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1 Promienie kosmiczne najwyzszych energii

Od chwili odkrycia podczas lotu balonowego przez Victora Hessa, promienie ko-
smiczne nieustanie sa przedmiotem badan. Liczne eksperymenty zostaty przepro-
wadzone dla zbadania tych czastek przybywajacych do Ziemi z glebi kosmosu.
Eksperymenty te z jednej strony poszerzaty wiedz¢ o promieniach kosmicznych, z
drugiej za$, odkrywajac czg¢$¢ tajemnicy, otwieraty pole do dalszych badan. Dzis,
po ponad stuleciu od odkrycia, pochodzenie i wtasnos$ci promieni kosmicznych,
szczegblnie najwyzszych energii, ciagle stanowia jedna z najwigkszych zagadek
astrofizyki.

Zakres energii czastek promieniowania kosmicznego docierajacego do Ziemi
obejmuje wiele rzedéw wielkosci: od najnizszych energii, rzedu 107 eV, az do naj-
wyzszych dotychczas zaobserwowanych, przekraczajacych 10%°eV. Ze wzrostem
energii czastek obserwujemy potggowy spadek ich strumienia (rys. 1), co czyni
obserwacje promieniowania kosmicznego o najwyzszych energiach szczegélnie
trudnym.

Dzigki atmosferze powierzchnia Ziemi jest chroniona przed ciagtym bombar-
dowaniem wysokoenergetycznymi czastkami - oznacza to jednak, ze bezposred-
nia obserwacja promieniowania kosmicznego wymaga wyniesienia detektorow
ponad geste warstwy atmosfery, przy uzyciu balonéw lub satelitow. Dzigki takim
wiasnie eksperymentom witasnosci promieniowania kosmicznego, takie jak sktad
1 wielko$¢ strumienia, zostaty okreslone z duza doktadnos$cia przy nizszych ener-
giach. Jednak ograniczone rozmiary i czas dzialania detektoréw jakie moga by¢
wyniesione ponad atmosferg, w polaczeniu z malejacym strumieniem czastek, na-
rzucaja granice mozliwosci badan takimi metodami do energii ponizej ~ 10%%eV.
Detekcja promieniowania kosmicznego o wyzszych energiach mozliwa jest nato-
miast posrednio, poprzez obserwacje kaskad czastek wtérnych, czyli tak zwanych
wielkich pekéw atmosferycznych, wywotywanych przez czastki pierwotne.

1.1 Propagacja czastek najwyzszych energii — efekt GZK

Przy poszukiwaniu Zrédet promieniowania kosmicznego najwyzszych energii na-
lezy uwzgledni¢ ograniczenie odlegtosci, jaka czastki te moga przeby¢. Po od-
kryciu reliktowego promieniowania tla okazato si¢ ze zasigg czastek o najwyz-
szych obserwowanych energiach jest ograniczony [1,2]. Powyzej energii 5x 10
eV beda zachodzity oddziatywania z fotonami tta mikrofalowego. Jesli czastka
ta bedzie proton, zachodzi¢ beda procesy fotoprodukcji czastek: py — prn°,
py — nxrt, py — pe”et. W kazdym takim oddziatywaniu proton bedzie tra-
cit czgsS¢ swojej energii. Protony o skrajnie wysokich energiach moga przeby¢ co
najwyzej kilkadziesiat megaparsekdw, zanim ich energia spadnie ponizej progu
na fotoprodukcje (rys. 2). Oczekuje sig, ze te oddzialywania spowoduja sttumie-
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Rysunek 1: Widmo promieni kosmicznych docierajacych do Ziemi. Podane na
wykresie wartosci sa strumieniami zsumowanymi w catym zakresie energii po-
wyzej wskazanych wartosci.

nie strumienia czastek o najwyzszych energiach, nazywany obcigciem Greisena-
Zacepina-Kuzmina (GZK).

Réwniez w przypadku gdy czastkami promieniowania kosmicznego sg cigzsze
jadra, przewidywane sg straty energii w oddzialywaniu z ttem mikrofalowym. W
tym przypadku najistotniejsze sa procesy fotodezintegracji, w ktorych pierwotne
jadro (a wraz z nim energia) jest dzielone na czgsci, oraz produkcji par e~ e™.

Pewne modele pochodzenia promieni kosmicznych najwyzszych energii prze-
widuja znaczny udzial fotonéw. Takze w tym przypadku zasigg bedzie ograni-
czony, gtéwnie przez kreacje par e” et w oddzialywaniu z fotonami tta mikrofa-
lowego lub radiowego.

Wszystkie procesy prowadzace do strat energii przez czastki powyzej progu
GZK powoduja, ze do Ziemi moga dotrze¢ tylko te czastki, ktore pochodzg ze
Zrédet stosunkowo bliskich w skali kosmologicznej. Wszystkie Zrédia odlegte
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Rysunek 2: Energie protonéw o réznych energiach poczatkowych w funkcji od-
legtosci od ich Zrédta. Energia maleje w wyniku oddziatywania z fotonami tla
mikrofalowego [3].

bardziej niz kilkadziesiat megaparsekow beda dla nas niewidoczne w zakresie
energii 102%eV i wyzszych. Oczekiwane jest silne ttumienie strumienia czastek
powyzej energii progowej, co w widmie obserwowanych na Ziemi czastek bedzie
widoczne w postaci tzw. obcigcia GZK (rys. 3).

1.2 Przypuszczalne Zrédia promieni kosmicznych najwyzszych
energii

Od chwili odkrycia wysokoenergetycznych czastek przybywajacych do Ziemi z
przestrzeni kosmicznej trwaja prace teoretyczne, majace na celu wytlumaczenie
pochodzenia promieniowania kosmicznego. Powszechnie uznawany mechanizm
przyspieszania czastek zostal zaproponowany przez Fermiego [5]. JeSli w pew-
nym obszarze przestrzeni migdzygwiazdowej znajduja si¢ poruszajace si¢ obtoki
plazmy, ktérym towarzyszy niejednorodne pole magnetyczne, czastki natadowane
beda losowo trafiac na takie zwierciadta magnetyczne i odbijac si¢ od nich. Praw-
dopodobienstwo zderzenia czolowego, w ktérym czastka zyskuje energig, jest
wigksze niz zderzenia z oblokiem od tytu. W takim stochastycznym procesie,
na drodze wielokrotnych zderzen, czastki beda zyskiwaé energi¢. Warunkiem jest
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Rysunek 3: Przewidywane obserwowane widma promieni kosmicznych pocho-
dzacych ze Zrédet potozonych w réznych odlegtosciach. Zatozono emisj¢ czastek
z widmem E 2. Przesunigcia ku czerwieni zrodel (zaznaczone na wykresie) po-
krywaja zakres od 0.004 do 1, co odpowiada odlegtosciom od okoto 2 Mpc do 3
Gpc. [4].

mata gestoS¢ oSrodka — dostatecznie niska, aby unikna¢ znaczacych strat energii
w zderzeniach czastek. Mozna pokazac ze Srednia zmiana energii czastki AF jest
proporcjonalna do energii czastki £ oraz kwadratu predkoSci zwierciadet magne-
tycznych 2. Przyspieszanie takie nazywane jest procesem Fermiego drugiego
rzedu. Bardziej efektywne przyspieszanie czastek zachodzi w obecnosci fal ude-
rzeniowych [6]. W takich obszarach, przy obecnosci niejednorodnych pdl ma-
gnetycznych, czastki beda zyskiwaé energi¢ przy kazdym odbiciu, a Sredni zysk
energii bedzie proporcjonalny do szybkosci fali uderzeniowej 3. Czastki pozo-
staja uwigzione magnetycznie, ale istnieje szansa, ze uciekna z obszaru przyspie-
szania — oznacza to ze w miar¢ osiggania coraz wyzszych energii, czastek bedzie
coraz mniej, a strumien czastek obserwowany na zewnatrz bedzie miat widmo
potegowe.

Przyspieszanie czastek w kazdym obiekcie ma pewne granice. Bedzie ono
zachodzito tak dtugo jak czastka pozostanie magnetycznie uwigziona w obszarze
gdzie zachodzi przyspieszanie. Ze wzrostem energii czastki roSnie réwniez jej
promien Larmora — jesli stanie si¢ on wigkszy od rozmiaréw obszaru przyspie-
szania czastka ucieknie. Oznacza to, ze dla obiektu o okreslonych rozmiarach



L 1 natgzeniu wystgpujacego tam pola magnetycznego B istnieje gérna granica
energii F,,,., do ktorej czastka o okreslonym tadunku Ze moze zostaé przyspie-
szona: F.x =~ fc- Ze- B - L. Maksymalna energia moze by¢ dodatkowo ograni-
czona, jesli warunki sprzyjajace przyspieszaniu czastek beda trwaty zbyt krétko,
a w przypadku silnych pdl magnetycznych istotne moga stac si¢ straty poprzez
promieniowanie synchrotronowe.

Poza dtugotrwatymi procesami przyspieszania czastek poprzez odbicia cza-
stek, rozwazane sa sytuacje, w ktérych bardzo wysokie energie nadawane sa
czastkom natadowanym w krétkich przejsciach przez obszary o duzych rézni-
cach potencjatu elektrycznego. Rozwazania zjawisk zachodzacych w obszarach o
silnym, zmiennym polu magnetycznym, np. w poblizu wirujacych gwiazd neutro-
nowych lub czarnych dziur, zaowocowaty scenariuszami przyspieszania promieni
kosmicznych najwyzszych energii.

PozostatoSci po supernowych sa powszechnie uznawane za Zrédta promieni
kosmicznych. Jednak na podstawie wiedzy o warunkach w nich panujacych oraz
rozmiar6w jakie moga osiagnac ocenia si¢, Ze czastki moga by¢ tam przyspieszane
najwyzej do energii rzedu 10'°eV. Promieniowanie kosmiczne wyzszych energii
wymaga innych wyjasnien. Nie ma obecnie pewnosci, czy istnieja obiekty astro-
fizyczne bedace w stanie przyspieszy¢é czastki do energii ponad 10*°eV, jednak
pewne klasy obiektow sa wskazywane jako potencjalne Zrédta promieni kosmicz-
nych najwyzszych obserwowanych energii (rys. 4).

Galaktyki aktywne. Obiecujacymi kandydatami na Zrédta promieni kosmicz-
nych najwyzszych energii sa aktywne obszary radiogalaktyk [8]. Uwaza si¢ ze
moga to by¢ olbrzymie fale uderzeniowe powstajace, gdy dzety materii wyrzuca-
nej z centrum galaktyki zderzaja si¢ z oSrodkiem migdzygalaktycznym. Rozmiary
takich obszaréw sa szacowane na kilka kiloparsekdw, mozna si¢ réwniez spodzie-
wac wystepowania w nich silnych p6l magnetycznych.

Réwniez same dzety materii moga stanowi¢ Zrédto promieni kosmicznych. Na
ich bocznych granicach, na styku z osrodkiem migdzygalaktycznym, wystepuja
duze gradienty predkosci, oraz niejednorodnosci pola magnetycznego, co stwarza
warunki do przyspieszania czastek [9, 10]

Rozwazana byta réwniez mozliwos¢ przyspieszania czastek w jadrach aktyw-
nych galaktyk. Znajdujace si¢ tam supermasywne czarne dziury akreuja wielkie
iloSci materii, a towarzyszace temu procesy mogtyby nadawac czastkom znaczne
energie. Niestety, intensywne promieniowanie obecne w tych obszarach prowa-
dzitoby do duzych strat energii czastek. Bardziej sprzyjajace warunki beda nato-
miast panowaly w galaktykach, ktére maja juz poza soba fazg wysokiej aktywno-
Sci (“martwe kwazary”). W centrach takich galaktyk powinny znajdowac si¢ wi-
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Rysunek 4: Wykres przedstawiajacy rozmiary obiektéw astrofizycznych, ktore
moga przyspieszac czastki do bardzo wysokich energii, i ich charakterystyczne
pola magnetyczne. UkoSne linie przedstawiaja dolne granice parametrow wystar-
czajacych do przyspieszenia protonu i jadra zelaza do energii 100 EeV = 10%%V,
oraz protonu do 1 ZeV = 10%!eV.

rujace czarne dziury. Akrecja materii zachodzi bardzo powoli, ale by¢ moze jest
wystarczajaca do wytworzenia wok6t czarnej dziury magnetosfery wystarczajacej
do przyspieszania czastek do skrajnie wysokich energii [11].

Zderzenia galaktyk. W zdarzeniach takich dochodzi do przeptywu materii na
wielkich obszarach. Moga one tworzy¢ fale uderzeniowe, na ktérych czastki mo-
glyby by¢ przyspieszane do bardzo wysokich energii [12].

Gromady galaktyk. W osrodku migdzygalaktycznym pole magnetyczne jest
bardzo stabe, jednak znacznie wigksze rozmiary, w polaczeniu z mozliwoScia

powstawania rozlegtych fal uderzeniowych w przeptywach materii, by¢ moze
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stwarzaja warunki wystarczajace do przyspieszania czastek do najwyzszych ener-
gii [13]. Rozmiary obszaru przyspieszania nie moga by¢ jednak dowolnie duze,
bo oddziatywania odpowiedzialne za efekt GZK beda ograniczaé maksymalna
energie.

Gwiazdy neutronowe. Szybko wirujace magnetosfery tych gwiazd generuja
wielkie r6znice potencjatu, ktére moga przyspieszac czastki natadowane. Mtode,
bardzo szybko wirujace gwiazdy neutronowe moga by¢ Zrédiem ultrarelatywi-
stycznego wiatru, w ktérym czastki natadowane by¢ moze uzyskuja skrajnie wy-
sokie energie [14]. Istnieje rowniez mozliwos¢, ze podwdjne uktady gwiazd neu-
tronowych moglyby stwarza¢ warunki umozliwiajace przyspieszanie czastek do
najwyzszych energii [15].

Blyski gamma. Zjawiska te wiaze si¢ z ultrarelatywistycznymi falami uderze-
niowymi, by¢ moze powstajacymi w wyniku wybuchu szybko wirujacych gwiazd.
Takie zdarzenia moglyby produkowac promienie kosmiczne najwyzszych ener-
gii [16, 17], cho¢ niektére analizy wskazuja ze maksymalna energia mozliwa do
uzyskania w takim zjawisku nie jest wystarczajaca do wytlumaczenia pochodze-
nia najbardziej energetycznych czastek [15, 18].

Wymienione powyzej obiekty produkuja promieniowanie kosmiczne poprzez
przyspieszanie czastek o nizszych energiach poczatkowych, dlatego te scenariusze
pochodzenia czastek o najwyzszych energiach sa nazywane modelami “bottom-
up”. Odrebna klasa postulowanych wyjasnien stanowia tzw. modele “top-down”,
zaktadajace istnienie pewnych egzotycznych obiektéw, pozostatych po wezesnych
fazach rozwoju WszechSwiata. Obiekty te moglyby rozpadac sig, a jesli energia
uwolniona w tym procesie bylaby wystarczajaco duza, koncowe produkty tych
rozpadéw moglyby mieé energie rzedu 10%° eV lub wyzsze.

Supercigzkie czastki reliktowe. Modele kosmologiczne przewiduja obecnos¢
duzych ilosci ciemnej materii we WszechS§wiecie. Istnieje mozliwos¢ ze czgs¢ tej
materii stanowia supercigzkie (o masach ponad 10?! eV) czastki o dlugim czasie
rozpadu, poréwnywalnym z wiekiem WszechSwiata [19]. Czastki takie moglyby
rozpadac si¢ na leptony i kwarki, co mogloby daé poczatek promieniowaniu ko-
smicznemu o energiach przekraczajacych 10?° eV. W strumieniu tych czastek,
obok hadronéw, nalezatoby oczekiwa¢ znacznego udziatu fotonéw.

Defekty topologiczne. Innymi kandydatami na Zrédta promieni kosmicznych
najwyzszych energii sa defekty topologiczne, pozostate po przejsSciach fazowych
we wezesnym WszechSwiecie [20]. Zaproponowano szereg modeli opisujacych
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natur¢ tych obiektéw (monopole, kosmiczne struny i inne). Zapadanie si¢ lub
anihilacja tych obiektéw mogtyby wyprodukowac czastki, z widmem siggajacym
nawet energii wielkiej unifikacji (~10%'eV).

Inne modele pochodzenia promieni kosmicznych najwyzszych energii obcho-
dza ograniczenia zwiazane z efektem GZK poprzez zalozenie, ze czastki te nie sg
nukleonami ani fotonami. Na przyktad w modelach supersymetrycznych mozliwe
jest istnienie stabilnych masywnych hadronéw [21]. Takie czastki bytyby w sta-
nie przebywac dlugie drogi bez strat energii, a wigc polozenia Zrédet promieni ko-
smicznych obserwowanych na Ziemi nie bylyby ograniczone horyzontem efektu
GZK.

Takze neutrina moga przebywac duze odlegtosci bez strat energii. Neutrina
skrajnie wysokich energii moga oddziatywaé z neutrinami tta, a powstate w ten
spos6éb bozony Z° produkowatyby obserwowane czastki. Przy takim scenariuszu
produkcji promieniowania kosmicznego réwniez spodziewany jest duzy udziat
fotonéw w obserwowanym strumieniu.

Dla uniknigcia ograniczen efektu GZK zaproponowane zostalo famanie nie-
zmienniczoSci Lorentza [22,23]. Efekt ten mégltby by¢ niemierzalnie matly przy
energiach dostgpnych w ziemskich eksperymentach, ale wptywalby na kinema-
tyke czastek o najwyzszych energiach. W takiej sytuacji oddziatywanie z foto-
nami tla ulegtoby sttumieniu, a czastki takie jak hadrony mogltyby przybywaé z
odlegtych Zrddet bez strat energii.

Rézne modele pochodzenia promieni kosmicznych najwyzszych energii réz-
nig si¢ przewidywaniami wtasnosci obserwowanego strumienia czastek, takich
jak widmo i sktad. Do weryfikacji tych modeli i wybrania tego ktéry najlepiej
opisuje rzeczywistos¢, konieczne jest zgromadzenie jak najpelniejszej wiedzy o
czastkach przybywajacych do Ziemi.

1.3 Widmo promieni kosmicznych najwyzszych energii

Okreslenie widma obserwowanego strumienia czastek jest jednym z najwazniej-
szych zadan kazdego eksperymentu poswigconego badaniom promieni kosmicz-
nych. Przy ultra-wysokich energiach, powyzej ~ 10'8eV, przy ktérych strumiefi
jest niezwykle maly (rzedu jednej czastki na km? na rok), zadanie to wymaga dtu-
gich obserwacji, przy uzyciu detektorow pokrywajacych duze obszary. Mozliwa
jest tylko posrednia detekcja poprzez obserwacj¢ wielkich pekow atmosferycz-
nych. Do poprawnej interpretacji pomiaréw konieczne jest doktadne zrozumienie
zjawisk zachodzacych w atmosferze po przylocie czastki pierwotnej.

W ciagu ostatnich kilkudziesigciu lat przeprowadzono liczne eksperymenty
poswigcone badaniu promieni kosmicznych najwyzszych energii. Najbardziej
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warte odnotowania s3: Volcano Ranch [24], Haverah Park [25], SUGAR [26],
Yakutsk [27], Fly’s Eye [28], HiRes [29], AGASA [30], Pierre Auger Observa-
tory [31], Telescope Array [32]. Kolejne eksperymenty poszerzaly nasza wiedzg o
promieniach kosmicznych, jak réwniez rozwijaty coraz doskonalsze techniki ob-
serwacji. Poréwnania wynikéw réznych eksperymentéw, przeprowadzanych przy
uzyciu réznych technik, pozwalaly uzyskac bardziej wiarygodne wyniki. Wy-
stapienie znaczacych réznic (jak w przypadku stosunkowo niedawnej niezgodno-
Sci migdzy eksperymentami HiRes i AGASA w ocenie wystgpowania obcigcia
GZK [33]) zmuszato do starannej rewizji metod obserwacji i analizy danych, co
skutkowato poprawa doktadnos$ci wynikow.

W ostatnich latach wiodacym eksperymentem, majacym na celu badanie pro-
mieni kosmicznych najwyzszych energii jest Obserwatorium Pierre Auger. Dzigki
najwigkszej z dotychczas zbudowanych sieci detektoréw udato si¢ zgromadzic¢
najbogatszy zbiér obserwacji. Zastosowanie réznych rodzajéw detektoréw do
rownoczesnej detekcji promieni kosmicznych przy uzyciu réznych technik po-
zwala uzyskac¢ wyjatkowa doktadnos¢ wynikéw. Widmo promieni kosmicznych
uzyskane na podstawie tych pomiar6w pokazane jest na rys. 5.
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Rysunek 5: Widmo promieni kosmicznych najwyzszych energii uzyskane z po-
miaréw Obserwatorium Pierre Auger [34]. Rézne punkty odpowiadaja réznym
metodom obserwacji i analizy danych. U géry wykresu zaznaczono wielkos¢ bieg-
déw systematycznych, pionowe kreski odpowiadaja niepewnosciom statystycz-
nym.
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Rysunek 6: Widma uzyskane w najwigkszych eksperymentach badajacych pro-
mienie kosmiczne najwyzszych energii [36].

W widmie tatwo mozna zauwazy¢ pewne cechy charakterystyczne. Duze na-
chylenie widma o< £33 przy nizszych energiach, przy okoto 5x 10'® eV ustgpuje
twardszemu widmu o< E*°. Zatamanie to, nazywane “kostka” wydaje si¢ by¢
Swiadectwem przejScia migdzy dwoma réznymi mechanizmami przyspieszania
promieni kosmicznych, by¢ moze migdzy Zrédtami z naszej Galaktyki i pozaga-
laktycznymi (podobne zatamanie w przeciwnym kierunku, “kolano”, znajduje si¢
przy energiach rzedu 10'°eV, odpowiadajacych kresowi mozliwosci przyspiesza-
nia w pozostatosciach po supernowych).

Przy najwyzszych energiach wyraznie widoczny jest spadek strumienia cza-
stek: powyzej energii ~ 2.5x10'” eV zsumowany strumiefi jest juz o polowe
mniejszy niz wynikatoby z przedluzenia widma potggowego [34]. Jest to zjawi-
sko przewidywane na podstawie efektu GZK, a obecne wyniki pozwalaja juz na
testowanie przewidywan konkretnych modeli rozmieszczenia Zrodet. I tak model
zaktadajacy jednorodny rozktad Zrédet emitujacych protony przewiduje spadek
strumienia o potowe przy energii ~ 5.3x10'? [35]. Przewidywanie to rézni sie
od warto$ci obserwowanej o 3.4 0. Moze to oznaczaé ze zalozenie jednorodnosci
Zrédet nie jest wlasciwe — jesli Zrodta promieni kosmicznych skrajnie wysokich
energii sa rzadkie, losowy ich rozktad w naszym sasiedztwie moze mie¢ znaczny
wptyw na widmo czastek obserwowanych na Ziemi.

Telescope Array jest obecnie drugim waznym eksperymentem po§wigconym
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badaniu promieni kosmicznych najwyzszych energii, réwniez wykorzystujacym
zalety rownoczesnej rejestracji wielkich pekéw detektorami réznych rodzajéw.
Widmo uzyskane na podstawie obserwacji dotychczasowej jego pracy jest przed-
stawione narys. 6, razem z widmami uzyskanymi w Obserwatorium Pierre Auger,
oraz w starszych eksperymentach HiRes i AGASA. Zauwazalne sgq zaréwno po-
dobienstwa jak i réznice. Ksztatty widm sa bardzo podobne: indeksy widmowe
oraz energie, przy ktérych ulegaja zmianom, maja zblizone wartosci (wyjatkiem
sa rezultaty eksperymentu AGASA, ktére nie wykazuja obcigcia strumienia przy
najwyzszych energiach). Przy tej zgodnosSci ksztaltéw wyraznie widoczna jest
réznica obliczonych strumieni czastek. RozbieznosSci te moga wynikaé z syste-
matycznych niepewnosci pomiaréw. Nawet dla najdoktadniejszej techniki po-
miaréw, poprzez obserwacje Swiatta fluorescencyjnego wywotanego przez wiel-
kie peki, szacowana niepewnos¢ wynosi kilkanascie procent. Nalezy pamigtac, ze
wykresy przedstawiaja strumiefi czastek pomnozony przez E°, wigc niedoktad-
no$¢ pomiaru energii przeklada si¢ rowniez na niepewnosS¢ potozenia punktéw
w osi pionowej. Doktadniejsza analiza pokazata, ze przesunigcia skali energii w
najwazniejszych eksperymentach o czynniki rzedu 10% wystarczy do uzgodnie-
nia ich wynikoéw [37].
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Rysunek 7: Zmierzone widmo promieni kosmicznych najwyzszych energii oraz
przewidywania modelowe wktadu czastek o r6znych masach do catkowitego stru-
mienia. Po lewej model uwzgledniajacy znaczny efekt proceséw GZK 1 fotode-
zintegracji, po prawej widmo ksztalttowane gtdwnie wtasnoSciami zrédet [38].

Zmierzony ksztalt widma jest wprawdzie zgodny z przewidywaniami efektu
GZK, jednak okazuje si¢ ze moze by¢ réwniez wyttumaczony wlasno$ciami sa-
mych Zrédet promieni kosmicznych. Wszystkie astrofizyczne akceleratory cza-
stek, odpowiednio do ich rozmiaréw i1 p6l magnetycznych, maja gérna granice
energii do jakich moga przyspieszy¢ czastki. Jesli energia rzedu 10*°eV okaza-
taby sig¢ granicg przyspieszania dla nawet najpotezniejszych Zrédet, obserwowane
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obcigcie widma bedzie obecne nawet bez udziatu efektu GZK. I tak, jest mozliwe
znalezienie modelu w ktérym rozktad Zrodet jest taki, ze procesy GZK i fotode-
zintegracji cigzszych jader ma znaczacy wplyw na ksztatt widma. Na rys. 7 po
lewej pokazane jest dopasowanie modelu do obserwowanego widma, oraz prze-
widywane wklady do catkowitego strumienia od czastek o réznych masach: od
protonéw do jader zelaza. Réwnoczes$nie mozliwe jest zbudowanie takiego mo-
delu Zrédet promieni kosmicznych, w ktérym opisanie obserwowanego widma
zasadniczo nie wymaga wystgpowania efektu GZK. Na rys. 7 po prawej przedsta-
wione sg przewidywania takiego modelu, z zaznaczonymi wkiadami od czastek o
r6znych masach — kazdej z tych grup czastek odpowiada maksymalna mozliwa do
uzyskania energia, proporcjonalna do tadunku jadra. Przy obecnej wiedzy o pro-
mieniach kosmicznych najwyzszej energii nie jesteSmy w stanie jednoznacznie
rozstrzygnac, ktéry model najlepiej odpowiada rzeczywistym Zrédtom promieni
kosmicznych najwyzszych energii.

1.4 Sklad promieni kosmicznych najwyzszych energii

Poznanie sktadu promieni kosmicznych najwyzszych energii pomogtoby rozwi-
kta¢ zagadke ich pochodzenia. W sytuacji przedstawionej powyzej, gdy rdézne
modele przewiduja bardzo podobny ksztatt widma (rys. 7), dodatkowa informa-
cja o sktadzie promieni kosmicznych pozwolitaby rozstrzygnaé ktéry z nich lepiej
opisuje rzeczywiste Zrédla.

W przypadku obserwacji promieni kosmicznych najwyzszych energii, gdy
czastki pierwotne ulegaja zniszczeniu w pierwszych oddziatywaniach w gérnych
warstwach atmosfery, a obserwowane sa tylko wtérne wielkie peki atmosferyczne,
ustalenie jakiego rodzaju czastki przybywaja do Ziemi jest zadaniem szczegdlnie
trudnym. Konieczna jest szczeg6étowa analiza procesu rozwoju wielkich pekow.
Jednym z najistotniejszych efektow, pozwalajacych okresla¢ masy czastek pier-
wotnych, sa réznice w potozeniach maksimum rozwoju wielkich pekow X,
[39]. X,nq2 Opisuje dlugo$é drogi przebytej w atmosferze (w g/cm?), jaka jest
potrzebna aby liczba czastek w wielkim pgku osiagneta maksimum. Dla czastek
pierwotnych o tej samej energii, Srednia glgbokos¢ X, jest mniejsza dla czastek
cigzszych, a réznice potozen maksimum sa proporcjonalne do logarytmu liczby
masowej jadra A. Jesli jadro atomowe o energii F potraktujemy jako zbiér nu-
kleonéw o energii F//A (energia wiazania jest zaniedbywalnie mata), to mozemy
si¢ spodziewac ze lekkie czastki (np. protony) beda musialy przejs¢é dtuzszy tan-
cuch oddziatywan aby kaskada wtérna osiagneta liczebnoS¢ taka, jaka bedzie osia-
gnigta juz w pierwszych oddzialywaniach czastek bardziej masywnych. Réwniez
element losowy pierwszych oddziatywan bedzie bardziej znaczacy w przypadku
oddziatywan pojedynczych czastek niz wigkszych zbioréw nukleonéw. Mozna
wigc oczekiwaé wigkszych fluktuacji rozwoju wielkich pekéw zainicjowanych
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Rysunek 8: Srednie wartosci X, 1 dyspersje ich rozktadéw zmierzone w Ob-
serwatorium Pierre Auger, poréwnane z przewidywaniami modeli dla protonéw i
jader zelaza. Klamry wskazuja niepewnosci systematyczne [40].

przez protony. Rozktady X,,.. (Srednie wartoSci i ich dyspersje) sa standardo-
wymi parametrami uzywanymi do analizy sktadu promieni kosmicznych.

Wyniki pomiaréw potozenia maksimum rozwoju wielkich pgkéw uzyskane w
Obserwatorium Pierre Auger przedstawione sa na rys. 8. Zaznaczone s row-
niez oczekiwane wartosci tych parametréw dla protondéw i jader zelaza, obli-
czone na podstawie symulacji wielkich pgkéw z uwzglednieniem aktualnych wer-
sji modeli oddziatywan jadrowych: EPOS-LHC [41], QGSJet II-4 [42] oraz Sibyll
2.1 [43]. Wyniki obserwacji sugeruja zmiang sktadu promieni kosmicznych przy
ultra-wysokich energiach. Ponizej energii okolo 2x 108 eV wydaja si¢ przewazad
czastki lekkie, przy wyzszych energiach stopniowo ustgpujace jadrom cigzszym.

Bardziej szczegbétowa analiza obserwowanych glgbokosci maksimum X,
[44], uwzgledniajaca pelne rozktady a nie tylko Srednie i dyspersje, pozwala uzy-
ska¢ wigcej informacji o sktadzie obserwowanych promieni kosmicznych. Opie-
rajac si¢ na ré6znych modelach oddziatywan jadrowych, przy pomocy symulacji
komputerowych obliczone zostaly oczekiwane rozktady X,,,., dla r6znych rodza-
jow 1 energii czastek pierwotnych. Do pokrycia najbardziej prawdopodobnego
zakresu mas wybrane zostaty protony oraz jadra helu, azotu i zelaza. Tak uzy-
skane rozktady X,,., zostaly porownane do wartosci rzeczywiscie zmierzonych,
a poprzez zmiang czastkowego udziatu jader o r6znych masach okreslone zostaty
proporcje dajace najlepsza zgodnoS¢ z obserwacjami. Uzyskane w ten sposob
wktady od poszczegdlnych rodzajow czastek zaprezentowane sga narys. 9. Wyniki
analizy wskazuja na bardzo maty udziat jader zelaza w calym zbadanym zakresie
energii. Widoczna jest wyraZzna zmiana wktadu protonéw w analizowanym prze-
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Rysunek 9: Najlepsze dopasowania udziatu protondéw, jader helu, azotu i zelaza
w promieniach kosmicznych najwyzszych energii uzyskane przez poréwnanie ob-
serwowanych rozktadéw X,,,, z wynikami symulacji [44].

dziale energii: przy energiach okoto 10'®eV jest dominujacy, przy wyzszych ener-
giach maleje, powyzej 10'°eV spada prawie do zera, przy najwyzszych energiach
wktad ten wydaje si¢ znowu stawac si¢ istotny. Miejsce protonéw zajmuja przy
wyzszych energiach jadra cigzsze, cho¢ przewidywania oparte na r6znych mo-
delach oddziatywan jadrowych réznia si¢ doS¢ znacznie migdzy soba. Przecho-
dzenie od jader 1zejszych do cigzszych ze wzrostem energii czastek jest zgodne z
przewidywanymi energiami maksymalnymi osigganymi w procesie przyspiesza-
nia czastek. W obiekcie o okreslonych rozmiarach i1 polu magnetycznym czastki
moga uzyskiwac energi¢ do wartoSci maksymalnej, proporcjonalnej do fadunku
czastki, mozna wigc oczekiwac ze ze wzrostem energii obserwowanych czastek
wklady od lekkich jader beda sukcesywnie zanikaé, przesuwajac sktad promieni
kosmicznych ku wigkszym masom.

Badanie sktadu promieni kosmicznych obserwowanych w eksperymencie Te-
lescope Array jest rowniez oparte na pomiarach glebokosci maksimum rozwoju
Xmaz- Rezultaty tych prac, w poréwnaniu z przewidywaniami modeli, przedsta-
wione sa na géornym wykresie rys. 10. Wyniki wydaja si¢ wskazywaé na lekki
sktad w catym obserwowanym zakresie energii, zgodny z przewidywaniami mo-
deli dla protonéw. Nalezy jednak zauwazyc, ze r6zne modele, stuzace jako po-
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Rysunek 10: Na gorze: Srednie potozenia X,,,,, zmierzone przez Telescope Array,
poréwnane z przewidywaniami modeli dla protonéw i jader zelaza; niepewnosci
systematyczne oznaczone zielonym rownolegtobokiem [45].

Na dole: poréwnanie wynikow pomiaréw X,,,, uzyskanych w Obserwatorium
Pierre Auger i Telescope Array, uwzgledniajace efekty aparaturowe [46].

ziom odniesienia, zostaly uzyte w analizach Obserwatorium Pierre Auger i Tele-
scope Array. Bezposrednie poréwnanie wynikéw uzyskanych przez oba ekspery-
menty jest utrudnione przez ré6znice w metodach analizy danych. Aby usunaé te
roznice, wykonana zostala wspdlna analiza, w ktorej wyniki uzyskane w Obser-
watorium Pierre Auger zostaty przelozone za pomoca symulacji na oczekiwane
obserwacje detektoréw Telescope Array [46]. Wynik tej pracy przedstawiony jest
na dole rys. 10 — interpretacja obserwacji obu eksperymentéw pokazuje brak nie-
zgodnoSci.

Przy badaniu sktadu promieni kosmicznych najwyzszych energii nie mozna
ograniczac si¢ tylko do jader atomowych, chociaz dotychczasowe obserwacje sta-
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nowig silny dowdd na to, ze wilasnie takie czastki obserwujemy. Szereg modeli
teoretycznych przewiduje udzial innych czastek, jak np. fotonéw lub neutrin,
wsréd promieni kosmicznych najwyzszych energii. W szczegdlnosci cata klasa
tzw. modeli “top-down”, opisujacych powstawanie promieni kosmicznych wsku-
tek np. rozpadéw egzotycznych czastek, przewiduje wysoki, kilkudziesigcio-
procentowy udziat fotondw i neutrin w strumieniu czastek najwyzszych energii.
Réwniez oddziatywania zwigzane z efektem GZK powinny produkowa¢ fotony i
neutrina. Wykrycie lub okreslenie goérnej granicy udziatu tych czastek w obserwo-
wanym strumieniu promieni kosmicznych jest zasadnicza informacja, konieczng
przy weryfikacji tych modeli.
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Rysunek 11: Gérne limity strumienia fotonéw najwyzszych energii uzyskane na
podstawie danych z Obserwatorium Pierre Auger (Hyb, SD) [47,48], Telescope
Array (TA) [49], Yakutsk (Y) [50], Haverah Park (HP) [51] i AGASA (A) [52].
Linie obrazuja przewidywania wybranych modeli “top-down”, kolorowe pola —
przewidywania na podstawie efektu GZK.

Nie ma mozliwosci bezposredniego zbadania czastek promieni kosmicznych
najwyzszych energii przybywajacych do Ziemi, konieczna jest wigc znowu sta-
ranna analiza zjawiska powstawania i rozwoju wielkich pgkéw atmosferycznych.
W przypadku fotonéw spodziewac si¢ mozna, ze stosunkowo mata czgS¢ energii
zostanie przekazana hadronom i mionom, a sam rozwdj wielkiego peku zosta-
nie wydtuzony przez niska krotnos$¢ oddziatywan elektromagnetycznych. Nalezy
zatem oczekiwa¢ mniejszej liczby miondw w wielkim pgku oraz statystycznie
wigkszej glebokosci X,,,.., niz dla wielkich pgkéw zapoczatkowanych przez ha-
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drony o tych samych energiach. Przy najwyzszych energiach, efekt Landaua-
Pomieranczuka-Migdata dodatkowo obniza prawdopodobienistwo oddzialtywania,
zwigkszajac Sredniag gltgbokos¢ X,,,.. Z drugiej strony w ziemskim polu magne-
tycznym mozliwa jest konwersja fotonu w pare elektron-pozyton, co przyspieszy
rozw6j wielkiego peku [53]. Symulacje komputerowe z uwzglednieniem tych
zjawisk pozwalaja na pordwnanie wtasnosci wielkich pgkéw wywotanych przez
fotony i hadrony.

Losowe fluktuacje wywotuja znaczne réznice pomigdzy wielkimi pgkami wy-
wolanymi nawet przez takie same czastki pierwotne, co powoduje znaczne pokry-
wanie si¢ rozktadow wtasnosci pgkéw wywotanych przez fotony i hadrony. Prak-
tycznie uniemozliwia to identyfikacj¢ czastki pierwotnej w przypadku pojedyn-
czych wielkich pgkéw, ale réznice Srednich wartoSci pozwalaja na statystycznag
analize danych. W Obserwatorium Pierre Auger kilka obserwabli, ktérych Sred-
nie oczekiwane wartosci sa rozne dla wielkich pgkéw wywotanych przez fotony i
hadrony, jest uzywanych w analizach: gleboko$¢ maksimum X,,,,,., dopasowanie
profilu podtuznego do funkcji Greisena [54], rozklad poprzeczny czastek na po-
wierzchni, struktura czasowa sygnatu w detektorach naziemnych. Analiza wielu
zmiennych pozwala zwigkszy¢ mozliwos¢ rozdzielenia wielkich pgkéw wywota-
nych przez fotony i hadrony [55]. W eksperymencie Telescope Array gtéwnym
wskaznikiem jest krzywizna czota wielkiego peku, a analiza obejmuje poréwna-
nie obserwacji z wynikami symulacji Monte Carlo zaktadajacych rézne czastki
pierwotne [49].

Dotychczasowe wyniki obserwacji okazuja si¢ by¢ zgodne z brakiem foto-
néw wsrdd promieni kosmicznych najwyzszych energii. Okreslone zostaly gérne
ograniczenia na strumien fotonéw (rys. 11), ktére sa znacznie nizsze od przewi-
dywan modeli “top-down”. Dalsze obserwacje promieni kosmicznych umozliwia
by¢ moze obserwacj¢ fotonéw pochodzacych z proceséw zwigzanych z efektem
GZK.

Dane zebrane przez eksperymenty dedykowane obserwacjom promieni ko-
smicznych moga by¢ uzyte rowniez do poszukiwania dowodéw na obecnos¢ neu-
trin wsrdéd czastek najwyzszych energii. Niezwykle niski przekrdj czynny powo-
duje, ze oddziatywania neutrin zachodza bardzo rzadko, jednak wielko$¢ obszaru
pokrytego detektorami w najwigkszych eksperymentach, w potaczeniu z dlugim
czasem trwania obserwacji, daja mozliwo$¢ zmierzenia strumienia neutrin na po-
ziomie przewidywanym przez modele produkcji promieni kosmicznych. Maty
przekrdj czynny oddzialywania neutrin oznacza, ze do pierwszego oddzialywa-
nia, poczatkujacego rozwdj wielkiego peku atmosferycznego, moze dojs¢ w do-
wolnym miejscu. W przypadku czastek pierwotnych, takich jak jadra atomowe
lub fotony, wielkie pgki zaczynaja si¢ rozwijaé stosunkowo wysoko w atmosfe-
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Rysunek 12: Gérne ograniczenia na strumief neutrin najwyzszych energii uzy-
skane w eksperymentach Obserwatorium Pierre Auger [47], IceCube [56] i
ANITA [57], poréwnane z przewidywaniami modeli opartych na efekcie GZK.

rze. Dla czastek przylatujacych z kierunkéw nisko nad horyzontem oznacza to, ze
wielki pek docierajacy do powierzchni Ziemi bgdzie na zaawansowanym etapie
rozwoju. Najbardziej charakterystyczna cecha tego etapu jest zanik czeSci elek-
tromagnetycznej (elektrony, pozytony, fotony) wielkiego peku, dominujacy wktad
pochodzi od mionéw. W przypadku neutrin, jesli do pierwszego oddziatywania
zajdzie po przejsciu dtuzszej drogi w atmosferze, nachylone wielkie pgki moga
dotrze¢ do powierzchni jeszcze we wczesnej fazie rozwoju. Réznice we wia-
snosciach wielkich pgkéw obserwowanych w takich warunkach sa wystarczajaco
duze, aby mozliwe bylo odréznienie tych wywotanych przez neutrina. Dodatko-
wym sposobem wykrycia neutrin jest obserwacja wielkich pgkéw rozwijajacych
si¢ pod niewielkim katem w gore. W przypadku neutrin taonowych przelatuja-
cych ptytko pod powierzchnia Ziemi moze dojs¢ do oddzialywania. Powstaly w
ten sposob lepton 7 ma szans¢ wydostac si¢ ponad powierzchnig, a jego rozpad w
atmosferze zapoczatkuje rozwdj wielkiego peku.

Dane Obserwatorium Pierre Auger zostaty przeanalizowane w poszukiwaniu
takich, charakterystycznych dla neutrin, wielkich pgkéw — okazato si¢ ze nie zo-
staly jak dotad zaobserwowane. GOrne granice na strumiefi neutrin uzyskane w
tych badaniach pokazane sa na rys. 12. Limity te bliskie sa przewidywaniom
modeli teoretycznych, a kontynuacja obserwacji — zarowno w przypadku gdy doj-
dzie do zarejestrowania neutrin, jak i przy dalszym braku — umozliwi Scislejsza
weryfikacje modeli, zblizajac nas do rozwiazania zagadki pochodzenia promieni
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kosmicznych najwyzszych energii.

1.5 Kierunki przylotu promieni kosmicznych

Jedna z informacji rejestrowanych przy obserwacji promieni kosmicznych jest
kierunek przylotu czastki pierwotnej. Zebrane dotad informacje wskazuja na to,
ze przewazajaca czgS¢€ tych czastek jest obdarzona tadunkiem, bedg wigc na swo-
jej drodze ulegaé odchyleniom w polach magnetycznych, w Galaktyce lub poza
nia. Przy nizszych energiach odchylenia te beda bardzo duze, nie pozwalajace na
przesledzenie trasy czastki. Jednak przy najwyzszych energiach, powyzej 109V,
odchylenia protonu powinny ograniczy¢ si¢ do kilku stopni. Dla czastek o wigk-
szych tadunkach odchylenia beda proporcjonalnie wigksze. Poniewaz efekt GZK
ogranicza zasigg czastek o najwyzszych energiach, ich Zrédet nalezy szukaé w
obiektach w odlegtosci najwyzej kilkudziesigciu megaparsekow.

Obiecujacymi kandydatami na Zrédta promieni kosmicznych o najwyzszych
energiach sa galaktyki aktywne, wigc jednym z przeprowadzanych testow jest
badanie korelacji migdzy kierunkami przychodzenia czastek a rozktadem skatalo-
gowanych aktywnych galaktyk na niebie. Analiza danych zbieranych w Obserwa-
torium Pierre Auger wykazata poczatkowo wysoka korelacje z obiektami z kata-
logu Véron-Cetty Véron galaktyk aktywnych [58]. 61% promieni kosmicznych o
energiach powyzej 5.7x10'eV przybywato z kierunkéw oddalonych nie wiecej
niz 3.1° od galaktyk z zestawu obiektow w odlegtosciach do 75 Mpc [59]. Dane
zbierane po przeprowadzeniu tej analizy nie potwierdzily tak wysokiego stopnia
korelacji: 28% promieni kosmicznych ma kierunki przylotu pokrywajace si¢ z po-
tozeniami galaktyk, dwa odchylenia standardowe od poziomu losowej zgodnosci
przewidywanej przy izotropowym rozktadzie kierunkéw [60]. Analiza przy tych
samych wartosciach granicznej energii czastek i1 kata korelacji zostata powtérzona
przy uzyciu danych zebranych przez Telescope Array — wykazata ona réwniez
stabe odchylenie od rozktadu losowego: 11 z 25 zaobserwowanych czastek kore-
luje z obiektami katalogowymi, przy 5.9 oczekiwanych losowo, co zdarza si¢ w
2% przypadkowych rozktadéw [61].

