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Abstrakt: NejenergetiCtéjsi ¢astice kosmického zareni prichdzeji k hornim vrstvdm atmosféry piilis
vzdcné na to, aby se daly detekovat pifimo. Pii jejich zkoumdni se jiz pfes 40 let vyuZivd detekce
spriek sekunddrnich Castic, které vznikaji interakcemi primdrnich ¢astic s jadry v atmosféfe. Apli-
kaci zkuSenosti mnoha predchozich experimentil, obrovskou aperturou a predev§im novou detekéni
technikou, kdy se pouziva fluorescencniho a povrchového detektoru zarovei, se stdva projekt Pierre
Auger Observatory nejlepSim dosavadnim nastrojem pro odhalovani pivodu téchto zahadnych éastic.
Stéle totiZ neni dosud zndmo uspokojivé vysvétleni procesu jejich urychlovani. V soucasnosti se jevi,
Ze se jedna o lehka jadra urychlovand v blizkych extragalaktickych zdrojich. Prace se zabyvé vyvojem

tohoto oboru, pouzivanymi detekénimi technikami a dosavadnimi fyzikalnimi vysledky.
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Abstract: The most energetic cosmic ray particles reach the upper part of the atmosphere too rarely
to allow useful direct detection. The detection of showers of secondary particles induced by primary
particles is subject of interest for over 40 years. Due to the application of experiences obtained in
previous experiments, due to its gigantic aperture and primarily due to new detection technique, when
fluorescence and surface detectors are used simultaneously, the Pierre Auger Observatory project has
became our best instrument for revealing the origin of these mysterious particles. The acceptable ex-
planation of their origin and of their acceleration mechanism are still not yet known. Today it seems
that the primary particles are light and they originate in nearby extragalactic objects. The thesis sum-

marizes development of this field, detection techniques and recent physics results.
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Kapitola 1
Uvod

Cilem prace je shrnout problematiku detekce kosmického zareni nejvyssich energii, popsat prove-
dené experimenty a pouZivané méfici techniky. Zvlastni pozornost je vénovana pravé probihajicimu
experimentu Pierre Auger Observatory. Nakonec jsou nastinény dosavadni vysledky tohoto na svété
nejvétsiho experimentu studujictho kosmické zateni.

Prvni kapitola se vénuje historii detekce a rozvoji sprsky kosmického zéreni, druhd kapitola se
soustfedi na primdrni ¢4stice a jejich chovani pfi putovéani vesmirem, tfeti podrobnéji popisuje dvé nej-
pouZzivanéjsi detekéni techniky a dosavadni experimenty, které zkoumaly kosmické zafeni nejvyssich
energii. Ctvrtd kapitola se zabyva jiz samotnym projektem Pierre Auger Observatory a nakonec paté

kapitola se vénuje dosavadnim vysledkdm tohoto projektu.

1.1 Historie detekce sprsek kosmického zareni

e e

kterému pri pozorovani v Eritrei roku 1934 ptipadalo, jako by Cas od ¢asu riizné vzdalené ¢itace koin-
cidentné detekovaly velky pocet Castic. AZ diky vylepSeni piesnosti techniky méfeni Casové sousled-
nosti okruhii Geiger-Miillerovych &itad na 5-107® s Robertem Mazem mohl Pierre Auger se svou
skupinou roku 1938 jiz s urcitosti objevit sprsky kosmického zareni. Ale az dalsi Augertv projekt
v oblastech horskych nadmorskych vysek jej privedl k domnénce, Ze spr§ky maji svij pivod v kos-
mickém zifen{ o energiich zhruba 10" eV. Tehdy k odhadu energie primarn{ &astice pouZil hypotézu,
Ze se sprska sklada z elektronti a dosahl vysledku, ktery ve své dobé prevysil doposud nejvyssi uvazo-
vané energetické skaly Castic az o 5 fada.

Studium rozsahlych sprsek pokracovalo zvétSovanim ploch poli Geiger-Miillerovych ¢itact, avSak
i kdyz naméfily energie az 10'7 eV, nebyly schopny uréit smér, ze kterého spriky pfichazely. To se
povedlo az skupiné MIT [1], kterd vyvinula metodu na urovani prichoziho sméru pomoci méreni
detek¢nich Casti jednotlivych oddild scintilatori vzdalenych od sebe nékolik desitek metrd. Mezi 1éty
1954 az 1957 projekt Agassiz u Harvardu s polem 15 &itadt o velikostech sbérnych ploch 0,9 m?

proméfoval energetické spektrum v rozmezi 3-10'3 az 10'8 eV. Toto pole slouZilo jako prototyp pro



dalsi pole umisténa ve velkych nadmoiskych vyskach v Chacaltaya v Bolivii a poté na Volcano Ranch
v Novém Mexiku, kde John Linsley dokonce naméfil uddlost' o energii presahujici 10?0 eV. Dile
pokracovala vystavba dalSich stdle vétSich a vétsich detek&nich poli. Roku 1976 se poté podafilo na
projektu Volcano Ranch zachytit koincidentné s povrchovymi detektory fluorescencni emisi pochaze-

jict ze sprsky, coz posléze vedlo k rozvinuti nové detekcni techniky pomoci fluorescencnich detektort.

1.2 Rozvoj sprsky

s Mz

Pti prichodu primérni ¢astice (vétSinou p a jadra He, ..., Fe) atmosférou dochazi ke srazkam s jadry
molekul vzduchu?, pfiem? vznikaji dalif &4stice, tzv. sekundarni, které pfi svém vlastnim prichodu
atmosférou mohou rovnéz narazet do dalsich jader molekul a nebo se rozpadnout, jedna-li se o nesta-
bilni ¢4stice. Tento proces, zvany sprika kosmického zafeni (Obr. 1.1), se dile opakuje, dokud maji
sekundarni Castice vyssi energii, neZ je prahova energie pro vznik dalSich castic. Pokud jiZ maji energii
niZsi, ztraceji ji ddle radiaénimi ztratami nebo ionizaénim procesem.

V ur¢itém stadiu vyvoje sprsky mize tedy dojit k predani zbytkové energie sekundarni Cdstice
na ionizaci nebo excitaci elektronti molekul atmosféry, a tudiZ kazda sprska dosahuje urcitou atmos-
férickou hloubku?®, pfi niZ nastdvd maximum poétu sekunddrnich &astic. V celém textu je oznacovana
jako X,y Navic pfi nizsich energiich sekundarnich ¢4stic dochdzi pti srdZzkach s molekulami atmos-
féry k rozptylim na vétsi dhly od ptivodniho sméru. Sprska ma tedy v maximalni hloubce rovnéz
nejvétsi rozsah v roving kolmé k ose spriky”.

Sprsku mizeme rozdélit (Obr. 1.2) na elektromagnetickou komponentu (fotonova kaskada), hadro-
nové jadro spriky (pfili§ se neodchyluje od jeji osy) a mionovou komponentu skladajici se z miont,
které vznikly predevsim rozpadem pionid a které prochézeji skrze atmosféru az k povrchu. Do této
"tvrdé" sloZky se fadi i neutrina. Oblast, kde osa spr§ky protind zemsky povrch, se oznacuje jako
jadro sprsky. Jeho urceni je dulezité pro rekonstrukci sprsky, jak bude naznaceno pozdéji.

Pfi rekonstrukcich sprsky z namétenych dat se pouZivd zenitovy thel, coZ je dhel, ktery svird osa
sprsky se zenitem, a disk sprsky, kterym se aproximuje piedni vina sprsky. Sprska je poté popisovana

jako zprvu se rozsifujici disk, ktery nabyde své maximdlni{ $itky a ktery se potom zase zmenSuje.

Prvni srdazka vét§inou nastdva ve vysce nékolika desitek kilometrd.

3 Atmosférickd hloubka spriky je funkci nadmoiské vysky a hustoty atmosféry. Nulovd hloubka nastava pfi nejveétsi
vzdalenosti od zemského povrchu.

4Osou spriky se rozumi pomyslnd pfimka majici stejny smér jako pfilétavajici primdrni E4stice.
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Obrézek 1.1: Rozvoj spriky. Pri srdzkach primdrni ¢astice s molekulami atmosféry se rozviji sprska,
ktera obsahuje hadronovou, elektromagnetickou a mionovou komponentu s neutriny. Prevzato z [3].
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Obrizek 1.2: Komponenty spriky. B&hem rozvoje spriky se emituji fluorescenéni a Cerenkovovy
fotony. Prevzato z [9].
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Kapitola 2

Primarni castice

V této kapitole se budu zabyvat nékterymi charakteristikami primarnich ¢astic kosmického zarent,

jejich Sifenim mezigalaktickym a galaktickym prostorem a jejich moZnym urychlovdnim.

2.1 SloZeni primarnich castic

Odhaleni sloZeni kosmického zafeni se stalo jednim z hlavnich pfedmétd badani jiz brzy po jeho
objevu a o tomto tématu uz bylo sepsdno mnoho odbornych clankt. Obecné se kosmické zareni
sklada prevazné z protond (90 %) a jader helia (9 %). Pouze 1 % primarnich ¢astic jsou atomova
jadra s protonovym Cislem vétSim neZ 2 a mensSim neZ 92. Je$t€ mnohem mens{ Cast je pfisuzovana
elektronim, fotontim ¢i neutrinim. Dnes se pfedpoklada, Ze kosmické zafeni ultra vysokych ener-
gif (UHECR) i extrémné vysokych energii (EHECR)' jsou hadrony. Je velice obtizné rozlisit, zda se
tyto Castice sklddaji z protonti nebo tézsich jader, jelikoZ metody, které se pouzivaji k tomuto uréent,
jsou velice z4vislé na modelu hadronovych interakci” v oblastech t&chto energii. A% do energii okolo
10'® eV se mohou na spektru podilet té7k4 jadra atomi, ale s dile se vzristajici energif se jevi, Ze

UHECR tvofi jiZ jen protony, o cemZ bude pojednéno déle v textu.

