina. Posmatranja pokazuju da to nije slucaj usled
postojanja gore navedenih izvora [12].

Slika 9. — Graficki prikaz evolucije materije u meduzvezdanoj sredini [12]
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4.3 Faktori koji uticu na oslobadanje elemenata iz prasine

Procese koji dovode do unistavanja — stvaranja cestica i molekula mozemo
svrstati u dve osnovne grupe: procesi koji se odvijaju u gasovitim fazama i procesi koji se
odvijaju na povrsinama cestica. Procesi koji se odvijaju na povrsini cestica su od veoma
velike vaznosti ali nisu najbolje objasnjeni (migracija atoma i molekula sa povrsine jedne
na drugu cesticu, koeficijent slepljivanja, eflkasnost odpustanja). Sa druge strane gasni
procesi su dobro objasnjeni i sumirani su u tabeli 4 [20].

Tabela 4.
radijativno vezivanje

asocijativni zahvat
formiranje na povrsini cestice

neutral- neutral
jon - molekul

razmena naelektrisanja
fotodisocijacija

razaranje udarom elektrona
razaranje udarom druge cestice

A+B -> AB + hv
A" + B -» AB + e"
A + B:c— >• AB+c
A + BC -> AB + C

A+ + BC -* AB+ + C
A+ +BC ->A +BC+

AB + hv -> A + B
AB+ + e" -> A + B

AB + M-^A + B + M

formiranje veza

pregrupisavanje

razaranje

Materija koja se nalazi u prasini prelazi u gas prilikom sudara sa fotonima, drugim
cesticama prasine, gasom, kosmickim zracenjem. Treba napomenuti da svaka vrsta
interakcije ne dovodi do totalnog unistenja prasine. Interakcije odnosno mehanizmi koji
su od najveceg znacaja su oni koji vracaju materiju u gasovito stanje. Kad ne bi dolazilo
do ovakvih procesa, zivotni vek cestica (rd) bio bi jednak vremenu koje je potrebno da se
formira zvezda (TSF): id = TSF ~ MisM/SFR12 ~ 2 x 109 godina.

Interakcije izmedu fotona i cestica prasine za krajnji ishod mogu da imaju
razlicite slucajeve u zavisnosti od energije fotona i hemijskog sastava povrsine
cestice. Fotoni slabe energije (1C i radio) slabo interaguju sa cesticama jer je
njihova talasna duzina veca od precnika same cestice. Fotoni vidljive svetlosti i
UV mogu biti ili apsorbovani ill rasejani. Fotoni sa energijama > 5eV mogu lako
da odstrane atome sa povrsine cestica prasine [21,22].

Glavni mehanizam koji dovodi do unistavanja cestica prasine je sudar sa jonima
(gas) velike brzine ( > 50km/s) u sredinama velike gustine. Naziv za sudar gas -
cestica je rasprsivanje (eng. sputtering). Uslovi za ovakve sudare se obicno
javljaju u oblastima koje su bile izlozene uticajima udarnih talasa nastalih SN
eksplozijom. Da bi rasprsivanje bilo efikasno brzina udarnog talasa mora biti >
30km/s. Razlog je sto se vezivna energija na povrsini cestica krece od ~l~5eV u
zavisnosti koji su element! u pitanju. Postoje dve vrste rasprsivanja: i) termalno
(Vgas » Vprasjna) - kako je temperatura udarnog talasa proporcionalna sa v2ul (brzina

udarnog talasa), termalno rasprsivanje se manifestuje tek pri udarnim talasima cije

' eng. Star Formation Rate SFR (brzina formiranja zvezda)
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o

su brzine vut > 150km/s, ii) ne-termalno (vgas « Vdust) - procesi koji dovode do
rasprsivanja ispoljavaju se pri brzinama vut = 50 - 150km/s [21,22].

Sudari izmedu dve cestice imaju bitnu ulogu prilikom oslobadanja elemenata u
gasovitu fazu. Takode moze da dode i do rasprsivanja (eng. shattering) usled
interakcije cestica - cestica, u torn slucaju dolazi samo do preraspodele mase
cestice na vise manjih. U zavisnosti od brzine cestica prilikom sudara imamo
razlicite scenarije. Pri brzinama ~lm/s dolazi do "spajanja" u vece cestice (mada
ovako nastale cestice nisu kompaktne), ~20m/s cestice se odbijaju jedna od druge
bez vecih posledica. Kad je rec o vecim brzinama od lOOm/s pa do Ikm/s cestice
se raspadaju na manje komponente, dok one koje imaju brzine > 20km/s mogu da
prouzrokuju oslobadanje materije u vidu gasa [21,22].

Koji ce proces da dominira prilikom unistavanja prasine zavisi od njenog sastava i brzine
udarnog talasa. Dominantan proces, za slabe udarne talase (50km/s) su interakcije izmedu
samih cestica, pa ipak samo 1% cestica biva unisten. Za jake udarne talase (>200km/s),
rasprsivanje dominira prilikom unistavanja cestica u kombinaciji sa termalnim
rasprsivanjem (koje efikasno utice na manje cestice) [17, 21, 22]. Kolicina unistenih
cestica u ovim procesima prelazi 50%, slike 10 i 11.

