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Rodzicom






Streszczenie

Badania nad promieniami kosmicznymi ultra-wysokich energii, powyzej 108 eV, pro-
wadzone sa przy uzyciu olbrzymich detektoréw naziemnych rejestrujacych wielkie peki
atmosferyczne (kaskady czastek wtérnych) indukowane przez czastki promieniowania
kosmicznego w atmosferze. W ciagu ostatnich lat badania te doprowadzity do znacznego
postepu w zrozumieniu promieni kosmicznych. Pomimo tego uzyskane wyniki wciaz nie
pozwalaja na wyznaczenie Zrédet tych najbardziej energetycznych czastek jakie znamy
we Wszech§wiecie, czy na wyjasnienie natury obserwowanego stlumienia widma pro-
mieni kosmicznych przy energiach wigkszych niz 4 x 10! eV. Wyjasnienie tych zagad-
nien jest jednym z najwazniejszych celow wspolczesnej astrofizyki. Jednoczesnie te same
wyniki wskazuja, ze dalsze postgpy w badaniach nad promieniami kosmicznymi ultra-
wysokich energii wymagaja zwigkszenia mozliwosci pomiarowych detektoréw. Wynika
stad szczegblna potrzeba poszukiwania nowych rozwiazan eksperymentalnych umozli-
wiajacych poprawienie doktadnosci pomiaréw wielkich pekéw, przy jednoczesnej re-
dukcji kosztéw budowy i obstugi detektoréw. Praca ta poSwigcona jest tym zagadnie-
niom. Przedstawiono w niej nowoczesne techniki detekcji promieni kosmicznych ultra-
wysokich energii, zaré6wno klasyczne dobrze sprawdzone metody, jak réwniez i nowa,
radiowa metode detekcji, intensywnie rozwijang w ciagu ostatniej dekady, z ktora obec-
nie wiagze si¢ duze nadzieje. Omoéwione zostaly rowniez poszukiwania alternatywnych
metod na przykladzie prac zwiazanych z technikami mikrofalowej i radarowej detekcji
wielkich pekéw. Przedstawiono rowniez gtéwne cele i plany rozbudowy najwigkszego
detektora promieni kosmicznych ultra-wysokich energii jakim jest Obserwatorium Pierre
Auger.






Abstract

Studies on ultra-high energy cosmic rays, those exceeding energy 108 eV, are con-
ducted with giant ground-based detectors recording extensive air showers (cascades of
secondary particles) induced by cosmic ray particles in the atmosphere. Over recent
years, these studies have dramatically advanced our understanding of ultra-high energy
cosmic rays. Nevertheless, the results obtained so far neither allow us to determine the
sources of these most energetic particles we know in the Universe nor to explain the ori-
gin of the observed cosmic ray flux suppression above 4 x 10! eV. The explanation of
these puzzles is one of the most important goals of modern astrophysics. At the same
time, the results obtained indicate that further advances in research on ultra-high energy
cosmic rays require improving measuring capabilities of detectors. Therefore, there is a
special need to search for new experimental solutions to improve the accuracy of measu-
rements of extensive air showers, while reducing the costs of construction and operation
of detectors. This work is dedicated to these issues. It presents modern techniques for
the detection of ultra-high energy cosmic rays, both classic well-proven methods as well
as the new radio detection method, intensively developed over the last decade, which is
currently considered the most promising technique. As examples of works on alternative
methods of extensive air shower detection, the microwave and radar detection techniques
are discussed. Also presented are the main goals and plans for the upgrade of the Pierre
Auger Observatory — the largest detector of ultra-high energy rays.
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1 Wstep

Terminem ,,promienie kosmiczne” (lub zamiennie ,,promieniowanie kosmiczne’) okre-
Sla si¢ czastki przybywajace do Ziemi z otaczajacej ja przestrzeni kosmicznej. W ich
sktad wchodza gtéwnie jadra atomowe. Zakres energii tych czastek rozciaga si¢ na wiele
rzedéw wielkosci, od energii okoto 107 eV, az do najwyzszych dotychczas zaobserwowa-
nych energii przekraczajacych 10%° eV. Szczegdlnie interesujace sa promienie kosmiczne
ultra-wysokich energii (powyzej 1 EeV = 108 eV), ktére sa czastkami o najwyzszych
energiach, jakie znamy we WszechS§wiecie. Ich obserwacja daje nam mozliwos¢ badania
zjawisk zachodzacych przy energiach znacznie wigkszych niz energie osiaggane w naj-
wigkszych ziemskich akceleratorach.

Promienie kosmiczne ultra-wysokich energii sa zjawiskiem niezwykle rzadkim. O
ile przy energiach rzedu 1 EeV na Ziemig¢ pada okoto dziesigciu czastek na km? na rok,
to strumien czastek o energiach wigkszych niz 100 EeV maleje juz do mniej niz jednej
czastki na km? na tysiaclecie. Czyni to ich bezposrednia obserwacje niepraktyczna: po-
niewaz taka obserwacja wymagataby wyniesienia detektora powyzej atmosfery ziemskiej,
jego rozmiary bylyby zbyt male aby rejestrowac statystycznie znaczaca liczbe tych cza-
stek. Detekcja promieni kosmicznych ultra-wysokich energii mozliwa jest tylko w spo-
sOb posredni poprzez obserwacje kaskad czastek wtérnych, czyli tak zwanych wielkich
pekow, wytworzonych w atmosferze przez pierwotne czastki promieniowania kosmicz-
nego. Wielki pek atmosferyczny przybiera formg zblizong do cienkiego dysku poruszaja-
cego si¢ w kierunku powierzchni ziemi z predkosScia bliska predkosci Swiatta. Najwigksze
peki (inicjowane przez czastki pierwotne o energiach rzedu 100 EeV) w maksimum swo-
jego rozwoju zawieraja ponad 10! czastek pokrywajacych obszar przekraczajacy 10 km?.
Do detekcji wielkich pgkéw atmosferycznych niezbedna jest sie¢ detektoréw rozmiesz-
czonych na ogromnym obszarze. Obecnie najwigkszymi tego typu sieciami sa Obserwa-
torium Pierre Auger (Auger) [1,2], ulokowane na argentyriskiej pampie, rozciagajace si¢
na powierzchni ponad 3000 km? oraz Telescope Array (TA) [3] w USA zajmujace okoto
700 km?.

Badania nad promieniami kosmicznymi ultra-wysokich energii, prowadzone za po-
mocg wielkich detektoréw naziemnych, doprowadzily w ciagu ostatnich lat do duzego
postepu w ich zrozumieniu. Jednakze uzyskane wyniki wciaz nie pozwalaja na wyzna-
czenie Zrodet tych czastek, czy wyjasnienie natury obserwowanego stlumienia widma
promieni kosmicznych przy energiach wigkszych niz 40 EeV. Ponadto modele oddziaty-
wan hadronowych stosowane do opisu rozwoju wielkich pgkéw maja duze trudnosci z
odtworzeniem mierzonej liczby mionéw w pekach. Po prawie stu latach od odkrycia pro-
mieni kosmicznych ultra-wysokich energii, nadal stanowig one jedna z najwigkszych za-
gadek wspétczesnej astrofizyki. Wskazuje to na potrzebg kontynuowania badaf nad nimi.
Jednoczesnie dalszy postep nie jest mozliwy przez zwykle zwigkszenie statystyki mierzo-



nych pekéw poprzez kontynuacje obserwacji za pomoca obecnie dziatajacych detektoréw.
Wynika stad szczegdlna potrzeba poszukiwania nowych rozwigzan eksperymentalnych
umozliwiajacych poprawienie doktadnosci pomiaréw pekoéw, przy jednoczesnej redukcji
kosztow budowy 1 obstugi detektora. Kluczowe jest tutaj zwigkszenie doktadnoSci po-
miaréw sktadu masowego, energii oraz sktadowej mionowej (1*) pekéw. Mozna tego
dokonaé migedzy innymi przez polepszenie zdolnoSci separacji sygnaléw pochodzacych
od mionéw i sktadowej elektromagnetycznej (e*, ) wielkich pekéw. W tym celu ko-
nieczna jest rozbudowa istniejacych detektorow. Taka modernizacja, w ktdrej autor bierze
udziatl, zostala juz rozpoczeta w Obserwatorium Pierre Auger.

Praca ta poSwigcona jest nowoczesnym technikom detekcji promieni kosmicznych
ultra-wysokich energii. Jest to temat szczegdlnie istotny w kontekscie wyzwan stojacych
obecnie przed badaniami tych czastek 1 zwigzanej z tym potrzeby coraz doktadniejszych
pomiaréw wielkich pekéw, przy jednoczesnym ograniczaniu kosztéw olbrzymich detek-
toréw stuzacych do ich obserwacji. W rozdziale 2 przedstawione sa najnowsze rezul-
taty badan nad promieniowaniem kosmicznym ultra-wysokich energii, w szczeg6lnoSci
nad ich sktadem masowym, widmem, obcigciem tego widma przy najwyzszych ener-
giach 1 jego mozliwych interpretacjach, jak rowniez poszukiwaniem Zrodet promieni ko-
smicznych. Omowione sa rowniez zagadnienia zwigzane z propagacja tych czastek przez
przestrzen kosmiczng (utrata energii w wyniku efektu GZK), rozwojem wielkich pekéw
w atmosferze, trudnoSciami w modelowaniu oddzialywan hadronowych, przy energiach
charakterystycznych dla czastek wchodzacych w sktad pegkow oraz zwiazanym z tym defi-
cytem miondw (obserwuje si¢ wigcej miondw niz przewiduja symulacje). Rozdziat 3 po-
Swigcony jest nowoczesnym technikom detekcji promieni kosmicznych ultra-wysokich
energii, zarowno klasycznym dobrze sprawdzonym metodom stosowanym z powodze-
niem od wielu lat (technika fluorescencyjna, sieci detektoréw powierzchniowych, tech-
nika hybrydowa, faczaca obie te metody), jak réwniez gwaltownie rozwijanej w ostatniej
dekadzie technice radiowej, z ktéra wiaze si¢ obecnie duzo nadziei. Omdwione zostaly
rowniez poszukiwania alternatywnych metod detekcji pgkéw na przyktadzie prac zwia-
zanych z technikami mikrofalowej i radarowej detekcji. Z kolei rozdziat 4 po§wigcony
jest rozbudowie Obserwatorium Pierre Auger (projektowi AugerPrime), a w szczegdlno-
$ci planom wydtuzenia czasu pracy detektora fluorescencyjnego. Rozprawa zakoniczona
jest krétkim podsumowaniem (rozdziat 5).



2 Promienie kosmiczne ultra-wysokich energii

2.1 Zrédia

Pochodzenie promieni kosmicznych ultra-wysokich energii jest jedna z najwigkszych za-
gadek wspotczesnej astrofizyki. To wlasnie wykrycie ich Zrddet jest jednym z giéw-
nych celéw badan poswigconych tym czastkom. Powszechnie uznawany mechanizm,
teoretycznie pozwalajacy na przyspieszanie czastek do tak gigantycznych energii, zostat
zaproponowany przez Fermiego [6]. Polega on na wykorzystaniu energii zwiazanej z
makroskopowym ruchem obiektéw do przyspieszania czastek poprzez ich oddziatywa-
nia z niejednorodnosciami pola magnetycznego. Jezeli w pewnym obszarze przestrzeni
kosmicznej obecne sa poruszajace si¢ obtoki plazmy posiadajace wtasne niejednorodne
pola magnetyczne (tzw. zwierciadta magnetyczne), to czastki natadowane trafiajac na te
obtoki w sposdb przypadkowy, beda si¢ od nich odbija¢. Prawdopodobienistwo zderzenia
czotowego, kiedy to czastki zyskuja energig, jest przy tym wigksze niz odbicia od tytlu
(nastgpuje wtedy utrata energii). W wyniku takich stochastycznych, wielokrotnych od-
bi¢, czastki beda zyskiwaé energi¢. Warunkiem koniecznym jest przy tym mata gestosé
osrodka, poniewaz czgste kolizje z otaczajacymi czastkami prowadziltyby do znacznych
strat energii przyspieszanej czastki. Srednia zmiana energii przy kazdym odbiciu jest
proporcjonalna do energii czastki £ oraz do kwadratu predkosci zwierciadet magnetycz-
nych 32, gdzie /3 jest mierzona w jednostkach predkosci §wiatta. Taki proces nazywamy
procesem Fermiego drugiego rzedu. Z bardziej efektywnym przyspieszaniem mamy do
czynienia w falach uderzeniowych (tzw. szokach) rozchodzacych si¢ w turbulentnym
osrodku [7], kiedy to czastki zyskuja energi¢ przy kazdym przejSciu przez obszar szoku,
a Sredni zysk energii jest proporcjonalny do predkosci fali uderzeniowej 3 [9]]. Jest to
tzw. proces Fermiego pierwszego rzgdu. Kluczowym elementem w obu wymienionych
procesach jest uwigzienie czastek w obszarze przyspieszania przez pole magnetyczne,
ktére ugina trajektori¢ czastek. Prawdopodobienistwo ucieczki ro§nie w miarg osiagania
coraz wyzszych energii przez czastki. Prowadzi to do potggowego widma energi czastek
u 7rédet, tj. J(F) o< E~7. W przypadku procesu Fermiego pierwszego rz¢du indeks
spektralny v ma warto$¢ v > 2.

Kazdy akcelerator kosmiczny, dzialajacy w oparciu o mechanizm Fermiego, ma na-
turalng granicg energii, do ktdrej czastki moga by¢ przyspieszane, zwigzang z jego roz-
ciagloScia przestrzenng L 1 polem magnetycznym B. Czastka o tadunku Z jest przyspie-
szana w takim obiekcie tak dtugo jak dtugo pozostaje uwigziona przez pole magnetyczne.
Jednakze wraz ze wzrostem jej energii roSnie rowniez promiefi Larmora, ktéry przy pew-
nej energii [y, staje si¢ wigkszy od rozmiar6w rozpatrywanego obiektu L i czastka
ucieka. Energia F,., jest maksymalna energia, do ktérej dane Zrdédlo jest w stanie przy-
spieszaé czastki. Czasami do opisu wydajnosci Zrodet zamiast energii ., Stosuje si¢
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Rysunek 1: Typowe rozmiary i wartoSci p6l magnetycznych potencjalnych Zrédet promieni ko-
smicznych. Ukosne linie przedstawiaja, zgodnie ze wzorem (T)), dolne granice parametréw Zrédet
wystarczajacych do przyspieszenia jader zelaza i protonéw do energii 100 EeV = 10?0 eV oraz
protonéw do 1 ZeV = 10%! eV .

tzw. maksymalng sztywnos$¢ magnetyczna R..s = Enax/Z, ktora jest niezalezna od ta-
dunku czastki Z. W przyblizeniu jest ona réwna

L B
s () () o

W rzeczywisto$ci maksymalna energia FE,,., moze by¢ dodatkowo ograniczona przez
zbyt krotki czas przyspieszania czastek lub straty energii zwiazane z emisja synchrotro-
nowa w silnych polach magnetycznych oraz produkcja czastek wtérnych.

Rysunek [T| przedstawia rozmiary i pola magnetyczne charakterystyczne dla obiektéw
astrofizycznych, ktére sa potencjalnymi kandydatami na Zrédta promieni kosmicznych.
Przy pomocy tych danych i wzoru (I)) mozemy oszacowaé do jakich maksymalnych ener-
gii zdolne sa one przyspieszaé czastki. Jak wida¢ z rysunku [T} teoretyczna wydajnosé
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tych obiektéw R, kofczy sie na energiach rzedu 10?° eV. Potencjalnymi Zrédtami pro-
mieni kosmicznych ultra-wysokich energii s aktywne jadra galaktyk (AGN, ang. Active
Galactic Nuclei) [11-15], zderzajace si¢ galaktyki [[16], gromady galaktyk [17], gwiazdy
neutronowe [18,/19], czy tez zrédta bltyskow gamma [20,21]. Przyspieszanie czastek w
takich obiektach zwiazane jest z obecnoscia relatywistycznych (i ultra-relatywistycznych)
fal uderzeniowych, wyrzutéw materii (dzetéw), czy tez silnych p6él magnetycznych sto-
warzyszonych z dyskami akrecyjnymi lub wirujacymi zwartymi obiektami. Szczegdlnie
interesujace sa aktywne jadra galaktyk, ktérych jednym z przedstawicieli jest blazar TXS
0506+056. To wiasnie z tego obiektu dosy¢ niedawno wykryto réwnoczesna emisje wy-
sokoenergetycznego neutrina (o energii 290 TeV) i promieniowania gamma wysokich
energii (~ kilkaset Gev) [22]. Daje to dodatkowa nadzieje, ze AGN-y zdolne sa réwniez
do przyspieszania czastek do ultra-wysokich energii. Scenariusze, w ktérych pochodze-
nie promieni kosmicznych ultra-wysokich energii thumaczy si¢ poprzez przyspieszanie
czastek, o nizszych energiach poczatkowych, w akceleratorach kosmicznych, nazywane
sa modelami ,,bottom-up” [23]].

Wszystkie wymienione powyzej obiekty maja niewielkie rozmiary katowe na niebie.
Jezeli pola magnetyczne obecne w przestrzeni kosmicznej odchylatyby trajektori¢ emi-
towanych przez nie czastek w niewielkim tylko stopniu, to kierunki przylotéw promieni
kosmicznych powinny si¢ grupowa¢ na niebie, wskazujac na ich Zrédta. Jak dotad, po-
mimo wielu préb, nie udalo si¢ znalez¢ zadowalajacej korelacji migdzy ré6znymi klasami
obiektow astrofizycznych a kierunkami przylotu promieni kosmicznych o najwyzszych
obserwowanych energiach. Ich Zrédta pozostaja wciaz tajemnica.

Pochodzenie promieni kosmicznych ultra-wysokich energii prébowano réwniez wyja-
$ni¢ za pomoca egzotycznych proceséw takich jak rozpady supercigzkich czastek ciemnej
materii [24]], czy defektow topologicznych [25]. Modele kosmologiczne przewiduja, ze
ponad 80% materii we Wszechs§wiecie stanowi ciemna materia. Jezeli sktadataby si¢ z
superciezkich czastek o masach powyzej 102! eV i czasem zycia znacznie dtuzszym niz
wiek Wszech§wiata, to ich rozpad méglby by¢ Zrédiem promieni kosmicznych o ener-
giach przekraczajacych 10%° eV. Z kolei rozpad defektéw topologicznych powstalych
we wczesnej fazie ewolucji Wszech§wiata (kosmicznych strun, Scian domenowych, wor-
teksow, magnetycznych monopoli, 1 wielu innych), prowadzitby do produkcji czastek, z
widmem siggajacym nawet energii wielkiej unifikacji (~ 10** eV). Te klase modeli okre-
Sla si¢ wspdlng nazwa modeli ,,top-down”. Ich charakterystyczng cecha jest produkcja
znacznych ilosci fotonéw i neutrin, ktére powinny by¢ obserwowane w widmie promieni
kosmicznych ultra-wysokich energii. Jak dotad nie zaobserwowano tych czastek. Po-
nadto otrzymane eksperymentalnie gorne ograniczenia na strumienie fotonéw 1 neutrin,
w tym zakresie energii, wydaja si¢ by¢ sprzeczne z przewidywaniami modeli ,,top-down”
(zobacz rozdziat 2.4.3).



2.2 Wielkie peki atmosferyczne
2.2.1 Fizyka wielkich pekow

Atmosfera ziemska ma grubo$¢ wielokrotnie przekraczajaca zaréwno droge radiacyjna,
charakteryzujaca oddziatywanie wysokoenergetycznych elektronéw i fotonéw z powie-
trzem, jak réwniez §rednia droge swobodna na oddziatywanie jadrowe protonu. Chroni
to powierzchni¢ naszej planety przed ciagglym bombardowaniem wysokoenergetycznymi
czastkami promieniowania kosmicznego. Co wigcej, oznacza to, ze bezposSrednia ob-
serwacja promieni kosmicznych wymaga wyniesienia detektora ponad geste warstwy at-
mosfery. Ze wzgledu na bardzo maty strumien czastek promieniowania kosmicznego
ultra-wysokich energii, ich bezposrednia obserwacja staje si¢ niepraktyczna, a wrgcz nie-
mozliwa do zrealizowania. Liczba czastek zarejestrowanych przez detektor o rozmiarze,
ktéry umozliwitby jego umieszczenie w balonie lub na statku kosmicznym bytaby po
prostu zbyt mata.

Promienie kosmiczne wysokich energii, wpadajac do atmosfery ziemskiej, wywo-
tuja w niej duze kaskady czastek wtérnych, nazywane wielkimi pgkami atmosferycz-
nymi. Zjawisko to wykorzystuje si¢ do posredniej obserwacji promieni kosmicznych
ultra-wysokich energii. Wielki pgk atmosferyczny inicjowany jest przez oddziatywanie
jadrowe pierwotnej czastki promieniowania kosmicznego (protonu lub cigzkiego jadra) z
jednym z jader atoméw powietrza. W tym oddziatywaniu, zachodzacym najczesciej w
gbrnych partiach atmosfery (na wysokosci ~ 15 — 35 km n.p.m.), produkowane sa gtéw-
nie piony (7+, 7°), kaony (K*, K°) oraz bariony. Unoszac energie czastki pierwotnej,
produkuja one w kolejnych oddziatywaniach nastgpne, coraz liczniejsze pokolenia cza-
stek wtérnych. Mozna je opisa¢ za pomoca trzech gtéwnych sktadowych: hadronowe;j,
mionowej oraz elektromagnetycznej. Schematyczne przedstawienie rozwoju wielkiego
peku pokazane jest na rysunku 2 Sktadowa (kaskada) hadronowa to protony, neutrony,
piony, kaony, czastki « 1 cigzsze jadra powstate w wyniku rozpadu czastki pierwotnej
oraz dalszych oddziatywan jadrowych jej fragmentéw. Sposrdd tych czastek natadowane
piony (7%) i kaony (K*) ulegaja rozpadowi na miony (;:F), tworzac sktadowa mionowa,
oraz neutrina. Poniewaz miony i neutrina stabo oddziatuja z atmosfera i maja duza szansg
na osiagnigcie gruntu nie oddziatujac po drodze, praktycznie nie wnosza zadnego wktadu
do rozwoju wielkiego pegku. Z kolei sktadowa elektromagnetyczna ztozona jest z fotonow,
elektronéw i pozytonow.

Produkcja neutralnego pionu (7°), bardzo szybko rozpadajacego sie na dwa fotony,
stanowi wydajny mechanizm transferu energii do sktadowej elektromagnetycznej wiel-
kiego peku. Sktadowa ta bardzo szybko zaczyna dominowaé. Wysokoenergetyczne fo-
tony, z jakimi mamy do czynienia w poczatkowej fazie rozwoju peku, konwertuja na
pary. Powstale w ten sposéb elektrony i pozytony, hamujac w polu elektrycznym jader
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Rysunek 2: Schemat przedstawiajacy rozwoj wielkiego peku [26]. Pierwotna czastka promie-
niowania kosmicznego oddziatuje z atmosfera wywolujac kaskad¢ hadronowa. Czastki wtérne
rozpadaja sie, inicjujac kaskade elektromagnetyczna (v, e™), ktéra jest nastepnie podtrzymywana
przez kolejne rozpady, jak réwniez przez bremsstrahlung i produkcje par. Czg$¢ rozpadéw prowa-
dzi do powstania sktadowej mionowej (11F) i neutrin (v).

powietrza, staja si¢ zrédlem kolejnych fotonéw. Fotony i elektrony generowane w wy-
niku powyzszych proceséw maja energie wystarczajace do produkcji kolejnych czastek,
co powoduje lawinowy rozwoj kaskady. Rozwdj ten trwa do momentu, w ktérym szyb-
ko$¢ utraty energii naladowanych czastek przez promieniowanie hamowania stanie sig¢
mniejsza niz w wyniku jonizacji atmosfery. W tym momencie, wigcej czastek zaczyna
by¢ absorbowanych przez atmosfer¢ niz jest wytwarzanych a pgk osiagga swoje maksi-
mum. Stopniowo energia elektrondw spada, nastgpuje ich wychwyt przez atmosferg i
przestaja by¢ czescia wielkiego peku. Kaskada elektromagnetyczna powoli wygasa. W
poznej fazie rozwoju peku, o ile stadium to zostanie osiagnigte przed dotarciem pegku do
powierzchni Ziemi, zaczyna dominowa¢ sktadowa mionowa. Efekt ten mozna obserwo-
wac przy nachylonych pekach, przychodzacych z kierunkéw znajdujacych si¢ nisko nad
horyzontem, ktére zanim dotra do powierzchni Ziemi, pokonuja znacznie dtuzsza droge
w atmosferze niz pozostate peki.



Warto w tym miejscu wspomnieé, ze mechanizm powstawania wielkich pekéw at-
mosferycznych inicjowanych przez fotony i neutrina jest nieco odmienny od schematu
przedstawionego powyzej, ktéry jest wlasciwy dla pgkéw wywotanych przez jadra ato-
mowe. W szczegdlnosci, peki powstale na skutek oddzialywania fotonu z atmosfera skita-
daja si¢ wyltacznie z komponenty (kaskady) elektromagnetycznej. W przypadku neutrina,
wielki pek inicjowany jest przez lepton na ktéry konwertuje neutrino w wyniku oddzia-
tywania (poprzez prady natadowane) z atmosfera lub skorupa ziemska. W tym samym
oddziatywaniu powstaja réwniez produkty hadronowe, ktére unosza 10-30% pierwotne;j
energii neutrina. Sa one Zrodlem dodatkowej kaskady czastek wtérnych. Charaktery-
styczna cecha pekéw wywotanych przez neutrina jest ich kierunek: jesteSmy w stanie
zidentyfikowa¢ tylko te przychodzace z kierunkéw znajdujacych si¢ nisko nad horyzon-
tem (w przypadku oddziatywania neutrin z atmosfera) lub lecace ku gérze (oddziatywanie
v, w skorupie ziemskiej [27,28]]). Ponadto maksimum ich rozwoju znajduje si¢ zazwy-
czaj gleboko w atmosferze (blisko powierzchni Ziemi). Obie powyzsze charakterystyki
wynikaja z bardzo stabego oddziatywania neutrin z materia. Niezaleznie od pierwotnego
sktadu promieni kosmicznych, przewiduje si¢ istnienie niewielkiego strumienia tzw. ko-
smogenicznych fotondw 1 neutrin ultra-wysokich energii. Powstaja one podczas propaga-
cji promieni kosmicznych w oSrodku migdzygalaktycznym, a konkretniej w wyniku ich
oddziatywania z promieniowaniem reliktowym (zobacz rozdziat[2.3). W promieniowaniu
kosmicznym ultra-wysokich energii nie zidentyfikowano, jak dotad, zadnego fotonu czy
neutrina (aczkolwiek neutrina sa obserwowane w promieniowaniu kosmicznym przy duzo
nizszych energiach, a mianowicie w zakresie 300 TeV - 2 PeV [29]). Na tej podstawie
mozna wyliczy¢ gérne ograniczenia na ich strumienie, tym samym testujac r6zne modele
ich produkcji (zobacz rozdziat [2.4.3)).

Liczbg czastek naladowanych wchodzacych w sktad wielkiego peku N, (sa to gtdwnie
e®), w funkcji drogi przebytej w atmosferze opisuje jego profil podtuzny. Miara przebyte;
drogi jest tutaj, podawana w g/cm?, ilo§¢ materii (glgbokos¢ atmosferyczna) X przez jaka
przeszed! pek. Zdefiniowana jest ona nastepujaco:

X(h) = /h S )

cos

gdzie p(h) jest gestoscia atmosfery na wysokosci h a kat zenitalny 6 okresla kierunek
peku. Ksztalt zaré6wno indywidualnych jak i usSrednionych profili podtuznych wielkich
pekow jest dosy¢ dobrze odtwarzany za pomoca parametryzacji Gaissera-Hillasa [30]:

XXy \ "5 Xy — X
N X _ Nmax - 0 max
6( ) e (Xmax _ X()) eXp ( )\ ) 9 (3)

gdzie N"** jest liczba czastek naladowanych w maksimum rozwoju wielkiego peku, a
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Rysunek 3: Schemat wielkiego peku atmosferycznego [31]. Czastki wtdrne poruszajace si¢ z pred-
kosciami bliskimi predkosci Swiatta formuja cienki, lekko wypukty dysk (front peku). Grubosé
dysku zwigksza si¢ wraz z odlegtoscia od jego centrum. Z kolei ggstosé czastek w dysku maleje
w miarg¢ oddalania si¢ od osi peku. Wielki pek przemieszcza si¢ w kierunku powierzchni ziemi,
gdzie umieszczone sa detektory. Kierunek propagacji peku, okreslony przez o§ peku, wyznaczony
jest przez kat zenitalny 6.

Xmax jest glebokoscia tego maksimum w atmosferze. GlgbokoS¢ ta, X, jest jednym
z kluczowych parametréw uzywanych do okreslania wtasnosci pgku. Pozostate parame-
try Xy 1 A, pomimo tego iz czgsto sa mylnie utozsamiane z glebokoscia atmosferyczng
pierwszego oddziatywania oraz $rednia droga na oddziatywanie, nie posiadaja fizycznej
interpretacji i powinny by¢ traktowane tylko i wytacznie jako parametry dopasowania
krzywej. Parametryzacja Gaissera-Hillasa stosowana jest rowniez do profili podtuznych
okresSlajacych iloS¢ energii zdeponowanej przez pek w atmosferze na danej gltgbokosci
atmosferycznej X (tj. dE/dX (X)), co wykorzystuje si¢ we fluorescencyjnej technice
detekcji wielkich pgkow.

Ze wzgledu na wysokie wartosci czynnika Lorentza pierwszych pokolen czastek wtér-
nych, sktadowa hadronowa bedaca zalazkiem wielkiego peku formuje si¢ wzdtuz kie-
runku pierwotnej czastki promieniowania kosmicznego. OS wielkiego peku, wyznaczona
przez ten kierunek, jest jednoczesnie kierunkiem propagacji pgku w atmosferze. Wsku-
tek przekazu pedu poprzecznego podczas oddziatywan czastek wtérnych jak rowniez ich
rozproszen kulombowskich, nie wszystkie czastki wchodzace w sktad pgku leca wzdtuz
jego osi, lecz maja pewien rozktad poprzeczny. Czastki te, poruszajac si¢ z predkoSciami
bliskimi predkosci Swiatla, formuja stosunkowo cienki, lekko wypukty dysk, przypomi-
najacy coS na ksztalt talerza. Dysk ten rozszerza si¢ stopniowo w miar¢ rozwoju peku,
osiagajac Srednice nawet kilku kilometréw. Gestos$¢ czastek jest najwigksza blisko osi
peku (w centralnej czgsci dysku) i szybko spada w miar¢ oddalania si¢ od niej. Z kolei
grubos¢ dysku zwigksza si¢ wraz z odlegloscia od osi peku, z kilku metréw w centrum
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dysku do nawet kilkuset metréw na jego obrzezach. Schemat wielkiego pgku przedsta-
wiony jest na rysunek 3]

W eksperymentach promieni kosmicznych, do opisu rozktadu poprzecznego czastek
(LDF, ang. Lateral Distribution Function), powszechnie stosuje si¢ funkcj¢ zapropo-
nowang przez Greisena [32]], ktéra parametryzuje rozwiazania rownan kaskady otrzy-
mane przez Nishimure i Kamate [33]]. Jest to tzw. funkacja Nishimury-Kamaty-Greisena
(NKG):

i MR () ()

gdzie py i jest gestoscig powierzchniowa czastek natadowanych w odlegtosci r od osi
peku a N, to catkowita liczba czastek, opisana rozktadem Gaissera-Hillasa (rownanie
(3)). Parametr ry; = 9.6gcm?/p(h) jest promieniem Moliere’a w powietrzu charaktery-
zujacym rozmiary poprzeczne kaskady elektromagnetycznej, natomiast s = 3.X /(X +
2 X max ), bedac funkcja przebytej glebokosci atmosferycznej X, jest parametrem wieku
wielkiego pegku okreslajacym stadium jego rozwoju.

Pomimo tego, ze funkcjg¢ NKG mozna stosowaé wylacznie do pgkéw o czysto elek-
tromagnetycznej skladowej (np. pekéw inicjowanych przez ~ lub e*), jej odpowiednia
modyfikacja pozwala na szersze zastosowania. W praktyce stosuje si¢ r6znorodne funk-
cje rozktadu poprzecznego (LDF). Czesto, bedac swoistymi modyfikacjami funkcji NKG,
maja na celu zapewnienie optymalnego opisu rozktadu elektronéw, mionéw, lub obu tych
sktadowych jednoczesnie. Moga tez by¢ po prostu zwyklymi funkcjami potggowymi
zoptymalizowanymi do opisywania gestosci czastek mierzonych przez detektory. Listg
najczgsciej uzywanych parametryzacji LDF mozna znaleZ¢ w [34].

Przyktadowy rozktad poprzeczny i profil podtuzny wielkiego peku, symulowany przez
program CORSIKA [35]], dla sktadowej hadronowej, mionowej i elektromagnetycznej
(osobno e* i 7) pokazany jest na rysunek 4 Maksimum peku znajduje si¢ na wysokosci
okoto 1.5 km nad ziemia, a jego Srednica osiaga kilka kilometréw. Profil podluzny ka-
skady elektromagnetycznej charakteryzuje si¢ szybkim wzrostem, a po osiagnigciu mak-
simum szybkim spadkiem w miar¢ rozpraszania energii peku. W przeciwienstwie do
komponenty elektromagnetycznej, skladowa mionowa ro$nie i osiaga maksimum, ale jej
rozpad jest powolny, co jest konsekwencja wzglednej stabilnosci mionéw i ich matych
strat energii w powietrzu.

Rozwd¢j kaskady czastek wtérnych mozna w przyblizeniu opisa¢ za pomocg modelu
Heitlera—Matthewsa [37,[38]]. Model ten, wykorzystujac migdzy innymi teori¢ super-
pozycji, dostarcza nam zaleznoS$ci analitycznych pomigdzy takimi parametrami czastki
pierwotnej jak jej energia E czy liczba masowa A, a podstawowymi wtasnosciami pgku
(np. Xyax, N, liczba mionéw N,). Teoria superpozycji zaktada, ze pegk wywotany
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Rysunek 4: (Z lewej) symulowane $rednie rozktady poprzeczne (ggsto$¢ powierzchniowa cza-
stek w funkcji odlegtosci od osi peku) i (z prawej) profile podtuzne (liczba czastek vs. wysoko$¢é
Iub glebokosé atmosferyczna) réznych rodzajow czastek w peku pionowym (kierunek propagacji
okreslony przez kat zenitalny § = 0°) zainicjowanym przez proton o energii 10'° eV [36]. Roz-
ktady poprzeczne czastek przedstawione s dla glebokosci atmosferycznej X = 880 g/cm? (okoto
1400 m n.p.m.), co odpowiada wysokosci na ktérej znajduje si¢ Obserwatorium Pierre Auger.
Symulacje zostalty wykonane za pomoca programu CORSIKA [35]].

przez czastke pierwotng, ktora jest jadrem o masie A i energii £ jest ztozeniem A pe-
kéw protonowych (pekéw wywotanych przez protony) o energii £/A. Model ten wynika
bezposrednio z faktu, ze energia wigzania nukleonéw w jadrze jest znacznie mniejsza niz
typowa energia oddziatywan jadrowych, przez co z dobrym przyblizeniem mozna trakto-
wac jadro jako ztozone z niezaleznych nukleonéw.

Z modelu Heitlera—Matthewsa wynikaja nastgpujace przyblizone relacje

NI o B, ()
N, < AYPEP, (6)
Xmax X In(E/A), (7)

gdzie parametr 8 ~ 0.9 — 0.95 [39]. Wynika z nich, ze podczas gdy liczba natadowa-
nych czastek w maksimum peku (N;"?¥) jest prawie niezalezna od liczby masowej czastki
pierwotnej, to juz liczba mionéw (V) 1 glebokos¢ maksimum (X ,,..) wykazuje taka za-
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leznos¢€. Im czastka pierwotna jest cigzsza, tym wigcej miondw jest produkowanych przy
tej samej energii czastki pierwotnej i tym wyzej w atmosferze znajduje si¢ maksimum
peku. Przyktadowo, peki inicjowane przez jadra zelaza (Fe) zawieraja okoto 40% wig-
cej mionéw i osiagaja maksimum przy gtebokosci atmosferycznej o okoto 80-100 g/cm?
mniejszej niz peki wywolywane przez protony (p) o tej samej energii.

Model Heitlera-Matthewsa jest bardzo przydatny w zrozumieniu podstawowych wta-
snosci wielkiego peku, jednakze proces jego rozwoju jest znacznie bardziej ztozony i
nie da si¢ go w pelni opisa¢ za pomoca prostego modelu analitycznego. Pelna symula-
cja Monte Carlo oddzialywania 1 transportu kazdej pojedynczej czastki jest niezbedna
do precyzyjnego modelowania rozwoju peku. Obecnie istnieje kilka pakietéw stuza-
cych do symulacji Monte Carlo wielkich pgkéw: CORSIKA [35], AIRES [40,41]], CO-
NEX [42]], COSMOS [43], and SENECA [44,45]]. Dwa pierwsze programy zapewniaja
w petni czterowymiarowe symulacje pekOw a propagacja czastek uwzglednia krzywizng
powierzchni Ziemi oraz pole geomagnetyczne. Pozostale trzy, w celu zwigkszenia szyb-
kosci symulacji, tacza w sobie numeryczne rozwiagzania réwnan kaskady z metoda Monte
Carlo. Symulacje Monte Carlo sa bardzo skutecznym narzgdziem w radzeniu sobie z duza
liczbg czastek wtérnych, pozwalaja rowniez na poprawne uwzglednienie fluktuacji peku.
Dodatkowe informacje na temat fizyki wielkich pgkéw atmosferycznych mozna znalez¢é
w [46550].

2.2.2 Detekcja

Jak juz wczesniej wspominatem, bezposSrednia detekcja czastek promieniowania kosmicz-
nego ultra-wysokich energii, a wigc ich detekcja jeszcze zanim zaczng oddzialtywac z at-
mosfera, jest niepraktyczna z powodu ich bardzo matego strumienia. Strumiefi ten przy
energii 10'® eV wynosi okoto 10 czastek na km? na rok i szybko maleje wraz ze wzrostem
energii. Liczba czastek mozliwych do zarejestrowania przez pojedynczy detektor o roz-
miarze, ktdry pozwolitby na jego wyniesienie ponad geste warstwy atmosfery, a przez to
umozliwiat bezposrednia obserwacj¢ promieni kosmicznych ultra-wysokich energii by-
taby zbyt mata. Oznacza to, ze do detekcji promieni kosmicznych ultra-wysokich ener-
gii zmuszeni jesteSmy stosowaé metody poSrednie oparte na obserwacji wywotywanych
przez nie w atmosferze kaskad czastek wtérnych, czyli tak zwanych wielkich pgkow.
Co wigcej, celem zwigkszenia szans na zaobserwowanie wielkich pekéw wywotywanych
przez najrzadsze czastki promieniowania kosmicznego (czyli czastki o najwyzszych ener-
giach) niezbgdny jest system detektoréw rozmieszczonych na duzym obszarze, tj. o po-
wierzchni rzedu setek a nawet tysigcy kilometrow kwadratowych. Alternatywnie mozna
tez wykorzysta¢ system detektoréw umozliwiajacy obserwacje atmosfery nad obszarem
o poréwnywalnych rozmiarach.

Wielki pek atmosferyczny jest zjawiskiem niemal réwnoczesnego nadejScia wielu
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czastek (gtéwnie e, y* oraz ) na znacznym obszarze powierzchni ziemi. Przy najwyz-
szych obserwowanych energiach (~ 10?° eV) obszar ten obejmuje powierzchni¢ ponad
10 km?2. Czas w jakim przybywaja czastki zwiazany jest bezposrednio z gruboscia frontu
peku 1 wynosi od kilkudziesigciu nanosekund w centralnej czg¢sci dysku (blisko osi peku)
do maksymalnie kilku mikrosekund daleko od centrum. Czastki wielkiego pgku docie-
rajace do powierzchni ziemi moga by¢ rejestrowane za pomoca detektora powierzchnio-
wego (SD, ang. surface detector). Jest to system detektoréw naziemnych, zazwyczaj
tworzacych regularng sie¢ o odlegto$ciach migdzy poszczegélnymi detektorami rzedu
1 km, prébkujacych gestos¢ czastek w peku oraz czas ich nadejscia w wielu punktach.
Na podstawie tych pomiaréw mozna zrekonstruowac kierunek i potozenie osi peku, a
takze wyznaczy¢ energi¢ czastki pierwotnej inicjujacej wielki pek. Duza zaleta sieci de-
tektoréw powierzchniowych jest ich doktadno$¢ wyznaczania geometrii wielkiego peku.
W typowych detektorach kierunek wielkiego peku okresla si¢ z doktadnoscia lepsza niz
jeden stopien, a potozenie osi pgku na gruncie z doktadnoScia kilkudziesigciu metrow.
Inng zaleta jest mozliwoS$¢ pracy w sposob ciagly, niezaleznie od pory dnia i warunkéw
atmosferycznych (100% czasu), co pozwala zarejestrowaé duza liczbg pekéw w krétkim
czasie, tym samym znaczaco zwigkszajac statystyke zebranych danych.

Rozktad gestosci czastek na powierzchni ziemi, ktory jest bezposrednio mierzony
przez detektor powierzchniowy zalezy nie tylko od energii peku, ale tez od jego nachy-
lenia, czy wieku. Zalezy réwniez od glgbokosci w atmosferze na ktérej prowadzony jest
pomiar. Dlatego do kalibracji sieci detektoréw powierzchniowych niezbgdne sa szcze-
gétowe symulacje Monte Carlo. Jednakze, przekroje czynne na oddzialywanie czastek
z materia przy najwyzszych energiach, uzyte w tych symulacjach, nie sa znane z wy-
starczajaca doktadnoScia, poniewaz sg zazwyczaj ekstrapolowane z danych akceleratoro-
wych uzyskanych przy znacznie nizszych energiach. Jest to Zrédiem duzych niepewno-
Sci systematycznych przy wyznaczaniu energii wielkiego pgku. Dodatkowym Zrédiem
niepewnosci sa, zwigzane z naturg wielkich pekéw, stochastyczne fluktuacje ich charak-
terystycznych wielkoSci takich jak liczba czastek, czy gleboko$¢ maksimum. Prowadzi
to do typowej doktadnosci wyznaczania energii pekéw rzedu 20 — 30%. Doktadnos¢ tg
mozna poprawié kalibrujac detektor powierzchniowy za pomoca detektora fluorescencyj-
nego (FD, ang. fluorescence detector).

Czastki wielkiego peku podczas propagacji przez atmosfere traca cze$¢ swojej energii
na wzbudzenia molekut azotu, ktére w wyniku de-ekscytacji emituja Swiatto fluorescen-
cji w zakresie bliskiego ultrafioletu. Sumarycznie okoto 1075 energii peku jest wySwie-
cane w ten sposéb. Fluorescencyjna metoda detekcji pgkéw oparta jest na pomiarze tego
Swiatta, ktére w sprzyjajacych warunkach moze by¢ rejestrowane za pomoca detektoréw
optycznych z odlegtosci wielu kilometrow. Obserwacje te moga by¢ przeprowadzane
tylko podczas ciemnych, bezksigzycowych nocy, co skutecznie ogranicza czas pracy de-
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tektora do okoto 15%. Stanowi to istotng wade tej techniki detekcji. Detektor fluore-
scencyjny umozliwia obserwacj¢ podtuznych profili pgkéw, co pozwala na bezposrednie
wyznaczanie glgbokosci ich maksimum X ., jak réwniez na kalorymetryczny pomiar
energii (iloS¢ Swiatta fluorescencji jest proporcjonalna do energii zdeponowanej przez
pek w atmosferze).

Stosuje si¢ rowniez detektory hybrydowe, ktére tacza pomiary wykonane za pomoca
detektora powierzchniowego z pomiarami optycznymi. W tym celu co najmniej jeden
detektor fluorescencyjny umieszczany jest w okolicy detektora powierzchniowego umoz-
liwiajac tym samym obserwacje nieba nad tym detektorem. Pozwala to na jednoczesng
rejestracje wielkich pekéw za pomoca obu tych technik, co znacznie poprawia precyzje
pomiaréw. Systemy ztozone z kilku detektoréw fluorescencyjnych mozna wykorzysty-
waé do jednoczesnej obserwacji pgkéw przez wigcej niz jedna ich stacjg¢, co zwigksza
doktadno$¢ pomiaréw fluorescencyjnych, niezaleznie od dostgpnosci dodatkowych infor-
macji z detektora powierzchniowego.

Oprécz opisanych powyzej klasycznych, dobrze sprawdzonych, technik detekcji moz-
liwa jest réwniez, intensywnie rozwijana w ostatnich latach, detekcja radiowa. W swoje;j
koncepcji jest ona bardzo podobna do metody fluorescencyjnej, jednakze w przeciwien-
stwie do niej, pozwala na niemal 100% czas pracy. Technika ta opiera si¢ na obserwacji
emisji radiowej peku zwiazanej gtdwnie z efektem geomagnetycznym [S1-53]], czyli emi-
sja fal radiowych przez zmienny w czasie prad poprzeczny indukowany w peku przez pole
magnetyczne Ziemi. Drugorzednym efektem, odpowiedzialnym za okoto 10% emisji jest
efekt Askariana [54,55], gdzie emisja spowodowana jest zmienng w czasie nadwyzka
tadunku ujemnego. Detektor radiowy pozwala na kalorymetryczny pomiar energii wiel-
kiego peku, jak réwniez bezposrednie wyznaczanie maksimum X, .

Innymi technikami, z ktérymi do niedawna wiazano duze nadzieje, sa detekcja rada-
rowa i mikrofalowa. Jednakze przeprowadzone eksperymenty i symulacje pokazuja, ze
techniki te moga by¢ stosowane tylko w spos6b ograniczony w interesujacym nas zakresie
ultra-wysokich energii.

2.3 Propagacja promieni kosmicznych — efekt GZK

Mikrofalowe promieniowanie tta (CMB, ang. cosmic microwave background), ktore wy-
petnia caly Wszech§wiat, stanowi przeszkod¢ w propagacji promieni kosmicznych. Na
skutek oddzialywan z fotonami tego promieniowania (ycyg) protony o energiach powy-
zej okoto 5 x 10'Y eV powinny tracié energie na fotoprodukcje pionéw poprzez rezonans
A, tj.

p+yoms = AT — p+7’ (8)
— n+7nt. 9
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Jest to tzw. efekt Greisena-Zatsepina-Kuzmina (GZK) [[56,57]]. Powstate w ten sposéb
piony i neutrony rozpadaja si¢ w wyniku nastgpujacych reakcji:

7 = 2y (10)
L S T e e A S A S 7 S 2 (11)
n — pt+e +7,. (12)

Powyzsze procesy efektywnie prowadza do utraty czesci energii protonu na produkcje
wysokoenergetycznych pozytonéw, elektrondw oraz tzw. kosmogenicznych fotonéw i
neutrin. Wielokrotne oddziatywania protonéw z tlem mikrofalowym, podczas propagacji
tych czastek od ich Zrédet do Ziemi, w sposob nieunikniony prowadzié beda do szybkiej
degradacji ich energii az do momentu, gdy spadnie ona ponizej progu na fotoprodukcje
pionéw. Nawet jezeli we WszechSwiecie istnialyby Zrddia emitujace protony o energiach
znacznie przekraczajacych 10%° eV, to po przebyciu przez nie okoto 100 megaparsekow,
energia tych czastek spadtaby ponizej 10?° eV (zobacz rysunek . Powinno to doprowa-
dzi¢ do stlumienia strumienia czastek o energiach powyzej progu na produkcj¢ pionéw,
tj. ~ 5 x 10 eV. To stlumienie, jezeli powstato w wyniku efektu GZK, nazywamy
obcigciem Greisena-Zatsepina-Kuzmina (GZK). Obcigecie widma promieni kosmicznych
jest faktycznie obserwowane w danych eksperymentalnych, jednakze w chwili obecne;j
nie jest jasne, czy wynika ono bezpoSrednio z samego efektu GZK, czy tez spowodowane
jest raczej kresem wydajnosci Zrédet promieni kosmicznych. Nie bez znaczenia jest tez
sktad masowy przy najwyzszych obserwowanych energiach, poniewaz szybkos¢ degra-
dacji energii jak réwniez i energia przy ktdrej nastgpowaloby obcigcie widma zalezy od
masy czastek wchodzacych w sktad promieniowania kosmicznego. Obecnos¢ silnej skia-
dowej protonowej jest niezbedna, aby dominujacym procesem prowadzacym do sttumie-
nia widma byt efekt GZK. Ze wzgledu na duze niepewnosci zwigzane z modelowaniem
oddziatywan hadronowych sktad masowy nie jest znany z wystarczajaca doktadnoscia,
aby jednoznacznie wyjasni¢ pochodzenie obserwowanego sttumienia widma promieni
kosmicznych. Odkrycie kosmogenicznych fotonéw i neutrin, pochodzacych z rozpadu
pionéw, pozwolitoby na jednoznaczne potwierdzenie istnienia efektu GZK. Oznaczatoby
to jednoczesnie, ze w promieniowaniu kosmicznym przy najwyzszych obserwowanych
energiach jest obecna znaczaca sktadowa protonowa.

W przypadku gdy czastkami promieniowania kosmicznego sa jadra cigzsze niz wodor
(proton), fotoprodukcja pionéw bedzie miata miejsce przy znacznie wyzszych energiach
(tj. przy ~ 5A x 10' eV, gdzie A to liczba masowa czastki), poniewaz prog energetyczny
na t¢ reakcje zalezy od Sredniej energii na nukleon, a nie od catkowitej energii czastki. Za-
miast tego dominujacym procesem prowadzacym do utraty energii jest foto-dezintegracja
jader [59], w ktérej pierwotne jadra sa dzielone na czgSci (a wraz z nimi energia), oraz

17



Energy (eV)

1019

1 | |
100 10l 10° 103 104
Propagation Distance (Mpc)

Rysunek 5: Zaleznos$¢ energii protonu od odleglosci przebytej od Zrédia, dla réznych wartosci
energii poczatkowej (102°, 102! i 10?2 eV) [58]. Przy duzych energiach protonu dominujacym
procesem utraty energii jest efekt GZK, czyli fotoprodukcja pionéw w wyniku oddziatywania
z promieniowaniem reliktowym. Natomiast przy mniejszych energiach dominuje produkcja par
ete™, a proces utraty energii spowalnia.

produkcja par ete™. Pierwszy z tych proceséw prowadzi do produkcji neutrin w wyniku
rozpadu neutronéw, jednakze ich strumien w zakresie energii EeV jest duzo mniejszy
niz w przypadku efektu GZK. Réwniez fotony beda traci¢ energi¢ podczas propagacji w
przestrzeni kosmicznej. Gléwnym mechanizmem jest tutaj kreacja par e*e~ w oddzia-
tywaniu z fotonami promieniowania reliktowego oraz z ttem radiowym produkowanym
przez rozne obiekty astrofizyczne [60,61].

Wszystkie opisane powyzej procesy prowadzace do strat energii (lub rozpadow) cza-
stek promieniowania kosmicznego prowadza do silnego ttumienia (obcigcia) ich strumie-
nia powyzej energii ~ 5 x 10'? eV. Oznacza to, ze nie powinniSmy obserwowaé czastek
o energiach znacznie przekraczajacych tg warto$¢, chyba ze czastki te pochodza z pobli-
skich zrédet (w skali kosmologicznej). Wszystkie Zrodta odlegte bardziej niz kilkadziesiat
megaparsekéw beda niewidoczne w zakresie energii 10%° eV i wyzszych. Efekt ten jest
dobrze widoczny na rysunku [6] gdzie przedstawiono prawdopodobiefistwo dotarcia do
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Rysunek 6: Prawdopodobieristwo dotarcia promieni kosmicznych do Ziemi z odleglosci wigkszej
niz D [[62}|63]]. Przedstawione sa zalezno$ci dla protonéw (jader H) o energiach powyzej 40 EeV
(niebieska przerywana linia), 60 EeV (niebieska ciagla linia), i 100 EeV (niebieska kropkowana
linia) oraz jader He (r6zowa ciagta linia), Fe (czerwona ciagta linia) i grupy CNO (czarna ciagta
linia) o energiach powyzej 60 EeV. Czarna pozioma linia wskazuje prawdopodobieristwo 50%.
Przy energiach £ > 60 EeV tylko protony i jadra zelaza przezywaja propagacje¢ na dystansie
wigkszym niz 50 Mpc.

Ziemi réznych jader w funkcji odleglosci od Zrédta. Przy energiach £ > 60 EeV lekkie
jadra (He, C, N, O) bardzo szybko ulegaja foto-dezintegracji, w przeciwienstwie do pro-
tonéw 1 jader zelaza, ktére moga do nas docieraé ze Zrddet potozonych w odlegtosciach
nawet do okoto 100 Mpc. Warto w tym miejscu zaznaczy¢, ze zarOwno procesy zwigzane
z foto-destrukcja jader, jak réwniez i efekt GZK beda prowadzi¢ do bardzo podobnego
widma.

