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POKROKY MATEMATIKY, FYZIKY A ASTRONOMIE
ROENIK XI — &IsLO 4

NEUTRINOVA ASTRONOMIE

Josip KLECZEK, Ondfejov

Pisobeni neutrina na ostatni elementdrni ¢dstice je nesmirné slabé. V slabé interakci
neutrina tkvi pfi¢ina slabosti i sldvy neutrinové astronomie. Pesimisté ji definuji
jako ,,mnoho povyku pro nic*, optimisté jsou piesvédceni, Ze jim neutrino dd odpo-
v&d na n&které paldivé otizky o Zivoté vesmiru. Clének popisuje snahu astrofyziki
poznat vlastnosti této plaché a bdzlivé Cdstice, kterd v budoucnu muZe podstatné
pfispét k prohloubeni nasich védomosti o vesmiru.

UvVoD

V neddvné dobg vzniklo n€kolik novych odvétvi astronomie. Novd technika a nové
objevy v pfibuznych v&€dnich oborech daly vzniknout rddiové astronomii, gama-
astronomii, rentgenovské astronomii, infracervené astronomii, astronomii vysokych
energii a neutrinové astronomii. Posledni z nich se vyvinula béhem posledniho ¢tvrt
stoleti, a proto nestacila je§té dozrdt v solidni v&dni obor. VZdyt jesté neni na svété
ani jeden pofddny neutrinovy teleskop. Situace je viak jind nez v dob& Galileové, kdy
opticky dalekohled objevoval pfedevsim skutednosti ve vesmiru (Jupiterovy mésicky,
skvrny na Slunci aj.). Neutrinové pozorovdni md pfedeviim potvrdit sprdvnost po-
znatkd ziskanych cestou ryze teoretickou (napf. pfimo méfit teplotu hvézdného
nitra).

Informace o Zivoté hvézd pfichdzeji na povrch nasi Zemé& v proudu fotontl, pro-
dukovanych elektromagnetickymi interakcemi elementdrnich &dstic na povrchu
hvézdy. RozloZeni fotoni podle jejich energie (spektrum hv&zdy) nds informuje
o prostiedi, v némZ se fotony zrodily. Pomoci spektra hvé€zdy uréujeme teplotu,
tlak, chemické sloZeni jejtho povrchu, excitaci a ionizaci atomi a disociaci molekul,
magnetické pole, turbulenci v jejich povrchovych vrstvach, i pohyb hvézdy samé
vzhledem k nasi sluneéni soustavé. Klasickd astrofyzika pouZivala pfedevsim fotoni
svételnych (optickd astrofyzika). Moderni technika velmi rozsifila obor studovaného
zdfeni o fotony vy3Sich energii (X-astronomie, y-astronomie) i o fotony o energiich
niziich neZ maji fotony svétla (infralervend astronomie a rddiovd astronomie).
Tato odvétvi astronomie — véetné astronomie optické — bychom mohli nazvat
fotonovou astronomit.
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Naskytd se oviem otdzka, zda fotony jsou jediné &dstice emitované z hvézd. Z mé-
feni pfistrojii na meziplanetarnich sondach vime, Ze napf. Slunce je zdrojem slu-
necniho vétru, to jest protont, elektrond, a-Cdstic i jinych jader, které se pohybuji
meziplanetdrnim prostorem rychlosti n&kolika set km/sec sm&rem od Slunce. Kor-
puskuldrni emise Slunce obsahuje n€kdy Edstice s rychlostmi vys§imi, které se blizi
rychlosti sv&tla (kosmické zdfeni). Ve nasv€d&uje tomu, e i jiné hvézdy jsou vydat-
nymi zdroji korpuskuldrni emise, tzv. hvézdného vétru. Tyto korpuskuldrni emise
v§ak — s vyjimkou Slunce — astronomiim ve vyzkumu hvézd p¥ili§ neposlouZi, nebot
vlivem magnetickych poli v mezihvézdném prostoru nejsou dréhy Cdstic pfimocaré,
ale slozité kfivky. Magnetické pole sluneéni soustavy a Zemé samotné kromé toho
zabrafiuje pomalej§im &dsticim z jinych hvézd pronikat aZ k Zemi. Jen Cdstice kos-
mického zdfeni jsou dostatecné energetické, aby pronikly ochrannym valem magne-
tického pole aZ k povrchu zemskému. AvSak ani o nich nelze s urditosti fici, z které
éasti vesmiru pfichdzeji, nebot jejich drahy jsou sloZité a sméry, z nichz prichdzeji,
jsou rovnomérné rozloZeny po obloze.

Tyto nedostatky — zptlisobené vlivem magnetickych poli na ndboj ¢dstic — nemd
neutrino, &astice $ifici se pfimocafe rychlosti téméf svételnou, nebot neni elektricky
nabita. Usek astronomie, ktery vyuZivd neutrin (misto fotonit) ke studiu vesmiru,
se nazyvé neutrinovd astronomie (také neutrinovd astrofyzika, nebot jejimi pra-
kopniky jsou pfedev§im fyzikové). Pfedmé&tem jejiho studia je

nitro Slunce,

nitra hvézd (zv1dt& t&ch, jejichZ stfedovd teplota pfesahuje 600 miliéni stupiii),

exploze supernov a jader Galaxii,

mezihv&zdnd hmota (kde zdrojem neutrin jsou interakce kosmickych paprski
s mezihvézdnou hmotou),

radiové zdroje,

celkovd struktura vesmiru (nebof neutrinovd slozka pfedstavuje pravdépodobné
zna&nou &dst celkové energie ve vesmiru). Pfimé méfeni neutrinového toku na Zemi
neni neuskuteCnitelné a dd neutrinové astronomii rdz experimentdlni védy opirajici
se o pfimd méfeni.

Pii reakcich mezi elementdrnimi ¢dsticemi zUstdvaji zachovdny nékteré veli€iny
(hybnost, thlovy moment, elektricky ndboj, celkovd energie a n&které jiné vlastnosti).
A bylo to prdvé zddnlivé naruseni zdkona o zachovdni energie pf¥i beta-rozpadu,
které vedlo k objevu neutrina.

NEUTRINO

Pii radioaktivnim rozpadu vysild jddro y-foton, a-Cdstice nebo eleIEtrony (beta-
rozpad). Podle teorie odpovidd jédru uritého druhu systém energetickych stavi. Pfi
radioaktivni emisi pfechdzi jddro ze stavu vy$siho do niZ§iho s pfesné definovanym
energetickym rozdilem. OCekdvali bychom, 7e emitované &dstice budou mit stejnou

energii. Tak tomu skute¢né je pfi radioaktivni emisi a-Cdstic a y-fotont. AvSak elek-
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trony emitované z jadra maji rizné energie, od nuly aZ po rozdil stavii jddra. Energe-
tické spektrum rozpadovych elektroni je spojité, kde?to a-Cdstice a y-fotony maji
spektrum ,,monochromatické‘, ¢drové. P¥i f-rozpadu se z jddra také vysle uréitd
energie, odpovidajici rozdilu hladin. Av8ak elektron odnd$i pouze &dst této energie;
druhd &dst je undSena Cdstici bez ndboje o velmi slabé interakci, tzv. neutrinem
(malou neutrdlni &dstici).