X

O>
O

1
\

c5

X

0"

0.0

I -0.5

-1.0

1.5

100% in the gas phase

C

Si

Fe

0 50 100 150
Shock velocity (km/s)

200

Slika 10 — Udeo elemenata u prasini u zavisnosti od brzine udarnog talasa [14]
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Slika 11 — Cestice koje su testirane svrstane su u dve grupe cvrste i porozne u ciji sastav ulaze silikatni -
ugljenicni materijali, gvozde i led. Rezultati u slucaju cvrstih cestica ukazuju da se ledene cestice veoma
lako razaraju i pri najslabijim udarnim talasima. Znacajan procenat razaranja > 70% pokazale su cestice
gvozda. Ova pojava se objasnjava velikom masenom gustinom gvozda, kao i time da su im brzine vece za
15% - 30% u odnosu na druge cestice. U slucaju poroznih cestica ocekivano cestice leda su se opet
pokazale kao najmanje otporne na udarne talase, dok su ostale vrste cestica pokazale znatno manji procenat
razaranja (pogotovo cestice gvozda). Detaljna ispitivanja razaranja cestica, njihovog sastava i grade mogu
se naci U A. P Jones et. Al. 1994 [23, 24].

4.4 Policiklicni aromaticni ugljovodonici (Polycyclic Aromatic Hydrocarbon PAH)

Detektujuci, siroke emisione linije na 3,3 ^m, 6,2 /mi, 7,7 /mi, 8,6 /mi i 11,3 /mi u
meduzvezdanom prostoru koje se uvek javljaju zajedno, u oblastima gde ocekivana
temperatura prasine nije dovoljna da prouzrokuje emisiju na pomenutoj talasnoj duzini,
infracrveni astronomski satelit (IRAS) je pruzio dokaz za postojanje velikih molekula u
Kosmosu. U pocetku su ove linije nazvane neindetifikovane infracrvene linije13 iz razloga
sto se nije znalo kojim cesticama da se pripisu. Ubrzo je ustanovljeno da se radi o
aromaticnim molekulima, molekuli koji sadrze 20 - 100 C atoma. Ovakve cestice
(molekuli) mogu biti trenutno zagrejane do visokih temperatura, zbog njihovog
ogranicenog toplotnog kapaciteta. Takve cestice otpustaju toplotu emisijom u srednjem
1C delu spektra slika 12.

1 eng. Unidentiffied Infrared Bands (UIR)
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Slika 12. — Cestice prasine su zagrevane tako Sto apsorbuju fotone (zvezdanog porekla). Manji deo
energiie ansorbovanog fotona odlazi na luminiscenciiu ili izbacivanie elektrona. dok se veci deo tro.si na
zagrevanje. Na slici su prikazane simulirane vrednosti za £etiri veliSine cestica (a) koje su bile izlozene
zracenju koiem su izlozene cestice u meduzvezdanom nrostoru. T+-. oznafiava vremenski period koii treba
da prode da bi doslo do nove apsorpcije. Vidimo da u slucaju vecih cestica prilikom apsorpcije zradenja ne
dolazi do znacainijih oromena temperature zboe niihovog velikog toolotnoe kanaciteta tako da mozemo da
pretpostavimo da je temperatura vecih destica konstantna u wemenu. Situacija se menja kako idemo ka
cesticama maniih dimenziia. pa tako imamo da Cestice sa a < 50A bivaiu zaereiane do znatno vish
temperatura f1 31.

Kako se saznalo o kqjim molekulima je rec njihove linije su nazvane aromaticnim
infracrvenim linijama14. dok su molekuli danas poznati pod nazivom Policiklicni
Aromaticni Ugljovodonici (PAH). PAH molekuli sastoje se od ugljenikovih atoma koji
imaju sestougaonu resetkastu strukturu i nalaze se u razlicitim stanjima: neutralni.
jonizovani, hidrogenizovan, dehidrogenizovani. Mnoge emisione magline (HII regioni,
planetarne maeline) kao i refleksione maeline pokazuju emisiiu u 3 - 15 um regionu
mnogo jacu nego sto je ocekivano od cestica zagrevanih od strane okolnog zracenja.
Veliki deo ovos zracenja skoncentrisan je u gore vec pomenutim najintenzivniiim
linijama ovog tipa 3,3 //m (koja nije prikazana na spektru), 6,2 //m, 7,7 //m, 8,6 fj.m, 11,3
«m, 12,7 um kao i u slabijim linijama na 3,4 um, 3,5 um, 5.25 um. 5.65 um. 6 um. 6.9
um, 10,5 um, 11 um, 12 um, 12,7 /an, 13,6 um, 14,2 um, i 16,4 um slika 13 (za detaljnije
informacije o spektrima PAH molekula pogledati T261).

