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Rezime
U ovom radu posmatra se raspodela brzina kosmi£kih miona. U eksperimentu seanalizira vremenska razlika izme�u svetlosnih impulsa nastalih interakijom kosmi£kihmiona sa dva sintilaiona detektora koja se nalaze na odre�enom rastojanju jedaniznad drugog.Primarni kosmi£ki zrai se sastoje od protona (oko 90%), α £estia (9%) i jezgrateºih elemenata (1%). Ove visoko energijske £estie dolaze do atmosfere Zemlje, gdeinteraguju sa molekulima vazduha, pri £emu nastaju sekundarni kosmi£ki zrai. Uatmosferi uglavnom nastaju leptoni i γ zrai. Najve¢i deo leptona, u koje spadaju imioni, se formira na nadmorskoj visini oko 15 km.Na mestu nastanka mioni imaju srednju kineti£ku energiju od oko 6GeV. Priprolazu kroz atmosferu, mioni gube energiju, tako da na povr²ini Zemlje njihova srednjakineti£ka energija iznosi oko 4GeV. Dakle, mioni se kre¢u brzinama 0.9992c. Srednji�uks miona na povr²ini Zemlje je oko 1 mion svakog minuta na svaki cm2 povr²ine, ²to£ini oko 80% svih naelekrtisanih sekundarnih kosmi£kih zraka koji do�u do povr²ineZemlje.Posmatranjem sekundarnih kosmi£kih zraka na nivou mora, kao ²to su elektroni,mioni i hadroni, moºe se odrediti na£in formiranja kaskada u atmosferi, pa i sastavprimarnog kosmi£kog zra£enja koje je prouzrokovalo ove sekundarne £estie u atmosferi.Interakija i �uks kosmi£kih miona zna£ajni su i za neutrinsku astro�ziku zbog sli£nogna£ina nastajanja miona i neutrina.U prve £etri glave prikazan je teorijski deo rada. Po£ev od osnova £estia i intera-kija, istorijskog razvoja shvatanja prirode kosmi£kog zra£enja, dolazi se do pravilnogna£ina tuma£enja prirode miona. U ovom delu opisan je i na£in formiranja miona uatmosferi, kao i interakija miona sa materijom. Opisan je i prinip rada sintilaionogdetektora i na£in formiranja sintilaije pri prolasku £estie kroz sintilator.Peta glava posve¢ena je eksperimentalnoj postavi detektorskog sistema koji senalazi u povr²inskoj laboratoriji Departmana za �ziku, Prirodno-matemati£kog fakulte-ta u Novom Sadu. Detektorski sistem sastoji se od dva plasti£na sintilaiona detektorakoji su postavljeni jedan iznad drugog na odre�enoj visini i rade u koinidentnomreºimu. U poslednjoj glavi odre�ena je srednja brzina miona merenjem vremena po-trebnom mionu da pre�e rastojanje izme�u dva sintilaiona detektora. Prikazana je iraspodela brzina, impulsa i kineti£ke energije kosmi£kih miona. U ovoj glavi proenjenesu merne nesigurnosti vremena kretanja miona izme�u detektora.



GLAVA IUvodPotraga za jednostavnim zakonitostima koje obja²njavaju raznolikost i sloºenostdana²njeg sveta (Vasione) ogleda se u pronalaºenju sastavnih delova materije i na£inana koji ovi delovi interaguju. Ideja da je materija sastavljena od nedeljivih delova poti£eod gr£kih �lozofa. Demokrit je oko 400. godine pre nove ere, misaonim eksperimentom,do²ao do zaklju£ka da postoji najmanja nedeljiva £estia, jedinia gra�e materije, atom(gr£ka re£ sa zna£enjem nedeljiv ili nevidljiv). Danas, skoro 2400 godina kasnije, ostalaje ideja o osnovnoj jedinii gra�e materije.Sa razvojem savremenih nau£nih istraºivanja, otkrivane su sve manje i manje je-dinie gra�e, pa se mi²ljenje i znanje o tome koje £estie su elementarne menjalo.Do kraja XIX veka, bilo je poznato da se sva materija sastoji od atoma (pre£nik
10−10m). Rutherford-ovim eksperimentima, po£etkom XX veka, pokazano je da atomnije nedeljiv, ve¢ se sastoji od pozitivno naelektrisanog jezgra (pre£nik 10−15m) i ele-ktronskog omota£a. Kasnije je otkriveno da je i atomsko jezgro sloºen sistem. Ele-mentarne £estie postale su sloºene (imaju unutra²nju strukturu), dok fundamentalne£estie predstavljaju osnovnu gradivnu jediniu materije.Prva otkrivena elementarna £estia, za koju se ispostavilo da je i fundamentalanaje elektron (G. J. Stoney je 1874. godine teorijski postulirao, 1891. predloºio ime zajedini£no naelektrisanje koje se danas koristi i za £estiu, dok je postojanje elektronaeksperimentalno potvr�eno 1897. godine J. J. Thomson). Foton je prva otkrivena£estia koja prenosi interakiju (M. Planck je 1900. godine teorijski postulirao po-stojanje fotona � kvanti svetlosti, A. Einstein je 1905. demonstrirao njegovo �zi£kopostojanje, a J. Stark je 1909. godine pokazao da se foton pona²a i kao £estia �ima i energiju i impuls). Dalje je otkriven proton (E. Rutherford 1919. godine),neutron (1920. godine E. Rutherford je postavio hipotezu o postojanju neutrona, dokga je 1932. godine J. Chadwick eksperimentalno otkrio), pozitron � prva anti£estia(P. Dirac je postulirao njegovo postojanje 1928. godine, a C. D. Anderson je 1932.godine eksperimentalno potvrdio njegovo postojanje)... [12, 23, 28℄Na osnovu saznanja do 1932. godine, postojale su £etiri elementarne £estie: pro-ton, neutron, elektron i foton. Eksperimentima sa akeleratorima, tokom pedesetih i²estdesetih godina XX veka, pokazano je da protoni i neutroni pripadaju familiji £estiakoje se nazivaju hadroni. Otkriveno je vi²e od 100 hadrona, koji se mogu grupisati naosnovu njihovih osobina, dakle, oni ne mogu biti fundamentalne £estie (slika I.1).



Glava I Uvod

IDEJA KVARAKA

Slika I.1: Otkrivene £estie [37℄Sa iljem da prona�u veze izme�u svih ovih £estia, �zi£ari su do²li do modelakvarka (1964. godine ovaj model su nezavisno predloºili M. Gell-Mann i G. Zweig)po kojem se svi hadroni sastoje od fundamentalnih £estia � kvarkova. Teorije ujedi-njenja elektromagnetne i slabe interakije (S. L. Glashow 1960. godine) i Higgs-ovogmehanizma (S. Weinberg 1967. i A. Salam 1968. godine) dovele su do formulisanjaStandardnog modela (tabela I.1). Dakle, po Standardnom modelu, kvarkovi su, za-jedno sa leptonima fundamentalne £estie (bez unutra²nje strukture i mogu se smatratita£kastim, imaju pre£nik manji od 10−18m).Materija je izgra�ena od 12 fundamentalnih fermiona (£estie sa spinom 1/2, vaºi
Pauli-ev prinip isklju£enja) i njihovih anti£estia (£estie iste mase i spina, ali supro-tnog naelektrisanja):

• leptoni � naelekrisani (elektron, mion, τ�lepton) i neutralni (elektronski, mi-onski i tau neutrino, koji su stabilne £estie, bez mase i razlikuju se od svojihanti£estia)
• kvarkovi � imaju svoj aromat i svaki aromat ima tri stepena slobode (boja), uprirodi ne postoje slobodniFermioni su razvrstani u tri generaije, od kojih se svaka sastoji od jednog leptonai jednog kvarka (ova simetrija predstavlja najvaºniju osobinu Standardnog modela).�estie I generaije imaju najmanju masu, stabilne su i grade materiju, dok su leptoniII i III generaije nestabilni i raspadaju se na leptone I generaije. Kvarkovi gradehadrone, bezbojna kombinaija hadrona moºe nastati na dva na£ina: mezoni koji susagra�eni od para kvark-antikvark i barioni koji sadrºe tri kvarka razli£itih boja (proton

uud, neutron ddu, ...).A. Dimitrievska 3



Glava I UvodDrugu vrstu £estia £ine kalibraioni bozoni (£estie sa elobrojnim spinom) kojipredstavljaju prenosioe interakije. Postoje £etiri fundamentalne interakije:
• gravitaiona � deluje na sva tela koja imaju masu, ali je malog intenziteta tako dase za £estie £ije su mase manje od Planck-ove (1019GeV/c2) moºe zanemariti,uvek je privla£na, £estie prenosioi gravitaione interakije su gravitoni
• elektromagnetna � deluje izme�u naelektrisanih tela, ja£ina je proporionalnakonstanti �ne strukture 1/137, naelektrisani leptoni i kvarkovi interaguju na ovajna£in, prenosila ove interakije je foton
• jaka � ima najve¢i intenzitet a najmanji domet, u odnosu na ostale interakije;deluje izme�u nukleona u jezgru i kvarkova u hadronu, konstanta interakije jereda veli£ine 1, prenosioi interakije su gluoni i ima ih osam
• slaba � odgovorna je za raspade £estia (postoje tri vrste raspada � leptonski,semileptonski i hadronski), njen intenzitet raste sa energijom i smanjenjem ra-stojanja izme�u £estia koje interaguju; proesi koji se de²avaju pod dejstvomslabe interakije su spori (u odnosu na proese sa elektromagnetnom i jakominterakijom); slaba je, kao i gravitaiona, univerzalna intarakija, prenosioi su
W± i Z0 bozoniMasa je u Standardni model uvedena preko Higgs-ovog polja, ovo polje interaguje sadrugim £estiama Higgs-ovim bozonom (ne predstavlja ni £estiu interakije ni £estiumaterije) i daje im masu. Tabela I.1: Standardni model [34℄�estia Interakija Masa Spin Ja£ina Domet Exp1

[GeV/c2] [~]BOZONIgraviton gravitaiona 0 2 10−38 ∞ nefoton γ elektromagnetna 0 1 10−2 ∞ dagluon g jaka 0 1 1 10−13 da2
W+ W− slaba 80 398(25) 1 10−13 10−16 da

Z0 slaba 91 187.6(21) 1 10−13 10−16 daHiggs bozon H0 H± slaba > 79 300 0 ? ? ne�estia Masa Naelektrisanje Spin Exp1
[GeV/c2] [e] [~]FERMIONIleptoni elektron e− 0.510998910(13) −1 1/2 daelektronski neutrino νe < 0.000002 0 1/2 damion µ− 105.658367(4) −1 1/2 damionski neutrino νµ < 0.19 0 1/2 datau τ− 1 776.84(17) −1 1/2 datau neutrino ντ < 18.2 0 1/2 dakvarkovi up u 1.5− 3.3 2/3 1/2 da2down d 3.5− 6.0 −1/3 1/2 da2harm c 1160 − 1340 2/3 1/2 da2strange s 70 − 130 −1/3 1/2 da2top t 170200 − 172400 2/3 1/2 da2bottom b 4130 − 4370 −1/3 1/2 da21Da li je eksperimentalno potvr�ena?2indirektno eksperimentalno potvr�eniA. Dimitrievska 4



GLAVA IIKosmi£ko zra£enjeKrajem XIX i po£etkom XX veka posmatrani su proesi jonizaije i elektri£neprovodljivosti kroz gasove. Nakon otkri¢a radioaktivnosti (H. Bequerel 1896. godine),elektroskopi (ure�aji koji se koriste za dokazivanje postojanja naelektrisanja) su na²linovu primenu � detektovanje jonizuju¢eg zra£enja. Naelektrisani elektroskop trebada ostane naelektrisan jer je vazduh dobar izolator, me�utim, u prisustvu jonizuju¢egzra£enja (radioaktivnih supstani), molekuli vazduha se jonizuju, postaju provodni ielektroskop se razelektri²e. Dakle, kao mera zra£enja, po£etkom XX veka, koristio sestepen spontanog razelektrisavanja elektroskopa.Utvr�eno je da se elektroskop spontano razelektri²e i kada nema radioaktivne su-pstane u blizini. Do ovog zaklju£ka su skoro istovremeno do²li C. T. R. Wilson1,
H. F. K. Geitel i J. Elster2 1900. godine. Pojavu spontanog razelektrisavanja prvije eksperimentalno uo£io C. A. Coloumb3 jo² 1785. godine posmatranjem razele-ktrisavanja naelektrisanih sfera, on je zaklju£io da je gubitak naelektrisanja poslediaprovodljivosti vazduha i nesavr²enosti instrumenta. Nakon otkri¢a radioaktivnosti,smatralo se da je spontano razelektrisavanje (ovu pojavu Y. Sekido je nazvao tamnastruja) posledia prirodne radioaktivnosti u zemlji. Sa iljem da se odredi poslediapostojanja slobodnih jona u vazduhu, elektroskopi su usavr²avani i vr²ili su se novieksperimenti, me�utim, bez obzira i na za²titu elektroskopa, spontano razelektrisavanjeje i dalje postojalo. C. T. R. Wilson4 je 1901. godine predloºio da je poslediapostojanja slobodnih jona u vazduhu neki izvor jonizuju¢eg zra£enja koji se ne nalaziu zemlji. Do 1909. godine u radu5 se kao mogu¢i izvori ovog jonizuju¢eg zra£enjaspominju radioaktivni elementi u atmosferi, radioaktivnost u zemljinoj kori i zra£enjekoje ne poti£e sa Zemlje ve¢ najverovatnije sa Suna. [6, 7, 8℄1C. T. R. Wilson, On the Leakage of Eletriity through Dust-free Air, Proeedings of the CambridgePhilosophial Soiety 11(32) 1900.2J. Elster, H. Geitel, Ueber Elektriitatszerstreuung in der Luft, Annalen der Physik 7 307(425�446)1900.3C. A. Coulomb, Troisieme Memoire sur l'Eletriit and le Magnetisme, Historie de l'AademieRoyale des Sienes Paris 1788(612�638) 1785. http://gallia.bnf.fr/ark:/12148/bpt6k358474C. T. R. Wilson, On the Ionisation of Atmospheri Air, Proeedings of the Royal Soiety ofLondon 68(151�161) 1901. http://rspl.royalsoietypublishing.org/ontent/68/442-450/1515K. Kurz, Die radioaktiven Sto�e in Erde und Luft als Ursahe der durhdringenden Strahlung inder Atmosphare, Physikalishe Zeitshrift 10(834�845) 1909.

h
h


Glava II Kosmi£ko zra£enje
T. Wulf6 1909. godine merio praºnjenje elektrometra na vrhu Eiffel-ovog tornja,ukoliko je zra£enje posledia radioaktivnosti u zemlji, onda ono treba da se smanjuje savisinom, me�utim eksperiment je pokazao tek neznatno smanjenje inteziteta zra£enja.Bez obzira na rezultat ovog eksperimenta, i dalje se smatralo da zra£enje poti£e saZemlje.Italijanski �zi£ar D. Pacini je, sa iljem da utvrdi izvor jonizuju¢eg zra£enja, uperiodu od 1907. do 1912. godine izvr²io niz eksperimenata u kojima je merio pra-ºnjenje elektrometra na planini, iznad jezera i duboko ispod povr²ine vode. Pacini7 je,1909. godine, zaklju£io da hipoteza (da se izvor zra£enja nalazi u zemlji) ne moºe daobjasni rezultate eksperimenata. Ovaj zaklju£ak iste godine potvrdio je i A. Gockel8,²vajerski �zi£ar, merenjem intenziteta zra£enja u prvom eksperimentu sa balonom naoko 4500 m nadmorske visine (na 1300 m zra£enje je opalo za 24%, ovo opadanje morabiti ve¢e). Oni su prvi ustanovili da zra£enje ne moºe da poti£e iz zemljine kore. Ueksperimentu ispod povr²ine vode, Pacini9 10 je izmerio smanjenje intenziteta za 20%na 3m ispod povr²ine vode. Na osnovu rezultata zaklju£io je da zra£enje koje postoji uatmosferi nije prouzrokovano postojanjem radioaktivnih supstani u zemlji²tu. Poredsvih ovih dokaza, i dalje se sumnjalo u hipotezu da zra£enje ne poti£e sa Zemlje. [1, 8℄

Slika II.1: Hess-ov eksperiment sabalonom [39℄

Kona£no, eksperimentima sa balonom u peri-odu od 1911. do 1912. godine, austrijski �zi£ar V.