Analizy korelacji kierunkéw przychodzenia promieni kosmicznych z potoze-
niami mozliwych Zrddet zostaty wykonane réwniez dla innych katalogéw obiek-
tow astrofizycznych: katalogu galaktyk 2MRS [62], katalogu Swift-BAT aktyw-
nych galaktyk obserwowanych w pasmie promieniowania rentgenowskiego [63]
oraz katalogu radiogalaktyk [64]. Przebadane zostaty korelacje dla nastgpuja-
cych warunkéw: dolna granica energii promieni kosmicznych od 4x 10'°eV do
8x10'%YV, skala katowa korelacji od 1° do 30°, maksymalna odlegtos¢ zrédet od
10 Mpc do 200 Mpc. Kazda kombinacja tych warunkéw daje w wyniku pewna
liczbe skorelowanych kierunkéw przylotu czastki i obiektu z katalogu. Wartosci
korelacji uzyskane z danych obserwacyjnych poréwnywane sa nastgpnie z sy-
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mulacjami zakladajacymi izotropowy rozktad kierunkéw przylotu promieni ko-
smicznych. Analiza ujawniata, ze prawdopodobienstwo uzyskania takiej samej
lub wyzszej korelacji przy losowym rozktadzie kierunkéw obserwowanych cza-
stek wynosi co najmniej kilka procent — brak wigc jest mocnych dowodéw na
korelacje ze Zrédtami [60].

Powyzsza analiza uwzgledniata wszystkie obiekty z danego katalogu w wy-
branych odlegtosciach od Ziemi. Mozliwa jest jednak rowniez selekcja poten-
cjalnych Zrédet pod katem energii jaka emituja — by¢ moze tylko najjasniejsze
obiekty sa w stanie przyspieszac czastki do najwyzszych obserwowanych energii.
Przy takim dodatkowym ograniczeniu najwyzsza korelacja promieni kosmicznych
o energiach powyzej 5.8x10eV zachodzi z obiektami z katalogu Swift-BAT w
odleglosci do 130 Mpc i o jasnosci co najmniej 10** erg/s, przy kacie korelacji
18°. Przy tych warunkach zachodzi korelacja kierunkéw 62 promieni kosmicz-
nych z galaktykami, przy czym przy rozkladzie izotropowym spodziewane jest
pokrywanie si¢ 32.8 kierunkdw, a prawdopodobienstwo losowego zajécia tak wy-
sokiej korelacji wynosi ~1.3% [60].

Obiektem szczegdlnie przyciagajacym uwage jest Centaur A — najblizsza (4
Mpc) galaktyka aktywna wydaje si¢ by¢ dobrym kandydatem na Zrédto obserwo-
wanych promieni kosmicznych najwyzszych energii. W prawie tym samym kie-
runku, dalej (50 Mpc), znajduje si¢ réwniez duza gromada galaktyk. Przebadana
zatem zostata korelacja kierunkéw przylotu promieni kosmicznych z potozeniem
Cen A. Przy dolnym ograniczeniu na energi¢ czastek 5.8x10'%eV w kacie 15°
znajduje si¢ 14 promieni kosmicznych, przy oczekiwanych 4.5 przy rozkladzie
izotropowym. Prawdopodobieistwo wystapienia takiej korelacji losowo wynosi
~1.4% [60].

Rozklad kierunkéw przychodzenia promieni kosmicznych mozna réwniez ba-
da¢ niezaleznie od domniemywanych potozen Zrédet. Na zbiorze danych ze-
branych w Obserwatorium Pierre Auger zostalo przeprowadzone poszukiwanie
lokalnych nadwyzek promieni kosmicznych na obserwowanym obszarze nieba.
Przebadane zostaty skale korelacji od 1° do 30°, dla promieni kosmicznych o
energiach powyzej progu, zmienianego od 4x10%eV do 8 x 10'%eV. Wynik ana-
lizy wskazat obszar o najwigkszej nadwyzce (4.30) w poréwnaniu do rozktadu
izotropowego. Znajduje si¢ on blisko ptaszczyzny supergalaktycznej i radioga-
laktyki Centaur A (rys. 13). Aby zbadac istotnoS¢ tego wyniku wykonano szereg
symulacji zaktadajacych rozktad izotropowy — 69% z nich zawierato nadwyzke
takiej lub wigkszej wielkosci, nalezy wigc uznaé ze dane obserwacyjne sa zgodne
z rozktadem izotropowym.

Na péinocnej pétkuli nieba, obserwowanej przez Telescope Array, na podsta-
wie analizy grupowania kierunkéw, zidentyfikowano obszar skad dociera wigksza
liczba promieni kosmicznych. W obszarze o promieniu 20° wokét punktu o rek-
tascencji 146.7° i1 deklinacji 43.2° (na obszarze gwiazdozbioru Wielkiej Niedz-
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Rysunek 13: Mapa nieba przedstawiajaca poziom istotnoSci nadwyzki promieni
kosmicznych o energiach powyzej 5.4 x 10'%eV, policzony w obszarach o promie-
niu 12°, w odniesieniu do rozktadu jednorodnego. Mapa narysowana we wspot-
rzgdnych galaktycznych, ptaszczyzna supergalaktyczna zaznaczona linig przery-
wana, pozycja zrodta Cen A - biata gwiazdka [60].

wiedzicy, w odlegtosci okoto 50° od ptaszczyzny Galaktyki i 20° od plaszczyzny
supergalaktycznej) znaleziono najwigksza nadwyzke: 19 promieni kosmicznych,
przy oczekiwanych losowo 4.49. Znaczacos$¢ statystyczna tej nadwyzki wynosi
5.10, przy czym prawdopodobienstwo wystapienia takiego efektu przez przypa-
dek oszacowano na 3.7x 10~ [65]. W tym obszarze nieba nie udato si¢ zidentyfi-
kowa¢ kandydatéw na Zrédto obserwowanej nadwyzki. Wskazany punkt znajduje
si¢ ~19° od ptaszczyzny supergalaktyki, w poblizu gromady galaktyk w Wielkiej
NiedZwiedzicy.

Zbadane zostato rowniez grupowanie si¢ obserwowanych kierunkéw przylotu
czastek. Dla katéw z zakresu od 1° do 30° policzone zostaty pary czastek przy-
chodzacych z odpowiednio bliskich kierunkéw. Poréwnanie z symulacjami lo-
sowych rozktadéw pokazaty, ze autokorelacja kierunkéw promieni kosmicznych
jest zgodna z rozktadem izotropowym [60].

Na pétkuli pétnocnej eksperyment AGASA zidentyfikowal grupowanie sig
kierunkéw promieni kosmicznych o energiach powyzej 4 x 10'? na skali katowe;j
2.5° [66]. Nowsze wyniki eksperymentu Telescope Array nie potwierdzily wyste-
powania tego zjawiska [61].

Oprécz korelacji na matych odleglosciach katowych przydatna jest analiza
rozktadow wielkoskalowych, ktéra moglaby ujawni¢ wystgpowanie globalnych
uporzadkowan kierunkéw promieni kosmicznych. Niejednorodnosci w rozkla-
dzie materii w sasiedztwie naszej Galaktyki lub propagacja czastek w odpowied-
nio silnym polu magnetycznym moga spowodowac wielkoskalowe anizotropie
w kierunkach promieni kosmicznych. Zbiér danych uzyskanych w Obserwa-
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torium Pierre Auger postuzyt do zbadania, czy w kierunkach przylotu czastek
mozna znalez¢ taka anizotropi¢. Analizy przeprowadzone w réznych zakresach
energii wykazaty niewielkie przyczynki dipolowe: okoto jednoprocentowy wktad
przy energiach (1-2)x10'%eV oraz ~7% dla energii powyzej 8 x 10'%eV, z praw-
dopodobienistwem losowego wystapienia takich sygnatéw réwnym odpowiednio
1.5x107% oraz 6.4x 1075, Co ciekawe, wyznaczone kierunki tych dipoli sa rézne:
przy nizszych energiach jest bliski potozeniu centrum Galaktyki na niebie, przy
wyzszych wskazuje kierunek przeciwny. Moze by¢ to wskazéwka, ze zachodzi
przejscie od czastek produkowanych w Galaktyce do pochodzacych z dalszych
obiektow [67].

Badanie promieni kosmicznych z jednego miejsca na Ziemi ogranicza obszar
nieba jaki moze by¢ objety obserwacja. Aby objac calq sferg niebieska konieczne
jest potaczenie obserwacji przeprowadzanych zaréwno z pétkuli péinocnej jak i
potudniowe;j. Istniejace duze eksperymenty, Obserwatorium Pierre Auger w Ar-
gentynie i Telescope Array w USA, umozliwiaja przeprowadzenie takiej potaczo-
nej analizy. Przy uwzglednieniu réznic w ekspozycjach obu eksperymentéw, dane
o kierunkach przylotu czastek o energiach powyzej 10'%eV zostaly potaczone, a
nastgpnie przeanalizowane w poszukiwaniu multipolowych odchylen od izotro-
pii. Analiza potwierdzila wystgpowanie stabego sktadnika dipolowego, nie ma
natomiast dowoddw na niejednorodnosci wyzszych rzedéw [68].

Rysunek 14: Mapa nieba we wspotrzednych galaktycznych, pokazujaca kierunki
przylotu wysokoenergetycznych czastek zarejestrowanych w eksperymentach Ice-
Cube (czarne krzyzyki), Obserwatorium Pierre Auger (niebieskie kétka) i Tele-
scope Array (czerwone trojkaty) [69].

Jeszcze szersza analiza zostata wykonana we wspotpracy z obserwatorium
neutrin IceCube. Poszukiwane byty korelacje migdzy kierunkami przychodzenia
318 czastek o energiach powyzej ~5 x 10'%eV, zarejestrowanymi w obu obserwa-
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toriach promieni kosmicznych, a kierunkami 55 kandydatéw na neutrina bardzo
wysokich energii, zmierzonymi w detektorze IceCube (mapa kierunkéw na rys.
14). Policzone zostaly pary korelujacych czastek w zaleznoSci od kata migedzy
kierunkami. Najwigksze odchylenie od rozktadu izotropowego, z prawdopodo-
bieistwem losowego sygnatu 5x 1074, wystepuje przy kacie korelacji réwnym
22°, gdy obserwuje si¢ 575 par przy 490.3 oczekiwanych losowo. Podwyzszona
korelacja wystepuje szczegdlnie w obszarach, ktdre juz wezesniej wyrdznity sie w
niezaleznych badaniach nadwyzek promieni kosmicznych. Z pewnos$cia analizy te
musza by¢ kontynuowane — wigksza ilo§¢ zebranych danych pozwoli zweryfiko-
wac, czy obserwowane stabe anizotropie potwierdza si¢ przy wyzszej statystyce,
czy moze okaza si¢ losowymi fluktuacjami.

Nasza wiedza o wtasnoSciach promieni kosmicznych najwyzszych energii po-
szerzyla si¢ znaczaco w ostatnich latach, gléwnie dzigki pracy Obserwatorium
Pierre Auger. Zaobserwowane zostalo wyraZnie tlumienie strumienia czastek,
zgodne z oczekiwanym obcigciem GZK. Analizy sktadu promieni kosmicznych
pokazuja przejscie od protonéw do cigzszych jader. Mozliwe jest wigc, ze ob-
serwujemy kres mozliwosci przyspieszania, a ksztatt widma wynika zaréwno z
wlasnosci zZrédet, jak i efektow propagacji. OkreSlone zostaty gérne limity na
strumien fotonéw i neutrin w promieniach kosmicznych. Pozwalaja one wy-
kluczy¢ wigkszos¢ modeli “top-down” pochodzenia czastek o najwyzszych ener-
giach. Brak jednak dowodéw na anizotropi¢ kierunkéw przychodzenia promieni
kosmicznych, jak réwniez ich korelacji z potozeniami obiektéw astrofizycznych
w ktérych mogtoby zachodzi¢ przyspieszanie czastek. Dalsze obserwacje pro-
mieni kosmicznych, przy uzyciu jeszcze lepszych detektoréw, pozwola zblizyé
nas do rozwiazania zagadki pochodzenia czastek o najwyzszych energiach.
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2 Metody obserwacji promieni kosmicznych o naj-
wyzszych energiach

Obserwacja czastek pierwotnych promieni kosmicznych mozliwa jest przy uzyciu
detektorow wyniesionych ponad geste warstwy atmosfery, przy uzyciu balonéw
lub satelitéw. Przy energiach powyzej 10!%eV strumieri spada do poziomu okoto
jednej czastki na kilometr kwadratowy na rok — niewykonalna wigc jest bezpo-
Srednia obserwacja tych czastek. Wszystkie eksperymenty poSwigcone badaniom
promieni kosmicznych skrajnie wysokich energii wykorzystuja w swojej pracy
zjawisko wielkich pekéw atmosferycznych.

2.1 Wielkie peki atmosferyczne

Czastki promieni kosmicznych najwyzszych energii docierajace do Ziemi naj-
pierw napotykaja na swojej drodze atmosferg. Na trasie poprzez cata grubosé
atmosfery, iloS¢ powietrza ponad dziesigciokrotnie przekracza Srednig droge swo-
bodng na oddziatywanie jadrowe protonu, nie ma wigc szans na obserwacje cza-
stek pierwotnych z powierzchni Ziemi. Pierwsze oddzialywania zachodza najcze-
Sciej juz wysoko w atmosferze, a w ich wyniku produkowane sg czastki wtérne
unoszace energi¢ czastki pierwotnej. Te czastki wtérne beda inicjowac kolejne
reakcje z jadrami atoméw w powietrzu, w ktérych powstang kolejne, coraz licz-
niejsze pokolenia czastek. W wyniku tancucha oddziatywan rozwinie si¢ kaskada
czastek nazywana wielkim pekiem atmosferycznym.

W sktad wielkich pgkéw wchodza czastki réznych rodzajéw. W pierwszych
oddziatywaniach jadrowych produkowane sa gtéwnie hadrony. Wsréd nich znajda
si¢ liczne mezony (mw, K) ktére ulegaja rozpadom. W efekcie tych rozpadéw
powstaja miony, elektrony/pozytony oraz wysokoenergetyczne fotony (rys. 15).
W wyniku szeregu kolejnych oddziatywan wigkszoS¢ energii czastki pierwotnej
przejdzie do tzw. czesci elektromagnetycznej, czyli wszystkich e* oraz fotonéw
wielkiego peku. Wszystkie czastki wielkiego peku poruszaja si¢ z predkosciami
bliskimi szybkosSci Swiatta, utworza wigc stosunkowo cienki, stopniowo rozsze-
rzajacy si¢ dysk. Czastki wielkiego peku na swej drodze przez atmosfere traca
energi¢ poprzez wzbudzanie i jonizacj¢ czasteczek powietrza. W koncu elektrony,
ktérych energia spada ponizej energii krytycznej, ulegaja wychwytowi i przestaja
naleze¢ do wielkiego pgku. We wczesnych fazach rozwoju wielkiego peku liczba
czastek rosnie, az do momentu gdy produkcja czastek w oddziatywaniach zréw-
nuje si¢ ze stratami — wielki pegk osiaga wtedy maksimum swojego rozwoju. Dla
promieni kosmicznych najwyzszych energii wielkie pgki osiagaja wtedy wielkos¢
rzedu 10'°-10'* czastek. Po przekroczeniu maksimum liczba czastek w wielkim
peku stopniowo spada. W péznych fazach rozwoju, w miarg wygasania czesci
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Rysunek 15: Schematyczne przedstawienie rozwoju wielkiego peku atmosferycz-
nego. Czastka pierwotna zapoczatkowuje w oddziatywaniu jadrowym kaskade
hadronowa, czastki wtoérne ulegaja rozpadom tworzac czgs$¢ elektromagnetyczng
(77, e¥) oraz mionowa wielkiego peku.

elektromagnetycznej, coraz bardziej znaczaca staje si¢ sktadowa stabo oddziatu-
jacych mionéw.

W przypadku promieni kosmicznych bardzo nachylonych, przychodzacych
z kierunkéw nisko nad horyzontem, droga w atmosferze jest znacznie dtuzsza i
moze si¢ zdarzy¢, ze wielki pek rozwinie si¢ 1 zaniknie jeszcze w powietrzu. Jed-
nak w pozostatych przypadkach, w szerokim zakresie katéw nachylenia, wielki
pek osiagnie powierzchni¢ Ziemi. Do powierzchni dotra liczne czastki wtdrne,
gléwnie 7, e* oraz ;*, pokrywajace znaczne obszary, nawet kilkudziesieciu kilo-
metréw kwadratowych. Czastki te moga byc¢ rejestrowane przy pomocy detekto-
row rozstawionych na gruncie, pokrywajacych odpowiednio duze obszary.

Rozw@j wielkiego peku na jego drodze przez atmosferg opisuje jego profil po-
dtuzny. Profil ten okresla liczbg czastek N wchodzacych w sktad wielkiego peku
w danej chwili, w funkcji drogi pokonanej w atmosferze. Do okreSlenia przeby-
tej drogi najlepsza miarg jest iloS¢ materii przez jaka przeszly czastki wielkiego
peku, podawana w g/cm?. Do opisu profilu podtuznego rozwoju wielkich pekéw
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powszechnie jest uzywana parametryzacja Gaissera-Hillasa [39]:

X — X (Xmax_XO)/)\ Xmax - X
N<X) = Nimax (Xi—;)(o) exXp <f) ) (1)

gdzie Ny jest liczba czastek w maksimum rozwoju wielkiego peku, X - glebo-
koscia atmosferyczng pierwszego oddziatywania, X, . - glgbokosciag maksimum
wielkiego pgku, A - charakterystyczna droga oddzialywan w powietrzu.

Znaczna czg$¢ energii czastek wielkiego peku ulega rozproszeniu na drodze
wzbudzen i jonizacji czasteczek powietrza. Dla detekcji wielkich pgkéw najbar-
dziej istotne sa wzbudzenia molekul azotu, powodujace fluorescencyjng emisje
$wiatta. W wyniku tych proceséw okoto 5 x 107> energii wielkiego peku zostaje
przeksztatcone w §wiatto w zakresie bliskiego ultrafioletu. Swiatto to w korzyst-
nych warunkach (ciemna noca, przy dobrej przejrzystosci powietrza) moze by¢
rejestrowane przy uzyciu optycznych detektoréw. Liczba fotonéw fluorescencyj-
nych, emitowanych izotropowo, jest proporcjonalna do liczby czastek natadowa-
nych obecnych w wielkim pgku na danym etapie rozwoju. Dzigki tym wilasno-
Sciom $wiatlo fluorescencyjne dostarcza informacji o wielkosci wielkiego pgku w
r6znych miejscach jego drogi przez atmosferg, a zmierzenie natgzenia tego Swia-
tla na odpowiednio dlugim odcinku jest wystarczajace do wyznaczenia profilu
podtuznego wielkiego peku.

Czastki natadowane wielkiego peku poruszaja si¢ z predkosciami wigkszymi
od szybkosci §wiatla w powietrzu, sa wigc réwniez Zrédtem emisji czerenkow-
skiej. Emisja ta jest silnie skupiona wokot kierunku osi wielkiego peku. Czastki
natadowane i fotony maja zblizone szybkosci, pozostaja wigc w swoim poblizu.
W miar¢ przebywanej drogi, rownolegle z rozwojem wielkiego pgku nastgpuje
wzmocnienie towarzyszacej wiazki fotonéw czerenkowskich. Fotony te ulegaja
rozpraszaniu w powietrzu, a ich wktad musi by¢ uwzgledniony przy obserwacjach
Swiatta fluorescencyjnego wywotanego przez wielkie peki atmosferyczne.

2.2 Detektory naziemne

Wielkie peki atmosferyczne przybywajace do powierzchni Ziemi sktadaja si¢ z
wielkiej liczby czastek — najliczniejsze sa fotony, elektrony/pozytony, miony (rys.
16). Czastki poruszaja si¢ z prawie takimi samymi szybkosciami, wigc przyby-
waja w ciagu krétkiego odcinka czasu, rzgdu mikrosekundy. Wielokrotne od-
dziatywania w trakcie rozwoju w atmosferze powoduja, ze powierzchnia czotowa
wielkiego pgku przybiera ksztalt wypuklego dysku. Ksztatt ten mozna w przy-
blizeniu opisa¢ odcinkiem sfery, o promieniu krzywizny okoto 10 km. Gestos¢
czastek jest najwyzsza w centrum, blisko osi wielkiego peku, 1 szybko spada z od-
legtoscia, jednak nawet w odlegto$ciach wigkszych niz kilometr od centrum moze
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Rysunek 16: Wyniki symulacji pokazujace rozktad poprzeczny czastek wielkiego
peku, wywolanego przez proton o energii 10'%eV. Powierzchniowa gesto$é cza-
stek na poziomie gruntu jest przedstawiona w funkcji odlegtosci od osi wielkiego
peku [70].

by¢ wigksza niz 1 czastka/m?. Czastki te moga by rejestrowane za pomoca detek-
toréw naziemnych. Siecig takich detektoréw pokrywa si¢ duze obszary dla zwigk-
szenia szans na zaobserwowanie wielkich pgkéw wywotanych przez najrzadsze
czastki. Do detekcji promieni kosmicznych najwyzszych energii wystarczajace sa
sieci detektoréw odlegtych od siebie o ~1 km — wielkie pgki padajace na tym tere-
nie spowoduja zarejestrowanie sygnatu w co najmniej kilku detektorach. Technika
naziemnej detekcji wielkich pgkéw byla i jest powszechnie uzywana, w takich
waznych eksperymentach jak: Volcano Ranch, Haverah Park, SUGAR, Yakutsk,
AGASA, Pierre Auger Observatory, Telescope Array. Jako detektoréw czastek
uzyto w tych eksperymentach detektoréw scyntylacyjnych lub wodnych detekto-
row czerenkowskich, o powierzchniach rzedu kilku metréw kwadratowych.
Detektory naziemne dostarczaja informacji o natgzeniu strumienia czastek
oraz chwili ich nadejscia — na tej podstawie trzeba okresli¢ wihasnosci czastki
pierwotnej. Pierwsza rzecza ktora nalezy ustali¢ jest geometria zaobserwowanego
wielkiego peku. Czas przybycia czastek do poszczeg6lnych detektoréw okreslony
jest kierunkiem przylotu czastki pierwotnej: dla pionowych sygnal pojawi si¢ we
wszystkich stacjach prawie jednoczes$nie, przy nachylonych wielkich pgkach de-
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tektory beda wyzwalane stopniowo, w kolejnosci odpowiadajacej azymutowi kie-
runku czastki pierwotnej. Front wielkiego pgku ma ksztatt, w przyblizeniu, od-
cinka sfery i porusza si¢ z predkoscia Swiatta. Przy takim zatozeniu wykonywane
jest dopasowywanie kierunku przylotu (kat zenitalny i azymut), aby uzyskac naj-
lepsza zgodno$¢ ze zmierzonymi czasami wyzwalania detektoréw. Gestos¢ cza-
stek spada z odlegtoscia od centrum, wigc sita sygnatu w poszczegdlnych detek-
torach pozwala dodatkowo uscisli¢ potozenie osi wielkiego peku.
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Rysunek 17: Obserwacja wielkiego peku atmosferycznego o energii okoto 3 x
10*%eV w detektorze naziemnym Obserwatorium Pierre Auger. Po lewej mapa z
zaznaczonymi detektorami ktére zmierzyly sygnal, kolory odpowiadaja czasom
nadejscia czastek (jasniejsze — wczesniej). Po prawej wielko$¢ zmierzonego sy-
gnatlu w funkcji odlegtosci od osi wielkiego pgku. Sygnat podany w jednostkach
réwnowaznych pionowym mionom (VEM) [31].

Po okresleniu geometrii obserwowanego zdarzenia, mozliwe jest obliczenie
wielkosci sygnatu S(r) w funkcji odlegtosci od osi wielkiego peku. W ten sposéb
okreslony zostaje rozktad poprzeczny czastek w wielkim peku. Ksztalt tego roz-
ktadu zostat okreslony w pomiarach eksperymentalnych i na podstawie symulacji
wielkich pegkéw metodami Monte Carlo. Najczgsciej do opisu rozktadu poprzecz-
nego uzywana jest funkcja Nishimury-Kamaty-Greisena (NKG) [71, 72]:

o) = M ()T (1 Y TR

2. \rm T (s)I'(4.5 — 2s)’

gdzie p(r) jest gestoscia powierzchniowa czastek w odlegtosci r od osi wielkiego
peku, ), jest promieniem Moliere’a opisujacym skalg rozktadu poprzecznego
czastek, s jest wiekiem wielkiego peku, bedacym funkcja glgbokosci przebytej w
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atmosferze: s = 3X/(X + 2X,,4. ). Funkcja takiej postaci jest dopasowywana do
zmierzonego rozktadu sygnatéw S(r) zmierzonych w detektorach. Uzyskuje si¢
w ten sposob estymator rozmiaru wielkiego peku — jest on wybierany jako ta war-
t0$¢ S(rpt), ktora podlega najmniejszym zmianom w wyniku losowych fluktuacji
indywidualnych wielkich pekéw o takich samych energiach. Promien r,, przy
ktérym jest okreSlany estymator zalezy tak od charakterystyki rozktadu czastek
wielkich pekow, jak 1 wlasnosci samych detektorow. W Obserwatorium Pierre
Auger, gdzie detektory sa rozmieszczone w regularnej sieci trojkatnej co 1.5 km,
optymalna wartoscia jest S(1000) [31]. Dla sieci detektoréw Telescope Array,
rozmieszczonych w odlegtos$ciach 1.2 km od siebie, przyjetym estymatorem ener-
gii wielkiego peku jest S(800) [32]; dla detektoréw eksperymentu AGASA, o
rozstawie ~1 km, byto to S(600) [30].

Liczba czastek w wielkim peku zalezy od drogi jaka przebyt on w atmos-
ferze, co oznacza ze wielkie pegki o tych samych energiach, ale réznych katach
zenitalnych do powierzchni Ziemi dotra ze znaczaco réznymi gestoSciami po-
wierzchniowymi czastek. Wartosci estymatoréw energii wielkich pekéw musza
zostaé skorygowane dla uwzglednienia tego efektu. Mozna to zrobié zaktadajac
izotropowos$C strumienia promieni kosmicznych wzgledem kata zenitalnego. Po
zaobserwowaniu odpowiednio duzej liczby wielkich pgkéw mozna pogrupowac
je wedtug kata zenitalnego, dzielac obszar nieba na fragmenty o tej samej wiel-
kosci kata brytowego. Widmo czastek z réznych czgsci nieba powinno by¢ takie
samo, co pozwala poréwnac S(r,,;) dla wielkich pekéw o tych samych energiach
i réznych nachyleniach [73]. Poznanie zaleznosci S(r,,:) od kata zenitalnego
umozliwia przeliczenie indywidualnych wartosci S(r,,:) do takich, ktére zosta-
tyby zmierzone jesli wielki pek bylby obserwowany pod wybranym katem odnie-
sienia. W eksperymencie AGASA estymator energii przeliczany byt do wartosci
odpowiadajacej kierunkowi pionowemu: Sy(600). W Obserwatorium Pierre Au-
ger za odniesienie stuzy Sredni kat zenitalny obserwacji wielkich pgkéw réwny
38°, do ktérego przeliczane sa wartosci S(1000) aby uzyskaé estymator energii
538'

W eksperymencie AGASA, nie dysponujacym dodatkowa informacja z detek-
toréw innych niz naziemne, S(600) byto uzywane do bezposredniego obliczenia
energii wielkich pgkéw: E = 2.21 x 107 x S(600)1%eV [74]. Jesli mozliwa jest
rOwnoczesna obserwacja, przynajmniej czesci, wielkich pekéw przy uzyciu de-
tektoréw naziemnych i optycznych (Obserwatorium Pierre Auger, Telescope Ar-
ray), precyzyjny pomiar energii poprzez pomiar Swiatta fluorescencyjnego wiel-
kiego peku umozliwia poprawienie doktadnosci wynikéw uzyskiwanych za po-
moca detektoréw naziemnych.

Nie tylko depozyt energii czastek wielkiego peku w poszczegdlnych detek-
torach jest przedmiotem analizy. Bada si¢ roéwniez skiad czastek padajacych na
Ziemig, w szczegolnosci liczebnos¢ i rozktad miondéw, jak réwniez profil nara-
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stania sygnatu w czasie. Mozliwo$¢ wydobycia tych informacji okreSlona jest
wlasnoSciami uzytych detektorow; jesli sa dostgpne pozwalaja uscisli¢ wiasnosci
obserwowanych wielkich pgkéw atmosferycznych.

2.3 Detektory fluorescencyjne

Inna wyprébowana metoda detekcji wielkich pekéw atmosferycznych jest obser-
wacja Swiatta fluorescencyjnego wzbudzanego w powietrzu przez czastki natado-
wane peku. Dotychczas technika ta byla uzywana w eksperymentach Fly’s Eye,
HiRes, Obserwatorium Pierre Auger oraz Telescope Array. Takze planowany pro-
jekt JEM-EUSO przewiduje detekcje wielkich pekdéw atmosferycznych przy po-
mocy teleskopu optycznego wyniesionego na orbite wokotziemska [75].

Sygnal Swiatta fluorescencyjnego produkowany przez wielki pek, obserwo-
wany z odlegtosci kilku-kilkudziesigciu kilometréw, jest bardzo staby. Tylko w
czasie ciemnych, bezksigzycowych nocy, przy dobrej przejrzystosci powietrza tto
rozproszonego Swiatlta jest wystarczajaco niskie dla pracy detektora. Do zbiera-
nia jak najwigkszego sygnalu stosuje si¢ zwierciadta ogniskujace Swiatto na fo-
topowielaczach, ktére sa uzywane jako elementy Swiattoczute detektoréw. Dla
zmniejszenia tla stosuje si¢ filtry przepuszczajace Swiatto tylko w bliskim ultra-
fiolecie, czyli w zakresie emisji fluorescencyjne;.

Dla poprawnej interpretacji pomiaréw wielkich pekéw wykonywanych przy
uzyciu detektoréw optycznych zasadnicze znaczenie ma wiedza o warunkach at-
mosferycznych panujacych podczas obserwacji. Emisja i propagacja Swiatla, jak
rowniez sama obserwacja, zalezg od takich czynnikéw jak: rozktad masy powie-
trza (gesto$¢ w zaleznos$ci od wysokosci nad gruntem), ilo$¢ i rozktad aerozoli,
obecnos$¢ chmur. Dlatego niezbedna czgScia detektora fluorescencyjnego, poza
samymi teleskopami rejestrujacymi Swiatto, sa urzadzenia monitorujace stan at-
mosfery w obserwowanym obszarze.

Wielki pgk atmosferyczny, poruszajacy si¢ z predkoscia Swiatta, przechodzi
przez pole widzenia teleskopu w bardzo krétkim czasie. Potrzebna jest wigc bar-
dzo dobra rozdzielczo$¢ czasowa prowadzonych obserwacji, rzgdu 100 ns. Dla
uzyskania jak najwigkszej ekspozycji, jak rowniez aby obserwowac wielkie peki
na jak najdluzszym odcinku ich drogi, pole widzenia detektorow powinno byc¢
jak najwigksze. Zastosowanie zwierciadet sferycznych umozliwia obserwacje du-
zych obszaréw nieba (do 30°) w jednym teleskopie. Zestaw fotopowielaczy w
ptaszczyZnie ogniskowej rejestruje Swiatto z poszczegdlnych punktéw w polu wi-
dzenia. W dotad zbudowanych detektorach pojedynczym fotopowielaczom od-
powiada fragment nieba o rozmiarach od 1° do 5°. Taka rozdzielczos¢ katowa
okazuje si¢ wystarczajaca do okreSlenia geometrii (potozenie, nachylenie) obser-
wowanych wielkich pgkdéw, a zbieranie Swiatta w “pikselach” o duzych rozmia-
rach poprawia czuto$¢ detektora.
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Rysunek 18: Schemat geometrii obserwacji wielkiego pgku atmosferycznego.
Najistotniejsze elementy ktére nalezy wyznaczy¢ to: polozenie ptaszczyzny za-
wierajacej o§ wielkiego peku i detektor (SDP), nachylenie wielkiego pgku w tej
plaszczyznie y, odleglos¢ wielkiego peku od detektora R?,. Do ich okreSlenia
uzywana jest informacja o kacie, pod jakim wielki pgk jest obserwowany w de-
tektorze y;, jak réwniez czasie zarejestrowania poszczegdlnych sygnatéw ¢;.

Swiatlo fluorescencyjne przybywajace do detektora dostarcza informacji wy-
starczajacej do okreslenia liczby czastek w wielkim peku na obserwowanym od-
cinku jego trasy przez atmosferg. Pierwszym krokiem rekonstrukcji wiasnosci
wielkiego pgku jest obliczenie geometrii zjawiska (rys. 18). Znane sa kierunki
na niebie, z ktérych zostat zarejestrowany sygnat. Na tej podstawie mozna z duza
doktadnoscia (< 1°) wyznaczy¢ plaszczyzne zawierajaca oS wielkiego peku 1 de-
tektor (shower-detector plane, SDP). W tej plaszczyZnie parametr 12, opisuje naj-
mniejsza odlegtos¢ wielkiego peku od detektora, ktéra dzieli je w chwili £y, a kat
Xo jest nachyleniem osi pgku w ptaszczyznie SDP.

Wielki pek porusza si¢ w linii prostej z predkoscia Swiatta, wigc czasy przyj-
Scia sygnatéw z poszczegdlnych kierunkéw beda spetniaty zaleznos¢: t; = ¢y +
(R,/c) tan(xo/2 — x:/2). Przez dopasowanie tej funkcji do danych mozna wy-
znaczy¢ polozenie wielkiego peku w ptaszczyZznie SDP. Jednak jesli wielki pek
jest bardzo odlegty, lub zaobserwowany zostat tylko jego krétki fragment, wy-
znaczone parametry obarczone sa znacznym biedem. Pomocna w takiej sytuacji
moze by¢ dodatkowa informacja z detektora naziemnego: czas przyjscia wiel-
kiego pgku do powierzchni Ziemi, zmierzony w niezalezny sposob, poprawia ja-
koS¢ dopasowania czasowego (rys. 19).

Po ustaleniu geometrii wielkiego peku, mozliwe jest precyzyjne okreSlenie
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Rysunek 19: ZaleznoS$¢ migedzy obserwowanym potozeniem wielkiego peku (kat
X W plaszczyznie SDP) a czasem obserwacji ¢t. Dane uzyskane przy uzyciu de-
tektora fluorescencyjnego zaznaczone kolorowymi punktami, dane z detektor6w
naziemnych — czarne kwadraty. Dopasowanie czasowe, okreslajace potozenie osi
wielkiego peku, jest duzo doktadniejsze jesli mozna wykorzystaé dane z r6znych
detektorow (Hybrid) niz dopasowanie uzyskane tylko z danych detektora fluore-
scencyjnego (Mono) [76].

sygnatu zmierzonego przez detektor w poszczegdlnych przedziatach czasowych.
Dla poszczegdlnych chwil okre§lona jest pozycja wielkiego peku na niebie. Wo-
kot tych pozycji sumowane sa sygnaly z pikseli znajdujacych si¢ wewnatrz okregu
o promieniu ¢ (rys. 20). Testowane sa r6zne wartosci kata ¢, a wybierany jest taki
Copt» dla ktoérego stosunek sygnatu do szumu jest najwiekszy. Procedura ta obcina
niewielka czg$¢ sygnatu, pochodzaca z obszaréw najbardziej odlegtych od cen-
trum wielkiego pgku. Z osobnych analiz znany jest rozktad poprzeczny czastek
w wielkim peku, mozliwa jest wigc korekcja zmierzonego sygnalu pozwalajaca
uwzgledni€ ta czg$SE, ktora nie jest rejestrowana [77].

Na podstawie zmierzonego sygnatu okres§lana jest intensywnosci emisji §wia-
tla we wszystkich obserwowanych punktach. Konieczne jest $ciste uwzglednie-
nie wtasciwosci samego detektora, takich jak: wydajnosci fotopowielaczy, po-
wierzchnia i wspdiczynnik odbicia zwierciadet teleskopu, przepuszczalnos¢ fil-
trow. WielkoS¢ zarejestrowanego sygnatu moze dzigki temu zostaé przeliczona na
ilos¢ §wiatta padajacego na aperturg teleskopu. Przy ustalonej odlegtosci, mozna
obliczy¢ ilos¢ fotonéw emitowanych w obserwowanym obszarze. W obliczeniu
tym uwzglednia si¢ rozpraszanie Swiatta w atmosferze, na jego drodze do detek-
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Rysunek 20: Schemat obserwacji wielkiego pgku w detektorze fluorescencyjnym.
Przejscie wielkiego peku w polu widzenia wyzwala sygnat w szeregu fotopowie-
laczy (zaznaczone na zielono). Catkowity sygnat w kolejnych przedziatach cza-
sowych obserwacji jest suma wktadéw mieszczacych si¢ w takim kacie (, ktéry
optymalizuje stosunek sygnatu do szumu.

tora.

Fluorescencja nie jest jedynym Zrédlem Swiatla obserwowanego w detekto-
rach. Czastki wielkich pekéw wytwarzaja réwniez §wiatto czerenkowskie. Swia-
tlo to jest emitowane giéwnie w kierunkach bliskich osi wielkiego pgku, wigc w
wigkszosSci obserwacji jego wktad jest maty. Mozliwe jest jednak, ze o§ wielkiego
peku przechodzi blisko detektora — w takich sytuacjach rejestrowane §wiatto cze-
renkowskie moze byc¢ silniejsze niz pochodzace z fluorescencji, co utrudnia, a na-
wet uniemozliwia, poprawng analize danych. Niezaleznie od geometrii zjawiska,
istotna czgS¢ obserwowanego Swiatta pochodzi z rozproszen. Fotony czerenkow-
skie, w duzej liczbie towarzyszace wielkiemu pgkowi, ulegaja na swojej drodze
rozproszeniom na molekutach i aerozolach. W ten sposéb z bliskiego otoczenia
biezacego potozenia wielkiego peku do detektora trafi dodatkowe Swiatto. Ilos¢
Swiatta czerenkowskiego towarzyszacego wielkiemu pgkowi ro§nie w miarg roz-
woju peku, a wigc zalezy od wszystkich wczesniejszych faz tego rozwoju, a nie
tylko od aktualnej liczby czastek natadowanych. Obserwowany wktad od Swiatta
czerenkowskiego, zarowno bezposredniego jak i rozproszonego, nalezy oddzieli¢
od fluorescencji aby poprawnie obliczy¢ liczbg czastek wielkiego peku.

Swiatlo, zaréwno fluorescencyjne jak i czerenkowskie, niezaleznie od poczat-
kowego kierunku emisji, moze ulec jednemu lub wigcej rozproszeniom, w wyniku
ktérych trafi do detektora. Ten dodatkowy wktad, réwniez zalezacy od historii
rozwoju wielkiego peku, musi zosta¢ uwzgledniony przy analizie danych obser-
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Rysunek 21: Przykiad pomiaru Swiatta z wielkiego pgku atmosferycznego. Inten-
sywnoS¢ Swiatta podana na aperturze teleskopu. Cieniowane pola obrazuja wktad
od $wiatla rozproszonego oraz bezpoSredniego Swiatta czerenkowskiego [76].

wacyjnych. Okreslenie wielkosci tego wktadu jest przedmiotem dalszych czesci
niniejszej pracy.

Nie ma mozliwosci rozdzielenia r6znych sktadowych obserwowanego Swiatta
w sygnale mierzonym w samym detektorze. Okreslenie poszczegdlnych wktadow
mozliwe jest na drodze analiz i symulacji proceséw zachodzacych w czasie roz-
woju wielkich pegkéw atmosferycznych. Na podstawie tych prac opisana zostata
zaleznos$¢ wielkoSci wktadow od $wiatta fluorescencyjnego i czerenkowskiego.
Przy uzyciu tych relacji mozliwe jest obliczenie wktadéw r6znych mechanizméw
do obserwowanego sygnatu [78] (rys. 21).

7. dedykowanych pomiaréw eksperymentalnych znana jest wydajnos$¢ pro-
dukcji Swiatta fluorescencyjnego, czyli liczba fotonéw emitowanych po przejsciu
okresSlonej drogi przez czastke natadowana. Na tej podstawie mozna przeliczy¢
obserwowany strumien Swiatta na liczbg czastek w wielkim peku, jak rowniez
depozyt energii tych czastek wzdtuz obserwowanego odcinka drogi w atmosfe-
rze (rys 22). Energia wielkiego pgku jest suma depozytéw energii wzdtuz calej
jego trasy. Dla uwzglednienia tych czgsci, ktére znajduja si¢ poza polem widzenia
detektordw, jak réwniez energii czastek docierajacych do powierzchni Ziemi, wy-
konuje si¢ dopasowywanie funkcji Gaissera-Hillasa (1) do zmierzonego profilu
podtuznego. Catka tej funkcji stanowi kalorymetryczna energi¢ wielkiego peku.
Do obliczenia energii catkowitej potrzebne jest jeszcze uwzglednienie tzw. “nie-
widocznej energii”’. Nazywa si¢ tak ta czgsS¢ energii czastki pierwotnej, ktdéra jest
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Rysunek 22: Profil depozytu energii w funkcji gtgbokosci atmosferycznej, liczo-
nej wzdluz trasy wielkiego peku. WartoSci obliczone na podstawie pomiaru §wia-
tla z wielkiego peku (rys. 21), linia pokazuje dopasowany profil Gaissera-Hillasa.
Zrekonstruowana energia wielkiego peku 3.2 £0.2 x 10%V [76)].

unoszona przez neutrina i wysokoenergetyczne miony oraz hadrony. Wielkosc tej
poprawki, okreslona na podstawie symulacji Monte Carlo [79], jest rzedu 10%.

Do poprawnego wyznaczenia strumienia promieni kosmicznych konieczne
jest Sciste okreslenie ekspozycji detektoréw. Obszar detekcji zmienia si¢ z ener-
gig wielkich pekéw: peki o wyzszych energiach powoduja silniejsza emisje flu-
orescencyjna, ktéra moze zostac zarejestrowana z wigkszej odlegtosci. Na ekspo-
zycje maja rowniez wptyw czynniki Srodowiskowe, takie jak poziom tta od roz-
proszonego Swiatta lub warunki atmosferyczne. Do poprawnego uwzglednienia
tych efektéw wykonuje si¢ szczegélowe symulacje Monte Carlo [80]. W trakcie
pracy detektoréw zbierane sg informacje o warunkach panujacych na obserwowa-
nym obszarze, jak rOwniez o stanie samego detektora. Na podstawie tych danych,
zbior obserwacji wielkich pgkéw mozna przetozy¢ na widmo promieni kosmicz-
nych przybywajacych do Ziemi.

2.4 Hybrydowa detekcja wielkich pekéw atmosferycznych -
Obserwatorium Pierre Auger

Rézne metody obserwacji wielkich pekow maja swoje silniejsze i stabsze strony.
Sie¢ detektorow naziemnych, pracujacych cata dobg, w kazdych warunkach, pre-
cyzyjnie mierzy rozktad poprzeczny czastek, mozliwa jest rowniez przyblizona
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identyfikacja sktadowych mierzonego sygnatu (mionowa, elektromagnetyczna).
Detektory sa rozmieszczone na powierzchni gruntu, mozliwy jest wigc pomiar
tylko jednego przekroju wielkiego peku. Analiza danych obserwacyjnych silnie
zalezy od modeli i symulacji rozwoju wielkich pgkéw. Detektory fluorescencyjne
rejestruja Swiatto pochodzace z dlugich odcinkéw podtuznych profili rozwoju.
Pomiar ten umozliwia bardzo doktadne, kalorymetryczne okreSlenie energii wiel-
kich pekéw, a przez obserwacje potozenia maksimum rozwoju X,,,, dostarcza
informacji o sktadzie promieni kosmicznych. Detektory optyczne moga dziataé
tylko w czasie nocy, w dobrych warunkach, co ogranicza ich $redni czas pracy do
kilkunastu procent.