Tézsi atomova jadra
V piipadé atomovych jader s nukleonovym ¢&islem A se uvazuje predevsim o reakcich s fotony relikt-

niho zdfeni jako jsou fotodisintegrace jadra (2.1 a 2.2) a produkce paru (2.3):

A+yyixk—>A-1D+N 2.1)
A+yr7x = (A=2)+2N 2.2)
A+72,7K —-A+et +e, (23)

'Vyraz UHECR budu pouZivat pro &4stice o energiich vétsich nez 10'° eV a EHECR vétsich nez 102 eV.
ZNejcast&ji se pouzivaji QGSIET a SIBYLL. Tyto modely byly ziskdny piedev§im na zaklad& extrapolace vysledki
z experimentd na urychlovacich.
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kde N je bud’ proton nebo neutron. Pfitom energetické ztraty pfi dvounukleonové emisi jsou asi o fad

niz$i neZ pri jednonukleonové emisi. Pribéh stiedni volné drahy jadra Zeleza, protonu a vysokoener-

getického fotonu v zdvislosti na energii je zndzornén na Obr. 2.1.

Gama zareni

eV v 2

Hypotéza, Ze by nejenergetictéjsi castice kosmického zdreni byly fotony, byla relativné brzy vyvracena
diky jejich kratké volné draze ~ 10 Mpc. Fotony o takto vysokych energiich totiZ reaguji predevsim

s fotony reliktniho zafen{ za vzniku elektron-pozitronového paru s prahovou energif 4-10'4 eV:
Y+yuxk > e +e . (2.4)

Dile pro energie nad 2-10' eV za¢ina jiZz byt dominantni produkce paru pfi reakcich s radiovymi
fotony. Priibéh celkové stfedni volné drahy fotonu je zndzornén na Obr. 2.1.

Dals$im podnétem pro odmitnuti hypotézy o fotonovém ptivodu UHECR byla experimentalni po-
zorovani. Sprska iniciovana fotonem by totiZ obsahovala velmi malo Castic v hadronové komponenté,

COZ se neprojevuje.
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Obrazek 2.1: Stfedni volna draha protonu, Zeleza a gama zareni. V grafu je vynesena logaritmicka
zavislost stfedni volné drahy na energii v diisledku interakci protonu, Zeleza a gama zaren{ s fotony
mikrovinného, infracerveného a radiového zafeni pozadi. Kfivky vznikly pomoci vypoctt: Yoshida
a Teshima (Proton 1, 1993), Protheroe a Johnson (Proton 2, 1996), Stecker a Salamon (Zelezo, 1999),
Bhattacharjee a Sigl (Gama, 1998). Graf je prevzat z [1].
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2.2 Sifeni kosmickym prostorem

Prostorové rozloZeni kosmického zéfeni je téméf izotropni v oblastech energii primdrnich ¢éstic do
10'8 eV, az na oblast od 108 — 10! eV. V této oblasti registrujeme nadbytek &astic se smérem piichodu

od Slunce.

2.2.1 Larmoruv polomér

Protony o ultravysokych energiich neztraceji béhem priletu nasi Galaxii podstatnou Cast své energie,
ale jsou zato odchylovény v galaktickém magnetickém poli. Uhel rozptylu 6 &astice o ndboji Ze a ener-
gii E, kterd uraz{ vzdédlenost d v magnetickém poli o indukci B, je imérny 6 ~ d X ry, kde ry, je tzv.

Larmortv polomér, a je roven
E

rL

Napiiklad protonu o energii 10'® eV v magnetickém poli o indukci 3 uG' odpovida r; = 300 pc, coz
je priblizng tloust’ka galaktického disku. TudiZ aZ u protond s energiemi od 10'° eV Ize predpokladat
anizotropii v rozloZeni smérd jejich piilett, nebot’ jejich drahy nebudou jiz tolik zakiivovany.

K odchylovani nabitych ¢astic kosmického zafeni rovnéz dochézi pii interakcei s extragalaktickym
polem. Toto pole je vyrazné slabsi neZ pole galaktickd, ale pfi vzdalenostech fddu 100 Mpc je jeho

vliv jiz srovnatelny s vlivem magnetického pole nasi Galaxie.

222 GZK

Velice vyznamnymi efekty pfi Sifeni ¢astic kosmickym prostorem jsou jejich reakce s mezigalaktic-
kymi radia¢nimi poli, jako jsou fotony mikrovinného, infracerveného a rddiového pozadi. JiZ rok po
objeventi reliktniho zafeni Penziasem a Wilsonem (1965) nezdvisle na sobé predpovédél Greisen [18]
a Zatsepin s Kuzminem [19] existenci hranice ve spektru protoni okolo 6-10'° eV diky fotopionové
produkci pfi reakcich s fotony mikrovinného pozadi. V kosmickém pozadi se prevazné nachdzeji

fotony o energii’ 6-10™* eV a hustot& okolo 400 cm™. P¥i priiletu protonu probihaji predeviim tyto

reakce:
p+yuxk o n+nt (2.6)
p+y2uixk = p+n° (2.7)
p+yiik > p+et+e. (2.8)

vzhledem k pionové produkci (2.6, 2.7) s prahovou energii 10'% eV a stiedni volnou drahou ~ 6 Mpc,

zato ale pfi tvorbé paru dochézi k energetickym ztratdm pouze 0,1 % oproti 20 % pri pionové pro-

!Takto silné magnetické pole odpovidd odhadiim o sile magnetického pole nasi Galaxie. PouZivan jednotka je gauss
(1G=10"*T).
2Tato hodnota odpovid4 pravé teploté 2,7 K.
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dukci. Tyto hodnoty byly prevzaty z [1]. Nejpodstatnéjsim efektem ovliviiujicim prtichody protonti
o extrémné vysokych energiich je tedy produkce piond. S energii rostouci nad 102 eV zirovei roste
i G¢inny prifez pionové produkce, a tedy protony pfilétavajici ze vzdalenosti vétsi nez 100 Mpc by jiz

nemély dosahovat energif vétsich nez 10%° eV, jak je patrno na Obr. [2.2].

1022

Energy (eV)

10@1

1020

1019

| | |
1090 10! 10° 103 104
Propagation Distance (Mpc)

Obrazek 2.2: Energie protonu v zavislosti na uraZzené drdze od zdroje. Tento obrdzek byl prevzat
z [14].

2.3 Energetické spektrum

Tok primdrnich castic prudce klesa s jejich rostouci energii (viz Obr. 2.3). Pozoruje se 1 Céstice

2 2za

prochazejici jednim m? za sekundu pfi energii 10'! eV, ale jiz pouze 1 &4stice na jednom m
rok pii energii 10'® eV a pfi energii ~ 10%° eV dokonce jiZ jen 1 &astice na jednom km? za stolet.
Kosmické z4feni o energiich vétsich nez 10'# eV pfichazi k hornim oblastem atmosféry piilis fidce na
to, aby se dalo detekovat pfimo balénovymi sondami nebo na vesmirnych stanicich. K jejich detekci

Ns o2 M2

se tudiZ vyuziva ¢asticové kaskddy vznikajici pfi priniku primarn{ ¢astice atmosférou. Pfi pohledu na

s ¥ 2

Obr. 2.3 lze spatfit zavislost toku ¢astic N(E) na energii primarni ¢astice E jako
N(E)dE = CE™"dE, (2.9)

kde C je normalizaéni konstanta a x vyjadfuje strmost klesdni grafu. Pfi podrobnéjsim pohledu na
pribéh grafu lze zpozorovat 3 oblasti, které se vyraznéji odchyluji od zavislosti E=>. Jsou oznac¢o-
vané jako koleno (10155 eV), druhé koleno (10'7® eV) a kotnik (10'3% V). Cely profil spektra je
tak pripodobnény lidské noze zboku. Vznik kolena je prisuzovan tomu, Ze protony a leh¢i jadra jiz

magnetické pole neudrZi v oblastech urychlovéni, a proto, jakmile tyto ¢4stice dosdhnou hrani¢ni ener-
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gie, zainaji unikat. TéZ§{ jddra magnetické pole udrzi "uzamcené" déle, nicméné v oblasti druhého
kolena jiz unikaji i ony, a obecn¢ proto v této oblasti spektra kon¢i icinnost v§ech uvaZovanych galak-
tickych zdroji. Kotnik je pak obvykle vysvétlovan nartistem nového typu zdroju extragalaktického
pivodu. Alternativné je efekt kotniku popisovan jako disledek energetickych ztrat protonu pii tvorbé
elektron-pozitronového pdru na reliktnim zafeni. Konecné se na konci spektra projevuje GZK hranice

v disledku fotopionové produkce extragalaktickych protond. O tomto bude zvlasté jesté pojednano

v kapitole vénované vysledkiim experimentu Pierre Auger Observatory.
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Obrazek 2.3: Energetické spektrum primdrnich ¢astic kosmického zéareni. Spektrum je pozorovano
v oblastech energii od ~ 10° eV po ~ 10%° eV, jelikoZ mén& energetické Cstice jsou jiZ natolik
odpuzovdny slunecnim vétrem, Ze se nedostanou ani do vnitfni oblasti slune¢n{ soustavy. Graf je pro
srovnani proloZen zdvislosti E~3. Lze si pov§imnout vykyvu v oblasti ~ 10'> eV zvané koleno (knee)
av~ 10" eV kotnik (ankle). Jednd se o zpracovani dat z experimenti LEAP, Proton, Akeno, AGASA,
Fly’s Eye, Haverah Park a Yakutsk. Tento obrazek byl pievzat z [22].
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2.4 Principy urychlovani