1 eng. Aromatic Infrared Bands (AIR ili AIB)
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Slika 13. — PAH emisione linije u opsegu 5 /mi - 15 /mi - refleksiona maglina NGC 7023 [25]

Koja ce linija nastati smatra se da je povezano sa brojem vodonikovih atoma koji su
vezani na krajevima ugljenikovih atoma. Drugacije receno, kada se vodonikov atom
zakaci na kraj aromaticnog prstena, dobijamo odgovarajuce emisione linije. Pa stoga
imamo:

C-H vibracioni spektar na 3.3 ̂ m,
C-C vibracioni spektar na 6.2 /urn
C-C vibracini spektar na 8.6 /um
C-H vibracioni spektar na 8.6 ̂ m nastao usled promena ugla izmedu dve veze
C-H vibraciona spektralne linije cije talasne duzine zavise od broja susednih H
atoma, a nastaju usled vibracija atoma unutar i izvan ravni:
- 11,3 jum za jedan H atom
- 12 fj.m za dva H atoma
- 12,7 ywm za tri H atoma
- 13,55 ^m za cetiri H atoma (slika 14).

o
o
o
o
o

Slika 14. — Strukture PAH molekula. Kakav ce se spektar PAH molekula dobiti zavisi od broja H atama
vezanih zajedan C atom [25]

-22-



4.5 Deuterijum u PAH cesticama ?

Smatra se da je najveci deo D atoma u sklopu PAH cestica. Ova vrsta cestica je
favorizovana od strane D atoma jer su stabilnije i imaju vise H atoma po molekulu od
drugih cestica. H i D imaju istu elektronsku strukturu, sto znaci da imaju iste hemijske
osobine ali je C-D veza malo jaca od C-H veze, zbog nize energije nulte tacke15. Stoga
kako vreme bude prolazilo PAH cestice postajace sve bogatije D atomima (PAD) slika
15. Kako je razlika u vezivnoj energiji izmedu C-D i C-H mala [27], to ukazuje da se
obogacivanje cestica deuterijumom odvija na niskim temperaturama. Za sada je poznato
oko cetiri razlicita procesa koja uticu na obogacivanje cestica deuterijumom:

Obogacivanje PAH molekula odvija se prilikom jon -- molekul reakcija u
sredinama gde je T < 50K
Omotaci PAH cestica bivaju obogaceni deuterijumom u gustim meduzvezdanim
oblacima usled hemijski procesa izmedu atoma u gasu i cestica
Usled delovanja UV i kosmickog zracenja na molekule HDO, NH2D, CHjDOH
Takode obogacivanje se odvija fotodisocijaciom molekula

o

o

Da bi se ovi procesi ozbiljnije razmatrali moraju zadovoljavati sledece uslove: i) D ill D+

prilikom prilaska cestici ima znacajnu verovatnocu ugradivanja u cesticu ii) D koji biva
ugraden ne sme biti odstranjen od strane H ili H+. U slucaju da nisu ovi uslovi
zadovoljeni zastupljenost D u cesticama ce biti mala.

Slika 15. — Primeri rekcija koje dovode do obogacivanja PAH molekula sa D. Sudarom D+ i neutralnog
PAH molekula (slucaj u gornjem levom uglu) ili D i PAH+ (donji levi ugao), stvara se hidro-PAH katjon, sa
dva H atoma vezanim sa jednim C atomom. Nakon toga nadolazeci novi atom H reaguje sa jednim od dva
H atoma koji su vezani zajedan C atom, torn prilikom se formira H2. Naravno i drugi slucajevi su moguci
[27]

15 Energija nulte tacke (eng. Zero Point Energy)'^ najniza moguca energija koju neki kvantno mehanicki
fizicki sistem moze da poseduje.
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Deuterijum u Lokalnom Mehuru

5. Lokalna nieduzvezdana zastupljenost

U pocetku se pretpostavljalo da je gas na rastojanjima oko 2 kpc od Sunca
homegen, bez vecih varijacija u zastupljenosti elemenata. Sa posmatrackim podacima
koji su dobijeni sa raznih satelita (Copernicus, IUE, HST i FUSE) doslo se do zakljucka
da je istina sasvim drugacija. Na slici 16. prikazane su D/H vrednosti u funkciji od HI
linijske gustine merene za 47 posmatranih linija polja u krugu od 2kpc. Rezultati su
ukazivali da se oblast unutar Lokalnog Mehura (LM) moze podeliti na dva regiona,
region gde su vrednosti log 7V(HI) < 19,2cm"2, dok bi drugi region bio u opsegu
= 19,2 - 20,7 cm" [28]. Podaci takocte ukazuju na postojanje i treceg regiona, ali on se
nalazi izvan LM, rec je o lokalnom galaktickom disku cijaje granica na log 7V(HI) > 20,7
cm"2. Uzimajuci u razmatranje dobijene rezultate doslo se do sledecih zakljucaka:

o u regionima gde su vrednosti log jV(HI) < 19,2cm"2, sto odgovara udaljenostima
od oko lOOpc, D/H vrednosti su konstantne 15,4 ± 0,4ppm16.

o log JV(HI) = 19,2 - 20,7 cm"2, ovaj region karakterisu primetne varijacije u
zastupljenostima deuterijuma, vrednosti za D/H variraju u opsegu od ~ 6ppm pa
sve do ~ 22ppm.

o Za razliku od prethodna dva regiona, vrednosti za D/H u lokalnom galaktickom
disku, gde je log //(HI) > 20,7 cm"2, karakterisu veoma niske D/H vrednosti ~
8,6ppm.

