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Abstrakt:

Prace pojednéava o problematice sloZeni kosmického zafeni ultravysokych energii. Popisuje zakladni
mechanismy urychlovani nabitych ¢astic ve vesmirnych zdrojich, interakce ¢astic béhem jejich &i-
feni vesmirnym prostorem a rozvoj spriky sekundérnich ¢astic v atmosfére s dirazem na rozdily
zplsobené typem primérni ¢astice. Jsou vysvétleny zptsoby urcovani slozeni kosmického zareni
z naméienych dat fluorescen¢nich detektori a srovnany vysledky dvou piednich experimenti v
oboru - Observatoie Pierra Augera a HiRes. Oba experimenty na slozeni kosmického zafeni usuzuji
z distribuce velikosti atmosférickych hloubek, ve kterych métrené spriky dosahuji svého maxima.
Vlastnim piispévkem prace je navrzeni metody, jak na sloZeni kosmického zafeni usuzovat z poctu
miont méfenych pfi pozemni detekci. Ukazuje se, Ze ziskany algoritmus mize mit vétsi diskri-
minaéni potencidl odligit spriky indukované lehkymi a tézkymi primérnimi ¢asticemi nez metoda
vyuzivajici hloubky maxima sprsky.
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Abstract:

The work deals with issues of mass composition at ultrahigh energies. Basic acceleration mecha-
nisms of charged particles, interactions during the propagation through space and development of
secondary particle air showers are covered with respect to mass composition of primary particles.
Methods of mass composition determination using fluorescence technique and results of two leading
experiments - Pierre Auger Observatory and HiRes calculating mass composition using atmosphe-
ric depth of air shower maximum are discussed. Main contribution of this work is the proposal of
a new method, which allows to estimate mass composition using the number of muons recorded
by surface detectors. It shows that the proposed algorithm could have a greater discriminatory
potential in the sence of distinguishing between heavy and light nuclei induced air showers than
the one with using atmospheric depth.
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Kapitola 1
Uvod

Vyzkum kosmického zateni je rychle se rozvijejici fyzikalni disciplinou, kterd byla kli¢ovou pro
poznivani vlastnosti svéta ¢astic jiz pred nastupem urychlovacia. Kosmické zafeni, pfi svych maxi-
malnich energiich pfevysujicich hodnotu 10?°eV v laboratotni soustavé, je jedinym zptisobem jak
nahlédnout do nejexoti¢téjSich oblasti ¢asticové fyziky. V souCasnosti je nejvétsi pouZivané ener-
gie pfi Clovékem fFizeném procesu srizek dosahovana na urychlovaé LHC pobliz hranice Francie
a Svycarska a &ni nyni 8 TeV (14 TeV v roce 2014) pii proton-protonovych srazkach v tézistove
soustavé. Maximalni pozorované energie kosmického zafeni jsou az 107 x vétsi a odpovidaji tézi-
stové energii srazek nalétavajicich ¢astic s jadry atmosféry kolem 400 TeV. Mame tedy moznost
pozorovat vlastnosti fyzikalnich zakonu pii energiich, kterych lidska civilizace nebude jesté dlouho
schopna sama, dosadhnout.

Kosmické zafeni o vysokych energiich nam taktéz davad moznost zkoumat vesmirné objekty
at uz galaktické nebo pfi extrémné vyoskych energiich dokonce extragalaktické. Vlastnosti, které
si klademe za cil v pfipadé kosmického zafeni zjistit, jsou energie, smér pfiletu a jeho slozeni.
Prvni dvé vlastnosti jsme jiz dnes schopni za pomoci rozsédhlych pozemnich observatofi urcit.
hodnoté toku kosmického zafeni nesledujeme pifmou interakci ¢astice s detektorem, ale interakci
zafeni se Zemskou atmosférou. Zde dojde ke srézce kosmického zafeni s atmosférickymi atomy a
zapocne rozvijeni atmosférické spriky s produkci sekundarnich ¢astic. Na observatofi pak méiime
charakteristiky vzniklé sprsky. Méfeni tedy neni pfimé a jednozna¢nda informace o typu puvodni
Castice se prichodem atmosférou ztraci.

Bakalaiska prace si klade za tkol v prvnich dvou kapitolach seznamit ¢tenafe s témi fyzikal-
nimi procesy, kde je znalost slozeni kosmického zafeni velmi dulezitym parametrem. Jde napiiklad
o urychlovaci modely, jejichz cilem je vysvétlit ptivod tak obrovskych energii, které jsou na ob-
servatofich pozorovany nebo urceni maximalnich energii, na které je mozno c¢astice pfedstavujici
kosmické zatfeni ve vesmiru urychlit. Taktéz zjistime, Ze kosmické zatfeni velmi vysokych energii jiz
pravdépodobné neni izotropni, ale je zde projev anizotropie ve smérech pfiletu. Porovnévanim s
katalogy vesmirnych téles pak miizeme urcovat objekty schopné urychlovini na tak vysoké energie.
Zjisténi slozeni kosmického zéfeni by nam v tomto pfipadé pomohlo nékteré potenciélni objekty
vyloudit, pripadné ziskat vice informaci o tom, jak zdroje vysokoenergetického zafeni hledat.

Treti kapitola pojednava o detekci kosmického zafeni a urcovani jeho slozeni pro energie nad
10'8eV. V roce 2010 byly publikoviny dva zdanlivé protichiidné vysledky. Prvni vysledek tvrdil,
ze kosmické zafeni vysokych energii je tvofeno prevazné tézkymi jadry. Druhy vysledek sledo-
val vyraznou dominanci lehkych jader, pfevazné protond. 7 tohoto davodu jsou v této kapitole
oba vysledky rozebrany a v zavéru srovnany. Zjistime, Zze interpretace slozeni kosmického zareni z
naméienych vysledka je silné ovlivnéna pouzitymi simulaénimi modely, se kterymi byly namérené
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vysledky srovnavany. Uréenim zkoumané veli¢iny X4z, kterd bude dale v textu podrobné popsana,
nedochézi k jednoznac¢nému rozliSeni mezi tézkymi a lehkymi jadry dokonce ani na trovni simu-
laci. Se zvySujici se energii kosmického zéafeni se tato nepfesnost zvétsuje. V konetném disledku
dostédvame pouze informaci o tenden¢nim chovani slozeni kosmického zéfeni s rostouci energii. O
typu éastice nalétavajiciho kosmického zafeni pro jednu konkrétni pozorovanou spréku viak mluvit
vibec nemizeme.

Vyse zminéné vysledky pozorovani spriek kosmického zareni a chovani veli¢iny X,,.. pozaduji
méfeni dalsich charakteristik, které nabidnou vy8si diskrimina¢ni potencidl pro urceni slozeni.
Takovou charakteristikou muaze byt pocet mionu vyprodukovanych pii propagaci atmosferickych
spriek. V paté kapitole je za pouZiti vlastnich nasimulovanych souboru spriek kosmického zafent
navrzen algoritmus, ze kterého dostavame dals{ veli¢inu citlivou na slozeni kosmického zafeni.

Uzite¢nost této metody tkvi v tom, ze miony v diisledku své dlouhé doby Zivota staéi doletét do
detektort kosmického zafeni na zemi a nerozpadnou se. Pficemz histogramy poc¢tu miont dopadlych
na detektory pro tézké a lehké ¢astice se oproti obdobnym histogramim veli¢iny X,,q, pirekryvaji
minimalng&. Simulace byly provadény s ohledem na nadmoiskou vysku Observatofe Pierra Augera
pro realng&jsi aplikaci. Detektory mionii v8ak nikdy nejsou stoprocentné piesné, s ¢imz je pii si-
mulacich poc¢itano, a diskriminacni potencial je demonstrovan v zavislosti na piesnosti detektori
miont. Dostaneme tak v zavéru bakalaiské prace koncepéni navrh dalsi metody, kterd by ndm
mohla pomoci osvétlit slozeni kosmického zafeni, jehoz znalost je tolik potfebna.
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Kapitola 2
Primarni kosmické zareni

2.1 Energetické spektrum kosmického zareni

vvvvvv

zavislost toku ® primérnich ¢astic na jejich energii F. Tok definujeme jako pocet Castic ptichazeji-
cich z prostorového thlu 1 steradidn a proglych jednim metrem ¢tvereénim za jednu sekundu. Pti
energii okolo 10*!eV je hodnota toku piiblizné jedna ¢astice na m? za sekundu, p¥i energiich okolo
10'%eV pozorujeme jiz jednu Eastici na m? za rok a u energie &astic okolo 10'%eV jiz jednu ¢astici
na km? za rok.

Z tohoto ditvodu je pfimé zkoumani primarnich ¢astic o velmi vysokych energiich zna¢né obti-
7né. Jsou tedy stavény pole detektori o co nejvétsi plose, kde jsou méfeny sekundéarni Eastice
vzniklé priletem primarni ¢astice atmosférou. Pokud bychom chtéli zkoumat primérni ¢astice o
energiich nad 10'8eV piimo, prost¥ednictvim satelitu obihajictho okolo Zemé o detekéni ploge 10
m?, pak bychom na jednu interakci ¢ekali pfiblizné 100 000 let, coz je znaéné neefektivni.

Tok primérnich ¢astic tedy s jejich rostouci energii klesa a je dan vztahem (2.1)

dN
b=—=CE™“, 2.1
15 (2.1)
kde C je normaliza¢ni konstanta a « parametr udavajici strmost klesani toku @ s energii. Experi-
mentalné naméfend zavislost je vynesena v grafu na Obr. 2.1.

2.1.1 Zmény energetického spektra

Energie kosmického zafeni na Obr. 2.1 se pohybuje v Sirokém intervalu od 10%V do 10%%eV.
Kosmické zafeni o energii nizsi se k Zemi nedostane v diisledku piisobeni slune¢niho vétru. Jak uz
bylo feceno, strmost klesani toku kosmického zareni ® je uréena parametrem .