Velmi slabé pusobeni neutrin na jiné Cdstice je pfi€inou, Ze je pozorovatelné jen
se znaénymi obtiZemi. Jeho
hmota (masa) je nulovd, pfes-
né&ji feCeno: mensi neZ tisicina
hmoty elektronu (< 1073%g).
Podobné jako u fotoni — &ds- P P
tic bez klidové hmoty — ndle- >oo
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Obr. 1. Spektrum neutrinové — po- 04— \e*
dobné jako fotonové spektrum — ~
jekombinaci kontinuaa &ar. Reakce ptp->dtvte’
znazornéna v horni &ésti obrazku
(tj. reakce A v tabulce I) dava vznik

neutrinu o energii E ekviva-
lentni hmota E[c’.

spojitému spektru ze Slunce (viz téz p

obr. 3). Pri energetické sraZce dvou ‘w.
protont (p) vznikne deuterium (d), v

pozitron (e*) a neutrino (v). Pro- v&q\

G

()

/

toze hybnost undaseji tfi ¢astice, mi- e

Ze mit neutrino rizny smér ariiznou

energii. Spektrum neutrin z této re-

akce jetedyspojité. Prostfedni obra- . p+pte—>d+w
zek znazorfiujereakci, pfiniZdocha-
zi k trojné srdzce. Dva protony a
elektron davaji vznik deuteriuaneu- p+p+e.
trinu. Ponévadz vysledkem této re-
akce jsou jen dvé ¢astice, mohou se
pohybovat pouze v opaénémsméru.
Emitovana neutrina maji tedy vzdy
stejnou energii, jak vyplyva ze za- P+P_ spojité g
konu zachovéni hybnosti a energie.
Ruznost kinetické energie &éstic J
(protonu a elektronu) je nepatrna
(~ keV) ve srovnini s energii uvgl-
nénou interakci (~ MeV). Neutrina emitovana prostiedni reakci vytvofi spektralni Céru,
nepatrné rozsifenou tepelnym pohybem protoni. Tato &4ra je ve spodnim obrazku oznadena jako
p+ p+ e~ avobrazku 3 jako p + p. Ponévadz prostfedni reakce ma v nitru Slunce mnohem
mensi pravdépodobnost neZ reakce horni, je ¢4ra slabsi neZ kontinuum p + p, jak vidime na obr. 3.

spektrum

Eérové#

pocet neutrin

d

energie
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Pro predstavu, jak slabé jsou sily pilisobici mezi neutrinem a ostatnimi ¢dsticemi
uvedme, Ze za cely Zivot projde lidskym télem asi 10%* neutrin. Z nich pouze jedno
je v téle zachyceno. Z diivodii velmi slabé interakce prochdzeji neutrina i nasi Zemi
bez prekdzky. Z 10'° neutrin o energii 10 MeV, kterd projdou Zemi, md pouze jedno
nadéji na zachyceni. Tok neutrin ze Slunce je proto prakticky stejny v poledne jako
o pulnoci. Nepfekvapi nds proto, Ze pfistroje na méfeni toku neutrin jsou umistény
hluboko v dolech.

Tok neutrin z jadra Slunce a hvézd nemohou zastinit ani obrovské masy hvézdné
ldtky, jimiZ je jadro obklopeno. Kdyby nase o¢i byly citlivé na neutrina misto na foto-
ny, vidéli bychom Zhavd jadra hvézd. Obraz oblohy by potom byl zcela odli$ny od
obrazu fotonového. Neutrinové Slunce by byla pouze mald, intenzivni te¢ka o pra-
méru stokrdt men$im neZ viditelny kotou¢ Slunce. VétSina hvézd by byla slabsi,
nebot neutrinovy tok pfedstavuje pouze n€kolik procent celkové energie vyzafované
normdlni hvézdou. AvSak masivni hvézda, jejiZ jddro dosdhlo teploty pfes Sest set
miliénl stupiid, vyzafuje svou energii pfedevsim ve formé neutrin. Takovd hvézda
by se jevila mnohem jasn&jsi v neutrinech nez ve fotonech. Cas od &asu (asi jednou za
sto rok@ v urdité galaxii) by na dobu asi jedné minuty vzplanula ngkterd z jasnych
hvézd takovou mérou, Ze jeji neutrinové zdfeni by se rovnalo celkovému svétel-
nému zdfeni mnoha tisic galaxii. Nase oci jsou vSak citlivé na svétlo, proudy neutrin
z nitra hvézd jimi prochdzeji, aniZ bychom si to uvédomovali a obraz neutrinové-
ho vesmiru je zatim jen vykonstruovany logickou tivahou.
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Obr. 2. Znazornéni dileZitych neutrinovych reakci. Levy obrazek ukazuje rozpad neutronu podle

reakce (1). JestliZe tento proces postihne neutron v atomovém jadru, hovofime o beta-radioakti-

vité. Stfedni obrazek znazoriiuje reakci (4). Je zdkladni dilezitosti pro detekci antineutrin (v).

Podrobné je technika detekce pomoci prostfedni reakce popsadna v odstavci b), v kapitole Detekce

neutrin. Pravy obrazek znazoriiuje reakci, kterd rozhoduje o zZivoté hvézd v pozdéjsi fazi vyvoje.

Ztraty energie hvézdy v neutrinech jsou podstatné v&tsi neZ ztraty ve formé zafeni fotonového
(viz k¥idu a odstavec c) v kapitole Pfirozené zdroje neutrin).

Podle teorie md kazdd Edstice svou anti€dstici a neutrino neni vyjimkou. Neutrinu
odpovidd antineutrino. Je-li elektron emitovany pfi f-rozpadu povaZovdn za Céstici,
musi byt neutrino anti&dstici. Cdstice provdzejici f-rozpad je tedy antineutrino
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(%) (obr. 2).

(1) n - p + e + v

neutron — proton + elektron + antineutrino.

Ndzev neutrino v uzsim slova smyslu se ponechdvd pro &dstici pfi f*-rozpadu, to

e

jest neutrdlni Edstici provdzejici radioaktivni emisi pozitront z jddra:

() p - n + e + v

proton — neutron + pozitron + neutrino .