F. Hess je ustanovio poreklo jonizuju¢eg zra£enjau atmosferi. Hess je svoje eksperimente zapo£eona osnovu Wulf-ovih rezultata sa iljem da dokaºeda je na ve¢im visinama broj jonskih parova u va-zduhu manji. Tokom 1911. godine Hess je izvr²iodva merenja intenziteta zra£enja elektroskopima ubalaonu (slika II.1) do visine od 1070m, rezultatisu pokazali da je intenzitet zra£enja konstantan sapove¢anjem visine u okviru gre²ke. Tokom 1912.godine Hess je izvr²io jo² sedam ekesperimenata,pri £emu je intenzitet zra£enja meren razli£itiminstrumentima. Poslednji eksperiment izveden je7. avgusta 1912. godine sa tri elektrometra dovisine do 5.3 km. Rezultati su pokazali da je inte-nzitet zra£enja neznatno opao do visine od oko
1 km, sa daljim pove¢anjem visine do oko 2 km intenzitet zra£enja se pove¢ava, navisinama od 3 km do 4 km intenzitet se pove¢ao za 50% u odnosu na povr²inu Zemlje,na ve¢im visinama od 4 km do 5.2 km intenzitet se pove¢ao i vi²e od 100%. U radu6T. Wulf, Uber die in der Atmosphare vorhandene Strahlung von hoher Durhdringungsfahigkeit,Physikalishe Zeitshrift 10(152�157) 1909.7D. Paini, On penetrating radiations, Rend. A. Linei 18(123) 1909.8A. Gokel, On the invasive radiation in the atmosphere, Physikalishe Zeitshrift 10(845�847)1909.9D. Paini, Penetrating radiation on the sea, Le Radium 8(307) 1911.10D. Paini, Penetrating radiation at the surfae of and in water, Nuovo Cimento 4 3(93) 1912.A. Dimitrievska 6



Glava II Kosmi£ko zra£enjekoji je objavljen 1. novembra iste godine Hess11 zaklju£uje da se �eksperimentalni po-dai najbolje mogu objasniti pod pretpostavkom da prodorno zra£enje u atmosferu ulaziodozgo�. Ovaj doga�aj predstavlja po£etak prou£avanja kosmi£kih zraka. Pokazanoje i da intenzitet zre£enja ne zavisi od toga da li se merenja vr²e danju ili no¢u, takoda Sune ne moºe biti zna£ajan izvor zra£enja. Hess je 1936. godine dobio Nobelovunagradu za �ziku za otkri¢e kosmi£kih zraka. [6, 7, 8, 26℄Ove rezultate potvrdio je i W. Kolhorster12 1913. godine eksperimentima sabalonom, pri £emu je meren intenzitet zra£enja do visine od 9.2 km i odre�eno jepove¢anje intenziteta do 10 puta. Me�utim, dvadesetih godina XX veka, R. Millikanje u SAD izvr²io nekoliko meranja intenziteta zra£enja do visine od 15 km, rezultatisu se razlikovali od rezultata u Evropi, pove¢anje intenziteta nije bilo toliko veliko.
Millikan 1925. godine zaklju£uje da ovo zra£enje poti£e iz atmosfere. Naredne go-dine, eksperimenti koje su vr²ili Millikan i G. Cameron13, pokazali su da je atmosferasamo apsorber i ne proizvodi zra£enje (ono se apsorbuje u vodi u istoj koli£ini kao i uvazduhu). Millikan je postavio hipotezu da se zra£enje sastoji od γ-zraka ve¢eg inte-nziteta, nego u prirodnoj radioaktivnosti, (po Millikan-ovoj hipotezi γ-zrai nastajukada proton i elektron formiraju helujum u me�uzvezdanom prostoru) i da ovi γ-zraiprolaze kroz Vasionu u svim pravima. Ovo zra£enje, Millikan je nazvao kosmi£kozra£enje. [1, 8℄Dalji eksperimenti usmereni su na odre�ivanje prirode kosmi£kog zra£enja. J. Clayje eksperimentima 1927. i 1928. godine pokazao da intenzitet kosmi£kog zra£enja nijeisti na ekvatoru i polovima. Ovi rezultati bili su u suprotnosti sa o£ekivanjima, ²to zaposlediu ima da kosmi£ki zrai moraju da se sastoje od naelektrisanih £estia (razlikeu intenzitetu postoje zbog magnetnog polja Zemlje). [1, 8, 27℄Razvojem �zike omogu¢eno je direktno detektovanje kosmi£kih zraka Geiger-Mu-

ller-ovim broja£em, pa je otkriveno da su naelektrisane £estie kosmi£kog zra£enjaveoma brze i imaju veliku energiju. B. Rossi je 1934. godine uo£io koinidentnedoga�aje kosmi£kih zraka na dva detektora koji su se nalazili na velikoj me�usobnojudaljenosti. Dakle, detektovane su £estie koje nastaju u lavinama ili pljuskovimaizazvanim interakijom kosmi£kog zra£enja sa atmosferom (P. Auger 1938. godine).Na ovaj na£in otkriveno je mnogo £estia. Prvi teorijski rad u kojem je odre�enaverovatno¢a za rasejanje pozitrona na elektronima (Bhabha rasejanje) publikovali su1937. godine H. J. Bhabha i W. Heitler. Oni su objasnili formiranje pljuskova ko-smi£kih zraka kao kaskadno nastajanje γ zraka i elektron-pozitronskih parova (²to jeiskori²¢eno kao eksperimentalna potvrda Einstein-ove speijalne teorije relativnosti).Vanatmosfersko posmatranje kosmi£kih zraka zapo£eto je 50-ih godina pro²log veka,kada je dobijena slika sastava i energijskog spektra kosmi£kih zraka. [27℄11V. F. Hess, Uber Beobahtungen der durhdringenden Strahlung bei sieben Freiballonfahrten,Physikalishe Zeitshrift 13(1084�1091) 1912.12W. Kohlorster, Uber eine Neukonstruktion des Apparates zur Messung der durhdringendenStrahlung nah Wulf und die damit bisher gewonnen Ergebnisse, Physikalishe Zeitshrift 14(1153�1160) 1913.13R. A. Millikan, G. H. Cameron, High frequeny rays of Cosmi Origin, Physial Review 28(851�868) 1926.A. Dimitrievska 7



Glava II Kosmi£ko zra£enjeGlavni izvor £estia, za �zi£are u prvoj polovini XX veka, bili su kosmi£ki zrai.Nakon konstrukije akeleratora 1950. godine, �zika elementarnih £estia je, kao izvore£estia, korisila akeleratore. Danas, kosmi£ki zrai su glavni izvor informaija u astro-£esti£noj �zii. Na osnovu energijskog spektra i �uksa kosmi£kih zraka, zaklju£uje se nakoji na£in i gde se ubrzavaju £estie kosmi£kog zra£enja. Kosmi£ki zrai omogu¢avajuprou£avanje proesa sa £estiama visoke energije (u akeleratorima £estie se moguubrzati do energije 7 · 1012 eV), kao i proesa koji se de²avaju u Vasioni.Kosmi£ki zrai su £estie visoke energije koje se kre¢u brzinama bliskim brzinisvetlosti, poreklom su iz Vasione i do Zemlje dolaze sa svih strana. Energija ko-smi£kih zraka moºe dosti¢i vrednost i do 1020 eV. Kosmi£ko zra£enje je jedno odglavnih komponenata Vasione, ²to proizilazi iz £injenie da je gustina energije kosmi£kihzraka 1 eV/cm3 (isti red veli£ine kao i gustina energije elektromagnetnog zra£enja ume�uzvezdanoj sredini i termi£kog kretanja me�uzvezdanog gasa).Postoje dve vrste kosmi£kog zra£enja:
• primarno � zra£enje u Vasioni
• sekundarno � zra£enje koje je nastalo kao posledia interakije primarnog ko-smi£kog zra£enja sa me�uzvezdanom materijom (ili £estiama u Zemljinoj atmo-sferi)

A. Dimitrievska 8



Glava II Kosmi£ko zra£enjeII.1 Primarni kosmi£ki zraiPrimarni kosmi£ki zrai su stabilne naelektrisane £estie i jezgra koji su ubrzani nekimastro�zi£kim objektima. Po²to su pre²la velika rastojanja kroz Vasionu, ove £estie sustabilne, sa periodom ºivota ve¢im od 106 godina. Ubrzavaju se, verovatno, elektro-magnetnom interakijom, tako da primarni kosmi£ki zrai moraju biti naelektrisani.Energija primarnih kosmi£kih zraka je u intervalu od 109 do 1020 eV. [14, 25, 34℄Strogo posmatrano, u primarne kosmi£ke zrake se ubrajaju elektroni, protoni, je-zgra helijuma, ugljenika, kiseonika, gvoº�a, kao i druga jezgra koja nastaju nukleosinte-zom u zvezdama. Sekundarne kosmi£ke zrake £ine £estie koje su nastale interakijomprimarnih sa me�uzvezdanom materijom, dakle jezgra litijuma, berilijuma i bora (je-zgra koja nisu �nalni proizvodi nukleosinteze). Antiprotoni i pozitroni su u najve¢embroju sekundarne £estie (jo² uvek je otvoreno pitanje da li neki mali deo antiprotonai pozitrona moºe biti primaran). [34℄II.1.1 Utiaj magnetnog polja na primarno kosmi£ko zra£enjeKosmi£ki zrai poti£u izvan Sun£evog sistema, osim onih koji se proizvode i ubrzava-ju u Sun£evim erupijama. Na osnovu astronomskih posmatranja utvr�ena je izotro-pnost kosmi£kih zraka koji dolaze do Zemljine atmosfere, za energije manje od 1014 eV(anizotropnost je manja od 0.5%). [14℄ Pretpostavlja se da je ova izotropnost posle-dia dejstva galakti£kog magnetnog polja, a ne ravnomerne raspodele izvora kosmi£kihzraka. Pod dejstvom magnetnog polja galaksije kosmi£ki zrai se kre¢u po spiralnimputanjama, a polupre£nik krivine je srazmeran energiji £estie.Putanje £estia sa energijama manjim od 1015 eV su pod dejstvom magnetnog poljagalaksije toliko zakrivljene da su one zarobljene u na²oj galaksiji.Magnetno polje Suna, tako�e, uti£e na kretanje primarnih kosmi£kih zraka. Solarnivetar (plazma naelektrisanih £estia � protona i elektrona koje su velikom brzinomizba£ene sa povr²ine Suna) usporava i moºe da izbai naelektrisane £estie kosmi£kihzraka energija manjih od 10GeV.Magnetno polje Zemlje uti£e na kosmi£ke zrake jo² manjih energija, ispod 1GeV,tako da £estie teºe prolaze kroz atmosferu oko ekvatora nego kod polova. Dakle, moºese zaklju£iti da intenzitet kosmi£kog zra£enja zavisi od poloºaja i trenutka posmatranja.II.1.2 Izvori primarnih kosmi£kih zrakaPoreklo kosmi£kih zraka jo² uvek nije potpuno istraºeno, iako su oni otkriveni preskoro jednog veka. Dobri kandidati za izvore kosmi£kih zraka su aktivna galakti£ka je-zgra, kvazari, pulsari, eksplozije supernovih... (slika II.2) Ovi objekti mogu da proizvedui ubrzaju kosmi£ke zrake do energija od 109 eV, me�utim ostaje otvoreno pitanje gdesu nastali i kako se ubrzavaju kosmi£ki zrai energija ve¢ih od 1014 eV.A. Dimitrievska 9



Glava II Kosmi£ko zra£enje

Slika II.2: Izvori kosmi£kih zraka [14℄

Magnetno polje se prostire kroz me�uzve-zdani prostor i onemogu¢ava detektovanjeizvora kosmi£kih zraka. Naelektrisani deo ko-smi£kih zraka se pod dejstvom magnetnog poljakre¢e po haoti£nim putanjama. Dakle, za utvr-�ivanje izvora kosmi£kih zraka mogu se koristitisamo neutralne £estie (γ zrai, neutrini i anti-neutrini). Oni se kre¢u po pravoj putanji krozVasionu i direktno upu¢uju na njihove izvore.Na ovaj na£in kao izvori su detektovani Sunei supernove (na osnovu prava prostiranja ne-utrina), kao i Rak maglina i aktivna jezgra ga-laksija (na osnovu putanja γ zraka). Moºe sedogoditi da naelektrisana £estia, energije ve¢eod 1019 eV, do�e do atmosfere Zemlje po skoropravoj putanji. Ove £estie se mogu iskoristitiza odre�ivanje izvora kosmi£kih zraka, me�u-tim, verovatno¢a za detektovanje ovako visokoenergijske £estie je mala.II.1.3 Sastav primarnih kosmi£kih zrakaKosmi£ki zrai reprezentuju materiju izvan Sun£evog sistema, zbog £ega je vaºnoodrediti njihov sastav. Na ovaj na£in mogu se dobiti informaije o hemijskoj evoluijiVasione.Primarni kosmi£ki zrai se sastoje od:naelektrisanih £estiaOko 98% atmoskih jezgra (86% protona, 11% jezgra helijuma, 1% jezgra teºihelemenata do urana) i 2% elektrona. Hemijski sastav kosmi£kih zraka je jakosli£an sastavu Sun£evog sistema (slika II.3): parna jezgra su vi²e zastupljena odneparnih (jezgra sa parnim brojem protona i neutrona su stabilnija od onih saneparnim brojem protona i/ili neutrona, pa zato ona nastaju sa ve¢om verova-tno¢om termonuklearnim reakijama u zvezdama). Vrednosti pikova normiranezastupljenosti ugljenika, azota, kiseonika i gvoº�a su sli£ne kao za Sun£ev sistem,²to ukazuje da su mnoga jezgra hemijskih elemenata u kosmi£kim zraima pore-klom sa zvezda. Razlike u zastupljenosti hemijskih elemenata za Sun£ev sistem ikosmi£ke zrake uo£avaju se za: litijum, berilijum i bor (zastupljenost je oko 105puta ve¢a u kosmi£kim zraima); odnos 3He/4He (ovaj odnos je oko 300 putave¢i kod kosmi£kih zraka); kao i za rasprostranjenost teºih jezgra. Ove razlikese obja²njavaju £injeniom da su kosmi£ki zrai na svom putu, od nastanka doatmosfere Zemlje, pro²li kroz me�uzvezdanu materiju. Elementi koji su vi²e za-stupljeni u kosmi£kim zraima nastali su interakijom primarnih kosmi£kih zrakasa me�uzvezdanom materijom. Vreme trajanja putovanja kosmi£kih zraka doA. Dimitrievska 10



Glava II Kosmi£ko zra£enjeZemlje je proenjeno na oko 106 − 107 godina. Do sada, u primarnom kosmi-£kom zra£enju nisu prona�ena antijezgra. Antiprotoni £ine samo 0.01% kosmi-£kih zraka, £ime je dokazana asimetrija materije i antimaterije u na²oj galaksiji(antiprotoni nastaju sudarima sa me�uzvezdanim gasom i pra²inom, tako da suoni sekundarne £estie).

Slika II.3: Zastupljenost hemijskih elemenata u primarnim kosmi£kim zraima [18℄neutralnih £estiaNeutroni, neutrini, antineutrini i fotoni £ine mali deo kosmi£kih zraka (manjeod 1%). Neutrini koji dolaze do Zemlje su najve¢im delom sun£evi elektronskineutrini. Neutrini se ne koriste za odre�ivanje izvora kosmi£kih zraka zbog maleverovatno¢e da interaguju sa materijom. Fotoni u kosmi£kim zraima imaju ²irokenergijski opseg, γ zrai su fotoni sa energijom ve¢om od 511 keV.£estia pra²ineUzori me�uzvezdane pra²ine14 jako malih dimenzija detektovani su u kosmi£kimzraima. To su uglavnom silikati ili organska jedinjenja (jedinjenja zasnovana naugljeniku).14po nekim autorima ove £estie ne spadaju u kosmi£ko zra£enjeA. Dimitrievska 11



Glava II Kosmi£ko zra£enjeII.1.4 Spektar primarnih kosmi£kih zrakaIntenzitet kosmi£kog zra£enja opada sa porastom energije po zakonu Φ ∝ E−γ, pri£emu vrednost koe�ijenta γ zavisi od energije. Zavisnost �uksa od energije primarnihkosmi£kih zraka prikazana je na slii II.4.