V grafu lze nalézt tii oblasti, u kterych dochazi ke zméné strmosti klesani energetického spe-
ktra, a to u energii kosmického zafeni 101°-°eV (prvni koleno), 1017-%eV (druhé koleno) a 10'%-8eV
(kotnik). Nazvy oblasti jsou voleny podle pifbuznosti tvaru energetického spektra s profilem lidské
nohy. Pro hodnotu parametru « do prvniho kolena plati

a=2.7 E < B koteno = 101°%eV . (2.2)

V oblasti prvniho kolena dochézi ziejmé k situaci, kdy hodnota energie lehkych ¢astic je jiz pfilis
vysok4i a magnetické pole ve zdrojich zptisobujicich jejich urychlovani ¢astici neudrzi. V oblasti dru-
hého kolena unikaji jiz i tezké primérni ¢astice. Druhé koleno neni tolik vyrazné, proto energetické
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Obrazek 2.1: Graf toku kosmického zéfeni v zavislosti na jeho energii s ilustrativnim znézornénim
tokt ¢astic v oblasti "prvniho"kolena, kotniku a GZK oblasti. Zelena Sipka znaéi mezni oblast pro
pouziti satelitt k detekci kosmického zafeni a Cerné Sipka znadi takovou energii protonu nalétava-

jictho na atmosfericky dusik v klidu, aby celkova energie tohoto systému v tézistové soustavé byla

v

rovna energii, kterou jsme schopni vyprodukovat na LHC v proton-protonové sriZce v té&zigtové
soustavé. Prevzato z [1].
spektrum v oblasti od prvniho kolena do kotnfku mizeme popsat jednim parametrem o

a=3.0 E1 koleno < E < Egotni = 10'%8eV . (2.3)

V oblasti kotniku sledujeme zpomaleni klesani toku @ s energii, a tedy pokles hodnoty parametru
o. Pricina tohoto chovani je patrné v nartustu piispévku extragalaktickych zdroju.

a = 2.69 Erotnk < B < Egzr =4 x 10"V . (2.4)

Na dalsi chovani spektra méa vliv fotopionova produkce u protonu (2.19), tak zvany GZK efekt,
nebo fotodesintegrace jadra (2.21), (2.22) a hodnota toku strmé klesa.

a=4.2 Fazrk < FE . (25)

Hodnoty parametru « jsou pfevzaty z [2].

2.2 Urychlovaci mechanismy vysoko-energetickych castic

Pro ziskavani velmi vysokych hodnot energif z konce energetického spektra (Obr. 2.1) bylo vy¥¢eno
mnoho hypotéz. Jako méné pravdépodobné se uvadé&ji moznosti naruSeni Lorenzovy invariance
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nebo rozpady extrémné tézkych exotickych ¢astic. Jako ptiklad pravdépodobnéjsich hypotéz zde
bude zminén princip Fermiho urychlovani a od néj odvozené urychlovani difiiznimi Soky. Je nutno
dodat, Ze nize zminéné modely nejsou jediné, ale existuje jich samoziejmé mnohem vice.

2.2.1 Fermiho urychlovani

V roce 1949 bylo Enricem Fermim navreno, Ze ¢astice jsou urychlovany na nepravidelnostech! v
galaktickém magnetickém poli. Kazda tato nepravidelnost predstavuje vlastné zrcadlo s hmotnosti
dalece presahujici hmostnost Castice. Zrcadla se pohybuji prostorem rychlosti V' ve sméru své
norméaly ndhodnymi sméry a v disledku své vysoké hmotnosti nedochazi ke zméné sméru ani
velikosti rychlosti V pii srazce s ¢astici. Energie ¢astice v soustavé spojené se zrcadlem? je

—1/2
E =~y (E _ (1. /
=v(E + Vp cos 0) =1 , (2-6)

kde E, p jsou energie, hybnost ¢istice v soustavé spojené s pozorovatelem a 6 thel, ktery svird
hybnost ¢astice p s norméalou zrcadla. Pro slozku p!, hybnosti ¢astice v této soustavé mame

E
P, =p'cos 0 =y (p cos 0 + ‘22> . (2.7)

Pri srazce ¢astice se zrcadlem uvazujeme pruZnou srazku, energie E’ ziistane zachovdna a hy-
bnost p!, zméni znaménko. Energii ¢astice po srazce transformujeme zpét do soustavy spojené s
pozorovatelem

E" =qv(E"+Vp,) . (2.8)
Po dosazeni (2.6) a (2.7) do (2.8) dostaneme po upravach vztah pro energii ¢astice po sréice v
soustaveé spojené s pozorovatelem E”

2V v cos 6 V\?
1+ ——F+ | —

E// _ 2 E
0% 02 c

: (2.9)

kde v je hodnota velikosti rychlosti ¢astice pred srazkou. Pro energeticky prirtstek ¢astice AE
dostaneme ode¢tenim energie E od (2.9)

2V v cos 0 (V)2

——+2( =

AE=E"-E=E -
& c

(2.10)

Dosadime-li do (2.10) za rychlost ¢astice v hodnotu rychlosti svétla ¢, podélime energii E Castice
pied srazkou a vystiedujeme pies vSechny mozné thly 8, dostaneme pro stfedni hodnotu pfiristku

energie
AE\ 8 [V’

Tento zpusob urychlovani je nazyvan Fermiho urychlovanim 2. fadu, jelikoz stfedni pfirtstek ener-
gie ¢astice po srazce je roven druhé mocniné % Protoze plati V' < ¢, je piiristek energie maly.

Dal$im moznym zpiisobem je Fermiho urychlovani 1. fadu. Toho miizeme napiiklad doséhnout,
uvazujeme-li pouze Celni srazky a cos 8 = 1. Pokud predpokladame, ze se ¢astice opét pohybuje
rychlosti svétla, dostaneme ze zmény energie ¢astice (2.10)

()
—+ [ —
c Cc

Energeticky pfirastek je uz tedy z diivodu o fad mensi mocniny faktoru % vyS§i.

AE=E"—E=2E (2.12)

INepravidelnosti se mysli napiiklad prachové mraéno.
27 ditvodu dalece vétsi hmotnosti zrcadla se jedna o soustavu spojenou s t&zi3tém.
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2.2.2 Urychlovani diftiznimi Soky

Model urychlovani difaznimi Soky byl v 70. letech 20. stoleti nezavisle na sob& navrzen nékolika
autory napiiklad Ostriker [3]. Existuje vice moznosti, jak dojit pomoci tohoto modelu ke stejnému
vysledku. V textu bude uvazovéin fyzikalnéjsi ptistup a jeho popsani bude pouze ilustrativni. Pro
hlubsi pochopeni problému odkazujeme na publikaci vySe zminéného autora.

Zakladem modelu je silna 3okova vlna pohybujici se rozptylenym?® médiem. Vysokoenergetické
Castice, u kterych se predpokldda rychlost pohybu blizka rychlosti svétla, se nachézeji jak pied
vlnou, tak za ni. Velikost rychlosti §itfeni viny je pokladéna za zanedbatelnou oproti rychlosti ¢astice
a tloustka viny se poklada za velice malou oproti Larmorovu poloméru pro ¢astici. Zak#iveni drahy
Castice pii pfechodu z jedné strany viny na druhou je tedy takika minimalni.

Nyni si rozdélime prostor, ve kterém se pohybuje Sokova vlna rychlosti V na dvé oblasti A a
B. Oblast A bude znafit prostor, kterym Sokova vlna teprve projde a oblast B prostor, kterym
jiz vina progla. Pokud piejdeme do vztazné soustavy spojené s Sokovou vinou, muZzeme fici, Ze se
oblast A pohybuje pravé touto rychlosti v, = V proti Sokové ving a po jejim p¥echodu se od ni
vzdaluje rychlosti oblasti B vp. Musi platit rovnice kontinuity ve tvaru (2.13)

PaVa = PbUb , (2.13)

kde p, je hustota oblasti A a p;, hustota oblasti B. V p¥ipadé silnych $okovych vin je ddn pomér
£v yztahem (2.14)
Pa

Pb

—=0+H(r—-1), (2.14)

a

kde ~ je pomér specifickych tepelnych kapacit*. Pro jednoatomovy plné ionizovany plyn je v = g
Po dosazeni dostaneme pro hodnotu rychlosti oblasti B v, = %V.

Méjme nyni ¢astici v oblasti A ve vztazné soustavé s oblasti A v klidu. V dasledku mnohona-
sobnych rozptylu ¢astice na materialu tvoricim oblast A je rozdéleni sméra rychlosti izotropni. V
této soustavé se oblast B pohybuje rychlosti v, = %V proti oblasti A. Pii pfechodu ¢éstice z oblasti
A do oblasti B pohybujici se rychlosti v, dojde k odrazu podobné& jako p¥i Fermiho urychlovani na
zrcadlech a naslednému rozptylu ¢astice v oblasti B.

7 oblasti B se astice muZe opét dostat do oblasti A, kterd se ve vztazné soustavé spojené s
oblasti B pohybuje rychlosti v, = %V k oblasti B. Po pfechodu dojde opét k naristu energie.
Tento proces je neustale opakovan, dokud ¢astice nedosdhne takové energie, kdy je v dtsledku
vnéjsitho magnetického pole proces ukoncen a ¢astice opousti oblast urychlovani. Vyhodou tohoto
mechanismu je uplatnéni pouze Celnich odrazt pii pfechodech mezi oblastmi. Jde tedy o Fermiho
urychlovani 1. fadu.

2.2.3 Hillastv diagram

V dobé publikovani ¢lankt o diftiznich Socich se uvazovalo, Ze urychlovani probihd pii explozi
supernov. Pfesto, Ze se jednd o Fermiho urychlovani prvniho fadu, je pfirastek energie stile maly.
Jak v roce 1983 ulazali Lagage a Cesarsky[4], je pii pouZiti hodnot velikosti rychlosti sokové viny
u supernov V = 10% km.s™! a velikosti magnetické indukce mezihvézdného prostoru B = 10710T
maximélni dosazitelnd hodnota energie pro ¢astici E = 10*eV. Po dosazeni maximalni energie
E a magnetické indukce B zjistime, Ze témto hodnotam odpovidd Larmoriiv polomér o velikosti
1pc. Jeliko# jsou pozorovany primarni ¢astice az do energif fadu 102°eV, neni vysvétleni za pouziti
supernov dostacujici pro extrémné energetické kosmické zafeni.

30dtud pochazi slovo difiizni.
4Jako specificki tepelna kapacita je myslena kapacita za konstantniho tlaku p nebo konstantniho objemu V.