Vedle svého plivodniho posldni — nést ¢dst energie a hybnosti pfi beta-rozpadu —
se neutrino stalo duleZitym partnerem v soustavé elementdrnich &dstic. VSechny
fermiony (&dstice se spinem 1/2, to je elektron, pozitron, y-mezon, proton, neutron,
hyperon a odpovidajici antitdstice) mohou pohlcovat nebo emitovat neutrino.
Dvojice fermionli se pfitom miize ménit v jinou dvojici. Takové pfemény maji
malou pravdépodobnost, kterd je zna¢né zdvisld na uvoliiované energii a nikoli na
tom, o jaké fermiony jde. Vznik €dstice je pfi téchto procesech rovnocenny se zdanikem
anti¢dstice a naopak. Podle tohoto posledniho pravidla miZeme napiiklad (1) psat

(3) n+vop+e
a (2) pak
4) p+ V- n+e* (energeticky préh 1,8 MeV)

Podle rovnice (3) neutron pohlti neutrino a méni se v proton a elektron. Tato rovnice
vyjadfuje nejbéZnéjsi neutrinovou reakci a je zpravidla psdna v ekvivalentni formé
(1), v niZ vznik antineutrina ¥ (na prvé stran& 1) nahrazuje zdnik neutrina v (na levé
strang 3).

Reakce typu (1) je pozorovand. Neutron se podle ni rozpadd, a to za dobu asi
12 minut. Uvolni se pfitom energie 782 keV. Emise y-fotonu o stejné energii by pro-
béhla za dobu podstatn& krati (~ 107'® vtefin). Pomalost je typickou vlastnosti
neutrinovych interakei (slabych interakcf).

Rovnici (1) miZeme oviem psdt ve zcela ekvivalentni formé& tak, Ze misto vzniku
elektronu budeme uvaZovat zdnik pozitronu

(%) n+et>p+ 7.
Tato reakce — podobné jako ostatni reakce mezi ¢dsticemi — muiZe probihat obrd-
ceng, jestliZe &dstice na pravé strang (5) maji potfebné mnoZstvi energie. Obrdceni

Sipky tedy znamend, Ze se plvodni reakce exotermickd stivd endotermickou (4).
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Podobné z (3)

(6) p+e ->n+v

Tato reakce, to jest zachyceni elektronu protonem, je zdrojem neutrin, probihd-li
v jddfe argonu Ar3’. Jddra radioaktivniho argonu 37 zachyti vnitfni elektron ze
své elektronové slupky (obrdceny f-rozpad), tim se jeden z protonit méni v neutron
a uvolni se neutrino (v) Polocas zachyceni elektronu je 34,3 dne a uvolnénd energie
je 0,8 MeV. Argon se stavd chlérem, prvkem s atomovym ¢islem o jednotku niZ$im

(7) AT + e > CP7 + v
Cili v jadre:
6) p+e >n+v.

Rozpad neutronu (1) je zdrojem antineutrin ¥ a reakce (7) je zdrojem neutrin. Je§té
budeme o ni — pfesnéji fe€eno o jeji obracené formé — hovofit, nebot se uziva pfi
detekci neutrin.

Kromé& uvedenych dvou druhii (stavil) neutrina, nazyvanych elektronové neutrino
a elektronové antineutrino, existuji jeSt€ mionové neutrino a mionové antineutrino
(neutretta). Oba posledni druhy (stavy) — znagené v, a ¥, — byly objeveny pomé&rné&
neddvno. Vznikaji p¥i rozpadu &éstic, kde se vyskytuji u-mezony (u*, u~), napt. pfti
rozpadu kladného a zdporného n-mezonu:

(3) o ut 4y,
a
9) T u + ¥,

Rozpad (8) a (9) prob&hne za dobu 3 x 1078 vtefiny pro n-mezon v klidu. Rozpady
a reakce s neutriny se fidi pfisnymi vybérovymi pravidly a prdvé tato pravidla urcuji,
o ktery ze ¢tyf druhl neutrina jde.

VZNIK NEUTRIN
Prvni reakci v astrofyzice, kterd zavddéla neutrina do energetické rovnovahy hvézdy,
byl tzv. Urca-proces. Vzhledem k novym poznatkiim o atomovych jadrech a struk-
tufe hv€zdného nitra md vSak Urca-proces dnes vyznam spiSe historicky. Sestdvd ze
dvou po sobé ndsledujicich reakci:

(10) e +N2Z)>NZ - 1)+ v,
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(11) N(Z - 1) QN(Z) +e + 7,

kde N(Z) je jadro se Z protony. V prvni reakci (obrdceny beta-proces (6)), kterd
mizZe probihat jen ve velmi horké plazme& (energie n&kolik MeV) se &dst energie elek-
trond m&ni v neutrino a radioaktivni jddro N(Z — 1). To se pak rozpadd podle (1)
a emituje antineutrino, jak zndzoriiuje druhd reakce Urca-procesu. Energie horké
plazmy tim pfechdzi v neutrino a antineutrino, kterd z plazmy bez piekdZky unikaji.
Radioaktivni izobar N(Z — 1) musi byt hmotn&jsi ne? jddro N(Z), aby mohlo dojit
k beta-rozpadu. Proto energie elektronu musi byt vétsi neZ rozdil energii obou izo-
bari N(Z -1)a N(Z). Aby se Urca-proces uplatnil, musi byt plazma dostatecné
horkd (~ 10° °K) a vhodnd jddra N(Z) musi byt v dostateéném mnoZstvi. Podrobny
rozbor ukdZe, Ze vhodn4d jddra byla ve hvézde jiZ ,,vypdlena‘* v pfedchdzejicich obdo-
bich vyvoje hvézdy. Pro energetické ztrdty hvézd v pozdéjsich vyvojovych stadiich
jsou mnohem dulezit&jsi jiné procesy, pfedeviim proces (22). NeZ pohovofime o moz-
nych procesech, pfi kterych v nitru hvé€zd vznikaji neutrina, objasnime nezvykly
nazev reakce (10, 11). GAMOW a SCHONBERG zvolili nazev Urca podle proslulého
kasina v Rio de Janeiru. Mizeni penéz se stolll, kde se provozuji hazardni hry, pfi-
pomina nezadrZitelné mizeni energie z nitra hvézd tvofenim neutrin.