Potaczenie zalet r6znych metod jest mozliwe przy detekcji “hybrydowej” —
wielkie peki sa rejestrowane rownoczesnie przez sie¢ detektorow naziemnych,
jak i teleskopy optyczne. Rézne techniki obserwacji dostarczaja dopetniajacych
si¢ informacji, pozwalajac uzyskac¢ petniejszy obraz zjawiska, co umozliwia pre-
cyzyjniejsze okreslenie wtasnosci czastek pierwotnych promieniowania kosmicz-
nego. Obserwacje tych samych wielkich pekéw réznymi technikami dostarczaja
niezaleznych danych, ktére umozliwiaja rowniez wzajemne testowanie komple-
mentarnych metod detekcji 1 udoskonalanie sposobdéw analizy danych. Pomyst
wykorzystania tych zalet detekcji hybrydowej byt podstawa dla projektu i budowy
Obserwatorium Pierre Auger (uktad ten powtérzony zostal w eksperymencie Te-
lescope Array).

Obserwatorium Pierre Auger jest najwigkszym z dotychczas zrealizowanych
eksperymentéw, poswigconych badaniom promieni kosmicznych o najwyzszych
energiach. Zostalo zbudowane w Argentynie, na ptaskowyzu u podnéza Andéw,
w miejscu zapewniajacym korzystne warunki atmosferyczne oraz mozliwos¢ ob-
serwacji, stabo uprzednio zbadanej, potudniowej czgsci nieba. Sie¢ 1660 detekto-
réw naziemnych pokrywa powierzchni¢ ~3000 km?, a niebo ponad tym obszarem
jest obserwowane przez 27 teleskopow detektora fluorescencyjnego (rys. 23).

Detektory naziemne rozmieszczone sa w regularnej, tréjkatnej sieci, w odle-
glosciach 1.5 km od siebie. Rozktad ten zapewnia 100% detekcji wielkich pe-
kéw o energiach > 3 x 10'8 eV. Do badania promieni kosmicznych ponizej tej
granicy, na fragmencie powierzchni Obserwatorium (~ 23 km?) umieszczono do-
datkowe detektory, tak aby rozstaw sieci wynosit 750 m. Uzyte zostaty wodne
detektory czerenkowskie, czute zar6wno na elektromagnetyczng jak i mionowa
sktadowa wielkich pgkéw (rys. 24). Dla poprawienia zdolnoSci rozdzielenia tych
sktadowych, zaplanowano rozbudowg¢ detektoréw naziemnych [81]. Kazda sta-
cja zostanie dodatkowo wyposazona w detektor scyntylacyjny. Odpowiedzi tych
detektorow na sygnaly mionowy i elektromagnetyczny r6znig si¢ od charaktery-
styk detektorow wodnych — réwnoczesny pomiar sygnatu dwiema niezaleznymi
metodami umozliwi precyzyjne okreslenie wielkosci tych sktadowych.

Oprécz tego, na wspomnianym obszarze o gestszym rozmieszczeniu detekto-
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Rysunek 23: Mapa Obserwatorium Pierre Auger. Kropki odpowiadaja potoze-
niom detektoréw naziemnych. Pola widzenia detektoréw fluorescencyjnych za-
znaczone niebieskimi 1 czerwonymi liniami.

réw, budowana jest sie¢ AMIGA, obejmujaca niezalezne detektory mionowe [82].
Sa to detektory scyntylacyjne zakopane pod powierzchnig ziemi, na gtgbokosci ~
2.3 m, co zapewnia eliminacje¢ sktadowej elektromagnetycznej wielkich pekow ze
strumienia czastek ktére do nich docieraja.

Na brzegu obszaru pokrytego detektorami naziemnymi, w czterech punktach
postawione zostaty budynki mieszczace teleskopy optyczne [76]. Jeden teleskop
ma pole widzenia 30° x 30°, kazdy z nich wycelowany jest w inny rejon nieba
ponad horyzontem (dolna granica ~ 2° nad horyzontem). W kazdym budynku
umieszczono 6 teleskopow, ktére polem widzenia obejmuja tacznie 180° kata
azymutalnego (rys. 23). Rozmieszczenie to pozwala obserwowac niebo ponad
cala powierzchnia pokryta siecia detektoréw naziemnych. Wielkie pgki o najwyz-
szych energiach moga zosta¢ zarejestrowane w dwdch lub wigcej stanowiskach
detektorow fluorescencyjnych — pozwala to doktadniej okresli¢ wlasnosci samego
zjawiska, ale réwniez daje mozliwos¢ testowania poprawnosci metod obserwacji
1 analizy danych.

Po zachodniej stronie Obserwatorium, blisko obszaru o wigkszym zaggszcze-
niu detektorow naziemnych, dodatkowo umieszczone zostaly trzy teleskopy obej-
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Rysunek 24: Schemat budowy detektora naziemnego Obserwatorium Pierre Au-
ger. Gtowna czg$¢ stanowi zbiornik, wytozony materiatem odbijajacym Swiatto.
Wypelniony jest on 12 tonami wody, w ktérej czastki natadowane wywotuja pro-
mieniowanie czerenkowskie, rejestrowane przez trzy fotopowielacze umieszczone
u gbry. Energia dostarczana jest przez ogniwa stoneczne. Synchronizacja obser-
wacji odbywa si¢ za pomoca systemu GPS, komunikacja — na drodze radiowe;.

mujace polem widzenia cz¢S¢ nieba znajdujaca si¢ wyzej (30° - 60°) nad horyzon-
tem — sg one pomocne przy obserwacjach wielkich pekéw o nizszych energiach,
ktére rozwijaja si¢ wyzej w atmosferze.

Swiatto przedostaje si¢ do teleskopu przez aperture o promieniu 1.1 m. Prze-
chodzi przy tym przez filtr przepuszczajacy Swiatto w zakresie ~300-400 nm,
czyli pasmo ultrafioletu w ktérym zachodzi emisja fluorescencyjna. Filtr eli-
minuje znaczng czgsSC tla, poprawiajac stosunek sygnatu do szumu, jak réwniez
chroni teleskop przed zanieczyszczeniami z zewnatrz. Swiatto pada na zwiercia-
dto (o powierzchni ~ 13 m?), ktére skupia je na kamerze 440 fotopowielaczy
(22 rzgdy w 20 kolumnach). Kazdy fotopowielacz rejestruje sygnat z szesciokat-
nego fragmentu nieba o rozmiarach ~ 1.5°. W ciagu dnia i podczas zlej pogody
zewnetrzne zaluzje sa zamykane dla ochrony teleskopow (rys. 25).

Jakos$¢ 1 uzyteczno$¢ pomiaréw wykonywanych przez detektor fluorescen-
cyjny zaleza od doktadnosci, z jaka sygnaly rejestrowane w fotopowielaczach
sa przeliczane na strumien §wiatla padajacego na aperture teleskopu. Stosunek
tych wielkoSci zalezy od szeregu czynnikéw: przepuszczalnoSci filtra, wspétczyn-
nika odbicia zwierciadla, zdolnoSci zbierania Swiatla w pikselach, wydajnosci i
wzmocnien fotopowielaczy i uktadu elektronicznego, konwersji do sygnatu cyfro-
wego. Mozliwe jest oddzielne badanie i uwzglednianie wszystkich tych efektéw,
doktadnych wynikéw moze réwniez dostarczy¢ catoSciowa kalibracja detektoréw:
pomiar sygnatu wyjSciowego wywolywanego przez zZrédto Swiatta o znanym na-
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Rysunek 25: Schemat teleskopu fluorescencyjnego Obserwatorium Pierre Auger.
Swiatlo jest ogniskowane przez sferyczne, segmentowane zwierciadto na kamere
fotopowielaczy. Do uktadu optycznego nalezy rowniez filtr przepuszczajacy Swia-
tlo UV oraz pierScien korygujacy aberracje zwierciadta. Zewngtrzne zastony chro-
nig detektor w ciagu dnia i przy ztej pogodzie.

tezeniu.

W Obserwatorium Pierre Auger catkowita kalibracja detektoréw fluorescen-
cyjnych wykonywana jest przy uzyciu tzw. “bebna” [83]. Jest to walec o Srednicy
2.5 m (wystarczajacej do przekrycia apertury teleskopu), wytozony materiatem
odbijajacym Swiatlo, pokryty membrang przepuszczajaca i rozpraszajaca Swiatto.
Wewnatrz znajduje si¢ Zrédto (LED), generujace impulsy w zakresie UV. Czo-
towa powierzchnia takiego urzadzenia emituje, z duza doktadnoscia, jednorodne
i izotropowe Swiatto. Natgzenie tego Swiatta mozna precyzyjnie zmierzy¢é w wa-
runkach laboratoryjnych, co pozwala wykonac¢ kalibracj¢ detektoréw w terenie.
Przy uzyciu Zrédta ksenonowego i zestawu filtréw zostat rowniez zbadany sygnat
zmierzony w fotopowielaczach w zaleznoSci od dtugosci fali.

Inna metoda kalibracji detektorow jest wykorzystanie mobilnego lasera, emi-
tujacego Swiatto w polu widzenia teleskopéw. Impulsy Swiatta, o zmierzonym
niezaleznie natgzeniu, byly emitowane w atmosfere, gdzie czg¢s¢ fotonéw ulegata
rozproszeniom i trafiata do detektoréw. Dla zminimalizowania niepewnoSci zwia-
zanych z rozpraszaniem atmosferycznym, Zrédto umieszczane byto w odlegtosci
~4 km od detektoréw.
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Poza okresowo przeprowadzanymi pomiarami przy uzyciu zewnetrznych zro-
det Swiatta, w ciagu catego czasu pracy detektoréw monitorowana jest wzgledna
kalibracja, za pomoca instalacji wewngtrznych. Impulsy sa rozprowadzane §wia-
ttowodami do kilku punktéw w kazdym teleskopie: ze Srodka zwierciadta sa kie-
rowane na kamere¢ fotopowielaczy, z brzegu kamery na zwierciadto, oraz z ze-
wnetrznej apertury sa kierowane na zamknigte zastony, wytozone materiatem od-
bijajacym Swiatlo. Pomiary sygnaléw mierzonych przy oSwietlaniu detektoréw z
tych punktéw pozwalaja kontrolowaé stabilno$¢ pracy urzadzen [76].

Oprécz wlasnosci samych detektoréw, uzywanych do rejestracji Swiatta po-
chodzacego od wielkich pgkéw, do prawidlowej interpretacji pomiaréw konieczna
jest znajomos$¢ warunkéw atmosferycznych w czasie prowadzenia obserwacji.
Okresli¢ trzeba takie wlasnosci jak pionowy profil gestoSci powietrza, rozktad
aerozoli lub obecnos¢ chmur. W tym celu Obserwatorium zostato wyposazone w
szereg urzadzen monitorujacych stan atmosfery, ktére zostang opisane w dalszej
czesci.

Réwnoczesna obserwacja wielkich pgkow réznymi metodami daje mozliwos¢
uzyskania doktadniejszych wynikéw, niz bytoby to mozliwe przy uzyciu takich
samych detektoréw, ale dziatajacych oddzielnie. Dla wynikéw uzyskiwanych
przez detektory fluorescencyjne bardzo cenna jest informacja o czasie zarejestro-
wania wielkiego peku w detektorze naziemnym. W najczestszym przypadku, gdy
dostgpne sa obserwacje tylko z jednej stacji, ta dodatkowa informacja znaczaco
poprawia precyzj¢ wyznaczenia geometrii (rys. 19), co przeklada si¢ na doktad-
nos¢ wszystkich kolejnych obliczen.

Hybrydowa obserwacja ma szczegdlne znaczenie przy okreslaniu energii wiel-
kich pekéw. Obliczenie energii na podstawie samych obserwacji z detektorow na-
ziemnych w znacznym stopniu opiera si¢ na symulacjach zjawisk zachodzacych
w czasie rozwoju wielkich pekéw. Konieczne jest zastosowanie modeli oddzia-
tywan jadrowych, ktére zostaty opracowane na podstawie eksperymentéw prze-
prowadzonych przy energiach znacznie nizszych od tych niesionych przez badane
czastki pierwotne promieniowania kosmicznego. Przy pomiarach wykonywanych
przy uzyciu detektoréw fluorescencyjnych nie jest konieczne uzywanie ztozo-
nych modeli. Zmierzone Swiatto mozna przeliczy¢ na depozyt energii wzdtuz
duzej czgsci podtuznego profilu rozwoju wielkiego peku. Ksztatt tego profilu zo-
stal ustalony na podstawie obserwacji (1), co pozwala okresli¢ rozmiar wielkiego
peku na odcinkach nie obserwowanych, a scatkowanie go daje energi¢ czastki
pierwotnej. Detektory fluorescencyjne zbieraja dane tylko podczas utamka czasu
pracy detektoréw naziemnych, ale rezultaty te moga zosta¢ wykorzystane do ka-
libracji skali energii. Starannie dobrana prébka wielkich pgkéw obserwowanych
w dobrych warunkach jest uzywana do okreslenia korelacji migdzy estymatorem
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Rysunek 26: Korelacja migdzy wartoSciami estymatora energii Ssg, uzyskanymi z
obserwacji detektoréw naziemnych, a energia tych samych wielkich pgkéw zmie-
rzona w detektorach fluorescencyjnych [31].

energii, okreslonym na podstawie pomiarow detektoréw naziemnych, a energia
zmierzong przez detektory fluorescencyjne (rys. 26). Zalezno$¢ ta stuzy nastgp-
nie do obliczania energii wielkich pgkéw obserwowanych tylko przez detektory
powierzchniowe.

2.5 Detekcja emisji radiowej i mikrofalowej wielkich pekow
atmosferycznych

Wielkie peki atmosferyczne, sktadajace si¢ z licznych czastek natadowanych, sa
rowniez Zrédtem fal radiowych, w zakresie czgstotliwosci kilo- i megahercowych.
Ladunki poruszajace si¢ w polu magnetycznym Ziemi ulegaja odchyleniu i emi-
tuja fale elektromagnetyczne [84]. Innym Zrédiem emisji wielkiego peku jest
zmienny w czasie nadmiar tadunku (efekt Askariana) [85]. Oczekuje sig, ze emi-
sja radiowa bedzie koherentna 1 silnie skupiona wokot osi wielkiego peku. Sygnat
radiowy niesie informacj¢ o calkowitej energii wielkiego peku, jest réwniez czuty
na potozenie maksimum rozwoju X,,.. [86]. Wielko$¢ emisji radiowej zalezy
od kata migdzy osia wielkiego peku a wektorem pola magnetycznego, mozliwos$¢
detekcji bedzie wigc silnie zalezata od kierunku przylotu czastki pierwotnej. Ob-
serwacja radiowa moze by¢ prowadzona w kazdych warunkach, utrudniona jest
ona jednak przez wysokie tlo, pochodzenia zar6wno naturalnego jak i sztucznego.
Prace nad detekcja radiowa wielkich pgkéw prowadzone byty od kilkudziesigciu
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Rysunek 27: Korelacja migdzy catkowita energia wielkich pgkéw, zmierzona przy
pomocy sieci detektoroOw naziemnych, a energia wyemitowana w zakresie 30-80
MHz, okreslong na podstawie pomiaréw radiowych [92].

lat [87], ale dopiero niedawno dostepnoS¢ odpowiedniej elektroniki i postep w
symulacjach wielkich pekéw doprowadzity do szerszego zainteresowania ta tech-
nika [88-90].

W chwili obecnej najlepsze warunki do badania tej techniki detekcji ma Auger
Engineering Radio Array (AERA), sie¢ ponad stu anten radiowych rozmieszczo-
nych na terenie Obserwatorium Pierre Auger [91]. Mierza one sygnaty radiowe w
zakresie od 30 do 80 MHz. Sita sygnatu zmierzonego w poszczegdlnych stacjach
stuzy do okreslenia rozktadu emisji radiowej, ktéry po scatkowaniu umozliwia
obliczenie energii wyemitowanej w tym zakresie czgstotliwosci. Dostgpne sa nie-
zalezne pomiary energii catkowitej tych samych wielkich pgkéw, obserwowanych
niezaleznie w innych detektorach Obserwatorium, mozliwa jest wiec kalibracja
uzyskanych wynikéw (rys. 27). Analiza zebranych obserwacji pokazata, ze w
obserwowanym pasmie wielki pek o energii 10'%eV wyemituje (15.8 + 0.7(stat.)
+ 6.7(syst.))MeV. Wartos¢ ta zostanie osiagnigta gdy wielki pgk bedzie rozwijat
si¢ w kierunku prostopadtym do wektora pola magnetycznego, ktére ma wielkos¢é
0.24 G na obszarze Obserwatorium; dla innych kierunkéw sygnat bedzie odpo-
wiednio nizszy. Sygnat radiowy okazat si¢ by¢ proporcjonalny do kwadratu ener-
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gii wielkiego peku, co jest zgodne z przewidywaniami emisji koherentnej [92].

Radiowa metoda obserwacji wielkich pekow ciagle jest na etapie badania jej
mozliwoS$ci i szukania rozwiazan technicznych pozwalajacych na jak najdoktad-
niejsze pomiary. Dotychczasowe wyniki pozwalaja mie¢ nadziej¢, ze uda si¢
opracowa¢ wydajna i tania technike detekcji promieni kosmicznych najwyzszych
energii.

Niedawne pomiary laboratoryjne na wiazce testowej [93] daty podstawe przy-
puszczeniom, ze powinno by¢ mozliwe uzycie promieniowania mikrofalowego do
wykrywania wielkich pgkéw atmosferycznych. Emisja zmierzona w eksperymen-
cie zostala zinterpretowana jako promieniowanie hamowania, produkowane przy
rozpraszaniu niskoenergetycznych elektrondw w rzadkiej plazmie, powstatej po
przejsciu wiazki. Promieniowanie takie powinno by¢ izotropowe, i pokrywac sze-
roki zakres czgstotliwosci. Obserwacje w zakresie kilku GHz bytyby utatwione
przez bardzo niski poziom tta przy tych czestotliwosSciach, jak rowniez doskonata
przejrzystoS¢ powietrza, praktycznie niezalezna od warunkéw atmosferycznych.
Sprawdzone ukfady odbiornikéw w tych pasmach, uzywane do odbioru przekazu
z satelitow, sa tatwo dostepne.

W ramach kilku eksperymentéw zbudowane zostaty detektory badajace moz-
liwos¢ obserwacji promieniowania mikrofalowego wielkich pekéw atmosferycz-
nych. Udalo si¢ dzigki nim zarejestrowac sygnaty w zakresie 3-4 GHz [94, 95].
Eksperyment CROME dostarczyt najwigkszej ilosci obserwacji (ponad 30 zare-
jestrowanych sygnaléw wielkich pgkéw), umozliwiajac doktadniejsze okreslenie
wtasnosci emisji mikrofalowej. Dzigki potozeniu na terenie objetym siecia detek-
toréw wielkich pgkow KASCADE-Grande, mozliwe bylo niezalezne wykrywa-
nie 1 okreslanie wtasciwosci wielkich pekéw przecinajacych pole widzenia anten
mikrofalowych. Bardzo krétkie (kilka ns) sygnaty zostaty zarejestrowane w sytu-
acjach, gdy wielki pek byl obserwowany pod matym katem w stosunku do jego
osi. Nie zaobserwowano natomiast sygnatéw od wielkich pgkéw przechodza-
cych przez pole widzenia, ale obserwowanych pod wigkszymi katami wzgledem
ich osi — emisja mikrofalowa nie jest wigc izotropowa. Analiza zebranych da-
nych wskazuje na to, ze mechanizmy odpowiedzialne za emisj¢ radiowa w zakre-
sie MHz moga wyttumaczy¢ obserwowany sygnat w pasmie GHz: ze wzrostem
czestotliwosci emisja jest wprawdzie ttumiona, jednak w kierunkach bliskich osi
wielkiego peku, zblizonych do kata Czerenkowa (~ 1° na wysokosci kilku kilo-
metrow), sygnatl ulega kompresji czasowej i wzmocnieniu. Wyniki eksperymentu
pokazaty, ze mozliwa jest detekcja promieniowania mikrofalowego wielkich pe-
kéw, ale z powodu bardzo matego kata brylowego emisji moze by¢ trudno zasto-
sowac t¢ technike w praktyce.
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3 Monitoring atmosferyczny na terenie Obserwato-
rium Pierre Auger

Obserwacja wielkich pekéw poprzez pomiar Swiatta fluorescencyjnego wykorzy-
stuje cata atmosferg jako kalorymetr, w ktérym zjawisko rozwija si¢, a zmierzony
w detektorach sygnat jest proporcjonalny do energii zdeponowanej wzdtuz jego
trasy. Rozwd6j wielkiego peku nastgpuje w miarg przebywania przez czastki ko-
lejnych warstw materii, co oznacza ze ksztatt profilu podtuznego zalezy od gesto-
Sci powietrza na roznych wysokosciach. W szczeg6lnosci zmianom moze ulegaé
wiek wielkiego pgku na poziomie gruntu, co bedzie mialo wptyw réwniez na
pomiary przy uzyciu detektoréw powierzchniowych. Emisja fluorescencyjna sil-
nie zalezy od lokalnych warunkéw, takich jak temperatura, ci$nienie i wilgotnos$¢
powietrza. Swiatlo dociera do detektoréw po przebyciu pewnej drogi w atmosfe-
rze, a wigc do prawidlowej interpretacji obserwacji konieczne jest uwzglednienie
wszystkich efektéw zwiazanych z rozpraszaniem Swiatla w powietrzu.
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Rysunek 28: Schematyczna mapa Obserwatorium Pierre Auger. Zaznaczono po-
tozenie czterech stanowisk detektoréw fluorescencyjnych (FD), przy ktérych znaj-
duja si¢ réwniez urzadzenia monitorujace stan atmosfery. W centralnej czgSci
Obserwatorium, w dwoch miejscach, dzialaja laserowe narzgdzia do pomiaréw
atmosferycznych. Oznaczono takze miejsce wypuszczania balonéw meteorolo-
gicznych [31].
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Do prawidtowe;j interpretacji danych obserwacyjnych niezbgdne jest szczego-
towe zbadanie sposobéw, w jaki atmosfera wptywa na detekcje wielkich pekow,
jak réwniez wiedza o warunkach panujacych podczas obserwacji. Nie mozna przy
tym ograniczy¢ si¢ do modeli opisujacych Sredni stan atmosfery: obserwowany
zakres zmiennoSci warunkéw przektada si¢ na znaczace réznice przy analizie da-
nych eksperymentalnych, konieczne jest wigc uwzglednienie rzeczywistych wa-
runkéw panujacych podczas pracy detektorow. Niezbedne zatem jest ciagle mo-
nitorowanie stanu atmosfery. Obserwatorium Pierre Auger dysponuje bardzo roz-
budowanym zestawem urzadzefi, oméwionych ponizej, przeznaczonych wtasnie
do pomiaréw wtasnosci atmosfery istotnych dla detekcji wielkich pgkéw atmos-
ferycznych (rys. 28). Takze eksperyment Telescope Array dysponuje narzedziami
do pomiaru warunkéw na obszarze objetym obserwacjami [97]. Poza pomiarami
uzyskanymi za pomocg tych dedykowanych narzedzi, wykorzysta¢ mozna dane
dostgpne dzigki niezaleznym obserwacjom (np. satelitarnym) i analizom stanu
atmosfery. Polaczenie danych ze wszystkich tych Zrédet umozliwia okresli¢ wa-
runki atmosferyczne w czasie pracy detektorow, co pozwala ograniczy¢ niepew-
nosci koncowych wynikéw analizy.

3.1 Pomiary stanu molekularnej czesci atmosfery

Dla poprawnego okreslenia podtuznego profilu rozwoju wielkiego peku zasadni-
cze znaczenie ma wiedza o rozkladzie gestosci powietrza. Dostgpne sa modele at-
mosfery, jak np. powszechnie stosowany, réwniez w analizie obserwacji wielkich
pekow, model US Standard Atmosphere [98]. Wahania rzeczywistych profili ge-
stoSci okazuja si¢ jednak by¢ znaczace, np. réznice zrekonstruowanej gtebokosci
maksimum X,,,, spowodowane zastosowaniem niewlasciwego modelu atmosfery
sg porownywalne z réznicami X,,,, przewidywanymi dla wielkich pegkéw wywo-
fanych przez protony i jadra zelaza [99].

Precyzyjne pomiary warunkéw atmosferycznych byty wykonywane w Obser-
watorium Pierre Auger przy uzyciu radiosond unoszonych przez balony. Czujniki
urzadzenia mierzyly ci$nienie, temperaturg¢ i wzgledna wilgotnosé co 20 m, do
Sredniej wysokosci 25 km, co pokrywa obszar istotny przy obserwacjach detek-
toréw fluorescencyjnych. Na podstawie tych pomiaréw obliczana jest zaleznos¢
gestosci powietrza od wysokosci, a dzigki potaczeniu danych z przewidywaniami
modeli dla duzych wysokosci, gdzie zmienno$¢ jest mata, mozliwe jest uzyskanie
catego profilu gtgbokosci atmosferycznej X (h). Wyniki pomiaréw przedstawione
sa na rys. 29. Profil X (h) wykazuje znaczaca zmiennos¢, zalezna od wysokosci.
Dzienne fluktuacje osiagaja ~5 g/cm? na poziomie gruntu, rosnac do nawet ~15
g/cm? na wysokosciach 6 - 12 km. Jeszcze wigksza zmienno$¢ wystepuje przy
dtuzszych okresach czasu — r6znice migdzy zima a latem moga osiaga¢ 20 - 30
g/cm?.
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Rysunek 29: Wyniki pomiaréw profili ggstosci atmosfery przy uzyciu radiosond.
Dane z poszczeg6lnych lotéw sa przedstawione jako odchylenia od Sredniego pro-
filu glebokosci atmosferycznej, uzyskanego ze wszystkich pomiaréw. Wyniki po-
grupowane wedtug pory roku, ciemne linie oznaczaja Srednie dla por roku [99].
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Rysunek 30: Miesigczne modele atmosferyczne. Przedstawione sa réznice gigbo-
kos$ci atmosferycznej wzgledem Sredniej rocznej [99].

Pomiary przy uzyciu balonéw dostarczaja bardzo doktadnych informacji o
zmianach stanu atmosfery, w miejscu gdzie prowadzone sa obserwacje wielkich
pekéw. Wykonywanie takich pomiaréw kazdej nocy jest jednak trudne i kosz-
towne. Przy ograniczonej liczbie lotéw balonéw, warto wykonywaé je wtedy,
kiedy ich rezultaty bytyby szczegélnie przydatne. Doprowadzito to do tzw. pro-
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gramu “Balloon-the-Shower” — zarejestrowanie wielkiego peku o duzej energii
(2>2x10%eV) w detektorze fluorescencyjnym stuzy jako sygnat do startu balonu
[100]. Aby uzyska¢ profile atmosferyczne dla okreséw, w ktérych nie wykony-
wano pomiaréw, dostepne dane zostaly uzyte do opracowania miesigcznych mo-
deli atmosfery (rys. 30). Dzigki temu uwzglednione zostaja réznice sezonowe,
niemozliwe jest jednak opisanie zmian, réwniez znaczacych, ktére moga zacho-
dzi¢ w skali dni.

Informacj¢ o warunkach atmosferycznych mozna réwniez uzyskaé ze §wia-
towych zasobéw danych meteorologicznych. Global Data Assimilation System
(GDAS) [101] jest modelem atmosfery obejmujacym cala Ziemi¢. W jego ra-
mach tworzona jest prognoza stanu atmosfery, a przewidywania modelowe sa na
biezaco korygowane w oparciu o pomiary meteorologiczne ze wszystkich dostep-
nych Zrédet: stacji naziemnych, radiosond, satelitow i in. Warunki atmosferyczne
sa wyznaczane dla sieci punktow na Ziemi co jeden stopien dlugosci i szerokosSci
geograficznej (punkt najkorzystniejszy dla potrzeb Obserwatorium Pierre Auger
zaznaczono na rys. 28). Dostepne sa wartoSci temperatury, ciSnienia i wzglednej
wilgotnosci na gruncie oraz na 23 poziomach ciSnienia atmosferycznego, ktore
pokrywaja zakres wysokosci do ~26 km. Zestawy danych sg okreslane dla kolej-
nych przedziatéw czasowych o dtugosci 3 godzin.

Poréwnanie przewidywan modeli z wynikami pomiaréw balonowych przed-
stawiono narys. 31. Zestaw pomiaréw pochodzi z okresu po opracowaniu modeli
miesigcznych, i na tej niezaleznej probce widaé ze przewidywania tych modeli sa
obarczone duza niepewnoscia i moga znaczaco odbiega¢ od wynikéw pomiaréw.
Dane z modelu GDAS okazuja si¢ lepiej oddawaé warunki panujace podczas po-
miaréw. Z uwagi na doktadnos¢ opisu stanu atmosfery oraz tatwy dostgp, model
GDAS zostat wiaczony do standardowej analizy danych Obserwatorium Pierre
Auger.

Dla poprawnego uwzglednienia stanu atmosfery konieczne jest okreSlenie,
czy jest ona jednorodna na obszarze catlego Obserwatorium. Sprawdzenie tego
dla pionowych profili bytoby bardzo trudne, wymagatoby kilku pomiaréw radio-
sondami, przy uzyciu balonéw wypuszczanych réwnoczesnie z réznych miejsc.
Mozna jednak dos$¢ tatwo mierzy¢ warunki w réznych punktach na poziomie
gruntu, i tych danych uzy¢ do oszacowania jednorodnosci horyzontalnej. Przy
wszystkich stanowiskach detektoréw fluorescencyjnych, jak réwniez w centrum
Obserwatorium (rys. 28) znajduja si¢ stacje pogodowe, rejestrujace co 5 minut
temperaturg, ciSnienie, wzgledna wilgotnos$¢ i szybkos¢ wiatru. Pomiary z tych
miejsc, odlegtych od siebie o kilkadziesiat kilometrow, okazuja si¢ by¢ bardzo
zblizone [99]. Na podstawie tych obserwacji uznano, ze w wystarczajaco dobrym
przyblizeniu atmosfera jest jednorodna na calym obszarze Obserwatorium.
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Rysunek 31: Poréwnanie wynikéw pomiaréw balonowych z przewidywaniami
modelu GDAS (czarne punkty), oraz z modelami miesigcznymi (czerwone kwa-
draty; poréwnanie obejmuje pomiary ktére nie zostaty uzyte do opracowania mo-
deli) [102].

3.2 Pomiary rozkladéw aerozoli

Przy rekonstrukcji danych zebranych przez detektory fluorescencyjne, zasadnicze
znaczenie ma wiedza o przejrzystosci powietrza podczas obserwacji. Pomiary
profilu atmosfery molekularnej dostarczaja czg$ci informacji, musza by¢ one uzu-
petnione o pomiary efektéw zwiazanych z aerozolami.

Poréwnanie wplywow obu tych sktadowych pokazane jest na rys. 32. Przed-
stawione sa wartosci glebokosci optycznej mierzonej na odcinku od poziomu
gruntu do okreSlonej wysokosci. Dla sktadowej molekularnej grubo$¢ ta nara-
sta proporcjonalnie do gestosci powietrza na danej wysokosci. Pionowy profil
gestosci atmosfery molekularnej jest zblizony do funkcji eksponencjalnej (o skali
wysokosci ~7.6 km) i1 ulega wzglednie niewielkim wahaniom, wigc wptyw na
transmisj¢ Swiatla rowniez bgdzie prawie staly w czasie. Z reguty molekularna
sktadowa atmosfery powoduje wigksze ostabienie Swiatta niz aerozole. Jednak, w
przeciwienstwie do rozktadu masy w atmosferze, zawarto$¢ aerozoli moze ulegac
bardzo duzym wahaniom w czasie. Koncentracja czastek zawieszonych w powie-

50



o
'S

e
w

o
N
T 1T | LI | LI | T 1T

Vertical Optical Depth T

1:aer, high

0.1
Taer, average

1:aer, low

r———
10000

Height [m a.g.l.]

T T T 1

T T T 1
2000 4000 6000

Il
8000

(=]

Rysunek 32: Wartosci pionowej grubosci optycznej w funkcji wysokosci nad po-
ziomem gruntu, przedstawione dla sktadowej molekularnej (czarne punkty) i dla
r6znych koncentracji aerozoli (kolorowe linie) [103].

trzu moze wahac si¢ od wartosci niemierzalnie matych do bardzo duzych, przy
ktérych ekstynkcja na aerozolach ma dominujace znaczenie. Réwniez pionowy
rozktad aerozoli moze ulega¢ znaczacym zmianom. Moze wystgpowaé warstwa
przygruntowa, w ktérej ruchy powietrza prowadza do praktycznie jednorodnego
rozktadu aerozoli. Powyzej, koncentracja aerozoli maleje, a spadek mozna opisac
eksponenta o skali wysokosci rzedu 1 km. Zmianie takze moze ulega¢ sktad cza-
stek zawieszonych, co moze wptywac na ekstynkcj¢ §wiatla. Zmienno$¢ aerozoli,
i wptyw tej zmiennosci na obserwacj¢ wielkich pgkéw, wymaga zatem monito-
rowania stanu atmosfery w ciagu catego czasu pracy detektoréw optycznych. W
Obserwatorium Pierre Auger w tym wilasnie celu rozmieszczono szereg specjal-
nych urzadzen.

Central Laser Facility (CLF). W Srodkowej czgsci Obserwatorium umiesz-
czone zostato Zrédto impulséw laserowych CLF, uzupetnione pdéZniej o drugie
stanowisko, nazywane eXtreme Laser Facility (XLF) — rys. 28 [103]. Sa one
obecnie podstawowym narzgdziem do pomiaréw przejrzystosci powietrza, kto-
rych wyniki sa uzywane przy analizie danych obserwacyjnych. Urzadzenia te
emituja serie pionowych i nachylonych impulséw Swiatta o dtugosci fali 355 nm.
Aby unikngé asymetrii rozpraszania w réznych kierunkach Swiatto jest depola-
ryzowane. Energia kazdego impulsu wynosi 7 mJ, co odpowiada iloSci Swiatta
emitowanego przez wielki pek o energii rzedu 10?° eV. Fotony na swojej dro-
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dze przez atmosfer¢ ulegaja rozproszeniom, cz¢$¢ z nich jest rejestrowana przez
detektory fluorescencyjne, znajdujace si¢ w odlegtosciach ~25-40 km.

Do okreslenia profilu grubosci optycznej warstwy aerozoli uzywa si¢ Srednich
sygnatéw, zmierzonych w czasie emisji serii 50 impulséw laserowych. Jedna z
metod analizy jest poréwnanie obserwacji z przewidywaniami symulacji kom-
puterowych. Zaktadajac rézne mozliwe ilosci i rozktady aerozoli, wykonuje sig¢
szereg symulacji 1 z ich wynikéw wybiera si¢ te, ktére najlepiej zgadzaja si¢ z
obserwacjami. Inna metoda opiera si¢ na pomiarach wykonywanych przy bardzo
dobrych warunkach atmosferycznych. Przy zaniedbywalnie matej koncentracji
aerozoli rejestrowany sygnatl jest silniejszy, jego profil mozna zweryfikowaé na
podstawie symulacji zaktadajacych tylko rozpraszanie na molekutach. Mata ilos¢
aerozoli moze by¢ réwniez potwierdzona niezaleznie przez inne urzadzenia. Po-
miary wykonane w takich okresach stuza jako poziom odniesienia okreSlajacy
rozpraszanie molekularne, co przez poréwnanie z wynikami pomiaréw z innych
nocy pozwala obliczy¢ ostabienie Swiatla na aerozolach. Metody te sq uzywane
do okreslenia profili aerozoli dla kazdej godziny prowadzenia obserwacji [103].

Pole widzenia teleskopéw fluorescencyjnych (dolna granica 1.8° nad hory-
zontem) nie obejmuje najnizszego odcinka (~1 km) trasy wiazki laserowej. Cal-
kowita ilo$¢ aerozoli w tej warstwie moze by¢ zmierzona na podstawie ostabie-
nia §wiatla rozproszonego docierajacego do detektora, ale nie da si¢ w ten spo-
s6b okresli¢ ich rozktadu. Dlatego w tym obszarze grubos$¢ optyczna aerozoli
jest okresSlana przez interpolacje¢ liniowa, od zera na poziomie gruntu do wartosci
zmierzonej na dolnej granicy pola widzenia.

Wyniki pomiaréw grubo$ci optycznej aerozoli do wysokosci 3.5 km nad zie-
mia sa przedstawione na rys. 33. Obserwacje pochodza z trzech stanowisk de-
tektoréw fluorescencyjnych. Widoczna jest przewaga korzystnych warunkéw, z
matla koncentracjg aerozoli. Przy rekonstrukcji danych, dla zapewnienia wysokiej
jakosci wynikéw, naktadane jest gorne ograniczenie na zawartoS¢ aerozoli w po-
wietrzu: ostabienie obserwowanego $wiatla przez aerozole nie wigksze niz 10%,
co odpowiada grubosci optycznej ~0.1 [99].

Wiazki laserowe sg obserwowane rownoczes$nie z czterech kierunkéw, mozna
wigc porownaé wyniki tych pomiaréw. Poréwnania takie przedstawione sg na rys.
34. Mozna zauwazy¢ roznice w iloSciach aerozoli w réznych czgsciach obszaru
Obserwatorium. Wyrdznia si¢ przy tym stanowisko Coihueco, ktore jest poto-
zone ~200 m powyzej pobliskiego terenu, podczas gdy pozostate detektory flu-
orescencyjne ulokowane sa na duzo mniejszych wzniesieniach. Dzigki takiemu
polozeniu zmierzone iloSci aerozoli sa znaczaco mniejsze. Aby uwzgledniC te
systematyczne roznice, nie okresla si¢ jednego profilu aerozoli dla catego Obser-
watorium, ale osobne dla czterech czgSci, odpowiadajacych r6znym stanowiskom
detektoréw fluorescencyjnych.

52



S B R B L S AR IR SN U

L(é)s Leories <i'ca> = 0.040

Paciggd iiny

;I Lcé)s Mora}dos <ira> = @.042 ]

‘A Cohueco  <1,>=0038

@  Quality cut for data

Lo b b by

0 0.02 0.04 0.06 0.08 0.1 0.12 0.14 0.16 0.18 0.2
t,(3.5 km,355 nm)

Rysunek 33: Grubos¢ optyczna aerozoli do wysokosci 3.5 km nad gruntem uzy-
skana z pomiaréw przy uzyciu CLF w latach 2004-2010. Zaznaczono gérna gra-
nice zawartosSci aerozoli akceptowalng przy analizie danych [31].

Lidar. Przy wszystkich czterech stanowiskach detektoréw fluorescencyjnych
zostaly umieszczone lidary (LIght Detection And Ranging), ktére po wystaniu
impulsu laserowego mierza natgzenie Swiatta odbitego wstecz w procesie ela-
stycznego rozpraszania (tj. bez przesunigcia czestotliwosci). Na ruchomej pod-
stawie zamontowany jest laser, emitujacy Swiatto o dtugosci fali 351 nm, oraz trzy
paraboliczne zwierciadta o Srednicy 80 cm, ogniskujace powracajace Swiatto na
fotopowielaczach [104].

Urzadzenia wysylaja impulsy, kazdy o energii ~0.1 mJ, z czgstotliwoScia 333
Hz. Seriami 1000 impulséw wykonuja pomiary w réznych kierunkach, w godzin-
nym cyklu skanujac niebo. Aby nie zakt6caé pracy detektoréw fluorescencyjnych,
pomiary nie sa wykonywane w ich polu widzenia. Wyjatkiem od tej zasady jest
tzw. procedura “Shoot-the-Shower” — po zarejestrowaniu szczegdlnie ciekawego
wielkiego peku (wysoka energia, detekcja hybrydowa lub stereo) lidar wykonuje
pomiary w kierunkach, z ktérych zaobserwowano sygnat.

Pomiary przy uzyciu lidaréw i CLF/XLF sa niezalezne, co pozwala poréw-
nywaé ich wyniki i bada¢ systematyczne niepewnosci obu metod. Poréwnanie
przyktadowych pomiaréw profilu aerozoli przedstawione jest na rys. 35. Z reguly
wyniki sa zgodne w granicach bledu pomiaru. Jesli jednak na obszarze Obser-
watorium wystgpuje znaczna niejednorodno$¢ rozktadu aerozoli, wyniki moga
roznié si¢ znaczaco, poniewaz urzadzenia te wykonuja pomiary w réznych miej-
scach.
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Rysunek 34: Poréwnanie grubo$ci optycznej aerozoli do wysokosci 3 km, zmie-
rzonych w réznych detektorach fluorescencyjnych. Stanowiska Los Leones 1 Los
Morados sa bardzo podobne: mate wzniesienia na prawie tym samym poziomie,
podczas gdy Coihueco polozone jest znacznie wyzej [99].

Raman lidar. Oprécz czterech lidaréw mierzacych rozpraszanie elastyczne, na
terenie Obserwatorium Pierre Auger pracuje jedno urzadzenie wykorzystujace
efekt Ramana. Wykorzystywany jest w nim laser emitujacy impulsy Swiatla o
dtugosci fali 355 nm. Rejestrowane jest, przy uzyciu odpowiednich filtréw i foto-
powielaczy, Swiatlo odbite w rozpraszaniu elastycznym o niezmienionej dtugosci
fali, oraz dodatkowo w dwoch liniach powstajacych w wyniku rozpraszania rama-
nowskiego: 386.7 nm (molekuty azotu) 1 407.5 nm (para wodna).

Przy pomiarach lidarem elastycznym aerozole maja wptyw zaréwno na ilos¢
Swiatta rozpraszanego wstecz, jak tez na ostabienie Swiatla przy przejsSciu przez
atmosferge. Oznacza to, ze okreSlenie koncentracji aerozoli wymaga wiedzy lub
zatozen co do ich wtasnosSci optycznych. Przy obserwacji linii ramanowskich ae-
rozole wptywaja tylko na transmisj¢ Swiatta, co znacznie upraszcza okreslenie ich
rozktadu. Utrudnieniem dla tych pomiaréw jest natomiast maty przekrdj czynny
na rozpraszanie ramanowskie (kilka rzedéw wielkoSci mniejszy niz rozpraszanie
Rayleigha), co wymusza uzycie silniejszych Zrddet Swiatta 1 dtuzsze czasy zbie-
rania danych.

Lidar ramanowski byt poczatkowo testowany przy stanowisku detektoréw flu-
orescencyjnych Los Leones. Po udoskonaleniach, w 2013 roku, zostal umiesz-
czony przy CLF. Pomiary sa wykonywane w kierunku pionowym, a jeden cykl
trwa ~24 min. Przyktadowe wyniki pomiaréw przedstawione sa na rys. 36. Aby
ograniczy¢ zaklécenia w akwizycji danych, pomiary sa wykonywane przed roz-
poczeciem i po zakonczeniu pracy detektoréw fluorescencyjnych. Dodatkowy
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Rysunek 35: Poréwnanie przyktadowych pomiaréw profilu grubosci optycznej
aerozoli przy uzyciu CLF i lidaru [99].

pomiar w Srodku nocy wymaga wylaczenia teleskopéw, ktére polem widzenia
obejmuja potozenie wiazki lasera. Obecnie trwaja prace weryfikujace wyniki
uzyskane za pomocg lidaru ramanowskiego. Poréwnanie ich z rezultatami pracy
innych urzadzen pozwoli zwigkszy¢ doktadnoS¢ wyznaczenia profili aerozoli w
atmosferze.

Aerosol Phase Function monitor (APF). Do obliczenia ilo$ci Swiatla rozpro-
szonego rejestrowanego przez detektory niezbedne jest okreslenie zaleznosci ka-
towej przekroju czynnego. Rozpraszanie na molekutach jest dobrze opisane mo-
delem Rayleigha, natomiast zmienno$¢ wlasnosci aerozoli wymaga analiz popar-
tych pomiarami, wykonywanymi na obszarze objetym obserwacjami. Temu stuza
dwa urzadzenia APF, umieszczone w poblizu (~1 km) stanowisk detektoréw flu-
orescencyjnych.

Gtowna czgscia tych urzadzen sa lampy ksenonowe, emitujace impulsy sku-
pionego Swiatta o dtugosci fali 350 i 390 nm. Wiazki Swiatta sa skierowane po-
ziomo, tak aby przechodzi¢ przez jak najwigksza czg$¢ pola widzenia pobliskich
detektorow fluorescencyjnych. Rézne teleskopy obserwuja wiazke pod réznymi
katami, co pozwala zmierzyC rozpraszanie Swiatla w zakresie od 30° do 150°.
Sekwencje pomiaréw sa powtarzane co godzing [106].