Mev s

pfi diftiznich Socich u supernov. L. Drury roku 1994 ukézal, Ze maximalni mozna takto ziskand energie

je ddna vztahem
E = kZeBRfc, (2.10)

kde B je magnetickd indukce oblasti, kde probiha urychlovaci Sok, R je velikost této oblasti, Sc je
rychlost Sokové vlny, k je konstanta menSi neZ 1 a Ze je ndboj urychlované Castice. PouZivanym

vztahem je vSak
E = 0,9ZBR, (2.11)

kde energie E vychéazi v EeV (10'® eV), kdyZ se za B dosadi hodnota magnetické indukce v uG a za
R velikost v kpc. Stejnych vysledki jako Drury dosahli dalsi autofi, véetné A. M. Hillase, jehoZ loga-
ritmicky graf zdvislosti B oproti R (Obr. 2.4) ndzorné ukazuje, které objekty jsou schopny urychleni

¢astic na energie 1020 eV.
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Obrazek 2.4: Modifikovany Hillastiv diagram. Je zde vynesena logaritmickd zavislost velikosti mag-
netické indukce oblasti (kde miZe dochazet k urychlovani) na jejim rozméru. Tyto vyznacené oblasti
odpovidaji kosmickym objektdm. Ty, které se nachazeji pod ¢darou, nemohou urychlit protony nebo
7elezo nad energii 10%° eV. Za pov§imnuti stoji postaveni aktivnich galaktickych jader. 8 uddva d&in-
nost urychlovaciho procesu. Diagram je prevzat z [11].
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Jednim z uvaZovanych principt urychlovani u vyssich energii je tzv. Fermiho urychlovéni t€¢Zkych
jader, které je zvlast’ popsano v ndsledujicim oddile. Bylo navrhnuto mnoho dalSich nejriznéjSich
teori{ vzniku EHECR, které zde nebudu uvadét. Nékteré hypotézy predjimaji i nejriznéjsi poruseni

doposud platnych fyzikalnich zdkoni! a volaji po zavedeni nové fyziky.

24.1 Fermiho urychlovani

Jeden ze zpiisobii, pomoci kterého by Cdstice kosmického zaieni mohla ziskat aZ energii 10%° eV,
se nazyva Fermiho urychlovani. Tato ptivodni myslenka byla zvefejnéna Enrikem Fermim jiZ v roce
1949. Tento mechanismus urychlovani je zaloZen na opakovanych pfechodech Castice skrze celo po-
hybujiciho se objektu?, pfi¢em# nepravidelnosti v magnetickém poli objektu ji uvéziiuji v okoli &ela
viny. ZjednoduSeny proces je znazornén na Obr. 2.5. Pomoci statistické analyzy se d4 ukazat [2], Ze
stiedni energeticky zisk pfi takovémto rozptylu je:

== 8. 2.12
7 P (2.12)
JelikoZ 8 « 1, je tento energeticky zisk velice maly. Musel by tedy probihat na velikém mnoZstvi
mracen.
Tato pivodni Fermiho myslenka byla dale modifikovana na tzv. Fermiho urychlovani druhého

druhu, které ma jiz energeticky zisk:

AE

== 8. 2.13

7 P (2.13)
Miize se jednat o urychlovani Sokovymi vlnami pfi vybuSich supernov, ale miZe byt rovnéz apli-

kovéano i na jiné astrofyzikalni objekty.

Obrazek 2.5: Znazornéni Fermiho urychlovani. Do mra¢na, které se pohybuje prostorem rychlosti
V, vleti Castice o energii E1, hybnosti p; a pod dhlem 6,. Céstice vyleti z mrac¢na s vétsi energii E»
a hybnosti p, pod dhlem 6,. Pfevzato z [12].

'Napfiklad neplatnost Lorentzovy transformace, existence magnetického monopélu atd.
3Nejcast&ji se uvazuje o mraénech pohybujicich se rychlostmi g ~ 15 km-s~'.
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Kapitola 3

Pouzivané detekcni techniky

V oblastech UHECR se pouZivaji predevSim dva typy detekce, které zde budou rozvedeny. Déle bude

popsano a porovndno nékolik vyznamnéjsich experimentd v oblastech nejenergetic¢téjsich Castic kos-

mického zareni.

3.1 Povrchovy detektor

Uz Pierre Auger se svou skupinou rozpoznal, Ze ¢im vétS$i ma primarn{ Castice energii, tim je plocha,
kde 1ze detekovat sekundarni Castice, vétsi. TudizZ ¢im vySSi mé primérni C4stice energii, tim veEtsi
plochu v pozorovaci roviné zasdhne sprska sekundarnich Castic. V oblastech EHECR se tato plocha
pohybuje okolo 20 km?. U detektorovych poli méficich UHECR se pouZivd vzdélenost sousednich
detektorti rozmisténych v pravidelné siti stovky metri az asi 1,5 km. Povrchové detektory byvaji
tedy Casto uspordddny do pravidelné sité, pokud to umoZiiuje terén, aby zpétnd rekonstrukce sprsky
byla co nejpresnéjsi. Detektory méii hustotu Cdstic, jako jsou elektrony, pozitrony, miony a fotony
Cerenkovova zafeni vznikajici pfi priichodu téchto &astic detek&nim médiem. Velikosti sbérnych ploch
jednotlivych detektort se pohybuji od 1 do 20 m?. Specidlnimi druhy jsou mionové detektory, scin-
tildtory a bud’to vodni nebo vzduiné Cerenkovovy detektory. Vyhodou scintildtori je to, Ze jsou
velmi tenké (~ 12 mm) a zachytdvaji pouze elektromagnetickou komponentu sprsky oproti vodnim
Cerenkovovym detektortim, které jsou piiblizné stejné citlivé viici elektromagnetické i mionové kom-
ponent& spriky. Mionové detektory byvaji stejné nebo trochu vétsi nez vodni Cerenkovovy detektory

a jsou navic odstinény od elektromagnetické komponenty.

vy,

Vsechny experimenty méfici eventy o energiich vétiich ne? 10'° eV byly umistény v oblastech
odpovidajicich hloubce spriky od 800 g-cm™2. Je to diky tomu, Ze maximélni hloubka spriky se po-

ey s

hybuje okolo 750 g-cm~2 a je efektivnéjii detekovat spriku v jejim maximu nebo za nim.
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3.1.1 Rekonstrukce sprsky pomoci pozemni detekce

Urceni osy sprsky, a tedy i sméru primarn{ Castice, je urCovano pomoci relativnich detek¢nich Cast
signdll alespon tif nekolinedrné rozmisténych detektorii. Pfi rekonstrukci se predpoklada, Ze disk
sprsky se Sifi skrze detekéni pole rychlosti svétla a méfi se tedy relativni Casy prichodu disku de-
tektory. V prvnim pfibliZeni se povaZzuje disk za rovinny. Pfesnost méfeni doby priichodu detek-
torem je jen jeden faktor ovliviiujici presnost ureni sméru piiletu primarni castice. Dal§imi jsou ve-
likosti sbérnych ploch jednotlivych detektort a fakt, Ze disk spriky m4 tloust' ku nékolik nanosekund'
v blizkosti jadra a az nékolik mikrosekund do vzdalenosti 1 km od jadra. Proto je velmi pravdépodobné,
Ze detektor zachyti pfedni cast sprsky o néco diive, coZ zhorSuje pfesnost uréeni sméru piiletu primarn{
Castice. Tato presnost se u poli pozemnich detektort pohybuje od 1° do 5°2.

Data zaznamendvajici kazdy event obsahuji nejen relativni doby detekce signalu, ale rovnéZ hus-
totu detekovanych ¢4stic. K ur€eni jddra sprsky se pouzivaji laterdlni distribu¢ni funkce. Napftiklad pro
scintildtory byl odvozen vztah pro tzv. Nishimura-Kamata-Greisenovu funkci (1956) déle rozvijenou

Linsleym, Scarsim a Rossim (1961), kterd vypada takto:
S () = k(=) (1 + =), 3.1)
o o

kde S(r) je hustota &astic zdvisla na vzdalenosti r od jddra, ro je Mollierova jednotka®, o a 7 jsou
uréeny empiricky a k je imérnd Sifce sprsky. Tato nebo podobné laterdlni distribu¢ni funkce mohou
byt pouZity riznymi vypoletnimi technikami k nalezeni pozice jadra spriky. Obvykle se pouZivé y>
nebo metoda maximalni vérohodnosti (Maximum likelihood).

Pro pfevody laterdlnich distribucnich funkci na energii primarnich ¢éstic se pouziva hodnota
téchto funkci v pevné vzdalenosti od jadra sprsky. Déle se jevi, Ze pro disk sprsky je vhodné&js$i misto

rovinné sféricka aproximace s polomérem kiivosti nékolika kilometru.

3.2 Fluorescencni detektor

Zvlastnim typem detektoru kosmického zareni je fluorescencni detektor, ktery detekuje izotropné roz-
loZené emisni fluorescencni fotony o vlnovych délkach 300 az 400 nm. Tyto fotony vznikaji deexci-
taci molekul dusiku v atmosféie, kterou zplsobily srazky sekundarnich Castic spr§ky s molekulami
atmosféry. Namisto sledovani spr§ky pomoci mnoha pozemnich detektorti se pouziva jeden obrovsky
vzdus$ny kalorimetr - oblast atmosféry o hmotnosti az desitky miliard tun, kterd je sledovdna pomoci
fluorescencnich detektord. Takto miiZe byt sprska zpozorovana az n€kolik desitek kilometrti od své
0sy.