Slika II.4: Spektar primarnih kosmi£kih zraka [41℄

Na spektru se moºe uo£iti neko-liko regiona, u zavisnosti od energijeprimarnih kosmi£kih zraka:
• E < 10GeV aktivnost Sunai solarni vetar jako uti£u nakosmi£ke zrake ovih energija,�uks zavisi od datuma posma-tranja (faze solarnog iklusa);
• 109 eV < E < 1015 eV �uksopada sa energijom po stepenojfunkiji sa izloºioem γ = 2.68;
• E ≈ 1015 eV izloºila stepenefunkije se blago menja (posto-ji prekid), ovaj deo spektrapredstavlja "koleno", ta£anpoloºaj ovog prekida zavisiod eksperimentalnih podataka.Pravi razlog postojanja ovogprekida je jo² uvek nepoznat,postoje dve vrste hipoteza. Poprvoj hipotezi ne postoji prekidfunkije, ve¢ se ova promena javlja zbog druga£ije interakije primarnih kosmi-£kih zraka sa £estiama atmosfere. Druga hipoteza kao uzrok postojanja prekidanavodi promenu na£ina ubrzavanja kosmi£kih zraka, koji postaje manje e�kasanna ovim energijama.
• 1015 eV < E < 1019 eV �uks brºe opada sa pove¢anjem energije (γ = 3.15). Iakoje promena izloºioa neznatna, postoji dovoljan broj eksperimentalnih podatakana ovim energijama da se ova vrednost preizno odredi.
• E ≈ 1019 eV ponovo se menja nagib stepene funkije, ovaj deo spektra predstavlja"£lanak".
• E > 1019 eV �uks opada sa energijom po stepenoj funkiji, me�utim ta£na vre-dnost izloºioa (γ > 3) nije odre�ena zbog malog broja podataka. Fluks ovihvisoko energijskih £estia je oko 1 £estia po km2 godi²nje. Do sada je dete-ktovano tek nekoliko £estia sa energijom ve¢om od 1020 eV. Smatra se da sukosmi£ki zrai u ovom energijskom intervalu nastali izvan na²e galaksije, tako dasu mehanizmi njihovog ubrzavanja jo² uvek nepoznati.A. Dimitrievska 12



Glava II Kosmi£ko zra£enjeII.1.5 Osnovni tipovi primarnih kosmi£kih zrakaNa osnovu energije i sastava, primarni kosmi£ki zrai se mogu podeliti na [3, 32℄:
⊲ solarni kosmi£ki zrai 10− 109 eVSolarne energijske £estie poti£u iz eruptivnih pojava na Sunu, eksplozije u hro-mosferi � �erovi i koronarna izbaivanja mase. Prvi put su detektovani 1942. godine.Sastoje se od protona, elektrona i te²kih jona, dakle, njihov sastav je sli£an Sunu. Na-jbrºe £estie dostiºu brzinu oko 0.8 c. Tokom snaºne eksplozije na Sunu, �uks solarnihkosmi£kih zraka se moºe pove¢ati i nekoliko stotina puta, ²to traje od nekoliko minutado nekoliko dana. Fluks solarnih kosmi£kih zraka je promenljiv i pove¢anje njihovog�uksa obi£no zna£i smanjenje �uksa galakti£kih kosmi£kih zraka.
⊲ anomalni kosmi£ki zrai 106 eVAnomalni kosmi£ki zrai poti£u iz neutralnih atoma me�uzvezdane materije koji sejonizuju UV zra£enjem Suna. Joni nastaju u heliosferi, ta£nije njenoj gornjoj granii �heliopauzi. Detektovani su 1973. godine. Kada se jonizuju na njih uti£e solarni vetar,kao i magnetno polje Suna, koje ih ubrzava i vra¢a u unutra²njost Sun£evog sistema.Smatra se da anomalni kosmi£ki zrai reprezentuju lokalnu me�uzvezdanu materiju. Usvom sastavu imaju velike koli£ine helijuma, kiseonika, neona i drugih hemijskih eleme-nata sa visokom jonizaionim potenijalom. Sluºe za prou£avanje kretanja energijskih£estia unutar Sun£evog sistema, za odre�ivanje osobina heliosfere, kao i za izu£avanjeprirode me�uzvezdane materije.
⊲ galakti£ki kosmi£ki zrai 109 − 1015 eVGalakti£ki kosmi£ki zrai poti£u daleko izvan Sun£evog sistema, ali uglavnom izna²e galaksije � Mle£ni put. Sastoje se u najvi²em delu od protona, 7 − 10% jezgrahelijuma i oko 1% jezgra teºih elemenata (litijum, berilijum, bor,... nastali kao rezultatinterakije sa me�uzvezdanom materijom). Zbog galakti£kog magnetnog polja oni suzarobljeni unutar galaksije. Na �uks galakti£kih kosmi£kih zraka uti£e solarna aktivnost(solarni iklus traje 11 godina), ali je on mnogo stabilniji od �uksa solarnih kosmi£kihzraka. Po²to u sastav galakti£kih kosmi£kih zraka spadaju i neka radioaktivna jezgra,oni se koriste za odre�ivanje njihove starosti (3 � 10 miliona godina), kao i odre�ivanjekoli£ine materijala koji prolazi kroz Sun£ev sistem.
⊲ vangalakti£ki kosmi£ki zrai 1015 − 1020 eVVangalakti£ki kosmi£ki zrai (UHECR15) su visoko energijske £estie sa veomamalim �uksom, na jedini£nu povr²inu Zemlje stigne oko 1 £estia godi²nje. Mali�uks je jedan od razloga, njihovog jo² uvek nepoznatog porekla. O njihovom sastavu,tako�e, postoje samo teorijski radovi: uglavnom protoni sa malim udelom teºih eleme-nata. Imaju dovoljnu energiju da izbegnu dejstvo magnetnog polja spiralnih galaksija.Teorijski je odre�ena gornja grania za energiju ovih zraka 5 · 1019 eV, me�utim ovajpodatak se ne poklapa sa posmatranjima. 1993. godine detektovana je £estia energije
3 · 1020 eV, verovatno proton koji se kretao brzinom bliskoj brzini svetlosti (²to je usuprotosti sa speijalnom teorijom relativnosti). Predloºena su neka re²enja ovih ko-ntradiktornosti: detektovana energija je unutar eksperimentalne gre²ke ili su rezultatipogre²no protuma£eni, ovi zrai nisu vangalakti£kog porekla ili su slabo interaguju¢i.15Ultra-high energeti osmi rays � kosmi£ki zrai veoma visoke energijeA. Dimitrievska 13



Glava II Kosmi£ko zra£enjeII.2 Sekundarni kosmi£ki zraiSekundarni kosmi£ki zrai nastaju pri interakiji primarnih kosmi£kih zraka sa drugim£estiama materije (ili me�uzvezdane materije ili atmosfere). U sekundarne £estie seubrajaju jezgra lak²ih elemenata, mezoni, barioni, hiperoni, leptoni, γ zrai...Pri sudaru te²kog jezgra primarnog kosmi£kog zra£enja (ugljenik i kiseonik) same�uzvezdanom materijom, ono se epa na lak²a jezgra. Ovaj proes se naziva spalaijai tada nastaju jezgra litijuma, berilijuma i bora, £ime se obja²njava mnogo ve¢a za-stupljenost ovih elemenata u kosmi£kim zraima nego u Sun£evom sistemu (slika II.3).U sekundarne kosmi£ke zrake spadaju i jezgra skandijuma, titana, vanadijuma i ma-ngana koja nastaju epanjem jezgra gvoº�a i nikla, kao primarnih kosmi£kih zraka, priinterakiji sa me�uzvezdanom materijom.II.2.1 Sekundarni kosmi£ki zrai u atmosferiSvake sekunde oko 1000 £estia primarnog kosmi£kog zra£enja pogodi svaki m2povr²ine atmosfere Zemlje. Najve¢i deo ovih £estia ima energiju izme�u 107 eV i
1010 eV i verovatno¢a da to bude proton je 85%.Primarni kosmi£ki zrai se kre¢u kroz me�uzvezdanu materiju gustine 10−23 g/cm3,dok je gustina atmosfere 10−3 g/cm3 (na nivou mora, gde je gustina atmosfere najve¢a).Kada primarni kosmi£ki zrak nai�e na atmosferu Zemlje, gustina okoline se pove¢a za20 redova veli£ine, pa postoji velika verovatno¢a da ¢e se sudariti sa nekom £estiomvazduha. Sudari se de²avaju pod dejstvom jake ili elektromagnetne interakije. Oviproesi su potpuno slu£ajni i statisti£ki, tako da se za modelovanje formiranja seku-ndarnih £estia u atmosferi koriste Monte Carlo simulaije.Atmosfera se pona²a kao apsorber, pa se za njeno opisivanje koristi pojam dubine uatmosferi, a ne visine. Dubina se odnosi na masu gasa koji se nalazi iznad posmatraneta£ke po jedinii povr²ine. [19℄ Nivo mora (0m nadmorske visine) se nalazi na dubiniod 1033 g/cm2 ili 10.33mwe (metri vodenog ekvivalenta). Nadmorska visina od 71 kmpredstavlja graniu standardne atmosfere i ona odgovara dubini od 0.7 g/cm2. [31℄Interakija £estia primarnih kosmi£kih zraka sa atmosferom se opisuje kaskadnimjedna£inama. Prose£na vrednost relativne atomske mase molekula u atmosferi je
A ≈ 14.5. Presek za interakiju (neelasti£no rasejanje) nukleona energije oko 1TeV sa£estiom atmosfere je σN ≈ 290mbarn. Na osnovu ovih vrednosti dobija se da je sre-dnja duºina interakije oko 90 g/cm2 za hadrone i oko 36.66 g/cm2 za fotone i elektrone.Dakle, interakija primarnog kosmi£kog hadrona sa molekulom atmosfere doga�a se nadubini od oko 90 g/cm2. Dubina atmosfere je dovoljna za oko 27 interakija primarnihfotona i elektrona ili 11 interakija primarnih hadrona sa molekulima u atmosferi. Naosovu ovih podataka moºe se zaklju£iti da prakti£no ni jedna £estia primarnog ko-smi£kog zra£enja ne stigne do nivoa mora, kada bi proton primarnog zra£enja stigaodo 0m nadmorske visine imao bi manje od 0.001 dela svoje po£etne energije. [14, 25℄Transformaija primarnog kosmi£kog zraka u atmosferi prikazana je na slii II.5.A. Dimitrievska 14
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Slika II.5: Formiranje sekundarnih kosmi£kih zraka u atmosferi [35℄A. Dimitrievska 15



Glava II Kosmi£ko zra£enjePrimarni kosmi£ki zrai sa molekulima atmosfere interaguju na nadmorskoj visiniod 15 do 20 km i zapo£inje se stvaranje sekundarnih kosmi£kih zraka (slika II.5). Sveposmatrane £estie imaju visoke energije i kre¢u se brzinama bliskim brzini svetlosti,tako da relativisti£ki efekti uti£u na duºinu slobodnog puta. Srednji ºivot £estia jeproduºen zbog dilataije vremena, ²to za poslediu ima pove¢anje prodornosti £estia.Ako je primarni kosmi£ki zrak proton veoma velike energije, onda se pri interakijisa atmosferom razvija kaskada ili pljusak £estia. Broj sekundarnih £estia se ekspo-nenijalno pove¢ava sve dok energija novonastale £estie ne padne na oko 80MeV.Pri svakom sudaru proton gubi oko polovine svoje energije, ukoliko se energija gubijonizaijom. Za proton sa energijom manjom od 1GeV uglavnom kaskadno nastajuprotoni i neutroni, dok ako je energija protona ve¢a od 1GeV broj nastalih piona jeve¢i.Sekundarni kosmi£ki zrai koji nastaju u atmosferi se mogu razloºiti na tri kompo-nente (slika II.6):
⋆ meka (elektromagnetna) komponenta � sastoji se od elektrona, pozitronai fotona. Proesi bitni za razvoj ove komponente su Compton-ovo rasejanje,fotoefekat i stvaranje parova.
⋆ tvrda (mionska) komponenta � £ine je mioni i ovo je najprodornija kompo-nenta sekundarnih kosmi£kih zraka u atmosferi. Mioni se uglavnom stvarajuraspadima piona i kaona iz hadronske komponente. Pri prolasku kroz atmosferumioni gube svoju energiju jonizaijom, interakija nastalih miona sa jezgrimaelemenata u atmosferi se moºe zanemariti. Vreme ºivota miona je pove¢ano zbogdilataije, ²to za poslediu ima duboko prodiranje miona ispod povr²ine Zemlje,koliko god im energija dozvoljava. Mioni, tako�e, mogu nastati raspadom ²armi dno hadrona. Mioni koji nastaju raspadom ²arm mezona su promptni, zbogmalog perioda ºivota ovih mezona.
⋆ hadronska komponenta � sastoji se od protona, neutrona i drugih bariona imezona, koji nastaju jakom interakijom primarnog kosmi£kog zraka sa atmosfe-rom. Novonastali hadroni mogu ili da ponovo interaguju sa £estiama u atmosferiili da se raspadnu, verovatno¢a ovih proesa zavisi od energije hadrona.Najve¢i deo £estia proizveden u prvoj interakiji su pioni, nastaju u stratosferi. Svetri vrste piona nastaju sa pribliºno jednakom verovatno¢om. Kaoni i parovi barion-antibarion nastaju, ako je enegija dovoljna, u manjem broju. Verovatno¢a da nastanekaon je samo 10% verovatno¢e nastajanja piona. Ove £estie, na svom putu krozatmosferu i dalje interaguju, dok se one nestabilne (pioni i kaoni) raspadaju. [25℄Neutralni pion π0 (srednji ºivot τ = 8.4 · 10−17 s), £iji je sastav (uū − dd̄)/

√
2, seraspada na dva γ kvanta:

π0 → γ + γ 98.8%

π0 → e+ + e− + γ 1.2%A. Dimitrievska 16



Glava II Kosmi£ko zra£enjeNovonastali γ zrai mogu da proizvedu elektron-pozitron parove, koji emituju zako£nozra£enje, koje ponovo moºe da proizvede par elektron-pozitron... Ovi proesi se po-navljaju sve dok foton ima energiju ve¢u od 1.02MeV. Na ovaj na£in se gradi mekakomponenta sekundarnog kosmi£kog zra£enja koju atmosfera lako apsorbije.
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PRIMARNO KOSMIÈKO ZRAÈENjE

Slika II.6: Komponente sekundarnih kosmi£kih zrakaNaelektrisani pioni π± (τ = 2.6 · 10−8 s) koji su sastavljeni od π+ = ud̄ i π− = dū,sa srednjom duºinom interakije oko 120 g/cm2 u vazduhu se spontano raspadaju na:
π− → µ− + ν̄µ 99.99%

π+ → µ+ + νµ 99.99%Verovatno¢e proesa interakije sa molekulima u atmosferi i raspada piona su funkijeenergije. Proes interakije je verovatniji ako je energija piona ve¢a od 100GeV. Nastalinaelektrisani pioni u atmosferi imaju energiju oko 1GeV, dakle, proes raspada jeverovatniji i stvaraju se mioni i neutrina. Nastali mioni imaju oko 80% energije piona.A. Dimitrievska 17



Glava II Kosmi£ko zra£enjeKaoni K± spadaju u £udne mezone (sastoje se od para kvark-antikvark K+ = us̄ i
K− = sū), njihov srednji ºivot je τ = 1.2 · 10−8 s i raspadaju se na vi²e kanala:

K− → µ− + ν̄µ 63.55% K+ → µ+ + νµ 63.55%

K− → π− + π0 20.66% K+ → π+ + π0 20.66%Raspadanjem kaona pove¢ava se broj miona.Mioni sa srednjim ºivotom τ = 2.20 · 10−6 s mogu da se raspadnu na elektrone ineutrina ili da pro�u kroz atmosferu do povr²ine zemlje:
µ− → e− + ν̄e + νµ ≈ 100%

µ+ → e+ + νe + ν̄µ ≈ 100%Proes raspada miona je verovatniji ako mion ima energiju manju od 1GeV. Raspadom,mioni doprinose mekoj komponenti sekundarnog kosmi£kog zra£enja. Za mione saenergijom ve¢om od 3GeV verovatno¢a za raspad je veoma mala. Pri prolazu mionakroz atmosferu, mali su energijski gubii na jonizaiju (oko 1.8GeV), tako da mioni £ineoko 80% svih naelektrisanih £estia koje stignu do nivoa mora. Zbog velike prodornemo¢i (srednja duºina interakije je 260 g/cm2), mioni spadaju u tvrdu komponentusekundarnog kosmi£kog zra£enja.Postoji jako mali broj mezona i bariona koji prolaze kroz atmosferu i dolaze donivoa mora i oni £ine hadronsku komponentu sekundarnog kosmi£kog zra£enja.Elektromagnetna i hadronska komponenta sekundarnih kosmi£kih zraka menjajusvoju ²irinu pri prolasku kroz atmosferu. �irina se pove¢ava sa porastom atmosferskedubine, tj. smanjuje sa pove¢anjem nadmorske visine. Promena ²irine sekundarnihkosmi£kih zraka sa nadmorskom visinom je posledia Coulomb-ovog rasejanja. Akoje energija primarne £estie 1015 eV, na 0m nadmorske visine sekundarne £estie ¢ezauzeti povr²inu od oko 100m2, a za energiju 1018 eV povr²ina ¢e biti oko 1 km2.U sekundarne kosmi£ke zrake spadaju i neki radioaktivni izotopi koji nastaju inte-rakijom primarnog kosmi£kog zraka sa atomom iz atmosfere. Na primer, zahvatomprimarnog kosmi£kog neutrona na azotu:
n + 14N → 14C +1 Hnastaju izotopi ugljenika koji formiraju molekule ugljen-dioksida. Organske materijeapsorbuju ugljen-dioksid sa radioaktivnim izotopom ugljenika. Ova osobina je isko-ri²¢ena za odre�ivanje starosti materijala na osnovu odnosa broja atoma 14C i 12C.Ukupan broj nastalih sekundarnih kosmi£kih zraka se u po£etku pove¢ava, dostiºemaksimum i smanjuje. Te sekundarne £estie se kre¢u skoro u istom pravu kao iprimarna £estia. Svaka od sekundarnih £estia moºe ponovo interagovati sa jezgrimau atmosferi stvaraju¢i nove kaskade. Ovaj proes se nastavlja sve dok novonastale£estie imaju dovoljno energije za stvaranje novih £estia. Osim na stvaranje novih£estia, energija se tro²i i radijativnim proesima i jonizaijom. Neke od £estia mogu ida se zaustave u atmosferi predaju¢i svu svoju energiju jonizaionim elektronima. Broj£estia se pove¢ava i raspadanjem nestabilnih £estia.A. Dimitrievska 18



Glava II Kosmi£ko zra£enje

Slika II.7: Pfotzer-ov maksimum [33℄

Za svaku komponentu sekundarnih kosmi-£kih zraka u atmosferi postoji odre�ena atmo-sferska dubina na kojoj je broj £estia maksi-malan. Postojanje maksimalnog �uksa £estiaprvi je uo£io Pfotzer 1936. godine. Maksi-mum se nalazi na oko 150 g/cm2 odnosno oko
15 km (slika II.7).Fluks sekundarnih kosmi£kih zraka priprolasku kroz atmosferu prikazan je na sliiII.8. Sa slike se mogu uo£iti slede¢e osobineskundarnih £estia:

• �uks fotnona, na energijama iznad kri-ti£ne, je sli£an �uksu elektrona

Slika II.8: Fluks sekundarnih kosmi£kihzraka u atmosferi [34℄

• protoni i pioni se eksponenijalnoapsorbuju sa dubinom u atmosferi (ate-nuaiona dubina je od 120 g/cm2 do
130 g/cm2). Protoni proizvode seku-ndarne £estie brzinom koja je propor-ionalna njihovom �uksu, na nivou moraima oko 0.08 piona po protonu.