Kromé reakci, o nichZ jsme dosud hovofili, jeZ ddvaji vzniknout neutriniim a anti-
neutriniim, lze pomoci teorie slabych interakci odvodit nékteré dal$i moZné procesy.
Zminime se o nich velmi struéné&. Zdvislost vydatnosti jednotlivych reakci na teploté
vyplyva z tabulky

a) neutrinové brzdné zdfeni elektronu nebo pozitronu v poli jédra N(Z)

<

(12) et + N(Z)>e* + N2Z)+ v +

<

(13) e" +N(Z)—>e +NZ)+ v+
b) rozptyl elektronu na elektronech

(14) et +et et +et +v+

<1

(15) e +e se te +v+

c) fotoneutrino (z fotonu gama v poli elektronu)

<

(16) y+etoet +v+
(17) y+e —>e +v+ 7

d) fotoneutrino (z fotonu gama v poli jddra)
(18) Y+ NZ)>NZ)+v+ 7
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e) y — y neutrino
(19) y+y-o>y9+v+
(20) y+yov+
f) anihilace elektronu a pozitronu, vytvofenych pfi procesu

Y+ NZ)->NZ)+e" +e,

to je
(21) et +e >V 4
(22) e"+e  +NZ)>NZ)+v+ ¥

g) rozpad plazmonu Q (plazmon je kvantum plazmovych vln, podobné jako foton
je kvantum elektromagnetickych vin)

(23) Qv+ 7
h) energetické rekombinace atomu:
(24) e~ (volny) — e~ (vdzany) + v + ¥

Procesy pro vznik mionového neutrina a antineutrina jsou obdobné (az na to, Ze
v pfechodném stadiu vznikaji u-mezony). Tak napf.:

(25) yHy oyt

(26) 7y + N(Z)> N(Z) + v, + 7,

(27) y+y-v,+ 9, (prokT=m,e*, tojeT = 1,2 x 102 °K)
(28) Qv + 7,

DETEKCE NEUTRIN

I kdyZ interakce neutrin jsou velmi slabé, pfece jen pravdépodobnost jejich zachy-
ceni neni nulovd. Zminime se o né€kolika metoddch detekce neutrin. Nékteré jiz byly
realizovdny, jiné jsou zatim v pldnu.

a) Detekce neutrin chlérem 37 (pokus Davisiv). Zachyceni elektronu jédrem
argonu 37 je proces exotermni, pfi némzZ se uvolfiuje energie 0,814 MeV. Naopak
neutrino s energii vétsi nez 0,814 MeV md jistou pravdépodobnost, Ze bude zachyceno
chlérem 37. JestliZe se tak stane, prob&hne endotermni reakce

(29) v+ CP?7 - Ar®” + e™ (energeticky préh 0,814 MeV)
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v jadfe
(3) neutrino + neutron — proton + elektron .

Je to obrdcend reakce (7). Tato reakce slouZi k detekci neutrin ze Slunce. My§lenku
vyuZit (29) k detekcineutrin navrhl Bruno PONTECORVO a poprvé ji realizoval Raymond
Davis z Brookhaven National Laboratory. Jako detektoru je uZito perchlorethylenu
C,Cl,, coZ je bézny Cistici prostfedek, a tedy levny. Pro malou interakci je tieba
uZit velkého mnoZstvi perchlorethylenu. V poslednim pokusu Davis pouZivda celkem
400 tisic litrd C,Cl, (zaplnil by jim olympijsky plavecky bazén) a celou neutrinovou
observatof umistil do hlubokého dolu v Jizni Dakot&, aby odstinil rusivy vliv kos-
mického zdfeni. Za jeden mésic vznikne v detektoru podle (29) zhruba dvé st& atoml
radioaktivniho argonu 37. To je nesmirné malé mnoZstci vzhledem k 400 tisicim
litrd. Extrakce radioaktivniho argonu z C,Cl, je technickym divem. Spo¢ivd na
poznatku, Ze atomy s podobnou vné&jsi elektronovou slupkou maji snahu se seskupo-
vat. Argon je inertnim plynem se zaplnénou vnéjsi slupkou. Davis proto pouZivd
hélia, které nechd probubldvat kapalinou C,Cl,. Hélium undsi argon s 90% ucin-
nosti. Potom plyn chladi na 20 °K, argon zachycuje uhlikem. V po¢ita¢i pak méfi
gama-kvanta emitovand v disledku rozpadu A37.

Aby bylo moZno pfejit k celkovému po&tu neutrin emitovanych Sluncem (s energii
> 0,814 MeV), je tieba zndt pravdépodobnost (efektivni priifez) zachyceni neutrina
jddrem chléru 37. Pravdépodobnost byla vypodétena pomoci matematického modelu
jadra CI*7, a to pro viechna neutrina emitovand termonukledrnimi reakcemi v nitru
Slunce. Ukazuje se, Ze Davisiiv detektor méfi z 909 neutrina produkovand pfi
radioaktivnim rozpadu béru 8. Tato neutrina jsou totiZ nejenergeti¢téjsi neutrina
produkovand v nitru Slunce. V celkovém neutrinovém toku ze Slunce pfedstavuji
neutrina z béru 8 pouze 0,19,. Pravdépodobnost zachyceni neutrin chlérem 37 je
(3,6 £ 2) x 1073* na atom pozemského CI*” za 1 sec. Termonukledrni reakce, kterd
vede k syntéze B® a tim k emisi neutrin z béru (Tab. I, G, H) je velmi citlivd na teplotu
v jddru Slunce T.. Jeji efektivni prifez

(30) o~ T4,

Tak je Davistv pfistroj velmi citlivym sluneénim teplomérem. Pfesnost =+ 50%,
v ureni neutrinového toku ze Slunce znamend + 109 pfesnost pfi urleni stfedové
teploty Slunce.

Pivodni pokus Davistiv, provedeny pouze se 4 tisici litry C,Cl,, mohl stanovit jen
horni mez

T.<2x 10" °K.

Modely Slunce vedou k niz§im hodnotém pro T,(13 aZ 16) x 10° °K. Tak ndm neutri-
nova astronomie brzy uréi stfedovou teplotu Slunce a ovéfi sprdvnost dosavadnich
teorii o stavbé hv&zd.a produkci hvézdné energie.
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Tok neutrin z ostatnich neutrinovych zdroji vesmiru by nemél Davisova méfeni
narusovat. Zd4 se, Ze je mnohem mensi neZ neutrinovy tok sluneéni. Tento pfedpo-
klad lze ovéfit tak, Ze se vyuZije excentricity drahy Zemé kolem Slunce. Vzddlenost
Zeme od Slunce kolisd, a proto musi kolisat i slune¢ni neutrinovy tok, a to o 7%,.

Za zminku stoji, Ze Davisiv pokus byl piivodn€ uren k tomu, aby dokdzal,. ze
neutrina a antineutrina jsou riizné Cdstice. Dlikaz zdleZel v tom, Zze v C,Cl, nebyly
vytvofeny Zd4dné atomy Ar®’, kdyz C,Cl, bylo vystaveno intenzivnimu toku anti-
neutrin z atomového reaktoru. Tohoto zdporného vysledku se dosdhlo v roce 1956.

b) Detekce antineutrin (L. Cowan, F. REINES). Poprvé bylo antineutrino expe-
rimentdlné dokdzdno v roce 1953 v Savanah River, Georgia, USA, kde je obrovsky
atomovy reaktor. St&pné produkty v reaktoru jsou bohaté na neutrony. Rovnovadhy
v jadfe je dosaZzeno pfeménou neutronil v protony. Tak rozpadem neutronid vznikd
intenzivai tok antineutrin z atomového reaktoru (10'* ¥/cm? sec).