Innym problemem zwigzanym z propagacja promieni kosmicznych jest odchylanie
ich toréw przez pole magnetyczne, co ma szczegdlne znaczenie przy wyznaczaniu kie-
runkéw do Zrédet. Znalezienie rozktadu Zrédet na niebie jest kluczowe przy poszukiwa-
niu konkretnych klas obiektow astrofizycznych zdolnych do przyspieszania czastek do
tak gigantycznych energii, ktore obserwujemy. Czastka promieniowania kosmicznego
na swej drodze przez przestrzen kosmiczna w kierunku Ziemi, napotyka rézne struktury
materii, takie jak wtékna, gromady galaktyk, czy galaktyki, przechodzi tez przez olbrzy-
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Rysunek 7: Schematyczne przedstawienie propagacji promieni kosmicznych w przestrzeni ko-
smicznej. Czastki te, w drodze od ich Zrédet do Ziemi, przechodza przez rézne struktury materii
(wldékna, gromady galaktyk, galaktyki) oraz przez olbrzymie obszary pustki kosmicznej [62]. Na
rysunku podane sa charakterystyczne rozmiary poszczegdlnych struktur. Pole magnetyczne zmie-
nia sie od okoto 1 - 40 G w centrum gromad galaktyk do warto$ci ponizej 10~3 uG (prawdopo-
dobnie znacznie ponizej tej warto$ci) w obszarach pustki kosmiczne;j.

mie obszary pustki kosmicznej (zobacz rysunek [7). Stopien odchylenia jej trajektorii
zalezy od natgzenia pola magnetycznego stowarzyszonego z tymi strukturami. Zaréwno
galaktyczne jak 1 migdzygalaktyczne pole magnetyczne jest wciaz stabo znane [64-60].
Szacuje sig, ze typowa warto$¢ indukcji pola magnetycznego w centrum gromady galak-
tyk wynosi 1 — 40 uG, podczas gdy wielkoskalowe pole w naszej Galaktyce jest rzgdu
kilku ©G. Poza wiéknami, w obszarach pustki kosmicznej, warto$¢ indukcji pola ma-
gnetycznego jest duzo stabiej zbadana. Gérne ograniczenie wynosi okoto 1072 uG [67],
chociaz obserwacje sugeruja raczej wartosci blizsze 107° uG [68-70]. Ze wzgledu na
duza objetos¢ obszaréw pustki kosmicznej (rozmiary rzgdu kilkudziesigciu Mpc) warto-
$ci pola magnetycznego blizsze gérnej granicy w sposob istotny zwigkszatyby odchylenia
trajektorii czastek. Szacuje si¢, ze pole magnetyczne o indukcji B, na drodze L, bedzie
odchylac tor czastki o energii £ i1 tadunku Z o kat

530 B L 6x 109
T 3uCGkpe E/Z

(13)
Jak widaé, stopiefi odchylenia toru skorelowany jest z energia F, im wigksza energia
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czastki tym trudniej odksztalci€ jej trajektorie. Proton o energii kilkudziesigciu EeV be-
dzie odchylany w polu magnetycznym Galaktyki o okoto 3°. Poniewaz pole to nie jest
jednorodne, to odchylenie katowe bgdzie réwniez zaleze¢ od kierunku na niebie, z ktd-
rego ten proton przylecial. Pola magnetyczne obecne w przestrzeni kosmicznej beda znie-
ksztalcac ,,obrazy” Zrédet promieni kosmicznych [71,[72]]. Mianowicie, jezeli odchylenia
toréw czastek w wyniku ich propagacji, od Zrédet do Ziemi, sa stosunkowo niewielkie, to
powinniSmy obserwowaé grupowanie si¢ kierunkéw przylotu tychze czastek wokot poto-
zeni ich Zrédetl na niebie. Przeprowadzone symulacje sugeruja [71-76], ze jezeli Zrédita
promieni kosmicznych znajduja si¢ w odlegtoSciach mniejszych niz 100 Mpc, to odchyle-
nie emitowanych przez nie protonéw o najwyzszych obserwowanych energiach powinno
by¢ nie wigksze niz kilka stopni. W przypadku cigzszych jader (np. zelaza) moze ono
wynosi¢ nawet kilkadziesiat stopni. Oznacza to, ze przy energiach powyzej kilkudziesig-
ciu EeV kierunek przylotu czastki powinien z doktadnoscia do kilku stopni wskazywac
na jej zrédto. Warunkiem koniecznym jest przy tym, aby sktad masowy promieni ko-
smicznych w tym zakresie energii zdominowany byt przez protony. W zebranych danych
eksperymentalnych nie wida¢ wyraznej korelacji pomigdzy kierunkami przylotu czastek
na niebie, a réznymi klasami obiektoéw, bedacych potencjalnymi kandydatami na Zrodta
promieni kosmicznych ultra-wysokich energii.

2.4 Wilasnosci promieni kosmicznych ultra-wysokich energii
24.1 Widmo energii

Wyznaczenie widma promieni kosmicznych jest jednym z gtéwnych celow kazdego eks-
perymentu dedykowanego badaniom tych czastek. Zakres energii tego widma rozciaga
si¢ na wiele rzgdéw wielkosci, od okoto 107 eV, az do najwyzszych dotychczas zaob-
serwowanych energii rzedu 10%° eV, znacznie przekraczajacych (o 7 rzedéw wielkosci)
energie osiagane w najwigkszych ziemskich akceleratorach (zobacz rysunek[§)). Strumieri
czastek promieniowania kosmicznego bardzo szybko maleje wraz ze wzrostem energii.
Oznacza to, ze wyznaczenie widma w zakresie ultra-wysokich energii wymaga dtugich
obserwacji przy uzyciu detektoréw pokrywajacych olbrzymie obszary lub alternatywnie
obserwujacych duza objetos¢ atmosfery. Obecnie najwigkszymi obserwatoriami promieni
kosmicznych ultra-wysokich energii, umozliwiajacymi doktadny pomiar widma, sa Ob-
serwatorium Pierre Auger (Auger) i Telescope Array (TA).

Widmo promieni kosmicznych zmierzone przez eksperyment Pierre Auger, obserwu-
jacy potudniowe niebo, przedstawione jest na rysunku [9] Uzyskano je na podstawie da-
nych zebranych w ciagu 13 lat obserwacji, osiagajac przy tym catkowita ekspozycje prze-
kraczajaca 67000 km? sr rok. Wykorzystano zaréwno dane zebrane przez, obejmujaca
obszar okoto 3000 km?, sie¢ detektoréw powierzchniowych o stacjach rozstawionych co
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Rysunek 8: Widmo promieni kosmicznych zmierzone przez r6zne eksperymenty [77]]. Przeska-
lowanie widma przez czynnik £2° pozwala na lepsze uwidocznienie jego struktury. Gérna skala
pokazuje energi¢ dostepna w uktadzie §rodka masy podczas pierwszego oddziatywania czastki
promieniowania kosmicznego z atmosfera Ziemi. Dla poréwnania zaznaczone sa maksymalne
energie osiagane w réznych eksperymentach akceleratorowych. Réznice w widmach uzyskanych
przez Obserwatorium Pierre Auger (Auger) i Telescope Array (TA) wynikaja gtéwnie z duzych
systematycznych niepewnosci skali energii obu tych eksperymentéw, ktére wynosza odpowiednio
14% i 21%. Nalezy przy tym pamietaé, ze skoro widmo pomnozone jest przez czynnik E2, to
niedoktadnos$¢ pomiaru energii przektada si¢ réwniez na niepewno$¢ polozenia punktéw w osi
pionowe;j.

1500 m (SD-1500), duzo mniejsza sie¢ sktadajaca si¢ ze stacji oddalonych od siebie o 750
m (SD-750), jak réwniez dane hybrydowe (jednoczesny pomiar przez detektor powierzch-
niowy i fluorescencyjny). Zaobserwowano przy tym cztery zdarzenia o energii powyzej
100 EeV. Systematyczna niepewnoS¢ skali energii widma wynosi 14% [78]. Szczegétowy
opis Obserwatorium Pierre Auger przedstawiony jest w rozdziale §.1]

Zmierzony strumien czastek jest dobrze opisywany za pomoca funkcji:

—

J(E <Ea€kle> dla B < Fanke "

( ) = E s 1+(Eankle/Es)A’y dl E E ( )
FEankle 1+(E/Es)A7 a L > [ankles
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gdzie wartoSci parametréw 7y, 7o, Ay, Es 1 Fang. Wyznaczone sa z najlepszego dopaso-
wania tej funkcji do danych eksperymentalnych. Wynosza one

71 = 3.293 £ 0.002(stat.) £ 0.05(syst.)
72 = 2.53+0.02(stat.) £ 0.1(syst.)
Ay = 254 0.1(stat.) £+ 0.4(syst.) (15)
E; = 39+ 2(stat.) £ 8(syst.) EeV
Fange = 5.08 £0.06(stat.) £ 0.8(syst.) EeV.

Duze nachylenie widma (J(E) oc E73%) przy nizszych energiach, w okolicy tzw. kostki
(ang. ankle) ustepuje twardszemu widmu (J(E) o< E~2%3). To zatlamanie (zmiana na-
chylenia widma) ma miejsce przy energii . = 5.08 EeV. Powszechnie interpretuje
si¢ je jako przejscie pomigdzy sktadowa galaktyczna i pozagalaktyczng promieniowania
kosmicznego Takie wyjaSnienie wydaje si¢ byC naturalne, poniewaz pole magnetyczne
w galaktykach jest zbyt stabe (rzgdu 34G) aby uwigzi¢ protony o energiach powyzej
3 EeV. Tlumienie strumienia J(FE) przy skrajnych energiach potwierdzone jest ponad
wszelka watpliwo$¢. Mozna je opisaé za pomoca dwéch parametrow: indeksu spektral-
nego Ay = 2.5 i energii sttumienia F; = 39 EeV. Energia E,/, przy ktérej scatko-
wany strumieri czastek ( [ b]i 1n/k 21 J(E)dFE) spada do potowy wartosci, ktérej mozna by sig¢
spodziewac pod nieobecnos$¢ thumienia (a wigc w poréwnaniu z potggowa ekstrapolacja
widma J(E) ~ E7?), wynosi Ey/; = 22.6 &+ 0.8(stat.) &= 4(syst.) EeV. Energia ta
jest znacznie ponizej wartosci Iy, = 53 EeV przewidywanej przez klasyczny scena-
riusz [80,81]] prowadzacy do powstania tzw. obcigcia GZK, czyli sttumienia widma w
wyniku efektu GZK (tj. foto-produkcji pionéw). Dodatkowym problemem tego scenariu-
sza sa wyniki pomiaru sktadu masowego promieni kosmicznych, ktére sugeruja obecnos¢
co najwyzej niewielkiej domieszki protonéw przy energiach powyzej 10'° eV. Bardziej
prawdopodobnym wyjasnieniem obserwowanego sttumienia widma jest kres wydajno-
Sci Zrédet lub mieszany sktad masowy promieni kosmicznych u Zrédet i zwigzany z tym
proces foto-dezintegracji jader [82H84] (zobacz rozdziat 2.6)).

Drugim pod wzgledem wielkoSci detektorem promieni kosmicznych ultra-wysokich
energii jest Telescope Array, ktory obserwuje pétnocne niebo. Poréwnanie widma uzy-
skanego przez ten detektor, przy calkowitej ekspozycji 8100 km? sr rok i systematycznej
niepewnosci skali energii 21%, z widmem wyznaczonym przez Obserwatorium Pierre
Auger przedstawione jest na rysunku [I0] Oba widma sa zgodne ze soba w granicach
niepewnosci systematycznych przy energiach ponizej ~ 104 eV. Réznice widoczne po-
wyzej tej energii, czyli w obszarze thumienia widma, moga wynikaé z faktu, ze oba ekspe-
rymenty obserwuja r6zne obszary nieba, ktére tylko czgSciowo si¢ pokrywaja. Wspdlny
obszar nieba to pas o deklinacji w zakresie katéw —15.7° < ¢ < 24.8°. Widma uzyskane
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Rysunek 9: Widmo promieni kosmicznych zmierzone przez Obserwatorium Pierre Auger [[78].
(U gory) widma uzyskane dla 4 r6znych probek danych: pgkéw zarejestrowanych przez detektor
powierzchniowy SD-1500 (o katach zenitalnych € mniejszych niz 60°) i SD-750 (6 < 55°), ozna-
czonych jako ,,vertical”, danych hybrydowych, czyli p¢kéw zaobserwowanych jednocze$nie przez
detektor powierzchniowy i fluorescencyjny oraz prébki danych sktadajacej si¢ z nachylonych pe-
kéw (60° < 6 < 80°) zarejestrowanych przez detektor SD-1500 (oznaczonych jako ,,inclined”).
(Na dole) zbiorcze widmo uzyskane po uwzglednieniu wszystkich wymienionych wyzej probek
danych. Widmo uzyskane z danych hybrydowych taczone jest z widmem wyznaczonym przez
detektor powierzchniowy (SD-1500 i SD-750) z wykorzystaniem metody najwigkszego prawdo-
. Systematyczna niepewnos¢ skali energii wynosi 14%.
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Rysunek 10: Widma promieniowania kosmicznego uzyskane przez Telescope Array i Obserwato-
rium Pierre Auger [85]]. W celu poréwnania obu widm zmieniono ich skal¢ energii odpowiednio
0 —5.2% (w przypadku eksperymentu Telescope Array) i +5.2% (Obserwatorium Pierre Auger).
Wartos$¢ przeskalowania jest znacznie mniejsza niz systematyczne niepewnoSci pomiaru energii,
ktére wynosza 21% dla eksperymentu Telescope Array i 14% dla Obserwatorium Pierre Auger.
Przy energiach ponizej ~ 10?4 eV oba widma sa zgodne.

z obserwacji wylacznie tego obszaru sa w duzo lepszej zgodnosci ze soba, nawet przy
energiach powyzej ~ 10'%4 eV, niz widma wyznaczone na podstawie wszystkich danych
zebranych z catego nieba [85]. Sugerowatoby to, ze rozbieznos¢ widm przy najwyzszych
energiach zwiazana jest z niejednorodnym rozktadem Zrédet na niebie.

2.4.2 Sklad masowy

Identyfikacja czastek pierwotnych promieniowania kosmicznego na podstawie wtasnosci
poszczegblnych pekéw jest zadaniem niezwykle trudnym. Wynika to ze stochastycznego
charakteru oddziatywan czastek i zwigzanych z tym fluktuacji liczby czastek wtérnych,
ich rozktadu jak rowniez 1 potozenia maksimum peku, ktére w giéwnej mierze wynika
z wysokosci w atmosferze pierwszego oddziatywania. Niemniej jednak, ze wzgledu na
réznice w przekrojach czynnych, peki inicjowane przez rézne czastki pierwotne moga
by¢, przynajmniej statystycznie, rozréznialne. Przy wyznaczaniu sktadu masowego pro-
mieni kosmicznych szczegdlnie istotny jest pomiar dwoch pierwszych momentéw roz-
ktadu X ., czyli Sredniej (X,.x) oraz dyspersji o (X ,ax). Dobrze obrazuja to rysunki
[[1]i[12] ktére przedstawiaja wyniki symulacji wielu pekéw o ustalonej energii, inicjo-
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Rysunek 11: Podluzne profile pgkdéw inicjowanych przez protony (czarne ciagle linie) i jadra
zelaza (czerwone kropkowane linie) o energii 10! eV [86]]. Peki inicjowane przez cigzsze czastki
maja z reguty mniejsze wartosci Xy ax, a ich rozktad jest mniej rozrzucony niz w przypadku
1zejszych czastek.

wanych przez jadra zelaza i protony. W przypadku tych pierwszych, wyraznie widac
zar6wno mniejszy rozrzut wartoSci glebokosci atmosferycznej maksimum (co jest skore-
lowane z mniejsza wartoscia o (X ax ), jak réwniez mniejsza Srednig warto$¢ X ax, niz w
przypadku pekéw protonowych. Generalnie rozktady X,.x dla cigzkich pierwotnych sa
wezsze, a maksimum peku znajduje sig na wigkszych wysokosciach (mniejsze (X ax))-
Z kolei lekkie pierwotne daja szeroki rozktad X, z charakterystycznym ogonem cia-
gnacym si¢ do duzych wartosci glgbokosci atmosferyczne;.

Mozna to w prosty sposéb wyjasni¢ na gruncie teorii Heitlera—Matthewsa [37,[38].
Peki inicjowane przez jadra zelaza mozna uwazac za superpozycje¢ wielu pgkéw protono-
wych. Oznacza to, ze glgbokos¢ atmosferyczna maksimum takiego pgku bedzie niejako
usrednieniem wartoSci X,,,x poszczegdlnych pekéw protonowych, co prowadzi do znacz-
nie mniejszej dyspersji. Dodatkowo pierwsze oddziatywanie z atmosfera bedzie miato
miejsce na wigkszej wysokosci. Z kolei element losowy zwiazany z wysokoScia pierw-
szego oddzialywania z atmosfera bedzie bardziej znaczacy w przypadku pgkéw protono-
wych. Mozna wigc oczekiwaé wigkszych fluktuacji rozwoju peku, a przez to wigkszego
rozrzutu wartosci Xy,.x. Stochastyczne fluktuacje daja pewne prawdopodobienstwo na to,
ze ta sama warto$¢ X, moze by¢ spowodowana przez rézne czastki pierwotne, a wigc
rozktady X,.x dla pgkéw inicjowanych przez czastki o r6znych masach beda si¢ cze-
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Rysunek 12: Rozktady X,.. dla pekéw o energii 10'? eV inicjowanych przez protony (czer-
wona linia), jadra zelaza (czarna linia) i fotony (niebieska linia). Rozktad dla fotonéw przesunigty
jest o okoto 200 g cm~? wzgledem pozostatych rozktadéw, co czyni peki fotonowe statystycznie
fatwymi do odréznienia.

Sciowo przykrywaé (zobacz rysunek [12)). Oznacza to, Ze nawet najdoktadniejszy pomiar
Xmax nie jest wystarczajacy do okreslenia rodzaju czastki pierwotnej w przypadku poje-
dynczego peku. Umozliwia on tylko statystyczne badanie sktadu masowego wielu zare-
jestrowanych pekéw. W zwiazku z tym niezbgdna jest znajomos$¢ dodatkowych parame-
tréw peku, ktére pozwolityby lepiej okresli¢ rodzaj czastki pierwotnej. W tym kontekscie
niezwykle pomocny bytby pomiar sktadowej mionowej, a w szczegdlnosci wyznaczanie
stosunku sygnalu mionowego do elektromagnetycznego. Stad rownoczesne zastosowanie
komplementarnych detektoréw, jakimi sa detektory mionéw i detektory radiowe (ktdre
mierza wytacznie sktadowa elektromagnetyczna) powinno by¢ idealne do okreslania ro-
dzaju pierwotnej czastki inicjujacej poszczegdlne peki. Alternatywnie mozna ulepszy¢
istniejace detektory powierzchniowe, tak aby umozliwi¢ lepsza separacje¢ sktadowej mio-
nowej 1 elektromagnetycznej mierzonego sygnatu.

Oprécz pomiaru stosunku liczby mionéw do elektronéw na powierzchni ziemi, do
wyznaczania skladu masowego mozna wykorzysta¢ inne obserwable. Pomiar mionéw
na gruncie pozwala wyznaczy¢ glebokos¢ atmosferyczng maksimum rozktadu produkcji
mionéw (X* ) lub odpowiadajaca temu maksimum liczbg¢ mionéw (N%, ). WielkoSci

ax ax
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Rysunek 13: Korelacja migdzy logarytmem liczby mionéw w maksimum ich rozktadu produkcji
(log1y Nax) i Xmax dla pekéw o energii £ = 10! eV, kacie zenitalnym 6 = 38° i réznych
masach czastki pierwotnej (p, He, N i Fe) [91]]. Kolorowe kontury odpowiadaja niepewnosciom
modelu hadrowonego QGSJetll-04 [92] na poziomie 1o.

te sa skorelowane z masa czastek pierwotnych, a wigc i z X .. Mozna to wykorzystaé
do pomiaru sktadu masowego promieni kosmicznych (zobacz rysunek [I3). Intensywnie
rozwijane sg rOwniez inne metody wyznaczania sktadu masowego w oparciu o pomiar
sktadowej mionowej wielkich pgkéw atmosferycznych.

Pomiar gtgbokosci maksimum peku za pomocy teleskopéw fluorescencyjnych jest
obecnie najlepsza metoda wyznaczania sktadu masowego promieni kosmicznych [87-
89]. Srednie i dyspersje rozktadu Xy, tj. (Xmax) 1 0(Xmax), zmierzone w réznych
przedziatach energii przez Obserwatorium Pierre Auger, przedstawione sa na rysunku
[[4] Zaznaczone s tam réwniez oczekiwane wartoSci tych parametréw, w przypadku
gdy promienie kosmiczne sktadaja si¢ tylko z protondéw (gérne czerwone linie) lub ja-
der zelaza (dolne niebieskie linie). Obliczono je na podstawie symulacji wielkich pegkow
dla trzech aktualnych wersji modeli oddziatywan hadronowych, tj. dla EPOS-LHC [93],
Sibyll2.3 [94] 1 QGSJetll-04 [92]. Srednia oczekiwana wartos¢ Xmax skaluje si¢ w przy-
blizeniu jak (X,,.x) o< In(E/A), gdzie E jest energia peku, a A jest liczba masowa czastki
pierwotnej. Wyniki obserwacji sugeruja, ze przy nizszych energiach sktad masowy zdo-
minowany jest przez lekkie jadra. Natomiast przy wyzszych energiach, powyzej okoto
2 EeV, lekkie jadra ustgpuja stopniowo jadrom cigzszym.

Bardziej szczeg6towa analiza oparta na pelnym rozktadzie X,,.y, a nie tylko na jej
pierwszym i drugim momencie, pozwala uzyska¢ wigcej informacji na temat sktadu ma-
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Rysunek 14: Srednie wartosci X ,ax i dyspersje ich rozktadéw w funkcji energii pekéw, zmierzone
przez detektor fluorescencyjny Obserwatorium Pierre Auger [90]. Zaznaczone sa przewidywania
r6znych modeli hadrowonych (EPOS-LHC [93]], Sibyll2.3 [94] i QGSJetll-04 [92]]) dla pekéw
inicjowanych przez protony (czerwone linie) i jadra zelaza (niebieskie linie).

sowego. Przy pomocy symulacji p¢kéw, dla dowolnej czastki pierwotnej, mozna obliczy¢
oczekiwany rozktad X .. w funkcji energii. Do pokrycia najbardziej prawdopodobnego
zakresu mas promieni kosmicznych mozna wybraé protony oraz jadra “He, “N i *°Fe.
Nastepnie poprzez odpowiedni dobdr czastkowego udziatu poszczegdlnych jader w skia-
dzie masowym, dokonany dla kazdego zakresu energii z osobna, mozna dopasowac sy-
mulowane rozklady X,,., do rozktadéw faktycznie zmierzonych. Uzyskany w ten spos6b
sktad masowy przedstawiony jest na rysunku Wynika z niego, ze jadra *°Fe sa prawie
nieobecne w catym zakresie energii z wyjatkiem mozliwego matego udziatu (25 — 38%
w zaleznoSci od modelu) przy najnizszej 1 najwyzszej energii. Przy energiach ponizej
1012 eV obserwuje si¢ duzy wkiad od protonéw, ktéry maleje do okoto zera powyzej
tej energii. Skladowa protonowa wydaje si¢ byé zastepowana przez jadra “He, a nastep-
nie przez “N, w miare wzrostu energii. Ta ewolucja sktadu masowego zachodzi przy
wzglednie matym mieszaniu si¢ czastek o réznych masach, co wynika z matych warto-
Sci dyspersji rozktadu X, (zobacz rysunek [I4). Bytoby to zgodne ze scenariuszem, w
ktérym obcigcie widma promieni kosmicznych wynika z kresu wydajnosci Zrodet, kiedy
to czastki moga by¢ przyspieszane do energii o warto$ci maksymalnej proporcjonalnej
do ich tadunku. W takim scenariuszu wraz ze wzrostem energii nastgpuje stopniowy za-
nik lekkiej sktadowej, przesuwajac sktad promieni kosmicznych ku wigkszym masom.
Nalezy przy tym zauwazy¢, ze interpretacja zmierzonych rozktadéw X, silnie zalezy
od poprawnosSci modeli oddziatywan hadronowych. Modele te wykorzystuja przekroje
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Rysunek 15: Sktad masowy promieni kosmicznych uzyskany na podstawie najlepszego dopaso-
wania wynikéw symulacji pekéw, dla réznych modeli oddziatywan hadronowych, do obserwowa-
nych rozktadéw X . [90]. Zakres mas pokryty jest przez protony oraz jadra “He, N i ®Fe.
Otrzymany sktad masowy silnie zalezy od modelu oddziatywan hadronowych i jest obarczony
duzymi niepewnoSciami systematycznymi, ktore sa znacznie wigksze od niepewnosci statystycz-
nych. Na dolnym panelu przedstawione sa p-wartosci (ang. p-value), ktére przy dobrym dopaso-
waniu modelu powinny by¢ réwnomiernie roztozone pomigdzy wartoSciami 0 i 1, jak réwniez nie
powinny by¢ zbyt mate. Na podstawie tych wartos$ci wnioskujemy, ze wszystkie modele oddziaty-
wan hadronowych maja trudnosci z odtworzeniem danych obserwacyjnych, przy czym najwigksze
trudnos$ci ma model QGSJetll-04. Wskazuje na to duza liczba p-wartosci znajdujacych si¢ ponizej
przerywanej linii.

czynne ekstrapolowane z danych uzyskanych w akceleratorach przy energiach (w srodku
masy) o ponad dwa rzgdy wielkosci nizszych, co jest Zrédlem duzych niepewnosci sys-
tematycznych. Oznacza to, ze innym réwnie prawdopodobnym wyjasnieniem obserwo-
wanych rozktadéw X, jest wigkszy, niz si¢ zaktada, przekréj czynny na oddziatywanie
protonu z powietrzem przy najwyzszych energiach. Wtedy rozwdj pekéw protonowych
nastepowalby znacznie szybciej, tak jak ma to miejsce w przypadku pekéw inicjowanych
przez cigzkie jadra [90]. W takim scenariuszu sktad masowy, niezaleznie od energii, zdo-
minowany bylby przez protony. Dokladna interpretacja zmierzonych rozktadéw X, .y,
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Rysunek 16: Poréwnanie $rednich wartosci X,,x zmierzonych przez eksperyment Telescope
Array (niebieskie kwadraty) z wartoSciami, ktére by zmierzyt, gdyby sktad promieni kosmicz-
nych byt zgodny ze sktadem masowym uzyskanym przez Obserwatorium Pierre Auger (czerwone
koétka) [95]]. Kolorowe pasy pokazuja systematyczne niepewnoSci skali gtgbokosci atmosferycznej
kazdego z eksperymentow.

ich Srednich (X,,.x) oraz dyspersji o(Xyax) jest nadal kwestig otwarta.

Ograniczony czas pracy detektora fluorescencyjnego, ktéry wynosi tylko ~ 15%,
w sposob istotny zmniejsza statystyke pekow zarejestrowanych przy najwyzszych ener-
giach. Zaweza to dostepne pomiary X,,.x, @ wiec 1 pomiary sktadu masowego, do energii
ponizej ~ 4 x 10 eV. W zakresie energii ttumienia widma brak jest wiarygodnych da-
nych na temat sktadu masowego, co jest niezbedne przy interpretacji obserwowanego
widma 1 w poszukiwaniach Zrédet promieni kosmicznych. Obecnie prowadzony pro-
jekt AugerPrime [91,/97H101]], majacy na celu rozbudowe Obserwatorium Pierre Auger,
zaktada ponad dwukrotne zwigkszenie czasu pracy teleskopéw fluorescencyjnych. Sy-
mulacje wykonane przez autora pokazuja, ze jest to fizycznie mozliwe (zobacz rozdziat
4.3).

Poréwnanie sktadéw masowych promieni kosmicznych uzyskanych na podstawie po-
miaréw glebokosci maksimum pekdw przez eksperyment Telescope Array 1 Obserwato-
rium Pierre Auger nie jest rzecza tatwa ze wzgledu na inng specyfikg obu detektoréw i
rozne procedury rekonstrukcji pgkéw. Doktadniejsza analiza pokazuje jednak, ze wyniki
uzyskane przez Telescope Array sa tak samo kompatybilne z czystym sktadem protono-
wym jak ze sktadem masowym wyznaczonym przez eksperyment Auger [95,96]]. Po-
rownanie wynikow uzyskanych przez oba eksperymenty przedstawione jest na rysunku
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[16] Obie probki danych sa ze soba zgodne w granicach niepewnosci systematycznych.
Oznacza to, ze zalezno$¢ (X ,.x) od energii zmierzona przez Telescope Array jest kom-
patybilna ze sktadem masowym wyznaczonym przez Obserwatorium Pierre Auger.

2.4.3 Goérne ograniczenia na strumienie fotonéw i neutrin

W skiladzie promieni kosmicznych ultra-wysokich energii nie zidentyfikowano jak do-
tad zadnego fotonu czy neutrina, pomimo tego, ze wszystkie modele opisujace produk-
cje promieniowania kosmicznego przewidujg istnienie takich czastek. W szczegdlnosci
w tzw. modelach ,,top-down”, ktére przewiduja powstawanie promieni kosmicznych na
skutek rozpadéw defektéw topologicznych lub egzotycznych czastek (np. super cigz-
kich czastek ciemnej materii), obecno$¢ fotonéw i neutrin jest naturalnym efektem tych
rozpadéw. Modele te przewiduja znaczny, bo az kilkudziesigcioprocentowy udziat tych
czastek w catkowitym strumieniu promieni kosmicznych ultra-wysokich energii. Znacz-
nie mniejszy, bo tylko okoto jednoprocentowy, wktad do tego strumienia przewidywany
jest w klasycznym scenariuszu powstawania promieni kosmicznych, w ktérym czastki sa
przyspieszane do ultra-wysokich energii przez pola magnetyczne obecne w ich Zrédtach.
W klasycznym modelu wtérne fotony i neutrina powstaja na skutek oddziatywan z materia
w Zrodtach lub efektu GZK zwigzanego z oddziatywaniem promieniowania reliktowego,
wypelniajacego Wszech§wiat, z promieniami kosmicznymi, podczas ich propagacji od
Zrédet do Ziemi. Wykrycie fotondw i neutrin w zakresie ultra-wysokich energii lub okre-
Slenie gbérnej granicy na ich strumienie jest szczegdlnie istotne w kontek$cie badan nad
r6znymi mechanizmami powstawania promieni kosmicznych.

Nie jest mozliwa bezposrednia identyfikacja czastek wchodzacych w skiad promie-
niowania kosmicznego docierajacego do Ziemi. Dlatego konieczna jest staranna analiza
rozwoju wielkich pgkéw w atmosferze ziemskiej, ktéra umozliwia znalezienie sygnatur
charakterystycznych dla r6znych rodzajow czastek pierwotnych. Ze wzgledu na losowe
fluktuacje rozwoju pekéw, pozwala to jedynie na statystyczne badanie udzialu fotonéw
i neutrin w calkowitym strumieniu czastek promieniowania kosmicznego ultra-wysokich
energii. Przyktadowa charakterystyka wykorzystywang do identyfikacji fotondw jest gte-
bokos$¢ atmosferyczna maksimum, ktéra w przypadku pekéw wytwarzanych przez fotony
jest duzo wigksza niz ma to miejsce dla pgkdw inicjowanych przez jadra atomowe (zo-
bacz rysunek [12] w rozdziale[2.4.2)). Sprawia to, ze rozdzielenie obu tych sktadowych jest
stosunkowo tatwe. OczywiScie potozenie X, .« nie jest jedyna mozliwa charakterystyka
pekoéw brana pod uwage. Analiza wielu zmiennych pozwala na zwigkszenie doktadnosci
z jaka okresla si¢ udziat roznych czastek pierwotnych w catkowitym strumieniu promieni
kosmicznych.

Dtugi czas obserwacji detektora Pierre Auger (~ 10 lat) pozwala na wyznaczenie
gbérnych ograniczen na strumienie fotondw i neutrin, co przedstawione jest na rysunkach
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Rysunek 17: Gérne ograniczenia na strumien fotonéw ultra-wysokich energii uzyskane na pod-
stawie danych z detektoréw AGASA (A) [102]], Haverah Park (HP) [103|], Yakutsk (Y) [104]], Te-
lescope Array (TA) [[105]] oraz z Obserwatorium Pierre Auger (na podstawie danych hybrydowych

(Hy) [106l[107] i danych zebranych wytacznie przez detektor powierzchniowy (SD) [108]]). Li-
nie pokazuja przewidywania wybranych modeli ,,top-down” (Z-burst, TD, SHDM I [109] i SHDM
IT [110]), natomiast kolorowe pola — przewidywania wynikajace z efektu GZK [[111H113]]. Wykres

pochodzi z pracy [107].

i[I8] Uzyskane wyniki poréwnane sa z danymi dostarczonymi przez inne ekspery-
menty, jak rOwniez z teoretycznymi przewidywaniami. Scenariusze, w ktorych znaczna
czg$¢ obserwowanych czastek promieniowania kosmicznego ultra-wysokich energii po-
wstaje w wyniku rozpadu egzotycznych czastek lub defektow topologicznych (modele
,top-down”), prowadzace do duzych strumieni fotonéw i neutrin sg praktycznie wy-
eliminowane. Dodatkowo uzyskane gérne ograniczenia na te strumienie zaczynajg testo-
wac klasyczne modele, w ktérych zaktada si¢, ze ttumienie strumienia promieniowania
kosmicznego zwiazane jest wytacznie z procesem utraty energii w wyniku efektu GZK,
gdzie strumiefi promieni kosmicznych zdominowany jest przez protony
[118]]. Gorne ograniczenia juz w chwili obecnej obejmuja obszary przewidywane przez te
scenariusze.

Ograniczenie na strumien fotonéw ma réwniez inng daleko siggajaca konsekwencje,
poniewaz dostarcza waznych ograniczen na teorie kwantowej grawitacji z famaniem nie-
zmienniczosci Lorentza (LIV, ang. Lorentz invariance violation) [120-123]. Co wiecej,
zidentyfikowanie pojedynczego fotonu w zakresie ultra-wysokich energii dostarczytoby
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Rysunek 18: Gdrne ograniczenia na strumiefi neutrin obliczone na podstawie danych z Obserwato-
rium Pierre Auger [114]], IceCube [115]] i ANITA [116]. Wyniki uzyskane przez te eksperymenty
poréwnane sa z przewidywaniami réznych reprezentatywnych modeli [[113,1174119]. Wykres
pochodzi z [[114].

bardzo silnych ograniczen na rézne parametry teorii LIV [124-126]]. Podobnie zaobser-
wowanie kosmogenicznych neutrin (wytworzonych w wyniku efektu GZK) umozliwitoby
nalozenie dodatkowych ograniczen na tg teori¢ w sektorze neutrin [[127]].

2.4.4 Rozklad kierunkéw przylotu promieni kosmicznych — korelacje z potencjal-
nymi Zrédlami, anizotropia dipolowa

Rozktad kierunkéw nadejScia promieni kosmicznych ultra-wysokich energii badany jest
w celu uzyskania informacji na temat potozenia 1 charakteru ich Zrédet. Poniewaz pro-
mienie kosmiczne s3 w przewazajacej mierze natadowanymi czastkami (jak dotad nie
zaobserwowano zadnego fotonu czy neutrina przy ultra-wysokich energiach), oddziatuja
zarOwno z galaktycznym, jak 1 migdzygalaktycznym polem magnetycznym. Oznacza to,
ze ich trajektorie sa odchylane od pierwotnych kierunkéw, wskazujacych na ich Zrédta,
przy czym kat odchylenia wzrasta z tadunkiem i jednoczes$nie maleje wraz ze wzrostem
energii tych czastek. Nie dziwi wigc fakt, ze w zakresie energii ponizej energii kostki (tj.
E < 5x10'® eV) nie znaleziono znaczacych anizotropii w kierunkach nadejscia promieni
kosmicznych. Przy wigkszych energiach odchylenia czastek staja si¢ duzo mniejsze co
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potencjalnie powinno pozwoli¢ na celowanie do ich Zrédet. W takim przypadku promie-
nie kosmiczne bgda si¢ gromadzi¢ w pewnych matych obszarach nieba wokoét tych Zré-
det. Poniewaz efekt GZK zwiazany z propagacja czastek promieniowania kosmicznego
ogranicza ich zasigg przy najwyzszych energiach do kilkudziesigciu parsekéw, spodzie-
wamy si¢, ze Zrodta promieni kosmicznych znajduja si¢ réwniez w takich odlegloSciach
od Ziemi. Wyznaczanie tych Zrédet polega na szukaniu korelacji migdzy potozeniami
r6znych obiektow astrofizycznych na niebie (w oparciu o rézne katalogi), a kierunkami
nadejScia promieni kosmicznych. Alternatywnie mozna szukaé anizotropii przy duzych
skalach katowych, np. zwiazanych z rozktadem materii we WszechSwiecie (do odlegtosci
~ 100 Mpc od nas).

Przeprowadzone badania nie wykazaty istotnych korelacji pomigdzy kierunkami na-
dejScia promieni kosmicznych, a potozeniami obiektéw astrofizycznych, bedacych po-
tencjalnymi kandydatami na ich Zrédta [[128,129]]. Sposréd ciekawszych analiz przepro-
wadzonych w ostatnim czasie warto wspomnie€ o jednej, opartej na pomysle, ze stru-
mien promieni kosmicznych ultra-wysokich energii jest proporcjonalny do obserwowa-
nego strumienia promieniowania gamma docierajacego do nas z ré6znych obiektéw [130].
W analizie tej uwzgledniono dwa typy Zrodet: aktywne jadra galaktyk (AGN) 1 galaktyki,
w ktorych nastepuje intensywne formowanie si¢ gwiazd (SBG, ang. starburst galaxies).
Wolnym parametrem w tym modelu jest energia progowa promieni kosmicznych, po-
wyzej ktérej obserwuje si¢ maksymalna korelacj¢ pomigdzy kierunkami nadejscia tych
promieni, a kierunkami do domniemanych Zrédet, czyli energia powyzej ktérej obser-
wuje si¢ maksymalng anizotropig. Dodatkowymi parametrami sg procentowa zawarto$¢
czastek promieniowania kosmicznego stowarzyszonego z ta anizotropia (pozostata czes¢
promieni kosmicznych ma rozktad izotropowy) oraz kat rozmycia, okreslajacy charakte-
rystyczne odchylenie kierunku czastek promieniowania kosmicznego od ich Zrédet. Na
rysunku [I9] przedstawiony jest skan po dwéch ostatnich parametrach dla przedziatéw
energii, przy ktorych uzyskano maksymalng anizotropig, czyli dla £ > 60 EeV w przy-
padku AGN-6w 1 2 > 39 EeV dla obiektéw typu SBG. Najlepiej dopasowane parametry
korelacji to kat rozmycia 13° i zawarto$¢ anizotropowej komponenty 10% dla SBG oraz
odpowiednio 7° i 7% dla AGN-6w. Poziom ufnosci zmierzonych korelacji wynosi odpo-
wiednio 40 1 2.70. Godne uwagi jest to, ze o ile poziom ufnos$ci uzyskany dla korelacji
kierunkéw promieni kosmicznych z aktywnymi jadrami galaktyk jest zblizony do warto-
Sci uzyskanych w poprzednich analizach, to w przypadku galaktyk typu SBG uzyskana
korelacja, ze statystycznego punktu widzenia, jest bardziej znaczaca.

W Swietle najnowszych badafi nad wielkoskalowymi anizotropiami, najbardziej eks-
cytujace jest niedawne odkrycie, ze znaczacym poziomem ufno$ci wynoszacym az 5.20,
anizotropii dipolowej w rozktadzie kierunkéw nadejScia czastek promieniowania kosmicz-
nego o energiach powyzej 8 EeV [131] (zobacz rysunek 20). Wykorzystane zostaty przy
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Rysunek 19: Skan po dwoéch parametrach dopasowania korelacji migdzy kierunkami przyjscia
promieni kosmicznych, a kierunkami do aktywnych jader galaktyk (u# gory) i kierunkami do galak-
tyk, w ktérych odbywa sig¢ intensywny proces formowania gwiazd (na dole). Rozpatrywane para-
metry dopasowania zwigzane sa z wielko$cig frakcji anizotropowej oraz katem rozmycia pierwot-
nych kierunkéw promieni kosmicznych. Zaprezentowane skany przedstawione sa dla zakreséw
energii promieni kosmicznych, dla ktérych uzyskuje si¢ najwigksza korelacjg¢ pomiedzy kierun-
kami nadej$cia promieni kosmicznych, a potozeniami rozpatrywanych obiektéw astrofizycznych,
bedacych kandydatami na ich Zrédta. Rysunek pochodzi z pracy [[129].

tym dane zebrane w czasie ponad dziesigcioletniej dzialalnoSci Obserwatorium Pierre
Auger, przy lacznej ekspozycji 76800 km? sr rok. Dane te obejmuja ponad 32000 pe-
koéw. Zrekonstruowany dipol, obecny w rozkladzie strumienia promieni kosmicznych
na niebie, ma amplitude 6.5755% i kierunek okreslony przez wspétrzedne galaktyczne
(Lb) = (233°,—13°), a wigc jest oddalony od centrum Galaktyki o okoto 125°. Wskazuje
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Rysunek 20: Mapa nieba we wspotrzednych galaktycznych przedstawiajaca strumiein promie-
niowania kosmicznego dla energii E > 8 EeV [131]. Kierunek wyznaczonej anizotropii di-
polowej (tego strumienia czastek) zaznaczony jest krzyzykiem, natomiast czarne kontury wokot
niego oznaczaja poziomy ufnos$ci (wyznaczenia tego kierunku) wynoszace odpowiednio 68% i
95%. Pokazany jest réwniez kierunek dipola zwiazanego z wielkoskalowym rozktadem galaktyk,
wyznaczonym na podstawie przegladu nieba 2MRS [132]. Strzatki pokazuja oczekiwane ugie-
cia promieni kosmicznych, o sztywnosci magnetycznej E/Z = 5 i 2 EeV, przez galaktyczne i
miedzygalaktyczne pola magnetyczne [[133]. Uwzglednienie tych pdl sprawia, ze potozenia kie-
runkéw dipoli zwiazanych z anizotropig strumienia promieni kosmicznych oraz z wielkoskalowa
struktura materii staja si¢ bardziej zgodne ze soba.

to na pozagalaktyczne pochodzenie promieniowania kosmicznego ultra-wysokich energii.

Pewien stopien anizotropii na duzych skalach katowych oczekiwany jest nawet w
przypadku, gdy istnieje uktad odniesienia, w ktérym rozktad kierunkéw promieni ko-
smicznych jest izotropowy. Powstawatby on na skutek ruchu Ziemi wzgledem tego uktadu.
Ze wzgledu na ten ruch bedziemy obserwowac wigcej czastek nadchodzacych z kierunku,
w ktérym Ziemia porusza si¢ wzgledem promieniowania kosmicznego niz z przeciwnego
kierunku. Prowadzi to do dipolowej modulacji strumienia czastek, w ktérej warto$¢ tego
strumienia zmienia si¢ wraz z katem pomigdzy kierunkiem ruchu Ziemi w przestrzeni
kosmicznej a kierunkiem obserwacji [134]]. Efekt ten nalezy uwzglednia¢ w kazdej ana-
lizie rozktadu kierunkéw przylotu czastek promieniowania kosmicznego, a w szczegodl-
nos$ci przy poszukiwaniu anizotropii oraz szukaniu korelacji tych kierunkéw ze Zrédtami.
Jednoczesnie oczekuje sig, ze zwiazana z tym amplituda anizotropii dipolowej bedzie
mniejsza niz 1% [[135]], a wigc znacznie ponizej zaobserwowanego efektu.

Wigksza anizotropia moze powstaé w wyniku niejednorodnego rozktadu Zrédet pro-
mieni kosmicznych, przy czym bedzie ona zaleze¢ od sktadu promieni kosmicznych oraz
ich energii. Gdyby Zrdédta byty rozmieszczone zgodnie z rozkladem galaktyk, mozna by
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oczekiwac, ze kierunki dipolowej anizotropii zwiazanej z tym rozktadem oraz rozktadem
strumienia promieni kosmicznych beda zblizone. Przyktadowo mozna rozpatrzy¢ galak-
tyki obserwowane w podczerwieni, zawarte w katalogu 2MRS (ang. Two Micron All
Sky Redshift Survey) [[132]]. Kierunek dipola zwiazanego z tym rozkladem materii za-
znaczony jest na rysunku 20| Znajduje si¢ on w odlegtosci okoto 55° od kierunku dipola
zwigzanego z anizotropia strumienia promieni kosmicznych. Jednakze po uwzglednieniu
ugigcia trajektorii czastek promieniowania kosmicznego przez pole magnetyczne, zgod-
nos¢ obu tych kierunkéw znacznie si¢ poprawia. Oznacza to, ze wytwarzanie promieni
kosmicznych skorelowane jest z wielkoskalowym rozktadem materii, co jest kolejnym
argumentem za pozagalaktyczna natura pochodzenia tych czastek.

Pewna pomoc w wyjas$nieniu zagadki pochodzenia promieni kosmicznych moze row-
niez przynies$¢ jednoczesna obserwacja (z udziatem wielu eksperymentéw) kilku typéw
czastek w r6znych zakresach energii lub tez obserwacja wysokoenergetycznych zjawisk
zachodzacych we WszechSwiecie oraz badanie czasowych i przestrzennych korelacji za-
chodzacych migdzy nimi. Przyktadowo, niedawno przeprowadzono badania w kooperacji
Obserwatorium Pierre Auger i eksperymentéw Telescope Array oraz IceCube, szukajac
korelacji migdzy kierunkami promieni kosmicznych ultra-wysokich energii, a wysoko-
energetycznymi neutrinami (o energiach ponizej kilku PeV) [136]]. Jednakze wyniki po-
szukiwan daly negatywny rezultat. Podobny wynik (brak korelacji) uzyskano przy poszu-
kiwaniu koincydencji neutrin z odkrytymi niedawno falami grawitacyjnymi (z ktérymi
stowarzyszone byty btyski gamma) [[137-139]]. By¢ moze w przysztosci, wraz z poprawa
czuloSci roznych typéw detektoréw i zwigkszeniem statystyki dobrych jako$ciowo da-
nych, uda si¢ znalezZ¢ jakieS$ korelacje wskazujace na konkretng klasg¢ obiektow astrofi-
zycznych zdolna do przyspieszania czastek do ultra-wysokich energii.

2.5 Wielkie peki atmosferyczne a fizyka oddzialywan hadronowych

Sktadowa mionowa pekow jest wrazliwa na hadronowe oddziatywania czastek na wszyst-
kich etapach rozwoju kaskady. Obecnie liczba mionéw wchodzacych w sktad pgku moze
by¢ mierzona tylko posrednio [[140], z wyjatkiem pomiaréw przy bardzo duzych odle-
gtosciach od osi pgku [141,/142] lub dla bardzo nachylonych pekéw [143]144]], gdzie
sktadowa mionowa dominuje w sygnale. OczywiScie mozliwy jest rOwniez bezposredni
pomiar przez detektory mionéw umieszczone pod ziemia, jednakze jest ich zbyt mato, aby
mogtly dostarczy¢ znaczaca probke danych. Poniewaz sktadowa elektromagnetyczna jest
silniej ttumiona przez atmosferg niz mionowa, skutecznym sposobem pomiaru mionéw
przy uzyciu detektora powierzchniowego jest odseparowanie sktadowej elektromagne-
tycznej przy uzyciu atmosfery jako tarczy. Powyzej pewnej glgbokosci atmosferycznej
(~ 2000 g/cm?) sktadowa elektromagnetyczna praktycznie zanika, podczas gdy wigk-
szo$¢ miondw przezywa. Tak duza gltebokos¢ w atmosferze osiagaja tylko bardzo nachy-
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lone peki.

Postugujac si¢ ta metoda wyznaczono catkowita liczb¢ mionéw na powierzchni ziemi
N, zawartych w nachylonych pekach (o katach zenitalnych 62° < 6 < 80°), zarejestro-
wanych rownoczesnie przez detektor powierzchniowy 1 fluorescencyjny Obserwatorium
Pierre Auger (hybrydowa prébka danych) [143]]. Liczba mionéw N, okreslona jest przez
estymator [?,,, ktéry reprezentuje obserwowana liczb¢ mionéw, mierzona w stosunku do
referencyjnych pekéw protonowych o energii 10 eV. Na podstawie zawarto$ci mionéw
R, dla kazdego peku o zadanym kacie zenitalnym 6, mozna wyliczy¢ odpowiadajaca
mu wartoS¢ N,,. Przykladowo, przy kacie zenitalnym peku wynoszacym 60°, wartos¢
R, = 1 odpowiada 2.1 x 10" mionom o energiach powyzej 0.3 GeV (prég na detekcje
w czerenkowskich stacjach detektora powierzchniowego). Dla innych katéw zenitalnych,
np. dla 70° i 80°, bedzie to odpowiednio 1.2 x 107 i 5.2 x 10° mionéw. Rysunek 21] (z
lewej strony) przedstawia poréwnanie zaleznosci (In R,,) od (Xn.x), uzyskanej na pod-
stawie wyzej wymienionej probki danych z wynikami symulacji dla p¢kéw inicjowanych
przez czastki pierwotne o réznych masach. Latwo zauwazy¢, ze obserwowana zawarto$¢
mionéw 7, jest znacznie wyzsza niz przewidywana przez wszystkie obecnie stosowane
modele oddziatlywari hadronowych i to niezaleznie od rozwazanego sktadu masowego
promieni kosmicznych.

Podobne wyniki uzyskano réwniez w innej, niezaleznej analizie, tym razem prze-
prowadzonej dla pekéw o mniejszych katach zenitalnych, tj. 6 < 60°, w przypadku
ktérych, przy obecnej konstrukcji detektora powierzchniowego w Obserwatorium Pierre
Auger, mozliwy jest tylko poSredni pomiar liczby mionéw. W tym celu wybrano prébke
danych hybrydowych, w ktérej do kazdego zmierzonego profilu podtuznego pgku dopa-
sowano symulowany profil o tej samej energii. Sygnal mionowy zostatl uzyskany przez
porOéwnanie sygnatéw wytworzonych w detektorze powierzchniowym przez zmierzony
i symulowany pegk [145]]. Ten typ analizy danych, w ktérej do rekonstrukcji réznych
parametrow peku uzywa si¢ najlepiej dopasowanych symulowanych profili podtuznych
nazywamy metoda top-down. Celem lepszego dopasowania symulacji do danych, prze-
skalowano energi¢ i skladowa mionowa (liczb¢ mionéw) symulowanych pgkéw odpo-
wiednio o czynniki Rg i R,,. Na rysunku 21| (po prawej stronie) przedstawiono najlepsze
dopasowanie tych wspétczynnikéw dla pekéw o energii 10'° eV. Aby uczyni¢ symulo-
wany sygnal detektora powierzchniowego zgodnym z pomiarami, wymagany jest wzrost
liczby mionéw otrzymywanych z symulacji o 30% — 70%, biorac pod uwagg wszystkie
mozliwe kombinacje modeli hadronowych i zalozen dotyczacych sktadu masowego (pro-
tony lub sktad mieszany). Z drugiej strony analogiczny wymagany wzrost energii pgkoéw
wynosi nie wigcej niz 10%, co w zupelnosci zawiera si¢ w systematycznej niepewnosci
pomiaru energii. W przypadku modeli z mieszanym sktadem masowym korekta energii
symulowanych pgkéw nie jest konieczna. Obecne modele oddziatywan hadronowych nie
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Rysunek 21: (Z lewej) Srednia logarytmiczna zawartoS¢ mionéw R, mierzona w stosunku do
referencyjnych pekéw protonowych o energii 10'” eV, w funkcji $redniej gtebokosci maksimum
Xmax [143]]. Czarny punkt przedstawia hybrydowe dane, uzyskane przez eksperyment Auger,
zawierajace nachylone peki o energii 10! eV. Klamrami zaznaczone sg ich systematyczne nie-
pewnosci. Dane te poréwnane sg do przewidywan dla czastek pierwotnych o r6znych masach,
uzyskanych na podstawie kilku modeli oddziatywai hadronowych. (Z prawej) najlepsze dopa-
sowanie wspotczynnikéw skalowania liczby mionéw i energii symulowanych pekéw (R, i Rg)
do danych hybrydowych eksperymentu Auger zawierajacych peki o kacie zenitalnym 6 < 60°
i energii 10! eV. Symulacje wykonano dla dwéch modeli oddziatywan hadronowych (oznaczo-
nych ré6znymi kolorami) [[145]]. Niezakolorowane symbole oznaczaja symulacje dla mieszanego
sktadu masowego, natomiast zakolorowane dla czystego sktadu protonowego. Z kolei elipsy i
szare prostokaty oznaczaja statystyczna i systematyczna niepewnosS¢ na poziomie 1o. WyraZnie
wida¢ deficyt mionéw w symulowanym sygnale (lub réwnowaznie nadmiar miondw w zmierzo-
nym sygnale). Jednoczesnie warto$ci symulowanych energii dosy¢ dobrze zgadzaja si¢ z danymi
(zwtaszcza dla mieszanego sktadu masowego).

odtwarzaja w zadowalajacy sposéb procesu produkcji mionéw w wielkich pekach atmos-
ferycznych. Najbardziej oczywista manifestacja tego faktu jest opisany powyzej deficyt
mionéw, gdzie liczba mionéw otrzymywanych z symulacji jest znacznie mniejsza niz
wynika to z pomiaréw. Efekt ten potwierdzaja réwniez inne eksperymenty [147-150].
Glegbokosé maksimum peku jest bezposrednio zwigzana z gigboko$cia pierwszego od-
dzialywania czastki pierwotnej w atmosferze [151]. Na podstawie tej korelacji zmierzono
przekrdj czynny na oddziatywanie proton-powietrze, przy energii w uktadzie Srodka masy
wynoszacej 57 TeV. Wykorzystano przy tym dane hybrydowe zebrane przez Obserwato-
rium Pierre Auger [146]]. Wyznaczony przekréj czynny mozna przeksztatci¢ w réwno-
wazny mu przekrdj czynny na nieelastyczne oddzialywanie proton-proton [[152]. Okazuje
si¢, ze jest on spojny z réznymi modelami ekstrapolujacymi dane uzyskane przez Wielki
Zderzacz Hadronéw (LHC) (zobacz rysunek [22]). Wyniki te nie wskazuja na gwattowny
wzrost przekroju czynnego proton-proton przy energiach znacznie przekraczajacych ener-
gie dostgpne w LHC, co byloby najprostszym wyjasnieniem deficytu mionéw obecnego
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Rysunek 22: Przekrdj czynny na oddziatywanie proton-proton w funkcji energii dostgpnej w
Srodku masy [[146]. Warto$¢ przekroju czynnego uzyskana z danych Obserwatorium Pierre Auger
oznaczona jest przez czerwony punkt. Przedstawione sa rowniez wartoSci uzyskane na podsta-
wie pomiaréw akceleratorowych przy znacznie nizszych energiach oraz przewidywania réznych
modeli oddziatywan hadronowych (rézne linie).

w symulacjach. Deficyt mionéw 1 zwigzany z tym problem modeli oddziatywan hadrono-
wych nie jest dobrze zrozumiany. Wynika stad potrzeba obserwacji sktadowej mionowej,
poprzez pomiar liczby mionéw na powierzchni ziemi IV, a takze innych obserwabli czu-
tych na t¢ sktadowa, Powinno pozwoli¢ to na znalezienie dodatkowych ograniczen na
modele oddziatywan hadronowych oraz doprecyzowanie ich wtasciwosci.

2.6 Astrofizyczna interpretacja wynikow obserwacji promieni kosmicz-
nych ultra-wysokich energii

Wyniki przedstawione w poprzednich rozdziatach pokazuja obecny stan wiedzy na temat
promieni kosmicznych ultra-wysokich energii. Pomimo doktadnego pomiaru widma, jego
interpretacja jest nadal niejednoznaczna, co wynika ze zbyt matej doktadnoSci pomiaru
sktadu masowego promieni kosmicznych.

