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Streszczenie

Przedstawione w tej pracy badania dotycza poszukiwan neutrin skrajnie wysokich energii,
powyzej 10'7 eV, wéréd promieni kosmicznych przy uzyciu najwickszego detektora promieni
kosmicznych jakim jest Obserwatorium Pierre Auger. Wysokoenergetyczne neutrina, ktérych
obecnos¢ jest przewidywana przez rézne modele teoretyczne, a ktore do tej pory nie zostaly
odkryte doswiadczalnie, maja fundamentalne znaczenie dla rozwigzania zagadki pochodzenia
i sktadu promieni kosmicznych najwyzszych energii. Podobnie jak ma to miejsce dla promieni
kosmicznych najwyzszych energii, wysokoenergetyczne neutrina moga indukowa¢ w atmosfe-
rze Ziemi wielkie peki atmosferyczne. Jednak tylko w kierunku poziomym atmosfera ziemska
stanowi wystarczajaca tarcze, aby peki inicjowane przez neutrina mogty by¢ zidentyfikowane
przez detektory naziemmne wsrod wielkiej liczby pekéw indukowanych przez promienie ko-
smiczne. W pracy przedstawiono ulepszenie metody detekcji wielkich pekéw atmosferycznych
technika fluorescencyjng prowadzaca do znacznej redukcji btedéw systematycznych wyzna-
czenia energii wielkich pekéw. Opracowano procedure identyfikacji neutrin wsrod poziomych
pekéw inicjowanych przez promienie kosmiczne. Przeprowadzono analize danych zebranych
przez Obserwatorium Auger i podano limity na strumien neutrin. Zbadano mozliwo$¢ uzycia
Obserwatorium Pierre Auger jako laboratorium dla studiowania proceséw fizycznych wykra-
czajacych poza Model Standardowy czastek w zakresie energii niedostepnych w akceleratorach
czastek na Ziemi. Opracowano test Modelu Standardowego wykorzystujacy analize strumienia
neutrin rejestrowanych przez Obserwatorium Pierre Auger w przypadku produkcji mikrosko-
powych czarnych dziur powstajacych na skutek oddzialywania wysokoenergetycznych neutrin
z materig.
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Rozdziat

Wstep

Promienie kosmiczne to czastki natladowane docierajacego do Ziemi z przestrzeni kosmiczne;j.
Widmo energetyczne promieni kosmicznych obejmuje kilkanascie rzedow wielkosci: od energii
nierelatywistycznych (rzedu 107 eV) do ponad 10%°
mozna wyrézni¢ dwa zakresy energetyczne: powyzej i ponizej 100 TeV. Ponizej tej wartosci

eV. Z punktu widzenia eksperymentalnego

natezenie promieni kosmicznych jest na tyle duze, ze mozna wykorzystywaé¢ do ich pomiaru
detektory umieszczone w balonach lub urzadzenia umieszczone w przestrzeni kosmicznej. W
takich eksperymentach mierzy sie natezenie i sktad promieni kosmicznych bezposrednio tzn.
uzywane sa spektrometry, w ktérych mierzy sie takie wielkosci, jak gestosé jonizacji osrodka
wzdluz §ladu czastki promieniowania kosmicznego, krzywizne toru czastki w polu magnetycz-
nym, jej czas przelotu, emisje promieniownia Czerenkowa itp. W ten sposéb jest mozliwa
rejestracja czastek pierwotnych i pomiar ich energii oraz tadunkéw elektrycznych [1,2]. Dlate-
go natezenie i sktad promieni kosmicznych w tym zakresie energii sa stosunkowo dobrze znane.
Wiemy dzisiaj, ze w zakresie energii 107 — 10® eV promienie kosmiczne sg zdominowane przez
czastki emitowane przez Stonce. Wydaje si¢ tez nie ulegaé¢ watpliwosci, ze czastki w zakresie
energii 109 — 10'® eV pochodza ze Zrédel polozonych w naszej Galaktyce. Gtéwnym Zrédtem
tych czastek najprawdopodobniej sa wybuchy supernowych, dokladniej - rozszerzajaca sie
po wybuchu otoczka materii wyrzucona w przestrzen miedzygwiazdowa. W srodowisku tym
powstaja warunki sprzyjajace do przy$pieszania czastek przez tzw. mechanizm Fermiego [4].
Dlatego sktad promieni kosmicznych w tym zakresie energii (10° — 101° eV) jest podobny do
sktadu materii miedzygwiazdowej [5].

Na rysunku [1] pokazano widmo promieni kosmicznych powyzej 1014 eV. Zrédla czastek
o energiach powyzej 10'® eV nie s juz tak dobrze znane. Mechanizmy przy$pieszania czastek
oparte na mechanizmie Fermiego, majg problemy z wytlumaczeniem obecnoéci czastek o tak
wysokich energiach w Zrédtach takich jak supernowe. Z kolei wybuchy supernowych nie sa
wystarczajace do przyspieszania czastek o energiach znacznie powyzej 100 TeV. Problemy
ze zrozumieniem obecnoéci czastek o energiach powyzej 10 eV wynikajg réwniez z faktu,
ze trudno zidentyfikowaé zrodia takich czastek. Tory tych czastek sa silne zakrzywiane przez
galaktyczne pola magnetyczne i w konsekwencji kierunek, z ktérego dana czastka przybywa
do Ziemi, nie wskazuje zrodla, ktére te czastke wyemitowalo.

Szczegdlnie interesujacy jest problem wyjasnienia pochodzenia czastek o skrajnie wysokich
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Rysunek 1.1: Widmo promieni kosmicznych zmierzone przez rézne eksperymenty jako funkcja ich ener-
gii. Przeskalowanie widma przez czynnik E%7 pozwala na lepsze uwidocznienie jego struktury. Gérna
pozioma skala pokazuje energie dostepna w ukladzie srodka masy podczas jego pierwszego oddzialy-
wania z atmosfera Ziemi. Ta energia poréwnana jest z energia osiagana przez wybrane akceleratory
(Tevatron i Wielki Zderzacz Hadronéw (LHC)) (z [3]).

energiach, powyzej 10! eV. Dla tych energii obserwowane natezenie promieniowania jest tak
male (np. powyzej 10%° eV, to mniej niz 1 czastka na km? na stulecie), Zze wymagane sa
duze detektory dzialajace w ciagu dlugiego okres czasu, aby skompensowaé matyg wartosé
tego natezenia. Promien krzywizny toréw czastek o takich energiach w galaktycznym polu
magnetycznym jest wiekszy niz promien samej Galaktyki: nalezy wiec oczekiwacé, ze czastki nie
moga by¢ uwiezione w galaktycznym polu magnetycznym i ze pochodza one prawdopodobnie
spoza Galaktyki.

Wszechswiat nie jest "przezroczysty” dla promieniowania kosmicznego skrajnie wysokich
energii. Propagacja promieni kosmicznych w przestrzeni miedzygalaktycznej jest silnie ogra-
niczona wskutek ich oddzialywan z fotonami reliktowego promieniowania tta, yoayrp. Przy
energiach protonu powyzej okoto 5 x 10 eV energia dostepna w $rodku masy jest powyzej
progu na fotoprodukcje pionu:

p+vcmp — AT —p7r® > p + 2y (1.1)
— At w7t (1.2)

Srednia droga swobodna na fotoprodukeje przez proton jest bardzo duza przy energiach po-
nizej progu na ten proces, ale szybko ulega zmniejszeniu powyzej progu i wynosi nieco ponad
10 Mpc przy energii okoto 5 x 1020
wysokoenergetycznych protonéw z fotonami tta mikrofalowego musza na duzych dystansach
degradowaé energie protonu. Sytuacje ilustruje rysunek (A), przedstawiajacy zaleznosé

eV. Widzimy wiec, ze nieuniknione, kolejne zderzenia
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Rysunek 1.2: (A) Zaleznos$é energii protonu od dystansu propagacji dla réznych wartosci energii po-
czatkowej. (B) Potencjalne 7rédla promieni kosmicznych i ich relacje do typowych wartosci pél magne-
tycznych i ich rozmiaréw. Zielony obszar powyzej linii diagonalnej oznacza obszar dla ktorego zrodia
nie sa wstanie przyspieszy¢ czastek powyzej 102 eV. Dla poréwnania pokazano punkt odpowiadajacy
Wielkiemu Zderzaczowi Hadronéw (LHC) (z [3], rysunek oryginalny z [6]).

energii lecacego protonu od odlegtosci, ktéra przebywa. Zaleznosé przedstawiona jest dla roz-
nych energii poczatkowych protonu. Widzimy, ze nawet jesli we Wszech$wiecie istnieja zrédta
0%° eV, to po przebyciu drogi krétszej niz 100
megaparsekéw, czastki te bedg mialy energie mniejsze niz 1020 eV [1. Warto zauwazy¢, ze 100

czastek o energiach znacznie przekraczajacych 1

Mpc jest odlegloscia raczej niewielka w kosmologicznej skali odlegtosci - promien widzianego
Wszechswiata wynosi okoto 5 Gpc. Wobec tego, jedli zrédla promieni kosmicznych sa roz-
tozone réwnomiernie we Wszechéwiecie, to na Ziemi nie powinno si¢ obserwowaé czastek o
energiach znacznie przekraczajacych energie progows na produkcje piondéw, chyba ze czastki
te pochodza z pobliskich Zrédet. Dla odlegltych Zrédel widmo promieni kosmicznych powinno
sie wiec zalamywaé przy energii okoto 5 x 10'Y eV. Jest to tzw. obciecie Greisena-Zatsepina-
Kuzmina (GZK) [7,8]. Dane eksperymentalne dostepne przed powstaniem Obserwatorium
Pierre Auger [17] byly bardzo skromne i nie pozwalaly ani na identyfikacje Zrédel, ani na roz-
strzygniecie, czy istnieje obciecie GZK w widmie energetycznym promieni kosmicznych. Na
rysunku [3] (A) przedstawino widmo powyzej 10'® eV pochodzace z najwiekszych i najwaz-
niejszych eksperymentéw przed powstaniem Obserwatorium Pierre Auger: Akeno [10]/AGA-
SA (Akeno Giant Air Shower Array) [9] i HiRes I + II (High Resolution Fly’s Eye) [13,14].
Dane eksperymentu AGASA wydaja sie wskazywaé na brak obciecia, podczas gdy wyni-
ki eksperymentu HiRes sa zgodne z hipoteza obciecia. Warto zauwazy¢, ze widma z tych
eksperymentow zostaly zmierzone z wykorzystaniem réznych technik detekcji: eksperyment
AGASA wykorzystywal klasyczng sie¢ detektoréw naziemnych, natomiast eksperyment HiRes
rejestrowal promienie kosmiczne metoda fluorescencyjna. Istniejace rozbieznosci w ksztalcie

*Jesli wéréd czastek promieni kosmicznych sg cigzkie jadra, to one réwniez maja ograniczony zasieg ulegajac

fragmentacji w zderzeniach z fotonami mikrofalowymi tta.
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Rysunek 1.3: (A) Widmo energetyczne promieni kosmicznych (przeskalowane przez E3) zmierzone
przez eksperyment AGASA [9], Akeno [10], “Oko Muchy* (Fly’s Eye) [11], HiRes-MIA [12], Hi-
Res T + II [13,14] (z [3]). (B) Widmo promieni kosmicznych zmierzone przez Obserwatorium Pierre
Auger [15] poréwnane z widmem z eksperymentu Hires [16]. Bledy systematyczne rzedu 22% zostaly
oznaczone przez ukos$na strzatke (z [15]).

widma sugeruja istnienie stosunkowo duzych bledéw systematycznych detekcji wielkich pekow
w co najmniej jednym z tych eksperymentéw. Na tym tle perspektywa jednoczesnego uzy-
cia obu technik detekcji, tzw. technika hybrydowa, stwarza szanse na usuniecie ujawnionych
niepewnosci systematycznych.

Dlatego duze nadzieje sa wiazane z eksperymentem Pierre Auger [17]. W chwili obecnej
ukoniczone zostata potudniowa cze$é Obserwatorium Pierre Auger. Dzieki duzej powierzchni
detektora Auger (~ 3000 km?) i hybrydowej technice detekcji mozliwe jest zebranie duzej
statystyki wysokiej jakosci danych doswiadczalnych, ktére w ciagu kilku nastepnych lat po-
zwolg na precyzyjne wyznaczenie widma promieni kosmicznych. Dla przyktadu na rysunku 3]
(B) przedstawiono widmo promieni kosmicznych ostatnio wyznaczone przez eksperyment Au-
ger [15] poréwnane z najnowszymi danymi z eksperymentu HiRes [16]. Widzimy, ze w chwili
obecnej rezulaty faworyzuja hipoteze obciecia GZK.

Warto zauwazy¢, ze obserwowane przez eksperymenty HiRes i Auger zatlamanie widma
promieni kosmicznych najwyzszych energii niekonieczne musi byé zwiazane z obcieciem GZK.
Obciecie w widmie promieni kosmicznych najwyzszych energii moze by¢ spowodowane przez
inny konkurencyjny efekt zwigzany z maksymalna energia, do jakiej promienie kosmiczne
moga by¢ przyspieszane przez akceleratory astrofizyczne. Na rysunku (B) przedstawiono
kompilacje mozliwych akceleratoréw (7rédet) promieni kosmicznych. W pierwszym przyblize-
niu, maksymalna energia promieni kosmicznych emitowanych ze Zrodel jest proporcjonalna
do ich rozmiaru L, wartosci pola magnetycznego B i tadunku Z promieni kosmicznych. Jesli
proces akceleracji zwigzany jest z dyfuzyjnym mechanizmem przyspieszania czastek w falach
uderzeniowych (tzw. szokach) powstajacych po wybuchach supernowych, nalezy uwzgledni¢
wspoltczynnik G opisujacy predko$é szoku, mierzona w jednostkach predkosci §wiatta. Biorac
te fakty pod uwage, maksymalna energia do jakiej moze byé¢ przyspieszana czastka promie-



niowania kosmicznego wynosi [6]:

Erax =~ (10"8eV) Z 3 (é) (M%) (1.3)

Bardziej doktadne obliczenia pokazuja, ze astrofizyczne obiekty moglyby w zasadzie przyspie-
sza¢ czastki do energii okoto 102°eV. Dlatego zalamanie widma promieni kosmicznych moze
byé¢ spowodowane przez powyzszy limit energii dla akceleratorow.

Wielka zagadke stanowi tez rozklad kierunkéw, z ktorych czastki najwyzszych energii
przybywaja do Ziemi. Jezeli Zrédla czastek o skrajnie wysokich energiach znajduja sie w
odleglosciach mniejszych niz 100 Mpc, to miedzygalaktyczne pola magnetyczne sa w stanie
odchyli¢ kierunki lotu tych czastek o nie wiecej niz kilka stopni. Kierunek, z ktérego czast-
ki przybywaja do Ziemi, powinien wiec z dobra doktadnoscia wskazywaé¢ na zrédto, ktore
te czastki wyemitowato. W zebranych danych eksperymentalnych nie wida¢ jednak wyraznej
korelacji tych kierunkéw z rozkladem materii. Nawet kierunki przylotu czastek o rekordo-
wo wysokich energiach nie wskazuja potozenia znanych pobliskich obiektéw, ktore moglyby
stanowi¢ zrodto tych czastek. Co prawda, obserwacja kierunkow przylotu promieni kosmicz-
nych przez Obserwatorium Auger powyzej 5.7 x 10' eV wskazuje na korelacje kierunkéw z
rozkladem masy najblizszych galaktyk [18], ale te wyniki nie sa jeszcze calkowicie pewne ze
wzgledu na niewystarczajaca statystyke zebranych danych. Zarejestrowane przez Obserwato-
rium Auger 27 przypadkéw promieni kosmicznych o energiach wiekszych niz 5.6 x 1019 eV
pozwolito na odrzucenie hipotezy o izotropowym rozkltadzie promieni kosmicznych na pozio-
mie ufnosci 99% na podstawie poréwnania obserwowanych kierunkéw przylotéw z rozkladem
pozycji na niebie bliskich (ponizej 75 Mpc) Aktywnych Galaktyk (Active Galactic Nucleus,
AGN). Niemniej jednak pézniejsze dane opublikowane przez Obserwatorium Auger wskazu-
ja, ze korelacja jest stabsza niz pierwotnie obserwowana. Tak jak wspomnieliSmy dla duzych
odleglosci, kierunki przylotéw promieni kosmicznych najwyzszych energii powinny by¢ izo-
tropowe, ze wzgledu na oddzialywanie z miedzygalaktycznymi polami magnetycznymi. Tak
wiec obserwowana anizotropia kierunkéw zwiazana jest tylko ze zrédtami bliskimi, ktére niosa
wktad do widma promieni kosmicznych obserwowanych na Ziemi.

W celu wyjasnienia pochodzenia czastek o skrajnie wysokich energii zaproponowano wiele
modeli. Istnieja zasadniczo dwie szerokie grupy modeli:

Pierwszy grupa modeli, tzw. modele “bottom-up “ wyjasnia pochodzenie czastek o skrajnie
wysokich energiach poprzez przyspiesznie czastek w takich obiektach jak radiogalaktyki lub
grupy galaktyk, a w szczegdlnosci w relatywistycznych falach uderzeniowych i dzetach. Silne
pola magnetyczne stowarzyszone z dyskami akrecyjnymi lub zwartymi obiektami wirujacymi
sg w stanie przyépieszac czastki przez mechanizm Fermiego. Czastki moga by¢ tez przyspiesza-
ne w tzw. ultrarelatywistycznych falach uderzeniowych stowarzyszonych ze zrédtami btyskéw
gamma. Wymienione obiekty widziane z Ziemi maja niewielkie rozmiary katowe. Jesli niekto-
re z nich sg potozone w stosunkowo niewielkiej odlegtoéci od Ukladu Stonecznego i emituja
promieniowanie kosmiczne najwyzszych energii, to kierunki przylotow tych czastek powinny
sie grupowac¢ na niebie, wskazujac potozenie do obiektéw, ktére je wyemitowaly. Obiekty te
bytyby widoczne jako punktowe Zrédia promieni kosmicznych.

Druga grupa, tzw. modele ,top-down “ opiera sie na analizie procesow egzotycznych ta-
kich jak anihilacja defektéw topologicznych czasoprzestrzeni (np. pekanie strun kosmicznych)
powstalych we wczesnej fazie ewolucji Wszechéwiata. Oczekuje sie, ze defekty te powinny ze
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skoniczonym prawdopodobienstwem anihilowaé, emitujac egzotyczne czastki o masach rzedu
10?4 eV. Czastki te z kolei powinny rozpadaé sie na kwarki i leptony, a wiec obserwowane

0%° eV bylyby naturalna konsekwencja tych proceséw.

czastki o energiach przekraczajacych 1
W takim przypadku nie nalezy oczekiwaé korelacji kierunkéw przychodzenia promieni ko-
smicznych z konkretnymi obiektami we Wszech$wiecie. Rezultaty opublikowane przez Obser-
watorium Pierre Auger [19-21] dotyczace zawartosci fotonéw w promieniowaniu kosmicznym
najwyzszych energii wydaja sie¢ odrzucaé¢ cze$¢ modeli "top-down“. W szczegdlnosci gorne
ograniczenie na utamek fotonéw w widmie promieni kosmicznych o energii 10 eV, ktéry jak
podaje Obserwatorium Auger, jest mniejszy niz 2% dla 95% poziomu ufnosci.

Przedstawione teorie pochodzenia promieni kosmicznych dajg rézne przewidywania co do
ksztaltu widma energetycznego i sktadu promieni kosmicznych w zakresie najwyzszych ener-
gii. Poniewaz rzeczywisty ksztalt widma nie zostal do tej pory ustalony eksperymentalnie
z zadowalajaca dokladno$cia, nie ma jednoznacznej mozliwoéci wskazania wlasciwego mo-
delu. Dla rozwiazania tego problemu zasadnicze znaczenie ma uzyskanie dostatecznej ilodci
wysokiej jakosci danych eksperymentalnych, pozwalajacych na doktadne wyznaczenie widma
energetycznego i rozkladu kierunkéw tych czastek. Wobec tego staje sie jasne, ze poprawie-
nie doktadnoéci danych eksperymentalnych jest jednym z najwazniejszych zadan w dziedzinie
astrofizyki promieni kosmicznych i jest warunkiem postepu dalszych badan. Nie jest to moz-
liwe bez rozwoju algorytméw pozwalajacych na precyzyjna rekonstrukcje kierunku przylotu i
energii promieni kosmicznych. W rozdziale [ tej pracy opisana jest zaproponowana przez au-
tora metoda pozwalajaca na znaczace poprawienie doktadnosci wyznaczania energii promieni
kosmicznych rejestrowanych technika fluorescencyjna.

Wszystkie modele majace wyjasni¢ pochodzenie promieni kosmicznych, zaréwno te oparte
na mechanizmach przyspieszania czastek, jak i na analizie proceséw egzotycznych, przewiduja
produkcje neutrin. W modelach przyépieszania czastek, neutrina sa generowane w wyniku roz-
padu naladowanych pionéw, powstajacych jako produkt np. oddzialywan relatywistycznych
protonéw z polami fotonowymi generowanymi w aktywnych jadrach galaktyk.

Neutrina moga tez powstawaé w czasie propagacji promieni kosmicznych w oddziatywa-
niach z promieniowaniem mikrofalowym tta. W wyniku tego oddziatywania powstajg rowniez
piony. Neutralne piony rozpadaja sie na fotony, natomiast naladowane na miony i w dal-
szej kolejnosci na neutrina elektronowe i mionowe w stosunku 1 do 2 nazywane neutrinami
GZK [22]. W takim przypadku czesé energii niesiona przez promienie kosmiczne najwyzszych
energii powyzej obciecia GZK jest unoszona przez neutrina. Obserwowany strumien neutrin
w poblizu Ziemi jest wiec zalezny od rozkltadu zroédel oraz skladu i widma energetyczne-
go promieni kosmicznych najwyzszych energii. Jak wynika z prac teoretycznych, oczekiwane
widmo energetyczne neutrin GZK posiada maksimum kolo 10'® eV, ktére miesci sie w zakre-
sie pracy Obserwatorium Pierre Auger. Oznacza to, ze eksperyment Pierre Auger ma obecnie
najwieksze szanse detekcji neutrin GZK, o ile strumien neutrin docierajacych do Ziemi be-
dzie wystarczajacy. Warto dodaé, ze zaden inny eksperyment neutrinowy nie jest na razie
planowany w tym zakresie energii. W rozdziale [7l zaproponujemy metode rejestracji wysoko-
energetycznych neutrin przez najwiekszy detektor neutrin, jakim jest Obserwatorium Auger
i podamy wyniki poszukiwan neutrin w danych zebranych przez Obserwatorium.

Modele egzotyczne przewidujg réwniez produkcje neutrina jako produktu rozpadu super-
ciezkich czastek. Modele te przewiduja znacznie wigkszy strumien neutrin docierajacych do



Ziemi niz modele oparte na mechanizmach przyspieszania czastek do najwyzszych energii.
Widzimy wiec ze konfrontacja przewidywan teoretycznych z obserwacjami strumienia neutrin
w poblizu Ziemi stanowié¢ bedzie silny test licznych modeli teoretycznych. Poniewaz neutri-
na moga przebywacé¢ kosmologiczne odleglosci bez oddzialywan, ze wzgledu na maly przekréj
czynny na oddzialywanie z materia i nie sa odchylane przez pola magnetyczne, to obserwowa-
ne kierunki przylotéw neutrin o najwyzszych energiach powinny by¢ skorelowane ze zrodtami
neutrin. W tym sensie obserwacja nawet kilku przypadkow daje szanse na identyfikacje astro-
fizycznych zrédel promieni kosmicznych, a w rezultacie moze sie przyczyni¢ do wyjaénienia
zagadki pochodzenia promieni kosmicznych o najwyzszych energiach.

Obserwacja neutrin/promieni kosmicznych najwyzszych energii daje réwniez mozliwosé
badania czastek i ich oddzialywan w zakresie energii, ktére prawdopodobnie nigdy nie beda
dostepne w akceleratorach czastek na Ziemi. Zwré¢émy uwage, ze energie promieni kosmicznych
w ukladzie érodka masy sa rzedu 100 TeV (rysunek [Tl gérna skala), czyli o ponad rzad
wielkosci wieksze niz do tej pory uzyskanej w eksperymentach LHC (7 TeV). Tak duza energia
oznacza, ze w zderzeniach promieni kosmicznych/neutrin moga byé produkowane réwniez
hipotetyczne obiekty jak np. mikroskopowe czarne dziury (microscopic black holes, BH) czy
sfalerony. Interesujacy jest fakt, ze odkrycie nowych proceséw fizycznych wykraczajacych
poza model standardowy oddzialywan neutrin z materia moze by¢ mozliwe poprzez detekcje
neutrin w Obserwatorium Pierre Auger. Temu problemowi bedzie poSwiecony rozdziat [0

Plan dalszych czesci pracy jest nastepujacy: W rozdziale 2 przedstawiono podstawowe fak-
ty zwiazane z rozwojem wielkiego peku atmosferycznego, a takze krotko oméwiono podstawy
detekcji takich pekow. W rozdziale 3 przedstawiono technike eksperymentu Auger, ze szcze-
gbélnym uwzglednieniem procedury rekonstrukeji energii wielkich pekéw atmosferycznych. W
rozdziale 4 opisano udoskonalenie techniki detekcji wielkich pekéow atmosferycznych poprzez
uwzglednienie poprzecznej szerokosci wielkiego peku atmosferycznego w procedurze rekon-
strukcji energii peku technika fluorescencyjna. W rozdziale 5 opisano podstawowe aspekty
oddziatywania neutrin z materig, i opisano podstawy ich identyfikacji. W rozdziale 6 przed-
stawiono technike, procedure Monte Carlo konieczna, do identyfikacji neutrin w Obserwato-
rium Pierre Auger, ktorej autor tej pracy byt wspoétautorem. Szczegdélowo omébwiono program
do symulacji propagacji neutrin w skorupie ziemskiej i atmosferze tzw. generator neutrinowy
ANIS. Generator ten zostal dostosowany przez autora dla potrzeb Wspélpracy Pierre Auger i
uzyty do symulacji spodziewanej liczby przypadkéw neutrinowych w Obserwatorium Auger z
uwzglednieniem topografii terenu Obserwatorium. Rozdzial 7 jest poswiecony poszukiwaniom
neutrin wérod danych uzyskanych przez Obserwatorium Auger. Gléwny nacisk potozono na
skonstruowanie pewnego rodzaju filtra stuzacego do identyfikacji neutrin. W rozdziale 8 przed-
stawiono wykonane przez autora obliczenia spodziewanej liczby przypadkow neutrinowych dla
planowanego Obserwatorium Pétnocnego, a w rozdziale 9 rozwazono mozliwosé uzycia Obser-
watorium Auger jako laboratorium do badania proceséw wykraczajacych poza standardowe
modele opisujace oddzialywanie neutrin z materia. Podsumowanie wynikéw pracy zostato za-
warte w rozdziale 10. Wyniki analiz wykonanych ze znacznym lub dominujacym wkladem
autora tej rozprawy zostaly czesciowo opublikowane w pracach [23-37].
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Rozdziat

Wielkie peki atmosferyczne

2.1 Fenomenologia wielkich pekéw atmosferycznych

Promienie kosmiczne przybywajace z Kosmosu sa bardzo efektywnie pochlaniane przez atmos-
fere ziemska. Ma ona bowiem grubo$é¢ okoto 11 razy wieksza niz Srednia droga oddzialywania
jadrowego protonéw w powietrza, a 27 razy wieksza niz dlugos$¢ jednostki radiacyjnej w po-
wietrzul. Jest wiec jasne, ze czastki pierwotnego promieniowania kosmicznego nie docieraja
do powierzchni Ziemi lecz ulegaja oddzialywaniom jadrowym w atmosferze. Czastki wtérne,
wyprodukowane w rezultacie takich oddzialywan, rowniez ulegaja dalszym oddzialywaniom.
W rezultacie tych proceséw w atmosferze powstaje pek czastek, gtéwnie elektronéw, foto-
now i mionéw. Przy niezbyt wysokich energiach czastki pierwotnej czastki wtoérne peku na
skutek oddziatywan i strat jonizacyjnych zostaja w atmosferze zatrzymane, zanim dotra do
powierzchni Ziemi. Jedynie przy wyzszych energiach czastki pierwotnej powyzej okolo 10'°
eV, pek jest na tyle duzy, ze nie wszystkie czastki wtorne zostaja pochloniete w atmosferze i
czes¢é z nich dociera do powierzchni Ziemi. Dla najwyzszych energii czastki pierwotnej, powy-
zej 1017 eV, liczba czastek w wielkim peku siega bilionéw, a produkowane czastki docierajace
do Ziemi pokrywaja obszar rzedu kilku km?. W takim przypadku mamy do czynienia z tzw.
wielkim pekiem atmosferycznym (extensive air shower, EAS).

Na rysunku 2] schematycznie pokazano rozwéj wielkiego peku atmosferycznego inicjowa-
nego przez promienie kosmiczne najwyzszych energii. Czastka pierwotna (proton lub ciezsze
jadro) ulega oddzialywaniu z jadrem ktéregos z atoméw powietrza atmosfery ziemskiej. W
wyniku tego oddzialywania powstaja piony, kaony oraz bariony, ktére w kolejnych oddziatywa-
niach produkuja nastepne, coraz liczniejsze pokolenia czastek, ktére mozna opisaé¢ przez trzy
gltowne sktadowe tzw. sktadowa mionowa, hadronows i elektromagnetyczna. Sktadowa elek-
tromagnetyczna wielkiego peku to kwanty promieniowania elektromagnetycznego, elektrony i
pozytony. Zrédlem fotonéw jest gléwnie promieniowanie hamowania elektronéw i pozytonéw
w polu elektrycznym jader powietrza, a zrédltem elektronéw i pozytondéw jest proces tworze-
nia par, ktory przy tych energiach fotonéw jest dominujacym procesem utraty energii przez

*Dlugosé radiacyjna zdefiniowana jest jako droga w ofrodku, na ktoérej elektron traci w wyniku promieniowania

hamowania $rednio 1/e (czyli okoto 36.8%) swej energii (dla powietrza dlugosé¢ radiacyjna wynosi okolo 37

g/cm?).
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Rysunek 2.1: Schemat rozwoju wielkiego peku atmosferycznego.

foton. Jak pokazano na rysunku 2] kazdy akt tworzenia pary zwicksza ilo$¢ czastek o dwie,
kazdy przypadek promieniowania hamowania, powoduje powstanie jednego fotonu. Powsta-
jace fotony i elektrony maja energie wystarczajace do produkcji kolejnych czastek. W ten
sposéb liczba czastek w kaskadzie narasta lawinowo. Sktadowa hadronowa to czastki jadrowe
- protony, neutrony, mezony, czastki « i ciezsze jadra. Natomiast naladowane piony i kaony
ulegaja rozpadowi na miony (tzw. skladowa mionowa) oraz stabo oddzialywajace z materia

neutrina.

Na rysunku (A) pokazano liczbe czastek w wielkim peku atmosferycznym otrzymana
z symulacji Monte Carlo. Widzimy, ze liczba czastek w wielkim peku poczatkowo narasta
wraz ze wzrostem gleboko$ci w atmosferze, osigga maksimum, a nastepnie si¢ zmniejsza.
Warto dodad, ze gltebokosé atmosfery moze by¢ opisana przez tzw. glebokosé atmosferyczna
zdefiniowana jako X, (h) = [~ p(h/)dh/ gdzie p()l(ll%l jest gestodcig atmosfery dla wysokosci h.
Glebokosdé atmosferyczna zwiazana jest z droga jaka przebywa wielki pek relacja X, (h) =
X cos(0), gdzie 6 to kat zenitalny peku.

Z rysunku 2.2 widzimy réwniez, ze dominujaca sktadowa w wielkim peku, z punktu widze-
nia liczby czastek, jest skladowa elektromagnetyczna. Dlatego tez, gtéwne wlasnosci wielkiego
peku atmosferycznego moga byé w pierwszym przyblizeniu opisane przez modele opisujace
rozwoj skladowej elektromagnetycznej np. jak model Heitlera [39,40]. Interesujaca relacja wy-
nikajaca z tego modelu jest relacja okreslajaca liczbe czastek w maksimum rozwoju wielkiego

"Droga X jest mierzona w g/cm? i wzdtuz osi peku
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Rysunek 2.2: (A) Przykladowy profil podtuzny liczby czastek dla skladowej hadronowej, mionowej
i elektromagnetycznej wielkiego peku atmosferycznego (z [3]). (B) Symulowane rozklady poprzeczne
réznych rodzajéw czastek w wielkim peku wywolanym przez proton o energii 1.2 x 1020 eV i kacie
zenitalnym 10° (z [38]).

peku Np,qz 1 energia Ey czastki pierwotnej tzn.
Nmax X Eo. (21)

Widzimy wiec, ze pomiar catkowitej liczby czastek sktadowej elektromagnetycznej w mak-
simum rozwoju wielkiego peku moze byé uzyty do wyznaczenia energii pierwotnej czastki
inicjujacej wielki pek atmosferyczny, Fy. Bardziej precyzyjne wyznaczanie energii pierwotnej
wielkiego peku bedzie oméwione w rozdziale Roéwniez stosunek liczby mionéw do liczby
elektronow w wielkim peku zalezy od typu czastki pierwotnej. Liczby mionéw w pekach o tej
samej energii, wywolanych przez protony i ciezsze jadra, s zwigzane relacja: N, = A0'15Np,
(gdzie A to liczba nukleonéw w jadrze) z ktérej wynika, ze wielki pek zainicjowany przez
jadro zelaza zawiera o 80% wiecej mionéw niz pek protonowy. Inng wielko$cia czulg na typ
czastki pierwotnej jest potozenie maksimum rozwoju wielkiego peku X4, mierzone w g/cm?.
Gleboko$é Xqr odpowiada glebokosci w atmosferze, na ktorej liczba czastek w peku osiaga
maksimum. Polozenie maksimum rozwoju wielkiego peku zalezy od rodzaju czastki pierwotnej

poprzez relacje
Xmax < In (@) . (2.2)

A

Wskutek rozpraszania wielokrotnego w powietrzu oraz pedéw poprzecznych w oddziaty-
waniach i rozpadach, czastki w wielkim peku nie leca wszystkie wzdtuz osi peku, lecz maja
pewien rozklad poprzeczny jak to pokazano na rysunku[2Z2 (B). Czolo peku przypomina wiec
dysk, w ktérym gestos¢ czastek jest najwieksza w sasiedztwie osi peku i spada wraz z odleglo-
Scig od osi. Na malych odlegltosciach od osi spadek gestosci czastek charakteryzuje sie skala
okreslona przez tzw. promien Moliere’a H W skali kilkuset metréw spadek ten jest wolniej-

tPromien Moliére’a okreslony jest przez promien cylindra w ktérym zawiera sie 95% energii zdeponowanej dla
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Rysunek 2.3: (A) Przypadek wielkiego peku atmosferycznego zarejstrowanego przez sie¢ naziemnych
licznikéw scyntylacyjnych w eksperymencie Volcano Ranch (z [41]). (B) Podtuzny profil wielkiego peku
o najwyzszej energii jaka kiedykolwiek zarejestrowano: 3.2 x 10?0 eV w eksperymencie fluorescencyjnym
“Oko Muchy” [11]. Linia przerywana zaznaczono spodziewany profil peku wywolanego przez pierwotny
proton o podanej energii (z [11]).

szy, scharakteryzowany funkecja rozkladu poprzecznego p(r) = kr—"O+f() odzie k jest stalg
normalizacyjna, a funkcje n(0) i f(r) okreslaja ksztalt funkcji rozkladu w zaleznosci od kata
zenitalnego peku () i odlegtosci peku od osi r.

2.2 Technika detekcji wielkich pekéw atmosferycznych

Czastki wielkiego peku atmosferycznego padajace na powierzchnie Ziemi pokrywaja obszar
wielu kilometréw kwadratowych. Oczywiscie, nie jest mozliwe pokrycie detektorami tak duzej
powierzchni. Wystarczy jednak rozmiesci¢ sie¢ niewielkich detektoréw oddalonych od siebie,
ktore probkuja gestosé czastek w peku i czas ich nadejscia w wielu punktach. Na podstawie
pomiaréw gestosci czastek w peku i czasu ich nadejscia dla kilku detektoréw, mozna zrekon-
struowaé kierunek i potozenie osi peku, a takze okresli¢ liczbe czastek w peku i energie czastki
pierwotnej inicjujacej wielki pek. Taka sie¢ nazywamy detektorem powierzchniowym.

Za pomoca detektora powierzchniowego mierzymy rozklad poprzeczny czastek na po-
wierzchni Ziemi, ktory zalezy nie tylko od energii peku, ale tez od jego nachylenia i od wieku
peku oraz gleboko$ci w atmosferze na ktérej prowadzony jest pomiar. Dlatego kalibracja
detektora musi by¢ oparta na szczegdélowych symulacjach Monte Carlo rozwoju peku. Na
podstawie gestosci czastek w wielu punktach wyznacza sie poprzeczny rozktad gestosci cza-
stek p(r). Stad wyznacza sie gesto$¢ czastek w ustalonej odleglosci od osi peku, ktéra jest
bezposrednia miara catkowitej liczby czastek w peku. Energia czastki pierwotnej jest z dobra
doktadnoscia proporcjonalna do tak wyznaczonej liczby czastek w peku. Wyznaczenie ener-

kaskady elektromagnetycznej.
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Rysunek 2.4: Schemat detekcji hybrydowej wielkich pekéw atmosferycznych.

gii wielkiego peku obarczone jest jednak btedami systematycznymi. Dla najwyzszych energii
przekroje czynne na oddzialywanie z materia, uzyte w symulacjach Monte Carlo rozwoju
wielkiego peku, nie sa znane z wystarczajaca dokladnoscia, sa one bowiem zazwyczaj eks-
trapolowane z pomiaréw akceleratorowych wykonanych przy nizszych energiach. Réwniez ze
wzgledu na stochastyczny charakter rozwoju wielkiego peku w symulacjach nalezy uwzglednié
fluktuacje wielkosci fizycznych opisujacych wielki pek [42], co prowadzi to typowej doktadno-
$ci wyznaczenia energii peku rzedu 20%-30%. Istotna zaleta detektora powierzchniowego jest
fakt, ze dane w tego typu detektorach moga by¢ zbierane nieprzerwanie, co daje praktycznie
100 % czas detekeji. Inng zaleta tej techniki jest mozliwo$é wyznaczenia akceptancji detekto-
ra, powyzej progu detekcji, tylko na podstawie topologii sieci rozmieszczonych licznikéow. W
detektorze powierzchniowym do obserwacji promieni kosmicznych najwyzszych energii moga
by¢ uzyte rézne typy detektoréw. W pionierskim eksperymencie Volcano Ranch [43] i ekspery-
mencie Akeno [10]/AGASA [9] uzyto licznikéw scyntylacyjnych. Natomiast w eksperymencie
Haverah Park [44] uzyto wodnych licznikéw czerenkowskich, rejestrujacych promieniowanie
Czerenkowa towarzyszace przelotowi czastek peku przez licznik. Na rysunku 23] (A) pokazano
pierwszy przypadek o energii powyzej 10?Y eV, zarejestrowany przez detektor powierzchniowy
eksperymentu Volcano Ranch.

Stosowana jest tez inna metoda detekcji rejestracji wielkich pekdéw - tzw. metoda fluore-
scencyjna. Polega ona na detekcji swiatla fluorescencji molekut azotu w powietrzu, wzbudzo-
nych przez naladowane czastki wielkiego peku. Swiatlo to, emitowane w zakresie bliskiego
ultrafioletu, moze by¢ rejestrowane przez odpowiedni uklad detektoréw nawet z odleglosci
wielu kilometréw. Poniewaz gesto$é czastek jest najwieksza w okolicy osi peku (na odlegto-
$ciach mniejszych niz promien Moliére’a) to z duzej odleglosci, rzedu kilku kilometréw, wielki
pek jest widziany przez detektor fluorescencyjny jako Swiecacy punkt poruszajacy sie z pred-
koscia Swiatta. Mierzac ilosé Swiatla z kazdego etapu rozwoju peku, mozna wyznaczy¢ liczbe
czastek peku w funkcji glebokosci atmosferycznej tzw. profil podtuzny wielkiego peku i w
konsekwencji energie czastki pierwotnej. Srednia strata energii na jednostkowa droge czast-
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ki natadowanej w peku jest w przyblizeniu stala i wynosi okoto 2.4 MeV/g/cm?. Atmosfera
stuzy wiec jako kalorymetr, a calkowita ilo$¢ emitowanego Swiatta fluorescencji stanowi mia-
re energii czastki pierwotnej peku. Ze wzgledu na to, ze czes¢ fotonéw fluorescencji zostaje
rozproszona w atmosferze i nie dociera do detektora, niezbedne jest state monitorowanie ge-
stosci aerozoli w powietrzu, na ktérych zachodzi rozpraszanie. Detektor fluorescencyjny moze
dziataé tylko w czasie pogodnych i bezchmurnych nocy, co redukuje czas obserwacji do okoto
10 — 15%. Po raz pierwszy te technike uzyto w eksperymencie ,,Oko Muchy” [45]. W kt6-
rym Grupa Promieni Kosmicznych na Uniwersytecie w Utah skonstruowala zespét czujnikéw
Swiatta przypominajacy swoim dzialaniem fasetki oka owada, stad tez nazwa “Oko Muchy”.
Na rysunku (B) pokazano profil podtuzny liczby czastek wielkiego peku zaobserwowany
przez eksperyment ”Oko Muchy”. PézZniej technike te na duzo wieksza skale i z powodzeniem
zastosowano w eksperymencie HiRes I + II [13,14] a obecnie w eksperymencie Auger [46] i
TA (Telescope Array) [47].