Detektory tvorfi soustava zrcadlovych dalekohledd, v jejichZ ohniskové roviné se nachazeji fotona-

sobiCe rozmisténé soumérné tak, aby kazdy zobrazoval pouze maly usek oblohy vétSinou ~ 1° x 1°.

'"Mysli se tim doba, po kterou detektory zachytdvaji ¢astice z disku.
2Na experimentu Auger se dosahuje dokonce lepsi piesnosti neZ 1 °.
3Jednotka vznikajici jako soucin radiaéni délky a jejf stfedni kvadratické odchylky pro &dstice o kritické energii.
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Diky slabé intenzité fluorescencniho svétla mize méteni probihat pouze za jasnych bezmésicnych

noci, coz odpovidd pouze cca. 10 % Casu z roku.

3.2.1 Rekonstrukce sprsky pomoci fluorescencniho detektoru

__Shower
axis

Zenith

Detection
plane

Obrazek 3.1: Geometrie spsky. Osa sprsky spolecné s umisténim detektoru definuje tzv. detekéni
rovinu sprsky. Parametr dopadu R, a tihel i urCuji osu spriky. Obrdzek popisuje experiment Fly’s Eye
a je prevzat z [13].

Detekéni rovina, definovédna v Obr. 3.1, je rekonstruovana pomoci zasazenych fotondsobicu. Nafi-
tovanim Casovych udajii téchto zasaZenych fotondsobicli se ziskd informace o sméru priletu sprsky
v detekCni roviné (parametry R, a ¢). Pouziva se nésledujici funkce

Rp Ry

ti—tyg= —2— — = Lran(
csind;  ctan6; c

0;
5), (3.2)

kde 7; je doba detekce svétla sprsky i-tym fotondsobi¢em pod pozorovacim thlem 6;, fy je Cas priletu
osy sprsky nejbliZe k fluorescenénimu detektoru, déle c je rychlost svétla a tihel 6; je ve vztahu k dhlu
¥ jako

0 =m = —xi, (3.3)

kde y; je elevacni thel trubice i-tého fotondsobice.

21



Je-li navic sprska zaroven zachycena dvéma fluorescencnimi detektory, miZe byt trajektorie sprsky

uréena jako prisecnice dvou detekCnich rovin bez vyuZiti Casové zavislosti signalu.

3.3 Experimenty

V této Casti bude popsano nékolik vybranych experimentti. Experimentu Pierre Auger Observatory

(PAO) se budu vénovat ve zvlastni kapitole.

3.3.1 Volcano Ranch

Prvnim z obfich detek¢nich poli byl projekt v oblasti Volcano Ranch v Novém Mexiku, ktery vznikl
ziniciativy pant J. Linsleyho, L. Scarsiho a B. Rossiho v roce 1961. PouZivali devatenéct plastikovych
scintilaénich &ita¢a se sbérnymi plochami 3,3 m?, pfi¢emz byl kazdy pozorovan 5-palcovym fotona-
sobi¢em. Experiment pokryval plochu o velikosti 8,1 km? se vzdélenostmi mezi sousednimi detektory
442 m a po dobu asi 650 dnti se vzdalenostmi az 884 m. Signdly se tehdy zobrazovaly na osciloskopy,
méfily se pfitom amplitudy zachytdvanych pulsd a relativni doby zaznamu. Pfidavnym prvkem byl
jesté jeden scintildtor stejné velikosti jako ostatni, ale odstinény 10 cm tlustou olovénou vrstvou, aby
mohl méfit pouze mionovou hustotu pro energie miond vétsi nez 220 MeV.

Data nasbirand v tomto experimentu pfinesla prvni informace o kosmickém zafeni s energiemi
nad 10'® eV a ukazaly se prvni projevy kotniku. Byl dokonce naméfen event s energii o velikosti

1,4-10% eV. Poprvé zde byla zachycena sprika pomoci fluorescenéni detekce.

3.3.2 Haverah Park

V Haverah Parku ve Velké Briténii bylo postaveno pole vodnich Cerenkovovych detektort pokryvajici
plochu okolo 12 km?. Projekt probihal 20 let od roku 1967. Nerovnosti v terénu nedovolovaly syme-
trické rozlozZeni detektorti, a tudiZ se pouZilo dvou poli riznych symetrii. Pole sloZzené ze 4 detektorti
se vzdalenostmi sousednich detektorti 500 m obsahovalo jesté dalSich 6 mensSich poli se vzdalenostmi
sousednich detektord 50 a 150 m rozmisténych do 2 km okolo svych stfedd, které vzdy tvoril jeden

ze 4 vétsich detektoru.

3.3.3 SUGAR

Pred projektem PAO byl SUGAR (The Sydney University Giant Air-Shower Recorder) jediny ex-
periment umistény na jizni polokouli. Byl postaven Univerzitou v Sydney v oblasti Narribri, Novém
JiZznim Walesu v Austrdlii v t€éméf nulové nadmoiské vysce. Sklddal se z 54 stanic pokryvajicich
plochu pies 60 km?, které vzdy obsahovaly dvojici scintilatort o plose 6 m? umisténych 1,7 m pod
zemi, aby méfily predev§im miony. Relativni doba pfiletu sprsky byla ur€ovdna pomoci pravidelné
vysilaného signalu pres celé detekéni pole. Data se uchovavala na audiopdsky a jednou tydné se

odvézela do Sydney na jejich analyzu.
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Bohuzel vsak rozmisténi detektorti se vzdéalenosti sousednich detektorti 1 mile bylo prili§ velké
Parametry naméfenych eventli dosahovaly velikych chyb, a tudiZ se vysledky z SUGARu dnes prak-

ticky nepouZzivaji.

3.3.4 Jakutsk

Tento experiment fizeny Institutem pro kosmofyzikalni vyzkum a aeronomii probihd pobliZ mésta
Jakutsk v Sibifi jeSté dnes. Data se zacala sbirat roku 1970 a roku 1974 jiZ projekt pokryval plochu
18 km?. Experiment se sklada ze i soustfednych poli. Vnitini, které pokryva plochu 0,026 km?, je
slozeno z 19 scintilaénich detektord o sbérnych plochach 0,25 m?. Toto pole je obklopeno daliim
polem, které pouZiva rozmisténi 43 scintildtord se sbérnymi plochami 2 m? se vzdalenostmi detektori
500 m a pokryvi rozlohu o velikosti 10 km?. Dalsich 17 takovychto scintil4tord obklopuje dvé vnitini
pole se vzdalenostmi mezi detektory 1 km. VSechna tfi pole jsou uspotfddana do trojihelnikovych siti.
Do 1 km od stfedu pole se jesté nachazi 7 mionovych detektort se sbérnou plochou 20 m? a jeden
s plochou 192 m? s prahovymi energiemi 0,5 GeV. Sbér dat je zprostiedkovan pomoci koaxidlnich
kabeld. Signély pro nadasovani jsou vysilany skrze mikrovinné spojent a je dosaZena presnost 107 s.

Vyznamnym pocinem tohoto experimentu bylo pouZiti 35 fotondsobi¢ovych systémi rtznych
sbérnych ploch, které méfi vzduiné Cerenkovovo zéteni doprovézejici spriku, coZ poméha pii odha-
dech energii primarnich &éstic (vice energetickd sprika produkuje vétsi vynos Cerenkovovych fo-
tondi béhem putovani atmosférou). V roce 1995 skupina Yakutsk zmensila rozlohu pole na 10 km?,

a soustiedi se tudiZ na strukturu spriek okolo energii 10'%eV.

3.3.5 Fly’s Eye

Projekt Utazské univerzity Fly’s Eye byl umistén v zdpadni ¢4sti Utahu v USA ve zkuSebni oblasti
Dugway asi 160 km jihozdpadné od Salt Lake City a probihal v letech 1981 az 1992. Experiment
pouzival dvou fluorescencnich detektorti Fly’s Eye I (FE I) a Fly’s Eye II (FE II) navzajem vzdélenych
3,4 km.

FE I se sklddal z 67 zrcadel o priméru 1,6 m, v jejichZ jednotlivych ohniscich kazda z 12-14
fotondsobicovych trubic snimala Sestidhelnikovy vysek oblohy o priméru ~ 5,5°. Dohromady 880
fotondsobicti pokryvalo celou viditelnou ¢ast oblohy.

FE II obsahoval pouze 36 zrcadel a 464 trubic, coZ vcelku pokryvalo jen polovinu oblohy, ale ve
sméru k FE 1. FE II zacal sbirat data aZ v prosinci roku 1986.

Data nasbirand pouze FE I nebo FE II se oznacuji jako mono a eventy zachycené zdrovei FE I
a FE II se oznacuji jako stereo. Doba stereo expozice byla zhruba sedmkrat kratsi neZ monokuldrni

expozice, ale zato pfesnost stereo méfeni byla mnohem lep$i neZ u mono.
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3.3.6 AGASA

Dal$im obrovskym projektem pro méfeni UHECR byl Akeno Giant Air-Shower Array (AGASA)
pokryvajici plochu o velikosti 100 km? a nachézejici se v oblasti Akeno v Japonsku. AGASA se skl4-
dala ze 111 scintilator o sbérnych plochach 2,2 m? vzdalenych mezi sebou 1 km. Celd plocha byla
rozdélena do 4 oblasti, pricemz sbér dat ze vSech Ctyr zacal roku 1990. Sjednoceni téchto oblasti
probéhlo az v prosinci roku 1995. Navic u 27 scintildtord byly pristavény mionové detektory se
sbérnymi plochami od 2,4-10 m?. Kazdy detektor mél svou samoobsluZnou jednotku k ukladani pii-

chozich Casd, hustoty toku ¢astic pfislusného signdlu a zaroven k monitorovani vykonu detektoru.