Jejich podil () pak bude dan vztahem v = ﬁ
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Pokud vyjdeme z postupu Ginzburga a Syrovatského (1964)[5] pro ziskani hodnoty maximé&lni
dosazitelnou energii Fy,q, v poli magnetické indukce B o rozméru L dostaneme tpravou vztahu
- 0B
VXxE=——, 2.15
ot (2.15)
ze velikost elektrické intenzity E je fadové rovna EE = BV | kde V je rychlost Sokové viny. Pro
maximalni energii pak dostaneme vztah

Enar = /zeE dx = zeLUV . (2.16)

Ze vzorce pro maximalni energii (2.16) vychazel v ¢lanku publikovaném v roce 1968 A. M.
Hillas [6]. Po dosazeni maximalni energie E,,.. = 10?°eV do (2.16) a vynesenim zavislosti ve-
liskosti magnetické indukce B vii¢i velikosti oblasti L, dostaneme Hillastiv diagram moznych zdroja
kosmického zafeni s touto energii (Obr. 2.2).
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Obrazek 2.2: Graf zavislosti intenzity magnetického pole v oblasti urychlovani na velikosti této
oblasti. Barevné oznacené ¢asti grafu odpovidaji riznym vesmirnym objektim. Objekty pod Se-
dymi hranicemi nejsou schopny urychlit Zelezo nebo proton na energii £ = 10?%eV. Viimnéme si,
7e jadra Zeleza maji tuto hranici niZe kvuli vét§imu naboji oproti protonu. Parametr 5 = %, kde
V je rychlost Sokové viny a c rychlost svétla, udavé u¢innost urychlovaciho procesu. Prevzato z [6].
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2.3 Slozeni kosmického zafeni konce energetického spektra

2.3.1 Protony a Greisen-Zatsepin-Kuzminova hranice (GZK)

Pokud predpokladame, Ze primarni ¢astice s velmi vysokou energii jsou tvofeny protony (konec
energetického spektra Obr. 2.1), pak od jisté hrani¢ni prahové energie £, muze dochazet k jejich
reakei s fotony reliktniho zafeni. Toto chovani, bylo nezavisle na sobé predpovézeno Greisenem [7]
a Kuzminem se Zatsepinem [8] v roce 1966.

Za reliktni zafeni povazujeme fotony, vzniklé v dusledku zafeni ¢erného télesa, vesmirného
pozadi o teploté T=2.7 K. Upravou Wienova posunovaciho zékona odpovidaji této teploté energie
nejvétsiho poctu fotonta

FEorx ~ 6.6 x 1074V | (2.17)

kde h je Planckova konstanta udana v jednotkach [eV .s]. Hustota reliktnich fotonii je ddna hodnotou
okolo 400 cm~3. Od prahové energie E, se stavd mezigalakticky prostor pro protony stile vice
neprichodny a dochézi k energetickym ztratdm na fotonech reliktniho zafeni v dusledku reakei
(2.18), (2.19), (2.20).

p+yerk St (2.18)
Pk 2 p+a’ s pty+y, (2.19)
p+yerx »ptet e (2.20)

Pro tvorbu péaru (2.20) je prahova energie Ep ~ 10'8eV a stiedni volna draha pro proton okolo
1 Mpc. Pro fotopionovou produkei (2.19) je prahova energie Ep ~ 10196eV a stfedni volna draha
okolo 6 Mpc. Energetické ztraty protonu v diisledku tvorby péaru vSak dosahuji pouze 0.1 % oproti
ztratam u produkce piont 20 % (hodnoty pfevzaty z [9]). Z tohoto divodu je proces tvorby péara
zanedbatelny. Pro pfesn&jsi urfeni GZK-hranice byl proveden detailni vypodet [10], ktery ukazuje,
7e tok primarnich Eastic s energii nad 5 x 10'%eV by maél velice rychle klesat.

Je ptedpokladano, Ze draha protont o energiich fadu 10'%V je zakiivena magnetickym po-
lem spirdlnich galaxii minimalné. Energie t&chto protoni s hodnotou vetsi, nez je prahova energie
fotopionové reakce je tedy v dusledku existence fotont reliktniho zafeni zmengena. Jejich tok pfi-
spiva do oblasti energie 4 x 1018eV — 4 x 10'%V (Obr. 2.1). To m4 za nasledek snizeni rychlosti
klesani toku energetickych ¢astic v této oblasti a vznik tzv. "kotniku". Navic lze ocekévat, ze pii-
¢inou vzniku kotniku je obecné narist podilu extragalaktické komponenty kosmického zafeni do
vysledného energetického spektra.

2.3.2 Té&zka atomova jadra

Reakce, které se uplatiiuji pii ztratach energie tézkych atomovych jader na fotonech reliktniho
zareni je fotodesintegrace (2.21),(2.22) a produkece paru (2.23).

A+vx—>(A-1)+ N, (2.21)
A4y — (A—2)+2N (2.22)
A+ o7k = et +e (2.23)

kde N je nukleon a A nukleonové &islo jadra primérniho kosmického zafeni. K nejvétsim energeti-
ckym ztratam dochézi pii desintegraci jadra s produkci jednoho nukleonu. P#i produkei nukleond
dvou jsou energetické ztraty o fad mensi.

Pti detekci spriek kosmického zafeni byly pozorovany udélosti s energii primérni ¢astice pre-
sahujici hranici uréenou GZK efektem. Bylo by nasnadé vysvétlit tato pozorovani nahrazenim

protoni té&z8imi atomovymi jadry. Pokud povazujeme jadro za shluk nukleont, mél by mit kazdy z
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nich pro uplatnéni GZK efektu energii, ktera této hranici odpovida. Celkovi hraniéni energie jadra
je pak souctem prahovych energii viech nukleonii a platilo by [11]

E=AEl,., (2.24)

kde E = E?. - je prahova hranice pro proton pii fotopionové produkei a A nukleonové ¢islo jadra.
Napiiklad pro jadro Zeleza o A=56 by energie byla E = 6 x 10%eV x 56 = 3.3 x 10%'eV. Vidime,
ze snadno urcend prahova energie je az podeziele velka. VySe popsany mySslenkovy postup, kdy
povazujeme tézké jadro za pouhy shluk nukleont neni piesny. Tézké jadro predstavujici kosmické
zafeni musime povazovat za komplexni celek, kdy se uplatiiuji fotodesintegraéni procesy, u kterych
je prahova energie nizsi nez, tomu je u pouhé predstavy shluku nukleona.

2.3.3 Gama zareni

P#i propagaci vysokoenergetického gama zafeni je Fidicim procesem produkce paru na fotonech
reliktniho zareni
Y+ Yarx et +e . (2.25)

Prahové energie této reakce je pro mikroviné fotony reliktniho zafeni 4 x 10**eV. Pfi energii gama
zéfeni nad 2 x 10'%eV zaéne prevladat nad tvorbou paru na mikrovinych fotonech tvorba paru na
fotonech radiového pozadi.

Pokud bychom chtéli brat gama zareni jako moZného zastupce primérnich ¢astic o velmi vyso-
kych energiich, k jejichz urychleni dochazi pfimo ve zdroji, setkdme se s problémem, ze stfedni volna
draha gama zafeni o energiich fadu 10'%V ve zdroji, je oproti protontim velice mala. Muze se viak
stat, ze vysokoenergeticky foton vznikne rozpadem ¢astic, popiipadé jader, které urychleny byly
(2.19) (tzv. GZK fotony). P¥i experimentalnim pozorovani spriek kosmického zafeni o vysokych
energiich bychom v pfipadé fotoni pozorovali charakteristické spriky s velice malou hadronovou
komponentou. Spriky tohoto typu v8ak pii velmi vysokych energiich zatim nepozorujeme.

2.4 Anizotropie

Stéjné jako slozeni kosmického zafeni je dalsi a neméné diilezitou charakteristikou prostorové rozdé-
leni smért p¥iletu primarnich ¢stic. Do energii 10'%eV je rozdéleni smérii izotropni (a7 na oblast
108eV — 10'1eV, kde pievlada piisobeni Slunce) a smér piiletu primérni ¢astice nema Zadnou
vypovidajici hodnotu.

2.4.1 Vliv galaktického magnetického pole

Izotropie do energii 10'8eV je zpiisobena magnetickym polem Mlééné drihy. Pii priletu ¢astice
magnetickym polem se draha zak¥ivuje po kruZnici o Larmorové poloméru rp,[kpc] (2.26)

E

rL =
kde E[EeV] je energie ¢astice, Ze nédboj a B[uGl]® intenzita magnetického pole, které na &stici
pii priletu pusobi. Mlééna drdha ma vlastni magnetické pole o intenzité kolem B = 4uG a sitku
galaktického disku 7, = 300pc. Protonu (Z—1) bude odpovidat podle (2.26) energie fadu 10'8eV,
pokud uvazujeme ¢ééstici s vét§im nabojem, bude tato energie rist. Z tohoto divodu zkouméme
anizotropii pouze u primérnich ¢astic s energii vétsi nez 10'%V, kde z ditvodu vysoké energie témér
nedochézi k ovlivnéni ptivodniho sméru ¢astice v magnetickém poli nasi Galaxie.

51G = 1074T.
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2.4.2 Zkouméani anizotropie

Urcovani miry anizotropie je provadéno prostfednictvim pravdépodobnostni funkce P, ktera fika,
ze k eventu z celkového po¢tu N detekovanych primarnich ¢astic se bude nachazet v kruhové oblasti
poloméru ¢ okolo vhodné zvolenych smérii na obloze.

P=y (V)ra-m. (227)
i=k

kde p je pomér plochy kruhové oblasti vaci celkové ploSe. Jedna se tedy o pravdépodobnost, Ze v
piipadé izotropnich sméra piiletu bude primérni ¢astice nalezet pravé do zvoleného sméru prislugné
oblasti. Anizotropie je pak hledéna definovanim vhodné zvolenych sméra katalogy vesmirnych téles
a minimalizaci funkce P.