Waznym rozszerzeniem techniki detekcji wielkich pekéw atmosferycznych jest jednocze-
sne zastosowanie obu typéw detektoréw do obserwacji wielkiego peku atmosferycznego. Po
raz pierwszy na wielka skale te technike zastosowano w eksperymencie Pierre Auger [46].
Detektor powierzchniowy rejestruje rozklad poprzeczny czastek w wielkim peku na jednej
tylko glebokosci w atmosferze (na powierzchni Ziemi), natomiast w detektorze fluorescencyj-
nym rejestruje sie rozwoj podtuzny peku schematycznie przedstawionego na rysuneku 241
Na podstawie pomiaréw w kazdym z tych detektoréw oddzielnie mozna zrekonstruowaé wiel-
ki pek. Jednoczesne zastosowanie obu tych technik detekcji pozwala na znaczne zwigkszenie
doktadnosci pomiaréw: oba detektory dokonuja rejestracji tego samego peku na podstawie
pomiaréw réznych wielkosci. Tak wiec bledy systematyczne pomiaréw sa w kazdym detek-
toréw inne, zalezne od innych cech mierzonego peku i detektora. W nastepnym rozdziale
eksperyment Auger bedzie omowiony nieco bardziej szczegdltowo.



Rozdziat

Obserwatorium Pierre Auger

Obserwatorium Pierre Auger jest najwigkszym systemem detektoréw do obserwacji wielkich
pekéw atmosferycznych. Obserwatorium wykorzystuje technike hybrydowa tzn. wielki pek
atmosferyczny jest jednoczesnie obserwowany przez sie¢ detektoréw powierzchniowych, ktore
rejestruja rozktad poprzeczny liczby czastek na powierzchni Ziemi i przez detektor fluorescen-
cyjny rejestrujacy profil podtuzny wielkiego peku.

Kompletny detektor powierzchniowy (surface detector, SD) Obserwatorium Auger skla-
da si¢ z 1600 stacji, ktére sa rozmieszczone w odlegtodci 1.5 kilometréw od siebie i formuja
heksagonalng sie¢ pokrywajaca obszar okoto 3000 km? jak to pokazano na rysunku B.1] (A).
Kazda stacja zawiera 12m? czystej wody, w ktérej zanurzone sa trzy 8-calowe fotopowielacze
(Photo Multiplier Tubes, PMT) rejestrujace promieniowanie Czerenkowa od czastek przecho-
dzacych przez stacje. Stacja czerenkowska Obserwatorium Auger jest detektorem catkowicie
"bezprzewodowym “: zasilanie kazdej stacji jest zapewnione z baterii stonecznych, precyzyjne
pomiary czasu sg prowadzone z wykorzystaniem satelitarnego systemu GPS, a komunikacja
miedzy stacjami odbywa sie droga radiowa, rysunek B1] (B) [48].

Detektor fluorescencyjny (fluorescence detector, FD) Obserwatorium Auger sktada sie z
czterech ”Oczu” monitorujacych obszar pokryty przez detektor powierzchniowy. Budynek de-
tektora fluorescencyjnego (“Oko”) miesci w sobie 6 teleskopéw typu Schmidta (rysunek B2I).
Swiatlo fluorescencji emitowane przez wielki pek atmosferyczny przechodzi najpierw przez
zrenice wejsciowq teleskopu tzw. aperture, potem przez filtr przepuszczajacy promieniowanie
nadfioletowe (filtr UV) by nastepnie ulec zoogniskowaniu przez sferyczne zwierciadlo o po-
wierzchni okoto 13 m? na kamerze zawierajacej 440 pikseli (rysunek B2). Sygnat rejestrowany
przez piksele kamery jest przetwarzany przez konwerter analogowo-cyfrowy z czestotliwoscia
10 MHz [49].

Poniewaz w technice fluorescencyjnej uzywa sie atmosfery jako kalorymetru, wiec Obser-
watorium posiada rozbudowane systemy do monitorowania stanu atmosfery: technika laserowa
monitoruje sie stezenie aerozoli w atmosferze, wysoko$é¢ chmur i stopien pokrycia nieba przez
chmury nad obszarem Obserwatorium [50,51], na kazdym budynku fluorescencyjnym znajduje
sie kamera, ktéra takze rejestruje w podczerwieni stopien pokrycia nieba przez chmury, a w
regularnych odstepach czasu puszczane sg balony meteorologiczne monitorujace stan atmos-
fery w celu wyznaczenia zmiennego z wysokoscia profilu temperatury, cinienia i wilgotnosci.
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Rysunek 3.1: (A) Mapa poludniowego Obserwatorium Pierre Auger. Detektory fluorescencyjne tzw.
”?Oka“ oznaczono wigkszymi kropkami wraz z liniami pokazujacymi pole widzenia teleskopow. Licz-
niki czerenkowskie detektora naziemnego oznaczono przez czarne kropki (szary obszar odpowiada
zainstalowanym licznikom czerenkowskim). (B) Schematyczny szkic wodnego licznika czerenkowskiego
wypelnionego woda i monitorowanego przez 3 fotopowielacze (PMT).

Informacje zebrane przez systemy monitorujace sa wykorzystywane w pozniejszym czasie w
procesie rekonstrukcji energii wielkich pekéw atmosferycznych.

W dalszej czesci tego rozdzialu oméwimy niektore aspekty wyzwalania i rekonstrukeji
wielkiego peku atmosferycznego stosowane w Obserwatorium Auger, istotne dla dalszej czesci
pracy. Najpierw opiszemy typy trygera stosowanego w detektorze powierzchniowym i flu-
orescencyjnym Obserwatorium Auger, a w nastepnie przedstawimy procedure wyznaczania
energii wielkiego peku atmosferycznego stosowang w detektorze fluorescencyjnym Obserwa-
torium.

3.1 Hierarchia trygera

Wielki pek atmosferyczny na powierzchni Ziemi pokrywa obszar wielu kilometréw kwadrato-
wych i powoduje wyzwalanie kilku stacji detektora powierzchniowego. Aby rejestrowaé tylko
interesujace przypadki tzn. konfiguracje licznikéw czerenkowskich pochodzace od wielkich pe-
kéw atmosferycznych, konieczne jest rozwiniecie zespotlu kryteriéw do selekcji danych czyli
tzw. trygera. Tego typu kryteria selekcji dla Obserwatorium oparte sa na analizie impul-
sow elektrycznych rejestrowanych przez fotopowielcze licznika czerenkowskiego uwzgledniajac
liczbe i rozktad wyzwolonych licznikéw czerenkowskich.

Fotopowielacze licznika czerenkowskiego rejestruja impulsy elektryczne generowane przez
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Rysunek 3.2: Schematyczny szkic budynku fluorescencyjnego (”Oka”) i szkic teleskopu fluorescencyj-
nego pokazujacy sferyczne zwierciadlo, kamere z fotopowielaczami oraz filtr UV ( Ultraviolet) i aperture

teskopu (z [49]).
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Rysunek 3.3: Szkic lokalnego trygera
dla pojedynczego licznika czerenkowskiego.
Maksimum rejestrowanego sygnatu ozna-
€Zono przez I‘pfg -

Rysunek 3.4: Dwa mozliwe typy trygera 3ToT detekto-
ra powierzchniowego (gérny panel) i trygera T5 (dolny
panel) stosowanego do selekcji wysokiej jakosci przy-
padkéw (z [52]).

Swiatlto emitowane na skutek zjawiska Czerenkowa towarzyszacego przelotowi czastki przez
licznik. Na rysunku przedstawiono ksztalt takiego impulsu elektrycznego pochodzacy od
czastek wielkiego peku. Rejestrowany impuls elektryczny mierzony jest w tzw. jednostkach
VEM (Vertical Equivalent Muon) odpowiadajacych tadunkowi elektrycznemu Qv gar, reje-
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Rysunek 3.5: Podstawowe topologiczne konfiguracje uzywane przez tryger drugiego poziomu (SLT)
detektora fluorescenycjnego Obserwatorium Auger (z [54]).

strowanemu przez fotopowielacze licznika, generowanemu przez mion lecacy pionowo i po-
ruszajacy sie w liczniku centralnie tzn. wzdluz osi licznika [48,53]. Co prawda liczba takich
mionéw (pionowych) pochodzacych od wielkich pekéw jest znikoma, ale jak wykazuja pomia-
ry tadunku elektrycznego rejestrowanego przez fotopowielacze licznika dla innych trajektorii
mionéw, tadunek ten jest proporcjonalny do Qv pys. Umozliwia to kalibracje rejestrowane-
go impulsu elektrycznego w jednostkach Qv gas [48,53]. W dalszej czesci tej pracy jednostki
Qv Em bedziemy oznaczaé skrétowo przez VEM.

Na poziomie pojedynczego licznika czerenkowskiego uzywane sg dwa podstawowe typy try-
gera schematycznie zilustrowane na rysunku 3.3l Pierwszy typ to tzw. progowy tryger T1 lub
T2, dla ktorego sygnal rejestrowany powinien przekroczy¢ prég detekeji o wartosci 1.75[%}1'2 M
lub 3.2[{}@ a Przynajmniej dla dwéch fotopowielaczy, gdzie I‘p,ig » odpowiada maksymalnej
wartosci impulsu elektrycznego skalibrowanego w jednostkach VEM. Ten typ trygera pozwa-
la na rejestracje sygnalow krotkich, ale o duzej amplitudzie, generowanych gléwnie przez
atmosferyczne miony lub miony wielkiego peku. Drugi typ trygera wymaga, aby warto$é¢ sy-
gnatu byla powyzej 0.2[{;@ u dla przynajmniej dwoéch fotopowielaczy w czasie 3 us- jest to
tzw. tryger ToT (Time over Threshold). Triger ToT pozwala z kolei na rejestracje sygnaléw
o malej amplitudzie, ale rozciagltych w czasie, ktore sg zwykle generowane przez sktadowsg

elektromagnetyczna wielkiego peku atmosferycznego.

Aby odréznié liczniki czerenkowskie wyzwalane przez wielki pek od licznikéw wyzwala-
nych przez przypadkowe atmosferyczne miony, wymagana jest koincydencja przynajmniej 3
licznikéw czerenkowskich z trygerem ToT (tzw. 3ToT), jak to pokazano na rysunku B4 (u
géry). Koncowa decyzja, czy rejestrowany przypadek bedzie zachowany czy odrzucony, podej-
mowana jest przez Centralny System Akwizycji Danych na podstawie dalszych kryteriéw np.
obecnosci przynajmniej 5 wyzwolonych licznikow wokot licznika o najwiekszym rejestrowanym
sygnale tzw. tryger T5 jak to zostalo zilustrowane na rysunku [3:4] (na dole).

Detektor fluorescencyjny ma niezalezny wielopoziomowy system trygera [54]. Dla poje-
dynczego piksela kamery rejestrowany sygnal powinien przekroczy¢ okreslony prog detekeji
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w czasie 1 us. Ten typ trygera to tzw. tryger pierwszego poziomu FLT (First Level Trigger
) pracujacy z czestotliwoscia 100 Hz. W nastepnym kroku wyzwolone piksele powinny spel-
nia¢ warunki trygera drugiego poziomu tzw. SLT (Second Level Trigger) tzn. przynajmniej
4 piksele powinny naleze¢ do jednej z podstawowych konfiguracji naszkicowanych na rysun-
ku Te piksele, spelniajace warunki trygera FLT, formuja tzw. slad peku na kamerze. Aby
odrzuci¢ piksele wyzwalane przez przypadkowe rozblyski éwiatta, dalsze poziomy trygera sa
stosowane [54]. Réwniez dla jednego “Oka” w trybie online przeprowadzana jest wstepna
rekonstrukcja geometryczna wielkiego peku, dajaca przyblizone informacje o kierunku wiel-
kiego peku. W konicu, jak ma to miejsce dla detektora powierzchniowego, Centralny System
Akwizycji Danych [48] podejmuje decyzje o akceptacji lub odrzuceniu przypadku.

3.2 Rekonstrukcja energii wielkiego peku atmosferycznego

Gtéwnym celem rekonstrukcji hybrydowej jest wyznaczenie energii wielkiego peku atmosfe-
rycznego na podstawie informacji zebranych przez detektor fluorescencyjny z uwzglednieniem
informacji z detektora powierzchniowego. Z technicznego punktu widzenia, odpowiednie algo-
rytmy wykorzystane w Obserwatorium Pierre Auger zostaly zebrane i zaimplementowane w
pakiecie do symulacji i analizy danych o nazwie Offline [55 56]. Pakiet ten nie tylko umozliwia
rekonstrukcje wielkiego peku atmosferycznego, ale pozwala tez, poprzez system bazy danych,
na dostep do wszelkich danych zebranych przez Obserwatorium, takich jak np. stan atmosfe-
ry, aktualna konfiguracja detektora itd. Ponizej opiszemy szczegotowo procedure rekonstrukeji
energii wielkiego peku atmosferycznego zaimplentowang w pakiecie Offline,

Kalibracja i wyznaczenie sygnalu

W celu wyznaczania absolutnej liczby fotonéw zmierzonych przez detektor fluorescencyjny
musi by¢ on skalibrowany. Fotopowielacze kamery (piksele) detektora fluorescencyjnego dla
danego czasu rejestruja impulsy elektryczne tzw. zliczenia ADC (Analog-Digital Converter),
ktére musza by¢ konwertowane na liczbe fotonéw Swiatta. Do tego celu shuza state kalibra-
cyjne wyznaczone dla kazdego teleskopu w procedurze kalibracji [49]. Stale te pozwalaja na
wyznaczanie liczby fotonow Swiatta na aperturze teleskopu fluorescencyjnego. W efekcie dla
kazdego piksela wyzwalanego przez wielki pek, moze by¢ wyznaczana absolutna liczba zareje-
strowanych fotonéw pochodzacych od wielkiego peku atmosferycznego dla danego przedziatu
czasu obserwacji.

Rekonstrukcja geometrii wielkiego peku

W tym kroku tzw. plaszczyzna pek-detektor (Shower Detector Plane, SDP) zdefiniowana przez
o$ wielkiego peku i detektor (rysunek[B.0]) zostaje wyznaczona w wyniku minimalizacji funkcji:

T _

arccos(7spp - Pi)
Q*=> q-2 : (3.1)
i

2 b
g;

gdzie g; to calkowity sygnal (liczba zarejestrowanych fotonéw) dla piksela i, a o; to odchy-
lenie standardowe sygnatu, wektor 7igpp to wektor prostopadly do plaszczyzny SDP, a p;
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Rysunek 3.6: (A) Podstawowe parametry opisujace geometrie wielkiego peku atmosferycznego. (B)
Funkcja opisujaca czas detekcji $wiatta dla kazdego piksela w funkcji kierunku opisanego przez kat x;
wyznaczona z uzyciem danych tylko z detektora fluorescencyjnego (linia czerwona, Mono) i uwzgled-
nieniem danych z detektora powierzchniowego (linia niebieska, Hybrid). Uwzglednienie jednoczesne
danych z detektora powierzchniowego i detektora fluorescencyjnego prowadzi do zwigkszenia precyzji
wyznaczania geometrii wielkiego peku (bledy wyznaczenia parametrow dopasowania R, i xo ulegaja
znacznemu zmniejszeniu). Dane zebrane przez detektor fluorescencyjny zostaly oznaczone jako koloro-
we punkty a z detektora powierzchniowego jako kwadraty. Pelny kwadrat oznacza licznik czerenkowski
o najwiekszym zarejestrownym sygnale (z [49]).

opisuje kierunek piksela w przestrzeni odpowiadajacy katowi y; jak to pokazano na rysun-
ku (A). Nastepnie minimalizacja x? prowadzi do wyznaczenia pozycji osi wielkiego peku
w plaszczyZnie pek-detektor [45,57]:

oy [u} . (52)

- o(t;)

gdzie t["°* to zmierzony czas nadejscia sygnatu dla piksela ¢ z bledem oy, a t(;) to oczekiwany
czas detekcji wyznaczony z rozwazan geometrycznych (rysunek B.6I):

R — Xi
t(x:) =To + 717 - tan (%) . (3.3)

W rezultacie zostaja wyznaczone parametry opisujace geometrie peku, takie jak odlegtosé osi
peku od “Oka“ Ry, czas Tp i kat xo, rysunek 3.6] (A). W zasadzie zmierzone czasy wyzwalania
pikseli sa wystarczajace do wyznaczeniach tych parametréw, ale precyzja ich wyznaczania
jest ograniczona. W najgorszym przypadku, kiedy mamy do czynienia z sytuacja krotkiego
sladu peku na kamerze, model przewiduje liniowa zaleznos¢ od x; dana przez

ta) =Ty + 22 - (X4, (3.49)

c 2

W takiej sytuacji ze wzgledu na silne korelacje miedzy parametrami i degeneracje parametrow
(dopasowujemy 3 parametery do funkcji liniowej) wyznaczone parametry opisujace geometrie
wielkiego peku sa obarczone duzymi btedami.
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Rysunek 3.7: (A) Schematyczny szkic obrazu optycznego wielkiego peku obserwowanego w detektorze
fluorescencyjnym. Pole widzenia teleskopu podzielone jest na heksagonalne piksele (fotopowielacze).
Swiatlo z wielkiego peku wyzwala piksele, ktére formuja §lad peku na kamerze. Sygnal rejestrowany
przez piksele dla danego przedzialu czasu (binu czasowego) pochodzi z okregu o promieniu ¢, dla
ktorego stosunek sygnalu do szumu osiaga warto$¢ maksymalna (B).

W celu zwigkszenia precyzji fitu mozna uwzglednié informacje z detektora powierzchno-
wego. W przypadku, gdy wielki pek wyzwala przynajmniej jeden licznik czerenkowski, infor-
macja o czasie trygera licznika tgp moze by¢ uwzgledniona w dopasowaniu. Funkcja y? dana
wzorem ([3.2) ulega wtedy modyfikacji do postaci:

e e e

gdzie t(xsp) = To + %ﬁ -fispp to oczekiwany czas trygera licznika czerenkowskiego, a wektor
R opisuje polozenie licznika wzgledem detektora fluorescencyjnego jak to zilustrowano na
rysunku (B).

Uwzglednienie informacji z detektora powierzchniowego powoduje, ze stabilno$¢ dopaso-
wania i precyzja wyznaczenia geometrii wielkiego peku (parametréw dopasowania) znaczaco
wzrasta jak to zostalo pokazane na rysuneku (B).

Algorytm zbierania Swiatla

Catkujac sygnal ze wszystkich pikseli w obrebie kota o promieniu ¢, wyznaczamy liczbe foto-
néw pochodzacych od wielkiego peku i liczbe fotondéw tta dla danego czasu rejestracji sygnatu
(rysunek B.7)). Liczba fotonéw NIP(t) brana do dalszej analizy pochodzi z kota na kamerze
teleskopu o promieniu Cgl/‘jvx, dla ktorej stosunek wartosci sygnatu do szumu jest maksymal-
ny [58].
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Rysunek 3.8: Rekonstrukcja profilu podtuznego wielkiego peku wymaga uwzglednienia swiatta bezpo-
sredniego (A) i $wiatla rozproszonego (B). Rejestrowane $wiatlo to kontrybucja $wiatta fluorescencji
(kolor zielony) emitowanego izotropowi i bezposredniego promieniowania Czerenkowa (czerwony). Do-
datkowo do teleskopu dociera rozproszone $wiatlo fluorescencji (kolor niebieski) i Czerenkowa (kolor
rézowy) (z [59]).

Rekonstrukcja profilu podtuznego

Swiatlo rejestrowane z uzyciem procedury opisanej w poprzedniej sekcji, zawiera trzy gléw-
ne komponenty: swiatto fluorescencyjne oraz bezposrednie $wiatlo Czerenkowa i rozproszone
swiatto Czerenkowa dyskutowane ponizej.

Swiatlo fluorescencyjne pochodzi od wzbudzonych przez czastki naladowane wielkiego
peku molekul azotu w atmosferze. Ilos¢ $wiatta fluorescencyjnego, emitowanego izotropowo
przez wielki pek atmosferyczny, jest proporcjonalna do energii zdeponowanej dE/dX przez
natadowane czastki wielkiego peku i moze by¢ opisana przezﬁ

f(x.) =

AX;, (3.6)

gdzie Yif to wydajno$¢ fluorescencji zalezna od temperatury i cisnienia powietrza [60-63], a
takze od jego wilgotnosci [64, 65]. Ze wzgledu jednak na to, ze cze$¢ fotonéw fluorescencji
zostaje rozproszona w atmosferze na czasteczkach o rozmiarach mniejszych od dlugosci fali
swiatta fluorescencji (rozpraszanie Rayleigha) i na wiekszych drobinach stalych takich jak pyty
(rozpraszanie Miego), tylko cze$¢ Swiatla emitowanego przez wielki pek dociera do detektora,
rysunek[3.8] (A). Definiujac wspo6lezynnik transmisji opisujacy te procesy przez T;, ilosé $wiatla
fluorescencji y; docierajaca do detektora fluorescencyjnego o aperturze A moze by¢ obliczona

Z
f_AET;

v viw AX; (3.7)

4 ’I“i2
gdzie w; = dFi/dx oznacza energie zdeponowana przez czastki peku na jednostke przebytej
drogi AX wzdluz osi wielkiego peku, a ¢ oznacza liczbe krokéw odpowiadajacych liczbie 100-
nanosekundowych interwaléw rejestrowanego $ladu dla odleglosci r; miedzy punktem emisji

*Tlos¢ energii zdeponowanej i liczba emitowanych fotonéw jest obliczona dla drogi przebytej przez pek AX;

mierzonej w g/cm? wzdtuz osi wielkiego peku.
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$wiatta a detektorem, rysunek (A). Wspélezynnik € to wydajno$¢ detekcji teleskopu za-
lezna od transmisji filtra UV, wspotczynnika odbicia zwierciadta i wydajnosci fotopowielaczy
(pikseli).

Czastki wtorne w wielkim peku maja na tyle duza energie (rzedu 100 MeV), Ze emi-
tuja Swiatlo Czerenkowa tzw. bezposrednie Swiatlo Czerenkowa. Niektére czastki peku maja
kierunki takie, ze fotony czerenkowskie sa emitowane w kierunku teleskopu. Natezenie tego
Swiatla jest proporcjonalne do liczby elektronéw i pozytonéw N, powyzej energii progowej na
jego produkcje [66-68] i moze by¢ opisane przez

NE(X;) = Y£ N AX;, (3.8)

gdzie Y,¢ liczba fotonéw czerenkowskich z elementu A X

Definiujac przez f.((3;) ulamek fotonéw Czerenkowskich emitowanych w kat brylowy f;
mierzony w stosunku do osi wielkiego peku jak to pokazano na rysunku (B), ilo$¢ bezpo-
sredniego $wiatta Czerenkowskiego rejestrowanego przez detektor moze byé¢ wyrazona przez
(66,67
q A€l

ca
47r7“z2

7

Fo(3) Y AX, NY. (3.9)

W zwiazku z duzym natezeniem promieniowania Czerenkowa i mozliwoscia jego wielokrot-
nego rozpraszania, kontrybucja promieniowania czerenkowskiego w polu widzenia teleskopu
jest nie do zaniedbania, nawet dla geometrii peku, kiedy detektor fluorescencyjny nie znajduje
sie w zasiegu wiazki czerenkowskiej. To tzw. rozproszone swiatlo Czerenkowa, yi® moze by¢
zapisane w postaci

i
yi* =T, fo(Bi) > _ Ty Y{ AX; N¥, (3.10)
§=0
gdzie Tj; to wspdlczynnik ostabienia miedzy X; a X; uwzgledniajacy fakt, Ze liczba fotonéw
dla glebokosci atmosferycznej X; jest suma Swiatta czerenkowskiego emitowanego z poprzed-
nich etapéw ewolucji wielkiego peku Xj;.
Catkowite $wiatto rejestrowane przez detektor jest wiec sumag opisanych wyzej sktadowych

yi =yl + ity (3.11)

Aby otrzymaé energie wielkiego peku na podstawie ilodci $wiatta zarejestrowanego na apertu-
rze teleskopu fluorescencyjnego konieczna jest znajomosé strat energii czastek natadowanych
w wielkim peku. Caltkowita energia zdeponowana przez wielki pek jest suma energii zdepono-
wanej przez pojedynczy elektron peku we i liczby tych elektronéw N7

w; = N¢ / " LB, X;)w.(E)dE, (3.12)
0

gdzie funkcja f.(E, X;) opisuje znormalizowany rozklad elektronéw. Funkcja f.(E, X;), ma
uniwersalny charakter [67-69] i nie zalezy od energii pierwotnej czy masy czastki inicjujacej
wielki pek, ale tylko od wieku peku s oméwionego w rozdziale [l Biorac pod uwage ten fakt
réwnanie ([B.J2]) mozna przepisaé¢ do postaci:

w; = Nie (7% (3.13)
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Rysunek 3.9: (A) Przyklad ilustrujacy ilo$é $wiatla rejestrowanego na aperturze teleskopu fluorescen-
cyjnego wraz ze zrekonstruowanym jego skladem. (B) Zrekonstruowany profil podtuzny wielkiego peku
wraz z dopasowaniem funkcji Gaissera-Hillasa (czerwona krzywa).

gdzie o = [° fe(E, X;)we(E)dE. Wspélczynnik a opisuje $rednie straty energii na jednost-
kowa droge oddzialywania. Jak pokazuje rysunek B0 (A) wspdlczynnik « jest wielkoscia
stabo zalezna od wieku peku s, ktéry mozna opisaé¢ funkcja zalezna tylko od wieku peku [67].
Wykorzystujac powyzsza relacje, réwnanie (311 moze by¢ przepisane w formie macierzowe;

y=(Cs+Cq+F) w=C-w, (3.14)
gdzie wektor y jest Swiattem rejestrowanym przez detektor na poszczegélnych etapach rozwo-
ju wielkiego peku, a w to poszukiwany wektor energii zdeponowanej. Algorytm analityczny
przedstawiony w pracy [59], rozwiazuje to réwnanie poprzez odwrdcenie macierzy C, ktéra
jest suma macierzy opisujacej bezposrednie Cgq, rozproszone Cg promieniowanie Czerenko-
wa i $wiatto fluorescencji F. Z tego tez wzgledu macierz C jest nazywana macierza $wiatla
fluorescencji i Czerenkowa.

Obliczony w ten spos6b profil podtuzny energii zdeponowanej jest wyznaczony tylko w
zakresie pola widzenia teleskopu fluorescencyjnego. Aby ekstrapolowaé¢ ten profil poza pole
widzenia teleskopu wykorzystuje sie fakt, ze rozwdj podtuzny wielkiego peku moze by¢ opisany
przez funkcje Gaissera-Hillasa [70]:

(Xmax—Xq)
X - X A Xmax — X
X)=(dE/dX | = . _—. Nl

gdzie X to glebokos¢ atmosferyczna pierwszego oddzialywania, a A to Srednia droga od-
dzialywania czastki (protonu) w powietrzu. Dopasowujac powyzsza funkcje do profilu energii
pozostawionej otrzymujemy: Xo, Xpmaz, dF/dXpmas 1 A. Przykladowy profil energii zdepo-
nowanej wraz z dopasowaniem funkcji Gaissera-Hillasa zostal pokazany na rysunku (B).

Wyznaczenie energii wielkiego peku

Po wyznaczeniu profilu podtuznego okreslonego funkcja ([B.I%]), calkowita energia pozosta-
wiona przez wielki pek w atmosferze E., moze byé wyznaczona jako catka z tego profilu:
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Rysunek 3.10: (A) Symulacje energii pozostawionej przez elektron wykonane pakietem CORSIKA [71]
jako funkcja wieku wielkiego peku. Czarna linia oznacza parametryzacje sredniej energii pozostawionej
(z [67]). (B) Wspolezynnik korekeyjny niewidocznej energii dla réznych modeli oddziatywan wyliczony
za pomoca pakietu CONEX [72] (z [73]).

oo
Feu = /O fan(X) dX. (3.16)
Catka powyzsza moze by¢ wyliczona po zastosowaniu nastepujacej transformacji zmiennych:

X - X Ko — X
=220 = 20 (3.17)

t
A A

Dodatkowo wykorzystujac definicje funkcji I' moze ona by¢ zapisana w formie
e w
Font = dB/dXomae - - (—) P(w+1) . (3.18)
w

Wyznaczona w ten sposob catkowita energia wielkiego peku jest korygowana o tzw. niewi-
doczna energie. W czasie rozwoju wielkiego peku czesé energii jest unoszona przez neutrina i
wysokoenergetyczne miony. Wspotczynnik korekeyjny finy jest funkcja energii wielkiego peku
i moze by¢ otrzymany z symulacji Monte Carlo [73], rysunek BI0 (B). Tak wiec catkowita
energia tzn. energia czastki pierwotnej inicjujacej wielki pek moze by¢ wyznaczona z réwnania

Etot = finv Ecal . (319)
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Rozdziat

Obraz optyczny wielkiego peku

atmosferycznego

Molekuty azotu, wzbudzane przez wielki pek atmosferyczny, w procesie deekscytacji emitu-
ja Swiatto fluorescencji w zakresie bliskiego nadfioletu. Czastki wielkiego peku sa roztozone
wokot osi peku w dysku o rozmiarze rzedu promienia Moliere’a rjs [1. Tak wiec wielki pek
obserwowany z odlegtosci kilku kilometréw moze byé traktowany jako $wiecacy punkt poru-
szajacy sie z predkoscig swiatta. To przyblizenie bylo stosowane w pionierskim eksperymencie
“Oko Muchy” [45], a p6Zniej w eksperymencie HiRes [13]. Przyblizenie traktujace wielki pek
atmosferyczny jako Swiecacy punkt jest adekwatne w wielu sytuacjach, ale do precyzyjnego
wyznaczania energii wielkiego peku, szczegdlnie w przypadku pekéw bliskich, jest niewystar-
czajace.

Jezeli bowiem obraz optyczny peku bedzie wiekszy niz pole widzenia pojedynczego piksela
uzywanego do rejestracji Swiatla (np. w Obserwatorium Auger piksele maja $rednice 1.5
stopnia) to nalezy oczekiwaé, ze czes¢ Swiatla nie bedzie rejestrowana (rysunek [L1]). Pole
widzenia detektora fluorescencyjnego jest bowiem zwykle podzielone na piksele, a wiec czesé
fotonéw trafia do pikseli polozonych stosunkowo niedaleko od centrum obrazu, w ktérych
wielkos¢ sygnatu jest ponizej progu wyzwalania piksela. W konsekwencji fotony te nie sa
wliczane do strumienia Swiatla rejestrowanego przez detektor, co prowadzi do zanizenia energii
wielkiego peku. Dlatego w celu precyzyjnego wyznaczenia energii wielkiego peku konieczny
jest rozwdj algorytmoéw pozwalajacych precyzyjnie wyznaczy¢ rozmiar optyczny wielkiego
peku, jak réwniez spodziewany rozklad $wiatta w obrazie optycznym. Innymi stowy, to co
jest istotne z punktu widzenia eksperymentalnego, to oczekiwany rozmiar optyczny wielkiego
peku w stosunku do rozdzielczoéci katowej detektora fluorescencyjnego.

W rozdziale tym przedstawiona jest zaproponowana przez autora metoda pozwalajaca
na wyliczenie rozmiaru katowego obrazu optycznego wielkiego peku atmosferycznego oraz
rozktadow Swiatta w obrazie optycznym, a takze procedura uwzgledniajaca tracone $wia-
tto w metodzie wyznaczania energii wielkiego peku atmosferycznego opisanej w poprzednim
rozdziale. Rezultaty te z dominujacym wktadem autora zostaly czesciowo opublikowane w

*Na poziome morza warto$¢ promienia Moliere’a wynosi okoto 80 m.
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rozktad poprzeczny
emitowanego swiatta

Swiatto tracone
w procedurze rekonstrukcji
energii peku

\éwiatio uzyte
w procedurze rekonstrukcji
energii peku

Ilokoll

Rysunek 4.1: Tylko cze$¢ $wiatla emitowanego przez wielki pek jest rejestrowana przez teleskop flu-
orescenyjny (“Oko”).

pracach [23-26].

4.1 Wlasciwosci obrazu optycznego

Po raz pierwszy obraz optyczny wielkiego peku byl analizowany w pracy [74], gdzie wykaza-
no, ze front peku (w ksztalcie dysku) jest widziany w detektorze rowniez jako dysk, nawet
w przypadku kiedy kierunek obserwacji jest prostopadly do osi wielkiego peku. W pracy [23]
przedstawiono bardziej realistyczna analize tego problemu, gdzie zwrocono uwage na fakt, ze
obraz optyczny wielkiego peku formowany jest przez fotony rejestrowane jednocze$nie, po-
chodzace z réznych etapow rozwoju wielkiego peku. Fotony te pochodza z tzw. powierzchni
réwnoczesnosci S. Sytuacja ta zostala zilustrowana na rysunku[£.2] gdzie przedstawiono czoto
wielkiego peku opisane przez dysk o promieniu R, ktéry porusza sie w kierunku osi wielkiego
peku @. Rozwazmy sytuacje, kiedy czoto peku jest w pozycji oznaczonej na rysunku przez m.
Fotony emitowane w tym samym czasie z punktu A i B nie dotra w tym samym czasie do
“Oka”, poniewaz odleglosci tych punktéw do “Oka” sa rézne (d; # L). Podczas kiedy foton
emitowany z punktu B osiagnie posredni punkt D (w poblizu punktu A), czoto wielkiego peku
przesunie sie do nowej pozycji oznaczonej przez n, w taki sposéb ze dystans BD=AC=4i. Po-
niewaz odlegtos¢ OD=0C, wiec raczej foton emitowany z punktu C niz z punktu A dotrze do
“Oka” réwnoczesnie z fotonem emitowanym z punktu B. Innymi stowy, réwnoczesne dotarcie
fotonéw z punktu B i C wymaga aby czas przelotu z B do O byl taki sam jak z A do C plus
C do O t.j. L =§i + CO. Z rozwazan geometrycznych dostajemy:

2 2

oi = 2(L — d; cos(6;))

(4.1)
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’a‘
Rysunek 4.2: Geometria wielkiego peku at-
mosferycznego widzianego przez detektor flu-
orescencyjny. Front p¢ku o promieniu R poru- Rysunek 4.3: Geometria wielkiego peku widzia-
sza si¢ przez atmosferg. Fotony, ktére dociera-  pego przez detektor fluorescencyjny. Fotony ktére

ja réwnoczesnie do ”Oka” (tj. ktére formuja docieraja do detektora réwnoczesnie (w tej samej
optyczny obraz peku) pochodza z powierzchni chwili czasu) formuja powierzchnie S.

S.

gdzie 0; jest katem miedzy osia peku a kierunkiem do “Oka”. Powyzsza formula moze by¢
zastosowana dla kazdego punktu czota peku m w celu znalezienia odpowiedniego przesuniecia
07. W ten sposéb moze byé wyznaczona powierzchnia S opisujaca fotony docierajace do “Oka*
w tym samym czasie. Fotony emitowane z powierzchni S formuja obraz optyczny wielkiego
peku, dla ktérego rozktad fotonéw w obrazie optycznym moze by¢ opisany przez

dN7*|av

f’Y(a) adadgi) ’

(4.2)

gdzie liczba fotonéw dochodzacych do detektora z objetoéci AV dana jest przez

A
AT R2

AN\ ay = F(X,r)dSL x x / TN, (4.3)
a funkcja f(X,r) to rozklad emitowanego $wiatla z powierzchni dS, , ktéra jest rzutem po-
wierzchni dS = ArAl na plaszczyzne prostopadta do kierunku osi peku, A apertura detektora,
T (M) wspodlezynnik ostabienia, n(\) znormalizowane widmo fluorescencji zalezne od dlugoéci
fali A.

7 kolei rozmiar obrazu optycznego peku moze by¢ zdefiniowany jako Srednica 2« obrazu
zawierajacego z géry okreslony ulamek $wiatla F(a) = [ fv(a,)Qwa/da/, zarejestrowanego
przez detektor fluorescencyjny.

Rozklad katowy Swiatta w obrazie optycznym jest proporcjonalny do lokalnego rozktadu
Swiatta emitowanego z powierzchni fotonéw rownoczesnych S. Rozklad ten w pierwszym
przyblizeniu moze by¢ opisany poprzez rozktad poprzeczny $wiatta emitowanego dla danego
etapu rozwoju peku. Innymi stowy ultamek Swiatla F(a) rejestrowanego w kacie a bedzie
proporcjonalny do odpowiedniego utamka F'(r) $wiatta emitowanego wokot osi peku.

F(a) = /Oa fw(a,)me,do/ ~ /OT f(r)2mr dr’ = F(r), (4.4)
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gdzie f(r) to znormalizowany rozklad poprzeczny emitowanego swiatla fluorescencji. Widzimy
wiec, ze aby obliczy¢ rozmiar optyczny wielkiego peku konieczna jest znajomosé rozktadu f(r),
ktory mozna traktowaé jako funkcje rozkltadu swiatta w obrazie optycznym.

W dalszej czesci tej pracy rozwazymy dwa przyblizenia: pierwsze przyblizenie kiedy roz-
ktad f(r) jest proporcjonaly do poprzecznego rozkladu liczby czastek w wielkim peku opisa-
nego funkcja Nishimury-Kamaty-Greisena [75] (przyblizenie NKG). W drugim przyblizeniu
zakladamy, ze f(r) moze by¢ opisany przez rozklad poprzeczny energii zdeponowanej przez
czastki wielkiego peku (przyblizenie CORSIKAL). Ponizej oméwimy te dwa przyblizenia bar-
dziej szczegdlowo.

Przyblizenie NKG

W tym przyblizeniu funkcja f(r) jest proporcjonalna do liczby czastek w wielkim peku dla
danej odlegtosci r od osi peku, a liczba fotonéw emitowanych w kat brytowy df) na jednostke
dtugoéci dl moze by¢ opisana przez

d2]\/7 N My, 0Ne (X) [foton()w} ’ (4.5)

dldQ 4m

m

gdzie n, g = 4.02 fotony/m to calkowita wydajnos¢ fluorescencji H, a N.(X) to liczba czastek
naladowanych na danym etapie rozwoju peku s, opisana rozkladem Gaissera-Hillasa [70].
Liczba N.(X) zwiazana jest z rozkladem poprzecznym liczby czastek relacja:

N.(X) = /0 T on (X, r)2mrdr. (4.6)

Dla kaskady elektromagnetycznej ta liczba czastek moze by¢ wyznaczona z funkcji Nishimury-
Kamaty-Greisena (NKG) [75]:

CON(X) [\ r\6 TUs5-s)
”N(X’T)_W(E) (”a) T )5 —25) o) * Ne(X)- (A7)

Parametr rj; to wspomniany juz poprzednio promien Moliere’a, ktéry zdefiniowany jest jako:

M= ES&, (4.8)
€0

gdzie E; ~ 21 MeV, ¢y = 81 MeV to energia krytyczna i X; = 37 g/cm? to jednostka ka-
skadowa. Promien Moliére’a opisuje promien walca zawierajacego 95% energii kaskady elek-
tromagnetycznej i poprzez relacje ry; = 9.6 gcm? /p(h) zalezy od gestosci atmosfery p(h) dla
wysokosci h nad poziomem morza. Promien Moliere’a jest naturalng skala opisujaca rozktad
poprzeczny czastek wielkiego peku, z tym, ze rozklad poprzeczny czastek wielkiego peku dla
danej wysokosci h zalezy raczej od historii zmian 7,7 niz od jego lokalnej wartosci dla wysoko-
Sci h. Zwykle promien Moliere’a dla danej glebokodci atmosferycznej X, ,(h) odpowiadajacej
wysokosci h nad poziomem morza, liczony jest dla wysokosci odpowiadajacej gtebokosci at-
mosferycznej X, ,(h) — 2X; cos(6), czyli o dwie jednostki kaskadowe mniejszej.

TUzyte rozklady energii zdeponowanej byty otrzymane z programu do symulacji wielkich pekéw atmosferycznych
o nazwie CORSIKA [71], stad nazwa przyblizenia.
FWartosé przyblizona. Obecnie trwaja eksperymenty majace na celu dokladniejszy pomiar tej wielkogci.
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Parametr s w réwnaniu (£7) to tzw. parametr wieku peku zdefiniowany jako

3X

S = S(X;Xmax) = “T’
max

(4.9)
ktory jest praktycznym sposobem opisu ewolucji wielkiego peku. Koncepcja wieku wywo-
dzi sie z opisu wielkiego peku przy uzyciu réwnan rozwoju peku dla przypadku kaskady
elektromagnetycznej [76, 77]. Jak to wynika z powyzszej definicji parametr wieku zmienia
sie od 0 do 3. Wiek peku réowny zero oznacza poczatek atmosfery, 1 maksimum rozwoju
(s =1< X = Xpax) a 3 odpowiada nieskonczonej glebokosci atmosferycznej. W praktyce
dla pionowego peku o energii czgstki pierwotnej réwnej ~ 10'® eV parametr wieku na pozio-
mie gruntu wynosi okoto 1.15. Ogdlnie rzecz biorac im wiekszy kat zenitalny tym wyzej w
atmosferze potozone jest maksimum i tym starszy pek obserwowany na poziomie gruntu.

W przyblizeniu NKG poprzeczny rozktad swiatta z powierzchni S jest okre$lony przez
f(r) ~ pn(X,7)/Ne(X) i moze byé wyliczony analitycznie. Mianowicie wykorzystujac defini-
cje ([@IT) i funkcji NKG dostajemy [24]:

Fyxka(r) = Iz(a,b) = B(i’ b /Oz w1 — w)*tdu (4.10)

gdzie x = 1/(1 4+ ryp/r), a = s, b = 4.5 — 2s a B(a,b) to funkcja beta Eulera. Rozwinigcie w
szereg calki I.(a,b) (z pracy [78]) prowadzi do utamka $wiatta F(r) w postaci:

4.5—s 00 n+1
1 1 B(s+1,n+1 1
FNK(;(T) = = —_ | 1+ E (S+ nt ) . = .
1+ = sB(s,4.5 — 2s) = BA5—sn+1) \1+™=

(4.11)
Dla wieku peku s = 1 formuta ([@II]) upraszcza sie i ma postaé
ro\ 25
Fyka(r) =1 - (1 + _> : (4.12)
M

Odwrécenie powyzszej zaleznosci z uwzglednieniem odlegto$é od detektora do wielkiego peku
Ry (rysunek 3] pozwala na wyliczenie katowego rozmiaru optycznego wielkiego peku, ktory
odpowiada utamkowi $wiatta F'(r) zarejestrowanego przez detektor fluorescencyjny

aNkG = 2arctan (L) = 2arctan(T—M((1 — Fyka(r) % —1)). (4.13)
Ry Ry

Wykorzystujac powyzsza formule mozna pokazaé¢ (patrz rysunek 4] (B)), ze dla peku
rejestrowanego przez detektor o pikselach érednicy 1.5°, z odlegtosci okoto trzech kilometréw,
utamek $wiatla trafiajacego do sasiednich pikseli wynosi okolo 40%. Dla peku widzianego
z dalszej odleglosci utamek ten bedzie odpowiednio mniejszy. Nie zmienia to jednak faktu,
ze zaniedbanie rozkladu poprzecznego wielkiego peku moze prowadzi¢ do duzych bledéw
systematycznych wyznaczania energii wielkiego peku, w szczegélnosei dla pekéw bliskich (< 10
km) .