3.3.7 HiRes

Experiment High Resolution Fly’s Eye (HiRes), jenz uspésné nasledoval projekt Fly’s Eye, se opét
nachdzel v oblasti Dugway, USA. Vznikl za podpory University of Utah, University of Adelaide,
Columbia University, University of Illinois a University of New Mexiko. Jednalo se opét o stereo
systém fluorescencnich detektorii jako u Fly’s Eye, ale s mnohem vétsi presnosti méfen{ diky zvétSen{
zrcadel z 1,5 na 2 m. Jeden fotondsobi¢ navic snimal uZ jen 1° X 1° oproti 5° X 5° u Fly’s Eye.
Monokuldrné zacal HiRes sbirat data v cervnu 1997 a stereo data v prosinci 1999. Tento pomérné
neddvny experiment byl ukoncen v roce 2006.

RozliSeni X,,,, dosahovalo hodnot ~ 30 g-cm™2, pii¢em? k porovnani se simulacemi, které pred-
povidaly rozdil v naméfeném rozloZeni X, podle sloZeni primarnich Castic, bylo zapotiebi lepsi

hodnoty nez 50 g-cm™2.

3.3.8 Telescope Array

V soucasné dobé& se v oblasti Dugway v Utahu, kde byval experiment HiRes, stavi novd observatof
nesouci nazev Telescope Array (TA). Tento spolecny projekt vice nez 20 japonskych a americkych
instituci m4 obsahovat 576 plastikovych scintilaénich detektorii se sbérmymi plochami 3 m?, které
se budou stavét v pravidelné trojuhelnikové siti se vzdjemnymi vzdalenostmi 1,2 km a dohromady
budou pokryvat plochu 760 km?. Jak jiz bylo feceno, scintilatory jsou citlivéj$i na elektromagnetickou
komponentu sprsky, a mélo by se tudiz idajné na TA dosahovat vysledki s lepsi presnosti (o 10%)
neZ u vodnich Cerenkovovych detektord. Projekt ma dale obsahovat 3 fluorescenéni detektory, a bude
se tedy jednat opét o hybridni systém detektoru jako u PAO. Tyto fluorescencni detektory budou tvorit
trojihelnik o strandch 30-40 km. Priumér zrcadel teleskopit ma dosahovat 3,3 m pfi thlovém rozliSen{

1° x 1°. Apertura pro stereo pozorovani ma dosahovat 670 km?-sr pro energie > 102 eV.

3.4 Srovnani experimentu

Novéjsi projekty obecné pokryvaji stile vétsi plochy povrchovymi detektory, coz vede celkové k pod-

statné veétsim expozicim experimenti, a tedy i k vét§imu poctu detekovanych eventd, a tim i k pfes-
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néj$im zaveértim statistickych analyz. Velice se osvédcila mladsi fluorescencni metoda, ktera ve spojeni

s povrchovou detekei nesmirn€ zlepSuje rozliSovaci schopnosti, a tim i vysledky, kterych se dosahuje.

Srovnéni experimentd je provedeno v Tab. 3.1 a Obr. 3.2. Za povSimnuti stoji vysoky zazname-

nany pocet eventl v experimentu AGASA pri relativné nizké expozici (Tab. 3.1). Muze to svédcit

o systematické chybé€ v urCeni energetické skaly, coz miiZe mit nasledky rozebirané v dals{ Casti textu.

Experiment Cinnost Expozice | Eventy Eventy
[km?-sr-y] | >10 EeV | > 50 EeV
Haverah Park 1962-1987 ~ 245 106 10
Jakutsk 1974-soucasnost ~ 900 171 6
AGASA 1993-2005 ~ 1620 886 46
HiRes-I mono | 1997-2006 ~ 4500 561 31
HiRes-II mono | 1999-2006 ~ 1500 179 12
HiRes stereo 1999-2006 ~ 2400 270 11
PAO SD 2004-soucasnost | ~ 7000 1644 38

Tabulka 3.1: Porovnan{ experimentt podle velikosti expozice a podle zaznamenanych eventi. U ex-
perimentti probihajicich v soucasnosti se hodnota expozice vztahuje k zacatku roku 2008. Hodnoty
pouzity z [4]. K 31.8. 2008 jsem odhadnul expozici PAO SD na 11 700 km?-sr-y.
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Obrazek 3.2: Srovnani expozic vybranych experimentt. Graf je prevzat z [4], kde jsou uvedeny odkazy
na jednotlivé experimenty.
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Kapitola 4

Aparatura experimentu PAO a jeho

fyzikalni motivace

Projekt Pierre Auger Observatory md 3 zakladni cile: proméfit energetické spektrum, rozloZeni sméri
pfileti (hledan{ anizotropie) a sloZeni primarnich ¢éstic kosmického zafeni o energiich vétsich nez
10'® eV pii pokryti celé oblohy. K tomu je potieba vystavby 2 observatoif obrovskych expozic - jedné
na jizni a druhé na severni polokouli. V soucasné dobé je dostavéna pouze ta jizni, a to v Argentiné
v provincii Mendoza pobliZ mésta Malargiie (Obr. 4.1). Jedn4 se o nejvétsi detektor kosmického zafen{
na svété. Jeho dulezitost rovnéZz tkvi v tom, Ze vSechny dosavadni experimenty zabyvajici se nejener-
getictéj$imi Casticemi kosmického zafeni se nachdzely na severni polokouli, pfitom stfed nasi Galaxie
se nachdzi na jizni obloze. Pfed PAO se totiz nevédélo, zda-li tyto Castice nemaji ptivod ve stiedu nasi
Galaxie. O umisténi severni observatore se uvaZuje v oblasti Colorada v USA.

Vyznamnym pocinem tohoto experimentu neni pouze obrovska rozloha pole povrchovych detek-
torti a kvalita fluorescenénich detektord, nybrz moznost detekce sprsky vice zplsoby a hlavné tzv.

hybridné, tzn. zdroven fluorescen¢nim a povrchovym detektorem.

4.1 Hybridni systém

Béhem jasnych bezmésicnych noci jsou v experimentu PAO data z pozemni detekce obohacena o in-
formace ziskané pomoci fluorescencnich detektorii. Data jak z povrchové, tak z fluorescencni de-

! na sobé nezavisle a dohromady umoziiuji detekovat spriku 3-dimenzionalng?.

tekce jsou triggerovana
I kdyZ jest€ nedokoncend, zacala PAO sbirat hybridni data jiZ v lednu roku 2004. Schéma hybridni
detekce je ukdzano v Obr. 4.2.

Dokonce pouze jediny casovy tdaj z povrchového detektoru podstatné zlepsi rekonstrukei spriky

'V celém textu je pouZit vyraz trigger namisto Seského terminu spoustse, ktery se v praxi nepouziva.
Laterdln{ distribu¢ni funkce ziskdna povrchovymi detektory uddvd 2-dimenziondln{ informaci o sprice a tfeti rozmér je
dan métenim sprsky v podélném sméru fluorescencnim detektorem.
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Obrazek 4.1: Geograficky pohled na PAO. Cervenymi te¢kami jsou zobrazena umisténi tanki povr-
chové detekce. Zluté jsou zvyraznény nazvy pahorki, na nichZ jsou postaveny fluorescenéni detektory.
Pomoci zelenych Car jsou zvyraznéna zorna pole jednotlivych fluorescencnich teleskopd umisténych
ve fluorescencnich detektorech. Obrazek je prevzat z [14].

fluorescencnim detektorem. DiileZité je, Ze neni potieba tdaj o toku Castic v detektoru, nybrZ pouze
Casovy udaj priletu sprsky povrchovym detektorem.

Rekonstrukce hybridnitho eventu probihd ve 2 krocich. Nejprve se uréi detek¢ni rovina sprsky
pomoci FD metody, ktera je popsdna v sekci 3.2.1. Druhym krokem pii geometrické rekonstrukci
spriky je uréeni jeji osy. Diky FD méfeni dhlové rychlosti pribéhu spriky se ziskd nejednoznacné
uréeni této osy. Az tidaj o priletu predni Casti sprsky alespon jedinym povrchovym detektorem da jiz
jasnou predpovéd’ o sméru osy spriky. Zachyti-li se Casovy ddaj z vice triggerovanych tankd, nabiz{
se moznost dalsiho zpresnéni.

Jednou z vyhod hybridni detekce je, Ze po zachyceni spr§ky FD lze zpétné ziskat i informace
z pozemni detekce, kterd zaregistrovala podprahovy event. Bez FD detekce by tato data z pozemni
detekce byla ztracena.