• �uks neutrona je ne²to ve¢i, zbogduºe putanje elektrona (ne gube energijujonizaijom).
• odnos protona i elektrona je pri-bliºno konstantan do dubine od oko

700 g/cm2, kada broj elektrona po£injeda raste (zbog dodatnih elektrona koji sunastali raspadom miona).
• �uks miona se skoro i ne menja
• primarni nukleoni (protoni i neu-troni) su dominantni do oko 9 km u atmo-sferi, na manjim visinama dominirajumioni.
• zbog malog preseka za interakiju,neutrini se ne apsorbuju u atmosferi,dolazi do pove¢anja njihovog �uksa jer sestvaraju raspadom mezona.

A. Dimitrievska 19



Glava II Kosmi£ko zra£enjeNa slii II.9 prikazana je zavisnost �uksa sekundarnih kosmi£kih zraka od energijena nadmorskoj visini od 80m za podru£je Novog Sada dobijena programom EXPACS16.
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Slika II.9: Spektar sekundarnih kosmi£kih zraka u atmosferi(n je broj nukleona: n = 1 za sve £estie, n = 2 za jezgro helijuma)

16EXel-based Program for alulating Atmospheri Cosmi-ray SpetrumT. Sato, K. Niita, Analytial Funtions to Predit Cosmi-Ray Neutron Spetra in the Atmosphere,Radiatiation Researh 166(544�555) 2006.T. Sato et al., Development of PARMA: PHITS-based Analytial Radiation Model in the Atmosphere,Radiation Researh 170(244�259) 2008.Ovaj program se moºe preuzeti sa adrese http://phits.jaea.go.jp/expas/A. Dimitrievska 20
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GLAVA IIIMioni
Kosmi£ki zrai su, od otkri¢a, bili jedini izvor £estia visoke energije. Na osnovuposmatranja kosmi£kih zraka otkriven je veliki broj novih £estia, od kojih je prva bilapozitron. Prema eksperimentalnim i teorijskim podaima, do 1933. godine znalo se zapostojanje elektrona, fotona, protona, neutrona i pozitrona, dok je neutrino bio samoteorijski postuliran.Tokom perioda od 1933. do 1936. godine, prijavljeno je vi²e neobi£nih nalaza u ko-smi£kim zraima. Pri poku²ajima obja²njavanja eksperimentalnih podataka dovedenaje u pitanje ta£nost kvantne teorije zra£enja, konkretno Bethe-Heitler-ove relaije. Uprvom izdanju Heitler-ove knjige Kvantna teorija zra£enja 1935. godine napomenuto jeda teorija o gubiima energije ne vaºi na visokim energijama, kao razlog ove napomenenavode se eksperimentalni podai o mnogo ve¢oj prodornosti kosmi£kih £estia odo£ekivane. [10℄ Ovaj period bio je obeleºen odupiranju ideji da spisak £estia treba pro-²iriti. Od prvih tragova miona u detektorima, pa do shvatanja njegove prave prirode,proteklo je 15-ak godina, pa i danas, mion uporno odoleva naporu vi²e generaija �zi-£ara da u potpunosti odgonetnu njegove osobine.

Slika III.1: Fotogra�ja detektovanog miona izrada P. Kunze koji je objavljen 1933. godine [38℄

Nema£ki �zi£ar, P. Kunze je prvieksperimentalno detektovao mion.[5,8℄ Na Univerzitetu u Rostoku, Kunzeje 1932. godine posmatrao kosmi-£ke zrake u Wilson-ovoj maglenojkomori sa magnetnim poljem ja£ine
1.84T. Detektovao je pozitivno i ne-gativno naelektrisanu £estiu. U majunaredne godine, Kunze1 je publikovaorad u kojem je analizirao fotogra�jetragova £estia, pri £emu je skrenuopaºnju na fotogra�ju sa dva traga kojaje prikazana na slii III.1. Komentar1P. Kunze, Untersuhung der Ultrastrahlung in der Wilsonkammer, Zeitshrift fur Physik A 83(1�18) 1933.



Glava III Mioniuz fotogra�ju glasi: �Donji trag poti£e od elektrona energije oko 37MeV, dok je gornjitrag ostavila pozitivna £estia sa manjim pre£nikom krivine i mnogo ve¢om sposobnostijonizaije okoline. Priroda gornje £estie je nepoznata, ona jonizuje premalo za pro-ton, a previ²e za pozitron. Ove dve £estie verovatno poti£u iz pljuska koji je posledianuklearne eksplozije.� [38℄ Me�utim, po²to je ova £estia ostala neidenti�kovana, ovootkri¢e je zaboravljeno.Za to vreme, u Japanu, H. Yukawa razvija teoriju sa iljem da objasni sile kojedeluju izme�u nukleona u jezgru � nuklearne sile (jaka interakija). Po analogiji saelektromagnetnom interakijom,Yukawa je postulirao da nuklearnu silu prenose £estie£ija bi masa bila oko 200 puta ve¢a od mase elektrona, koje je nazvao te²ki kvanti (zarazliku od fotona koji su laki kvanti). Svoju teoriju, Yukawa, je prvi put predstavio1933. godine na skupu Physio-Mathematial Soiety u Sendaju. [5℄ Po£etkom 1935.godine objavljen je i rad na engleskom jeziku, u kojem Yukawa2 izraºava sumnju uta£nost svoje teorije jer takva £estia jo² uvek nije eksperimentalno prona�ena (tako�e,nagla²ava da bi za detektovanje takve £estie bile potrebne energije kakve su se u tovreme mogle dobiti samo u kosmi£kom zra£enju). Naºalost, ovaj rad nije bio zapaºen niu Japanu, tako da je u Evropi i SAD bio nepoznat, iako je kopija £asopisa Proeedingsbila poslata. [5, 7, 10, 12, 23, 28℄Nakon otkri¢a pozitrona 1932. godine, C. D. Anderson nastavio je sa posmatra-njem kosmi£kih zraka zajedno sa S. H. Neddermeyer, koji je bio njegov prvi doktorant.Me�u mnogobrojinm tragovima £estia, bilo je i nekih neobi£nih. Smatralo se da neo-bi£ni tragovi odgovaraju pozitronima i elektronima koji se zbog svoje visoke energijedruga£ije pona²aju pri prolasku kroz materiju. Sa iljem da bolje prou£e ove pojave,1935. godine, postavljaju Wilson-ovu maglenu komoru na vrhu Pikes (Stenovite pla-nine) sa magnetnim poljem ja£ine 7.9T. [5, 7℄ Anderson i Neddermayer3 objavljujurad 1936. godine sa fotogra�jama kosmi£kih zraka na visini od 4300m i na nivoumora. Na fotogra�jama se uo£ava £estia koja je manje mase od protona, ali je mnogoprodornija od elektrona, me�utim oni su ovu £estiu interpretirali kao proton. Kadaje deembra te godine Anderson primio Nobelovu nagradu (za otkri¢e pozitrona), nakraju govora spomenuo je postojanje zagonetnih £estia sa velikom prodornom mo¢i,koja predstavljaju zanimljiv materijal za dalje istraºivanje. [5, 21℄
Yukawa je, nakon objavljivanja teorije o nuklearnim silama, posebno obratio paºnjuna teorijske i eksperimentalne radove o kosmi£kim zraima. Po£etkom 1937. godine,

Yukawa je, nakon ²to je pro£itao Anderson-ov i Neddermeyer-ov rad, pisao uredniku£asopisa Nature sa iljem da ukaºe da je nepoznata £estia sa velikom prodorno²¢ute²ki kvant. Na osnovu polupre£nika krivine, odredio je da masa te £estie sa fotogra�jeodgovara teorijskoj vrednosti te²kog kvanta � oko 200 masa elektrona. Me�utim, nje-govo pismo je odbijeno jer nije bilo uverljivih eksperimentalnih dokaza koji bi potvrdilinjegovu teoriju. [5, 21℄2H. Yukawa, On the interation of elementary partiles, Proeedings of the Physio-MathematialSoiety Japan 17(48�56) 1935.3C. D. Andersnon, S. H. Neddermayer, Cloud Chamber Observations of Cosmi Rays at 4300meters Elevation and near Sea-Level, Physial Review Letters 50(263�271) 1936.A. Dimitrievska 22



Glava III MioniPrva potvrda o stvarnom postojanju prodorne £estie data je u drugom radu Ande-

rson-a i Neddermeyer-a4 koji je objavljen po£etkom 1937. godine. U ovom eksperi-mentu posmatrani su energijski gubii £estia pri prolasku kroz platinu. Na osnovurezultata zaklju£eno je da postoji podela £estia na dve grupe: neprodorne (elektroni ipozitroni) i prodorne � koje gube jako malo svoje po£etne energije. U prodorne £estieubrajaju i £estiu £ija je masa izme�u masa elektrona i protona. Na kraju rada ukazujuda je eksperimentalno pokazano postojanje ovakve £estie i u radu J. C. Street-a i E.
C. Stevenson5-a, u kojem je dokazano da ova £estia ne moºe biti ni proton ni elektron,ve¢ neka nova £estia.Kona£no, sredinom 1937. godine, ameri£ki �zi£ari J. R. Oppenheimer iR. Serber6,a ne²to kasnje i ²vajerski �zi£ar C. G. Stueckelberg7 ukazuju na Yukawa-inu teorijunuklearnih sila. Stueckelberg je naglasio da je Yukawa teorijski predvideo postojanjenove prodorne £estie, dok se Oppenheimer i Serber nisu slagali sa ovim zaklju£kom.[5, 10, 21℄ Nakon ovih refereni, nau£nii sa zapada, po£eli su da prate rad japanskih�zi£ara.Prvu kvantitativnu proenu mase dala je grupa japanskih �zi£ara Y. Nishina, M.

Takeuchi, T. Ichimiya8 sredinom 1937. godine, me�utim njihov rad je zbog duºinevra¢en autorima, tako da je objavljen sa zaka²njenjem. Oni su proenili da je masanove £estie u intervalu od 1/7 do 1/10 masa protona (220 ± 40 masa elektrona),fotogra�ja ove £estie prikazana je na slii III.3. U me�uvremenu, krajem 1937. godine(mese dana pre kona£nog objavljivanja rada japanskih �zi£ara), Street i Stevenson9su objavili rad u kojem proenjuju masu na oko 130 masa elektrona. Ovi radovi i²li suu prilog pretpostavi da je £estia iz kosmi£kog zra£enja Yukawa-ina £estia, jer razlikau masama teorijske i eksperimentalne £estie nije bila velika. [5, 10, 21℄Slika III.2: Fotogra�ja pozitivnonaelektrisane £estie sa energijom oko
240MeV u Wilson-ovoj maglenoj komori.Trag je nakon gubitka energije vidljiviji iduºine je 1.5 cm. Ova £estia ne moºe bitini elektron (trag bi bio oko 3m), ni proton(trag bi bio 0.02 cm). [22℄4S. H. Neddermayer, C. D. Andersnon, Note on the Nature of Cosmi-Ray Partiles, PhysialReview Letters 51(884�886) 1937.5J. C. Street, E. C. Stevenson, Penetrating orpusular omponent of the osmi radiation, PhysialReview Letters 51(1005) 1937.6J. R. Oppenheimer, R. Serber, Note on the nature of osmi-ray partiles, Physial Review Letters51(1113) 1937.7C. G. Stuekelberg, On the existene of heavy eletrons, Physial Review Letters 52(41�42) 1937.8Y. Nishina, M. Takeuhi, T. Ihimiya, On the Nature of Cosmi-Ray Partiles, Physial ReviewLetters 52(1198�1199) 1937.9J. C. Street, E. C. Stevenson, New Evidene for the Existene of a Partile of Mass IntermediateBetween the Proton and Eletron, Physial Review Letters 52(1003�1004) 1937.A. Dimitrievska 23



Glava III Mioni
Slika III.3: Fotogra�ja na kojoj je trag nove£estie kosmi£kog zra£enja u Wilson-ovojkomori. Masa £estie je u intervalu od 1/7 do

1/10 masa protona. [24℄
Prvi predlog o imenu nove prodorne £estie, 1937. godine dao je N. Bohr, privre-meno ime bilo je jukon. [16℄ Anderson i Neddermeyer su u pismu £asopisu Naturepredloºili nazivmezoton, na osnovu gr£ke re£i sa zna£enjem izme�u, u sredini (odnosise na masu koja je izme�u masa elektrona i protona). R. Millikan je bio upravnikCalteh-a, kada su Anderson i Neddermeyer poslali predlog imena £asopisu Nature,ali je trenutno bio odsutan i nije se sloºio sa njihovim predlogom. Millikan je sma-trao da £estia treba da se nazove mezotron, da li£i na "elektron", "neutron". Iakose Anderson nije slagao sa Millikan-om, po njegovom mi²ljenju nastavak -tron vi²eodgovara instrumentu (iklotron, sinhrotron), poslao je pismo £asopisu Nature da unazivu ubae i slovo r. [17℄ 1938. godine je i Millikan pisao i Physial Review i

Bohr-u da je naziv £estie mezotron. [16℄ Bhabha je, 1939. godine, u pismu £asopisuNature predloºio da se nova £estia nazove mezon , jer je deo tr u elektron i neutronkoren re£i, dok je u mezotron taj deo suvi²an i nepotreban. [40℄Sa daljim razvojem teorije nuklearnih sila i pobolj²avanjem ta£nosti eksperimenta-lnih rezultata o osobinama mezona, do²lo je do sve ve¢eg mimoilaºenja teorije i eksperi-menta. Neslaganje je postojalo u periodu ºivota, nepostojanju neutralnog mezona (kojije postuliran teorijski, a eksperimentalno nije potvr�en), razli£it spin... Postavljalo sepitanje da li je mezon Yukawa-ina £estia. Zbog Drugog svetskog rata, do²lo je doprekida saradnje izme�u Nema£ke, Japana i drugih zemalja i misterija o mezonu i
Yukawa-inoj £estii razre²ena je tek posle rata.Italijanski �zi£ari, M. Conversi, E. Pancini i O. Piccioni10 su eksperimentalnoposmatrali raspad pozitivnih i negativnih mezona iz kosmi£kog zra£enja u materijalimarazli£itih elemenata. Dokazali su da negativni mezoni ne interaguju jakom interakijomsa jezgrima atoma i da po osobinama vi²e odgovaraju elektronima. Zatim su E. Fermi,
E. Teller i V. Weisskopf11 odredili da postoji neslaganje od 1012 izme�u teorije ieksperimenta u vremenu potrebnom da Yukawa-ina £estia bude zahva¢ena jezgrom10M. Conversi, E. Panini, O. Piioni, On the Disintegration of Negative Mesons, Physial ReviewLetters 71(209�210) 1947.11E. Fermi, E. Teller, V. Weisskopf, The Deay of Negative Mesotrons in Matter, Physial ReviewLetters 71(314�315) 1947.A. Dimitrievska 24



Glava III Mionijakom interakijom. U ovom radu utvr�ena je oznaka µ za mezon. Kona£no, detekto-vanjem piona eksperimentalno je potvr�ena Yukawa-ina teorija. C. M. Lattess, G.

P. S. Occhialini i C. F. Powell12 su fotografskom emulzijom detektovali dve vrstemezona, teºi mezon se raspada na lak²i i neutralnu £estiu, zbog £ega su prvom daliime π (sa masom oko 264 puta ve¢om od mase elektrona), dok je drugi mezon µ i onse raspada na elektron (slika III.4). Utvr�eno je da je π-mezon Yukawa-ina, dok je
µ-mezon Anderson-ova £estia. H. Yukawa je 1949. godine dobio Nobelovu nagraduza �ziku za postuliranje mezona na osnovu teorije o nuklearnim silama.[5, 7, 10, 23, 28℄

Slika III.4: Fotogra�ja raspada pion � mion � elektron [4℄Osobine µ-mezona su sli£ne elektronu, tako da je on svrstan u grupu leptona ipo poslednji put mu je promenjeno ime u mion. Detektovanjem prave Yukawa-ine£estie, nastao je novi problem: koja je svrha miona, za²to on postoji? Novonastalusituaiju I. Rabbi opisao je pitanjem �Ko je to naru£io? � [2℄ Dalje odre�ivanje vrednostikarakteristika miona vezano je za eksperimente sa akeleratorima.