Niestety przyblizenie NKG jest niewystarczajace, bowiem wyliczony w ten sposéb utamek
swiatta Fygg(r) z réwnania (LI]]) opisuje w sposéb przyblizony rozklad $wiatlta emitowa-
nego przez wielki pek. Po pierwsze funkcja NKG ma zastosowanie dla przypadku czysto
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Rysunek 4.4: (A) Profil poprzeczny liczby czastek wielkiego peku fyxa(r) w funkeji odleglosci od
osi wielkiego peku dla pekéw o réznych energiach Fy i katach zenitalnych 6; (B) Calka Fyga(r) z
funkcji fyxa(r). Linia pozioma przerywana odpowiada 90% i 67% ulamkowi $wiatla. Linia pionowa
oznacza 1.5° pole widzenia piksela detektora fluorescencyjnego. Gérna skala pokazuje wielko$é obrazu
optycznego peku, odpowiadajacego odleglosci r od osi peku, dla peku widzianego z odlegloéci R=3.16
km.

elektromagnetycznej kaskady. Co prawda dominujaca sktadowa w wielkim peku jest sktadowa
elektromagnetyczna, ztozona z fotonéw i elektronéw, ale w wielkim peku wystepuja réwniez
miony i hadrony. Te ostatnie sa roztozone blisko osi wielkiego peku. Obecno$é dodatkowych
sktadowych powoduje, ze rozklad poprzeczny liczby czastek niekoniecznie musi byé opisa-
ny funkcja NKG. Profil poprzeczny liczby czastek dla kaskady hadronowej, jak to pokazano
w pracy [24], mozna opisaé¢ poprzez funkcje typu NKG wprowadzajac efektywny promien
Moliere’a rﬁf} i wiek peku s, Parametry te sa wtedy wynikiem dopasowania funkcji typu
NKG do rozktadéw poprzecznych liczby czastek. Niemniej jednak takie podejscie jest ciagle
niewystarczajace do precyzyjnego opisu ilosci swiatla emitowanego przez wielki pek.

Po drugie, w symulacjach Monte Carlo rozwoju wielkich pekéw atmosferycznych, ze wzgle-
du na czas symulacji, nie jest mozliwa propagacja wszystkich czastek powstajacych w wielkim
peku, dlatego tez stosuje sie algorytmy “odchudzania” [79], ktére polegaja na pominieciu w
symulacjach wszystkich produkowanych czastek o energiach ponizej pewnej wartosci ustalonej
przez uzytkownika (energii progowej). Oznacza to, ze rézne wartosci energii progowej beda
prowadzi¢ do réznych rozktadéw poprzecznych liczby czastek.

Po trzecie liczba fotonéw emitowanych przez wielki pek jest raczej proporcjonalna do
energii zdeponowanej przez czastki (gléwnie elektrony i pozytony) wielkiego peku, niz do
lokalnej liczby czastek naladowanych [80].

Przyblizenie CORSIKA

CORSIKA (COsmic Ray SImulations for KAscade) [71] to program do symulacji Monte Carlo
rozwoju wielkich pekéw atmosferycznych. Program pozwala uzyskaé¢ rozklad gestosci czastek
na powierzchni Ziemi, profil podtuzny liczby czastek w peku oraz rozktad energii zdepono-
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Rysunek 4.5: Wydajnos¢ fluorescencji w funkcji energii czastek wielkiego peku. Skala fluorescencji
zostala skorelowana ze skalg energii zdeponowanej (z [60]).

wanej przez czastki wielkiego peku dla zadanego modelu oddziatywan jadrowych opisujacego
rozwdéj wielkiego peku atmosferycznego.

W przyblizeniu CORSIKA iloé¢ emitowanego swiatta fluorescencyjnego jest proporcjo-
nalna do straty energii czastek wielkiego peku na jonizacje atoméw powietrza. Straty energii
dE/dX moga by¢ opisane przez formute Bethe-Blocha. Relacja pomiedzy energia pozostawio-
ng przez czastki peku, a iloscig emitowanego swiatta fluorescencji jest mierzona w ekspery-
mentach laboratoryjnych [61-63], ktore potwierdzaja liniowa zalezno$¢ emitowanego $wiatla
od energii zdeponowanej dE/dX (rysunek [5]). Innymi stowy liczba fotonéw emitowanych
przez pek na jednostke przebytej drogi dX dana jest przez

A dE [ fotonéw }

A0 414
hedx” (4.14)

n'y,O()‘) = GA(Pa T)

m

gdzie €\(P,T) to wydajnos¢ fluorescencji, a puir, P i T to gestosé, cisnienie i temperatura
powietrza, A to dlugos¢ fali fotonu, ¢ predkosé¢ swiatta, a h stata Plancka.

W przyblizeniu CORSIKA zaktadamy, ze rozklad fotonéw emitowanych wokot osi wiel-
kiego peku (z powierzchni S) jest proporcjonalny do rozktadéw poprzecznych gestosci energii
zdeponowanej tj.

dE(X,r)
f(r) ~ AXodr
gdzie dX, = dX cos(f) jest mierzona pionowo glebokoscia atmosfery.
Rozklady dE(X,r)/dX,dr moga by¢ otrzymane z programu CORSIKA. Symulowane roz-
ktady opisuja sume energii zdeponowanej przez czastki wielkiego peku i uwzgledniaja réwniez
energie czastek ponizej energii progowej dla ktérej wykonano symulacje Monte Carlo [80]:

(4.15)

dE(X) _ Eioniz + Eei,cut + Ew,cut + lEui,cut lEhad,cut

X, AX, = AX, ' AX, '3 AX, 3 AX, (4.16)
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gdzie Fjon;. to energia zdeponowana w wyniku jonizacji osrodka przez czastki natadowane
przebywajace interwal AX,. Ej ., oznacza energie czastek typu ¢ ponizej energii progowe;
uzytej w symulacjach.

Nalezy podkresli¢, ze symulowano rozktady dwuwymiarowe energii zdeponowanej tj. dla
danego etapu rozwoju wielkiego peku znaleziono wartosc energii traconej przez czastki peku
w odleglosci r od osi peku i dla azymutu ¢ mierzonego w plaszczyznie prostopadlej do osi
peku. Obliczenia wykonano dla 20 réznych pozioméw glebokosci atmosferycznej w zakresie
od X,1 =120 g/cm? do X, 20 = 870 g/cm?. W celu wyliczenia rozktadéw poprzecznych dla
innych gtebokosci atmosferycznych X, , zastosowano liniowg interpolacje rozkladéow otrzy-
manych z CORSIKI [24]. W koncu utamek energii zdeponowanej (dystrybuanta)

" dE(X,r")

Flr)= [ 2227
R

2 dr’ (4.17)

zostal wyliczony poprzez numeryczne catkowanie znormalizowanego rozkladu gestosci energii
dE(X,r")
dX,dr’

zdeponowanej, w funkcji odlegltoéci » w plaszczyznie prostopadlej do osi wielkiego
peku.

Symulacje przeprowadzono przy uzyciu modeli oddzialywan jadrowych: GHEISHA [81]
(dla oddzialywan ponizej 80 GeV) i QGSJET 01 [82]. Oddzialywania elektromagnetyczne
w wielkim peku symulowano wykorzystujac procedure o nazwie EGS4 [83]. W celu redukcji
czasu obliczen uzyto algorytmu “odchudzania” [79]. Tzw. poziom odchudzania, czyli warunek
energii pierwotnej ponizej ktoérej czastki zostaly pominiete w symulacjach, zostal przyjety
na 1079, Taki poziom “odchudzania” pozwala na realistyczne symulacje wielkiego peku w
rozsadnym czasie, minimalizujac jednoczesnie fluktuacje zwiazane z zastosowaniem algorytmu
odchudzania. Wartosci energii kinetycznej obciecia Ej ., dla czastek wielkiego peku ustalono
odpowiednio na 100, 100, 0.25, 0.25 MeV dla hadronéw, mionéw, elektronéw i fotonéw.

Znajomo$¢ funkcji F'(r) pozwala na wyliczenie “prawdziwego” sygnalu (spodziewanej ilosci
swiatta) od wielkiego peku atmosferycznego rejestrowanego przez detektor fluorescencyjny.
Ponizej zaproponujemy uniwersalna parametryzacje F'(r) oparta na symulacjach Monte Carlo
programem CORSIKA.

Rozklady gestosci energii zdeponowanej otrzymane programem CORSIKA

Na rysunku (A) prezentujemy funkcje F'(r) dla pionowego peku protonoweg 0 ener-
gii By = 10 EeV, otrzymang dla réznych glebokosci atmosferycznych. Z rysunku widzimy,
ze ksztalt tych catkowych rozkladéw zmienia sie znaczaco tylko dla gltebokosci atmosferycz-
nej mniejszej niz 360 g/cm?. Dla wickszych glebokoéci, a w szczegdlnoéci wokét maksimum
rozwoju wielkiego peku zmiany ksztaltu sa duzo mniejsze. Z kolei na rysunku 6] (B) przedsta-
wiono te same rozktady, ale w funkcji odlegtosci mierzonej w promieniach Moliere’a, funkcja
F(r* = r/ry). Widzimy, ze zmiany ksztaltu profili sa znacznie wieksze, kiedy rozklady cal-
kowe energii pozostawionej sa wyliczone w funkcji promienia Moliere’a. Na rysunku 47 (A)
pokazano funkcje F'(r) wyliczona dla réznych energii i typéw czastki pierwotnej. W tym przy-
padku catkowe profile tylko nieznacznie zaleza od energii i typu czastki pierwotnej, a réznice

SW dalszej czedci tej pracy pod pojeciem pek protonowy czy zelazowy bedziemy rozumieli pek zainicjowany

przez proton lub zelazo.
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Rysunek 4.7: (A) Calka z gestosci energii zdeponowanej w funkcji odleglosci od osi wielkiego peku.
(B) Calkowe profile w funkeji odleglo$ci mierzonej w promieniach Moliere’a. Pokazano profile dla peku
pionowego (wiek s=1) dla réznych typéw czastki pierwotnej i energii peku.

sg nawet mniejsze jesli rozktady wyrazimy w funkcji odlegtosci mierzonej w promieniach Mo-
liere’a jak to pokazano na rysunku 7] (B). Zmiany ksztaltu funkcji F'(r*) dla réznych czastek
pierwotnych i energii mozna wyttumaczyé¢ zaleznoscig promienia Moliere’a od wysokosci h. Na
przyktad dla tej samej geometrii peku, wysokos¢ maksimum peku protonowego i zelazowego
jest rézna, i w konsekwencji wartos¢ promienia Moliere’a (rps) réwniez. Poniewaz to on jest
odpowiedzialny za ksztalt profilu poprzecznego, to ksztalt F(r) staje sie szerszy dla zelaza
niz dla protonu (dla protonu polozenie maksimum jest nizej niz dla zelaza).

Na rysunku 8] zaprezentowano zmiany funkcji F'(r) od kata zenitalnego: dla peku pio-
nowego i peku nachylonego (0 = 45°). Zauwazmy, ze profile gestoéci energii zdeponowanej
dE(X,r)/dX,dr otrzymane sa dla danego poziomu obserwacji (plaszczyzny poziomej), tak
wiec aby poréwnaé otrzymane profile dla peku pionowego i nachylonego nalezy dokonaé pro-
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Rysunek 4.8: (A) Calka z gestosci energii zdeponowanej w funkeji odleglodci dla pionowego i nachylo-
nego peku incjowanego przez proton (f = 45°); (B) Calkowy profil mierzony w promieniach Moliere’a
dla energii 10 EeV i wieku s = 1.

jekcji rozktadu czastek z plaszyczyzny poziomej do plaszczyzny prostopadiej do osi wielkiego
peku. Odowiednio skorygowany profil dla peku o kacie zenitalnym 6 = 45° zostal pokazany
na rysunku L8 (A). Wydaje sie, ze otrzymany profil dla peku poziomego jest nieco inny
niz dla peku nachylonego co sugeruje, ze profile zaleza od kata zenitalnego. Ale tak jak po-
przednio zaleznosé ta moze by¢ spowodowana zmianami promienia Moliere’a. W jednorodnej
atmosferze profile peku pionowego i nachylonego powinny by¢ w zasadzie identyczne, gdyz
dla tak zdefiniowanej atmosfery promien Moliere’a nie zalezy od wysokosci. Dla atmosfery
niejednorodnej, réznice wynikaja gtéwnie ze zmiany gestosci z wysokoscia, ktéra jest rézna
dla peku pionowego i nachylonego. Tak wiec jezeli réznice pokazane na rysunku sa spowodo-
wane tym efektem, to profile w funkcji odleglosci mierzonej w promieniach Moliére’a (funkcja
F(r*)) powinny by¢ identyczne. Profile zaprezentowane na rysunku (B) potwierdzaja to
zalozenie.

Analiza rozkladéw prezentowanych na rysunkach [£7] i L8] prowadzi do nastepujacej kon-
kluzji: Ksztalt calki z energii zdeponowanej wielkiego peku atmosferycznego w funkcji promie-
nia Moliére’a jest niezalezny od kgta zenitalnego, energii i typu czgstki pierwotnej. W dobrym
przyblizeniu zalezy tylko od wicku peku s.

Powyzsza konkluzja jest stuszna nie tylko dla $rednich profili prezentowanych na powyz-
szych rysunkach, ale takze profili indywidualnych energii zdeponowanej. Przyktadowo na ry-
sunku zaprezentowano profile catkowe energii zdeponowanej dla réznego wieku s i dla 10
indywidualnych pekéw inicjowanych przez proton i 5 pekéw inicjowanych przez zelazo dla
réznych katéw zenitalnych (6 = 0°,45°,60°) i energii 10 EeV. Widzimy, ze fluktuacje ulegaja
redukcji dla danego wieku s jesli funkcje F(r) wyrazimy w funkcji odlegtosci od osi peku
mierzonej w promienia Moliere’a, F'(r*).

Powyzsza konkluzja oznacza réwniez, ze jest mozliwe podanie uniwersalnej parametryzacji
calki z gestosci energii zdeponowanej zaleznej tylko od wieku wielkiego peku. Na podstawie
szczegdlowych rozwazan prezentowanych w pracy [24] proponujemy funkcje w postaci:

F(r*)=1—(1+a(s)r*)6) (4.18)
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Rysunek 4.9: (A), (C), (E) Calka gestosci energii zdeponowanej F(r) jako funkcja odleglosci od osi
wielkiego peku ; (B), (D), (F) Calka gestosci energii zdeponowanej w funkeji odleglosci mierzonej
w promieniach Moliere’a. Pokazano indywidualne profile otrzymane dla réznego wieku peku, kata
zenitalnego i typu czastki pierwotne;j.
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Rysunek 4.10: Dopasowanie funkcji z réwnania ([AI8) do ulamka energii zdeponowanej z rysunku
B, D, F dla réznych wartosci wieku peku s.
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Rysunek 4.11: Wartosci parametréw a(s) i b(s) z réwnania 19 i E20) otrzymane dla catkowych
rozkladow energii zdeponowanej otrzymanych z CORSIKI, dla pekoéw pionowych o energii 10 EeV.

gdzie parametry a(s) i b(s) sa funkcja wieku peku s. Dopasowanie tej funkcji do rozkladéw
calkowych energii zdeponowanej z rysunkéw (B), (D), (F) pozwala na wyznaczenie pa-
rametréow a(s) i b(s) w funkcji wieku wielkiego peku (rysunek [LIT]). Zalezno$é parametréw
a(s) 1 b(s) moze by¢ dobrze opisana przez:

a(s) = 5.151s* — 28.9255% + 60.0565% — 56.718s + 22.331, (4.19)

b(s) = —1.039s% + 2.251s + 0.676. (4.20)

Tak wiec réwnania (AI8]), [@I9) i (£20) daja nam uniwersalng parametryzacje calki
energii pozostawionej, ktéra moze byé¢ uzyta do opisu rozkladu $wiatta emitowanego przez
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wielkie peki atmosferyczne o réznych energiach, réznych katach zenitalnych i réznych typach
czastki pierwotnej.

Podobnie jak to mialo miejsce w przyblizeniu NKG, réwnanie (LI8]) moze byé¢ uzyte
do obliczenia spodziewanego rozmiaru katowego obrazu optycznego peku atmosferycznego.
Odwracajac bowiem réwnanie (LI8) ze wzgledu na r i uwzgledniajac odleglosé od detektora
do wielkiego peku (Ry) rozmiar katowy a odpowiadajacy utamkowi F'(r) $wiatta fluorescencji

WYNosi:
a(s) = 2arctan <Ri0) — 2arctan (;(Aj)(;)o (1= F(r))~ V4 _ 1)) . (4.21)
Aby znalez¢é funkcje opisujaca gestosé energii zdeponowanej f(r') = %, ktora opisuje

rozklad emitowanego $wiatla, nalezy réwnanie [AI8]) zrézniczkowaé. Pochodna z funkcji LIS

ma postac
F'(r*) = a(s) b(s) (1 + a(s) - r*) 7)1 (4.22)

7 drugiej strony catka energii pozostawionej moze by¢ zapisana w formie
T
B(r) = / £07) -2 dr. (4.23)
0
Zamiana zmiennych (' = 7 - rps) prowadzi do
T*
F(r*) = B(r) = / PP -rag) - 200 02 dF (4.24)
0

Wykorzystujac réwnanie (£22)) dostajemy:

a(s)b(s) (14 a(s) - r*)*b(S)*l
21 Ty ’

fr) =

(4.25)

Znajomos¢ tej funkcji pozwala na dokladne symulacje rozktadu punktow emisji Swiatta wokot
osi wielkiego peku, i w konsekwencji moze by¢ wykorzystana do tréjwymiarowego modelo-
wania obrazu optycznego peku w detektorze fluorescencyjnym. Przyktad wykorzystania tej
funkcji zostal przedstawiony w pracy Wspélpracy Pierre Auger [84], a na rysunku (A)
pokazano symulowany $lad peku z uzyciem tej funkcji na kamerze detektora fluorescencyjnego.

Z kolei na rysunku .12l (B) pokazano przyklad rzeczywistego peku zarejestrowanego przez
detektor fluorescencyjny Obserwatorium Pierre Auger. Pek ten wyzwolil najwicksza jak do
tej pory liczbe pikseli, dwie kamery detektora fluorescencyjnego. Srednica obrazu optyczne-
go peku ma gigantyczna wartosé¢ i wynosi okoto 57°. Dla poréwnania, dla typowych pekow
widzianych z odlegtosci kilku km rozmiar ten ma $rednice rzedu kilku stopni. Widoczna jest
struktura poprzeczna wielkiego peku, pozwalajaca na pomiar rozktadu poprzecznego $wiatta
emitowanego przez wielki pek w zakresie do okoto 700 m od osi wielkiego peku, ze zdolnoscia
rozdzielcza okoto 30 m. Tego typu przypadki pozwalaja na pomiar rozktadu poprzecznego
wielkiego peku i moga stuzyé do sprawdzenia modelu zaproponowanego réwnaniem ([L25]), a
w konsekwencji pozwola na testowanie modeli rozwoju wielkich pekéw atmosferycznych [85].

Na zakonczenie tego rozdzialu warto nadmieni¢, ze parametryzacja rozktadu swiatta w
obrazie peku (réwnanie [£18]) moze by¢ uzyta do wyznaczania polozenia maksimum wielkiego
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Rysunek 4.12: (A) Tréjwymiarowy obraz wielkiego peku o energii 1018 eV widziany przez teleskop
fluorescencyjny z odleglosci 2 km. Rézne kolory odpowiadaja réznemu czasowi detekcji. Widoczna hek-
sagonalna struktura pikseli (z [84]). (B) Slad rzeczywistego peku (kolor z6tty i bialy) zarejestrowanego
przez Obserwatorium Pierre Auger 10 lutego 2007. Wielki pek obserwowany z odleglosci okoto 1 km
wyzwolit 880 pikseli.

peku ze zmierzonego rozkladu poprzecznego sSwiatta. Parametryzacja zalezy od wieku peku.
Wobec tego, odwrdcenie tej zaleznosci i eksperymentalne wyznaczenie rozktadu $wiatta po-
winno pozwoli¢ na wyznaczenie wieku peku. W pracy [86] pokazano, ze mozna w ten sposéb
wyznaczy¢ parametr wieku peku, a stad potozenie maksimum peku. Oznacza to, ze otrzyma-
no nowa metode wyznaczania maksimum rozwoju, szczegdlnie przydatna do analizy pekéw
padajacych blisko detektora. W chwili obecnej, w ramach Wspolpracy Pierre Auger, trwaja
prace nad rozwojem tej metody [87].

4.2 Wplyw szerokosci obrazu wielkiego peku na wyznaczanie

energii

Na rysunku pokazano rozmiar optyczny (promien) wielkiego peku atmosferycznego w
funkcji odleglosci, mierzonej od punktu uderzenia osi wielkiego peku w Ziemie do detektora, w
przypadku symulacji wielkiego peku w przyblizeniu punktowym (1D) i z uwzglednieniem jego
struktury poprzecznej (3D). Dodatkowo na rysunku zaznaczono dane zebrane przez Obser-
watorium. Widzimy, ze dla odlegtosci mniejszych niz okoto 10 km rozmiar obrazu optycznego
peku jest wiekszy niz 1.5° i ze mierzony przez Obserwatorium rozmiar obrazu peku odpowiada
symulacjom 3D. Innymi stowy, przyblizenie traktujace pek jako $wiecacy punkt poruszajacy
sie z predkoscig $wiatta jest niewystarczajace do precyzyjnego opisu obrazu peku.

Rozmiar obrazu optycznego peku wiekszy niz 1.5° oznaczaé¢ bedzie, ze czes¢ fotonéw for-
mujacych ten obraz, trafia do pikseli potozonych stosunkowo niedaleko od centrum obrazu, w
ktorych wielko$é sygnaltu jest ponizej progu wyzwalania piksela. Fotony te nie sg wliczane do
strumienia $wiatta rejestrowanego przez detektor, co w konsekwencji prowadzi do zanizenia
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Rysunek 4.13: Promien katowy obrazu optycznego wielkiego peku atmosferycznego (zdefiniowany

jako kat 2{;’7}\?) widziany przez detektor fluorescencyjny Obserwatorium Auger w funkcji punktu ude-

rzenia w Ziemie¢. Pokazano zmiany rozmiaru optycznego peku w przypadku modelowania peku jako
obiektu jedno (1D) i tréjwymiarowego (3D) oraz rozmiar obrazu optycznego dla rzeczywistych pekéw
zarejestrowanych przez Obserwatorium Auger.

energii wielkiego peku. Konieczne jest wiec uwzglednienie tego efektu w procedurze rekon-
strukcji energii opisanej w rozdziale Taka modyfikacje zaproponujemy w dalszej czesci
tego rozdzialu i omoéwimy sposéb uwzglednienia nierejestrowanego swiatta w procedurze re-
konstrukeji energii peku.

Jak opisano w rozdziale B2 jednym z pierwszych krokéw w procedurze rekonstrukcji
energii wielkiego peku jest wyliczenie rejestrowanego rozktadu $wiatta na aperturze teleskopu
na podstawie sygnalu rejestrowanego przez piksele. Zarejestrowany sygnat jest konwertowany
na liczbe fotonéw na aperturze teleskopu i mierzony w 100-nanosekundowych przedziatach
czasowych. Nastepnie stosunek sygnalu do tla jest wyznaczony w obrebie kola o Srednicy
Cs/nv W celu znalezienia promienia Cg”/‘}{,”, ktory maksymalizuje stosunek sygnalu do szumu
dla calej dtugosci sladu peku na kamerze. W ten sposéb dla kazdego 100-nanosekundowego
przedzialu czasowego jest wyznaczona iloé¢ rejestrowanego $wiatta Lg/n(t) pochodzaca od
wielkiego peku.

Tego typu procedura dziata dobrze dla pekéow odleglych, kiedy rozmiar optyczny jest
mniejszy niz pole widzenia pojedynczego piksela kamery, a iloéé¢ zbieranego swiatta z promienia
Cg”/‘ﬁ odpowiada prawie 100% wartosci prawdziwego sygnatu. W przypadku pekéw bliskich juz
tak nie jest, cze$é¢ swiatla trafia do sasiednich pikseli i jezeli ilos¢ Swiatla jest niewystarczajaca
do wyzwolenia piksela, to ta czes¢ jest tracona.

Aby oceni¢ ile $wiatla moze by¢ tracone wykonano symulacje Monte Carlo z uzyciem
programu Flores-Eye [88] 1 FDSim [89]. W pierwszym kroku program FDSim zostal uzyty
do generacji profilu podtuznego wielkiego peku z wykorzystaniem funkcji Gaissera-Hillasa.
W drugim kroku przeprowadzono rekonstrukcje geometryczna i rekonstrukcje energii za po-
mocg programu Flores-Eye. Wykorzystujac zrekonstruowana geometrie peku wyznaczono sy-

gnal Lg/n(t) odpowiadajacy katowemu rozmiarowi Cg}‘}\,’” dla kazdego przedziatu czasowe-
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max

go t ﬁl Nastepnie dla danego (g N wyliczono efektywny promien wokoét osi wielkiego peku
ro = Ry tan((srl’;‘j\,x) i odpowiedni utamek $wiatta F'(ry) na podstawie uniwersalnej parametry-
zacji F(r). Wyliczony w ten sposéb utamek F'(rg) dla kilku przypadkéw zostal pokazany na
rysunku T4l Dla Przypadku 1 utamek F(rg) zmienia sie od 89% dla odlegtosci Ry = 7.0
km do 87% dla Ry = 6.0 km. Dla innych przypadkéw ulamek zebranego $wiatla w obrebie
kata Cg;‘}\,’” zalezy od odleglosci i wynosi érednio 91% dla Przypadku 2, 94% dla Przypadku 3
i 99% dla Przypadku 4. Innymi slowy czesé sygnatu, poza Cg’}‘]‘\? jest tracona w procedurze
rekonstrukeji energii. Aby uzwglednié to tracone $wiatto proponujemy przeskalowanie sygnatu

Lgn(t) wedtug formuty Liue(t) = Lg/n(t)/F(ro).

Skalowanie sygnatu nastepuje dla kazdego przedziatu czasowego co powoduje, ze ksztalt
profilu podluznego energii zdeponowanej réwniez ulega modyfikacji, co w konsekwencji pro-
wadzi do innych warto$ci zrekonstruowanego polozenia maksimum wielkiego peku. Dla przy-
pakéw odleglych (Przypadek 4) profile energii zdeponowanej prawie nie ulegaja zmianie, na-
tomiast dla przypadkéw bliskich, jak to pokazano w tabeli 1] zrekonstruowane potozenie
maksimum i energia peku sa rézne. Innymi stowy, rézniczkowa korekcja (zastosowana dla
kazdego przedzialu czasowego) prowadzi do lepszej rekonstrukeji profilu podtuznego wielkie-
go peku i jego energii. Korekcja energii zalezna jest od odlegltosci od wielkiego peku, i jak
to pokazano w tabeli 1] jest zawsze dodatnia i wynosi od okolo 14% dla pekdéw bliskich
Ro=6.4 km do okoto 2% dla Ry=23 km. Innymi stowy, zaniedbanie rozktadu poprzeczne-
go wielkich pekéw atmosferycznych moze prowadzié¢ do btedow systematycznych wyznaczenia
energii wielkiego peku w zaleznos$ci od odleglosci do peku wynoszacych od -2% do 14%. Nalezy
tutaj podkresli¢, ze przedstawiona procedura ma ogdlny charakter i moze by¢ zastosowana do
dowolnego detektora fluorescenyjnego. Konieczne jest wiec uwzglednienie tego efektu w pro-
gramie Offline do analizy danych Obserwatorium Auger. W dalszej czeéci rozdziatu oméwimy
krotko zastosowana implementacje.

TWartosé Csyn zalezy od geometrii i jest réwna okoto 1.2°.

Tabela 4.1: Zmiany parametréow dopasowania funkcji Gaissera-Hillasa otrzymanych na podstawie profili
$wiatta Lypue(t) i Lg/n(t). Liczba czastek dla maksimum rozwoju wielkiego peku Npar, odpowiadajaca
glebokosci atmosferycznej X4, zrekonstruowana energia Fy i parametr opisujacy réznice wyznaczo-
nej energii kg = (B — E{)g / N) / E{)g /N jako funkcja odleglosci od detektora do maksimum wielkiego
peku Ry. Obliczenia wykonano z wykorzystaniem funkcji F(r*) opisanej przez réwnanie ([IS]).

Przypadek Ry N;,qm];\v[ Nitrue XSL a];\p] xtrue an N Elve kg

mas mas
(km) (10°) (10°) (g/em?) (g/em?) (EeV) (BeV) (%)
Przypadek 1 64 093 106 701 706 1.370  1.562 14
Przypadek 2 8 657  6.88 759 767 9.853  10.40
Przypadek 3 11 212 219 637 642 2.950  3.100

Przypadek 4 23 1285 13.10 752 753 1920 19.57
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Rysunek 4.14: Utamek Swiatta zbieranego w kacie Cg”/‘}\? w funkcji czasu dla kilku symulowanych
przypadkow.

Modyfikacja pakietu Offline

W przypadku gdy $wiatto jest zbierane z kota o promieniu Cg”ﬁ\:,” , tylko czedé Swiatta pocho-
dzacego od wielkiego peku jest rejestrowana i elementy macierzowe w réwnaniu (3.14]) nalezy
skorygowaé¢ o czynniki opisujace straty swiatta.

W przypadku swiatta fluorescencji, utamek energii pozostawionej w odlegtosci r* od osi
wielkiego peku wyrazonej w promieniach Moliere’a, dany jest przez funkcje

F(r*) =1—(1+a(s)- )7, (4.26)
zalezna od wieku s peku. Czynnik korekcyjny dla optymalnego kata (STI”/‘}V’” moze byé¢ opisany
przez

RQ 7 tan Cmaa:
LDF _ <M> , (4.27)
™

gdzie Ry ; to odlegtos¢ pomigdzy teleskopem a odpowiednim punktem emisji §wiatta lezacym
na osi wielkiego peku. Zmodyfikowane elementy macierzy fluorescencji maja wtedy postac:

(F)i = ™" (F)i. (4.28)

W przypadku bezposredniego swiatta Czerenkowa ilosé¢ $wiatta zalezy od liczby elektronow
o energii wiekszej niz energia progowa na produkcje tego swiatta. Dlatego nalezy oczekiwaé, ze
rozktad poprzeczny fotonéw promieniowania czerenkowskiego jest inny niz rozktad poprzeczny
fotonéw Swiatta fluorescencji. Niemniej jednak wydaje sie, ze pierwszym przyblizeniu moze
by¢ zastosowana parametryzacja okreslona réwnaniem (Z20]) [.

I'Przykiad bardziej realistycznej parametryzacji opisujacej rozklad poprzecany $wiatta Czerenkowa mozna zna-

lez¢é w pracy [90].
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W tym przypadku zmodyfikowane elementy macierzy $wiatta Czerenkowa bezposredniego
maja postac:
(Ca)ii = &"" - (Ca)ii (4.29)

W przypadku rozproszonego swiatta Czerenkowa mozliwe jest réwniez uwzglednienie po-
przecznego rozkitadu tego Swiatta, poprzez wprowadzenie czynnika korekcyjnego okreslonego

Ry ; tan (¢’
elgc = fo (arctan <0d—(CS/N)>> , (4.30)
ij

roéwnaniem:

gdzie odleglos$¢ d;; oznacza dystans mierzony wzdituz osi peku, kiedy wyemitowany foton z
punktu ¢ osiggnie punkt j. Funkcja fo opisuje rozktad katowy rozproszonego $wiatta Czeren-
kowa [67]:

fo(0) = A1 — %) + B(1 — /%) (4.31)

gdzie kat 0y zalezy od wieku s, stale normalizacyjne A i B od wysokosci h i warto$ci energii
progowej na produkcje promieniowania Czerenkowa, a kat 61 od wysokosci h i wieku peku.
W tym przypadku elementy macierzy rozpraszania swiatla Czerenkowa maja postac:
(CS);j =65 - (Cs)ij. (4.32)
Dla pelnego obrazu problemu nalezy wspomnieé¢, ze w procedurze rekonstrukcji nalezy
uwzgledni¢ réwniez wielokrotne rozpraszanie $wiatla. Swiatlo fluorescencji, jak i czerenkow-
skie, moze ulega¢ wielokrotnemu rozproszeniu na drodze do detektora. W przeciwienstwie do
wyzej opisanych efektéw, gdzie mamy do czynienia ze stratami czedci Swiatta, w tym przy-
padku rozproszenie daje dodatkowy przyczynek do rejestrowanego sygnatu [90-92]. Tego typu
poprawka bedzie istotna gléwnie dla pekéw obserwowanych z duzej odleglosci, dla ktérych
rozmiar obrazu optycznego peku jest poréwnywalny lub mniejszy niz rozmiar pojedynczego
piksela. Efekt ten mozna uwzgledni¢ poprzez wprowadzenie dodatkowych czynnikéw kory-
gujacych, e?}sc, e?l?sc i E?SF dla elementéw macierzy bezposredniego, rozproszonego Swiatta
Czerenkowa i $wiatta fluorescencji.

4.3 Bledy systematyczne wyznaczania energii peku

Na zakonczenie tego rozdzialu wymienimy gtéwne Zrodia btedéw systematycznych zwigzanych
z wyznaczaniem energii wielkiego peku technika fluorescencyjna.
Mianowicie sa to bledy zwigzane z

e niewystarczajajaca znajomo$cia wydajnosci fluorescencji. Mimo trwajacych od kilku
lat pomiaréw wydajnosci fluorescencji [63,93], wydajno$é weiaz nie jest znana z wystar-
czajaca precyzja. W chwili obecnej jest to dominujace zrédto bltedow systematycznych
wyznaczania energii wielkiego peku.

e atmosferycznymi efektami, takimi jak temperaturowa i wilgotnosciowa zaleznos$é¢ wy-
dajnosci fluorescencji powietrza.
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e 7 pominieciem rozktadu poprzecznego swiatta Czerenkowa i z pominieciem skonczonej
szerokosci wielkiego peku. Jak to opisaliSmy w tym rozdziale, czesé swiatta pochodzaca
od wielkiego peku trafiajac na kamere detektora fluorescencyjnego jest tracona: czesé
fotonéw trafia do pikseli w ktérych wielko$é generowanego sygnatu jest ponizej progu
detekcji piksela.

z absolutng kalibracja detektora fluorescencyjnego.

btedami wyznaczenia parametrow dopasowania w funkcji Gaissera-Hillasa.

e oszacowaniem tzw. ,niewidzialnej* energii. CzesS¢ energii unoszona jest przez neutrina
w czasie rozwoju wielkiego peku atmosferycznego. Innymi stowy, zatozenie ze atmosfera
jest kalorymetrem nie jest w 100% stuszne.

e wyznaczaniem stezenia aerozoli w powietrzu. Tylko cze$é Swiatta dociera do detektora
fluorescecyjnego, czesé jest tracona w wyniku rozproszania na aerozolach.

Szczegblowe kontrybucje wyzej omoéwionych zrédet bledéw przedstawiono w tabeli
Calkowite systematyczne bledy wyznaczania energii wielkiego peku moga byé¢ wiec ocenione
na okoto 23 % [94,95].

Warto zwréci¢ uwage, ze metoda zaproponowana przez autora uzwgledniajaca ”gubio-
ny “ sygnal pozwala na znaczace zdredukowanie bledéw systematycznych wyznaczania energii
wielkiego peku. Jak to wynika z tabeli kontrybucja rozkladu poprzecznego Swiatta fluore-
scencji i Czerenkowa jest jednym z najwiekszych wktadéw do btedu catkowitego wyznaczania
energii. Pominiecie rozkladu poprzecznego $wiatta fluorescencji zaniza zrekonstruowana ener-
gie peku $rednio o 7%, z tym, ze w zaleznosci od odleglosci od peku moze prowadzié¢ do bledu
od okoto -2% do -14%. Jak to wspomnieliSmy poprzednio poprawka uwzgledniajaca rozklad
popzrzeczny peku ma rézniczkowy charakter tzn. stosowana jest dla kazdego przedziatu czasu
rejestracji. W efekcie zastosowania tej poprawki profil rejestrowanego swiatta réwniez ulega
zmianie, co w konskwencji prowadzi do zmiany polozonia maksimum wielkiego peku X4z,
wyznaczonego z dopasowania funkcji Gaissera-Hillasa do profilu. Polozenie maksimum peku
jest wielkodcia czulg na typ czastki pierwotnej. Widzimy wiec, ze uwzglednie rozktadu po-
przecznego peku jest istotne nie tylko do precyzyjnego wyznaczenia energii wielkiego peku,
ale takze do pomiaru sktadu masowego promieni kosmicznych [96].

W rozdziale tym skupiono si¢ na zagadnieniu wyznaczania energii wielkiego peku w fluore-
scencyjnej metodzie detekcji, poprzez uwzglednienie poprzecznego rozktadu czastek w peku,
zamiast stosowanego dotad powszechnie przyblizenia punktowego. Zbadano wtasciwosci ob-
razu optycznego wielkiego peku, w szczegdlnosci okreslono wielko$é katowa obrazu peku i
rozktad $wiatta wewnatrz tego obrazu. Pokazano, ze w wielu wypadkach obraz peku jest
wiekszy, niz rozmiar piksela w detektorze, wiec swiatto wielkiego peku wpada do wielu pik-
seli réwnoczesnie, przy czym cze$¢ sygnalu jest zawarta w pikselach bedacych ponizej progu
wyzwalania. W standardowej procedurze rekonstrukeji ta cze$¢ sygnatu nie wchodzi do rekon-
strukcji energii peku i jest tracona. Wyznaczono wielkosé traconej czesci sygnatu w zaleznosci
od geometrii peku i podano procedure na odtworzenie catego sygnatu. Zaproponowano réw-
niez uniwersalny model oparty na symulacjach programem CORSIKA zaleznosci iloci Swiatta
emitowanego przez wielki pek atmosferyczny od rozkladu energii pozostawionej przez czastki
peku w atmosferze, zamiast stosowanej dotad mniej doktadnej zaleznosci od prostego rozktadu
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liczby czastek. Opracowana procedura, uwzgledniajaca straty swiatta podczas jego rejestracji
przez teleskop fluorescencyjny stala sie czescig oficjalnej metody wyznaczania energii wielkiego
peku technikg fluorescencyjna w Obserwatorium Pierre Auger.

Tabela 4.2: Wktad réznych efektéw do bledéw systematycznych wyznaczania energii wielkiego peku
technika fluorescencyjna stosowana w Obserwatorium Pierre Auger (na podstawie [94,95]) .

Zrodla btedéw systematycznych AEFD/EFD [%]
Znajomos¢ absolutnej wartosci wydajnosci fluorescencji 14
Wysokosciowa zalezno$¢ wydajnosci fluorescencji 10
Rozktad poprzeczny $wiatta fluorescencji i Czerenkowa 7+3
Absolutna kalibracja detektora fluorescencyjnego 9.5

Korekcja ze wzgledu na "niewidzialna energie’
Odpowiedz detektora fluorescencyjnego w funkcji dlugosci fali
Wyznaczanie parametréw w funkcji Gaissera-Hillasa
Rozpraszanie Rayleigha
Zalezno$¢ rozpraszania na aerozolach od dtugosci fali

Wyznaczenie funkcji opisujacej stezenie aerozoli

— = = =W W

Cisnieniowa zaleznos¢ widma fluorescencji

BLAD CALKOWITY 23




Rozdziat

Neutrina najwyzszych energii

Neutrina umozliwiaja otwarcie nowego okna w badaniach potencjalnych Zrédel promieni ko-
smicznych najwyzszych energii. Neutrina stabo oddziatuja z materia co pozwala im na przeby-
wanie kosmologicznych dystanséow oraz nie posiadaja tadunku elektrycznego co powoduje, ze
tor neutrina nie jest odchylany przez galaktyczne/miedzygalaktyczne pola magnetyczne [97].
Neutrina moga wiec nie$¢ informacje o kierunkach do Zrédet i ich wlasnosciach. Pozwalaja
rowniez na obserwacje zrodel nieobserwowalnych w zakresie fal elektromagnetycznych.

Do tej pory obserwowano tylko neutrina o niskiej energii, rzedu MeV: sa to neutrina
stoneczne [98] i neutrina pochodzace z wybuchu supernowej SN1987A [99]. Neutrina o energii
100 — 10 eV, pochodzace ze zrédet astrofizycznych (neutrina astrofizyczne) nie moga byé
rejestrowane bezposrednio. Spodziewamy sig, ze obserwowany bedzie lepton [ produkowany w
rozpraszaniu gleboko nieelastycznym (Deep Inelasctic Scattering, DIS) neutrina na nukleonie
N

)

v+ N -1+ X, (5.1)

gdzie X reprezentuje pozostale produkty oddzialywania. Oddziatywanie okreslone przez row-
nanie (B.J) jest znane jako tzw. oddzialywanie poprzez prad natadowany (Charge Current,
CcO).