Energia, przy ktérej scatkowany strumien czastek f b{i 1n/k 21 J(E)dFE, tj. liczony od ener-
gii kostki, spada do potowy wartosci oczekiwanej w przypadku kontynuacji potggowego
charakteru widma, wynosi £/, ~ 23 EeV. Energia ta jest znacznie nizsza od wartosSci
E4 /2 = 53 EeV przewidywanej przez klasyczny scenariusz GZK [80,81] prowadzacy do
powstania tzw. obcigcia GZK. W scenariuszu tym obcigcie widma wynika ze strat ener-
gii czastek promieniowania kosmicznego na foto-produkcje pionéw w oddziatywaniach
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z fotonami mikrofalowego tla (efekt GZK). Dodatkowo scenariusz ten zawiera zaloze-
nie, ze strumien czastek promieniowania kosmicznego jest zdominowany przez protony
pozagalaktycznego pochodzenia, w catym zakresie energii powyzej 10'® eV, a ttumienie
widma wynika z propagacji tych protonéw, od ich Zrédet, roztozonych jednorodnie we
Wszechswiecie, do Ziemi. By¢ moze ta niezgodno$¢ oznacza, ze zatozenie jednorod-
nego rozkladu Zrédet jest niepoprawne. Jezeli Zrédta promieni kosmicznych o najwyz-
szych obserwowanych energiach sa rzadkie, to ich niejednorodny rozktad w naszym sa-
siedztwie moze istotnie wptywac na widmo obserwowane na Ziemi [153]]. Dodatkowym
problemem jest, sugerowany przez dane, maty udzial protonéw w skladzie promieni ko-
smicznych przy najwyzszych energiach oraz brak obserwacji kosmogenicznych fotonéw
i neutrin.

Innym wyjasnieniem uzyskanej wartosci £} /» moze by¢ mieszany sktad masowy pro-
mieni kosmicznych, ktéry przesuwalby energi¢ sttumienia widma. Jezeli zalozymy, ze
Zrédta promieni kosmicznych przyspieszaja jadra atomowe do energii powyzej progu na
ich foto-dezintegracj¢ przez fotony promieniowania reliktowego, to lekkie pierwiastki,
obecne w promieniowaniu kosmicznym, moglyby by¢ fragmentami cigzszych jader, ktére
rozpadty si¢ podczas propagacji. W tym scenariuszu [154,/155]] ttumienie strumienia cza-
stek wynikatoby gléwnie z foto-dezintegracji jader, a nie z efektu GZK. Aby odtworzy¢
dane uzyskane przez detektor Auger, niezbgdne jest aby w sktad promieni kosmicznych
wchodzity jadra atomowe w zakresie mas pomiedzy “N i 22Si [82H84] (zobacz rysunek
[23). Ponadto Zrédta powinny prawie nie emitowaé lekkich jader, wobec czego sktadowa
protonowa bytaby wytacznie produktem rozpadéw cigzszych jader.

Ttumienie widma moze by¢ réwniez zwigzane z gorng granica energii do jakiej Zro-
dia sa zdolne przyspiesza¢ czastki [[156]], ktéra w naturalny sposéb powinna zaleze¢ od
ich rozmiaréw i pol magnetycznych. Jezeli, w przypadku nawet najpotgzniejszych Zro-
det, granica ta bylaby zblizona do energii rzedu 10 eV, to zaobserwowaliby$my ob-
cigcie widma nawet pod nieobecno$¢ efektu GZK. Innymi stowy obcigcie widma by-
toby bezposrednia konsekwencja kresu wydajnosSci zrédet, a nie procesow utraty energii
podczas propagacji czastek (foto-dezintegracji i foto-produkcji piondw). Mozna przy-
jac, ze Zrodta przyspieszaja czastki do maksymalnych energii Ey,,x proporcjonalnie do
ich tadunku Z, czyli do tej samej maksymalnej sztywno$ci magnetycznej (ang. rigidity)
Rewt = Fuax/Z. Widmo przy najwyzszych obserwowanych energiach bytoby wéwczas
zdominowane przez cigzkie pierwiastki. W ten sposob uzyskuje si¢ model, w ktérym
skladowa protonowa o energii okoto 1085 eV, obecna w promieniowaniu kosmicznym
(zobacz rysunek [13)), jest w naturalny sposéb powiazana z cigzszymi sktadowymi o ener-
giach przeskalowanych odpowiednio do ich fadunkéw. Oznaczaloby to, ze protony w
zakresie energii kostki pochodza od tych samych pozagalaktycznych Zrédet, ktore sa od-
powiedzialne za produkcje czastek o najwyzszych obserwowanych energiach, a nie jak w
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Rysunek 23: Przewidywane wktady czastek o r6znych masach do catkowitego strumienia pro-
mieni kosmicznych, zmierzonego przez Obserwatorium Pierre Auger (czarne punkty), w scena-
riuszu w ktérym obcigcie widma spowodowane jest gtéwnie przez foto-dezintegracje jader atomo-
wych, a nie przez foto-produkcje pionéw w wyniku efektu GZK. Wktady do catkowitego widma
(brazowa linia) pogrupowane sa wedtug liczby masowej A w nastgpujacy sposéb: A = 1 (czer-
wona linia), 2 < A < 4 (szara linia), 5 < A < 26 (zielona linia) i A > 27 (niebieska linia) [82]].
W sktad widma mierzonego na Ziemi wchodza jadra atomowe pochodzace z fragmentacji “He,
14N, 28Si i %Fe. Czgs¢ widma ponizej energii kostki F,uxe =~ 5 EeV nie zostata uwzgledniona
w symulacjach sktadu masowego, ze wzgledu na spodziewany duzy udzial sktadowej galaktycz-
nej w tej czesci widma. Sklad masowy zostal okres§lony na podstawie najlepszego dopasowania
modelu do danych eksperymentalnych, a konkretniej do widma promieni kosmicznych oraz do
zmierzonych zaleznosci (X ax) (Srednie wartosci Xpax) 1 0(Xmax) (dyspersja rozktadu Xipax)
od energii (zobacz rysunek [14)). Momenty rozktadu X, sa obserwablami stuzacymi do wyzna-
czania sktadu masowego. Wykres pochodzi z pracy [82].

poprzednim modelu, gdzie byty wynikiem rozpaddéw cig¢zszych jader.

Podobnie jak mialo to miejsce w przypadku scenariusza GZK, w ktérym obcigcie
widma wynikato z foto-dezintegracji jader atomowych, réwniez i w tym modelu mozemy
sprobowaé wyznaczy¢ sktad masowy promieni kosmicznych, ktéry najlepiej odtwarza
dane eksperymentalne. W tym celu przeprowadzono ztozone czterowymiarowe symula-
cje Monte Carlo propagacji promieni kosmicznych ultra-wysokich energii od ich Zrodet
do Ziemi [83]. Symulacje te uwzglednialy migdzy innymi ewolucj¢ Zrédet w czasie,
miedzygalaktyczne pole magnetyczne [157] odchylajace trajektori¢ czastek, jak rowniez
potozenie dyskretnych Zrédet promieni kosmicznych zgodne z lokalnym rozktadem masy
we Wszech$§wiecie [[73]]. Ponadto zatozono, ze wszystkie Zrédia sa jednakowe i izotro-
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powo emituja promienie kosmiczne z (pierwotnym) widmem potggowym o indeksie spek-
tralnym v, tj. J(E) o< E~7, ktére jest wyktadniczo thumione powyzej sztywnos$ci magne-
tycznej E/Z > Ry, gdzie Z jest liczba atomowa przyspieszanego jadra. W procesach
prowadzacych do utraty energii przez czastki, podczas ich propagacji przez przestrzen
kosmiczna, uwzgledniono tto radiowe pochodzace od galaktyk.

Na podstawie tych symulacji mozna sprawdzi¢ dla jakiego widma i sktadu masowego
promieni kosmicznych w Zrédtach, wynikajace z nich (symulowane) widmo i sktad ma-
sowy na Ziemi beda w najlepszej zgodno$ci z obserwacjami. Na rysunku [24] przedsta-
wione jest najlepsze dopasowanie omawianego modelu do danych uzyskanych przez Ob-
serwatorium Pierre Auger. Osiaga si¢ je przy indeksie spektralnym pierwotnego widma
v =~ 1.6 1 maksymalnej sztywno$ci magnetycznej R.,; ~ 7.6 EeV (maksymalnej energii
do jakiej przyspieszane sa protony). Ponadto udziat jader 'H, “He, “N i 2Si w sktadzie
promieni kosmicznych w Zrédtach wynosi odpowiednio 3%, 2%, 74% i 21%. Jednocze-
$nie zawarto$¢ jader 5°Fe jest praktycznie zerowa. Uzyskane parametry najlepszego do-
pasowania (parametry Zrédet) zaleza od poczynionych zatozen, a w szczegdlnosci od spo-
sobu modelowania pdl magnetycznych, ewolucji Zrédet, tla radiowego w osrodku migdzy-
galaktycznym, oddziatywan hadronowych i przekrojéw czynnych na foto-dezintegracje
jader. Na og6t preferowane sa jednak niskie wartosci indeksu spektralnego v i sztywno-
Sci magnetycznej R, jak rowniez sktad masowy (w Zrédtach) zdominowany przez jadra
o posredniej masie (**N i 22Si). Czasami pojawia sie réwniez znaczaca, maksymalnie do
okoto 30%, sktadowa protonowa.

W scenariuszach ewolucji Zrédet w czasie, w ktérych wigcej aktywnych Zrodet ist-
niato w przeszioSci, mozna uzyskac indeks spektralny v ~ 2 zblizony do tego, ktory jest
przewidywany w przypadku przyspieszania czastek w wyniku procesu Fermiego pierw-
szego rzedu [[7]. Co ciekawe, taka ewolucja zZrédet charakterystyczna jest dla pewnego
typu blazaréw [8]], bedacego podgrupa aktywnych jader galaktyk (AGN). Warto w tym
miejscu wspomnieé, ze pod nieobecnos$¢ migdzygalaktycznego pola magnetycznego in-
deks spektralny staje si¢ duzo twardszy (7 ~ 1), co pokazuje jak wazne, przy interpretacji
danych obserwacyjnych, jest uwzglgdnienie obecnosci tego pola w przestrzeni kosmicz-
nej. Ta zmiana indeksu spektralnego miataby zwiazek z dyfuzja promieni kosmicznych,
0 sztywnoS$ci magnetycznej ponizej pewnej granicznej wartosci, w turbulentnym poza-
galaktycznym polu magnetycznym. Takie przypadkowe btadzenie czastek w przestrzeni
kosmicznej spowodowane uginaniem ich trajektorii przez pole magnetyczne powoduje
duza dyspersje w czasach ich dotarcia do Ziemi, efektywnie prowadzac do obnizenia ob-
serwowanego strumienia czastek o mniejszych energiach, a wigc do bardziej twardego
widma (mniejsze 7). Innymi stowy, uwzgledniajac pola magnetyczne jesteSmy w stanie
odtworzy¢ obserwowane widmo promieni kosmicznych za pomoca widma pierwotnego
o wigkszym indeksie spektralnym.
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Rysunek 24: Poréwnanie danych uzyskanych przez Obserwatorium Pierre Auger (czarne punkty)
z najlepiej dopasowanym do nich modelem (brazowe linie), w ktérym obcigcie widma promieni
kosmicznych wynika z kresu wydajnosci ich Zrédet [84]]. Przedstawione jest widmo promienio-
wania kosmicznego (u gory), jak rowniez zmieniajace si¢ z energia Srednie wartosci i dyspersje
rozktadu X,.x, czyli obserwable (Xynax) i 0 (Xmax) stuzace do wyznaczania sktadu masowego
promieni kosmicznych (na dole). Wktady do catkowitego widma (linia brazowa), podobnie jak
na rysunku 23] pogrupowane sa wedtug liczby masowej A w nastepujacy sposéb: A = 1 (czer-
wona linia), 2 < A < 4 (szara linia), 5 < A < 26 (zielona linia) i A > 27 (niebieska linia).
Kropkowanymi liniami (na rysunkach na dole) zaznaczone sa przewidywania modelu oddziaty-
wan hadronowych EPOS-LHC dla pekéw inicjowanych przez 'H (czerwone linie), “He (szare
linie), N (zielone linie) i °Fe (niebieskie linie). Dane ponizej energii kostki (oznaczone przery-
wang brazowa linig) nie zostaly uwzglednione w procedurze fitowania, poniewaz moga zawieraé
znaczacy wklad od sktadowej galaktycznej. Jednoczesne dopasowanie symulowanego widma i
sktadu masowego (czyli pierwszego i drugiego momentu rozktadu X,,x) zapewnia dosy¢ dobra
zgodnos¢ z danymi uzyskanymi eksperymentalnie.

45



Nalezy zauwazyC, ze oba przedstawione powyzej scenariusze, w ktérych obcigcie
widma wynika z foto-dezintegracji jader lub kresu wydajnosci Zrédel, wymagaja aby
sktad masowy czastek emitowanych przez Zrodta byt cigzszy niz w przypadku promieni
kosmicznych pochodzenia galaktycznego. Oznacza to, ze dane uzyskane przez ekspery-
ment Auger wymagaja bardzo nietypowej metalicznosci Zrodet lub zmiany wtasciwosci
oddziatywan hadronowych przy najwyzszych energiach [[158]].

Obcigcie widma mozna réwniez wyjasni¢ stosujac kombinacj¢ wyzej opisanych mo-
deli. Przyktadowo zwigkszajac warto$¢ R, sprawiamy ze ttumienie widma coraz silniej
zalezy od strat energii podczas propagacji czastek. Z kolei, przy mniejszych energiach
do jakich moga by¢ przyspieszane protony wazniejszy staje si¢ kres wydajnosci Zrodet.
Alternatywnie oba te efekty moga by¢ réwnie istotne w ksztattowaniu widma, sktadu ma-
sowego 1 rozktadu kierunkéw przylotu promieni kosmicznych obserwowanych na Ziemi.
Istnieja réwniez inne, alternatywne, scenariusze. Przyktadowo, naleza do nich modele,
ktére umieszczaja Zrodla w naszej Galaktyce [159], jak rowniez scenariusze, w ktérych
Zrédtami sa galaktyczne i pozagalaktyczne gwiazdy neutronowe [[160,/161] lub tez naj-
blizsza radiogalaktyka Cen-A [124,/162].

Jak wida¢ z przedstawionych modeli, doktadna znajomos$¢ sktadu masowego promieni
kosmicznych ultra-wysokich energii jest kluczowa do rozstrzygnigcia natury sttumienia
widma promieni kosmicznych oraz poznania ich Zrédet. W chwili obecnej nie mozna jed-
noznacznie stwierdzi¢, ktéry z modeli najlepiej odtwarza rzeczywisto$¢, a pochodzenie
sttumienia widma nie jest do konica zrozumiane. Dodatkowo obecno$¢ stabych korelacji
pomigdzy kierunkami przylotu promieni kosmicznych a ich potencjalnymi Zrédtami moze
wskazywac na obecnoS¢ protondw przy energiach powyzej 40 EeV. Ciezsze jadra bylyby
znacznie bardziej odchylane przez pola magnetyczne, co mogtoby uniemozliwié otrzy-
manie takich korelacji. Jednakze z powodu braku danych dotyczacych sktadu masowego
w tym zakresie energii nie mozna wyciagna¢ konkluz;ji.

Nie nalezy przy tym zapominac, ze interpretacja zebranych danych pod katem sktadu
masowego zwiazana jest z doktadnoScia modelowania pekéw, a w szczegdlnosci z mo-
delowaniem oddziatywan hadronowych. Dlatego wszystkie mozliwe interpretacje astro-
fizyczne nalezy rozpatrywaé w kontekscie naszego obecnego zrozumienia tych oddziaty-
wan. Nie jest wykluczone, ze zmiana hadronowych modeli oddzialywan w obrgbie ogra-
niczen wynikajacych z danych akceleratorowych moze prowadzi¢ do innej interpretacji
danych wrazliwych na sktad masowy [[163-165]. Ponadto mozliwe jest, ze te oddzialy-
wania, przy energiach niedostgpnych dla obecnych ziemskich akceleratoréw, znaczaco
roznig si¢ od przewidywan. Taka zmiana mogtaby by¢ zwiazana z nowa fizyka czastek
elementarnych lub po prostu z niepoprawna ekstrapolacja istniejacych danych.

Pomimo postgpéw w naszym zrozumieniu promieni kosmicznych ultra-wysokich ener-
gii wcigz trudno jest zbudowac spdjny obraz ich pochodzenia. Aby dokonaé dalszych po-
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stepéw w tym kierunku, potrzebna jest zarowno doktadniejsza, jak i dostgpna w szerszym
zakresie energii informacja o charakterze czastek pierwotnych promieniowania kosmicz-
nego docierajacych do Ziemi. Sktad masowy jest obecnie niedostgpny powyzej energii 40
EeV ze wzglgdu na ograniczony czas pracy detektoréw fluorescencyjnych (~ 15%), co
znacznie redukuje liczb¢ mozliwych do zarejestrowania pgkOéw przy najwyzszych ener-
giach. Ponadto wyznaczanie sktadu masowego za pomoca innych metod opartych na
obecnie dziatajacych detektorach powierzchniowych obarczone jest duza niepewnoscia
systematyczna. Wskazuje to na potrzeb¢ znacznego zwigkszenia probki danych ekspery-
mentalnych w zakresie najwyzszych energii, powyzej 40 EeV. Poza tym, niezbedne jest
znaczne polepszenie doktadnoSci pomiaru sktadu promieni kosmicznych przy tych ener-
giach, a takze obserwacja catego nieba. Ze wzgledu na bardzo maty strumien czastek
promieniowania kosmicznego o skrajnie wysokich energiach, do ich detekcji niezbgdna
jest sie¢ detektoréw rozmieszczona na powierzchni wielu tysigcy kilometréw kwadra-
towych lub alternatywnie obserwujacych niebo nad tak duzym obszarem. Wynika stad
szczegOlna potrzeba poszukiwania nowych rozwiazan eksperymentalnych umozliwiaja-
cych poprawienie doktadnosci danych, przy jednoczesnej redukcji kosztéw budowy i ob-
stugi detektora.

Jednym z mozliwych kierunkow jest poszukiwanie tanich metod, podobnych do tech-
niki fluorescencyjnej, umozliwiajacych bezposredni pomiar X,,,x, ale pracujacych nie-
przerwanie. Technika spelniajaca te wymagania, w ktdrej poktada si¢ obecnie duze na-
dzieje, jest technika radiowa. Kilka lat temu rozwazano réwniez technik¢ mikrofalowa
[166] 1 radarowa [167]. Jednakze doktadne badania, w ktorych autor brat udziat, wyka-
zaly ze zastosowanie tych technik do pomiaréw promieni kosmicznych o najwyzszych
energiach jest bardzo ograniczone. Alternatywnie rozwaza si¢ rozbudowe obecnie dzia-
tajacych detektoréw powierzchniowych w taki sposob, aby byly w stanie odseparowaé
sktadowa elektromagnetyczna i mionowa wielkich pgkéw atmosferycznych [91,97-H101].
Doktadna informacja na temat mionéw pozwoli na lepszy pomiar sktadu masowego pro-
mieni kosmicznych, by¢ moze pozwoli réwniez na wyznaczanie czastki pierwotnej kaz-
dego peku z osobna.
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3 Metody detekcji wielkich pekéw atmosferycznych

3.1 Uwagi ogélne

W eksperymentach poSwigconych promieniom kosmicznym ultra-wysokich energii sto-
suje si¢ wiele réznych technik detekcji. Podczas gdy kilkadziesiat lat temu stosowano
zwykle tylko jedna metod¢ na eksperyment, obecnie powszechne stato si¢ taczenie kilku
technik detekcji w ramach jednego eksperymentu, tworzac tzw. detektory hybrydowe.
Pozwala to na réwnoczesna obserwacje kilku charakterystyk wielkiego peku oraz wza-
jemna kalibracj¢ detektoréw, co znacznie poprawia precyzj¢ pomiaréw.

Ze wzgledu na bardzo maly strumiefi promieni kosmicznym ultra-wysokich energii
niemozliwa jest ich bezposSrednia obserwacja z przestrzeni kosmicznej lub z wyzszych
partii atmosfery. Wszystkie metody detekcji oparte sa na metodach posrednich, tj. na
obserwacji wielkich pgkéw inicjowanych przez czastki promieniowania kosmicznego w
atmosferze. Od czasu odkrycia promieni kosmicznych ultra-wysokich energii opraco-
wano wiele metod ich detekcji, ktére nadal znajduja zastosowanie. Mozna je podzielié
na dwie giéwne kategorie: probkowanie rozktadu poprzecznego czastek peku na gruncie
lub pod powierzchnig ziemi oraz pomiar promieniowania elektromagnetycznego genero-
wanego bezposrednio lub posrednio przez natadowane czastki peku.

Do pierwszej kategorii naleza zardwno réznego rodzaju sieci detektoréw powierzch-
niowych sktadajace si¢ z naziemnych stacji rejestrujacych obie sktadowe peku (elektro-
magnetyczng 1 mionowa), jak réwniez i zakopane kilka metrow pod ziemia detektory
mionéw. Zaletami tej techniki jest duza doktadno$¢ wyznaczania kierunku czastki pier-
wotnej i prawie 100% czas pracy, niezaleznie od pory dnia czy warunkéw pogodowych.
Natomiast rekonstrukcja energii obarczona jest duza niepewnoscia systematyczng, ponie-
waz wymaga ztozonych symulacji Monte Carlo. Wyniki tych symulacji silnie zaleza od
przyjetych zalozen, migdzy innymi od modeli oddzialywan hadronowych, ktére oparte sa
na ekstrapolacji danych akceleratorowych do energii wigkszych o 5 — 7 rzedéw wielkosci
niz te, przy ktoérych byty mierzone.

Do drugiej kategorii naleza detektory fluorescencyjne oraz radiowe, w ktérych reje-
strowane jest odpowiednio Swiatlo ultrafioletowe, wySwiecane przez wzbudzone przez
pek czasteczki atmosferycznego azotu lub promieniowanie radiowe, emitowane bezpo-
Srednio przez czastki samego peku. Duza zaleta jest przy tym precyzyjny kaloryme-
tryczny pomiar energii oraz obserwacja catego (lub czgsci) profilu podtuznego peku umoz-
liwiajaca bezposrednie wyznaczenie X,,.,. W przeciwienstwie do detektora radiowego z
czasem pracy bliskim 100%, detektor fluorescencyjny moze zbiera¢ dane tylko podczas
ciemnych i bezchmurnych nocy. Daje to czas pracy na poziomie ~ 15%, co tacznie z
duzym kosztem detektoréw stanowi ich duza wadeg.

Dwie pierwsze z wymienionych tutaj technik, tj. sieci detektoréw powierzchniowych i
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detektory fluorescencyjne, naleza do klasycznych, dobrze ugruntowanych metod, z powo-
dzeniem stosowanych od wielu lat. Wigkszo$¢ obecnie pracujacych detektoréw promieni
kosmicznych pracuje wilasnie w oparciu o te dwie techniki. Byly one juz wielokrotnie
opisywane, takze w literaturze polskiej, dlatego w dalszej czgsci pracy skupig si¢ przede
wszystkim na gwaltownie rozwijajacej si¢ w ostatnich latach technice radiowej, z ktéra
wiaze si¢ obecnie wiele nadziei oraz na powigzanych z nig metodach mikrofalowe;j [[166]]
i radarowej detekcji [167]]. Przy pomiarach za pomoca tych trzech metod obserwuje si¢
efekty podobne do tych, ktére wystepuja przy emisji promieniowania Czerenkowa, tj.
kompresje sygnatu w czasie 1 zwiazane z tym jego wzmocnienie, jak rOwniez przesunig-
cie czestotliwosci sygnatu ku wigkszym wartoSciom. Zainteresowanie mikrofalowa i ra-
darowa technika detekcji zwiazane bylo z poszukiwaniem tanich i wydajnych alternatyw
dla obecnie stosowanych metod detekcji promieni kosmicznych ultra-wysokich energii.

3.2 Metody klasyczne
3.2.1 Sieci detektorow powierzchniowych

Technika detekcji promieni kosmicznych ultra-wysokich energii za pomoca sieci detek-
toréw powierzchniowych (SD, ang. surface detector) jest dobrze ugruntowana metoda z
powodzeniem stosowang od ponad p6t wieku, poczawszy od pionierskiego eksperymentu
Volcano Ranch [168]/169], poprzez kolejne generacje detektorow takich jak eksperymenty
Haverah Park [[170], Sydney University Giant Air Shower Recorder (SUGAR) [[171,172],
Yakutsk [173]], czy Akeno Giant Air Shower Array (AGASA) [174,|175]. Obecnie naj-
wigkszymi tego typu sieciami sa, znajdujace si¢ w Argentynie Obserwatorium Pierre Au-
ger (Auger) [1,2], o powierzchni ponad 3000 km? oraz Telescope Array (TA) [3,/176]]
w USA zajmujace okoto 700 km?. Obserwatoria te sag komplementarne wzgledem siebie
obserwujac rézne czgsci nieba.

Detektory powierzchniowe dziataja na zasadzie detekcji czastek nalezacych do wiel-
kiego peku, ktére docieraja do powierzchni ziemi. Za pomocy sieci detektoréw probkuje
si¢ gestosSC czastek oraz czas ich nadejscia w wielu punktach, mierzac tym samym prze-
krdj poprzeczny peku na gruncie. Na podstawie tych pomiaréw rekonstruuje si¢ geome-
trie wielkiego peku (kierunek i polozenie osi pgku na gruncie), a takze wyznacza energie
czastki pierwotnej inicjujacej wielki pgk. Wspoéiczesne detektory pozwalaja réwniez, acz-
kolwiek z duza niepewnoS$cia, na statystyczne rozréznianie rodzaju czastki pierwotne;j.

Detektor powierzchniowy wykrywa wielki pek na zasadzie wyszukiwania koincyden-
cji sygnatow w sasiednich detektorach, jednoczes$nie kierunek pgku okresla si¢ na podsta-
wie opdznien w czasach nadejscia jego frontu do poszczegdlnych detektoréw. Dla pekow
pionowych sygnat pojawi si¢ we wszystkich stacjach niemal jednoczesnie, przy pekach
nachylonych detektory beda wyzwalane stopniowo, w kolejnosci zdefiniowanej przez
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azymut kierunku czastki pierwotnej. Przy wyznaczaniu kierunku przylotu wielkiego peku
nalezy uwzglednié ksztatt jego powierzchni czotowej (frontu), ktéra na skutek wielokrot-
nych oddziatywan czastek pgku z atmosfera przybiera form¢ wypuktego dysku. Przy ma-
tych odlegtosciach od osi pgku ksztatt ten mozna przyblizy¢ wycinkiem sfery o promieniu
~ 10 km. Wykorzystujac to przyblizenie dopasowuje si¢ kierunek przylotu (kat zenitalny
1 azymut), tak aby uzyskaé najlepsza zgodno$¢ ze zmierzonymi czasami wyzwolenia de-
tektoréw. Potozenie osi wielkiego peku na gruncie wyznacza si¢ w oparciu o sil¢ sygnatu
w poszczegdlnych detektorach wykorzystujac fakt, ze liczba zarejestrowanych czastek
spada wraz z odlegtoScia od osi pgku. W tym celu dopasowuje si¢ (metoda najwigkszej
wiarygodnosci) odpowiednio dobrang funkcje rozktadu poprzecznego (LDF) do zmierzo-
nego sygnatu S(r;), gdzie r; to potozenia poszczegdlnych stacji. Uwzglednia sig¢ przy tym
niewyzwolone stacje, jak rOwniez bierze poprawke na wysycenie sygnalu w niektérych
stacjach, ktére znajduja si¢ zbyt blisko osi pgku. Tym sposobem wyznacza si¢ poloze-
nie osi pgku na gruncie, a tym samym rozktad sity sygnatu S(r) w funkcji odlegtosci od
osi pgku. Przyktadowy §lad wywotany przez wielki pgk w detektorze powierzchniowym
wraz z rozktadem zmierzonego sygnatu S(r) przedstawiony jest na rysunku Sygnat
wyrazony jest w jednostkach réwnowaznych pionowym mionom (VEM, ang. vertical
equivalent muon), ktéra okresla oczekiwany sygnat od pojedynczego pionowego mionu.
Stacje rejestrujace wigkszy sygnat przedstawione sg jako wigksze kota, a ich kolor okre-
Sla czas nadejScia powierzchni czotowej peku. Czas wczeSniejszy oznaczony jest przez
kolor z6ity, natomiast pdZniejszy przez czerwony. Przecigcie osi pgku z gruntem znaj-
duje si¢ w centrum przedstawionego wycinka detektora powierzchniowego, natomiast
kierunek peku oznaczony jest przez czarng linig. Dokladnos¢ z jaka rekonstruuje si¢ kie-
runek przylotu wielkiego peku zalezy od odlegtosci 1 doktadnoSci synchronizacji czasu
pomigdzy stacjami detektoréw. Zalezy réwniez od liczby zarejestrowanych czastek, co
ma wplyw na doktadno$¢ wyznaczania czasu przylotu frontu pgku. Migdzy kierunkiem
przylotu, potozeniem osi pgku na gruncie, jak rowniez krzywizna frontu peku istnieje
silna korelacja. W typowych detektorach powierzchniowych kierunek wielkiego peku
okresla si¢ z doktadnoScia lepsza niz jeden stopien. Z kolei doktadno$¢ wyznaczenia
potozenia osi pgku na gruncie to kilkadziesiat metréw.

Za pomoca detektora powierzchniowego mierzony jest rozktad poprzeczny czastek
na powierzchni ziemi. Zalezy on nie tylko od réznych charakterystyk peku takich jak
energia, nachylenie, czy wiek, ale rowniez od glgbokosci w atmosferze na ktérej pro-
wadzony jest pomiar, czy tez konkretnej realizacji rozwoju pgku (stochastyczne fluktu-
acje). Oznacza to, ze do kalibracji detektora (wyznaczania energii czastki pierwotnej)
niezbedne sa szczegétowe symulacje Monte Carlo rozwoju pgku. Aby zrekonstruowaé
energi¢ wielkiego peku oblicza si¢ catkowita liczbe czastek (na powierzchni ziemi) na-
lezacych do niego poprzez catkowanie rozktadu poprzecznego. Mozna tez uzy¢ innego,

50



,—1-15__ o o o ) ~
g ; =
= .16 §
> [ ° ° ® ° ol =’k
17F S
[ ) ° wn
-181
-193— ° 0 10 F
20F
'21—4_....|....|....|....|....|....|... 1 Loy Ly Ly |
-10 -9 -8 -7 -6 -5 -4 500 1000 1500 2000
x [km] 1 [m]

Rysunek 25: Obserwacja przyktadowego peku atmosferycznego w detektorze powierzchniowym
Obserwatorium Pierre Auger. (Z lewej) Slad wielkiego peku w detektorze powierzchniowym.
Rozmiar poszczegdlnych stacji jest proporcjonalny do logarytmu mierzonego sygnatu a ich kolor
odpowiada czasom nadejscia czastek (przej$cia frontu wielkiego peku), od wczesniejszego czasu
(z6tty) do pdZniejszego (czerwony). Kierunek przylotu peku oznaczony jest czarng linia, gdzie
jej koniec znajdujacy si¢ w centrum wyznacza polozenie osi pgku na gruncie. (Z prawej) sygnat
zmierzony przez detektory w funkcji odlegtosci od osi pgku wraz z dopasowana funkcja rozktadu
poprzecznego (LDF). Sygnal wyrazony jest w jednostkach réwnowaznych pionowym mionom
(VEM, ang. vertical equivalent muon). Jednostka ta okresla oczekiwany sygnat od pojedynczego
pionowego mionu. Energia obserwowanego peku wynosi okoto 3 x 10 eV [2].

bardziej popularnego estymatora energii, ktérym jest warto$¢ sygnatu S(r,p) mierzonego
przez detektor w okreslonej odlegtosci od osi peku. Odlegtos¢ te (r,p) dobiera si¢ w taki
sposob aby wartos$¢ estymatora energii S(r.,¢) podlegata jak najmniejszym zmianom w
wyniku losowych fluktuacji indywidualnych pgkéw o takich samych energiach. Ponadto
warto$¢ S(r.p) powinna by¢ mozliwie niezalezna od rodzaju funkcji LDF zastosowane;j
przy rekonstrukcji peku, tak aby zminimalizowa¢ wptyw wyboru tejze funkcji na rekon-
strukcje energii. Jako ilustracja moze tu postuzy¢ rysunek 26| przedstawiajacy przyktad
wyznaczania optymalnej odleglosci ¢ dla pojedynczego zdarzenia (pojedynczego peku
zmierzonego przez detektor). Zdarzenie to zrekonstruowane jest za pomoca funkcji LDF
o r6znych parametrach nachylenia 3 (zobacz opis rysunku). Okazuje sig, ze sygnal mie-
rzony w odleglosci 7, = 1088 m ma zawsze t¢ samg wartoS¢ niezaleznie od wartosci
parametru 3. Oznacza to, ze jest on niezalezny od wyboru funkcji LDF uzytej do rekon-
strukcji, a zatem jest dobrym estymatorem do okreslania energii pgku poprzez poréwna-
nie z wynikami symulacji Monte Carlo. Moze by¢ réwniez uzyty do kalibracji energii
w detektorze powierzchniowym za pomoca detektora fluorescencyjnego wykorzystuja-
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Rysunek 26: Wyznaczanie optymalnej odlegtosci 74 do pomiaru estymatora energii S(7qpt) dla
pojedynczego peku zarejestrowanego w Obserwatorium Pierre Auger [177]]. Zaobserwowany pek

zostal zrekonstruowany za pomoca funkcji LDF o postaci S(r) ~ (=p—) " (1 + =55 m)_ﬁ,

stosujac rozne wartosci parametru nachylenia: 8 = 1.5 (linia przerywana, kwadraty), 8 = 1.7
(linia kropkowana) i 5 = 1.9 (linia ciagta, kétka). Kazda z rekonstrukcji daje inne potozenie osi
peku na gruncie. Réznica migdzy skrajnymi potozeniami (przypadek 5 = 1.51 5 = 1.9) wynosi
okoto 100 m. Stad inne wartoSci r przypisywane tym samym stacjom w réznych rekonstrukcjach
i zwiazane z tym przesunigcia w potozeniach stacji oznaczonych kwadratami (8 = 1.5) i kétkami
(8 = 1.9). Sygnat mierzony w odlegtosci ¢, rowny 27.4 VEM, jest niezalezny od parametru
(3 uzytego w rekonstrukcji. Oznacza to, ze estymator energii S(7opt) minimalizuje niepewnosci
zwiazane z brakiem wiedzy o rzeczywistym parametrze nachylenia (ksztattem LDF).

cego inna (kalorymetryczna) metod¢ pomiaru energii. W praktyce wyznacza si¢ jedna
(najbardziej uniwersalna) odlegtoS¢ rp,, dla wielu pekéw o réznych katach zenitalnych,
jednoczesnie stosujac rézne rodziny funkcji LDF [177].

Odlegltos¢ rop; zalezy gtéwnie od odleglosci pomigdzy stacjami detektorow i nie jest
bezposrednio zwigzana z fluktuacjami samych pekow [[177-179]. W przypadku najwiek-
szego obserwatorium promieni kosmicznych ultra-wysokich energii, tj. Obserwatorium
Pierre Auger, gdzie detektory rozmieszczone sa w regularnej sieci tréjkatnej co 1.5 km,
optymalna odlegtos¢ wynosi okoto 1000 m. W tym przypadku przyjetym estymatorem
energii jest S(1000) [2]. Drugi pod wzgledem wielkosci eksperyment, czyli Telescope
Array ze stacjami oddalonymi od siebie o 1.2 km, stosuje estymator S(800) [176]. Z
kolei w dawno juz zakoniczonym eksperymencie AGASA, o rozstawie detektorow wyno-
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Rysunek 27: Krzywa tlumienia fcic (0) z dopasowanym wielomianem trzeciego stopnia zmiennej
xr = cos’f — cos%ﬁ, gdzie 0 jest katem referencyjnym. W tym przypadku (dla Obserwatorium
Pierre Auger) kat 6, oznaczony przez pionowg przerywana linig, jest réwny 38° [2].

szacym 1 km, uzywano S(600) [174,175].

Dla pekéw o tej samej energii ggstoS¢ powierzchniowa czastek na powierzchni ziemi,
a zatem rowniez 1 wartoS¢ estymatora energii, maleje wraz ze wzrostem kata zenitalnego
0 ze wzglgdu na pochtanianie czastek w atmosferze oraz efekty geometryczne. Oznacza
to, ze warto$¢ S(7.pt) musi zosta¢ skorygowana na ten efekt. W tym celu zarejestro-
wane peki grupuje si¢ ze wzgledu na kat zenitalny, dzielac obszar nieba na fragmenty o
tej same]j wielkosci kata brytowego. Jezeli zalozymy izotropowoS¢ strumienia promieni
kosmicznych, to widma czastek z r6znych czg$ci nieba powinny by¢ takie same. Po-
roéwnujac je migdzy soba mozna wyznaczyC krzywa ttumienia (ang. attenuation curve),
czyli zaleznosé S(r.p¢) od kata zenitalnego. Wyzej opisana metoda wyznaczania tej krzy-
wej to tzw. metoda stalego natezenia (CIC, ang. constant intensity cut) [180]. Krzywa
ttumienia forc(6) (zobacz rysunek mozna opisa¢ wielomianem trzeciego stopnia, tj.
foic(0) = 1+ ax + ba? + cx®, gdzie x = cos? @ — cos? 0, a 0 jest katem referencyjnym
(faie(f) = 1). Aby uniezalezni¢ warto$¢ estymatora energii od kata zenitalnego, przeli-
cza sig wszystkie warto$ci S(rqpt) na Sg(ropt) = S(7opt)/ ferc(6), czyli na takie wartosci
ktore zostatyby zmierzone, jezeli wielki pek bylby obserwowany pod referencyjnym ka-
tem §. W przypadku Obserwatorium Pierre Auger jako kat referencyjny przyjeto Sredni
kat zenitalny obserwacji wielkich pekéw, ktéry wynosi 38°. Uzyskano w ten spos6b
estymator S3g(1000), do ktérego przeliczane sg wartosci S(1000). Z kolei w ekspery-
mencie AGASA estymator energii przeliczany byt do wartosci odpowiadajacej pegkom
pionowym, czyli do Sy(600). Energia czastki pierwotnej jest tylko w przyblizeniu pro-
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porcjonalna do tak wyznaczonych estymatorow energii. Dokladna analiza pokazuje, ze
ta zaleznos¢ przybiera forme¢ £ = ASy, (rop)”, gdzie parametry A i B (B ~ 1) wy-
znacza si¢ z symulacji Monte Carlo. Przyktadowo w eksperymencie AGASA bylo to
E = 0.225,(600)*% EeV [175].

Wyznaczanie energii wielkiego peku w detektorze powierzchniowym obarczone jest
duzym bledem systematycznym siggajacym 20 — 30%. Zwiazane jest to z potrzeba ka-
libracji detektora powierzchniowego za pomoca szczegétowych symulacji Monte Carlo.
Gt6éwna trudnoscia jest tutaj fakt, ze nachylenie LDF zalezy zaréwno od nieznanej czastki
pierwotnej, jak rowniez od szukanej energii. Ponadto dla najwyzszych energii przekroje
czynne na oddziatywanie z materia nie sa znane i muszg by¢ ekstrapolowane z pomia-
row akceleratorowych przy duzo nizszych energiach. Zmniejsza to w sposéb istotny do-
ktadnos¢ symulacji Monte Carlo. Dodatkowym Zrédlem niepewnosci sa stochastyczne
fluktuacje wielkosci fizycznych opisujacych wielki pek [181]], co zwiazane jest z sama
naturg tego zjawiska. Doktadno$¢ wyznaczania energii mozna poprawic, jezeli mozliwa
jest réwnoczesna obserwacja przynajmniej cze$ci pgkdw za pomoca detektora optycz-
nego. Z taka sytuacja mamy do czynienia w przypadku Obserwatorium Pierre Auger
1 eksperymentu Telescope Array, gdzie detektory fluorescencyjne obserwuja niebo nad
cala siecig detektorow powierzchniowych. Obserwacja Swiatla fluorescencji wielkiego
peku pozwala na znacznie lepszy pomiar jego energii, ktory wykorzystuje si¢ do kalibra-
cji detektora powierzchniowego. Pozwala to w sposoéb istotny (prawie dwukrotnie) po-
prawi¢ doktadnos¢é wynikéw uzyskiwanych w tych eksperymentach. Istotng zaleta sieci
detektor6w powierzchniowych jest ich czas pracy, ktéry sigga niemalze 100%. Oznacza
to, ze dane moga by¢ zbierane w sposéb ciagly niezaleznie od pory dnia czy warunkéw
pogodowych, w przeciwienistwie do detektorow fluorescencyjnych, ktére dziataja tylko
podczas pogodnych bezksiezycowych nocy (czas pracy rzedu 15%). Inng zaleta jest moz-
liwos¢ wyznaczania akceptancji detektora, powyzej progu detekcji, tylko na podstawie
geometrii sieci detektorow.

W detektorach powierzchniowych stosowane sa rozne typy detektoréw: liczniki scyn-
tylacyjne (Volcano Ranch, Yakutsk, AGASA, TA), liczniki czerenkowskie rejestrujace
promieniowanie Czerenkowa towarzyszace przelotowi czastek peku przez licznik (Have-
rah Park, Yakutsk, Auger), czy tez umieszczone pod ziemia detektory mionéw (Volcano
Ranch, SUGAR, Yakutsk, AGASA, AMIGA) (2,176, 182,/183]]. Czasami taczy si¢ infor-
macje z réznych typéw detektoréw, co pozwala na doktadniejsze wyznaczanie sktadowe;j
mionowej i elektromagnetycznej. Jest to szczegdlnie istotne przy badaniu sktadu maso-
wego promieni kosmicznych. Oprécz energii zdeponowanej przez czastki wielkiego peku
w poszczegllnych detektorach bada si¢ rOwniez czas narastania sygnalu oraz asymetri¢
w rozkladzie poprzecznym sity sygnatu (odstgpstwa od symetrii osiowej w ptaszczyZnie
prostopadtej do osi pgku). Przy odleglosciach pomigdzy stacjami detektoréw ~ 1 km
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i dla dos¢ duzych katow zenitalnych pochianianie czastek peku przez atmosferg powo-
duje, ze gestosci czastek mierzone przez detektory rejestrujace sygnat peku jako pierwsze
sa wigksze niz gestosci w detektorach wyzwolonych péZniej. Zaklada si¢ przy tym, ze
pomiary zostaly przeprowadzone w tej samej odlegtosci od osi peku. Oznacza to, ze
rozktad poprzeczny mierzonego sygnatu przestaje by¢ osiowo symetryczny. Najwigk-
szych asymetrii oczekuje si¢ dla pekdw o katach zenitalnych wigkszych niz 80° [184],
co potwierdzaja obserwacje [185]]. Dodatkowym czynnikiem wptywajacym na rozktad
sity sygnatu w detektorze powierzchniowym jest uginanie toru czastek przez pole geo-
magnetyczne. Uwzglednienie tych efektow pozwala na dodatkowe usciSlenie wlasnosci
zarejestrowanych pekéw, w tym na doktadniejsze wyznaczanie geometrii nachylonych
pekow.

3.2.2 Detektory fluorescencyjne

Druga najczesciej stosowang technika detekcji wielkich pekéw jest metoda fluorescen-
cyjna oparta na pomiarze $wiatla fluorescencji emitowanego przez molekuly azotu w
powietrzu, wzbudzone przez przelatujace czastki wielkiego peku 1 zwigzana z tym ob-
serwacja podtuznych profili pekéw. Jest to klasyczna, dobrze sprawdzona metoda, z po-
wodzeniem stosowana w takich eksperymentach jak Fly’s Eye [186], HiRes [[187], Ob-
serwatorium Pierre Auger [1, 2], czy tez Telescope Array [188]]. Obecnie planowany
eksperyment JEM-EUSO (ang. Extreme Universe Space Observatory on-board Japanese
Experiment Module) [[189], przewidujacy umieszczenie teleskopu optycznego na migedzy-
narodowej stacji kosmicznej, rowniez bedzie korzystat z metody fluorescencyjnej. Projekt
JEM-EUSO, jezeli zostanie zrealizowany, umozliwi bezprecedensowa obserwacje wiel-
kich pekéw atmosferycznych z przestrzeni kosmicznej, otwierajac tym samym nowa ere
w eksperymentach fluorescencyjnych.

Natadowane czastki wielkiego peku podczas propagacji przez atmosferg traca czgsS¢
swojej energii na wzbudzenia molekut azotu, ktére w wyniku de-ekscytacji nastgpujacej
po uplywie okoto 10 ns, emituja Swiatto fluorescencji w zakresie bliskiego ultrafioletu.
De-ekscytacja przebiega r6znymi kanatami. Dwa przej$cia pomigdzy réznymi stanami
elektronowymi, zwane zargonowo 2P i 1N, w polaczeniu ze zmiang stanéw rotacyjno-
wibracyjnych czasteczek azotu, prowadza do kilkunastu pasm emisji Swiatta fluorescencji
w zakresie dtugosci fal 290 — 430 nm (zobacz rysunek [28). Mozliwa jest réwniez nie-
radiacyjna de-ekscytacja w wyniku zderzen z czasteczkami powietrza (gléwnie z tlenem,
para wodna i1 azotem), ktora prowadzi do ostabienia sygnatu fluorescencji. Proces ten
staje si¢ bardziej znaczacy wraz ze wzrostem ciSnienia. Wprowadza on réwniez zalez-
nos¢ emisji Swiatta fluorescencji od temperatury i wilgotnosci powietrza. Prowadzi to do
stabej zaleznosci tej emisji od wysokosci nad poziomem morza.

Fotony fluorescencji emitowane sa izotropowo, a ich liczba jest proporcjonalna do
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Rysunek 28: Widmo $wiatta fluorescencji powietrza w temperaturze 20 °C i przy ci$nieniu 800
hPa [190].

energii zdeponowanej w danej chwili przez wielki pek w atmosferze. Zdeponowana ener-
gia jest z kolei proporcjonalna do liczby czastek wchodzacych w sktad peku. Dzigki
tym wiasciwosciom, Swiatlo fluorescencji dostarcza nam informacji o wielkosci peku w
réznych stadiach jego rozwoju. Srednio emitowanych jest okoto 5 fotonéw fluorescencji
na 1 MeV zdeponowanej energii [191,/192], a wiec zaledwie ~ 1075 calkowitej energii
peku jest wySwiecana w postaci Swiatta fluorescencji. Oznacza to, ze jest ono stosun-
kowo stabe. Pomimo tego, w sprzyjajacych warunkach mozna je obserwowaé nawet z
odlegtosci kilkudziesigeciu kilometréw. Jest to mozliwe tylko podczas bezchmurnych i
ciemnych nocy, z niskim poziomem rozproszonego Swiatla Ksigzyca. Jednoczesnie wy-
magana jest duza przeZroczysto$¢ powietrza, tj. mala zawarto$¢ aerozoli w powietrzu,
oraz brak zanieczyszczen §wietlnych atmosfery zwiazanej z ludzka dzialalnoScia. Wy-
mog akwizycji danych tylko przy spetnieniu wyzej wymienionych warunkéw znaczaco
zmniejsza czas pracy detektoréw fluorescencyjnych, ograniczajac go do okoto 15%. Sta-
nowi to najwigksza wade tego typu detektoréw. Celem zebrania jak najwigkszej iloSci
Swiatla fluorescencji stosuje si¢ specjalne zwierciadta ogniskujace §wiatto na kamerach
zawierajacych fotopowielacze, ktére sa Swiattoczulymi elementami detektora fluorescen-
cyjnego. Dodatkowo dla zmniejszenia poziomu tla uzywa si¢ filtrow przepuszczajacych
tylko Swiatlo w zakresie bliskiego ultrafioletu, czyli w zakresie emisji fluorescencyjne;j.
Bez nich, sygnal zwiazany z ta emisja zginatby w szumie fotonéw Swiatta widzialnego.
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W przypadku detektoréw fluorescencyjnych atmosfera stuzy jako kalorymetr, a cat-
kowita ilo$¢ emitowanego $wiatla fluorescencji stanowi miar¢ energii czastki pierwotnej
inicjujacej pek. Pozwala to na znacznie doktadniejszy pomiar energii pgku niz ma to
miejsce w przypadku detektoréw powierzchniowych, gdzie do rekonstrukcji energii i in-
nych parametréw pgku wymagane sa ztozone symulacje Monte Carlo. Mierzac ilo$¢
Swiatla emitowanego na kazdym etapie rozwoju peku mozna wyznaczy¢ w sposéb bez-
posredni jego profil podtuzny, okreslajacy ilo$¢ energii zdeponowanej w atmosferze na
réznych glgbokosciach atmosferycznych X, tj. dE/dX (X). W przypadku promieni ko-
smicznych ultra-wysokich energii okoto 90% catkowitej energii peku jest pochtaniane
przez atmosfere, przy czym pochtaniana jest gtdwnie energia zwiazana ze sktadowa elek-
tromagnetyczna. Pozostate 10% energii unoszone jest przez stabo oddzialujace miony i
neutrina. Jest to tzw. brakujaca energia, ktéra nalezy uwzgledni¢ w calkowitym bilansie
energetycznym. WielkoS¢ poprawki na t¢ energi¢ zalezy od rodzaju czastki pierwotnej,
jej energii, a takze od szczeg6téw modelowania oddziatywan hadronowych. Mozna ja
wyznaczy¢ z doktadnoScia do kilku procent catkowitej energii pgku. W Swietle powyz-
szych faktéw, mozna uzna¢ catke z profilu podtuznego, tj. F.n = fooo dE/dX (X)dX,
za dobry estymator energii. Obserwacja profilu podtuznego pozwala réwniez na, niedo-
stepny dla detektoréw powierzchniowych, bezposredni pomiar maksimum rozwoju peku
Xmax- Wymagana jest przy tym znajomos¢ profilu gestosci atmosfery.

Do poprawnej interpretacji wynikow pomiaréw wielkich pekéw za pomoca techniki
fluorescencyjnej niezbgdna jest znajomos¢ warunkéw atmosferycznych panujacych pod-
czas obserwacji. Emisja Swiatta fluorescencji, jak réwniez jego pochlaniane i rozprasza-
nie przez atmosfer¢ podczas propagacji od miejsca emisji do detektora, zalezy od takich
parametrow atmosfery jak ciSnienie, temperatura, wilgotno$¢ powietrza, koncentracja ae-
rozoli, czy tez stopien pokrycia nieba przez chmury. Dlatego nieodzowng czgScia detek-
tora fluorescencyjnego sa stacje monitorujace stan atmosfery w jej obserwowanym obsza-
rze. W tym celu wykorzystuje si¢ miedzy innymi technike laserowa [1931/194], za pomoca
ktorej jesteSmy w stanie badac stezenie aerozoli w atmosferze, wysoko$¢ chmur oraz sto-
piefi pokrycia nimi nieba. Natomiast zmienne z wysokoScia profile temperatury, ciSnienia
i wilgotnoS$ci powietrza mozna wyznaczaé za pomoca dedykowanych misji balonowych
lub na podstawie pomiaréw satelitarnych, gdzie jako przyktad moze postuzyé wykorzy-
stywanie satelitarnego systemu GDAS (ang. Global Data Assimilation System) [195].
Inng istotng kwestia zwiazang z interpretacja danych fluorescencyjnych jest sama kalibra-
cja detektora, ktéra powinna umozliwia¢ wyznaczanie absolutnej liczby fotonéw padaja-
cych w danej chwili na aperturg detektora. Poszczegdlne fotopowielacze (piksele) kamery
detektora fluorescencyjnego rejestruja impulsy elektryczne bedace zliczeniami przetwor-
nikow analogowo-cyfrowych. Sg to tzw. zliczenia ADC (ang. analog-digital converter),
ktére za pomoca statych kalibracyjnych wyznaczonych dla kazdego teleskopu z osobna
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Rysunek 29: Schemat teleskopu fluorescencyjnego [196]. Swiatto fluorescencji wytworzone w
atmosferze przez przelatujacy pgk pada na aperture teleskopu, a nastgpnie, za pomoca zwiercia-
dta, skupiane jest na kamerze ztozonej z fotopowielaczy. Do uktadu optycznego nalezy réwniez
filtr przepuszczajacy Swiatto w zakresie bliskiego ultrafioletu oraz pierSciefi korygujacy aberracje
zwierciadla.

sa konwertowane na liczbg fotonéw rejestrowanego §wiatla. Pozwala to na doktadna re-
konstrukcj¢ podtuznych profili pgkow.

Poniewaz gestos¢ czastek jest najwigksza w okolicy osi peku i szybko spada w miare
oddalania si¢ od niej, to z odlegtosci rzedu kilku kilometréow, wielki pek bedzie widziany
przez detektor fluorescencyjny jako Swiecacy punkt poruszajacy si¢ z predkoscia Swiatta.
Ze wzgledu na duza predkoS¢ przejdzie on przez pole widzenia teleskopu w bardzo krét-
kim czasie, co oznacza, ze potrzebna jest bardzo dobra rozdzielczo$¢ czasowa detektora,
rzgdu 100 ns. Dodatkowo, w celu uzyskania jak najwigkszej ekspozycji oraz obserwacji
jak najdtuzszych odcinkéw podtuznych profili pgkéw, pole widzenia detektoréw powinno
by¢ mozliwie duze. Wspoéiczesne zwierciadta umozliwiaja obserwacje obszar6w nieba o
rozmiarach katowych do 30° w obrebie jednego teleskopu fluorescencyjnego. Kamera
umieszczona w plaszczyznie ogniskowej zwierciadta, sktadajaca sig¢ z wielu fotopowiela-
czy (pikseli) rejestruje Swiatto z poszczegdlnych punktéw w polu widzenia (zobacz rysu-
nek [29), przy czym, w obecnie dziatajacych detektorach, kazdemu pikselowi odpowiada
fragment nieba o rozmiarach od 1° do 5°. Taka rozdzielczoS¢ katowa jest wystarczajaca
do, w miarg¢ doktadnej, rekonstrukcji geometrii pgkéw. Dodatkowo zbieranie Swiatla ze
stosunkowo duzych obszar6w nieba, co umozliwiaja piksele o takich katach widzenia,
znacznie poprawia czuto$¢ detektora. Przejscie wielkiego peku przez pole widzenia de-
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Rysunek 30: Geometria wielkiego peku i wielkosci stosowane przy jej rekonstrukcji [[197]]. Ptasz-
czyzna pek-detektor (ptaszczyzna SDP), w ktdrej znajduje si¢ zaréwno oS peku jak i detektor
oznaczona jest kolorem z6itym. Pek, ktdry z dobrym przyblizeniem mozna traktowaé jako punk-
towy, znajdujac si¢ w potozeniu S; emituje §wiatto. Swiatto to dociera w czasie t; do piksela i.
Kat w plaszczyznie SDP pomigdzy kierunkiem obserwacji peku przez ten piksel a powierzchnia
ziemi wynosi ;. Natomiast czas wymagany na propagacje¢ sygnatu z punktu S; do fotopowiela-
cza jest rowny Tiighs. Z kolei punktowy pek przemieszczajacy si¢ wzdtuz kierunku wyznaczonego
przez swoja o$ dociera w czasie ¢y do punktu znajdujacego si¢ najblizej detektora, tj. w odlegto-
Sci R, od niego. Czas, ktéry uptynat od momentu emisji Swiatla fluorescencji w punkcie .S; do
momentu ¢y jest rtOWNy Tghower- Nachylenie osi pgku wzgledem powierzchni ziemi, mierzone w
plaszczyznie SDP, wynosi x. Potozenie osi peku okreslone jest przez trzy parametry: xo, 2, 1 to.
Do ich wyznaczenia uzywane sa informacje o katach x;, pod jakimi poszczegdlne fotopowielacze
(piksele) obserwuja pek, jak rowniez czasy zarejestrowania przez nie sygnatéw t;.

tektora powoduje wyzwalanie kolejnych pikseli w zaleznoSci od kierunkéw na niebie, w
ktore sa wycelowane. Pek wykrywany jest na zasadzie obserwacji tej sekwencji wyzwa-
lania pikseli w kamerze teleskopu fluorescencyjnego.