Detekce antineutrin se kond na zdklad& (4), pfi niZ antineutrino je zachyceno
protenem (efektivni pritfez srazky je 10™** cm?). Hlavni slozkou mé&ficiho pfistroje
je asi tisic litr vody, jejiZz vodik zachycuje antineutrina. Ve vodé je rozpustén CdCl,.
Vznikly neutron se zpomaluje vodou a je zachycen béhem 10 mikrosekund atomem
kadmia. Pfi absorpci je vyzdreno y-zdreni.

Dal3j &dstici, kterd v reakci (4) vznikd, je pozitron. Ten se pfi setkdni s elektronem
méni v y-zafeni. A tak jedno pohlcené antineutrino dd vznik dvéma zdbleskiim
y-zdfeni, kterd po sobé ndsleduji v intervalu nékolika mikrosekund. Elektronickd
<dst detektoru vybird jen ty zdblesky, které maji odpovidajici energii a ndsleduji po
s0bé v uvedeném intervalu. Tim se vyloudi vliv kosmického zdfeni a jiné zdroje Sumu.

A&koli detektorem postavenym u reaktoru prochdzelo kazdou vtefinu 10'7 anti-
neutrin, zaregistrovaly se za hodinu pouze tfi reakce vyvolané antineutrinem.

Tato metoda detekce antineutrin bude po zdokonaleni dileZitd i pti vyzkumu vesmi-
ru, nebot antineutrina jsou také vyzafovdna z hvézd.

¢) Rozptylu neutrin na elektronech
(31) v+e v +(e7)

vyuZivaji F. REINES a W. R. KroOPP ke studiu spektra slunecnich neutrin. Neutrina pfi-
chdzejici ze Slunce mayji jistou pravdépodobnost, Ze zasdhnou elektrony na povrchu
Zemé (efektivni pritez 10** cm?), udéli jim impuls a energii. ZasaZeny elektron se
pohybuje ve sméru dopadajiciho neutrina, pficemZz odchylka v obou smérech je
mensi neZ 10°. Z energie a sméru elektronu lze vypocitat energii ptivodniho neutrina.

V prvém pokusu pouZili Reines a Kropp 200 litr&t CH, (5 x 10?8 elektronit), které
umistili 650 m hluboko v solném dole ve stdté Utah. Detektor byl obloZen Cerenko-
vovymi pocitaéi v antikoincidenénim zapojeni, aby se vyloudil vliv kosmického zdfeni.
Za dobu 4500 hodin pfistroj zaznamenal 3 elektrony odpovidajici sluneénim neutri-
nim od 9— 14 MeV, coZ odpovidd toku slunenich neutrin <10° v/cm? sec' (jsou to
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neutrina z bérové reakce H). V&t3im pfistrojem, umisténym hloubgji pod Zemi, bude
moZno dosdhnout pfesnéjsich vysledki. V soucasné dobé se kond Reinesovo méfeni
neutrin ze Slunce a z vesmiru ve zlatém dole u Johannesburgu v hloubce odpovidajici
8500 metri vody. Reinesovym pokusem bude moZno také méfit tok antineutrin ¥
na zdakladé rozptylu

(32) T+e -7 +(e7),

nebot ve vesmiru probihaji reakce, které jsou zdrojem antineutrin.

Reinestiv pokus dovoluje mé&fit energetické spektrum neutrin (popf. antineutrin)
a smér, z néhoZ pfichdzeji.

Na neutrinové konferenci v CERNU v lednu 1965 byla navrZena neutrinovd obser-
vatof v tunelu pod Mont Blankem (2000 metri skdly, coZ je ekvivalentni ~5000 m
vody).

d) K detekci vysoceenergetickych neutrin lze uZit jako terCe elektronii zemské
kury. Vysoceenergetickd neutrina z vesmiru interakci s elektrony v hornindach ddvaji
vznik u-mezonim, které lze detekovat. V disledku zachovdni energie a momentu je
odchylka p-mezonu od ptivodniho sméru neutrina velmi mald. Teleskop méfici takto
neutrina o vysokych energiich md velkou rozli$ovaci schopnost (~ 107 steradidnu).

PRIROZENE ZDROJE NEUTRIN

a) Kosmické zdreni v atmosféfe Zemé. Atmosféra Zemé je vystavena &dsticim
kosmického zdfeni o vysokych energiich. Interakce primdrnich &dstic s jddry atmo-
sférickych atomt ddvd vznik nukleonim, mezonim, elektrontim, y-fotoniim a neu-
trinm. Vysoceenergetickd neutrina a antineutrina (v,, ¥,) vznikaji rozpadem n-me-
zoni (reakce 8 a 9). Ze zndmého spektra mezonit bylo odvozeno spektrum vysoce-
energetickych neutrin a antineutrin, vznikajicich v atmosféfe Zemé.

Sekunddrni kosmické zdfeni skytd zdroj neutrin (energie 10'? eV), vhodnych ke
studiu slabych interakci pfi vysokych energiich. Takova vysoceenergetickd neutrina
nelze zatim uméle v laboratofi vyrobit.

Neutrina z kosmického zdfeni vS§ak mohou pfindset i cenné informace o nékterych
astronomickych objektech, napf. o silnych rdadiovych zdrojich. Technika méfeni se
odliSuje od mé&feni nizkoenergetickych (napf. sluneénich) neutrin. Pro detekci v, a ¥,
navrhli PONTECORVO a CHUDAKOV vyuZiti reakce:

(33) v,+n-op+p”
(34) V,+pon+pt.

Jako detekujici ldtky se uZivd kiry zemské, jejiz neutrony a protony slouZi za teré
« @ ¥,. Vlastni méfeni zdleZi v urCovdni poCtu a sméru mezonl v hlubokém dole.
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Neékolik skupin fyzik® pracuje na detekci neutrin z mezonového rozpadu (Univer-
sity of Utah a Case Institut of Technology v USA, Tata Institute v Indii).

b) Neutrinovd emise ze Slunce. Zdrojem neutrin ve Slunci jsou nékteré reakce
v pp-fetézci. Za vysoké teploty ve stfedovych oblastech Slunce pievaZuje pp-feté-
zec nad CNO-cyklem. V§imnéme si, Ze v fetézci pp jsou celkem tfi moZnosti. Nicmé-
né celkovy vysledek je vzdy preména &tyf protonivjddro hélia («-&dstici), uvolnéni
energie a emise dvou neutrin.

Jsou tfi hlavni skupiny neutrin emitovanych v pp-fetézci (tab. I):

Vpp (v reakci A), vg,- (v reakci E) a vgs (v reakci H) .