12C. M. Lattess, G. P. S. Ohialini, C. F. Powell, Observations on the Traks of Slow Mesons inPhotographi Emulsions, Nature 160(486�492) 1947.A. Dimitrievska 25



Glava III MioniIII.1 Osobine mionaMioni, po standardnom modelu, spadaju u drugu generaiju naelektrisanih leptona.Njegova masa je oko 207 puta ve¢a od mase elektrona i ima odgovaraju¢u anti£estiu(ekvivalentnost miona i antimiona je utvr�ena do 104). Gornja grania za polupre£nikmiona je rµ ≤ 10−19m i on se ubraja u ta£kaste £estie. Osnovne karakteristike mionadate su u tabeli III.1.Tabela III.1: Osnovne karakteristike miona µ−Masa 105.658367(4)MeV/c2Srednji ºivot 2.197034(21) · 10−6 sNaelektrisanje −eSpin 1/2Mion je nestabilna £estia, na drugom mestu po vremenu ºivota fundamentalnih£estia (posle neutrona). �ema raspada miona i antimiona je:
µ− → e− + ν̄e + νµ ≈ 100% µ+ → e+ + νe + ν̄µ ≈ 100%

µ− → e− + ν̄e + νµ + γ (1.4± 0.4)% µ+ → e+ + νe + ν̄µ + γ (1.4± 0.4)%

µ− → e−+ν̄e+νµ+e++e− (3.4±0.4)·10−3% µ+ → e++νe+ν̄µ+e++e− (3.4±0.4)·10−3%Dominantan kanal raspada je i najprostiji mogu¢i (Michel-ov raspad) i spada u grupuleptonskih slabih raspada (sve £estie koje u£estvuju u proesu su leptoni). Mion seraspada na elektron, elektronski antineutrino i mionski neutrino (antimion se raspadana konjugovane £estie). Feynman-ov dijagram raspada miona prikazan je na sliiIII.5.

Slika III.5: Feynman-ov dijagram raspadamiona

Mioni mogu da formiraju mionskiatom, kada se jedan od elektrona zamenimionom u atomu. Mionski vodonik jemnogo manji, zbog ve¢e mase miona uodnosu na elektron. Antimion sa ele-ktronom formira mionium � atom u ko-jem antimion ima ulogu jezgra. Ovajkratkoºive¢i atom se pona²a kao vodoniki koristi se za prou£avanje elektro-magnetne interakije jer par antimion-elektron predstavlja dve fundamentalne£estie bez unutra²nje strukture izme�ukojih deluje samo elektromagnetna inte-rakija.A. Dimitrievska 26



Glava III MioniIII.2 Interakija miona sa materijomMioni podleºu elektromagnetnoj i slaboj interakiji. I mion i antimion na drugenaelektrisane £estie deluju elektromagnetnom interakijom. U slu£aju sporihmiona i antimiona moºe nastati nekoliko vezanih stanja: mionium (µ+e−), mionskivodonik (µ−p), mionski atom rednog broja Z (µ−Z) i mion moºe da veºe dva atomai formira molekul. Pri formiranju mionskih atoma, kada se jedan elektron iz omota£azameni mionom, emituje se mionsko x-zra£enje zbog mnogo ve¢e mase miona. U ekspe-rimentima rasejanja snopova miona energija od nekolikoMeV-a na jezgrima, dobijeni surezultati sli£ni rasejanju elektrona. Dakle, prolaz miona kroz materiju je sli£an prolazumiona, ali su radijativni proesi smanjeni zbog mnogo ve¢e mase miona. Slaba inte-rakija je odgovorna za raspad miona i antimiona, kao i za zahvat jezgra na negativnommionu sa niºih orbita mionskih atoma (proesi su ekvivalentni β-raspadu). Ovaj zahvatsmanjuje srednji ºivot miona koji su zaustavljeni u materijalu te²kih elemenata.Uop²teno, pri prolazu naelektrisane £estie kroz materiju, mogu£e je da £estiaizgubi deo energije ili da promeni prava kretanja. Ovi efekti se javljaju kao posledianeelasti£nog i elasti£nog rasejanja na elektronima iz omota£a ili na jezgru:
• pri neelasti£nom rasejanju na elektronima iz atomskog omota£a moºe do¢ido jonizaije ili eksitaije atoma (presek za ove reakije je 10−21 � 10−20m2)
• pri neelasti£nom rasejanju za jezgru atoma moºe do¢i do nuklearnih eksita-ija ili transformaija jezgra (u ovom slu£aju upadna naelektrisana £estia moºebiti apsorbovana), ili emitovanja zako£nog zra£enja (za lake naelektrisane £estie)ili zra£enja �erenkova (za brze naelektrisane £estie) ili stvaranja para elektron-pozitron
• pri elasti£nom rasejanju na jezgru upadna naelektrisana £estia izgubi maloenergije jer je obi£no masa jezgra mnogo ve¢a od mase upadne £estieProesi kojima naelektrisana £estia gubi energiju zavise od energije £estie. Kri-ti£na energija predstavlja energiju na kojoj su gubii zra£enjem i jonizaijom izjedna-£eni. Ako je energija upadne £estie manja od kriti£ne energije, dominantan proeskojim £estia gubi energiju je jonizaija ili eksitaija, za energije ve¢e od kriti£ne zagubitak energije odgovorni su radijaioni proesi.Gubii energije na zra£enje su posledia elektromagnetne interakije upadne na-elektrisane £estie sa jezgrom atoma sredine kroz koju se ta £estia kre¢e. Tada sumogu¢i proesi: proizvodnje parova, zako£nog zra£enja ili fotonuklearne interakije.Kao rezultat ovih gubitaka nastaju sekundarne £estie (uglavnom fotoni, elektroni ipozitroni). Za mion (sa energijom u intervalu od 500GeV do 1000GeV) najzna£ajnijiproes je proizvodnja para elektron-pozitron.Energijski gubii na zako£no zra£enje su proporionalni energiji upadne £estie, aobrnuto proporionalni kvadratu njene mase [30℄:
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Glava III Mionigde je: z � naelektrisanje upadne £estie (za mion z = 1), Z i A � redni i atomskibroj sredine kroz koju £estia prolazi, me � masa elektrona, re � klasi£ni polupre£nikelektrona (re = 2.817940325(28) fm), α � konstanta �ne strukture, N � broj atomasredine u jedinii zapremine,mµ � masa miona. Zako£no zra£enje miona je veoma redakproes (zbog velike mase miona), ali u jednoj interakiji mion moºe da izgubi veliki deosvoje energije. Fotoni koji nastaju interakijom miona sa Coulomb-ovim poljem jezgraimaju veliku energiju, i oni mogu da proizvedu elektromagnetne pljuskove (kaskade)elektrona, pozitrona i fotona (£ak i do 105 £estia).Pri neelasti£nom rasejanju u Coulomb-ovom polju jezgra, nastaje virtuelni foton,par elektron-pozitron. Energijski gubii na ovaj proes proporionalni su energiji upadne£estie [30℄:
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∝ 1.6 · 10−6 · E MeV cm2/g za 0.5TeV < E < 10TeV (III.3)Presek za nastajanje para opada sa kvadratom ili kubom brzine upadne £estie, zbog£ega se energijski gubii mogu smatrati kontinualnim.Gubii energije na fotonuklearne interakije su zanemarljivi za mione sa energijamamanjim od nekoliko stotina GeV, zbog malog preseka za ovaj proes [30℄:
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∝ 7.3 · 10−7 · E MeV cm2/g (III.4)Energijski gubii pri prolazu te²ke naelektrisane £estie kroz materiju na jonizaiju(Coulomb-ovu interakiju sa elektronima) dati su Bethe-Bloch-ovom formulom [15℄:
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) (III.5)gde je: NA � Avogadro-ov broj (NA = 6.0221415(10) · 1023mol−1), β = υ/c, I � srednjijonizaioni potenijal (moºe se odrediti formulom I = 16 · Z0.9 eV za Z > 1) i δ �parametar koji opisuje polarizaiju materijalne sredine duº putanje upadne naelektri-sane £estie zbog njenog elektri£nog polja (ovaj parametar se naziva i faktor gustine,postaje zna£ajan pri velikim brzinama upadne £estie, a zavisi i od gustine materijekroz koju £estia prolazi). Ova formula, za materijale iz sredine Periodnog sistema,kvantitativno odre�uje srednji gubitak energije sa ta£no²¢u od nekoliko proenata.Stvarna vrednost gubitaka zavisi od statisti£kih proesa sudara i rasejanja. Moºe sezaklju£iti da sporije £estie gube vi²e energije po jedinii puta. Za nerelativisti£keupadne £estie (dominantan faktor u formuli je 1/β2) postoji minimum Bethe-Bloch-ove funkije koji je skoro isti za £estie sa istim naelektrisanjem (tj. tada £estie imajuminimalni jonizaioni potenijal oko 1.8MeV cm2/g).A. Dimitrievska 28



Glava III MioniObi£no se koristi spei�£ni gubitak energije u sredini gustine ρ, tada on ne zavisiod sredine kroz koji naelektrisana £estia prolazi:
dE

d(ρx)
=

1

ρ
· dE

dx
(III.6)Energijski spektar oslobo�enih elektrona, pri neelasti£nom rasejanju visoko energi-jskih miona na elektronima atomskog omota£a, je veoma ²irok. Na primer, mion en-ergije 10GeV moºe da preda elektronu maksimalnu kineti£ku energiju od oko 4.8GeV,tako da elektron ima dovoljno energije za stvaranje novih £estia (uglavnom zako£nimzra£enjem).Srednji gubitak energije miona u nekim sredinama prikazan je na slii III.6.

Slika III.6: Srednji gubitak energije u te£nom vodoniku, helijumu, ugljeniku, aluminijumu,gvoº�u, kalaju i olovu (gubii na zra£enje su zanemareni) [34℄Pri prolazu naelektrisane £estie kroz neku sredinu, njena putanja nije pravolinijska,ve¢ je iskrivljena zbog Coulomb-ove interakije sa jezgrom.Ukupni gubitak energije pri prolasku naelektrisane £estie kroz materiju je jednak:
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(III.7)zbiru energijskih gubitaka na zako£no zra£enje, proizvodnju parova £estia-anti£estia,fotonuklearnu interakiju i jonizaiju.A. Dimitrievska 29



Glava III MioniZa mione, energija od 10MeV do 100TeV, ukupni srednji gubitak energijeodre�en je relaijom [13℄:
−
(

dE

dx

)

= a(E) + b(E) · E (III.8)gde su: a(E) � srednji gubii energije na jonizaiju i b(E) · E � srednji gubii energijena zra£enje. Oba parametra se blago menjaju sa energijom miona13. Na slii III.7prikazana je zavisnost srednjeg gubitka energije od impulsa antimiona.

Slika III.7: Srednji gubitak energije antimiona u bakru u funkiji od impulsa antimiona[13, 34℄Za male energije miona gubii su proporionalni brzini miona (prikazano ispreki-danom linijom na slii III.7). Kada je β ≈ 0.001−0.01 dominantni su nejonizaioni gu-bii nastali uzmakom jezgra (oblast Lindhard-Scharff). Andersen-Ziegler-ova oblastpredstavlja gubitke energije kada se zanemari kretanje elektrona u atomu.Na slii III.8 je prikazana zavisnost srednjih energijskih gubitaka od energije miona,pri prolazu miona kroz polistiren [13, 34℄.Kriti£na energija miona je odre�ena relaijom [13℄:
Eµc =

a(Eµc)

b(Eµc)
(III.9)Na slii III.9 prikazana je zavisnost kriti£ne energije miona od rednog broja atomasredine kroz koju se mion kre¢e. Podai za te£nosti i gasove su �tovani empirijskimfunkijama i daju samo pribliºne vrednosti kriti£ne energije miona.13Vrednosti ovih parametara za razli£ite sredine se mogu na¢i na adresi:http://pdg.lbl.gov/2011/AtomiNulearProperties/index.htmlA. Dimitrievska 30
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Glava III Mioni
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Slika III.8: Zavisnost srednjeg gubitka energije miona u polistirenuod kineti£ke energije miona

Slika III.9: Kriti£na energija miona za razli£ite hemijske elemente [34℄Kosmi£ki mioni velikih energija mogu da pro�u kroz veliki sloj zemlje. Mion energije
100GeV ima domet 40 000 g/cm2, ²to odgovara duºini od 160m u kamenu. Eksperi-mentalna zavisnost atenuaije miona u apsorberima je odre�ena funkijom [19℄:

I = I0 · 10−1.32·log d−0.26·log2 d (III.10)gde je I � intenzitet miona nakon prolaska kroz apsorber, I0 � intenzitet miona ispredA. Dimitrievska 31



Glava III Mioniapsorbera, d je parametar odre�en formulom d = 1 + m/10 (m � debljina apsorberau mwe). Ova jedna£ina opisuje �uks miona sa ta£no²¢u od 5% za debljine apsorberado 100mwe i 10% za debljine apsorbera do 1000mwe. Merenje atenuaije u debelimapsorberima Pb i Fe je pokazalo dobro slaganje sa ovom jedna£inom.Kada se mioni zaustave u nekoj sredini, atomska jezgra privla£e mion. Po²to jemasa miona mnogo ve¢a od mase elektrona, onda mion lako dolazi na mesto elektronau atomskom omota£u i brzo (od 10−13 s do 10−14 s) prelazi na 1 s nivo (pri prelazima naniºa elektronska stanja emituje se mionsko x-zra£enje). Tada su mogu¢a dva proesa:
• zahvat protonom iz jezgra µ− + p → n+ νµ (µ− +X(Z,A) → Y (Z − 1, A) + νµ)
• raspad miona µ− → e+ νe + νµVerovatno¢a zahvata zavisi od rednog broja atoma sredine, proporionalan je £etvrtomstepenu Z. Dakle, raspad je verovatniji u sredinama sa malim rednim brojem. Verova-tno¢a raspada jednaka je sa verovatno¢om zahvata za atom ugljenika (Z = 6). Nakonzahvata miona protonom, jezgro je u pobu�enom stanju, tako da otpu²ta neutron(broj otpu²tenih neutrona zavisi od masenog broja jezgra). Proes zahvata protonomiz jezgra postaje zna£ajan izvor neutrona u sredinama sa visokim rednim brojem.

Slika III.10: Feynman-ovi dijagrami interakije miona (vreme te£e sa leva na desno)A. Dimitrievska 32



Glava III MioniIII.3 Interakija miona sa atmosferomMioni nastaju raspadom naelektrisanih piona na nadmorskoj visini od 15 km. Oniimaju pribliºno isti prava kao i pioni i u proseku dobijaju oko 80% energije piona.Mioni mogu nastati i poluleptonskim raspadima ²arm mezona (mezoni koji sadrºe ckvark). �arm mezoni imaju kratko vreme ºivota (oko 10−12 s) i raspadaju se odmahnakon nastanka, na ovaj na£in nastaju mioni velikih energija.Kriti£na energija miona u vazduhu je 1.11TeV. [13℄ Mioni sa energijom ve¢om odkriti£ne, gube energiju zra£enjem (stvaranje parova, zako£no zra£enje ili fotonuklearnainterakija), dok je za mione sa energijom manjom od kriti£ne dominantan proesjonizaija ili eksitaija.Pri kretanju kroz atmosferu, mioni naj£e²¢e gube energiju jonizaijom i to oko
1.8MeV po 1 g/cm2, ²to je oko 2GeV pre nego ²to stignu do povr²ine Zemlje. Naprimer, mion energije 3GeV ima srednji slobodan put oko 20 km, tako da on prolazikroz atmosferu bez da se raspadne ili izgubi svu svoju energiju. Na visini od 10 km(dubina od 270 g/cm2) formirano je oko 90% miona od ukupnog broja koji nastaje uatmosferi. Verovatno¢a da mion stigne do povr²ine Zemlje, vertikalno prolaze¢i krozatmosferu sa visine od 10 km je [29℄:

P = e−
10 000 [m]

c·t (III.11)gde je: c � brzina svetlosti, a t � vreme ºivota miona u laboratorijskom sistemu
t = τµ ·

Eµ

mµc2(Eµ � ukupna energija, mµ � masa miona, a τµ � vreme ºivota miona). Do povr²ineZemlje do�e oko 20% miona sa energijama 1GeV i 80% sa energijom 10GeV.Energijski spektar miona, na mestu njihovog nastanka, je isti kao i spektarpiona. Dalje se njihov spektar, pri prolasku kroz atmosferu, modi�kuje. Ispod 1GeVenergijski spektar je ravan, sa pove¢anjem energije po£inje da raste i spektar mionau intervalu energija od 10 do 100GeV je odraz spektra piona. Na ve¢im energijamaspektar miona brºe opada, jer pioni na ovim energijama interaguju sa jezgrima izatmosfere pre nego ²to se raspadnu. [11, 29, 34℄Pri kretanju kroz atmosferu, ako su izgubili dovoljno energije, mioni se raspadju, pri£emu elektron odnosi oko 1/3 kineti£ke energije miona, dok ostatak dobijaju neutrini.Maksimalna kineti£ka energija koju elektroni mogu dobiti, raspadom miona koji miruje,je oko 50MeV, srednja energija elektrona je 40MeV.Srednja energija miona na povr²ini Zemlje je oko 4GeV, ²to zna£i da je na mestunastanka njihova srednja energija bila oko 6GeV. Srednji �uks miona na povr²iniZemlje je oko 1 mion svakog minuta na svaki cm2 povr²ine, ²to £ini oko 80% svihnaelekrtisanih sekundarnih kosmi£kih zraka koji do�u do povr²ine Zemlje.A. Dimitrievska 33