Pierwszym krokiem w rekonstrukcji geometrii zaobserwowanego peku jest wyznacze-
nie ptaszczyzny zawierajacej jednoczesnie o§ wielkiego peku, jak i detektor. Jest to tzw.
ptaszczyzna pek-detektor lub w skrdcie ptaszczyzna SDP (ang. Shower Detector Plane).
Znajdujemy ja wykorzystujac znajomos¢ kierunkéw patrzenia wszystkich wyzwolonych
pikseli wchodzacych w sktad kamer teleskopéw fluorescencyjnych, przy czym kierunki
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poszczegdblnych pikseli uwzgledniane sa z pewnymi wagami, ktére sa proporcjonalne do
wielkoS$ci mierzonych sygnatéow. Z reguty ptaszczyzna SDP jest wyznaczana z doktadno-
Scig znacznie lepsza niz 1°.

Nastgpnym krokiem jest okreslenie potozenia osi wielkiego peku w obrebie ptaszczy-
zny SDP na podstawie korelacji migdzy czasami przybycia sygnaléw do poszczegdlnych
pikseli a ich kierunkami obserwacji. Zmierzona korelacja porownywana jest z oczeki-
wang dla réznych geometrii pgku i w ten sposéb wybierane jest najlepsze dopasowanie
polozenia osi peku.

Rozwazmy geometri¢ obserwowanego peku przedstawiona na rysunku [30] Zat6zmy
przy tym, ze Swiatto fluorescencji emitowane jest przez punktowy obiekt (pgk) porusza-
jacy si¢ z predkoscia Swiatta w prozni (c) wzdtuz osi pgku. Czas propagacji Tsnower €20
obiektu od pewnego punktu .S;, w ktérym emituje on §wiatto, do punktu na osi pgku leza-
cego najblizej detektora (w odlegtosci 2, od niego) jest okreSlony przez

R,

_— 16
ctan(xo — xi)’ (10)

Tshower —
gdzie xo 1 x; sa odpowiednio katem nachylenia pgku i katem obserwacji przez piksel
o numerze . Oba katy mierzone sa w ptaszczyznie SDP wzgledem powierzchni ziemi.
Czas w jakim pgk dociera do punktu, znajdujacego si¢ najblizej detektora wynosi ty. Z
kolei czas propagacji Swiatla Tiig, 0d punktu emisji przez pek (S;) do teleskopu réwny

jest
Ity
Tlight = ———— - 7
ght esin(xo — Xi)
W oczywisty sposéb zachodzi rowniez relacja
t; — Tight = to — Tshower; (18)

skad dostajemy korelacj¢ migdzy spodziewanym czasem przyjscia sygnatu ¢; do piksela
obserwujacego pek pod katem ;:

b= 1o+ 1 tan (u) . (19)
c 2

Potozenie osi wielkiego peku w plaszczyznie pek-detektor wyznacza si¢ za pomoca
minimalizacji funkcji [186]

t. — gmeas 2
2 i Y
= — |, 20
¢ -3 (Sasr) )
gdzie t; (dane wzorem (I9)) i ¢*** sa odpowiednio przewidywanym i obserwowanym
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czasem nadejscia sygnatu do piksela i, natomiast o (¢}"***) jest niepewnoscia pomiarowa
wyznaczenia czasu t;°°*. W ten sposob zostaja okreslone parametry opisujace potozenie
osi peku, takie jak najmniejsza odlegtos¢ peku od detektora 7, czas ¢y w ktérym pek
znajduje si¢ w tym polozeniu oraz kat nachylenia osi peku x, wzgledem powierzchni
ziemi w plaszczyznie SDP. Jezeli pgk jest bardzo odlegly, lub zaobserwowano tylko
jego krétki fragment, wyznaczone parametry osi pgku obarczone beda duzymi niepew-
nos$ciami. W takiej sytuacji pomocna jest dodatkowa informacja o czasie przyjscia peku
do powierzchni Ziemi, zmierzona w sposob niezalezny za pomoca detektora powierzch-
niowego. Pozwala to na poprawe dopasowania czasowego 1 znaczace zmniejszenie nie-
pewnosSci pomiarowych.

Po ustaleniu geometrii pgku, mozliwe staje si¢ precyzyjne okreslenie jego pozycji na
niebie w poszczegdlnych przedziatach czasowych oraz obliczenie wynikajacego stad sy-
gnatu rejestrowanego przez detektor. Sygnat obserwowany przez rézne piksele sumowany
jest w obrebie kota o promieniu ¢ wokét pozycji zajmowanej przez pek w danej chwili na
niebie (zobacz rysunek [31). Zsumowany sygnat zawiera zaréwno fotony fluorescencji po-
chodzace od wielkiego peku, jak rowniez i fotony tta. Warto$¢ parametru ¢ okresla si¢ w
taki sposdb, aby stosunek sygnatu do szumu byt maksymalny. Na podstawie niezaleznych
analiz mozliwe jest okreSlenie rozktadu poprzecznego czastek w wielkim peku, a przez
to korekcja mierzonego sygnatu pozwalajaca uwzgledni¢ cze$¢ obcigtego sygnatu [[199].

Celem przeliczenia zmierzonego sygnatu na intensywnos¢ emisji Swiatta fluorescencji
we wszystkich obserwowanych punktach konieczna jest znajomos$¢ réznych wiasciwo-
Sci detektora, takich jak wydajnos¢ fotopowielaczy, powierzchnia i wspétczynnik odbicia
zwierciadla teleskopu, czy tez przepuszczalno$¢ filtru UV. Dzigki tym informacjom, wiel-
kos$¢ mierzonego sygnalu moze zostac przeliczona na liczbg fotonéw padajacych na aper-
ture detektora fluorescencyjnego. Nastgpnie, przy ustalonej odlegtosci od pgku, oblicza
si¢ liczbg fotonéw emitowanych w danej chwili przez pek. Nalezy przy tym uwzgled-
ni¢ rozpraszanie §wiatla w atmosferze, zwiazane z jego propagacja od punktu emisji do
detektora [[198.200,201]].

Poniewaz czastki wchodzace w sktad wielkiego peku poruszaja si¢ szybciej niz Swia-
tlo w powietrzu, bgda one emitowac¢ réwniez promieniowanie Czerenkowa, ktére sku-
pione jest w waskim stozku potozonym na osi pgku i skierowanym do przodu. Oznacza to,
ze w przypadku gdy pek przelatuje blisko detektora, wkiad od tego promieniowania moze
by¢ wigkszy niz wktad pochodzacy od Swiatta fluorescencji, co moze utrudnic, a nawet
uniemozliwi¢ rekonstrukcj¢ peku. Niezaleznie od rozpatrywanej geometrii, istotna czgs$é
rejestrowanego Swiatta pochodzi z rozproszen na molekutach i aerozolach. Fotony cze-
renkowskie na swej drodze w kierunku detektora ulegaja rozproszeniom. W ten sposob, z
bliskiego otoczenia osi peku, do detektora dociera¢ bedzie dodatkowe Swiatto. IloS¢ Swia-
tta czerenkowskiego stowarzyszonego z pekiem, ze wzgledu na kompresje tego sygnatu
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Rysunek 31: Schemat ilustrujacy obserwacje peku w detektorze fluorescencyjnym [198]. Pole
widzenia detektora podzielone jest na heksagonalne piksele, z ktorych kazdy obserwowany jest
przez osobny fotopowielacz. Swiatto emitowane przez wzbudzone czasteczki azotu wyzwala ko-
lejne piksele w miarg propagacji peku przez atmosferg, pozostawiajac charakterystyczna wstege
wyzwolonych pikseli (zaznaczona na zielono). Catkowity sygnal pochodzacy od peku, obserwo-
wany przez detektor w danym przedziale czasowym, obliczany jest sumujac wktady rejestrowane
przez poszczegdlne piksele znajdujace sig w promieniu ¢ od pozycji pgku. Promien ¢ dobierany
jest w taki sposéb, aby minimalizowaé stosunek szumu do sygnatu.

w czasie, roSnie wraz z rozwojem peku. Sygnat ten zalezy wigc od wszystkich wcze$niej-
szych faz rozwoju peku, a nie tylko od aktualnej liczby czastek pgku. Aby poprawnie
wyznaczy¢ liczbe czastek wielkiego peku w danej chwili, konieczne jest uwzglednienie
wkladéw od bezposredniego i rozproszonego §wiatta Czerenkowa do sygnatu rejestrowa-
nego przez detektor (zobacz rysunek [32)). Dodatkowo nalezy wzia¢ pod uwage wptyw po-
jedynczych i wielokrotnych rozproszen zaréwno §wiatla fluorescencji jak i Czerenkowa,
gdzie fotony w wyniku tych rozproszen, niezaleznie od ich poczatkowego kierunku, tra-
fiaja do detektora. Poszczegdlne wktady do mierzonego sygnatu okreSla si¢ na podstawie
specjalnych analiz i symulacji [203].

Dedykowane eksperymenty dostarczaja nam informacji na temat wydajnosci produk-
cji Swiatla fluorescencji przez wielkie pegki. Na tej podstawie mozna przeliczy¢ liczbe
fotonéw fluorescencji wyemitowanych z danego obszaru atmosfery tuz po przejsciu wiel-
kiego peku, uzyskang na podstawie analizy sygnalu zarejestrowanego przez detektor, na
energi¢ peku zdeponowang w tym samym miejscu atmosfery. Powtarzajac te procedure
dla kazdego obszaru nieba z ktérego zarejestrowano sygnat, mozna wyznaczy¢ profil po-
dluzny zdeponowanej energii pgku w zakresie pola widzenia detektora fluorescencyjnego.
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Rysunek 32: Przyktadowy sygnal rejestrowany na aperturze teleskopu optycznego [202]. Cienio-
wane pola reprezentuja wktady od bezposredniego i rozproszonego Swiatta Czerenkowa oraz od
wielokrotnych rozproszen.

Aby przedluzy¢ ten profil na caty zakres drogi przebytej przez pek w atmosferze dopa-
sowuje si¢ profil Gaissera-Hillasa fqu(X ) (zobacz réwnanie |3| w rozdziale . Przy-
ktadowy profil podtuzny zmierzony przez detektor fluorescencyjny Obserwatorium Pierre
Auger wraz z dopasowang funkcja Gaissera-Hillasa przedstawiony jest na rysunku 33}

Znajac profil podtuzny peku okreSlony funkcja fou(X) mozna obliczy¢ catkowita
energi¢ pozostawiong przez pek w atmosferze, ktéra wynosi

o = / Fan(X)dX. @1
0

Rozwiazujac powyzsza calkg przez nastgpujace podstawienia:

X — X X — X,
== 70 i w= a0 (22)

t
A A

oraz korzystajac z definicji funkcji gamma Eulera (I'), otrzymujemy

Bt = dE /dX ma\ ( )w D(w + 1), (23)

e
w
gdzie dFE/d X nax = fon(Xmax). Do obliczenia catkowitej energii peku Erp konieczne
jest poprawienie uzyskanej w ten sposob energii kalorymetrycznej E., na niewidoczna
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Rysunek 33: Przyktad zmierzonego profilu energii zdeponowanej w atmosferze przez wielki pek
w funkcji glebokosci atmosferycznej X, liczonej wzdtuz trajektorii peku [202]. Ciagla linia za-
znaczone jest dopasowanie profilu Gaissera-Hillasa. Zrekonstruowana energia obserwowanego
peku wynosi okoto 30 EeV.

energi¢ unoszong przez neutrina i wysokoenergetyczne miony. Wspoéiczynnik korekcyjny
finy otrzymuje si¢ z symulacji Monte Carlo [204]]. Ostatecznie, catkowita energia peku
(energia czastki pierwotnej inicjujacej pek) jest rowna Erp = finy Feal-

W ogélnosci mozliwa jest tez obserwacja wielkich pgkéw za pomoca systemu ztozo-
nego z kilku detektoréw fluorescencyjnych, z ktérych kazdy jest tzw. ,,okiem”. Metoda ta
stosowana jest w Obserwatorium Pierre Auger 1 Telescope Array. Jednoczesna detekcja
za pomocg dwoch (tzw. detekcja stereo) lub wigkszej liczby detektoréw, umiejscowio-
nych w pewnej odlegtosci od siebie, pozwala na bardziej precyzyjne pomiary wszystkich
parametrow peku.

3.2.3 Detekcja hybrydowa

Kazda z metod detekcji promieni kosmicznych ultra-wysokich energii ma swoje zalety i
wady. Detektor fluorescencyjny obserwuje podtuzne profile pgkéw, zapewniajac bardzo
doktadny, kalorymetryczny pomiar ich energii. Jednoczesnie umozliwia on bezposrednia
obserwacje potozenn maksimum pegkéw X .., tym samym dostarczajac cennych infor-
macji o skladzie masowym promieni kosmicznych. Niestety jego czas pracy jest silnie
ograniczony przez warunki atmosferyczne, w przeciwienstwie do detektora powierzch-
niowego, ktéry dziata nieprzerwanie, w kazdych warunkach pogodowych, mierzac roz-
ktady poprzeczne pgkéw na gruncie. W oczywisty sposob taki pomiar ograniczony jest
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Rysunek 34: Zalezno$¢ migdzy obserwowanym potozeniem peku na niebie, danym przez jego
wysokos$¢ katowa y, mierzona w ptaszczyznie SDP, a czasem obserwacji t [202]. Kolorowymi
punktami zaznaczone s dane uzyskane przez detektor fluorescencyjny, natomiast czarnymi kwa-
dratami dane z detektora powierzchniowego. Dopasowania czasowe, pozwalajace okresli¢ potoze-
nie osi peku, przedstawione sa za pomocg kolorowych linii: czerwona krzywa odpowiada rekon-
strukcji przy wykorzystaniu tylko detektora fluorescencyjnego (Mono), a niebieska rekonstrukcje
hybrydowa z uwzglednieniem informacji zebranych réwniez przez detektor powierzchniowy (Hy-
brid). Parametry okreSlajace potozenie osi peku, tj. R, xo 1 to, sa znacznie lepiej wyznaczone w
przypadku rekonstrukcji hybrydowe;.

tylko do jednego przekroju poprzecznego, przez co analiza danych jest silnie zalezna od
stosowanych modeli i symulacji rozwoju wielkich pgkéw. Powoduje to stosunkowo mata
doktadno$¢ pomiaru energii. Jednoczesnie ten typ detektoréw charakteryzuje si¢ duza
precyzja wyznaczania geometrii pgkéw. Obecnie dziatajace detektory powierzchniowe
maja duze problemy w samodzielnym okreSlaniu sktadu masowego promieni kosmicz-
nych. W przysztoSci moze ulec to zmianie poprzez potaczenie pomiaréw z réznych typoéw
detektoréw powierzchniowych, umozliwiajac tym samym separacj¢ sktadowej mionowe;j
1 elektromagnetycznej wielkich pgkéw atmosferycznych.

Gtéwna zaleta detekcji hybrydowej, wykorzystywanej migdzy innymi w Obserwato-
rium Pierre Auger, ktéra taczy pomiary detektora powierzchniowego z pomiarami optycz-
nymi za pomoca detektora fluorescencyjnego, jest znaczne zwigkszenie doktadnosci w
stosunku do pomiar6w dokonywanych przez oba te detektory z osobna. faczenie kom-
plementarnych technik detekcji dostarcza wigkszej iloSci danych, pozwalajac uzyskaé
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Rysunek 35: Poréwnanie potozenia rdzenia przyktadowego pgku wyznaczonego na podstawie da-
nych z pojedynczego budynku (,,0ka”) detektora fluorescencyjnego Obserwatorium Pierre Auger
i przy uzyciu rekonstrukcji hybrydowej [205]]. Przedstawiony pek zostal zarejestrowany przez de-
tektor fluorescencyjny w Los Morados. Strzatka skierowana w d6t wskazuje kierunek do tego de-
tektora, jednoczes$nie dwie rownolegte linie pokazuja niepewnos$¢ wyznaczenia ptaszczyzny SDP
na poziomie gruntu. Mata i duza elipsa reprezentuja odpowiednio niepewnos¢ potozenia rdzenia
peku na powierzchni ziemi zwiazang z rekonstrukcja hybrydowa i rekonstrukcja oparta na danych
z tylko jednego ,,0ka”. Strzatki wskazuja zrekonstruowane polozenia rdzenia pgku w obu przy-
padkach, ich dtugos¢ jest proporcjonalna do sinusa zrekonstruowanego kata zenitalnego. Stacje
detektora powierzchniowego oznaczone sa matymi okregami, natomiast (dwie) stacje z zarejestro-
wanym sygnatem zaznaczone sa jako czerwone kota o promieniu proporcjonalnym do logarytmu
odbieranego sygnatu. Stacje te wykorzystywane byly w rekonstrukcji hybrydowej. Detektor hy-
brydowy Obserwatorium Pierre Auger umozliwia wyznaczanie kierunku i potozenia osi pgku na
gruncie z doktadnos$cia lepsza niz 0.6° i 50 m.

pelniejszy obraz zjawiska wielkich pekéw. Umozliwia to bardziej precyzyjne okresle-
nie r6znych wilasciwosci czastek pierwotnych promieniowania kosmicznego. Obserwacja
tych samych pgkéw za pomoca réznych technik detekcji pozwala réwniez na wzajemne
testowanie tych metod 1 udoskonalanie sposoboéw analizy danych. Przyktadowo, umoz-
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Rysunek 36: Poréwnanie wynikéw rekonstrukcji hybrydowej (Hybrid) i rekonstrukcji opartej na
danych z pojedynczego ,,0ka” (Mono) uzyskanych przez Obserwatorium Pierre Auger dla przy-
ktadowego peku [206]]. Najlepiej dopasowane wartosci parametrow 2, i xo 0znaczone sa gwiazd-
kami, natomiast elipsy reprezentujq ich niepewnosci pomiarowe.

liwia to kalibracje¢ skali energii detektora powierzchniowego przy wykorzystaniu pegkow
hybrydowych (obserwowanych jednoczesnie przez detektor FD i SD).

Do niedawna pod pojeciem detekcji hybrydowej rozumiano jednoczesne pomiary
przez detektor powierzchniowy i fluorescencyjny. Jednakze powoli nabiera ono nowego
znaczenia. Stosowanie réznych typéw detektoréw w obrgbie Obserwatorium Pierre Au-
ger juz w chwili obecnej umozliwia taczenie wielu technik detekcji rownoczesnie (tech-
niki radiowej, fluorescencyjnej, detektorow mionowych i standardowych czerenkowskich
detektoréw czastek). Obecnie prowadzona rozbudowa Obserwatorium, obejmujaca uzu-
petnienie stacji detektora powierzchniowego o liczniki scyntylacyjne, jak réwniez rozsze-
rzenie detektora radiowego na cata powierzchnig detektora Auger, w potaczeniu z rozwo-
jem nowatorskich technik analizy danych, juz wkrétce powinno zaowocowaé rozwojem
techniki hybrydowej na niespotykana dotad skalg. Pod tym pojgciem rozumieé bedziemy
faczenie nie dwoch lecz wielu technik detekcji wielkich pekéw jednoczesnie.

W detektorze fluorescencyjnym wielkie peki obserwowane sa jako sekwencja czasowa
wyzwalanych pikseli w kamerze ztozonej z fotopowielaczy. Sekwencja ta ma kluczowe
znaczenie przy wyznaczaniu potozenia osi pgku w obrgbie ptaszczyzny pek-detektor (pta-
szczyzny SDP). W rekonstrukcji opartej na pojedynczym detektorze fluorescencyjnym
(pojedynczym ,,0ku”), czyli tzw. rekonstrukcji mono, doktadno$¢ wyznaczania osi pgku
ulega znacznemu pogorszeniu w sytuacji, gdy mierzona predkos¢ katowa pgku nie zmie-

67



S, [VEM]

100

10

Lo T T R B

4567 10 20 3040 100
E,, [EeV]

W

Rysunek 37: Kalibracja energii detektora powierzchniowego za pomoca detektora fluorescencyj-
nego w Obserwatorium Pierre Auger [2]. Przedstawiona jest korelacja migdzy energia Frp wy-
znaczona przez detektor fluorescencyjny, a estymatorem energii Ssg detektora powierzchniowego.

nia si¢ w sposéb znaczacy w stosunku do obserwowanej dtugosci toru. W takim przy-
padku potozenie osi pgku bedzie stabo okreslone, co jest rtéwnowazne duzej niepewnosci
w rekonstrukcji kierunku nadejScia pgku oraz punktu przecigcia jego osi z powierzchnia
ziemi. Niepewnosci te propaguja si¢ na inne parametry peku, w szczegélno$ci zmniej-
szaja doktadno$¢ wyznaczania energii. Do poprawy precyzji pomiaréw bardzo pomocna
jest informacja o czasie nadejscia pgku do detektora naziemnego. Uwzglgdnienie tej in-
formacji, nawet w przypadku gdy pek wyzwala tylko jedna stacjg¢, powoduje, ze precyzja
wyznaczania geometrii wielkiego pgku, a przez to i innych jego parametréw, znaczaco
wzrasta. Zaprezentowane jest to na rysunkach [34] - [36] gdzie poréwnane sa wyniki re-
konstrukcji hybrydowej (w oparciu o informacj¢ czasowa z kilku stacji detektora po-
wierzchniowego) z rekonstrukcja wykorzystujaca tylko jedno ,,0ko” fluorescencyjnego
systemu detekcji (rekonstrukcja mono). Wynika z nich, ze zastosowanie hybrydowej me-
tody detekcji poprawia doktadno$S¢ wyznaczania potozenia osi peku na gruncie z kilku
kilometréw do kilkudziesigciu metrow, natomiast kierunku peku z kilkudziesigciu stopni
do ponizej jednego stopnia.

Hybrydowa detekcja ma istotne znaczenie réwniez w konteks$cie poprawy doktad-
nosci pomiaréw energii pgkdw w detektorach powierzchniowych. Wyznaczanie energii
za pomocg tych detektorow opiera si¢ na symulacjach rozwoju wielkich pekéw, z czym
nieodiacznie zwigzana jest koniecznos$¢ stosowania modeli oddziatywarn hadronowych.
Modele te obarczone sa duzymi niepewnosciami. Detektory fluorescencyjne pozbawione
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sa tych wad, pozwalajac na kalorymetryczny, znacznie doktadniejszy pomiar energii. Ze-
branie odpowiednio duzej prébki pgkéw obserwowanych jednocze$nie przez oba typy
detektorow umozliwia kalibracj¢ detektora powierzchniowego, co przedstawione jest na
rysunku [37] Przeprowadzenie takiej kalibracji pozwala na bardziej doktadne pomiary
energii przez detektor powierzchniowy.

3.3 Detektory radiowe
3.3.1 Przeglad eksperymentow radiowych

Technika radiowej detekcji wielkich pgkéw atmosferycznych narodzita si¢ ponad pot
wieku temu wraz z publikacja pierwszych prac przewidujacych emisje fal radiowych
przez kaskady czastek wtérnych [51,54]. To wtasnie w oparciu o t¢ metode, w latach
60-tych i 70-tych XX wieku, prowadzone byty liczne eksperymenty w r6znych lokaliza-
cjach na catym §wiecie [207]. Na szczegdlng uwage zastuguja tutaj badania przeprowa-
dzone w Jodrell Bank [208] i Haverah Park [209] w Anglii, w miejscowosci Medicina
we Wtoszech [210], w Penticton w Kanadzie [211], w Moskwie [212], czy tez na gérze
Chacaltaya w Boliwii [213]]. Te pierwsze eksperymenty, prowadzone w oparciu o analo-
gowa technike detekcji fal radiowych, polegaly gtéwnie na robieniu zdjgé oscyloskopom
wyzwolonym przez proste detektory wielkich pekow, takich jak sieci licznikow Geigera-
Miillera. Podczas tej pionierskiej fazy zbadano szeroki zakres pasm czgstotliwosci: emi-
sja radiowa przez wielkie peki zostata zaobserwowana nie tylko w zakresie 30 — 80 MHz
(zakres najczgsciej uzywany w chwili obecnej), ale réwniez przy wyzszych czgstotliwo-
$ci dochodzacych do kilkuset MHz [214-217]]. Ponadto zostata ogtoszona obserwacja sy-
gnatu radiowego przy czestotliwosci kilku MHz, a nawet blisko 100 kHz [216,218-223].

Po poczatkowych sukcesach odnoszonych przez technike radiowa nastapito niemal
catkowite zaprzestanie badan nad ta metoda detekcji promieni kosmicznych. Wynikato to
mig¢dzy innymi z faktu, ze doktadno$¢ rekonstrukcji parametréw wielkiego peku osiagana
przy pomiarach radiowych nie doréwnywata doktadnosci uzyskiwanej przy wykorzysta-
niu innych technik. Dopiero poczatkiem XXI wieku nastapil ponowny wzrost zaintere-
sowania ta metoda [224]]. Zwiazane to bylo gléwnie z rozwojem cyfrowej techniki de-
tekcji fal radiowych, jak réwniez z ilo§ciowym zrozumieniem emisji fal radiowych przez
wielkie peki. Pozwolilo to na budowe i pomysina eksploatacja sieci anten radiowych
nowej generacji, takich jak LOFAR Prototype Station (LOPES) [225], Cosmic Ray De-
tection Array with Logarithmic Electromagnetic Antennas (CODALEMA) [226], Low
Frequency Array (LOFAR) [227], Auger Engineering Radio Array (AERA) [228],229],
Tunka-Rex [230], i wielu innych. W chwili obecnej eksperymenty radiowe osiagnety
fazg¢ dojrzatosci, doréwnujac doktadnoscia klasycznym metodom detekcji promieni ko-
smicznych (detektorom powierzchniowym i fluorescencyjnym). Potencjat naukowy tech-
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niki radiowej wydaje si¢ by¢ najwigkszy w potaczeniu z naziemnymi detektorami czastek
(detektorami powierzchniowymi), poniewaz taka kombinacja komplementarnych detek-
toréw moze znaczaco zwigkszy¢ doktadno§¢ wyznaczania parametréw wielkich pgkow.
Ten wzrost doktadnoSci jest kluczowy dla lepszej separacji réznych typoéw czastek pier-
wotnych, takich jak fotony, neutrina, czy jadra atomowe o réznej liczbie masowej. Peki
inicjowane przez te czastki r6znig si¢ Srednig glgbokoscia maksimum X .., stosunkiem
amplitudy sygnatu radiowego do liczby mionéw, czy tez wartoSciami innych mierzo-
nych parametrow peku. Czesto réznice te sa stosunkowe niewielkie, stad wymagana jest
duza precyzja pomiaréw. Z powyzszych wzgledéw wydaje si¢, ze eksperyment AERA
sktadajacy si¢ z ponad stu anten radiowych rozmieszczonych na terenie Obserwatorium
Pierre Auger stwarza obecnie najlepsze warunki do doskonalenia radiowej techniki detek-
cji wielkich pgkéw atmosferycznych. Planowane jest rozszerzenie tego eksperymentu w
ciagu kilku lat na cala powierzchni¢ Obserwatorium. Po rozbudowie bedzie to najwigk-
sza sie¢ anten radiowych (dedykowanych badaniom promieni kosmicznych) na Swiecie
zajmujaca powierzchnie okoto 3000 km?, ktéra pozwoli na réwnoczesna obserwacje pe-
kéw atmosferycznych za pomoca trzech technik detekcji, tj. detektora powierzchniowego,
fluorescencyjnego i radiowego. Srodki na rozbudowe detektora AERA zostaty juz przy-
znane.

Oprocz detekcji wielkich pekéw w powietrzu technike radiowa mozna wykorzystaé
do obserwacji kaskad czastek wtérnych inicjowanych przez promienie kosmiczne w ge-
stych osrodkach, takich jak 16d czy skaty, co jest obiecujaca metoda wykrywania neutrin
o ultra-wysokich energiach. Kilka prowadzonych na Antarktydzie pionierskich ekspery-
mentow, takich jak Askaryan Radio Array (ARA) [231,232], Antarctic Ross Ice Shelf
Antenna Neutrino Array (ARIANNA) [233] i Antarctic Impulsive Transient Antenna
(ANITA) [234,]235]] poszukuje obecnie sygnatu radiowego z kaskad czastek wtérnych
indukowanych w lodzie przez neutrina. Ostatni z tych eksperymentéw polega na przepro-
wadzaniu lotéw balonowych z systemem anten radiowych na poktadzie. Co ciekawe, w
zaleznosci od kata obserwacji, anteny te zdolne sa rowniez do rejestracji sygnatu radio-
wego wytworzonego w powietrzu przez wielkie pgki w sposéb bezposredni lub po jego
wczesniejszym odbiciu od powierzchni lodu [235].

Z. obecnie planowanych (przysztych) eksperymentéw radiowych do najciekawszych
naleza Synoptic Wideband Orbiting Radio Detector (SWORD) [236], Giant Radio Array
for Neutrino Detection (GRAND) [237] i Square Kilometre Array (SKA) [238]. Pierw-
szy z nich to misja satelitarna, w ktorej sposéb detekcji promieni kosmicznych oparty
jest na technice przetestowanej w balonowym eksperymencie ANITA. SWORD bedzie
wykrywal promieniowanie geomagnetyczne [51,52] emitowane przez wielkie pgki w po-
wietrzu, ktére przy najwyzszych energiach pgku moze by¢ obserwowane z duzych od-
legtosci. Sygnal radiowy bedzie rejestrowany po odbiciu od powierzchni ziemi. Mi-
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sje satelitarne maja znaczny potencjat poprawienia statystyki obserwacji wielkich pekow,
poniewaz nawet male anteny umieszczone w przestrzeni kosmicznej moga miec ekspo-
zycje znacznie wigksze niz w przypadku Obserwatorium Pierre Auger. Wysoko$¢ orbity
satelity SWORD, ktéra ma wynosi¢ 600 — 800 km, zapewni obserwacje olbrzymiego ob-
szaru Ziemi, umozliwiajac tym samym detekcj¢ ponad stu pgkéw o energiach wigkszych
niz 10%° eV na rok. Duzym wyzwaniem w tym eksperymencie bedzie uwzglednienie
znieksztatcen sygnatu radiowego w wyniku jego przejscia przez jonosferg. Z kolei de-
tektor GRAND, jezeli zostanie zbudowany, bgdzie detektorem o gigantycznej aperturze,
skfadajacym si¢ z ~ 10° anten rozmieszczonych na ogromnym obszarze ~ 2 x 10° km?
potozonym w gérach Tienszan w Chinach. Jego gtéwnym celem bgdzie wykrywanie neu-
trin ultra-wysokich energii, ktére oddziatujac w okolicznych gérach inicjuja wielkie peki
w atmosferze. Ostatni z eksperymentéw, czyli SKA, bedzie sktadat si¢ z okoto 60000
anten gesto upakowanych na powierzchni 1 km?. Umozliwi to pomiar X,,., pekéw o
maksymalnej energii kilku 10'® eV z niespotykana dotad doktadno$cia wynoszaca okolo
10 g/cm?, znacznie lepsza niz uzyskiwana w dotychczasowych eksperymentach. Do-
datkowo bedzie on poszukiwac sygnatu radiowego emitowanego przez kaskady czastek
wtdrnych inicjowane przez promienie kosmiczne w ksigzycowym regolicie (w warstwie
luznej, zwietrzalej skaty pokrywajacej powierzchnig¢ Ksigzyca).

Metoda radiowej detekcji wielkich pgkéw atmosferycznych jest w swej koncepcji bar-
dzo podobna do techniki opartej na sieciach detektorow powierzchniowych, w ktérej ko-
rzysta si¢ z wielu stacji rozmieszczonych na duzym obszarze. Jednak w przeciwienistwie
do detektora powierzchniowego, zamiast samych czastek, rejestruje si¢ tutaj fale radiowe
emitowane przez pek. Emisja radiowa pochodzi gtdwnie z obszaru lezacego w poblizu
maksimum peku, tj. z odcinka toru wielkiego pgku, wzdtuz ktérego liczba jego czastek
utrzymuje si¢ na poziomie wystarczajacym do zapewnienia znaczacej emisji radiowej.
Odcinek toru, z ktérego nastgpuje emisja zawiera maksimum pgku, jednoczes$nie rozciaga
si¢ on na odlegtos¢ kilku kilometréw w atmosferze. Anteny radiowe sg tanie. Pozwala
to na pokrycie nimi duzych obszaréw stosunkowo matym kosztem, umozliwiajac tym
samym obserwacje promieni kosmicznych ultra-wysokich energii. W detektorach radio-
wych uzywa si¢ ré6znych typéw anten, z ktérych kazdy ma swoje zalety i wady. Réznig
si¢ one czutosScia, kierunkowoscia, doktadnoscia pomiar6éw i cena. Sama cena jest przy
tym malo istotna, poniewaz ogdlne koszty zwigzane z budowa i utrzymaniem detektora
radiowego zdominowane sa czgsto przez zasoby wymagane do samego montazu anten i
rozmieszczenia detektoréw. W zalezno$ci od infrastruktury dostgpnej w danym miejscu,
dostgpnosci finansowania, czy tez konkretnych celéw eksperymentu, najlepszym wybo-
rem beda rézne typy anten. Warto w tym miejscu zaznaczyC, Ze przynajmniej w przy-
padku szeroko stosowanego pasma czestotliwosci ponizej 100 MHz, rodzaj anteny nie
jest szczegdlnie istotny dla ogdlnej doktadnosci eksperymentu, poniewaz galaktyczne tlo
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Rysunek 38: Anteny uzywane przez rozne sieci detektoréw radiowych: (u gory z lewej) antena
dipolowa w ksztatcie odwréconego v (ang. inverted v-shape dipole) w eksperymencie LOPES
(239, (u gory z prawej) antena motylkowa (ang. butterfly) w eksperymencie CODALEMA [240],
(na dole z lewej) logarytmiczno-periodyczna antena dipolowa (LPDA, ang. logarithmic periodic
dipole antenna) w eksperymencie AERA [241]], i (na dole z prawej) mata aperiodyczna antena
petlowa z obciazeniem (SALLA, ang. short / small aperiodic loaded loop antenna) w Tunka-

Rex I@]

radiowe z reguty przewyzsza szumy zwigzane z samg anteng i zastosowang elektronika.
Na rysunku [38] przedstawionych jest kilka typéw anten wykorzystywanych w ekspery-
mentach radiowych.

3.3.2 Mechanizmy emisji radiowej

Zrédtem emisji radiowej wielkiego peku sa, nalezace do jego sktadowej elektromagne-
tycznej, relatywistyczne elektrony i pozytony, przy znikomym wktadzie innych czastek
(ze wzgledu na zbyt maly stosunek ich tadunku do masy). W przypadku typowych cze-
stotliwosci uzywanych do obserwacji (od kilku MHz do kilku GHz) najwazniejszymi
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Rysunek 39: Ilustracja mechanizméw emisji radiowej wielkich pekéw atmosferycznych. Strzatki
oznaczaja kierunek polaryzacji liniowej emitowanej fali radiowej w ptaszczyzZnie prostopadtej do
osi peku. (U gdry) przedstawiony jest efekt geomagnetyczny [243]244]. Elektrony i pozytony
peku sa odchylane w przeciwnych kierunkach przez pole magnetyczne Ziemi B. Prowadzi to
do powstania zmiennego w czasie pradu o kierunku poprzecznym zaréwno do osi pegku jak i do
pola magnetycznego, tj. o kierunku zgodnym z sita Lorentza ¢ X B, gdzie ¥ to predkos¢ typo-
wej czastki. Prad ten jest Zrédlem emisji radiowej, ktdra jest spolaryzowana liniowo wzdluz jego
kierunku. W szczegélnym przypadku pekéw pionowych emisja ta jest spolaryzowana wzdluz
kierunku wschéd-zachéd. (Na dole) efekt Askariana [244]245]. W trakcie rozwoju kaskady nie-
ktére pozytony anihiluja z elektronami atoméw powietrza. Powstale w ten sposéb fotony jonizuja
kolejne atomy dzigki czemu dodatkowe elektrony staja si¢ czg¢Scia kaskady, podczas gdy znacz-
nie cigzsze jony dodatnie pozostaja w tyle. W ten sposéb powstaje zmienna w czasie nadwyzka
fadunku (elektronéw), ktéra jest Zrodiem emisji radiowej. fadunek ten mozna traktowac jako
punktowy, stad emisja Askariana jest spolaryzowana radialnie.

mechanizmami emisji sa efekt geomagnetyczny [STH53], czyli emisja zwiazana z pradem
poprzecznym indukowanym w peku przez pole magnetyczne Ziemi, oraz efekt Aska-
riana [54,/55]], w ktérym emisja spowodowana jest zmienna w czasie nadwyzka tadunku
ujemnego. Efekt geomagnetyczny zwiazany jest z sitla Lorentza pola magnetycznego
Ziemi, ktéra odchyla elektrony i pozytony w przeciwnych kierunkach (zobacz rysunek
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Rysunek 40: Wygtadzona mapa nieba przedstawiajaca rozktad kierunkéw nadejScia sygnalow
radiowych we wspétrzednych lokalnych (kat zenitalny, azymut). Zenit znajduje si¢ w samym
centrum mapy. Kierunkom §wiata odpowiadaja rézne azymuty: pétnoc (0°, géra), zachdd (lewo,
90°), potudnie (dét, 180°) i wschdd (prawo, 270°). Kierunek pola geomagnetycznego zazna-
czony jest czerwong kropka. Mapa obejmuje zdarzenia zarejestrowane przez eksperyment CODA-
LEMA [246]. Uderzajaca cecha jest ksztalt rozktadu azymutalnego, a doktadniej duza asymetria
pomiedzy kierunkiem pétnocnym (gérna potowa mapy) i potudniowym (dolna potowa) w liczbie
zaobserwowanych zdarzen (sygnatéw radiowych wielkich pegkéw). Niedobor sygnatéw pochodza-
cych z potudniowej czgsci (lokalnej) pétkuli jest oczekiwany tylko wtedy, gdy peki przychodzace
z p6inocy i potudnia generuja rézne sygnaty radiowe.

[39). Czastki te nie poruszaja sie jednak bez przeszkdd, co chwile zderzajac si¢ z czastecz-
kami powietrza. Przyspieszenie zwigzane z polem magnetycznym i opéZnienie spowodo-
wane oddziatywaniem z czasteczkami powietrza wzajemnie si¢ rOwnowaza, co efektyw-
nie prowadzi do powstania dryfu elektronéw i1 pozytonéw wzdtuz kierunku Wyznaczo-
nego przez sile Lorentza, tj. U X B, gdzie v jest predkoscia czastek peku a B jest wek-
torem indukcji pola geomagnetycznego. Sytuacja jest tutaj podobna do ruchu elektronéw
w przewodniku, do ktérego przytozono napigcie. Poniewaz wszystkie czastki pgku poru-
szaja si¢ w przyblizeniu wzdtuz osi peku, powstaly prad jest do tej osi prostopadly (bedac
jednoczesnie prostopadtym do kierunku pola magnetycznego Ziemi), stad nazywamy go
pradem poprzecznym. Jego natgzenie zmienia si¢ wraz ze zmiang liczby czastek w peku,
ktéra najpierw rosnie, potem osiagga maksimum, a na koncu spada w miar¢ wygaszania
peku. To wiasnie zmienny w czasie prad poprzeczny jest Zrédlem promieniowania elek-
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Rysunek 41: Catkowita liczba pgkow zarejestrowanych przez naziemna sie¢ detektoréw czastek
KASCADE-Grande [247] (biaty histogram) oraz liczba pgkéw zarejestrowanych w tym samym
czasie w koincydencji z detektorem radiowym LOPES [225] (czerwony histogram) w funkcji kata
geomagnetycznego « [248L249]. Stosunek liczby pekéw zarejestrowanych w koincydencji z de-
tektorem radiowym do catkowitej liczby pgkow zarejestrowanych przez detektor powierzchniowy
jest miara efektywnosci detekcji wielkich pgkow metoda radiowa. Latwo zauwazy¢, ze efektyw-
no$¢ ta spada w miarg przesuwania si¢ ku mniejszym wartoSciom katéw «. Zwiazane jest to ze
stabsza emisja geomagnetyczng pekdw, ktérych kierunki propagacji sa zblizone do kierunku lokal-
nego pola magnetycznego. Innymi stowy wielko§¢ emisji radiowej czesci z tych pekow (zwlaszcza
inicjowanych przez czastki pierwotne o mniejszej energii) spada ponizej progu detekc;ji.

tromagnetycznego peku. Amplituda sygnatu geomagnetycznego jest proporcjonalna do
sity Lorentza, zalezy wigc od nat¢zenia lokalnego pola magnetycznego Ziemi, jak réw-
niez od kata pomigdzy kierunkiem tego pola a osia peku, tj. od kata geomagnetycznego
a. Oznacza to, ze peki nadchodzace z kierunkéw zblizonych do kierunku lokalnego pola
magnetycznego Ziemi beda emitowac stabszy sygnal radiowy. Prowadzi to do powstania
charakterystycznej asymetrii pétnoc-potudnie w efektywnosci detekcji wielkich pgkow
atmosferycznych. Asymetria ta przedstawiona jest na rysunku [0} ktéry zawiera mape
nieba z rozktadem liczby pgkéw zarejestrowanych przez typowy detektor radiowy. Wy-
raznie widoczny jest niedobor sygnatéw radiowych nadchodzacych z kierunku potudnio-
wego (zgodnego z kierunkiem pola magnetycznego). Podobny efekt mozna zaobserwo-
waé w przypadku zaleznoSci liczby zarejestrowanych pgkéw od kata geomagnetycznego
« (zobacz rysunek @), gdzie ewidentny jest spadek efektywnosci detekcji przy matych
katach «.

Energia wypromieniowana przez pek w wyniku efektu geomagnetycznego wzrasta
z czasem trwania tej emisji. W zwiazku z tym jest ona nieco silniejsza w przypadku
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nachylonych pekéw majacych maksimum wysoko w atmosferze, gdzie ze wzgledu na
matg gesto$¢ powietrza ewolucja pekdw (zmiana liczby czastek) w okolicach maksimum
ich rozwoju przebiega wolniej. Oznacza to, ze odcinek toru nachylonego peku odpo-
wiedzialny za emisj¢ radiowa jest dtuzszy niz w przypadku pekéw o mniejszych katach
zenitalnych. Wynika stad dtuzszy czas emisji i silniejszy sygnat radiowy. Z odwrotng
sytuacja mamy do czynienia w przypadku pionowych pgkéw, ktérych maksima znajduja
si¢ blizej powierzchni ziemi, a wigc i dlugo$¢ odcinka toru, z ktérego nastgpuje emisja
jest mniejsza, co oznacza jej krétszy czas 1 stabszy sygnatl radiowy.

Niezaleznie od kata zenitalnego, dlugos¢ toru wielkiego peku, z ktérego pochodzi
gléwna czg$¢ emis;ji jest znacznie wigksza w przypadku kaskad inicjowanych w powie-
trzu (kilka kilometréw) niz w oS§rodkach gestych (kilka metréw), co jest gtéwnym powo-
dem, dla ktérego geomagnetyczna emisja jest znikoma w gestych osrodkach (zbyt krétki
czas emisji). Z powodu relatywistycznych predkosci czastek emitujacych sygnat radiowy
nastepuje kompresja tego sygnalu w czasie, przez co zwigksza si¢ jego czestotliwos¢ jak
rowniez ulega on wzmocnieniu. Sygnat geomagnetyczny emitowany jest w krétkich im-
pulsach (od kilku do kilkuset nanosekund), skupionych wokoét osi pgku, w kierunku do
przodu (w kierunku zgodnym z kierunkiem propagacji peku). Z krétkim czasem trwa-
nia sygnalu stowarzyszone jest jego szerokie spektrum czgstotliwosci. Ze wzgledu na
efekty geometryczne impulsy staja si¢ dluzsze, a ich czgstotliwosci przesuwaja si¢ ku
mniejszym wartoSciom wraz z oddalaniem si¢ obserwatora od osi peku. Niezaleznie od
pozycji obserwatora, promieniowanie geomagnetyczne jest liniowo spolaryzowane w kie-
runku wyznaczonym przez site Lorentza, tj. w kierunku o x B (zobacz rysunek . A\
szczegblnym przypadku pekdw pionowych emisja ta jest spolaryzowana wzdtuz kierunku
wschéd-zachdd.

Drugim mechanizmem emisji radiowej jest efekt Askariana [54,55]], w ktérym emisja
spowodowana jest zmienng w czasie nadwyzka tadunku ujemnego w wielkim peku. W
trakcie rozwoju kaskady elektromagnetycznej niektére pozytony, wchodzace w jej sktad,
anihiluja z elektronami atoméw powietrza produkujac fotony. Z kolei fotony moga joni-
zowaé atomy powietrza dzigki czemu kolejne elektrony staja si¢ czg¢Scia kaskady i zaczy-
naja poruszaé si¢ razem z nia, podczas gdy znacznie cigzsze jony dodatnie pozostaja w
tyle (rysunek [39). W ten sposéb powstaje asymetria pomigdzy liczba pozytonéw i elek-
tronéw. Asymetria ta, czyli nadwyzka tadunku ujemnego, dochodzi do 20 - 30% ogdlnej
liczby elektronéw i pozytonéw peku. Liczba nadmiarowych elektronéw zmienia si¢ w
czasie: ro$nie w miarg rozwoju pgku, osiaga maksimum, a nastgpnie maleje wraz z wyga-
szaniem peku. Prowadzi to do emisji impulsOw promieniowania elektromagnetycznego.
Ze wzgledu na wysoka gesto$¢ czastek blisko osi pgku nadwyzka tadunku (elektronéw)
jest tam najwigksza. Wynika stad, ze pgk mozna traktowac¢ w uproszczeniu jako tadunek
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punktowy, ktérego wielkoS¢ zmienia si¢ w czasie. Poniewaz linie sil pola elektrycznego
takiego fadunku maja kierunek radialny to emisja Askariana jest r6wniez spolaryzowana
radialnie (zobacz rysunek [39). Oznacza to, Ze polaryzacja mierzona przez obserwatora
zalezy od jego pozycji. Dodatkowo rozktad sygnatu radiowego jest symetryczny wzgle-
dem osi pgku, przy czym jego amplituda w centrum znika (jest réwna zeru) [250]. Po-
dobnie jak miato to miejsce w przypadku emisji geomagnetycznej, nastgpuje kompresja
sygnatu w czasie, przez co emisja Askariana jest silnie skupiona wokoét kierunku pro-
pagacji peku. Wynika stad ksztatt rozktadu sygnatu radiowego, ktéry przybiera forme
pierScienia o promieniu odpowiadajacym katowi Czerenkowa w oSrodku, w ktérym ta
emisja ma miejsce (powietrze, 16d, skaty, itp.). W powietrzu kat ten wynosi okoto 1°,
co w przypadku pionowych pgkéw odpowiada promieniowi pierScienia na gruncie okoto
100 m. Dla poréwnaniu kat Czerenkowa w lodzie wynosi 56°.

W przypadku kaskad czastek wtérnych inicjowanych w powietrzu emisja Askariana
jest zwykle stabsza niz emisja geomagnetyczna. Wzgledny wkitad tych dwoch efektéw
zalezy gtéwnie od sily Lorentza dziatajacej na czastki konkretnego pgku, a w szczegdl-
nosSci od kierunku peku i natgzenia pola geomagnetycznego w miejscu przeprowadzania
obserwacji. Typowy wktad efektu Askariana do catkowitej emisji radiowej wielkiego
peku jest na poziomie 10% [250-252]. Z zupekie inng sytuacja mamy do czynienia w
przypadku oSrodkéw gestych, w ktérych efekt geomagnetyczny zanika, przez co emisja
Askariana staje si¢ dominujacym, w zasadzie jedynym, mechanizmem emisji radiowej.
Badanie sygnatu radiowego z kaskad inicjowanych w gestych o$rodkach jest szczegdl-
nie istotne w kontekscie detekcji neutrin ultra-wysokich energii. Sposéb detekcji takiego
sygnatu nie r6zni si¢ zasadniczo od detekcji sygnatu radiowego wielkiego peku atmos-
ferycznego. Podstawowa réznica sa tutaj rozmiary samej kaskady, ktére w przypadku
gestych oSrodkéw sa znacznie mniejsze. Rozmiary poprzeczne (rozmiary dysku tworza-
cego kaskade) i podtuzne (droga na ktérej odbywa si¢ rozwdj i zanik kaskady) sa rzedu
metréw, gdzie centrum o najwigkszej gestosci czastek skupione wokot osi kaskady ma
rozmiary poprzeczne zaledwie 10 cm.

Niezaleznie od mechanizmu emisji, wigksza czg$¢ promieniowania radiowego po-
wstaje tam, gdzie gesto$¢ elektrondw jest najwyzsza. Poniewaz gestosc¢ ta szybko maleje
wraz ze wzrostem odlegtosci od osi peku [253]], rejon emisji znajduje si¢ w obrgbie pierw-
szego metra od niej, a jego grubos¢, bedac gruboscia frontu peku w jego centralnej czesci,
wynosi tylko kilka metréw. Radiowa emisja moze by¢ koherentna, jesli dtugos¢ fali ra-
diowe;j jest wigksza niz obszar emisji, co w naszym przypadku (pekéw atmosferycznych)
oznacza kilka metréw. Odpowiada to czgstotliwosciom ponizej 100 MHz (kilkaset MHz
do kilku GHz w przypadku kaskad inicjowanych w gestych osrodkach). Przy obserwacji
pod wigkszymi katami (w wigkszej odlegtosci od osi peku) nalezy uwzgledni¢ efektywna
grubos¢ peku ktéra z powodéw geometrycznych bedzie rosta wraz ze zwigkszajacym sig
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katem obserwacji. Ogélnie rzecz biorac przy wigkszych odlegltosciach od osi peku peing
koherentno$¢ sygnatu mozna uzyskaé jedynie dla wigkszych dlugosci fal, co oznacza,
ze pomiary przy nizszych czestotliwosciach pozwalaja na obserwacje pod wigkszymi ka-
tami. Pozwala to rowniez na rozmieszczenie anten radiowych w wigkszych odlegtosciach
od siebie, co ma istotne znaczenie w przypadku obserwacji promieni kosmicznych ultra-
wysokich energii, gdzie wymagana jest duza apertura detektora. W wyniku koherencji
amplituda fali radiowe;j jest proporcjonalna do liczby czastek pgku N.. W zwiazku z tym
moc wypromieniowana przez pek skaluje si¢ kwadratowo z N, a ze wzgledu na zalez-
nos¢ £ o« N, réwniez kwadratowo z energia peku £ [254]. Ta ostatnia zaleznosc¢ jest
szczegoblnie przydatna przy wyznaczaniu energii wielkich pgkéw atmosferycznych.

3.3.3 Efekty propagacji

Predkos¢ propagaciji fali radiowej ¢/n zwiazana jest ze wsp6tczynnikiem zatamania Swia-
tta n, ktéry zalezy od gestosci 1 wilgotnoSci powietrza. Tuz przy gruncie przyjmuje on
warto$¢ n ~ 1.0003 [255]]. Z kolei promieniujace czastki wielkiego peku poruszaja si¢
praktycznie z predkosScia §wiatta w prézni c. Oznacza to, ze front pgku bedacy Zrédtem
emisji porusza si¢ szybciej niz emitowana przez niego fala radiowa. W emis;ji radio-
wej peku zaobserwujemy wigc te same efekty, ktére towarzysza emisji promieniowania
Czerenkowa, tj. kompresje sygnatu w czasie (przez co zwigksza si¢ jego czestotliwosé
i amplituda), jak réwniez silne skupienie emisji w wiazce skierowanej do przodu. Sa to
tzw. efekty Czerenkowa. Impulsy radiowe emitowane (w r6znych chwilach) pod katem
Czerenkowa 6, = arccos (1/n) = 1° przez przemieszczajacy si¢ front peku docieraja do
obserwatora niemal réwnoczes$nie. Prowadzi to do koherentnej emisji radiowej na stozku
Czerenkowa az do czgstotliwosci kilku GHz [256,257]]. Dlatego pierScienn Czerenkowa
pojawia si¢ przy duzych czestotliwo$ciach w rozktadzie sygnatlu radiowego wielkiego
peku na powierzchni ziemi (zobacz rysunek [258]. Srednica tego pierscienia zalezy
od odlegtosci maksimum peku od detektora. Oznacza to, ze w przypadku pekéw nachy-
lonych, gdzie maksimum emisji jest bardziej oddalone od detektora niz ma to miejsce dla
pekow pionowych, Srednica pierScienia jest wigksza. Ponadto przyjmuje on forme elipsy.
Wewnatrz pierScienia Czerenkowa kompresja sygnatu radiowego jest stabsza, przez co
czestotliwos¢ graniczna, powyzej ktérej emisja przestaje by¢ koherentna, maleje. Do-
datkowo sekwencja czasowa sygnatu jest odwrdcona, tzn. sygnaly emitowane we wcze-
snych fazach rozwoju pgku przybywaja pdzZniej niz te emitowane w czasie pdZniejszym.
Powyzsze cechy, znane z emisji Czerenkowa, sa niezalezne od konkretnego mechanizmu
emisji. W szczegdlnosci pierScien Czerenkowa oraz przesunigcie sygnatu ku wyzszym
czestotliwoSciom oczekiwane jest nie tylko w przypadku promieniowania Czerenkowa,
ale réwniez w przypadku dowolnej emisji elektromagnetycznej przez Zrédto poruszajace
si¢ szybciej niz Swiatto w danym oSrodku. Warto w tym miejscu podkresli¢, ze emisja
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Rysunek 42: Rozktad ($lad) emisji radiowej na gruncie, w zakresie czestotliwosci 300 — 1200
MHz, pionowego peku o energii 10'7 eV zainicjowanego przez jadro zelaza. Kolorami zazna-
czone sa rézne wartosci catkowitej amplitudy pola elektrycznego mierzonego w zalezno$ci od
polozenia wzgledem osi peku (znajdujacej si¢ w centrum). Symulacje wykonano za pomoca pro-
gramu CoREAS uwzgledniajac kierunek i natgzenie pola geomagnetycznego dla lokalizacji
detektora LOPES. Dobrze widoczny jest pierSciei Czerenkowa o $rednicy okoto 200 m. Rozktad
sygnatu nie jest osiowo symetryczny, co zwigzane jest z asymetria wschéd-zachéd spowodowana
superpozycja sygnalu geomagnetycznego o stalej polaryzacji i emisji Askariana o polaryzacji za-
leznej od potozenia.

radiowa pegku nie jest emisja Czerenkowska o czgstotliwosciach przesunigtych ku falom
mega- i gigahercowym, ale zwigzana jest z innymi, wcze$niej omawianymi, mechani-
zmami emisji.