2.4.3 Vysledky Observatore Pierra Augera

P¥i zpracovani prvnich dat namé&fenych na Observatori Pierra Augera bylo nalezeno minimum
funkce P s parametry ¢ = 3.1°, maximéalni vzdalenosti zdroje D,,q, = 75Mpc a prahovou energii
primarni astice 5.6 x 10%eV. Za zvolené sméry byly brany pii zpracovani dat pozice aktivnich
galaktickych jader z VCV® katalogu aktivnich galaxii (AGNT).

Od 1. ledna 2004 do 31. srpna 2007 bylo detekovano 13 udalosti spliiujicich vybérova kritéria
pro zenitovy tihel # < 60° a energie primarni ¢astice E = 5.5 x 101%V a z toho 9 odpovidalo pozici
AGN do 3.1°. Hodnota korelace piiletovych smérta primarnich ¢astic s pozici AGN byla spociténa
jako (69113)%. Pozici piiletovych sméra primarnich Eastic spolu s pozici aktivnich galaktickych
jader AGN najdeme na (Obr. 2.3).

Obrézek 2.3: Mapa hvézdné oblohy v galaktickych soufadnicich, kde ¢ervené kiizky znaci pozici
aktivnich galaktickych jader AGN a ¢erné kruZnice o poloméru ¥ sméry p¥iletu kosmického zaieni
pro udalosti od 1. ledna 2004 do 31. srpna 2007. Plné ¢erna ¢ara oznacuje pozorovaci oblast pro
Observator Pierra Augera danou zenitovym thlem 6 = 60° a odstiny modré barvy relativni expozici
observatofe, pfitem? nejtmavsi barva reprezentuje nejvétsi expozi¢ni hodnoty. Pievzato z [12].

Pii dalsim méfeni do 31. prosince 2009 jiz bylo detekovano 55 udalosti a z toho 21 odpovidalo

pozoci AGN. Hodnota korelace se zmensila na (3875)% Obr. 2.4.

Po zapocteni udalosti do ¢ervna 2011 bylo naméfeno 84 eventt a z toho 28 odpovidalo pozici
AGN. Hodnota korelace je (3372)%. Muzeme tedy mluvit o ustaleni jeji miry [14].

6Véron-Cetty a Véron katalog.
7Zkratka anglického nazvu Active Galactic Nuclei.
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Obrazek 2.4: Mapa hvézdné oblohy v galaktickych soufadnicich, kde modré oblasti predstavuji akti-
vni galaktickd jadra AGN, pfi¢emZ odstin barvy znadi velikost expozice od svétle modré (nejmensi
hodnoty) do tmavé modré (nejvétsi hodnoty). Cerné tecky znadi sméry pifletu kosmického zéfeni
pro udélosti od 1. ledna 2004 do 31. prosince 2009. Plna Cerna ¢ara oznacuje pozorovaci oblast pro
Observator Pierra Augera danou zenitovym thlem 6 = 60°. Pfevzato z [13].

Hodnota korelace, pro kterou by se smér pfiletu povazoval za izotropni, je 21%. Pokud uvazu-
jeme moZnost, 7e i pfes vysokou energii primarnich ¢astic je jejich trajektorie zakfivena magneti-
ckym polem Mlé¢né drahy a neuvazujeme detekované primérni ¢astice do oblasti 10° od galaktické
roviny, mira korelace vzroste fadové o hodnotu 10%. Hodnoty ptevzaty z [13].
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Kapitola 3

Sekundarni kosmické zareni

3.1 Atmosféricka hloubka

Castice tvorici primérni kosmické zafeni jsou silné ovlivnény priuchodem Zemskou atmosférou. Pro

popis tohoto priichodu je zavadéna veli¢ina zvan4 atmosférickd hloubka X [g.cm™2], forméalné dana
vztahem

X = /lp(s) ds , (3.1)

ktery znac¢i hustotu atmosféry integrovanou pies dréhu 1, kterou ¢astice urazila pii prichodu
atmosférou. Na tirovni mofe odpovida atmosféricka hloubka pfiblizné hodnoté 1000 g.cm~2, kdezto
v letové vysce vyzkumnych baléni, ptiblizné 35-40 km, je Zemska atmosféra jiz zbytkova a dana
hodnotami atmosférické hloubky v intervalu 1-10 g.cm™2. Zavislost atmosférické hloubky na nad-
motiské vysce je na Obr. 3.1.
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Obrazek 3.1: Graf zavislosti atmosférické hloubky X|[g.cm™2| na nadmoiské vysce, pfevzato z [11].
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Dalezitym parametrem, ktery silné ovliviiuje mnozstvi proglé atmosféry, je zenitovy thel 6
vyznateny na Obr. 3.2.

zenit

smér pifletu priméri Séstice

Zemé

Obrézek 3.2: Schéma znazorijici zenitovy thel 6, ktery je uréen zenitem v libovolném misté na
zemi a smérem piilétajici primarni ¢astice.

Z Obr. 3.2 je ziejmé, Ze pii zenitovém thlu rovnému 0° bude mnoZstvi proslé atmosféry nejmensi
a p¥i zenitovém uhlu bliZzicimu se 90° bude nabyvat maxima. Rist funkce X = X (0) je velice rychly
a pfiblizné je dan faktorem ﬁw). Je nutno dodat, Ze tento vztah plati za pfedpokladu rovinné
atmosféry. Ve skutecnosti je atmosféra podobné jako Zemsky povrch kulata. Vztah plati velmi
dobie s presnosti desetin procenta do thlu 8 = 60°, potom ma zak¥iveni nezanedbatelnou roli a
pro 6 = 90° neni atmosférickd hloubka X nekone¢no, tak jak by piedpovidal vztah (3.2)!. Znalost
tohoto faktoru umozihuje ptiblizné uréit atmosférickou hloubku pro zenitovy thel v oblasti 0°-60°
jako
~ Xo=0o
~ cos(f) '

kde Xy—_go znac¢i hodnotu atmosférické hloubky pod zenitovym thlem o hodnoté 0°. Tato zavislost
je pro atmosférickou hloubku na drovni hladiny mote vynesena na Obr. 3.3.

(3.2)
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Obrazek 3.3: Graf zavislosti atmosférické hloubky X na drovni hladiny mofe, kterou projde pri-
méarni ¢astice dopadajici na Zemi, na jejim zenitovém uthlu 6.

Hodnota atmosférické hloubky je pro chovani primérni ¢astice p¥i prichodu atmosférou velice
dilezita. Pokud vezmeme v ivahu druh primarni ¢astice, kterd muaze byt predstavovana hadronem
nebo fotonem popf. elektronem a radiacni délku ve vzduchu pro fotony popf. elektrony X, =
36.66 g.cm~? a interakéni vzdalenost pro hadrony A = 90 g.cm™2, je zfejmé, Ze ani jeden typ ¢astic

1V dalsim textu budeme pracovat pouze se sprikami o maximélnim zenitovém uhlu 6 = 60°, proto miizeme
pouzit vy§e uvedené zjednoduSeni.
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nemd prakticky moznost projit atmosférou bez interakce s jejimi atomy. Hodnota atmosferické
hloubky u hladiny mofe predstavuje piiblizné 27 radia¢nich délek pro fotony popf. elektrony a 11
interak¢nich délek pro hadrony.

3.2 Rozvoj sprsky kosmického zareni

Pii dopadu priméarni ¢astice na svrchni vrstvy atmosféry dojde k interakci s jadry atomu v ni
obsaZenych. V disledku pfiblizného slozeni atmosféry (78 % Na, 21 % Oz a 1 % Ar, CO; a
dalsi plyny) bude nejpravdépodobngjsi srazka primarni ¢astice s jadrem dusiku. Produkty této
srazky jsou prevazné K a m-mesony, pricemz mira pravdépodobnosti, Ze je vytvofen K-meson je
10% oproti té, ze je vytvofen m-meson. Produkty se mohou néasledné rozpadnout nebo opét srazit
s jadry atmosferickych atomii. Urcujici hodnotou pro pravdépodobnost téchto dvou procesi je
energie produktii, kterd udava velikost Lorentzova faktoru. Pro m-mesony je doba Zivota pfiblizne
26 ns, pro K-mesony 12.4 ns. Odtud lze fici, Ze pravdépodobnost rozpadu K-mesonu bude vétsi
nez pionu. Rozpady m-mesont a K-mesonil na jednotlivé produkty spolu s pravdépodobnostmi jsou
napsany v Tab. 3.1.

Rozpad Pravdépodobnost
= ut + v, 99%
T~ = p U, 99%
27y 98%
0
T e pet 4 vy 1%
270 30%
0
K= I 69%
+
+ ut+ vy 63%
KT = 7t + 70 20%
_ po+ vy 63%
K== 0 20%

Tabulka 3.1: Tabulka rozpadi 7 a K-mesont spolu s pravdépodobnostmi [15].

2 %

Lze tedy vidét, 7e spriku iniciovanou primarni ¢astici budou tvofit prevazné fotony, elektrony,
pozitrony, miony, mionova neutrina a elektronova neutrina. Prvni tii vyjmenované ¢astice budou
vytvaret elektromagnetickou komponentu spriky, kde se postupné za pomoci reakci

e +A—>v+e +A, (3.3)
et +A—y+et+ A, (3.4)
y+A—e +et+ 4, (3.5)

v poli jadra bude snizovat energie elektronil, pozitroni a zafeni gama. Z divodu kratké radia¢ni
délky elektronii a fotonii bude tato komponenta spriky snadno vstiebana atmosférou. Rozpad
miont probihd nasledovné

pt—=et + v+, (3.6)

Hwo—e +U+v,. (3.7

Pokud pro ilustraci pfedpokldadame, Ze relativistické miony jsou produkovany ve svrchni vrstvé
atmosféry s y-faktorem v=20, je doba Zivota miont v soustavé pevné spojené se Zemi ptiblizné 44
us, za tuto dobu prekonad mion drahu pfiblizné 13.8 km. Vzhledem k tomu, Ze spréka kosmického
zafeni se zacin4 rozvijet ve vysce okolo 10 km a energetické ztraty miond prochazejicich atmosférou
jsou malé (piiblizné 1.8 GeV), tvoii miony téméi 80% vsech nabitych ¢astic, které dopadnou na
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zemsky povrch na hladiné mote. Mionova komponenta spriky je také nazyvana jako tvrdéa. Ve
sprsce kosmického zéfeni se mohou vyskytovat ve zbytkové mite také hadrony.