Z punktu widzenia detekcji neutrin w tym zakresie energii, preferowany proces to oddzia-
tywanie poprzez prad natadowany z produkcja mionu. Wyprodukowany mion unosi $rednio
okoto 70% energii neutrina i moze przebywaé¢ w skorupie ziemskiej nawet kilkanascie km, co
powoduje ze mamy do czynienia z duza objetoscia aktywn. Wyprodukowany mion ma tez w
dobrym przyblizeniu kierunek oddziatujacego neutrina, tak wiec informacja o kierunku astro-
fizycznego neutrina jest ciggle mozliwa. Dlatego detektory umieszczone pod wodg lub lodem
powinny zaobserwowac astrofizyczne neutrina, o ile strumien neutrin docierajacy do Ziemi
jest wystarczajacy. Dodatkowo umieszczenie detektoréow gteboko pod woda lub lodem powo-
duje, ze tlo pochodzace od atmosferycznych mionéw pochodzacych z oddzialywan promieni
kosmicznych z ziemska atmosfera staje sie zaniedbywalnie.

Eksperymenty operujace pod lodem to AMANDA (Antarctic Muon Neutrino Detector
Array) [100] i jego “spadkobierca” IceCube [101], a pod woda to ANTARES (Astronomy with

*Objetos$é aktywna to objetosé z ktorej czastki mogg byé rejestrowane i przez detektor, niekoniecznie odpowia-

dajaca objetosci zajmowanej przez sam detektor.
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Rysunek 5.1: Szkic réznych kanaléw oddzialywania neutrin w atmosferze ziemskiej. Peki indukowane
przez poziome neutrina (v), ze wzgledu na maly przekrdj czynny neutrin na oddzialywanie z materia,
rozwijaja sie gleboko w atmosferze, w poblizu detektora. Z kolei neutrino taonowe (v;) lecace w
gobre, oddziatluje w skorupie ziemskiej produkujac lepton tau, ktéry moze ja opudci¢ i ulec rozpadowi
inicjujac wielki pek atmosferyczny réwniez przy powierzchni detektora. Poziome peki indukowane przez
promienie kosmiczne (h) rozwijaja sie wysoko w atmosferze, w konsekwencji do detektora docieraja
tylko miony (). Dodatkowo na rysunku zaznaczono grubos$é atmosfery: w kierunku poziomym jest
ona prawie 30 razy wieksza niz w kierunku pionowym.

a Neutrino Telescope and Abyss environmental RESearch) [102] i planowany eksperyment
NEMO (NEutrino Mediterranean Observatory) [103]. Eksperyment NEMO, zlokalizowany w
morzu Srédziemnym, bedzie mial objetoéé aktywna poréwnywalna do eksperymentu IceCube
(rzedu 2.5 km?).

Wskutek wzrostu neutrinowego przekroju czynnego z energia, przy energiach powyzej
10% eV Ziemia przestaje byé¢ przezroczysta dla neutrin i tylko neutrina lecace w dét (down-
going, DW) lub neutrina taonowe lecace w gére (up-going, UP) lub muskajace Ziemie (Farth
Skimming, ES) obserwowane pod malymi katami w stosunku do horyzontu moga by¢ poten-
cjalnie rejestrowane przez detektory naziemne (rysunek [.]) [104,105]. W tym przypadku de-
tektor bedzie rejestrowaé wielkie peki atmosferyczne inicjowane przez produkty oddziatywan
neutrina w atmosferze lub w skorupie ziemskiej. Z kolei poziome wielkie peki atmosferycz-
ne inicjowane przez promienie kosmiczne najwyzszych energii beda stanowi¢ tlto dla pekéw
neutrinowych.

W tym rozdziale omoéwimy krétko oddzialywania neutrin z materia i przedyskutujemy
podstawy detekcji neutrin oraz opiszemy modele teoretyczne przewidujace ich produkcje i
oczekiwany strumien neutrin docierajacy w poblizu Ziemi.

5.1 Oddzialywanie neutrin z materia

Neutrina oddzialuja z materia (atmosfera ziemska lub skorupa ziemska) wskutek tzw. oddzia-

lywan poprzez prad natadowany i neutralny (Neutral Current, NC) lub w wyniku rezonanso-

wego oddzialywania 7, z elektronami atoméw atmosfery (tzw. rezonansu Glashowa [106]).
W oddziatywaniu typu CC neutrino o zapachu v, oddziatuje z nukleonem N,

@)+ N =1 (1) + X, (5.2)
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Rysunek 5.2: Przekrdj czynny dla oddzialywan poprzez prad naladowany w funkcji energii neutrina
dla réznych modeli opisujacych rozktad gestosci partondéw. Widoczne réznice w wartoséci przekroju
czynnego dla energii powyzej 10% GeV.

i jest "konwertowane* na lepton [, lub anty-lepton [T, gdzie X oznacza pozostate (hadrono-
we) produkty oddzialywania.
W przypadku oddziatywania typu NC

u@) + N —n@) + X, (5.3)

neutrino traci energie w wyniku rozpraszania gleboko nieelastycznego.
Dla rezonansu Glashowa mamy

Vet+e — W — X, (5.4)

gdzie W™ jest bozonem oddzialywan elektrostabych. Oddzialtywanie to jest istotne tylko w
waskim zakresie energii okoto Ey, = 6.4-10' eV [107] i np. dla Obserwatorium Pierre Auger
rejestrujacego wielkie peki w zakresie energii powyzej 1017 eV moze byé pominiete.

Przekréj czynny na oddzialywanie z materia poprzez prad naladowany i neutralny moze
by¢ zapisany jako [107]:

2o _KG%MEV.< Mg ).[xq(x,QQ)+xq(:c,Q2)<1—y>2}, (5.5)

dedy T Q% + M}

gdzie K = 1/2 dla oddziatywan typu NC i K = 2 dla oddzialywan typu CC, z = Q*/2Mv
iy = v/E, to zmienne Bjorkena, v = E, — Ej to strata energii neutrina w ukladzie §rodka
masy, —@Q? to niezmienniczy przekaz pedu pomiedzy oddziatywujacym neutrinem a wypro-
dukowanym leptonem, M masa nukleonu, M, masa bozonu (b = W= dla CC lub b = Z° dla
NC), Gr = 1.16632 - 1075 GeV~2 to stala Fermiego oddziatywan elektrostabych. Funkcje ¢
oraz ¢ opisuja rozktad partonéw, kwarkéw i antykwarkéw, ktére sa rézne dla oddzialywan
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Rysunek 5.3: Sredni profil podtuzny dla mionéw i elektronéw wielkiego peku atmosferycznego otrzy-
many dla 100 protonowych pekéw o energii 10 EeV. Dla glebokoéci atmosferycznej X przekraczajacej
2500 g/cm~2 elektromagnetyczna sktadowa ulega wygaszeniu, pozostawiajac tzw. elektromagnetyczne
halo pochodzace z rozpadu tzw. twardych mionéw. Linia przerywana reprezentuje teoretyczne przewi-
dywania dla czystej kaskady elektromagnetycznej (z [115]).

typu CC i NC. Funkcje rozkladu partonéw sa mierzone eksperymentalnie, ale tylko dla war-
toéci zmiennej = Bjorkena powyzej 107°. W celu wyznaczenia przekrojéw czynnych neutrin
najwyzszych energii (E, > 108 GeV) potrzebna jest znajomoséé rozktadu partonéw w obsza-
rze niemierzalnym przez standardowe eksperymenty (z < 1075 i Q% < 80% GeV?). Dlatego
w literaturze istnieje kilka ekstrapolacji funkcji rozkltadu partonéw do obszaru najwyzszych
energii. Rézne ekstrapolacje przewiduja rézne przekroje czynne na oddzialywanie neutrin z
materig, ktére dla energii neutrin powyzej 10 eV moga sie rézni¢ nawet o czynnik 2.

Na rysunku 5.2 pokazano przekrdj czynny na oddzialywanie typu CC neutrin z materia w
funkcji energii neutrina F,, dla réznych modeli opisujacych rozktad partonéw: konwencjonal-
nych przekrojéw czynnych CSSS (Cooper-Sarkar and Subir Sarkar) [108], GRV98lo (Gluck,
Reya, and Vogt 1998 leading order) [109], GRV92nlo (Gluck, Reya, and Vogt 1992 next-
to-leading order) [110] i dla bardziej ekstremalnych: CTEQb5 (The Coordinated Theoretical-
Ezperimental Project on QCD) [111], HP (Hard Pomeron ) [112,113] i ASW (Armesto, Salga-
do, Wiedemann) [114]. Przekréj czynny na oddzialywania z materia poprzez prad neutralny
jest o okolo 1/3 mniejszy niz neutrinowy przekréj czynny poprzez prad naladowany.

Droga oddzialywania \;,; jest odwrotnie proporcjonalna do przekroju czynnego. Przykta-
dowo dla neutrina o energii 10'® eV i dla wartoéci przekroju czynnego o = 10732 cm™? droga
oddziatywania jest réwna okoto 300 km w skorupie ziemskiej i okoto 3000 km w powietrzu.
Widzimy wiec, ze w przypadku propagacji neutrina w atmosferze, droga oddzialywania dla
neutrin jest znacznie wieksza niz grubosé tej atmosfery (okoto 100 km). Niemniej jednak gdy
neutrino porusza w kierunku poziomym, w ktérym ilogé przebytej materii mierzona w g/cm?
jest znacznie wicksza niz grubos$é atmosfery, neutrina moga inicjowaé gleboko w atmosfe-
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front peku
po 1 atm. po 3 atm.

Rysunek 5.4: Szkic obrazujacy podstawy identyfikacji neutrinowych pekéw atmosferycznych. Grubosé
atmosfery ziemskiej w kierunku prostopadtym do powierzchni Ziemi wynosi okoto 1000 g/cm?. Ta
grubosé atmosfery zostala oznaczona na rysunku przez 1 atm.(z [117])

rze wielkie peki atmosferyczne. Dla neutrin oddzialywujacych w skorupie ziemskiej sytuacja
zmienia si¢ radykalnie, przy drodze oddzialywania rzedu 300 km, tylko neutrina taonowe
o malym kacie mierzonym wzgledem linii horyzontu, rzedu kilku stopni nie sa absorbowa-
ne [104,105,116].

5.2 Podstawy identyfikacji wysokoenergetycznych neutrin

W 1969 roku po raz pierwszy zasugerowano, ze detekcja neutrin jest mozliwa dla duzych ka-
téw zenitalnych [118]. W tym przypadku atmosfera ziemska stanowi wystarczajaca tarcze dla
rozwoju pekéw indukowanych przez neutrina. W zasadzie idea identyfikacji jest prosta: pod-
czas gdy proton, ciezkie jadro lub foton oddzialuja wysoko w atmosferze, neutrino ze wzgledu
na znacznie mniejszy przekroj czynny na oddzialywanie, moze oddzialtywaé rowniez w poblizu
detektora. Powstaly wielki pek jest rejestrowany na wczesnym etapie swego rozwoju, czyli jest
widziany jako ,mtody” pek, majacy silng sktadowa elektromagnetyczna. W przypadku proto-
nu lub ciezkiego jadra jako czastki pierwotnej, elektromagnetyczna sktadowa wielkiego peku
jest wygaszana po okoto 2000 g/cm? (rysunek B.3)). Taka grubosé posiada atmosfera dla kata
zenitalnego okoto 65°. W efekcie wielki pek atmosferyczny inicjowany przez protony czy ciez-
kie jadra obserwowany na gtebokoéciach atmosferycznych wiekszych niz 2000 g/cm? zawiera
gléwnie miony. W rezultacie front wielkiego peku jest plaski (promien krzywizny rzedu 100
km) a czolo fali cienkie, co w konsekwencji prowadzi do sygnalu rejestrowanego przez licznik
czerenkowski trwajacego krécej niz 100 ns (rysunek BA4). Tego typu pek przyjeto okreslaé
mianem peku “starego”. W pekach neutrinowyclﬁl, ze wzgledu na obecnos¢ silnej sktadowej
elektromagnetycznej, front peku jest gruby, o promieniu krzywizny kilku km, co prowadzi do
sygnalu rzedu 1-2 mikrosekund. Widzimy wiec, ze pek neutrinowy powinien si¢ charaktery-

"W dalszej czesci tej pracy pod pojeciem peki neutrinowe rozumieé bedziemy peki inicjowane przez produkty

oddziatlywania neutrin z materia.
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pek taonowy

Rysunek 5.5: Szkic obrazujacy podstawy identyfikacji neutrinowych pekéw atmosferycznych.

zowaé duzym rozmyciem czasowym sygnalu rejestrowanego przez liczniki naziemne. Innymi
stowy, w przypadku poziomego peku neutrinowego mozemy obserwowaé pek na etapie rozwo-
ju odpowiadajacym w przyblizeniu potozeniu maksimum, natomiast dla dla peku poziomego
inicjowanego przez hadrony obserwujemy tylko pézne fazy rozwoju wielkiego peku.

Peki pionowe o kacie zenitalnym mniejszy niz 65°, inicjowane przez protony lub ciezkie
jadra, zawieraja réwniez silna sktadows elektromagnetyczna, ale ze wzgledu na inna topologie
wyzwolonych licznikéw czerenkowskich moga by¢ odréznione od poziomych pekéw neutrino-
wych. Dla pekéw neutrinowych spodziewamy sie, ze wielki pek atmosferyczny bedzie wyzwalaé
liczniki czerenkowskie formujac na powierzchni Ziemi wydtuzona strukture - “Slad “ peku na
powierzchni Ziemi, ktéry moze by¢ opisany przez elipsoide. Dla pekéw pionowych inicjowane
przez protony lub ciezkie jadra, $lad peku powinien by¢ zblizony do kotowego.

Wyzej opisane réznice w topologii sladu peku i w rozwoju wielkiego peku powoduja, ze
detektory naziemne czule na zawartos¢ elektronéw i mionéw w wielkim peku, pozwalaja na
identyfikacje pekow neutrinowych, sposrod ogromnej liczby wielkich pekéw inicjowanych przez
protony czy ciezsze jadra.

Inng mozliwoscig jest detekcja wielkich pekéw atmosferycznych wywotanych przez neutri-
na taonowe oddzialujace w skorupie ziemskiej (rysunek [(.5]). Co prawda neutrina taonowe nie
sa produkowane w astrofizycznych zrédtach, ale w wyniku procesu oscylacji neutrin elektro-
nowych i mionowych oczekuje sie réwnomiernego rozkladu strumienia neutrin, docierajacego
do Ziemi, miedzy trzy neutrinowe zapachy. Jest to istotne dla detekcji neutrin przez detek-
tory naziemne, poniewaz tylko neutrina taonowe nie sa absorbowane podczas propagacji w
skorupie ziemskiej. Czes¢ energii neutrina jest unoszona przez powstajace w wyniku oddziaty-
wania neutrin produkty rozpadu X. I tak np. w wyniku oddziatywania neutrina elektronowego
z materia powstaje elektron, ktory jest natychmiast absorbowany w skorupie ziemskiej. W
przypadku neutrina mionowego, w wyniku oddzialywania powstaje mion, ktéry podczas pro-
pagacji traci wiekszos¢ swojej energii i rozpada si¢ na neutrino mionowe, elektron i neutrino
elektronowe. Z kolei neutrino taonowe oddzialtywujace w skorupie ziemskiej ulega konwersji na
lepton tau, ten w zwiazku z krétkim czasem zycia, rozpada sie na piony, ewentualnie elektron
lub mion i neutrino taonowe. Podobnie jak ma to miejsce dla mionu, lepton tau traci czesé
swojej energii podczas propagacji w skorupie ziemskiej, w przeciwienstwie jednak do mionu
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straty energii leptonu tau w czasie propagacji sa duzo mniejsze H W konsekwencji prowadzi
to do znacznie mniejszej degradacji energii poczatkowej neutrina taonowego niz dla neutrina
mionowego. W efekcie neutrino taonowe pochodzace z rozpadu leptonu tau, moze ulec kolej-
nemu oddziatywaniu, produkujac znéw lepton tau. Jest to tzw. proces regeneracji neutrin.
W przypadku gdy wyprodukowany lepton tau powstaje kilka kilometréw pod powierzchnia
Ziemi, moze on opusci¢ skorupe ziemska i rozpasé sie w atmosferze, inicjujac wielki pek at-
mosferyczny tuz nad detektorem powierzchniowym. Tego typu wielkie peki atmosferyczne
beda posiadaty takze silng sktadowa elektromagnetyczna, i tak jak poziome peki neutrinowe
lecace w dot, moga by¢ rejestrowane przez liczniki czerenkowskie. Ze wzgledu na silng absorp-
cje strumienia neutrin o najwyzszej energii w skorupie ziemskiej, tylko neutrina taonowe o
kacie zenitalnym kilku stopni ponizej horyzontu moga inicjowa¢ wielkie peki atmosferyczne,
potencjalnie obserwowalne przez detektor [104,105].

5.3 Modele teoretyczne i oczekiwany strumien neutrin

Neutrina najwyzszych energii moga by¢ produkowane w wyniku oddzialywania promieni ko-
smicznych, generowanych przez astrofizyczne zrédla z otaczajaca je materig lub z polem
fotonowym. W tym scenariuszu, krétko zyjace mezony ulegaja rozpadowi na neutrina, ktore
sa produkowane wedtug nastepujacego schematu

p+p(y) =1t +Y
o 1+ v (D)
e+ v (Te) + vu(Ty). (5.6)
p+py) =7’ +p
— 2

Neutralne piony sa rowniez produkowane, ale ulegaja one rozpadowi na kwanty gamma,
ktore wnosza wktad do widma wysokoenergetycznych fotondéw emitowanych przez zrodta. Tak
wiec emisja fotonow i neutrin z astrofizycznych zrédetl jest wzajemnie powiazana.

Wyzej przedstawiony mechanizm produkcji neutrin przewiduje strumien neutrin dla 3 réz-
nych zapachéw (ve, vy, vr). Ich wzajemna relacja moze by¢ przewidziana raczej doktadnie,
podczas gdy absolutna warto$¢ zalezy od licznych parametrow takich jak: rodzaj astrofizycz-
nego zrédta, jego rozmiar, grubosé czy obecnosé¢ pdél magnetycznych. Oznaczajac przez N
liczbg neutrin z reakcji (B.8]), przewidywana zalezno$¢ wynosi: Ny, : Ny, : N, =1:2:0 [4].
W rezultacie oczekiwany strumien neutrin z obiektéw astrofizycznych, ® = dN/dFE, jest roz-
tozony pomiedzy 3 neutrinowe zapachy nastepujaco:

o, P, P, =1:2:0, (5.7)

"

#Dla mionu i leptonu 7 straty energii sa wynikiem procesu jonizacji i proceséw radiacyjnych takich jak produkcja
par, promieniowanie hamowania i fotoprodukcja. Dla energii powyzej 10* GeV straty energii wywotane przez
jonizacje atomoéw osrodka przez leptony sa zaniedbywalnie. Z kolei przekroje czynne proceséw radiacyjnych
zaleza od masy leptonu, to dla znacznie wigkszej masy jaka posiada lepton tau (m, =~ 17m,) straty energii
leptonu tau w wyniku tych proceséw (w szczegblnosci w wyniku promieniowania hamowania) sa znacznie

mniejsze niz dla mionu [119,120].
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stuszny dla duzej klasy widm czastek pierwotnych.

Zjawisko oscylacji neutrin, odkryte dla neutrin atmosferycznych i stonecznych [121,122],
modyfikuje oczekiwany stosunek podczas propagacji neutrin ze zZrodel do punktu obserwa-
cji [123]. Biorac pod uwage te rezultaty, oczekiwany stosunek neutrin, po propagacji neutrin
do Ziemi, wynosi [124]

(I)V

P, P, =1:1:1. (5.8)

e w

Ten scenariusz moze by¢ drastycznie zmieniony w przypadku, gdy zalozymy, ze neutrina
ulegaja rozpadowi [125,126] lub w przypadku egzotycznych proceséw produkcji neutrin wy-
kraczajacych poza Model Standardowy czastek takich jak anihilacja WIMPéw ( Weakly Inte-
racting Massive Particle). W tym przypadku neutrina moglyby by¢ produkowane z anihilacji
neutralin - hipotetycznych czastek, z ktérych moze skladaé sie zimna ciemna materia [127].

Najbardziej znane astrofizyczne Zrédta neutrin to jadra aktywne galaktyk (Active Galactic
Nuclei, AGN), ktére emituja duza liczbe fotonéw we wszystkich zakresach dlugosci fali (od
zakresu radiowego az do TeV), z niewielkich obszaréw nieba. Poza AGN i blazarami (BL
Lacs) radiogalaktyki sa réwniez dobrymi kandydatami [128]. Inne mozliwe zrédla neutrin to
obiekty emitujace w krétkim czasie tzw. rozbltyski gamma (Gamma Ray Bursts, GRB). Kilka
obiektow GRB zostato skojarzonych z wybuchami supernowych.

Trzecim waznym zrédtem neutrin najwyzszych energii sa oddzialywania promieni kosmicz-
nych z promieniowaniem mikrofalowym tla czyli tzw. cosmogenic neutrinos lub neutrina GZK.
W modelu tym neutrina sg produkowane wskutek fotoprodukeji rezonansu A™, wedtug reakcji

p+yorx — AT(1232)  — nrt
N
peve KV (5.9)
P4 yorx — AT(1232)  — p+ 7P
— 2

Obserwacja rozproszonego strumienia fotondéw ~, moze by¢ uzyta do obliczenia ogranicze-
nia na catkowity strumien neutrin pochodzacych z ekstragalaktycznych zrodet. Jak wynika z
reakcji (B.0]), widmo wysokoenergetycznych fotonéw v i neutrin emitowanych z astrofizycznych
zrodet jest wzajemnie powigzane: fotony pochodza z rozpadu neutralnych pionéw natomiast
neutrina z rozpadu natadowanych pionéw. Wigkszos¢ promieniowania v jest emitowana w
zakresie energii od 1 MeV do 100 GeV. Tak wiec obserwacja tego strumienia fotonéw -,
z uwzglednieniem kinematyki reakcji (5.6) pozwala na obliczenie spodziewanego strumienia
neutrin. Wysokoenergetyczne widmo promieniowania ~ dla energii 30 MeV byto mierzone w
eksperymencie EGRET [129]. Dane z tego eksperymentu pozwolily na podanie ograniczenia
na strumien neutrin o wartosci:

E?L(E) = (1.37 £ 0.06) x 107% (GeV ecm2sr s 1). (5.10)

Jedli zalozymy, ze nukleony maja mozliwo$¢ ucieczki z astrofizycznych zrédet to moz-
na réwniez oceni¢ strumien neutrin astrofizycznych na podstawie obserwowanego strumienia
promieni kosmicznych najwyzszych energii. W wyniku mechanizmu Fermiego, protony moga
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by¢ przyspieszane w obecnosci pol magnetycznych przez astrofizyczne akceleratory, a nastep-
nie oddzialujac z promieniowanie mikrofalowym tta produkuja neutrina (reakcja [5.9]). Z kolei
neutron produkowany w zrodtach astrofizycznych, jako rezultat fotoprodukcji protonéw z pro-
mieniowaniem v (reakcja podobna do [£.9]), moze opuscié Zrédlo astrofizyczne rozpadajac sie
na protony, kontrybujac w ten sposéb do widma wysokoenergetycznych neutrin.

Jednak aby w ten sposéb oceni¢ wyprodukowany strumien neutrin w zroédtach astrofi-
zycznych, na podstawie obserwowanego natezenia promieni kosmicznych, wymagana jest zna-
jomos¢ nie tylko kinematyki reakcji ale rowniez stopnia pochlania neutronéw przez zrédla,
a takze znajomos¢é procesOw propagacji promieni kosmicznych w ésrodku miedzygwiazdo-
wym/miedzygalaktycznym. Ze wzgledu na fakt, ze tego typu procesy nie sa znane z wystarcza-
jaca precyzja, takie oceny strumienia neutrin sa obarczone duzymi btedami systematycznymi.
Niemniej jednak, mimo kontrowersji w sposobie oceny relacji miedzy strumieniem neutrin a
obserwowanym widmem promieni kosmicznych najwyzszych energii, w literaturze naukowej
istnieja dwa istotne ograniczenia na strumien neutrin docierajacych do Ziemi:

e gérne ograniczenia na strumien neutrin Waxmana-Bahcalla (WB)

Limit zaproponowany przez Waxmana-Bahcalla [130] zostal obliczony z wykorzysta-
niem szeregu zaltozen i obliczony na podstawie obserwowanego natezenia promieni ko-
smicznych dla energii Ecr ~ 102, W obliczeniach tego limitu zalozono, ze neutrina w
zrodlach astrofizycznych sa produkowane w wyniku oddzialywania protonéw z polem
fotonowym, oraz ze zZrodla nie pochtaniaja wysokoergetycznych neutronéw. Dodatkowo
przyjeto, ze protony o energii 101 eV produkowane w wyniku rozpadu neutronéw nie
sa odchylane przez pola magnetyczne, i ze widmo promieni kosmicznych, az do obciecia
GZK moze byé¢ opisane przez funkcje dN/dE o« E~2. Tego typu widmo oczekujemy
przy zalozeniu, ze za przy$piesznie promieni kosmicznych odpowiedzialny jest mecha-
nizm Fermiego. Gérne ograniczenie na strumien neutrin ma wartosé:

E2d®/dE, < 4.5 x 107® (GeV cm st !s71). (5.11)

Chociaz limit ten moze ulec zmianie, jezeli uwzglednié fakt, ze zrodla astrofizyczne
moga jednak pochlaniaé protony lub neutrony, to w literaturze naukowej limit ten trak-
towany jest jako swego rodzaj punkt odniesienia dla réznych analiz w eksperymentach
neutrinowych. Zazwyczaj wiekszo$¢ eksperymentéw neutrinowych podaje np. rezultaty
obliczen liczby spodziewanych przypadkéw neutrinowych przy zatozeniu obserwowanego
strumienia neutrin (&.17]).

e gérne ograniczenie na strumien neutrin Mannheima-Protheroe’a-Rachena
(MPR)

Limit WB byl czesto krytykowany, w szczegdélnosci zalozenie o opisaniu natezenia pro-
mieni kosmicznych przez wykladnik widmowy o wartoéci @ = 2. W pracy [131] po-
dano bardziej realistyczna ocene spodziewanego strumienia neutrin, na podstawie nie
tylko obserwowanego strumienia promieni kosmicznych docierajacych do Ziemi, ale réw-
niez obserwowanego widma wysokoenergetycznych fotonéw ~. Obliczenia wykonano dla
dwéch przypadkow, kiedy neutrony w zrédlach astrofizycznych sa pochtaniane lub nie-
pochtaniane.
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Rysunek 5.6: Przewidywany dyfuzyjny strumien v, 4+ 7, z kilku astrofizycznych zrédel opisa-
ny szczegélowo w pracy [132]. Jasnoszary obszar reprezentuje neutrina w ziemskiej atmosferze,
ciemnoszary obszar reprezentuje neutrina produkowane w galaktycznym dysku. Jasnoszary ob-
szar w tle reprezentuje widmo neutrin od nieznanych ekstragalaktyczne zrédel. (1) neutrina z
oddzialywan pp w centralnym obszarze AGN; (2) neutrina z oddzialywania py w centralnym
obszarze AGN; (3) neutrina z oddzialywania py w Zrédlach ekstragalaktycznych; (4) neutrina
z oddzialywania py w dzetach blazaréw; (5) neutrina z py z radiowych galaktyk; (6) neutrina
z oddzialywan pp w dzetach blazaréw; (7) neutrina z rozblyskéw gamma GRB; (8) neutrina z
rozpadu topologicznych defektéw (z [132]).

Gorne ograniczenie dla zrodet nieprzezroczystych dla neutronéw wynosi:

E2d®/dE, < 2 x 107% (GeV ecm2sr s 1), (5.12)

Ten limit jest prawie o dwa rzedy wielkosci wiekszy niz limit WB i zblizony do limitu
podanego przez kolaboracje EGRET.

Gorne ograniczenie dla zrédet przezroczystych dla neutronéw zmienia si¢ z energia neu-
trina od wartoéci danej réwnaniem (512 dla energii neutrina E, ~ 10° GeV do warto-
éci danej przez réwnanie (5.10)) dla E, ~ 10° GeV. Powyzej tej energii, limit rosnie ze
wzgledu na skapa ilos¢ danych eksperymentalnych.

Kompilacja dyskutowanego powyzej oczekiwanego rozproszonego strumienia neutrin dla v, +7,
zostala przedstawiony na rysunku
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Juz w fazie projektowania Obserwatorium Pierre Auger rozwazano mozliwo$é uzycia detek-
tora powierzchniowego zbudowanego z wodnych licznikéw czerenkowskich do detekcji wy-
sokoenergetycznych neutrin [133,134]. Nieco pdZniej w pracach [116, 117, 135] wykazano ze
Obserwatorium Pierre Auger bedzie czule na wielkie peki atmosferyczne indukowane przez
neutrina taonowe, a takze zdefiniowano obserwable opisujace tego typu peki [136,137]. W
pracach [135, 137, 138] zwr6cono uwage na fakt, ze dodatkowa tarcza, jaka stanowia Andy,
powoduje zwickszenie czutosci Obserwatorium na neutrina taonowe.

Rezultaty prezentowane w wyzej wymienionych pracach byly oparte na szeregu przybli-
zeniach: np. pek neutrinowa byt symulowany jako pek inicjowany przez proton oddzialujacy
gleboko w atmosferze. Nie byla tez znana doktadna “odpowiedz“ Obserwatorium Auger na
peki neutrinowe czyli prawdopodobienstwo ich identyfikacji. Znajomos$¢ wydajnosci detekcji
pekéw neutrinowych jest niezbedna do wyliczenia realistycznej akceptancji neutrin Obserwa-
torium Auger.

Niemniej jednak wraz z uptywem czasu i postepujaca budowsg detektora naziemnego, liczba
danych zebranych przez Obserwatorium Pierre Auger rosta, motywujac kolaboracje do opra-
cowania procedury identyfikacji neutrin. Procedura identyfikacji sktada si¢ z trzech gltéwnych
krokow.

W pierwszym kroku nalezy wykona¢ szczegétowe symulacje propagacji neutrin w skorupie
ziemskiej i w atmosferze dla zadanego strumienia neutrin docierajacych do Ziemi. W rezultacie
tego kroku znaleziony jest oczekiwany rozktad typow, energii i pedéw produktéw oddziatywa-
nia neutrin z materia. Liczba produktéw jest zalezna od strumienia neutrin docierajacych do
Ziemi, przekroju czynnego neutrin, a takze, w przypadku neutrin taonowych, od strat energii
leptonu tau w czasie jego propagacji w skorupie ziemskiej. W drugim kroku, produkty od-

*W dalszej czesci tej pracy pod pojeciem peku neutrinowego bedziemy rozumieé pek inicjowany przez produkty

oddzialywania neutrina z materia.
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Rysunek 6.1: Gléowne komponenty tancucha symulacji Monte Carlo uzytego do identyfikacji neutrin
w Obserwatorium Pierre Auger .

dzialywan neutrin z materig sa uzyte do symulacji rozwoju wielkiego peku atmosferycznego,
z uwzglednieniem takich efektéw jak krzywizna Ziemi, nietypowa geometria peku itd. Rezul-
tatem tego kroku jest rozktad gestosci czastek na powierzchni Ziemi i profil podtuzny energii
pozostawionej przez wielki pek. W trzecim kroku nalezy znalezé ,,odpowiedz“ Obserwatorium
Auger dla symulowanych wielkich pekéw atmosferycznych indukowanych przez neutrina tzn.
znalez¢ oczekiwany sygnal w liczniku czerenkowskim oraz wyliczy¢ prawdopodobienstwo de-
tekcji tego typu pekow przez Obserwatorium. Na podstawie tych trzech krokéw, analizujac
wlasnosci topologiczne liczby wyzwolonych licznikéw czerenkowskich i1 wielko$é rejestrowane-
go sygnatu, mozna zbudowaé¢ swego rodzaju filtr stuzacy do identyfikacji neutrin w danych
zebranych przez Obserwatorium Auger. Filtr (czyli zespdl kryteriéw selekcji) moze by¢ uzyty
do znalezienia kandydatéow na oddzialywanie neutrin w danych zebranych przez Obserwato-
rium Auger. W przypadku braku kandydatéw neutrinowych, procedura Monte Carlo pozwala
na wyliczenie akceptancji detektora, liczby spodziewanych przypadkéw oraz na wyliczenie
gbrnego ograniczenia na strumien neutrin w widmie promieni kosmicznych docierajacych do
Ziemi.

W rozdziale tym opiszemy przyklad realizacji tego typu lancucha symulacji, schematycznie
przedstawionego na rysunku [61l Z technicznego punktu widzenia tanicuch ten wykorzystuje
szereg programéw Monte Carlo: symulacje propagacji neutrin w skorupie ziemskiej i w atmos-
ferze wykonano korzystajac ze zmodyfikowanej wersji generatora neutrin o nazwie ANIS [27].
Symulacje oddzialywan neutrin przez prady naladowane i neutralne zostaly zrealizowane przy
uzyciu pakietu PYTHIA [139], a rozpad leptonu tau byl symulowany za pomoca pakietu
TAUOLA [140]. Rozwdj wielkiego peku mozna modelowaé przez uzycie programéw: AIRES
(AIRshower Extended Simulations) [141] lub CORSIKA (COsmic Ray SImulations for KA-
scade) [71], a odpowiedZ Obserwatorium Auger przez pakiet do symulacji i analizy danych
Obserwatorium Pierre Auger o nazwie Offline [56].

Material prezentowany w tym rozdziale, z gtéwnym wkladem autora, zostal juz opubli-
kowany w [27,29]. Warto dodaé, ze metoda zaprezentowana w pracach [27,29] byla jednym z
pierwszych przyktadéw realizacji tego typu tancucha na bazie symulacji Monte Carlo i pozwa-
lata na otrzymanie oczekiwanej liczby przypadkéw pekéw inicjowanych przez neutrina lecace
w dot jak 1 w gére w przypadku detektora fluorescencyjnego z uwzglednieniem warunkow
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topograficznych Obserwatorium Auger.

6.1 Propagacja neutrin w skorupie ziemskiej i w atmosferze:
generator ANIS

Jak wspomniano powyzej, do symulacji propagacji neutrin w skorupie ziemskiej i w atmosferze
uzyto zmodyfikowanego generatora neutrin o nazwie ANIS (All Neutrino Interaction Simula-
tions) [142]. Generator ten w oryginalnej wersji byl rozwiniety dla eksperymentu AMANDA
i uwzglednial wszystkie istotne procesy oddzialywania neutrin z materia, takie jak oddziaty-
wanie przez prady natadowane, neutralne czy rezonans Glashowa. Dla zadanego widma po-
czatkowego lub monoenergetycznej wiazki neutrin, mozliwa jest propagacja neutrina wzdtuz
trajektorii o dlugosci AL, od punktu bedacego poczatkiem atmosfery az do detektora, w
malych krokach o dtugosci okoto 6 km. W kazdym kroku symulacji obliczane jest prawdo-
podobienstwo oddzialywania v-N. W szczegdlnodci, generator ANIS pozwala na propagacje
leptonu 7 w skorupie ziemskiej z wykorzystaniem réznych modeli opisujacych straty jego
energii. Duzg zaleta generatora ANIS w stosunku do innych stosowanych metod jest fakt, ze
w wyniku jego uzycia mamy pelna informacje o produktach oddzialtywania neutrin z mate-
ria w poblizu detektora, tzn. znamy ich energie, wektor pedu, a takze poltozenie produktow
oddziatywan neutrin wzgledem detektora. Jednak oryginalny program nie dawal mozliwosci
uzyskania realistycznych rozkladéw opisujacych potozenie produktéw oddzialywania neutrin
z materia dla Obserwatorium Pierre Auger. Wynikalo to gléwnie z faktu, ze eksperyment
AMANDA poszukiwal neutrin o znacznie nizszych energiach (rzedu TeV) z wykorzystaniem
sieci detektoréw umieszczonych pod lodem, co oczywiscie miato odzwierciedlenie w strukturze
programu. Obserwatorium Pierre Auger jest detektorem naziemnym poszukujacym wysoko-
energetycznych neutrin powyzej 0.1 EeV.

Ponizej w skrécie opiszemy gléwne modyfikacje tego narzedzia, prezentowane bardziej
szczegdlowo w pracy [27]. Warto nadmienié, ze wprowadzone modyfikacje maja na tyle ogdlny
charakter, ze zmodyfikowany generator ANIS moze by¢ uzyty do symulacji propagacji neutrin
w skorupie ziemskiej i w atmosferze dla dowolnego detektora naziemnego.

Topografia

Pierwszym waznym rozszerzeniem byto uwzglednienie poltozenia geograficznego Obserwato-
rium Pierre Auger. Jak to jest widoczne na rysunku [6.2] Obserwatorium jest otoczone przez
potezny masyw gérski (Andy), ktory, jak oczekujemy, bedzie dodatkowa tarcza dla neutrin
taonowych. W zwiagzku z tym w programie ANIS zostal zaimplementowany elipsoidalny model
Ziemi znany jako WGS84 (World Geodetic System ’84) [144] wraz z cyfrowymi mapami wy-
sokosci (Digital Elevation Maps, DEM) [143], opisujacymi uksztaltowanie terenu w szerokim
obszarze wokét Obserwatorium. Oryginalne mapy wysokosciowe miaty rozdzielczosé rzedu 90
m X 90 m, ale w celu przyspieszenia czasu symulacji zaimplementowano mapy o mniejszej
rozdzielczosci (5 km x 5 km) pokrywajace obszar o rozmiarze 700 km x 700 km. Dzieki temu
staly sie mozliwe symulacje propagacji neutrin zaréwno dla sferycznego modelu Ziemi i dla
warunkéw geograficznych Obserwatorium Pierre Auger. Zastosowana procedura moze wyko-
rzystywaé cyfrowe mapy opisujace topografie detektora naziemnego dla dowolnego potozenia
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Rysunek 6.2: Topografia poludniowego detektora Pierre Auger opisana przez cyfrowe mapy CGIAR-
CSI [143] i zaimplementowana w generatorze ANIS. Srodek mapy odpowiada centrum detektora
powierzchniowego Obserwatorium (szeroko$¢ geograficzna ®auger = 35.258, dlugosé geograficzna
Muger = 69.25 W). Rozmiar detektora powierzchniowego zostal oznaczony przez czerwone kétko o
promieniu 30 km.

Objetos¢ detektora

Trajektoria leptonu tau

klasaB
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AL=n <R_(0.8E )>

Rysunek 6.3: Szkic geometrii istotnej z punktu widzenia symulacji propagacji neutrin w skorupie
ziemskiej i w atmosferze. Linie przerywane wyznaczaja objetos¢ aktywna zdefiniowana przez odleglosé
AL i efektywna powierzchnie detektora.

geograficznego.
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Objetosé aktywna

Druga wazna modyfikacja bylo zdefiniowanie na nowo tzw. objetosci aktywnej, ktora nie-
koniecznie odpowiada fizycznej objetosci zajmowanej przez detektor. Objeto$é¢ aktywna to
objetosé, z ktorej przypadki potencjalnie moga byé rejestrowane przez detektor. W orygi-
nalnej wersji programu ta objetos¢ zostata zdefiniowana wzdhuz osi cylindra rownolegltego do
kierunku propagacji neutrina [142] i ze wzgledu na zakres pracy detektora AMANDA (energie
TeV-owe) byla raczej niewielka, rzedu kilku km?3. W przypadku Obserwatorium Pierre Auger
objeto$é¢ aktywna jest rzedu kilkudziesieciu tysiecy km?. W zmodyfikowanej wersji genera-
tora ANIS ma ona postaé przedstawiong na rysunku [6.3] tzn. dla danego kierunku neutrina
o energii I, jest zdefiniowana przez plaszczyzng Age, i odlegtos¢ AL. Plaszczyzna Agep to
powierzchnia prostopadla do kierunku propagacji neutrina bedaca rzutem detektora (cylindra
o wysokosci H i promieniu R) na ten kierunek, zalezna od kata zenitalnego 6 neutrina:

Agen(0) = TR* cosa + 2H Rsin (6.1)

0 dla 0< 0 < 7/2,

gdzie a =
m—0 dlan/2<0<m.

Odlegloé¢ AL jest wielokrotno$cia n $redniej drogi oddzialywania dla leptonu (Rjep(Eiep)) [119].
Dodatkowo na rysunku pokazano trajektorie wyprodukowanego leptonu 7 dla oddzialu-
jacego neutrina o energii I,. Bardziej precyzyjnie, neutrino oddzialuje na dystansie AL z
prawdopodobienstwem

P(E,,Eiep,0) ~ Na x o(E,) x p(Z) x AL, (6.2)

gdzie o(E,) to calkowity przekrdj czynny, p(Z) lokalna gestosé osrodka, a N4 to stala Avo-
gadro. P(E,, Ej.p,0) to prawdopodobienstwo, ze neutrino o energii E, przebywajac dystans
AL produkuje lepton o energii Eje,. Znajomos¢ P(E,, Eje,, ) pozwala na znalezienie punktu
produkcji leptonu 7 w objetosci aktywnej. Nastepnie lepton tau podczas propagacji w skoru-
pie ziemskiej traci cze$¢ swojej energii i w konicu ulega rozpadowi w poblizu detektora lub w
samej objetosci detektora. W tym kroku symulacji, kazdy przypadek jest wazony przez dwie
wagi: pierwsza z nich zwiazana jest z prawdopodobienstwem oddzialywania okreslonym réw-
naniem ([6.2) a druga zwiagzana z poczatkowym widmem neutrin ®(F,,6,) i dana jest przez:

Emaac Gmaac
FY = N1 x AT x / ®(E,)dE, x / Agen(0) x dS, (6.3)

v gen

Emin eth
gdzie dQ2 = 27 sin 0db to kat brylowy, AT to czas obserwacji, a Nye,, to liczba wygenerowanych
przypadkéw z powierzchni Age,. Zakladajac izotropowy strumien neutrin docierajacych do
Ziemi ®(E,,0,) = ®(E,), liczba spodziewanych przypadkéw moze by¢ obliczona z

N(ICC
Nratio = F;U X Z Piv (64)
i=1
gdzie Nge. jest liczba przypadkow rejestrowanych przez detektor i spelniajacych wszystkie
kryteria selekcji. Stata normalizacyjna F jest wybrana w taki sposob, ze odpowiada liczbie
rejestrowanych przypadkéw dla jednego roku obserwacji.
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Tabela 6.1: Gléwne kanaly rozpadu leptonu tau zaimplementowane w generatorze ANIS. W ostatniej
kolumnie zaznaczono liczbe i rodzaj indukowanego peku z rozpadu leptonu tau: hadr. - pek hadronowy,
e/m - pek elektromagnetyczny

Rozpad Produkty Prawdopodobienstwo rozpadu Rodzaj peku

T — WU, w 17.39 % nieobserwowalny
T — € Uely e~ 17.85% 1e/m

T— T U, T 11.08% 1 hadr.