3.3.4 Modelowanie sygnalu radiowego

Odpowiadajace szerokiemu spektrum czgstotliwosci impulsy radiowe peku sa krotkie z
typowym czasem trwania od kilku nanosekund (wewnatrz pier§cienia Czerenkowa) do
kilkuset nanosekund (daleko od osi peku). Oznacza to, ze dla kazdej czestotliwoSci im-
puls radiowy zawiera tylko kilka oscylacji. A zatem ksztatt mierzonego sygnatu bedzie
silnie zalezal od szerokosci pasma czgstotliwosci wykorzystywanego przez urzadzenie
pomiarowe. Dodatkowo bgdzie on znieksztatcony przez efekty aparaturowe. Na rysunku
M3] poréwnano symulowany ksztalt sygnatu radiowego o nieograniczonym zakresie cze-
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stotliwos$ci z sygnatem mierzonym w pasmie 40 — 80 MHz. Okazuje si¢, Zze zmierzone
impulsy radiowe maja catkowicie inng strukturg niz symulowany sygnat. Oznacza to, ze
informacje przydatne do rekonstrukcji pgku mozna wydoby¢ jedynie z amplitudy i czasu
przybycia sygnatu. Bardziej szczegétowe informacje co do doktadnego ksztattu impulsu
radiowego kryja si¢ za skomplikowana odpowiedzia detektora i sa trudne do odwiktania.

Réwnolegle z pracami nad budowa i rozwojem nowoczesnych detektoréw radiowych
podjeto wzmozony wysitek w celu komputerowego modelowania emisji radiowej kaskad
czastek wtérnych w powietrzu i w gestych oSrodkach. Wykonano szereg obliczeri i na
ich podstawie opracowano kilka programéw stuzacych do symulacji tej emisji [262]]. W
celu poprawnego opisu sygnatu radiowego niezbgdne jest nie tylko uwzglednienie efektu
geomagnetycznego i Askariana, ale rowniez wystepujacych efektow Czerenkowa, czyli
kompresji sygnatu w czasie i jego silnego skupienia w wigzce skierowanej do przodu.
Efekty te sa obecnie uwzglednione we wszystkich programach stuzacych do symulacji,
takich jak EVA [263]], ZHAireS [264], SELFAS [265] i CoREAS [259]. Poszczegdlne
programy réznia si¢ miedzy soba poziomem zlozonoSci, szczegétowoscia i wymagang
mocg obliczeniowa. Przyktadowo ZHAireS i COREAS stosuja metod¢ Monte Carlo sy-
mulujac emisje radiowa poszczegdlnych elektronéw 1 pozytonéw wchodzacych w sktad
wielkiego peku. Czyni je to doktadnymi, ale znacznie wydtuza czas symulacji. Por6wna-
nie poszczegdlnych programéw i1 wynikow uzyskiwanych za ich pomoca mozna znalez¢é
w [260].

Polaryzacja sygnatu radiowego emitowanego przez wielki pgk atmosferyczny nie jest
jednorodna, ale zalezy od potozenia obserwatora wzgledem osi peku [259]. Jest ona
wynikiem interferencji wektoréw pola elektrycznego stowarzyszonych z réznymi mecha-
nizmami emisji pgku. Wektor pola elektrycznego sygnatu geomagnetycznego jest zawsze
zgodny z kierunkiem sity Lorentza zwigzanej z polem magnetycznym Ziemi (kierunkiem
zgodnym z U X é), natomiast wektor pola elektrycznego emisji Askariana skierowany
jest radialnie w kierunku osi pgku. Wypadkowa polaryzacja zalezy od wzglednej inten-
sywnosci obu tych emisji 1 kata azymutalnego mierzonego wokot osi peku. Zobrazowane
jest to na rysunku 4] gdzie pokazano krzywe jakie zakresla wektor pola elektrycznego
na gruncie (tj. jego ewolucje czasowa) w zaleznosci od potozenia obserwatora wzgledem
osi peku. Symulacje przeprowadzono dla peku pionowego. W przypadku obserwatora
znajdujacego si¢ na wschdd od osi peku sktadowa geomagnetyczna i Askariana majg ten
sam zwrot, dodaja si¢ wigc konstruktywnie. Stad polaryzacja jest liniowa, zgodna z kie-
runkiem wschoéd-zachdd, a catkowita amplituda sygnatu radiowego rosnie. Z kolei dla
obserwatora znajdujacego si¢ po zachodniej stronie, obie komponenty pola elektrycznego
maja przeciwne zwroty, przez co sumuja si¢ one destruktywnie. Catkowita amplituda sy-
gnatlu maleje przy zachowaniu polaryzacji liniowej. To wtasnie ten efekt (konstruktywne;j
1 destruktywnej interferencji) odpowiedzialny jest za wystgpowanie asymetrii w Sladzie
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Rysunek 43: (U gory) symulowane ksztatty impulséw radiowych emitowanych przez pionowy
pek, obserwowane w réznych odlegtosciach od jego osi [260]. Symulowany sygnat odpowiada
sygnatowi o nieograniczonym zakresie czgstotliwosci. (Na dole) ksztalty sygnaléw zmierzonych
w pasmie czestotliwosci 40 — 80 MHz przez anteny detektora LOPES [261]]. Czasy przybycia sy-
gnatéw poprawiono ze wzgledu na ich geometryczne opdéZnienia. Oscylacyjna struktura sygnatéw
zwiazana jest z efektami aparaturowymi. Oba wykresy przedstawiaja sktadowa pola elektrycznego
w kierunku wschéd-zachéd.
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Rysunek 44: (Na zewnaqtrz) zaleznoS$¢ czasowa wektora pola elektrycznego, w zakresie czgstotli-
wosci 40-80 MHz, mierzonego na gruncie przez obserwatoréw znajdujacych si¢ w odlegtosci 100
m od osi pionowego peku (o energii 10'7 eV, indukowanego przez jadro Zelaza) w kierunku na
péinoc, pétnocny-wschéd, wschdd, potudniowy-wschéd, potudnie, potudniowy-zachdd, zachdd,
i pétnocny-zachéd (liczac od géry zgodnie z ruchem wskazéwek zegara) [259]. W symulacjach
uwzgledniono pole geomagnetyczne Bdla lokalizacji detektora LOPES. Kierunki wschdéd-zachéd
i p6inoc-potudnie sa zgodne odpowiednio z kierunkami o' x Bivx ¥ x B. Wykresy ilustruja
charakterystyke polaryzacji sygnatu radiowego peku. (W srodku) wewnetrzna cze$¢ Sladu emisji
radiowej o promieniu 100 m przedstawiajaca catkowita amplitude pola elektrycznego na grun-
cie [259]. Wyraznie wida¢ asymetrie sygnatu w kierunku wschéd-zachéd, bedaca wynikiem su-
perpozycji pola elektrycznego stowarzyszonego z emisja geomagnetyczng i Askariana.

radiowym peku, gdzie catkowita amplituda pola elektrycznego po stronie wschodniej od
osi peku jest wieksza niz po zachodniej (zobacz Srodek rysunku @4)). Przy innych poto-
zeniach obserwatora wzgledem osi peku sytuacja jest bardziej ztozona. Sktadowa geo-
magnetyczna jest nadal spolaryzowana w kierunku wschod-zachdd, ale sktadowa Aska-
riana ma polaryzacje radialng z wektorem pola elektrycznego skierowanym w kierunku
osi pgku. Mozna by si¢ spodziewaé, ze rowniez w tym przypadku uzyskamy polaryzacje
liniowa. Doktadne symulacje pokazuja jednak, ze oba rodzaje emisji nie sa w petni zsyn-
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chronizowane. Oznacza to, ze musza pochodzi¢ z réznych czesci pgku lub przynajmnie;j
ich wzgledna intensywnoS$¢ nie jest stata, lecz zmienia si¢ wraz z rozwojem pgku, na
co wskazuja rezultaty symulacji [257,[267]]. Prowadzi to do powstania stabej polaryzacji
eliptycznej. Ogolnie rzecz biorac polaryzacja sygnatu radiowego peku jest w przyblize-
niu liniowa, z dominujacym kierunkiem wschdd-zachdd. Obecna jest rowniez niewielka
domieszka polaryzacji kotowe;.

Przyktadowe rozktady (§lady) emisji radiowej pgkéw na powierzchni ziemi przedsta-
wione sg na rysunku Kolorami zaznaczone sg rézne warto$ci maksymalnej amplitudy
pola elektrycznego mierzonej w typowym pasmie czgstotliwosci 40 — 80 MHz w r6znych
miejscach na gruncie. Slady emisji radiowej odpowiadaja pionowym pekom o energii
10'7 eV zainicjowanym w atmosferze przez jadro zelaza i proton. WyraZnie widoczna
jest asymetria wschod-zachdd bedaca wynikiem omawianej juz wczesniej superpozycji
dominujacego sygnalu geomagnetycznego 1 emisji Askarian. Ponadto pierscien Czeren-
kowa obecny w sygnale o znacznie wyzszych czestotliwosciach (zobacz rysunek [42)) ulegt
tutaj zatarciu. Ksztatt §ladu radiowego, w tym szybkos$¢ opadania amplitudy pola elek-
trycznego ze wzrostem odlegloSci od osi peku, zwigzana jest gtéwnie z potozeniem gle-
bokosci maksimum peku X, a w konsekwencji z geometryczng odlegtoscia obszaru
emisji od obserwatora. Poniewaz wartoS¢ X, statystycznie maleje wraz ze wzrostem
masy czastki pierwotnej inicjujacej pek, ksztatt sygnatu radiowego jest statystycznie sko-
relowany z masa tej czastki. Wynika stad réwniez silniejszy sygnal w przypadku peku
protonowego (zauwaz rézne skale opisujace amplitude pola elektrycznego na rysunku
M35)), ktorego maksimum (obszar emisji) znajduje si¢ blizej powierzchni ziemi. Réznice
w Sladach radiowych mozna wykorzysta¢ w praktyce do wyznaczania sktadu masowego
promieni kosmicznych.

Poniewaz emisja radiowa jest silnie skupiona w stozku skierowanym do przodu (o
matym kacie rozwarcia), odlegto$¢ obszaru emisji od obserwatora ma duzy wplyw na
rozmiar $ladu radiowego na ziemi. Nalezy zauwazy¢, ze w przeciwienstwie do ewolu-
cji peku, w ktérej wazna jest gteboko$¢ atmosferyczna (iloS¢ materii przebytej przez pek
w atmosferze), w przypadku emisji radiowej istotna jest geometryczna skala odlegtosci.
Szczegblnie waznym aspektem jest tutaj zalezno$¢ wysokosci, na ktérej zachodzi emi-
sja radiowa od kata zenitalnego peku. Pgk osiaga swoje maksimum przy danej glgbokosci
atmosferycznej, a wigc dla bardziej nachylonych pekéw jego maksimum znajduje si¢ zna-
czaco wyzej niz w przypadku pekoéw pionowych. Oznacza to, ze dla nachylonych pekéw
obszar emisji radiowej jest bardziej oddalony od obserwatora. Dodatkowo powierzchnia
na gruncie (w miejscu obserwacji) wyznaczona przez przecigcie powierzchni ziemi ze
stozkiem emisji ro§nie wraz z katem zenitalnym peku.W zwigzku z powyzszym, stozek
emisji radiowej o§wietli znacznie wigkszy obszar, co ilustruje rysunek 46 Przy kacie ze-
nitalnym wigkszym niz 70° §lad radiowy rozciaga si¢ na obszarze nawet kilku kilometrow.
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Rysunek 45: Slady emisji radiowej na powierzchni ziemi, w zakresie czestotliwosci 40 — 80
MHz, pionowego peku o energii 10'7 eV indukowanego w atmosferze przez jadro zelaza (u gdry)
i proton (na dole). O$ peku znajduje si¢ w centrum. Symulacje wykonano za pomoca programu
CoREAS uwzgledniajac pole magnetyczne Ziemi dla lokalizacji detektora LOPES. Skale
opisujace maksymalng amplitude pola elektrycznego mierzonego na gruncie na obu wykresach
r6znia si¢ od siebie. Sygnal od peku protonowego jest duzo silniejszy, ponadto spada on szyb-
ciej w miar¢ oddalania si¢ od osi pgku niz w przypadku peku inicjowanego przez jadro zelaza.
Charakterystyki te wynikaja z mniejszej odlegtosci obszaru emisji od obserwatora.

Srednia amplituda pola elektrycznego w takim §ladzie jest mniejsza niz w przypadku pe-
kéw pionowych, poniewaz wypromieniowana moc jest rozlozona na wigkszym obszarze.
Dodatkowo rozktad poprzeczny jest mniej stromy. Taka charakterystyka sygnatu spra-
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Rysunek 46: Symulowane §lady emisji radiowej na powierzchni ziemi, w zakresie czestotliwosci
30—80 MHz, pekéw o energii 5 X 10'8 eV dla r6znych katéw zenitalnych (0°, 30°, 50° 1 75°) [268]].
Prég na detekcje zwigzany z obecno$cia galaktycznego tla radiowego wynosi 1 — 2 ' V/m/MHz.
Peki o katach zenitalnych do okoto 60° zostawiajg stosunkowo niewielkie $lady emisji radiowe;j
na gruncie. Jednak §lad ten znacznie si¢ powigksza dla pekéw o katach zenitalnych wigkszych
niz 70°, osiagajac rozmiary kilku kilometréw. Biaty prostokat odpowiada rozmiarowi okienka dla
peku o kacie zenitalnym 50°.

wia, ze nachylone peki z powodzeniem mozna rejestrowac za pomoca rzadkiej sieci an-
ten radiowych, gdzie poszczegdlne stacje rozmieszczone sa w duzych odlegtosciach od
siebie [269]].

Tradycyjnie pod pojeciem funkcji rozktadu poprzecznego (LDF) rozumie si¢ jedno-
wymiarowa funkcje opisujaca zaleznos$¢ sily rejestrowanego sygnatu od odlegtosci do osi
peku. Odlegtos¢ tg mierzymy w plaszczyZnie peku, tj. w ptaszczyZnie prostopadtej do
jego osi. W gestych oSrodkach opis sygnatu radiowego za pomoca takiej funkcji jest w
petni uzasadniony, poniewaz jest on osiowo symetryczny. Jednak w przypadku pgkéw
atmosferycznych sygnal radiowy, ktory jest koherentng suma dominujacej emisji geo-
magnetycznej i emisji Askariana, posiada asymetri¢ z powodu interferencji tych dwéch
sygnatlow (zobacz rysunek 45). Wobec tego Slad radiowy musi by¢ opisywany za po-
mocg dwuwymiarowej funkcji LDF, zaleznej zaréwno od odleglosci od osi peku, jak i
od kata azymutalnego mierzonego wokot tej osi. Ksztatt §ladu radiowego zalezy w duze;j
mierze od odlegltosci do maksimum peku i od zakresu czgstotliwosci uzywanej przy de-
tekcji. Zazwyczaj przyjmuje ksztatt podobny do fasoli, poniewaz sygnat jest wzmocniony
na stozku Czerenkowa, a jednoczeSnie wykazuje asymetri¢ w kierunku geomagnetycznej
sity Lorentza. WielkoS¢ tej asymetrii zalezy od wzglednego wktadu efektu Askariana do
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catkowitej emisji. PierScien Czerenkowa czgsto zanika przy niskich czestotliwoSciach,
ale jest bardzo dobrze widoczny przy wysokich czgstotliwosciach rzedu kilkuset MHz i
wigkszych.

Naturalnym wyborem do opisu dwuwymiarowej funkcji rozktadu poprzecznego (LDF)
jest uktad wspétrzednych w plaszczyznle peku, gdzie o§ X jest tozsama z kierunkiem
geomagnetycznej sity Lorentza (v x B) natomiast o§ Y z kierunkiem @ x @ x B. Za-
proponowano kilka parametryzacji tej funkcji, w szczeg6lnosci pragmatyczne podejscie
uzywane obecnie przez eksperymenty LOFAR 1 AERA, ktore jest stosowane do opisu roz-
ktadu poprzecznego gestosci energii sygnatu radiowego (a nie natgzenia pola elektrycz-
nego!). Parametryzacja ta opiera si¢ na dwuwymiarowej funkcji Gaussa o amplitudzie
A, szerokoSci o, i Srodku potozonym w miejscu o wspétrzednych (X, Y,) ré6zniacym
si¢ od potozenia osi pgku, od ktérej odejmuje si¢ funkcje Gaussa o mniejszej amplitudzie
A_, przesunigta o x_ w kierunku geomagnetycznej sity Lorentza. Odejmowanie funkcji
Gaussa z mniejsza amplituda opisuje wzmocnienie pierScienia Czerenkowa (tj. sygnatl na
osi peku moze by¢ stabszy niz na pierScieniu Czerenkowa), a przemieszczenie x_ opisuje
asymetri¢ wschdd-zachdéd. Parametryzacja ta przyjmuje forme [270]:

P(z,y) = Ajpexp <_ G XC):?Z (y — Yc)z)
S <_ — <+6*f;c)z)a2+;(y - YC)Z) ’ 24)

gdzie P(x,y) (mierzone w eV/m?) jest catka po czasie z (ggsto$ci powierzchniowej) mocy
sygnatu rejestrowanego w potozeniu (z,y) (na ptaszczyznie peku), a Cy i Cy sa statymi.
Przyklad zastosowania tej parametryzacji przedstawiony jest na rysunku Jej doktad-
nos¢ oceniana jest na kilka procent.

W wielu praktycznych zastosowaniach uzywa si¢ jednowymiarowej funkcji LDF. Z
taka sytuacja mamy miedzy innymi do czynienia gdy niepewnoSci pomiarowe przewyz-
szaja poziom asymetrii Sladu radiowego lub gdy usrednimy sygnaly zmierzone przy r6z-
nych katach azymutalnych. Czasami sygnaly zarejestrowane przez poszczegdlne anteny
sa poprawiane na asymetri¢ uzyskujac osiowo symetryczny §lad radiowy. Zalezno$¢ sy-
gnatu od odlegtosci do osi pgku r przyjmuje wtedy postac [251,[272]]

e(r) = egexp(—mr + nor?), (25)

gdzie ¢ jest wielkoscia sygnatu (np. natgzeniem pola elektrycznego) na osi peku, a 7 i
72 sa parametrami opisujacymi odpowiednio nachylenie wyktadniczego ogona LDF oraz
sptaszczenie rozktadu poprzecznego blisko osi peku. Czesto zamiast € uzywa si¢ sygnatu
w odlegtosci okoto 100 m od osi peku, ktory podlega najmniejszym fluktuacjom 1 jest do-
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Rysunek 47: Poréwnanie gestosci energii sygnatow radiowych zmierzonych przez poszczegdlne
stacje detektora AERA (kota i kwadraty) z dopasowana dwuwymiarowg funkcja rozkladu po-
przecznego (kolorowa mapa) [249L271]]. Przy fitowaniu wykorzystane zostaty zaréwno stacje
rejestrujace sygnat peku (kota), jak rowniez i te z sygnalem ponizej progu na detekcje¢ (kwadraty).
Stacja rejestrujaca polaryzacje znacznie odbiegajaca od przewidywanej zostala oflagowana i wy-
kluczona z fitu celem zmniejszenia wptywu chwilowych zakiécen sygnatu radiowego. Kolor kota
(reprezentujacego stacje) jest taki sam jak otaczajacy go kolor, gdy zmierzony sygnat jest réwny
sygnatowi wynikajacemu z parametryzacji.

brze skorelowany z energia czastki pierwotnej. Z kolei nachylenie rozktadu poprzecznego
(zwiazane z parametrem 7);) jest bezpoSrednio zwigzane z odlegtoscia pomigdzy detek-
torem a maksimum pegku, co wykorzystuje si¢ do pomiaru sktadu masowego promieni
kosmicznych [273].

Warto w tym miejscu wspomnie¢ o formule Allana [207], ktéra jest historycznie
pierwsza proba opisania rozktadu poprzecznego sygnatlu radiowego peku na podstawie
danych zebranych przez pierwsze eksperymenty radiowe. Zgodnie z ta formulg rozktad
natgzenia pola elektrycznego na gruncie dany jest wzorem

B , E R uv
e,(R) =20sina cosd (m) exp (— Rolv, 9)) Ln MHZ] : (26)

gdzie ¢, jest maksymalng (szczytowa) amplituda pola elektrycznego podzielong przez
efektywna szeroko§¢ pomiarowego pasma czgstotliwosci, a £ to energia czastki pierwot-
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nej inicjujacej pek. Pozostate parametry to kat geomagnetyczny « (kat pomigdzy osia
peku, a kierunkiem pola magnetycznego Ziemi), kat zenitalny 6, i odlegtos¢ od osi pgku
R (mierzona w ptaszczyznie do niej prostopadiej). Wspoétczynnik skali 7y jest zalezny
od zakresu czgstotliwosci detektora i od kata zenitalnego. W wigkszosci przypadkéw
przyjmuje on wartosci w zakresie 125 — 200 m [248]]. Formuta Allana odpowiada tylko
w przyblizeniu prawdziwemu rozktadowi sygnatu. Przyktadowo wedlug niej emisja ra-
diowa znika jezeli o = 0°, co jest spetnione tylko dla emisji geomagnetycznej.

3.3.5 Analiza danych i rekonstrukcja pekow

Mierzac czas przybycia sygnatéw radiowych do poszczegdlnych stacji mozna zrekonstru-
owac front (powierzchnig¢ czotowa) sygnatu radiowego. W ogdlnosci jego ksztalt bedzie
zaleze¢ od sposobu pomiaru i analizy sygnaléw, a wigc migdzy innymi od pasma radio-
wego uzytego w pomiarach i metody okreslania czasu przyjscia impulsu radiowego [274]].
Podczas gdy pewne ogdlne cechy frontu radiowego, w szczegdlnosci jego hiperboloidalny
ksztalt, nie zaleza od metody pomiarowej, to juz nachylenie zboczy tej hiperboloidy jest
od niej zalezne. Dla kazdej metody pomiarowej z osobna nachylenie bedzie si¢ dodat-
kowo zmienia¢ w zaleznosci od kata zenitalnego i1 glgbokoSci atmosferycznej maksimum
(Xmax), przy czym im bardziej odlegle X, ,x, tym bardziej ptaski front [275]. W centrum
hiperboloida jest w przyblizeniu sferyczna, jednak wraz ze wzrostem odlegtosci od osi
peku przyjmuje asymptotycznie ksztatt stozka (zobacz rysunek {8). W zwiazku z tym
kula bedzie dobrym przyblizeniem frontu radiowego dla sieci detektoréw roztozonych
gesto, stozek dla rzadkich sieci, a ptaszczyzna gdy nie zalezy nam na doktadnym wyzna-
czeniu kierunku peku lub po prostu gdy liczba anten jest niewystarczajaca aby precyzyj-
niej okresli¢ ksztatt frontu. Symulacje przeprowadzone za pomoca programu CoREAS
wskazuja, ze podobnie do rozktadu sygnatu radiowego na powierzchni ziemi, cho¢ w
duzo mniejszej skali, front radiowy jest nieco asymetryczny w kierunku wschéd-zachdd.
Prowadzi to do réznic, mniejszych niz 2 ns, w czasie nadejscia sygnatéw do anten znajdu-
jacych si¢ w tej samej odlegtosci od osi peku ale po jego przeciwnych stronach. Efekt ten
jak dotad nie zostat potwierdzony obserwacyjnie. Przyktadowy front sygnatu radiowego
zmierzony przez detektor LOFAR przedstawiony jest na rysunku

Naturg hiperboloidalnego ksztaltu frontu radiowego da si¢ wyjasni¢ w doS¢ prosty
sposob. Emisje radiowa peku mozna traktowaé jako emisj¢ punktowego Zrddta fal radio-
wych poruszajacego si¢ wzdtuz osi pgku z predkoscia bliska predkosci §wiatla w prozni.
To Zrédto promieniuje tylko przez pewien czas gdy znajduje si¢ blisko maksimum peku,
przebedzie wigc skoficzong drogge w atmosferze. Dlugos¢ tej drogi nie jest zaniedbywalna
w stosunku do rozmiaréw sieci detektoréw radiowych, a zatem pgku nie da si¢ sprowadzic¢
do statycznego punktu emitujacego fale radiowe, ktére dawatoby sferyczny front emisji
radiowej. Nieskonczona dlugo$¢ drogi przebytej przez Zrédto punktowe bedzie prowa-
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Rysunek 48: Poréwnanie réznych ksztattéw frontu radiowego (kuli, hiperboloidy oraz stozka)
[275]]. Przedstawione sa przekroje frontéw radiowych wzdtuz ptaszczyzny zawierajacej o$ peku.
Hiperboloida jest w przyblizeniu sferyczna blisko osi pgku, jednoczesnie zbliza si¢ asymptotycz-
nie do stozka przy wigkszych odlegtosciach od osi peku.

dzi¢ do stozkowego ksztattu frontu radiowego, natomiast skoniczona dtugos$¢ prowadzi do
hiperboloidy, ktéra ma stozkowaty ksztatt daleko od osi pgku, a kulisty blisko osi. Do-
ktadny ksztatt frontu zalezy od odlegtosci detektora do konca Sciezki punktowego Zrodta
fal radiowych, a przez to od odlegtosci do X, ..

Podobnie jak w przypadku pola geomagnetycznego, rowniez atmosferyczne pole elek-
tryczne przyspiesza elektrony i pozytony indukujac zmienne w czasie prady poprzeczne.
Przy dobrej pogodzie, a nawet w czasie deszczu pole to jest zbyt stabe aby wptywaé
na sygnal radiowy peku [277]. Sytuacja zmienia si¢ jednak diametralnie podczas bu-
rzy z piorunami, kiedy to warto$¢ pola elektrycznego w atmosferze znacznie roSnie, da-
jac istotny wktad do emisji radiowej peku i znieksztalcajac jego sygnat (zobacz rysunek
[50) [279-282]]. Zebrane dane musza by¢ wtedy wykluczone z dalszej analizy, co przy ty-
powej czgstotliwosci wystgpowania burz (w dotychczasowych lokalizacjach eksperymen-
téw radiowych) prowadzi do obnizenia czasu pracy detektoréw radiowych do poziomu
90 — 95%.

Oprécz pola elektrycznego atmosfery istnieja réwniez inne Zrodta zakldcen radio-
wych, ktére beda zaleze¢ od zakresu czestotliwosci uzywanej do detekcji pekéw atmos-
ferycznych, lokalizacji eksperymentu i uzywanej elektroniki. Tto radiowe moze by¢ na-
turalnego lub antropogenicznego pochodzenia, przy czym w regionach cichych radiowo
(daleko od duzych miast i skupisk ludzkich) dominuje tto galaktyczne (zobacz rysunek
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Rysunek 49: Przyktadowy front sygnatu radiowego zmierzony przez detektor LOFAR [276]. Wy-
kres przedstawia czasy przybycia sygnatéw do réznych anten (niebieskie punkty z zaznaczonymi
niepewno$ciami pomiarowymi) w funkcji ich odleglosci od osi peku. Zaklada si¢ przy tym, ze
wszystkie anteny znajduja si¢ w plaszczyZnie peku, czyli ptaszczyznie prostopadiej do jego osi,
tzn. rzutuje si¢ polozenia wszystkich anten na ptaszczyzne peku i uwzglednia poprawke na czas
propagacji sygnatu od ich nowego potozenia na tej ptaszczyznie do faktycznego potozenia an-
ten na gruncie. Front radiowy o ksztatcie hiperboli (czerwona krzywa) najlepiej pasuje do danych.
Jego pelng tr6jwymiarowa wersje (hiperboloidg) otrzymuje si¢ przez obrét uzyskanej krzywej wo-
kot osi peku. Dolny panel przedstawia wykres reszt dopasowania podzielonych przez odchylenie
standardowe.

[51)). Dodatkowym problemem jest szum samej elektroniki, ktéry przy czestotliwosciach
od kilkuset MHz do kilku GHz przewyzsza zewngtrzne tlo radiowe, ktore jest male. Ze
wzgledu na fakt, ze pomiary radiowe sa zwykle wykonywane przy czg¢stotliwo$ciach po-
nizej 100 MHz, gtéwne tto stanowi¢ bedzie szum galaktyczny. Poziom tla radiowego
okresla sig¢ czgsto przez temperaturge szumu 75, ktéra definiuje si¢ na podstawie nastgpu-
jacego wzoru

P =kT,Av, 27)

gdzie P to moc wypromieniowana przez Zrodio szumu w rozwazanym zakresie czgstotli-
wosci Av, natomiast k;, jest stata Boltzmanna. Poniewaz wiele Zrédet tla radiowego ma
nietermiczne rozktady spektralne, ich temperatura 7;, bedzie si¢ zmienia¢ wraz z czgsto-
tliwoscia.
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Rysunek 50: Polaryzacja sygnatu radiowego pgku podczas burzy z piorunami zmierzona przez de-
tektor LOFAR [278]]. Kazda ze strzatek reprezentuje polaryzacje w ptaszczyznie peku (tj. ptasz-
czyznie prostopadtej do osi pgku) wyznaczona przez pojedyncza anteng tego detektora. Rdzen
peku znajduje si¢ w miejscu przecigcia przerywanych linii. Kierunki polaryzacji r6znia si¢ zna-
czaco od kierunkéw oczekiwanych w przypadku dominujacego wktadu emisji geomagnetycznej.
Polaryzacja powinna by¢ w przyblizeniu zgodna z kierunkiem ' x B (oznaczonym przez strzalke).
Pole elektryczne atmosfery podczas burzy z piorunami daje istotny wktad do emisji radiowej peku
wyraznie zakltdcajac jego polaryzacje.

Sredni poziom tta nie daje nam petnej informacji na temat struktury zakléceri radio-
wych. Wktad r6znego rodzaju Zrédet do catkowitego szumu jest zalezny od czasu, lo-
kalizacji i charakterystyki anteny odbiorczej, np. jej kierunkowosci, poniewaz wiele an-
tropogenicznych zZrédet szumu radiowego znajduje si¢ blisko horyzontu. Ponadto wiele
zrodet, np. btyskawice i generowane przez cztowieka zakldcenia fal radiowych (RFI, ang.
radio frequency interferences) moga drastycznie przekraczac Sredni poziom szumu przez
pewien okres czasu. Oznacza to, ze nie tylko Sredni poziom tla, ale takze krétkotrwate
impulsy radiowe o duzej amplitudzie musza by¢ brane pod uwage.

W przesziosci tlo radiowe zwiazane z burzami byto powaznym problemem. Jednakze
od niedawna jest on praktycznie rozwigzany, poniewaz wigkszo$¢ z obecnie funkcjonuja-
cych detektoréw radiowych dziata w koincydencji z innymi (klasycznymi) detektorami,
ktore dostarczajq informacji o czasie 1 kierunku nadejscia peku. Informacje te sa uzywane
do odréznienia impulséw zainicjowanych przez promieniowanie kosmiczne od impulséw
generowanych przez burze. Dodatkowo, te dwa rodzaje sygnatéw radiowych maja r6zna
strukturg, a wigc mozna je odrézni¢ podczas pdzniejszej analizy danych [280]. Bardziej
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Rysunek 51: Minimalne tto radiowe wedtug raportu Migdzynarodowego Doradczego Komitetu
Radiokomunikacyjnego (CCIR, fr. Comité Consultatif International des Radiocommunication)
[283]]. Wykres przedstawia zaleznos$¢ temperatury tta od czestotliwosci dla tta radiowego zwiaza-
nego z atmosfera w dzien (czerwona ciagta linia) i w nocy (niebieska kropkowana linia), emisja
galaktyczna (magentowa kropkowana linia), emisja antropogeniczng w obszarach wiejskich (cy-
janowa punktowa linia) i miejskich (czarna kropkowana linia z przerwami).

problematyczne jest antropogeniczne tto radiowe generowane przez réznego rodzaju ma-
szyny, np. samochody czy transformatory podtaczone do linii energetycznych, poniewaz
czesto generuja krétkie impulsy, ktére sa bardzo podobne do impulséw radiowych emito-
wanych przez pek.

Aby zmniejszy¢ wplyw tla na rejestrowany sygnat stosuje si¢ réznorodne techniki. W
szczeg6lnosci antropogeniczne zakldcenia radiowe zwiazane z radiokomunikacja moga
by¢ tatwo odfiltrowane, poniewaz zwykle znajduja si¢ w waskich pasmach czgstotliwo-
Sci, w przeciwienstwie do krétkich impulséw radiowych pgku odpowiadajacych szero-
kiemu spektrum. W celu odseparowania innych rodzajéow tla mozna stosowaé réznego
rodzaju szablony, specjalne filtry lub dowolng inng technike wykorzystujaca oczekiwany
ksztalt sygnatu radiowego peku [284]]. Techniki te s szczegdlnie przydatne w przypadku
detektoréw wyzwalanych samodzielnie (bez udziatu zewnetrznego detektora), pozwalaja
bowiem na rozréznienie prawdziwego sygnatu radiowego peku od sygnatu zwigzanego z
ttem.

W celu obnizenia progu na detekcje pekow atmosferycznych stosuje si¢ czasami inter-
ferometrig radiowa (np. w eksperymentach LOPES i ANITA), a w szczegdlnosci technike
formowania wiazki wzajemnie skorelowanej (ang. cross-correlation beamforming). Jest
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to metoda redukujaca wplyw tta radiowego poprzez potaczenie sygnatéw ze wszystkich
anten radiowych w jeden pojedynczy sygnat. Wykorzystuje si¢ przy tym fakt, ze szum
radiowy jest losowy 1 nieskorelowany ze soba, podczas gdy sygnaly radiowe rejestrowane
przez rézne anteny, a pochodzace z tego samego peku sa skorelowane. Profile sygnatéw
zmierzone przez poszczegdlne anteny sa przesuwane w czasie w taki sposob, zeby im-
pulsy radiowe pochodzace od pgku naktadaty si¢ na siebie. Uzyskujemy w ten sposéb ze-
staw profili s;(t), ktére nastepnie sa sumowane i jezeli czasy przesunigé byty odpowiednio
dobrane, tzn. odpowiadaty prawdziwym opdZnieniom czasowym frontu radiowego peku,
to otrzymany sygnat (pole elektryczne) bedzie duzo silniejszy niz w przypadku pojedyn-
czej anteny. Dodatkowo poziom tta radiowego si¢ usredni, efektywnie prowadzac do jego
redukcji. Wyraznie zwigkszy to stosunek sygnalu do szumu (SNR, ang. signal-to-noise
ratio). W przypadku peku zarejestrowanego przez /N anten radiowych moc zsumowanego
sygnatu P bedzie skalowac¢ si¢ koherentnie, tj. P ~ N2, podczas gdy szum radiowy jest
niekoherentny i jego moc skaluje si¢ liniowo P, ~ N. W praktyce, aby uzyskac najlepsze
wyniki, zamiast sumowania §ladéw sygnatéw oblicza si¢ wiazke ich wzajemnych kore-
lacji, tzw. wiazke CC (CC-beam, ang. cross-correlation beam). Jest ona zdefiniowana w

sposoOb nastgpujacy:
ce(t) = sgn (S(t)) x \/m IS(t)] =z S(t) = 2 ;Si(t)Sj (t), (28)

gdzie sgn(x) jest funkcja signum, zwracajaca znak zmiennej x. Maksimum cc(t) wy-
nikajace z sumowania skorelowanych sygnaléw ma zawsze znak dodatni, podczas gdy
sygnaty nieskorelowane moga dawac wartosci ujemne.

Proces formowania wiazki CC de facto wprowadza filtrowanie przestrzenne, tj. spra-
wia, ze uzyskana wiazka cc(t) jest bardziej czuta na sygnaty przychodzace z kierunku
wyznaczonego przez oS peku. Zwiazane jest to z dostrojeniem opdznien czasowych we
wszystkich antenach do kierunku i ksztattu frontu radiowego zaobserwowanego peku.
Oznacza to, ze pole elektryczne, stowarzyszone z sygnatem o zblizonych wtasciwosciach,
mierzone przez rézne anteny bedzie dodawane koherentnie. Sygnaly (nawet koherentne)
o innych kierunkach lub ksztaltach frontu radiowego beda wygaszane, co bedzie zwigk-
sza¢ stosunek sygnatu do szumu.

W praktyce opisana tutaj metoda wymaga duzej mocy obliczeniowej w celu wyszu-
kania optymalnej kombinacji warto$ci przesunigé czasowych dla sygnatéw s;(t) z po-
szczeg6lnych anten, ktére beda maksymalizowaé sygnat cc(t). Ponadto wymagana jest
synchronizacja czasu na poziomie okoto 1 ns [261]], co jest duzym wyzwaniem zwlaszcza
dla wigkszych sieci detektoréw. Technika interferencyjna oparta na wigzce CC umozliwia
detekcje peku w glosnym otoczeniu radiowym, pozwalajac na identyfikacj¢ sygnatéw o
amplitudzie mniejszej niz poziom szumu. Metoda ta dziala tym lepiej im wigcej Sladow
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radiowych uwzgledniono w obliczeniach. Z drugiej strony, jezeli §lad nie zawiera sygnatu
zwiazanego z pgkiem, a wigc zawiera tylko szum, to prowadzié to bedzie do obnizenia
wysoko$ci maksimum cc(t). Oznacza to zmniejszenie czutosci pomiaru, a w skrajnych
przypadkach uniemozliwienie rekonstrukcji peku.

Zastosowanie metody formowania wigzki CC w eksperymencie LOPES (wyzwala-
nym przez detektor KASCADE) przedstawione jest na rysunku[52] Sygnat radiowy peku,
ktory przy zastosowaniu zwyktej techniki radiowej bytby bardzo trudny do wykrycia,
poniewaz jego amplituda jest zblizona do poziomu radiowego ta, jest bardzo dobrze wi-
doczny przy zastosowaniu interferometrii radiowej. Wynika to z silnej korelacji sygnatéw
peku zmierzonych przez poszczegdlne anteny. Co wigcej jesteSmy w stanie odrézni¢ go
od znacznie silniejszych niekoherentnych impulséw tta generowanych przez detektor cza-
stek KASCADE.

Technika interferencji radiowej oparta jest na klasycznym przyblizeniu dalekiego pola,
w ktérym Zrédto emisji radiowej znajduje si¢ daleko od detektora. Oznacza to, ze sygnaty
obserwowane we wszystkich antenach sa identyczne (z wyjatkiem opdZnien czasowych
poszczegdblnych sygnatéw wynikajacych z ksztaltu frontu radiowego). Wiemy jednak, ze
ksztalt sygnatu radiowego emitowanego przez pek zmienia si¢ z odlegtoscia od jego osi.
W przypadku sieci detektoréw radiowych roztozonych na matym obszarze, takich jak
detektor LOPES, efekt ten jest doS¢ maty i przyblizenie dalekiego pola jest w petni uza-
sadnione. Jednakze dla duzych sieci (o wigkszych odstgpach migdzy antenami) odgrywa
on wazna rolg, co prowadzi do zmniejszenia si¢ stopnia korelacji sygnatow rejestrowa-
nych przez rézne anteny (zwtaszcza tych znajdujacych si¢ w duzych odleglosciach od
siebie). Z drugiej jednak strony zwigkszenie czutoSci detektora zalezy od liczby anten
obserwujacych sygnatl. Mozna wigc oczekiwac, ze pomimo cz¢$ciowej de-koherencji sy-
gnaléw, nastapi pewna poprawa czutosci detektora. W chwili obecnej trwaja pracg nad
zastosowaniem techniki interferencji radiowej w duzej sieci detektoréw radiowych jakim
jest eksperyment AERA.

Wiasciwosci sygnatu radiowego emitowanego przez pek zaleza od réznych jego pa-
rametréw, takich jak kierunek, potozenie osi pgku na gruncie, energia, czy tez odlegtosé
do maksimum. Zalezno$ci te wykorzystuje si¢ w celu rekonstrukcji gtdéwnych charakte-
rystyk czastki pierwotnej. Przyktadowo kierunek czastki pierwotnej (peku) rekonstruuje
si¢ na podstawie czasu przybycia sygnatu radiowego do poszczegdlnych stacji detektora
poprzez dopasowanie odpowiedniego modelu frontu radiowego. Przyblizenie ptaskiego
frontu pozwala na wyznaczenie tego kierunku z doktadnoscia do 2° [230,[286], co moze
by¢ wystarczajace do wielu zastosowan w fizyce promieni kosmicznych. Z kolei dopa-
sowanie wtasciwego, hiperboloidalnego ksztattu, pozwala na rekonstrukcje¢ z doktadno-
Scig lepsza niz 1°. Wszystkie modele frontu radiowego s3 osiowo symetryczne, wobec
czego sama rekonstrukcja kierunku czastki pierwotnej dostarcza nam bezposrednio in-
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Rysunek 52: (U gory) sygnaly radiowe zmierzone w réznych antenach detektora LOPES podczas
nadejscia wielkiego peku [285]]. Najwigksze impulsy radiowe pochodza z zaktoceri emitowanych
przez detektor czastek KASCADE (stuzacy do wyzwalania detektora LOPES) tuz po zarejestro-
waniu wielkiego peku. Impuls radiowy peku jest w poréwnaniu z nimi duzo mniejszy. Mozna go
odr6zni¢ od szumu tylko dlatego, ze ma taka samga strukture we wszystkich antenach (jest kohe-
rentny). (Na dole) wiazka CC i wigzka mocy (suma mocy sygnatéw z réznych anten) utworzona
na podstawie sygnatéw z detektora LOPES . Maksimum sygnatu cc(t) z dopasowang funk-
cja Gaussa, ktére odpowiada sygnatowi radiowemu peku jest wyraZznie wyzsze niz otaczajace je
tlo. Pokazuje to skuteczno$¢ metody formowania wiazki CC.
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formacji na temat miejsca przecigcia osi pgku z powierzchnia ziemi. Przy dostatecznie
dobrej synchronizacji czasu w detektorze mozna wyznaczy¢ to miejsce z doktadnoscia do
kilku metréw. Potozenie osi pgku na gruncie mozna znalez¢ réwniez przy wykorzystaniu
Sladu radiowego (258,270,287, 288]], polaryzacji, czy tez spektrum czgstotliwosci [289].
W pierwszej metodzie potozenie to okreSlone jest przez wspéirzedne Srodka pierScienia
Czerenkowa widocznego w §ladzie radiowym, ktore uzyskuje si¢ z dopasowania dwuwy-
miarowej funkcji LDF [258,[270]. Procedura ta obecnie stosowana jest w eksperymencie
AERA [287]. Z kolei metod¢ oparta na polaryzacji mozna wykorzysta¢ w przypadku pe-
kéw o duzym stosunku sygnatu do szumu (SNR), dla ktérych odchylenie pomigedzy zmie-
rzong polaryzacja a polaryzacja zwigzang z efektem geomagnetycznym wynika w catosci
z (drugorzgdnego) efektu Askariana, a nie jest spowodowane tlem radiowym. Kierunek
polaryzacji wyodrgbnionej w ten sposéb sktadowej Askariana bgdzie wskazywaé na oS
peku. Ostatnia metoda zwiazana jest z zaleznoScig nachylenia spektrum czgstotliwosci
mierzonego w réznych antenach od ich odlegtosci do osi peku [289].

Duza zaleta techniki radiowej jest fakt, ze Zrédtem mierzonego sygnatu jest wytacz-
nie kaskada elektromagnetyczna, ktéra zawiera wigksza czg$¢ (~ 90%) catkowitej ener-
gii peku [290]. Jest to sktadowa najprostsza w opisie, a przez to najlepiej zrozumiana.
Oznacza to, ze pomiar energii jest niezalezny od sposobu modelowania oddziatywan
hadronowych (modelowania kaskady hadronowej), ktére ze wzgledu na potrzebe eks-
trapolacji wynikéw pomiaréw akceleratorowych do ultra-wysokich energii jest Zrodiem
duzych niepewnosci systematycznych. Dodatkowo atmosfera nie pochtania ani nie roz-
prasza promieniowania w zakresie interesujacych nas fal radiowych, wobec czego tech-
nika radiowa zapewnia nam kalorymetryczny pomiar energii sktadowej elektromagne-
tycznej peku. Catkowita energi¢ peku £ mozna wyznaczy¢ na podstawie §ladu radio-
wego poprzez scatkowanie (gestoSci powierzchniowej) mocy rejestrowanej na gruncie
po powierzchni §ladu i po czasie trwania impulsu radiowego. W ten spos6b uzyskuje
si¢ energi¢ wypromieniowang przez pek E..q w zakresie czgstotliwosci rejestrowanych
przez konkretny detektor. Energia E..q skaluje si¢ kwadratowo z energia peku £. W
praktyce aby wyznaczy¢ energi¢ wypromieniowang na falach radiowych calkuje si¢ w
ptaszczyZnie pgku dwuwymiarowy rozktad LDF, ktéry zostat wczedniej dofitowany do
danych pomiarowych, tj. E..q = [ P(z,y)dzdy (zobacz wzér (24)). Technike te z po-
wodzeniem zastosowano w eksperymencie AERA uzyskujac nastgpujaca relacje (zobacz

rysunek [53))

B

2
2 )™ 2
1EeV24MT) [MeV], 29)

gdzie « jest katem geomagnetycznym, a B polem magnetycznym Ziemi. Formuta ta po-
mija efekt Askariana, jednakze dla szerokiego zakresu katow geomagnetycznych « btad

FE..q~ 158 <sina

z tym zwiazany jest stosunkowo niewielki w poréwnaniu do niepewnos$ci pomiarowych.

96



10%

108

107}

100

AERA radiation energy E_,/sin*o (eV)

Sl s
0307 108 10"

energy reconstructed with surface detector E, (eV)

Rysunek 53: Korelacja migdzy energia wypromieniowang przez wielki pek w zakresie fal radio-
wych o czestotliwosciach 30 — 80 MHz (znormalizowang do kata geomagnetycznego o = 90°,
tj. Eraq/ sin? a), a catkowita energia peku (Esp) wyznaczong przez detektor powierzchniowy
Obserwatorium Pierre Auger (detektor SD) [249,287]. Energia E,,q/sin? « jest réwnowazna
energii sygnatu radiowego emitowanego przez dany pek, gdyby jego kierunek byt prostopadly
do pola geomagnetycznego. Biate kota reprezentuja peki zarejestrowane rdwnoczesnie przez trzy
lub cztery anteny detektora AERA (w tym przypadku potozenie osi pgku na gruncie wyznaczone
jest za pomoca detektora SD), natomiast zielone kota odpowiadaja pekom widocznym w pigciu
lub wigcej antenach (wigksza liczba anten zmniejsza niepewnoSci pomiarowe). Znormalizowana
energia sygnatu radiowego F..q/ sin? o skaluje sig kwadratowo z energia czastki pierwotnej Fsp
wyznaczong przez detektor SD.

Pek o energii 1 EeV emituje Srednio 16 MeV w pasmie czgstotliwosci detektora AERA,
tj. 30 — 80 MHz, pod warunkiem ze jest skierowany prostopadle do kierunku pola geo-
magnetycznego (o wartosci B = 24 uT).

Energi¢ peku wyznacza si¢ rOwniez w oparciu o inne estymatory energii. W tym
celu mozna wybra¢ maksymalna wartoS¢ amplitudy pola elektrycznego rejestrowanego
na ziemi w referencyjnej odlegtosci od osi peku (mierzonej w plaszczyznie pgku). Po-
dobnie jak w przypadku detektoréw powierzchniowych, odlegtos¢ tg dobiera si¢ w taki
sposéb, aby uzyskaé maksymalna precyzje przy rekonstrukcji energii. W szczegdlnosci
nasz estymator powinien mie¢ minimalng zalezno$¢ od odlegltosci do maksimum peku.
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Warunek ten jest spetniony w poblizu pierscienia Czerenkowa, a wigc w typowej odlegto-
$ci okoto 100 m od osi peku. Alternatywnie mozna wykorzysta¢ inny estymator energii,
jakim jest parametr A, dwuwymiarowej funkcji LDF (zobacz wzér (24))), a doktadniej
jego znormalizowang postaé, tj. A, /sin*a [291]. W chwili obecnej niepewno$¢ pomia-
rowa z jaka wyznacza si¢ energi¢ peku metoda radiowa wynosi okoto 30%. Gtéwnym
czynnikiem ograniczajacym precyzj¢ pomiaru jest niedostateczna doktadnos¢ kalibracji
anten radiowych, ktéra w przysztosci powinna ulec znaczacej poprawie.

Oprocz energii czastki pierwotnej rowniez gtgbokosé atmosferyczna maksimum peku
(Xmax) jest jedna z kluczowych wielkoSci opisujacych wielki pek. To wlasnie ten para-
metr w gléwnej mierze stuzy do wyznaczania masy czastki pierwotnej. W chwili obec-
nej, ze wzgledu na fluktuacje i duze niepewnosSci pomiarowe, nie jest mozliwe okreSlenie
rodzaju czastki pierwotnej na podstawie pomiaru indywidualnego pgku. Jest to ogélny
problem wszystkich typow detektorow, nie tylko detektoréow radiowych. Skiad masowy
promieni kosmicznych mozna okresli¢ tylko statystycznie na podstawie pomiaréw duzej
liczby pgkéw. Podczas gdy rozwdj peku zalezy od przebytej gtebokosci atmosferycznej
(mierzonej w g/cm?), sygnat radiowy na powierzchni ziemi zalezy gtéwnie od geome-
trycznej odlegtosci do maksimum peku (mierzonej w km). Jak dotad opracowano kilka
metod wyznaczania tej odlegtoSci na podstawie réznych mierzalnych cech sygnatu ra-
diowego. Aby znalez¢ X,,.x nalezy uzyskana w ten sposéb odlegtos¢ przeliczy¢ na gle-
bokos$¢ atmosferyczna, wykorzystujac w tym celu model opisujacy zaleznos$¢ gestosci
powietrza od wysokosci. Model ten oparty jest na cigglym monitoringu atmosfery nad
detektorem radiowym [292]] lub na danych satelitarnych, takich jak GDAS (ang. Glo-
bal Data Assimilation System) [[195]]. Potozenie maksimum pgku mozna wyznaczy¢ na
podstawie ksztattu §ladu radiowego, w szczegdlnosci z rozmiaréw Srednicy pierScienia
Czerenkowa [291] (ktéra bezposrednio zalezy od odlegloSci do maksimum pegku), jak
réwniez z nachylenia wyktadniczego ogona LDF [272,293-295] (im bardziej odlegte jest
miejsce emisji, czyli Xy.x, tym bardziej ptaski rozktad). Duzo lepsze rezultaty uzyskuje
si¢ za pomoca metody top-down, gdzie dla kazdego zarejestrowanego peku wykonuje si¢
wiele symulacji dla r6znych czastek pierwotnych. Nastgpnie symulowane pgki rekon-
struuje sie i sprawdza (za pomoca wartosci x?) czy dobrze odtwarzaja zrekonstruowane
parametry obserwowanego pegku (w szczegdlnosci energi¢ i polozenie osi pgku na grun-
cie). Wybiera si¢ najlepiej dopasowany pek (najmniejsze x?) i na tej podstawie wyznacza
Xmax, jako prawdziwa wartos$¢ glgbokosci maksimum uzyta w tej konkretnej symulacji.
Za pomoca tej metody w eksperymencie LOFAR wyznaczono X, z doktadnoscia lep-
sza niz 20 g/cm?, co jest wynikiem prawie tak dobrym jak w przypadku wiodacej pod tym
wzgledem techniki fluorescencyjnej. Gtegbokos¢ maksimum mozna réwniez wyznaczy¢
na podstawie kata rozwarcia hiperboloidalnego frontu peku [275] (wigkszy kat rozwar-
cia oznacza wigksze X,,,x), nachylenia spektrum czgstotliwosci mierzonego w pojedyn-
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czej antenie [296-299] (maksimum pgku znajdujace si¢ blizej prowadzi do bardziej stro-
mego widma czgstotliwosci), jak réwniez z polaryzacji sygnatu (relatywna intensywnos¢
emisji Askariana wzgledem emisji geomagnetycznej zalezy od odlegtosci do maksimum
peku [252]]).

Wyniki eksperymentéw radiowych pokazaly w praktyce, ze technika radiowa moze
by¢ z powodzeniem stosowana do pomiaru najwazniejszych parametréw wielkich pe-
kéw atmosferycznych. Obecnie osiagana doktadnos¢ jest duzo gorsza niz ograniczenia
wynikajace z teoretycznych rozwazan. Dalsze ulepszenie metod rekonstrukcji pekow
prawdopodobnie pozwoli na jej znaczace poprawienie. Oznacza to, ze technika radiowa
moze stac si¢ najbardziej precyzyjna ze wszystkich metod detekcji promieni kosmicznych
ultra-wysokich energii. W chwili obecnej jej doktadnos¢ jest zblizona do precyzji innych
metod, a wigc obserwatoria promieni kosmicznych sktadajace si¢ z wielu systemow de-
tektoréw moga juz w tym momencie zyska¢ na uwzglednieniu pomiaréw radiowych w
hybrydowej rekonstrukcji pgkéw. Wigcej informacji na temat radiowej techniki detekcji
mozna znalez¢ w przegladowych pracach [244},249.300].