Glava III MioniFluks miona na povr²ini Zemlje jako zavisi od geografske ²irine, ve¢i je na ve¢imgeografskim ²irinama, a manji blizu ekvatora, zbog magnetnog polja Zemlje. Fluks semenja i u zavisnosti od aktivnosti Suna. Intenzitet miona zavisi i od ugla pod kojimse mion posmatra i proporionalan je sa cos2 θ.Osim miona, na povr²ini Zemlje, sekundarne kosmi£ke zrake £ine i druge £estie.Broj protona, nakon prolaska kroz atmosferu, se smanji. Broj protona energije 200MeVsmanji se 2000 puta, dok se broj protona energija 10GeV smanji £ak 5000 puta. Poredprotona i miona, deo �uksa sekundarnih kosmi£kih zraka na povr²ini Zemlje, £ine ielektroni, pozitroni i fotoni. Deo elektrona i pozitrona poti£e i od raspada mionai antimiona. Neutralni deo �uksa £ine elektronski i mionski neutrino, koji nastajuraspadima mezona i miona. Fluks sekundarnih kosmi£kih zraka na nivou mora prikazanje u tabeli III.2. [11, 19, 29℄Tabela III.2: Fluks sekundarnih kosmi£kih zraka�estia Fluks [cm−2 s−1]mioni 1.91neutroni 0.65elektroni 0.46protoni 0.017pioni 1.3 · 10−3

A. Dimitrievska 34



GLAVA IVDetektorski sistem
Detektori su ure�aji koji sluºe za otkrivanje radioaktivnog zra£enja ili £estia iodre�ivanje njihovih karakteristika. Razli£ite metode detekije su se razvijale zajednosa upoznavanjem na£ina interakije zra£enja sa materijom. Bolje poznavanje proesakoji se de²avaju pri prolasku zra£enja kroz materiju omogu¢ava konstruisanje kvalite-tnijih detektora.Razvoj detektora po£inje otkri¢em radioaktivnosti. Prvi detektori bile su fotografskeplo£e, pomo¢u kojih je W. C. Rontgen 1895. godine otkrio x-zrake. Dalje su kori²¢enispintariskop i elektroskop... Prvi detektor tragova koji je vizuelno prikazao proeseizme�u £estia konstruisao je S. T. R. Wilson 1912. godine sasvim slu£ajno. Ovaj²kotski �zi£ar, zainteresovan za meteorologiju, 1893. godine posmatrao je formaijeoblaka na planini Ben Nevis. Konstruisanjem komore za ve²ta£ke oblake je otkrio i

Slika IV.1: Wilson-ova maglena komora [36℄

njenu dodatnu primenu � detekiju £esti-a. Naime, pri prolazu £estia kroz preza-si¢enu paru neke te£nosti, formiraju seentri za kondenzaiju i formira se trag£estie. Trag je sastavljen od sitnih kapikoje su nastale oko jona koje je upadna£estia ostavila. Wilson je za konstru-isanje maglene komore, 1927. godine,podelio Nobelovu nagradu za �ziku sa
A. H. Compton-om za otkri¢e Compton-ovog efekta. Maglena komora koju jekonstruisao Wilson prikazana je na sliiIV.1.Detektori su apstraktan svet mikroproesa prebaili u na² svet i omogu¢ili uvid u dotada "nevidljive" proese. Pored razvoja samih detektora, razvijali su se elektronskiure�aji koji su obra�ivali dobijenu informaiju nakon detekije £estie (sa opti£kihmerenja pre²lo se na elektronske). Dakle, detektori su omogu¢ili napredak i razvojnuklearne �zike i �zike £estia.



Glava IV Detektorski sistemDetektorski sistemi, pored toga ²to pokazuju da li postoji zra£enje ili £estia, daju iinformaiju o osobinama £estie na osnovu njene interakije. Detektor treba da utvrdi:
⋄ postojanje £estie (da li je pro²la kroz detektor)
⋄ osnovne osobine £estie (masa, naelektrisanje) � mogu se dobiti na osnovu za-krivljenosti putanje ili vremena prolaska kroz detektor
⋄ spektrometrija � odre�ivanje deponovane energije £estie u detektoru
⋄ vremensku zavisnost doga�aja u detektoru
⋄ i rekonstrui²e putanje £estiaOsnovne karakteristike detektora su:
⊲ E�kasnost predstavlja sposobnost detektora da registruje zra£enje ili £estiu kojaje kroz njega pro²la. E�kasnost odre�uje verovatno¢u da se £estia detektujenakon prolaska kroz detektor. Naj£e²¢e se izraºava u proentima. E�kasnostdetektora zavisi od veli£ine i vrste materijala detektora.
⊲ Energijska rezoluija je veli£ina koja karakteri²e sposobnost detektora da razliku-je dve £estie bliskih energija. Energijska rezoluija zavisi od energije koju £estiadeponuje u detektoru. Detektor je bolji ako ima manju energijsku rezoluiju.
⊲ Vremenska rezoluija predstavlja vremenski interval nakon kojeg detektor moºeda registruje drugu £estiu posle prolaska prve. To je sposobnost detektora darazdvoji dva vremenski bliska doga�aja.
⊲ Mrtvo vreme detektora je vreme tokom kojeg detektor nije u stanju da registruje£estiu.
⊲ Osetljivost predstavlja sposobnost detektora da registruje male intenzitete zra-£enja. Nijedan detektor ne moºe da ima istu osetljivost za sve vrste zra£enja ili£estia svih energija. Tako da se u zavisnosti od tipa zra£enja koristi druga£ijidetektor.U zavisnosti od vrste £estie i informaije koju je potrebno dobiti koriste se razli£itidetektori:� za naelektrisane £estie koriste se gasni detektori (jonizaiona komora, Geiger-

Muller-ov broja£, multiºi£ana komora), sintilaioni detektori, poluprovodni£ki dete-ktori, �erenkov-ljev detektor...� za neutralne £estie
∼ fotoni � sintilaioni detektori, germanijumski poluprovodni£ki detektor
∼ neutroni � te£ni sintilatori
∼ neutrini � �erenkov-ljev detektor, nuklearne reakije (zakon odrºanja energije)Detaljnije ¢e biti obja²njeni sintilaioni detektor i fotomultiplikator.A. Dimitrievska 36



Glava IV Detektorski sistemIV.1 Sintilaioni detektoriSintilaioni detektori su jedni od najstarijih i najvi²e kori²¢enih detektora. Si-ntilaioni detektori koriste osobinu nekih materijala da emituju mali bljesak svetlosti(sintilaija) pri prolasku zra£enja ili £estie. Najstariji sintilaioni detektor je atmo-sfera koja detektuje brze elektrone i emituje polarnu svetlost.Kod prvih sintilaionih detektora, emitovana svetlost je posmatrana golim okom.Nakon nekog perioda akomodaije oka u mraku, ono moºe da uo£i oko 15 fotona kaojedan bljesak svetlosti, ako su fotoni emitovani za desetinu sekunde i ako se njihovatalasna duºina poklapa sa maksimumom osetljivosti oka. [15℄ Kasnije je otkrivenoda desetina sekunde pribliºno odgovara konstanti vizuelne perepije, a kada £estiaili zra£enje prolaskom kroz sintilator deponuje energiju oko 3 eV emituju se fotoni uzelenoj oblasti spektra. [20℄

Slika IV.2: Crookes-ov originalnispintariskop [41℄

Prvi sintilaioni detektor, spintariskop,konstruisao je W. Crookes 1903. godine.Spintariskop (gr£ka re£ sa zna£enjem blje-sak, svetluanje) se sastoji od ekrana koji jenapravljen od ink-sul�da, jednog uveli£ava-ju¢eg so£iva i izvora α £estia (radijum, uran)(slika IV.2). Kada α £estia udari u ink-sul�d emituju se sintilaije. Uz pomo¢spintariskopa E. Rutherford-ovi saradnii H.

Geiger i E. Marsden su utvrdili prostornudistribuiju rasejanja α £estia na listi¢imazlata.Razvoj ove vrste detektora je prestao zbog male osetljivosti oka. Prvi sintilaionidetektor koji je koristio organski sintilator konstruisao je H. P. Kallmann 1937. go-dine. On je primetio da neke organske supstane emituju svetlost nakon ozra£ivanjaultraljubi£astom svetlo²¢u. Do prekida u istraºivanju ove pojave do²lo je zbog DrugogSvetskog rata, tako da je tek 1947. godine Kallmann pokazao da su rastvori nekih or-ganskih supstanija zna£ajan izvor sintilaija kada kroz njih pro�e jonizuju¢e zra£enjeili £estia.
S. Curran i W. Balker su 1944. godine povezali sintilator sa novootkrivenomfotomultiplikatorskom evi i konstruisali prvi elektronski sintilaioni detektor. Kadaje, 1948. godine, ustanovljeno da kristali natrijum-jodida, koji su dobri sintilatori,mogu da narastu do velikih dimenzija, ovi kristali u kombinaiji sa fotomultiplikatorimasu na²li primenu za detektovanje zra£enja.
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Glava IV Detektorski sistemIV.2 SintilatoriSintilaija predstavlja lumineseniju indukovanu prolaskom jonizuju¢eg zra£enjaili £estie. Luminesenija je proes pri kojem se emituje svetlost nakon pobu�ivanjaili jonizaije atoma. Prema vremenu nakon kojeg nastaju, luminesenija se moºepodeliti na: �uoreseniju i fosforeseniju. Fluoresenija se javlja naposredno nakonapsorpije, u okviru od 10−9 do 10−6 s, za atomske i molekulske prelaze je potrebnooko 10−8 s i ne zavisi od temperature. Fosforesenija se javlja kada je vremenskiinterval emisije mnogo ve¢i od 10−6 s, u ovom slu£aju pobu�eni atomi i molekuli ostajuu metastabilnom stanju. Svetlost emitovana fosforesenijom je ve¢e talasne duºine uodnosu na svetlost emitovanu proesom �uoresenije. Za detektovanje £estia, koristise proes �uoresenije.Intenzitet svetlosti koju sintilator emituje opada eksponenijalno sa vremenom.Osnovni problem za detektovanje £estia sintilatorima je taj ²to je talasna duºinaemitovane svetlosti jednaka talsnoj duºini apsorbovane, tako da su materijali neprozirniza sopstvenu svetlost.Sintilatori se dele na organske, neorganske, gasovite i stakla.IV.2.1 Organski sintilatoriU organske sintilatore sadaju aromati£na jedinjenja ugljovodonika sa benzenom.Karakteristika organskih sintilatora je veoma kratko vreme gorenja (oko ns).Sintilaije u organskim jedinjenjima nastaju pri prelazu slobodnih valentnih ele-ktrona u molekulima. Ovi elektroni ne pripadaju ni jednom atomu molekula, ve¢ formi-

Slika IV.3: Singletna i tripletna elektronskastanja molekula organskog sintilatora

raju π molekulsku orbitalu. Si-ngletna i tripletna elektronska stanjamolekula organskog sintilatora pri-kazana su na slii IV.3. Osnovnoelektronsko singletno stanje ozna£enoje sa S0, dok su pobu�ena stanja
S∗, S∗∗, ... Osnovno tripletno stanjeozna£eno je sa T0, a pobu�ena T ∗,
T ∗∗, ... Svaki elektronski nivo jeprikazan sa £etiri vibraiona nivoa(rotaioni novoi, u ovom slu£aju,nisu prikazani). Energijski razmakizme�u elektronskih nivoa je redaveli£ine nekoliko eV, dok se vibra-ioni nivoi nalaze na nekoliko desetihdelova eV.Jonizaiona energija upadne £estie ili zra£enja pobu�uje elektrone sa osnovnogna vi²e elektronske i vibraione nivoe (ozna£eno rvenim prelazima na slii IV.3).A. Dimitrievska 38



Glava IV Detektorski sistemPobu�eni molekul za veoma kratko vreme (manje od 10 ps) neemisionim prelazimaprelaze u prvo pobu�eno singletno elektronsko stanje S∗ (plavi prelazi na slii IV.3).Kod neemisionih prelaza, elektronska energija pobu�ivanja se pretvara u toplotnu. Priuspostavljanju termi£ke ravnoteºe, molekuli u prvom pobu�enom singletnom stanju,sudarima sa susednim molekulima gube i vibraionu energiju, tako da se molekulinalaze u prvom pobu�enom singletnom stanju sa nultom vibraionom energijom.Kada se molekul nalazi na prvom pobu�enom nivou, postoji velika verovatno¢aza radijaioni (emisioni) prelaz na osnovno singletno elektronsko stanje (na nekom odvibraionih nivoa u tom elektronskom stanju) u vremenskom intervalu od nekoliko ns(ovi prelazi na slii IV.3 prikazani su talasastim linijama). Ovaj vremenski intervalpredstavlja srednji ºivot trajanja �uoresenije.Pri prelazu sa prvog pobu�enog elektronskog nivoa na neki vibraioni nivo osnovnogelektronskog stanja emituje se zra£enje manje energije (u odnosu na energiju potrebnuza apsorpiju pri prelazu sa osnovnog na pobu�eno stanje). Dakle, emitovana sve-tlost je ve¢e talasne duºine od svetlosti koju telo apsorbuje � £ime sintilator postajeprozra£an za sopstvenu svetlost. Razlika talasnih duºina emitovane i apsorbovane sve-tlosti predstavlja Stokes-ovo pomeranje.Za podu�ena tripletna stanja, de²avaju se sli£ni neemisioni prelazi koji molekuledovode u osnovno tripletno elektronsko stanje. Iako je prelaz sa tripletnog na singletnostanje mogu¢, on je zabranjen izbornim pravilima (verovatno¢a za ovaj prelaz je mala).Molekul u osnovnom tripletnom stanju, prelazi u osnovno singletno elektronsko stanje,interakijom sa drugim molekulom u osnovnom tripletnom elektronskom stanju:
T0 + T0 → S∗ + fotonipri £emu jedan molekul je u osnovnom singletnom stanju, a drugi u prvom pobu�enomsingletnom stanju, i dolazi do emisije zra£enja. Na ovaj na£in sintilaije se emituju sazaka²njenjem i obi£no pripadaju plavom i zelenom delu spektra.Organski molekuli kao sintilatori imaju veliku primenu i u detektorima se koristeu formi monokristala, te£nosti ili plastika:

∗ organski kristali najpoznatiji su antraen, stilben i naftalin. Imaju kratkovreme gorenja (osim antraena) i lo²u energijsku rezoluiju (zbog anizotropije).Sastavljeni su od lakih elemenata, tako da su pogodni za detekiju β £estia, alizbog ostalih lo²ih osobina, prakti£no se ne koriste za detekiju £estia. Antra-en ima najve¢u konverzionu e�kasnost (odnos broja emitovanih fotona na MeVapsorbovane energije) u odnosu na organske sintilatore, tako da se konverzionae�kasnost drugih sintilatora izraºava kao proentualni udeo konverzione e�ka-snosti antraena.
∗ organske te£nosti predstavljaju organske sintilatore rastvorene u organskimte£nostima. Organske te£nosti se razlikuju po na£inu apsorpije energije: kodrastvora deponovanu energiju prvo apsorbuje rastvara£, koja se potom prenosi narastvorenu supstanu, ovaj prenos se odvija veoma brzo. Najpoznatiji rastvara£iA. Dimitrievska 39



Glava IV Detektorski sistemsu ksilen i toulen, a rastvorena supstana terpenil. Mogu se praviti u razli£itimobliima i zapreminama. Tako�e, mogu se me²ati sa drugim supstanama, ²toomogu¢ava dodavanje pomera£a talasnih duºina (supstane koje apsorbuju sve-tlost jedne talasne duºine, a emituju svetlost na drugoj talasnoj duºini). Na ovajna£in moºe se podesiti da emitovana svetlost sintilatora odgovara maksimumuosetljivosti katode fotomultiplikatora.
∗ plastii su rastvori organskih sintilatora u £vrstoj prozirnoj plastii, najra-sprostranjeniji je terfenil u polistirenu. Mehanizam apsorpije energije je istikao i kod te£nih sintilatora. Plastii imaju jako brz signal sa veoma kratkimvremenom gorenja od oko 2 do 3 ns i visokom konverzionom e�kasno²¢u (oko1 foton na 100 eV deponovane energije). Osnovna prednost plastika je njihova�eksibilnost i mogu¢nost lakog oblikovanja (ilindri, ²ipke, vlakna, tanki �lmovi,plo£e, ...). Otporni su na vodu, metil, silikon, me�utim reaguju sa aetonom idrugim aromati£nim jedinjenjima. Koriste se za detekiju γ zraka, α i β £estiai brzih neutrona.IV.2.2 Neorganski sintilatoriU neorganske sintilatore se uglavnom svrstavaju monokristali alkalnih halogenidasa nekim primesama, najzastupljeniji je natrijum-jodid sa primesom talijumaNaI(T l).Imaju oko 2 do 3 puta duºe vreme gorenja u odnosu na organske sintilatore. Glavninedostatak je higroskopnost, zbog £ega moraju biti upakovani u za²titni omota£.Prednost neorganskih kristala u detekiji je njihova bolja sposobnost zaustavljanja£estie, zbog ve¢e gustine i ve¢eg atomskog broja. Od svih sintilatora, neorganskikristali imaju najve¢u konverzionu e�kasnost ²to omogu¢ava bolju energijsku rezoluiju.Najvi²e se primenjuju za detekiju γ zraka i visoko energijskih elektrona i pozitrona.Mehanizam nastajanja sintilaija, kod organskih sintilatora je posledia elektro-nske kon�guraije molekula, dok je kod neorganskih kristala posledia kristalne stru-kture i zonske teorije. �irina zabranjene zone je od 3 do 10 eV. Pri prolazu na-elektrisane £estie ili jonizuju¢eg zra£enja kroz kristal mogu¢a su dva proesa. Akoupadna £estia ima dovoljno energije dolazi do eksitovanja elektrona iz valentne uprovodnu zonu, pri £emu nastaje ²upljina u valentnoj zoni. Ako energija predataelektronu nije dovoljna za prelaz do provodne zone, elektron sa ²upljinom formiravezano stanje � eksiton. Energijski nivo eksitona se nalazi ne²to ispod provodne zone(slika IV.4). Eksitoni mogu slobodno da se kre¢u kroz kristal i nakon nekog vremenamogu da se deeksituju sudarom ili rekombinuju emitovanjem fotona. Verovatno¢a zarekombinaiju eksitona i emitovanje fotona, na sobnoj temperaturi, je mala, postajezna£ajna tek na niskim temperaturama. �to je razlog za dopiranje kristala aktivaionimentrima koji formiraju energijske nivoe u zabranjenoj zoni, tako da se verovatno¢a zaemitovanje fotona (sintilaiju) pove¢ava. �istom neorganskom monokristalu dodajuse primese ili aktivatori u malom proentu (oko 0.1%) da bi stvorili luminesentneentre kako bi kristali postali transparentni za emitovanu svetlost. Emitovani fotonima manju energiju (ve¢u talasnu duºinu) kod kristala sa aktivaionim entrima negoA. Dimitrievska 40



Glava IV Detektorski sistemkod nedopiranih kristala. Maksimalni intenzitet emitovane i apsorbovane svetlosti za£ist kristal natrijum-jodida je na 303 nm, dok dopirani talijumom ima maksimum na
410 nm.