Przyktadowe wyniki pomiaréw przedstawione sa na rys. 37. Przy czystej
atmosferze obserwacje sa zgodne z modelem Rayleigha. Przy znaczacej koncen-
tracji aerozoli w powietrzu, ich efekt mozna okresli¢ poprzez dopasowanie za-
leznosci katowych przewidywanych przez modele rozpraszania na molekutach i
aerozolach (opisane w czgsci 5.1).
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Rysunek 36: Przyktadowe pomiary grubosci optycznej przy matej i duzej koncen-
tracji aerozoli w atmosferze wykonane przy uzyciu lidaru ramanowskiego [105].

Horizontal Attenuation Monitor (HAM). Obiektem badar jest réwniez za-
lezno$¢ rozpraszania Swiatta na aerozolach od dtugosci fali. Do tego celu stuza
pomiary ekstynkcji Swiatta na duzych odlegtosciach. Przy jednym stanowisku de-
tektoréw fluorescencyjnych (Coihueco) znajduje si¢ lampa wytadowcza, emitu-
jaca intensywne Swiatlo w szerokim pasmie, ktdre jest rejestrowane przy pomocy
matrycy CCD umieszczonej na innym stanowisku (Los Leones), w odlegtosci 45
km. Do okreslenia zaleznoSci od dtugosci fali, pomiary sa prowadzone przy uzy-
ciu zestawu pigciu filtrow, obejmujacych zakres od 350 do 550 nm. Po uwzgled-
nieniu ekstynkcji §wiatta na molekutach, sygnat zmierzony przy réznych filtrach
stuzy do okresSlenia wtasnosci aerozoli. Wyniki uzyskane przy pomocy tego na-
rzedzia wskazuja, ze rozpraszanie na aerozolach stabo zalezy od dlugosci fali, co
jest zgodne z przewidywaniami dla terenéw pustynnych [99].

(F/ph)otometric Robotic Atmospheric Monitor (FRAM). Opisane powyzej
urzadzenia do badania zawartosci aerozoli w powietrzu emitujg Swiatto, co poten-
cjalnie moze zaklécaé prace detektoréw fluorescencyjnych. Konieczne jest ogra-
niczenie obszaru, w ktérym prowadzone sg pomiary, oraz staranna synchronizacja
pracy urzadzen, aby mozliwa byta doktadna identyfikacja sygnaléw wywotanych
przez testowe wiazki Swiatta. Mozliwa jest jednak réwniez pasywna obserwacja
nieba, ktéra moze dostarczy¢ pewnych informacji o stanie atmosfery.
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Rysunek 37: Przyktadowe pomiary katowej zaleznosci rozpraszania Swiatta. Przy
matej koncentracji aerozoli (po lewej) zaleznos¢ jest symetryczna, zgodnie z prze-
widywaniami modelu Rayleigha. Asymetria (po prawej) oznacza znaczacy wktad
od rozpraszania na aerozolach [99].

Obserwacje takie sa prowadzone przy uzyciu urzadzenia FRAM [107]. Po-
miary s3 wykonywane za pomocg teleskopu (Srednica zwierciadta 30 cm) wypo-
sazonego w fotometr oraz matryce CCD, ktéra poprzez poréwnanie obserwowa-
nego fragmentu nieba z danymi katalogowymi pozwala precyzyjnie nakierowy-
wac urzadzenie. Na tej samej podstawie znajduje si¢ réwniez aparat wyposazony
w teleobiektyw (300 mm f/2.8), o duzym polu widzenia 7° x 7°. Oba urzadzenia
sa wyposazone w zestawy filtrow do obserwacji w Swietle widzialnym i ultrafio-
letowym.

Godzinny cykl pracy urzadzen obejmuje pomiary jasno$ci wybranego zestawu
gwiazd. Przez poréwnanie wartosci zmierzonej z katalogowa mozliwe jest okre-
Slenie ekstynkcji atmosferycznej w momencie wykonywania obserwacji. Row-
niez obrazy uzyskiwane przy pomocy szerokokatnego aparatu (przy typowej eks-
pozycji 30 s) sa poddawane analizom, w ktérym identyfikowane sa poszczeg6lne
gwiazdy w polu widzenia, a ich jasnoSci poréwnywane z wartoSciami katalogo-
wymi.

Poza cyklicznym przegladem nieba, FRAM bierze réwniez udziat w progra-
mie “Shoot-the-Shower”. Po zarejestrowaniu interesujacego wielkiego peku at-
mosferycznego, wzdluz obserwowanej trasy jego przej$cia przy pomocy Szero-
kokatnego aparatu wykonywana jest seria zdje¢ nieba, plus dodatkowe zdjecie w
kierunku, z ktérego przybyla czastka inicjujaca wielki pek. Jesli atmosfera jest
horyzontalnie jednorodna, ekstynkcja atmosferyczna zmienia si¢ monotonicznie
z katem zenitalnym kierunku obserwacji (o< 1/cos(). Jesli wzdluz obserwowa-
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Rysunek 38: Wynik obserwacji aparatéw monitorujacych zachmurzenie. Pomiary
umozliwiaja okreslenie w ktérej czesci pola widzenia detektoréw fluorescencyj-
nych znajduja si¢ chmury [99].
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Rysunek 39: Przyktad obserwacji uzyskanej przy pomocy lidaru w trybie Shoot-
the-Shower. Jasne obszary odpowiadaja duzemu odbiciu Swiatta lasera na chmu-
rach [99].

nej trasy wielkiego peku wystepuja znaczace niejednorodnosci, beda one tatwe
do zidentyfikowania po analizie fotometrycznej zdje¢ gwiazd wykonanych przez
FRAM. (Oprogramowanie sterujace urzadzeniem w trybie Shoot-the-Shower po-
wstato przy udziale autora.)

3.3 Wykrywanie chmur

Obecnos¢ chmur znaczaco wplywa na obserwacje Swiatta pochodzacego od wiel-
kich pgkéw. Moga one zablokowa¢ w ré6znym stopniu §wiatlo z pewnych czgsci
profilu podtuznego, ale r6wniez moga si¢ przyczyni¢ do wzmocnienia rejestrowa-
nego sygnatu poprzez silniejsze rozpraszanie Swiatla czerenkowskiego z wiazki
towarzyszacej czastkom naladowanym. Grubosci i putapy chmur moga by¢ bar-
dzo rézne, a precyzyjne okreslenie rozpraszania §wiatla na nich jest praktycznie
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niewykonalne. Dlatego z zasady obserwacje wykonane przy obecnosci chmur nie
sa wykorzystywane w analizie danych. Wymaga to ciaglego monitorowania za-
chmurzenia w poszczegdlnych czgsSciach Obserwatorium.

Do pomiaru pokrywy chmur stuza umieszczone na wszystkich budynkach de-
tektoréw fluorescencyjnych aparaty, czule na podczerwien w zakresie 7-14 pm.
Sa one zamontowane na podstawach umozliwiajacych obserwacje catego nieba.
Co 5 minut wykonywane sg zdjecia obszaru pola widzenia detektoréw, a co 15 mi-
nut calego nieba. Réznica temperatury migdzy chmurami a sasiednimi czgSciami
nieba pozwala na identyfikacj¢ obszaréw zachmurzonych (rys. 38). Przy uzyciu
tych obserwacji nie jest mozliwe okreslenie putapu chmur, réwniez przy catkowi-
tym pokryciu nieba jednorodng warstwa chmur wyniki obrébki danych moga by¢
btedne, przydatne jest wigc wykonywanie pomiaréw innymi metodami.

Bardzo przydatne przy wykrywaniu i okreslaniu wtasno$ci chmur sg obserwa-
cje prowadzone przez lidary. Optycznie grube chmury powoduja znaczny wzrost
ilosci odbijanego §wiatla, obszary te sa tatwe do zidentyfikowania w wynikach
pomiaréw (rys. 39). Obserwacje rozpraszania Swiatta laserowego emitowanego
przez CLF 1 XLF pozwalaja wykrywa¢ chmury obecne ponad tymi stanowiskami.
Réwniez FRAM ma mozliwos¢ detekcji chmur ostabiajacych lub blokujacych
Swiatto gwiazd.
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Rysunek 40: Przyktadowa mapa prawdopodobienstwa obecnosci chmur na ob-
szarze Obserwatorium Pierre Auger uzyskana na podstawie danych satelitarnych.
Czerwona linia przedstawia granice Obserwatorium, potozenie stacji CLF zazna-
czone czerwonym punktem [108].
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Poza pomiarami wykonywanymi za pomoca tych narzedzi, dostgpne sg row-
niez obserwacje satelitarne. Za pomoca satelitow projektu GOES (Geostationary
Operational Environmental Satellites) co 30 minut wykonywane sa zdjecia Ame-
ryki Potudniowej w zakresie widzialnym oraz czterech pasmach podczerwieni z
przedzialu 3.9-13.3 um. Na obszarze Obserwatorium Pierre Auger rozmiary pik-
seli wynosza 2.4 x 5.5 km. Z reguly chmury sa zimniejsze niz powierzchnia
Ziemi, wigc temperatura jasnoSciowa moze by¢ dobrym wskaZznikiem obecnosci
chmur. Wyniki obserwacji satelitarnych zostaly poréwnane z pomiarami wykony-
wanymi przy uzyciu CLF, co umozliwilo opracowanie map prawdopodobienistwa
wystegpowania chmur w okresach pracy detektorow [108] (rys. 40).
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4 Zrédia niepewnosci systematycznych w obserwa-
c¢ji promieni kosmicznych metoda fluorescencyjna

Przy obserwacji wielkich pekéw atmosferycznych, a nastgpnie w analizie uzyska-
nych danych, wystepuje wiele czynnikéw majacych wpltyw na doktadnosc¢ konico-
wych rezultatéw. Wiedza o mechanizmach rozwoju wielkich pgkéw w znacznej
mierze opiera si¢ na modelowaniu ich w symulacjach komputerowych. Z uwagi
na ztozonos¢ catego zjawiska nieuniknione sa pewne uproszczenia, ktére moga
rzutowaé na wyniki analiz danych obserwacyjnych. Sam rozwéj wielkich pegkéw
zalezy od warunkéw, w jakich zachodzi. W ten sposéb stan atmosfery okresla
wilasnosci zjawiska, a niedoktadno$¢ w okresleniu tego stanu przektada si¢ na
niepewnos$¢ rezultatow analiz. Takze sama obserwacja Swiatta fluorescencyjnego
zalezy od warunkéw atmosferycznych, okreSlajacych przejrzystoS¢ powietrza i
warunki transmisji Swiatta. Ponizej przedstawiono gtéwne Zrédta niepewnosci
systematycznej i oszacowania ich wielkosci w wynikach Obserwatorium Pierre
Auger [31,99].

Wydajnos¢ fluorescencji. Do poprawnego przeliczenia nat¢zenia Swiatta flu-
orescencyjnego na liczbe czastek wielkiego peku, konieczne jest doktadne okre-
Slenie tempa produkcji fotonéw przez czastki natadowane w powietrzu. Pomiary
wydajnosci fluorescencji musza by¢ dokonywane w kontrolowanych warunkach
laboratoryjnych. W ciagu ostatnich kilkunastu lat przeprowadzono szereg eks-
perymentéw Poswigconych badaniu tego zjawiska [109-116]. Najdoktadniejsze
obecnie pomiary, pochodzace z eksperymentu Airfly, s3 uzywane w analizie da-
nych Obserwatorium Pierre Auger. DoktadnoS¢ pomiaru wydajnosci fluorescencji
przektada si¢ na niepewnos¢ systematyczna zrekonstruowanej energii wielkiego
peku réwna 3.4%.

Warto$¢ wydajnosci fluorescencji zmierzona w laboratorium musi by¢ prawi-
dlowo zastosowana w analizie obserwacji wielkich pgkéw, z uwzglednieniem lo-
kalnych warunkéw atmosferycznych. Pomiary moga by¢ wykonywane przy réz-
nym ciSnieniu powietrza, ale niektére efekty do niedawna nie byty uwzgledniane:
tlumienie emisji fluorescencyjnej w obecnosci pary wodnej [117,118] oraz zalez-
no$¢ temperaturowa zderzen molekut powietrza i jej wplyw na ttumienie fluore-
scencji [119]. Wptyw tych efektow przedstawiono na rys. 41. Nieuwzglednienie
tych zjawisk prowadzi do ~5 % niedoszacowania energii wielkich pekow.

Oprocz catkowitej wydajnosci fluorescencji w powietrzu, konieczna jest takze
znajomos$¢ widma produkowanych fotonéw. Jest to niezbgdne, gdyz zaréwno pro-
pagacja w atmosferze, jak i odpowiedZ detektorow zaleza od dlugosci fali Swiatta.
Widmo fluorescencji jest przedstawione na rys. 42. Sklada si¢ ono z szeregu li-
nii odpowiadajacych przejSciom migdzy réznymi stanami wzbudzenia czasteczki
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Rysunek 41: Wplyw tlumienia fluorescencji na rekonstrukcje wielkich pgkow.
Réznice w zrekonstruowanych warto$ciach energii (po lewej) i potozenia maksi-
mum wielkiego peku (po prawej) w zaleznosci od energii. Jako poziom odniesie-
nia stuza wyniki uzyskane przy uzyciu modelu atmosfery GDAS, przy uwzgled-
nieniu wszystkich efektéw atmosferycznych wptywajacych na wydajnos¢ fluore-
scencji. Punkty przedstawiaja wyniki uzyskane przy uzyciu modeli miesigcznych
atmosfery: czarne - przy wszystkich efektach atmosferycznych, czerwone - bez
uwzglednienia ttumienia fluorescencji [102].
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Rysunek 42: Widmo fluorescencji w powietrzu [120].

azotu. Wptyw doktadnosci pomiaru widma i okreslenia ttumienia fluorescencji
szacunkowo zwigksza o 1.1% niepewnosS¢ systematyczng energii wielkich pgkéw.
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Rysunek 43: Poréwnanie zrekonstruowanych energii (po lewej) i glgbokosci mak-
simum (po prawej) przy uzyciu modelu US Standard (poziom odniesienia na wy-
kresach) i modeli miesigcznych opartych na pomiarach lokalnych [99].
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Rysunek 44: Porownanie zrekonstruowanych energii (po lewej) i gtgbokosci mak-
simum (po prawej) przy uzyciu pomiaréw radiosond (poziom odniesienia na wy-
kresach) i modeli GDAS [102].

Model rozkladu molekularnej czesci atmosfery. Rozwdj wielkich pekéw od-
bywa si¢ w miar¢ przebywania kolejnych warstw materii na ich drodze przez at-
mosferg. Do prawidlowego okreslenia podtuznego profilu rozwoju na podstawie
obserwacji z detektoréw fluorescencyjnych konieczna jest znajomos$¢ pionowego
rozktadu gestosci materii w atmosferze.

Jak potrzebna jest wiedza o lokalnych warunkach ilustruje rys. 43. Przedsta-
wiono na nim poréwnanie wynikow uzyskanych w rekonstrukcjach danych ob-
serwacyjnych opartych na modelu US Standard Atmosphere [98], powszechnie
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do niedawna uzywanym, oraz na modelach miesigcznych opracowanych na pod-
stawie lokalnych pomiaréw radiosondami. Obliczone potozenie maksimum X,
okazuja sie wieksze o ~15 g/cm? dla modeli lokalnych.

Zmienno$¢ warunkéw atmosferycznych ogranicza przydatno$¢ modeli dlugo-
terminowych — modele roczne ani miesigczne nie sa w stanie opisa¢ znaczacych
zmian nastgpujacych w skali dni. Model GDAS, z trzygodzinnymi aktualizacjami,
znacznie doktadniej oddaje te zmiany. Jego wplyw na rekonstrukcje wielkich
pekow zostal przetestowany w wybranych okresach, dla ktérych wykonane zo-
staly lokalne pomiary stanu atmosfery przy pomocy radiosond (rys. 44). Nie-
pewnos¢ systematyczna okreslenia energii wynosi 1%, przy réwniez niewielkim
(~2-3 g/cm?) bledzie X4, .

Aerozole. Do poprawnego okreslenia liczby wyemitowanych fotonéw na pod-
stawie nat¢zenia Swiatta obserwowanego w odlegtym detektorze, niezbgdna jest
doktadna znajomos¢ warunkéw atmosferycznych wplywajacych na propagacije
Swiatta. Dlatego konieczne jest monitorowanie nie tylko stanu atmosfery mo-
lekularnej, ale réwniez koncentracji i rozktadu aerozoli.

Z reguty rozpraszanie Swiatta na molekutach dominuje nad rozpraszaniem na
aerozolach, ale to ostatnie ma réwniez wielki wplyw na wyniki obserwacji. Dla
oceny tego wplywu wykonane zostaty rekonstrukcje parametréw wielkich pekéw
z uzyciem aktualnych pomiaréw aerozoli, jak réwniez zaktadajac ich brak, z czy-
sto molekularng atmosfera (rys. 45). Zaniedbywanie obecnosci aerozoli prowa-
dzitoby do 8% niedoszacowania energii przy niskich energiach, rosnacego do 25%
przy najwyzszych energiach. Pokazuje to dobitnie, ze cho¢ czasami zaniedby-
walny, wptyw aerozoli na catkowite wyniki jest bardzo duzy.

Jak istotne jest Sledzenie zmiennoSci koncentracji aerozoli w czasie pokazuje
rys. 46. Jako poziom odniesienia stuza tu wartosci obliczone na podstawie aktu-
alnych pomiaréw aerozoli. Poréwnane zostaly z obliczeniami wykonanymi przy
uzyciu Sredniego profilu aerozoli, a wyniki zostaly pogrupowane wedtug pér roku.
Na obszarze Obserwatorium Pierre Auger przejrzystoS¢ powietrza jest lepsza je-
sienig i zima niz wiosng i latem, co wptywa na duze rozrzuty wynikéw z r6znych
por roku przy rekonstrukcji danych przy uzyciu Sredniego profilu. Zaniedbanie
zmiennosci koncentracji aerozoli prowadzitoby do znacznych niepewnos$ci wyni-
kow.

Pomiary aerozoli sa wykonywane w calym czasie pracy detektoréw, a ich pro-
file (zalezno$¢ grubosci optycznej od wysokosci nad gruntem) obliczane dla kaz-
dej godziny. Pomiary te sa obarczone wiasnymi niepewno$ciami. Zeby osza-
cowaé ich wplyw na konicowe wyniki analiz, wykonane zostaty rekonstrukcje
danych przy uzyciu profili aerozoli przesunigtych o +=10. Przeszacowanie kon-
centracji aerozoli prowadzi do zbyt duzej poprawki strat Swiatta w wyniku roz-
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Rysunek 45: Zmiany w rekonstrukcji wiasnosci wielkich pekéw spowodowane
przez obecnos¢ aerozoli, w odniesieniu do czystej atmosfery molekularnej [99].
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Rysunek 46: Zmiany w rekonstrukcji wtasnosci wielkich pgkéw spowodowane
uzyciem S$rednich sezonowych modeli aerozoli, w odniesieniu do rekonstrukcji
opartych na aktualnych pomiarach [99].

praszania, co oznacza, ze obliczony strumien §wiatla, a z nim catkowita energia
wielkiego peku, beda wigksze niz w rzeczywistosci. Niedoszacowanie grubosci
optycznej aerozoli bedzie mie¢ odwrotny efekt. NiepewnoS¢ okreSlenia energii
wielkich pek6w rosnie z energia: od ~3% przy energiach ponizej 10 eV, do
~7% powyzej 10 eV (rys. 47). Zaleznos¢ niepewnosci od energii wynika gtow-
nie z rozkladu potozen obserwowanych wielkich pgkéw. Zjawiska o nizszych
energiach moga by¢ obserwowane tylko w niewielkich odlegtosciach od detek-
toréw, w dobrych warunkach, co zmniejsza wptyw niepewnosci okreslenia stanu
atmosfery na wyniki. Wielkie pgki o najwyzszych energiach moga by¢ rejestro-
wane w duzym zakresie odlegtos$ci i warunkéw atmosferycznych.

Inne wtasnosci aerozoli: zalezno$¢ rozpraszania od kata oraz dtugosci fali
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Rysunek 47: Zmiany w rekonstrukcji wtasnosci wielkich pgkéw spowodowane
przeskalowaniem zmierzonego profilu aerozoli o 10 [99].

Swiatta, takze sa monitorowane. Okazuje si¢, ze wartoSci Srednie opisuja te wila-
sno$ci wystarczajaco doktadnie: analizy podobne do powyzszej, poréwnujace re-
konstrukcje danych przy warto$ciach Srednich oraz przesunigtych o 10 poka-
zaly, ze niepewnoSci wynikéw spowodowane niedoktadnoscia okreslenia katowe;j
zaleznosci rozpraszania oraz zaleznosci od dlugosci fali wynosza odpowiednio
1% 10.5%.

Na duzym obszarze Obserwatorium moga wystgpowac niejednorodnosci w
rozktadzie aerozoli. Pomiary profili wykonywane przy pomocy laserow CLF i
XLF sa czute na warunki tylko w matych fragmentach p6l widzenia detekto-
row fluorescencyjnych. Czesciowy test znaczenia niejednorodnosci zostal wy-
konany poprzez analiz¢ danych obserwacyjnych przy uzyciu réznych profili ae-
rozoli. Dane z dwéch stanowisk (Los Leones i Los Morados) zostaty zrekonstru-
owane w oparciu o wlasne, a nastgpnie o zamienione pomiary aerozoli (rys. 48).
Zamiany te prowadza Srednio do bardzo matych (~0.5%) réznic zrekonstruowa-
nych energii.

Wielokrotne rozpraszanie §wiatla. Rozpraszanie Swiatta w atmosferze prowa-
dzi nie tylko do ostabienia strumienia fotonéw zmierzajacego w kierunku detek-
tora, ale réwniez moze spowodowac zarejestrowanie czgsci §wiatla emitowanego
we wszystkich innych kierunkach. Wielkos¢ tego efektu i jego znaczenie w ob-
serwacjach wielkich pgkéw atmosferycznych jest przedmiotem analiz opisanych
w kolejnej czgSci pracy.

Kalibracja detektoréw. Warunkiem poprawnosci analiz zebranych danych jest
precyzyjne okreslenie zaleznoSci migdzy natgzeniem Swiatta padajacego na tele-
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Rysunek 48: Zmiany w rekonstrukcji wlasnosci wielkich pekéw spowodowane
uzyciem profilu aerozoli zmierzonego w innej czgsci Obserwatorium [99].

skop a sygnatem zarejestrowanym w detektorze. Do okreSlenia wtasnosci detek-
toréw regularnie przeprowadzane sa pomiary kalibracyjne, opisywane wczesniej
(czgs$¢ 2.4). Niepewno$¢ pomiaréw kalibracji absolutnej, wykonywanych przy
pomocy “bgbna”, wynosi 9% — jest to najwigkszy przyczynek do niepewnoSci
systematycznej energii wielkich pgkéw. Pomiary wzglednej kalibracji, monitoru-
jace zachowanie detektora pomig¢dzy pomiarami absolutnymi, obciazone sa nie-
pewnoscia 2%.

Odpowiedz detektora musi zosta¢ okre§lona w caltym przedziale widma, w
ktérym prowadzone sa obserwacje. W czasie pomiaréw kalibracyjnych mierzona
jest efektywnos¢ optyczna przy réznych dlugosciach fali. Niepewnosci tych po-
miaréw przektadaja si¢ na 3.5-procentowa niedoktadnosc okreslenia energii wiel-
kich pekow.

Rekonstrukcja danych. Sygnal zmierzony w kamerze teleskopu wymaga po-
prawek, uwzgledniajacych skoniiczong rozciagtos¢ obrazu wielkiego pgku. Sam
wielki pek nie jest obiektem punktowym, ale ma charakterystyczny rozktad po-
przeczny. Naktadaja si¢ na to wtasnosci uktadu optycznego teleskopéw, powodu-
jace dodatkowe poszerzenie obrazu. Szacunkowo efekt ten wnosi 5% do niepew-
nosci okresSlenia energii.

Poza tym przy obliczaniu catkowitej energii wielkiego pgku konieczna jest
poprawka na tzw. niewidoczng energi¢, unoszong gtéwnie przez miony, ktérej nie
mozna zmierzy¢ w detektorach fluorescencyjnych. Analiza pomiaréw wykonywa-
nych przy uzyciu detektoréw naziemnych pozwolita oceni¢ wielkos$¢ tego wkiadu
na 15% przy 10'%eV, malejaca do 11% przy najwyzszych energiach. Odpowiada
temu niepewnoS$¢ okreslenia energii w przedziale 3% - 1.5%.
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Energia okreSlona przy pomocy obserwacji detektorami fluorescencyjnymi
stuzy do kalibracji pomiaréw sieci detektorow naziemnych. Wykonane zostaty te-
sty zgodnosSci wynikéw uzyskiwanych z danych zbieranych w ré6znych okresach i
w réznych warunkach. Pozwolilo to okresli¢ niepewnosS¢ zwiazana ze stabilnoscia
pomiaréw na 5%.

Catkowita niepewnosS¢ statystyczna skali energii (pierwiastek sumy kwadra-
tow poszczegllnych przyczynkéw) wynosi 14%.
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5 Wielokrotne rozpraszanie Swiatla

Znaczna czgS¢ prac zwigzanych z obserwacja wielkich pgkéw metoda fluorescen-
cyjng poswigcona jest monitorowaniu przejrzystosci powietrza. Przy obserwa-
cjach sygnatow Swietlnych z odleglosci nawet kilkudziesigciu kilometréw, prawi-
dtowe okreslenie efektéw propagacji w atmosferze na ilo$¢ §wiatla docierajacego
do detektorow jest kluczowo wazne.

Fotony pochodzace z wielkich pekéw, wyemitowane w kierunku do detektora,
ulegaja w atmosferze rozproszeniom. W ten sposob, w zaleznosci od dtugosci
pokonywanej drogi i przejrzystosci powietrza, sygnat ulega ostabieniu. Z dru-
giej strony, Swiatto wyemitowane poczatkowo we wszystkich innych kierunkach
moze w wyniku rozproszen zosta¢ skierowane do detektora. Takie rozpraszanie
spowoduje, ze zmierzony sygnat ulegnie wzmocnieniu. Wielkos$¢ tego dodatko-
wego wktadu w zlozony sposéb zalezy od rozmiaru wielkiego peku w ré6znych
etapach rozwoju i warunkéw atmosferycznych na obserwowanym obszarze.

Zasadnicza czg$¢ Swiatla rejestrowanego podczas obserwacji wielkich pgkow
pochodzi z fluorescencji czasteczek azotu, wzbudzonych przy przelocie czastek
natadowanych. Ta czg$¢ sygnatu jest proporcjonalna do lokalnego depozytu ener-
gii, co pozwala w fatwy sposob przeliczy¢ zmierzone natgzenie Swiatta na rozmiar
wielkiego peku wzdtuz obserwowanej czgsci jego trasy. Inna istotna czgS¢ zmie-
rzonego sygnatu pochodzi od emisji czerenkowskiej. Dzigki kolejnym przyczyn-
kom rozbudowuje si¢ wiazka fotonéw czerenkowskich, towarzyszaca wielkiemu
pekowi w jego drodze w glab atmosfery. Kolimacja wiazki oznacza, ze bezposred-
nie $wiatlo czerenkowskie moze stanowi¢ znaczna, a nawet dominujaca, czgs¢ re-
jestrowanego sygnatu tylko w sytuacji gdy oS wielkiego peku przechodzi blisko
detektora, a obserwacja jest prowadzona pod matym katem; w pozostatych przy-
padkach wktad jest niewielki. Przy wszystkich geometriach znaczny wktad do
mierzonego sygnatu beda stanowi¢ rozproszone fotony czerenkowskie. Skupienie
emisji czerenkowskiej oznacza, ze to Swiatlo rozproszone bedzie przychodzi¢ do
detektora z kierunkéw bliskich chwilowemu potozeniu wielkiego peku na niebie,
rownoczesnie ze Swiattem fluorescencyjnym. Wielko$¢ sygnatu od Swiatta cze-
renkowskiego (bezposredniego i jednokrotnie rozproszonego) zalezy od rozmiaru
wielkiego peku nie tylko lokalnie, ale takze we wczeSniejszych chwilach. Przy
pomocy odpowiedniej analizy ten sygnal réwniez moze byC uzyty przy okresla-
niu profilu podtuznego rozwoju wielkiego peku [78].

Bardziej ztozony obraz powstaje po uwzglednieniu rozpraszania catego §wia-
tla produkowanego przez wielkie pgki, a nie tylko tej czgsci ktora skierowana jest
bezposrednio do detektora. Swiatlo to bedzie rozchodzi¢ sie we wszystkich kie-
runkach od wielkiego peku. W przypadku fluorescencji oczekiwany jest rozktad
izotropowy; fotony czerenkowskie, o poczatkowo skupionej emisji, po pierwszym
rozproszeniu uzyskaja szerszy rozktad, okreSlony przez wtasnosci rozproszen na
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molekutach i1 aerozolach. Tylko niewielka czgsS¢ tego Swiatla jest skierowana do
detektora, reszta rozchodzi si¢ w ré6znych kierunkach. Z prawdopodobienstwem
okreslonym gestoscig warstw atmosfery przez ktore przechodza, fotony te moga
ulec rozproszeniu. W wyniku tych rozproszen w réznych kierunkach, czgs¢ Swia-
tta zostanie skierowana do detektora. Swiatto moze uzyska¢ taki kierunek po jed-
nym rozproszeniu, ale moze to nastapi¢ réwniez w wyniku serii kilku kolejnych
rozproszen. W ten sposéb zostanie zarejestrowany wigkszy sygnal, niz mozna by
oczekiwaé rozwazajac tylko §wiatto pochodzace bezposrednio od wielkiego peku.
Przed skierowaniem do detektora fotony przebywaja pewna droge, co oznacza ze
kierunki na niebie, z ktérych zostana zaobserwowane, moga by¢ odlegte od poto-
zenia wielkiego peku. W detektorze zostang zarejestrowane z kierunku odpowia-
dajacego potozeniu punktu ostatniego rozproszenia. Poniewaz droga pokonywana
przez to Swiatlo odbiega od linii prostej, jej pokonanie zajmie wigcej czasu, niz
przejscie bezposrednio z punktu emisji do detektora. Wystapi zatem opdZnienie
czasowe — Swiatto tak rozpraszane bgdzie rejestrowane w detektorze réwnocze-
S$nie ze Swiattem bezposrednim pochodzacym z péZniejszych chwil rozwoju wiel-
kiego peku.

Uzywany w tej pracy termin “wielokrotne rozpraszanie” obejmuje wszystkie
mechanizmy prowadzace do zarejestrowania w detektorze dodatkowego Swiatta,
ktére nie byty uprzednio uwzglgdniane w analizie obserwacji wielkich pgkéw.
Oznacza to, ze skrétowe pojecie Swiatla wielokrotnie rozproszonego obejmuje
promieniowanie czerenkowskie rozproszone dwa i wigcej razy, jak réwniez roz-
proszone, takze jednokrotnie, fotony fluorescencyjne.

Wielkos$¢ sygnatu pochodzacego od wielokrotnych rozproszen Swiatta bedzie
zalezata od historii rozwoju wielkiego peku, jak réwniez od stanu atmosfery na
znacznym obszarze wokoét jego potozenia. Ztozonos$¢ proceséw odpowiedzial-
nych za powstanie tego dodatkowego sygnatu uniemozliwia wiarygodne uzycie
go w rekonstrukcji wielkich pgkéw. Musi by¢ on traktowany jako dodatkowe tto
obecne podczas obserwacji, ktére nalezy odjac od zarejestrowanego sygnatu przy
analizie danych. Zignorowanie tego wkladu prowadzitoby do przeszacowania ilo-
Sci §wiatla dochodzacego od wielkiego peku, co przektadatoby si¢ na zawyzenie
obliczonych energii obserwowanych wielkich pekow.

Wiarygodne okreSlenie efektéw wielokrotnego rozpraszania Swiatta wymaga
ztozonych analiz, ktére zostaly przeprowadzone dopiero w okresie ostatnich kil-
kunastu lat. Tak jak przy badaniu innych aspektéw rozwoju i obserwacji wielkich
pekow, przydatnym narzedziem do wykonywania tych prac sa symulacje Monte
Carlo. Poczatkowe analizy zawieraly pewne uproszczenia, pozwolity jednak oce-
ni¢ znaczenie efektu wielokrotnego rozpraszania Swiatta [121-123]. W kolejnych
etapach przeprowadzone zostaty poglgbione badania tego zjawiska, przy jak naj-
doktadniejszym uwzglednieniu warunkéw, ktére moga panowaé podczas obser-
wacji wielkich pekéw [124-129]. Na potrzeby symulacji komputerowych obser-
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wacji wielkich pgkéw wykonana zostata rowniez analiza wielokrotnego rozpra-
szania Swiatta pochodzacego ze Zrdodta punktowego [130, 131]. Prowadzone byty
réwniez prace nad analitycznym opisem zjawiska, ktére przy pomocy obliczen
numerycznych z coraz lepszym przyblizeniem opisywaly rzeczywiste warunki
obserwacji [132-136]. Dzigki tym pracom od kilku lat jest dostgpny i wyko-
rzystywany w analizie danych obserwacyjnych opis wktadu swiatla wielokrotnie
r0Zproszonego.

5.1 Procesy rozpraszania Swiatla w atmosferze

Strumien Swiatla na swojej drodze w atmosferze ulega ostabieniu. Czynnik trans-
misji T’ opisuje jaka czg$¢ poczatkowej liczby fotonéw dotrze do konca drogi,
nie ulegajac rozproszeniom lub absorpcji. Jesli pokonywany odcinek ma grubos¢
optyczna 7, to zgodnie z prawem Lamberta-Beera:

T=e. 3)

W przypadku izotropowego Zrédla Swiatta (z czym mamy do czynienia przy emi-
sji fluorescencyjnej) o natgzeniu Iy, w detektorze zostanie zmierzone Swiatto o
natezeniu: AQ
P “4)
gdzie AS) jest katem brytowym jaki wyznacza apertura teleskopu z punktu wi-
dzenia Zrédia emisji. Zaleznosci te opisuja jedynie ostabienie Swiatla; dodatkowa
poprawka jest potrzebna dla uwzglednienia Swiatta ktére moze zosta¢ dodane do
obserwowanego sygnatu w wyniku rozproszen.

Grubos¢ optyczna dowolnego odcinka w atmosferze moze by¢ traktowana
jako suma przyczynkéw zwiazanych z czgScig molekularng i aerozolowa:

[:[OT

T = Ty + Ty ®))

Ich wartosci zaleza od dlugosci fali Swiatta i potozenia w atmosferze. Najczgsciej
mozna z duza doktadnoScia przyjaé, ze rozwazany obszar atmosfery jest jedno-
rodny w plaszczyZnie poziomej. Wtedy do opisu propagacji Swiatta wystarczy
znaé pionowa zalezno$¢ 7. Dla dowolnej drogi odchylonej od pionu o kat ¢, na
odcinku pomigdzy wysokoSciami hy i hy grubo$¢ optyczna wyniesie:

7(h1, h2, A, ) = 7(hy, ha, A) /cosC, (6)

gdzie 7(hy, ha, A) jest wartoscig okreslong dla kierunku pionowego. Do wszyst-
kich obliczen propagacji §wiatta wystarczajace jest okreSlenie zaleznosci 7(h, \)
przy pomocy pomiaréw grubos$ci optycznej migdzy poziomem gruntu a réznymi
wysokosciami h.
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Przy analizie obserwacji emisji fluorescencyjnej wielkich pgkéw najwazniej-
szym czynnikiem, okreSlajacym transmisj¢ Swiatla, jest rozpraszanie fotonéw. W
zakresie bliskiego ultrafioletu absorpcja Swiatta jest zaniedbywalnie mata [137,
138].

Rozpraszanie na molekulach. Prawdopodobienistwo rozproszenia fotonu na
jednostkowej drodze jest okreslone przez wspétczynnik rozpraszania a(h, ). Od-
dzialywanie Swiatla z gazem molekularnym opisane jest przekrojem czynnym
na rozpraszanie Rayleigha. W warunkach standardowych (STP: 1000 hPa, 0°C)
wspolczynnik rozpraszania na molekutach wynosi [139, 140]:

2473 (n2.p(A) — 1\ 64 3p(\)
<n%TP(A) + 2) 6 —Tp(\)

Ngrp jest liczba czasteczek w jednostkowej objetosci w warunkach standardo-
wych, ngrp(\) jest wspotczynnikiem zatamania Swiatta. Ostatni czynnik sta-
nowi niewielka poprawke (p(\) ~ 0.03), uwzgledniajaca wptyw asymetrii mo-
lekut azotu i tlenu na polaryzacje¢ Swiatla. Do okreSlenia wspéiczynnika rozpra-
szania w atmosferze potrzebne jest poznanie profili temperatury 7'(h) i ci$nienia

p(h):

(7)

m,s7P(A) = Nsrpor(A) = Narpd

p(h) Tsrp
psrp T(h)

Grubos$¢ optyczna w kierunku pionowym moze by¢ obliczona na podstawie
wspotczynnika rozpraszania:

Oém(h, )\) = Ofm,STP()\) (8)

ha
(B o, ) = / (', NVl ©)
h1

Przy analizie rozwoju wielkich pgkéw przydatnym parametrem jest gtgbokos¢ at-
mosferyczna X, obliczana zazwyczaj w g/cm?, jaka czastki przebywaja na swojej
drodze. Réwniez ostabienie Swiatla w wyniku rozpraszania Rayleigha zalezy od
ilosci materii przez jaka musi przejs¢ Swiatto. Mozna zatem w uproszczony spo-
sOb okresli¢ grubos¢ optyczna:

X 400 nm 4
\) = . 10
T 2974g/cm2< A ) (10)

Podczas rozpraszania nastgpuje zmiana kierunkOw rozchodzenia si¢ §wiatla.
Dla prawidtowego obliczenia iloSci Swiatta trafiajacego do detektora w wyniku
rozproszen niezbgdne jest wigc okreSlenie rozktadu prawdopodobienstw rozpra-
szania w zaleznosci od kata odchylenia P(#) = do/dS2 - 1/0. Dla molekut za-
lezno$¢ t¢ mozna okresli¢ analitycznie. Charakterystyczna wtasnoScia rozpra-
szania Rayleigha jest symetria tego rozkladu dla kierunkéw wprzéd i wstecz:
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o (1 + cos?0). W przypadku powietrza, z powodu anizotropii czasteczek N i
O,, rozktad ten ulega niewielkiej korekcie:

3

Fn(0) = 167(1 + 20)

(1436 + (1 — 6)cos?d); § ~ 0.01. (11)

Rozpraszanie na aerozolach. W przypadku aerozoli sytuacja jest bardziej zto-
zona — niemozliwy jest Scisly opis analityczny ich wlasnosci. Mozliwe sg roz-
wazania przy pewnych zatozeniach, np. kulisto$¢ czastek w opisie rozpraszania
Miego [141]. Wtasnosci aerozoli moga jednak odbiegac¢ od tych zatozen, ich
sktad moze by¢ réznorodny i ulegaé¢ szybkim zmianom, zaleznie od lokalizacji
geograficznej, wiatréw i warunkéw pogodowych.

Okreslenie ekstynkcji wywotanej obecnoscia aerozoli wymaga ciagtych po-
miaréw grubosci optycznej aerozoli w zaleznosci od wysokosci 7,(h, A). Moze
ona réwniez ulega¢ szybkim zmianom, nawet w skali jednej nocy. Ksztalt roz-
ktadu takze moze ulega¢ zmianom, cho¢ ma on pewne charakterystyczne wtasci-
wosci. Z reguty aerozole sa obecne w znaczacych ilosciach tylko do wysokosci
kilku kilometréw. W warstwie przyziemnej moze dochodzi¢ do wymieszania,
ktére prowadzi do prawie jednorodnej koncentracji aerozoli do pewnej wysoko-
Sci, powyzej ktorej szybko maleje.

Zalezno$¢ rozpraszania na aerozolach od dtugosci fali zalezy od samej dtu-
gosci fali padajacego Swiatla, jak tez od rozmiar6w aerozoli. Przyjetym opisem
zalezno$ci jest funkcja potggowa:

Ao

:
) = nix) - () (12)

gdzie +y jest nazywane wyktadnikiem Angstrgbma [142]. Wartos¢ tego wyktadnika
zalezy od rozmiar6w aerozoli — przy malejacych rozmiarach wyktadnik ten ro-
S$nie, dazac do wartosci 7 ~ 4 dla molekut. Dla aerozoli o stosunkowo matych
rozmiarach (<1 pm), emitowanych w spalaniu ro§linnosci oraz charakterystycz-
nych dla rejonéw miejskich, wyktadnik ten przyjmuje stosunkowo duze wartosci
v =1.41 £ 0.35 [143]. Na terenach pustynnych, gdzie dominuja wigksze czastki
aerozoli, zaleznos$¢ od dlugosci fali jest praktycznie zaniedbywalna.

ZaleznoS$¢ katowa rozpraszania na aerozolach nie ma ogdélnego opisu anali-
tycznego. Dodatkowo, w zaleznoSci od sktadu aerozoli, rozktad katowy prawdo-
podobienstwa rozpraszania moze ulega¢ zmianom. Najwigksza r6znica w poréw-
naniu do rozktadu katowego dla rozpraszania Rayleigha jest zwigkszone praw-
dopodobienstwo rozpraszania pod matymi katami. Rozktad prawdopodobien-
stwa jest dobrze przyblizony przez zmodyfikowana funkcje Henyey’a-Greensteina
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[106]:

1—g? 1 3cos?h —1

1
47 | (1 + g2 — 2gcosf)3/2 + 2(1 + g2)3/2 (13)

P.(b;9,f) =

Pierwszy czton odpowiada zwigkszonemu rozpraszaniu w kierunkach do przodu,
drugi — niewielkiemu wzrostowi rozktadu w kierunku wstecznym. Parametr g =
(cos #) opisuje asymetri¢ rozpraszania, parametr f — wzgledng wielko$¢ maksi-
mow rozpraszania do przodu i wstecz.
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6 Wielokrotne rozpraszanie Swiatla w obserwacjach
wielkich pekéw atmosferycznych

6.1 Sposéb wykonania symulacji

Symulacje Monte Carlo zjawiska wielokrotnego rozpraszania Swiatla zostalty wy-
konane przy pomocy programu Hybrid_fadc [144]. Zostal on opracowany na po-
trzeby eksperymentow Fly’s Eye 1 HiRes. Program ten umozliwia symulacjg¢ roz-
woju oraz detekcji wielkich pekéw atmosferycznych. Pierwotna wersja obejmo-
watla procedury pozwalajace obliczy¢ wielkos¢ sygnatu zmierzonego w detektorze
pochodzacego od bezposredniej emisji fluorescencyjnej, oraz od promieniowania
czerenkowskiego: przychodzacego bezposrednio i po jednokrotnym rozproszeniu
(rys. 49). Program ten zostat rozszerzony 1 zmodyfikowany przez autora tak, aby
wykonywaé symulacje wielokrotnego rozpraszania Swiatla, zaréwno fluorescen-
cyjnego jak i czerenkowskiego, oraz okresla¢ wiasnosci dodatkowego sygnatu re-
jestrowanego w detektorach w wyniku tego zjawiska.
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Rysunek 49: Wynik symulacji §wiatla rejestrowanego w detektorze, w funkcji
glebokosci atmosferycznej wielkiego peku. Plaszczyzna zawierajaca wielki pek i
detektor (SDP) pionowa, o§ w ptaszczyznie nachylona pod katem y, = 45°. Li-
nie przerywane przedstawiaja wielko$¢ wkladu od fluorescencji i promieniowania
czerenkowskiego do catkowitego sygnatu (linia ciagta) [124].
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Program Hybrid_fadc umozliwia wykonanie symulacji wielkiego peku, po-
jedynczych lub serii o okreS§lonych dlugos$ciach. Energie i potozenia wielkich
pekow moga by¢ Scisle zadane lub losowo wybierane z okreslonych przedziatéw.
Oryginalna wersja programu przeprowadza jednowymiarowe symulacje wielkich
pekow (bez uwzgledniania ich poprzecznej rozciaglosci) w trojwymiarowej prze-
strzeni.