3.4 Detekcja mikrofalowa
3.4.1 Wprowadzenie

Chociaz gtéwnym zakresem radiowej detekcji promieniowania kosmicznego byty czgsto-
tliwosci ponizej 100 MHz, przy ktérych spdjnos¢ emisji jest najwigksza, przeprowadzono
rowniez kilka eksperymentéw: EASIER, AMBER, MIDAS i CROME [166,301-306]
w celu sprawdzenia obecnos$ci emisji radiowej na wyzszych czegstotliwosciach, do kilku
GHz. Gléwna motywacja do pomiar6éw na tych czestotliwosSciach byla obserwacja pro-
mieniowania mikrofalowego wzbudzanego przez kaskade czastek w komorze wypetnio-
nej powietrzem [307]]. Prawdopodobnym Zrédiem mierzonego sygnatu byto promienio-
wanie hamowania elektronéw niskiej energii na molekutach powietrza (ang. molecular
bremsstrahlung radiation). Stwarzalo to perspektyw¢ nowej metody detekcji promieni
kosmicznych ultra-wysokich energii. Z przeprowadzonego eksperymentu wynikato, ze
promieniowanie mikrofalowe takiej kaskady powinno by¢ emitowane izotropowo, po-
dobnie jak $wiatlo fluorescencji. Oznaczatoby to, ze powinna by¢ mozliwa mikrofalowa
rejestracja wielkich pekéw, analogiczna do metody fluorescencyjnej, w ktérej obserwuje
si¢ podtuzne profile pgkéw. Co wigcej, w przeciwienistwie do metody fluorescencyjne;j,
techniki mikrofalowej mozna by uzywa¢ w sposéb ciagly, niezaleznie od pory dnia 1
warunkow atmosferycznych, znacznie zwigkszajac szybkos¢ akumulacji danych. Nie bez
znaczenia byt tez fakt, ze istniejace na rynku tanie odbiorniki telewizji satelitarnej pracuja
wlasnie w zakresie czgstotliwosci, w ktérym zaobserwowano promieniowanie kaskady
czastek w powietrzu. Czgstotliwosci te charakteryzuja si¢ skrajnie niskim poziomem na-
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turalnego 1 antropogenicznego tta. Stwarzato to duze nadzieje na zbudowanie taniego,
wydajnego detektora wielkich pgkéw, ktéry mégtby choéby czesciowo zastapi¢ drogie
detektory fluorescencyjne. Poszukiwanie alternatywnej metody detekcji promieniowania
kosmicznego ultrawysokich energii jest szczegdlnie istotne w Swietle dotychczasowych
wynikow badan nad tymi czastkami. Wskazuja one na potrzebg znacznego zwigksze-
nia probki danych eksperymentalnych w zakresie najwyzszych energii, powyzej 40 EeV.
Szczegdlnie pomocny bylby tutaj mozliwie doktadny pomiar sktadu masowego za po-
moca technik o zblizonych mozliwosciach co metoda fluorescencyjna.

3.4.2 Eksperyment CROME

Jednym z pierwszych eksperymentow majacych na celu sprawdzenie, czy mozliwa jest
mikrofalowa detekcja wielkich pekéw atmosterycznych byt eksperyment CROME (ang.
Cosmic Ray Observation via Microwave Emission) [166,308-316]], w ktérym autor brat
czynny udzial. Eksperyment ten byt prowadzony w kooperacji Instytutu Fizyki Jadro-
wej PAN z instytutami uczestniczacymi w eksperymencie KASKADE-Grande, w szcze-
gblnosci z Karlsruhe Institute of Technology w Niemczech. Detektory eksperymentu
CROME zostaty umieszczone na obszarze sieci detektoréw wielkich pekéw atmosferycz-
nych KASCADE-Grande [317] (zobacz rysunek [54). Aparatura KASCADE-Grande po-
zwalata na wybdr, rejestracje i rekonstrukcje wielkich pekéw przelatujacych przez pole
widzenia anten eksperymentu CROME. Takie potaczenie detektoréw ogromnie utatwiato
identyfikacje, dotad nieznanego, sygnatu mikrofalowego wielkiego peku: detekcja odby-
wala si¢ na zasadzie koincydencji z detekcja wielkiego peku przez detektor KASCADE-
Grande.

Detektory mikrofalowe eksperymentu CROME pracowaty w pasmie L (1.2-1.7 GHz),
C (3.4-4.2 GHz) oraz Ku (10.7-12.7 GHz). Uzywane byty tez detektory w zakresie niz-
szych czestotliwosci: VHF (40-80 MHz) i VLF (20 kHz-20 MHz). Wiodacymi byty
detektory w pasmie C (ze wzgledu na najmniejsze zaktécenia). Byly to trzy anteny pa-
raboliczne o Srednicy 335 cm, ogniskowej 119 cm 1 wzmocnieniu 41 dBi, skierowane w
trzech réznych kierunkach: pionowo w gére oraz odchylonych o 15° od zenitu w kierunku
magnetycznej pétnocy i potudnia (zobacz rysunek [55). Takie utozenie anten pozwala
zminimalizowa¢ odlegtos¢ do maksimum peku, jak réwniez wykorzysta¢ efekt kompresji
w czasie, sygnatu emitowanego wzdtuz osi peku, co znacznie zwigksza czuto$¢ komplet-
nego systemu detekcji. W ognisku kazdej z trzech anten znajdowata si¢ kamera sktadajaca
si¢ z uktadu 9 liniowo spolaryzowanych odbiornikéw, z koncentratorami i konwerterami
LNBs (ang. low-noise blocks), filtrami czgstosci i szybkimi uktadami akwizycji danych
(zobacz rysunek [56). Sygnaty rejestrowane przez kazdy z tych odbiornikéw byty zapisy-
wane osobno, tj. stanowity osobne kanaty pomiarowe. Poniewaz wskutek wystgpowania
efektu Dopplera spodziewano si¢ krétkich impulséw o dlugosci ~ 10 ns pochodzacych
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Rysunek 54: Lokalizacja anten detektora CROME w obrgbie sieci detektoréw powierzchniowych
KASCADE-Grande. Poszczegdlne stacje detektora powierzchniowego oznaczone sa kwadratami.
Dwanascie stacji umieszczonych w centrum tej sieci (czarne kwadraty) stluzyto do wyzwalania
detektora CROME. Mniejsza, ale znacznie gestsza sie¢ detektorow KASCADE [318]] oznaczona
jest przez zakreskowany kwadrat. Tylko peki, ktérych zrekonstruowane osie przecinaja obszar
oznaczony przerywanymi liniami (o powierzchni 2 x 10° m?) byly wykorzystywane w analizie
danych. Rysunek pochodzi z pracy [316].

od wielkich pekéw, niezbedna byta szybka elektronika odczytu i akwizycji danych. Stata
czasowa uktadu wynosita 3 ns.

Sygnaty z kazdego kanatu (odbiornika) byty prébkowane przez szybkie 4-kanatowe
analizatory PicoScope z czasem probkowania 0.8 ns i z 8-bitowym zakresem dynamicz-
nym. Sygnaly ze wszystkich kanatéw byly odczytywane w oknie czasowym dlugosci
10 ps przed i1 10 ps po sygnale wyzwalania z detektora KASCADE-Grande. Zegar GPS
umozliwial p6Zniejsze potaczenie danych CROME z danymi KASCADE-Grande. Sygnat
rejestrowany w detektorze CROME byt szczegétowo analizowany aby zidentyfikowaé
sygnat mikrofalowy pochodzacy od wielkiego peku rejestrowanego przez KASCADE-
Grande.

Detektory w ognisku anteny byly liniowo spolaryzowane. Polaryzacja odbiornika
byta okreslona przez orientacje¢ anteny rozkowej w kamerze i orientacj¢ kamery wzgle-
dem pola geomagnetycznego. W kazdej kamerze 5 odbiornikéw byto spolaryzowanych
w kierunku péinoc-potudnie, a cztery w kierunku wschod-zachéd. Ulepszono orygi-
nalny uklad detekcyjny przez zastosowanie podwdjnych detektoréw (o skrzyzowanych
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Rysunek 55: Trzy anteny odbiorcze pracujace w pasmie C, tj. w zakresie czgstotliwosci 3.4 - 4.2
GHz (fot. R. Smida). O$ jednej z nich jest pionowa, natomiast pozostate dwie sa odchylone, w
przeciwnych kierunkach, o 15° od zenitu.
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Rysunek 56: Kamera sktadajaca si¢ z uktadu 9 liniowo spolaryzowanych odbiornikéw, umiesz-
czona w ognisku jednej z anten pracujacych w wiodacym pasmie C (3.4-4.2 GHz).
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ptaszczyznach polaryzacji) w narozach kamer. Taka optymalizacja uktadu detekcyjnego
umozliwia wyznaczanie plaszczyzny polaryzacji promieniowania mikrofalowego wiel-
kich pekéw. Poniewaz mechanizm emisji mikrofalowej nie byt do korica jasny, analiza
polaryzacji tego promieniowania byla kluczowa dla rozstrzygnigcia jego natury. Jezeli
sygnat mikrofalowy pgkéw bylby promieniowaniem hamowania elektronéw niskiej ener-
gii na molekutach powietrza, to powinien by¢ on niekoherentny i niespolaryzowany. W
ogolnosci mozliwe byly rowniez inne scenariusze. Emisja mikrofalowa mogta by¢ kohe-
rentnym promieniowaniem bgedacym rezultatem zmiennej w czasie nadwyzki tadunku w
wielkim peku (efektu Askariana) lub emisja zwigzana z pradem poprzecznym indukowa-
nym w peku przez pole geomagnetyczne (zobacz rysunek [39) w rozdziale [3.3). W takim
przypadku sygnatl bylby spolaryzowany, a jego polaryzacja zalezataby od wktadu czast-
kowego obu rodzajéw promieniowania (Askariana i geomagnetycznego) do catkowite;j
emisji mikrofalowej pegku. Rozwazano réwniez sytuacje, w ktérej Zrodtem sygnatu mi-
krofalowego jest skompresowany w czasie (a wigc przesunigty ku wigkszym czestotliwo-
Sciom) sygnal radarowy. Powstawalby on na skutek odbicia fal radiowych generowanych
przez cztowieka (np. przez stacje radiowe, telewizyjne, itp.) od plazmy wytworzonej w
atmosferze w wyniku przejécia wielkiego peku. Szczegélowa analiza tych odbié, prze-
prowadzona przez autora w zwiazku z badaniami nad radarowa technika detekcji wielkich
pekow [167]], wykluczyta taka mozliwos¢. Odbity sygnat bytby po prostu zbyt staby (zo-
bacz rozdziat 3.5).

Poniewaz anteny pracujace w paSmie C byly zamocowane na state i nie mozna byto
zmieniac¢ ich kierunkéw, do kalibracji uzyto nadajnika radiowego umieszczonego w polu
widzenia poszczegllnych anten przez latajacy automatyczny Smigtowiec (zobacz rysunek
[57), ktérego potozenie byto precyzyjnie sterowane za pomoca sygnatu GPS. Uzyskano
charakterystyke detektora, ktéra dobrze zgadzata si¢ z symulacjami (zobacz rysunek [58).
Wyznaczone pole widzenia kazdego z pojedynczych odbiornikéw bylo mniejsze niz 2°.
Efektywna powierzchnia calej anteny wynosita A.g = 6.4 m?, a jej efektywny zakres
czestotliwosci byt rowny Aveg = 600 MHz. Ponadto temperatura szumu catego uktadu
Tsys byta mniejsza niz ~ 90 K.

W ciagu catego okresu akwizycji danych, przy ustalonym progu detekcji na poziomie
8 dB powyzej poziomu szumu, detektor CROME zaobserwowat 37 koincydencji sygnatu
mikrofalowego z pekami zarejestrowanymi przez detektor KASCADE-Grande. Energia
wszystkich tych pekéw byla wigksza niz 3 x 10'° eV. Na podstawie zebranych danych
oszacowano, ze w tym samym czasie spodziewana liczba fatszywych koincydencji po-
winna wynosi¢ 9.4 4+ 0.2. Typowy pek przecinal pole widzenia pigciu odbiornikéw ra-
diowych CROME, przy czym tylko te odbiorniki, ktére widzialy pegk w momencie gdy
byt wysoko w atmosferze, zarejestrowaty sygnat mikrofalowy. Sugeruje to, ze emisja po-
chodzi gléwnie z regionéw potozonych blisko maksimum peku, co dla pionowego peku o
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Rysunek 57: Oktokopter o Srednicy 80 cm uzywany do kalibracji detektora CROME (fot. F.
Werner).
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Rysunek 58: Charakterystyka kierunkowa anteny pracujacej w pasmie C , wyznaczona w
plaszczyZnie przebiegajacej przez Srodki trzech odbiornikéw umieszczonych w ognisku anteny
oraz przez $Srodek samej anteny. Punkty odpowiadaja zmierzonym wartoSciom sygnatu emito-
wanego przez unoszace si¢ w powietrzu Zrodto mikrofal, a krzywe pokazuja wyniki symulacji
uzyskane w przyblizeniu dalekiego pola, tj. przy zalozeniu, ze obserwowane Zrédto mikrofal
znajduje si¢ daleko od detektora. Charakterystyka wzmocnienia zostata znormalizowana osobno
dla kazdego kanatu (odbiornika w kamerze). Gtéwne listki charakterystyki kierunkowej anteny,
odpowiadajace trzem odbiornikom, sa wyraznie widoczne, a ich szeroko$¢ w miejscu, w ktérym
czuto$¢ spada o potowe wzgledem maksymalnej, co odpowiada wartosci -3 dB, jest mniejsza niz
2° dla wszystkich kanaléw. Jest to tzw. kat potowy mocy, ktéry okresla pole widzenia poszcze-
g6lnych odbiornikéw.
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Rysunek 59: Slady wybranych sygnatéw mikrofalowych zarejestrowanych przez detektor
CROME: (u gory) najsilniejszy obserwowany sygnal, (na dole) detekcja stereo, w ktérej sygnat
mikrofalowy jest r6wnoczesnie rejestrowany przez dwa odbiorniki tej samej anteny [166]. Czas
mierzony jest wzglgdem momentu wyzwolenia detektora przez sie¢ detektor6w powierzchnio-
wych KASCADE-Grande. Moc sygnaldéw przedstawiona jest w skali liniowej, a wartoSci progéw
na detekcje w poszczegdlnych kanatach oznaczone sa przerywanymi liniami. Dtugo$¢€ tych linii
wskazuje na okno czasowe, w ktérym spodziewalibySmy si¢ zobaczy¢ sygnat mikrofalowy, je-
zeli pochodzitby on od peku zarejestrowanego w koincydencji ze zmierzonym sygnalem. Czasy
przyjscia sygnatéw bardzo dobrze zgadzajg si¢ z przewidywaniami. Wydaje si¢ to potwierdzaé
przypuszczenie, ze ich Zrédlem byty wielkie peki.

energii 10'7 eV oznacza wysoko$¢ okoto 4 km. Dla przypadkéw o najwyzszych energiach
zarejestrowano réwnocze$nie sygnat geomagnetyczny wielkiego peku w zakresie VHF
(kilkadziesiat MHz). Swiadczy o tym wyrazZna réznica pomiedzy sygnatami w kanatach
spolaryzowanych w kierunku wschdd-zachdd 1 péinoc-potudnie, charakterystyczna dla
tego typu promieniowania.

Slady wybranych sygnatéw mikrofalowych przedstawione sa na rysunku Sa nimi
najsilniejszy zarejestrowany sygnat (17.7 dB powyzej poziomu szumu) oraz jeden spo-
$r6d dwdch zarejestrowanych sygnatéw stereo (jednoczesna obserwacja na dwéch kana-
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Rysunek 60: Rozktad katéw pod jakimi anteny detektora CROME, dziatajace w pasmie C, ob-
serwowaty peki bedace w ich polu widzenia [[166]. Kat obserwacji zdefiniowany jest jako kat
pomigdzy osia peku a osig anteny. Przedstawione sa dwie prébki danych zebranych w tym samym
czasie: 37 pekéw zarejestrowanych przez detektor KASCADE-Grande w koincydencji z sygna-
fem mikrofalowym zmierzonym przez detektor CROME (czerwone linie) oraz 15000 pgkéw bez
takiej koincydencji (czarne linie). Obie probki danych spetnialy wszystkie kryteria (cigcia) wyma-
gane przez oba eksperymenty. W przypadku zdarzen z sygnatem mikrofalowym, rozktad katéw
jest silnie skupiony przy warto$ciach ponizej 4°, co w sposéb istotny rézni si¢ od rozktadu dla
wszystkich pekéw. Sugeruje to nieizotropowa emisj¢ sygnatu mikrofalowego.

tach). Sygnaly te zaobserwowano w koincydencji z pgkami odpowiednio o energiach
2.5 x 1017 eV i 3.7 x 10'¢ eV oraz o katach zenitalnych 5.6° i 3.7°. W obu przypad-
kach potozenie rdzeni pgkdéw (przecig€ osi peku z powierzchnig ziemi) znajdowato si¢ w
odlegtosci okoto 100 m od anteny rejestrujacej sygnat. Czasy nadejScia impulséw mi-
krofalowych bardzo dobrze zgadzaja si¢ z czasami oczekiwanymi od sygnatéw wyemi-
towanych przez peki zaobserwowane w koincydencji z mierzonymi sygnatami. Réwniez
wzgledne opdznienia migdzy impulsami, w przypadku sygnalu stereo, sa zgodne z tymi
przewidywaniami.

Rozktad katéw pod jakimi obserwuje si¢ sygnaly mikrofalowe, czyli katéw pomigdzy
osia peku a kierunkiem obserwacji, przedstawiony jest na rysunku [60] Jest on silnie sku-
piony przy warto$ciach mniejszych niz 4°. Oznacza to, ze wigkszosS¢ zarejestrowanych
sygnaléw zostata wyemitowana w kierunku do przodu. Biorac pod uwage pole widze-
nia odbiornikéw mikrofalowych (okoto 2°), niepewnosc¢ rekonstrukcji kierunkéw pekow
(okoto 1°) oraz wysokos¢ z jakiej pochodzi sygnat, dochodzimy do wniosku, ze katy emi-
sji sa kompatybilne z katem Czerenkowa w powietrzu, ktéry na wysokosci 4 km wynosi
okoto 1°. Dodatkowo wszystkie sygnaty zarejestrowane przez detektor CROME byty bar-
dzo krétkie (~ 10 ns), a odlegtosci od anten mierzacych sygnat do osi pekoéw rzedu 100
m. Takie cechy sygnaléw zgodne sa z charakterystyka promieniowania czerenkowskiego
wielkich pekéw, przy czym zaobserwowane promieniowanie moze by¢ promieniowaniem
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Rysunek 61: Poréwnanie danych eksperymentalnych uzyskanych przez detektor CROME, w za-
kresie czestotliwosci 3.2 — 4.2 GHz, z oczekiwang charakterystyka promieniowania radiowego
wielkiego peku [166]. Symulacje wykonano za pomoca programu CoREAS dla pionowego
peku o energii 1017 eV i typowej dla tej energii glebokosci maksimum X ., = 658 g/lcm?. Kwa-
dratami zaznaczone sa polozenia anten, w ktérych zaobserwowano sygnat mikrofalowy, mierzone
wzgledem potozen rdzeni pekéw (przecigé osi pgku z powierzchnia ziemi) zrekonstruowanych
przez detektor KASKADE-Grande. Biale kwadraty reprezentuja anteng o pionowej osi, obser-
wujaca zenit, natomiast czarne kwadraty anteny o osiach odchylonych od tego kierunku o 15°.
Rdzenie pgkéw przeniesione sg do poczatku uktadu wspétrzgdnych. Symulowany rozktad natgze-
nia pola elektrycznego na powierzchni ziemi zwiazany z promieniowaniem radiowym wielkiego
peku (promieniowaniem geomagnetycznym i Askariana) oznaczony jest kolorami.

o zupelnie innej naturze, ktére wskutek efektow Czerenkowa zostato skompresowane w
czasie i silnie skupione w wiazce skierowanej do przodu.

Poréwnanie danych eksperymentalnych z oczekiwang charakterystyka promieniowa-
nia radiowego wielkiego peku przedstawione jest na rysunkach [61] i [62] Kwadratami
zaznaczone s3 potozenia anten, w ktérych zaobserwowano sygnat mikrofalowy w zakre-
sie czestotliwosci 3.4 — 4.2 GHz, mierzone wzglgedem potozen rdzeni pekéw (przecigé osi
peku z powierzchnig ziemi) przesunigtych do poczatku uktadu wspétrzednych. Symulo-
wany rozktad natgzenia pola elektrycznego na powierzchni ziemi oznaczony jest kolorami
(zobacz rysunek [61)), natomiast przewidywane polaryzacje czerwonymi liniami (zobacz
rysunek [62). Wyraznie widaé, ze miejsca detekcji sygnatu mikrofalowego tworza ksztatt
podobny do pierscienia Czerenkowa, ktory pokrywa si¢ z charakterystyka promieniowa-
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Rysunek 62: Kierunki polaryzacji odbiornikéw, w ktérych wykryto sygnatl mikrofalowy (czarne
linie) oraz przewidywane polaryzacje promieniowania radiowego wielkich pgkéw (czerwone linie)
[166]. Symulacje wykonano za pomocg programu CoREAS [259] dla p¢kéw inicjowanych przez
jadra zelaza o energiach i geometrii odpowiadajacej pgkom, zaobserwowanym w koincydencji
z poszczegdlnymi sygnatami mikrofalowymi. Wybdr jader zelaza podyktowany byl wynikami
pomiaru sktadu masowego przez detektor KASKADE-Grande [319]]. Biate kwadraty reprezentuja
anteng celujaca w zenit, natomiast czarne kwadraty anteny odchylone od tego kierunku o 15°.
W przypadku odbiornikéw mierzacych polaryzacje w dwdéch kierunkach, kierunek w ktérym nie
wykryto sygnatu, zaznaczony jest linia przerywana. Rdzenie pekdéw umieszczone sa w Srodku
uktadu wspotrzednych. Symulowane polaryzacje dobrze odtwarzaja dane.

nia radiowego peku otrzymang z symulacji. Podobnie asymetria wschdéd-zach6d symu-
lowanego sygnatu jest dobrze odtwarzana przez dane — zaobserwowano wigcej zdarzen
po stronie wschodniej. Sugerowatoby to, ze odbierany sygnat mikrofalowy jest skompre-
sowanym w czasie, a wiec przesunigtym ku wyzszym czestotliwosciom (do kilku GHz),
promieniowaniem radiowym pgku o pierwotnej czgstotliwosci kilkudziesigciu MHz, a nie
promieniowaniem hamowania elektronéw na molekutach powietrza. Promieniowanie ra-
diowe peku (promieniowanie geomagnetyczne i Askariana), emitowane w kierunku do
przodu, byloby przy tym silnie wzmacniane na stozku Czerenkowa. Powyzsze przypusz-
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czenia potwierdza réwniez analiza polaryzacji sygnatu mikrofalowego przedstawiona na
rysunku [62] z ktérej wynika, ze symulacje dobrze odtwarzaja zebrane dane. Hipoteza, ze
obserwowana emisja jest niespolaryzowana zostata odrzucona z poziomem ufnosci 4.7¢.
Dodatkowym argumentem jest fakt, ze promieniowanie radiowe pgku powstaje wysoko
w atmosferze (w okolicach maksimum peku), podobnie jak ma to miejsce w przypadku
zarejestrowanych sygnatéw. Eksperyment CROME jako pierwszy zbadat fundamentalng
natur¢ promieniowania mikrofalowego wielkich pgkéw atmosferycznych, wykluczajac
przy tym znaczny w nim udzial promieniowania hamowania.

3.4.3 Inne eksperymenty mikrofalowe — podsumowanie wynikow

Sygnat mikrofalowy wielkich pgkéw zostal rowniez zaobserwowany przez eksperyment
EASIER [301,302] (ang. Extensive Air-Shower Identification using Electron Radiome-
ter), dzialajacy w pasmie C (3.2 — 4.2 GHz). Sktadat si¢ on z okoto 60 anten umieszczo-
nych na stacjach detektora powierzchniowego Obserwatorium Pierre Auger. Dwa inne
eksperymenty, tj. AMBER (ang. Airshower Microwave Bremsstrahlung Experimental
Radiometer) 1 MIDAS (ang. Microwave Detection of Air Showers) [303-306|], prébo-
waly zaobserwowaé emisj¢ mikrofalowa z boku peku, doktadnie w taki sam sposéb, w
jaki robig to teleskopy fluorescencyjne. Jednak w przeciwienistwie do eksperymentéw
CROME i1 EASIER, nie wykryty zadnego sygnatu [302]]. Brak obserwacji sygnatu mikro-
falowego przez detektory AMBER i MIDAS wynika z faktu, ze emisja pgkow na falach
GHz jest silnie skupiona w kierunku do przodu, a wigc nie jest izotropowa. Jako pierw-
szy wykazat to eksperyment CROME, odkrywajac nature promieniowania mikrofalowego
wielkich pgkéw atmosferycznych. Obserwowany sygnal mikrofalowy jest skupionym w
stozku Czerenkowa, a przez to skompresowanym w czasie i przesunigtym ku wigkszym
czestotliwosciom, promieniowaniem radiowym pgku (promieniowaniem geomagnetycz-
nym i Askariana) o pierwotnych czestotliwoSciach rzedu kilkudziesigciu MHz. Wyniki
otrzymane przez wszystkie eksperymenty mikrofalowe sa ze soba zgodne i jednoznacznie
potwierdzaja rezultaty CROME.

Ze wzgledu na maty strumiefi promieni kosmicznych ultra-wysokich energii oraz silne
skupienie emisji mikrofalowej w kierunku do przodu, liczba mozliwych do zarejestro-
wania pgkéw za pomoca techniki mikrofalowej, przy najwyzszych energiach, jest silnie
ograniczona. Jednakze technika ta moze by¢ z powodzeniem stosowana w przypadku
pekéw o mniejszych energiach (powyzej kilkuset TeV), a w szczegdlnosci, do pomiaréw
nachylonych pgkéw, w ktorych §lad sygnatu mikrofalowego na powierzchni ziemi roz-
ciaga si¢ na setki metréw. W takim przypadku technika mikrofalowa moze konkurowad
z czerenkowskimi teleskopami optycznymi. Giéwna zaleta obserwacji w zakresie czgsto-
tliwosci GHz jest niski poziom tla, prawie idealna przezroczysto$¢ atmosfery, oraz do-
stepnos¢ dobrze rozwinigtej techniki wykrywania sygnatéw mikrofalowych. Dodatkowo,
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w przeciwienstwie do detektoréw optycznych, istotna jest mozliwos¢ pomiaru przy pra-
wie 100% czasie pracy, z wykorzystaniem tanich anten radiowych. Skuteczno$¢ metody
mikrofalowej zostata wykazana przez eksperyment CROME.

Emisji mikrofalowej kaskad czastek poszukiwano takze w eksperymentach z wyko-
rzystaniem wiazek czastek z akceleratorow. Pomimo tego, ze eksperymenty akcelerato-
rowe sg przeprowadzane w kontrolowanych warunkach, ich interpretacja jest niezwykle
trudna. Zwiazane jest to migdzy innymi z obecnoscia dodatkowych, nie do konca zro-
zumianych Zrédet promieniowania, ktére sa nieobecne w przypadku naturalnych kaskad
czastek wtérnych inicjowanych przez promieniowanie kosmiczne w atmosferze. W tym
konteks$cie nie dziwi wigc fakt zbyt optymistycznej interpretacji wynikow pierwszego
eksperymentu akceleratorowego poswigconego mikrofalowej emisji pekow [307]. Wy-
niki kolejnych eksperymentéw, tj. AMY [320] (ang. Air Microwave Yield), MAYBE
[321] (ang. Microwave Air Yield Beam Experiment), Telescope Array Electron Light
Source [322]] i innych [323]], sa zgodne — izotropowa emisja zwiazana z molekularnym
promieniowaniem hamowania na falach GHz jest znacznie stabsza niz pierwotnie prze-
widywano. Jej intensywnoS$¢ skaluje si¢ liniowo z energia peku, tak jak ma to miejsce
w przypadku niekoherentnej emisji, a nie w sposob kwadratowy, charakterystyczny dla
emisji koherentnej. Stabszy sygnal mikrofalowy jest konsystentny z brakiem detekcji
tego promieniowania przez eksperymenty obserwujace peki z boku (MIDAS i AMBER),
jak rowniez z wynikami eksperymentu CROME. Jest on réwniez zgodny z wynikami
najnowszych symulacji tego sygnatu [324].

3.5 Detekcja radarowa
3.5.1 Wprowadzenie

Mozliwos¢ wykrywania wielkich pekéw poprzez odbicie wiazki radarowej od plazmy
wytworzonej w powietrzu przez przechodzacy front peku, po raz pierwszy zostata zapro-
ponowana w 1941 roku [325]]. Wstegpne obliczenia wykazaly, ze gestoS¢ elektronéw w
wytworzonej plazmie jest wystarczajaca do tego, aby sygnat radiowy od niej odbity byt
mozliwy do wykrycia przez anteny odbiorcze umieszczone na ziemi. Okazato si¢ jednak,
ze elektrony rekombinuja znacznie szybciej niz zatozono, przez co odbity sygnat jest duzo
stabszy, a zaobserwowane echa radarowe sa de facto odbiciami od meteoréw, czyli Sladow
jonizacji wytworzonych w atmosferze przez przelatujace meteoroidy. Kolejna préba pod-
jeta ponad 20 lat péZniej réwniez zakoficzyta si¢ niepowodzeniem [326}327]]. Poziom tta
radiowego okazat si¢ zbyt wysoki i nie zarejestrowano zadnego pgku. Ze wzgledu na brak
eksperymentalnego potwierdzenia skutecznosci metody radarowej, prace nad nig zostaty
przerwane na wiele dekad. Ponowne zainteresowanie tym tematem nastapito dopiero w
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ostatnich latach [[328-338]], co doprowadzito do kolejnych préb [[325-327,339-348]] wy-
krycia wielkich pgkdw za pomoca techniki radarowej, przeprowadzonych réwnoczesnie
przez kilka grup [339-3438].

Jezeli obserwacja echa radarowego wielkich pekéw okazataby si¢ mozliwa, otwo-
rzyloby to droge do budowy tanich obserwatoriéw promieniowania kosmicznego ultra-
wysokich energii o bardzo duzych aperturach. Dodatkowo, technika radarowa mogtaby
mie¢ ten sam potencjat co metoda fluorescencyjna, pozwalajac na bezposrednia obser-
wacje maksimum pekow, przy znacznie wigkszym, bo prawie 100% czasie pracy. Byto
to gtéwna motywacja do podjecia pracy nad tym tematem przez autora. Jednoczes$nie,
przy odpowiednio dobranej czgstotliwosci emitowanej fali radiowej, bylibySmy w stanie
dostroié czegstotliwos¢ odbitej fali do zakresu czgstotliwosci, na ktérych dziatat detektor
CROME [166]]. W ogdlnosci, uzupetniajac ten detektor o anteng nadawcza mozna byto
prébowac, przy jej pomocy, rejestrowaé echa radarowe wielkich pekow.

Technika radarowa z powodzeniem stosowana jest od kilkudziesigciu lat do obserwa-
cji meteoréw i btyskawic [349]. Jej zasada dziatania opiera si¢ na odbiciach fal radiowych
od §ladéw jonizacji wytworzonych w atmosferze przez przelatujace meteoroidy lub wy-
tadowania elektryczne stowarzyszone z btyskawicami (pioruny). Ggsto$¢ swobodnych
elektronéw w plazmie tworzacej Slad jonizacji maleje z czasem z powodu dyfuzji, turbu-
lencji atmosferycznych, rekombinacji oraz reakcji z jonami. Wsréd tych efektéw najwaz-
niejszym dla meteordw jest dyfuzja, ktéra zmniejsza gestos¢ (objetosciowa) elektrondw,
ale zasadniczo pozostawia ich gesto$¢ liniowa (mierzona wzdtuz §ladu) na niezmienio-
nym poziomie, co jest bezpoSrednia konsekwencja dlugich §ladéw jonizacji meteoroidow.

Meteoroidy obserwuje si¢ na wysokoSciach 80 — 120 km, a ich typowe predkosci
mieszcza si¢ w przedziale 10 — 70 km/s. Wytwarzane przez nie Slady jonizacji maja dtugi
czas zycia, dlatego moga rozciagaé si¢ na wiele kilometréw, natomiast ich poczatkowa
grubos¢ jest rzedu 2 — 20 m. Rozklad gestosci elektrondw jest w przyblizeniu staly, a gg-
sto$¢ liniowa wynosi 101! — 1014 cm~! [350]. Mozna uznad, ze elektrony plazmy znajduja
sie w rownowadze termodynamicznej z otoczeniem, z wyjatkiem bardzo wczesnych eta-
pow formowania si¢ tych sladéw. Gestosci elektronéw w §ladach jonizacji wytwarzanych
przez btyskawice sa o wiele rzgdéw wielkosci wigksze, ponadto ich grubos$¢ jest znacznie
mniejsza.

Slady jonizacji meteoroidéw lub piorunéw tradycyijnie dzieli sie na obszary geste i
rzadkie, w zaleznosci od gestoSci plazmy, za pomoca tzw. czgstosci plazmowe;j

e2n,

~ 5.64 x 10*\/n, [Hz], (30)

W, =
b €0Mie

gdzie e, m, 1 €y sa odpowiednio elementarnym tadunkiem elektrycznym, masg elektronu
1 przenikalnoScia elektryczng prozni. GestoS¢ elektronéw plazmy n. mierzona jest w
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em 3. Czesto$¢ plazmowa odpowiada charakterystycznej czestosci oscylacji elektronéw
w plazmie, w odpowiedzi na niewielkie przesunigcia tadunkéw. Warto$¢ w, = 27y,
gdzie v, jest czestotliwoScia plazmy, ma duze znaczenie w okreSlaniu rozpraszajacych
wlasciwosci tego osrodka.

Jezeli gestoS¢ elektrondw jest na tyle duza, ze czestoS¢ plazmowa w,, jest wigksza od
czestosci radaru w = 27v, gdzie v jest czgstotliwo$cig emitowanej fali radiowej, wowczas
sygnat radiowy begdzie odbijany od powierzchni tego obszaru plazmy. Taki obszar nazy-
wamy gestym. W przeciwnym przypadku, jezeli gestos¢ plazmy jest nizsza, tj. w, < w,
wowczas plazma jest rzadka, a fala radiowa moze swobodnie penetrowac zjonizowany
obszar. Nalezy rozpatrywaé wtedy odbicia fal radiowych od poszczegdlnych elektronéw
plazmy. Dla czgstotliwoSci radarowych stosowanych przy detekcji meteoroidéw, obser-
wacji ich §ladéw jonizacji z boku oraz warunkéw panujacych na wysokosciach ~ 100
km, na ktérych obserwuje si¢ meteory, graniczna gestos¢ liniowa elektronéw (mierzona

wzdhuz §ladéw jonizacji) oddzielajaca oba te rezimy wynosi okoto 102 cm™!.

3.5.2 Plazma wytwarzana przez wielkie peki atmosferyczne

Slad jonizacji wielkiego peku wytworzony w atmosferze w wyniku przejscia wysoko-
energetycznych czastek peku (frontu peku) sktada si¢ z elektronéw, ktére zasadniczo po-
zostaja w spoczynku w stosunku do otaczajacej je atmosfery. Inaczej niz w przypadku
meteordw, gdzie plazma jest jednorodna, gegstos¢ plazmy wytworzonej przez wielki pek
zmienia si¢ wraz z odlegloScia od jego osi, a jej wartoS¢ jest Scisle powiazana z rozktadem
poprzecznym peku.

Slad jonizacji, podobnie jak front peku, przyjmuje ksztatt dysku, przy czym jego gru-
bos$¢ wynosi kilkana$cie metrow, a Srednica dochodzi do kilkuset metréw. Gestos¢ elek-
tronéw jest najwigksza na osi peku (w centrum dysku), maksymalnie osiagajac okoto 10%
cm 2 (dla pionowych pekéw o energii 10° eV w ich maksimum rozwoju), i szybko ma-
leje w miare oddalania si¢ od centrum (zobacz rysunek [63). W odlegtosci wynoszacej
zaledwie r;, = 10 cm od osi pgku gestos¢ elektrondw maleje do okoto jednej dziesiatej
warto$ci w centrum dysku, a przy odlegtosci r;, = 1 m spada juz ponizej jednej setnej
tej wartosci. Czas zycia plazmy zalezy od gestoSci powietrza i dla wysokosci na ktérych
zachodzi najintensywniejszy rozwoj pekow wynosi kilkadziesiat ns [351},352]].

Front peku porusza si¢ w przyblizeniu z predkoscia Swiatta w prozni, co w potaczeniu
z krétkim czasem zycia wytworzonej przez niego plazmy (kilkadziesiat ns), efektywnie
prowadzi do tego, ze obszar (w ksztaltcie dysku) wypelniony plazma znajdujacy si¢ tuz
za frontem pgku porusza si¢ réwniez z predkoscia Swiatla, pomimo tego ze elektrony
plazmy pozostaja Srednio w spoczynku wzgledem otoczenia, tzn. podlegaja ruchom ter-
micznym, ale nie uczestnicza w uporzadkowanym ruchu elektronéw z frontem jonizacji.
Efekt Dopplera bedzie wigc obserwowany w echu radarowym, chyba ze pgk obserwo-
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Rysunek 63: Poczatkowa gestosé elektronéw n produkowanych w powietrzu przez pionowe peki
w maksimum ich rozwoju (ciagle linie), jak réwniez odpowiadajace tym gestosSciom czestotli-
wosci plazmy v, = w,/2m (przerywane linie) w funkcji odlegtosci od osi peku 77, [167,329].
Przedstawione peki maja energie 108, 10 i 10?° eV (linie o kolorze zielonym, niebieskim i
czerwonym). Wykres obcigto przy odlegtosci od osi pgku wynoszacej r;, = 2 cm, ponizej ktdrej

zaklada sig, ze gesto$¢ elektrondw jest stata. Pozwala to uniknaé niefizycznego wzrostu wartosci

nd i Vp, ZWigzanego z zastosowana parametryzacja rozkladu poprzecznego pekéw. Jednoczes$nie

zalozenie to nie wptywa na wyniki przeprowadzonej analizy odbi¢ radarowych, poniewaz liczba
elektronéw zawartych w tym obszarze wynosi mniej niz 0.1% catkowitej ich liczby. Otrzymane

wartosci n? i v), reprezentuja maksymalne gestosci i czestotliwosci plazmy mozliwe do uzyskania

przez peki o wyzej wymienionych energiach.

wany jest z boku. Oczekuje si¢ rOwniez wzmocnienia sygnatu rozproszonego (odbitego)
do tytu z powodu jego kompresji w czasie.

Rozwazmy prosty system radarowej detekcji pegkow sktadajacy si¢ z dwoch anten: na-
dajnika emitujacego sygnatl radiowy o czgstotliwosci v, ktory odbija si¢ od Sladu jonizacji
oraz odbiornika rejestrujacego odbity sygnal o zmienionej czgstotliwosci v,.. W takim
wypadku efekt Dopplera mozna scharakteryzowaé za pomoca parametru f, = v, /v opi-
sujacego zmiang czestotliwosci fali odbitej. Rozktad wartosci przesunigé czgstotliwosci
odbitego sygnalu radiowego f,., dla rozproszen na réznych czgsciach plazmy wytworzo-
nej na osi pionowego peku lecacego w kierunku nadajnika radarowego (d = 0) przed-
stawiony jest na rysunku [64 Wysokos¢ nad poziomem morza rozpatrywanego elementu
plazmy dana jest przez h, natomiast parametr d bedacy odlegtoscia migdzy nadajnikiem
i odbiornikiem, charakteryzuje r6zne konfiguracje detektora. Przesunigcie czgstotliwosci
odbitego sygnatu zalezy od kierunku fali radiowej 1 wspélczynnika zatamania Swiatla w
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Rysunek 64: Rozktad czgstotliwosci sygnatéw odbitych (v,.) od réznych obszaréw plazmy wy-
tworzonej przez pek w atmosferze, mierzonych w stosunku do czgstotliwosci sygnatu radiowego
(v) emitowanego przez nadajnik, tj. f, = v,./v [[167]. Rozpatrywany jest pionowy pegk zmierza-
jacy w kierunku nadajnika (d = 0) oraz odbicia od plazmy wytworzonej na jego osi. Wysoko$¢
nad poziomem morza, na ktérej znajduje si¢ rozwazany element plazmy wynosi h, natomiast od-
legto$¢ migdzy nadajnikiem i odbiornikiem, znajdujacymi si¢ na powierzchni ziemi (h = 0), jest
réwna d. Odlegtos¢ ta charakteryzuje ré6zne konfiguracje detektora.

powietrzu, osiagajac najwigksze wartoSci w sytuacji, gdy kat obserwacji pokrywa si¢ z
katem Czerenkowa. Wspétczynnik f,. moze wtedy osiagaé bardzo duze wartoSci, umozli-
wiajac przesunigcie sygnatu radiowego z pierwotnego zakresu fal MHz do zakresu GHz,
a nawet ku wigkszym czegstotliwosciom. Jednakze wartosci f,., zwiazane z odbiciami fal
radiowych od typowych pekéw sa znacznie nizsze. Przesunigcie czestotliwosci odbitej
fali ku wyzszym warto$ciom zwigzane jest z kompresja sygnatu w czasie, co prowadzi
rowniez do wzmocnienia sygnatu radiowego odbitego w kierunku do tytu.

Przyktadowy spektrogram echa radarowego przedstawiony jest na rysunku [65] Cze-
stotliwos¢ rejestrowanego sygnatu maleje z czasem. Typowy sygnat sklada si¢ z dwéch
czedci: krétkiego sygnatu o czestotliwosciach przesunigtych ku wyzszym warto$ciom i
matych amplitudach oraz dlugiego sygnatu o czestotliwoSciach zmienionych tylko nie-
znacznie 1 wigkszych amplitudach. Dodatkowa komponenta o niskiej czgstotliwosci wi-
doczna pod koniec echa radarowego, spowodowana jest modulacja natgzenia pola elek-
trycznego odbieranego sygnalu przez wspétczynnik e™? (zobacz réwnanie ).

Ze wzgledu na mala liczbe elektronéw w plazmie wytworzonej przez peki, w stosunku
do gestosci czasteczek powietrza, to nie rekombinacja, a reakcja przylaczania elektronu
do molekuty O jest gléwnym mechanizmem usuwania swobodnych elektronéw z pla-
zmy. W wyniku tej reakcji tworzy sig niestabilny jon O ", kt6ry nastepnie moze ponow-
nie wyemitowac elektron [353]]. Jednakze kolizja z trzecim ciatem, prowadzaca do utraty
czgSci energii przez ten jon, moze spowodowac jego przejscie do nizszego stanu, ktory
nie podlega auto-jonizacji. Przy warunku n, < 10'? cm=3, ktéry jest zawsze spetniony w
przypadku plazmy wytwarzanej przez peki (zobacz rysunek [63), proces dejonizacji jest
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Rysunek 65: Spektrogram echa radarowego pionowego peku o energii 10'® eV lecacego w kie-
runku nadajnika [167]]. Czestotliwos¢ radaru i odlegtosé odbiornik—nadajnik wynosza odpowied-
nio 10 MHz i 500 m. Przedstawiony spektrogram reprezentuje typowe echo radarowe wielkiego
peku sktadajace si¢ z dwoch czesci: krétkiego sygnatu o duzych czestotliwos$ciach i matych ampli-
tudach oraz dlugiego sygnatu o czgstotliwosciach zblizonych do czgstotliwosci radaru i o znacznie
wigkszych amplitudach.

zdominowany przez nastgpujace reakcje [351]:

e +0, — 057, (31)
0;"+0; — 05 + 0y, (32)
0;"+N; — O; +N,. (33)

Prowadzi to do eksponencjalnego zaniku plazmy. Czas zycia plazmy, w zaleznosci od
wysokosci w atmosferze, przedstawiony jest na rysunku [66] Zmienia si¢ on z okoto 15 ns
na poziomie morza do 40 ns na wysokosci 5 km 1 120 ns na 10 km.

W wigkszosci prac posSwigconych technice radarowej opierano si¢ na analogii po-
migdzy Sladami jonizacji meteoroidéw i wielkich pekéw, uwzgledniajac przy tym tylko
gestos¢ elektronéw w plazmie i dochodzac do blgdnego wniosku, ze obszar plazmy w ob-
rebie kilku centymetréw od osi pgku jest gesty dla fal radiowych o czgstotliwosci nawet
do kilkunastu MHz (spetniony jest warunek v, > v, zobacz rysunek [63). Pozwalatoby
to na odbicie fali radiowej od rdzenia pgku jako catoSci (koherentna emisja), a nie od po-
szczeg6lnych elektrondw (niekoherentna emisja), przez co odbity sygnatl bylby znacznie
silniejszy. Bylaby to sytuacja analogiczna do odbicia fali radiowej od cienkiego drutu, w
ktorej przekrdj czynny na takie rozpraszanie jest bardzo dobrze znany. Okazuje si¢ jed-
nak, ze nie bez znaczenia jest tez gestoS¢ powietrza, ktéra na wysokosciach ponizej 10 km
(na ktérych obserwuje si¢ wielkie peki) jest duzo wigksza, przez co czgstotliwos¢ zderzen
swobodnych elektronéw z czasteczkami powietrza v, staje si¢ znaczaca. Z jednej strony
wigksza warto$¢ v, prowadzi do zmniejszenia czasu zycia plazmy wytwarzanej przez
wielkie peki w atmosferze, a z drugiej strony, co jest bardziej istotne, wptywa na rozpra-
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Rysunek 66: Czas zycia plazmy wytworzonej przez wielki pgk w powietrzu w zaleznosci od
wysokosci w atmosferze [[167,351].

szanie fal radiowych. Aby dany obszar plazmy mozna bylo uznac za gesty, wymagane
jest spelnienie dodatkowego warunku w > v.. Kolejnym, czgsto zapominanym aspek-
tem byt fakt, ze front pgku porusza si¢ szybciej niz Swiatto w powietrzu, co ma istotny
wplyw na charakterystyke odbi¢ fal radiowych od czota pgku. Te rozwazania pokazuja,
ze problem detekcji radarowej jest zagadnieniem dosy¢ trudnym i wymaga doktadnego
zrozumienia wielu zjawisk fizycznych.

Czestotliwos$¢ zderzen elektrondw jest wazna wielkoscia, ktora decyduje o absorpcji
fal radiowych i thtumieniu ich odbi¢ od plazmy wytworzonej w atmosferze. Jest ona zde-
finiowana jako liczba zderzen swobodnego elektronu z cigzkimi czasteczkami powietrza,
jonami i innymi elektronami, ktére zachodza w ciagu 1 s. Przy rozpatrywanych gesto-
Sciach plazmy mozna w zasadzie pomina¢ zderzenia z elektronami i jonami, biorac pod
uwage tylko zderzenia elektronéw z czasteczkami neutralnymi, czyli z molekutami Ny i
O,. Poniewaz plazma w §ladach jonizacji tworzonych przez meteoroidy wysoko w atmos-
ferze osiaga r6wnowage termodynamiczng w czasie znacznie krétszym niz jej czas zycia,
mozemy przyjac, ze temperatura elektronéw plazmy jest rOwna temperaturze otoczenia i
wynosi T, ~ 200 K. W ten sposéb, przy gestosSciach molekut Ny i O, charakterystycznych
dla wysokosci ~ 100 km [354], uzyskujemy czgstotliwos¢ zderzen v, ~ 1 MHz [167]].
W przypadku §ladéw jonizacji wytwarzonych w powietrzu przez wielkie pgki, czas zycia
plazmy jest na tyle krotki, ze uniemozliwia on osiagnigcie rOwnowagi termodynamicz-
nej z otoczeniem przed jej zanikiem. Taka plazma jest silnie nietermiczna [312,355].
W ciagu 1 ns od jej wytworzenia, energia wszystkich elektronéw spada ponizej energii
1.7 eV [324], co przy gestoSciach powietrza typowych dla wysokos$ci mniejszych niz 10
km, prowadzi do czestotliwo$¢ zderzen v, ~ THz. Otrzymana warto$¢ v, jest znaczaco
wigksza niz dla meteoroidéw, co prowadzi do silnego tltumienia odbic fal radiowych.

W przypadku bezkolizyjnej plazmy (v, = 0) catkowite odbicie sygnatu radiowego od
nieruchomej granicy pomiedzy powietrzem a jednorodna plazma wystepuje, gdy w < wy,.
Jednakze kiedy czesto$¢ zderzen nie jest zerowa (v, > 0), fala radiowa nie bedzie si¢ juz
catkowicie odbija¢ od powierzchni plazmy, nawet przy spelnieniu powyzszego warunku.
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Dodatkowo moc odbitego sygnatu zmniejsza si¢ wraz ze wzrostem czestotliwosci zde-
rzeh v, [356]. Aby nastapito catkowite odbicie sygnalu padajacego pod katem prostym
do powierzchni plazmy, konieczne jest nie tylko, aby czgstos¢ fali radiowej w byta nizsza
niz czestos¢ plazmowa w, (w < wp), ale takze by byta znacznie wyzsza niz czestotliwose
zderzen v, (w > v.). W przypadku plazmy wytworzonej przez wielkie peki w powietrzu,
pierwszy z tych warunkéw moze by¢ spetniony tylko przez plazme¢ znajdujaca si¢ w oko-
licach osi pegku, dla czgstotliwosci radaru  mniejszych niz kilkanascie MHz, jednakze
drugi z tych warunkéw nigdy nie jest spelniony, poniewaz v, ~ THz.

Wspoéiczynnik odbicia od powierzchni nieporuszajacej si¢ jednorodnej plazmy, dany
jest formuta Fresnela
n—n, 2

n—i—np

(34)

p:

gdzie n 1 n, sa odpowiednio wspotczynnikiem zatamania powietrza i plazmy. Wspot-
czynnik n, dany jest wzorem [356]

2 2 1/2
np=(1— I L ) . (35)

Zakladajac, ze Srednica Sladu jonizacji meteoroidow wynosi okoto 20 m [350] 1 przyj-

mujac czestotliwo$¢ radaru wynoszaca v = 10 MHz, mozemy obliczy¢ wspdiczynniki
odbicia, ktére wynosza R, ~ 4 x 10° dla liniowej gestosci elektronéw wynoszacej 10!
cm™! (co stanowi przypadek rzadkiej plazmy) i R, =~ 0.97 dla gestosci liniowej 103
cm~! (gesta plazma). Liczby te zgadzaja si¢ bardzo dobrze z tradycyjnym podziatem
Sladéw jonizacji meteoroidow ze wzgledu na charakter odbi¢ sygnatéw radiowych.
Detekcja w zakresie czestotliwosci fal radiowych mniejszych niz 1 MHz jest bardzo
utrudniona, ze wzgledu na duze tto radiowe, ktérego Zrédtem jest atmosfera [[283]] (zobacz
rysunek [ST|w rozdziale[3.3.5). Wydaje si¢ wiec, ze graniczng czestotliwoscia, przy ktorej
mozliwa jest jeszcze detekcja stabych odbi¢ radarowych jest v = 1 MHz. Ze wzgledu
na warunek v < v, na catkowite odbicie sygnatu radiowego, spodziewamy si¢ najsilniej-
szego echa radarowego przy minimalnej mozliwej czgstotliwosci v, a wige przy v = 1
MHz. Z kolei czestotliwos¢ v, ~ 100 MHz odpowiada maksymalnej gestoSci plazmy
mozliwej do uzyskania w atmosferze przez wielki pek, tj. plazmie wytworzonej w maksi-
mum rozwoju peku o energii 102° eV blisko jego osi (zobacz rysunek . Oznacza to, ze
najsilniejszego odbicia sygnatu radiowego od §ladu jonizacji wielkiego peku powinniSmy
si¢ spodziewac dla v ~ 1 MHz i v, ~ 100 MHz. Przy powyzszych parametrach otrzymu-
jemy wspétczynnik odbicia réwny R, ~ 1074, ktéry juz w odlegtosci jednego metra od
osi peku spada do R, ~ 107!, Podobny rezultat uzyskamy przy wiekszej czgstotliwosci
radaru. Przyktadowo dla v ~ 100 MHz i v, = 100 MHz wsp6tczynnik odbicia wynosi
R, ~ 107". Oznacza to, ze plazma wytwarzana przez peki w atmosferze musi by¢ zawsze
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traktowana jako rzadka. Jest to spowodowane duza gestoscia powietrza na wysokosciach,
na ktérych obserwowane sa peki, tj. ponizej 10 km, oraz wynikajaca stad duza wartoscia
czestotliwosci zderzen v,.

Rozwazmy teraz odbicie sygnatu radiowego, zachodzace pod matym katem wzgledem
osi pegku, od Sladu jonizacji (w ksztalcie dysku) wytworzonego przez pek w atmosferze.
Wymaga to przeanalizowania odbicia fali radiowej od przemieszczajacego si¢ frontu jo-
nizacji (granicy pomigdzy powietrzem a plazma), przy zatozeniu, ze elektrony plazmy sa
statyczne, tzn. nie przemieszczaja si¢ wraz z tym frontem. Dla uproszczenia mozemy
ograniczy¢ si¢ do plazmy bezkolizyjnej (. = 0). Sytuacja, w ktdrej granica osrodkow
porusza si¢, zmienia warunek na catkowite odbicie sygnatu od powierzchni plazmy z
w < wpnaw' < w,[324,357,358], gdzie

W = ww (36)

jest czestotliwoscia padajacej fali radiowej w uktadzie odniesienia, w ktérym granica pla-
zmy jest nieruchoma. Parametr S to stosunek predkosSci frontu jonizacji do predkosci
Swiatta w prézni, ktéra w naszym przypadku mozna przyjaé za réwna jednosci (5 = 1),
natomiast 6, to kat, pod ktérym fala radiowa pada na granicg osrodkéw. Czestotliwosé w’
wzrasta do nieskonczonosci gdy nf — 11 wtedy plazma staje si¢ przezroczysta dla fali
radiowej o dowolnie niskiej czgstotliwosci. Taka plazme nalezy traktowac jako rzadka,
a wigc rozpatrywac odbicia fal radiowych od poszczegdlnych elektronéw plazmy. Z ko-
lei w sytuacji, gdy nf8 > 1, fala odbita w kierunku zgodnym z kierunkiem pgku nie
moze istnie¢, poniewaz natychmiast zostalaby przechwycona przez front pgku. W ta-
kim przypadku powstaje inna, duzo stabsza fala radiowa (ang. transmitted-back-scattered
wave) [357]], ktéra pozostaje w tyle za frontem peku, jednoczesnie poruszajac si¢ zgod-
nie z jego kierunkiem. Czgstotliwos¢ tej fali, podobnie do fali odbitej (jezeli istnieje),
jest mocno przesunigta ku wyzszym czgstotliwosciom [357]], a przez to wzmocniona, co
wynika z kompresji sygnatlu radiowego w czasie. Oczywiscie, w dalszym ciagu, wyni-
kajacy stad sygnat bedzie duzo stabszy niz w przypadku odbi¢ od nieruchomej granicy
osrodkow.

Front pgku porusza si¢ z predkoscia przekraczajaca predkosé Swiatta w powietrzu
(np > 1), dlatego w przypadku rozproszen fal radiowych padajacych pod matym ka-
tem do osi peku, w zadnym wypadku nie mozna traktowaé plazmy wytworzonej przez
pek jako gestej. Wynika stad, ze nie mozemy stosowac analogii do charakterystyki odbié
radiowych od §ladéw jonizacji wytwarzanych przez meteoroidy wysoko w atmosferze
1 stosowac jej do plazmy wytwarzanej przez peki na znacznie nizszych wysokosciach.
W przypadku gestej plazmy, wytworzonej przez meteoroidy, wspotczynnik jej zalamania
staje si¢ liczba urojona, co powoduje catkowite odbicie fal radiowych. W przeciwienistwie
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do tego, plazma wytwarzana przez peki musi byé zawsze traktowana jako rzadka. Fale
radiowe moga przenika¢ do zjonizowanego osrodka, a ich odbicia sa spowodowane roz-
praszaniem na poszczegdlnych elektronach. Wypadkowy odbity sygnat jest suma przy-
czynkéw pochodzacych od tych rozproszen. Powyzszy wniosek nie zmieni si¢ nawet
jesli rozwazymy rozproszenia na gradiencie gestoSci plazmy wytwarzanej przez peki w
powietrzu, zamiast na ostrej granicy pomigdzy oSrodkami.