Slika IV.4: Energijski nivoi u £istom i dopiranom kristalu
Vc � provodna zona, Vv � valentna zona, Vdop � dopiran nivo, Vex � nivo na kojem seformira eksiton, Eg � ²irina zabranjene zone, Eγ � energija emitovanog fotonaIV.2.3 Gasoviti sintilatoriU gasovite sintilatore svrstavaju se plemeniti gasovi (ksenon, kripton, argon i he-lijum) i azot. Prolaskom naelektrisane £estie ili jonizuju¢eg zra£enja atomi gasa sepobu�uju i sintilaije nastaju deeksitaijom pobu�enih atoma. Vreme gorenja je jakokratko. Emitovana svetlost je u ultraljubi£astom delu spektra na koje fotomultiplika-tori nisu e�kasni. Jedan na£in prevazilaºenja ovog problema je premazivanje zidovadetektora pomera£em talasnih duºina u plavo-zeleni deo spektra. Kao pomera£ talasneduºine naj£e²¢e se koristi difenilstilben. Gasoviti sintilatori se koriste za detektovanjete²kih naelektrisanih £estia i �sionih delova.IV.2.4 StaklaU staklaste sintilatore spadaju silikati litijuma ili bora koji se aktiviraju erijumom.Stakla se kao sintilatori prvenstveno koriste za detekiju neutrona, a osetljivi su i na

β i γ zrake. Jedna od njihovih zna£ajnih karakteristika je otpornost na spolja²njeuslove, tj. na sve organske i neorganske reagense osim na �uorovodoni£nu kiselinu.Zbog ove osobine posebno su pogodni za kori²¢enje u ekstremnim uslovima. Imajumalu konverzionu e�kasnost.
Dobar sintilator treba da ima slede¢e osobine: visoka e�kasnost pretvaranja de-ponovane energije u sintilaiono zra£enje, transparentnost za sopstveno zra£enje, ta-lasna duºina emitovane svetlosti mora da odgovara maksimumu spektralne osetljivostifotomultiplikatora, kratko vreme gorenja.A. Dimitrievska 41



Glava IV Detektorski sistemIV.3 FotomultiplikatoriFotomultiplikatori su elektronske evi koje pretvaraju svetlost u merljivi elektri£nisignal. Konstruisanje fotomultiplikatora zasnovano je na dva prethodna ostvarenja� otkrivanje fotoelektri£nog efekta i sekundarne emisije (sposobnost elektrona da uvakuumskoj evi izazove dodatno izbaivanje elektrona sa elektrode). Fotomultiplikatorsa konstrukijom koji se danas koristi razvili su V. Zworykin i J. A. Rajchman 1939.godine.Fotomultiplikator je elektronska ev ilindri£nog oblika koja se sastoji od katode,koja je napravljena od fotoosetljivog materijala, zatim od sistema dinoda i anode,svi elementi se nalaze u vekuumskoj staklenoj evi. Prinip rada fotomultiplikatoraprikazan je na slii IV.5.

Slika IV.5: �ematski prikaz fotomultiplikatoraKatoda je vezana za negativni, a anoda za pozitivni pol izvora visokog napona.Napon se od katode, preko dinoda, do anode pove¢ava i reguli²e razdelnikom napona.Kada foton, na primer iz sintilatora, padne na fotokatodu, emituje se elektron fo-toelektri£nim efektom. Zbog postojanja elektri£nog polja izme�u elektroda, elektronsa fotokatode se ubrzava do prve dinode. Pri udaru elektrona u dinodu, elektron jojpredaje energiju, ²to ima za poslediu emitovanje sekundarnih elektrona. Dalje se ele-ktroni ubrzavaju elektri£nim poljem do naredne dinode, sa koje izbauju jo² elektrona,na taj na£in se kaskadno pove¢ava broj elekrtona. Raspodela potenijala izme�u di-noda reguli²e se razdelnikom napona. Na kraju, anoda sakuplja sve elektrone, £ime sedobija signal koji se dalje analizira.Fotomultiplikatori mogu da rade na dva na£ina: kontinualno (pod stalnim osvetlje-njem) ili impulsno (kod sintilaionog detektora). Pod pretpostavkom da su katoda isistem dinoda linearno povezane, ja£ina struje na izlazu fotomultiplikatora je propor-ionalna broju upadnih fotona. Dakle, povezivanjem sintilatora i fotomultiplikatoramoºe se dobiti informaija o prisustvu £estie i njenoj energiji.A. Dimitrievska 42



Glava IV Detektorski sistemIV.4 Detekija jonizuju¢eg zra£enjaSintilaioni detektor se sastoji od sintilatora, fotomultiplikatora, poja£ava£a idrugih elektronskih ure�aja (slika IV.6). Moºe se konstruisati opti£kim kontaktom si-ntilatora i prozora fotomultiplikatora, pri £emu spolja²nja svetlost ne sme da do�e dofotokatode.

Slika IV.6: �ematski prikaz sintilaionog detektoraKada upadna £estia, odnosno jonizuju¢e zra£enje pro�e kroz sintilator emituje sesintilaija. Emitovani fotoni dalje prolaze kroz prozor fotomultiplikatora i dolaze dofotokatode. U fotomultiplikatoru vr²i se kaskadno umnoºavanje broja elektrona i saanode se siglal dalje vodi na poja£ava£ku elektroniku.Visina naponskog signala na anodi odgovara koli£ini svetlosti koja je pala na fo-tokatodu. Po²to je energija upadne £estie proporionalna emitovanoj koli£ini svetlo-sti, zna£i da visina naponskog signala odgovara energiji upadne £estie ili jonizuju¢egzra£enja.Prednosti sintilaionih detektora su:
√ osetljivost � iznad neke minimalne vrednosti energije, ve¢ina sintilatora imalinearnu zavisnost deponovane energije u sintilatoru i napona na anodi;
√ kratko vreme gorenja � sintilaioni detektori spadaju u brze instrumente jer jenjihovo mrtvo vreme malo u odnosu na druge detektore, ²to za poslediu imavisoku vremensku rezoluiju;
√ kod nekih sintilaionih detektora mogu¢e je razlikovati £estie na osnovu nji-hovog oblika signala.
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GLAVA VOpis eksperimenta
Eksperiment je postavljen u prizemlju Departmana za �ziku, Prirodno-matemati-£kog fakulteta u Novom Sadu (nadmorska visina 80m). Iznad detektorskog sistemanalazi se pokrovni sloj od 15 cm betona.Detektorski sistem sastoji se od dva plasti£na sintilaiona detektora.V.1 Plasti£ni sintilaioni detektorPlasti£ni sintilaioni detektori su tipa R500x50 N 500/2-E2-P-X, proizvo�a£a SCIO-NIX (Holandija). Sintilaioni materijal je polistiren koji je obloºen re�eksionim slojempreko kojeg se nalazi neprozirni sloj vinil-folije. [9℄ Osnovne karakteristike polistirenadate su u tebeli V.1. Tabela V.1: Karakteristike polistirena [34℄Polistiren [C6H5CHCH2]nodnos rednog i masenog broja <Z/A> 0.53768gustina ρ 1.06 g/cm3srednji jonizaioni potenijal I 68.7 eVindeks prelamanja n 1.59kriti£na energija miona Eµ c 1 183GeV

Slika V.1: Fotogra�ja sintilaionogdetektora u laboratoriji
Dimenzije sintilaionog detektora su

50 cm×50 cm×5 cm, dakle njegova masaje 12.9 kg. Sintilaioni detektor povezanje sa fotomultiplikatorom. Fotogra�ja si-ntilaionog detektora data je na slii V.1.Kosmi£ko zra£enje u detektoru generi²eimpulse od 3V do 5V. Zbog malogrednog broja polistirena, verovatno¢a zafotoefekat se moºe zanemariti.



Glava V Opis eksperimentaV.2 Nuklearna elektronikaNakon prolaska £estie kroz detektor, proizvodi se elektri£ni signal, koji se daljetransformi²e u elektronskim kolima, da bi se dobio signal koji se moºe koristiti. Osnovnekomponente detektorskog sistema su [20℄:
⊲ pretpoja£ava£ (pamp) je ure�aj £ija je osnovna funkija da poja£a slab signaliz detektora i da taj signal prenese do slede¢eg elektronskog ure�aja. Obi£no supostavljeni odmah iza detektora (da se ja£ina signala ne bi smanjila pri prolaskukroz kablove pre poja£avanja). Postoje tri vrste pretpoja£ava£a: strujni, naponskii osetljivi na naelektrisanje. Izlazni signal obi£no nije mnogo poja£an, ali jeprilago�en tako da se moºe dalje transportovati bez gubitaka. Pretpoja£ava£sluºi za uskla�ivanje impedansi detektora sa ostalim komponentama eletkronskogsistema.
⊲ poja£ava£ (amp) ima dve svrhe, da poja£a signal iz pretpoja£ava£a i da gapreoblikuje u formu pogodnu za dalju obradu, tako da pri ovim transformaijama,informaija polaznog signala bude sa£uvana. Potrebne osobine poja£ava£a sulinearnost i stabilnost.
⊲ poja£ava£ brzih signala (tfa) oblikuje signal sa brzim vremenom porasta(10 � 100 ns) tako da smanji gubitke i ²um.
⊲ diskriminator odbauje elektri£ne signale £ija je visina manja od odre�enevrednosti (prag diskriminatora). Diskriminator je ure�aj koji generi²e logi£kiimpuls kada god detektorski signal zadovolji dati kriterijum (kada signal ima ve¢inapon od grani£nog). U ovom eksperimentu se koristi diskriminator konstantnefrakije (fd) koji razdvaja analogne signale na osnovu vremena porasta.
⊲ analogno-digitalni pretvara£ (ad) je elektronski ure�aj koji analognisignal pretvara u digitalni.
⊲ skaler je ure�aj koji registruje (broji) pojedina£ne signale. Za ispravan radskalera signali moraju biti pravilnog oblika, tj. pre skalera signal treba da pro�ekroz diskriminator ili poja£ava£ za oblikovanje signala.
⊲ vi²ekanalni analizator (vka) je instrument koji razvrstava ulazne signalena osnovu njihove visine i broji koliko ima signala odre�ene visine. Vi²ekanalnianalizator sluºi za dobijanje energijskog spektra, eo energijski spektar je podeljenna kanale, a doga�aji se broje u svakom kanalu.
⊲ pretvara£ vremena u amplitudu (ta) je ure�aj koji pretvara vremenskiinterval izme�u dva impulsa u izlazni signal (naponski) £ija je visina propor-ionalna tom vremenskom intervalu. Ovaj pretvara£ po£inje sa merenjem odstart impulsa, a zavr²ava se kada nai�e na stop impuls.
⊲ koinidentni ure�aj odre�uje da li su dva ili vi²e signala istovremeni, akojesu na izlazu se javlja logi£ki signal.
⊲ linija za ka²njenje je ure�aj koji kasni signal za neki vremenski interval (odnekoliko ns do nekoliko s) tako da signal ostaje nepromenjen. Ove linije se koristekada postoje dva razli£ita detektora koja ne rade istom brzinom.A. Dimitrievska 45



Glava V Opis eksperimentaV.3 Prinip rada detekionog sistemaU eksperimentalnoj postavi koja je realizovana dva plasti£na sintilaiona detekto-ra rade u koinidentnom reºimu, tj. registruju se samo oni mioni koji pro�u kroz obadetektora. 50 cm
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Slika V.2: Prostorni ugao koji obrazujusintilaioni detektori

Pored vertikalne komponente, mionimogu da u�u u detektore i pod nekimuglom. �to je upadni ugao miona ve¢i,ve¢i je i pre�eni put miona u detektoru,kao i gubii energije u detektorima. Samomioni koji normalno padaju na detektorimaju minimalan gubitak energije i mini-malan pre�eni put izme�u detektora.Rastojanje izme�u sintilaionih de-tektora je 1.472m, tako da formirajuneku vrstu teleskopa za kosmi£ke mione(slika V.2). Broj detektovanih mionazavisi od prostornog ugla detektorskogsistema, pri £emu mali prostorni ugaoomogu¢ava bolju de�nisanost �uksa ve-rtikalnih miona. U prikazanoj geometrijiprostorni ugao je Ω = 0.46 sr.Na slii V.3 dat je ²ematski prikaz detektorskog sistema.
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Slika V.3: �ema detektorskog sistema(fd � diskriminator konstantne frakije, ta � pretvara£ vremena u amplitudu,vka � vi²ekanalni analizator)Kosmi£ki mioni koji prolaze kroz gornji sintilaioni detektor, stvaraju sintilaijeu njemu koje se prenose do fotomultiplikatora. U fotomultiplikatoru nastaje elektri£nisignal koji je proporionalan intenzitetu sintilaije koju je upadni mion izazvao. Ovajelektri£ni signal se dalje prenosi kroz 50Ω koaksijalni kabal do diskriminatora fd.Zatim se signal iz fd-a koji pripada grani gornjeg detektora vodi na start ulaz tapretvara£a.A. Dimitrievska 46



Glava V Opis eksperimentaNakon prolaska kroz gornji sintilaioni detektor, mion prolazi kroz donji, u kojemtako�e prouzrokuje sintilaije. Na isti na£in sintilaije se prenose do fotomultiplika-tora, a nastali elektri£ni signal kroz 50Ω koaksijalni kabal do drugog fd. Signal izfd-a, koji pripada grani donjeg detektora, se dovodi na stop ulaz ta-a.Diskriminator je pode²en tako da odbauje signale manje od onih koji odgovarajuenergijama fotona odnosno £estia od 3.5MeV. Na ovaj na£in odbauju se fotoni ive¢ina visokoenergijskih elektrona i pozitrona, tako da preostaju samo mioni.ta na osnovu vremenske razlike izme�u stop i start signala, stvara elektri£nisignal £iji je napon proporionalan vremenskom intervalu. Signal se nakon ta pretva-ra£a vodi na vi²ekanalni analizator koji ih snima i razvrstava na osnovu visine (napona).Koinidentni interval predstavlja maksimalno vreme izme�u dva doga�aja za kojese smatra da poti£u od istog miona. Mioni se kre¢u brzinama bliskim brzini svetlosti,tako da je vremenska razlika izme�u start i stop signala u ta reda veli£ine ns.Na merenje ovako malih vremenskih intervala uti£u duºine kablova kroz koje prolazesignali do ta. Dodatna linija za ka²njenje je uvedena u grani donjeg sintilaionogdetektora da se ne bi dogodilo da stop signal stigne pre start signala u ta. U ovojeksperimentalnoj postavi, linija za ka²njenje je pode²ena na td = 15 ns.
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GLAVA VIRezultati i diskusija
VI.1 Vremenska kalibraijaVremenska kalibraija je izvr²ena tako ²to je jedan signal iz gornjeg sintilaionogdetektora podeljen na dva i jedan je odveden kao start, a drugi kao stop signalna ta pretvara£. Na stop signal je priklju£ena i linija za ka²njenje sa poznatimvrednostima vremenskih intervala ka²njenja. start i stop signali su na ovaj na£inrazdvojeni za ta£no odre�ene vremenske intervale. Ovako dobijeni spektar je snimljeni na osnovu njega je izvr²ena kalibraija. Kalibraioni spektar je prikazan na slii VI.1,dok su vrednosti izabranih vremenskih intervala ka²njenja prikazane u tabeli VI.1.