Tabulka I

PP-fetéz je hlavnim zdrojem energie hvézd se stfedovou teplotou nizii nez 16 X 10° °K.

Nejdrive se spaluje vodik, nejhojnéjsi prvek:

p+podtet + v 1,19 x 2= 2,38(MeV)  (A)
d+p—>He+y 549 x 2 = 10,98 (B)
He3 + He®> - He* + p+ p 12,86 ©)

celkem 26,22 MeV,
z toho 2% jsou ztraty v neutrinech

Pozdéji, kdyz je dostatek He*, misto (C) nékdy probiha

He3 + He* - Be” + » 1,59 (D)
Be' + e = Li' +v 0,05 (E)
Li" + p > He* + He* 17,35 (F)

celkem (A), (B), (D), (E), (F) 25,67 MeV,
z toho 49 piedstavuji ztraty v neutrinech

Reakce (D) muzZe viak pokradovat jesté jinou cestou:

Be' +p > B+ y 0,13 MeV (G)
BE > BB+ et + v 7,7 (H)
Be® - He* + He* 3,0 )

celkem (A), (B), (D), (G), (H), (J) 25,8 MeV,

Urceni jejich energie a pravdépodobnosti emise zdvisi na pokusech konanych v nu-
kledrnich laboratofich po celém svété. Celkovd energie uvolnénd pp-fetézcem je
26 MeV a z toho kolem 0,5 MeV (to jest ~3%) je emitovdno ve formé& neutrin.
Celkova uvolnénd energie predstavuje 0,79 energie klidové hmoty Edstic do reakce
vstupujicich (Mproene = 1,67 x 1072* g, takZe klidovd energie jednoho protonu je
mc? = 938 MeV). Jestlize b&hem hvézdného vyvoje doslo k pfeméné asi 1/3 vodiku
v hélium, potom energie neutrin ve vesmiru uvolnénych pp-fetézcem by zhruba byla

0,03 x 0,007 x 0,33 ~107*

klidové energie ldtky ve vesmiru. Pfispévky jinych reakci, zejména v pozdé;jsim stadiu
hvézdného vyvoje jsou mnohem vyssi.
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Jadra tézSich prvku

(potinaje uhlikem C'?) se ziastni produkce energie v nitru

téch hvézd, jejichz sttedovd teplota je vétsi neZ 20 miliénh stupiiti. Tam je rozhodujici
cyklus CNO (tabulka II). Vysledkem je také spojeni &tyF protoni v a- &dstici.

Tabulka II

Reakce cyklu CNO

C'2 4 p >Nty
N'3 > te 4
CB4p>Nty
Nl4+p—>015+y
015—>N15+e+—+—v
N15+p—>C12+He4

1,94 MeV (K)
1,50 (L)
7,55 (M)
7,29 (N)
1,73 0)
4,96 (P)

celkem

Nebo misto (P) v n&kterych ptipadech (1/2200)

N15+p—>016+}'
016+p’)F17+V
F17—>017+e++v
017+p-—>N14—}—He4

24,97 MeV, z toho 6% v neutrinech

12,13 Q
0,60 (R)
1,76 S)
1,19 (T)
celkem 15,68 MeV

ProtoZe pii preméné 4 H! - He* jsou emitovdna dvé neutrina a zndme energii
uvolfiovanou pfi této prem&n& (26 MeV = 26 x 1,6 x 107° erg), miZzeme snadno
uréit tok slunednich neutrin na povrchu Zemé.

Tabulka III

odpovidajici obrazku 3. Energie (E), tok, efektivni prafez reakce g CI37 4+ v —> Ar37 + e~

a pravdépodobnost detekce jednotlivych druht neutrin na povrchu Zemé

kontinuum| &ara p+p v v v v
v Be B N o
p+p stied E H L o
reakce (A) obr. 1 (E) (H) © ©
Emax MeV 0,420 - - 14,060 1,199 1,739
Eprimerns MeV | 0,263 — - 7,250 0,710 1,000
Ex4ry MeV — 1,442 0,861 15,082 2,221 2,761
tok 2 5% 10'° | 1,3 x 108 | 1,2 x 101°2,6 x 107 10° 10°
v/em? sec ’ ’ ?
ef. prifez 0 1,7 10745 [2,8x 10740 1 13%x 10742 | 1,8x 1074 |7,0x 10 4°
— -2
g(cm™ %)
pravdépodobnost 0 2,2x10737(3,3%x 107394010735 |1,8x 10737 | 7,0x 10~ 37
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Tok neutrin na povrchu Zemé =

tok fotonové energie na povrchu Zemé

=2 X

slune¢ni konstanta

26 x 1,6 x 10 %erg
1,34 x 10°

26 x 1,6 x 10°

= 6,5 x 10'° (neutrin/cm? sec).

energie uvolnénd pti 4 H — He*

Hodnota 6,5 x 10'° vcm~2sec™! predstavuje celkovy polet neutrin — bez rozdilu
energie — dopadajicich na 1 cm? zemského povrchu (kolmy na smér ke Slunci) za
1 vtefinu. Jsou v ném obsaZena neutrina z riznych reakci se spojitym spektrem i mo-
nochromatickd. RozloZeni celkového toku ve spektrum je zndzornéno na obr. 3.
Tok neutrin z jednotlivych reakci je v tabulce I11.

p+p (x107)
1010
Be’
>
= 10
Y 1/[[ B
9 N o'
E
=8
g 0 1
& E
é =
3§ 100 --- PP
c o
23
N
£ N (x10%)
s 107 0% (x10%)
B® B (x 10%)
10° 1
01 02 05 1 2 5 10 20 MeV

energie neutrin

Obr. 3. Vypoltené neutrinové
spektrum Slunce. Toky udané
na svislé ose jsou pro povrch
Zemé. Ve velmi nizkych ener-
giich je hlavnim zdrojem neurin
prvni reakce PP-fetézce (Tab. 1,
reakce A; obrazek 1, horni re-
akce). Neutrinové ¢ary vznikaji,
jak jsme vidéli na obr. 1, zachy-
cenim elektronia. Caru p + p
vytvaii proces znazornény ve
stiedu obrazku 1.

V piedposlednim fddku je efektivni prifez ¢ reakce CI1*7 + v —» Ar’7 + e~ pro
neutrina rtzného puvodu. Efektivni priifez roste zhruba se Ctvercem energie nad
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kritickou energii uvazované reakce. Posledni fddek tabulky uddvd pravdépodobnost,
e jeden atom chléru C1*7 na Zemi bude interagovat se slune¢nim neutrinem daného
puvodu. Vidime, Ze nejdileZitéjsi pro detekci slune¢nich neutrin jsou neutrina vpg.
a potom vg,. Pov§imnéme si vlivu na efektivni prifez: vy vyvolaji desetkrat vice reakci
nezZ vg,, i kdyZ jejich tok je 500 x slabsi.