T — 1 Oy, 7, 10— 2y 25.37% 1 hadr., 2 e/m
7 — 1 m070%, 7, 210 — 4~y 9.19% 1 hadr., 4 ¢/m
7 — 1 1070 %, 71,370 — 6y 1.08% 1 hadr., 6 e/m
T Y, 2, wt 8.98% 3 hadr.
roarn ata%, 2, 7t 70 — 2y 4.30% 3 hadr., 2 e/m

Rozpad, propagacja i straty energii leptonu tau

Lepton tau jest czastka krotkozyjaca, ktora ulega rozpadowi. W oryginalnej wersji rozpad lep-
tonu tau byl symulowany w sposéb przyblizony: produkowany hadron z rozpadu leptonu tau
byl zawsze reprezentowany przez pion. To przyblizenie byto stuszne dla detektora AMANDA,
ale nie dla detektora naziemnego typu Obserwatorium Auger. W eksperymencie AMANDA
preferowany proces detekcji polegal na obserwacji mionu pochodzacego z oddzialywania neu-
trina mionowego poprzez prad naladowany, natomiast detekcja leptonu tau bylta mniej istotna.
W nastepnej kolejnosci procedura opisujaca rozpad leptonu tau zostata zmodyfikowana po-
przez uwzglednienie 8 gléwnych kanaléw rozpadu leptonu tau (tabela [6.]), symulowanych z
uzyciem pakietu TAUOLA [140].

Na koficu napisano od nowa procedure opisujaca propagacje leptonu tau w skorupie ziem-
skiej i w atmosferze. W oryginalnej wersji lepton tau byt propagowany w malych krokach
czasowych dotad, az wiek leptonu tau przekroczy jego czas zycia. Procedura dziata dobrze
jesli zarowno werteks produkcji i werteks rozpadu znajduja sie w tym samym osrodku, ale w
przypadku gdy lepton tau przechodzi ze skorupy ziemskiej do atmosfery, nalezy uwzglednié
rozne straty jego energii w skorupie i w atmosferze Ziemi. W szczegdlnoéci, kiedy lepton tau
jest generowany w skorupie ziemskiej, traci on energie w zwiazku z procesami jonizacji i pro-
cesami radiacyjnymi. Straty energii na jednostke przebytej dlugosci mierzonej w g/cm? moga
by¢ opisane przez réwnanie

dE;
dx
gdzie wspdlezynnik « opisuje straty energii leptonu tau wskutek jonizacji i dla najwyzszych

—a— B(E,) x Ey, (6.5)

energii (> 10'7 eV) jest do zaniedbania, a wspélczynnik § wskutek proceséw radiacyjnych
takich jak promieniowanie hamowania, produkcja par i fotoprodukcja (fotonuclear interac-
tions) [119,120]. Wspdlczynnik 3 jest zalezny od energii leptonu tau i moze by¢ opisany np.
przez funkcje [135]:

Ba(E;) =0.71 x 10 %cm?g™! 4+ 0.35 x 1078 E, cm?g ' GeV ™! (6.6)
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Rysunek 6.4: Srednia droga oddzialywania dla leptonu tau R., w skalach o gestoéci pgr. = 2.65 &/cm?
(linia ciagla) i droga d., odpowiadajaca czasowi zycia leptonu tau w powietrzu (linia przerywana).

lub formute [119]:
Bp(E;) = (1.508 + 6.3(E,/10%)%2) x 10~ "cm?g L. (6.7)

Straty energii leptonu tau podczas jego propagacji w skorupie ziemskiej o gestosci p(z)
wplywaja na jego droge oddzialywania, R,, dana przez catke

1 1
Re= o / po e (6.8)

Widzimy wiec, ze rézne parametryzacje wspélczynnika [ (czyli r6zne modele strat energii
leptonu tau) prowadzi¢ beda do réznej dlugosci trajektorii leptonu tau z rysunku B3l W
konsekwencji rézne modele opisujace straty energii leptonu tau beda modyfikowaly rozktad
leptonéw tau w poblizu detektora, a wiec rowniez oczekiwana liczbe przypadkéw i akceptancje
detektora.

Modyfikacja procedury propagacji leptonu tau polegala na podzieleniu trajektorii leptonu
tau na ciag malych krokéw, przy czym dlugo$é pojedynczego kroku zostala opisana przez

1

AR, = —
p(2)B(EL)

In(E{/E), (6.9)

gdzie E! to poczatkowa energia leptonu tau, Ei jego energia po przebyciu dystansu AR,.
Podczas pojedynczego kroku parametr [ jest staly. Odlegloé¢ AR, jest mierzona z uwzgled-
nieniem lokalnej gestodci oérodka tj. p(z) = p**9(z) lub p(z) = pPowietrza(y),

Na rysunku pokazano obliczona droge oddziatywania dla leptonu tau w skatach o
gestoéci p = 2.6g/cm? i w powietrzu. Dla energii leptonu tau okolo 1EeV droga ta wynosi
okolo 10 km (w skatach) i jest prawie 5-krotnie mniejsza niz droga swobodna rozpadu leptonu
tau w powietrzu, d, dla tej samej energii (okoto 50 km). Droga rozpadu odpowiada odleglosci
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przebytej przez lepton tau nim ulegnie on rozpadowi i dana jest przez d, = c7-(E;/m;) ~
49km x (E,/10*® eV) gdzie cr, = 87.11 to czas zycia leptonu w um, a m, = 1777.03 MeV to
jego masa. Dlatego tez lepton tau o energii 1 EeV wyprodukowany w skorupie ziemskiej moze
ja opuscic i zainicjowaé potencjalnie rejestrowany wielki pek atmosferyczny. Warto dodad,
ze dla energii leptonu tau 10EeV droga d, wynosi okolo 490 km, co przewyzsza wysoko$é
atmosfery (okolo 100 km), z tego tez wzgledu dla wyzszych energii oczekujemy mniejszej
liczby przypadkdéw neutrin taonowych rejestrowanych przez detektor naziemny.

Szczegdly modyfikacji generatora neutrin ANIS

Rézne modele opisujace przekrdj czynny na oddzialywanie neutrin z materia, jak rowniez
modele opisujace straty energii leptonu tau, beda mialy wplyw na otrzymane rezultaty. Nie-
doktadnosci tych modeli stajg sie Zrodtem bledéw systematycznych. Obecnosé wielu modeli
zwigzana jest z faktem, ze funkcje gestosci partonéw nie sa mierzalne eksperymentalnie dla
niskich wartoéci zmiennej Bjorkena z < 1075 i przekazéw pedu Q? ~ MI%V = 80.42 GeV?, czy-
li w zakresie istotnym dla modelowania rozwoju wielkich pekéw atmosferycznych. Zaréwno
przekrdj czynny v-IN, jak i energia tracona przez lepton tau podczas jego propagacji zalezg od
funkcji opisujacych rozktad partonéw w nukleonie. Nalezy tu podkreslié¢, ze z punktu widzenia
doktadnych symulacji propagacji neutrin w osrodku, znajomosé catkowitego przekroju czyn-
nego o,_n(Ey), jest niewystarczajaca. W symulacjach Monte Carlo wymagana jest bowiem
znajomos¢ rézniczkowego przekroju czynnego j;—d"y, a takze rozkladéw opisujacych energie
przekazywana do nukleonu w momencie oddzialywania neutrina opisanego parametrem nie-
elastycznodci ¥, rysunek (A).

W celu studiowania bledéw systematycznych w generatorze ANIS zaimplementowano sze-
reg modeli opisujacych przekroje czynne i straty energii leptonu tau. W tym celu zostat
stworzony generator przekrojéw czynnych CSGEN (Cross Section Generator) [145] pozwala-
jacy na ich obliczenie dla kilku typowych modeli opisujacych oddzialywanie neutrin z materia.
Generator ten pozniej zostal zmodyfikowany o mozliwos¢ obliczen rézniczkowych przekrojow
czynnych i rozkladéw parametru y z biblioteki LHAPDF (the Les Houches Accord PDF Inter-
face) [146] oraz najnowszego przekroju czynnego na oddzialywanie neutrin z materia przed-
stawionego w pracy [108] (CSSS). Poza tym moga by¢ wyliczone i uzyte nastepujace modele
opisujace oddzialywanie neutrin z materiag: GRV98lo [109], GRV92nlo [110], CTEQ5 [111],
HP [112,113] i ASW [114].

Przekroj czynny GRVO98lo przez kilkanascie lat byl standardowym przekrojem czynnym
uzywanym do obliczen spodziewanej liczby przypadkéw neutrinowych w takich eksperymen-
tach jak Baikal [147], ANTARES [102], IceCube [101], HiRes [148] i eksperymentach wyko-
rzystujacych technike radiowa GLUE (Goldstone Lunar Ultra-High Energy Neutrino Ezxperi-
ment) [149], FORTE (Fast On-orbit Recording of Transient Events) [150], RICE (Radio Ice
Cerenkov Experiment) [151] i ANITA (Antarctic Impulsive Transient Antenna) [152].

Przekroj czynny CSSS to ostatnie obliczenia przekroju czynnego dla neutrin najwyzszych
energii, wykorzystujace nowoczesny formalizm wyznaczania rozkladu gestosci partonéw, z
uwzglednieniem bledéw systematycznych, na podstawie danych zebranych gtéwnie przez eks-
peryment HERA (Hadron Elektron Ring Anlage) [153]. Na rysunku pokazano wyzej wy-
mienione przekroje czynne, wygenerowane przez program CSGEN i zaimplementowane w
generatorze ANIS.
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Nukleon

Rysunek 6.5: (A) Diagram opisujacy kinematyke oddzialywanie neutrin z materia. Lepton o cztero-
pedzie k i energii E zderza sie z nukleonem (neutronem: uklad kwarkéw udd) i w stanie koncowym
obserwujemy rozproszony lepton o czteropedzie k' i energii E’. Oddzialywanie zachodzi poprzez wy-
miang bozonu poéredniczacego o czteropedzie Q? = —q = —(k — k')2. Parametr y = 1 — F, to czesé
energii neutrina przekazana nukleonowi (parametr nieelastycznosci). (B) Diagram opisujacy oddzialy-
wanie leptonu (1) z nukleonem (h) poprzez wymiane wirtualnego fotonu ~*.

Program CSGEN pozwala réwniez obliczy¢ wspotczynnik 8 opisujacy straty energii lep-
tonu tau podczas jego propagacji, dla zadanego modelu opisujacego gestos¢ partonéw. Przy
energiach istotnych dla eksperymentu Auger, powyzej 1017 eV, gléwna kontrybucja do wspol-
czynnika [ pochodzi od procesu fotoprodukcji. Niestety, ze wzgledu na inny zakres kine-
matyczny zmiennych Bjorkena koniecznych do obliczenia (3, nie jest mozliwe w wiekszosci
przypadkéw uzycie funkcji opisujacych gestos$é¢ partonéw stosowanych do wyliczen przekro-
jow czynnych. Aby opisaé straty energii leptonu tau w procesie fotoprodukcji, ktéry polega
na rozgpraszaniu wirtualnego fotonu na nukleonie, wymagana jest znajomo$¢ funkcji gestosci
partonéw w granicy niezmienniczego pedu Q? = —¢% — 0 (rysunek G.5)).

Wkiad do wspoétczynnika (3, ze wzgledu na proces fotoprodukeji, moze by¢ opisany po-
przez wspotczynnik (o, ktéry pochodzi z catkowania rézniczkowego przekroju czynnego na
oddziatywanie leptonu z jadrem atomowym % i wynosi [119,120]:

) do_lA
dQ2dy ’

Na
BralB) = 5 [dyy [ dQ (6.10)
gdzie A to liczba masowa jadra.
Ogélne wyrazenie na przekrdj czynny lepton-jadro zalezy od funkcji struktury FQA jadra i
ma postaé

1A 4 A 2 2\ .2 | )2 /2
do dro” F3 [1 Q (1 2&) M] ) (6.11)

_— = —= _ + —

dQ?dy — Q* y AE? Q?*) 2(1+ R4
gdzie A to liczba masowa jadra, a m; to masa leptonu. W przypadku tego oddziatywania
funkcja F5' nie moze byé traktowana jako prosta superpozycja funkcji struktury F3¥ dla A
nukleonéw. Wszystkie funkcje struktury opisujace ten proces uwzgledniaja efekty atenuacji
zwiazane z rozpraszaniem wirtualnych fotonéw na nukleonie, w efekcie funkcja struktury
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Rysunek 6.6: Wspolczynnik 3 opisujacy straty energii leptonu tau wyliczony dla réznych funkcji
gestosci partonéw. W obliczeniach uwzgledniono kontrybucje proceséw radiacyjnych takich jak pro-
mieniowanie hamowania, produkcja par i fotoprodukcja.

FQA < AF). Funkcja struktury FQA moze by¢ wyliczona z teorii Regge’go [154] i z modelu
VDM (Vector Meson Dominance Model) [155]. Szczegdlowa analiza tych proceséw lezy poza
tematem tej pracy, a zainteresowanego czytelnika odsytamy do przegladowej pracy [156].

Nastepujace modele zostaly zaiplementowane w generatorze ANIS i uzyte w celu wylicze-
nia wspolczynnika §: BB/BS (Bezrukov, Bugaev/Bugaev, Shlepin) [157,158], ALLM (Abra-
mowicz, Lewin, Lewy and Maor) [159], CKMT (Capella, Kaidalov, Merino, Tran) [160], ASW
(Armesto, Salgado, Wiedemann), HP (Hard Pomeron). Na rysunku [6.6] przedstawiono obli-
czony wspdlczynnik g dla modeli wspomnianych powyzej. Dla standardowych modeli typu
CKMT, ALLM i BB/BS ro6znice wzgledne we wspo6lczynniku wynosza okoto 0.37 dla energii
E. =10°GeV i 0.92 dla E, = 10" GeV liczone wzgledem wartoéci 3 dla modelu ALLM.
Bardziej ekstremalne modele, takie jak ASW i HP prowadza do wiekszych réznic np. czynnik
~3dla E; =10°GeV i ~ 18 dla E, = 10" GeV.

Implementacja dodatkowych modeli przekrojow czynnych i modeli strat energii dla lep-
tonu tau w generatorze ANIS, czyni z niego narzedzie do badania systematycznych efektow,
wynikajacych z zastosowania tych modeli. W szczegdlnoécei generator ANIS zostal uzyty, wraz
z innymi narzedziami, do oceny bledéw systematycznych limitu Obserwatorium Pierre Auger
dla neutrin taonowych prezentowanego w pracach [30,32,35].

6.2 Lancuch symulacji dla detektora fluorescencyjnego

Jako przyktad zastosowania zmodyfikowanego generatora ANIS, przedstawimy ponizej re-
zultaty symulacji ”odpowiedzi” detektora fluorescencyjnego Obserwatorium Auger na peki
neutrinowe. Ocenimy rowniez wplyw topografii Obserwatorium Auger na otrzymane rezulta-
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Rysunek 6.7: (A) Efektywna apertura dla detektora fluorescencyjnego Obserwatorium Auger A(E,_),
dla B > 1018 eV, 90° < 6 < 95° ,0° < ¢ < 360°, Vep i Nyen = 200000. (B) Efektywna akceptancja
A.(E,) dla Obserwatorium Auger. Uwzgledniono 10% wydajnosé detekeji dla detektora fluorescencyj-
nego.

ty.

Symulacje pekéw neutrinowych wykonano generatorem ANIS dla neutrin o energii w prze-
dziale 1-100 EeV. Wygenerowano 500 000 przypadkéw z powierzchni efektywnej Age, detek-
tora z losowa wartoscia azymutu i kata zenitalnego (rysunek[6.3]). Przyjeto objetosé detektora
réwng Vep = 50 x 60 x 10km?, ktéry umieszczono na wysokoéci 1430 m powyzej poziomu
morza. Objetos¢ Vpp dobrze odpowiada objetosci aktywnej widzianej przez detektor fluore-
scencyjny. W rezultacie tych symulacji otrzymujemy pelna informacje o rozktadzie leptonéw
tau w objetoéci Vrp, tzn. polozenie leptonéw tau, ich energie i pedy. Ta informacja jest w
nastepnym kroku wykorzystana do symulacji rozwoju wielkiego peku atmosferycznego indu-
kowanego przez lepton tau (programem AIRES) w celu znalezienia profili podtuznych energii
pozostawionej. Z kolei ilo$¢ emitowanego $wiatta fluorescencji oraz jego propagacja w kierun-
ku detektora, wlaczajac w to wielkos¢ sygnalu rejestrowanego przez fotopowielacze kamery
fluorescencyjnej, jest symulowana z uzyciem pakietu Offline. Na podstawie tych symulacji
wyliczona zostaje wydajno$é¢ detekcji pekéw neutrinowych, zdefiniowana jako

_ Nsrr

Y(E,) =
( V) NAires

X (6.12)

gdzie N gjres to liczba wszystkich symulowanych przypadkoéw dla neutrina o energii E, w pro-
gramie AIRES, a Ngpr to liczba przypadkdéw spetniajacych warunki trygera drugiego poziomu
SLT (przynajmniej pie¢ wyzwolonych pikseli kamery detektora fluorescencyjnego formujace
struktury z rysunku B3] a v ~ 0.1 to wydajno$é detekcji detektora fluorescencyjnego zwia-
zanego 7z czasem obserwacji.

Przeprowadzone symulacje pozwalaja na obliczenie tzw. apertury detektora fluorescencyj-
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nego, ktora dla v, lecacych w gére zdefiniowana jest jako:
- NG

A(E,) = N__} x P, i(E,, E;,0) x Aj(0) x AQ, (6.13)

gen
i

o8

=
—_

<

gdzie N, to liczba leptonéw tau o energii F,, FE, to energia poczatkowa neutrina, a N&fg
to liczba leptonéw tau wewnatrz Vep 1 spelniajace kryteria selekcji (warunek SLT). Na ry-
sunku (A) pokazano aperture wyliczona dla réznych modeli strat energii leptonu tau:
parametryzacja 4 (réwnanie [6.6]) i g (réwnanie [B.7)). Rézne parametryzacje strat energii
leptonu tau w tym przypadku prowadza to nieznacznych réznic w aperturze. Dodatkowo na
rysunku poréwnano wyliczona aperture z wynikami z pracy [138]. Widoczna jest dobra zgod-
no$¢ obu apertur na poziomie okoto 20% dla energii w zakresie od 1EeV do 10EeV. Dla
wyzszych energii powyzej 100 EeV, réznice sa wieksze. Spadek wartoéci apertury dla ener-
gii powyzej 100 EeV wynika z faktu, ze droga oddzialywania leptonu tau (okoto 5000 km)
przekracza znacznie grubo$é¢ atmosfery, co powoduje jego ucieczke z objetosci aktywnej Vip.
Na rysunku (B) pokazano akceptancje detektora fluorescencyjnego Obserwatorium

Auger obliczona z
Ace(Ey) = A(Ey) X B(EV)|B,>1Eev, (6.14)

przy zalozeniu, ze pek neutrinowy jest rejestrowany przynajmniej przez jedno “Oko* de-
tektora fluorescencyjnego Obserwatorium Auger. Uwzglednienie wydajnosci detekeji X(E),)
prowadzi do akceptancji prawie o 2 rzedy wielkosci mniejszej niz apertura Obserwatorium
(réwnanie [6.13]).

Znajomo$¢ apertury/akceptancji pozwala na obliczenie liczby spodziewanych przypadkéw
dla danego strumienia neutrin ®(E,,6,) z formulty N = AT x [ gt e A(Ey) x ®(E,) x dE,.

W tabeli pokazano liczbe spodziewanych przypadkéw dla strumienia poczatkowego
neutrin z rysunku [6.8 Model WB opisuje liczbe spodziewanych przypadkéw dla ograniczenia
na strumien neutrin wyliczony przez Waxmana-Bahcalla [130]. Tutaj stosujemy w oblicze-
niach jego konserwatywna wersje ®(E, .5 ) =1 x 1078E~2 (GeV s~! cm~2 sr). Inne warto-
Sci przedstawione w tabeli sa wyliczone na podstawie strumieni prezentowanych w sekcji 2
pracy [135]. Strumien GZK-Low/GZK-High odpowiada dwém scenariuszom przewidujacym
strumien neutrin GZK na podstawie obserwowanego strumienia wysokoenergetycznych fo-
tonéw w eksperymencie EGRET. Scenariusz GZK-High zaklada, Zze obserwowany strumien
wysokoenergetycznych fotonéw pochodzi tylko z procesu fotoprodukeji pionéw, a scenariusz
GZK-Low, ze proces ten kontrybuje tylko na poziome 20% do strumienia wysokoenergetycz-
nych fotonéw obserwowanego przez eksperyment EGRET. Strumien oznaczony jako NH (New
Hadrons) i TD (Topological Defects) to dwa przyklady modeli egzotycznych [161]. Jak widzimy
z tabeli [6.2] liczba oczekiwanych przypadkéw to okolo 1 przypadek na dwa lata dla wyliczen
opartych na aperturze dla GZK-Low. Uwzglednienie wydajnosci detekcji ¥(E, ) w obliczeniach
powoduje, ze liczba oczekiwanych przypadkéw jest prawie o rzad wielkosci mniejsza. Pamie-
tajmy jednak, ze Obserwatorium Auger bedzie zbiera¢ dane przynajmniej przez nastepne 20
lat, a ponadto planowana budowa Péinocnego Obserwatorium Auger [162], powinna pozwoli¢
na zwiekszenie statystyki. Wydaje sie wiec, ze obserwacja kilku przypadkéw neutrinowych,
o ile tylko strumien neutrin docierajacych do Ziemi jest wystarczajacy, bedzie mozliwa w
detektorze fluorescencyjnym Obserwatorium Auger.
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Rysunek 6.8: Przewidywany strumien neutrin i antyneutrin tau docierajacy do Ziemi dla réznych
modeli (z [135]).

W dalszej czesci tego rozdziatu ocenimy wplyw topografii Obserwatorium Auger na spo-
dziewana liczbe przypadkéw w detektorze fluorescencyjnym. Na rysunku pokazano za-
leznosé liczby oczekiwanych przypadkéw dla quasi-horyzontalnych neutrin taonowych (czyli
neutrin poruszajacych sie w kierunku zblizonym do poziomego) w funkcji kierunku obserwacji
okreslonego przez azymut ¢ i kat zenitalny 0. Widzimy, ze tylko poziome peki neutrinowe o ka-
cie zenitalnym 89° < # < 94° i azymucie ¢ w zakresie 100° — 270° (P6inoc-Zachod-Potudnie)
daja wktad do catkowitej liczby przypadkéw. Widoczna jest tez korelacja liczby oczekiwa-
nych przypadkéw z rozktadem masy wokdét Obserwatorium. Maksymalna liczba oczekiwanych
przypadkéw spodziewana jest dla kierunku péinocno-zachodniego (¢ ~ 120°), gdzie znajduja
sie najwyzsze szczyty Andéw (rysunek [6.2]). Bardziej szczegdlowa analiza tego efektu zosta-
ta przedstawiona w tabeli [6.3] gdzie pokazano zalezno$é¢ oczekiwanej liczby przypadkéw od
azymutu peku neutrinowego. Dla pekéw quasi-horyzontalnych (QH) o kacie zenitalnym w
zakresie od 85° do 95°, liczba spodziewanych przypadkéw z kierunku zachodniego jest okoto

Tabela 6.2: Oczekiwana liczba przypadkéw w ciggu roku dla réznych modeli opisujacu strumien neutrin
taonowych na podstawie wyliczonej apertury (Naper) 1 akceptancji (Nac.). Rezultaty otrzymane dla
neutrin taonowych lecacych w gére o kacie zenitalnym w zakresie 90° — 95°, zakladajac EX* > 1 EeV,
strumien WB | AL = 15 (R, (E,)), Bp, wydajnos¢ detekcji X(E,) i 10% wydajnosé detekeji detektora
fluorescencyjnego.

WB GZK-L GZK-H TD NH
N aper 0.044 0.456 0.699 0.546 1.478
N pce 0.004 0.042 0.072 0.053 0.137
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Rysunek 6.9: Liczba spodziewanych przypadkéw w funkcji azymutu i kata zenitalnego dla quasi-
horizontalnych pekéw v, zaktadajac EX* > 1EeV, strumien WB flux, 8z, 10% wydajnoéé detekcji
detektora fluorescencyjnego.

3 razy wieksza niz z kierunku wschodniego, a dla pekéw taonowych lecacych w dét (DW)
liczba przypadkéw jest b-krotnie wieksza niz z kierunku wschodniego. Zwroémy uwage, ze
liczba przypadkow pekow lecacych w dét jest prawie o rzad wielkoSci mniejsza niz dla pekéw
quasi-horizontalnych (QH).

7 rysunku widzimy, ze wplyw topografii terenu na liczbe spodziewanych przypadkow
jest najwiekszy dla pekéw taonowych o kacie zenitalnym 90° < 6 < 92°. Dominujaca kontry-

Tabela 6.3: Oczekiwana liczba przypadkéw w ciagu roku dla pekéw quasi-horyzontalnych (QH) i
pekéw taonowych lecacych w dét (DW). Liczba spodziewanych przypadkéw wyliczona dla réznego
kierunku przylotu v, energii EX* > 1 EeV, objetoéci aktywnej Vi p. Zatozono strumiett WB, g5 i 10%
wydajnosé detekeji detektora fluorescencyjnego.

Azymut Ngv?/ Ngg

(deg) (1/rok) (1/rok)

Kat zenitalny 85°-90° 85°-95°
Wschéd -45-45 0.0005 0.009
Péinoc 45-135 0.0007 0.012
Zachéd 135-225 0.0027 0.023
Poludnie 225-315 0.0007 0.009

Suma 0.0046 0.052
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bucja zdarzen blisko horyzontu do catkowitej liczby przypadkéw (tabela [6.4]) zwiazana jest
z neutrinami tau lecacymi w gére i oddziatujacymi w Andach (tzw. klasa przypadkéw B z
rysunku [6.3]). Dodatkowo w tabeli pokazano liczbe spodziewanych przypadkéw dla klasy
A. Klasa A opisuje przypadki kiedy neutrino oddzialuje w skorupie ziemskiej ponizej horyzon-
tu, a wyprodukowany lepton 7 opuszczajac skorupe ziemska rozpada sie¢ wewnatrz objetosci
Vrp (rysunek [6.3]). Z kolei klasa C' odnosi sie do przypadkéw kiedy neutrino oddzialuje w
atmosferze, a wyprodukowany lepton tau ulega rozpadowi w objetosci Vrp.

Ze wzgledu na fakt, ze oczekiwana kontrybucja klasy C' do spodziewanej liczby przypadkdw
jest przynajmniej o rzad wielkosci mniejsza [l niz klas B i A to stosunek B/(A + B + C)
jest dobra miara wplywu topografii (Andéw) na oczekiwana liczbe przypadkéw. Z tabeli
wynika, ze uwzglednienie topografii Obserwatorium prowadzi $rednio do okoto 22% wzrostu
liczby oczekiwanych przypadkéw dla neutrin taonowych. Efekt ten, jak to juz wspomnielidmy,
zalezy od kata zenitalnego i np. dla katéw zenitalnych 90° — 92° wynosi 48%, a dla 92° — 94°
okoto 24% itd. Symulacje wykorzystujace sferyczny model Ziemi bardzo dobrze zgadzaja sie
z powyzszymi przewidywaniami: liczba przypadkow klasy A jest niemal identyczna z liczba
przypadkéw otrzymanych dla sferycznego modelu Ziemi (tabela G.4]).

6.3 Lancuch symulacji dla detektora powierzchniowego

Dla detektora powierzchniowego Obserwatorium Pierre Auger gléwna struktura tancucha
symulacji Monte Carlo pozostaje w zasadzie bez zmian. Niemniej jednak koniecznie jest wy-
konanie dodatkowych symulacji pozwalajacych na znalezienie rozktadéw gestosci czastek na
powierzchni Ziemi. Rowniez procedura wyliczenia prawdopodobienstwa detekcji neutrinowych
pekéw taonowych w detektorze powierzchniowym Obserwatorium Auger ulega modyfikacji. W

"Dla klasy C neutrino oddziatuje w powietrzu, natomiast dla klasy B i C' w skorupie ziemskiej czyli osrodku o

znacznie wigkszej gestosci.

Tabela 6.4: Oczekiwana liczba przypadkéw w ciagu roku dla pekéw lecacych w gore dla réznych
zakreséw katoéw zenitalnych, B > 1EeV, g, Vrp, dla strumienia WB i 10% wydajnosé¢ detekcji.
N gf? jest liczba przypadkéw otrzymanych z obliczen wykorzystujacych sferyczny model Ziemi dla
Vrp umieszczonej 10 m nad poziomem morza. Wyniki dla réznych klasprzypadkéw zdefiniowanych na
rysunku[63] Nyee - liczba symulowanych przypadkéw dla danego kata zenitalnego w objetoscei aktywnej
Vep.

klasa A+B-+C klasa A Sfera
@ NFD Nacc NFD NaCC NSFPD ﬁ
(deg) (1/rok) (1/rok) (1/rok) (%)

90-92 0.0219+£1% 34205 0.0108 1209 0.0105 48
92-94 0.0168+£2% 9895  0.0133 1248 0.0140 24
94-96 0.0068+15% 199 0.0060 165  0.0059 11
96-98  0.0008+43% 29 0.0008 27 0.0010 6
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# of particles

Rysunek 6.10: Typowe widmo czastek powstajacych w wyniku oddzialywania v, poprzez prad nata-
dowany: v, + N — 7+ X. Reakcja symulowana generatorem PYTHIA z uzyciem przekroju czynnego
GRV98lo dla neutrina o energii poczatkowej 10! eV.

dalszej czedci rozdziatu nieco bardziej szczegdélowo omdéwimy symulacje ”odpowiedzi” dektora
powierzchniowego Obserwatorium Auger na neutrina.

Symulacja rozwoju pekéw neutrinowych w atmosferze

Celem tego kroku jest uzyskanie rozktadu czastek na powierzchni Ziemi w pekach inicjowa-
nych przez neutrina. I tu, podobnie jak to mialo miejsce dla detektora fluorescencyjnego,
wykorzystano program AIRES. Pakiet ten, poprzez uzycie specjalnego modu, pozwala dla za-
danego punktu pierwszego oddzialywania umiesci¢ réwnoczesnie kilkanascie czastek. W przy-
padku symulacji pekéw neutrinowych, czastki te to produkty oddzialywania neutrin przez
prady neutralne i natadowane, lub produkty rozpadu leptonu tau. Tego typu symulacje prze-
prowadzono dla réznych energii poczatkowych neutrin, réznych katow zenitalnych i réznych
glebokosci atmosferycznych mierzonych wzgledem detektora. Dodatkowo, w celu okreslenia
tla, przeprowadzono symulacje poziomych pekéw inicjowanych przez protony z uzyciem ge-
neratora CORSIKA [163]. Dla wielkich pekéw atmosferycznych indukowanych przez lepton
tau wykonano symulacje dla energii leptonu w zakresie od 0.1 EeV do 100 EeV i dla wysoko-
Sci h punktu rozpadu leptonu tau w zakresie od 0 to 3500 m mierzonej wzgledem poziomu
detektora, w krokach o rozmiarze 100 m. Dla kazdej wysokosci symulowano 40 przypadkow
pokrywajacych gtéwne kanaly rozpadu leptonu 7 zaimplementowane w generatorze ANIS

(tabela [6.]).

Dla pekéw neutrinowych (ve, v7, v,,) lecacych w dét rozwazano wysoko$é punktu pierwsze-
go oddzialywania neutrin od poziomu detektora az do wysokosci opisujacej poczatek atmos-
fery dla danego kata zenitalnego. Przyktadowo dla neutrina elektronowego, produkty rozpadu
z reakcji CC(NC) otrzymane z generatora PYTHIA, zostaly umieszczone na réznych gltebo-
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kosciach atmosferycznych AXH mierzonych wzgledem glebokosci atmosferycznej detektora tj.
od poziomu detektora 0g/cm? do 3000g/cm? w krokach o rozmiarze 200 g/cm? (dla katow
zenitalnych 6 > 80° od 0g/cm? do 8000 g/cm?). Dla wybranej glebokosci atmosferycznej AX
symulowano 50 przypadkéw, ktore odpowiadajg réoznym wartosciom parametru nieelastyczno-
sci y w reakcji typu CC i NC ﬁ Duza liczba symulowanych przypadkéw (okolo 80000) pozwala
na studiowanie wtasnosci pekéw neutrinowych w najwazniejszym zakresie katow zenitalnych
(0 > 75°) istotnych dla identyfikacji neutrin w Obserwatorium Auger.

Dla przyktadu na rysunku pokazano spektrum produktéw oddzialywania neutrina
taonowego o energii 101 eV z atmosfery, otrzymanego z generatora PYTHIA. Widzimy, ze
w wyniku oddzialywania powstaja gléwne natadowane i neutralne piony. Wyprodukowany
lepton tau w wyniku oddzialywania neutrina taonowego z materig ulega rozpadowi, z tym, ze
jego rozpad jest symulowany za pomoca pakietu TAUOLA.

Na rysunku przedstawiono typowe rozklady gestosci liczby czastek na powierzchni
Ziemi, otrzymane dla neutrin lecacych w dot i w gore, oddziatujacych poprzez prady nala-
dowane i neutralne. Widoczna jest charakterystyczna, wydtuzona struktura sladu peku np.
dla pekéw taonowych lecacych w gére dtugosé sladu wynosi okoto 100 km, a jego szerokos$é
okoto 10 km. Poniewaz peki neutrinowe rozwijaja sie w dolnych warstwach atmosfery, gdzie
gestos¢ powietrza jest znacznie wieksza niz w gornych warstwach, to ewolucja takiego peku
jest znacznie ,szybsza”. Innymi slowy juz po okoto 10 km kaskada osiaga maksimum rozwoju,
co na rysunkach objawia sie obszarem o znacznej gestosci liczby czastek, gtéwnie fotondow i
elektronow. Pozniejsze fazy rozwoju wielkiego peku sa widoczne w postaci obszaru o znacznie
mniejszej gestosci, zdominowanej gtéwnie poprzez miony. Taka struktura rozkladu gestosci
liczby czastek bedzie prowadzita do réznej dlugosci sygnatu rejestrowanego przez liczniki cze-
renkowskie w funkcji odlegltoséci od pierwszego wyzwolonego licznika czerenkowskiego.

Odpowiedz Obserwatorium na peki neutrinowe

Jak wspomniano, dla poziomych pekéw hadronowych (o kacie zenitalnym 6 > 64°), sktadowa
elektromagnetyczna, pochodzaca gtéwnie z rozpadu pionoéw, jest w wiekszoséci absorbowana
przed osiagnieciem przez wielki pek powierzchni Ziemi. W rezultacie front wielkiego peku
jest prawie plaski (promien krzywizny rzedu 100 km) i zasadniczo zlozony tylko z mionéw.
W efekcie sygnal rejestrowany przez licznik czerenkowski jest krétszy niz okoto 100 ns. Dla
pekéw neutrinowych, zaréwno lecacych w dét jak i w gére, ze wzgledu na obecnos¢ silnej
sktadowej elektromagnetycznej czoto fali jest rozciagle, o promieniu krzywizny kilku km, co
prowadzi do sygnatu rzedu kilku mikrosekund. Tak wiec, pek neutrinowy powinien sie cha-
rakteryzowa¢ duzym rozmyciem czasowym sygnatu rejestrowanego przez detektory naziemne.
Co wiecej, peki neutrinowe rozwijaja sie zasadniczo blisko detektora, co sprawia, ze liczni-
ki czerenkowskie rejestrowac beda nie tylko maksimum rozwoju wielkiego peku, ale rowniez
etapy rozwoju przed i po maksimum. Innymi stowy, bedzie si¢ zmieniata dlugos$¢ sygnatu
rejestrowanego przez detektor powierzchniowy jako funkcja odlegtosci od pierwszego wyzwo-
lonego przez wielki pek detektora powierzchniowego. Pierwszy detektor, wyzwolony przez pek,
bedzie rejestrowal gtoéwnie elektrony i fotony, natomiast ostatni wyzwolony detektor gtéwnie

W symulacjach obliczono AX z uwzglednieniem krzywizny powierzchni Ziemi.
§Srednia warto$é parametru nieelastycznosci to okolo 0.21 w reakeji typu CC i NC.
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Rysunek 6.11: Przykladowe rozkltady gestosci liczby czastek na powierzchni Ziemi symulowane z uzy-
ciem programu AIRES [141]. Azymut symulowanych pekéw wynosi 180° (kierunek rozwoju peku z
lewa na prawo). Pionowa kolorowa skala odpowiada calkowitej liczbie czastek naladowanych (elek-
tronéw, fotondéw i mionéw). (A) Rozklad gestosci liczby czastek dla peku pochodzacego z rozpadu
leptonu 7 o energii E; = 10 EeV, kacie zenitalnym 6 = 89° i wysokosci punktu rozpadu leptonu tau
h = 500m liczonej wzgledem poziomu detektora. (B) Rozklad gestosci liczby czastek z rozpadu lep-
tonu 7 o E; = 10EeV, 0 = 91°, h = 500m. (C) Rozklad gestosci liczby czastek dla peku z reakcji
typu CC (v + N — e+ X) dla neutrina elektronowego o energii F,, = 1EeV, § = 87°, h = 850m.
(D) Rozklad gestosci liczby czastek dla peku z reakcji typu NC (v + N — v, + X) dla E,, = 1EeV,
0 =87°, h =850m.

miony. Bedzie to miato odbicie w zmianach czasu trwania impulswﬂl jak to pokazano na ry-
sunku Spodziewany jest dtugi sygnal rejestrowany dla pierwszych stacji, a krétki dla
ostatnich wyzwalanych stacji. Ta tzw. asymetria czasu narastania jest unikalna cecha pekéw
neutrinowych [164, 165].

Na rysunku przedstawiono przykladowe symulacje odpowiedzi detektora powierzch-
niowego tzn. dlugosé sygnatu rejestrowanego przez wyzwolone liczniki czerenkowskie, uzyska-
ne przy uzyciu programu Offline, dla pekéw neutrinowych i poziomych pekéw inicjowanych
przez protony. Wyzwolone liczniki czerenkowskie dla pekéw neutrinowych formuja wydtuzona
strukture ,Slad“ peku na powierzchni Ziemi, o dtugosci okoto 40 km. Widzimy, ze poziome
peki inicjowane przez protony beda réwniez posiadaly wydtuzony slad peku na powierzchni

TDlugosé¢ impulsu to czas kiedy calka z sygnatu rejestrowanego przez licznik czerenkowski zmienia sie od 10%
do 90%.
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Rysunek 6.12: Srednia dlugosé sygnalu rejestrowanego przez licznik czerenkowski jako funkcja odle-
glosci od pierwszego wyzwolonego licznika. Peki inicjowane przez lepton tau lecacy w gore oznaczono
indeksem “up”, a peki lecace w dot przez “dw’. Rezultaty symulacji dla neutrin o energii 0.3 EeV i
10 EeV. Dla poréwnania pokazano dlugosé sygnatu rejestrowany prze licznik czerenkowski w przypad-
ku pekéw inicjowanych przez proton o kacie zenitalnym (6 > 60° i § > 80°).

Ziemi, ale liczba wyzwolonych stacji np. w kierunku prostopadlym do kierunku propagacji
wielkiego peku powinna by¢ inna. Ze wzgledu na obecnosé sktadowej elektromagnetycznej
nalezy spodziewaé sie szerszego peku dla neutrin niz dla protonéw (rysunek [613). Widocz-
na jest rowniez réznica w czasie trwania rejestrowanego sygnalu dla pekéw neutrinowych i
protonowych.

Reasumujac, informacja o topologii wyzwolonych licznikow czerenkowskich i analiza dtu-
gosci czasu trwania impulsu rejestrowanego przez liczniki czerenkowskie bedzie umozliwiata
identyfikacje neutrinowych przypadkéw w Obserwatoium Auger. Szczegbéltowa procedura zo-
stanie opisana w nastepnym rozdziale.