Ovakve varijacije u zastupljenostima mogu se objasniti ako pretpostavimo da
odredena kolicina ovih elemenata ulazi u sastav prasine koja se nalazi u meduzvezdanom
prostoru. U krajnjem slucaju sta god da je pravo objasnjenje za ovako velike varijacije
zastupljenosti D u lokalnoj sredini, ocigledno je da materija u lokalnoj sredini nije
homogena (kao sto se pretpostavljalo).

16 eng. parts per milion (ppm) — u nasem slucaju oznac'ava broj atoma deuterijuma na milion vodonikovih
atoma.

-24-



25

O-, 1 c.

x3

K

0* 10

0

- O HST

A IMAPS

I R,SK

18 19 20
Log N(H I)

Slika 16. — D/H vrednosti vs. N(HI) linijska gustina za 47 objekata. Vertikalne isprekidane linije
razeranicavaiu obiekte koii se nalaze unutar Lokalnoe Mehura i ohiekte koii se nalaze u eranicnim
oblastima. Pune horizontalne linije oznacavaju srednje D/H vrednosti za datu oblast, a isprekidane
oznacavaiu eresku u vrednosti od ±1a oko srednie vrednosti. Gruna obiekata markirana crvenom hoiom
ima novisene D/H zastunlienosti. F281.
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6. Podaci i analiza podataka, diskusija, zakljucak

6.1 Podaci i analiza podataka

Vrednosti, N(HI), N(DI), N(FeII), N(SiII) i (O/H), koristene u ovom radu
dobijene su pomocu FUSE, HST, IUE i Copernicus satelita, a preuzete su iz [28] i
referenci navedenih u tim radovima. Svi posmatrani objekti se nalaze unutar 2kpc od
Sunca, osim HD 191877 i HD 90087. Treba napomenuti da su ovo trenutno
najpouzdanije Vrednosti kojima se raspolaze. Podaci zaN(HI) i N(DI) dostupni su za svih
47 posmatranih objekata, vrednosti (O/H) i N(FeII) dostupne su za 30 posmatranih
objekata, dok su vrednosti zaN(Sil) dostupne za samo 21 posmatrani objekat.

Svi podaci su statisticki obradivani u programu OriginPro 8. Polazeci od
pretpostavke da ispitivani elementi ulaze u istu vrstu prasine i da se oslobadaju iz nje
prilikom istih spoljasnjih uticaja (npr. eksplozija SN), ocekivano je da postoji neka
linearna korelacija medu sledecim elementima D(Fe) vs (O/H), D(Si) vs O/H, (D/H) vs
(O/H) i D(Fe) vs D(Si). Odredivsi linearni fit za poredene elemente racunat je koeficijent
korelacije (r). Racunanje fita i koeficijenta korelacije (r) sa obe greske po x i y osi
zahteva slozenije numericke metode, a kako je cilj bio da se racun pojednostavi oducili
smo se za sledeci pristup. Vrednosti koje koristimo su nezavisne velicine, pa je formula
za kombinovanje gresaka:

Gore je pomenuto da je ocekivana veza izmedu ispitivanih podataka linearna te imamo:

y-bx + a

Dakle y greske su uvecane za vrednosti x gresaka tako sto smo sad racunali novu ukupnu
y gresku(<Ty)kao:

ym

gde je a gresaka y zbog greske x, a

nagib linearnog fita.

ym <jxm su greske dobijene usled merenja, a b je

Posto smo odredili kako cemo tretirati greske, koeficijent korelacije za vrednosti
X i Y smo odredivali na sledeci nacin: i) prvo je uraden linearni fit ali bez uzimanja u
obzir gresaka za x i y, odatle dobijamo parametar b, ii) zatim nademo ukupnu gresku ay ,
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iii) na kraju fitujemo X, Y, ay i odredimo rxy koefitijent. Ovaj postupak opet uradimo all

sad X vrednosti stavljamo na y osu, a Y vrednosti na x osu. Tako da cemo imati dva
koeficijenta korelacije rxy \yx, cijim usrednjavanjem dobijamo konacnu vrednost r.

6.2 Rezultati i diskusija

Uzimajuci u obzir cinjenice koje su iznesene u §5, da se odredena koliCina
elemenata nalazi u prasini, konkretno misli se na deuterijum (D), trebali bismo uociti
izvesne korelacije u zastupljenosti pojedinih elemenata. Tako na primer ako D ulazi u
sastav prasine u ciji sastav ulazi i Si, prilikom procesa koji ce dovesti do razaranja prasine
ocekivacemo pozitivnu korelaciju (kako se kolicina D u gasu povecava povecavace se
kolicina Si), isto vazi i za Fe. Smatra se da je oblast Lokalnog Mehura poslednji put bila
pod uticajem udarnog talasa koji je nastao eksplozijom supernove pre otprilike 1 - 2
miliona godina [28]. U torn slucaju realno je ocekivati da ce se odredena kolicina
deuterijuma, Si i Fe koja je bila u sklopu prasine osloboditi u vidu gasa. Interesantno je to
da je kolicina deuterijuma u Lokalnom Mehuru konstantna 15ppm dok to nije slucaj sa Si
i Fe. Ovo nam mozda govori da deuterijum teze ulazi u sastav prasine (treba mu mozda
vise vremena ili neka kriticna koncentracija prasine) nego Si i Fe. Medutim Si i Fe ne
moraju biti podjednako podesni za pracenje deuterijuma iz prostog razloga sto postoji
mogucnost da ih deuterijum ne favorizuje podjednako ili jednostavno ovi elementi ulaze
u potpuno razlicite vrste prasine. Stoga, cilj nam je da ustanovimo koji od ova dva
elementa Si ili Fe cesce ulaze u sastav prasine u kojoj se nalazi D, kako bismo mogli sto
bolje da pratimo kolicinu zastupljenost D u meduzvezdanoj sredini.