Pfi monokuldrnim méfeni jsou ureny parametry R, xo a T proloZenim naméfenych bodi odpovi-
dajicich triggerovanym fotondsobi¢im. U hybridnitho méfeni musi tyto proloZené kiivky navic vy-

hovovat priiletu pfedni ¢4sti sprky povrchovym detektorem. Zpfesnéni ureni parametrti R, xo a T

je patrné z Obr. 4.3.

s vz

Monokulérn{ rekonstrukce davd relativn€ dobré vysledky, urci-li se zakfiveni pfedni Casti sprsky
pomoci dat docela presné. Kdezto hybridni rekonstrukce probihd velmi dobie i tehdy, nelze-li za-

kiiveni urcit. Navic neni zapotfebi ani tidaj o velikosti signdlu v povrchovém detektoru, ani jeho
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Obrazek 4.2: Hybridni detekce. Sprska je zaroven detekovana fotonasobici fluorescencéniho detektoru

a vodnimi Cerenkovovymi detektory. Obrazek je pievzat z [9].

vzdalenost od jadra sprsky. Bylo ukdzano, Ze pomoci hybridni rekonstrukce je nalezend pozice jadra

vzdy nejbliZe povrchovému detektoru s nejvétsim naméfenym signdlem.

cujicich pfichozi ¢asy predn

Pfi hybridni rekonstrukci zavisi geometrické a energetické nejistoty na parametrech, jako jsou

uhlova délka drahy, jasnost svételného toku (ziskané fluorescenénim méfenim) a pocet tankd zachy-

s Yz

i Casti sprsky.
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Obrazek 4.3: Srovnani pfesnosti hybridni a mono detekce. V hornim grafu je na svislé ose vynesena
doba registrace signélu fotondsobict fluorescen¢niho detektoru, které sviraji elevacni thel y vyneseny
na vodorovné ose. ProloZend kiivka je zavisld na tfech parametrech (R, xo a 7o), jak je vidét ve vztahu
(3.2). V dolnim grafu je uvedeno feSeni pro mono urceni t€chto parametrd (svétleji vyplné€nd oblast)
a hybridni zpfesnéni (tmava oblast) pomoci urCeni parametru T ziskaného ze 7 zasaZenych tankd
pozemni detekce. Vyrazné zpresnéni je zfejmé. Obrazek je prevzat z [10].
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4.2 Povrchova detekce

Pole povrchovych detektorii PAO se sklid4 z 1600 vodnich Cerenkovovych detektorti pokryvajicich
plochu o velikosti 3000 km?. Pole povrchovych detektort tvoif pravidelnou trojihelnikovou sit’. Jed-

notlivé detektory jsou umistény ve vrcholech rovnostrannych trojihelniki o velikosti strany 1,5 km.

Komunikaéni a GPS
antény

Fotonasobié ——L

i

i
12 m® vody —wj‘kj
3\

Obrazek 4.4: Schématické zobrazeni prurezu povrchovym detektorem. Jsou zde zndzornény pouze
dva ze tii fotondsobict. Obrazek je prevzat z [6].

Kazdy detektor obsahuje polyethylenovou valcovou nadrz o priméru 3,6 m a vySce 1,55 m, ktera
déle obsahuje polyolefinovy "vak" (liner), uvnitf néhoz se nachazi 12 000 1 vysoce Cisté vody. Prifez
detektorem je zndzornén na Obr. 4.4. Ve stropni ¢asti nadrZe se nachdzi 3 otvory, ve kterych jsou
umistény devitipalcové polokulovité fotondsobice. Liner zaji$t'uje hermetické uzavieni vody po dobu
nejméné 20 let, vysokou schopnost odrazet Cerenkovovy fotony, slouZi i jako ochrana proti vn&j§imu
svételnému znecisténi a chrani tak rovnéZ vodu proti bakteriologickym aktivitim. Pfivod energie je
zajitén bateriemi napojenymi na dva solarni panely. Casova synchronizace je zajist ovdna pomoci
GPS pfijimace. Komunikace mezi povrchovymi detektory a centrdlnimi pocitaci observatofe probiha
specidlné navrZzenym radiovym systémem. Na stfeSe kazdého detektoru se tedy nachdzi 2 solarni pa-
nely, anténa a vod€odolny box obsahujici elektroniku. Kazdy detektor tvoii samostatnou jednotku,

ktera uklada signaly toku Castic nezdvisle na ostatnich detektorech.

Pro urceni energie primarni ¢astice pomoci pozemni detekce na PAO se pouZivd hodnota laterdln{
distribucni funkce S(1000) (ve vzdéalenosti 1000 m od pozice jadra spriky). Jak je naznaceno na
Obr. 4.5, pti vzdélenostech 600 - 1000 m od jadra sprsky dochézi k nejmensim fluktuacim signalu
z vodniho Cerenkovova detektoru (mensi neZ 15 %). PouZivani vzdalenosti od jadra spriky 1000 m

ovSem vyplyva z geometrického uspofadani povrchovych detektorti na PAO.
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Obrézek 4.5: Priklady laterdlnich distribuénich funkci ziskanych z vodnich Cerenkovovych detektori
pro sprsky o stejné energii v zavislosti na vzdalenosti od jejich jadra. Tyto funkce jsou uvedeny v jed-
notkdch energetické ztrity vertikdlné pronikajictho mionu pfi energii 250 MeV ptipadajici na plochu
1 m2. Obrézek je prevzat z [14].

4.2.1 Trigger SD

Triggerovaci systém u povrchové detekce (SD) na PAO byl navrzen tak, aby zabiral Siroky pds ener-
getického spektra, ale hlavné aby byl plné G&inny pii detekci eventi pfi energiich vétsich nez 10'° eV.
Obecné se pouziva triggeru, aby bylo mozno sbirat pouze data ur¢itého charakteru a nesbirat data,
kter4 jsou fale$Sné nebo vznikld okolnim Sumem.

Triggerovaci systém u SD je hierarchicky usporadan. Obsahuje lokdln{ triggery (T1, T2) ptisobici
v jednotlivych detektorech a ddle T3 trigger v centrdlni sbérné dat. Pouzivaji se jesté¢ T4 fyzikalni

trigger a TS trigger kvality.

Obrazek 4.6: Ilustrace triggeru TS5. V levé Casti je detektor s nejvetsim registrovanym signilem

obklopen 6 rovnéZz zasazenymi detektory, zatimco v pravé Casti je jiZ zasaZeno jen 5 ze 6 detektorti
sousedicich s detektorem, ktery zaznamenal nejvétsi signdl. Obréazek je prevzat z [15].
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T1 obsahuje 2 rtizné mody triggeru. Prvni (ToT) poZaduje, aby 13 kandli ze 120-ti kandlového

est
VEM

jednotka je odhadovand velikost proudového impulsu vzniklého vertikdlné prochizejicim mionem

okna zaznamendavalo proudové impulsy vétsi nez 0,2 I koincidentné ve dvou fotondsobicich. Tato
o energii 250 MeV. Tento trigger ma malou Cetnost cca. 1,6 Hz, ale je schopen rozpoznat signaly
vysokoenergetické spr§ky ve vétsi vzdalenosti od jejiho jddra nebo méné energetickou sprsku. Druhd
cast T1 propousti zase jen data, pfi nichZ vSechny 3 fotondsobice zaznamenaly alespon 3 kandlové
signdly vetsf nez 1,75 I{L, . Tato Cést je sice vice rusena (100 Hz), ale zase umoZiiuje detekovat
mionovou komponentu horizontédlnich sprsek.

Trigger T2 se pouziva k tomu, aby z T1 vybral ty signaly, které pravdépodobné odpovidaji vysoko-
energetické sprice a redukuji Cetnost signdlu na 20 Hz, coZ je frekvence, s niZ se data zasilaji do
centrdlni sbérny dat. VSechny ToT jsou automaticky povyseny na T2, zatimco ostatni data prosla T1
mus{ splnit podminku, Ze vSechny 3 fotondsobice v detektoru musi koincidentné zachytit proudovy
signdl o velikosti vétsi nez 3,2 I3, .

T3 trigger ma opét dvé ¢asti. Prvni poZzaduje koincidenci alespon 3 tanku, které zaznamenaly ToT,
a dale tzv. podminku malé kompaktnosti (jeden z té€chto tankii musi mit triggerovany alespon jeden
z nejblizsich sousednich tankt a jeden z druhych nejblizsich). Tato Cast triggeru (3ToT) je velice
dilezita, protoZe 90 % z proslych dat jsou fyzikdln{ sprsky. Dalsi ¢ast T3 pousti jen data, pfi kterych
je splnéna podminka stfedni kompaktnosti (mezi ¢tyfmi zasaZenymi tanky se pouze jeden z nich miZe
nachézet od ostatnich ddle neZ 6 km pfi vhodném casovém okné). Tato Cast je dileZitd pro detekci
horizontélnich sprsek, avSak pouze 2 % z triggerujicich dat patii redlnym sprskam.

Fyzikalni trigger T4 se pouziva jiZ jen na vybér dat z databaze. Oficidlni T4 pozaduje, aby de-
tekované sprsky pfichdzely pod zenitovym thlem mens$im nez 60°. Bylo totiZ ukdzano, Ze pfi 3ToT
podmince potom jiz 95 % detekovanych eventd patii sprskam.

Nakonec tzv. trigger kvality TS5 vybird jen eventy, pfi nichZ tank s nejveétsim signdlem musi mit ale-
sponi 5 ze svych 6 nejblizsich sousednich tankl zasazené. Pfi spojeni s podminkou, Ze rekonstruované
jadro leZi uprostred trojuihelniku tvoreného tfemi triggerovanymi detektory, je zajiSt€no, Ze nebude

chybét Zaddnd podstatnd informace k rekonstrukci sprsky.

4.3 Fluorescencni detekce

Na jizni ¢asti projektu Pierre Auger Observatory se pouZivaji 4 fluorescencni detektory umisténé na
pahorcich (Los Leones, Coihueco, Los Morados, Loma Amarilla) okolo planiny, na které je postaveno
pole povrchovych detektori. Jednotlivy fluorescencni detektor se skldda z 6 teleskopl vyuZzivajicich
Smidtiv opticky systém, ktery odstranuje optickou aberaci. Schématicky pohled na fluorescen¢ni
detektor je zobrazen na Obr. 4.7.