Podsumowujac rozwazania w tym rozdziale nalezy stwierdzi¢, ze w celu identyfikacji neu-
trin w Obserwatorium konieczne jest skonstruowanie swego rodzaju “tancucha” Monte Car-
lo, sktadajacego sie z symulacji propagacji neutrin w skorupie ziemskiej, symulacji rozwoju
wielkich pekow inicjowanych przez neutrina w atmosferze i znalezienia tzw. ,odpowiedzi”
Obserwatorium Pierre Auger na peki neutrinowe. W tym rozdziale zaproponowano przyktad
realizacji tego typu tancucha symulacji Monte Carlo. W szczegdlnosci przedstawiono mody-
fikacje generatora neutrin o nazwie ANIS. Zmodyfikowany generator zastosowano do oceny
wplywu topografii terenu Obserwatorium na spodziewana liczbe przypadkéw neutrinowych w
detektorze fluorescencyjnym. Obserwatorium Pierre Auger otoczone jest przez potezny masyw
gérski (Andy), ktéry stanowi dodatkowa tarcze dla neutrin. Wykonano symulacje propaga-
cji neutrin w skorupie ziemskiej, wykorzystujac cyfrowe mapy wysokosci opisujace topografie
terenu Obserwatorium Pierre Auger wykazujac, ze uwzglednienie Andéw prowadzi do liczby
przypadkéw wiekszej o okoto 24% niz w przypadku obliczen dla sferycznego modelu Zie-
mi. Dodatkowo w generatorze ANIS zaimplementowano rézne modele przekrojéw czynnych i
modele strat energii leptonu tau. W ten sposéb generator ANIS stal sie narzedziem do ba-
dania efektéw systematycznych, wynikajacych z zastosowania tych modeli. Warto nadmienié
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Rysunek 6.13: Przyktady symulowanych poziomych pekéw ,widzianych” przez przez Obserwatorium
Pierre Auger. Kolory oznaczaja rézne wartosci czasu kiedy licznik czerenkowski zostaje wyzwolony
przez wielki pek atmosferyczny. Dodatkowo tym samym kolorem oznaczono zarejestrowany sygnal
przez licznik odpowiadajacy wartosci czasu kiedy licznik czerenkowski zostal wyzwolony przez wielki
pek atmosferyczny. (A) Slad peku na powierzchni Ziemi dla peku lecacego w dét inicjowanego przez
ve z reakcji NC v, o kacie zenitalnym 87° i energii 1 EeV. (B) Slad peku dla v, z reakcji CC o kacie
zenitalnym 87° i energii 1 EeV. (C) Slad peku na powierzchni Ziemi dla protonu o kacie zenitalnym
87° i energii 1 EeV.

ze modyfikacje generatora ANIS maja na tyle ogdlny charakter, ze zmodyfikowany generator
moze by¢ uzyty do symulacji propagacji neutrin w skorupie ziemskiej i w atmosferze dla do-
wolnego detektora naziemnego. Skonstruowany tancuch symulacji Monte Carlo zastosowano
do obliczenia akceptancji i spodziewanej liczby przypadkéw dla fluorescencyjnego detekto-
ra Obserwatorium Auger. Wykazano, ze detektory fluorescencyjne Obserwatorium w ciggu
kilkunastu lat pracy mogltyby zarejestrowaé kilka przypadkéw neutrinowych. Dodatkowo za-
proponowano modyfikacje tancucha symulacji Monte Carlo dla detektora powierzchniowego
Obserwatorium Auger. Wykonano na duza skale (okoto 80000 przypadkéw) symulacje rozwoju
wielkich pekéw atmosferycznych zaréwno dla pekéw lecacych w gore (taonowych) jak i pekéw
lecacych w dét inicjowanych przez neutrina taonowe i elektronowe. Oddzialywanie neutrin
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poprzez prad natladowany i neutralny symulowano generatorem PYTHIA, a rozpad leptonu
tau pakietem TAUOLA. Znaleziono oczekiwany sygnal generowany przez peki neutrinowe w
licznikach czerenkowskich Obserwatorium Pierre Auger i zwrécono uwage, ze analiza topolo-
gii wyzwolonych licznikéw czerenkowskich i analiza dlugosci trwania impulsu rejestrowanego
przez liczniki czerenkowskie bedzie umozliwiata identyfikacje neutrinowych przypadkow wsrod
wielkiej liczby pekow inicjowanych przez protony czy ciezsze jadra. Symulacje Monte Carlo
opisane w tym rozdziale sa niezbedne do identyfikacji neutrin w danych zebranych przez
Obserwatorium Auger.
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Rozdziat

Poszukiwanie neutrin najwyzszych
energii w Obserwatorium Pierre

Auger

W rozdziale tym przedstawimy procedure stosowana w Obserwatorium Pierre Auger do iden-
tyfikacji wysokoenergetycznych neutrin oraz podamy gorne ograniczenie na strumien neutrin
taonowych lecacych w gére i strumien neutrin (ve, v, i v7) lecacych w dét. Jak poprzednio
wspomniano, identyfikacja neutrinowych przypadkéw bedzie polega¢ na odréznieniu miodych
poziomych pekdéw od starych (poziomych) pekéw inicjowanych przez promienie kosmiczne naj-
wyzszych energii. Opisana w tym rozdziale procedura identyfikacji pekéw taonowych zostala
juz pokazana w pracach [30-33], a metoda identyfikacji neutrinowych (v, v, i v;) pekéw
lecacych w d6t w pracach [34, 35].

7.1 Kaskady indukowane przez lepton tau

Neutrino taonowe, oddziatujac w skorupie ziemskiej przez prad natadowany produkuje lepton
tau, ktéry opuszczajac skorupe ziemska wydostaje sie do atmosfery gdzie rozpada sie induku-
jac blisko detektora powierzchniowego wielki pek atmosferyczny z silnag skltadowa elektroma-
gnetyczna. Liczniki czerenkowskie wyzwolone przez pek taonowy formowaé beda wydluzona
strukture - ”$lad” peku - na powierzchni Ziemi jak to pokazano na rysunku 6131

Definicja obserwabli

W pierwszym kroku topologia $ladu peku na powierzchni Ziemi moze by¢ uzyta do wyodreb-
nienia poziomych pekéw [1. Slad wielkiego peku na powierzchni Ziemi, a wlasciwie konfigura-

*Co prawda, poziome peki inicjowane przez protony beda réwniez posiadaly wydtuzony §lad peku na powierzchni
Ziemi, ale liczba stacji np. w kierunku prostopadtym do osi §ladu jest inna, rysunek [6.13] Ze wzgledu na obec-
nosé¢ sktadowej elektromagnetycznej, dla neutrin nalezy spodziewaé sie wiekszej liczby wyzwolonych licznikéw

w kierunku prostopadtym do osi §ladu peku niz dla protonéw.
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Rysunek 7.1: (A) Szkic dlugosci i szerokosci §ladu peku na powierzchni Ziemi. Wieksze pelne koél-
ka reprezentuja wyzwolone liczniki czerenkowskie z zarejestrowanym sygnatem. Male okregi liczniki
czerenkowskie z zerowym sygnalem. (B) Szkic wyznaczania predkosci efektywnej.

cja wyzwolonych licznikéw czerenkowskich moze byé opisana przez elipsoide. Z technicznego
punktu widzenia osie tej elipsoidy mozna wyznaczy¢ z tensora bezwladnosci skonstruowanego
z uwzglednieniem pozycji i sygnalu rejestrowanego przez liczniki czerenkowskie [30,32]. W re-
zultacie $lad wielkiego peku na powierzchni Ziemi moze byé¢ opisany przez wielka oS elipsoidy
L i mata 0§ W jak to pokazano na rysunku[ZI] (A).

Dodatkowym parametrem, ktory moze by¢ uzyty w celu wyodrebnienia poziomych pe-
kéw jest srednia predkoséé efektywna (V). Predkosé ta jest zdefiniowana jako $rednia wartos$é
predkosci efektywnej liczonej miedzy dwoma wyzwolonymi licznikami czerenkowskimi:

s — i
1) Atzj)

(7.1)

gdzie d;; oznacza odlegto$¢ miedzy dwoma licznikami, rzutowang na kierunek opisany przez
wielka o$ §ladu wielkiego peku L, a At;; to réznica w czasie trygera, rysunek [l (B). W
przypadku peku pionowego predkosé¢ efektywna powinna by¢ znacznie wieksza od predkosci
Swiatla, natomiast dla peku poziomego bliska predkosci $wiatta. Jak to wynika z symula-
cji Monte Carlo (rysunek [[.2]), réwniez odchylenie standardowe predkosci efektywne; oW
pozwala na wyodrebnienie poziomych pekdw.

W drugim kroku, kiedy poziome peki zostana wyodrebnione, mtode peki mozna ziden-
tyfikowaé przez zliczenie licznikéw czerenkowskich z sygnatem rozcigglym w czasie. Liczniki
z takim sygnalem beda spelnialy warunki trygera ToT (Time over Threshold), wyzwalane-
go przez skltadowa elektromagnetyczna wielkiego peku. Neutrinowy kandydat powinien mieé¢
wiekszo$¢ wyzwolonych licznikéw czerenkowskich z tego typu trygerem. Aby mieé pewnosé, ze
sygnal rejestrowany przez licznik jest generowany przez skladowa elektromagnetyczna wiel-
kiego peku, wprowadzone zostaly drobne modyfikacje trygera ToT, polegajace na zmianie
warunku dtugoéci czasu trwania impulsu z 275 ns do 325 ns. Pozwala to na odrzucenie sy-
gnaléow generowanych przez przypadkowe miony atmosferyczne. Dodatkowo wymagane jest,
aby stosunek calki (obliczonej jako suma sygnalu w przedzialach czasowych) z sygnatu do
wartosci maksimum rejestrowanego sygnatu (tzw. piku) byl wiekszy niz 1.4.



7.1. Kaskady indukowane przez lepton tau 81

liczba przypadkéw
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Rysunek 7.2: Rozklad obserwabli L/W (A), predkosci efektywnej (V) (B) i jej odchylenia standardo-
wego o(yy (C) dla symulowanych pekéw taonowych lecacych w gére (linia ciggla czerwona) i danych
zebranych przez Obserwatorium Auger miedzy listopadem a grudniem 2004 (niebieskie punkty).

Kryteria selekcji

W celu identyfikacji przypadkéw neutrinowych w danych zebranych przez Obserwatorium
Pierre Auger konieczna jest konstrukcja swego rodzaju "filtra” wykorzystujacego obserwable
zdefiniowane w poprzedniej sekcji. Na rysunku pokazano rozklad tych obserwabli dla
rzeczywistych danych zebranych przez Obserwatorium i dla symulowanych poziomych pekow
taonowych. Analiza rozkladéw przedstawionych na rysunku[7.2]i rezultatéw symulacji Monte
Carlo prowadzi do nastepujacych kryteriow selekcji pekéw neutrinowych:

o L/W>5
e 0.29 < (V) <0.324 i oy < 0.08
e liczba wyzwolonych licznikéw czerenkowskich z trygerem ToT wigksza niz 60%

e licznik czerenkowski potozony w centrum $ladu peku otoczony przez 5 licznikéw czeren-
kowskich z sygnatem réznym od zera. Warunek ten pozwala uwzglednic¢ tylko kompakto-
we konfiguracje wyzwolonych licznikéw i pozwala na odrzucenie przypadkéw, w ktérych
cze$¢ wyzwalanych licznikéw znajduje sie na obrzezach detektora powierzchniowego. W
takich przypadkach slad peku jest niepelny, co powoduje “falszowanie” rozktadéw L/W
i (V).

Zastosowanie tych kryteriéw do danych zebranych przez Obserwatorium Auger w okresie
miedzy 1 stycznia 2004 a 30 kwietnia 2008 daje zerowq liczbe neutrinowych kandydatow.

Wydajnosé¢ detekcji pekéw neutrinowych w Obserwatorium Auger

Niezbedng wielkoscia, ktora nalezy obliczy¢ w celu oceny spodziewanej liczby przypadkéw
neutrinowych rejestrowanych przez Obserwatorium Pierre Auger jest prawdopodobienstwo
identyfikacji pekéw neutrinowych przez detektor powierzchniowy Obserwatorium Pierre Au-
ger. Prawdopodobienstwo identyfikacji pekéw neutrinowych, e(Es, h,0) jest zdefiniowane jako
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Rysunek 7.3: Mapa pokazujaca prawdopodobienstwo identyfikacji pekéw taonowych przez detektor
powierzchniowy Obserwatorium Pierre Auger.

stosunek liczby pekéw neutrinowych wyzwalajacych liczniki czerenkowskie i spelniajace kry-
teria selekcji do liczby wszystkich symulowanych pekéw neutrinowych dla danego kata zeni-
talnego 0, energii F i wysokosci h punktu pierwszego oddziatywania czastki inicjujacej wielki
pek.

W ogélnym przypadku prawdopodobienstwo identyfikacji neutrin zalezy od energii FEj
przekazywanej przez neutrino do wielkiego peku, wysokosci punktu oddziatywania h i kata
zenitalnego 0. W przypadku jednak pekéw inicjowanych przez lepton tau, ze wzgledu na
maly zakres spodziewanych katéw obserwacji (90° < € < 95°), mozna zalozyé, ze e(Es, h,0)
bedzie stabo zalezalo od kata zenitalnego. Symulacje Monte Carlo potwierdzaja te hipoteze
wtedy, gdy stosujemy parametryzacje prawdopodobienstwa identyfikacji w funkcji wysokosci
maksimum rozwoju wielkiego peku hqg.

Pek taonowy rozwija sie zwykle w poblizu powierzchni Ziemi, czyli w dolnych warstwach
atmosfery, gdzie gesto$é¢ powietrza jest znacznie wieksza niz w gérnych warstwach. Dla wielkich
pekéw atmosferycznych maksimum rozwoju wielkiego peku wystepuje po przebyciu przez
wielki pek glebokoéci atmosferycznej okoto 700 g/cm? (dla peku protonowego o energii okoto
1 EeV). Zakladajac, ze taki pek poruszalby sie poziomo w dolnych warstwach atmosfery,
700 g/cm? odpowiadatoby odleglogci okoto 6 kilometréw (odlegloéé ta jest mierzona wzdhuz
osi peku od punktu pierwszego oddzialywania protonu do punktu maksimum wielkiego peku
lezacego na osi peku). W przypadku pekéw taonowych lecacych w gore, jak pokazuja rozklady
liczby czastek na powierzchni Ziemi prezentowane na rysunku (A) i (B), maksimum
rozwoju peku taonowego jest osiagane po okolo 10 km od punktu rozpadu leptonu tau [30,
32]. Wysokosé punktu maksimum rozwoju peku, mierzona wzgledem poziomu detektora, to
wlasnie parametr hyy (rysunek [Z3)).

Na rysunku pokazano prawdopodobienstwo identyfikacji pekéw taonowych przez de-
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tektor powierzchniowy Obserwatorium w zaleznosci od energii leptonu tau F. i wartosci
parametru hyg. Widzimy, ze nawet dla najwyzszych energii (10%° eV) tylko peki dla ktérych
wysoko$¢ maksimum jest nie wigksza niz 2.5 km moga wyzwalaé liczniki czerenkowskie Obser-
watorium Auger. Prawdopodobienstwo identyfikacji osigga maksymalng wartosé réwna 0.82,
ze wzgledu na fakt, ze kanal mionowy 7 — p~ 7, nie wywoluje pekéw rejestrowanych przez
detektor powierzchniowy Obserwatorium Auger.

Warto zauwazy¢, ze rozne od zera prawdopodobienstwo identyfikacji neutrin definiuje
wokél detektora powierzchniowego objetosé aktywna o rozmiarze Vsp = Sgp X hyg, gdzie Ssp
to powierzchnia detektora naziemnego. Objetosé ta jest rzedu kilku tysiecy km? i roénie wraz
ze zwiekszeniem energii leptonu tau inicjujacego wielki pek atmosferyczny. Dla przypomnienia
objetos¢ aktywna innych eksperymentow neutrinowych takich jak IceCube czy NEMO jest
rzedu 1-2 km?, czyli przynajmniej o 3 rzedy wielkoéci mniejsza.

Gorne ograniczenie na strumien neutrin taonowych

Jak wspomniano powyzej, dane z okresu miedzy 1 stycznia 2004 a 30 kwietnia 2008 zosta-
ly przeanalizowane pod katem poszukiwan przypadkow neutrinowych. Dane te efektywnie
odpowiadaja okoto 1.5 roku pracy ukonczonego detektora powierzchniowego Obserwatorium
Auger. W tym okresie nie znaleziono kandydata spetniajacego kryteria selekcji, wiec istnieje
mozliwos¢ podania tylko gérnego ograniczenia na strumien neutrin taonowych przechodzacych
przez Obserwatorium Pierre Auger. W celu obliczenia tego gérnego ograniczenia, wymagana
jest znajomo$¢ neutrinowej ekspozycji detektora dla wyzej wymienionego okresu. Ekspozycja
ta moze by¢ obliczona z formuty

By < d’N.
Exp= [ dQ [  dE, [ dhjg——Z P, 7.2
P /Q /0 /0 Y AE, dhyg (7.2)

gdzie d>N, /dE.dhig to strumien leptonéw tau opuszczajacych skorupe Ziemi (rozktad lepto-
néw tau o danej energii w objeto$éi Vgp mozna otrzymac np. korzystajac z generatora ANIS)
spleciony z czynnikiem

P.(E, hio) :/Tdt/SdS cos0 ¢(Er, hio, @, y, 1), (7.3)

gdzie €(E;, hig, x,y,t) to opisane poprzednio prawdopodobienstwo identyfikacji pekéw inicjo-
wanych przez lepton 7, ktére dodatkowo zalezy od pozycji (x,y) uderzenia peku w detektor
powierzchniowy i rzeczywistej powierzchni detektora S dla danego czasu t. Nalezy tu zwroécié
uwage na fakt, ze obliczenie €¢(E;, hio,x,y,t) jest problemem nietrywialnym. W ciagu wyzej
wymienionego okresu, detektor powierzchniowy byl w stanie budowy, wiec konfiguracja de-
tektora, jego powierzchnia, liczba dzialajacych licznikéw czerenkowskich itd. zmieniala si¢ z
dnia na dzien. Wszystkie te zmiany nalezalo uwzglednié¢ przy obliczeniu €(E;, hig, x,y, t).

W obliczeniach ekspozycji rozwazano tez szereg efektéow, ktore sa zrodlem bledow syste-
matycznych. Po pierwsze uwzgledniono potozenie topograficzne Obserwatorium Auger. Wy-
konano szczegdlowe symulacje propagacji neutrin wykorzystujac generator ANIS z zaimple-
mentowanymi cyfrowymi mapami wysokosci opisujacymi topografie terenu Obserwatorium.
Wykazano, ze pominiecie Andéw prowadzi do zanizenia o okoto 18% spodziewanej liczby



84  Rozdziatl 7. Poszukiwanie neutrin najwyzszych energii w Obserwatorium Pierre Auger

10"

1016

Ekspozycja (cm? s sr)

1015

1014

Ll Ll Ll Ll L

107 10 10" 10
Energia neutrina (eV)

Rysunek 7.4: Ekspozycja Obserwatorium Pierre Auger dla pekéw taonowych obliczona dla jednego
roku pracy ukonczonego Obserwatorium. Linie ciagle obrazuja zmiany ekspozycji w wyniku uwzgled-
nienia wszystkich bledéw systematycznych dyskutowanych w tekscie. Linia przerywana obrazuje jej
zmiany po uwzglednieniu tylko bledéw systematycznych zwiazanych z polaryzacja leptonu tau, prze-
kroju czynnego i réznych modeli start energii leptonu tau.

przypadkéw pekéw taonowych w SD (dla FD bylo 24%). Po drugie, rozwazano bledy syste-
matyczne zwigzane z symulacja rozwoju wielkich pekéw atmosferycznych. Symulacje rozwoju
wielkich pekéw wykonano dla dwéch modeli: QGSJET [82] i SIBYLL [166]. Na tym etapie
uwzgledniono rowniez wpltyw réznych pozioméw “odchudzania” zwigzanych z symulacja roz-
woju wielkich pekéw atmosferycznych z uzyciem algorytmu z pracy [79]. Bledy systematycz-
ne zwiazane z uzyciem modeli QGSJET i SIBYLL w symulacjach oraz z réznymi poziomami
“odchudzania” oceniono na J_r?ﬁ%%. Po trzecie badano wplyw réznych przekrojow czynnych opi-
sujacych oddzialywanie neutrin z materiag na otrzymane rezultaty. Rézne modele przekrojow
czynnych modyfikuja liczbe spodziewanych przypadkéw o okoto fggﬁ Po czwarte oceniono
bledy systematyczne zwiazane z symulacja propagacji leptonu tau w skorupie ziemskiej. W
tym przypadku rézne modele opisujace straty energii leptonu tau w czasie jego propagacji
w skorupie ziemskiej prowadza do zmian liczby oczekiwanych przypadkéw o ffggﬁ Na kon-
cu badano wplyw polaryzacji leptonu tau (helicity £1) na otrzymane rezultaty. Symulacje
wykonane dla skrajnych wartosci polaryzacji tj. kiedy wyprodukowany lepton 7 mial heli-
city tylko +1 lub tylko —1 prowadza do réznic ﬂggﬁ
Bledy systematyczne zaleza réwniez od ksztaltu widma przewidywanego strumienia neutrin

w spodziewanej liczbie przypadkéw.

®(E,). Rozwazajac widmo neutrin GZK i widmo neutrin opisane przez funkcje potegowa
E~? spodziewana liczba przypadkéw moze byé rézna nawet o czynnik 3. Powyzsze bledy
systematyczne szacowano wzgledem liczby przypadkéw otrzymanych dla przekroju czynnego
CSSS [108], modelu ALLM [120] opisujacego straty energii leptonu tau i dla symulacji rozwoju
wielkich pekéw z uzyciem modelu SIBYLL.

Na rysunku[T 4] pokazano wyliczona ekspozycje dla jednego roku pracy ukonczonego Obser-
watorium Auger wraz z jej zmianami wynikajacymi z uwzglednienia btedéw systematycznych
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Rysunek 7.5: Limit rézniczkowy /catkowy Obserwatorium Pierre Auger dla pekéw taonowych pordw-
nany z limitami z innych eksperymentéw. Szary obszar opisuje przewidywany strumien neutrin GZK.

dyskutowanych powyzej. Wktad bledéw systematycznych zalezy od energii neutrina. Dla ni-
skich energii (okolo 1 EeV) dominuja bledy zwiazane z polaryzacja leptonu tau, neutrinowym
przekrojem czynnym i stratami energii leptonu tau. Dla wyzszych energii wktad tych kontry-
bucji staje sie mniej znaczacy w stosunku do innych btedéw systematycznych rozwazanych
powyzej (topografia, symulacje rozwoju pekéw atmosferycznych).

Dla danego strumienia neutrin docierajacych do atmosfery Ziemi, opisanego przez K x
®(E)), znajomosé ekspozycji pozwala na obliczenie gérnego ograniczenia. Zakladajac poziom
ufnosci 90% i wartosé wspélezynnika K = 2.44 z pracy [167] a takze zerowa liczbe przypadkéw
tta i zerowa liczby kandydatéw neutrinowych dla strumienia neutrin opisanego przez dN/dE =
K - B2, limit neutrinowy moze by¢ wyliczony z

P 2.44
9% = T9(E) - Exp(E)dE

(7.4)

gdzie Exp(E) to ekspozycja neutrinowa Obserwatorium Auger.
Dla rozproszonego strumienia neutrin v, opisanego przez dN/dE = K - E~2, obliczomy
limit (tzw. forma catkowa) odpowiadajacy 90% poziomu ufnosci wynosi:

Kooz = 6.0 (13) x 107 (GeV em 25~ sr 1),
Limit otrzymano dla zakresu energii 2 x 1017 - 2 x 10! eV, w ktérym oczekujemy 90%
przypadkéw dla strumienia neutrin opisanego przez funkcje E~2. Na rysunku zazna-
czono warto$¢ tego limitu dla scenariusza optymistycznego bledéw systematycznych (linia

przerywana) i scenariusza pesymistycznego bledéw systematycznych (linia ciagla) wraz z
oczekiwanym widmem astrofizycznych neutrin GZK [22]. Dodatkowo na rysunku pokazano
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Rysunek 7.6: (A) Szkic poziomego peku inicjowanego przez neutrino oddzialywujace w poblizu de-
tektora. Sygnal licznikéw czerenkowskich w poczatkowym obszarze “Sladu” na powierzchni Ziemi,
zdominowany jest przez skladowa elektromagnetyczna wielkiego peku, podczas gdy konicowy obszar
“Sladu” przez miony. (B) Szkic nachylonego peku inicjowanego przez hadron oddzialywujacy wysoko
w atmosferze. Skladowa elektromagnetyczna wielkiego peku jest absorbowana i tylko miony docieraja
do licznikéw czerenkowskich.

limity z innych eksperymentéw neutrinowych: AMANDA, Baikal, RICE (przeskalowany do
90% poziomu ufnosci), HiRes, ANITA-lite, ANITA i GLUE, a takze pokazano tzw. limit réz-
niczkowy, ktéry jest proporcjonalny do odwrotnosci ekspozycji 2.44/(E, Exp(E),)). Widzimy,
ze Obserwatorium Pierre Auger posiada najlepsza czuto$é na neutrina taonowe w okolicach
10'® eV, gdzie przewidywany strumien neutrin GZK osigga swoje maksimum. W zakresie
energii 2 x 1017 — 2 x 10'Y eV ograniczenie na strumiei neutrin podane przez Obserwatorium
Auger jest najlepszym limitem sposréd innych limitéw. Co prawda w chwili obecnej limity
Obserwatorium Auger sg powyzej przewidywan na strumien neutrin GZK, ale pamietajmy ze
Obserwatorium Auger bedzie pracowato co najmniej przez najblizsze 15-20 lat.

Podany limit Obserwatorium odpowiada okresowi okoto 1.5 roku pracy ukonczonego Ob-
serwatorium. Powstaje pytanie jak ma sie ten czas do oczekiwanej liczby przypadkéw neutri-
nowych. Obliczona warto$¢ z wykorzystaniem ekspozycji z rysunku [[4] i dla widma neutrin
GZK to okoto 0.3 przypadkéw na rok (okoto 1 przypadek na 3 lata). Biorac pod uwage btedy
systematyczne, wartos¢ ta moze by¢ o czynnik okoto 2 wieksza lub mniejsza. Widzimy wiec, ze
w ciggu kilku nastepnych lat Obserwatorium Auger powinno eksperymentalnie zweryfikowaé
hipoteze produkcji neutrin GZK, tzn. odkry¢ neutrina GZK lub, w przypadku braku neutri-
nowego kandytata, podaé lepszy limit na strumien neutrin. Ewentualny brak neutrin GZK
bedzie mial fundamentalne znaczenie dla astrofizyki. Jak to byto juz wspomniane, neutrina
GZK powstaja w wyniku oddziatywania promieni kosmicznych najwyzszych energii z mikro-
falowym promieniowaniem tla i sa produkowane w wyniku rozpadu natadowanych pionéw.
Neutrina moga by¢ tez produkowane w Zrédtach astrofizycznych, gdzie réwniez dominujacym
procesem produkeji neutrin jest rozpad naladowanych pionéw. Widzimy wiec, ze brak neutrin
GZK moze oznaczaé, ze ten klasyczny mechanizm produkcji neutrin nie jest prawdziwy, lub ze
propagacja promieni kosmicznych odbywa sie w inny sposob niz zakladamy do tej pory. Brak
neutrin GZK moze by¢ tez sygnaturg proceséw fizycznych wykraczajacych poza standardo-
we oddzialywania neutrin z materia. Ten ostatni problem omoéwimy bardziej szczegélowo w
rozdziale O
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Rysunek 7.7: Neutrina moga oddzialywaé¢ w atmosferze poprzez prad naladowany (CC) lub neutralny
(NC). Dla oddzialywan typu v, CC cala energia pierwotnego neutrina jest przekazywana do wielkiego
peku, podczas gdy w przypadku oddzialywan typu NC tylko jej czesé. Podobna sytuacja ma miejsce
dla oddzialywan typu v, CC, z ta réznica, ze wyprodukowany w atmosferze mion w wigkszosci przy-
padkéw nie inicjuje wielkiego peku. wyprodukowany mion dociera do skorupy ziemskiej ulegajac w niej
rozpadowi. Dla oddzialywan typu v, CC inicjowany wielki pek ma podwdjna strukture tzw. double
bang structure, pierwszy pek atmosferyczny inicjowany jest przez produkty hadronowe, a drugi przez
lepton tau, ktory po przebyciu kilka km ulega rozpadowi w atmosferze inicjujac pek taonowy.

7.2 Neutrina lecace w dét

Obserwatorium Auger jest czule nie tylko na peki lecace w gére indukowane przez neutrina
taonowe, ale rowniez na peki lecace w dét indukowane przez neutrina elektronowe, taonowe i
mionowe. W zasadzie procedura identyfikacji neutrinowych pekéw lecacych w dét jest podobna
do procedury stosowanej dla pekéow taonowych lecacych w gore. Szukamy tak jak poprzednio,
poziomych pekéw z silna sktadowa elektromagnetyczna, jak to pokazano na rysunku[7.6 (A),
wérod wielkiej liczby pekéw poziomych inicjowanych przez promienie kosmiczne najwyzszych
energii jak to pokazano na rysunku [0l (B).

Wystepuja jednak pewne roznice. Po pierwsze w przypadku pekéw lecacych w dot spo-
dziewamy sie, ze Obserwatorium Auger bedzie "czule” nie tylko na neutrina oddziatujace
poprzez prady naladowane (CC), ale réwniez przez prady neutralne (NC). Spodziewamy sie
takze, ze nie tylko wielkie peki indukowane przez neutrina taonowe moga by¢ rejestrowane
przez detektor naziemny, ale rowniez peki inicjowane przez neutrina elektronowe i neutrina
mionowe. Na rysunku [.7] przedstawiono mozliwe kanaly detekcji neutrin dla pekéw lecacych
w dél. Po drugie spodziewany katowy zakres obserwacji (70° < 6 < 90°) jest znacznie wiek-
szy niz dla pekéw taonowych (90° < 6 < 95°). Wigkszy zakres katowy powoduje jednak,
ze tto pochodzace od pekdéw inicjowanych przez promienie kosmiczne jest znacznie wieksze
niz dla pekéw lecacych w gére. Przykladowo na rysunku [L.8 (B) pokazano rozkltad L/W dla
pekow neutrinowych i zebranych danych przez Obserwatorium Auger. Widzimy, ze o ile dla
katéw zenitalnych wiekszych niz 85° kontrybucja tta jest niewielka, to dla mniejszych katéw
zenitalnych tlo staje sie znaczace. Komplikuje to procedure selekcji pekéw neutrinowych.

7 drugiej strony neutrino lecace w dot oddziatuje w osrodku o znacznie mniejszej gestosci,
niz kiedy oddziatuje ono w skorupie ziemskiej. W efekcie spodziewana liczba rejestrowanych
przypadkéw jest znacznie mniejsza. Niemniej jednak uwzglednienie dodatkowych oddzialywan
i wickszego zakresu katowego powoduje, ze kontrybucja pekéw lecacych w dot jest niezanied-
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bywalna.

W dalszej czesci rozdziatu opiszemy zmodyfikowana procedure identyfikacji pekéw leca-
cych w dét i podamy gérne ograniczenie Obserwatorium Auger na strumien neutrin (ve + v; +
v,,) lecacych w dot.

Selekcja pekéw neutrinowych

Podobnie jak to mialo miejsce dla pekéw lecacych w gore (taonowych), w celu znalezienia od-
powiedzi Obserwatorium Auger na peki lecace w dot, przeprowadzono szczegétowe symulacje
Monte Carlo propagacji neutrin elektronowych, taonowych i mionowych, oddziatujacych po-
przez prady natladowane i neutralne w atmosferze ziemskiej. Oddziatywania neutrin poprzez
prad naladowany i neutralny byly symulowane z wykorzystaniem generatora HERWIG [168],
a rozpad leptonu tau przy uzyciu pakietu TAUOLA [140]. Produkty oddzialywan neutrin zo-
staly uzyte do symulacji wielkiego peku atmosferyczny przez program AIRES [141]. Nastepnie
wykorzystujac pakiet Offline otrzymano przewidywany sygnal w licznikach czerenkowskich
Obserwatorium Auger generowany przez peki neutrinowe.

Chociaz licznik czerenkowski Obserwatorium Auger nie jest bezposrednio czuly na ro-
dzaj oddzialywujacej czastki w liczniku, to czasowa zdolno$é rozdzielcza 25 ns pozwala na
odréznienie czasowo rozciaglych sygnaléw (rzedu ~ 1 mikrosekundy), generowanych przez
wielkie peki atmosferyczne z silna skltadowa elektromagnetyczna od sygnaléw krotkich (rzedu
~ 100 ns) generowanych przez wysokoenergetyczne miony. Te dwa przypadki mozna rozréznié
wprowadzajac zmienna AoP (Area over Peak) bedaca stosunkiem calki z sygnaltu rejestrowa-
nego przez licznik czerenkowski do jego maksymalnej wartosci tzw. piku (rysunek B.3]). Jak
pokazano na rysunku [I.§ (C), zmienna AoP jest bardzo dobra zmienna dyskryminacyjna.
Na rysunku (C) widoczna jest dobra separacja rozkladu AoP dla symulowanych pekéw
neutrinowych i poziomych pekéw rejestrowanych przez Obserwatorium Auger.

Tak jak poprzednio (dla pekéw taonowych lecacych w gére) peki poziome mozna wy-
drebieni¢ poprzez uzycie obserwabli topologicznych opisujacych slad peku neutrinowego na
powierzchni Ziemi. Przykladowo, na rysunku (A) pokazano rozklad katowy liczby zare-
jestrowanych przypadkow miedzy 1 stycznia 2004 a 30 wrze$nia 2008 roku, a takze rozktad
katowy symulowanych pekéw neutrinowych lecacych w dét. Widzimy, ze peki poziome moga
byé¢ wyodrebnione sposréd zebranych danych, przez zastosowanie takich kryteriéw jak sto-
sunek dlugosci $ladu peku L na powierzchni Ziemi do jego szerokosci W, oraz warunku na
predkos¢ efektywna (V). Szczegdlowe kryteria selekcji dla pekéw neutrinowych lecacych w
dot maja postac:

o L/W >3

e (V)<0.313 mns™!

e odchylenie standardowe predkosci efektywnej oy < 0.08 - (V)
e zrekonstruowany kat zenitalny 0., > 75°

Doktadnie te same kryteria zostaly zastosowane do symulowanych przypadkdéw neutrinowych.
Widzimy, ze topologiczne kryteria selekcji prowadzg tylko do nieznacznej redukcji liczby przy-
padkéw (okolo 15%) symulowanych pekéw neutrinowych.
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Rysunek 7.8: (A) Rozklad katowy neutrin wazony strumieniem E~2 i danych do$wiadczalnych. (B)
Wsp6élezynnik L/W jako funkcja zrekonstruowanego kata zenitalnego. Peki neutrinowe maja wieksza
wartos¢ L/W niz dane doswiadczalne dla wiekszych katéw zenitalnych. (C) Stosunek calki z sygnatu do
warto$ci maksymalnego sygnalu, parametr AoP, dla pierwszego wyzwolonego licznika czerenkowskiego
“$ladu” peku na powierzchni Ziemi. Dodatkowo pokazano zaleznoéé kwadratu AoP? (E), produktu AoP
dla pierwszych czterech wyzwolonych stacji sladu (F) i parametr asymetrii ((A0P>e,my — (AoP)iate)
(G) jako funkcja zrekonstruowanego kata zenitalnego peku 0,....
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Rysunek 7.9: Rozklad wyniku Fishera w skali liniowej (A) i logarytmicznej (B) dla danych zebranych
przez Obserwatorium Auger w okresie od 1 stycznia 2004 - 31 pazdziernika 2007 (prébka treningowa)
i dla symulowanych pekéw neutrinowych lecacych w dét (linia czerwona) wyzwalajacych 7 < N < 11
licznikow czerenkowskich. Pionowe linie oznaczaja wartosé cie¢ w wyniku Fishera przy ktérej spodzie-
wamy sie jednego przypadku tla na 1 rok/ 20 lat i 100 lat.

W celu wyodrebnienia pekéw atmosferycznych z silng sktadowa elektromagnetyczna za-
stosowano metode Fishera [169] dla dwéch klas przypadkéw. Pierwsza klasa przypadkéw to
rzeczywiste przypadki poziomych pekéw (przypadki tta) wyodrebnione z wykorzystaniem cie¢
przedstawionych powyzej (tzw. probka treningowa danych zebranych od 1 stycznia 2004 do
31 pazdziernika 2007 roku). Druga klasa to symulowane przypadki neutrinowe, ktére repre-
zentuja spodziewany ”sygnal” neutrinowy rejestrowany przez Obserwatorium Auger.

Metoda Fishera jest metoda analizy wielowymiarowej, ktorej rezultatem dla kazdego in-
dywidualnego przypadku jest wynik Fishera. Wynik Fishera (Fisher discriminat value, f) jest
liniowa kombinacja wielu zmiennych pochodzacych z minimalizacji warunku Fishera w taki
sposob, ze odleglos¢ miedzy srednimi dla klas jest najwieksza, podczas gdy suma kwadratéw
odchylen standardowych dla kazdej klasy jest najmniejsza. Innymi stowy w przestrzeni wie-
lowymiarowej szukamy takiej prostej, na ktéra rzutowane klasy beda ulegaly maksymalnej
separacji.

Korzystajac z metody Fishera nalezy zdefiniowaé¢ wielowymiarowa przestrzen, ktéra w
tym przypadku rozpieta jest na 10-wymiarowym wektorze:

# = {AoP;, AoP?, T} | AoP;, (AoP)curiy — (A0P)iate } (7.5)

gdzie indeks ¢ przebiega po pierwszych czterech wyzwolonych licznikach czerenkowskich dla
przypadku tta/sygnatu, a (AoP)curiy — (AOP) 44 to parametr asymetrii opisujacy zmiany $red-
niej wartosci AoP dla poczatku §ladu i konica $ladu peku na powierzchni Ziemi. Obserwable
takie jak AoP?, II}_; AoP; czy AoP1*AoPy*AoP3*AoP, stosujemy w celu zmniejszenia wply-
wu lokalnych fluktuacji sygnatu rejestrowanego przez liczniki czerenkowskie np. atmosferyczne
miony moga dociera¢ w koincydencji z mionami pochodzacymi z wielkiego peku atmosferycz-
nego falszujac rejestrowany sygnal. Na rysunku (C)-(F) przedstawiono rozklady katowe
powyzszych obserwabli dla symulowanych pekéw neutrinowych i dla danych doswiadczalnych.
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Rysunek 7.10: (A) Wydajnosé detekeji dla pekéw neutrinowych lecacych w dét. (B) Ekspozycja Ob-
serwatorium Auger na peki neutrinowe lecace z géry wyliczona dla okresu od 1 listopada 2007 do 28
lutego 2009.

Widoczna jest dobra separacja pekéw neutrinowych wéréd poziomych pekéw zarejestrowanych
przez Obserwatorium Auger.

Na rysunku pokazano rozktad f dla danych zebranych miedzy 1 stycznia 2004 a 31
pazdziernika 2007 roku i dla symulowanych pekéw neutrinowych. Widoczna jest bardzo dobra
separacja miedzy tlem (rzeczywiste dane) a sygnalem (symulacje Monte Carlo).

Na tym etapie analizy pojawia si¢ pytanie: W jaki sposéb uwzgledni¢ zmiany rozktadu tta
wraz z uptywem czasu? Zaproponowane rozwigzanie polega na zalozeniu, ze ogony rozktadu
tla mozna opisa¢ przez funkcje eksponencjalna (hipoteze te pozytywnie zweryfikowano wyli-
czajac spodziewana liczbe przypadkéw tla i poréwnujac je z ich rzeczywista liczba). Dopaso-
wujac tego typu funkcje do rozktadu tta i skalujac ja do warto$ci odpowiadajacej 20-letniemu
czasowi pracy Obserwatorium Auger otrzymujemy warto$¢ ciecia w wyniku Fishera f.u, dla
ktorego spodziewamy sie okolo 1 przypadku tta na 20 lat. Kazdy rejestrowany przypadek
o wartodci f > feut moze wiec by¢ traktowany jako kandydat neutrinowy. Zwréémy uwage,
ze zastosowanie tego ciecia powoduje, ze tto pochodzace od poziomych pekéw indukowanych
przez promienie kosmiczne zostaje znaczaco zredukowane (1 przypadek tla na 20 lat), przy
jednoczesnym odrzuceniu tylko niewielkiej liczby (~ 15%) przypadkéw neutrinowych.

Gorne ograniczenie na neutrina lecagce z gory

Zastosowanie wyzej opisanego kryterium selekcji, opartego na metodzie Fishera, do nastepnej
prébki danych (pekéw poziomych zarejestrowanych przez Obserwatorium Auger w okresie od
1 listopada 2007 do 28 lutego 2009 (okres czasu odpowiadajacy efektywnie okolo ~ 0.8 roku
pracy ukonczonego detektora) prowadzi znéw do zerowej liczby kandydatéw neutrinowych.
Pozwala to na podanie przez Obserwatorium Auger gérnego ograniczenia na strumien neutrin,
tym razem dla neutrin lecacych w doét.

Aby to jednak bylo mozliwe, podobnie jak dla pekéw taonowych lecacych w gore, ko-
nieczne jest obliczenie ekspozycji neutrinowej detektora powierzchniowego Obserwatorium.
Podobnie jak poprzednio, jest ona iloczynem strumienia neutrin docierajacego do detektora
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i wydajnosci detekcji. Wydajnos¢ detekcji € jest zalezna od energii neutrina F,, odlegltosci
punktu pierwszej interakcji AX od detektora, kata zenitalnego @, pozycji punktu uderzenia
peku w Ziemie ¥ = (z,y) i czasu rejestracji wielkiego peku t. Dla pekéw lecacych w dot
wydajnos¢ detekcji zalezy réwniez od zapachu neutrin (v, v, lub v;) i typu oddziatywan —
CC lub NC. Rézne kombinacje zapachu i oddzialywan oznaczaja zazwyczaj réozna wartosé
energii przekazywanej do wielkiego peku inicjowanego przez neutrino (rysunek [77) i rézne
prawdopodobienstwo detekcji. Wydajnoéé detekcji moze byé otrzymana z symulacji Monte
Carlo. Przykladowo na rysunku (A) pokazano wyliczona wydajno$¢ detekcji dla pekéw
inicjowanych przez neutrino elektronowe lecace w dét. Widzimy, ze wydajnosé¢ detekcji za-
lezna jest od kata zenitalnego; im wiekszy kat zenitalny, tym wiekszy zakres odleglosci od
detektora (mierzonej w g/cm?)- kiedy pek indukowany przez neutrino elektronowe moze by¢é
zarejestrowany przez detektor naziemny Obserwatorium Auger. Wydajnosé detekeji zalezy
takze od rodzaju oddzialywan neutrin z materia. Pek atmosferyczny pochodzacy z oddzia-
lywan neutrin przez prad neutralny ma znacznie mniejsze prawdopodobienstwo detekcji niz
pek pochodzacy z oddzialtywan neutrina przez prad naladowany.