Symulacja rozpoczyna si¢ okresleniem geometrii zjawiska: katow okreslaja-
cych orientacje¢ osi wielkiego peku wzgledem ptaszczyzny powierzchni Ziemi,
oraz potozenie tej osi wzglgdem detektora. Na podstawie tej geometrii obliczana
jest trasa wielkiego peku, oraz jej potozenie na niebie obserwowanym z puntu
widzenia detektora. OS wielkiego peku zostaje podzielona na czesci — kazda z
nich w polu widzenia teleskopu fluorescencyjnego ma dlugos¢ 0.04°. Te czesci
okreslaja kolejne kroki, w ktérych program wykonuje szczegétowe obliczenia ob-
serwowanego sygnatu. Opierajac si¢ na geometrii oraz gtgbokosci atmosferycznej
pierwszego oddziatywania, ustalonej lub losowanej na poczatku symulacji, w kaz-
dym kroku na podstawie parametryzacji Gaissera-Hillasa (1) obliczana jest liczba
czastek w wielkim pgku. Ten rozmiar wielkiego pgku umozliwia okreslenie liczby
fotonéw fluorescencyjnych i czerenkowskich wyprodukowanych na odcinku da-
nego kroku.

Swiatto fluorescencyjne ma rozktad izotropowy — wiedzac to mozliwe jest za-
tem obliczy¢ wielko$¢ sygnatu, pochodzacego od tej skladowej, rejestrowanego
w detektorze. Takze wielko$¢ bezposredniej emisji czerenkowskiej w kierunku
detektora moze by¢ obliczona na podstawie zadanego rozktadu katowego. Przy
symulacji wiazki fotonéw czerenkowskich, w ramach jednowymiarowego przy-
blizenia, zaktada si¢ ze nie rozchodza si¢ one w réznych kierunkach, ale towa-
rzysza wielkiemu pgkowi. W ten sposéb wiazka ta narasta — w kazdym kolejnym
kroku programu dodawane sa do niej kolejne fotony. Z drugiej strony nastgpuje
takze ostabienie wiazki. Na podstawie dtugosci drogi w danym kroku i potozenia
w atmosferze obliczane jest prawdopodobienstwo rozproszenia §wiatla, a nastgp-
nie wiazka fotonéw jest proporcjonalnie pomniejszana. Tak symulowana wigzka
jest podstawa do obliczenia kolejnej sktadowej rejestrowanego sygnatu — jedno-
krotnie rozproszonego Swiatta czerenkowskiego. W kazdym kroku znany jest kat
migdzy osia wielkiego pgku a kierunkiem do detektora, co na podstawie rozkta-
doéw katowych prawdopodobienstwa pozwala obliczy¢ iloS¢ Swiatla trafiajacego
do detektora w wyniku rozpraszania §wiatta czerenkowskiego.

Obliczenia sa prowadzone réwnoczes$nie dla 16 przedziatéw dtugosci fali, po-
krywajacych zakres od 276 do 420 nm. W symulacjach uwzgledniany jest ksztatt
widma emisji fluorescencyjnej (rys. 42), zachodzacej w tym wlasnie przedziale
dlugosci fal. Symulacje uwzgledniaja rowniez wiasnosci detektora, takie jak cha-
rakterystyka filtru §wiatla, wydajnos¢ fotopowielaczy przy poszczegdlnych diu-
goSciach fali czy straty §wiatta w ukladzie optycznym.
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Aby umozliwi¢ symulowanie wielokrotnego rozpraszania Swiatta, program
zostat znaczaco zmodyfikowany i rozbudowany.

Z uwagi na olbrzymig liczbe czastek i fotonéw produkowanych w procesie
rozwoju wielkiego pgku, wszystkie symulacje tego zjawiska musza korzystaé z
pewnych uproszczen. W przypadku wielkiego peku o energii 10'°eV w wiekszo-
$ci krok6éw programu Hybrid_fadc liczba emitowanych fotonéw jest rzedu 101
Liczba krokéw w symulacji zalezy od zadanej geometrii — dla nachylonych wiel-
kich pgkéw przelatujacych nad detektorem moze przekraczaé 4000. Aby bylo
mozliwe wykonanie programu w rozsadnym czasie, procedury symulujace roz-
praszanie §wiatla w atmosferze nie moga §ledzi¢ indywidualnie $ciezek wszyst-
kich fotonéw. Dlatego catkowita liczba fotonéw produkowanych w kazdym kroku
programu zostaje podzielona na “paczki”. Podziat ten mozna zmieniaé — wigksza
liczba mniejszych paczek zmniejsza statystyczne fluktuacje koicowych wynikéw,
kosztem dtuzszego czasu wykonywania symulacji. Typowe symulacje byty wyko-
nywane, osobno dla fotonéw fluorescencyjnych i czerenkowskich, przy podziale
Swiatta produkowanego w kazdym kroku i w kazdym przedziale widmowym na
10000 jednakowych paczek. Rozpraszanie Swiatla, a takze wlasnoSci detektora,
zaleza od dtugosci fali Swiatta, dlatego konieczne jest osobne §ledzenie fotonéw
z réznych przedzialéw widma.

Potozenie wielkiego peku w danym kroku okresla punkt poczatkowy drogi
kazdej paczki fotonéw. Wczesniejsza modyfikacja programu, wykorzystujaca
funkcje rozktadu poprzecznego NKG (2) umozliwia wykonywanie tr6jwymiaro-
wej symulacji rozwoju wielkiego peku [145], jednak wiazaloby si¢ to ze znacza-
cym wydluzeniem czasu przebiegu. Rozmiary obszaru, w ktérym produkowana
jest przewazajaca wigkszos¢ fotondéw, sa bardzo mate w poréwnaniu ze Srednimi
drogami rozpraszania w atmosferze, wigc po testach potwierdzajacych ze to przy-
blizenie nie powoduje zauwazalnych réznic w wynikach, punkt na osi wielkiego
peku zostal przyjety za miejsce emisji wszystkich fotonéw w danym kroku. Kie-
runek poruszania si¢ paczki fotondw zostaje wybrany losowo. W przypadku flu-
orescencji kierunek jest losowany na podstawie rozktadu izotropowego. Dla foto-
néw czerenkowskich przyjety zostal eksponencjalny rozktad katowy emisji [28]:

dN e=0/%
—5 X 57
dQ2  2mwsiné
ktéry oddaje w przyblizeniu efekt naktadajacych si¢ rozktadéw kierunkéw cza-
stek wielkiego peku i katow emisji. Szeroko$¢ rozktadu emisji zalezy od energii
granicznej F; na emisje czerenkowska: 6, = 0.83E, %% i zmienia si¢ z wyso-
koscia — uzyta w symulacjach warto$¢ odpowiada potozeniom wielkich pgkéw
blisko ich maksiméw, gdzie emisja ta jest najintensywniejsza.
Przy propagacji §wiatta zaktada sig, ze wszystkie fotony paczki docieraja do
punktu rozproszenia. Jest to jedno z koniecznych uproszczen symulacji: w rze-

Oy ~ 4.5°, (14)
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czywistosci wiazka rownolegtego Swiatta ulegataby sukcesywnemu ostabieniu
przez rozpraszanie wzdtuz calej swojej drogi. Dla uniknigcia zwielokrotnienia
koniecznych obliczen w takim przypadku, zaktada si¢ ze wszystkie fotony paczki
ulegaja rozproszeniu w jednym punkcie, po przebyciu tej samej drogi. Diugosé
tego odcinka jest losowo okreslana na podstawie prawdopodobienstw rozprasza-
nia Swiatta w pokonywanych warstwach atmosfery. Losowana jest przebyta odle-
gtos¢, w jednostkach drogi swobodnej, przy rozktadzie oddajacym eksponencjal-
nie malejace prawdopodobieistwo pokonania coraz dtuzszych drég. Osobno jest
losowana droga dla rozpraszania na molekutach i aerozolach.

Na podstawie znanego punktu poczatkowego i kierunku, oraz zalozonych wa-
runkéw atmosferycznych, obliczane jest odpowiadajace wylosowanej wartosci
polozenie punktu rozproszenia. Dla rozpraszania Rayleigha obliczenia sa prze-
prowadzane w oparciu o profil gestosci powietrza (10). W obliczeniach rozprasza-
nia na aerozolach konieczne jest dodatkowo okreslenie ich rozktadu w atmosfe-
rze. W oryginalnej wersji programu Hybrid_fadc przyjety zostal eksponencjalny
model rozktadu aerozoli:

Oéa(h,> — _ie*h/HM’ (15)
Ay
w ktérym Aj; oznacza Srednig droge rozpraszania na aerozolach na poziomie
gruntu. Koncentracja aerozoli maleje ze wzrostem wysokosci nad gruntem ze
skala rowna Hy;= 1.2 km. Ten model zostal réwniez uzyty przy symulacjach
wielokrotnego rozpraszania Swiatla.

Po osobnym obliczeniu drég rozpraszania dla obu mechanizmdéw nastgpuje
ich poréwnanie — z dwdéch obliczonych punktéw ten potozony blizej punktu startu
jest przyjety jako miejsce, gdzie dochodzi do rozpraszania fotonéw paczki. W ten
sposOb uwzgledniany jest fakt, ze przy natozeniu dwdch proceséw rozpraszania, z
ktérych kazdy ma wiasng charakterystyczng droge swobodna, otrzymamy krétsza
od kazdej z nich catkowita drogg swobodna. Istnieje takze mozliwosé, ze jedna
lub obie wylosowane dtugosci drogi do punktu rozpraszania przekraczaja grubos¢
optyczna warstw molekut lub aerozoli wzdtuz danej trasy w atmosferze. Dla pa-
czek fotondw poruszajacych sig¢ w gérg oznacza to, ze wylecg one poza atmosfere;
dla kierunkéw w doét — ze trafia w powierzchni¢ ziemi zanim ulegna rozproszeniu.
Jesli w symulacji nie dochodzi ani do rozpraszania Rayleigha, ani na aerozolach,
Sledzenie paczki fotonéw jest przerywane, bez obliczania wktadu §wiatta rozpro-
szonego do rejestrowanego sygnatu. Jesli tylko jeden mechanizm prowadzi do
rozpraszania w atmosferze, ten punkt jest przyjmowany jako podstawa dalszych
obliczen.

Powyzsze obliczenia pozwalajg ustali¢ warunki rozpraszania: znany jest kie-
runek propagacji przed rozproszeniem, miejsce gdzie do niego dochodzi, oraz
jaki proces jest za nie odpowiedzialny. Przy ustalonym w symulacji potozeniu
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Rysunek 50: Schemat symulacji wielokrotnego rozpraszania $wiatta. Swiatto
emitowane w kazdym kroku programu jest dzielone na paczki, ktére losowo ule-
gaja rozproszeniom w atmosferze. Kazdy punkt rozproszenia jest Zrédtem im-
pulsu rejestrowanego w detektorze, o okreS§lonych wlasnoSciach: intensywnosé,
kierunek na niebie, czas obserwacji, dlugos¢ fali.

detektora obliczany jest kat, o jaki fotony musza zosta¢ odchylone aby zostaty
zarejestrowane. Z odpowiedniego rozktadu katowego wyliczane jest, jaka czgs¢
paczki fotondw zostanie rozproszona pod tym wlasnie katem. Dla rozpraszania
na molekutach jest to rozktad oc (1 + cos?d), dla aerozoli uzyty zostat rozktad
oparty na modelu pustynnym aerozoli [146]. Ta czgs$¢ paczki, obliczona przy
uwzglednieniu takze odlegtosci od detektora, zostanie zarejestrowana jako poje-
dynczy przyczynek do sygnatu od Swiatta rozproszonego. Wielkos¢ tego sygnatu
jest pomniejszana o czynnik odpowiadajacy ostabieniu §wiatta na drodze przez at-
mosfer¢ migdzy punktem rozpraszania a detektorem. Wiaze si¢ to z mozliwoscia
zajScia kolejnego rozproszenia — konieczne jest uwzglednienie ostabienia sygnatu
z tego powodu, ale ilo$¢ §wiatla rozpraszanego na tym odcinku w réznych kie-
runkach jest bardzo mata i moze by¢ pominigta w dalszej symulacji. Wzgledne
potozenie punktu rozpraszania i detektora pozwala obliczy¢ kierunek na niebie, z
ktérego sygnal zostanie zarejestrowany. Na podstawie catkowitej dtugosci trasy
fotonéw, od punktu emisji do detektora, obliczany jest takze moment, w ktérym
impuls zostanie zaobserwowany.

Aby §ledzi¢ te fotony paczki, ktére nie zostaty rozproszone w kierunku de-
tektora, zaklada si¢ ze kontynuuja one swoja droge po rozproszeniu razem, jako
nieco mniejsza paczka. Na podstawie wlasciwego rozktadu katowego prawdopo-
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dobienstwa rozpraszania wylosowany zostaje kierunek dalszego odcinka drogi tej
paczki. Traktujac miejsce, w ktérym doszto do rozpraszania, jako nowy punkt
startowy, powyzsze obliczenia moga zosta¢ powtérzone w petli. W ten spos6b
okreslane sa przyczynki do obserwowanego obrazu wielkiego peku pochodzace
z wielokrotnego rozpraszania §wiatla. Liczba kolejnych rozproszen moze by¢
dowolnie duza, jednak z praktycznych wzgledow wykonywania programu zostata
ograniczona do pigciu. W kazdej iteracji petli okoto potowy paczek wylatuje poza
atmosferg lub trafia w ziemig, co prowadzi do szybkiego spadku liczby przyczyn-
kéw ze wzrostem liczby kolejnych rozproszen, wigc takie ograniczenie ich liczby
ma bardzo maty wptyw na wyniki symulacji.

Zatozenie, ze fotony rozchodza si¢ w paczkach jest akceptowalnym przybli-
zeniem. Liczba paczek w pojedynczej symulacji jest rzedu 10°, co wystarcza do
uniknigcia duzych fluktuacji w wynikach. W wyniku losowan kierunkéw paczek
i dlugosci pokonywanych przez nie drég moze si¢ jednak zdarzy¢, ze miejsce roz-
proszenia znajdzie si¢ w malej odlegtosci od detektora. W takiej sytuacji czynnik
geometryczny (kat brytowy, pod jakim jest widziana apertura teleskopu) spowo-
duje, ze sygnatl obliczony dla tego punktu rozpraszania bedzie znaczaco wigkszy
od Srednich wartoSci. Takie impulsy wyrdzniaja si¢ lokalnie na mapach sygnatu
Swiatta rozproszonego, ale nie maja znaczacego wptywu na konicowe wyniki ana-
liz rozktadu tego Swiatla na duzych obszarach nieba.

6.2 Wyniki symulacji Swiatla wielokrotnie rozproszonego

W trakcie kazdego wykonania programu Hybrid_fadc, dla wszystkich rozproszen
paczek fotondw obliczane sa odpowiadajace im wielkoSci zarejestrowanego sy-
gnatu, kierunek na niebie skad przybytly, czas przyjscia do detektora, przedzial
widmowy w ktérym zawiera si¢ dtugos¢ fali Swiatta i liczba rozproszen, ktére do-
prowadzity do powstania tego sygnatu. Zapisanie calej tej informacji w plikach
nie jest praktycznie mozliwe — pojedyncze wykonanie programu generowatoby
gigabajty danych. Dlatego w procedurach symulujacych wielokrotne rozprasza-
nie Swiatta wprowadzone zostaty elementy przeprowadzajace wstgpna obrobke
danych juz w trakcie wykonywania programu.

Symulacja wielkiego peku jest podzielona na kroki. Kazdemu z nich od-
powiada przedzial czasu, w ktérym Swiatto bezposrednie jest obserwowane w
detektorze. Kazdy zarejestrowany impuls §wiatla rozproszonego, po obliczeniu
czasu przyjscia do detektora, zostaje dodany do sygnatu zarejestrowanego pod-
czas odpowiadajacego mu kroku. Oprdcz zbierania sygnatu catkowitego, przy-
chodzacego ze wszystkich kierunkéw na niebie, nastgpuje takze sumowanie w
mniejszych obszarach: obliczana jest odlegtos¢ katowa migdzy kierunkiem przyj-
Scia Swiatla rozproszonego a biezacym potozeniem wielkiego pegku, co pozwala
zliczaé sygnat w wybranych obszarach. W wykonywanych symulacjach zapisy-
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Rysunek 51: Wyniki symulacji Swiatta rozproszonego, dla pionowego wielkiego
peku padajacego na ziemi¢ w odleglosci 15 km od detektora. Linia ciagla jest
suma sygnatéw od bezposredniego Swiatta fluorescencyjnego i bezposrednich
oraz jednokrotnie rozproszonych fotonéw czerenkowskich. Punkty przedstawiaja
dodatkowe wklady od rozproszonego Swiatta fluorescencyjnego i wielokrotnie
rozproszonego Swiatta czerenkowskiego w poszczegdlnych krokach programu,
zsumowany w kole o promieniu jednego stopnia wokét biezacego potozenia wiel-
kiego peku [127].

wana byla informacja o ilosci Swiatta rozproszonego rejestrowanego w kotach o
promieniach 1, 21 5 stopni wokét centrum obrazu wielkiego peku.

Przyktadowe wyniki uzyskane z jednej symulacji pionowego wielkiego pgku
przedstawione sa na rys. 51. W funkcji gltgbokosci atmosferycznej, odpowiada-
jacej kolejnym krokom programu, zaznaczono wielko$¢ sygnalu pochodzacego
od rozpraszania §wiatla fluorescencyjnego oraz wielokrotnego (czyli z wytacze-
niem pojedynczego) rozpraszania Swiatta czerenkowskiego. Pokazany jest row-
niez taczny sygnal pochodzacy ze Zrédet uwzglednianych juz poprzednio: Swia-
tla bezposredniego i jednokrotnie rozproszonych fotonéw czerenkowskich. War-
tos¢ sygnatu jest podana w fotoelektronach, uzywanych jako jednostka w pro-
gramie Hybrid_fadc. Zasadnicza czg$¢ przedstawionej ponizej analizy opiera
si¢ na wzglednych wielkoSciach sygnatu pochodzacego z réznych Zrédet, wigc
szczegbly uzytej w programie kalibracji detektora nie maja wptywu na koicowe
wyniki. Na wykresie przedstawione sa zsumowane impulsy od Swiatla rozpro-
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szonego dochodzace do detektora z kierunkéw odleglych maksymalnie o 1° od
chwilowego potozenia wielkiego peku. Widoczna jest przewaga sygnatu od roz-
proszonych fotonéw fluorescencyjnych nad wielokrotnie rozpraszanym Swiatlem
czerenkowskim. Ilo$¢ §wiatla rozproszonego ro$nie w miar¢ rozwoju wielkiego
peku, gdy przechodzi on przez coraz gestsze warstwy atmosfery. Dodatkowy
wktad od Swiatta wielokrotnie rozproszonego osiaga poziom kilku procent cal-
kowitego rejestrowanego Swiatla.

Swiatlo rozproszone, poprzez swoja wydtuzona droge, przychodzi do detek-
tora op6znione. Oznacza to, ze moze by¢ ono rejestrowane rowniez po zakoncze-
niu obserwacji Swiatta bezposredniego. W tej analizie, po§wigconej okresleniu
wielkoSci tta Swiatta rozproszonego w stosunku do Swiatta przychodzacego bez-
posrednio od wielkiego peku, ta bardzo op6Zniona cz¢$¢ sygnatu nie jest brana
pod uwage.

Poza wkiadem §wiatla rozproszonego zliczanym w okreslonych obszarach, do
bardziej szczegétowych analiz rozktadu zapisywane byty rowniez peine dane o
wszystkich impulsach przychodzacych w wybranych chwilach. Z uwagi na roz-
miary plikoéw z danymi zapisy te byty wykonywane tylko dla wybranych chwil:
w kroku programu, w ktérym jest obserwowany najwigkszy sygnat, a takze w
krokach odpowiadajacych punktom 250 g/cm? wyzej i ponizej tego maksimum
(dla kierunkéw bliskich pionowemu, przy ktérych maksimum rozwoju znajduje
si¢ stosunkowo nisko nad ziemia, nizszy punkt moégt nie by¢ obserwowany). W
przedziatach czasu odpowiadajacych tym krokom zostaje zapisana informacja o
kierunku i czasie przylotu kazdego impulsu od Swiatla wielokrotnie rozproszo-
nego, jego wielkos¢ i przedzial widmowy, a takze liczba rozproszen na drodze
migdzy punktem emisji a detektorem.

Przyktadowy wynik symulacji przedstawiony jest na rys. 52. We wspétrzed-
nych azymutalnych zaznaczone zostaly kierunki na niebie, z ktérych poszcze-
g6lne impulsy Swiatta wielokrotnie rozproszonego docieraja do detektora. Przy
uzyciu procedury wykonujacej tréjwymiarowa symulacj¢ wielkiego pgku uzy-
skano roéwniez rozktad §wiatla przychodzacego bezposrednio od wielkiego peku.
Obszar zawierajacy 90% tego §wiatla ma rozmiary ~ 1°. W przeciwienstwie do
bezposredniego, Swiatlo rozproszone przychodzi z duzo wigkszego obszaru. Naj-
wigksza koncentracja pokrywa si¢ z biezacym potozeniem wielkiego pgku, ale
znaczace ilosci Swiatta dochodza takze z kierunkéw odlegtych od niego o wiele
stopni, a pojedyncze impulsy przychodza z praktycznie catego nieba. Oczywiscie
przy obserwacji wielkich pekéw sygnal nie jest zbierany z tak wielkich obszaréw,
wigc odlegle impulsy nie zakiéca pomiaréw, moga najwyzej przyczyni€ si¢ do
krétkotrwatego wzrostu Swiatta tta.

Rys. 52 przedstawia tylko rozktad kierunkéw obserwowanych impulséw, po
dodaniu informacji o ich wielkosci mozna okresli¢ natgzenie Swiatta wielokrot-
nie rozproszonego z réznych czesci nieba. Swiatto skupia si¢ wokét chwilo-
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Rysunek 52: Obserwowany w detektorze rozktad Swiatta wielokrotnie rozproszo-
nego na niebie. Ciemny punkt w centrum obrazu odpowiada obszarowi, z ktérego
przychodzi 90% bezposredniego Swiatta. Wynik symulacji pionowego wielkiego
peku o energii 1012 eV, odleglego o 15 km od detektora [124].

wego potozenia wielkiego peku, warto wigc ten kierunek przyjaé za punkt od-
niesienia. Niebo wokoét tego punktu zostalo podzielone na koncentryczne pier-
Scienie o szerokosci 0.1°, a wielko$¢ sygnatu zostata w nich zsumowana, osobno
dla poszczegdlnych sktadowych. Wynik obliczen, do odleglosci 4° od centrum,
jest przedstawiony na rys. 53. Rozktad Swiatta przychodzacego bezposrednio
od wielkiego peku jest obliczony na podstawie funkcji NKG, opisujacej dobrze
profil poprzeczny emisji fluorescencyjnej i czerenkowskiej, uzyty jest rowniez
jako przyblizenie rozktadu punktéw pierwszego rozpraszania fotondw czeren-
kowskich. Obszar emisji §wiatta, ogladany z odlegtosci do kilkudziesigciu ki-
lometréw, ma na niebie niewielkie rozmiary: prawie caty sygnal miesci si¢ w
promieniu < 1°. Sygnat od rozproszonego Swiatta fluorescencyjnego i wielo-
krotnie rozproszonego Swiatta czerenkowskiego nie jest tak silnie skupiony. Tak
obliczony rozktad radialny, w zakresie kilku stopni wokot centrum, jest plaski.
Oznacza to, ze natgzenie tego Swiatta na jednostke kata brytowego spada o 1/,
gdzie ( jest katem od centrum obrazu. W obszarze, gdzie skupia si¢ §wiatlo bez-
posrednie, wzgledny wktad od $wiatla wielokrotnie rozproszonego jest bardzo
maty. Jesli jednak sygnat jest zbierany z wigkszych obszaréw, jego znaczenie be-
dzie wigksze. Od warunkéw obserwacji 1 wlasnosci detektorow zalezy, jak istotny
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Rysunek 53: Radialny rozktad natezenia Swiatta wielokrotnie rozproszonego. Po-
szczegblne sktadowe obserwowanego Swiatla zostaly zsumowane w pierscieniach
o szerokos$ci 0.1°. Pionowa linia odpowiada promieniowi obszaru, z ktérego przy-
chodzi 90% bezposredniego Swiatta [127].

jest wkiad od Swiatta wielokrotnie rozpraszanego.

Przy badaniu zjawiska wielokrotnego rozpraszania konieczne jest zatem okre-
Slenie wielkosSci obszaru nieba, z ktérego sygnat jest zbierany. Przy analizie ob-
razu wielkiego peku niezaleznie od wilasnosci detektoréw, wygodna skala odnie-
sienia jest rozmiar obszaru zawierajacego 90% bezposredniego Swiatta wielkiego
peku [145]. Nalezy jednak pamigtac, ze przy rzeczywistych obserwacjach obszar
zbierania $wiatla moze si¢ nie pokrywac z rozmiarami obrazu wielkiego peku.
Dlatego potrzebne jest réwniez okreslenie wktadu od wielokrotnego rozpraszania
w pewnym zakresie wartoSci kata C.

Prezentowane ponizej wyniki symulacji sa przedstawione w odniesieniu do
sygnatu bezposredniego od wielkiego peku. Do tego “‘starego sygnatu” zaliczone
zostaty wktady, ktére juz wczesniej byty uwzgledniane przy analizie obserwacji,
czyli bezposrednie §wiatlo fluorescencyjne i czerenkowskie, a takze jednokrotnie
rozproszone $wiatto czerenkowskie. Ten ostatni sktadnik jest w pewien sposéb
podobny do Swiatta bezposredniego: z powodu skupienia emisji czerenkowskiej,
obszar gdzie zachodzi wigkszo$¢ pierwszych rozproszen jest zblizony do tego, z
ktérego pochodzi sygnat bezposredni. Pozostate przyczynki do rejestrowanego
Swiatta — “nowego sygnatu” — przychodza do detektora ze znacznie wigkszej cze-
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Sci nieba. Powstaja one w wyniku rozproszen (jedno- i wielokrotnych) Swiatta
fluorescencyjnego oraz wielokrotnych rozproszen Swiatta czerenkowskiego. Naj-
czgSciej przedstawiany jest stosunek tych dwoch sygnatow:

nowy sygnat

M= %)

stary sygnat
Wielkos$¢ ta moze postuzy¢ do obliczenia wkiadu od Swiatta wielokrotnie rozpra-
szanego w catkowitym zmierzonym sygnale:

M
T00% £ 7 catkowity sygnat.

nowy sygnat =
Zestaw symulacji. Przy uzyciu zmodyfikowanego programu Hybrid_fadc wy-
konane zostaly symulacje dla réznych energii czastki pierwotnej i réznych geo-
metrii. Uzyte zostaly wszystkie kombinacje nastgpujacych wartosci:

- energia - 108, 1012, 10%°, 102%eV;

- odlegtosci wielkiego peku od detektora na poziomie gruntu - 3, 7, 15, 25 km;
- kat xo - 30, 50, 70, 90, 110, 130, 150 stopni, dla Jspp = 90° (rys. 18);

- kat ¥gpp - 30, 45, 60, 70 stopni, przy xo = 90°.

Zestaw ten zostal wykonany przy uzyciu modelu atmosfery US Standard, oraz
przy jednej wartosci koncentracji aerozoli, odpowiadajacej drodze na rozprasza-
nie na poziomie gruntu: A4 =9.59 km. Ta stosunkowo wysoka zawarto$¢ aerozoli
pozwala badac efekt wielokrotnych rozproszen w warunkach sprzyjajacych czg-
stemu rozpraszaniu Swiatla.

Wyniki tych symulacji sa przedstawione narys. 54. Obliczony zostat wktad od
Swiatta wielokrotnie rozproszonego do catkowitego sygnalu w obszarze zawiera-
jacym 90% Swiatta. Pokazane sa facznie wyniki dla potozen maksimum wielkiego
peku, oraz punktéw 250 g/cm? wyzszych i 250 g/cm? nizszych od maksimum.
Punkty grupuja si¢ na wykresie przy odlegtosciach 3, 7, 151 25 km, ktore zostaly
wybrane jako odlegtosci od detektora, w jakich wielkie pgki padaja na ziemig.
Punkty zostaty pokolorowane w zaleznosSci od wysokosci nad gruntem. Wyraz-
nie widoczna jest zalezno$¢ — sygnat od Swiatta wielokrotnie rozproszonego jest
silniejszy na mniejszych wysokoSciach.

Na rys. 55 przedstawione zostaly te same wyniki, z podziatem nowego sy-
gnatu na pochodzacy od rozproszonego Swiatta fluorescencyjnego i wielokrotnie
rozproszonego Swiatta czerenkowskiego. Wazniejszy jest wktad od rozprasza-
nia fotonéw fluorescencyjnych. Poréwnanie poszczegdlnych przyczynkéw po-
kazuje, ze ze wzrostem liczby rozproszen zsumowany wktad do obserwowanego
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Rysunek 54: Wkiad Swiatla wielokrotnie rozproszonego do catkowitego obser-
wowanego sygnatu, w funkcji odlegtosci od detektora, w obszarze zawierajacym
90% bezposredniego Swiatla. Roézne kolory odpowiadaja réznym wysokosciom
wielkiego peku nad gruntem [127].
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Rysunek 55: Wkiad rozproszonego Swiatta fluorescencyjnego (po lewej) oraz wie-
lokrotnie rozproszonego Swiatta czerenkowskiego (po prawej) do catkowitego ob-
serwowanego sygnatu, w funkcji wysokosci nad gruntem, w obszarze zawieraja-
cym 90% bezposredniego Swiatta. Rdzne kolory odpowiadaja maksimum wiel-
kiego peku oraz punktom 250 g/cm? powyzej i ponizej [127].

sygnatu szybko maleje. W praktyce wystarczyloby ograniczy¢ obliczenia do 2-
3 rozproszen, Swiatto pokonujace bardziej ztozone drogi wnosi zaniedbywalnie
maty wkiad.

W wynikach mozna zauwazy¢ pokrywanie si¢ rozktadéw punktéw odpowia-
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dajacych maksimum rozwoju wielkiego peku z punktami na wczesniejszych i p6z-
niejszych etapach rozwoju. Oznacza to, ze wielkoS¢ sygnatu Swiatta wielokrotnie
rozproszonego nie zalezy od wieku wielkiego pgku, tylko od potozenia obserwo-
wanego punktu.

Zatozone w symulacjach energie wielkich pgkow r6zng si¢ o cate rzgdy wiel-
kosci, jednak w wynikach nie widaé zaleznosci od energii. Rzeczywiscie, mozna
si¢ spodziewac ze w takich samych warunkach ilo$¢ Swiatta rozpraszanego be-
dzie proporcjonalna do natg¢zenia Zrédta. Okreslanie wzglednej wielkoSci sygnatu
Swiatta wielokrotnie rozproszonego w stosunku do bezposredniego jest wystar-
czajace do uwzglednienia tej zaleznoSci.

6.3 Analiza efektu wielokrotnego rozpraszania w réoznych wa-
runkach

Wyniki przedstawione powyzej uzyskano w symulacjach uzywajac jednych, stan-
dardowych w programie Hybrid_fadc, warunkéw atmosferycznych. Warunki te
w czasie rzeczywistych obserwacji ulegaja znaczacym zmianom — konieczne jest
zbadanie ich wplywu na zjawisko wielokrotnego rozpraszania Swiatta. Do okre-
Slenia znaczenia tych efektéw wykonane zostalty mniejsze zestawy symulacji z
odpowiednio zmodyfikowanymi ustawieniami.

Zbadany zostal wptyw zmiennosci profili ggstosci atmosfery molekularnej na
koncowe wyniki symulacji rozpraszania Swiatta. Dla poréwnania z modelem US
Standard uzyte zostalty modele miesigczne atmosfery opracowane dla Obserwato-
rium Pierre Auger. Wybrane zostaly dwa profile, styczniowy i lipcowy, ktére do-
brze oddaja zakres zmian zachodzacych w ciagu roku (rys. 30). Wyniki symulacji
(rys. 56) pokazuja, ze zmiana profilu atmosfery molekularnej nie ma znaczacego
wptywu na wielokrotne rozpraszanie Swiatta. Niewielkie wzgledne réznice ggsto-
Sci odpowiadajace réznym profilom atmosferycznym tylko nieznacznie zmieniajg
warunki rozpraszania Swiatta, co przektada si¢ na brak zauwazalnych réznic w
wynikach symulacji.

Sprawdzony zostat wptyw uzytego modelu rozktadu emisji czerenkowskiej na
wyniki symulacji. Przyblizony rozktad eksponencjalny (14) zostal poréwnany z
bardziej realistycznym [147]:

e 045" [21sing, 0 < 35°

o 16
e0/225° [27sind, 0 > 35° (16)

AN/dS) o {

Poréwnanie wynikéw symulacji przedstawione sa na rys. 56 — takze w tym przy-
padku nie wida¢ znaczacych réznic. Modele te réznig si¢ rozktadem dla duzych
katow, gdzie emitowany jest tylko drobny utamek catkowitej liczby fotonéw. Réz-
nice te sa bardzo istotne przy okreslaniu iloSci bezpoSredniego Swiatla czerenkow-
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Rysunek 56: Gérny panel: poroéwnanie wynikéw symulacji przy uzyciu ré6znych
modeli atmosferycznych: US Standard Model oraz modeli miesigcznych (dla
stycznia i lipca) opracowanych dla Obserwatorium Pierre Auger. Dolny panel:
poréwnanie wynikéw symulacji przy uzyciu r6znych modeli rozktadéw katowych
emisji czerenkowskiej [127].

skiego rejestrowanego przez detektor. W symulacjach wielokrotnego rozprasza-
nia zmiany kata emisji dotycza tylko matej czgsci fotonéw, ktére sa dodatkowo
zamazywane losowymi zmianami kierunkéw podczas rozproszen, co w efekcie
powoduje, ze te réznice modeli nie maja zauwazalnego wptywu na wyniki kon-
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Rysunek 57: Poréwnanie wynikoéw symulacji przy réznych potozeniach detekto-
row (wysokos¢ nad poziomem morza) [127].

cowe.

Omawiane symulacje byly przeprowadzone przy zatozeniu, ze poziom gruntu,
a wigc takze potozenie detektora, znajduje si¢ na wysokosci 1570 m n.p.m. War-
tos¢ ta odpowiada wysokoSciom detektorow eksperymentu HiRes (1550 1 1593
m n.p.m.), a takze lezy posrodku zakresu potozen detektoréw fluorescencyjnych
Obserwatorium Pierre Auger (migdzy 1421 a 1719 m n.p.m.) i Telescope Array
(1415-1607 m n.p.m.). Gesto$¢ powietrza zmienia si¢ eksponencjalnie z wysoko-
Scia, nalezy wigc sprawdziC czy réznice w potozeniach detektoréw nie pociagaja
za soba zmian w iloSci Swiatta wielokrotnie rozproszonego. R6znice ggstosci po-
wietrza przekladaja si¢ na zmiang prawdopodobienistwa rozpraszania Rayleigha;
rozpraszanie na aerozolach nie zalezy bezposrednio od wysokosSci nad poziomem
morza, ale raczej od wysokosci nad poziomem gruntu i innych lokalnych uwarun-
kowan. Dodatkowe zestawy symulacji zostaty wykonane przy potozeniach detek-
tora przesunig¢tych o 150 m, tj. na wysokoSciach 1420 1 1720 m n.p.m. Wyniki
symulacji (rys. 57) pokazuja, ze nie wprowadza to znaczacych r6znic w wynikach
symulacji. Biorac pod uwagg, ze skala wysokosci atmosfery to ~7.6 km, r6znica
wysokosci 300 m przektada si¢ na 3% réznicy gestosci powietrza, nie nalezy si¢
wigc spodziewaé duzych zmian w rozpraszaniu Swiatta.

Przedstawione powyzej wyniki obejmuja wkiad od Swiatta wielokrotnie roz-
proszonego w obszarze, z ktérego przychodzi 90% Swiatta bezposredniego. Roz-
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miar tego obszaru zalezy od odlegtosci i wysokosci obserwowanego punktu. W
odlegtosciach kilkunastu i wigcej kilometréw od detektora, promien ¢ obrazu jest
mniejszy od 1°. W uzywanych dotychczas detektorach fluorescencyjnych roz-
miary pikseli wynosza 1° 1 wigcej. Przy analizie danych obserwacyjnych obli-
czany jest stosunek sygnatu do szumu przy sumowaniu pomiaréw z pikseli w r6z-
nych odlegtosciach od centrum obrazu — na tej podstawie okreslana jest wielko§¢
obszaru uwzglednianego w dalszych obliczeniach, opisywanego katem (,; (rys.
20). Dla bliskich wielkich pgkow rozmiary te z grubsza odpowiadaja obszarowi
zawierajacemu 90% sygnatu. Jednak przy duzych odlegtosciach wielkos¢ piksela
detektora, a z nim najmniejszy mozliwy kat (,,:, sa wieksze od obrazu wielkiego
peku. Poniewaz ksztalty rozkladéw Swiatta bezposredniego i wielokrotnie roz-
proszonego réznig si¢ znacznie, konieczne jest zatem okreSlenie przyczynku od
Swiatta wielokrotnie rozproszonego w zaleznoSci od kata (.

Wzgledny wktad od Swiatta wielokrotnie rozproszonego w ustalonych katach
¢ jest przedstawiony na rys. 58. Poréwnanie z rys. 54 pokazuje jaka réznicg
wprowadza sumowanie nowego sygnalu w statym kacie (, zamiast w obszarze
zawierajacym 90% sygnatu. Widoczna jest silna zaleznos¢ od odlegtosci — dla
dalekich wielkich pekéw z obszaru o takich samych rozmiarach zarejestrowany
zostanie znacznie wigkszy wktad od §wiatta wielokrotnie rozproszonego niz dla
bliskich. Poréwnanie wykresow (skale na osiach pionowych) z wynikami dla kata
¢ réwnego 1° 1 1.5° pokazuje, ze wzgledny wkiad nowego sygnatu rosnie takze
z katem (. Te wielkosci kata ¢ sa typowe dla rekonstrukcji odlegtych wielkich
pekéw w Obserwatorium Pierre Auger, w ktérym piksele detektoréw fluorescen-
cyjnych maja Srednicg¢ 1.5°. Okazuje si¢, ze dodatkowy sygnat od $wiatla wie-
lokrotnie rozproszonego w takich przypadkach moze na matych wysokosciach
przekracza¢ 10% Swiatta bezposredniego. Wktad ten wydaje si¢ nie zaleze¢ od
wieku wielkiego peku — nie ma réznic migdzy wynikami dla maksimum rozwoju
a punktami 0 250 g/cm? wcze$niejszymi i pézniejszymi, jesli znajduja sig na tych
samych wysokoSciach i odleglosciach.

Przy analizowaniu zjawiska wielokrotnego rozpraszania Swiatla w réznych
warunkach atmosferycznych, bardzo wazne jest zbadanie zaleznosci od koncen-
tracji i rozktadu aerozoli w atmosferze. Przedstawione powyzej wyniki pochodza
z symulacji, w ktérych zatozono Srednig droge rozpraszania na poziomie gruntu
réwna Ar=6.347 km, dla §wiatta o dtugosci fali 361 nm. Na catkowita warto$¢
prawdopodobienstwa rozpraszania sktadaja si¢ przyczynki od rozpraszania Rayle-
igha oraz na aerozolach: 1/A; = 1/Ar + 1/ A 4. Rozpraszanie Rayleigha zalezy
od gestosci powietrza, 1 dla tej dtugosci fali, na wybranej wysokosci poziomu
gruntu (1570 m n.p.m.), droga rozpraszania wynosi /Az=18.77 km. Droga roz-
praszania na aerozolach moze znaczaco si¢ zmieniaé w czasie, w zaleznosci od
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Rysunek 58: Wkiad Swiatla wielokrotnie rozproszonego w funkcji odlegtosci, w
kacie ¢ = 1° (u gory) oraz w funkcji wysokosci nad gruntem, w kacie ¢ = 1.5°
[127].

lokalnych warunkéw. Wartos$¢ standardowo uzywana w programie Hybrid_fadc
wynosi A4=9.59 km.

Do zbadania wplywu koncentracji aerozoli na obserwowang ilo$¢ Swiatla wie-
lokrotnie rozproszonego wykonany zostal nastgpujacy zestaw symulacji:

- calkowita Srednia droga rozpraszania na poziomie gruntu A;: 9.487, 11.827,
15.699 km (odpowiadajace A4 rownym 19.18, 31.97 oraz 95.9 km);
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- energia wielkiego peku: 10%eV;

- odleglosci osi wielkiego peku od detektora na poziomie gruntu - 3, 7, 15, 25 km;
- kat xo - 30, 50, 70, 90, 110, 130, 150 stopni, dla Yspp = 90°;

- kat Yspp - 30, 45, 60, 70 stopni, przy xo = 90°.

Przyktadowe wyniki tych symulacji przedstawione sa na rys. 59. Dla lepszej
przejrzystosci pokazane sa wyniki dla wybranego zakresu odleglosci. Wyraznie
widoczna jest zalezno$§¢ wktadu Swiatla wielokrotnie rozproszonego od koncen-
tracji aerozoli, zwlaszcza na malych wysokosciach, gdzie wktad ten jest szcze-
gdlnie duzy. Dla wigkszej gestosci aerozoli, czyli mniejszych wartosci A, efekt
wielokrotnego rozpraszania jest wigkszy.

Aby wiedzied, ile jest aerozoli w atmosferze, potrzebna jest znajomos¢ nie
tylko ich koncentracji na powierzchni (A,,), ale réwniez nalezy okresli¢ pionowy
profil ich rozktadu. W programie Hybrid_fadc rozktad ten jest opisywany mo-
delem eksponencjalnym, ze skalg wysokosci H); = 1.2 km — taki model zostat
uzyty we wszystkich symulacjach omawianych powyzej. Aby sprawdziC, jakie
zmiany wprowadza przyjecie innych profiléw rozktadéw pionowych, wykonane
zostaty zestawy symulacji przy dwukrotnie mniejszej i dwukrotnie wigkszej skali
wysokosci (0.6 1 2.4 km).

Wyniki tych symulacji pokazane sa na rys. 60. Wybrane zostaly wyniki w
pewnym zakresie grubosci optycznej 7, obliczonej dla odcinka od detektora do
obserwowanego punktu. Parametr ten jest szczegllnie stosowny, gdyz opisuje
rownoczesnie geometryczng odlegto$¢ migdzy punktami, jak i ggsto$¢ osSrodkow
rozpraszania wzdtuz tego odcinka w atmosferze.Przy poréwnaniu tak dobranych
wynikéw wida¢, ze nawet duze réznice w profilach aerozoli nie powoduja zna-
czacych zmian w rozpraszaniu wielokrotnym Swiatta. W granicach doktadnosci
okreslonej przez rozrzut wynikéw, rézne rozktady prowadza do takich samych
wktadéw Swiatta rozproszonego.

6.4 Parametryzacja wkladu Swiatla rozproszonego

Przy analizie wynikéw symulacji $wiatta wielokrotnie rozproszonego udalo sig¢
zauwazy¢ pewne zaleznoSci migdzy kilkoma prostymi parametrami, opisujacymi
warunki obserwacji, a wielkoScia wktadu nowego sygnatu. Ze wzrostem kata (, z
ktérego zbierany jest sygnal, ro$nie rowniez ilo$¢ zarejestrowanego Swiatla wie-
lokrotnie rozproszonego. Przy ustalonym kacie ¢, wielko$¢ tego sygnatu ro$nie
z odlegtoscia obserwowanego potozenia wielkiego peku. Zauwazalna jest takze
zaleznos$¢ od wysokosci: najwigkszy wktad nowego sygnatu wystepuje na matych
wysokoSciach nad gruntem.

Dzigki tym zaleznoSciom mozliwa jest parametryzacja procentowego wktadu
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Rysunek 59: Wkiad Swiatta wielokrotnie rozproszonego w funkcji wysokosci,
w kacie ¢ = 1°, przy réznych koncentracjach aerozoli, opisanych przez Srednia
droge rozpraszania §wiatta A,. Wyniki z wybranego przedziatu odlegtosci [127].
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Rysunek 60: Wkitad §wiatta wielokrotnie rozproszonego w funkcji wysokosci,
w kacie ¢ = 1°, przy r6znych wartosciach skali rozktadu pionowego aerozoli
H ;. Wyniki z wybranego przedziatu grubosci optycznych na odcinku wielki pek-
detektor [127].

M nowego sygnatu (rozproszonego Swiatta fluorescencyjnego i wielokrotnie roz-
proszonego Swiatta czerenkowskiego) do starego sygnalu (bezposrednia fluore-
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scencja oraz bezposSrednie 1 jednokrotnie rozproszone Swiatto czerenkowskie).
Dzigki takiemu skréconemu opisowi mozliwe jest szybkie okreslenie wielkoSci
tego przyczynku, ktére mozna zastosowaé podczas analizy danych obserwacyj-
nych, bez koniecznosci wykonywania czasochtonnych symulacji dla kazdego ob-
serwowanego wielkiego peku.