KaZdy fluorescenéni teleskop zabira oblast oblohy 30° azimutédlné a 28,6° vertikdlné ve smérech
znazornénych na Obr. 4.1. Na vstupu teleskopu je umistén filtr propoustéjici UV zareni. Okolo tohoto

filtru se rovnéz nachazi mezikruzi Schmidtovych korekcnich prvki. Svétlo je fokusovano 3,5m X 3,5 m
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Obrazek 4.7: Schématické zobrazeni prifezu fluorescencnim detektorem. Pro srovnéni je zde rovnéz
vyobrazena velikost ¢lovéka. Obrézek je prevzat z [6].

sférickym zrcadlem o poloméru kfivosti 3,4 m na 440 fotondsobicovych kamer umisténych v poli
22 x 20. Kazdy kamerovy pixel zabira oblast oblohy o velikosti zhruba 1,5° x 1,5°. Zrcadla jsou

sloZena z mensich segmentt Sestitihelnikového nebo ctvercového tvaru.

4.3.1 Trigger FD

Presahne-li signdl, ktery prichdzi z fotondsobice fluorescencni detekce (FD), odpovidajici jednomu
pixelu urcitou prahovou hodnotu, bude tento pixel oznaceny jako triggerovany. Triggerovaci Cetnost
tohoto prvotniho triggeru se pohybuje okolo 100 Hz.

Trigger vyssi urovné jiz hledd 4-pixelova data, jez mohou byt soucasti péti-pixelovych vzort.
Tyto vzory jsou ukazdny na Obr. 4.8. Celkovych moZnosti, jak tyto vzory rizné pootacet a mit pfitom

alesponl 4 z 5 pixell aktivnich, je 108.

Obrazek 4.8: Zéakladnich 5 triggerovacich vzort. Triggerované pixely jsou vybarveny ¢ern€. Pod vzory
jsou uvedena oznaceni, kterd se pouzivaji. Obrazek je prevzat z [16].

Aby se odstranily rusivé pﬁspévky okolniho Sumu, pouil’vé se fitovani grafu zavislosti eleva¢niho

vvvvvv

a znovu se aplikuje porovnani s péti-pixelovymi vzory.
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4.3.2 Doprovodna méreni

K fluorescenénimu méfeni je potfeba mit nejen dobfe okalibrované detektory, ale také zndt momen-

talni propustnost atmosféry, aby bylo mozné odhadovat rozptyl fotoni pfi prichodu atmosférou.

Kalibrace

K absolutni kalibraci se pouziva tzv. buben (drum), ktery miZe byt umistén pred detektory, jak je
ukédzano na Obr. 4.9. V jeho vnitiku je umistén zdroj homogenniho diftizniho svétla. Tok vyddvany
timto zdrojem je velmi dobfe zndm z laboratornich méfeni. Velikosti ziskanych signdlt na fotondso-
bicich pfi dané intenzité zdroje jsou pouZivéany ke kalibraci fluorescencniho detektoru. V soucasnosti

probih4 tato absolutni kalibrace pfiblizné kazdé 3 mésice.

Obréazek 4.9: Schématické zobrazeni fluorescencniho detektoru s kalibraénim bubnem. Obrazek je
prevzat z [17].

Pri relativni kalibraci se pouZziva osvétlovani fotondsobici pod riznymi sméry a méfi se ptitom
relativni doby mezi zasaZenymi pixely a relativni zisky kazdého pixelu. Tato relativni méfeni probihaji

kazdy den.

Atmosféricka méreni

Jak jiz bylo feceno, k fluorescencnimu méfeni je potfeba znat vlastnosti atmosféry, skrze nizZ se $ifi
fotony fluorescencniho zéafeni z deexcitovanych molekul. MEfi se tzv. atmosféricka extinkce, coz
je zavislost rozptylu svétla v atmosféfe na vlnové délce. Tyto atmosférické podminky jsou velice
proménlivé a je tfeba je méfit neustdle a nejlépe i riznymi metodami. Na projektu PAO je tomuto
méfeni vénovana velikd pozornost. Zdkladnimi méticimi experimenty, které méfi mnozstvi aerosolu
v atmosféfe, jsou CLF (Central Laser Facility) a LIDAR (Light Detection and Ranging). Dale se
pouZzivaji ptistroje HAM (Horizontal Attenuation Monitor) a APF (Attenuation Phase Function Mon-
itor) [23]. Molekularni slozeni atmosféry je zkoumdno balénovymi sondami a mnozstvi mraki na

obloze je méfeno infracervenymi detektory mrakd. Dal$im druhem zkoumani vlastnosti atmosféry
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je monitorovani{ intenzity svétla z hvézd, jemuz se vénuje teleskop FRAM (Fotometricky roboticky

atmosféricky monitor).

4.4 Fyzikalni motivace

Energetické spektrum

Zkoumani tvaru energetického spektra je velice dilezitym ndstrojem k odhalovani piivodu kosmic-
kého zareni. Pouzivaji se k tomu 4 duleZité charakteristiky spektra: koleno, druhé koleno, kotnik
a strmé klesani na konci spektra. Jejich mozné vysvétleni jsou podand v sekci 2.3. Pred projektem
PAO byla dostupna data predevsim ze dvou experimentti v oblasti EHECR. Data z projektu AGASA
neukazovala prudky pokles toku ¢éstic v oblastech EHECR, zatimco data z HiResu uddvala strmy
pokles v souladu s GZK predpokladem. Projekt PAO mél diky zlepSené pfesnosti méteni a statisticky
obsdhlejsimu zdznamu dat predev§im rozsoudit, zda-1i se na konci spektra projevuje GZK nebo ne.

Uhlové rozliSeni priletu primarnich c¢astic

Jak jiz bylo naznaceno v pfedchozim textu, hledani anizotropie v rozloZeni sméru piiletd primarnich
¢astic kosmického zdfeni ma smysl pouze v oblastech nejvysSich energii. Ve spojeni s obrovskou
aperturou PAO (statisticky objemny zdroj dat) a presnosti hybridni metody pii urovani sméru priletd
primarnich €astic (0,5°) je PAO schopna rozliSit, zda-li se jednd o izotropni nebo anizotropni rozloZeni

sméru prilett kosmického zareni.

Slozeni UHECRSs

O puvodu UHECR ndm muzZe velice dobfe napovédét jejich sloZeni, o kterém lze usuzovat po-
moci srovnani Monte Carlo simulaci, které vyuZivaji extrapolacné ziskanych interak¢nich modeld,
s naméfenymi daty. Jedna se o velmi hrubou extrapolaci, nebot’ protony o energii 10?° eV maji pfi
srazkach mnohem vé&tsi téZist' ovou energii, neZ se bude dosahovat na LHC. Velmi dobrou srovné-
vaci velic¢inou se jevi hloubka sprsky X,,,. VyuZiva se toho, Ze sprsky vznikajici z primarni Castice
protonu pronikaji hloubéji neZ sprsky vznikajici ze Zeleza. Spriky jsou vSak obecné stochastickym
procesem a je to tieba vzit v ivahu. PAO je schopna zméfit X, pfi hybridnich eventech s presnosti
<20 g-cm™2. Pro srovnani - stereo data z HiRes byla zatiZen4 chybou 30 g-cm™2, pfitom rozdil v X,

pro spriky iniciované protonem a Zelezem je ~ 100 g-cm™2.
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Kapitola 5

Dosavadni vysledky PAO

Fyzikélni vysledky PAO lze dosud rozdélit do ti{ hlavnich proudi: studium energetického spektra
kosmického zareni, studium anizotropie pfileti Castic s hleddnim jejich moznych zdroju a analyza

slozeni kosmického zareni.

5.1 Energetické spektrum

Porovnani energetického spektra PAO s pfedchozimi vysledky experimentd HiRes a AGASA je na
Obr. 5.1. Chybové sloupce vyjadtuji statistické chyby a takto prezentovand data zanedbdvaji syste-
matické nejistoty v urCeni energetickych méritek a expozic. Tyto nejistoty nabyvaji hodnot 20 az 25 %.
U pozemniho detektoru AGASA vyplyvaji predev§im z nejistoty pouZitého hadronového modelu in-
terakce. Bylo dokonce ukdzano pomoci simulacniho programu CORSIKA, Ze mionova hustota pii
pozemni detekci se uzitim jinych modelt hadronovych interakei mtze lisit az o 30 %, zatimco flu-
orescencni detekce je na téchto modelech téméf nezavisla. U FD vznikaji nejistoty pii urcovani flu-
orescencniho zisku v atmosfére. Projekt PAO se snaZi dodate¢nymi méfenimi fluorescenéniho zisku
tyto nejistoty co nejvice sniZit. Navic se odhaduje, Ze miZe dochdzet k asi 10 % posunu energetickych
$kal mezi PAO a HiRes z diivodu pouziti jiné konstanty fluorescen¢niho zisku.

Pfi zapocitani téchto nejistot Ize spatfit velmi dobrou korelaci dat z AGASY, PAO a HiResu
v oblastech energif do ~ 1,5-10'° eV pii posunuti dat z PAO 0 +17 % a z AGASY o -25 %. Tyto po-
suny zdstdvaji v mezich danych nejistotami dat z experimentt. Data z HiRes a PAO pomérné zietelné
poukazuji na projev GZK (strmé klesdni) v oblastech energif vétSich neZ asi 10 eV, zatimco data

7z AGASY ne.