Dalsi rozdeéleni, které je pouzivadno urcuje tii komponenty sprsky, a to elektromagnetickou,
mionovou a hadronovou. Schéma spriky zptisobené protonem spolu s jejimi komponentami je na
Obr. 3.4.
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Obrazek 3.4: Schéma rozdéleni komponent spr§ky na mionovou, hadronovou a elektromagnetickou
(modfe) spolu s vyznaenymi procesy (Cervené). Pievzato z [16].

3.3 Geometrie sprsky

V c¢asticovych reakcich probihajicich pfi rozvoji elektromagnetické kaskiddy dochazi v dusledku
tvorby elektron-pozitronového paru popf. gama kvanta v poli atmosférického atomu k postupnému
prostorovému rozriistani elektromagnetické komponenty. Rovnéz mionové slozka spriek kosmického
zéfeni je roz§ifovana v prostoru v duasledku rozpada 7 a K-mesonu na mionové produkty. Toto po-
stupné rozrustani ma za nasledek, Ze sprika iniciovana primérni ¢astici dopadajici pod zenitovym
thlem 0° m& pfiblizné kapkovitou geometrii s bodem maximalni §ffky. Od jisté hodnoty atmos-
ferické hloubky dale ¢astice zabrzduji disledkem energetickych ztrat v atmosfére a Sitka spriky
iniciované kosmickym zafenim se zacne rychle zmenSovat. Rychlost rozristani sprsky do sitky je
pfitom mensi nez rychlost zmengovani jeji §ifky za maximem sprsky. To méa za néasledek pravé
zminény tvar kapky.

3.4 Profil nabitych ¢astic

Pti dopadu primérni ¢astice na svrchni vrstvy atmosféry dochazi k narastu pocétu nabitych ¢astic
predstavujicich spriku. S pfibyvajici atmosférickou hloubkou X bude energie primarni ¢astice di-
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stribuovana nové vytvorenymi rodi¢ovskymi ¢asticemi na tvorbu dalsich dcefinnych ¢astic. Tento
mechanismus bude trvat do té doby, dokud stale nartistajici pocet dcefinnych ¢astic bude mit
dostatek energie na tvorbu vétstho po¢tu ¢astic dalsi generace. V tomto bodé, ktery je oznacovan
jako Xnaz, je potet nabitych ¢astic maximalni a dale jiz klesa®. P¥i prekondvani stale se zvétiujici
atmosferické hloubky se bude pocet nabitych ¢astic (e®, u*) postupné blizit nule. Stejné jako profil
nabitych ¢astic mizeme studovat profil po¢tu mioni v zavislosti na atmosférické hloubce. Mionovy
profil bude taktéZ nabyvat svého maxima a pocet miont bude s rostouci atmosferickou hloubkou
klesat k nule (Obr. 3.5). Je oviem nutno dodat, Ze v dusledku nizkych energetickych ztrat miona
jejich pocet realné k nule neklesne. Potiebné atmosferickd hloubka by byla v tomto pfipadé daleko
vét&i nez je nam schopna jeji maximalni hodnota pii hladiné mote nabidnout.
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Obrazek 3.5: Grafy vynesenych profilii po¢tu &stic v zavislosti na atmosférické hloubce X|[g.cm™2
pro spriku iniciovanou protonem o energii £ = 10'°eV nasimulovanou prostfednictvim programu
CONEX [17, 18]. Nahofe profil poétu nabitych ¢astic N v€etn& miont a dole profil po¢tu miont

N,.

2Tato atmosfericka hloubka je dale oznacovana veli¢inou Xpmaz-
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V roce 1977 byla Thomas K. Gaisserem a Anthony M. Hillasem [19] odvozena funkce popisujici
pocet nabitych ¢astic v zavislosti na proslé atmosférické hloubce

Xmaz—Xo
X -X A Xmaz — X

kde X,naz je jiz diive zminénd atmosférickd hloubka s nastavajicim maximem v poctu nabitych
¢astic a Xg, A jsou dal§i parametry popisujici vyvoj spriky. Fitovanim naméfenych profilii nabitych
¢astic touto funkci, dale jen GH funkci, dostdvame velmi dobry piehled o jejim vyvoji, pfi¢emz
hodnota X4, je jednou z urcujicich veli¢in pro zjigténi slozeni primarnich ¢astic kosmického zafeni.

3.5 Teoretické predpoklady chovani veli¢iny X, ..

3.5.1 Atmosféricka hloubka X,,..

Stfedni hodnota veli¢iny (X,,q.) souvisi s energii priméarni ¢astice E a atomovym €Eislem jadra
primarni ¢astice A vztahem [20]

(Xmaz) =a(lnE—(InA))+ 5 . (3.9

Toto chovani bylo predpovézeno zobecnénim Heitlerova modelu pro elektron-fotonovou kaskadu
na hadronem iniciované spriky a pouZitim principu superpozice z jadra o atomovém ¢isle A=1 na
atomové ¢islo A=n. Parametry « a ( souvisi s charakterem hadronickych interakci primarni ¢astice
s atomy vzduchu.

Dalgim parametrem, ktery popisuje vyvoj spriky je rychlost prodlouZeni (,elongation rate”) D1g
[21]

A X maz) d{ln A)
= — ) 1— 1 .
Duo==1F 0‘( inEg ) 10 (3.10)

kterd oznacuje zménu X,,4, za dekddu energie E. Z duvodu vyskytu derivace stfedni hodnoty
nukleonového ¢isla A v pribliZeni je tento parametr taktéZ citlivy na sloZeni priméarni ¢astice.

3.5.2 Stfedni kvadraticka odchylka RMS(X,..)

Dopliwujicim parametrem pro zkouméni sloZeni kosmického zafeni muze byt stiedni kvadraticka
odchylka RM S(X naz)- Divod zavislosti tohoto parametru na sloZen{ primarnich Gastic je objasnén
nésledujici argumentaci. Pfedstavme si jadro Zeleza dopadajici na svrchni vrstvy atmosféry. Toto
jadro je slozeno z 56 nukleni, pii¢emz kazdy ma energii 56krat mensi, nez je energie ptivodniho
jadra. Z davodu stochasticity procesu sprsek bude mit kazda z 56 podspriek vytvorena jednim
nukleonem ruznou hodnotu X, 4,. Pokud tedy dame téchto 56 spriek opét dohromady, bude platit,
7e podle centralni limitni véty budou hodnoty X,,.. Zeleza fluktuovat se stfedni kvadratickou
odchylkou+/56krat mensi, nez budou hodnoty RM S(X4z) jednoho nukleonu [22].
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Kapitola 4

Vysledky observatori kosmického
zareni extrémné vysokych energii

V roce 2010 byly publikoviny dva zdanlivé protichudné ¢lanky. Prvni informoval o vysledku ziska-
ném prostiednictvim observatofe HiRes, Ze kosmické zafeni konce energetického spektra je slozeno
prevazné z protonu [23]. Druhy, jeho? vysledky vznikly zpracovanim dat z Observatotfe Pierra
Augera, poukazoval na nartistajici dominanci tézkych atomovych jader ve slozeni kosmického za-
feni na konci energetického spektra [24]. V této kapitole budou oba vysledky ziskané méfenim
veliéiny X,nqz ve fluorescencnich detektorech rozebrany. Zavér kapitoly poukéZze na nutnost pouZziti
dalsich veli¢in pro lepsi diskriminaci slozeni kosmického zafeni.

4.1 Metoda fluorescencéni detekce

vvvvv

rického dusiku. Pfi jejich deexcitaci jsou do prostoru izotropné emitovany fluorescen¢éni UV fotony
o vlnové délce 300-400 nm. Toto svétlo zaznamendvame pozemnimi fluorescenénimi detektory.

Pfi méfeni je pozorovany prostor rozdélen do mnoha segmenti, kde kazdy segment pokryva
typicky prostorovy thel o velikosti 1°, pfi¢emz plati, Ze pro vysokou pfesnost méieni je vhodné
rozdélit pozorovanou oblast na co nejvétsi pocet segmentii. Fluorescen¢ni svétlo vzniklé pfi pro-
pagaci sprsky atmosférou je zrcadly soustfedéno do fotonédsobic¢u. Takto ziskime ¢asovou zévislost
méfeného fluorescencniho svétla urcujici geometrii sprsky. Kazdému pozorovanému segmentu je
pfidélen jeden fotonasobic.

Geometrie spriky je uréena thlem 1, pod kterym osa spriky protind zem a impaktnim pa-
rametrem R,, ktery udava vzdalenost osy spriky od stfedu detektoru (Obr. 4.1). Tyto veli¢iny
dostaneme fitovanim ¢asové sekvence dopadajiciho svétla naméfené fluorescenénimi detektory. Pro
i-ty fotonasobi¢ predstavujici jeden prostorovy segment plati vztah (4.1).

R R R 0;
ti—to=—>—— —L— = Pian | — O;=m— 1 —x 4.1

T T Csind ctan 6 c 2 ! VX (4.1)
kde t; je doba detekce fluorescenéniho svétla i-tym fotonasobitem pod pozorovacim thlem 6, tg
je CGas pruletu predniho disku spriky kosmického zafeni stfedem detektoru, ¢ rychlost svétla a x;
elevac¢ni thel i-tého fotonasobice. Parametry jsou vyznaceny pro jeden ur€ity segment o eleva¢nim
thlu x na Obr. 4.1.

Vyhodou fluorescenéni detekce je moznost méfit propagaci spriky kosmického zatfeni atmosférou
az do vzdalenosti nékolika kilometrti od detektoru. Dalsi vyhodou je, Ze fluorescen¢ni detektory
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Obrézek 4.1: Schéma detekce sprgky o impaktnim parametru R, a Ghlu dopadu v i-tym fotonaso-
bi¢em s pozorovacim thlem 6 a eleva¢nim dhlem y. Sedé vyznatena plocha piedstavuje detekéni
rovinu spriky kosmického zafeni. Pievzato z [25].

piislugné jednotlivym prostorovym segmentim jsou umistény na jednom stanovisti oproti klasické
povrchové detekci vyzadujici rozsdhla pole detektord. Znacnou nevyhodou, kterd je zptlisobena
nizkou intenzitou fluorescen¢éniho svétla, je fakt, Ze méfeni je provadéno za bezmési¢nych noci a
pozorovaci Cas se rovna piiblizné 10%. P# pouziti tzv. stereo-modu (vice nez jedno pozorovaci
stanovisté) je mozno geometrii spriky ur¢it pouhym priseéikem detekénich rovin jednotlivych
stanovigt. Nemusime pak vyuZivat vySe uvedené Casové sekvence, ktera je nutnd pro mono-mod
(jedno pozorovaci stanoviste).