Po przetestowaniu r6znych postaci funkcji, wybrana zostata nastgpujaca para-
metryzacja:

M = Aldexp (—%) . (17)

Taka funkcja, z liniowa zalezno$cia od kata ( i odlegtosci d, oraz eksponencjalng
od wysokosci nad gruntem h, okazuje si¢ wiernie opisywaé wyniki symulacji.
Nie jest to oczywiscie jedyny mozliwy zestaw zmiennych parametréw: wyso-
kos$¢ nad gruntem mozna, w danych warunkach atmosferycznych, przeliczy¢ na
rownowazne jej lokalne prawdopodobienstwo rozpraszania; jeden z parametrow
geometrycznych (wysokos$¢, odlegto$¢) mozna zastapi¢ katem obserwacji (nad
horyzontem). Z r6znych mozliwych, wybrana zostata funkcja w jak najprostsze;j
postaci.

Aby sprawdzi¢ poprawnos$¢ przyjetej zaleznosci od kata ( i odlegtosci d, wy-
konane zostato dopasowanie wynikéw symulacji do funkcji nastgpujacej postaci:

M = ACYdP exp (-%) . (18)

Najlepsze dopasowanie uzyskano dla wartosci wyktadnikéw: C' = 0.986 £ 0.007,
D = 0.993 £ 0.006. Pozwala to stwierdzi¢, ze wielko$¢ poprawki na $wiatto
wielokrotnie rozproszone jest w dobrym przyblizeniu liniowa funkcja ( i d.

W pierwszej kolejnos$ci uzyte zostaty dane z podstawowego zestawu symu-
lacji, przy koncentracji aerozoli odpowiadajacej Ar = 6.347 km (przy dtugosci
fali 361 nm), dla punktéw odpowiadajacych maksimum wielkiego peku oraz 250
g/cm? wyzszych i nizszych. Uwzglednione zostaty przyczynki od §wiatta wielo-
krotnie rozproszonego obliczone w katach ¢ z zakresu od 0.1° do 5°, co 0.1°.
Wykonane zostato dopasowanie do funkcji trzech zmiennych (17), ktére dato
w wyniku nastgpujace wartosci dwdoch parametrow: A = 0.5830 + 0.0011%,
B = 2.4986 £+ 0.0062km. Wartosci kata ¢ sa wyrazane w stopniach, odlegtosci d
i wysokos$ci h — w kilometrach.

Dopasowanie funkcji (17) do wynikoéw symulacji jest przedstawione na rys.
61. Prébka wynikéw zostata dobrana tak, aby obja¢ punkty znajdujace si¢ ni-
sko nad ziemia, dla ktérych wktad od Swiatla wielokrotnie rozproszonego jest
najwigkszy. Rozwdj wielkiego peku nastgpuje na mniejszych wysokosciach dla
kierunkéw bliskich pionowemu, dlatego wybrane przedziaty odpowiadaja odle-
gtosciom wielkich pekow, ktére zostaty uzyte w symulacjach. Narysowane zo-
staly linie odpowiadajace odlegtosciom d =4, 7, 15 1 25 km, wyniki symulacji
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Rysunek 61: Wkiady Swiatta wielokrotnie rozproszonego w funkcji wysokosci,
poréwnane z dopasowanym przebiegiem parametryzacji (17). Wyniki wybrane w
wezszych przedziatach odlegtosci niz na rys. 58. Czarnymi liniami oznaczono
granice pola widzenia teleskopéw Obserwatorium Pierre Auger [127].

zostaty wybrane dla punktow z zakresu £ 1 km wokot tych wartosci. Jak widac,
dopasowanie funkcji (17) dobrze oddaje warto$ci dodatkowego sygnatu.
Przyczynek od §wiatta wielokrotnie rozproszonego jest najwigkszy na duzych
odlegtosciach i matych wysokoS$ciach. Punkty te znajduja si¢ bardzo nisko nad ho-
ryzontem. W rzeczywistych detektorach pole widzenia nie obejmuje obszaru tuz
nad horyzontem, gdzie obserwacja bytaby utrudniona przez sztuczne Zrédta Swia-
tla 1 nisko zawieszone aerozole. Przy pomocy funkcji (17), ktéra pokazuje relacje
pomigdzy odlegtoscia, wysokoscia i wielkoScia poprawki na §wiatto rozproszone,
na rys. 61 narysowane zostaly réwniez granice wielkosci nowego sygnatu wyni-
kajace z ograniczonego pola widzenia detektoréw fluorescencyjnych. Uzyte zo-
staty wartoSci opisujace pole widzenia teleskopéw Obserwatorium Pierre Auger,
obejmujace pas nieba od 2° do 30° nad horyzontem; zblizone bedzie potozenie
tych granic takze dla Telescope Array, o polu widzenia 3° - 33° nad horyzon-
tem. Dolne ograniczenie pola widzenia oznacza, ze nie zostang zarejestrowane
najnizsze czgsci odlegtych wielkich pekdéw, dla ktérych wktad od Swiatta rozpro-
szonego jest najwigkszy, ale nawet w czgSciach obserwowanych wktad ten moze
przekracza¢ 10%. Poprawka ta bedzie szczegdlnie znaczaca w przypadku wiel-
kich pekéw o najwyzszych energiach, ktére moga by¢ obserwowane na jeszcze
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Rysunek 62: Wkiady Swiatta wielokrotnie rozproszonego w funkcji wysokosci,
poréwnane z dopasowanym przebiegiem parametryzacji (17). Wyniki z symulacji
przy koncentracji aerozoli odpowiadajacej Ar = 9.487 km [127].

wigkszych odlegtosciach.

Dopasowywanie funkcji (17) mozna przeprowadzi¢ roéwniez przy uzyciu wy-
nikéw uzyskanych w symulacjach, przy ktérych zatozono inng koncentracj¢ ae-
rozoli. Przykladowe dopasowanie pokazane jest na rys. 62. Parametryzacja ta
opisuje dobrze wielko$¢ nowego sygnatu, zwlaszcza w szczeg6lnie istotnym za-
kresie matych wysoko$ci, gdzie sygnat ten jest najbardziej znaczacy. Wartosci
dopasowanych parametréw A i B zmieniaja si¢ ze zmiang koncentracji aerozoli
— dla uzyskania parametryzacji, ktéra mozna stosowac dla obserwacji w réznych
warunkach, potrzebne jest okreSlenie tej zalezno$ci. Na podstawie wynikéw uzy-
skanych przy réznych koncentracjach aerozoli, opisanych przez odpowiadajace
im $rednie drogi rozpraszania $wiatta na poziomie gruntu A, udato si¢ okresli¢
nastgepujace zaleznosci:
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A = ayexp(—Ar/as) + as,
gdzie: a; = 1.774 £ 0.033%,
ay = 4.365 + 0.064km,
az = 0.1387 + 0.0025%; (19)
B = by Ar + b,
gdzie: b; = 0.1976 £ 0.0035,
by = 1.402 £ 0.029km.

W ten spos6b uzyskana zostata parametryzacja poprawki na $wiatlo wielo-
krotnie rozproszone w stosunku do wielkosci sygnatu bezposredniego, jako funk-
cja rozmiaru obszaru zbierania §wiatta ¢, odlegtosci d, wysokosci h oraz drogi
rozpraszania Arp.

Przy r6znych koncentracjach aerozoli w atmosferze, wktad od Swiatta rozpro-
szonego rézni si¢ znaczaco, nawet dla takiej samej geometrii wielkiego peku. To
pozwala przypuszczaé, ze korzystne przy opisie tego wktadu byloby uzycie pa-
rametru uwzgledniajacego nie tylko odlegtos¢ geometryczna, ale takze przejrzy-
stos¢ powietrza wzdtuz tej drogi w atmosferze — parametrem takim jest grubosé
optyczna 7.

Wyniki symulacji wykonanych przy réznych wartoSciach koncentracji aero-
zoli r6znig si¢ dla wielkich pekow w tej samej odlegtosci d. Jesli jednak grupo-
wanie wykona si¢ nie wedtug geometrycznej odlegtosci d, ale wedtug zblizonych
wartosci grubosci optycznej 7, wyniki dla punktéw na tych samych wysokosciach
nad gruntem sg do siebie zblizone. Dlatego do parametryzacji wynikéw symulacji
mozna uzy¢ rowniez nastgpujacej funkcji:

h

M = F(Texp <—5) . (20)

Wartos$¢ 7 zostata obliczona dla wszystkich odcinkéw wielki pek-detektor, dla
dlugosci fali 361 nm. Wykonane zostalo dopasowanie tej funkcji do wynikow
wszystkich symulacji. W wyniku uzyskane zostaty nastgpujace wartosSci statych
parametrow:

F =3.3179 £ 0.0078%,

2y
G = 5.426 + 0.027km.

Poréwnanie tej parametryzacji z wynikami symulacji przedstawione jest na
rys. 63. Jak widac, funkcja takiej postaci dobrze opisuje wyniki, z odchyleniami
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Rysunek 63: Wkiady Swiatta wielokrotnie rozproszonego w funkcji wysokosci,
poréwnane z dopasowanym przebiegiem parametryzacji (20). Wyniki zebrane z
symulacji przy r6znych koncentracjach aerozoli [127].

nie wiekszymi niz 1-2%, co jest tez skalg rozrzutu samych wynikéw. W ten spo-
sOb otrzymujemy alternatywna, o prostszej formie, parametryzacj¢ wktadu Swia-
tla wielokrotnie rozproszonego do obserwowanego Swiatta wielkiego pgku, jako
funkcje kata ¢, grubosci optycznej 7 i wysokosci h.

6.5 Porownanie z innymi wynikami

Jak wspomniano wcze$niej, wykonane zostaly takze inne prace majace na celu
okreSlenie znaczenia zjawiska wielokrotnego rozpraszania Swiatta przy obserwa-
cjach wielkich pgkéw atmosferycznych metoda fluorescencyjna. Analizy te byty
wykonywane niezaleznie, r6znymi metodami, co daje cenng mozliwosS¢ poréw-
nania wynikéw. Duze rozbiezno$ci bylyby sygnatem wystapienia btgdéw lub za-
stosowania zbyt grubych przyblizen przy opracowywaniu samych metod analizy.
Dobra zgodnos¢ potwierdza poprawnos¢ otrzymanych wynikow.

W pracy [123] przedstawione sg wyniki symulacji Monte Carlo wielokrotnego
rozpraszania fotonéw; wyniki te stanowig réwniez punkt odniesienia w pracy
[129]. Wykonywane byly symulacje pionowych wielkich pgkéw, co dzigki sy-
metrii osiowej zagadnienia pozwolito przyspieszy¢ obliczenia. Zalozono izotro-
powa emisj¢ Swiatla, ze Zrodta o staltym natezeniu wzdtuz catej jego drogi przez
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Rysunek 64: Przewidywana w pracy [123] wielkoS¢ sygnatu od Swiatta wielo-
krotnie rozproszonego (linia), pordwnana z wynikami symulacji opisywanych w
niniejszej pracy (punkty). Dla doktadniejszego poréwnania wykonane zostaty sy-
mulacje rozpraszania wytacznie Swiatta fluorescencyjnego (izotropowego) [127].

atmosfere. Dla pordwnania wynikéw uzyskanych dwiema r6znymi metodami, z
wynikéw symulacji opisanych powyzej wybrany zostal zestaw pionowych wiel-
kich pgkéw. Dla nich obliczone zostaly obserwowane natgzenia bezposredniego
i rozproszonego Swiatta fluorescencyjnego, bez uwzgledniania emisji czerenkow-
skiej. Wyniki te przedstawione sa na rys. 64, w funkcji parametréw uzytych
w [123]: 7 - o - V/d, gdzie 7 i d sa tymi samymi grubosciami optycznymi i odle-
glosciami co powyzej, a o jest wspotczynnikiem rozpraszania Swiatta (w jednost-
kach 1/m) w punkcie emisji Swiatta. Linig zaznaczona jest warto$¢ przewidywana
na podstawie parametryzacji [123]. Parametryzacja ta przewiduje wzrost wkiadu
$wiatha rozproszonego w funkcji 7 - o - v/d, od ktérego zauwazalne jest miejscowe
odstgpstwo w wynikach symulacji. Zachodzi to dla punktéw nisko nad ziemia,
gdzie wigksza czg$C paczek fotondw jest absorbowana na powierzchni i wypada
z symulacji rozpraszania, co moze ttumaczy¢ t¢ rozbieznos¢. Poza tym efektem
zgodnos$¢ wynikéw, uzyskanych dwiema ré6znymi metodami, jest dos$¢ dobra.
Poza symulacjami Monte Carlo, prowadzone byly réwniez prace nad anali-
tycznym opisem wielokrotnego rozpraszania Swiatta. Na rys. 65 przedstawione
jest poréwnanie wynikéw symulacji z wezesnymi obliczeniami [132], wykonywa-
nymi przy zalozeniu atmosfery czysto molekularnej o statej gestoSci powietrza.

99



Xc =25 km, 361 nm
14

o muItipIe‘ scatt.
12 | < single scatt.
— 3.1*k*zeta

10

fluoresc. scattered / fluoresc. direct [%0]

0 0.5 1 1.5 2 2.5 3
zeta [deg]
Rysunek 65: Przyktadowe poréwnanie wyniku symulacji rozpraszania Rayleigha

(punkty) z przewidywana w [132] zaleznoscia: 3.1 - k - (, gdzie k = d/ (linia)
[127].

T T T

(Any +An,)/Ang

0.3

90°

0.2

~Pekala[10]

_;,//"/Rlc;berts[S]

0.1

6=150°

¢ [deg]

Rysunek 66: Poréwnanie wzglednego natgzenia Swiatta rozproszonego do bez-
posredniego, okreslonego w [136] (gérna ciagla linia), z przewidywaniami para-
metryzacji opisanej w niniejszej pracy (Pekala) oraz [123] (Roberts). Wielkosci
obliczone dla wielkiego peku oddalonego o 24 km, obserwowanego 10° nad ho-
ryzontem [136].

Do tego poréwnania wykonane zostaly symulacje uwzgledniajace tylko rozpra-
szanie Rayleigha, imitujace stalg gestoS¢ powietrza poprzez obserwacje wielkich
pekow nisko nad powierzchnig ziemi. Mimo zupelnie r6znych metod okreslenia
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wktadu od §wiatta wielokrotnie rozproszonego widoczna jest dobra zgodnosS¢ wy-
nikéw. Kolejne prace nad analitycznymi i numerycznymi obliczeniami wktadu od
rozproszonego §wiatla obejmowaty coraz wierniejsze opisy atmosfery, obejmu-
jace eksponencjalne modele rozktadu gestosci powietrza i aerozoli. Wielki pgk
jest w przyblizeniu opisywany jako poruszajace si¢ izotropowe Zrédto Swiatla.
Wyniki pracy [136], poréwnane z parametryzacjami uzyskanymi w oparciu o sy-
mulacje, przedstawione sa na rys. 66. Przy duzych katach ( uwidaczniaja si¢ roz-
bieznosci, jednak w najistotniejszym zakresie ¢ < 4° wszystkie przewidywania
sa zadowalajaco zgodne ze soba. Nalezy bowiem pamigtaé, ze w analizie danych
eksperymentalnych istotne jest okreSlenie wkiadu §wiatta wielokrotnie rozpro-
szonego w stosunkowo niewielkim obszarze, z ktérego przychodzi dominujacy
przyczynek od Swiatta bezposSredniego.
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7 Punktowe zrodia Swiatla

Omoéwiona powyzej analiza miata na celu okreslenie wktadu Swiatta wielokrotnie
rozpraszanego do obserwowanego sygnatu wielkiego peku. W takim przypadku w
symulacji wielokrotnego rozpraszania nalezy uwzglednié emisj¢ Swiatta na calej
drodze wielkiego pgku. Kazdy z punktéw wzdtuz tej drogi jest Zrédtem Swia-
tla, ktére rozchodzi si¢ w atmosferze i ostatecznie przyczynia si¢ do powstania
stabego sygnalu Swiatta rozproszonego, przychodzacego do detektora z duzych
obszaréw nieba. Wkiady od S§wiatla emitowanego w réznych punktach, ze sto-
sownymi opdéZnieniami, naktadaja si¢ na siebie, tworzac rozlegla otoczke wokoét
przesuwajacego si¢ obrazu wielkiego peku. Przy samej analizie obserwacji wiel-
kich pekéw wystarczy zna¢ wielko$¢ przyczynku od Swiatta wielokrotnie roz-
proszonego w obszarze, z ktérego w danej chwili rejestrowane jest bezposrednie
Swiatto od wielkiego peku. Do tego wystarczajace jest uzycie parametryzacji no-
wego sygnatu (20) przy rekonstrukcji wtasnos$ci wielkich pgkéw na podstawie
obserwacji.

Nieodtaczna czgscia badan promieni kosmicznych najwyzszych energii sa sy-
mulacje rozwoju 1 obserwacji wielkich pekoéw. Symulacje te zawieraja rOwniez
obliczenia wielkoSci sygnalu rejestrowanego w detektorach fluorescencyjnych.
Na podstawie profilu podtuznego rozwoju wielkiego peku okreslany jest depozyt
energii wzdtuz calej jego trasy, co pozwala obliczy¢ ilos¢ §wiatta wyemitowa-
nego w poszczegdlnych punktach. Uwzgledniajac potozenie i warunki atmosfe-
ryczne mozna nastgpnie obliczyc, jaki sygnal od Swiatta bezposredniego zostanie
zarejestrowany w detektorze. Do tego nalezy doda¢ wktad od wielokrotnie roz-
praszanego Swiatta. Jest to konieczne nie tylko dla ScistoSci samych symulacji,
ale réwniez z uwagi na to, ze czgsto wykonywane sa rekonstrukcje symulowa-
nych wielkich pgkéw. Testem poprawno$ci narzedzi uzywanych przy rekonstruk-
cji wlasnosSci wielkich pgkow sa ciagi symulacji-rekonstrukcji, ktére na wyjsciu
powinny jak najlepiej odtworzy¢ wilasnosci zalozone na wejsciu. Do poprawne;j
interpretacji obserwacji konieczne jest uwzglednienie wktadu od Swiatta wielo-
krotnie rozproszonego przy rekonstrukcji. Do utrzymania spdjnosci analizy po-
trzebna jest wigc rowniez analogiczna poprawka w symulacjach. Parametryzacja
(20) 1 podobne opisuja sygnal powstajacy w wyniku naktadajacych si¢ przyczyn-
kéw z wszystkich wczesniejszych faz rozwoju wielkiego peku. W symulacjach
potrzebny jest natomiast opis sygnatu wywolanego punktowymi emisjami Swiatla.

Konieczne jest zatem wykonanie analizy rozpraszania Swiatla, towarzysza-
cego krétkotrwatej emisji ze Zrodia punktowego. Takie przyblizenie jest wystar-
czajace, gdyz caly rozwéj wielkiego peku mozna z duza doktadnos$cia przyblizyé
zbiorem punktowych Zrédet §wiatla, emitujacych impulsy w kolejnych chwilach i
odpowiadajacych im potozeniach. Wynikiem takiej analizy bedzie opis rozktadu
na niebie sygnatoéw pochodzacych od §wiatta rozpraszanego, tak jak jest obserwo-
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wany w detektorze. Nie mozna przy tym ograniczy¢ si¢ tylko do bezpoSredniego
sasiedztwa punktu emisji — Swiatlo pochodzace z jednego punktu, po rozprosze-
niach w powietrzu moze by¢ obserwowane réwnoczesnie ze §wiatlem bezposred-
nim wyemitowanym w odleglym punkcie. Konieczne jest takze okreslenie jak
rozktady te zmieniaja si¢ w czasie. Dla poprawnej symulacji rejestrowanego ob-
razu nalezy uwzgledni¢ wkiady §wiatla rozproszonego o réznych opdznieniach.

Innym zastosowaniem dla symulacji rozpraszania Swiatta ze Zrddta punkto-
wego sa prace poswigcone analizie sygnatow rejestrowanych w catym polu widze-
nia detektoréw fluorescencyjnych. Przy obserwacji wielkich pgkow, jak rowniez
przy wykonywaniu pomiaréw przy uzyciu sztucznych Zrédet §wiatta, wokét cen-
tralnego obrazu obserwuje si¢ rozlegla otoczke (halo) stabego Swiatta [148—150].
Pomiary kalibracyjne detektorow fluorescencyjnych wykonywane sa przy uzyciu
zdalnie sterowanych aparatéw latajacych, do ktérych podwieszane sg Zrédta izo-
tropowego Swiatta ultrafioletowego. Urzadzenia te sa nakierowywane na rdzne
pozycje w polu widzenia detektoréw fluorescencyjnych, w ktérych nastepuje od-
czyt rejestrowanego sygnatu. Staby, ale mierzalny sygnat rejestrowany z kierun-
kéw odlegtych od obserwowanego potozenia Zrédta Swiatta wymaga wytluma-
czenia. Moze on by¢ powodowany przez efekty aparaturowe, takie jak drobne
niedoskonatosci uktadu optycznego detektora. Spodziewac si¢ jednak nalezy, ze
wielokrotne rozpraszanie Swiatla w atmosferze, jeszcze przed dotarciem do de-
tektora, spowoduje powstanie rozlegtej otoczki stabego §wiatta, odpowiedzialne;j
przynajmniej za czg¢S¢ obserwowanego zjawiska halo. Do okreslenia znaczenia
tego efektu potrzebne sa wtasnie symulacje propagacji i rozpraszania Swiatta emi-
towanego przez zrédta punktowe.

droga
Swiatta

rozproszonego zrodio Swiatta

fotony / P
skierowane | : ’

do detektora 1 // 4

detektor

Rysunek 67: Schemat symulacji wielokrotnego rozpraszania Swiatta emitowa-
nego przez 7rédto punktowe.
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Symulacje zostaly wykonane takze przy uzyciu programu Hybrid_fadc, po
wykonaniu kolejnych modyfikacji. W poprzedniej wersji Swiatto jest emitowane
wzdtuz catej dlugosci rozwoju wielkiego pegku w atmosferze — na potrzeby sy-
mulacji Zrédet punktowych emisja ta zostata pominigta. Zamiast tego wybierany
jest jeden punkt, jako potozenie Zrodta Swiatta. Jego wspotrzedne sa zadawane
w odniesieniu do detektora. Zaden kierunek z punktu widzenia detektora nie jest
wyrdzniony, wigc do okreslenia polozenia punktu emisji wystarczy zadac jego
odlegtos¢ (przy uzywanym w symulacjach prostokatnym uktadzie wspétrzednych
zadawana byta odleglos¢ migdzy detektorem a rzutem wybranego puntu na po-
wierzchni¢ ziemi) oraz wysokos¢ nad gruntem. Punkt o tych wspéirzednych jest
miejscem startu propagacji wszystkich symulowanych paczek fotonéw. Poniewaz
emisja Swiatta odbywa si¢ w jednym punkcie, a nie w wielu kolejnych krokach,
liczba paczek moze zosta¢ znaczaco zwigkszona — w wykonywanych symula-
cjach byta rzedu 10%-10°. Ilo$¢ emitowanego Swiatta mozna dowolnie okresli¢,
cho¢ nie ma to duzego znaczenia, gdyz takze w tej analizie zasadniczo rozwazane
beda wzgledne wielkosci sygnatu §wiatta rozproszonego w stosunku do bezpo-
Sredniego. Wykorzystujac procedury opisane powyzej, program losuje drogi i
punkty rozpraszania Swiatla w atmosferze (rys. 67). Przy kazdym rozproszeniu
okreslana jest odpowiadajaca mu wielko$¢ sygnatu rejestrowanego w detektorze,
a takze czas i kierunek z ktérego jest obserwowany.

Dodatkowo program Hybrid_fadc zostat zmodyfikowany tak, aby nie bra¢ pod
uwage efektow detektorowych. Poprzednia wersja uwzgledniata charakterystyki
takie jak przepuszczalnos$¢ filtra w réznych przedziatach widmowych, straty w
uktadzie optycznym, wydajnos¢ fotopowielaczy. W programach uzywanych do
symulacji wielkich pekéw efekty te sa juz uwzgledniane w istniejacych procedu-
rach, wigc symulacje wielokrotnego rozpraszania ze Zrédet punktowych powinny
ograniczy¢ si¢ do okreslenia natgzenia i rozktadu katowego Swiatta na aperturze
detektora.

Przed symulacja mozna okresli¢ dlugo$¢ czasu emisji. Mozliwa jest emisja
natychmiastowa, przy ktorej wszystkie paczki fotonéw startuja w tym samym
momencie. Mozna réwniez zadaé okres trwania emisji — wtedy czasy startu sg
losowane w tym przedziale.

W wykonywanych symulacjach uzyty zostat izotropowy rozktad Swiatta. Od-
powiada to zar6wno rozkladowi Swiatta fluorescencyjnego, stanowiacego prze-
wazajaca wigkszos¢ fotondw emitowanych przy przejSciu wielkich pekéw, jak
tez rozktadowi emisji sztucznych Zrédet uzywanych w pomiarach kalibracyjnych
[149,150]. Mozliwe jest takze zadanie dowolnego innego poczatkowego rozktadu
katowego fotonow.

Program zachowatl wszystkie swoje mozliwosci w zakresie symulowania do-
wolnych warunkéw atmosferycznych obserwacji. Korzystajac jednak z wynikéw
poprzednich analiz, wlasnoSci nie majace znaczacego wpltywu na wyniki symu-
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Rysunek 68: Zmierzone w Obserwatorium Pierre Auger warto$ci parametru asy-
metrii g rozktadu katowego rozpraszania na aerozolach [99].

lacji wielokrotnego rozpraszania zostaly przyjete jako state. Uzyty zostal model
atmosfery US Standard, pionowy rozkiad aerozoli opisany modelem eksponen-
cjalnym o skali wysokosci 1.2 km, potozenie detektora to 1570 m n.p.m.

Rozklad katowy prawdopodobienistwa rozpraszania na aerozolach, a w szcze-
g6lnosci wpltyw jego zmian na wielkosS¢ sygnatu od wielokrotnego rozpraszania,
byt badany uprzednio w pracy [123]. Wykorzystane zostaly przy tym rozktady
modelujace typowe warunki na obszarach pustynnych. Przy pomocy urzadzenia
Aerosol Phase Function Monitor w Obserwatorium Pierre Auger wykonywane
sa pomiary rzeczywistych rozktadéw katowych. Do wynikéw pomiaréw dopa-
sowywana jest zmodyfikowana funkcja Henyey’a-Greensteina (13). Uzyskane
wartoSci parametru asymetrii g sa przedstawione na rys. 68. WigkszoS¢ zmie-
rzonych rozktadéw jest zblizona do przewidywan poprzednio uzywanych modeli
({(9) = 0.56 £ 0.10). Przy bardzo matej koncentracji aerozoli w powietrzu, gdy
wyniki pomiaréw sa zgodne z rozpraszaniem na molekutach, g jest przypisywana
warto$¢ zero. Czgs$¢ pomiaréw ujawnia jednak rozklady katowe rozpraszania na
aerozolach znaczaco odbiegajace od Srednich. Moze to by¢ oznaka zmian sktadu
aerozoli na monitorowanym obszarze. Duze warto$ci parametru g 2 0.8 odpo-
wiadaja aerozolom o przecigtnych rozmiarach kilku pm, podczas gdy przy czast-
kach o rozmiarach ponizej mikrona rozpraszanie bgdzie opisane rozktadami od-
powiadajacymi matym warto$ciom g. Dodatkowo, zalezno$¢ migdzy wartoscia g
a Srednim rozmiarem aerozoli zalezy od dlugosci fali, co oznacza ze nawet w tych
samych warunkach atmosferycznych rozktady katowe rozpraszania beda rézne
dla fotonoéw o réznych dtugosciach fali [151, 152].

Dla zbadania wplywu, jaki moga miec tak znaczne zmiany wlasnoSci ae-
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Rysunek 69: Rozklady katowe rozpraszania na aerozolach i molekutach uzyte w
symulacjach [131].

rozoli, na wielko$¢ sygnatu od Swiatta wielokrotnie rozproszonego, symulacje
zostaty przeprowadzone dla r6znych rozktadéw katowych prawdopodobieristwa
rozpraszania, przedstawionych na rys. 69. Jednym z nich byt rozktad oparty
na modelu pustynnym [146] (Longtin), standardowo uzywany w programie Hy-
brid_fadc. W symulacjach uzyte zostaly takze rozktady wedlug zmodyfikowane;j
funkcji Henyey’a-Greensteina, dla wartosci parametru g rownych 0.1, 0.5 oraz
0.9. Rozklady te réznig si¢ znaczaco: od silnego skupienia rozpraszania wo-
kot kierunkéw do przodu dla g=0.9, do duzo bardziej jednorodnego rozktadu dla
¢g=0.1 (dla poréwnania pokazany jest rowniez rozklad katowy rozpraszania Ray-
leigha, oc 1+ cos? 6). Przyjeta zostala wartos¢ f=0.4, najlepiej opisujaca wielko§é
matego piku rozktadu przy rozpraszaniach wstecz.

Symulacje wielokrotnego rozpraszania §wiatla ze Zrédta punktowego zostaty
wykonane dla szerokiego zakresu geometrii obserwacji, a takze warunkéw atmos-
ferycznych: od duzej koncentracji aerozoli az do atmosfery prawie czysto mole-
kularnej. Uzyte zostaly wszystkie kombinacje nastepujacych wartoSci:

- zrzutowana odlegto$¢ od detektora: 3, 7, 15, 25, 35 km;

- wysoko$¢ nad powierzchnia ziemi: 1, 2, 3,4, 5, 6,7, 10 km;

- catkowita Srednia droga rozpraszania na poziomie gruntu Ar: 6.6, 10, 12.6, 17,
19.9 km (warto$ci te odpowiadaja /A4 réwnemu 9.6, 19.2, 32, 96 i 480 km, przy
statym Apggyicign, tOWnym 20.7 km dla 370 nm);
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- cztery rozne rozktady katowe prawdopodobienistwa rozpraszania na aerozolach.

W symulacjach przyjete zostato zatozenie, ze Zrédto emituje §wiatto mono-
chromatyczne. Uzycie szerszego widma o okreslonym profilu ograniczatloby za-
stosowanie wynikéw dla Zrodet o innych charakterystykach. Wyniki otrzymane
przy jednej dtugosci fali moga by¢ zastosowane dla innych cz¢$ci widma poprzez
przeliczenie grubos$ci optycznej 7 stosownie do dtugosci fali. Do wykonania sy-
mulacji wybrane zostato §wiatto w przedziale widmowym 370 nm, odpowiadaja-
cym Zrédtom §wiatta uzywanym w urzadzeniach kalibracyjnych detektoréw flu-
orescencyjnych.

W przebiegu symulacji generowane sa impulsy Swiatta, przychodzace do de-
tektora w momentach odpowiadajacych ich losowym drogom. Sygnatly te sa su-
mowane w wybranych przedziatach czasu. Jesli uzyje si¢ krétszych przedziatow
czasowych zwigkszy si¢ czuto$¢ na zmiany, jakim podlega obraz Swiatta rozpro-
szonego, ale kosztem gorszego okreSlenia rozktadu Swiatta na niebie, w wyniku
mniejszej statystyki impulséw przychodzacych w krétszym czasie. W przepro-
wadzonych symulacjach 100 ns zostalo wybrane jako jednostka czasu zbierania
Swiatta. Odpowiada to rozdzielczosci czasowej rzeczywistych detektoréw fluore-
scencyjnych [29,32,76]. Okreslona musi zosta¢ réwniez czasowa charakterystyka
emisji Swiatta. Przy obserwacji wielkich pgkéw mamy do czynienia z ciagla emi-
sja, zmieniajaca si¢ stosunkowo powoli w skali rozdzielczosci czasowej detek-
toréw. Dlatego w symulacjach zatozono Zrédio o stalym natezeniu emisji. Czas
trwania emisji zostal ustalony jako réwny jednemu przedzialowi czasowemu zbie-
rania §wiatla, czyli takze 100 ns. Dzigki temu w prosty sposéb mozna obliczy¢
oczekiwany obraz §wiatta wielokrotnie rozproszonego, poprzez sumowanie przy-
czynkow o réznych opéZnieniach.

Jak juz wspomniano wczesniej, w symulacjach daje si¢ zauwazy¢ impulsy
Swiatta rozproszonego znacznie silniejsze od przecigtnych wartoSci. Zdarza si¢
tak, jesli do rozproszenia dojdzie bardzo blisko detektora. Aby zminimalizowaé
wplyw tego efektu na wyniki, w tej analizie wszystkie symulacje zostaty powto-
rzone dziesig€ razy, a ich wyniki uSrednione.

7.1 Wyniki symulacji

Po wykonaniu kazdej symulacji otrzymujemy wynik w postaci serii rozktadéw
Swiatta rozproszonego, jakie sa obserwowane z punktu widzenia detektora w ko-
lejnych przedziatach czasowych. W symulacjach zapisywana jest informacja o
Swietle rozproszonym rejestrowanym w ciagu 5 ps od momentu rozpoczecia ob-
serwacji. Za punkt odniesienia skali czasowej (¢t = 0) zostat wybrany moment, w
ktérym do detektora docieraja pierwsze fotony bezposrednie, czyli biegnace po li-
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nii prostej od Zrédta. Rozklady Swiatta na niebie sa obliczane w funkcji promienia
(¢, czyli katowej odlegtosci od obserwowanego potozenia Zrodia Swiatta.

Aby wyniki byty niezalezne od zalozen o ilo$ci emitowanego Swiatta, wyniki
symulacji zostaly obliczone jako wzgledne wartosSci, w odniesieniu do Swiatla
bezposredniego docierajacego do detektora. Wielko$¢ tego bezposredniego sy-
gnatu jest obliczana z uwzglednieniem odlegtosci migdzy Zrédtem a detektorem
oraz oslabienia Swiatta w atmosferze na tym odcinku. Symulowane zZrédto emi-
tuje Swiatto przez 100 ns, co oznacza ze tylko w pierwszym przedziale czasowym
mozliwe jest poréwnywanie przyczynkéw od §wiatta bezposredniego i rozproszo-
nego. Dla zachowania spdjnej normalizacji wynikow, wielkoS¢ sygnatu od §wiatta
bezposredniego jest uzywana jako poziom odniesienia dla Swiatta rozproszonego
w calym okresie obserwacji.
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Rysunek 70: Przyktadowe wyniki symulacji dla Zrédta §wiatta w odlegtosci 7 km,
na wysokosci 3 km nad ziemia. Rozklady Swiatla rozproszonego docierajacego
do detektora, w funkcji kata ¢, w wybranych przedziatach czasowych [131].

Przyktadowe wyniki z jednej symulacji rozpraszania Swiatla przedstawione sa
na rys. 70. Wielko$¢ sygnatu od §wiatta rozproszonego przychodzacego w ciagu
100 ns jest podana w przeliczeniu na kat brytowy jednego stopnia kwadratowego.
Dzigki skali logarytmicznej widoczny jest szybki spadek wielkosSci tego sygnatu
wraz z odlegloScia od obserwowanego polozenia zrédta. Najbardziej wyraZny
spadek wystepuje w pierwszych przedziatach czasowych. W tym krétkim czasie
Swiatto nie zdazy bardzo oddali¢ si¢ od linii prostej migdzy Zrédlem a detektorem,
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Rysunek 71: Przyktadowe wyniki symulacji dla ré6znych rozktadéw katowych
prawdopodobienstwa rozpraszania na aerozolach. Symulacje dla zrédta odlegtego
o 7 km, na wysokosci 3 km nad ziemia, przy zatozeniu takiej samej koncentra-
cji aerozoli (ta sama warto$¢ /7). Wyniki przedstawione dla pierwszych 100 ns
obserwacji [131].

co oznacza ze obserwowane sa gtéwnie fotony rozproszone pod matymi katami.
Dla p6zniejszych czaséw obserwacji §wiatlo rozproszone nie jest juz tak silnie
skupione w centrum obrazu.

Wyniki symulacji pozwalaja oszacowac znaczenie wielokrotnego rozprasza-
nia Swiatta w r6znych warunkach. Analiza przedstawiona powyzej (czg$¢ 6.4)
pokazata, ze najwigkszych przyczynkéw nalezy oczekiwac przy duzych odlegto-
Sciach 1 malych wysoko$ciach — wyniki te znajduja potwierdzenie w symulacjach
zaktadajacych Zrédia punktowe. Dla rozktadu katowego rozpraszania na aerozo-
lach w warunkach pustynnych (Longtin), suma $wiatta rozproszonego w promie-
niu 1° od centrum obrazu osiaga ~1% Swiatla bezposredniego dla najwyzszych
odlegtosci od detektora (35 km) 1 maleje dla mniejszych odlegtosci. Najwigksze
przyczynki sa rejestrowane w pierwszych przedziatach czasowych obserwacji. W
tym okresie §wiatlo jest silnie skupione wokot centrum obrazu; w obszarze kilku
stopni od centrum natgzenie spada o rzad wielkos$ci. Oznacza to, ze zsumowany
sygnat §wiatlta rozproszonego rosnie bardzo wolno z katem ¢: w promieniu 5° jest
tylko okoto dwukrotnie wigkszy, niz w promieniu 1°. Z uplywem czasu obser-
wowane natgzenie Swiatta rozproszonego spada — okoto rzgdu wielkosci w ciagu
pierwszej mikrosekundy — a rozktad na niebie staje si¢ bardziej rOwnomierny.
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Na rys. 71 pokazany jest wptyw rozktadéw katowych rozpraszania na aero-
zolach na wyniki symulacji. Do pordwnania wybrane zostaly symulacje z takimi
samymi polozeniami Zrddta §wiatla, jak rowniez tymi samymi koncentracjami ae-
rozoli w powietrzu. Catkowite prawdopodobienstwo rozpraszania na aerozolach
byto takie samo, réznice wystgpowaty tylko w rozktadzie katéw rozpraszania. Jak
wida¢ duze odchylenia od przecigtnego rozktadu wprowadzaja znaczace réznice
w wielkosci sygnatu pochodzacego od Swiatta rozproszonego. Najwigksze roz-
nice migdzy tymi rozktadami sa widoczne przy matych katach rozpraszania. Na
poczatku obserwacji, gdy to wtasnie wktad od §wiatta rozproszonego pod matymi
katami jest najistotniejszy, rozne rozktady wywotuja najwigksze zmiany. Gdy
pik rozpraszania do przodu jest duzy, dla g = 0.9, wklad od Swiatta wielokrotnie
rozproszonego w promieniu 1° moze w skrajnych przypadkach przekroczy¢ 10%
sygnatu bezposredniego. Dla rozktadéw bardziej rownomiernych, przy g = 0.1,
wielko$¢ tego wktadu w kazdych warunkach jest mniejsza niz 1%.

7.2 Parametryzacja rozkladu Swiatla wielokrotnie rozproszo-
nego

Podobnie jak w przypadku symulacji rozpraszania Swiatta wielkich pekéw, celem
tej pracy jest nie tylko okreslenie wielkoSci wktadu od Swiatta wielokrotnie roz-
praszanego do obserwowanego obrazu, ale takze znalezienie mozliwie prostej do
uzycia parametryzacji, ktéra pozwoli uwzgledniaC ten efekt bez potrzeby wyko-
nywania czasochtonnych symulacji rozpraszania §wiatla dla r6znych geometrii i
warunkéw atmosferycznych.

W przypadku opisu obserwacji Zzrodetl punktowych, parametryzacja powinna
umozliwia¢ jak najdoktadniejsze obliczanie wkladu Swiatla rozproszonego nie
tylko w kierunkach bliskich potozenia Zrédta, ale rowniez w odleglejszych obsza-
rach nieba. Musi ona réwniez opisa¢ zmiany rozktadéw Swiatta rozproszonego
nastgpujace w kolejnych chwilach obserwacji.

Przy analizie wynikéw symulacji liczne postaci réznych funkcji matematycz-
nych zostaty przetestowane pod katem doktadnoSci dopasowania do przebiegu
tych wynikéw. Najtrudniejsze okazato si¢ oddanie zmian rozktadéw Swiatla roz-
proszonego zachodzacych w czasie. Na poczatku Swiatto to jest silnie skupione w
centrum obrazu, z uptywem czasu rozktad poszerza sig, a pik centralny znacznie
sie obniza. Zadna funkcja nie opisywata z wystarczajaca dokltadnoscia ksztal-
tow tych rozktadow dla wszystkich czasow obserwacji. Sposrod wszystkich zba-
danych funkcji wybrane zostaty dwie, dobrze pasujace do rozktadéw Swiatta w
réznych przedziatach czasu.

Dla pierwszych 200 ns wybrana zostala funkcja postaci: M; = AC® + C.
Taka funkcja potggowa dobrze oddaje silne skupienie §wiatla rozproszonego w
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Rysunek 72: Przyktad dopasowania funkcji do wynikéw jednej symulacji, dla
wczesnych faz obserwacji: 0-100 ns od poczatku. Do dopasowania uzyta zostata
funkcja potegowa [131].
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Rysunek 73: Przyktad dopasowania funkcji do wynikéw jednej symulacji, dla
poZnych faz obserwacji: 1000-1100 ns od poczatku. Do dopasowania uzyta zo-
stala suma dwdch eksponent [131].

centrum obrazu w pierwszych przedziatach czasowych (rys. 72). Dla czaséw
obserwacji wigkszych niz 200 ns uzyta zostata suma dwoch eksponent: M, =
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Dexp(E(C) + F exp(G(C) + H. Funkcja takiej postaci daje si¢ dobrze dopasowac
do szerszych rozktadow w chwilach pdzniejszych (rys. 73).

Poza dopasowaniem do rozktadu Swiatta rozproszonego na niebie i opisa-
niem jego zmian z uplywem czasu, parametryzacja musi uwzgledniaé takze inne
zmienne, majace wptyw na wielko$¢ obserwowanego sygnatu od S§wiatta rozpro-
szonego, takie jak polozenie Zrddta i warunki atmosferyczne. Poprzednia analiza
pokazata, ze uzycie parametréw takich jak wysoko$¢ nad gruntem A i grubosé
optyczna na odcinku Zrédto §wiatla-detektor 7 pozwala uwzgledni¢ geometrig i
warunki atmosferyczne.

Ostatecznie parametryzacja jest funkcja kata od centrum obrazu (, czasu od
poczatku obserwacji ¢, wysokos$ci Zrédta nad ziemia h oraz gruboSci optycznej
na drodze w linii prostej do detektora 7. Funkcje M; 1 M, oddaja zalezno$¢ od
kata ¢, natomiast obecne w ich wzorach parametry, od A do H, sa funkcjami
pozostatych zmiennych: ¢, h i 7. Szczegdly tych zaleznoSci zostaty ustalone w
procesie dopasowywania funkcji do wynikéw symulacji. Na przyktad parametry
funkcji M, (D do H) maleja z czasem, kazdy z nich z charakterystycznym dla
siebie wykladnikiem tej zaleznoSci.