Dla pekéw lecacych w doét, formuta na ekspozycje ma postacé:

£(E,) = %Z [Ui(EV) / M (B, t) dt] (7.6)

gdzie indeks ¢ sumy przebiega po 3 neutrinowych zapachach i dwoch typach oddziatywania
(CC i NC), a m to masa nukleonu. W powyzszym réwnaniu Mgp to tzw. masa apertury
zdefiniowana jako:

M, (E,) =27 //// sinfcosf €(7,0, X, E,,t)df dX dzdy

Wielkosé powyzsza to nic innego jak caltka z wydajnosci detekcji i moze byé rozumiana jako
masa objetosci aktywnej dla detektora powierzchniowego.

Na rysunku [Z.I0 pokazano obliczong ekspozycje dla okresu od 1 listopada 2007 do 28
lutego 2009 roku wraz z kontrybucja oddzialywan typu CC i NC. Widzimy znacznie mniejsza
kontrybucje pradéw neutralnych do catkowitej ekspozycji.

Analogicznie jak to miato miejsce dla pekéw lecacych w gore, studiowano roézne Zrodla ble-
dow systematycznych i ich wplyw na ekspozycje detektora i liczbe spodziewanych przypadkéw.
Systematyczne bledy, wynikajace z zastosowania réznych modeli (SIBYLL 2.1, QGSJETII.03)
oddzialywan w symulacjach rozwoju wielkiego peku oceniono na okolo ~ 20%. Bledy syste-
matyczne zwiazane z zastosowania przekroju czynnego z pracy [108] oceniono na ~ 10%. Z
kolei uwzglednienie topografii terenu Obserwatorium prowadzi do okoto ~ 15% —20% wzrostu
ekspozycji. W tym przypadku btedy zwiazane, ze stratami energii leptonu tau w atmosferze
sa zaniedbywalnie.

Zakladajac strumien neutrin docierajacy do Ziemi opisany przez ®(E,) = K - E;; 2, zerowa
liczbe przypadkéw tla (spodziewany 1 przypadek tla na 20 lat) i poziom ufnosci réwny 90%
gérne ograniczenie na strumief neutrin (dla 3 zapachéw) lecacych w dét ma wartosé:

Koy, < 3.2x 1077 (GeV em 2 57 srh) (7.7)

Limit ten zaznaczono na na rysunku [Z.TTl Dodatkowo pokazano réwniez zaktualizowana war-
tos¢ limitu dla neutrin taonowych lecacych w gére, ktéry wynosi

Kooy < 47,535 x107% (GeV em 2 s sr ) (7.8)
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Rysunek 7.11: Rézniczkowy i catkowy limit (90% poziom ufnosci) dla Obserwatorium Pierre Auger na
strumien neutrin lecacych w dét (czarne line) dla okresu miedzy 1 listopada 2007 a 28 lutego 2009 roku
i na strumieft pekéw taonowych lecacych w gore (1 styczen 2004 - 28 luty 2009). Zaznaczono réwniez
limity opublikowane przez inne eksperymenty neutrinowe wraz z przewidywanym strumieniem neutrin
GZK.

gdzie gérny/dolny indeks odpowiada optymistycznemu/konserwatywnemu scenariuszowi ble-
dow systematycznych. Co prawda wartos¢ limitu dla pekéw lecacych w dét jest prawie o rzad
wielkoéci mniejsza niz dla neutrin taonowych lecacych w gére, ale zwréémy uwage na rézne
okresy dla ktorych zostaly one wyznaczone. Przeskalowanie limitow do tej samej skali czasu,
zmniejszy te réznice o polowe. Warto nadmienié, ze oczekiwna liczba przypadkéw dla neutrin
lecacych w dét to okoto 0.15 przypadku na rok (okolo 1 przypadek na 7 lat). Dla przypomnie-
nia dla pekéw taonowych lecacych w gére oczekujemy okoto 0.3 przypadku na rok. Widzimy
wiec, ze kontrybucja pekéw lecacych w doét do caltkowitej liczby oczekiwanych przypadkow
jest znaczaca.

Poza tym, jak wynika z rysunku [.TT] gdybySmy przeskalowali r6zniczkowe limity Obser-
watorium do tej samej skali czasu, to widzimy, ze spodziewana czutos¢ Obserwatorium na
neutrina lecace w doét bedzie wigksza niz dla neutrin taonowych lecacych w gore powyzej
energii neutrin okoto 20 EeV. Zwiazane to jest z faktem, ze Ziemia dziala jak filtr dla neutrin
taonowych, powodujac ze ten kanal detekcji jest efektywny tylko w zakresie energii rzedu
kilku EeV. Detekcja neutrin o energii powyzej okoto 20 EeV w obserwatorium typu Pierre
Auger mozliwa jest tylko dla pekéw lecacych w dot.

W rozdziale tym wykazano, ze Obserwatorium Pierre Auger jest czule na neutrina GZK.
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Szczegdlowo opisano procedure identyfikacji pekow neutrinowych w danych zebranych przez
Obserwatorium Auger. Do chwili obecnej w zebranych danych nie znaleziono kandydata neu-
trinowego. Pozwolito to na podanie gérnego ograniczenia na strumien neutrin lecacych w gore
(dla neutrin v;) jak i w d6t (dla neutrin v, v, v,). Obserwacja neutrin GZK ma istotne zna-
czenie dla astrofizyki. Obserwacja kilku neutrinowych kandydatéw potwierdzitaby klasyczne
modele produkcji neutrin i stataby sie poczatkiem rozwoju astronomii neutrinowej. Z kolei
brak neutrinowych przypadkéw moze otworzy¢ nowy rozdziat fizyki poza Modelem Standar-
dowym.



Rozdziat

Czulosé péinocnego Obserwatorium

Pierre Auger na neutrina

Po opublikowaniu pierwszych rezultatéw z Obserwatorium Poludniowego Auger (Auger South,
AS) kolaboracja podjeta wysitki w celu budowy Obserwatorium Pélnocnego (Auger North,
AN) [162]. Planowana lokacja Obserwatorium Péinocnego to potudniowo-wschodnia cze$é sta-
nu Kolorado w Stanach Zjednoczonych. Detektor powierzchniowy bedzie zawieral okoto 4000
licznikéw czerenkowskich rozmieszczonych na obszarze okoto 21 000 km?. Liczniki czerenkow-
skie beda tworzy¢ kwadratowa sieé o stalej sieci v/2 x 1 mila czyli 2.3 km. W celu zwiekszenia
wydajnosci detekcji pekéw atmosferycznych planowana jest budowa obszaru o wiekszej ge-
stosci licznikéw czerenkowskich tj. podsieci gestej (Infill Array, IA) o powierzchni okoto 2100
km?, gdzie liczniki beda formowaly kwadratowa sie¢ o stalej sieci 1 mila jak to pokazano na
rysunku [BJ] (A). Komponenty Obserwatorium Pélnocnego detektora powierzchniowego i de-
tektora fluorescencyjnego beda wzorowane na komponentach Obserwatorium Poludniowego.
Oznacza to, ze Obserwatorium Pélnocne moze by¢ w przysztosci réwniez uzyte jako detektor
neutrin. W rozdziale tym przedstawimy wyniki obliczen spodziewanej liczby przypadkow i
tzw. czutosci Obserwatorium Pélnocnego na neutrina wykonanych przez autora pracy.

Metoda

W celu znalezienia odpowiedzi planowanego Obserwatorium Pdlnocnego na peki neutrino-
we zastosowano metode szczegbélowo opisana w rozdziale [6l Tutaj wymienimy tylko gléwne
roznice w stosowanym tancuchu symulacji Monte Carlo.

Po pierwsze, ze wzgledu na inne potozenie geograficzne Obserwatorium Pdélnocnego, w
generatorze ANIS zaimplementowano cyfrowe mapy wysokosci opisujace topografie terenu
wokol Obserwatorium Pdlnocnego, jak to pokazano na rysunku 81l (B). Symulacje propagacji
neutrin wykonano dla detektora ktérego objetoéé¢ aktywna ma rozmiary 120 x 180 x 10 km? i
potozonego na wysokosci 1300 m nad poziomem morza. Obliczenia wykonano z wykorzysta-
niem cyfrowych map topograficznych o rozdzielczosci 500 m x 500 m a nastepnie powtorzono
je dla sferycznego modelu Ziemi o promieniu 6371 km.

Po drugie, odpowiedZ Obserwatorium Pélnocnego na neutrina wyznaczono z wykorzy-
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W koncu zastosowano alternatywna metode wyliczenia prawdopodobienstwa identyfika-

Auger. Widoczny obszar o wickszej gestosci licznikéw czerenkowskich Infill Array. (B) Topografia Ob-
Po trzecie

serwatorium Péhocnego opisane przez cyfrowe mapy wysokosci CGIAR-CSI. Centrum mapy odpowia-
modyfikacje kilku modutéw samego pakietu. W szczegdlnosci zaimplementowano w pakiecie
na rysunku B2l (A). Dla sieci kwadratowej mozna réwniez zdefiniowaé¢ komérki heksagonal-
ne wykorzystywane przez algorytmy trygera wyzszego poziomu detektora powierzchniowego.
licznikach czerenkowskich Obserwatorium Potudniowego. Wyliczono wielkos¢ rejestrowanego

renkowskich (sie¢ kwadratowa dla AN zamiast sieci heksagonalnej dla AS) konieczne byty
renkowskimi formujacymi heksagonalna strukture wokoét licznika centralnego jak to pokazano

rozklad licznikéw czerenkowskich z rysunku Bl (A) oraz zmodyfikowano algorytmy trygera.
Warunki trygera wyzszego poziomu oparte sa na ,,odlegtodci” czasowej miedzy licznikami cze-

sygnatu w licznikach czerenkowskich z uwzglednieniem tego faktu.

licznika centralnego. Widzimy wiec,

Rysunek 8.1:

da centrum Obserwatorium ¢yo
przez czerwone koétko.

staniem pakietu Off

Jednak tak zdefiniowane kom
ly do réznych kryteri
maksymalna r

do n-tej kom

nika centralnego

mila prowadzi

WYyZszego poziomu.
Poélnocnego beda posiadaly
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Rysunek 8.2: (A) Topologia licznikéw Obserwatorium Poludniowego: sie¢ heksagonalna o stalej sieci
1.5 km. Widoczna centralna stacja z sasiadami (Crown) pierwszego, drugiego, trzeciego i czwartego rze-
du formujacymi heksagony, uzywane przez tryger detektora powierzchniowego Obserwatorium Auger.
(B) Topologia sieci dla Obserwatorium Pélnocnego: sie¢ kwadratowa o stalej sieci V2 x 1 mila z ob-
szarem o wiekszej gestosci licznikdéw czerenkowskich formujacych sie¢ kwadratowa o stalej sieci 1 mila.
Na rysunku dla kazdej z sieci zaznaczono komérki heksagonalne uzywane przez przez zmodyfikowany
tryger wyzszego poziomu detektora powierzchniowego.

¢ji neutrin, oparta na algorytmach genetycznych zaimplementowanych w programie GAR-
CON (Genetic Algorithm for Rectangular Cuts OptimizatioN) [170]. Metoda stosowana w
programie polega na minimalizacji funkcjonalu F[S(Z), B(Z)] = S(Z)//S(Z) + B(Z), gdzie
S(Z) to “sygnal” zdefiniowany przez rozklady obserwabli topologicznych i obserwabli opi-
sujacych sygnal rejestrowany przez liczniki czerenkowskie dla symulowanych pekéw neu-
trinowych, B(Z) to tlo zdefiniowane przez rozklady obserwabli dla symulowanych pozio-
mych pekéw protonowych. Wektor & to wielowymiarowy wektor obserwabli zdefiniowany jako
T ={TOTF,L/W,(V),0n, (RT2),(FTy)}, gdzie TOTF to utamek licznikéw czerenkowskich
spelniajacych warunki trygera typu ToT, L/W stosunek dlugosci §ladu do jego szerokosci,
(V) $rednia predkoéé¢ efektywna wraz z jej odchyleniem standardowym o y;), a (RT3) to éredni
czas narastania sygnatu liczony dla dwéch pierwszych licznikow czerenkowskich wyzwolonych
przez pek, (F'Ty) to $redni czas opadania sygnalu wyznaczony réwniez dla dwéch pierwszych
wyzwolonych licznikéw czerenkowskich H Na rysunku pokazano rozklady wyzej wymie-
nionych obserwabli dla symulowanych pekéw neutrinowych i poziomych pekéw inicjowanych
przez protony. Z kolei w tabeli B przedstawiono optymalne wartosci cieé (7% ) uzyska-
ne z programu GARCON, ktére pozwalajg na maksymalng separacje pekéw neutrinowych i
protonowych w wielowymiarowej przestrzeni fazowe;j.

Znajomoé¢ wektora cieé % pozwala na obliczenie wydajnosci detekeji detektora po-
wierzchniowego Obserwatorium Péinocnego, e.r¢(E;, 0, h) i na obliczeniu akceptancji detek-

*Czas narastania (opadania) RT(F'T) to czas w ciagu ktérego caltka z sygnatu wyjsciowego zmienia si¢ od 10%

(50%) do 50% (90%).
fDla przypomnienia wydajnosé detekcji zdefiniowane jest jako stosunek liczby przypadkéw spetniajacych kry-

teria selekcji do liczby symulowanych pekéw dla danej energii, kata zenitalnego i wysokosci pierwszego oddzia-

tywania czastki inicjujacej wielki pek atmosferyczny.
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Rysunek 8.3: (A) Utamek liczby wyzwolonych stacji z trygerem ToT jako funkcja stosunku diugosci
sladu L do jego szerokosci W dla pekéw hadronowych (pelne symbole) i dla pekéw inicjowanych
przez neutrina taonowe i neutrina elektronowe o energii w zakresie 0.1 — 100 EeV (otwarte symbole).
(B) Odchylenie standardowe $redniej predkosci efektywnej jako funkcja predkosci efektywnej (V) dla
pekéw neutrinowych i hadronowych. (C) Sredni czas narastania sygnaltu (F'Ty) jako funkcja czasu jego
opadania (FT5) uzyskany dla dwdch pierwszych wyzwolonych licznikéw czerenkowskich przez wielki
pek atmosferyczny.

tora A..(E,) i liczby spodziewanych przypadkéw. Pozwala réwniez na wyliczenie tzw. czu-
tosci Obserwatorium na peki neutrinowe. Czutos¢ jest okreslona warunkiem zarejestrowania

Neyp przypadkéw w czasie obserwacji AT dla strumienia neutrin, opisanego przez funkcje
®(E,)) = K E;%

Newp = AT/ACC(EV) ®(E,) dE, = K AT/AC(EV) E;?2dE,=KN (81

Calkowa forma czulosci, tzw. integral sensitivity dana jest wtedy przez

K = Nezp _ Nezp
AT [AJE,)E,?dE, N

(8.2)
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Tabela 8.1: Wartosci cieé¢ (kryteria selekeji) dla obserwabli pozwalajacych na identyfikacje pekéw
neutrinowych, otrzymane z optymalizacji programem GARCON dla neutrin taonowych/elektronowych
lecacych w dél o kacie zenitalnym 6 = 87° i dla neutrin taonowych o kacie zenitalnym 6 = 91°.
Parametr E; oznacza energi¢ poczatkowa kaskady inicjowanej w wyniku oddzialywania neutrina z
materia poprzez prad naladowany (CC) i neutralny (NC), a indeks dw lub up oznacza pek neutrinowy
lecacy w dét lub w goére.

typ kanal 7 E; (L/W)eut (V) eut aﬁ}t) (RT9) et  (FTo)eut TOTF ey
reakcji (EeV) (m/ns) (m/ns) (ns) (ns)
CcC Tup >2.5 <0.010 >5H8 >144 >0.40
CcC Tdw 0.3 >2.3 0.30+-0.31 <0.014 >61 >171 >0.25
cC (e 4 X)aw >2.1 <0014  >T1 >163  >0.33
NC Xaw >3.2 <0.015 >66 >162 >0.21
CcC Tup >3.3 <0.015 >49 >113 >0.3
CcC Tdw 1 >2.9 0.30+-0.31 <0.014 >67 >162 >0.2
cC (e 4 X)aw >3.6 <0016 >67 >182 ~0.2
NC Xaw >2.8 <0.015 >67 >175 >0.2
CcC Tup >2.9 <0.016 >44 >118 >0.33
CcC Tdw 3 >3.2 0.30+0.32 <0.016 >T77 >253 >0.14
CcC (e + X)aw >3.3 <0.017 >78 >197 >0.20
NC Xaw >3.6 <0.015 >T71 >217 >0.14
CcC Tup >3.2 <0.016 >48 >102 >0.38
CcC Tdw 10 >3.5 0.30+-0.33 <0.015 >60 >119 >0.19
CcC (e + X)aw >3.9 <0.016 >70 >168 >0.18
NC Xaw >4.3 <0.015 >67 >177 >0.13
CcC Tup >3.5 <0.017 >38 >87 >0.25
CcC Tdw 30 >4.0 0.29+0.33 <0.017 >41 >83 >0.15
CcC (e + X)aw >3.5 <0.017 >80 >218 >0.10
NC Xaw >4.2 <0.016 >84 >193 >0.10

Zakladajac, ze strumien ®(E,) i akceptancja A..(F,) nie ulega zmianie dla interwalu
energii Aln E,, mozna wykonaé¢ catkowanie po energii w réwnaniu co prowadzi do

Nezp
E, AT AJ(E,) AlnE,’

Klame, = (8.3)

Powyzsze réwnanie pozwala na wyliczenie tzw. rozniczkowej formy (differential sensitivity)
czuto$ci Obserwatorium KA1, g, , ktéra jak widzimy z réwnania jest odwrotnie proporcjo-
nalna do akceptacji neutrinowej detektora. Dla poziomu ufnosci 90% i przy zalozeniu zerowej
liczby kandydatéw neutrinowych w Obserwatorium Auger liczba spodziewanych przypadkow
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neutrinowych wynosi Neg, = 2.3 dla jednego roku obserwacji (AT = 1rok). @

Prawdopodobienstwo identyfikacji

Na rysunkach B4HR.6] pokazano mapy opisujace prawdopodobienstwo identyfikacji pekéw neu-
trinowych przez Obserwatorium Auger dla réznych topologii sieci detektora powierzchniowe-
go. Jak oczekujemy, prawdopodobienstwo to dla ustalonej energii przekazanej przez neutrino
do wielkiego peku, zalezy od dystansu miedzy licznikami czerenkowskimi czyli typu sieci uzytej
w obliczeniach. Dla energii peku ponizej 10 EeV w przypadku pekéw inicjowanych przez neu-
trino elektronowe lub dla energi ponizej 3 EeV dla neutrina taonowego prawdopodobienstwo
identyfikacji jest najwieksze dla sieci o najmniejszej odlegtoéci miedzy licznikami czerenkow-
skimi tj. heksagonalnej sieci Obserwatorium Poludniowego, potem kwadratowej sieci o statej
sieci réwnej 1 mila i w kofcu najmniejsze dla sieci kwadratowej o stalej sieci v/2 x 1 mila.
Efekt ten jest spowodowany tym, ze im wieksza odlegto$¢ miedzy licznikami czerenkowskimi,
tym rozktad poprzeczny czastek wielkiego peku jest probkowany z mniejsza zdolnosciag roz-
dzielcza, co skutkuje mniejsza liczba wyzwolonych licznikéw czerenkowskich. Dla dostatecznie
wysokich energii (powyzej 30 EeV), prawdopodobiefstwo identyfikacji jest poréwnywalne w
ramach statystycznych fluktuacji i nie zalezy od typu sieci uzytych w obliczeniach.

Na rysunkach B4HR.6] (D) pokazano prawdopodobienstwo identyfikacji dla planowanej kon-
figuracji Obserwatorium Péinocnego: sieci kwadratowej o stalej sieci v/2 x 1 mila z obszarem o
wiekszej gestosei licznikow czerenkowskich Infill Array. W tym konkretnym przypadku praw-
dopodobienstwo identyfikacji wyliczono z formuty:

EANZIA = € /5,1 mila X (1 —=P) +P X €pila (8.4)

; _ Sra . 2100km?
gdzie p = g% =~ ST 000Em? —

powierzchni Obserwatorium Péinocnego, a €;,i1, to wydajnos¢ detekcji dla sieci 1 mila, a

0.11 opisuje stosunek powierzchni Infill Array do catkowitej

€ /5x1mila dla sieci o stalej sieci V2 x 1 mila.

Liczba oczekiwanych przypadkéw neutrinowych i czuto$é¢ Obserwatorium

W tabeli pokazano liczbe oczekiwanych przypadkéw N w ciggu roku, dla réznych stru-
mieni neutrin docierajacyh do Ziemi: ograniczenia Waxmana-Bahcalla (WB) [130], strumienia
neutrin GZK [171], i dla strumienia neutrin pochodzacych z rozpadu defektéw topologicznych
(TD) [161]. Przewidywana liczba przypadkéw zostala wyliczona z uwzglednieniem topogra-
fii terenu potudniowego/pdéinocnego Obserwatorium Auger (DEM) i dla sferycznego modelu
Ziemi (SP). Jak pokazano w tabeli [B2] liczba spodziewanych przypadkéw dla Obserwatorium
Pélnocnego z podsiecia gesta (AN z IA) jest prawie 6.5 razy wieksza niz dla Poludniowego
(AS), w przypadku obliczen wykorzystujacych aperture detektora (Naper) 1 sferyczny model
Ziemi (SP). Ta wartos¢ odpowiada w przyblizeniu stosunkowi powierzchni Obserwatorium

Dla poziom ufnoéci (1—a)100% spodziewana liczba przypadkéw Negp przy obserwacji k przypadkéw neutrino-
wych moze byé znaleziona z réwnania p(k) = o, gdzie p(k) = exp(—A)A*/k! to rozklad prawdopodobienstwa
Poissona o wartosci $redniej A. W przypadku obserwacji zerowej liczby przypadkéw neutrinowych (k = 0) kiedy
oczekujemy A = Negp przypadkéw mamy p(0) = exp(—Neap). Z kolei dla 90% poziomu ufnosci (v = 10%) z

réwnania p(0) = a dostajemy Negp = 2.3.



101

(A) 9=91°, 7, AS (B) 0=91°, 7,2 x 1--mila

Prawdopodobienstwo
Prawdopodobientswo

COO
COO

3500 ________________ 1

(m)

3000

h
Prawdopoda

2500

2000

1500

Prawdopodobienstwo

1000
0.2

500
0.1

TT T T[T T T[T T[T [T T[T ITT[TTTT
o
o

10 1 ‘ 10 105 ¢
log, (E ?ogm(Er/GeV

o2

o2

5 11
/GeV)

T

Rysunek 8.4: Prawdopodobienstwo detekcji pekéw neutrinowych inicjowanych przez neutrina taonowe
lecace z dotu jako funkcja parametru hio i energii F,, wyliczona dla detektora powierzchniowego
Obserwatorium Poludniowego (A) dla sieci v/2 x 1 mila (B), sieci 1 mila (C), i dla planowanego
Obserwatorium Péinocnego (D).

Pétnocnego do powierzchni Obserwatorium Potudniowego. W przypadku uwzglednienia wy-
dajnosci detekeji (map prawdopodobiefistwa identyfikacji) i lokalizacji obydwu obserwatoriéw
liczba spodziewanych przypadkéow w planowanym Obserwatorium Pélocnym z Infill Array
(AN z IA) jest poréwnywalna z liczba przypadkéw otrzymanych dla Obserwatorium Polu-
dniowego (AS). Dodatkowo w tabeli pokazano liczbe spodziewanych przypadkéw tylko dla
Infill Array (IA), ktéra jest okolo 3- krotnie mniejsza niz dla AS/AN. Warto zwr6cié uwa-
ge na fakt, ze 2- lub 3- krotnie powiekszenie obszaru Infill Array pozwoliloby na znaczne
zwiekszenie czutosci Obserwatorium Pélnocnego na peki neutrinowe.

Na podstawie wynikéw prezentowanych w tabeli oraz wykorzystujac réwnanie (8.2)
mozna wyliczy¢ catkowa czulo$é Obserwatorium Pétnocnego dla v, lecacych w gore

Kooy, = E20yp(E,) < 9.3729.1078 (GeVem 25 ter ™)

idla ve + v, + v, lecacych w dot

Kooy, = EL®pw(E,) < 113:? 21078 (GeVem s ter ).



102 Rozdziat 8. Czulosé péinocnego Obserwatorium Pierre Auger na neutrina

gasocf 1 gasocf 1
SaE (A) 6=87° 1, AS = F =87°. 1. N2 x 1-mila
30001 (A) , e (B) 0=87 ,t,\2><‘1 mila .
C = C 2
2500 2 2500 2
C @ C Q
r 2 r S
2000/ S 2000 i
F S F s
15001 ] 15001 ]
C (% C @
1000 o 1000 o
5001 5001
oL O
8 85 9 95 1|o 1%57G \1/1 8 85 9 1|o G \1/1
0g, (EJ/GeV) 0g, (E/GeV)
. . ~ 3500 ————— — 1
C é C
E <3000
C g C
o ‘g 2500 %
C K C g
[ = | [}
& S 2000 2
E g F 2
= o = °
[y o 1500 o
E 3 E =3
r 2 r o
d g 10001 g
C C a
= 500F

%

ot i o ———— |
1 10.5 11
(G

Rysunek 8.5: Prawdopodobienstwo detekcji pekéw taonowych lecacych w dét jako funkcja wysokosci
h, punktu rozpadu leptonu tau o energii £, wyliczone dla detektora powierzchniowego Obserwatorium
Poludniowego (A), sieci v/2 x 1 mila (B), sieci 1 mila (C) i dla Obserwatorium Pénocnego (D).

Analogicznie jak to mialo miejsce dla pekéw neutrinowych lecacych w gére i w dot, studio-
wano rézne zrodla bledéw systematycznych i ich wplyw na ekspozycje detektora powierzch-
niowego i na liczbe spodziewanych przypadkéw neutrinowych. W tabeli pokazano zmiany
oczekiwanej liczby przypadkéw neutrinowych wynikajacych z zastosowania réznych mode-
li przekrojéw czynnych, réznych modeli opisujacych straty energii leptonu 7 podczas jego
propagacji w skoprupie ziemskiej, oraz réznych wartosci polaryzacji leptonu tau. Obliczenia
wykonano dla modeli przekrojow czynnych i modeli strat energii leptonu tau dyskutowanych
w rozdziale [@ tzn. dla modelu opisujacych oddzialywanie neutrin z materig typu GRV98lo,
GRV92nlo, CTEQ5, HP i ASW, i dla modeli opisujacych straty energii leptonu tau typu
BB/BS, ALLM, CKMT, ASW i HP. Z tabeli widzimy, ze dla pekéw taonowych lecacych w
gére dominujacym kontrybucje stanowia bledy systematyczne zwiazane ze stratami energii
leptonu tau podczas gdy dla pekéw taonowych lecacych w doét bledy sytematyczne sa zwiazane
gltoéwnie z przekrojem czynnym.

W obliczeniach badano réwniez wpltyw polaryzaci leptonu 7 na liczbe spodziewanych przy-
padkéw wsrod pekow taonowych. Efekt polaryzacji leptonu tau zostal uwzgledniony w sy-
mulacjach generatorem ANIS tj. jesli wyprodukowany lepton tau mial polaryzacje +1 lub
-1 stosowano rézne rozklady parametru nielestycznosci, otrzymane z symulacji programem
TAUOLA, dla poszczegdlnych kanatow rozpadu leptonu 7. Konserwatywna ocena bledow
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Rysunek 8.6: Prawdopodobienstwo detekcji pekéw atmosferycznych inicjowanych przez neutrina elek-
tronowe lecace w dot w funkcji energii peku F.; x i glebokosci atmosferycznej A X ge mierzonej wzgle-
dem glebokosci atmosferycznej detektora. (A) - mapa dla detektora powierzchniowego Obserwatorium
Potudniowego (B) -dla sieci v/2 x 1 mila, (C) - dla sieci 1 mila i (D)- dla Obserwatorium Pénocnego
(D).

zwigzana z tym efektem wynosi okolo 6% dla pekéw taonowych lecacych w goére i okoto 2%
dla pekdéw lecacych w dot. Wartosci te uzyskano wzgledem przypadku kiedy wyprodukowany
lepton 7 podczas propagacji w skorupie ziemskiej mial polaryzacje tylko +1 lub -1. Bledy wy-
nikajace z zastosowania réznych modeli oddzialywan w symulacjach rozwoju wielkiego peku
atmosferycznego wykonane programem AIRES oceniono na okoto 20%.

Catkowity blad systematyczny liczby spodziewanych przypadkow neutrinowych, liczony

+31% +28%)
—36% —37%

dla pekéw taonowych i elektronowych lecacych w dét. Wartosci obliczone wzgledem przekroju
czynnego GRV98lo i modelu strat energii leptonu tau opisanego przez ALLM.

jako suma kwadratéw bledéw, wynosi ( ) dla pekéw taonowych lecacych w gore i (

Na rysunku przedstawiono w formie rézniczkowej czutosé Obserwatorium Pélnocnego
na neutrina dla pekéw lecacych w gére i dla pekéw lecacych w dét. Dla pekéw lecacych w

gore najwieksza czulo$é wystepuje dla energii 108

eV i jest ona porownywalna z czuloscig
Obserwatorium Poludniowego. Dla pekéw lecacych w dol, sytuacja jest nieco inna. Dla ener-
gii ponizej okoto 3 EeV czulos¢ Obserwatorium Péinocnego jest gorsza niz Poludniowego,
ale powyzej tej energii wieksza niz czulo$¢ Obserwatorium Poludniowego. W tym ostatnim
przypadku wigksza powierzchnia Obserwatorium Pélnocnego zaczyna odgrywaé¢ dominujaca

role, kompensujac mniejsze prawdopodobienstwo detekcji w sieci o wigkszych odlegtosciach
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miedzy licznikami czerenkowskimi.

W tym rozdziale przedstawiono szczegdtowe obliczenia Monte Carlo liczby spodziewa-
nych przypadkéw i czutosé Obserwatorium Pélnocnego Auger. Obliczenia zostaly przepro-
wadzone dla réznych typéw sieci: kwadratowej o stalej sieci 1 mila i v/2 x 1 mila oraz dla
planowanej konfiguracji Obserwatorium Péinocnego z podsiecia gesta. Pokazano, ze wigkszy
dystans miedzy licznikami czerenkowskimi prowadzi do mniejszego prawdopodobienstwa de-

Tabela 8.2: Liczba spodziewanych przypadkéw neutrinowych w ciagu roku pracy detektora powierzch-
niowego wyliczona dla Obserwatorium Poludniowego (AS) i dla réznej topologii sieci Obserwato-
rium Pélnocnego (AN). Dla wyliczen ze strumieniem WB przyjeto konserwatywna wersje tego li-
mitw: ®(E,, 15,) =1 x 1078E72 (GeV s~! em~2 sr~!). Obliczenia wykonano dla przekroju czynnego
GRV98lo i modelu ALLM strat energii leptonu tau.

Strumien 1A AN ANzIA ANzIA AS AS
neutrin ~ 1-mila xp /2 x 1-mila DEM SP DEM SP
Naper 18.4 18.4 18.4 17.6 3.59 2.76
Nace Tup WB 0.084 0.19 0.25 0.24 0.29 0.21
GZK 0.14 0.33 0.44 0.49
TD 0.75 1.85 2.43 2.63
Naper 3.39 3.39 3.39 3.71 0.61  0.60
Nace Tdw WB 0.019 0.06 0.07 0.08 0.06  0.05
GZK 0.038 0.12 0.15 0.12
TD 0.29 0.97 1.21 0.79
Naper 3.90 3.90 3.90 4.37 0.57  0.67
Nace  (e+ X)aw WB 0.035 0.095 0.14 0.15 0.08 0.09
GZK 0.069 0.198 0.28 0.15
TD 0.501 1.599 2.25 1.00

Tabela 8.3: Wplyw bledow systematycznych zwiazanych ze stosowanym przekrojem czynnym, mo-
delami strat energii leptonu 7 i jego polaryzacji. Wartoéci liczone wzgledem przekroju czynnego
GRV98lo, strat energii leptonu tau ALLM i dla strumienia neutrin docierajacego do Ziemi o war-
toéci P(E, 1y ) =1x10"8E72 (GeV s~ ! cm—2 st 1).

Nace  przekrdj czynny —straty energii  polaryzacja suma kwadratéw

[1/rok] v— N T T bledow

+10% +21% +24%

Tup 0.290 Ty 00 —29% —6% —30%
Taw 0.064 357 i +2% o

+12% +12%
(e+X)aw 0.079 "5 - - —20%
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Rysunek 8.7: Czulo$é Obserwatorium Poélnocnego na peki neutrinowe lecace w gére (up-going, linia
ciagla z pelnymi kétkami) i peki lecace w dét (down-going, linia ciagla z pelnymi kwadratami). Dla
poréwnania pokazano limit Obserwatorium Auger dla pekéw taonowych lecacych w gére (linia gruba
przerywana) z pracy [30] i dla pekéw lecacych w dét (linia cienka przerywana).

tekeji neutrin przy nizszych energiach (ponizej 10 EeV) w stosunku do prawdopodobienstwa
detekcji wyliczonego dla Obserwatorium Poludniowego. Jakkolwiek znacznie wigksza plano-
wana powierzchnia Obserwatorium Pélnocnego (okolo 7 razy wieksza niz dla Obserwatorium
Poludniowego) kompensuje nizsze prawdopodobienistwo detekeji powodujac, ze odpowiedZ na
neutrina Obserwatorium Poélnocnego jest na tym samym poziome co Obserwatorium Potu-
dniowego. W przypadku wyzszych energii (powyzej 30 EeV) jest ona nawet lepsza. Widzimy
réwniez, ze rozbudowa obszaru o wiekszej gestosci licznikéow czerenkowskich (Infill Array)
moze prowadzi¢ do dalszego wzrostu czutosci Obserwatorium Pdlnocnego na peki neutrinowe.
Przedstawione w tym rozdziale rezultaty sa istotne z punktu widzenia budowy Obserwatorium
Poélnocnego.
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Rozdziat

Poszukiwania mikroskopowych
czarnych dziur przy uzyciu

Obserwatorium Auger

Duze detektory naziemne moga rejestrowaé nie tylko wielkie peki atmosferyczne indukowa-
ne przez promienie kosmiczne czy neutrina najwyzszych energii, ale réwniez peki inicjowane
przez obiekty takie jak mikroskopowe czarne dziury (microscopic black holes, BH). Mikro-
skopowe czarne dziury moga by¢ produkowane w zderzeniach czastek o energii w ukladzie
srodka masy powyzej 1 TeV [172]. Takie energie beda posiadaly nie tylko czastki zderzajace
sie w akceleratorze LHC (Large Hadron Collider), ale réwniez czastki promieni kosmicznych
najwyzszych energii.

Liczba oczekiwanych przypadkow potencjalnie rejestrowanych przez detektor moze by¢
wyliczona z formuty:

4P
dE, ¢

N = AT / dE, N4 -2 5(E,) A(E,) (9.1)
gdzie A(E,) to akceptancja detektora, N4 liczba Avogadro, a AT to czas obserwacji. Jak
wynika z powyzszej formuly, liczba przypadkéw zalezy nie tylko od strumienia poczatkowego
neutrin docierajacych do Ziemi d®/dFE,, ale réwniez od catkowitego przekroju czynnego neu-
trin na oddzialywanie z materia o (E, ). Kluczowe znaczenie ma fakt, ze liczba spodziewanych
przypadkéw dla pekow lecacych w dét jest proporcjonalna do przekroju czynnego, natomiast
nie jest ona proporcjonalna do przekroju czynnego dla pekéw lecacych w gére. Wynika to
z faktu, ze ilo$¢ oddzialywan v-N dla neutrin lecacych w dét jest niewielka (mala gestosé
atmosfery) w przeciwienstwie do przypadku kiedy neutrino oddzialywuje ze znacznie gestsza
tarcza jaka jest skorupa ziemska. Jak juz byto wspomniane w rozdziale [5.2] neutrino taonowe
w czasie propagacji w skorupie ziemskiej produkuje lepton tau, ktory ulega rozpadowi na lep-
tony /hadrony i neutrino taonowe o mniejszej energii. Proces ten moze zachodzic wielokrotnie
prowadzac do degradacji energii poczatkowej neutrina taonowego. W rezultacie zwigkszenie
wartosci przekroju czynnego prowadzi do szybszych strat energii neutrina i w konsekwencji
do mniejszej liczby oczekiwanych przypadkéw.
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Auger

Widzimy wiec, ze stosunek liczby oczekiwanych przypadkéw neutrinowych dla pekéw le-
cacych w dét i w gore bedzie zalezny od wartosci neutrinowego przekroju czynnego i strat
energii leptonu tau. Innymi stowy poréwnujac liczbe przypadkéw neutrinowych lecacych w
gére z liczba przypadkdéw lecacych w dét mozna wnioskowaé o przekroju czynnym na oddzia-
lywanie neutrin z materia.

Przekrdj czynny neutrin jest Scisle zwiazany z funkcja rozkladu partonéw w obszarze
matych wartosci zmiennej x Bjorkena, niedostepnym w eksperymentach akceleratorowych.
7 tego wzgledu przekrdj czynny neutrin ekstrapolowany do skrajnie wysokich energii jest
obarczony duza niepewnoscia. Istniejg jednak modele postulujace modyfikacje standardowego
przekroju czynnego w oparciu o teorie wielowymiarowe przewidujace produkcje mikroskopo-
wych czarnych dziur. Modele przewidujace istnienie mikroskopowych czarnych dziur zakta-
daja przekrdj czynny na oddzialywanie neutrin z materia o rzedy wielkosci wiekszy niz w
Modelu Standardowym. Z tego wzgledu w detektorach wielkich pekéw liczba oczekiwanych
przypadkow neutrin lecacych z géry powinna by¢ przynajmniej kilkadziesiat razy wieksza niz
liczba przypadkéw z dotu. Poréwnanie liczebnosci przypadkéw neutrinowych z géry i z do-
hu pozwalatoby wiec na testowanie modeli wielowymiarowych przewidujacych powstawanie
mikroskopowych czarnych dziur. Sprawdzenie tej hipotezy jest interesujace, bo juz zareje-
strowanie kilku przypadkow neutrin najwyzszych energii moze otworzy¢ nowy rozdzial fizyki
poza Modelem Standardowym [173].

W tym rozdziale opiszemy wykonane przez autora symulacje detekcji mikroskopowych
czarnych dziur w detektorze powierzchniowym Obserwatorium Pierre Auger i odpowiemy
na pytanie, jaka liczba pekow lecacych w gore i w doét zarejestrowanych przez detektor po-
wierzchniowy Obserwatorium Pierre Auger wykluczalaby model standardowy opisujacy od-
dzialywania neutrin z materia. Rozwazania prezentowane w tym rozdziale sa tez istotne z
punktu widzenia budowy planowanego Pélnocnego Obserwatorium Auger. Powstaje pytanie
jakie modyfikacje Pétnocnego Obserwatorium nalezatoby wprowadzi¢, aby dane z Obserwa-
toriun Pélnocnego i Poludniowego pozwolity na doswiadczalne zweryfikowanie modeli np.
przewidujacych produkcje mikroskopowych czarnych dziur w rozsadnym czasie (rzedu kilku
lat).

Material prezentowany w tym rozdziale zostal juz czesciowo opublikowany w pracach [36,
37].

Mikroskopowe czarne dziury

W konwencjonalnych teoriach fizycznych opisujacych oddzialywania czastek w 4-wymiarowej
czasoprzestrzeni skala Plancka Mp; (skala energii w poblizu ~ 10! eV dla ktérej kwantowe
efekty grawitacji staja sie istotne) jest stala fundamentalna. W przypadku teorii wielowymia-
rowych opisujacych produkcje mikroskopowych czarnych dziur w wielowymiarowej czasoprze-
strzeni skala Plancka przestaje by¢ stala fundamentalng i zwiazana jest ze stalg grawitacji G
relacja M3, ~ GP~=2 [174], gdzie D oznacza liczbe dodatkowych wymiaréw czasoprzestrzeni.
W obecnosci dodatkowych D—wymiaréw i kiedy skala Plancka jest rzedu TeV, oddzialywa-
nia grawitacyjne sa wystarczajace, aby mikroskopowe czarne dziury mogly powstaé [172,174].
Dla skali energii rzedu TeV mozliwa jest rowniez detekcja produktow rozpadu mikroskopo-
wej czarnej dziury w zakresie energii dostepnych w akceleratorch naziemnych, takich jak
LHC [175,176].
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Mikroskopowe czarne dziury moga powsta¢ w zderzeniach czastek o energiach w uktla-
dzie érodka masy /s > 1 TeV [172]. W przypadku, kiedy parametr zderzenia dla dwo6ch
oddziatujacych czastek bedzie mniejszy niz promien Schwarzschilda r, na produkcje czarnej
dziury, powstaje mikroskopowa czarna dziura o masie Mpy = . Semi-analityczne przy-
blizenie, tzn. kiedy niezrozumiale efekty kwantowej grawitacji moga by¢ pominiete, sugeruje
geometryczny przekréj czynny opisany przez & ~ mr? z

1
1 {MBH} (55) 9D (D=3)/2T (%) D

Mpp) = ——
rs (Mpn) Mp | Mp D+ 2

(9.2)

Zmienna Mp oznacza mase najlzejszej teoretycznie mozliwej czarnej dziury dla skali energii
Plancka. Catkowity przekrdj czynny na produkcje mikroskopowych czarnych dziur w przy-
padku ich produkcji w zderzeniach neutrino-nukleon moze by¢ zapisany jako [177]:

1
o(wN — BH)=>_ / dz 6; (Vzs) fi (z,Q) (9.3)

LMz /s

gdzie f;(z,Q) to funkcje gestosci partonéw (PDF) a MEY" to minimalna masa czarnej dziury
dla ktorej przyblizenie semiklasyczne jest stuszne.