Poredenjem D(Fe) i D(Si) dobijeni koeficijent korelacije r iznosi 0,42, ovo
ukazuje da Si i Fe nisu najbolje povezani, drugim recima uglavnom ne ulaze u istu vrstu
prasine ili u iste delove (jezgro, omotac). Ovo govori da ce jedan od ova dva elementa
imati bolju korelaciju sa deuterijumom, cesce ulaziti u sastav prasine u cijem sklopu se
nalazi deuterijum. Na slici 17. jasno se uocava da dok je Si skoro u celosti izasao iz
prasine, znatna kolicina Fe ostaje jos uvek zarobljena u prasini. Nije iskljuceno da u
sastav prasine u kome je zadrzana preostala kolicina Fe ulazi i O, formirajuci FeO, Fe2O3

i Fe3O4 [29]. Jedino sto se kosi sa ovom tvrdnjom je objekat G191 - B2B, cija vrednost
za D(Fe) i D(Si) je -0,58 odnosno -1,14.
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Slika 17. — Poredene vrednosti D(Si) u funkciji od D(Fe) i obrnuto, jasno moze da se uoci da u vecini
slucaieva Fe mnogo snoriie izlazi iz nra^ine neeo Si. Izuzetak ie ohiekat G191 - B2B ede ie Si uelavnom
ostao u nrasini dok se veliki deo Fe vratio u gasovito stanie. koii se nrocesi ovde desavaiu ostaie da se vidi.

Analiziranjem O/H u funkciji od D(Fe) (i obrnuto) dobijeni srednji koeficijent
korelaciie iznosi -0.48. Na slici 18. sde su ooredene O/H i DrFe) vrednosti dobiieni fit
ukazuje na negativnu korelaciju, sto ce reci kako nam se kolicina kiseonika u gasu
oovecava tako nam kolicina Fe u easu ooada fsve vise ulazi u sastav orasinel Uzmemo li
u obzir da kiseonik spada u grupu lako isparljivih elemenata sa Tc ~ 200K, dok Fe ulazi u
sruou teze isparljivih elemenata sa TV ~ 1300K i ostala tvrdenja iz §4. vidimo da se
zakljucak na koji nas upucuje slika 18. u potpunosti kosi sa dosadasnjom pretpostavkom.
Medutim. sama korelacija ie vrlo slaba sto se vidi i iz koeficijenta korelaciie i iz
razbacanost podataka tako da nismo u mogucnosti da izvedemo validan zakljucak o
znaceniu dobiiene korelaciie.

8-

7-

6-

o

5. 5-

5o
4-

3-

2-

-0.4-

-0,6-

-0,8-

-1.0-
«
U.
Q -1.2-

-1.4-

-1,6-

-1,8-

-1,8 -1,6 -1.4 -1,2 -1,0 -0,8 -0,6

D(Fe)

-0.4 3 4 5 6 7

O/H (xKT1)

.08.



Slika 18. — Ocekivana korelacija izmedu kiseonika kqji se nalazi u gasovitom stanju i Fe koji se nalazi u
nrasini niie uocena. nanrotiv uo6ena ie antikorelaciia sto ne ide u nriloe nostoiecirn modelima.

Jedno od mogucih objasnjenja je da podatke koji su prikazani na slici 18. ne bi
trebalo oosmatrati u celini. neeo bi bilo prakticniie da ih svrstamo u erupe koie prioadaiu
razlicitim regionima i analiziramo svaku grupu posebno, kao sto je uradeno na slici 16.
Tom orilikom ie ustanovlieno da u oblasti loe MHI) < 19.2cm'2 ciii su obiekti oznaceni
zelenim kruzicima, linja fita ima pozitivan i blag nagib a = 0,00951. Ovo ukazuje da se sa
oslobodenom malom kolicinom Fe iz orasine oslobada znatno veca kolicina kiseonika.
sto je i za ocekivati u odnosu na njihovu Tc. Sa druge strane koeficijent korelacije za ovu
oblast ie r = 0.073. sto ukazuje na to da Fe i kiseonik ne ulaze u istu vrstu prasine ili. sto
je verovatnije da ne posedujemo dovoljnu kolicinu podataka da bi smo uradili ozbiljniju
analizu. Obiekti iz reeiona sde ie loe MHI) = 19.2 - 20.7 cm"2 oznaceni su plavim
trouglovima. Ovde imamo situaciju takode da je nagib veoma mali a = 0,009 kao i
koeficijent korelaciie koji iznosi r = 0.15. Za oblasti loe MHI) > 20.7 cm"2 nema
dovoljno podataka, objekti su oznaceni crvenim kvadratima, tako da dobijena negativna
korelaciia naiverovatniie ne oslikava pravo stanie u ovoi oblasti. slika 19.
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Slika 19. — Radi se o istim objektima kao sa slike 17 samo sto su u ovom slucaju analizirani posebno u
Tavisnosti koiem reeionu nrinadaiu.