Parametryzacja pozwala obliczy¢ sygnal pochodzacy od Swiatla rozproszo-
nego, w stosunku do odebranego w pierwszym przedziale czasowym sygnatu bez-
posredniego. Jest to wielkos$¢ sygnatu rozproszonego odbieranego w ciagu 100 ns,
w przedziale czasu [¢, t+100 ns], z obszaru nieba o powierzchni jednego stopnia
kwadratowego i odlegltego od centrum obrazu o kat (. Kat ¢ podawany jest w
stopniach, ¢ w nanosekundach, wysokos$¢ h w kilometrach.

t <200ns: M; = ACP +C 22)
t > 200ns: My = Dexp(EQ) + Fexp(G()+ H

Dla rozktadu katowego rozpraszania na aerozolach Longtina:

A =(0.00152 4 1.65 - 107° x t) x 7O0820+0-00525% oy (—0.644h)
+5.69-107° +1.1-107% x ¢t

B = —0.0504h7 + (—0.170 4 0.000766¢)T — 0.0323h — 1.78 + 0.00814¢ (23)

C=359-107%x74+(2.03-107" +1.65-10"" x t)h
+2.44-107°-6.2-107® x ¢t

D = 1287 x exp(—0.329h) x ¢t +7°

E = (—81.37 +21.8)h x t 07

F = 20047 x exp(—0.103 x h) x t 22 (24)
G = (—132h7 + 78.4h — 600) x ¢33

H = 0.0207 x exp(—0.3677) x exp(—0.371h) x 0-0812h=1.54
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Dla funkcji Henyey’a-Greensteina, przy g = 0.1:

A = (0.000272 + 7.88 - 1070 x t) x 77 0-248F0.0061 o o3y (—0.456R)
+4.04-107°+129-10° x ¢

B = —0.0372hT + (—0.272 + 0.000413¢)T — 0.00927h — 2.04 + 0.009¢ (25)

C=161-10"%x7+(-156-10"%42.82-107 x t)h
+1.64-107°-5.09-10"% x ¢

D = 437 x exp(—0.098h) x L2

B = (—55.47 + 18)h x 052

F = 22757 x exp(—0.0586 x h) x ¢t~ 2%

G = (—151h7 + 78.6h — 457) x 814

H = 22.1 x exp(—9.997) x exp(—2.99h) x ¢0-0258h—0-881

Dla funkcji Henyey’a-Greensteina, przy g = 0.5:

A =(0.00123 4 1.6 - 1077 x t) x 703460005448 oy (—0.637h)
+549-107°+1.15-107 % x ¢

(26)

B = —0.0495hT + (—0.186 + 0.000749¢)T — 0.0292h — 1.82 + 0.00831¢ (27)

C=298-107%x 7+ (1.41-107"+2.03-107" x t)h
+23-107°—-5.62-10° x ¢

D = 90.77 x exp(—0.215h) x ¢t~ =77

E = (—74.67 + 19.8)h x ¢ 0863

F = 42607 x exp(—0.297 x h) x ¢~ 2

G = (—130hT + 77.2h — 613) x ¢ 082

H = 0.0141 x exp(—0.2867) x exp(—0.415h) x 00748144

Dla funkcji Henyey’a-Greensteina, przy g = 0.9:

A= (0.0128 — 4.4 - 1077 x t) x 70007TH0-0026 o ox(—0.43R)
+0.000474 — 5.66 - 107% x t

B = (0.0343 — 0.000747t)h7 + (—0.178 4+ 0.0023t)7
+ (—0.0132 — 0.000584¢)h — 1.33 + 0.00665¢

(28)

C=(-434-107°-135-10"% x )7 + (4.73-107° +2.61- 107" x t)h

—1.18-107°—=8.11-10"" x ¢
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D = 1617 x exp(—0.068h) x ¢t~ 14

E = (—60.27 4+ 38.5)h x t 024

F = 9347 x exp(—0.0437 x h) x t~ 10 (30)
G = (—49.5h7 + 164h — 1340) x ¢824

H = —0.0854 x exp(0.2637) x exp(—0.767h) x t~ 11

Ostatecznie parametryzacja przybiera do$¢ ztozona forme, konieczng do opi-
sania wszystkich zaleznosci. Jednak po wtaczeniu jej do programu komputero-
wego mozliwe jest fatwe i1 szybkie obliczanie sygnatu od Swiatta rozproszonego,
na podstawie tylko kilku parametrow opisujacych warunki obserwacji. Symu-
lacje wykonywane byly bez uwzglednienia detektora, dlatego wyniki te mozna
stosowa¢ w modelowaniu obserwacji wykonywanych przy pomocy detektoréw o
dowolnych wtasnos$ciach.
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Rysunek 74: Przyktad jakoSci dopasowania wynikéw symulacji (przy uzyciu roz-
ktadu Longtina) do funkcji uzytej do parametryzacji [131].

Jak wida¢ na rys. 74, ostateczna parametryzacja jest w stanie dobrze oddaé
rozklady Swiatta wielokrotnie rozproszonego, uzyskane w symulacjach. Do do-
pasowania zostaly uzyte rozklady z obszaréw nieba w odlegtosciach do 90° od
centrum obrazu. Parametryzacja umozliwia obliczenie wartoSci natgzenia Swiatla
rozproszonego z dobra doktadnoscia dla katow ¢ < 20°. Dla wigkszych katow
warto$¢ obliczona z parametryzacji moze rézni¢ si¢ od wyniku symulacji nawet o
rzad wielkoSci. Mata doktadno$¢ w tym obszarze wynika czgsciowo z trudnosci
uzyskania dobrego dopasowania do bardzo matych wartosci. Ilo$¢ Swiatta rozpro-
szonego w tak duzych odlegtosciach od centrum obrazu jest rzgdu 1075 $wiatta
bezposredniego i mniej, co oznacza ze bardzo male niedoktadnosci dopasowania
parametryzacji przektadaja si¢ na duze réznice wzgledne. Z drugiej strony, przy
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tak stabym, praktycznie niemierzalnym sygnale, te niedoktadnosSci parametryzacji
nie powinny w zauwazalny sposéb wplynac na wyniki w jakichkolwiek zastoso-
waniach.

Dla wigkszych odlegtosci, odpowiadajacych grubosciom optycznym 7 =0.25,
przy ktérych przyczynek od Swiatta rozproszonego jest tez najwigkszy, parame-
tryzacja odtwarza wyniki symulacji z najwyzsza doktadnoscia. Blisko centrum
obrazu, dla ¢ < 5°, odchylenia sa ponizej 20%. W wigkszych odlegtosciach, do
okoto 20°, gdzie sam sygnat jest juz znaczaco stabszy, réznice mieszcza si¢ W
granicach 100%. Dla mniejszych odlegtosci, 7 <0.25, réznice migdzy parame-
tryzacja a wynikami symulacji moga by¢ wigksze: dla ( ~ 5° moga osiagnac
poziom 100%.

Przy analizie wynikéw symulacji rozdzielczo$¢ czasowa obserwacji zostata
ustalona na 100 ns. Uzyskane wyniki mozna rowniez zastosowac dla przedziatow
czasowych innych dtugosci. Szczegdlnie tatwe jest to dla dtuzszych jednostek
czasu, gdzie wystarcza sumowanie przyczynkéw z odpowiednimi opdZnieniami.
Takze przy krétszych przedziatach czasowych mozna uzy¢ tych wynikéw, ale na-
lezy przy tym zwrdéci€ uwage na szybkie zmiany rozktadu Swiatta rozproszonego,
ktére zachodza na poczatku obserwacji.

W symulacjach zatozony zostal izotropowy rozktad emisji §wiatlta. W przy-
padku promieniowania czerenkowskiego wystepuje silne skupienie emisji wokot
wyrdznionego kierunku, mozna wigc oczekiwad, ze analiza rozpraszania przy za-
tozeniu takiego rozktadu poczatkowego databy nieco inne wyniki. Zanim taka
praca zostanie wykonana, mozliwe jest do pewnego stopnia uzycie dotychczaso-
wych wynikéw do oszacowania tego efektu. Nalezy pamigtac, ze sygnat od bez-
posredniego i jednokrotnie rozproszonego §wiatla czerenkowskiego jest juz z duza
doktadnoscia uwzgledniany w analizach obserwacji wielkich pgkéw. OkreSlenia
wymaga wielkos¢ wktadu powstajacego w wyniku dwdéch 1 wigkszej liczby kolej-
nych rozproszef. W tym celu mozna zatozy¢, ze pierwsze rozproszenie fotonéw
czerenkowskich jest rownowazne z emisja Swiatta. W wigkszo$ci warunkéw at-
mosferycznych, poza niewielkim przedziatem wysokosci nad gruntem przy duzej
koncentracji aerozoli, dominuje rozpraszanie Rayleigha. Oznacza to, ze po pierw-
szym rozproszeniu fotony czerenkowskie uzyskaja stosunkowo jednorodny roz-
ktad kierunkéw (o< 1+ cos? #). Dopuszczalny jest zatem model izotropowego zro-
dta Swiatta jako przyblizenie pierwszego rozproszenia Swiatla czerenkowskiego.
Zastosowanie powyzszych wynikéw do takiego Zrédta Swiatta pozwoli oszacowad
wielkos$¢ sygnatu od wielokrotnie rozpraszanych fotonéw czerenkowskich.

7.3 Studium symetrii obrazu Swiatla rozproszonego

Wyniki analiz przedstawione powyzej, a takze wyniki prac innych autoréw, opi-
suja wklad Swiatta wielokrotnie rozproszonego do obserwowanego sygnatu w wy-
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branym obszarze — najczgSciej kolistym, ze Srodkiem pokrywajacym si¢ z potoze-
niem Zrédta Swiatla. Rozwazane sa rézne rozmiary tego obszaru, okreslone przez
kat ¢, czyli promien tego kota. Wybor takiego obszaru jest uzasadniony procedu-
rami analizy danych eksperymentalnych, ktére réwniez okreslaja kat ,,; optyma-
lizujacy stosunek sygnatu do szumu, a nastgpnie wybieraja sygnat zarejestrowany
w kole o tym promieniu.

Przy analizie obserwacji wielkich pgkdw rozwazania ograniczaja si¢ do sto-
sunkowo niewielkiego (najwyzej kilkustopniowego) obszaru wokét chwilowego
potozenia wielkiego peku. W takiej skali przeprowadzone zostaty testy rozktadu
Swiatta rozproszonego i pokazaty one, ze z zadowalajaca doktadnoscia jest on sy-
metryczny wzgledem Srodka obrazu. W zastosowaniach przy analizie obserwacji
wielkich pekéw wtasnos$¢ ta nie ma istotnego znaczenia: wazna jest wielkosS¢ do-
datkowego wktadu, a nie jego rozktad w wyznaczonym kole. Niektére analizy
obejmuja jednak duzo wigksze czgsci nieba, np. przy kalibracyjnych obserwa-
cjach zewnetrznych Zrédet Swiatta [149,150]. Przy takich pomiarach rejestrowany
jest staby sygnat z catego pola widzenia teleskopu fluorescencyjnego (o rozmia-
rach ~30°), a wigc rowniez z obszar6w odlegtych od potozenia Zrédta. Roézne
przyczyny moga sktadac si¢ na powstawanie tego sygnatu — nalezy si¢ spodziewac
ze przynajmniej jego czgs$¢ pochodzi od Swiatta wielokrotnie rozpraszanego. Przy
tak duzych odlegtosciach katowych od Zrédta nawet drobne efekty, zwykle zanie-
dbywalnie mate, moga sta¢ si¢ zauwazalne. W analizach takich pomiaréw bada
si¢ nie tylko catkowity zarejestrowany sygnat, ale réwniez jego wielkoS¢ w roz-
nych obszarach, dlatego dla poprawnej interpretacji wynikow pomiaréw istotne
staje si¢ precyzyjne okreslenie rozktadu §wiatta rozproszonego.

Na skalach odlegtosci migdzy detektorem a obserwowanymi Zrédtami Swiatta,
atmosfer¢ mozna uzna¢ za jednorodna w plaszczyznie poziomej, a lokalne wta-
snosci zaleza tylko od wysokoSci. Mozna zatem oczekiwac, ze nie powinno by¢
roznic w iloSci Swiatta rozproszonego przychodzacego do detektora z punktéw
potozonych symetrycznie po obu stronach Zrédta §wiatla, na tej samej wysokosci
nad horyzontem. Natomiast dla r6znych wysoko$ci nad horyzontem wtasnosci
atmosfery sa ré6zne. Oznacza to, ze nawet przy tej samej odlegtosci od centrum
obrazu ( wielko$¢ sygnatu moze si¢ zmieniaC, co objawi si¢ poprzez asymetri¢
obrazu $wiatla rozproszonego w kierunku géra-dot.

Do zbadania symetrii obserwowanego rozktadu Swiatta wielokrotnie rozpro-
szonego uzyta zostala wersja programu przeprowadzajaca symulacje punktowego
Zrédta Swiatta (rys. 67). Modele atmosferyczne i potozenie detektora pozostaty
takie same: rozklad atmosfery molekularnej wedlug US Standard Model, ekspo-
nencjalny profil pionowego rozkladu aerozoli, detektor potozony na wysokosci
1570 m n.p.m. Aby dokladniej odtworzy¢ pomiary przy uzyciu zdalnie sterowa-
nego urzadzenia, do jego wtasnosci dopasowana zostata charakterystyka symulo-
wanego Zrodia Swiatta: izotropowa emisja §wiatla o dtugosci fali 379 nm, przez
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okres 8 mikrosekund. W symulacji tej 100 ns jest uzywane jako jednostka czasu, i
z taka rozdzielczoScia moze by¢ odtwarzany obraz Swiatta rozproszonego. Jednak
w tej analizie, podobnie jak przy rzeczywistych pomiarach, obserwowany sygnat
nie jest badany osobno w poszczegdlnych przedziatach czasowych, ale zsumo-
wany w catym okresie, kiedy w detektorze rejestrowane jest Swiatto przychodzace
bezposrednio ze Zrodla, czyli przez 8 ps. Przy tak dltugim czasie emisji, w wy-
niku naktadania si¢ przyczynkow Swiatta rozproszonego z réznymi opdZnieniami,
dos¢ szybko dochodzi do swego rodzaju wysycenia sygnatu rozproszonego, dzigki
czemu obserwowany obraz przestaje zmienia¢ si¢ w czasie. Dzigki zsumowaniu
po calym okresie obserwacji otrzymamy obraz usredniony, zblizony do stanu sta-
cjonarnego. Dodatkowo zbieranie Swiatta w dtuzszym przedziale czasu pozwala
zmniejszyC statystyczne fluktuacje, wynikajace z samej metody symulacji.

W symulacjach uzyte zostaly rézne koncentracje aerozoli, aby naSladowaé
obserwacje w “brudnej” atmosferze, gdzie rozpraszanie jest zdominowane przez
aerozole, oraz obserwacje w prawie czysto molekularnej atmosferze.

Symulacje zostaly wykonane dla wszystkich kombinacji nastepujacych war-
tosSci:

- zrzutowana odlegtos$¢ od detektora: 1, 10, 20 km;

- wysoko$¢ nad horyzontem: 51 15 stopni;

- catkowita Srednia droga rozpraszania na poziomie gruntu Ar réwna okoto: 7,
10, 22 km (wartos$ci te odpowiadaja /A4 rownemu 9.6, 19.2 i 480 km);

- skala wysokosci rozktadu aerozoli: 1.2 1 0.6 km.

horyzont

Rysunek 75: Podzial nieba obserwowanego z punktu widzenia detektora na cztery
czesSci.
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Aby oceni¢ wielko$¢ asymetrii rozktadu Swiatta wielokrotnie rozproszonego,
niebo, jakie jest obserwowane z punktu widzenia detektora, zostato podzielone na
cztery réwne czgsci. Potozenie Zrddta §wiatta wyznacza Srodek, a linie podziatu z
niego wychodzace dziela niebo na ¢wiartki skierowane w gore, dot, lewo i prawo
(rys. 75). Sama atmosfera zmienia si¢ tylko z wysokoscia, wigc poréwnywanie
sygnatéw z fragmentéw pola widzenia znajdujacych si¢ na r6znych wysokosciach
nad horyzontem mogltoby wyrazniej ujawniaé r6znice zwiazane z niejednorod-
noscig atmosfery. Jednak z wczesniejszych analiz wiadomo, ze rozktad §wiatla
rozproszonego zalezy silnie od odlegtosci katowej od obserwowanego potozenia
Zrédta Swiatta, wigc obecnos¢ wyrdznionego punktu wymusza analiz¢ w odnie-
sieniu do tego punktu centralnego.

Symulacje rozpraszania Swiatla w atmosferze daja w wyniku informacje o kie-
runkach, czasie przylotu i wielkosci impulséw Swiatta przychodzacych do detek-
tora. Zgodnie z potozeniem na niebie, sygnat jest sumowany osobno dla czterech
¢wiartek. Ostateczne wyniki sg zapisywane w funkcji odlegtosci od §rodka obrazu
C.

Na wszystkich wykresach z wynikami symulacji (rys. 76 - 79) przedstawiony
jest sygnal Swiatta rozproszonego zsumowany w obszarze od centrum obrazu do
promienia ¢, osobno dla kazdej ¢wiartki. Wielko$¢ sygnatu jest wzgledna, ob-
liczona w odniesieniu do zarejestrowanej ilosci Swiatta bezposredniego. Suma
przyczynkow z wszystkich éwiartek daje sygnal Swiatta rozproszonego badany
we wczesniejszej analizie.

Obserwowana w detektorze wysokoS¢ zrédia Swiatla ponad horyzontem jest
gbérng granica katéw (, dla ktérych mozliwe jest porownywanie sygnatow ze
wszystkich ¢wiartek. Dla wigkszych ¢ horyzont ogranicza wzrost uwzglednia-
nego obszaru nieba. Kat ten jest tatwo rozpoznawalny na wykresach, jako miej-
sce w ktérym linia przedstawiajaca wyniki z dolnej ¢wiartki wyraZnie odchyla si¢
z powodu wolniejszego wzrostu zsumowanego sygnatu. Ograniczenie to dotyka
najpierw tylko dolnej czgsci obrazu, wigc poréwnania migdzy ¢wiartkami gérna i
bocznymi sa mozliwe takze przy nieco wigkszych katach .

Na wykresach mozna zauwazy¢ powtarzajace si¢ prawidtowosci. Punkty od-
powiadajace ¢wiartkom lewej 1 prawej znajduja si¢ posrodku. Wyniki z tych
czgSci nieba sa prawie rowne; wystepuja tylko niewielkie r6znice, wynikajace
z fluktuacji statystycznych. Poniewaz ani atmosfera, ani geometria obserwacji
nie wprowadzaja asymetrii migdzy lewa a prawa strona, rzeczywiscie nie nalezy
spodziewac si¢ réznic dla tych ¢wiartek. W odniesieniu do nich, wyniki z dolnej
¢wiartki pokazuja zauwazalnie wigksze natgzenie Swiatla rozproszonego. Taki
wynik jest zgodny z oczekiwaniami — dolne warstwy atmosfery maja wigksza ge-
stoS¢ (zaréwno czasteczek jak i aerozoli), co wiaze si¢ ze wzrostem prawdopodo-
bieistwa rozpraszania. Dla punktow reprezentujacych goérna ¢wiartke widac efekt
przeciwny — sygnat Swiatta rozproszonego jest mniejszy niz z pozostatych czgsci
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08 elev. 15 deg, d = 10km, Lambda = 7 km, h_aer = 1.2 km o 025elev. 15 deg, d = 10km, Lambda = 22 km, h_aer = 1.2 km
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Rysunek 76: Wkitad Swiatta rozproszonego w réznych czeSciach obrazu dla Zrodta
Swiatta w odlegtosci 10 km, 15 stopni nad horyzontem, skala wysokosci aerozoli
haer = 1.2 km, przy dwoch réznych koncentracjach aerozoli.

06 elev. 15 deg, d = 10km, Lambda = 7 km, h_aer = 0.6 km 0.035 elev. 5deg, d = 10km, Lambda = 10 km, h_aer = 0.6 km
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Rysunek 77: Wkiad Swiatta rozproszonego w réznych czg¢Sciach obrazu dla zré-
dia Swiatla w odlegtosci 10 km, 5 i 15 stopni nad horyzontem, skala wysokosci
aerozoli A, = 0.6 km, przy duzej koncentracji aerozoli.

nieba. Oczywiscie w gornej ¢wiartce zarejestrowane sa impulsy z rozproszen w
réznych czgsciach atmosfery, takze w gestych warstwach nisko nad powierzchnia,
z jedynym warunkiem ze miejsca rozproszenia znajduja si¢ powyzej linii facza-
cej zZrodto Swiatla z detektorem. Jednakze Srednia gesto$¢ osSrodkOw rozpraszania
jest najnizsza dla tej czgsci pola widzenia detektora, mozna si¢ zatem spodziewac
mniejszej ilosci §wiatla rozproszonego z tego obszaru.

Rys. 76 1 78 przedstawiaja wyniki z symulacji przy Zrédle §wiatta odlegtym o
10 1 20 km od detektora, obserwowanym na wysokosci 15° nad horyzontem. Wy-
kresy przedstawiaja wyniki uzyskane przy réznych koncentracjach aerozoli: Ar
rowne 71 10 km, co odpowiada “brudnej” atmosferze, gdzie nisko nad powierzch-
nig rozpraszanie na aerozolach ma przewazajace znaczenie, oraz Ay = 22 km,
gdzie atmosfera jest praktycznie wolna od aerozoli. Widoczna jest duza r6znica —
przy czystej atmosferze asymetria w kierunku géra-doét jest bardzo mata, przy du-

119



06 elev. 15 deg, d = 20km, Lambda = 10 km, h_aer = 1.2 km o 03elev. 15 deg, d = 20km, Lambda = 22 km, h_aer = 1.2 km
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Rysunek 78: Wkitad Swiatta rozproszonego w réznych czeSciach obrazu dla Zrodta
Swiatta w odlegtos$ci 20 km, 15 stopni nad horyzontem, skala wysokosci aerozoli
haer = 1.2 km, przy dwoch réznych koncentracjach aerozoli.
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Rysunek 79: Wkiad Swiatta rozproszonego w réznych czeSciach obrazu dla Zrodta
Swiatta w odlegtosci 1 km, 5 i1 15 stopni nad horyzontem, przy duzej koncentracji
aerozoli.

zej zawartoSci aerozoli asymetria jest znacznie wigksza. Poniewaz pionowa skala
rozktadu aerozoli (1.2 km) jest stosunkowo niewielka, aerozole koncentruja sig¢
nisko nad gruntem. Wprowadzenie znacznej iloSci aerozoli do symulacji wywo-
tuje wigc nie tylko wzrost catkowitej iloSci rozpraszanego Swiatta (pionowe skale
wykreséw), ale réwniez zwigksza asymetri¢ jego rozktadu.

Mozna poréwnac te wyniki z symulacjami zaktadajacymi mniejsza skalg pio-
nowa rozkladu aerozoli, rowng 0.6 km (przyktady na rys. 77). Przy ustalonej
koncentracji aerozoli na powierzchni (A7), mniejsza skala wysokosci oznacza, ze
catkowita ilo$¢ aerozoli w atmosferze jest mniejsza, ale sa one jeszcze bardziej
skupione na matych wysokosciach. Powoduje to, ze w wynikach symulacji daje
si¢ zauwazy¢ spadek catkowitego sygnatu od §wiatla rozproszonego, ktéremu to-
warzyszy wzrost asymetrii w kierunku géra-dét.

Symulacje przy odlegtosciach 10-20 km pozwalaja oszacowac asymetri¢ Swia-
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tla rozproszonego wystgpujaca podczas obserwacji wielkich pgkéw. Pomiary ka-
libracyjne przy uzyciu sztucznych Zrédet Swiatta wykonywane byty przy znacznie
mniejszych odlegtosciach. Symulacje wykonane zostaty wigc takze dla odlegto-
Sci rownej 1 km. Przyktadowe wyniki przedstawione sa na rys. 79. Wybrane zo-
staty wyniki uzyskane przy najwyzszej koncentracji aerozoli (A = 7 km), czyli
w warunkach najbardziej sprzyjajacych wystapieniu asymetrii. Okazuje sig, ze
na tak niewielkich odleglosciach obserwowana asymetria rozktadu Swiatla roz-
proszonego jest bardzo mata. Takze wielko$¢ sygnatu jest mniejsza, co jeszcze
bardziej utrudnia wykrycie tego efektu.

Wyniki z wszystkich symulacji zebrane sa w tablicach 11 2. Dla kilku wybra-
nych wartoSci kata ¢ podane sa wielkoSci sygnatu od Swiatta rozproszonego ob-
liczone jako wzgledne (w procentach) w odniesieniu do Swiatta bezposredniego.
Podane sa wartosci z ¢wiartek gornej i dolnej, oraz Srednia, czyli sygnat z calego
kota o promieniu ¢ podzielony przez 4.

Wyniki te pozwalaja doktadniej oszacowac wielkoS¢ asymetrii obserwowa-
nego obrazu w réznych warunkach. Przy odlegtosci Zrédta Swiatta réwnej 1 km
asymetria jest bardzo mata, czasem zaniedbywalna. Dla duzych odlegtosci, przy
obserwacjach wykonywanych przy czystej atmosferze (Ar = 22 km) odchylenia
od Sredniej sa réwniez niewielkie. Tylko w obecnosci duzych ilosci aerozoli w
powietrzu asymetria jest znaczaca — sygnat z dolnej ¢wiartki pola widzenia moze
by¢ wigkszy od Sredniej o okoto jedng trzecia.

Podane wartosci zostaty obliczone na podstawie zsumowanych sygnatéw z ca-
tego obszaru wewnatrz kata (. Innym sposobem analizy wynikéw symulacji jest
poréwnanie sygnaléw tylko z waskich pierscieni wokét centrum obrazu, przy réz-
nych katach (. W takim ujgciu asymetria okazuje si¢ by¢ wigksza. Dla przyktadu:
dla kata ( zblizonego do wysokosSci Zrédta nad horyzontem, z dolnej éwiartki
tylko sygnat z obszaru tuz nad horyzontem jest brany pod uwage i poréwnywany
z odpowiednimi obszarami z innych czesci nieba. Okazuje si¢ ze tak obliczone
réznice sygnaléw moga by¢ nawet dwukrotnie wigksze od przedstawionych w
tablicach.

Asymetria obrazu ros$nie z katem (. Przy malych odlegtosciach od linii Zré6-
dto Swiatta-detektor, r6znice wtasnoSci atmosfery sa rowniez niewielkie, nie na-
lezy wigc oczekiwaé znaczacych rozbieznoSci w natgzeniu §wiatla rozproszonego.
Tylko przy duzych katach, zwtaszcza jesli obejmuja one obszary nisko nad hory-
zontem, asymetria staje si¢ znaczaca. Znaczenie warstw atmosfery znajdujacych
si¢ nisko nad powierzchnig mozna zauwazy¢ przy poréwnaniu asymetrii dla tych
samych katéw ¢, ale réznych wysokosci Zrodta Swiatta. Jesli Zrodto jest nisko nad
horyzontem, juz mniejsze katy ¢ obejmuja obszary nisko nad ziemia, a asymetria
jest wigksza.

Inna wtasnoscia, ktéra mozna zauwazy¢ w wynikach, jest réznica migdzy od-
chyleniami od Sredniej w ¢wiartkach gérnej 1 dolnej. Wielkosci dla obu tych czg-
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1 deg 2 deg 3 deg 4 deg 5 deg
|d[km] | he,[km] | Az[km]|| $r.[géra| d6t]| sr.[géra| d6t| sr.|gora| dot| sr.|géra| dot| sr.|géra| dot
1 0.6 7]]0.13]0.13]0.13]0.25[0.25]0.26 [ 0.37]0.36]0.38]]0.49] 0.47]0.50] 0.60] 0.58 | 0.62
1 0.6 10]0.080.08/0.08[0.16/0.15[0.16][0.23]0.23|0.24[0.30{ 0.30[0.31 [ 0.37]0.360.39
1 0.6 22]0.03]0.03]0.03]0.06/0.06]0.06]]0.09]0.09]0.09]0.12{0.12]0.12]0.15]0.15]0.15
1 1.2 7]]0.13]0.13]0.14]0.26]0.26]0.27] 0.39] 0.38]0.40]|0.51]0.50]0.520.63[ 0.62 | 0.64
1 1.2 10[0.080.08/0.08]0.16/0.16[0.16]]0.24]0.24]0.24]0.32{0.31]0.32]0.39] 0.38 |0.40
1 1.2 22[/0.03[0.03]0.03]0.06]0.06]0.06 [ 0.09]0.09[0.09]]0.12]0.12[0.12]0.15[0.15]0.15
10 0.6 7]]0.54]0.53]0.57] 1.18] 1.0[ 1.2 1.6] 1.5] 1.8] 2.1] 1.9] 2.5] 2.7] 2.2] 32
10 0.6 10]0.41]0.40]0.43]0.79]0.75[0.84]| 1.2] 1.1] 1.3] 1.5] 1.3] 1.7 1.9] 1.6] 2.2
10 0.6 22]10.27]0.27]0.28]0.50]0.50]0.51]]0.70]0.70]0.72[0.880.87[0.90]| 1.1] 1.0] 1.1
10 1.2 7]]0.82]0.81[0.85] 1.6] 1.6] 1.7] 2.4 2.3] 2.6] 3.2] 2.9] 3.5] 39] 35| 43
10 1.2 10]0.54/0.54[0.56] 1.1] 1.0] 1.1] 1.5] 1.4] 1.6] 2.0] 1.8] 22| 24| 22| 27
10 1.2 22]0.27]0.27]0.28]0.50/0.50]0.51]]0.70]0.70]0.72]0.89]0.89]0.90 | 1.1] 1.1] 1.1
20 0.6 7]]0.61]0.61]0.62] 1.2] 1.1] 1.2] 1.7] 1.6] 1.9] 2.3] 2.0] 2.6] 2.8] 2.5] 33
20 0.6 10[0.54]0.54]0.55[0.99]0.96[1.04]| 1.4] 1.3] 1.6] 1.8] 1.7] 2.1 2.2] 2.0] 2.6
20 0.6 22]0.46]0.46]0.47]0.82[0.82]0.84[ 1.1] 1.1| L.1] 1.4] 1.4] 14| 16| 1.6] 1.7
20 1.2 7]] 1.0] 1.0] 1.0] 2.0] 1.9] 2.1] 2.9] 2.8] 3.1]] 3.9] 3.6] 42| 48] 44| 53
20 1.2 10[0.73]0.73]0.76 1.4] 1.3] 1.5]] 2.0] 1.9] 22| 2.6 24| 2.9] 32| 2.8] 3.6
20 1.2 22[]0.46]0.46]0.47[0.82]0.82[0.84]] 1.1] 1.1] 1.2] 1.4] 1.4] 14] 1.6] 1.6] 1.7

Tablica 1: Sygnal §wiatla rozproszonego ze Zrédta obserwowanego 5° nad horyzontem, znajdujacego si¢ w réznych odle-
glosciach od detektora d. Podane sa wartos$ci obliczone wzgledem sygnatu od §wiatla bezposredniego zmierzonego w tym
samym czasie (X 100%). “Srednia” jest catkowitym sygnalem od Swiatla rozproszonego zmierzonym wewnatrz danego kata
¢ 1 podzielonym przez 4, “géra” i “d6t” to sygnaly zmierzone w tych ¢wiartkach.
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1 deg 2 deg 3 deg 5 deg 10 deg 15 deg

|d[km] | hoe, [km]| Ag[km]| $r.|géra| d6t| sr.|géra| d6t| sr.|géra| d6t| sr|géra| d6t| sr.|géra| dét| sr.|géra] dét
1 0.6 7{0.11{0.11{0.11}0.21]0.21]0.21{/0.31{0.31|0.32{0.51{0.50|0.53(10.97{0.92| 1.0 14| 1.3| 1.5
1 0.6 10([0.07]0.07]0.07({0.14{0.1410.14]0.20(0.20{0.21]0.33{0.33]0.34|0.63|0.60|0.66|0.89{0.84|0.95
1 0.6 2210.03]0.03{0.03{0.06]/0.06|0.06|0.09]0.09|0.09{0.15/0.15]0.15{0.28 10.280.29(0.40|0.40|0.41
1 1.2 710.1210.1210.12{0.2410.24|0.25(0.36/0.36|0.37{0.59/0.58|0.60| 1.1| 1.1| 1.1| 1.6 1.5| 1.6
1 1.2 10([0.080.08{0.08/0.15{0.15{0.15(0.23{0.22]0.23(0.37]0.36|0.38|0.69]0.67|0.71{0.97/0.93| 1.0
1 1.2 220.03]0.03/0.03([0.06|0.06|0.06/0.09(0.09|0.10({0.15]0.15]0.15(/0.28|0.280.29(0.40]0.40|0.41
10 0.6 7110.2510.2510.26/0.48/0.48|0.50(10.7110.70(0.74| 1.2 1.1| 1.2 2.3| 2.0 2.7|| 3.4| 2.7| 4.5
10 0.6 10(10.2410.2410.25(0.46|0.46/0.47]0.65|0.64|0.68| 1.0| 1.0 1.1| 1.9| 1.7| 2.1\ 2.7 2.2| 3.3
10 0.6 220.2310.23/0.23(0.43|0.43]0.43]0.60({0.60|0.61({0.90{0.8810.93| 1.5/ 1.4]| 1.5| 1.9 1.8 2.0
10 1.2 7110.3710.3710.38]0.73/0.71|0.76 1.1 1.1| 1.2| 1.8| 1.7| 2.0\ 3.6 3.1| 43| 54| 44| 6.7
10 1.2 10(0.30]0.30(0.31{0.58|0.57{0.60(0.85(0.82|0.88|| 1.4| 1.3| 1.5| 2.5| 2.2| 29| 3.6] 3.0 44
10 1.2 2210.23]0.23]0.24|0.43]0.43|0.43|0.60/0.60/0.61{0.90/0.88/0.93| 1.5| 14| 1.6 19| 1.8| 2.0
20 0.6 710.3310.33]/0.34|0.60/0.60|0.61{0.8410.83|0.87| 1.3| 1.2| 1.3|| 24| 2.2| 2.7| 3.6| 2.9| 4.5
20 0.6 10(]0.3210.3210.33(]0.59(0.58|0.60(0.81{0.80|0.84| 1.2| 1.2| 1.3} 2.1] 1.9| 2.3| 3.0] 2.5| 3.6
20 0.6 2210.32{0.32|0.33(0.5710.57|0.59(0.79]0.77|10.82| 1.2 1.1| 1.2| 1.8| 1.7| 2.0 2.3| 2.2| 2.5
20 1.2 710.36/0.36/0.37|0.69/0.680.72| 1.0/0.98| 1.1| 1.7| 1.5| 1.8| 3.4| 3.0| 40| 52| 42| 64
20 1.2 10(]0.3410.34]0.36(]0.64(0.62|0.66(0.90({0.87{0.94| 1.4| 1.3| 1.5| 2.6] 2.2| 3.0 3.7| 3.0| 4.6
20 1.2 2210.3210.3210.33(|0.57(0.57(0.59{0.79(0.770.82|| 1.2| 1.1| 1.2| 1.8 1.7| 2.0} 23| 22| 2.5

Tablica 2: Sygnal Swiatla rozproszonego ze Zrédla obserwowanego 15° nad horyzontem, znajdujacego si¢ w r6znych odle-
glosciach od detektora d. Podane sa wartos$ci obliczone wzgledem sygnatu od §wiatla bezposredniego zmierzonego w tym
samym czasie (x 100%). “Srednia” jest catkowitym sygnalem od Swiatla rozproszonego zmierzonym wewnatrz danego kata
¢ 1 podzielonym przez 4, “géra” i “d6t” to sygnaly zmierzone w tych ¢wiartkach.




Sci r6znig si¢ od Sredniej, ale odchylenia dla dolnej ¢wiartki sg z reguty wigksze.
I znowu, koncentracja aerozoli nisko nad ziemia, wptywajaca na prawdopodo-
biefistwo rozpraszania Swiatla w dolnej czgsci pola widzenia, wydaje si¢ dobrym
wytlumaczeniem tego efektu.

Wyniki tej analizy pokazuja, ze asymetria rozktadu §wiatta rozproszonego ma
niewielki wplyw na obserwacje wykonywane przy uzyciu detektoréw fluorescen-
cyjnych. Przy pomiarach kalibracyjnych, wykonywanych przy uzyciu sztucznych
Zrédet $wiatla umieszczanych w niewielkich odlegtosciach od detektora, asyme-
tria uzyskiwanych obrazéw jest bardzo mata. Przy wigkszych odlegtosciach asy-
metria moze stac si¢ zauwazalna, ale w skali obserwowanych rozmiaréw wielkich
pekow (€ rzedu 1°) efekt ten nie powinien by¢ znaczacy.
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8 Symulacje Swiatla rozproszonego przy obserwa-
cjach wiazki laserowej

Pomiary witasnosci atmosfery przy uzyciu odlegtych Zrédet laserowych, takich
jak opisane wczesniej CLF 1 XLF, wykorzystuja rozpraszanie Swiatta w powie-
trzu. Wzdluz calej trasy wiazki §wiatta laserowego w atmosferze czg$¢ fotondw,
proporcjonalnie do gestosci molekut i aerozoli w danym miejscu, ulega rozpro-
szeniom w réznych kierunkach i moze zosta¢ zarejestrowane w detektorze. Ale
znowu, podobnie jak przy obserwacjach wielkich pgkéw, to Swiatlo ktére zo-
staje rozproszone we wszystkich innych kierunkach moze na swojej drodze przez
atmosferg ulec kolejnym rozproszeniom, w wyniku ktérych trafi do detektora.
Oznacza to, ze rozproszone Swiatto bedzie obserwowane nie tylko z kierunkow
odpowiadajacych potozeniu wiazki Swiatta laserowego, ale takze z sasiednich ob-
szarOw nieba.

Pomiary laserowe dostarczaja cennych informacji o warunkach atmosferycz-
nych panujacych na réznych wysokosciach. Na podstawie tych obserwacji obli-
czane sg koncentracje i rozktady aerozoli podczas pracy detektoréw fluorescencyj-
nych. Aby te obliczenia byty doktadne, konieczne jest okreslenie jaka czgS¢ ob-
serwowanego Swiatta pochodzi od wielokrotnych rozproszen. Zaniedbanie tego
efektu spowoduje, ze caly zarejestrowany sygnat zostanie przypisany pojedyn-
czym rozproszeniom z wiazki laserowej, co z kolei pociagnie za soba przeszaco-
wanie wartosci wspdlczynnika rozpraszania w obserwowanych miejscach. Wy-
nikng z tego systematyczne niedoktadnosci wyliczonych koncentracji aerozoli, co
bedzie rzutowaé na ostateczne wyniki obserwacji wielkich pgkéw atmosferycz-
nych. W szczegdlnosci wyznaczone energie wielkich pekow zostana przeszaco-
wane.

W opisanych powyzej analizach wielokrotnego rozpraszania Zrédto Swiatta
potozone byto na réznych wysokosSciach w atmosferze. W przypadku fluorescen-
cji emisja jest izotropowa; rozktad katowy promieniowania czerenkowskiego jest
takze znacznie szerszy od wiazki laserowej. Swiatto laserowe jest emitowane na
powierzchni ziemi, w jednym wybranym kierunku do géry. Zasadniczo mozliwe
byloby skonstruowanie modelu, w ktérym pierwsze rozpraszanie §wiatla z wiazki
laserowej jest w przyblizeniu opisane ciagiem Zrodet Swiatta, o natgzeniach i roz-
ktadach emisji odpowiadajacych lokalnym warunkom atmosferycznym. Ale na-
wet w takim modelu zastosowanie dotychczasowych wynikéw bytoby obciazone
przyblizeniami, ktérych znaczenie trudno oszacowac. Dlatego lepszym rozwiaza-
niem jest wykonanie oddzielnej analizy rozpraszania Swiatta w takich warunkach.

Symulacje zostaly przeprowadzone przy uzyciu programu Hybrid_fadc z po-
przednimi modyfikacjami. Wykorzystana zostala wersja uzywana do symulacji
punktowych Zrodet Swiatta. Kolejna zmiana umozliwia wykonywanie symulacji
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wiazki Swiatta laserowego i1 jego propagacji w atmosferze.

Zrédto $wiatta musi znajdowaé sie na wysokosci odpowiadajacej powierzchni
gruntu. Z uwagi na symetri¢ w ptaszczyznie poziomej, do okreslenia potozenia
Zrédta wystarczy zadac jego odlegtos$¢ od detektora. Ilosé §wiatta wyemitowanego
w impulsie rowniez moze zosta¢ okre§lona, cho¢ przy analizie wzglgdnej wielko-
Sci sygnatléw nie ma ona znaczenia. Dlugos¢ czasu emisji takze moze by¢ do-
wolnie okreslona. Wybrany zostal okres 7 ns, odpowiadajacy dtugosci impulsu w
urzadzeniach uzywanych w Obserwatorium Pierre Auger. Modyfikacja programu
pozwolita wybraé pojedynczy kierunek dla emisji wszystkich fotonéw, zamiast
rozktadu izotropowego uzywanego w poprzednich analizach. Przy wykonywaniu
symulacji wybrany zostat kierunek pionowy, mozliwe jest rOwniez symulowanie
nachylonych wigzek laserowych.

Detektor takze znajduje si¢ na powierzchni ziemi, ktéra w symulacjach zostata
ustalona na wysokosci 1570 m n.p.m. Symulacje nie wtaczaja do obliczen zad-
nych wiasnosci samych detektoréw — wielko$¢ impulséw Swiatta rozproszonego
jest okreslana na wejsciu do detektora. Réwniez jak poprzednio uzyty zostal mo-
del atmosfery US Standard oraz eksponencjalny profil pionowy rozktadu aerozoli.

droga
Swiatta
rozproszonego

pierwsze
rozproszenie

fotony i
skierowane |

;
do detektora 1 //

detektor laser

Rysunek 80: Schemat symulacji wielokrotnego rozpraszania Swiatta emitowa-
nego przez laser.

Przy uzyciu tych samych procedur, ktére zostaty juz opisane, wykonywana
jest symulacja rozpraszania poprzez losowanie tras paczek fotonéw w atmosfe-
rze, 1 obliczanie rejestrowanych sygnatéw pochodzacych z wszystkich rozproszen
Swiatta (rys. 80). Obliczenia w programie sa wykonywane w szesnastu przedzia-
fach widmowych, pokrywajacych interesujacy w obserwacjach wielkich pgkéw
zakres bliskiego ultrafioletu. Do symulacji wybrana zostata dtugos¢ fali 361 nm,
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czyli ten przedzial widmowy okreSlony w programie, ktory jest najblizszy dtugo-
Sci fali Swiatta w uzywanych laserach (355 nm).

W przeciwienstwie do poprzednich analiz §wiatlo bezposrednie, czyli wiazka
laserowa skierowana z dala od detektora, nie jest rejestrowane. Zamiast tego, za
odniesienie stuzy Swiatlo jednokrotnie rozproszone, ktére dociera do detektora. Z
ta wielkoScia porownywany jest sygnal pochodzacy od wielokrotnych rozproszen
Swiatta. Dla takiego poréwnania nie ma Scisle narzuconej dtugosci przedziatéw
czasowych. Aby unikna¢ duzych fluktuacji statystycznych zwigzanych z sama
metoda symulacji, okres zbierania §wiatta nie powinien by¢ zbyt krétki — okres
100 ns okazat si¢ wystarczajacy. Jest to rtownocze$nie rozdzielczo$¢ czasowa rze-
czywistych detektorow fluorescencyjnych, mozna wigc bezpiecznie zatozy¢ ze nie
jest to okres zbyt dlugi dla tej analizy.

Symulacje zostaly wykonane dla réznych koncentracji aerozoli w powietrzu.
Wybrane zostaty wartosci Ay z zakresu od prawie czysto molekularnej atmosfery
az do stosunkowo duzej zawartos$ci aerozoli, powodujacej zmniejszenie Sredniej
drogi rozpraszania na poziomie gruntu o polowe. Konkretnie, zostaty uzyte war-
tosci Ar: 9.5, 11.8, 15.7 i 18.4 km. Odpowiadaja one drogom na rozpraszanie na
aerozolach Aj,: 19.2, 32, 961 960 km.

Dla kazdych warunkéw atmosferycznych symulacje zostaly powtérzone przy
réznych odlegtosciach lasera od detektora: 20, 30, 40 i 50 km. Przedzial ten po-
krywa zakres odlegtosci migdzy stacjami laserowymi (CLF i XLF) a poszczegdl-
nymi stanowiskami detektoréow fluorescencyjnych Obserwatorium Pierre Auger
(~26-39 km).

Zmiennos¢ atmosfery z wysokoScia pociaga za sobg zmiany w prawdopodo-
bienistwie rozpraszania. Dlatego konieczne jest zbadanie wktadu od $wiatta wie-
lokrotnie rozproszonego w réznych punktach obserwowanej trasy wiazki lasero-
wej. Szczeg6lowa analiza zostata wykonana dla pigciu punktéw: 2, 9, 16, 23 i
30 stopni nad horyzontem. Wysokosci te pokrywaja zakres obserwowany w de-
tektorach fluorescencyjnych. Geometria uktadu laser-detektor pozwala obliczy¢
czas, w ktérym Swiatlo jednokrotnie rozproszone bgdzie obserwowane na wybra-
nej wysokosci. Ta informacja jest wykorzystywana do ustalenia poczatku i korica
bramki czasowej, o dtugosci 100 ns, w ktdrej zbierane sa impulsy Swiatta. Przy
uzyciu tych informacji obliczane sa rozktady Swiatta wielokrotnie rozproszonego
obserwowanego w wybranych momentach.