V pfipadg, ze mame soucasné k dispozici pole povrchovych detektord, mizeme vyuzit znalosti
mista dopadu st¥edu spriky a pii fitovani geometrie podle vztahu (4.1) zafixovat parametr R,.
Timto zpusobem podobné jako v piipadé stereo-modu u fluorescencéni detekce dosdhneme mnohem
presnéjsi rekonstrukee nez v piipadé mono-médu.

4.2 Observatof HiRes (High Resolution Fly’s eye)

Observator High Resolution Fly’s eye se nachazela na Gzemi armadniho testovaciho prostoru Du-
gway v Utahu ve vygce 1575 m.n.m. Cinnost observatofe zapotala v roce 1997 shromazdovanim
dat o spr8kiach kosmického zafeni v mono-médu, od roku 1999 ve stereo-médu. Skladala se ze
dvou detekénich stanovist HiRes-I (Five Mille Hill, Obr. 4.2) a HiRes-II (Camel’s back ridge) ve
vzajemné vzdalenosti 12.6 km. Kazdé stanovisté bylo tvofeno polem teleskopickych moduli, které
prostiednictvim zrcadla o ploge 3.7 m? soustfedovaly fluorescenéni fotony vzniklé propagaci spriky
v atmosféie do kamery tvofené 16x16 PMT! moduly. Kazdy z PMT modult pokryval ptiblizné 1°
prostorového thlu. Detektor HiRes-1 shromaZdoval data v azimutalnim dhlu téméF 360° a eleva-
¢nim thlu v rozmezi 3° — 17°. HiRes-II dosahoval stejného azimutalniho dhlu a elevaéni dhel byl
v rozmezi 3° — 31°. Cinnost observatoie byla ukonéena v roce 2006.

1Zkratka anglického nazvu Photomultiplier tube.
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Obrazek 4.2: Fotografie detekéniho stanovisté HiRes-I. Pievzato z [26].

4.2.1 Vysledky observatore HiRes

Data byla nabirana ve stereoskopickém moédu od prosince 1999 do dubna 2006. Pti zpracovani
byla namérena data sprSek kosmického zafeni srovnévina s Monte Carlo simulacemi za tcelem
zjisténi slozeni kosmického zéteni. Jako simulaéni program atmosférickych spriek byla pouzivina
CORSIKA 6.003 [27] a hadronické interakéni modely QGSJETO01 [28] , QGSJET-II [29] a SIBYLL
[30] . Data ze simulaci byla ukladana ve 205 ekvidistantnich bodech atmosférické hloubky.

Pro dosazeni co nejmensi chyby pfi porovnavini nasimulovanych a namérenych dat byla pou-
zita simulace redlného detektoru, kter& meéla za cil napodobit stejné podminky pro sprsky ziskané
simula¢nim programem CORSIKA jako pii redlné detekci. V kazdém z 205 boda atmosférické
hloubky nasimulované spriky je znam celkovy pocet nabitych &astic. Tomu proporéné odpovida
pocet fluorescenc¢nich fotonu vyzarenych excitovanymi jadry atmosférického dusiku pii propagaci
spriky atmosférou. Pfi zpracovavani bylo vzato do tvahy zeslabeni fluorescen¢niho svétla pou-
zitim databéze naméienych hodnot chovani atmosféry. Protoze je pii simulaci znam zenitovy a
azimutalni dhel spriky, je moZzno nechat dopadnout fluorescen¢ni fotony na detektor stejné jako v
redlném piipadé. Nasimulovana data pak projdou pies hypotetickou elektroniku a jsou v konecéné
fazi ulozena se stejnou informaéni hodnotou, jako kdybychom méfili spriku redlnou. U sprek zi-
skanych simulacemi v8ak slozeni kosmického zafeni zname. Vyhodou tohoto postupu je nasledné
zpracovani redlnych a nasimulovanych dat stejnym zptisobem.

Po uplatnéni vybérovych podminek [23] byl celkovy pocet naméfenych vyhovujicich spriek 815.
Na Obr. 4.3 vidime, Ze po vyneseni histogramu veli¢iny X,,,, pro detekované sprsky a histogramu
veli¢iny X4 pro Monte Carlo metodou nasimulované sprky s modelem hadronickych interakei
QGSJET-II, indukované protonem nebo Zelezem, dochézi pro protony ke znatelné shodé, kdezto v
piipadé sprsek iniciovanych jadry Zeleza k piekryvu nedochézi.

30



—
Q
B B

400500600700800900100011 %

‘°2 f
s R T

400500600700800900100011 1200
Xoo g/cm

Obréazek 4.3: Srovnani histogramu naméfené veli¢iny X4, (body) s histogramy veli¢iny X,,ax
dat pochézejicich ze simulaci pouZitim modelu hadronickych interakci QGSJET-II pro protony
(nahote) a jadra Zeleza (dole) po prichodu hypotetickym detektorem HiRes. Energie kosmického
zéfeni je z intervalu 10'8eV — 102%V. Pievzato z [23].

Dale byla srovnavana zavislost stiedni hodnoty veli¢iny (X,,q.) na energii kosmického zéreni F
pro naméfené hodnoty spriek kosmického zareni a simulace po prichodu hypotetickym detektorem.
Srovnani bylo provedeno pro modely hadronickych interakci QGSJET01, QGSJET-IT a SIBYLL s
primarni ¢astici prfedstavovanou protonem a jadrem Zeleza (Obr. 4.4).

~B50 -
T | SEERse ,,
L8oo- —QGseET-H I

s | SIBYLL21 e

1 ] L | 1 ] L | 1 | L |
soqs 18.25 18.5 18.75 19 19.25 19.5 19.
log E eV

Obrézek 4.4: Graf vynesené zavislosti stfedni hodnoty veli¢iny (X,,4.) na energii kosmického zafent
E. Body predstavuji stfedni hodnoty veli¢iny X4, ziskané fluorescencénimi detektory experimentu
HiRes v jednotlivych energetickych binech a ¢ary hadronické modely QGSJET01, QGSJET-IT a
SIBYLL pro jadra Zeleza a protony. Cisla pod body znamenaji pocet namétrenych spriek kosmického
zafeni v jednotlivych energetickych binech. Prevzato z [23].
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Naméiend data zavislosti (X maz) = (Xmaz)(E) jsou v nejvétsi shods pii pouZiti modelu hadro-
nickych interakei QGSJET-II pro protony (x? = 6.9/8 df). Po prolozeni naméfenych dat p¥imkou
(x* = 5.2/6 df), byla ziskana hodnota elongation rate (3.10) D1 = 47.9+6.0(stat) g/cm? /dekadu.

Dalsi mé&fenou veli¢inou byla stfedni kvadraticka odchylka RMS(X 4z ) veli¢iny X,naq- Z Obr.
4.3 vidime, Ze histogram X,,q; sprsek kosmického zafeni mé asymetricky charakter s pomalym
klesanim smérem k vy$§im hodnotam atmosférické hloubky. Z tohoto divodu by nebylo zjisto-
vani hodnoty RM S (X nee) pouhym fitovanim Gaussovy funkce zcela korektni a dochéazelo by k
nepiesnym vysledkam. Pfi zpracovani dat bylo voleno fitovani tzv. useknutym Gaussidnem, jehoz
defini¢éni obor byl omezen na interval (u — 20,1 + 20), kde p je stFedni hodnota a o stfedni
kvadratickd odchylka. Stejnd analyza byla pro srovnani provedena u simulace s pouZitim modelu
QGSJET-II pro jadra Zeleza a protony (Obr. 4.5).

~ 70
£ sob
o %Ot ’
350— o . e O EF eﬁ +
& 400 ' b4

30¢ U S

20+ #® HiRes Stereo Data

B O QGSJET-Il Protons

105 4 QGSJET-Il Iron

9s

! | ! | I | I | ! | ! | ! | !
18.25 185 18.75 19 198.25 195 1?.75
log(E(eV)

Obrézek 4.5: Graf vynesenych hodnot stiedni kvadratické odchylky RMS(Xmae) veliCiny Xoaz
spriek kosmického zafeni méfenych experimentem HiRes (¢erné body) a simulaci po prichodu hy-
potetickym detektorem za pouZiti modelu hadronickych interakci QGSJET-II pro protony (¢tverec)
a jadra Zeleza (trojuhelnik). Pfevzato z [23].

Naméfend data jsou tedy nejvice v souladu se simulaci za pouziti modelu hadronickych inter-
akci QGSJET-II pro protony. Hodnota naméieného parametru Dig se jevi jako konstantni, z toho
davodu bylo usuzovino na neménné slozeni kosmického zatfeni v oblasti kotniku. Vysledky experi-
mentu HiRes ukazuji protonovou dominanci v energetickém spektru od 10'8eV — 102°eV. Zminéné
naméfené vysledky jsou pievzaty z [23].

4.3 Observatoi Pierra Augera

Observatof Pierra Augera je mezinarodni observatoii kosmického zafeni, kterd je navrzena pro
sledovani atmosferickych spriek o energiich vétich nez 10'%eV. Nachazi se na tizemi Argentiny v
provincii Mendoza pobliz mésta Malargiie. Z davodu co nejvét§iho poétu bezmraénych noci byla
vybrana oblast Amarillské pampy.

S napadem na vybudovani observatoife, kterd by méla byt schopna velmi pfesnych métreni
pfisel v roce 1992 Jim Cronin a Alan Watson. Realizace jejich napadu se podafila a o 13 let
pozdé&ji (2005) zapocaly prvni sbéry dat. Vystavba observatofe byla oficialné dokon¢ena v roce
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2008. Jedn4 se o nejvétsi observator spriek kosmického zafeni na svété s enormni rozlohou pies
3000 km?. Detekee kosmického zaFent probiha v hybridnim médu, coz znamend, Ze jsou soucasné
pouzivany fluorecen¢ni detektory a pole povrchovych detektoriu. Metoda ndm umoziuje urcit smér
sprsky a pozici dopadu jejiho jadra s chybou ¥ ~ 0.6° a R, ~ 50m.