Na isti nacin su analizirani i podaci za D(Si) u odnosu na zastupljenost kiseonika
u easu fO/H). Dakle podatke smo prvo posmatrali u celini. na slici 20. uocavamo
situaciju slicnu kao i u slucaju sa D(Fe), dobijene korelacije su negativne sto ne ide u
priloe predhodnim tvrdeniima. dok koeficiient korelaciie iznosi r = -0.32.
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Slika 20. — Isti je slucaj kao i sa Fe: ocekivana korelacija izmedu Si u prasini i kiseonika u gasu nije
uocena. sto ne ide u nriloe dosadasniim tvrdniama.

Posto smo podatke analizirali odvojeno kao sto je uradeno na slici 19. dobijeni
rezultati se nisu rauzlikovali orevise od onih dobiienih kad smo oodatke oosmatrali u
celosti slika 21. Treba imati na umu da broj podataka koji su dostupni za Si je znatno
manii neeo za Fe. tako da se stavlia ood znak oitania koliko orecizne mozemo da
donosimo zakliucke na osnovu tako maloe broia oosmatranih obiekata.
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Slika 21. — Ocekivane korelacije nisu uocene ni posto su podaci posebno posmatrani u zavisnosti kom
regionu nrinadaiu. Sta ie tacan uzrok - nedostatak dovolinoe hroia nodataka. ili nesto drueo. za sada niie
noznato ^mozda iednostavno Si i kiseonik ne idu u istu vrstu nrasineV
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U svom radu Linsky et al. (2006) ukazuje da u regionu log ./V(HI) = 19,2 - 20,7
cm"2 velike varijacije u D/H odnosu ne treba povezivati sa mogucim greskama nastalim
prilikom merenja vec ih treba pokusati objasniti na drugi nacin. Na slici 16. objekti koji
su obelezeni crvenim markerima imaju povisenu kolicinu D u gasu oko 21ppm, moze se
ocekivati da ce torn prilikom i vrednosti za D(Fe) i D(Si) biti visoke ako uzmemo u
razmatranje da su ove oblasti bile pod uticajem eksplozije SN koja je dovela do razaranja
prasine. Naprotiv, vrednosti za D(Fe) su jako niske i krecu se u rasponu od -1,21 do -
1,53, sto ukazuje da je Fe ostao zarobljen u prasini. Dakle ovi podaci opravdavaju
postojanje priliva materije male metalicnosti iz haloa galaksije ili iz galaksija koje
orbitiraju oko nase kao sto je Veliki Magelanov Oblak [28]. Pogledamo li vrednosti za
D(Si) nailazimo na drugi problem - manjak podataka, izmerenih vrednosti za Si imamo
samo za jedan objekat i on je -0,19 sto se veoma dobro uklapa u predvidanja da su objekti
bili pod uticajem SN (ovo nam ne govori nista sigurno jer je nezahvalno donositi
zakljucke na osnovu jednog objekta). Zbog nedostatka podataka, okrenuli smo se drugim
objektima u ovom regionu za koje imamo izmerene vredosti za Fe i Si. Primeceno je da
se vrednosti D(Si) smanjuju (Si ulazi u prasinu) sve vise kako se kolicina D smanjuje u
gasu, sa druge strane D(Fe) vrednosti su se kretale u opsegu od - 1.16 do -1,7, sto navodi
na zakljucak da Fe teze biva izbacen iz prasine u odnosu na Si.

Pozitivne korelacije izmedu D/H vs D(Fe) kao i D/H vs D(Si) potvrdilaje u svom
diplomskom radu Kristina Kacanski17 slika 22. Dobijene r vrednosti za D/H vs D(Fe) i za

-0.2-

-0.4-

-0.6-

-0.8-

-1. fl-

it -1.2-

-1.4-

-1.6-

-1.8-

i

U^
•

-r

i

1

i
i
1

I
1

J ___.

•ff r
]! I

8 10 12 14 16 18 20 22 24

D/H [ppm]

30

28

24

22

20

16

14

12-

10.

8-

6-

4-

-1.8 -1.6 -1.4 -1.2 -1.0 -0.8 -0.6 -0.4

D(Fe)

Podaci su tretirani na isti nacin kao sto je opisano u delu "Podaci i analiza podataka'

-31 -



H
6-

4 -

2-

,-, 0 -
o>
Q .2-

-4 -

-6-

-8-

10

26-

r "'T

24-

i

22-

20-

.i
18-

16 J

5 14-
Q

12-

10-

8-

6-

4-

6 8 10 12 14 16 18 20 22 24 2-

T

i

l
1

i
.--'" •

i--

T

•

_

j

}!•
.i.

1

^,--''

14-

12-

10-

I
O

2-

0

D/H -1.6 -1-4 -1.2 -1.0 -0.8 -0.6 -0.4 -0.2 0.0 0.2 0.4

D(Si)

Slika 22. — Graficki prikazi korelacija Si i Fe u odnosu na D/H su preuzeti iz [29]. Obradivani su podaci
sa istih obejakta koji su koriSteni u ovom radu.