8.1 Wyniki symulacji i parametryzacja

Poprzednie analizy pokazaty, ze §wiatlo rozproszone tworzy rozlegta otoczke wo-
kot obserwowanej pozycji Zrédia Swiatta. Po zsumowaniu okazuje si¢, ze przy-
czynki z duzych obszar6w nieba sktadaja si¢ na duza czgs¢ catkowitego strumie-
nia Swiatta docierajacego do detektora. Jednak w przypadku obserwacji promienia
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lasera nie ma potrzeby uwzgledniania wktadu od impulséw odlegtych od centrum
obrazu. W detektorze odlegtym o kilkadziesiat kilometréw jednokrotnie rozpro-
szone Swiatto lasera jest obserwowane tylko w tych pikselach, ktérych pola wi-
dzenia pokrywaja droge wiazki. Nawet jesli Swiatto wielokrotnie rozproszone jest
wystarczajaco silne, aby wyzwoli¢ sasiednie piksele, znajac potozenie promienia
lasera mozna je tatwo odrzucié. Dlatego analiza wktadu Swiatta wielokrotnie roz-
proszonego zostata ograniczona do obszaru w granicach ¢ = 2° wokét chwilowego
centrum obrazu. Taki kat jest wystarczajacy do objecia pasa 2-3 pikseli wzdtuz
obserwowanej trasy wiazki laserowej. Ten maly kat pozwala tez unikna¢ niere-
gularno$ci wprowadzanych przez blisko$¢ horyzontu przy obserwacjach prowa-
dzonych na matych wysokoSciach, a miejsca te sg szczegdlnie istotne, poniewaz
efekty zwigzane z rozpraszaniem sa najwigksze nisko nad ziemia.

Rys. 81 1 82 przedstawiaja wklad od Swiatla wielokrotnie rozproszonego do
obserwowanego obrazu w funkcji kata (. Ten dodatkowy sygnat zostat obliczony
jako wzgledny dodatek, w odniesieniu do §wiatta pochodzacego z pojedynczych
rozproszen, rejestrowanego w tym samym czasie. Na kazdym wykresie znajduja
si¢ wyniki z jednej symulacji, dla wybranych odlegtosci laser-detektor i koncen-
tracji aerozoli. Przedstawione sa wyniki dla trzech wysokos$ci nad horyzontem,
odpowiadajacych dolnej granicy, centrum i gérnej granicy pola widzenia detek-
tora fluorescencyjnego. Dla oszacowania niepewnosci statystycznej wynikow,
czg$¢ symulacji zostata powtorzona 10 razy. Odchylenia standardowe tych wy-
nikéw sa zaznaczone na wykresach.

Wigcej wynikéw symulacji, dla r6znych odlegtosci 1 warunkéw atmosferycz-
nych, jest zawartych w tabeli 3. Wyniki sa przedstawione dla wybranych wartosci
kata (. Wktad od Swiatta wielokrotnie rozproszonego, w procentach, sa podane
do pierwszego miejsca po przecinku, cho¢ nalezy pamigta¢ ze doktadnos¢ symu-
lacji jest nieco gorsza. Szacunkowe niepewnosci statystyczne wynikOw wynosza
kilka dziesiatych czgSci procenta. Zwlaszcza dla duzych wysokosci, przy ktérych
obserwowane sa obszary o mniejszej gestosci powietrza, fluktuacje sa najbardziej
znaczace, siggajace ~1%.

Jak mozna bylo oczekiwaé, najwigksze wktady od wielokrotnego rozprasza-
nia Swiatta obserwuje si¢ dla matych wysokosci nad horyzontem, a ich wiel-
kos¢ maleje ze wzrostem wysokosci. Poprzednie analizy pokazaty, ze znacze-
nie wielokrotnego rozpraszania ro$nie z odlegtoScia (geometryczna lub gruboscia
optyczna) migdzy Zrédlem a detektorem. Zalezno$¢ t¢ wida¢ rowniez w obecnych
wynikach: w tych samych warunkach atmosferycznych przyczynek od wielokrot-
nego rozpraszania na odlegtosci 50 km jest okoto dwukrotnie wigkszy niz przy
20 km (rys. 82). Tak duze réznice sa jednak widoczne tylko nisko nad horyzon-
tem. Wyzej nad horyzontem przyczynek ten ma porownywalne wartoSci. Jest
to zrozumiale, poniewaz przy tej samej wysokosSci nad horyzontem, rézne odle-
glosci oznaczaja ze obserwowany punkt znajduje si¢ na ré6znych wysokosciach
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Rysunek 81: Sygnat Swiatla wielokrotnie rozproszonego w odniesieniu do jed-
nokrotnie rozproszonego, w funkcji kata (, przedstawiony dla wysokosci na ho-
ryzontem odpowiadajacych dolnej granicy (2°), centrum (16°) 1 gérnej granicy
(30°) pola widzenia detektora fluorescencyjnego. Przedstawione sa wyniki z sy-
mulacji dla odlegtosci lasera rownej 30 km, w czystej atmosferze (po lewej) i przy
duzej koncentracji aerozoli (po prawej). Funkcje f(«, 7, (, h) i g(«, 7, () zostaty
dopasowane do wynikéw symulacji (opis w tekscie).
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Rysunek 82: Sygnat §wiatta wielokrotnie rozproszonego w odniesieniu do jedno-
krotnie rozproszonego, przedstawiony w funkcji kata (. Wyniki zostaty uzyskane
z symulacji dla odlegtosSci lasera rownej 20 km (po lewej) 1 50 km (po prawej).

nad gruntem, a wigc réwniez warunki dla rozpraszania Swiatta mogq zmieniac si¢
ZNnaczaco.

[lo§¢ aerozoli w atmosferze jest kolejna wazng zmienna. Przy poréwnaniu
wynikéw uzyskanych przy tej samej geometrii, ale w r6znych warunkach atmos-
ferycznych (rys. 81), wida¢ ze przy obecnoSci aerozoli w powietrzu wkiad od
wielokrotnego rozpraszania Swiatta moze by¢ znacznie wigkszy niz w czystej at-
mosferze molekularnej. Znowu, efekt ten jest wyraznie widoczny na matych wy-

129



wysokos¢ 2° wysokos¢ 16° wysokos¢ 30°

‘d[km]‘/lT[km] (=0.5°|¢=1°|¢=1.5°|¢=0.5°|¢C=1°|¢=1.5°|¢(=0.5°|(=1°|(=1.5°
20 9.5 3.8 7.8 10.5 1.1} 2.1 27) 06 1.2 1.8
20 11.8 29| 5.6/ 7.7 08| 19 3.3 03] 0.7 1.5
20 15.7 201 39 5.1 0.7, 19| 29 0.7 13 2.1
20 18.4 1.5 2.8 42 1.0| 2.1 300 05| 1.1 1.5

30 9.5 4.6/ 9.5 128 1.3| 2.8 4.1 0.3] 1.0 1.2
30 11.8 4.00 72| 11.0f 09| 1.8 29 00| 0.3 0.6
30 15.7 26| 50/ 74, 09| 20 3.3 0.6| 1.4 1.7
30 184, 22| 45 6.4 1.3 2.2 3.5 0.5] 0.7 0.9

40 9.5 6.3/ 11.9| 16.8 09 2.1 42 00| 00f 04
40 11.8 5.1 9.1] 125 0.8] 1.9 3.0, 0.0] 02| 03
40 15.7 29| 6.5 8.8 1.0 1.9 2.7 0.0 0.0f 0.0
40 18.4 33| 5.8 84| 09| 1.8 34| 00| 00[ 0.0

50 9.5 6.4 12.8| 17.5 1.4) 2.4 3.3 04 12 1.5
50 11.8 5.6/ 9.8] 14.1 1.1} 2.7 421 0.0 0.6 1.0
50 15.7 4.1 7.7 11.1 0.6/ 1.2| 24| 04 07 0.9
50 18.4 39| 7.0, 99 1.0| 1.7 3.00 0.0] 00[{ 0.0

Tablica 3: Wzgledny wktad od Swiatta wielokrotnie rozproszonego (w procen-
tach). Przedstawione sa wyniki dla r6znych odleglosci d migdzy laserem a detek-
torem, i dla réznych Srednich drég rozpraszania na poziomie gruntu Ay. Wyniki
zostaly podane dla wysokosci nad horyzontem odpowiadajacych dolnej granicy
(2°), centrum (16°) 1 gornej granicy (30°) pola widzenia detektora fluorescencyj-
nego.

sokosciach nad horyzontem. Aerozole koncentruja si¢ nisko nad ziemia, a wigc
nie maja duzego wptywu na rozpraszanie Swiatta na duzych wysokosciach.

Aby mozna bylto tatwo uzywaé wynikéw symulacji przy analizie pomiaréw
laserowych, potrzebna jest parametryzacja wktadu od §wiatla wielokrotnie roz-
proszonego. Znowu, powinna by¢ to funkcja niewielkiej liczby podstawowych
parametrow, opisujacych geometri¢ obserwacji i panujace podczas niej warunki
atmosferyczne. Najbardziej uzyteczne w poprzednich analizach byly: grubos¢
optyczna 7 dla linii od Zrédia §wiatla do detektora, wspétczynnik rozpraszania o
dla pozycji Zrédta, wysokos¢ nad powierzchnia ziemi h, kat ¢ okreSlajacy obszar
zbierania Swiatlta. Obliczenie niektdrych z tych parametréow wymaga wiedzy o
stanie atmosfery, podczas gdy pomiary laserowe wykonuje si¢ wtasnie po to, aby
go poznac. Poniewaz wielko$¢ wktadu od Swiatta wielokrotnie rozproszonego za-
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lezy od warunkéw atmosferycznych, niemozliwe jest wyeliminowanie tych para-
metrow. Zatem aby uwzglednic ten efekt w analizie obserwacji lasera, konieczne
bedzie zastosowanie procedury iteracyjnej, umozliwiajacej wyznaczenie rozktadu
aerozoli z wymagana doktadnoscia. Do okreslenia warto$ci wymienionych pa-
rametréw konieczne jest wskazanie pozycji Zrédta Swiatla. W przypadku lasera
oczywiscie nie bgdzie to potozenie samego urzadzenia, ale zbidr wszystkich punk-
téw na trasie wiazki Swiatta. Linia ta wyznacza polozenie punktéw pierwszego
rozproszenia fotondw — mozna umownie przyjaé te miejsca za poczatek drogi
Swiatta rozproszonego w kierunku do detektora, ale tez we wszystkich innych
kierunkach — §wiatlo to moze ulegaé kolejnym rozproszeniom, i w ten sposéb
trafi¢ do detektora.

Po szeregu prob, nastgpujaca funkcja zostata wybrana do sparametryzowania
wktadu Swiatta wielokrotnie rozproszonego do obserwowanego sygnatu:

fla,7,¢,h) = (a* (14 bh)xa®* 7% +¢) x ¢\ (31)

Zostata ona zaznaczona na wykresach zielona linig ciagla (rys. 81, 82). Jest to
funkcja czterech parametréw. Po zbadaniu réznych postaci prostszych funkcji
okazalo si¢, ze zadna z nich nie jest w stanie rownie dobrze opisaé wynikéw
symulacji. Jako przyktad na wykresach przedstawiona zostata réwniez funkcja
trzech parametréw, ktdra najlepiej dopasowuje si¢ do wynikow:

gla,7,0) = (m=*a" x7°+p) x (7. (32)

Warto$é x? okreslona na podstawie odchylefi standardowych moze postuzy¢ jako
przyblizony wskaznik jakosci dopasowania. Dla funkcji (31) x? wynosi 2.0, dla
(32): 2.3. Roéznica wydaje si¢ niewielka, ale trzeba zauwazyC ze obie funkcje z
podobna doktadnoscia opisuja wyniki przy duzych wysokosSciach nad horyzon-
tem, a zatem réznica wartosci x> odzwierciedla jako§¢ dopasowania na matych
wysokosciach. A wtasnie na matych wysokosciach wktad od wielokrotnie roz-
proszonego Swiatta jest najwigkszy, wigc takze dobry opis wynikéw w tej czgsci
pola widzenia jest bardzo wazny. Wysoko$¢ nad powierzchnia h jest bardzo tatwa
do obliczenia, wigc dodanie tego parametru nie powinno spowodowac znaczacych
utrudnien.

Po wykonaniu dopasowania funkcji (31) do wynikéw symulacji otrzymujemy
nastgpujace wartosci statych parametrow:

a = 24.24 £ 5.29,

b= 0.07101 = 0.00585,

¢ = 0.6835 + 0.0241,

d = 0.9337 £ 0.0111,

e = —0.003427 & 0.000524,
[ = 0.9469 % 0.0078,

(33)
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przy czym kat ¢ podawany jest w stopniach, wysokos¢ nad gruntem h w kilome-
trach, wspétczynnik rozpraszania o w m™1.

Prace nad zbadaniem wplywu wielokrotnego rozpraszania Swiatta na wyniki
pomiaréw laserowych nie zostaly jeszcze zakoniczone. Uwzglednienie tego efektu
poprawi doktadno$¢, z jaka mierzone sa rozktady aerozoli, co z kolei pozwoli
zmniejszy¢ systematyczne btedy koncowych wynikéw pomiaréw wielkich pekéw
atmosferycznych.
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9 Dotychczasowe zastosowania parametryzacji
wkladu wielokrotnego rozpraszania

9.1 Rekonstrukcja wlasnosci wielkich pekow

Wyniki symulacji wielokrotnego rozpraszania Swiatla pokazaty, ze zjawisko to
prowadzi do zauwazalnego wzrostu sygnalu mierzonego w detektorach fluore-
scencyjnych. Jesli wkiad ten nie zostanie poprawnie uwzgledniony w analizie
danych obserwacyjnych, konicowe wyniki beda obcigzone systematycznymi blg-
dami: przeszacowane zostang energie promieni kosmicznych, drobnej zmianie
ulegna rowniez zrekonstruowane profile podtuzne rozwoju wielkich pgkéw. Ocze-
kiwane wielkosSci poprawek, na poziomie kilku procent, nie sa na szczgscie tak
duze, aby uniewazni¢ wczesniejsze prace dotyczace fluorescencyjnej metody ob-
serwacji wielkich pgkéw. Niemniej, jest to efekt znaczacy 1 dla uzyskania doktad-
nych wynikéw nalezy go uwzglednia¢ przy analizie obserwacji.

Na potrzeby analizy danych zbieranych w Obserwatorium Pierre Auger opra-
cowany zostat pakiet oprogramowania pod nazwa Offline [153]. Pozwala on wy-
konywa¢ zaréwno rekonstrukcje oparte na danych eksperymentalnych, jak row-
niez symulacje rozwoju wielkich pgkéw i ich obserwacji w detektorach. Poszcze-
g6lne programy sktadaja si¢ z serii modutéw — kazdy z nich odpowiada za wy-
konanie wybranej czgSci analizy. Dzigki takiej budowie, poprzez zmiang sekwen-
cji modutéw programy mozna tatwo modyfikowaé i przystosowywaé do réznych
celow. Zmiany istniejacych modutéw w naturalny sposob sa uwzgledniane we
wszystkich wykorzystujacych je programach, a uzytkownik moze wtaczy¢ wia-
sne moduty, opracowane do wykonywania pozadanych dziatain na danych. Do
sterowania szczegétami wykonywanych programéw, szereg parametrow jest okre-
Slonych w oddzielnych plikach XML, co utatwia modyfikacje ich warto$ci, w za-
leznos$ci od potrzeb.

W programie Offline rekonstrukcja whasnosci wielkich pekéw wykonywana
jest wedlug opisanego wczesniej schematu: najpierw okreslane jest potozenie osi
wielkiego peku, a w oparciu o geometri¢ obserwacji obliczana jest iloS¢ Swiatla
generowanego przy przejsciu wielkiego pgku. Jednym z krokéw okreslenia wiel-
kosci sygnatu jest procedura obliczajaca wielkoS¢ kata (o, przy ktéry stosunek
sygnatu do szumu jest najwigkszy. Po tym kroku program zostal zmodyfikowany,
tak aby uwzgledniC efekt wielokrotnego rozpraszania Swiatla, z uzyciem para-
metryzacji (20). Wykorzystywany jest przy tym ustalony kat ¢, okre§lona wcze-
S$niej geometria wielkiego peku oraz dostgpne w bazie danych informacje o stanie
atmosfery podczas obserwacji. Dla wszystkich przedzialéw czasowych, w kto-
rych sygnat byt rejestrowany, obliczone sa odpowiadajace im potozenia wielkiego
peku, a wigc réwniez jego wysokosSci nad gruntem h. W potaczeniu z danymi o
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stanie atmosfery, geometria wielkiego pgku dostarcza réwniez informacji wystar-
czajacych do obliczenia grubosci optycznych 7 dla wszystkich obserwowanych
puntéw. Z tych danych obliczana jest wielko$¢ poprawki nanoszonej na obserwo-
wany sygnal w poszczegdlnych przedziatach czasowych.

Umieszczenie poprawki w ciaggu programu zostato wybrane stosownie do wta-
snoSci parametryzacji. Jej wartoS¢ jest okreslana kiedy wszystkie potrzebne do
tego dane zostaty juz obliczone, co ogranicza ilo$¢ dodatkowych operacji do mi-
nimum. Poprawka ta musi takze by¢ uwzgledniona przed kolejnymi procedurami
rekonstrukcji sygnatu. Parametryzacja opisuje wkiad Swiatta wielokrotnie roz-
proszonego do catkowitego sygnatu — po uwzglednieniu tego wktadu otrzymu-
jemy wielkos$¢ sygnatu pochodzacego od bezposredniego Swiatta fluorescencyj-
nego oraz bezposSredniego i jednokrotnie rozproszonego Swiatta czerenkowskiego.
Doktadnie te sktadowe sa uwzgledniane i rozdzielane w kolejnych, uprzednio
istniejacych, procedurach rekonstrukcji wielkich pgkéw. Zatem taka kolejnosé
dziatan daje najprostszy i najdoktadniejszy sposéb naniesienia poprawki na wie-
lokrotne rozpraszanie Swiatla.

W pakiecie Offline wykorzystywane sa dwie parametryzacje wktadu od wie-
lokrotnie rozpraszanego Swiatta: przedstawiona w [123] oraz opisana w niniejszej
pracy. Obie te poprawki mozna uzywaé zamiennie, lub dla testéw calkiem wyta-
czy¢, a sterowanie ta funkcja odbywa si¢ poprzez proste modyfikacje odpowied-
niego pliku XML. Od kilku lat poprawka na Swiatlo wielokrotnie rozproszone jest
standardowo uzywana przy rekonstrukcjach wtasnosci wielkich pekéw opieraja-
cych si¢ na danych, ktére sg zbierane przy uzyciu detektoréw fluorescencyjnych.

9.2 Znaczenie zjawiska wielokrotnego rozpraszania Swiatla

Uwzglednienie wielokrotnego rozpraszania Swiatta powoduje zmniejszenie zre-
konstruowanych energii wielkich pgkéw. Dla okreslenia wptywu tego efektu na
konicowe rezultaty, przeprowadzone zostaty petne rekonstrukcje danych obserwa-
cyjnych: raz przy zastosowaniu poprawki na §wiatlo rozproszone, i raz zaniedbu-
jac to zjawisko. Do poréwnania wybrane zostaty rzeczywiste wielkie peki za-
obserwowane w Obserwatorium Pierre Auger. Zbidr obserwacji zostat poddany
Scistej selekcji, aby uzyskac probke obserwacji wysokiej jakosci: wybrane zo-
staly wielkie peki dla ktérych udato si¢ zaobserwowac duzg cz¢s$¢ profilu rozwoju,
zawierajaca jego maksimum, wykluczono obecno$¢ chmur, a zrekonstruowane
wtasnosci wielkich pgkéw obarczone sa stosunkowo niewielkimi niepewnosciami
(energia: <20%, X,,q.: <40 g/cm?) [99].

Poréwnanie wynikéw tych rekonstrukcji przedstawione jest na rys. 83. Po-
ziom odniesienia (linia kropkowana) na wykresach stanowia wyniki uzyskane
przy uwzglednieniu poprawki na wielokrotne rozpraszanie. Punkty przedstawiaja
zatem systematyczny btad wynikéw rekonstrukcji wynikajacy z zaniedbania tego
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Rysunek 83: Przeszacowanie wartoSci energii (po lewej) i X, wielkich pgkow
(po prawej) wynikajace z pominigcia efektu wielokrotnego rozpraszania §wiatla
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Rysunek 84: Systematyczne réznice obliczonych wartosci energii (po lewej) i
Xomae Wielkich pekéw (po prawej) dla obliczefi wykorzystujacych poprawke na
wielokrotne rozpraszanie Swiatta podana w [123] oraz w niniejszej pracy [99].

efektu. Srednia réznica energii wyznaczonych przy obu rekonstrukcjach rosnie
od 2% przy 10'8 eV, do okoto 5% przy najwyzszych obserwowanych energiach
(~ 10% eV). Sama poprawka nie zalezy od energii, efekt ten spowodowany jest
posrednio, poprzez zalezno$¢ od odlegtosci. Wielkie peki o wigkszych energiach
generuja wigcej Swiatlta, ktére moze by¢ zarejestrowane z wigkszych odlegtosci,
stad réznice w Srednich odlegtosciach zaobserwowanych wielkich pekéw w réz-
nych przedziatach energii. Wida¢ zatem, ze uwzglednienie wielokrotnego rozpra-
szania Swiatla prowadzi do niewielkiej zmiany ksztattu widma promieni kosmicz-
nych najwyzszych energii.

Zauwazalne jest rowniez niewielkie przesunigcie zrekonstruowanego potoze-
nia X,,.., w granicach <2 g/cm?. Poprawka zalezy od wysokosci nad gruntem,
wigc jej wielkos$¢ bedzie r6zna w réznych fazach rozwoju wielkiego peku. Wyniki
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rekonstrukcji zatem potwierdzaja przewidywana zmiang profilu podtuznego.

Przewidywania parametryzacji podanych w [123] oraz w niniejszej pracy, cho-
ciaz zasadniczo zgodne, nie sg identyczne. Dla oszacowania znaczenia tych r6z-
nic, przeprowadzone zostaly osobne rekonstrukcje przy uzyciu obu poprawek. Po-
rownanie wynikéw przedstawione jest na rys. 84. Jak widaé r6znice ograniczaja
si¢ do ponizej 1% dla energii i 1 g/cm? dla polozenia X,,,,, W catym obserwo-
wanym zakresie energii. WartoSci te zostaly przyjete jako szacunkowe wielko-
$ci niepewnosci systematycznych, spowodowanych wielokrotnym rozpraszaniem
Swiatla, pozostajacych w rekonstrukcji wlasnosci wielkich pgkow.

9.3 Symulacje detekcji wielkich pekow

Pakiet Offline wykorzystywany jest nie tylko do analizy danych obserwacyjnych,
ale takze do przeprowadzania symulacji obserwacji wielkich pegkéw. Punktem
wyjScia jest symulowany wielki pek atmosferyczny, wygenerowany przy pomocy
takich programéw jak AIRES [154], CORSIKA [155], CONEX [156] lub SE-
NECA [157]. Na podstawie informacji o rozktadzie czastek i o intensywnoS$ci
Swiatta produkowanego wzdtuz trasy wielkiego peku, okreslana jest odpowiedz
detektorow. W przypadku detektoréw fluorescencyjnych w kolejnych modutach
symulacji okreSlana jest propagacja Swiatla w atmosferze, tto od Swiatta rozpro-
szonego, skupianie i straty §wiatla w uktadzie optycznym, odpowiedz elektroniki.
Jesli sygnat jest wystarczajaco silny, dochodzi do wyzwolenia detektora, a symu-
lowana obserwacja zostaje zapisana do dalszych analiz, w formacie analogicznym
do prawdziwych danych eksperymentalnych.

Jak juz wspomniano wczesniej, parametryzacja Swiatta wielokrotnie rozpro-
szonego rejestrowanego podczas obserwacji wielkich pgkéw nie nadaje si¢ do
uzycia w symulacjach. Na potrzeby symulacji detekcji wielkich pgkéw wyko-
nalem analiz¢ rozpraszania §wiatta od Zrédta punktowego. Z taka wtasnie sy-
tuacja mamy do czynienia w symulacjach: dla kolejnych punktéw wzdtuz trasy
wielkiego pgku w atmosferze obliczone jest wyemitowane Swiatto, jak rowniez
wielko$¢ bezposredniego sygnatu docierajacego do detektora. Ten punkt w pro-
cedurze symulacji, w ktérym wykonywane sa te obliczenia, najlepiej nadaje si¢ do
przytaczenia dodatkowego sygnatu od wielokrotnie rozproszonego Swiatta. Przed
tym krokiem okreslone zostaly wszystkie wielkosci potrzebne do okreslenia tego
przyczynku przy uzyciu parametryzacji (22)-(30).

Najprostsze w realizacji okazalo si¢ zastosowanie poprawki na etapie, w kt6-
rym obliczone zostaty wlasnosci wszystkich fotondw bezposrednich docieraja-
cych do detektora. Wszystkie przyczynki sa zebrane w tabeli, kazdy z okreslona
waga, dtugoscig fali, kierunkiem i czasem przylotu. Znane sa réwniez miejsca ich
emisji, co pozwala tatwo obliczyé wielkosSci h i 7 dla kazdego z nich.
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Jednym z parametréw potrzebnych do obliczenia wielkosci sygnatu rozpro-
szonego jest opdznienie czasowe t. Aby uwzglednié Swiatto przychodzace do de-
tektora z r6znymi opdZnieniami, konieczne jest obliczenie przyczynkéw dla roz-
nych chwil ¢. Wykonywane jest to przy pomocy petli po przedziatach czasowych
o dlugosci 100 ns. Petla ta pokrywa odcinek czasu od opdZnienia zero (czyli mo-
mentu zarejestrowania impulsu Swiatta bezposredniego), az do wybranego przez
uzytkownika czasu MaxTime. Czas przyjscia sygnatu od Swiatta rozproszonego
zostaje obliczony odpowiednio do przedziatu czasowego, w ktérym zostat wy-
generowany, z uwzglednieniem dodatkowego losowego przesunigcia czasowego,
ustalajacego dokladny moment w tym przedziale. Parametryzacja (22) uzywa
dwoch réznych funkeji do okreslenia wktadu Swiatta rozproszonego dla opdZnien
mniejszych 1 wigkszych od 200 ns, co zostato uwzglednione przy jej implementa-
cji.

Sama symulacja wielkiego pgku nie zadaje wartosci kata ¢, ktéry okresla ob-
szar zbierania §wiatla rozproszonego. Stabe impulsy Swiatta rozproszonego przy-
chodza z praktycznie catego nieba. Na duzych odlegtosciach sygnat jest jednak
bardzo staby, mozna zatem ograniczyc si¢ do mniejszych obszaréw. Pole widze-
nia detektora fluorescencyjnego daje dobry punkt odniesienia — skoro taka wta-
$nie czg$¢ nieba jest objeta obserwacja, mozna zatem uwzgledniaé Swiatto roz-
proszone przychodzace z tego obszaru. Parametryzacja (22) podaje ilo$¢ Swiatta
rozproszonego przychodzacego z kata brytowego 1 stopnia kwadratowego, mozna
by wigc podzieli¢ rozwazang czg$¢ nieba na mniejsze fragmenty, i wykonywac
dla nich osobne obliczenia. Jednak aby ograniczy¢ wydtuzenie czasu symulacji,
wybrany obszar nieba, czyli koto o promieniu MaxZeta, nie jest dzielony na
mniejsze czgsSci. Wielko$¢ obszaru moze by¢ dowolnie okreslona przez uzytkow-
nika. Dla kierunkéw nisko nad horyzontem bedzie si¢ zdarzaé, ze czg¢$¢ kota o
zadanym promieniu MaxZeta znajdzie si¢ ponizej horyzontu. Jednakze sama
parametryzacja zostata uzyskana na podstawie wynikéw symulacji w takich sa-
mych warunkach: rozwazane byly rézne katy (, takze takie ktére powodowaty
przecinanie si¢ obszaru sumowania Swiatta rozproszonego z horyzontem.

W obszarze zadanym katem MaxZeta sygnat od §wiatla rozproszonego jest
catkowany, na podstawie funkcji wtasciwej dla biezacego przedziatu czasowego
(M; lub Ms). W symulacji kazdy foton Swiatla bezposredniego ma przypisana
wage — proporcjonalnie do niej obliczana jest waga sygnalu od Swiatla rozpro-
szonego. W wigkszoSci warunkéw catkowity sygnat rozproszony jest znacznie
mniejszy od sygnatu bezposredniego. Aby unikna¢ generowania wielkiej liczby
fotonéw o bardzo matych wagach, co mogloby znaczaco spowolni¢ symulacje,
wykonywane jest losowanie. Stosunek wagi scatkowanego sygnatu rozproszo-
nego do wagi fotonu bezpoSredniego jest uzyty jako prawdopodobienistwo za-
rejestrowania Swiatta rozproszonego. W ten sposdb znaczaco zmniejszana jest
liczba zarejestrowanych impulséw. Aby wigc zapobiec niedoszacowaniu wielko-
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Sci sygnatu, waga wylosowanych fotonéw rozproszonych zostaje podniesiona do
warto$ci odpowiadajacego mu fotonu bezposredniego. Dla przyktadu: z duzej
grupy fotonéw rozproszonych o wzglednych wagach 0.001 tylko jeden na tysiac
zostanie losowo zapisany, jednak jego waga zostanie powigkszona do wagi fotonu
bezposredniego.

W pewnych warunkach (duze odlegtosci, mate wysokosci nad gruntem, cal-
kowanie po duzych obszarach nieba) wielkos$¢ sygnatu rozproszonego moze prze-
wyzszy¢ sygnal bezposredni. W takim wypadku nie ma potrzeby obnizac liczby
fotonéw — wszystkie sa zapisywane. Ich waga odpowiada warto$ci uzyskanej przy
catkowaniu sygnatu.

Sygnal Swiatla rozproszonego jest calkowany z duzych obszaréw nieba, kie-
runek jego przyjscia nie jest wigc SciSle okreslony. Dlatego kierunek musi zostac
wybrany losowo. Kat (, czyli katowa odlegto$¢ migdzy kierunkami fotonu bezpo-
Sredniego i1 rozproszonego, jest losowana z przedziatu [0, MaxZeta], aby foton
rozproszony przychodzit z wnegtrza rozwazanego obszaru. Losowanie odbywa sig¢
z uwzglednieniem rozktadu Swiatta rozproszonego w funkcji kata (. Drugi kat,
azymutalny w odniesieniu do kierunku fotonu bezposredniego, jest losowany z
rozktadu ptaskiego. To wystarcza do obliczenia kierunku fotonu rozproszonego.

Nowy foton, z tak obliczonymi wlasnoSciami (waga, kierunek, czas przyj-
$cia), jest dotaczany do listy wszystkich obserwowanych fotonéw, ktéra stanowi
podstawe dalszego ciggu symulacji.

Parametryzacja Swiatta rozproszonego zostata uzyskana na podstawie symula-
cji, ktére zaktadaly izotropowy rozktad emis;ji Swiatta. Dlatego opisana powyzej
procedura zostata zastosowania do fotonéw powstatych w procesie fluorescen-
cji. Jednokrotnie rozproszone Swiatto czerenkowskie jest juz obecne w symula-
cjach. Pozostaly sygnat od wielokrotnego rozpraszania Swiatta czerenkowskiego
jest duzo mniejszy, nawet o rzad wielkosci, od rozproszonego Swiatta fluorescen-
cyjnego, co oznacza ze opisana procedura uwzglednia przewazajaca czgs¢ Swiatla
rozproszonego. Procedura obliczajaca sygnat rozproszony nie powinna by¢ sto-
sowana do bezposredniego Swiatta czerenkowskiego — nie tylko z powodu anizo-
tropii, ale takze dlatego, ze wywotatoby to podwo6jne uwzglednianie jednokrotnie
rozproszonych fotonéw czerenkowskich. Mozna natomiast uzy¢ t¢ procedure do
jednokrotnie rozproszonego Swiatta czerenkowskiego: Swiatto to po przejsciu roz-
proszenia ma rozklad znacznie bardziej zblizony do izotropowego; zapobiegtoby
to réwniez podwdjnemu zliczaniu fotonéw jednokrotnie rozproszonych.

Opisana procedura zostata wtaczona do modutéw programu Offline wykorzy-
stywanych w symulacjach obserwacji wielkich pgkéw atmosferycznych. Przy po-
mocy prostych modyfikacji sterujacych plikow XML mozliwe jest, w zaleznosci
od potrzeb, wiaczanie i wylaczanie obliczen Swiatta wielokrotnie rozproszonego
w symulacjach.

Dowolnie mozna okreslaé czas Max T ime, okreslajacy zakres opdznien czaso-
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wych przy jakich obliczenia sa wykonywane. Parametryzacja zostata opracowana
na podstawie danych o opdznieniach siggajacych 5000 ns. Powolny i regularny
spadek sygnatu rozproszonego przy duzych op6znieniach pozwalaja wprawdzie
wydluzy¢ zakres stosowania poprawki, jednak bardzo mata wielko$¢ sygnatu nie
uzasadnia potrzeby wydtuzania czasu trwania symulacji dla uwzglednienia tak
opdznionego Swiatla. MaxZeta moze byC takze okreSlone przez uzytkownika
— najlepsza wydaje si¢ by¢ wielko$¢ poréwnywalna z polem widzenia detektora,
poprawnie uwzgledniajaca obszar zbierania Swiatta z jakim mamy do czynienia.

Mozliwe jest réwniez wykorzystywanie réznych modeli rozktadu katowego
prawdopodobienistwa rozpraszania na aerozolach. Parametryzacja zostata opra-
cowana dla czterech modeli: modelu aerozoli pustynnych (Longtin) i funkcji
Henyey’a-Greensteina przy wartosciach parametru g réwnych 0.1, 0.5 oraz 0.9.
Wszystkie te modele sa dostgpne w symulacjach wielkich pekéw, a przetaczanie
migdzy nimi wykonuje si¢ réwniez poprzez modyfikacje pliku XML.
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10 Podsumowanie

Od ponad stu lat promienie kosmiczne sg obiektem nieustannych badan. Obser-
wacje przy uzyciu coraz bardziej zaawansowanych narzedzi ujawnilty wystgpowa-
nie czastek przybywajacych z glebi kosmosu do Ziemi i obdarzonych wysokimi
energiami, o widmie rozciagajacym si¢ na wiele rzedéw wielkosci. Najwyzsze
zmierzone energie przekraczaja 10%° eV. Liczne eksperymenty i prace teoretyczne
zostaly poswigcone wyjasnieniu wlasnosci i pochodzenia czastek o tak wielkich
energiach.

Obserwatorium Pierre Auger w Argentynie jest obecnie najwigkszym syste-
mem detektoréw poswigconym badaniom promieni kosmicznych najwyzszych
energii. Dzigki pokryciu powierzchni 3000 km? siecia detektoréw mozliwe jest
rejestrowanie znacznej liczby wielkich pgkéw wywolywanych przez te niezwykle
rzadkie czastki. Zastosowanie réznych technik do rownoczesnej obserwacji wiel-
kich pegkéw pozwala uzyskac nieosiagalng wczesniej precyzje pomiaréw. Dzigki
Obserwatorium Pierre Auger, ale takze dzigki innym eksperymentom, np. poto-
zonemu na potkuli péinocnej Telescope Array, w ciagu ostatnich kilkunastu lat
osiagnigto wielkie postgpy w badaniach czastek o najwyzszych energiach.

Udato si¢ potwierdzi¢ ttumienie widma promieni kosmicznych przy energiach
powyzej ~4x 1019 eV. Jest to zgodne z przewidywanym efektem GZK, wynikaja-
cym z oddziatywania czastek z fotonami tta mikrofalowego. Oszacowany zostat
sktad promieni kosmicznych w tym zakresie energii: wydaje si¢ by¢é zdomino-
wany przez protony przy energiach rzedu 10 eV, a ze wzrostem energii ro$nie
wktad od cigzszych jader. Takie zachowanie moze wskazywacé, ze obcigcie widma
przy najwyzszych energiach moze by¢ wynikiem nie tylko efektu GZK, ale row-
niez ograniczen w mozliwosciach przyspieszania czastek w Zrédtach.

Ustalone zostaly silne ograniczenia na udziat fotonéw i neutrin w strumieniu
czastek najwyzszych energii, co jest niezgodne z przewidywaniami catej klasy
egzotycznych modeli pochodzenia promieni kosmicznych. Wobec tego przyspie-
szanie czastek w obiektach astrofizycznych wydaje si¢ by¢ obecnie najlepszym
wytlumaczeniem obserwowanego strumienia promieni kosmicznych. Przy ogra-
niczonym zasiggu czastek o najwyzszych energiach powinno by¢ mozliwe ziden-
tyfikowanie ich Zrédet — jednak dotychczasowe badania anizotropii promieni ko-
smicznych, a takze korelacji ich kierunkéw przychodzenia z potozeniami obiecu-
jacych kandydatéw na Zrédta, nie daty przekonujacych wynikéw.

Poczynione zostaly duze postepy, jednak zagadka pochodzenia promieni ko-
smicznych najwyzszych energii nie zostala jeszcze ostatecznie rozwigzana — ba-
dania trwaja wigc nadal. Prace teoretyczne skupiaja si¢ na opracowaniu modelu
pochodzenia promieni kosmicznych, ktéry najlepiej wyjasnialby wyniki obser-
wacji. Trwaja réwniez dalsze obserwacje — przy bardzo matym strumieniu pro-
mieni kosmicznych ultra-wysokich energii poprawa statystyki wymaga wielolet-
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niej pracy wielkich sieci detektorow. Uruchomienie orbitalnego detektora JEM-
EUSO wielokrotne zwigkszytoby liczbe obserwowanych wielkich pekéw najwyz-
szych energii. Poszukiwane sa takze sposoby zwigkszenia doktadnosci obserwacji
— temu stuzy prowadzona obecnie rozbudowa detektoréw naziemnych Obserwa-
torium Pierre Auger. W poblizu detektoréw fluorescencyjnych zbudowano szereg
specjalnych urzadzen monitorujacych stan atmosfery podczas obserwacji — infor-
macja ta jest niezbgdna do poprawnej interpretacji danych; wykorzystuje si¢ tez
wyniki satelitarnych obserwacji atmosfery.

Obecna bezprecedensowa precyzja i statystyka pomiaréw wielkich pekow at-
mosferycznych pozwala na coraz doktadniejsze badanie widma i sktadu promieni
kosmicznych ultra-wysokich energii. Dla uzyskania wigkszej doktadnoSci wyni-
kéw konieczne jest rozwijanie coraz precyzyjniejszych technik obserwacyjnych,
ale rOwnie istotne jest udoskonalanie metod analizy danych obserwacyjnych. Do
poprawnej interpretacji danych konieczne jest $ciste kontrolowanie i uwzgled-
nianie parametréw wszystkich urzadzen. Ulepszane sa symulacje wielkich pe-
kéw, pozwalajace lepiej zrozumieé wlasnosci obserwowanych zjawisk. Kluczowo
wazne jest udoskonalanie programéw stuzacych do rekonstrukcji wiasnosci wiel-
kich pgkéw — konieczne jest precyzyjne uwzglednienie nawet niewielkich efektow
majacych wplyw na wyniki obserwacji. Tylko w taki spos6b mozna ograniczy¢
niepewnosci, jakimi obcigzone sa ostateczne wyniki.

Wielokrotne rozpraszanie Swiatla do niedawna byto zaniedbywane przy anali-
zie obserwacji wykonywanych przy uzyciu detektorow fluorescencyjnych. Stan-
dardowo uwzgledniane byty wktady od bezposredniego Swiatta fluorescencyj-
nego, docierajacego do detektora bez rozproszen, oraz od fotonéw czerenkow-
skich jednokrotnie rozproszonych i bezposrednich. Suma tych przyczynkéw rze-
czywisScie stanowi przewazajaca czg¢$¢ sygnatu rejestrowanego podczas obserwa-
cji wielkich pekéw. Okazuje si¢ jednak ze Swiatlo docierajace do detektora po
przejSciu bardziej ztozonej drogi wnosi zauwazalny wktad do catkowitego ob-
razu. W kierunku do detektora wyemitowany zostaje bardzo maty utamek cat-
kowitej liczby fotonéw. Cala reszta rozchodzi si¢ we wszystkich kierunkach w
atmosferze, gdzie moze ulega¢ rozproszeniom — niewielka czg$¢ z nich zostaje
skierowana do detektora. Jesli wktad ten zostanie zaniedbany przy analizie ob-
serwacji, doprowadzi to do przeszacowania wielkoSci pozostatych przyczynkéw,
co przetozy si¢ na systematycznie zawyzone wartosci zrekonstruowanej energii
wielkich pegkéw oraz zmiang ksztattu ich profili rozwoju.

W niniejszej pracy przedstawiona zostala analiza, najpelniejsza z dotad wy-
konanych, wielokrotnego rozpraszania Swiatfa i jego wptywu na obserwacje wiel-
kich pekéw. Procedury do symulacji Monte Carlo opracowane zostaly tak, aby
jak najwierniej modelowaé zjawiska zachodzace podczas propagacji Swiatta w
atmosferze. Wyniki tych symulacji pozwalaja okresli¢ wielko$¢ dodatkowego
przyczynku wynikajacego z rozpraszania, rejestrowanego przy obserwacji Zrodet
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Swiatla znajdujacych si¢ w atmosferze. Zbadalem jak najszerszy zakres zmien-
nosci warunkéw obserwacji: odlegtosci i nachylenia wielkich pgkéw, potozenie
detektora, rozktady i koncentracje aerozoli, r6zne modele atmosfery molekular-
nej. Analizy te pozwolity mi opracowaé parametryzacje, ktére umozliwiaja tatwe
obliczenie poprawki na §wiatto wielokrotnie rozproszone, bez koniecznosci po-
wtarzania czasochtonnych symulacji. Poréwnania z pracami innych autoréw, po-
kazujace dobra zgodnos$é, stanowia dodatkowe potwierdzenie poprawnosci uzy-
skanych wynikéw. Wykonalem oddzielne analizy: obserwacji wielkich pgkéw,
stacjonarnych Zrédet punktowych oraz wiazek laserowych. Kazda z nich miata
dostarczy¢ wyniki jak najlepiej dopasowane do potrzeb r6znych zastosowan: re-
konstrukcji danych obserwacyjnych, symulacji wielkich pgkéw oraz kalibracyj-
nych pomiaréw laserowych. Dzigki temu mozliwe jest doktadniejsze uwzglednie-
nie zjawiska wielokrotnego rozpraszania w tych réznych sytuacjach. Przy moim
wspotudziale wyniki tych prac zostaty wtaczone do oprogramowania uzywanego
do analizy danych w Obserwatorium Pierre Auger. Wyniki te sa w duzym stop-
niu uniwersalne i moga by¢ z powodzeniem stosowane réwniez w innych eks-
perymentach uzywajacych detektoréw fluorescencyjnych do obserwacji wielkich
pekoéw atmosferycznych.

Niniejsza praca jest czgScia znacznie szerszych wysitkéw podejmowanych na
Swiecie w celu poprawienia doktadnosci wynikéw badan nad promieniami ko-
smicznymi ultra-wysokich energii. Wyniki opisanych analiz, jak réwniez prac in-
nych autoréw, od kilku lat sa standardowo uzywane w analizach danych zgroma-
dzonych w obserwacjach, dzigki czemu udato si¢ zmniejszy¢ btedy systematyczne
wynikéw. Przeprowadzone poréwnanie, z uwzglednieniem oraz pominigciem po-
prawki na wielokrotne rozpraszanie, pozwolito okresli¢ znaczenie tego efektu.
Zaniedbanie tego zjawiska prowadzi do systematycznego przeszacowania energii
wielkiego peku: od ~2% przy 10*® eV, do ~5% przy najwyzszych energiach.

Poprawka na efekt wielokrotnego rozpraszania Swiatta zwigksza doktadnos¢
wyznaczania energii wielkich pgkéw, co oznacza ze widmo promieni kosmicz-
nych zostaje lepiej wyznaczone. Sciste ustalenie zaleznosci miedzy strumieniem
czastek a ich energig jest szczegdlnie wazne przy poréwnywaniu wynikow obser-
wacji z przewidywaniami teoretycznymi, jak rowniez przy poréwnywaniu wyni-
kéw réznych eksperymentéw. Badania sktadu czastek pierwotnych w znacznej
mierze oparte sg na pomiarach potozenia maksimum rozwoju wielkiego peku w
zaleznoSci od energii, ktére sa poréwnywane z przewidywaniami teoretycznymi
— przesunigcie skali energii ma wigc wptyw na konficowe wyniki tych prac. Réw-
niez badania kierunkéw przychodzenia promieni kosmicznych sa prowadzone z
uwzglednieniem zmierzonych energii, poniewaz propagacja promieni kosmicz-
nych silnie zalezy od energii. Mozna wigc stwierdzi¢, ze doktadno$¢ wyznaczenia
energii wielkich pgkéw rzutuje na niemal wszystkie analizy wtasnoSci promieni
kosmicznych ultra-wysokich energii.
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