Wyprodukowana mikroskopowa czarna dziura ulega praktycznie natychmiastowemu roz-
3+D
1

padowi. Czas zycia moze by¢ opisany przez formute: 7 ~ 5 (MM—EZ{) P Dla Mp ~ 1 TeV
i Mgy ~ 10 TeV czas zycia mikroskopowej czarnej dziury 7 jest mniejszy niz 1072° s. W
przyblizeniu semiklasycznym proces rozpadu zwiazany jest gtéwnie z promieniowaniem Haw-

kinga [178], kiedy mikroskopowa czarna dziure mozna traktowaé jako system termodynamicz-
D41
4mrs
czarnej dziury ulegaja gwaltownemu zmniejszeniu. W czasie rozpadu mikroskopowej czarnej

ny o temperaturze Ty = . W czasie trwania tej fazy zaréwno temperatura, jak i masa
dziury produkowane sg te same czastki elementarne co w przypadku oddzialywan neutrin z
materia [179], ale ich liczba jest znacznie wigksza niz ma to miejsce dla typowych oddzialy-
wan neutrin przez prady naladowane czy neutralne. Liczba wyprodukowanych czastek moze
by¢ okreslona relacja (n) ~ %MT—T Oczekuje sie, ze okoto ~ 75% wyprodukowanych czastek
to kwarki i gluony, ~ 10% natadowane leptony, ~ 5% fotony lub bozony W/Z, a ~ 5% to
neutrina.

Metoda

W celu wyznaczenia liczby spodziewanych przypadkéw z produkcja mikroskopowych czar-
nych dziur zastosowano procedure Monte Carlo przedstawiong w rozdziale B z ta rdéznica,
ze zostala ona uzupelniona o procedury pozwalajace na symulacje powstawania i propagacji
mikroskopowych czarnych dziur w atmosferze i w skorupie ziemskiej. Rozpad mikroskopowe;j
czarnej dziury zostal symulowany z wykorzystaniem programu o nazwie CHARYBDIS [180].
Oryginalna wersja zostata rozwinieta przez C. M. Harris et al. i stuzyta jako generator mi-
kroskopowych czarnych dziur w eksperymentach LHC. Generator CHARYBDIS pozwala na

*W przypadku oddzialywan typu neutrino-nukleon kwadrat energii w uktadzie srodka masy § jest dany przez

§=uxz-2mnFE,, gdzie my to masa nukleonu, a F, to energia oddzialywujacego neutrina.
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Rysunek 9.1: (A) Wygenerowany przekrdj czynny na produkcje mikroskopowych czarnych dziur (BH),
Tmin = MP /Mp = 3 (semi-klasyczne traktowanie mikroskopowej czarnej dziury) i dla liczby dodat-
kowych wymiaréw 3 < n < 7. Dla poréwnania pokazano standardowe przekroje czynne w przypadku
modeli opisujacych oddzialywie neutrin przez prady natadowane; (B) Rozklad liczby czastek powstaly
z rozpadu mikroskopowej czarnej dziury o energii E, = 10 eV, usredniony po 100 przypadkach.
Srednia masa mikroskopowej czarnej dziury (Mpp) = 6731 TeV, érednia liczba wyprodukowanych
czastek (M) = 614.

symulacje produkcji mikroskopowych czarnych dziur i ich rozpadu z uwzglednieniem tzw.
efektu grey-body. Efekt grey-body polega na tym, ze czastki w poblizu horyzontu czarnej dziu-
ry moga ja opusci¢. W rezultacie widmo emisji czastek jest rézne od rozktadu promieniowania
ciala doskonale czarnego [181]. Generator CHARYBDIS pozwala na symulacje nierotujacej
czarnej dziury, ktérej masa ulega zmniejszeniu na skutek promieniowania Hawkinga. Proces
fragmentacji i hadronizacji powstalych produktéw rozpadu czarnej dziury jest realizowany
przez interfejs generatora PYTHIA [139]. W zasadzie w chwili obecnej nie istnieje generator
mikroskopowych czarnych dziur opisujacy ich powstanie w oddziatywaniach typu neutrino-
nukleon: CHARYBDIS jest przeznaczony do symulacji oddzialywan typu p—p i p—p badanych
w eksperymentach LHC. W celu symulacji powstawania mikroskopowych czarnych dziur w
oddzialywaniach typu v-N przeprowadzono modyfikacje generatora CHARYBDIS. Zaimple-
mentowane zmiany zostaly przetestowane poprzez poréwnanie wygenerowanych przekrojéw
czynnych na produkcje mikroskopowych czarnych dziur i rozkladow czastek wyprodukowa-
nych z rezultatami prezentowanymi w literaturze naukowej. Dla przykladu na rysunku@.J] (A)
pokazano wygenerowany przekroj czynny dla oddzialywan typu neutrino-nukleon z produkcja
mikroskopowej czarnej dziury. Widzimy, ze jezeli energia w uktadzie $rodka masy jest wystar-
czajaca do produkcji mikroskopowej czarnej dziury o masie Mlg”}f (produkcja BH pojawia sie
przy energiach pomiedzy E, = 10! eV i E, = 106 eV), przekrdj czynny na produkcje mikro-
skopowych czarnych dziur wzrasta gwaltownie, przekraczajac standardowe przekroje czynne
prawie o dwa rzedy wielkosci dla najwyzszych energii. Z kolei z rysunku @] (B) widzimy, ze
gléwne produkty rozpadu (po fazie fragmentacji i hadronizacji) mikroskopowej czarnej dziury
to naladowane i neutralne piony, a takze kaony.
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Rysunek 9.2: Prawdopodobienstwo identyfikacji przez detektor powierzchniowy wyliczone dla neutrin
lecacych w dét z uwzglednieniem produkeji mikroskopowych czarnych dziur. Prawdopodobienstwo
identyfikacji jest zalezne od energii inicjowanego wielkiego peku Fs i wysokoéci punktu pierwszego
oddziatywania h.

Rezultaty

W przypadku produkcji mikroskopowych czarnych dziur, droga oddzialywania neutrin (mimo
znacznie wiekszego przekroju czynnego) jest ciagle wieksza niz gleboko$é atmosfery. tak wiec
peki inicjowane przez mikroskopowe czarne dziury beda sie rozwijaty blisko detektora. Innymi
stowy, procedura ich identyfikacji bedzie podobna do procedury stosowanej w przypadku
poszukiwan neutrinowego kandydata w Obserwatorium Auger tj. poszukujemy nachylonego
,2mtodego” peku. Z tym, ze peki inicjowane przez mikroskopowe czarne dziury bedg wyzwalaly
wigksza liczbe licznikow czerenkowskich. Wigksza liczba produktéw rozpadu niz ma to miejsce
dla oddzialywan standardowych powoduje, ze wydajnosé¢ detekcji pekéw inicjowanych przez
mikroskopowe czarne dziury wzrasta dla wysokosci h < 500 m ponad poziomem detektora
powierzchniowego w poréwnaniu do wydajnosci detekcji obliczonej dla pekéw neutrinowych.
Na rysunku pokazano mape wydajnosci detekcji dla tego typu pekow.

Wykorzystujac mapy wydajnosci detekcji obliczone dla pekéw neutrinowych z produkcja
mikroskopowych czarnych dziur mozna wyliczy¢ akceptancje detektora powierzchniowego i w
konsekwencji liczbe spodziewanych przypadkéw. W tabeli przedstawiono oczekiwang licz-
be przypadkéw w ciggu jednego roku pracy poludniowego Obserwatorium Pierre Auger dla
roznych modeli opisujacych przewidywany strumien neutrin docierajacych do Ziemi: ograni-
czenia Waxmana-Bahcalla (WB) [130], strumienia neutrin GZK [171] i dla strumienia neutrin
pochodzacego z rozpadu defektéw topologicznych (TD) [161]. Dodatkowo w tabeli [0 pokaza-
no wspdétezynnik R zdefiniowany jako stosunek oczekiwanej liczby przypadkéw neutrinowych
wérdéd pekéw lecacych w gére (Nyp) do liczby przypadkéw neutrinowych wérdd pekéw le-
cacych w dél (Npw) dla réznych modeli przekrojéw czynnych. Widzimy, ze wspo6lezynnik
R, tak jak oczekujemy, jest zalezny od modelu przekroju czynnego uzytego w obliczeniach.
Wigksza wartosé przekroju czynnego z rysunku [0.1] (A) prowadzi do mniejszej liczby spodzie-
wanych przypadkow wsrod pekdéw lecacych w goére i wiekszej liczby przypadkéw neutrinowych
wérdd pekéw lecacych w dot. Dla standardowych przekrojéw czynnych (GRV92nlo, HP, ASW)
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wymagane jest wiecej niz kilka lat pracy Obserwatorium Auger (w zaleznosci od zalozonego
modelu opisujacego strumien neutrin), aby moéc zaobserwowaé pojedynczy pek neutrinowy
lecacy w dot. Sytuacja ulega radykalnej zmianie, gdy zalozymy mozliwo$¢ produkcji mikro-
skopowych czarnych dziur. W tym scenariuszu, jak wynika z tabeli, peki neutrinowe lecace
w gbére powinny byé prawie nieobecne, przy znacznej liczbie pekéw neutrinowych lecacych
w dot. Widzimy wiec, ze brak neutrinowego kandydata moze byé sygnatem $wiadczacym
0 obecnos$ci procesow fizycznych wykraczajacych poza standardowe oddzialywania neutrin z
materia. W chwili obecnej ze wzgledu na brak odpowiedniej ilosci danych nie da sie tej kwestii
rozstrzygna¢ jednoznacznie.

Nasuwa sie pytanie: Jaka liczba pekéw lecacych w gére/w dét rejestrowanych przez detek-
tor powierzchniowy Obserwatorium Auger bedzie wyklucza¢ standardowy model opisujacy
oddziatywania neutrin z materia ? W dalszej czesci tego rozdziatu odpowiemy na to pytanie.

Zalézmy, ze detektor powierzchniowy jest czuly na neutrina o energii w zakresie 9.5 <
Ey =logo(E,/GeV) < 10.5. Dla modelu standardowego, opisujacego oddzialywanie neutrin
z materig, droga oddzialywania neutrina jest zdefiniowana jako

Léc = [Napsoto] (9.4)

gdzie o¢,¢ to przekrdj czynny na oddzialywanie neutrina poprzez prad natadowany. W pierw-
szym przyblizeniu pomijamy oddziatywanie przez prad neutralny, ktore dla tych energii kon-
trybuja do catkowitego przekroju czynnego neutrin na poziomie okolo 20%. Dla przykladu,
dla energii neutrina Ey ~ 10'° GeV otrzymujemy L& ~ O(100) km. W przypadku oddzia-
lywan wykraczajacych poza model standardowy, powyzsze réwnanie ulega modyfikacji do:

Lty = [Naps(ote +ot)] ™ (9-5)

Tabela 9.1: Stosunek oczekiwanej liczby przypadkéw dla pekéw neutrinowych lecacych w dét (Npw)
iw gére (Nyp) dla réznych modeli przekrojéw czynnych.

Przekrdj czynny strumien &  Nyp Npw R = Nyp/Npw
(1/rok) (1/rok)

GRV92nlo WB 0.44 0.22 2.0
GZK 0.12 0.05 2.5
TD 0.49 0.32 1.6
HP WB 0.23 0.26 0.9
GZK 0.07 0.05 1.2
TD 0.25 0.39 0.7
ASW WB 0.54 0.13 4.2
GZK 0.15 0.03 4.8
TD 0.61 0.17 3.6
BH, D=5 WB 0.02 11.30 N s
GZK 0.01 2.01 N s
TD 0.02 19.31 ~ oL
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Rysunek 9.3: Neutrino v, o energi F, i kacie 6 i azymucie ¢ przelatujace przez Ziemie. Przebywa
dystans z zanim ulega konwersji w naladowany lepton 7 o energii E,, ktory opuszcza powierzchnie
Ziemi (z [182] ).
gdzie oy jest przekrojem czynnym na produkcje mikroskopowych czarnych dziur dla energii
E, = Ey.
7Z kolei droga oddzialywania dla leptonu tau w skorupie ziemskiej nie jest okreslona przez
jego czas rozpadu, ale raczej przez straty energii leptonu tau opisane formuta:
dE;
dz

Czynnik o opisuje straty energii w wyniku jonizacji oérodka. Dla najwyzszych energii (> 107

= —(or + B, E-)ps. (9.6)

eV) czynnik a, jest do zaniedbania. Czynnik 3, opisuje straty przez procesy radiacyjne i w
pierwszym przyblizeniu ma $rednig warto$é 3, ~ 0.8 x 1076 g/cm? (rozdzial [f]). Maksymalna
droga oddziatywania leptonu 7 jest okreslona wtedy przez:

L™ =

ﬁjps I (B / Eonin) (9.7)
gdzie Fyax =~ Ey , a Eyi, jest minimalna energia leptonu tau przy ktorej jest on rejestrowany
przez detektor naziemny (dla Epax/Fmin = 10 otrzymujemy L™ = 11 km).

Dla izotropowego strumienia neutrin v, + 0, docierajacych do Ziemi, liczba leptonéw 7
opuszczajacych skorupe ziemska jest proporcjonalna do tzw. efektywnego kata brytowego:

Qutp = /dcos9d¢ cos0 P(0, ) , (9.8)
gdzie
0
PO,6) = [ -Zes /b Oz — (¢ - L7)] (9.9)
0 LCC

to prawdopodobienstwo, ze neutrino z poczatkowym katem 6 i azymutem ¢ produkuje reje-
strowalny lepton 7, gdzie £ = 2Rg cos 0 jest dlugoscia cieciwy, bedacej przecieciem trajektorii
neutrina z okregiem o promieniu Ziemi réwnym Rg ~ 6371 km jak to pokazano na rysun-

ku@.3l Czlon Lc,l,z opisuje prawdopodobienstwo oddzialywania neutrina na dystansie dz, czton
cC

e~%/Liot jego atenuacje w obecnodci proceséw wykraczajacych poza standardowe oddzialywa-
nia, a czton O [z — (¢ — L7)] to warunek, ze wyprodukowany lepton tau moze opusci¢ skorupe
ziemska. Wyliczajac powyzsza calke, dostajemy [182]

L iy LV \? L LV \? v
O — 9 tot | L7/L{,, _ 1 ( tot ) _ tot ( tot ) —2Rg /LY, ) 9.10
R 72 & ) 2R, Re  \2R;) )€ (9.10)
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Dla energii neutrina w naszym obszarze zainteresowan, droga oddzialywania dla neutrina spet-
nia warunek L}, < Rg, i dodatkowo Ly, > L7, co powoduje, ze réwnanie (O.10) upraszcza
sie do postaci:
L
4RZ LY,
Roéwnanie ([@.I1]) daje oczekiwana liczbe przypadkéw wsréd pekéw taonowych lecacych
w gore w funkcji przekroju czynnego na produkcje mikroskopowej czarnej dziury. Liczba

Qe ~ 2 (9.11)

oczekiwanych przypadkoéw jest tez proporcjonalna do poczatkowego strumienia neutrin & o
energii Fy. Uwzgledniajac ten fakt mamy:

Pv J1/2
Nup = Cup —; =

e (9.12)
g (0dc + 011<IP)2

gdzie Cuyp jest liczba pekéw taonowych lecacych w gore (UP) dla strumienia ®f w modelu
standardowym (bez produkcji mikroskopowych czarnych dziur). Dla detektora powierzchnio-
wego Obserwatorium Auger liczba ta moze byé wyznaczona z naszych poprzednich symulacji
i wynosi Cyp ~ 0.15 przypadku na rok (tabela [0.3)).

Wartosé Cuyp moze byé obarczona bledem systematycznym zwigzanym gléwnie z faktem,
ze strumien neutrin docierajacy do Ziemi nie jest doktadnie znany. W celu oceny tego btedu
rozwazono cztery przypadki odpowiadajace réznym strumieniom neutrin docierajacych do
Ziemi w zakresie energii 9.5 < log;((E,/GeV) < 10.5. :

L @3 (E,) = (C/Eo) E, ',

2. g (Ey) =CE,?,

3. ©g(Ey) = (C/Eo) E,°,

4. &g (E,) = CE,? exp[—log,o(E,/Eo)*/(20%)),

gdzie C = 2.33 x 1078 GeVstem?sr7 !, Ey = 10!° GeV, o = 0.5 GeV. Stala normaliza-
cyjna C wyliczona zostala na podstawie ograniczenia podanego na strumien neutrin przez
Waxmana-Bahcalla [130]. Liczba oczekiwanych przypadkéw neutrinowych obliczona zostala
z wykorzystaniem lancucha symulacji opisanego w rozdziale [fl Dla najbardziej aktualnego
modelu przekroju czynnego oddzialywan neutrin z materia CSSS [108] zostala ona pokazana
w tabeli 0.2] a dla rozwazanego przedzialu energii (9.5 < log;((E,/GeV) < 10.5) w tabe-
li Widzimy, ze stosunek liczby przypadkéw dla pekéw lecacych w gore do liczby pekdw
lecacych w d6l wynosi okolo 2.47 dla strumienia neutrin (2) i katowego zakresu obserwacji
75° < 0 < 90° dla pekdéw lecacych w dét i rozwazanego przedzialu energii. Ocene bledéw
systematycznych tego stosunku ze wzgledu na zastosowanie w obliczeniach innych standar-
dowych przekrojéw czynnych (PDF: GRV92nlo, GRV98lo, CTEQ5, HP, ASW), modeli strat
energii leptonu tau (8;: ALLM, BB/BS, CKMT, ASW, HP) i réznych strumieni neutrin
zaprezentowano w tabeli

W przeciwienstwie do pekéw neutrinowych lecacych w gore, liczba spodziewanych przy-
padkéw pekéw neutrinowych lecacych w d6t (DW) moze by¢ wyliczona bezposrednio z réw-
nania (@) i ma postac:

¥ o¢c +oxp

Npw = CDW@*JV : (9.13)
0 cc
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gdzie stata Cpw jest liczba oczekiwanych przypadkéw pekéw neutrinowych lecacych w dot.
Jak to wynika z tabeli[0.3] wynosi ona Cpw = 0.06 przypadku na rok dla detektora powierzch-
niowego poludniowego Obserwatorium Auger.

Przyktadowo rozwazmy taka sytuacje kiedy potudniowe Obserwatorium Auger rejestruje
Ngbs i Ng%s przypadkéw. Zakladajac warunek N33 = Npw i NG = Nup, dwie krzywe
opisane réwnaniem ([@I2) i (@I3) na plaszczyznie x = @Yl /OY, y = opy /0l o Przecinaja sie
w jednym punkcie, okreslajacym najbardziej prawdopodobng wartos¢ strumienia i przekroju
czynnego. Fluktuacje wokét tego punktu definiuja kontury stalego x?, wyznaczone przy uzy-
ciu wielowymiarowej metody minimalizacji najwiekszej wiarygodnosci Poissona [183] i ktére
zdefiniowane sg przez:

X2 =D 2[N; — NPP] 4 2N In[Nf* /N, (9.14)
i
gdzie i=UP,DW.

Na rysunku pokazujemy rezultaty minimalizacji dla trzech przypadkéw: (NZ% = 1,
N, =10), (Ngls =1, N3, = 7)1 (NG = 1, N, = 5), wraz z konturami odpowiadajacy-
mi 90%, 95%, 99% i 30 poziomu ufnoéci. Wartosci x2/n.d.f wynosza odpowiednio 4.61, 5.99,
9.211 11.83. Zwréémy uwage, ze prosta o réwnaniu y = 0 oznacza standardowe oddzialywania
neutrin z materia przez prady natladowane i neutralne. Jezeli obliczenia dla rozwazanego prze-
dziatu energii wykonamy dla najbardziej aktualnego modelu przekroju czynnego oddzialywan

Tabela 9.2: Liczba oczekiwanych przypadkéw neutrinowych N; w ciagu roku dla réznych zakreséw
kata zenitalnego (0) i energii neutrina (8 < log,(E,/GeV)).

strumien UPp DW R
0 Ny, 0 Ny, N, Ny, Ny, | N-/N,

(2) 90-95 0.68 |60-90 0.134 0.109 0.019 0.262 2.58
(2) 90-95 0.68 |75-90 0.075 0.071 0.011 0.157 4.27

all

Tabela 9.3: Liczba oczekiwanych przypadkéw neutrinowych NV; w ciagu roku, dla réznych zakreséw
kata zenitalnego (6) i dla energii neutrina w przedziale 9.5 < log,(E,/GeV) < 10.5 i dla 4 strumieni
opisanych w tekscie.

strumien Uup DW R

0 N, 0 N, N, Ny, van | N2/Ny,
90-95 0.14 [60-90 0.059 0.049 0.011 0.12 1.14
90-95 0.15 [60-90 0.059 0.049 0.096 0.11 1.33
90-95 0.23 [60-90 0.079 0.062 0.0123 0.15 1.53

90-95 0.12 |60-90 0.046 0.037 0.0080 0.091 1.33

all

/_\/_\A,_\
~— ~— ~— ~—

(1) 90-95 0.14 |75-90 0.027 0.031 0.0056 0.064 2.14
(2) 90-95 0.15 |75-90 0.026 0.029 0.0048 0.060 2.47
(3) 90-95 0.23 |75-90 0.036 0.041 0.0062 0.083 2.75
(4) 90-95 0.12 | 75-90 0.021 0.024 0.0040 0.049 2.45
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Tabela 9.4: Wkiad bledéw systematycznych do wspotczynnika R bedacego stosunkiem liczby oczeki-
wanych przypadkéw dla pekéw taonowych lecacych w gore do liczby pekéw neutrinowych lecacych w
dol, dla przedziatu energii 9.5 < log,,(E,/GeV) < 10.5 i kata zenitalnego w zakresie 75° < 6 < 90°.

R Strumien PDF G Blad catkowity
+11% 0% +24% + 26%
2.47
—13% —21% —25% —35%

neutrin z materia CSSS [108] uwzgledniajac bledy systematyczne wyznaczania tego przekro-
ju czynnego rzedu 14% [108], to obszar na rysunku [0.4 opisujacy standardowe oddzialywania
neutrin z materia ulega poszerzeniu i zdefiniowany jest przez warunek y < 0.14. Z rysunku
widzimy, ze tylko dla przypadku (Nﬁbf, =1iN l%beV = 10) kontur odpowiadajacy poziomowi
ufnosci 99% nie dotyka prostej o réwnaniu y = 0.14. Oznacza to, ze model standardowy od-
dzialywan neutrin z materia jest wykluczony na poziome ufnosci 99% dla dowolnej wartosci x
czyli dowolnego stosunku strumienia neutrin docierajacych do Ziemi z produkecjg mikroskopo-
wych czarnych dziur "« i bez ich produkcji ®. Innymi stowy obserwacja jednego przypadku
peku neutrinowego lecacego w goére i dziesieciu w dét bedzie wykluczata model standardowy
oddzialywan neutrin na poziomie 99%. Jezeli tego typu oddzialywania istnieja, to prawie
dekada pracy Obserwatorium Auger jest potrzebna w celu weryfikacji tej hipotezy. Budowa
Obserwatorium Pétnocnego moze skrécic ten czas o czynnik dwa poniewaz czulo$é neutrinowa
Obserwatorium Pélnocnego jest poréwnywalna do czulosci Obserwatorium Potudniowego.

Na zakonczenie tego rozdzialu warto nadmienié¢, ze istnieja tez teorie, ktére przewiduja
wzrost neutrinowego przekroju czynnego nie tylko na skutek produkecji mikroskopowych czar-
nych dziur, ake tez wskutek produkcji innych obiektéw np. sfaleronéw. Sfaleron to statyczne
rozwiazanie réwnan pola w teorii oddzialywan elektrostabych majace wlasnos¢ tamania zasad
zachowania liczby barionowej i liczby leptonowej [184]. Jak pokazano w pracach [185-187],
przekrdj czynny na oddzialywanie neutrin z materig z produkcja sfaleronu ma warto$é oko-
lo 1.5 x 1073° cm?, czyli wartoéé 80-krotnie wieksza niz dla modelu standardowego. Istotny
jest fakt, ze tego typu obiekty beda powstawaé¢ w wynikéw procesow fizycznych o skali ener-
gii powyzej kilkudziesieciu TeV, czyli w najblizszym czasie nieosiagalnej dla akceleratoréw
naziemmych. Gléwna przyczyna, dla jakiej sfalerony budza zainteresowanie fizykéw, jest ich
mozliwa rola we wczesnym Wszech$wiecie, zwlaszcza w procesie bariogenezy. Procesy produk-
cji i rozpadu tych obiektéw w czasie wezedniejszym, niz okoto 1071 s po Wielkim Wybuchu,
naruszajace zachowanie liczby barionowej, moga by¢ odpowiedzialne za obserwowang nierow-
nowage pomiedzy materig a antymaterig we Wszech$wiecie. Widzimy wiec, ze jezeli tego typu
egzotyczne obiekty istnieja, to przekroj czynny na produkcje sfaleronu bedzie réwniez prowa-
dzil do obserwacji znacznie wiekszej liczby pekéw neutrinowych lecacych w dét w stosunku
do pekéw taonowych lecacych w gore.

Wobec tego o ile badanie proceséw o energii rzedu TeV np. prowadzacych do powsta-
wania mikroskopowych czarnych dziur prawdopodobnie bedzie mozliwe w eksperymentach
naziemnych LHC, to badanie proceséw egzotycznych o energiach w uktadzie $rodka masy
powyzej kilkudziesieciu TeV (sfalerony) jest w w najblizszym czasie poza zasiegiem tego typu
eksperymentéw. Innymi stowy, ewentualne zarejestrowanie kilku przypadkéw neutrinowych w
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Rysunek 9.4: Mapy strumienia i przekroju czynnego dla neutrin o energii /s & 250 TeV na podstawie

przysztych danych z Obserwatorium Auger. Rézne obszary oznaczaja kontury odpowiadajace réznym
90%, 95%, 99% i 30 poziomom ufnoéci na plaszezyznie z = @21l /S —y = opy/occ , dla Ng& = 1,
Ngks =10 (A); Ngb =1, Ngbs = 7 (B); and Ng& = 1, N8k = 5 (C); Linia przerywana oznacza

bledy systematyczne wynikajace z zastosowania przekroju czynnego CSSS [108].

Obserwatorium Auger moze by¢ uzyte do badania fundamentalnych proceséw fizycznych w
zakresie energii nieosiagalnym dla najwiekszych eksperymentow naziemnych.

W rozdziale tym pokazujemy, ze Obserwatorium Auger moze byé¢ uzyte do badania fun-
damentalnych proceséw fizycznych w zakresie energii nieosiggalnym dla najwiekszych ekspe-
rymentéw naziemnych. Interesujacy jest fakt, ze odkrycie nowych proceséw fizycznych moze
by¢ mozliwe poprzez analize strumienia neutrin docierajacych do powierzchni Ziemi. Porow-
nujac liczbe oczekiwanych przypadkow pekéw lecacych w doét indukowanych przez wszystkie
zapachy neutrin, z liczbg oczekiwanych przypadkow pekéw taonowych lecacych w gére mozna
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wykluczy¢ lub potwierdzi¢ modele standardowe oddzialywan neutrin z materia. W szczegél-
nosci podajemy stosunek liczby spodziewanych przypadkéw konieczny do detekeji sygnatu od
nieperturbacyjnych oddziatywan wystepujacych dla skali energii rzedu TeV, ktérych rezulta-
tem sg stany zdominowane przez hadronowe produkty rozpadu. Wykorzystujac szczegdltowe
symulacje Monte Carlo dla Obserwatorium Auger opisane w rozdziale [6] znajdujemy, ze ob-
serwacja 1 przypadku peku taonowego lecacego w gore i 10 przypadkdéw lecacych w dét bedzie
wykluczaé standardowy model oddzialywan neutrin na poziomie ufnosci 99%. Wyniki pre-
zentowane w tym rozdziale sa istotne réwniez z punktu widzenia budowy Obserwatorium
Poétnocnego. Znacznie wieksza powierzchnia potnocnego Obserwatorium pozwalataby ma we-
ryfikacje postawionej w tym rozdziale hipotezy w czasie przynajmniej o polowe krétszym.
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Podsumowanie 1 wnioski

W pracy przedstawiono wyniki dotyczace dwéch zagadnien:
e udoskonalenia techniki detekcji wielkich pekéw atmosferycznych metoda fluorescencyjna

e poszukiwania neutrin najwyzszych energii w promieniowaniu kosmicznym

Udoskonalenia techniki detekcji wielkich pekéw atmosferycznych metoda
fluorescencyjng

W pracy tej omdéwioniono zagadnienie wyznaczania energii wielkiego peku we fluorescencyjnej
metodzie detekcji, poprzez uwzglednienie poprzecznego rozktadu czastek w peku, zamiast sto-
sowanego dotad powszechnie przyblizenia punktowego. Zbadano wlasciwosci obrazu optycz-
nego wielkiego peku, w szczegélnosci okreslono wielkos¢ katowa obrazu peku i rozktad $wiatta
wewnatrz tego obrazu. Pokazano, ze w wielu wypadkach obraz peku jest wigkszy, niz rozmiar
piksela w detektorze fluorescencyjnym Obserwatorium Auger, wiec $wiatto wielkiego peku
wpada do wielu pikseli réwnoczesnie, przy czym cze$é¢ sygnalu jest zawarta w pikselach maja-
cych sygnat o wielkosci ponizej progu wyzwalania. W standardowej procedurze rekonstrukeji
ta czesé sygnaltu nie wchodzi do rekonstrukeji energii peku i jest tracona. Wyznaczono wielkosé
traconej czedci sygnalu w zaleznosci od geometrii peku i podano procedure na odtworzenie
calego sygnatu. Wprowadzono uniwersalny model zaleznosci iloSci Swiatta emitowanego przez
wielki pek atmosferyczny od rozktadu energii pozostawionej przez czastki peku w atmosferze,
zamiast stosowanej dotad mniej doktadnej zaleznosci od prostego rozkladu liczby czastek. Za-
proponowany model zostal wykorzystany w precyzyjnych symulacjach wielkiego peku atmos-
ferycznego i postuzyt do opracowania odpowiedniej poprawki. Poprawka pozwala na znaczaca
redukcje bledéw systematycznych wyznaczania energii wielkiego peku. Pominiecie rozktadu
poprzecznego Swiatla fluorescencji zaniza zrekonstruowang energie peku $rednio o okolo 7%.
Odpowiednia poprawka na ten efekt jest zalezna od odlegtosci peku od “Oka” i dla pekdéw
bliskich moze wynosi¢ nawet 14%. Wprowadzona poprawka ma znaczenie dla precyzyjnego
pomiaru widma promieni kosmicznych najwyzszych energii, a takze dla pomiaru sktadu maso-
wego promieni kosmicznych i identyfikacji fotonéw w promieniowaniu kosmicznym. Wynika to
z faktu, ze ma ona charakter rézniczkowy, prowadzac nie tylko do zmian energii peku ale tak-
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ze do zmian jednego z najwazniejszych parametréw stosowanych w celu identyfikacji czastek
pierwotnych wielkich pekéw atmosferycznych jakim jest potozenie maksimum peku. Kazda
poprawka, ktora prowadzi do zmian zrekonstruowanej energii bedzie miata wplyw na mierzo-
ne widmo energetyczne promieni kosmicznych najwyzszych energii. Opracowana procedura
stala si¢ czescia oficjalnej techniki wyznaczania energii wielkiego peku metoda fluorescencyj-
na w Obserwatorium Pierre Auger. Innymi stowy, procedura zaproponowana przez autora
przyczynila sie do zwiekszenia precyzji pomiaru widma promieni kosmicznych i w konsekwen-
¢ji do dokladniejszego pomiaru obserwowanego przez eksperyment Auger obciecia w widmie
promieni kosmicznych.

Poszukiwania neutrin najwyzszych energii w Obserwatorium Pierre Auger

Obserwatorium Pierre Auger jest tez zdolne do rejestracji neutrin najwyzszych energii. Gtow-
ny kanal detekcji to obserwacja wielkich pekéw atmosferycznych lecacych w gére pochodza-
cych z rozpadu leptonu tau, ktéry zostaje wyprodukowany wskutek oddzialywania neutrina
taonowego poprzez prad natadowany w skorupie ziemskiej. Ze wzgledu na silna absorpcje
strumienia neutrin o najwyzszej energii w skorupie ziemskiej, tylko neutrina taonowe o ka-
cie zenitalnym kilku stopni ponizej horyzontu moga inicjowa¢ wielkie peki atmosferyczne,
potencjalnie obserwowalne przez detektor. W celu identyfikacji takich pekow konieczne jest
skonstruowanie swego rodzaju “lancucha” symulacji Monte Carlo, sktadajacego si¢ z symula-
cji propagacji neutrin w skorupie ziemskiej, symulacji rozwoju wielkich pekéw inicjowanych
przez neutrina w atmosferze i znalezienia tzw. “odpowiedzi” Obserwatorium Pierre Auger
na peki neutrinowe. W pracy tej po raz pierwszy zaproponowano kompletna strukture te-
go typu tancucha Monte Carlo. Opisano modyfikacje generatora neutrin o nazwie ANIS. i
przedstawiono rezultaty symulacji neutrin w skorupie ziemskiej z wykorzystaniem cyfrowych
map wysokosci opisujacych topografie terenu Obserwatorium Pierre Auger. Poludniowe Ob-
serwatorium Pierre Auger otoczone jest przez potezny masyw gérski (Andy), ktéry stanowi
dodatkowa tarcze dla neutrin. Dla detektora fluorescencyjnego Obserwatorium Auger zmo-
dyfikowany przez autora generator ANIS zastosowano do wyliczenia akceptancji i w dalszej
kolejnosci do wyliczenia oczekiwanej liczby przypadkéw neutrinowych dla zadanego strumie-
nia neutrin docierajacych do Ziemi. Uwzglednienie topografii terenu prowadzi do wzrostu o
okoto 24% liczby oczekiwanych przypadkéw neutrinowych w detektorze fluorescencyjnym w
stosunku do obliczen wykonanych dla sferycznego modelu Ziemi. Wykazano, ze detektor flu-
orescencyjny Obserwatorium Auger powinien byé w stanie w ciagu kilku lat zaobserwowaé
peki neutrinowe. W generatorze ANIS zaimplementowano rézne modele przekrojow czynnych
i strat energii leptonéw tau, dzieki temu mozliwe byly szczegdétowe analizy wplywu bledéw
systematycznych na otrzymane rezultaty.

Wprowadzono procedure identyfikacji neutrin taonowych, ktéra zastosowano do danych
zebranych przez Obserwatorium Auger w okresie od 1 stycznia 2004 do 28 lutego 2009. Po-
niewaz dla tego okresu nie znaleziono zadnego kandydata spelniajacego kryteria selekcji, wiec
podano gérny limit dla neutrin taonowych o wartosci:

Kooy < 47755 x107% (GeV em 2 s 1 sr ). (10.1)

Dla detektora powierzchniowego Obserwatorium Pierre Auger wykorzystujac zmodyfikowany
generator ANIS wyliczono wpltyw topografii terenu Obserwatorium na liczbe spodziewanych
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przypadkéw neutrinowych. Uwzglednienie topografii terenu prowadzi do wzrostu o okoto 18%
liczby oczekiwanych przypadkéw w stosunku do obliczen dla sferycznego modelu Ziemi. Poza
tym oceniono btedy systematyczne gérnego limitu na strumien neutrin taonowych.

Obserwatorium Auger jest tez czule na neutrina elektronowe, taonowe i mionowe lecace w
dot i oddzialujace w atmosferze poprzez prady natadowane i neutralne. Wprowadzono metode
selekcji tego typu pekéw neutrinowych, ktorg zastosowano do danych zebranych w Obserwa-
torium Auger. Poniewaz w tym przypadku rowniez nie znaleziono neutrinowego kandydata
(w danych zebranych w okresie od 1 listopada 2007 do 28 lutego 2009), wiec podano limit na
strumien neutrin lecacych w dét. Limit ten ma wartosé:

Kooy <32x 1077 (GeV em 2 s 1 sr 1), (10.2)

W ciggu kilku nastepnych lat Obserwatorium Auger powinno eksperymentalnie zweryfi-
kowa¢ hipoteze produkcji neutrin GZK, tzn. odkryé neutrina GZK lub — w przypadku braku
neutrinowego kandytata — podaé¢ nizszy limit na strumien neutrin. Ewentualny brak neutrin
GZK bedzie miat fundamentalne znaczenie dla astrofizyki. Brak neutrin GZK moze oznaczac,
ze ten klasyczny mechanizm produkcji neutrin nie jest prawdziwy, lub ze propagacja promieni
kosmicznych odbywa sie w inny sposob niz zaktadamy do tej pory. Brak neutrin GZK mo-
ze by¢ tez sygnaturg proceséw fizycznych wykraczajacych poza standardowe oddzialywania
neutrin z materia.

Metoda Monte Carlo wykonano szczegdtowe obliczenia liczby spodziewanych przypadkow
i czutosci dla Pétnocnego Obserwatorium Auger. Obliczenia te zostaly przeprowadzone dla
réznych typéw sieci detektoréw powierzchniowych: kwadratowej o statej sieci 1 mila i v/2 x 1
mila i dla planowanej konfiguracji Obserwatorium Polnocnego zawierajacej obszar o wigkszej
gestosci detektorow, tzw. Infill Array. Pokazano, ze wigkszy dystans miedzy licznikami czeren-
kowskimi prowadzi do mniejszego prawdopodobienstwa detekcji neutrin o nizszych energiach
(ponizej 10 EeV) w stosunku do prawdopodobienstwa detekeji wyliczonego dla Obserwatorium
Potudniowego. Jednak znacznie wigksza planowana powierzchnia Obserwatorium Péinocnego
(okolo 7 razy wieksza niz Obserwatorium Poludniowego) kompensuje nizsze prawdopodo-
bienstwo detekcji powodujac, ze odpowiedz Obserwatorium Poélnocnego na neutrina bedzie
na tym samym poziomie co Obserwatorium Poludniowego. Przy wyzszych energiach (powyzej
30 EeV) jest ona nawet lepsza. Wykazano, ze rozbudowa obszaru o wiekszej gestosci licznikow
czerenkowskich (Infill Array) prowadzi¢ bedzie do dalszego wzrostu czuloéci Obserwatorium
na peki neutrinowe.

Badano réwniez mozliwoéci uzycia Obserwatorium Pierre Auger jako laboratorium dla
studiowania proceséw fizycznych wykraczajacych poza Model Standardowy czastek. Interesu-
jacy jest fakt, ze odkrycie nowych proceséw fizycznych jest mozliwe poprzez analize strumienia
neutrin rejestrowanych w Obserwatorium Pierre Auger. Porownujac liczbe przypadkéw pekow
lecacych w dét, indukowanych przez wszystkie zapachy neutrin, z liczba przypadkéw pekow
taonowych lecacych w gére, mozna wykluczy¢ lub potwierdzi¢ standardowy model oddziaty-
wan neutrin. W szczegdélnosci podano stosunek liczby przypadkéw konieczny do stwierdzenia
sygnaltu od nieperturbacyjnych oddzialywan wystepujacych przy skali energii rzedu TeV, kt6-
rych rezultatem sa stany zdominowane przez hadronowe produkty rozpadu (mikroskopowe
czarne dziury i sfalerony). Wykorzystujac szczegétowe symulacje Monte Carlo dla Obserwa-
torium Auger znaleziono, ze obserwacja 1 przypadku peku neutrinowego lecacego w gore przy
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jednoczesnej obserwacji 10 przypadkéw neutrinowych lecacych w dot wykluczy standardowy
model oddzialywania neutrin na poziomie ufnosci 99%. Ten wniosek jest istotny réowniez z
punktu widzenia budowy Obserwatorium Poélnocnego. Znacznie wigksza powierzchnia pot-
nocnego Obserwatorium pozwoli na weryfikacje postawionej w tej pracy hipotezy, w czasie
przynajmniej o potowe krétszym niz przy uzyciu jedynie poludniowej czesci Obserwatorium
Pierre Auger.
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Akronimy

AGN Active Galactic Nuclei

ALLM Abramowicz-Levy

AMANDA Antarctic Muon and Neutrino Detector Array
AN Auger North

ANTARES Astronomy with a Neutrino Telescope and Abyss environmental RESearch
AIRES AlRshower Extended Simulations

AGASA Akeno Giant Air-Shower Array

AoP Area over Peak

AS Auger South

ASW Armesto-Salgado-Wiedemann

ANIS All Neutrino Interaction Simulation

BBBS Bugaev-Shlepin

BH Black Hole

CC Charged Current

CDAS Central Data Aquisition System

CKMT Cappella-Kaidalov-Merino-Tran

CL Confidence Level

CMB Cosmic Microwave Background

CORSIKA COsmic Ray SImulations for KAscade

CTEQ Coordinated Theoretical-Experimental project on QCD
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DEM Digital Elevation Map

DIS Deep Inelastic Scattering

DW Down Going

EAS Extensive Air Shower

FADC Flash Analog Digital Converter

FD Fluorescence Detector

FT Fall Time

GARCON Genetic Algorithm for Rectangular Cuts OptimizatioN
GVD Generalized Vector Dominance

GPS Global Positioning System

GR Glashow Resonance

GRB Gamma Ray Burst

GRV Gluck-Reya-Vogt

GVDM Generalized Vector Dominance Model
GZK Greisen-Zatsepin-Kuzmin

HERA Hadron Elektron Ring Anlage

HiRes High Resolution

HP Hard Pomeron

IA Infill Array

LHC Large Hadron Collider

MC Monte Carlo

NC Neutral Current

NEMO NEutrino Mediterranean Observatory
PDF Parton Distribution Function

PYTHIA Lund Monte Carlo Event Generator
PMT Photo Multiplier Tube

RT Rise Time

QCD Quantum Chromo Dynamics
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QGSJET Quark Gluon String JET

QH Quasi Horizontal

SD Surface Detector

SUGAR Sidney University Giant Air-Shower Recorder
SM Standard Model

TAUOLA TAU Lepton decay Library

ToT Time over Threshold

TOTF Time Over Threshold trigger Fraction
TD Topological Defect

UHE Ultra High Energy

UHECR Ultra High Energy Cosmic Ray
VEM Vertical Equivalent Muon

WB Waxman-Bahcall

WIMP Weakly Interacting Massive Particle
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