D/H vs D(Si) su 0,93 i 0,60. Ovo nam govori da je Fe vise favorizovano od stane
deuterijuma nego Si (cesce ulaze u sastav iste prasine). Ovo ne treba uzeti kao konacan
zakljucak iz razloga sto su greske za vrednosti D(Fe) velike, a dostupnost podataka za
D(Si) je znatno manja, detaljnija rasprava i zakljucci mogu se naci u [30].

Posmatrajuci O/H u zavisnosti od D/H primecuje se da su dobijene korelacije
negativne dakle ispada da sa povecanjem koncentracije kiseonika u gasu dolazi do
opadanja koncentracije deuterijuma u gasu, sto ne bi trebalo da je slucaj, slika 23.
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Slika 23. — O/H vrednosti u funkciji od D/H i obratno, uocene korelacije su negativne sto najverovatnije
zahteva drugaciji pristup problemu (videti tekst).
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Pazljivije kad razmotrimo raspodelu podataka na slici 23. uocavamo da su
grupisani u tri oblasti. Posto smo podelili podatke u tri razlicite oblasti i proucili ih
nezavisno jedne od drugih, dosli smo do zakljucka da objekte koji se nalaze u istim
oblastima karakterise slicna zastupljenost ne samo kiseonika sto se vidi sa grafika vec i
silicijum, gvozda i deuterijuma. Tako imamo da objekti koji se nalaze u oblasti oznacenoj
sa plavim krugom karakterisu visoke vrednosti D(Fe) u opsegu od -1,45 do -1,70 (Fe je
uglavnom u prasini), D(Si) vrednosti koje su dostupne takode su visoke i iznose -0,94 i
-1,32. Zastupljenost deuterijuma u gasovitoj fazi je veoma niska i krece se u opsegu od
7,4 - 10 ppm. Svi objekti se nalaze na udaljenosti od 400pc - 2,5kpc. Na osnovu ovih
podataka mozemo da zakljucimo da se materija u objektima koji se nalaze izvan lokalnog
mehura nalazi u sklopu cestica prasine.

Za objekte unutar zelenog kruga karakteristicno je da se svi nalaze u lokalnom
mehuru (maksimalna udaljenost im je « 80pc), s tim da se tri objekta iz ove grupe nalaze
na udaljenostima od 104 ± 8pc, 290 ±105pc i 407 ±127pc. ProseCna zastupljenost
deuterijuma u gasu je oko 15,4 ± 0,4ppm, dok su vrednosti za tri najudaljenija objekta
13,9 ±lppm, 11,7 ±3,lppm i 14,1 ±2,8ppm. Sve objekte karakterisu niske vrednosti D(Si)
~ -0,51 u prasini, ovo se odnosi i na tri najudaljenija objekta, dok je prosecna vrednost za
D(Fe) ~ -1,2. Jasno se vidi da je u ovoj oblasti najverovatnije doslo do oslobadanja
materije iz prasine usled uticaja SN eksplozije, i opet se potvrduje, to da silicijum lak§e
izlazi iz prasine u odnosu na gvozde.

Poslednju grupu objekata (unutar crvenog kruga) odlikuju veoma visoke
koncentracije deuterijuma u gasu prosecna vrednost D/H ~ 21,8ppm. Udaljenost objekata
krece se u rasponu od 122pc do 554pc, prosecna vrednost za D(Fe) ~ -1,44, sto ukazuje,
uzmemo li u obzir D/H vrednosti, da deuterijum ne ulazi u sastav prasine gde se nalazi
gvozde ili ne ulaze u iste delove cestica prasine (omotac, jezgro). Kako vrednosti za
D(Si) nisu poznate ni za jedan objekat iz ove oblasti nismo u mogucnosti da potvrdimo
povezanost silicijuma i deuterijuma. Iz tog razloga otvara nam se jos jedan scenario, u
slucaju da su vrednosti D(Si) niske (Si se uglavnom nalazi u pra§ini), moguce je prisustvo
procesa koje smo nazvali priliv. Ovaj scenario bi dakle veoma dobro objasnio odsustvo Si
i Fe iz gasovitog stanja, a sa druge strane veoma visoku koncentraciju deuterijuma u gasu
koja je izmerena, tako sto predvida priliv materije male metalicnosti iz spoljne sredine,
slika 24. Ovde sad dolazi do problema sa kiseonikom jer nemamo objasnjenje zasto su
koncentracije kiseonika visoke, a pretpostavili smo da je doslo do priliva materije sa
strane.
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svrstati u crvenu oblast, dok gledajuci na osnovu koncentracije kiseonika mogu se svrtati u plavu ili zelenu

Slika 25. prikazuje vednosti D(Fe) i D(Si) u funkciji od linijske gustine vodonika
N(HF). Vidi se da zastuolienost oba elementa u orasini raste kako se udaliavamo od
Sunca, odnosno kako idemo ka periferiji lokalnog mehura. Potvrduje se zakljucak od
maloDre da procesi koii su doveli do oslobadania isoitivanih elemenata iz orasine. ne
uticu podjednako na njihovo oslobadanje, odnosno neki elementi lakse prelaze u gasovito
stanie.
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presli u gasovito stanje. Kako se udaljavamo od Sunca primecujemo da u region log N(Hl) = 19,2 - 20,7
cm"2 vrednosti za Fe i Si opet postaju sve nize (sve vi§e ulaze u sastav pra§ine). Ovo ukazuje najverovatnije
da je u blizini Sunca doslo ili se jo§ uvek deSavaju procesi koji dovode do oslobadanja elemenata iz praSine.