Vidime, %e by bylo tfeba ~1035 atomt chléru, aby kaZdou vtefinu probéhla
reakce (29). To je obrovské mnoZstvi, které je tfeba vykompenzovat del3i pozorovaci
dobou. Aviak ta je omezena polotasem rozpadu Ar®’ na 35 dnit (~3x 10° sec).
V pokusu se 4000 litry C,Cl, Davis mohl ur¢it pravdépodobnost reakce

(35) Y#,0 <3 x 107 3*sec”! (CI)7*,
coZ odpovida

®,, <1,5x 108 vyem Zsec™!.

Teoreticky vypocet (viz tab. I11.) je desetkrdt mensi neZ horni mez (35). Z vysledki
Davisovych je v§ak moZno stanovit sttedovou teplotu Slunce na <2 x 107 °K. Pro
zpresnéni méfeni Davis opakuje pokus s 400 000 litry C,Cl,.

¢) Zdnik masivnich hvézd. V této &ésti si v§imneme pouze tlohy, jakou maji neutri-
na ve vyvoji masivnich hvézd. Procesy

yoet +e a et +e sv+

jsou dulezité v plazmé, jejiz teplota ptesahuje 6 x 10% °K. Anihilace pozitronu
a elektronu v neutrino a antineutrino je pomérn& velmi vzdcny proces. Je 102%krat
vzdcnéjsi neZ anihilace v y-fotony. V hmotnych hvézddach v pozdnich vyvojovych
stadiich je vSak pozitroni a elektroni (vznikajicich z energetickych y-fotoni) velmi
mnoho. Neutrina pro svou fantastickou pronikavou schopnost unikaji z nitra hvézd
bez piekdzky, a to za nékolik vtefin. Fotony zdfeni naopak potfebuji mnoho tisic
roki, aby unikly z nitra hvézdy. To je diivod, pro€¢ pro hvézdy o stfedové teploté
vétsi nez 600 milidni stupfit energie vyndsend z hvézdy ve formé& neutrin podstatné
pievysuje viechny ostatni mechanismy pfenosu energie (obr. 4 a 5).

Poznali jsme, Ze termonukledrni reakce a gravitace vytvofily postupné v nitru
masivni hvézdy teploty nékolika miliard stupfii. P¥i takovych teplotdch je tvofeni
pdrd elektron-pozitron velmi intenzivni, asi 10°° pdr@ v cm3, coZ odpovidd 1 kg
na cm?(m, ~ 10727 g, tedy 10*’m, ~ 1 ga 10*°m, ~ 10 g = 1 kg). To nepiekvapi,
jestliZe si uvédomime, Ze hustota ldtky za téchto podminek je 10* kg/cm? a ekvivalent-
ni vdha y-fotoni za téchto teplot odpovidd také 1 kg/cm>. Anihilace pariie*, e~ vede
velkou vétSinou ke vzniku y-fotont. Nicméné i pfi velmi malé pravdépodobnosti
anihilace e* + ¢~ — v, + 7,, pfedstavuje tento proces energetickou ztratu 10%° erg
cm ™3 sec” . Jinak feeno, v koneéném vyvojovém stadiu, kdy masivni hvézda dosdhla
teplot n&kolika miliard stupfiti (za&inajici supernova), je z ka?dého em? vyndSena
energie ekvivalentni tisici tundm TNT (trinitrotoluolu). Takové velmi rychlé energe-
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neutrinova zitivost

tické ztrdty hvézdu siln€ ochladi. Tim dojde ovSem k znacné nerovnovaze sil ve
prospéch gravitace, nebof tlak horké plazmy (smé&fujici proti gravitaci) ochlazenim
prudce poklesl. Tato situace vede ke gravitacnimu kolapsu. Zde si vSimneme té
&ésti kolapsu, pfiniZ dojde k velmi intenzivni emisi neutrin o velmi vysokych energiich
~10'%eV.

MeV
8.6
Fe
<
§ 8,2 —5
10" 4 3 Mg
10™ / e 7.8 I
10'° o
o0
108 / § 7,4 €
4 @ I’—)
/ @
2 7,0
)
3

10°
. / ,
10 [ 3 He L

10? /
1 “/ H[ prevliadaji fotony «4-»pievladaji neutrinal
-2 C 62l i bt 1
10 10" 10 10° 10¢ 10° 1 10 50 10? 500 103 5000  10*

sec teplota nitra v 106 °K

Obr. 4. Neutrinova zafivost masivni  Obr. 5. Schematické zndzornéni uvolnéné energie (na
hvézdy (to jest celkova energie uvol- jeden nukleon) v riznych fazich vyvoje hvézdy. Vodo-
fovana hvézdou za jednu vtefinu ve rovné tuseky odpovidaji obdobim, kdy hvézda se gra-
formé neutrin). Na vodorovné ose je vitaci smrituje a zahfiva. Svislé useky odpovidaji ob-
doba, kterou ma je§t€¢ hvézda do své dobim, kdy se spaluje prvek na piedchdzejicim vodo-
smrti (gravitaniho kolapsu). Jednot- rovném prahu. Kontrakéni obdobi trvaji staleti aZ sta-
kou neutrinové zafivosti hvézdy na tisice let, termonukledrni obdobi (svislé useky) trvaji
svislé ose je 4 X 1033 erg/sec, cozje razné dlouho, od 107 — 10'° roka pro spalovani vodiku
fotonov4 zafivost naseho Slunce. do 1—100 rokd pro spalovani hoi¢iku.

Kontrakce se tykd centrdlnich Cdsti, které velmi rychle vychladly neutrinovou emisi.
Vnéjsi obalové vrstvy jest€ neprohofely v termonukledrnich reakcich. Pfi kolapsu
se prudce prohfeji a rdzem se v nich zapdli termonukledrni reakce. Dochdzi v nich

¥yvr

k explozi, a to podobné jako u vodikové bomby, avsak ve fantasticky vét§im méfitku.

Nz

Pti gravitatnim kolapsu vznikne intenzivni rdzovd vlna, kterd se §ifi od jddra k po-
vrchu. Jakmile dosdhne tato rdzovd vina povrchu hvézdy, pfedd jeho &dsticim tako-
vou energii (~10'° eV), Ze dochdzi k lavinovitému vzniku viech druhii elementdrnich
Castic. VétSina z nich vSak je nestabilni a brzy se rozpadnou na protony nebo elek-
trony. A pravé v tomto mohutném rozpadovém procesu, ktery je sou€dsti supernovy,
vznikaji neutrina obrovskych energii (~10'° eV). Hrubé odhady vedou k hodnoté&
108 neutrin na jednu supernovu.