0 50 100 150 200 250 300 350 400
0

1000

2000

3000

4000

5000
 

 

O
db

ro
j

kanal

Spektar vremenske kalibracije

Slika VI.1: Spektar vremenske kalibraije(sastoji se od niza vremenskih spektara pri razli£itim vrednostima ka²njenjana liniji za ka²njenje)



Glava VI Rezultati i diskusijaTabela VI.1: Vrednosti odabranih vremenskih intervala ka²njenja(x je redni broj kanala u ta spektru na kojem se javlja pik)
x [kanal] ∆t [ns]

58 1
97 5
148 10
196 15
249 20
348 30Gra�k zavisnosti vremenskog intervala od rednog broja kanala prikazan je na sliiVI.2. Izvr²en je linearni �t ovih podataka ∆t = a+b ·x, pri £emu su dobijene vrednostiparametara: a = −4.72(10) ns i b = 9.82(5) · 10−2 ns/kanal. Kao proena kvaliteta �taposmatrana je vrednost r2 koja u ovom slu£aju iznosi 0.99989.
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x [kanal]Slika VI.2: Vemenska kalibraijaMioni se kre¢u brzinama bliskim brzini svetlosti, ²to ima za poslediu da mionirastojanje izme�u sintilaionih detektora, u na²em eksperimentu, prelaze za vre-menski interval reda veli£ine ns. Svetlost bi vertikalno rastojanje izme�u detektora
H = 1.472m pre²la za vreme tc = 4.91 ns. Zbog toga se pri izra£unavanju vremenskogintervala izme�u start i stop signala, moraju uzeti u obzir i razlike u duºini kablovaizme�u fotomultiplikatora gornjeg detektora i start ulaza ta-a i fotomultiplikatoradonjeg detektora i stop ulaza ta-a. Uzeto je da se signal kroz 50Ω kabal kre¢ebrzinom ≈ 0.66c.A. Dimitrievska 49



Glava VI Rezultati i diskusijaVI.2 Proena merne nesigurnosti vremena kretanja mi-ona izme�u detektoraEksperimentalnom postavkom moºe da se odredi vremenski interval izme�u starti stop signala, ²to nije stvarno vreme kretanja miona izme�u detektora. U vremenskiinterval izme�u start i stop signala uklju£ena su i vremena putovanja sintilaija dofotomultiplikatora jednog i drugog detektora.Obeleºi¢emo sa ttac vremenski interval koji nam daje detektorski sistem (razlikaizme�u stop i start signala na ta), sa tµ stvarno vreme koje je mionu potrebnoda pre�e rastojanje izme�u dva detektora, sa t1 vreme koje je potrebno sintilaiji daod trenutka interakije miona i gornjeg detektora stigne do fotomultiplikatora i sa t2vreme koje je potrebno sintilaiji da stigne do fotomultiplikatora u donjem detektoru.Na slii VI.3 prikazan je prolaz miona kroz oba sintilaiona detektora, kao i putovanjesintilaije do fotomultiplikatora.
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Slika VI.3: Detektovanje mionaKada mion pro�e kroz gornji sintilaioni detektor, nastaje sintilaija kojoj trebavreme t1 da stigne do fotomultiplikatora i zapo£ne start signal na ta pretvara£u. Uovom koraku nije uzimano u obzir vreme kretanja signala kroz kabal do start ulaza.Dakle, start signal kasni za t1. Nakon vremena tµ od interakije miona sa gornjimdetektorom, mion stiºe do donjeg detektora i u njemu izaziva sintilaiju. Sintilaijiu donjem detektoru treba t2 da bi stigla do fotomultiplikatora i zaustavila stop signalA. Dimitrievska 50



Glava VI Rezultati i diskusijana ta. Dakle, vremenski interval koji ta pokazuje (razlika izme�u stop i startsignala) je odre�en relaijom:
ttac = tµ + t2 − t1 (VI.1)Stvarno vreme potrebno mionu da pre�e rastojanje izme�u detektora je manje od vre-menskog intervala koje nam daje detektorski sistem kada je t2 > t1 (kada je sintilaijiu donjem detektoru potrebno vi²e vremena da stigne do fotomultiplikatora, nego sinti-laiji u gornjem detektoru) i obratno. Dok detektorski sistem pokazuje ta£nu vrednostvremena kretanja miona kada je sintilaijama u gornjem i donjem detektoru potrebnoisto vreme da stignu do fotomultiplikatora t1 = t2. Svetlost se kroz sintilator kre¢ebrzinom υsci = c/n gde je n indeks prelamanja sintilatora (polistiren, tabela V.1).Dakle, do razlike izme�u stvarnog vremena potrebnog mionu da pre�e rastojanjeizme�u detektora i vremena koje se moºe izmeriti pomo¢u ta-a dolazi zbog toga²to mioni padaju na razli£itim mestima na detektoru, pa svetlost prelazi druga£ijarastojanja do fotomultiplikatora.Da bi se proenila vrednost gre²ke izme�u detektovanog vremena i stvarnog vremenakretanja miona, u Mathematii je napisan program koji ra£una sve mogu¢e poloºaje nakojima mion moºe pogoditi detektore. I gornji i donji detektor su podeljeni na delove(matria), broj delova se moºe menjati (posmatrani su slu£ajevi podele na 9, 25, 100).Na slii VI.4 prikazan je na£in podele gornjeg detektora na 25 delova, tako da jednompolju odgovara realna povr²ina na detektoru od 0.01m2.
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2Slika VI.4: Podela gornjeg sintilaionogdetektora na delove
Sa slike se vidi da je mion pogodio(2,4) deo gornjeg detektora, a fotomulti-plikator se nalazi na polju (5,3). Dakle,sintilaija treba da pre�e put od (2,4)do (5,3). Na ovaj na£in se ra£unaju svemogu¢e interakije miona sa oba detekto-ra, tj. ura£unate su sve putanje miona odpolja (2,4) pa do svakog od 25 polja nadonjem detektoru. Ura£unavanjem svihmogu¢ih putanja moºe se odrediti maksi-malna razlika izme�u stvarnog vremenakretanja miona i detektovanog vremena.Na slii VI.5 je prikazana zavisnost detektovanog vremena ttac od stvarnog vremenakretanja miona tµ, kada je detektor podenjen na 100 delova (jednom polju odgovarapovr²ina od 25 cm2).Na slii VI.5 prikazane su tri brzine miona, c, 0.95c i 0.9c. Moºe se zaklju£iti da,na primer, detektovanom vremenu od ttac = 3.5 ns (slika VI.6) odgovara stvarno vrememiona tµ od 4.9 ns do 5.1 ns kada se mion kre¢e brzinom c, od 5.16 ns do 5.32 ns kadase mion kre¢e brzinom 0.95c i od 5.46 ns do 5.58 ns kada se mion kre¢e brzinom 0.9c.Dakle, razlika izme�u detektovanog i stvarnog vremena kretanja miona, zbog razli£i-tih pre�enih puteva svetlosti kroz sintilator do fotomultiplikatora, je do 2 ns. Razlikase smanjuje sa pove¢anjem brzine miona.A. Dimitrievska 51



Glava VI Rezultati i diskusija
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Slika VI.5: Zavisnost detektovanog vremena od stvarnog vremena kretanja miona
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Slika VI.6: Zavisnost ttac od tµ(proizvoljno je odabrana vrednost od ttac = 3.5 ns za detektovano vreme)
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Glava VI Rezultati i diskusijaNa gre²ku u odre�ivanju raspodele brzine miona uti£u i razli£iti pre�eni putevimiona izme�u gornjeg i donjeg sintilatora. Na slii VI.7 prikazan je gra�k zavisnostimaksimalnog odstupanja detektovanog i stvarnog vremena kretanja miona izme�u de-tektora za razli£ite brzine kretanja miona (vreme potrebno da sintilaija do�e do fo-tomultiplikatora je zanemareno). Maksimalno odstupanje se javlja kada se mion kre¢epo najve¢oj mogu¢oj putanji izme�u detektora (dijagonalno).
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za razlicite brzine miona (kada se zanemari putovanje scintilacija kroz detektor)

Slika VI.7: Zavisnost maksimalnog odstupanja |ttac − tµ| od brzine mionaSa gra�ka se moºe zaklju£iti da odstupanje opada sa pove¢anjem brzine miona. Ovagre²ka se moºe prevazi¢i odre�ivanjem srednjeg rastojanja izme�u detektora.Srednje rastojanje izme�u detektora se moºe odrediti numeri£ki na osnovurelaije:
< H >=

∫

dl l W (l)
∫

dl W (l)
(VI.2)gde je l � pre�eni put miona od ta£ke (x1, y1) na gornjem detektoru do ta£ke (x2, y2)na donjem detektoru, a W (l) � verovatno¢a da se mion tim putem kre¢e. Integraija sevr²i po duºini i ²irini sintilaionih detektora. Pre�eni put miona je odre�en relaijom:

l =
√

H2 + (x1 − x2)2 + (y1 − y2)2 (VI.3)gde je H normalno rastojanje izme�u detektora (u eksperimentalnoj postavi H =
1.472m).A. Dimitrievska 53



Glava VI Rezultati i diskusijaDa bi se odredila verovatno¢a putanje miona izme�u detektora, polazi se od poznatezavisnosti �uksa miona od ugla pod kojim se posmatraju:
Iφ = I0 · cos2 φ (VI.4)gde je I0 � �uks vertikalnih miona. Na osnovu relaije (VI.4), verovatno¢a koja odre�ujeugao putanje miona je data kvadratom kosinusne funkije. Dakle, verovatno¢a je:
W (l) =

H2

l2
(VI.5)Srednje rastojanje je:

< H >=

0.5
∫

0

dx1

0.5
∫

0

dx2

0.5
∫

0

dy1
0.5
∫

0

dy2
H2√

H2+(x1−x2)2+(y1−y2)2

0.5
∫

0

dx1

0.5
∫

0

dx2

0.5
∫

0

dy1
0.5
∫

0

dy2
H2

H2+(x1−x2)2+(y1−y2)2

(VI.6)Integral (VI.6) je re²en numeri£ki u Mathematia i dobijena je vrednost:
< H >= 1.4992(2)m (VI.7)Raspodela brzina i ostale relevantne veli£ine odre�ene su na osnovu srednje vrednostirastojanja izme�u detektora.
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Glava VI Rezultati i diskusijaVI.3 Vremenski spektarVremenski spektar na osnovu kojeg je odre�ena raspodela brzina kosmi£kim mionaprikazan je na slikama VI.8 i VI.9. Ukupno vreme prikupljanja podataka iznosilo je
73 800 s.

Slika VI.8: Vremenski spektar prikazan u programu Genie 2000
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[kanal]Slika VI.9: Vremenski spektar(ta spektar, start � gornji detektor, stop � donji detektor)A. Dimitrievska 55



Glava VI Rezultati i diskusijaUkupan broj kanala u spektru je 1024, kojem odgovara koinidentni interval od
100 ns (izabran ta opsegom).Srednje rastojanje izme�u dva detektora, mion pro�e za vremenski interval ∆t, kojise dobija na osnovu rednog broja kanala u vremenskom spektru za izabrane mionskedoga�aje:

∆t = a+ b · x+∆tkab − td (VI.8)Ova relaija ujedno i omogu¢ava dobijanje kalibrisanog vremenskog spektra na osnovuspektra sa slike VI.9. U relaiji (VI.8) a i b su ranije dobijeni koe�ijenti vremenskomkalibraijom, ∆tkab � je vremenski interval koji se dodaje zbog razlike u duºini kablovaod fotomultiplikatora gornjeg sintilatora do start i od donjeg fotomultiplikatora dostop, a td � linija za ka²njenje koja je dodata u grani donjeg sintilatora. U ovomeksperimentu dobijene vrednosti su ∆tkab = 2.53(3) ns i td = 15 ns. Kalibrisan spe-ktar (prema relaiji (VI.8)) je �tovan Gauss-ovom funkijom i prikazan na slii VI.10.Parametri �ta dati su u tabeli VI.2.
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N = N0 +A · e−

(t−tc)
2

2w2 r2 = 0.96612

N0 10(3)

tc 5.102(27) ns

w 3.52(3) ns
A 2 037(14)A. Dimitrievska 56



Glava VI Rezultati i diskusijaSrednja brzina se moºe odrediti na osnovu �tovanog parametra tc, koji predstavljaentroidu �tovane Gauss-ove funkije:
υµ =

< H >

tc
(VI.9)Dakle, srednja brzina miona je:

υµ = 2.9(4) · 108 m
s
= 0.98(13)c (VI.10)Raspodela brzina mionaN(υµ) je odre�ena brojem registrovanih doga�aja u funkijibrzine de�nisane relaijom:

υµ =
< H >

∆t
(VI.11)i prikazana je na slii VI.11.
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Slika VI.11: Raspodela brzina mionaNa levoj vertikalnoj osi nalazi se broj detektovanih £estia, a na desnoj �uks. Saslike VI.11 se moºe zaklju£iti da najve¢i broj miona ima brzinu ve¢u od 0.8c.Impuls miona je odre�en relativisti£kom relaijom:
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Glava VI Rezultati i diskusijadok je kineti£ka energija miona:
Tµ = mµc

2





1
√

1−
(υµ

c

)2
− 1



 (VI.13)Raspodela impulsa i kineti£ke energije miona prikazane su na slikama VI.12 i VI.13.
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Slika VI.12: Raspodela impulsa miona
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Glava VI Rezultati i diskusijaDobijena raspodela kineti£ke energije miona u na²em eksperimentu je ravna zamione energije 0.2GeV−0.6GeV, tj. za Tµ < 1GeV, ²to se slaºe sa drugim posmatra-njima. Me�utim, egzaktna raspodela kinteti£ke energije miona nije mogla da se odredizbog gre²aka u eksperimentu koje se ne mogu izbe¢i u ovoj postavi. Osnovni izvorigre²aka su razli£iti pre�eni putevni miona i razli£ito rastojanje koje sintilaija trebada pre�e u detektorima da bi do²la do fotomultiplikatora.Srednja energija miona na povr²ini Zemlje je oko 4GeV, dok su u ovom ekspe-rimentu detektovani mioni energije manje od 1GeV, ovo smanjenje energije se moºesamo delimi£no objasniti energijskim gubiima miona u tankom pokrovnom sloju iznaddetektora.Na osnovu proene gre²ke, u vremenskim intervalima manjim od 1 ns se ne moºeodrediti da li prikupljeni mioni imaju razli£ite brzine ili se kre¢u razli£itim putanjama iliinteraguju sa sintilatorom na razli£itim mestima. A ukoliko bi pro²irili broj posmatra-nih kanala (tj. pro²irili vremenski interval), onda se moºe govoriti samo o nekoj srednjojvrednosti brzine (ili impulsa ili kineti£ke energije) ve¢eg broja miona, me�utim tadase zbog usrednjavanja gubi prava informaija o raspodeli brzine (impulsa ili kineti£keenergije) miona. Na slii VI.14 prikazana je raspodela kineti£ke energije miona dobijenaobuhvatanjem po 10 kanala vremenskog spektra.
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Zaklju£ak
Detektovanje kosmi£kih miona je veoma zna£ajan deo astro£esti£ne �zike. Danas seispituju kosmi£ki zrai visokih energija kako bi se prona²li mehanizmi njihovog ubrza-vanja. Posmatranjem sekundarnih kosmi£kih zraka na nivou mora, kao ²to su elektroni,mioni i hadroni, moºe se odrediti na£in formiranja kaskada u atmosferi, pa i sastav pri-marnog kosmi£kog zra£enja koje je prouzrokovalo ove sekundarne £estie u atmosferi.Raspodela brzine i kineti£ke energije miona je odre�ena merenjem vremena potre-bnom mionu da pre�e rastojanje izme�u dva sintilaiona detektora.U ovom radu odre�ena je srednja brzina miona 0.98(13)c, dok o£ekivana vrednostiznosi 0.9992c. Naime, srednja vrednost energije miona na nivou mora iznosi oko 4GeV,dakle, mion treba da se kre¢e brzinom 0.9992c. Dobijena vrednost srednje brzine, uovoj eksperimentalnoj postavi, se nalazi unutar 2% od o£ekivane vrednosti. Manjavrednost kineti£ke energije miona koja je odre�ena ovim eksperimentom se ne moºe upotpunosti objasniti gubiima energije miona pri prolazu kroz tanak pokrovni sloj kojise nalazi iznad detektorskog sistema. Uzrok verovatno leºi u tome ²to i relativno malanepreiznost odre�ivanja brzine miona, kada je ona bliska brzini svetlosti, uzrokujezna£ajne promene kineti£ke energije.U radu su razmatrane i razli£ite vrste gre²aka koje uti£u na odre�ivanje brzinemiona izme�u dva detektora. Zbog jako malih vrednosti posmatranih vremenskihintervala, mora se voditi ra£una o razlii u duºini kablova od gornjeg sintilaionogdetektora do start ulaza ta-a i od donjeg sintilaionog detektora do stop ulazata-a.Prikazane su i raspodele brzine, impulsa i kineti£ke energije miona. Dobijenaraspodela kineti£ke energije miona je ravna za energije miona manje od 1GeV, ²to seslaºe sa drugim posmatranjima. Me�utim, zbog kratkih vremenskih intervala zna£a-jnu neodre�enost u eksperimentu unosi na£in prolaska miona tj. da li je u pitanjuvertikalna komponenta ili mion pada na detektorski sistem pod nekim uglom. Do rasi-panja rezultata dolazi i zbog razli£itog rastojanja koje sintilaija treba da pre�e udetektorima do fotomultiplikatora. Dakle, stvarna raspodela brzine i kineti£ke energi-je miona je donekle maskirana u izvedenom eksperimentu zbog prethodno navedenihrazloga.
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