6.3 Zakljucak

Ono sto sa sigurnoscu mozemo tvrditi je da nehomogenu zastupljenost unutar
Lokalnog Mehura u dobroj meri mozemo opravdati prisustvom prasine. Pitanje koje se
postavlja je da li prasina sama moze da objasni ove nehomogenosti koje vidimo oko nas.
Odgovor je najverovatnije NE. Razlozi su ti sto i pored ociglednih dokaza da materija
velikim delom ulazi u sastav prasine, neki objekti poput y2Vel, Lan 23, TD1 32709, WD
1034+001, PG 0038+199, Feige 110 ... ne "ponasaju se" kako je prikladno za datu oblast,
sto navodi na zakljucak da pored faktora prasina treba uzeti u razmatranje i priliv
materijala iz oblasti haloa kao i iz bliskih manjih galaksija koje su pratioci nase
Galaksije.

Zakljucci do kojih smo dosli u ovom tekstu su:
o nema jos dovoljno dokaza da bi smo tvrdili da je prasina glavni krivac "za sve"

bar sto se tice prasine kao objasnjenja za varijacije deuterijuma.
o da jedan od glavnih uzroka zbog koga materija u lokalnom meduzvezdanom

prostoru nije homogeno rasprostranjena, je postojanje cestica prasine i
najverovatnijeg prisustva "infall" procesa (detaljnije o dokazima ovog procesa
[31]).

o da varijacije u zastupljenosti nisu karakteristicne za odreden region vec variraju
od objekta do objekta, sto ukazuje na mogucnost priliva materije male
metalicnosti. U prilog ovoj tvrdnji idu i mnogobrojni objekti koji svojim
gasovitim zastupljenostima odstupaju od predvidenih vrednosti za dati region.

o da kolicina Fe u gasu opada kako se blizimo krajevima Lokalnog Mehura, dok za
deuterijum to ne mozemo u potpuosti da tvrdimo (npr. Slika. 15 objekti markirani
crvenom bojom i tekst vezan za sliku 23).

o da se u slucaju Si javlja problem nedostatka podataka, ali su zato greske mnogo
manje nego za Fe. Vidimo da Si mnogo bolje prati zastupljenosti deuterjuma,
mada to ne mora nista da znaci jer za objekte na kojima Fe "pada" na testu,
vrednosti za Si nisu dostupne.

o da sto se tice odnosa D(Fe) - 0/H i D(Si) - O/H uocene antikorelacije ili nam
ukazuju da postoje neki procesi koji imaju ulogu u izgradnji prasine a nama nisu
poznati ili analiziranje treba vrsiti pojedinacno po regionima, sto je i ucinjeno.
Tom prilikom u slucaju Fe izvukli smo tri fita od kojih su dva pozitivna, treci je
negativan ali dobijen je na osnovu pet objekata, dok za Si antikorelacije su se
odrzale.

o da na osnovu prikaza sa slike 24 postoje solidni dokazi da se u blizini Sunca
odigravaju procesi koji dovode do oslobadanja materije iz prasine ili su se
odigravali, kao i da Fe i Si ukoliko i ulaze u sastav iste vrste prasine ne ulaeze u
sastav istih delova (jezgro, omotac) ili bar ne u istom odnosu.

o korelacija izmedu Fe i Si postoji, takode uocene su korelacije deuterijuma sa Fe i
Si sto ide u prilog prisustva prasine, ali i pored toga izgleda da prasina nije jedini
faktor koji utice na zastupljenost elemenata u meduzvezdanoj sredini (misli se na
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gasnu zastupljenost), pa cak i kad uzmemo u razmatranje priliv materije sa strane
opet nam se javlja problem all ovaj put sa kiseonikom, Zasto je koncentracija
kiseonika u gasu visoka ako je doslo do priliva materije sa strane?

o u svakom slucaju treba imati na umu da je kolicina podataka koju posedujemo
veoma mala i da bi na donosenje nekih ozbiljnijih zakljucaka ipak trebalo
pricekati.

U nekim narednim koracima s ciljem donosenja konkretnijih zakljucaka i boljeg
razumevanja procesa koji uticu na koncentracije ispitivanih elemenata u meduzvezdanoj
sredini trebalo bi uraditi sledece:

o izvrsiti mnogo vise merenja objekata koji se nalaze izvan lokalnog medijuma
o resiti problem nedostatka podataka za silicijum
o meriti nove vrednosti za kiseonik i izvrsiti korekcije postojecih merenja

(preciznija merenja solarnih vrednosti za kiseonik)
o uzeti u razmatranje jos veci broj objekata
o meriti koncentraciju ugljenika s ciljem detaljnijeg proucavanja PAH cestica i

njihovog uticaja na zastupljenost deuterijuma.
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