Supernovy vybuchuji v galaxii v intervalu 100 aZ 300 rokt. Posledni byla pozoro-
vana v roce 1700 a oéekdvdme, Ze vybuchne brzy nékterd v nasi Galaxii. Doufejme,
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Ze neutrinovd astronomie pokro¢i natolik, aby mohla pozorovdnim potvrdit tento
obraz zaniku masivnich hvézd.

Nemusime v§ak ¢ekat na vybuch supernovy v nasi Galaxii, abychom se presvéd¢ili,
Ze obraz zdniku masivnich hvézd je v podstat& sprdvny (to jest, Ze anihilace e* +
+ e~ — v+ ¥ pfedstavuje zdkladni mechanismus energetickych ztrdt hvézdy).
Sv&d¢i o tom izotopické zastoupenti Zeleza (a prvki kolem n&ho) v nasi slunegni sou-
stave.

Kosmické zdfeni, které vznikd explozi supernovy, je zachyceno v magnetickych
polich okolniho prostoru. Ddvéd vznik netepelnému (synchrotronovému) rédiovému
zdfeni. Interakce prvkl kosmického zdfeni s protony mezihvézdného vodiku vede
k reakcim

p + p — nukleony + mezony

nukleony + elektrony, y-fotony a neutrina .

Tento proces v netepelnych rddiovych zdrojich (supernovy, jédra explodujicich
galaxii, kvasisteldrni rddiové zdroje) je obdobou produkce vysoceenergetickych
neutrin v zemské atmosféfe. Netepelné rddiové zdroje jsou tedy zdroji neutrin
o vysoké energii.

d) Neutronové hvézdy. Avsak i hvézdy s hmotou malou (srovnatelnou s hmotou
naseho Slunce a mensi) jsou pfi svém zdniku zdrojem neutrin. Jejich koneénou fézi je
neutronovd hv&zda. Pfi vysokych hustotdch (~10'® g/cm?) je degenerace elektrontt
tak pokrodild, tj. elektrony nabyvaji takovych energii, Ze protony a elektrony pfe-
chdzeji v neutrony. Neutron je za tak vysokych hustot stdly a jeho energie je mensi nez
energie protonu a degenerovaného (vysoceenergetického) elektronu. To je prévé opak
toho, co pozorujeme v normalnich neutronech, které jsou nestabilni a rozpadaji se
na proton a elektron, nebot soucet jejich klidovych energii je niZsi nez klidova energie
neutronu.

Pfi pfechodu protonil v neutrony se uvoliiuji neutrina, nebot

(6) pt+te on+v.

Proto se né&ktefi fyzikové domnivaji, Ze neutronové hvézdy bude moZno objevit
pomoci neutrinovych teleskopt.

€) Neutrinovd kosmologie. Pro svou obrovskou pronikavou schopnost je neutrino
dilezitym faktorem v kosmologickych teoriich. Pfi efektivnim prifezu ~10~43 cm?
a primé&rné hustot® vesmiru ~1072° g/em® = 10~ protonii/cm® (podle kosmolo-
gickych teorii) je stfedni volnd drdha neutrina, tj. vzddlenost mezi dvéma interakcemi
(rozptylem nebo pohlcenim) ~10*% cm = 103° svételnych let. Polom&r pozorované
&dsti vesmiru je ~ 10'° sv&telnych let a stfedni volnd drdha neutrina je 102%kr4t v&tsi.
Je-li viak hustota vesmiru 1073! g/cm?, jak plyne z pozorovdni, je stiedni volnd
draha o dva fddy vyssi.
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Jakmile neutrino jednou vznikne, pohybuje se vesmirem prakticky navzdy. Prostor
se tak pozvolna napliiuje neutriny. Pontecorvo a Smorodinsky vyslovili teorii, Ze
vesmir se vyvinul z neutrin. Kdyby to bylo pravda, pak z neutrina pochdzime a v neu-
trina se pfeménime. K rozhodnuti, zda takové teorie jsou spravné nebo nespravné,
je jesté tfeba velkého pokroku v neutrinové astronomii — teoretické i experimentdlni.

Otdzka primérné hustoty vesmiru je zdkladniho vyznamu. Z pozorovidni plyne
3 x 1073! glem?, z relativistické kosmologie 10~2° g/cm3. Pontecorvo a Smoro-
dinsky pfipoust&ji moZnost, Ze hustota neutrin miZe byt 1072° g/cm®. Tim by se
vysvétlil velky nesouhlas mezi teorii a pozorovdnim. Zatim neni Zddny duikaz proti
domnénce, Ze neutrinovy substrdt o takové hustoté ve vesmiru skuteCné existuje.
Podle teorie zminénych autorti je pocet neutrin a antineutrin stejny. Vesmir by tedy
byl symetricky vzhledem k ldtce a antildtce, aZ na ,,malé fluktuace*, jako je napf.
opticky pozorovand ldtka nasi Galaxie. N&které reakce (napf. (29)) mohou pro-
bihat jen s neutrinem, jiné (napf. rozptyl (31), (32)) probihaji pro neutrino i anti-
neutrino. Tak by bylo moZno urgit pomér neutrin i antineutrin (ldtky a antildtky).
Takové rozliSeni mezi ldtkou a antildtkou muZe provést v kosmickém méfitku
pouze neutrinovd astronomie, nebot foton z antiatomu se nelisi od fotonu z atomu.

Vidéli jsme, Ze diivod k pesimistickému postoji né€kterych odborniki k neutrinové
astronomii zdleZi ve velmi slabé interakci neutrin a v obtiZnosti jejich méfeni. Avsak
ze stejné vlastnosti té€chto plachych &dstic prameni i moZnost odhalit nové obzory
ve vesmiru. )

ANALOGOVE POCITACE

KAREL BENES, Olomouc

Pfi studiu chovdni napf. néjakého fyzikdlniho systému muZeme postupovat dvéma
sméry. Bud vyfeSime rovnice, které popisuji chovdni tohoto systému (tyto rovnice
jsou matematickym modelem systému), nebo miZeme zhotovit zjednoduseny, napft.
zmenSeny model systému a vySetfovat chovdni tohoto modelu. Z chovdni modelu
muzZeme potom podle zdkona podobnosti urit chovani origindlu. Napt. z chovani
modelu navrhovaného letadla v aerodynamickém tunelu miiZeme pfedem pfimo uréit
letové vlastnosti letadla, popfipadé podle vysledku zkousek modelu upravit ndvrh
v nékterych smérech. Toto tzv. fyzikdlni modelovdni md své vyhody i nevyhody.
Vyhodou je, Ze model zachovdvd i ty vlastnosti origindlu, které se daji matematicky
velmi téZko formulovat a které se musi néjakym zplsobem aproximovat, popfipadé
viibec zanedbat. Jako nedostatky tohoto modelovdni miiZeme uvést nutnost Gpravy
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