Povrchové detektory jsou predstavovany specidlnimi tanky (Obr. 4.6), které jsou rozmistény

s |

3 = nine inch
photomultiplier ST Plastic tank with
tubes 12 tons of water

Obrézek 4.6: Fotografie jednoho Cerenkovova detektoru tvoFiciho pole povrchovych detektori Ob-
servatofe Pierra Augera v Argentiné. Na obrézku jsou modrou barvou vyznadeny jednotlive kom-
ponenty. Pievzato z [31].

v pravidelné trojithelnikové siti po jiz zminéné ploge (3000 km?) se vzajemnou vzdalenosti 1.5
km (Obr. 4.7). PoCet pozemnich detektort je vice nez 1650. KaZzdy detektor obsahuje valcovou
nidrz o priméru 3.6 m a vySce 1.5 m, kterd je naplnéna 12 000 litry vysoce Cisté vody. Jedna
se vlastné o éerenkovsky detektor, kdy pruletem sekundéarnich éastic sprsky kosmického zafeni
vodou detekéniho objemu dochézi k emisi Cerenkovovych fotonti. Fotony jsou pak sbirany tiemi
fotonasobi¢i umisténymi ve stropni ¢asti nadrze. Presné vysledky méfeni kladou narok na vysokou
distotu pouzité vody. Ta je uzaviena do specidlniho vaku (liner), ktery zajistuje uchovani naprosté
Gistoty az po dobu 20 let. Dal$imi komponentami je baterie napijena solarnim panelem, GPS
a radioanténa pro piesné méfeni ¢asu incidence a komunikaci a elektronika. Kazdy povrchovy
detektor tak tvoii samostatnou jednotku.

Fluorescenéni detektory sleduji prostor rozkladajici se nad pozemnimi detektory. Celkovy pocet
téchto detektord je 27, pficemz jsou rozmistény na Etyfech hlavnich stanovistich vzdy po Sesti, tii
patif modulu HEAT?. Jména stanovidt jsou Loma Amarilla, Morados, Coihueco a Leones (Obr.
4.7). Kazdy fluorescenéni detektor pokryva 30° azimutalniho ahlu a skoro 30° eleva¢niho ahlu. Toto
nastaveni umoziuje, aby kazdé ze stanovist pokryvalo azimutalni thel rovny 180°. Fluorescen&ni
fotony vzniklé pii propagaci spriky kosmického zareni atmosférou jsou stéjne jako v p¥ipadé expe-
rimentu HiRes fokusovany zrcadly o ploge 3.5 x 3.5 m? do kamery (440 pixeli) s fotonasobiéi.

2Zkratka z anglického nazvu High Elevation Auger Telescopes. Modul slouzi k posunuti pozorovatelnych spriek
kosmického zafeni k energiil0'7eV.
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Obrazek 4.7: Mapa Observatorfe Pierra Augera v Argentiné s vyznacenym polem povrchovych
detektorti, kde Cervena tecka znaci jeden Cerenkovsky detektor. Napisy se zlutym pozadim oznacuji
stanovisté fluorescen¢ni detekce. Na mapé jsou zelenymi tseckami oddéleny hranice azimutalniho
pozorovaciho thlu 30° jednoho fluorescen¢niho detektoru. Pievzato z [32].

4.3.1 Vysledky Observatoie Pierra Augera

Data spriek kosmického zafeni byla nabirana od prosince 2004 do biezna 2009. Byly uvazovany
pouze spriky kosmického zareni detekované jak fluorecenénimi detektory, tak pozemnimi detektory
(hybridni mé6d). P¥i zpracovani dat bylo brano do tvahy zeslabeni fluorescenéniho svétla atmosfé-
rou. Profil poétu nabitych ¢astic v zavislosti na atmosferické hloubce byl zjistén meéfenim fluo-
rescencnich a Cerenkovovych fotonti. Veli¢ina X4, pak byla uréena fitovanim spriky kosmického
zafeni Gaisser-Hillasovou funkci (2.2). Po uplatnéni v8ech podminek [24] bylo 3754 sprsek oznaceno
jako vyhovujicich. Na rozdil od analyzy dat z experimentu HiRes byly vybérové podminky voleny
tak, aby ve findlnim souboru nebyly upfednostiioviny spriky v zavislosti na typu primarni ¢astice
(tzv. ,antibias” vybér). Za ucelem interpretace naméfenych vysledkt kosmického zaieni byla data
porovnévina s Monte Carlo simulacemi za pouZiti interakénich modela QGSJET01, QGSJET-II,
SIBYLL a EPOS [33] pro jadro Zeleza a proton.

Na Obr. 4.8 je vynesena zavislost stfedni hodnoty namé&fené veliCiny (X,,q.) Observatori Pierra
Augera na energii kosmického zafeni E. ProtoZe je zkouméno slozeni, byla zavislost prokladana
linearni funkci, kde smérnice urcovala parametr elongation rate Dig (3.10). Konstantni para-
metr Do viak nepopisoval data s dostatecnou presnosti (x? = 34.9/11 Ndf). Proto byla pou-
zita linearni funkce s hodnotou Dy = 106‘_”3? g.cm™2 pro spriky o energii do 10'8:24%0:05 ¢y 5
Dy = 24J_r§ g.cm™?2 pro spriky nad energii 1018-24+0.05
fit s naméfenymi daty velice dobte (x? = 9.7/9 Ndf).

eV. Pro takto definovnou funkci souhlasi

34



EPOSY1.99
QGSJET01
SIBYLL2.1
QGSJETII

....
e

2
Kunax™ [g/em7]

E [eV]

Obrézek 4.8: Graf vynesené zavislosti stiedni hodnoty veli¢iny (X,,q4.) na energii kosmického za-
feni F. Body predstavuji stfedni hodnoty veli¢iny X4, ziskané detektory experimentu Obser-
vatofe Pierra Augera v jednotlivych energetickych binech a ¢ary hadronické modely QGSJETO1,
QGSJET-II, EPOS a SIBYLL pro jadra zeleza a protony. Cisla pod body znamenaji po¢et namé-
Fenych sprsek kosmického zafeni v jednotlivych energetickych binech a ¢erna ¢ara znadi linearni fit
naméfenych dat se smérnici rovnou parametru Dyg. Je nutno dodat, Ze graf je navic obohacen o
data od bfezna 2009 do zafi 2010. Pievzato z [34].

Pokud bychom vynéaseli naméienou zavislost (X,maz) = (Xmaz)(E) a porovnavali s daty pocha-
zejicich ze simulaci pro jadro zeleza a proton stejné jako u experimentu HiRes, dostali bychom graf
z oficidlni publikace observatoie, ktery je na Obr. 4.9. Ten ukazuje oproti vysledkim experimentu
HiRes, Ze stfedni hodnota veli¢iny (X,,..) se s rostouci energii pozorovné spriky stale vice blizi
hodnoté, ktera je charakteristicks spiSe pro jadra zeleza.

Dalsi mé&fenou veli¢inou byla hodnota stfedni kvadratické odchylky RM S (X 4z ) veliciny Xonqz.
Ta byla ziskidna odectenim ¢tverce chyby zpusobené detektory oger od Ctverce §itky distribuce ops

pozorované veliiny X,,q. (4.2).
RMS(Xpmaz) = W/szs - O’iet . (4.2)

Abychom mohli vyhodnotit naméfenou zéavislost RMS(X,,q:) na energii kosmického zareni
E, je nutno srovnéni se st¥edni kvadratickou odchylkou uréenou ze simulaci, kde primérni ¢astici
znadme. Srovnani bylo provedeno pro interakéni modely QGSJET01, QGSJET-II, SIBYLL a EPOS
s protonem a Zelezem jako primarni ¢astici. Z Obr. 4.10 lze vidét, Ze predpovédi pro jednotlivé
modely se znacné lisi. MuZzeme vSak pomérné jasné fici, ze typickd hmotnost primérnich ¢astic mé
rastovou tendenci se zvétsujici se energii.

7 vysledku Observatote Pierra Augera za obdobi prosinec 2004 aZ biezen 2009 tedy vyplyva,
7e slozeni kosmického zéfeni o energii vyssi nez 10'%eV neni konstantni, ale v okoli hodnoty
1018:24£0.05 o\ dochazi ke zméné a naristu zastoupeni &astic tézsich. Je zajimavé si viimnout,
ze tato hodnota odpovida oblasti kotniku v energetickém spektru kosmického zareni na Obr. 2.1.
Spektrum kosmického zateni bylo pozorovano az do energie 59 EeV, kde byl indikovan jasny narust
pramérné hmotnosti primérnich ¢astic. Tento fakt je v rozporu s vysledky observatore HiRes, kde

byla pozorovana dominance protond. Zmin&né vysledky Observatore Pierra Augera jsou pfevzaty
z [24].
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Obrazek 4.9: Graf vynesené zavislosti stfedni hodnoty veli¢iny (X,,,4.) na energii kosmického zafent
E. Body predstavuji stfedni hodnoty veli¢iny ziskané detektory experimentu Observatore Pierra
Augera v jednotlivych energetickych binech a &ary hadronické modely QGSJETO01, QGSJET-II,
EPOS a SIBYLL pro jadro Zeleza a proton. Pievzato z [24].
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Obrazek 4.10: Graf vynesené zavislosti stfedn{ kvadratické odchylky RMS(X,,4.) velidiny X,,q. na
energii kosmického zareni F. Body predstavuji hodnoty veli¢iny ziskané detektory experimentu Ob-
servatore Pierra Augera v jednotlivych energetickych binech a ¢ary hadronické modely QGSJETO01,
QGSJET-II, EPOS a SIBYLL pro jadro Zeleza a proton. Pievzato z [34].