W przypadku rzadkiej plazmy, w ktérej fale radiowe rozpraszane sa przez poszcze-
g6lne elektrony, istotne znaczenie ma ttumienie re-emisji tych fal przez swobodne elek-
trony w wyniku ich zderzen z neutralnymi molekutami. Jest to tzw. tlumienie na mo-
lekutach (ang. molecular quenching). Aby obliczy¢ rozproszony sygnat fali elektro-
magnetycznej, nalezy wzia¢ pod uwage silne hamowanie elektronéw w zderzeniach z
czasteczkami powietrza. Elektrony poddawane sa dziataniu sity e £y cos(wt — kx) wywo-
tanej przez przechodzaca (i jednoczesnie absorbowana) falg radiowa oraz tarciu —m.v.2
zwigzanemu ze zderzeniami elektronéw z molekutami powietrza, a zatem réwnanie ruchu
elektronéw przyjmuje postac:

E
Z+ Ui = el cos(wt — k), (37)

m€
gdzie E jest amplituda pola elektrycznego przechodzacej fali radiowej o czgstosci w i
liczbie falowej k = 27/\. Masa elektronu dana jest przez m,., natomiast = i z sa wspoét-
rzednymi kartezjanskiego uktadu odniesienia. Rozwigzaniem powyzszego réwnania jest

2(t) = ¢Eo sin(wt — kz), (38)

mew/w? + 12

a wigc przyspieszenie elektronu w chwili ¢ jest rowne

st) = —— B Gt — k). (39)

N

Przekrdj czynny o na rozpraszanie fal radiowych na swobodnym elektronie jest pro-
porcjonalny do Sredniej mocy wypromieniowywanej przez ten elektron pod wplywem
przechodzacej fali. Zgodnie ze wzorem Larmora, moc emitowana przez punktowy fa-
dunek elektryczny, w momencie gdy przyspiesza badZ zwalnia, jest proporcjonalna do
kwadratu jego przyspieszenia, czyli do Z(¢)2. Dostajemy stad

o~ (3(t)%), (40)

gdzie klamry oznaczaja usrednianie po czasie.
Rozwazmy teraz dwie sytuacje: rozpraszanie fali radiowej na elektronie rzadkiej
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plazmy wytworzonej przez wielki pek w atmosferze (przekrdj czynny na to rozprasza-
nie oznaczmy przez o,.) oraz na swobodnym elektronie w prézni (ktére opisywane jest
przekrojem czynnym Thomsona o). W pierwszym przypadku spetniony jest warunek
V. > w, a wigc na podstawie rownania 1) dostajemy Z(t) ~ _Zi_o;: sin(wt — kz). Z
kolei rozpraszanie fali radiowej na elektronie w prézni, zachodzi podhieobecnoéc’ zde-
rzef z innymi czasteczkami, a wigc zachodzi w sytuacji gdy tarcie zanika (v, = 0), co
prowadzi do 2(t) = —% sin(wt — kx). Na podstawie réwnania dostajemy wigc
Ose ~ (eEow/mev.)? i or ~ (eFy/m.)?. Poniewaz stale proporcjonalno$ci w obu tych

relacjach sa takie same, otrzymujemy nastgpujace rownanie

2
O = <3> o7 (41)
VC

opisujace przekrdj czynny na rozpraszanie fal radiowych na elektronach rzadkiej plazmy
wytworzonej przez wielki pgk w atmosferze.

Zderzenia elektronéw z czasteczkami powietrza redukuja przyspieszenie elektronéw
w polu fali radiowej, a tym samym powoduja zmniejszenie mocy fali re-emitowanej przez
elektron. W oczywisty sposéb prowadzi to do zmniejszenia mocy rejestrowanej przez
anten¢ odbiorcza systemu radarowego. Za efekt ten, czyli tumienie na molekutach (ang.
molecular quenching), odpowiada czynnik (w/ Vc)2 we wzorze . Przy czgstotliwosci
zderzefh v. ~ 1 THz typowej dla wysokosci w atmosferze, na ktérej powstaja wielkie
peki oraz czestotliwosci radaru z zakresu v = w/27 = 1 — 100 MHz, prowadzi to do
spadku mocy o 7 — 11 rzgdéw wielkoSci wzglegdem mocy jaka bylaby odbierana pod
nieobecnos¢ zderzen elektronéw z molekutami. Spadek mocy odbieranego sygnatu jest
znacznie wigkszy przy nizszych czestotliwoSciach. Przedstawiony efekt jest istotny tylko
w przypadku rzadkiej plazmy.

3.5.3 Analiza odbi¢ radarowych

Aby zbada¢ mozliwos¢ detekcji wielkich pekéw za pomoca techniki radarowej przyja-
fem, ze plazma wytwarzana przez pgki jest rzadka, a przekr6j czynny na rozpraszanie
fal radiowych jest przekrojem czynnym Thomsona, uwzgledniajac przy tym poprawke na
tlumienie odbi¢ radarowych zwiazang ze zderzeniami elektrondéw z czasteczkami powie-
trza. Odbicie fali radiowej nastgpuje od krétkozyciowej, statycznej plazmy, a wypadkowy
sygnat echa radarowego jest suma rozproszen na poszczegdlnych elektronach wchodza-
cych w sktad §ladu jonizacji.

Schemat systemu detekcji radarowej przedstawiony jest na rysunku Nadajnik ra-
diowy (T), znajdujacy si¢ na powierzchni ziemi, emituje falg radiowa padajaca na sta-
tyczng plazme, zawarta w obszarze w ksztatcie dysku, wytworzong tuz za frontem peku.
Sygnat radiowy jest rozpraszany przez swobodne elektrony §ladu jonizacji, a nastgpnie
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Rysunek 67: Schemat przedstawia system anten rejestrujacych odbicia radarowe od plazmy w
ksztatcie dysku, wytworzonej w atmosferze przez przechodzacy pek [334]. Nadajnik umiesz-
czony na ziemi (T) emituje sygnat radiowy, ktéry odbija si¢ od elementu plazmy, a nastgpnie jest
rejestrowany przez anteng odbiorcza (R). Geometria systemu radarowego okreslona jest przez od-
legtosci potozenia osi pgku na powierzchni ziemi do nadajnika (dr) i odbiornika radiowego (dR),
jak réwniez przez katy azymutalne (o7 i @g). Nachylenie peku dane jest przez kat 65, przy czym
kat zenitalny jest réwny |05 — 7/2|.

rejestrowany przez naziemna anteng¢ odbiorczg (R). Odlegtosci nadajnika i odbiornika ra-
diowego od rdzenia pgku wynosza odpowiednio dr i dr. Uklad wspétrzednych XY Z
wybrany jest w taki sposéb, aby ptaszczyzna skonstruowana przez o§ X i o$ pgku byta
prostopadta do powierzchni ziemi. Ponadto, osie X 1Y leza na poziomie gruntu, a Srodek
uktadu wspétrzednych umieszczony jest w miejscu przecigcia osi pgku z powierzchnia
ziemi.

Dysk o grubosci ds widoczny na rysunku ktory jest prostopadty do osi peku,
reprezentuje czgSC objetosci statycznej plazmy. Jego odlegtos¢ od przecigcia osi peku z
gruntem jest réwna s. Rozwazmy element tego dysku o objetosci dV i wspétrzednych
biegunowych r;, (odleglos¢ od osi pgku) i ¢ (azymut). Pole elektryczne fali radiowej
emitowanej w sposob ciagly przez nadajnik (T), padajacej na ten element w czasie ¢,,

mozna zapisac jako
—i [, n kdr

Unne = UT\/GTe"(”””"”eTa 42)

gdzie k (k| = 27/)\), A\, w i Ur sa odpowiednio wektorem falowym, dtugoscia, czgsto-
Scig i amplituda emitowanej fali. Ponadto Gt jest wzmocnieniem nadajnika radiowego
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(Gt = 1 w przypadku emisji izotropowej w petny kat brytowy), ¢, poczatkowa faza emi-
towanego sygnatu, a n zaleznym od wysokosci wspéiczynnikiem zatamania powietrza.

Z kolei pole elektryczne fali radiowej odbitej od rozwazanego elementu plazmy o
gestosci n., ktéra dociera do anteny odbiorczej, dane jest wzorem

2
dUrcv = incelw(t_n)eil frsc 7 Kse-drse i ﬂAS)SCTLed‘/, (43)
v, dQ

gdzie k. jest wektorem falowym odbitej fali, A2, efektywnym katem brytowym pod ja-
kim widziana jest antena odbiorcza z punktu rozproszenia fali radiowej, natomiast ¢ cza-
sem nadejscia sygnatu do tej anteny. Wsp6tczynnik (w/v,)? jest poprawka na ttumienie
rozproszen fal radiowych ze wzgledu na zderzenia elektronéw z molekutami powietrza
(zobacz réwnanie ). Ponadto rézniczkowy przekrdj czynny Thomsona, zalezny od kata
rozpraszania 6, jest réwny

dop/dQ2 = %O’T(l + cos?6), (44)
gdzie o jest catkowitym przekrojem czynnym Thomsona.

Caltkowity sygnal rejestrowany przez anteng¢ odbiorcza w danym czasie ¢ jest suma
sygnatéw pochodzacych z rozproszen na réznych czgsciach §ladu jonizacji peku, znajdu-
jacych si¢ na réznych wysokosci i zachodzacych w réznych chwilach. Te indywidualne
sygnaty interferuja ze soba i tylko ich suma po calej objetosci V (¢), z ktdrej przybywaja
jednoczesnie, dostarcza nam prawidtowa wartos¢ odbieranego sygnatu. Objetosé V(t)
jest na ogdt zalezna od czasu i moze obejmowac szeroki zakres wysokosSci (nawet kilka
kilometrow ze wzgledu na kompresj¢ odbieranego sygnatu w czasie), a jej rozmiary po-
przeczne, w zalezno$ci od czgstosci w rozpraszanej fali radiowej, moga wynosi¢ nawet
kilkaset metréw.

taczac réwnania (42)) i oraz catkujac dU,.,/dV po objetosci V (), otrzymujemy
nastgpujace wyrazenie na catkowita wartos¢ pola elektrycznego fali radiowej rejestrowa-
nej przez odbiornik w czasie ¢

Urcv(t) _ /// dUrcV(ii‘S/, rr, 90) dV, (45)
V(t)

gdzie

AUsev (t, 5,71, ) w\? 307(1 + cos? 0) VGr AL,
Ury| = Ne
dVv 167 r|

VC
X ez(wt—i-cf)o)e—z fr n k'dl‘e—z f"sc n ksc-drsc (46)
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jest wktadem do echa radarowego z elementu objgtosci plazmy dV = rpdrpdeds o
wspotrzednych (s, rz, ©).

Réwnanie przedstawia oczekiwang zalezno$¢ natgzenia pola elektrycznego od
odlegtosci r = |r| i e = |rsc|, zWiazang z droga optyczna nadajnik-plazma-odbiornik

przebyta przez falg radiowa. Dla duzych wysokosSci spetnione sa zaleznoSci r ~ rg.
i VAQs =~ VAgrsina/ry, gdzie Ag jest efektywng powierzchnig anteny odbiorczej.

Oznacza to, Ze natezenie rejestrowanego pola elektrycznego zachowuje sie jak r~2, co
jest rtéwnowazne zaleznosci r—* w odbieranej mocy. Geometryczny wspétczynnik ttumie-
nia r—* sprawia, ze najsilniejszy sygnat dochodzi zwykle z malych wysokosci (bliskich
poziomu gruntu), a nie z okolic maksimum peku.

Alternatywnie, odbicie fali radiowej mozna opisa¢ w kategoriach efektywnego ra-
darowego przekroju czynnego, ktory jest rOwnowazny rozmiarom idealnej powierzchni
rozpraszajacej. Mozna go zdefiniowa¢ w nastepujacy sposob [329]:

2
et (t) = / e e dedrg i oo n Keerdrse, (ﬁ) 4y (47)
V() v.) dQ

Czynnik o.¢(t), zdefiniowany przez powyzsze réwnanie, ma znaczenie przekroju
czynnego tylko wtedy, gdy nadajnik i odbiornik radiowy sa wystarczajaco daleko od pla-
zmy rozpraszajacej sygnat radiowy lub gdy objetos¢ plazmy jest bardzo mata. Warunki
te nie zawsze s spetnione. W rzeczywistosci objetos¢, z ktérej rozproszone fale radiowe
docieraja jednoczesnie do detektora, moze mie€ znaczny rozmiar w przypadku obserwacji
pod malym katem wzgledem osi peku, co jest spowodowane kompresja w czasie odbitego

sygnatu.
Zaleznos¢ radarowego przekroju czynnego od czasu, dla przyktadowego peku i czg-
stotliwosci radaru v = 1 MHz, przedstawiona jest na rysunku [68] Zaprezentowane

krzywe odpowiadaja przekrojom czynnym obliczonym przy uwzglednieniu objetosci pla-
zmy V' (t) o réznych rozmiarach poprzecznych (2rp), tj. z uwzglgdnieniem plazmy znaj-
dujacej si¢ do odlegtosci r;, od osi pgku. Zastosowana logarytmiczna skala czasu ma
na celu uwidocznienie wezesnych faz ewolucji przekroju czynnego. Latwo zauwazyd,
ze na poczatku jego wartosci sa znacznie wigksze niz w czasie poZniejszym. Wynika
to ze wzrostu objetosci V' (1), z ktérej rozproszone fale radiowe docieraja réwnoczesnie
do detektora, co zwiazane jest z kompresja odbitego sygnalu. Jednoczesnie obszar, z
ktérego otrzymujemy koherentny sygnal, powigksza si¢. Jednak wzrost wartosci radaro-
wego przekroju czynnego nie przeklada si¢ w sposéb bezposredni na zwigkszenie mocy
rejestrowanego sygnatu. Jest tak dlatego, ze czg$¢ echa radarowego o najwigkszych cze-
stotliwoSciach pochodzi z duzych wysokosci, przez co sygnat jest silnie thumiony przez
geometryczny czynnik 4. Pomimo wzmocnienia odbitego sygnalu jego moc nadal po-
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Rysunek 68: Zalezno$¢ radarowego przekroju czynnego od czasu dla pionowego peku o energii
10*® eV zmierzajacego w kierunku nadajnika [167]. Odlegto$¢ migdzy rdzeniem peku a odbior-
nikiem wynosi 100 m, a czgstotliwos$¢ fali radarowej jest réwna v = 1 MHz. Krzywe o r6znych
kolorach przedstawiaja przekroje czynne obliczone przy uwzglednieniu plazmy znajdujacej si¢ w
odlegtosci do r, = 5, 10, 501 100 m od osi peku, tj. obliczone dla réznych objetosci plazmy V' (¢).
Czerwona krzywa o najwigkszych warto$ciach przekroju czynnego uwzglednia 95% wszystkich
elektronéw plazmy wytworzonych przez pek.

zostaje mniejsza niz moc sygnatu, o duzo stabszym wzmocnieniu, pochodzacego z mniej-
szych wysokosci.

Wkiad do przekroju czynnego pochodzacy od najgestszej czesci Sladu jonizacji, tj.
obszaru znajdujacego si¢ blisko osi pegku, okazuje si¢ nie by¢ wktadem dominujacym. W
rzeczywistoSci przy niskich czestotliwoSciach radaru, takich jak v = 1 MHz (A = 300
m), wktady do echa radarowego sumuja si¢ koherentnie do odlegtosci r;, > 100 m od
osi peku, co oznacza, ze rOwniez obszary lezace daleko od tej osi daja istotny wktad do
sygnatu. Obszar o promieniu 100 m znajdujacy si¢ wokét osi peku zawiera okoto 80%
wszystkich elektronéw plazmy. W przypadku wigkszych czgstotliwosci radiowych dtu-
go$¢ koherencji jest mniejsza, dlatego bardzo wazne staje si¢ uwzglednienie destrukcyjne;j
interferencji i sumowanie poszczegdlnych wkladéw generowanych przy wigkszych odle-
gloSciach, az do kilkuset metréw od osi peku. Odlegtos$¢ od osi peku, do ktérej nalezy
sumowac sygnat jest mniejsza dla pionowych pekéw i ro$nie wraz z ich nachyleniem.

Stosunek mocy chwilowej Pr(t) = Re(Uev(t))?/Zy rejestrowanej przez odbiornik
do mocy emitowanej przez nadajnik Pr = 47U% /G717, wynosi

Pg(t)/Pr = RA(t), (48)
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gdzie Zy ~ 1207  jest impedancja prézni, a R(t) jest rGwne

o GT Urcv(t)

Warto w tym miejscu wspomnie¢, ze dla duzych odlegtosci centréw rozpraszania od de-
tektora radarowego, Pr/Pr jest proporcjonalne do efektywnej powierzchni anteny od-
biorczej i do jej wzmocnienia, tj. Pr/Pr ~ GrAg [167].

W celu sprawdzenia mozliwosci detekcji wielkich pgkéw za pomoca detektora rada-
rowego przeprowadzilem symulacje odbi¢ fal radiowych przy zatozeniu, ze efektywny
obszar anteny odbiorczej wynosi Ar = 1 m?, a naziemny nadajnik systemu radarowego
emituje sygnat izotropowo w gorna pétkule nieba (G = 2). Zalozytem réwniez, ze od-
biornik skierowany jest pionowo w goérg. Analizowalem sygnaly docierajace do anteny
odbiorczej, zaniedbujac przy tym wszelkie efekty aparaturowe zwiazane z detekcja tych
sygnaléw, tzn. rozwazatem idealny detektor. Ksztalt rejestrowanej fali radiowej R(t), a
tym samym odbieranej mocy Pr(t), zalezy poprzez warto$¢ pola elektrycznego U,y (1),
od poczatkowej fazy ¢, sygnatu emitowanego przez nadajnik. W zwiazku z tym rézny
wybor wartosci ¢y zmieni zaréwno moment, w ktérym detektor zarejestruje maksymalng
moc, jak réwniez i jej wartoS¢ Pr ,,,. Dla kazdego symulowanego peku wartosci ¢ do-
bierane byly w taki sposéb, aby zmaksymalizowac warto$¢ Pr ,,,. Uzyskana w ten sposéb
maksymalna moc Pr max reprezentuje maksymalng, mozliwa do uzyskania, przy danej
geometrii pgku i konfiguracji detektora, chwilowa moc echa radarowego.

Wykonane symulacje detekcji odbitej fali radiowej (echa radarowego) od statycznej
plazmy wytworzonej przez wielki pgk w atmosferze pokazuja, ze sygnat rejestrowany
przez anten¢ odbiorcza jest silnie zalezny od geometrii uktadu detekcji oraz od geome-
trii obserwowanego pgku. Zaréwno dlugos¢ impulsu radiowego, jak rowniez czgstos$¢
oraz moc odbieranej fali radiowej zaleza od kierunku wielkiego peku i jego odlegtosci od
anteny odbiorczej. W przypadku anteny odbiorczej znajdujacej si¢ poza stozkiem Cze-
renkowa peku, co jest sytuacja najczestsza w detekcji pekow, czestotliwosé odbieranej
fali maleje z czasem, a jej amplituda roSnie. Poza tym okazuje si¢, ze moc odbiera-
nego sygnatu zalezy tez od czgstoSci fali emitowanej, co jest rezultatem interferencji fal
odbitych od réznych czgsci frontu wielkiego peku. Poniewaz zmiana czgstosci fali ra-
diowej przy odbiciu od frontu pgku zalezy od geometrii uktadu, na podstawie symulacji
mozna okresli¢ optymalng czesto$¢ fali emitowanej i wymagana czuto$¢ detektora. Po-
nizej przedstawione s3 najwazniejsze wyniki uzyskane na podstawie przeprowadzonych
symulacji.

Rysunek [69] przedstawia zaleznos¢ maksymalnej mocy odbieranej przez detektor ra-
darowy od energii pgku. Poszczegolne linie reprezentuja rozne geometrie pgkéw i konfi-
guracje detektora. Rejestrowana moc przeskalowana jest wzgledem mocy, ktéra uzyskali-
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Rysunek 69: Zalezno$¢ maksymalnej mocy rejestrowanej przez detektor radarowy od energii peku
[167]. Kazda krzywa reprezentuje inna geometri¢ peku oraz konfiguracje detektora. Maksymalna
moc przeskalowana jest wzgledem mocy odbieranej w przypadku detekcji peku o energii 108 eV.

by$my w przypadku detekcji pekéw o energii 10'® eV. Zalezno$¢ maksymalnej odbierane;j
mocy Prmax 0d energii peku £/ wykazuje uniwersalne skalowanie. Przy danej geome-
trii peku i konfiguracji detektora spelniona jest zalezno$¢ Prax ~ FE°, gdzie § ~ 2.3.
Skalowanie to jest podobne do koherentnego rozpraszania, w ktérym odbita moc fali ra-
diowej zalezy kwadratowo od liczby czastek rozpraszajacych. Uzyskana wartoS¢ indeksu
0 (rézna od 2) jest wynikiem zaréwno wzrostu dyssypacji energii w peku, jak i zmiany
jego rozktadu poprzecznego wraz ze wzrostem energii F.

Moc odbieranego sygnalu zalezy zaréwno od geometrii pgku, geometrii uktadu de-
tekcji, jak 1 od czestotliwoSci emitowanej fali radiowej. Na podstawie symulacji mozna
okresli¢ optymalng czestotliwo$¢ radaru, przy ktorej uzyskuje si¢ maksymalny sygnat.
Rysunek [/0| przedstawia zalezno$¢ maksymalnej odbieranej mocy od czgstotliwosci ra-
daru v i kata nachylenia pgku 6, przeskalowanej do odpowiedniej warto$ci maksymal-
nej mocy, ktéra bylaby odbierana w przypadku uzycia radaru o czgstotliwosci 1 MHz.
Rozmiar obszaru, z ktérego otrzymujemy koherentny sygnat maleje wraz ze zmniejsza-
jaca si¢ dlugoscia fali radiowej, co zwiazane jest z destrukcyjng interferencja powodujaca
wygaszanie sygnaléw pochodzacych z obszaréw plazmy oddalonych od osi pgku. Przy
wiekszych czestotliwoSciach radaru v prowadzi to do redukcji odbieranej mocy Pg max. Z
drugiej strony moc Prma skaluje si¢ jak (w/v.)?, co wynika z thumienia rozproszen fal
radiowych w wyniku zderzen elektronéw plazmy z czasteczkami powietrza. Efekt ten jest
silniejszy w przypadku nizszych czestotliwosci radaru. Efektywnie prowadzi to do naj-
silniejszego sygnatu przy czestotliwoSciach okoto 30 MHz, niezaleznie od rozpatrywanej
geometrii (zaréwno detektora jak i peku).

Z kolei rysunek [/1| przedstawia zalezno$¢ odbieranej mocy sygnatu radarowego od
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Rysunek 70: Zalezno§¢ maksymalnej odbieranej mocy od czgstotliwosci radaru v i kata na-
chylenia peku 6, przeskalowana do mocy odbieranej przy czestotliwosci radaru wynoszacej 1
MHz [[167]]. Wyniki przedstawione sa dla pekéw zmierzajacych w kierunku nadajnika. Plaszczy-
zna utworzona przez anteng odbiorcza i oS pgku jest prostopadta do powierzchni ziemi (¢ = 0).
Odlegtos¢ migdzy nadajnikiem a odbiornikiem systemu radarowego dana jest przez dr.
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Rysunek 71: Stosunek maksymalnej odbieranej mocy do mocy emitowanej przez nadajnik ra-
diowy w funkcji odleglosci rdzenia peku od odbiornika dr, [[167]]. Przedstawione sg zaleznosci dla
pionowych pgkéw, o réznych energiach, padajacych w odlegtosci 100 m od nadajnika. Czestotli-
wos$¢ radaru wynosi 30 MHz.

odlegtosci dr pomigdzy polozeniem osi pgku na gruncie (rdzeniem pgku), a odbiorni-
kiem. Rozpatrywane sa pionowe peki o réznych energiach F. Odlegtos¢ nadajnika od
osi peku wynosi dy = 100 m, natomiast czgstotliwos$¢ radaru jest réwna 30 MHz. Jed-
nocze$nie anteny nadajnika i odbiornika znajduja si¢ po przeciwnych stronach rdzenia
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peku (pr = 180° pr = 0°). Wartosci maksymalnej odbieranej mocy, przedstawione
na rysunku reprezentuja najsilniejszy sygnat mozliwy do uzyskania w przypadku ty-
powych odlegtosci pgkéw od anten radiowych detektora radarowego. Najwigksza moc
odbieranego sygnatu Pg .../ Pr = —196 dB uzyskujemy dla energii peku £ = 10% eV.

Stosunek czgstotliwosci echa radarowego vz, w jego maksimum, do czgstotliwosci
radaru v wynosi z reguty f,. = 2 — 3. Oznacza to, ze echo radarowe najlepiej jest obser-
wowac na czgstotliwosciach vy = 60 —90 MHz. W tym zakresie fal, z dala od antropoge-
nicznych Zrédet zaktdcen sygnatu radiowego, tto radiowe zdominowane jest przez emisj¢
synchrotronowa Galaktyki (zobacz rysunek [ST| w rozdziale [3.3). Mozna je scharaktery-
zowal za pomoca tzw. temperatury tta, ktéra w rozpatrywanym zakresie czgstotliwosci
vgr zawiera si¢ w przedziale 7,, = 2000 — 4400 K. Moc szumu radiowego zwiazana z
tym ttem jest réwna P, = kT, Avg, gdzie k;, jest stala Boltzmanna, a Avg efektywna
szerokoScig pasma odbiornika radiowego. W przypadku sieci sktadajacej si¢ z N anten
odbiorczych, moc echa radarowego zsumowana po wszystkich antenach bedzie si¢ ska-
lowa¢ w spos6b koherentny Pg . ~ N2, podczas gdy szum jest niespjny i skaluje sie
liniowo, tj. P, ~ N. Zalézmy, ze nasz detektor sktada si¢ z N = 10 anten odbiorczych
o powierzchni efektywnej wynoszacej Ar = 10 m?, efektywnym pasmie czgstotliwosci
Avp = 10 MHz oraz mocy nadajnika radarowego Pr = 10° W. Mozna pokazaé, ze
przy takich (do§¢ wygérowanych) parametrach detektora radarowego stosunek sygnatu
do szumu, w przypadku gdy anteny odbiorcze znajduja si¢ w odlegtosci dr = 100 m od
rdzenia pgku, wynosi SNR &~ 8 dB. Warto$¢ ta spada ponizej 5 dB, ktéra mozna by uznaé
za prog detekcji, juz przy dg = 200 m. Pokazuje to, ze detekcja echa radarowego peku
o energii 10?° eV jest generalnie mozliwa, jednak pod warunkiem uzycia duzej liczby
nadajnikéw radarowych o duzej mocy i matych odstgpach migdzy nimi. Sprawia to, ze
technika radarowa staje si¢ niepraktyczna przy detekcji wielkich pekéw.

3.5.4 Wnioski

Zaprezentowana tu analiza odbi¢ radarowych jest najbardziej kompletnym podejsciem do
tego zagadnienia przeprowadzonym do tej pory. Wykazane zostato, ze w przeciwienistwie
do §ladéw jonizacji wytwarzanych przez meteoroidy w atmosferze, plazma generowana
przez peki musi by¢ zawsze traktowana jako rzadka, wobec czego odbicia sygnatu rada-
rowego sa silnie ttumione przez zderzenia swobodnych elektronéw plazmy z molekutami
powietrza. Czgstotliwos¢ tych zderzen v, otrzymana na podstawie szczegétowych symu-
lacji rozktadu energii elektrondw w plazmie wytwarzanej przez wielkie peki w atmosfe-
rze, jest co najmniej o jeden rzad wielkoSci wigksza niz powszechnie stosowane wartosci.
Prowadzi to do redukcji mocy odbitego sygnatu o czynnik 1072, Echa radarowe zostaly
obliczone sumujac przyczynki od odbi¢ fal radiowych od poszczegdlnych elektronéw
wchodzacych w sktad §ladéw jonizacji, przy czym sumowanie to zostato przeprowadzone
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po mozliwie duzej objetosci plazmy. Uwzgledniono przy tym ruch obszaru rozpraszaja-
cego fale radiowe, zwiazany z jednoczesna kreacja plazmy tuz za frontem pgku, ktory
porusza si¢ z predko$cia Swiatla, oraz nastgpujacym wkrétce po tym jej zanikiem. Symu-
lacje zostaly przeprowadzone dla szerokiego zakresu geometrii pgkéw, ich energii oraz
czestotliwosci fal radarowych.

Otrzymane wyniki pokazuja, ze detekcja wielkich pekéw za pomoca techniki rada-
rowej mozliwa jest tylko w przypadku pgkéw o matych katach zenitalnych i energiach
E > 10%° eV oraz sytuacji, w ktorej potozenie osi peku na gruncie znajduje si¢ bardzo
blisko anten radarowego systemu detekcji. Technika radarowa okazuje si¢ by¢ nieprak-
tyczng ze wzgledu na konieczno$¢ stosowania nadajnikéw o bardzo duzej mocy i bardzo
matych odstgpéw migedzy nimi. W zwiazku z tym rozwdj duzych, wydajnych i niedro-
gich sieci detektoréw wielkich pgkéw w oparciu o technike radarowa nie jest realistyczny.
Uzyskane wyniki sa konsystentne z brakiem detekcji wielkich pekoéw przez dotychcza-
sowe eksperymenty radarowe [325-327,339-348]]. Na szczegdlna uwage zastuguje tu
ostatnia z prob zarejestrowania odbicia radarowego od plazmy wytworzonej przez wielki
pek w atmosferze, czyli eksperyment TARA (ang. Telescope Array Radar), w ktérym
detekcja echa radarowego odbywata si¢ na zasadzie koincydencji z detekcja wielkich pe-
koéw atmosferycznych przez eksperyment Telescope Array. Wspétdziatanie obu detek-
toréw znacznie ulatwiatoby identyfikacj¢ dotad nieznanego sygnatu. System radarowy
TARA sktadat si¢ z nadajnika i odbiornika radiowego umieszczonych w odlegtosci okoto
40 km od siebie. Nadajnik radiowy, sktadajacy si¢ z dwoch od dawna nieuzywanych
analogowych nadajnikéw telewizyjnych, o tacznej mocy 40 kW 1 antenie 0 wzmocnie-
niu 23 dB emitowal w kierunku anteny odbiorczej sygnat radiowy o czestotliwosci 54.1
MHz i mocy 10 MW (ktéra wynika z wartoSci wzmocnienia anteny emitujacej sygnat ra-
diowy). Z analizy przeprowadzonej przez autora wynika, ze system radarowy TARA nie
mogt zarejestrowaé zadnego echa radarowego wielkiego peku i taki jest tez wynik tego
eksperymentu [348]]. Na podstawie braku detekcji sygnatu radarowego w okresie trwania
eksperymentu TARA uzyskano, z poziomem ufnosci 90%, gorne ograniczenie na rada-
rowy przekréj czynny o, < 7.7 x 10 *opw [348], gdzie orw jest przekrojem czynnym
na odbicie radarowe od osi peku przy zatozeniu ze znajdujaca si¢ tam plazma jest gesta.
Warto$¢ orw uzyskuje si¢ stosujac tzw. przyblizenie cienkiego drutu [359].

By¢ moze technika radarowa znajdzie zastosowanie w detekcji kaskad czastek wtor-
nych wytwarzanych przez wysokoenergetyczne neutrina w lodzie, nad czym obecnie
trwaja intensywne prace [360]. Skala odleglosci, rozpatrywana przy tego typu detek-
cji, jest znacznie mniejsza niz w przypadku obserwacji wielkich pegkéw w powietrzu.
Kluczowym aspektem wptywajacym na moc odbieranego sygnatu sa wtasciwosci plazmy
wytwarzanej w lodzie, w szczeg6lnosci jej czas zycia oraz czestotliwos¢ zderzen v, ktore
nie sa obecnie znane.
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4 Zastosowanie nowoczesnych metod detekcji promieni
kosmicznych — Obserwatorium Pierre Auger

4.1 Obserwatorium Pierre Auger

Obserwatorium Pierre Auger [1,2] jest najwigkszym na §wiecie obserwatorium promieni
kosmicznych ultra-wysokich energii. Jest to migdzynarodowy eksperyment, w ktérym
uczestniczy réwniez zespot z Instytutu Fizyki Jadrowej PAN, ktérego autor jest czton-
kiem. Obserwatorium zlokalizowane jest u podnéza Andéw (w argentynskiej prowincji
Mendoza) w okolicach miejscowosSci Malargiie. Znajduje si¢ na wysokosci okoto 1400
m.n.p.m, co jest rtownowazne glebokosci atmosferycznej okoto X = 880 g/cm? (mierzo-
nej w kierunku pionowym). Jednym z powodéw wyboru tego miejsca jest dostgpnosé
duzych terenéw na ktérych mozna rozmiesci¢ sie¢ detektorow powierzchniowych. Nie
bez znaczenia jest tez duza odlegloS¢ od wigkszych skupisk ludzkich, a wigc brak za-
nieczyszczen Swietlnych atmosfery, oraz czyste (o malej zawartosci aerozoli) powietrze.
Umozliwia to pomiary pekow za pomoca detektora fluorescencyjnego z odlegtosci nawet
kilkudziesigciu kilometrow. Obserwatorium Pierre Auger wykorzystuje technike hybry-
dowa, ktdra faczy ze sobg pomiary wykonywane za pomoca detektora powierzchniowego
(SD, ang. surface detector) i detektora fluorescencyjnego (FD, ang. fluorescence detec-
tor), umozliwiajac precyzyjne pomiary o niespotykanej dotad statystyce.

Detektor SD dziata bez przerwy (niezaleznie od pory dnia czy warunkéw pogodo-
wych) probkujac rozktad poprzeczny natadowanych czastek peku na gruncie. Sktada si¢
z ponad 1600 stacji rozmieszczonych w odlegtosci 1.5 km od siebie, tworzacych tréjkatna
sie¢ pokrywajaca obszar okoto 3000 km? (zobacz rysunek[72). Jest to tzw. sie¢ SD-1500.
Kazda ze stacji to wypelniony czysta woda pojemnik przypominajacy ksztattem walec
o polu podstawy ok. 10 m? i wysokosci 1.2 m. Natadowane czastki przelatujace przez
wypetniony woda zbiornik emitujg Swiatto Czerenkowa, ktére jest rejestrowane przez 3
fotopowielacze (PMT, ang. photo multiplier tubes) znajdujace si¢ wewnatrz tego zbior-
nika. Sygnaty z fotopowielaczy sa probkowane przez konwerter analogowo-cyfrowy typu
flash (FADC, ang. flash analog-to-digital converter) z czgstotliwos$cia 40 MHz i przetwa-
rzane na sygnaly cyfrowe podawane w jednostkach kalibracyjnych VEM (ang. vertical
equivalent muon) [361], ktore sa rownowazne sygnalowi od pojedynczego pionowego
mionu przelatujacego przez Srodek detektora. Kazda z czerenkowskich stacji (WCT, ang.
water-Cherenkov tank) zasilana jest przez osobno dotaczong bateri¢ stoneczng. Precy-
zyjne pomiary czasu wykonywane sa za pomoca satelitarnego systemu GPS, a komuni-
kacja migdzy stacjami i centralnym budynkiem Obserwatorium (w ktérym znajduje si¢
systemem akwizycji danych) odbywa si¢ droga radiowa. Zdjecie stacji SD pokazane jest
na rysunku Detektor powierzchniowy jest w petni wydajny (rejestruje 100% zdarzen)
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Rysunek 72: Schemat Obserwatorium Pierre Auger. Stacje SD (reprezentowane przez czarne
punkty) rozmieszczone s3 na powierzchni okoto 3000 km?. Cztery budynki detektoréw fluore-
scencyjnych (Los Leones, Los Morados, Loma Amarilla, Coihueco) oznaczono wigkszymi nie-
bieskimi kropkami wraz z liniami obrazujacymi pole widzenia szesciu teleskopow umieszczo-
nych w kazdym z nich. Detektor fluorescencyjny HEAT (ang. High Elevation Auger Telesco-
pes) [363]] z jego trzema teleskopami oznaczony jest kolorem pomaraiczowym. Zageszczenie
stacji SD w okolicach fluorescencyjnego detektora Coihueco to sie¢ detektoréw powierzchnio-
wych SD-750 bedaca czgscia detektora AMIGA (ang. Auger Muons and Infill for the Ground
Array) [183]], w ktérego sktad wchodzi réwniez kilka podziemnych detektoréw mionowych. W
tej samej okolicy umieszczona jest sie¢ detektorow radiowych AERA (ang. Auger Engineering
Radio Array) [228]229]. Urzadzenia CLF (ang. Central Laser Facility) i XLF (ang. the eXtreme
Laser Facility), widoczne w centrum, stuza do pomiaru przejrzystoSci powietrza.

przy obserwacjach promieni kosmicznych o energiach powyzej 3 x 108 eV. Jego gléwna
zaleta jest 100% czas pracy oraz zdolnos¢ do precyzyjnego wyznaczania kierunku i po-
tozenia osi peku na gruncie. Zasigg energii SD zostal obnizony do 3 x 107 eV przez
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Rysunek 73: Zdjecie stacji czerenkowskiej (WCT, ang. water-Cherenkov tank) Obserwatorium
Pierre Auger z opisem jej poszczegdlnych elementéw. Stacja SD jest systemem autonomicznym
z osobno zamontowana bateria i panelem stonecznym. Wypeltniona jest 12 tonami czystej wody.
Promieniowanie Czerenkowa wytwarzane w wodzie przez przelatujace czastki rejestrowane jest
przez trzy fotopowielacze. Sygnatl pochodzacy od tych czastek jest nastgpnie zamieniany na sygnat
cyfrowy, co umozliwia jego przesytanie droga radiowa do centralnego budynku Obserwatorium.
Synchronizacja calej sieci detektoréw odbywa si¢ za pomocg systemu GPS [@]

umieszczenie dodatkowych 61 stacji tworzacych tréjkatng siatke o boku 750 m. Dodat-
kowa sie¢ detektoréw, tzw. SD-750 (lub ang. Infill array), zajmuje powierzchni¢ 23.5
km?. Jest ona czescia detektora AMIGA (ang. Auger Muons and Infill for the Ground
Array) [[183], w ktérego sktad wchodzi réwniez 9 detektoréw scyntylacyjnych zakopa-
nych 2.3 m metra pod ziemia (UMD, ang. Underground Muon Detector). Gruba warstwa
ziemi pochtania sktadowg elektromagnetyczna, co pozwala na odseparowanie sktadowe;j
mionowej. Pojedynczy detektor UMD sktada si¢ z kilku moduléw zawierajacych plasti-
kowe scyntylatory o tacznej powierzchni 30 m2. Swiatto produkowane w scyntylatorze
na skutek przejScia mionu jest przesyltane za pomoca Swiattowodéw do fotopowielacza, a
nastgpnie zamieniane na sygnat cyfrowy.

Detektor fluorescencyjny stuzy do obserwacji podtuznego rozktadu pgku poprzez po-
miar emisji Swiatla ultrafioletowego z atmosferycznego azotu, wzbudzonego do §wiecenia
przez przelatujace czastki wielkiego peku. Pomiary moga odbywac sig¢ tylko podczas bez-
chmurnych i bezksigzycowych nocy, co ogranicza §redni czas pracy detektora do okoto
15%. Technika fluorescencyjna zapewnia kalorymetryczny pomiar energii peku, a takze
bezposredni pomiar gigbokosci maksimum (X ,,.,). Detektor FD sktada si¢ z 24 telesko-
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Rysunek 74: Jeden z budynkéw detektora fluorescencyjnego, zawierajacy zespdt 6 teleskopéw
optycznych, podczas akwizycji danych. Zdjecie wykonano przy dtugiej ekspozycji (fot. S. Saffi).

poéw Schmidta o polu widzenia 30° x 30° pogrupowanych w czterech zespotach (budyn-
kach) (zobacz rysunek [74), po 6 teleskopéw w kazdym, rozmieszczonych na obwodzie
obszaru pokrytego przez detektor powierzchniowy (zobacz rysunek [72). Pozwala to na
obserwacj¢ atmosfery ponad detektorem SD, co umozliwia hybrydowa detekcje pekow,
znacznie poprawiajaca precyzj¢ ich pomiaréw. Dodatkowo system czterech zespotéw
teleskopoéw (z ktorych kazdy jest tzw. ,,okiem”), oddalonych od siebie o wiele kilome-
trow, sprawia, ze mozliwa staje si¢ rownoczesna detekcja pgkéw (przy odpowiedniej ich
geometrii i dostatecznie duzej energii) przez teleskopy fluorescencyjne umieszczone w
réznych ,,okach”. W przypadku takich obserwacji doktadno$¢ pomiaréw ulega znacznej
poprawie w stosunku do obserwacji wykonanych przez pojedyncze ,,0ko”.

Swiatto fluorescencji wzbudzone przez pek w atmosferze przechodzi najpierw przez
otwor wejSciowy teleskopu fluorescencyjnego (aperture), potem przez filtr UV (przepusz-
czajacy tylko promieniowanie ultrafioletowe w zakresie ~ 300 — 410 nm) by nastgpnie
ulec zogniskowaniu przez sferyczne zwierciadlo o powierzchni okoto 13m? na kame-
rze zawierajacej 440 pikseli (22 rzedy w 20 kolumnach) z czujnikami Swiatta w postaci
fotopowielaczy (zobacz rysunek [75). Kazdy z fotopowielaczy obserwuje sygnat z sze-
Sciokatnego fragmentu nieba o rozmiarach 1.5°. Rejestrowany sygnal przetwarzany jest
przez konwerter analogowo-cyfrowy z czgstotliwoscia 10 MHz (rozdzielczo$¢ czasowa
detektora fluorescencyjnego wynosi 100 ns). Informacje o czasie przybycia 1 natgzeniu
obserwowanego Swiatla UV dostepne sa dla kazdego fotopowielacza z osobna. Detek-
tor FD przeznaczony jest do obserwacji pekéw o energiach wigkszych niz 10'® eV. Jego
nisko-energetycznym przedtuzeniem jest detektor HEAT (ang. High Elevation Auger Te-
lescopes) skfadajacy sie z trzech teleskopéw (zobacz rysunek [76) umieszczonych w
okolicy budynku detektora fluorescencyjnego Coihueco (zobacz rysunek[72)). Obserwuja
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Rysunek 75: Schemat teleskopu fluorescencyjnego Obserwatorium Pierre Auger [202]]. Tele-
skop umieszczony jest w klimatyzowanym budynku, wolnym od zanieczyszczen powietrza (o
zmniejszonej zawartosci aerozoli). Swiatto fluorescencji przechodzi przez duzy otwér (aperture)
z umieszczonym w nim filtrem przepuszczajacym tylko $wiatlo w zakresie ultrafioletu. Nastgpnie
Swiatlo to jest ogniskowane na kamerze ztozonej z 440 fotopowielaczy przez sferyczne, segmen-
towane zwierciadto o powierzchni 13 m?. Sygnat sczytywany jest co 100 ns. Zewnetrzna kur-
tyna chroni detektor przed nadmiarem $wiatta w ciagu dnia, jak réwniez przed niekorzystnymi
warunkami pogodowymi. Sylwetka czlowieka umieszczona jest dla uwidocznienia rozmiaréw
teleskopu.

one niebo pod wigkszym katem wzglgdem horyzontu niz standardowe teleskopy FD, tj.
w zakresie katow 30° — 60°. Pozwala to na obserwacj¢ maksimum pgkéw, o energiach
~ 107 eV, ktére osiagaja je wyzej w atmosferze niz bardziej energetyczne peki obserwo-
wane przez standardowe teleskopy detektora fluorescencyjnego.

Oprécz klasycznych detektorow powierzchniowych i fluorescencyjnych na terenie
Obserwatorium znajduje si¢ radiowy detektor AERA (ang. Auger Engineering Radio Ar-
ray) [228.229]], sktadajacy si¢ z ponad 150 autonomicznych stacji antenowych, rozmiesz-
czonych na powierzchni 17 km?. Detektor ten uzywany jest do pomiaru emisji radiowej
pekéw o energiach powyzej 107 eV w zakresie czgstotliwosci 30 — 80 MHz. AERA
dziata w koincydencji z innymi detektorami Obserwatorium, co daje unikalng mozliwos¢
wzajemnej kalibracji (pomigdzy réznymi typami detektoréw) i komplementarnej analizy
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Rysunek 76: Detektor HEAT (ang. High Elevation Auger Telescopes) bedacy nisko-
energetycznym rozszerzeniem detektora fluorescencyjnego (FD). Trzy teleskopy umozliwiaja ob-
serwacje atmosfery pod wigkszym katem wzglgdem horyzontu niz w przypadku standardowych
teleskopéw FD. Pozwala to na rejestracje pekéw o mniejszej energii, ktére osiagaja maksimum
SWojego rozwoju wyzej w atmosferze.

réznych parametréw pegkéw. Pomiary radiowe umozliwiaja rekonstrukcje wiasciwosci
promieni kosmicznych, takich jak energia i kierunek przylotu oraz dostarczaja estyma-
toréw sktadu masowego, w szczeg6lnosci glebokosci atmosferycznej X,,.x. Poniewaz
pomiary radiowe oparte sa wylacznie na sktadowej elektromagnetycznej pekdéw, moz-
liwy jest rownoczesny pomiar, w potaczeniu z detektorem mionowym, stosunku sktado-
wej elektromagnetycznej do sktadowej mionowej, co dostarcza dodatkowego estymatora
masy. Detektor AERA jest czgScia nisko-energetycznego rozszerzenia Obserwatorium
Pierre Auger wspolnie z SD-750, UMD 1 HEAT. Wszystkie cztery typy detektoréw znaj-
duja si¢ w tym samym obszarze Obserwatorium i mierza promieniowanie kosmiczne przy
energiach rzedu 107 eV.

4.2 Rozbudowa Obserwatorium Pierre Auger — projekt AugerPrime

Pomimo duzych postepéw w naszym rozumieniu promieni kosmicznych ultra-wysokich
energii, dokonanym w gtéwnej mierze dzigki danym zebranym przez Obserwatorium
Pierre Auger, wciaz trudno jest zbudowac spdjny obraz ich pochodzenia oraz natury
sttumienia ich widma energii. Dostgpna statystyka zarejestrowanych hybrydowo pekow
sprawia, ze stosunkowo doktadne dane na temat sktadu promieni kosmicznych, uzyskane
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poprzez bezposrednig obserwacje gltebokosci maksimum rozwoju pekéw przez detektor
fluorescencyjny dostgpne sa tylko do energii okoto 40 EeV, a wigc ponizej energii sttumie-
nia widma. Zwigzane jest to z ograniczonym czasem pracy detektora fluorescencyjnego
(~ 15%). Z kolei statystyka pekéw obserwowanych przez detektor powierzchniowy jest
znacznie wigksza, ze wzgledu na jego ciaglta prace, niezaleznie od pory dnia i warunkéw
atmosferycznych (~ 100%). Jednakze poSrednie metody wyznaczania sktadu masowego
tylko w oparciu o ten detektor sa o wiele mniej doktadne. Na razie nie ma wigc tatwej
mozliwosci rozstrzygnigcia natury sthumienia widma, do czego wymagana jest doktadna
znajomoS$¢ sktadu masowego powyzej energii 40 EeV. Wymaga to znacznego zwigksze-
nia mozliwosci pomiarowych Obserwatorium, w szczeg6lnosSci poprawienie doktadnosci
wyznaczania sktadu masowego przez detektor powierzchniowy. Mozna to uzyskac przez
polepszenie zdolnosSci oddzielania sktadowej mionowej i elektromagnetycznej wielkich
pekow atmosterycznych.

Aby sprosta¢ tym wyzwaniom, Wspétpraca Pierre Auger podjeta decyzje o rozbu-
dowie detektoréw Obserwatorium w ramach projektu AugerPrime [91,97-101]. Jest to
naturalna ewolucja i duzy krok naprzéd w stosunku do pierwotnego celu Obserwatorium
Pierre Auger, jakim bylo wyjasnienie kwestii istnienia sttumienia widma przypominaja-
cego obcigcie GZK. Zrozumienie natury thumienia strumienia czastek promieni kosmicz-
nych powinno dostarczy¢ ograniczen na ich Zrédta, jak réwniez pozwoli¢ na znacznie
bardziej wiarygodne oszacowanie strumienia fotondéw i neutrin przy ultra-wysokich ener-
giach. Planowane jest osiagnigcie czutoSci rzedu 10% na udziat protonéw w sktadzie
masowym promieni kosmicznych w obszarze najwyzszych energii, tj. w obszarze sttu-
mienia widma.

Okreslenie sktadu masowego promieni kosmicznych o ultra-wysokich energiach jest
Scisle powiazane ze zrozumieniem oddziatywan hadronowych. Pomiary liczby mionéw
w pekach zmierzonych przez Obserwatorium wskazuja na rozbieznos$ci pomigdzy ich ob-
serwowana i oczekiwang liczba. Dlatego kolejnym celem projektu AugerPrime jest bada-
nie pekéw pod katem oddziatywan hadronowych, przy energiach znacznie wigkszych niz
uzyskiwane w ziemskich akceleratorach. Powinno to réwniez pozwoli¢ na wyznaczenie
dodatkowych ograniczen na egzotyczne modele fizyczne, takie jak tamanie niezmienni-
czoSci Lorentza lub obecno$¢ dodatkowych wymiaréw [ 124, 364,[365]).

Do osiagnigcia wyzej wymienionych celow, kluczowe znaczenie ma poprawa czu-
tosci pomiaru sktadu masowego oraz rozszerzenie tych pomiaréw do energii sttumienia
widma. Dostgpnos¢ dodatkowych i/lub doktadniejszych metod wyznaczania sktadu ma-
sowego promieni kosmicznych pomoze nie tylko lepiej odtwarza¢ wtasciwosci czastek
pierwotnych przy najwyzszych energiach, ale rowniez przy znacznie mniejszych ener-
giach, bliskich energii kostki. Ponadto oczekuje si¢, ze dodatkowe metody wyznaczania
sktadu masowego pozwola zmniejszy¢ systematyczng niepewnos¢ zwiazang z modelowa-
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Rysunek 77: Zdjecie stacji czerenkowskiej z zamontowanym plastikowym scyntylatorem (SSD,
ang. Surface Scintillator Detector).

niem oddziatywan hadronowych pgkéw oraz ograniczeniami algorytméw rekonstrukcji
pekow.

Aby wykorzystaé pelng statystyke danych z detektora powierzchniowego do analizy
sktadu promieni kosmicznych, planuje si¢ uzupelnienie stacji czerenkowskich o detektory
scyntylacyjne (SSD, ang. Surface Scintillator Detector). Czg$¢ z tych detektoréw jest
obecnie montowana i testowana w Instytucie Fizyki Jadrowej PAN, w ktérych to pracach
autor bierze czynny udziat. Poniewaz detektory scyntylacyjne i czerenkowskie charak-
teryzuja si¢ ré6znymi czutoSciami na mionowq i elektromagnetyczng sktadowa wielkich
pekow, jednoczesny pomiar pgku przez oba te detektory pozwoli na ustalenie wktadu
tych sktadowych do calkowitego rejestrowanego sygnatu, a co za tym idzie — precyzyjny
pomiar sktadowej mionowej peku. Taki pomiar jest obecnie najlepsza dostgpna metoda
pomiaru masy czastki pierwotnej inicjujacej pek, w sytuacji gdy niedostgpny jest pomiar
glebokosci maksimum pgku za pomoca detektora fluorescencyjnego. Modernizacja Ob-
serwatorium umozliwi wigc nieosiagalne do tej pory pomiary sktadu promieni kosmicz-
nych przy energiach powyzej 40 EeV, co powinno pozwoli¢ na rozstrzygnigcie natury
promieni kosmicznych ultra-wysokich energii, a w dalszej perspektywie — wyjasnienie
ich pochodzenia. Planuje si¢ zainstalowanie nowej elektroniki, umozliwiajacej szybsze
1 doktadniejsze probkowanie sygnalu. Dodatkowo mate fotopowielacze, ktore zostang
zainstalowane w kazdym detektorze czerenkowskim, rozszerza dynamiczny zakres re-
jestrowanych sygnatéw ponad 32-krotnie. Sie¢ detektoréw powierzchniowych zostanie
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roéwniez uzupetniona o podziemne detektory mionéw AMIGA [183]], w obrgbie detektora
SD-750. Dodatkowo planuje si¢ zwigkszenie cyklu pracy detektora fluorescencyjnego o
100%, pozwalajac na akwizycje danych podczas nocy o zwigkszonym poziomie tta. Bar-
dzo waznym ulepszeniem bgdzie réwniez rozszerzenie detektora radiowego AERA na
caly obszar Obserwatorium, poprzez uzupelnienie kazdej ze stacji detektora powierzch-
niowego o anteng radiowa. Otrzymana w ten sposéb sie¢ detektoréw radiowych bedzie
najwigksza tego typu siecia na Swiecie. Po modernizacji, w Obserwatorium Pierre Au-
ger mozliwa bedzie jednoczesna obserwacja wielkich pekéw atmosferycznych za pomoca
wielu technik detekcji, co przyczyni si¢ do znacznego zwigkszenia doktadnosci pomia-
row.

Rozbudowa Obserwatorium juz trwa. W chwili obecnej akwizycje danych prowadzi
mata inzynieryjna sie¢ sktadajaca si¢ z 12 detektorow SSD zainstalowanych na stacjach
detektora powierzchniowego [97,[101] (zobacz rysunek [77). Pozwala to na sprawdze-
nie funkcjonalnosci konstrukcji detektoréw scyntylacyjnych, liniowosci sygnatu rejestro-
wanego przez te detektory, stabilno$ci ich pracy oraz poprawnosci procedury kalibracji.
Sygnaty rejestrowane przez detektory SSD sa zgodne z oczekiwanymi.