PAO tedy pfi proméfovani energetického spektra v oblastech nejvyssich energif prokazuje souhlas
s daty z HiResu, ¢imZ potvrzuje predpoklady o jevu GZK, a zaroven tak poukazuje, Ze data z experi-
mentu AGASA zfejmé nadhodnocuji energii v oblastech EHECR. K razantnéj$im zavérim je ovSem
zapotiebi statisticky vyznamnéj$i mnoZstvi dat, které se ovSem predpoklada, Ze projekt PAO poskytne

béhem nésledujicich nékolika let.
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Obrazek 5.1: Porovnani energetickych spekter. V levém grafu jsou zobrazena energetickd spektra
ziskana z experimentd PAO, HiRes a AGASA. V pravém grafu je provedeno srovnani téchto spekter
pomoci posunu energetické Skidly PAO o +17 % a AGASY o -25 %. Lze rozpoznat korelaci dat
z HiRes a PAO, kdeZto data z AGASY na konci spektra se od nich odliSuji. V grafech je hodnota toku
prendsobend E3. Obrézek je prevzat z [4], kde jsou uvedeny odkazy na jednotlivé experimenty.

5.2 Anizotropie kosmického zareni

Na podzim roku 2007 se pomoci dat ziskanych z PAO podaftilo poukizat na moZnou korelaci mezi
pfichozimi sméry primérnich &4stic o energiich vétsich neZ ~ 6-10'° eV a pozicemi aktivnich galak-
tickych jader (AGN), kterd se nachdzeji blize neZ ~ 75 Mpc. Odmitla se zdroven hypotéza izotropniho
Castice jsou protony vznikajici v blizkych extragalaktickych objektech, jelikoZ nestaci "dostatecné-
krat" zainteragovat s reliktnim zafenim (GZK).

Klicovym prvkem pfi hleddni anizotropie byla pravdépodobnost P urcujici, Ze okolo vhodné zvo-
lenych smérd na obloze ze sady N eventll izotropniho toku Céstic se jich bude k nebo vice nachazet
v kruhové oblasti o poloméru ¢ okolo té€chto smérti. Za tyto sméry byly zvoleny pozice blizkych
aktivnich galaktivnich jader. P je ddna binomickym rozdélenim zatiZzenym vahou C; pro j-ty event,
kterd odpovida relativni expozici oblasti uvniti kruhu o poloméru . Parametr p odpovidad zlomku

oblohy, ktery tvoii oblast uvnitf t€chto kruhd. P ma tedy tvar

N
— N Jc1 — p)N-J
P—Zij(l PN, (5.1)
=k
Pomoci ziskanych dat z obdobi od 1. ledna 2004 do 26. kvétna 2006 se hledalo minimum funkce P
nad 3-dimensiondlnim parametrovym prostorem definovanym thlovou velikosti ¢, maximalni vzdale-

nosti aktivnich galaktickych jader (AGN) D,,,, a prahovou energii detekovanych Castic Ey;,. Prahova

vvvvvv

a maximalni vzdalenost AGN v dusledku pfedpokladu projevu GZK. Minimum funkce P se tedy
naslo [5] pro tyto parametry: ¢ = 3,1°, D, = 75 Mpc a Ey, = 56 EeV. Celkova pravdépodobnost

38



nespravného zavrZeni izotropni hypotézy byla stanovena na maximalné 1 %.

Tato testovaci metoda byla aplikovana na data nasbirand mezi 27. kvétnem 2006 a 31. srpnem 2007,
kterd byla ziskdna pfesné stejnymi rekonstrukénimi algoritmy, energetickou kalibraci a kvalitativnimi
mezemi v hleddni eventd jako v predchozim piipadé. Z téchto novych dat jich 13 pfesdhlo energii
56 EeV a z téchto 13 eventli 8§ mélo smér piiletu bliZze nez 3,1° od pozice AGN vzdaleného méné nez
75 Mpc, pri¢em?z pfi izotropnim rozloZeni se jich ocekavalo v priméru 2,7. Pravdépodobnost, Ze by se
jednalo o nahodily proces izotropniho rozloZeni sméri piiletii, byla vypodtena na 1,7-1072. Hypotéza
predjimajici izotropni rozloZeni prilétavajicich sméri byla vyvricena s vice nez 99 % pravdépodob-

nosti.

Obrazek 5.2: Projekce hvézdné oblohy v galaktickych souradnicich s krouzky o poloméru 3,1°, které
ve svych stfedech maji pfichozi sméry 27 eventd s nejveétSimi energiemi zachycenymi na PAO do
31. srpna 2007. Hvézdickami je oznaceno 472 pozic (318 jich je v zorném poli PAO) aktivnich
galaktickych jader do vzdalenosti 75 Mpc podle 12. vydani katalogu kvasarti a aktivnich galaktic-
kych jader [8]. Pevna kfivka zndzorfiuje hranici pozorovaci oblasti (zenitové dhly mensi nez 60°).
Tmavsi barva ur€uje relativné vétsi expozici. PferuSovanou ¢4rou je vyznacena supergalaktickd rovi-
na. Obrazek je prevzat z [5].

vvvvvv

cemi AGN. Lze si pov§imnout, Ze n¢kolik eventd leZi velmi blizko supergalaktické roviny a rovnéz
Ze 2 eventy priletély do 3° od pozice Centaurus A, coZ je jedno z naSich nejbliZ§ich AGN, které
je v Obr. 5.2 vyznaeno bilym kiizkem. 6 z 8 eventi, které nejevi korelaci s AGN, se nachazi ve
vzdalenosti mensi neZ 12° od roviny Mlé¢né drahy. Jednd se tedy o eventy v blizkosti Galaktické
roviny (vodorovnd osa grafu), kde diky stinéni M1é¢né drahy dochazi ke zhorSenym podminkam pro
zjiSt ovani pozic AGN, jak je rovnéZ patrno z Obr. 5.2 (nekompletnost katalogu v oblasti Galaktické

roviny).

VsV 2

Z vysledku lze usoudit, Ze nejenergetiCtéjsi Castice jsou pravdépodobné lehka jadra podléhajici
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GZK efektu. Nepiimo se tak podpofila hypotéza, Ze za strmé klesani na konci grafu toku €astic v zavis-
losti na energii je zodpovédny pravé GZK efekt.

AGN se jiz delsi dobu povaZovala za moZné zdroje vysoce energetickych Castic, ale az PAO
pfinesla statisticky vyznamnd data, ktera tuto domnénku podpofila. Je zde ddleZité na tomto misté

vvvvvv

s podobnym rozloZenim ve vesmiru jako AGN.

5.3 Slozeni kosmického zareni

VeliCina X;,,,, se muze urCovat i pfi pozemni detekci, ale presnéjSich vysledkl se dosahuje pfi flu-
orescencni detekci. Na Obr. 5.3 Ize zpozorovat velmi dobry souhlas dat z PAO a HiRes do oblasti
energif asi 3-10'8 eV, ale pfi vysSich energiich se jiZ tato data trochu odchyluji. Jejich rozdil zhruba
odpovida rozdilu mezi vysledky simulaci vyuZivajicich riizné hadronické modely.

K hlubsim zavérim bude opét zapotiebi statisticky vyznamnéj$i objem dat a zpresnény model
hadronickych interakci, ktery by mohl prinést experiment LHC.

* PAO-Hybrid
= HiRes-Stereo
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Obrazek 5.3: Zavislost stfedni hodnoty X, na energii pro HiRes stereo data a hybridni data z PAO.
Pro srovnani jsou zde i uvedeny piedpovédi modeli riznych hadronickych interakci pro proton
a Zelezo zv14st’. Obrazek je prevzat z [4], kde jsou uvedeny odkazy na jednotlivé experimenty.
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Kapitola 6

Zaver

V préci byla diskutovdna problematika detekce kosmického zafeni nejvyssich pozorovanych energii.
Pojedndvalo se o primarnich Casticich, jejich prichodu vesmirnym prostorem a piedev$im o fyzi-

wev s

ce sprsky kosmického zareni, kterou iniciuji. Pravé této sprsky vyuZivaji nejriznéjsi experimenty
k nepifimému pozorovani ¢astic kosmického zareni. Detekce UHECR ucinila za 40 let pokrok nejen
ve vylepSovani pouzivanych detektorti, nybrz i v principu detekéni techniky samotné. Za jeji vrchol
1ze povazovat hybridni systém detekce, ktery zasadnim zptsobem zlepSuje presnost méfeni UHECR,
¢imz se také posouva kupredu schopnost blizsiho urceni zdroji takto vysoce energetickych ¢astic.

Projekt Pierre Auger Observatory svou gigantickou aperturou, ale i nebyvale Sirokou mezinarodni
spolupracf instituci z celého svéta, ve spojeni s hybridni technikou detekce UHECR rozkryva "zdhadu"
konce energetického spektra, kterd vznikla rozli¢nosti ziskanych dat z experimenti AGASA a HiRes.
Data z PAO poukazuji na to, Ze se UHECR sklédaji z lehkych jader podléhajicich GZK efektu a s 99 %
pravdépodobnosti prilétaji z vesmiru anizotropné, pfiCemZ anizotropii vykazuji ve prospéch AGN
nebo objektd s podobnym rozloZenim ve vesmiru.

N Ps

K lepsim a jistéj$Sim zavéram prispéje vetsi mnoZstvi ziskanych dat, kterd nedavno dokoncend

7 Yz s X 2

jizni ¢ast PAO spolecné s planovanou severni ¢asti PAO urcité poskytnou.
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