4.3 Wydluzenie czasu pracy detektora fluorescencyjnego w ramach
projektu AugerPrime

Gtéwnym ograniczeniem detektora fluorescencyjnego jest jego czas pracy. W standardo-
wym trybie akwizycji danych pracuje on tylko podczas bezchmurnych, bezksigzycowych
nocy, co nawet w warunkach sprzyjajacego klimatu stanowi mniej niz 15% czasu. Po-
niewaz strumien promieni kosmicznych szybko spada z energia, statystycznie znaczaca
probke danych hybrydowych, ze stosunkowo dobrze wyznaczonym sktadem masowym
mozna uzyskaé tylko do energii okoto 40 EeV, czyli ponizej energii sttumienia widma
promieni kosmicznych. Stad pomysl, aby w ramach projektu AugerPrime zwigkszy¢
ekspozycje detektora fluorescencyjnego na promieniowanie kosmiczne o energiach wyz-
szych niz 10' eV, poprzez wydtuzenie czasu pracy do nocy z wysokim poziomem tla
(NSB, ang. night sky background).

Gléwne ograniczenie cyklu pracy istniejacych teleskopéw fluorescencyjnych wynika
z potrzeby ochrony fotopowielaczy (PMT), rejestrujacych Swiatlo fluorescencji, przed
nadmiernym Swiatlem powodujacym ich starzenie. Z czasem prowadzi to do zmniejsze-
nia czutosci fotopowielaczy. Aby ograniczy¢ ilos$¢ §wiatla docierajacego do fotokatody,
detektor fluorescencyjny zbiera dane tylko w czasie ciemnych nocy, kiedy poziom tta noc-
nego nieba zwiazany z rozproszonym Swiatlem Ksigzyca jest niski. Standardowo akwi-
zycja danych zaplanowana jest na noce, kiedy Ksigzyc znajduje si¢ ponizej horyzontu
przez co najmniej 3 godziny podczas astronomicznej nocy (tj. kiedy Storice znajduje si¢
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Rysunek 78: Zdjecie przedstawiajace jeden z teleskopéw detektora fluorescencyjnego zbierajacy
dane podczas petni Ksigzyca.

przynajmniej 18° ponizej horyzontu), a o§wietlona cz¢s$¢ tarczy Ksigzyca jest mniejsza
niz 70%. Co wigcej, odlegtos$¢ pomigdzy krawedzia pola widzenia teleskopu a pozycja
Ksigzyca musi by¢ zawsze wigksza niz 5°. W takich warunkach $redni poziom tta (NSB),
okreslony przez wariancj¢ (var) rejestrowang w poszczegdlnych fotopowielaczach, jest
duzo nizszy niz warto$¢ var = 100 ADC? (gdzie ADC jest liczba zliczen przetwornika
analogowo-cyfrowego). Po przekroczeniu tej wartosci teleskop jest zamykany automa-
tycznie, aby chroni€ go przed Swiattem zewngtrznym, a wraz z tym jest wytaczany z akwi-
zycji danych. Dodatkowo, aby chronié fotopowielacze przed Swiattem planet, gwiazd, lub
samego Ksigzyca, przechodzacych przez pole widzenia teleskopéw, poziom tla w zad-
nym pojedynczym pikselu (fotopowielaczu) nie moze przekroczy¢ wartosci 2000 ADC?.
Te ograniczenia wraz z okresami ztej pogody, przerw w dostawie energii elektrycznej,
czy tez zdarzajace si¢ usterki nieuchronnie ograniczaja czas pracy detektora do okoto
15%. Mozna go zwigkszy¢, jesli ztagodzimy powyzsze kryteria, pozwalajac na pomiary
roOwniez podczas nocy o znacznie wigkszym poziomie tla nocnego nieba. W tym celu
wzmocnienie fotopowielaczy musi zosta¢ zredukowane poprzez zmniejszenie dostarcza-
nego napigcia, by unikna¢ nadmiernie wysokiego pradu anodowego prowadzacego do nie-
odwracalnego pogorszenia ich czulosci. Obecna konfiguracja detektora umozliwia prze-
prowadzenie takiej operacji. Zasilacze wysokiego napigcia zainstalowane w budynkach
detektoréow fluorescencyjnych umozliwiaja przetaczanie pomigdzy réznymi poziomami
napigcia, co pozwala fotopowielaczom dziata¢ zaréwno przy nominalnym, jak i zmniej-
szonym wzmocnieniu. Celem wigkszej stabilnoSci pomiaréw rekomendowane jest przy
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tym przetaczanie tylko pomigdzy dwoma poziomami napigcia podczas jednej sesji akwi-
zycji danych.

OczywiScie pomiary przy zwigkszonym poziomie tla nocnego nieba, ogranicza lub
wrecz uniemozliwig rejestracje pgkow o nizszych energiach, ale nie stanowi to problemu,
poniewaz dostgpna statystyka danych w tym zakresie energii jest juz zadowalajaca. Wstep-
ne analizy, z moim udziatem, wykazaty, ze w zakresie najwyzszych energii, efektywnos$¢
rekonstrukcji pegkow, w stosunku do rekonstrukcji przy standardowym tle nocnego nieba,
bedzie znaczaca nawet przy zwigkszeniu poziomu tta o czynnik ~ 10. Wykonany zostat
rowniez test eksperymentalny: w jednym z teleskopéw zmniejszono wzmocnienie foto-
powielaczy z nominalnej warto$ci G = 50000 do G = 5000 i zarejestrowano wielkie
peki nawet przy Swietle Ksiezyca bliskiego peini (zobacz rysunek [78)). Ponadto dedyko-
wane pomiary przeprowadzone w specjalnie zbudowanej w tym celu komorze wykazaty,
ze fotopowielacze zachowuja liniowa zaleznoS¢ sygnatu od wzmocnienia (napigcia) w
szerokim zakresie ich wartosci [366].

W celu sprawdzenia efektywnosci detekcji wielkich pgkéw przez detektor fluorescen-
cyjny w warunkach zwigkszonego poziomu tla nocnego nieba, przeprowadzitem symula-
cje Monte Carlo hybrydowej detekcji 1 rekonstrukcji pekéw w oparciu o zmodyfikowane
oprogramowanie Offline stosowane w Obserwatorium Pierre Auger. Symulacje wyko-
nalem dla réznych kombinacji pozioméw tta nocnego nieba (NSB) 1 wzmocnien foto-
powielaczy (G). Uwzglednilem przy tym osiem pozioméw tta, odpowiadajacych stru-
mieniom fotonéw na aperturze teleskopu wynoszacym 121, 271, 971, 1971, 4021, 4721,
6121 1 8021 m~2deg2us~!. Strumienie te, przy nominalnym wzmocnieniu G' = 50000,
sa w przyblizeniu réwnowazne rejestrowanym wariancjom o wartosciach var = 31, 70,
250, 510, 1034, 1214, 1563 i 2016 ADC?, gdzie pierwsza z nich jest typowa wartoscia
obserwowang przy standardowym poziomie tla. Jak wida¢, strumieniowi na aperturze
wynoszacemu 4 fotony/m?deg? s odpowiada wariancja réwna okoto 1 ADC?. Oczywi-
Scie jej warto$¢ bedzie si¢ zmienia¢ wraz ze zmniejszaniem wzmocnienia. Zachodzi przy
tym zalezno$¢ var ~ (G/Gy)?, gdzie Gy jest nominalnym wzmocnieniem. Rozsadnym
wydaje si¢ wigc przyja¢ konwencje, w ktorej wariancja podawana jest standardowo przy
nominalnym wzmocnieniu (chyba ze zaznaczono inaczej). Z obecnoscia Ksigzyca nad
horyzontem, w r6znych jego fazach, zwiazane sa r6zne poziomy tta nocnego nieba okre-
Slane na podstawie pomiaréw wariancji. Przyktadowo podczas petni poziom tta wynosi
okoto var ~ 2500 ADC?.

Symulacje efektywnosci detekcji zostaly wykonane w oparciu o 20000 pgkéw, wyge-
nerowanych przez program CONEX, dla kazdej z kilku rozpatrywanych energii z osobna.
Czastkami pierwotnymi byty po potowie protony i jadra zelaza. Katy zenitalne 6 i azy-
mutalne ¢, okreslajace kierunki pekow, losowane byty odpowiednio w zakresie 0° — 60°
z rozktadem prawdopodobieristwa proporcjonalnym do cos 6 sin  (tzn. proporcjonalnym
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do kata brytowego) i w pelnym zakresie katéw 0° — 360° z rozktadem jednorodnym.
Wszystkie peki zostaly rozmieszczone réwnomiernie na powierzchni Obserwatorium.
Dodatkowo rozwazane byly dwie atmosfery: ,,czysta” (’clean’), pozbawiona aerozoli
rozpraszajacych Swiatlo fluorescencji (w tym przypadku Swiatto rozpraszane jest tylko
przez molekuly powietrza) i ,brudna” (’dirty’), w ktérej Srednia droga rozpraszania na
aerozolach na poziomie gruntu wynosi 12.5 km, co znacznie ogranicza widocznos¢ tele-
skopéw optycznych. Dane zebrane przy wigkszej zawartosci aerozoli w powietrzu niz ma
to miejsce w przypadku ,,brudnej” atmosfery sa odrzucane ze wzglgedu na duze niepew-
nosci pomiarowe. Innymi stowy ,,brudna” atmosfera reprezentuje najgorsza z mozliwych
pod wzgledem rozpraszani Swiatta, przy ktérej akwizycja danych ma jeszcze sens.

Aby zarejestrowane peki byly uzyteczne w réznego rodzaju analizach (wyznaczanie
widma energii, sktadu masowego, itp.) musza spetniaé pewne kryteria jakosci (odpo-
wiednig precyzj¢ pomiaru) i wyboru danych (np. ograniczenia na r6zne parametry pekow
pozwalajace na zrownanie czuloSci detektora na rézne masy czastek pierwotnych). W
przeprowadzonych symulacjach przyjeto nastgpujace minimalne wymagania:

o warto$¢ x? dopasowania funkcji Gaissera-Hillasa do zmierzonego profilu podtuz-
nego wielkiego peku przypadajaca na jeden stopien swobody (NdF') jest mniejsza
niz 2.25, tj. x?/NdF < 2.25. Warunek ten wynika z faktu, ze energi¢ peku wyzna-
cza si¢ na podstawie catki z dopasowanej funkcji Gaissera-Hillasa, stad wymagane
jest aby dopasowanie to byto mozliwie dobre;

e maksimum pegku (X,,.x) znajduje si¢ w polu widzenia teleskopéw, ktére obserwuja
niebo w zakresie katow 1.5° — 30° wzgledem horyzontu. Warunek ten jest nie-
zbedny, aby wiarygodnie wyznaczaé energi¢ i X,ax. Peki, w ktérych obserwuje si¢
tylko wznoszaca lub opadajaca czgs¢€ profilu podtuznego, sa odrzucane;

e profil podtuzny peku obserwowany jest na dostatecznie dtugim odcinku atmostfery,
tzn. odcinek ten wynosi co najmniej 300 g/cm?;

o X,.. i energia wyznaczone sa z doktadnoscia lepsza niz odpowiednio 40 g/cm? i
20%.

Dodatkowo wymagane jest aby efektywnos$¢ detekcji wielkich pgkéw byta niezalezna
od masy czastki pierwotnej. Ograniczone pole widzenia teleskopéw fluorescencyjnych
1 wymaganie aby X,,.. bylo bezposrednio obserwowane przez detektor powoduje, ze
maksima pgkéw protonowych, ktére sa statystycznie glgbsze niz pgkéw inicjowanych
przez cigzsze pierwotne, znacznie czgsciej wypadaja ponizej pola obserwacji. Powoduje
to mniejsza efektywno$¢ detekcji pgkéw protonowych. Aby temu zaradzi¢ wybiera sig¢
tylko te peki, ktorych X,,.x, w zaleznosSci od geometrii peku, znajduje si¢ w pewnym
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ograniczonym przedziale pola widzenia teleskopoéw fluorescencyjnych. Przedziat ten do-
datkowo zalezy od energii pgkow.

Efektywnos¢ detekcji hybrydowej ¢(R) dla pojedynczego ,,0ka” (pojedynczego bu-
dynku detektora fluorescencyjnego) zdefiniowana jest jako, usredniona po katach zenital-
nych pekéw 6 (Sredniujac przy tym z rozktadem cos 6 sin #), warto$¢ lokalnego prawdo-
podobienistwa na to, ze pek ktéry pada w pewnej odlegtosci R od detektora jest zardwno
rejestrowany, jak i rekonstruowany. Musi on dodatkowo speinia¢é minimalne kryteria,
ktére zostaty opisany powyzej. Efektywno$¢ detekcji przez pojedyncze ,,0ko” dana jest
wzorem

e(R) = (50)

N
gdzie n jest liczba zrekonstruowanych zdarzen, spetniajacych minimalne kryteria jakosci
1 wyboru danych, sposréd N symulowanych pgkéw padajacych na powierzchni¢ ziemi
w odlegtosci R od detektora. Ze wzgledu na fakt, ze pojedyncze ,,0ko” sktada si¢ z 6
teleskopéw optycznych, efektywnosé detekcji na styku pola widzenia poszczegdlnych
teleskopéw bedzie nieco mniejsza. Oznacza to, ze wykazuje ona staba zaleznos$¢ od kata
azymutalnego ¢, ktora to zaleznos$¢ zaniedbujemy.

Wyniki symulacji wskazuja, ze efektywnos¢ detekcji maleje wraz z redukcja wzmoc-
nienia, co jest szczegdlnie istotne przy mniejszych poziomach tta nocnego nieba. W takie;j
sytuacji faktycznie mierzona wariancja (zwiazana z ttem) i sygnat peku zmniejszaja sig.
Wariancja staje si¢ poréwnywalna z szumem elektroniki wynoszacym okolo 3.5 ADC?
(ktory nie skaluje si¢ ze wzmocnieniem fotopowielaczy). Efektywnie obniza to stosunek
sygnatu do szumu, co nieuchronnie zmniejsza czuto$¢ detektora. Szum elektroniki staje
si¢ mniej istotny przy wigkszym tle, kiedy to wydajnos¢ detekcji staje si¢ mniej zalezna
od wzmocnienia. Wyniki te pokazuja, ze optymalna warto§¢ wzmocnienia fotopowiela-
czy, w przypadku rozszerzonego trybu detekcji pgkéw przez teleskopy fluorescencyjne,
to maksymalne mozliwe wzmocnienie, ktére wcigz umozliwia ochrong fotopowielaczy
przed starzeniem w warunkach zwigkszonego tta nocnego nieba. Oznacza to, ze opty-
malne wzmocnienie jest bliskie warto$ci G = 10000, poniewaz pozwala na obserwacje
podczas petni Ksigzyca, kiedy wariancja przy nominalnym wzmocnieniu wynosi okoto
2500 ADC?. Odpowiada to bezpiecznej wartosci 100 ADC? rejestrowanej przez fotopo-
wielacze przy zredukowanym wzmocnieniu G' = 10000.

Na podstawie uzyskanych wartosci ¢(R) mozna sporzadzi¢ mapy efektywnosci de-
tekcji wielkich pegkow na obszarze calego Obserwatorium Pierre Auger. Takie mapy, spo-
rzadzone dla r6znych pozioméw tta nocnego nieba (var), wzmocnienia fotopowielaczy
G = 10000, ,,czystej” atmosfery oraz pekow protonowych o przyktadowych energiach
wynoszacych E = 10 eV i 10% eV przedstawione sa odpowiednio na rysunkach [79]i
B0l Granice detektora powierzchniowego oraz potozenia detektoréw fluorescencyjnych,
wraz z polami widzenia poszczegdlnych teleskopow, pokazane sa w tle jako czarne li-
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Rysunek 79: Mapy efektywnosci detekcji przy réznych poziomach tta nocnego nieba (var) dla
pekéw protonowych o energii £ = 10 eV, petny opis w tekscie.
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Rysunek 80: Mapy efektywnosci detekcji przy réznych poziomach tta nocnego nieba (var) dla
pekéw protonowych o energii £ = 10%° eV, petny opis w tekscie.

144



nie. Latwo zauwazy¢, ze odlegtos¢, do ktérej mozna obserwowac peki, maleje wraz ze
wzrostem poziomu tla. W przypadku pekéw o nizszej energii efekt ten jest o wiele silniej-
szy, co przy zwigkszonym poziomie tla nocnego nieba (w rozszerzonym trybie detekcji)
znacznie ogranicza mozliwos¢ detekcji pek6w o energiach ponizej 10 eV. Efektywno$¢
detekcji réwna zeru przy matych odlegto$ciach od detektoréw fluorescencyjnych wynika
z przyjetego kryterium wyboru danych, ktére zapewnia jednakowa czutos$¢ tych detek-
toréw na rézne masy czastek pierwotnych. Generalnie przy energiach ponizej 10* eV
mozliwa jest detekcja pgkéw, ale minimalne wymagania dotyczace doktadnosSci pomia-
row oraz kryteria wyboru powoduja, ze tylko niewielka czgs¢ zarejestrowanych pekow
je spelnia. Jednocze$nie zgodnie z oczekiwaniami, rozszerzony tryb obserwacji detek-
tora fluorescencyjnego moze by¢ efektywnie stosowany w przypadku pgkéw o energiach
wigkszych niz 10 eV.

Znajac efektywnos¢ detekcji w réznych czesciach sieci detektoréw powierzchnio-
wych mozna wyznaczy¢ aperturg detektora hybrydowego (mierzong w jednostkach km?sr).
Dana jest ona catka po kacie brytowym €2, w ktérym prowadzone sa obserwacje, tj.

A:/Aeffcosﬁdﬁ, 51
Q

gdzie d€) = sin0dfd¢, natomiast A.;; jest zalezna od kata obserwacji efektywna po-
wierzchnia detektora. W standardowej analizie danych uwzgledniane sa tylko peki o
kacie zenitalnym 6 mniejszym niz 0,,,, = 60°, przy jednoczesnym zachowaniu petnego
zakresu katow azymutalnych ¢. Oznacza to, ze réwnanie |5 1/mozna przepisaé w nastgpu-
jacej formie:

A= Aeff/ cos 0dQY = Acppm(1 — co8® Opay) = 2.36 Ay, (52)
Q

gdzie A, jest efektywna powierzchnia detektora, usredniong z zastosowaniem rozktadu
cos fsin 0 po kacie brylowym Q (A = fQ Acfrcos0dQd/ fQ cos 0dS2). W praktyce,
stosujac nasza definicje efektywnosci detekcji €, warto$é A, s, oblicza sig na podstawie
wzoru

Aesp = / edS, (53)
Agen

gdzie dS jest elementem rézniczkowym catkowitej powierzchni A, zajmowane;j przez
detektor powierzchniowy.

Znajomo$¢ apertury jest niezbedna, aby wyznaczy¢ akceptancje detektora hybrydo-
wego Accy (var), ktora okresla jego catkowita zdolno$é do obserwacji pekow, w czasie
Fp(var) (zobacz rysunek, czyli od chwili rozpoczgcia akwizycji danych przy standar-
dowym poziomie tta wynoszacym var, ~ 31 ADC?, az do momentu ich zakonczenia,
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Rysunek 81: Czas pracy detektora fluorescencyjnego Fp,(var’) w funkeji wariancji var’, zwiaza-
nej z poziomem tta nocnego nieba, po osiagnigciu ktérej akwizycja danych jest przerywana. Czas
pracy obliczony zostat dla okresu 31.12.2017 — 01.01.2025 (catkowita liczba godzin to 61368),
uwzgledniajac przy tym tylko noce, gdy Storice znajduje si¢ co najmniej 18° ponizej horyzontu.
Dodatkowo wymagane jest, aby Ksigzyc znajdowat si¢ co najmniej 5° od krawedzi pola widzenia
detektora fluorescencyjnego. Poziom tta nocnego nieba obliczono za pomoca pakietu libnova [?],
a uzyskane wyniki poréwnano z rzeczywistymi pomiarami. Czerwone punkty przedstawiaja wy-
niki uzyskane dla réznych pozioméw tta nocnego nieba. Niebieski kwadrat pokazuje teoretyczny
czas pracy z uwzglednieniem standardowych ograniczen, natomiast kwadrat z kropka rzeczywisty
czas pracy detektora fluorescencyjnego. Réznica migdzy nimi wynika gtéwnie z warunkéw po-
godowych i zdarzajacych si¢ awarii aparatury badawczej. Gorna skala przedstawia fazy Ksigzyca
odpowiadajace poziomom tta nocnego nieba z dolnej skali. Najwigkszy wktad do czasu pracy daja
okresy o niskim poziomie tla.

kiedy to wariancja osiaga maksymalna dopuszczalng wartoS¢ var. Szukana akceptancja
(mierzona w jednostkach km?2sr h) wyrazona jest wzorem

var F /
Accior(var) = A(varmin)Fup(varmm) + / A(var’)d up(var’)

varmin

dvar’,  (54)

dvar’

gdzie A(var’) jest apertura dla poziomu ta var’, natomiast A(var, )Fup,(varm,) akcep-
tancja dla obserwacji przy standardowym poziomie tla.

Zatézmy, ze akwizycja danych odbywa si¢ dwuetapowo. Poczatkowo stosuje si¢ no-
minalne wzmocnienie G = 50000, az do momentu, w ktérym wariancja zwiazana z po-
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ziomem tta nocnego nieba osiaga warto§¢ réwna 100 ADC? (przy ktorej detektory sa
standardowo wylaczane). Nastgpnie wzmocnienie fotopowielaczy zostaje zredukowane
do mniejszej wartosci (G' = 10000 lub G = 5000), a akwizycja danych jest kontynuowana
do momentu, gdy wariancja wzro$nie do maksymalnej dopuszczalnej przez nas wartosci
var, przy ktérej przerywamy zbieranie danych. Catkowita akceptancja Acc(var) moze
zosta¢ podzielona na dwie czgsci, tj.

ACCtot (Var) = ACCV&r:lOO,GzE)Ok + AACCVM, (55)

gdzie Accyar—100,G=50x 1 AAccy,, sa akceptancjami detektora dla pierwszego i drugiego
etapu obserwacji, przy zastosowaniu odpowiednio nominalnego (standardowy tryb pracy)
1 zmniejszonego wzmocnienia fotopowielaczy (rozszerzony tryb).

Wzgledna akceptancja AAcCyar /AcCyar—100,G=50x OKresla o ile procent wzrosnie liczba
rejestrowanych pekoéw (spetniajacych nasze kryteria), przy zastosowaniu rozszerzonego
trybu detekcji, w stosunku do liczby pekéw obserwowanych w trybie standardowym. In-
nymi stowy, wielko$¢ ta dostarcza nam informacji o efektywnosci pomiaréw przy obnizo-
nym wzmocnieniu fotopowielaczy podczas nocy o zwigkszonym poziomie tta. Wzgledna
akceptancja w funkcji wariancji var, okre§lajacej maksymalny poziom tta, do ktérego
prowadzone s3 obserwacje, przedstawiona jest na rysunku [82] Wyniki pokazane sa dla
pekéw protonowych, uzyskanych przy dwéch atmosferach (,,czystej” i ,,brudnej”) oraz
dla dwéch pozioméw wzmocnien, G = 10000 (ciagte linie) i G = 5000 (przerywane
linie). Sa one bardzo podobne do wynikéw uzyskanych dla pekéw inicjowanych przez
jadra zelaza (ktdre nie zostaly tutaj przedstawione), co wynika z przyjetego kryterium
wyboru danych, zapewniajacego jednakowa czuto$¢ detektora na pegki inicjowane przez
czastki o r6znych masach. Wzrost akceptancji jest znikomy w przypadku pekéw o naj-
nizszych energiach (~ 108 eV). Jednoczesnie przy najwyzszych energiach (~ 10% eV)
i duzych wariancjach przyrost akceptancji osiaga wartosci bliskie 100%, co pozwala na
podwojenie liczby rejestrowanych pekéw. We wszystkich przypadkach akceptancja przy
wzmocnieniu G = 10000 jest wyzsza niz przy G = 5000. Réznice migdzy nimi sg z
reguly na poziomie 10% — 15% (wedtug skali rysunku [82). Wynika to gtéwnie z réznic w
aperturach przy wariancjach tta mniejszych niz 1000 ADC?. Zauwazmy réwnoczeSnie, ze
to wlasnie obserwacje przy nizszych poziomach tta trwaja najdtuzej, przez co ich wktad
do catkowitej akceptancji jest dominujacy. Latwo to wywnioskowac z rysunku [§1] na kt6-
rym nachylenie krzywej opisujacej czas pracy detektora fluorescencyjnego maleje wraz
ze wzrostem wariancji var’. Oznacza to, ze czas pracy detektora ro$nie najszybciej przy
matych jej wartosciach. Ponadto przy wariancji var’ = 1000 ADC? czas pracy detektora
osiaga az 29% catkowitego czasu.

Wyniki uzyskane na podstawie przeprowadzonych symulacji pokazuja, ze zastosowa-
nie rozszerzonego trybu pracy detektora fluorescencyjnego jest skuteczng metoda znacza-

147



S _ proton, ‘clean’ atm
< 150"

i

© :

S 100"

. :

S ,

3 50"

< L

Iy :

&J O_‘rw“'-wlw-wl-w-w‘\‘l“‘w“.
<4 2.0 2.2 24 26 2.8 3.0 3.2

loggvar [ADC2]

< . Proton Adirty’atm
< 150"

i

© :

S 100

T

S 50
<
§ i
< 0
<

logiovar [ADC?]

Rysunek 82: Wzgledna akceptancja AAccyar/AcCyar=100,G=50k W funkcji wariancji, okreslajacej
maksymalny poziom tta, do ktérego prowadzona jest akwizycja danych. Wykresy przedstawiaja
wyniki symulacji dla pgkéw inicjowanych przez protony, uzyskane dla dwdch atmosfer (,,czystej”
(’clean’) i ,,brudnej” (’dirty’)), dwoch pozioméw wzmocnien (G = 10000 (ciagte linie) i G =
5000 (przerywane linie)) oraz dla réznych energii pegkéw (linie o réznych kolorach). Wzgledna
akceptancja okresla wzrost liczby zarejestrowanych pekéw (przy zachowaniu kryteriéw jakosci i
wyboru danych), w rozszerzonym trybie detekcji, w stosunku do standardowego cyklu pracy.
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cego zwigkszenia probki danych hybrydowych, zwlaszcza przy najwyzszych energiach.
Najbardziej efektywne jest przy tym obnizenie wzmocnienia fotopowielaczy do wartosci
bliskich G = 10000 i zbieranie danych do momentu, w ktérym wariancja wzro$nie do
okoto 2000 ADC? (lub wigkszej). W zaleznosci od warunkéw atmosferycznych, liczba
zarejestrowanych pegkéw o dobrze zrekonstruowanych parametrach, ktére jednoczesnie
przechodza minimalne kryteria wyboru, w poréwnaniu do liczby pekéw rejestrowanych
obecnie, wzrasta o okoto 30% — 40% , 60% — 70% i 110% odpowiednio przy energiach
pekéw E = 105 eV, E = 10 eVi E = 10* eV. Dla F > 10'%° eV mozemy wiec
podwoi¢ szybkos¢ zbierania danych.

Wydtuzenie czasu pracy detektora fluorescencyjnego do okoto 30% catkowitego czasu
(czyli o czynnik 2 w stosunku do dotychczasowego trybu pracy) bedzie si¢ wiazato ze
zwigkszeniem liczby potrzebnych dyzuréw akwizycji danych. Do niedawna dyzury te
mogty odbywac si¢ wylacznie w Obserwatorium. W celu zmniejszenia kosztow zwia-
zanych z niezbednymi podr6zami do Argentyny opracowana zostala technika dyzuréw
zdalnych, w ktérej wykorzystuje si¢ "pokdj kontrolny"w odlegtej instytucji, taczacy sig¢
zdalnie z Obserwatorium. Obecnie istnieje 13 takich pokoi kontrolnych, migdzy innymi
niedawno urzadzony pokdj znajdujacy si¢ w Instytucie Fizyki Jadrowej PAN w Krakowie.
System zdalnych dyzuréw zostal gruntownie przetestowany i z powodzeniem stosowany
jest juz od kilku lat. Obecnie prawie potowa uczestnikow dyzuréw akwizycji danych
taczy si¢ z Obserwatorium zdalnie.
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5 Podsumowanie

Od ponad stu lat promienie kosmiczne, czyli czastki przybywajace do Ziemi z glebi
Kosmosu, sa obiektem nieustannych badan za pomoca coraz to bardziej zaawansowa-
nej aparatury. Obserwacje ujawnily, ze ich widmo energetyczne rozciaga si¢ na wiele
rzedéw wielkoSci, przy czym najwyzsze zaobserwowane energie przekraczaja 10%° eV.
Zrédta promieni kosmicznych ultra-wysokich energii, czyli czastek o energiach powy-
zej 10 eV, pozostaja jak dotad nieznane. Stanowi to jedna z najwigkszych zagadek
wspotczesnej astrofizyki. Promienie kosmiczne ultra-wysokich energii, bedac czastkami
o najwyzszych energiach jakie znamy we Wszechswiecie, umozliwiaja badanie zjawisk
zachodzacych przy energiach znacznie przekraczajacych energie uzyskiwane w najwigk-
szych ziemskich akceleratorach. W skiad tych czastek wchodza jadra atomowe o ré6znych
masach. Teoretyczne modele przewiduja rowniez istnienie fotondéw i neutrin o tak duzych
energiach, jednak jak dotad nie zostaty one zaobserwowane.

Strumien promieni kosmicznych gwaltownie maleje wraz ze wzrostem energii tych
czastek. O ile przy energii 10'® eV wynosi on okoto dziesigciu czastek na km? na rok,
to juz przy energiach ~ 10%° eV strumiefi maleje do mniej niz jednej czastki na km? na
tysiaclecie. Oznacza to, ze mozliwa jest tylko posrednia detekcja promieni kosmicznych
ultra-wysokich energii poprzez obserwacje kaskad czastek wtérnych, czyli tak zwanych
wielkich pgkéw, wywotanych w atmosferze przez pierwotne czastki promieniowania ko-
smicznego. Wymagane jest przy tym korzystanie z detektoréw o bardzo duzych aper-
turach. Najwigksze obecnie dziatajace detektory promieni kosmicznych ultra-wysokich
energii to Obserwatorium Pierre Auger znajdujace si¢ na pétkuli potudniowe;j, ktére roz-
ciaga sie na powierzchni ponad 3000 km? oraz obserwujacy pétnocna pétkule nieba Te-
lescope Array o powierzchni okoto 700 km?. Umiejscowienie tych detektoréw na prze-
ciwlegtych potkulach umozliwia obserwacje catego nieba.

Dane zgromadzone podczas wielu lat obserwacji przez oba te detektory, a zwlasz-
cza przez Obserwatorium Pierre Auger, doprowadzity do wielu przetomowych odkry¢
w dziedzinie promieni kosmicznych ultra-wysokich energii. Istnienie sttumienia widma
promieni kosmicznych przy energiach powyzej 4 x 10! eV zostato potwierdzone po-
nad wszelka watpliwos¢. Jednoczesnie ze wzgledu na brak obserwacji neutrin 1 foto-
noéw w strumieniu czastek o ultra-wysokich energiach, jest teraz jasne, ze egzotyczne
procesy ,,top-down”, takie jak rozpady super-cigzkich czastek czy defektéw topologicz-
nych, nie moga by¢ Zrédlem znacznej czgsci obserwowanego strumienia promieniowa-
nia kosmicznego. Ponadto, przy energiach wigkszych niz 8 EeV, zaobserwowano ani-
zotropi¢ dipolowa w rozkladzie kierunkéw przyjScia promieni kosmicznych. Jest ona
dobrze skorelowana z wielkoskalowym rozktadem materii we Wszechswiecie, co wska-
zuje na pozagalaktyczne pochodzenie tych czastek. Wynik ten bardzo dobrze wpisuje sig¢
w klasyczny model produkcji promieni kosmicznych, w ktérym czastki przyspieszane sa
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do ultra-wysokich energii w (dotad nieznanych) wydajnych akceleratorach kosmicznych.
Istotna jest przy tym obecno$¢ dostatecznie silnych p6l magnetycznych stowarzyszonych
z tymi obiektami, ktore sg zdolne do uwigzienia czastek w obszarze przyspieszania.

Kolejnym bardzo waznym odkryciem jest nieoczekiwana ewolucja sktadu masowego
promieni kosmicznych w zakresie energii od 10'® do 10 eV. Wykorzystujac wyniki
symulacji, opartych na réznych modelach oddziatywan hadronowych, do interpretacji
obserwowanych podtuznych profili pgkéw, mozemy wnioskowac, ze sktad promieni ko-
smicznych przy energiach ~ 10'® eV jest zdominowany przez protony. Jednocze$nie
wraz ze wzrostem energii protony ustepuja stopniowo jadrom ciezszym. Dane wskazuja,
ze przy energii 10'%5 eV przewazaja pierwiastki z grupy CNO, przy jednoczesnym cat-
kowitym braku lub co najwyzej matym udziale protonéw. Dodatkowo obecno$¢ stabych
korelacji pomigdzy kierunkami przylotu promieni kosmicznych, a ich potencjalnymi Zré-
dtami moze wskazywac na obecnosS¢ protonéw powyzej tej energii, co wydaje si¢ by¢ w
sprzecznos$ci ze zmierzonym skladem masowym. Sprawia to problemy interpretacyjne
obserwowanego sttumienia widma przy najwyzszych energiach, ktére moze by¢ zaréwno
wynikiem efektu GZK, w ktérym czastki traca swoja energi¢ na skutek oddziatywan z
promieniowaniem reliktowym wypetniajacym Wszech§wiat, jak i ograniczen w mozli-
woSciach przyspieszania czastek w Zrodtach. W pierwszym przypadku wymagane jest,
aby strumien promieni kosmicznych powyzej energii sttumienia miat znaczaca sktadowa
protonowa. Jednakze w chwili obecnej brak jest wysokiej jakos$ci danych dotyczacych
sktadu masowego w tym zakresie energii, nie mozna wigc wyciagnaé jednoznacznych
wnioskow.

Dodatkowym problemem sa niepewnosci modeli oddziatywan hadronowych, ktére
bezposrednio wptywaja na doktadnos¢ pomiaru sktadu masowego. Niepewnosci tych
modeli zwigzane sa z ekstrapolacja danych akceleratorowych uzyskanych przy energiach
znacznie nizszych niz rozpatrywane w kontekscie rozwoju wielkich pgkéw. Przejawem
tych niepewnosci jest znaczny deficyt mionéw w symulowanych sygnatach wielkich pe-
kéw w stosunku do obserwacji. Rejestruje si¢ nawet o 60 — 80% wigcej miondw, niz
wynika to z symulacji. Co ciekawe przekrdj czynny na oddzialywanie proton-proton, wy-
znaczony na podstawie danych Obserwatorium Pierre Auger dla energii w centrum masy
wynoszacej 57 TeV, jest spojny z przewidywaniami réznych modeli ekstrapolacji danych
akceleratorowych do tej energii. Wynik ten nie wskazuje na gwaltowny wzrost przekroju
czynnego proton-proton przy energiach znacznie przekraczajacych energie dostgpne w
ziemskich akceleratorach czastek, co bytoby najprostszym wyjasnieniem deficytu mio-
néw obecnego w symulacjach. Oznacza to, ze niedoktadnosci modeli oddzialywan ha-
dronowych nie sa dobrze zrozumiane.

Pomiar glgbokosci maksimum pegku X,,.x za pomoca teleskopéw fluorescencyjnych
jest obecnie najlepsza metoda wyznaczania skladu masowego promieni kosmicznych.
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Jednakze krotki czas pracy detektora fluorescencyjnego wynoszacy zaledwie 15% oraz
bardzo maty strumien promieni kosmicznych, malejacy wraz ze wzrostem energii, znacz-
nie ogranicza ilo§¢ danych zbieranych przy najwyzszych energiach (powyzej energii sttu-
mienia widma). Z kolei pomiary mionéw za pomoca detektora powierzchniowego daja
mozliwo$¢ wyznaczania sktadu masowego niezaleznego od X ... Dtugi czas pracy de-
tektora powierzchniowego, wynoszacy prawie 100% catkowitego czasu, pozwala na wy-
znaczanie sktadu masowego przy znacznie wigkszych energiach niz ma to miejsce w
przypadku detektora fluorescencyjnego. Do pomiaru sktadu masowego powyzej energii
sttumienia mozna réwniez wykorzysta¢ glgbokos¢ atmosferyczna maksimum rozktadu
produkcji mionéw XK (uzyskana na podstawie pomiaru mionéw), ktéra jest dobrze

max

skorelowana z X,,,x. Pozwala to na kalibracje X*_ . w spos6b analogiczny do kalibra-
cji energii w detektorze powierzchniowym za pomoca energii zmierzonej przez detektor
fluorescencyjny. Intensywnie rozwijane sa rowniez inne metody wyznaczania sktadu ma-
sowego na podstawie pomiaru sktadowej mionowe;j.

Z obu przedstawionych tu probleméw (deficytu mionéw oraz wyznaczania sktadu ma-
sowego powyzej energii sttumienia) wynika potrzeba badania sktadowej mionowej wiel-
kich pekow, nie tylko poprzez pomiar liczby mionéw na powierzchni ziemi, ale rowniez
1 na podstawie innych obserwabli czutych na tg sktadowa. Powinno to w przysztosci po-
zwoli¢ na poprawienie modeli oddziatywan hadronowych i rozwigzac¢ zaréwno zagadke
deficytu mionéw, jak réwniez naturg sttumienia widma promieni kosmicznych.

W eksperymentach po§wigconych promieniom kosmicznym ultra-wysokich energii
stosuje si¢ obecnie wiele roznych technik detekcji. Powszechne stato si¢ taczenie kilku
technik w ramach jednego eksperymentu, tworzac tzw. detektory hybrydowe. Pozwala to
na rownoczesng obserwacje kilku charakterystyk wielkiego peku oraz wzajemna kalibra-
cje detektoréw, co znacznie poprawia precyzj¢ pomiarow.

Obecnie stosowane tzw. klasyczne metody detekcji wielkich pekéw opieraja si¢ na
probkowaniu rozktadu poprzecznego czastek peku na gruncie lub tuz pod jego powierzch-
nig (detektory powierzchniowe) oraz na obserwacji profilu podtuznego pgku, opartego na
pomiarze $wiatla fluorescencji emitowanego przez molekuly azotu powietrza, wzbudzone
przez przelatujace czastki wielkiego pgku (detektory fluorescencyjne). Podstawowa za-
leta pierwszej z tych metod jest prawie 100% czas pracy, niezaleznie od pory dnia czy
warunkéw pogodowych. Natomiast rekonstrukcja energii obarczona jest duza niepew-
noscia systematyczng, poniewaz nachylenie rozktadu poprzecznego pgku, na podstawie
ktérego si¢ ja wyznacza, zalezy od dwoch niewiadomych: energii peku i rodzaju czastki
pierwotnej. Oznacza to, ze nie jesteSmy w stanie wyznaczy¢ energii pgku bez dodatko-
wych zalozen. Z kolei detektory fluorescencyjne pozwalaja na kalorymetryczny, znacznie
doktadniejszy, pomiar energii. Druga, réwnie wazna ich zaleta, jest zdolno$¢ do bezpo-
Sredniego wyznaczania potozenia glgbokosci maksimum rozwoju pgkéw X,.x, co ma
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istotne znaczenie przy wyznaczaniu sktadu masowego. Jednakze ze wzgledu na ograni-
czony czas pracy detektora fluorescencyjnego (pracuje on tylko podczas bezchmurnych
i bezksigzycowych nocy, co tacznie daje tylko ~ 15% catkowitego czasu) statystycznie
znaczaca probka danych dostepna jest tylko do energii okoto 40 EeV, a wiec ponizej ener-
gii sttumienia widma.

Strumien czastek promieniowania kosmicznego o ultra-wysokich energiach jest bar-
dzo maty, a wigc do ich detekcji niezbgdna jest sie¢ detektoréw rozmieszczona na po-
wierzchni wielu tysigcy kilometréw kwadratowych lub alternatywnie obserwujacych nie-
bo nad tak duzym obszarem. Wynika stad szczegdlna potrzeba poszukiwania nowych
rozwigzan eksperymentalnych umozliwiajacych poprawienie doktadnoSci pomiaréw pe-
kéw, przy jednoczesnej redukcji kosztéw budowy i obstugi detektora. Jedna z technik,
ktéra wydaje si¢ spetniaé te warunki, jest intensywnie rozwijana w ostatnich latach me-
toda radiowa, z ktéra wiaze si¢ obecnie duze nadzieje. W swojej koncepcji jest ona bardzo
podobna do techniki fluorescencyjnej, jednakze w przeciwienstwie do niej ma ta zalete,
ze pozwala na niemal 100% czas pracy. Technika ta opiera si¢ na obserwacji emisji radio-
wej pekow (fal radiowych o czgstotliwosci kilkudziesigciu MHz), zwiazanej z efektem
geomagnetycznym, czyli emisja fal radiowych przez zmienny w czasie prad poprzeczny
indukowany w pgku przez pole magnetyczne Ziemi. Drugorzednym efektem, odpowie-
dzialnym za okoto 10% emisji, jest efekt Askariana, w ktérym emisja spowodowana jest
zmienng w czasie nadwyzka tadunku ujemnego. Detektor radiowy pozwala na kaloryme-
tryczny pomiar energii peku, jak réwniez na wyznaczanie jego maksimum X, .

Technika radiowa powigzana jest z metodami mikrofalowej i radarowej detekcji wiel-
kich pekéw, ktérymi autor si¢ zajmowal. Przy pomiarach pegkéw za pomoca tych trzech
technik obserwuje si¢ efekty podobne do tych, ktére wystgpuja przy emisji promienio-
wania Czerenkowa, tj. kompresj¢ sygnatu w czasie i zwigzane z tym jego wzmocnienie
(niekoniecznie prowadzace do duzych wartosci sygnatu), jak rowniez przesunigcie czg-
stotliwosci ku wigkszym warto$ciom. Zainteresowanie technikami mikrofalowe;j i rada-
rowej detekcji zwiazane bylto z poszukiwaniem tanich i wydajnych alternatyw dla obecnie
stosowanej metody fluorescencyjne;j.

Detekcja mikrofalowa oparta jest na rejestracji sygnatu radiowego o czgstotliwosci
kilku GHz. Poczatkowo sadzono, ze taki sygnal stowarzyszony z pegkiem jest niespola-
ryzowanym promieniowaniem hamowania elektronéw niskiej energii na molekutach po-
wietrza, ktére emitowane jest izotropowo, podobnie jak Swiatto fluorescencji. Oznacza-
toby to, ze powinna by¢ mozliwa mikrofalowa rejestracja wielkich pgkéw, analogiczna
do metody fluorescencyjnej, w ktérej obserwuje si¢ podtuzne profile pgkéw. Okazato
si¢ jednak, ze izotropowa emisja zwigzana z molekularnym promieniowaniem hamowa-
nia, obecna na falach GHz, jest znacznie stabsza niz pierwotnie przewidywano. Wyniki
najnowszych eksperymentéw akceleratorowych wskazuja, ze jej intensywnosS¢ skaluje
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si¢ liniowo z energia peku, tak jak ma to miejsce w przypadku niekoherentnej emisji,
a nie w spos6b kwadratowy, charakterystyczny dla emisji koherentnej. Eksperyment
CROME, poswigcony detekcji mikrofalowej, jako pierwszy zbadal naturg promieniowa-
nia mikrofalowego wielkich pekéw atmosferycznych, wykluczajac przy tym znaczny w
nim udziat molekularnego promieniowania hamowania. Szczegétowa analiza polaryzacji
zarejestrowanych sygnatéw mikrofalowych oraz kierunkéw ich nadejsScia wykazata, ze sa
one skompresowanym w czasie, a wigc przesunigtym ku wyzszym czgstotliwosciom (do
kilku GHz), promieniowaniem radiowym pgkéw o pierwotnej czgstotliwosci kilkudzie-
sieciu MHz. Dodatkowo sygnatly te skupione sa w stozkach Czerenkowa skierowanych
wzdtuz osi pgkéw. Zmierzone polaryzacje sygnatéw zgadzaja si¢ z charakterystyka emisji
geomagnetycznej. Jednoczes$nie odtwarzana jest typowa dla tej emisji asymetria wschod-
zach6d w natgzeniu sygnatu, co manifestuje si¢ obserwacja wigkszej liczby pekéw po
stronie wschodniej od detektora. Emisja sygnatu mikrofalowego w stozek Czerenkowa
znacznie ogranicza katy, pod ktérymi peki moga by¢ obserwowane. W potlaczeniu z
matym strumieniem promieni kosmicznych ultra-wysokich energii sprawia to, ze liczba
mozliwych do zarejestrowania pgkéw za pomoca techniki mikrofalowej, przy najwyz-
szych energiach, jest silnie ograniczona. Jednocze$nie technika ta z powodzeniem moze
by¢ stosowana w przypadku pekéw o mniejszych energiach (powyzej kilkuset TeV), a
w szczegblnosci, do pomiaréw nachylonych pgkéw, w ktérych §lad sygnatu mikrofalo-
wego na powierzchni ziemi rozciaga si¢ na setki metréw. W takim przypadku technika
mikrofalowa moze konkurowac z czerenkowskimi teleskopami optycznymi. Gléwna za-
leta obserwacji w zakresie czgstotliwo$ci GHz jest niski poziom tta, prawie idealna prze-
zroczystos$¢ atmosfery, oraz dostgpnos¢ dobrze rozwinigtej, taniej techniki wykrywania
sygnatéw mikrofalowych.

Z kolei technika radarowa zwiazana jest z detekcja sygnatléw radiowych odbitych od
plazmy wytworzonej w atmosferze przez przechodzacy pek. Front pegku porusza si¢ w
przyblizeniu z predkosScia §wiatta w prézni, co w polaczeniu z krétkim czasem zycia
wytworzonej przez niego plazmy efektywnie prowadzi do tego, ze obszar (w ksztalcie
dysku) wypelniony plazma znajdujacy si¢ tuz za frontem pgku porusza si¢ rOwniez z
predkoscia §wiatta, pomimo tego ze elektrony plazmy nie poruszaja si¢ z tym dyskiem.
Efekt Dopplera bgdzie wigc obserwowany w echu radarowym, chyba ze pgk obserwo-
wany jest z boku. Oczekuje si¢ rOwniez wzmocnienia rozproszonego (odbitego) sygnatu
z powodu jego kompresji w czasie. Jezeli obserwacja echa radarowego wielkich pekéw
okazataby si¢ mozliwa, otworzyloby to droge do budowy tanich obserwatoriow promie-
niowania kosmicznego ultra-wysokich energii o bardzo duzych aperturach. Dodatkowo,
technika radarowa moglaby mie¢ te same mozliwosci co metoda fluorescencyjna, pozwa-
lajac na bezposrednia obserwacje maksimum pekOw, przy znacznie wigkszym, bo prawie
100% czasie pracy.
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Technika radarowa z powodzeniem stosowana jest od kilkudziesigciu lat do obserwa-
cji meteoréw i bltyskawic. W wigkszosSci prac poswigconych detekcji wielkich pgkéw za
pomoca techniki radarowej opierano si¢ na analogii pomigdzy Sladami jonizacji mete-
oroidoéw 1 wielkich pgkéw, uwzgledniajac przy tym tylko gestosSC elektronéw w plazmie
1 dochodzac do bigdnego wniosku, ze obszar plazmy w obregbie kilku centymetréw od
osi peku jest ,,gesty” dla fal radiowych o czgstotliwosci nawet do kilkunastu MHz. Po-
zwalatoby to na odbicie fali radiowej od rdzenia peku jako catosci (koherentna emisja), a
nie od poszczegdlnych elektronéw (niekoherentna emisja), przez co odbity sygnal bytby
znacznie silniejszy. Okazuje si¢ jednak, ze ze wzgledu na odmienne warunki panujace
wysoko w atmosferze, na wysokosciach ~ 100 km, charakterystycznych dla obserwacji
meteordw, w poréwnaniu z warunkami w nizszych partiach atmosfery, na wysokosSciach
~ 10 km, gdzie tworza si¢ wielkie peki, analogia ta okazuje si¢ blgdna. Zwiazane jest
to gléwnie z duzo wigksza czestotliwoscia zderzen elektronéw plazmy z molekutami po-
wietrza na mniejszych wysokosciach, ktéra jest rzgdu THz.

Czestotliwos¢ zderzen elektronéw jest wazna wielkoScia, ktéra decyduje o ttumie-
niu odbié fal radiowych od plazmy wytworzonej w atmosferze. Aby nastapito catkowite
odbicie sygnatu od powierzchni plazmy, konieczne jest nie tylko, aby czgstotliwos¢ fali
radiowej byta nizsza od czgstotliwosci plazmy, ale takze by byla znacznie wyzsza niz
czgstotliwos¢ zderzen. W przypadku plazmy wytwarzanej przez wielki pek w powietrzu,
tylko pierwszy z tych warunkéw moze by¢ spetniony (przez najgestsza plazme znajdujaca
si¢ w okolicach osi pgku). Réwniez sam fakt, ze objetos¢ plazmy porusza si¢ z predko-
Scig Swiatla, pomimo tego, zZe sama plazma pozostaje w spoczynku wzglgdem otoczenia
bedzie modyfikowal charakter odbi¢ radiowych od granicy oSrodkéw.

Z rozwazan tych wynika, ze krétkozyciowa, statyczng plazm¢ wytworzong przez pek
w atmosferze zawsze nalezy traktowac jako rzadka. Oznacza to, ze sygnal echa rada-
rowego jest suma rozproszen na poszczeg6lnych elektronach wchodzacych w skiad tej
plazmy. Caltkowity sygnatl rejestrowany przez detektor radarowy w danym czasie be-
dzie sumg sygnaléw pochodzacych od rozproszen na réznych czeSciach §ladu jonizacji
peku, znajdujacych si¢ na ré6znych wysokoSciach i zachodzacych w réznych chwilach.
Te indywidualne sygnaly interferuja ze soba i tylko ich suma po catej objetosci, z kt6-
rej przybywaja jednoczesnie, dostarcza nam prawidtowa warto$¢ odbieranego sygnatu.
Objetosc ta ze wzgledu na kompresje odbitego sygnatu w czasie, moze obejmowac sze-
roki zakres wysokosci (nawet kilka kilometréw), a jej rozmiary poprzeczne, w zaleznosci
od czgstotliwosci rozpraszanej fali radiowej, moga dochodzi¢ do kilkuset metréw. Do-
datkowo nalezy uwzglednié thumienie odbi¢ radiowych na skutek zderzeri swobodnych
elektronéw plazmy z neutralnymi molekutami powietrza. Efekt ten prowadzi do redukcji
mocy rejestrowanego sygnatu o okoto 10 rzedéw wielkosci.

Ze wzgledu na staby sygnal echa radarowego, detektory radarowe okazuja si¢ miec
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ograniczone zastosowanie w detekcji promieni kosmicznych ultra-wysokich energii. Ge-
neralnie mozliwa jest detekcja pekéw o energii 10%° eV i wyzszych, jednakze wymagana
do tego duza moc nadajnikéw radiowych oraz duza liczba anten sprawiaja, ze rozwoj wy-
dajnych 1 niedrogich sieci detektoréw wielkich pgkéw w oparciu o technike radarowa nie
jest realistyczny.

Pomimo duzych postgpéw w naszym rozumieniu promieni kosmicznych ultra-wy-
sokich energii wciaz trudno jest zbudowaé spojny obraz ich pochodzenia oraz natury
sttumienia ich widma energii. Jednak samo zwigkszenie statystyki mierzonych pekéw
nie jest wystarczajace do tego, aby rozwigzac te problemy. W tym celu niezbgdne jest
zwigkszenie doktadnos$ci pomiaréw wielkich pgkéw. Szczegélnie duze nadzieje na po-
step w tej dziedzinie daje studiowanie sktadowej mionowej pgkOw oraz wyznaczanie na
jej podstawie sktadu masowego przy najwyzszych energiach. Mozna to uzyska¢ migdzy
innymi przez polepszenie zdolnosci oddzielania sktadowej mionowej i elektromagnetycz-
nej wielkich pekéw atmosferycznych za pomoca detektora powierzchniowego. W tym
celu detektor ten mozna uzupetni¢ o komplementarny system detektoréw powierzchnio-
wych o innej niz oryginalny detektor czutoSci na rozpatrywane sktadowe peku. Wskazuje
to na pilng potrzebe rozbudowy obserwatoriow promieni kosmicznych, ktéra zwigkszy
ich mozliwoSci pomiarowe.

W przypadku Obserwatorium Pierre Auger, taka rozbudowa zostala juz rozpoczeta.
Poswigcony jej projekt AugerPrime zaktada uzupetnienie detektora powierzchniowego o
detektory scyntylacyjne (SSD) i radiowe oraz powigkszenie obszaru zajmowanego przez
sie¢ podziemnych licznikéw mionowych. Dodatkowo planowane jest zwigkszenie ekspo-
zycji detektora fluorescencyjnego na promieniowanie kosmiczne o energiach wyzszych
niz 10! eV, poprzez rozszerzenie akwizycji danych na noce ze zwigkszonym poziomem
tla, zwiazanym z rozproszonym Swiattem Ksigzyca. Wymaga to zmniejszenia wzmocnie-
nia fotopowielaczy w okresie, w ktérym tlo nocnego nieba jest podwyzszone, co pozwala
chroni¢ fotopowielacze przed zbyt szybkim starzeniem. Jednocze$nie bedzie to prowa-
dzi¢ do nieuchronnej degradacji jakosci zbieranych danych. Pomimo tego, zastosowanie
rozszerzonego trybu detekcji przy najwyzszych energiach, umozliwi podwojenie szybko-
Sci zbierania dobrej jakosci danych hybrydowych z bezposrednio wyznaczonym maksi-
mum peku, na co wskazuja wykonane przeze autora symulacje. Pozwoli to na w miarg
doktadne wyznaczanie sktadu masowego powyzej energii sttumienia widma, co ma fun-
damentalne znaczenie dla zrozumienia natury stlumienia widma promieni kosmicznych.
Czas pracy detektora fluorescencyjnego zwigkszy sie¢ do okoto 30%. Wyniki symula-
cji pokazuja, ze najbardziej efektywne jest pigciokrotne obnizenie wzmocnienia fotopo-
wielaczy do wartosci bliskich G = 10000 (a nie jak do tej pory sadzono do wartosci
G = 5000).

Zwigkszenie czasu pracy detektora fluorescencyjnego bedzie si¢ wiazato ze zwigk-
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Rysunek 83: Pokdéj kontrolny Obserwatorium Pierre Auger w Instytucie Fizyki Jadrowej PAN w
Krakowie.

szeniem liczby potrzebnych dyzuréw akwizycji danych. Do niedawna dyzury te mogty
odbywac si¢ wylacznie w Obserwatorium. W celu zmniejszenia kosztéw zwiazanych z
niezbednymi podrézami do Argentyny opracowana zostata technika dyzuréw zdalnych,
w ktérej wykorzystuje si¢ "pokdj kontrolny"w odlegtej instytucji, taczacy si¢ zdalnie z
Obserwatorium. Obecnie istnieje kilka takich pokoi kontrolnych, miedzy innymi w In-
stytucie Fizyki Jadrowej PAN w Krakowie (zobacz rysunek [83), ktory zostat niedawno
urzadzony.
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