4.4 Diskriminac¢ni potencial veli¢iny X,,..

Z interpretace vysledkti HiRes a Observatote Pierra Augera lze jasné vidét, jak enormni dilezitosti
nabyvaji simulace spriek kosmického zareni pii uréovani typu primérnich ¢astic. Nevhodné zvolena
metodika porovnavani namérenych dat a dat ziskanych ze simulaci pak muze vést k naprosto od-
lisnym vysledkim. Hlavni rozdil pii zpracovani naméfenych dat experimentu HiRes a Observatote
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Pierra Augera byl v tom, Ze v pfipadé experimentu HiRes byly systematické chyby p¥i vybéru spriek
kosmického zéfeni odstinény porovnivanim naméfenych dat se simulacemi, které prosly hypote-
tickym detektorem a podléhaly stejnym vybérovym podminkidm. Na Observatofi Pierra Augera
byla v8ak naméfenéd data vybirana tak, aby v souboru hodnot X,,,, nebyl favorizovin urcity typ
primarni ¢astice. Namérené vysledky byly srovnény se simulacemi neproslymi hypotetickym detek-
torem a nepodléhajicimi vybérovym podminkam. Z davodu odli§nosti obou pfistuptd neni mozné
mezi obéma observatofemi piimo pozorovat naméfené hodnoty (X,a.) & RMS(Xmazr)- Veskeré
uvahy o rozporech mezi obéma pozorovanimi tak ziistavaji pouze na kvalitativni drovni. O jasném
kvantitativnim rozporu nemiize byt zatim feci.

V obou dvou pfipadech je tak zavérem pouze kvalitativni vypovéd o tendenci zmény (Observa-
tof Pierra Augera) ¢i zachovani (HiRes) slozeni kosmického zafeni s rostouci energii. Tato znalost
nam vSak nepoméahé pii urceni slozeni kosmického zafeni u jedné konkrétni pozorované spriky,
coz, jak bylo uvedeno napiiklad na zacatku bakalaiské prace, by pro nas byla velice hodnotn4 in-
formace. Pouzitim simula¢niho programu CONEX s modelem hadronickych interakci QGSJET01
se prostfednictvim nasimulovanych souborti 500 atmosferickych sprek iniciovanych protonem a
500 atmosferickych sprek iniciovanych jadry Zeleza pro energie 10*4eV, 10%eV, 10%V, 102%eV
pokusime urcit diskriminaéni vlastnosti veli¢iny X,,q4-

Budeme tedy vynaSet do histogramt o dané energii primarnich ¢astic hodnoty veliciny X a4
pro atmosférické spriky iniciované protonem a jadrem Zeleza (Obr. 4.11).
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Obrazek 4.11: Histogramy veli¢iny X4, pro spriky iniciované protonem a jadrem Zelezem ziskané
prostiednictvim simula¢niho programu CONEX s modelem hadronickych interakci QGSJETO01
pro energie 10*eV, 10%eV, 10V, 102°eV. Celkovy pocet spriek je 1000, piicemz 500 spriek je
iniciovano protonem a 500 jadry Zeleza.

Histogram veli¢iny X,,q. pro energii kosmického zaieni 10'4eV je zde zobrazen za tcelem uka-
zani nezadouci vlastnosti zavisejici na energii. Jak 1ze z (Obr. 4.11) vidét, histogramy odpovidajici
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jadrim zeleza a protonim se se zvySujici energii stale vice piekryvaji a diskrimina¢n{ potencial
veliéiny X4, pro energie kosmického zafeni oblasti kotniku se snizuje.

Veli¢ina X4, je ze své definice Gzce spojena s maximalnim pocetem nabitych ¢astic N (ei, ut)
spriky kosmického zareni. Elektrony a pozitrony v maximu spriky v8ak pozorovat nemuzeme. Na-
bizi se tak alternativa zkoumat mionovy profil spriky kosmického zafeni, kde dlouha doba Zivota
mionid zaruc¢uje schopnost jejich detekce. Prostfednictvim stejnych souborii nasimulovanych spr-
Sek jako u hodnoty X4, je zkoumana hodnota maximalniho poc¢tu miond pfi propagaci spriky

atmosférou N, . (Obr. 4.12).
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Obréazek 4.12: Histogramy veli¢iny N, .. pro spriky iniciované protonem a jadrem Zeleza ziskané
prostfednictvim simulaéniho programu CONEX s modelem hadronickych interakci QGSJETO1 pro
energie 10'%¢V a 102°eV. Celkovy pocet spriek je 1000, piicemz 500 spriek je iniciovano protonem
a 500 jadry zeleza.

Jak vidime, veli¢ina N, . ma oproti veli¢iné X,,q, pfi vysokych energiich daleko vétsi diskri-
minadéni potencial. V realném pfipadé je vSak pocet miond v maximu spriky také tézko méfitelny.
Budeme se tedy spiSe zabyvat pouzitim informace, kterou nesou v§echny miony dopadajici na zem a
jejichz pocet by v principu Sel zméfit pomoci mionovych detektori instalovanych na observatoiich.
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Kapitola 5

Citlivost mionové komponenty na
slozeni kosmického zareni

5.1 Uvod

7, dtivodu nejasné souhrné interpretace vysledku observatore HiRes a Observatofe Pierra Augera je
evidentni potieba pouziti dalsich veli¢in popisujicich spriky kosmického z&feni pro pfesnégjsi urceni
jeho slozeni.

5.2 Mionova komponenta

Jinym moznym zptisobem urceni slozeni kosmického zafeni je méfeni poctu miont, které jako jedna
ze slozek sekundarniho kosmického zafeni dopadly na zem v misté detektorii. Miony obsazené ve
sprice kosmického zafeni vznikaji zejména rozpadem nabitych m a K-mesoni. P# provadénych
simulacich budeme uvazovat priméarni kosmické zafeni o energii 10'° eV, které je sloZeno bud z
jader zeleza nebo vodiku, ¢ili protonu. Z divodu vétsiho pocétu nukleont v jadie Zeleza oproti
jednomu protonu piedstavujici jddro vodiku se ocekava, ze bude pfi interakci zeleza se svrchni
vrstvou atmosféry vytvoren vétsi pocet nabitych 7 a K-mesoni a po nasledném rozpadu bude
prostfednictvim detektori zaznamenéan vét§i pofet miont, nez-li v pfipadé vodikového jadra.

5.2.1 Simulace sprSek kosmického zaifeni pod konstantnim zenitovym
ithlem ¢

Sprsky kosmického zafeni byly generovany simulaénim programem CONEX za pouziti interaké-
niho modelu QGSJETO01. Pro tcely zpracovani bylo nasimulovano 500 spriek kosmického zafeni
iniciovanych jadrem Zeleza o energii 101 eV a 500 spriek kosmického zéfeni iniciovanych protonem
o stejné energii. VSechny sprsky byly nasimuloviny pod zenitovym dhlem 6 = 60°. Po¢et miond na
zemi'! byl stanoven jako pocet mioni prochéizejici atmosférickou hloubkou odpovidajici umisténi
Observatoie Pierra Augera. Atmosféricka hloubka v této vysce ¢ini 880 [g.cm™2] p¥i dopadu pod
zenitovym thlem 6 = 0°. Pro obecny zenitovy uhel je atmosferickd hloubka dana vztahem (3.2).
Pokud budeme vyZzadovat jeji hodnotu p¥islusejici zenitovému thlu 8 = 60° v misté Observatofe
Pierra Augera, je Xgrouna = 1760 [g.cm™2]. Nasledujici histogram na Obr. 5.1 ukazuje rozloZeni
Nyyrouna jednotlivych spriek pro Zeleza a protony.

IDale jen Ny

ground"
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Obréazek 5.1: Histogram poctu mionii dopadajicich na zemi N, .., pod zenitovym thlem 6 = 60°,

celkovy pocet eventl o energii 10'%eV je 1000, pfitemz 500 spriek je iniciovano protonem a 500

jadry zeleza.

5.2.2 Simulace spr$ek kosmického zaieni pod zenitovym tihlem 0° — 60°

V realném piipadé dopadaji spriky kosmického zaieni pod libovolnym zenitovym thlem. Za timto
uc¢elem byly nasimulovany spriky iniciované v atmosféfe primarnimi ¢asticemi o zenitovém uhlu z
intervalu 0° — 60°. Vybér jeho velikosti probihal ndhodné a spliioval rovnomérné rozdéleni.
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Obrézek 5.2: Histogram po¢tu mionu dopadajicich na zemi

N,

Lgrouna PO zenitovym thlem 6 =

0° — 60°, celkovy pocet eventu o energii 101%V je 1000, pficemz 500 spriek je iniciovano protonem

a 500 jadry zeleza.

Atmosfericka hloubka, kterou prochazi sprika kosmického zafeni, je zavisla na zenitovém thlu

6. Proto je N,

ground

dopadajici na zemi v misté detektoru rozdilny pro spriky s riiznym zenitovym
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thlem. Spriky kosmického zafeni tedy v tomto piipadé dopadaji na zem s odliSnym stupném rozvoje
a histogram N, ..., pro rizné zenitové thly se nam jevi jako 3irsi (Obr. 5.2) oproti histogramu s
konstantnim 6 (Obr. 5.1) , kde jsou histogramy poétu miond pro primarni protony a Zeleza takika

oddélené.

Pro opétovné odliseni nasimulovanych spriek je nutno pouzit hodnotu zenitového ihlu pod
kterym dopadaji. V této fazi budou do grafu vynéSeny hodnoty N, .., vaci kvadratu velikosti

atmosferické hloubky, kterou sprika progla pod svym zenitovym thlem nez dopadla na misto ob-
servatofe?. Druha mocnina je zvolena z divodu lepgiho grafického odligeni.
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Obrazek 5.3: Graf po¢tu miont na zemi N, v zéavislosti na hodnoté Xgmu"d pro sprsky

ground

iniciované zelezem a protonem s funkei e®**? + ¢ prolozenou body odpovidajici simulacim jader
zeleza.

Nyni jiz 1ze vidét, Ze Zelezem a protonem iniciované spriky jsou oddéleny, pfi¢emz pocet mioni
pro spriky iniciované jadry Zeleza v zavislosti na X?mund spliwji pfibliZzné exponencidlni zavislost.
Funkeci

f(x) =e® 4 ¢ (5.1)

jsou fitovany body predstavujici simulace pruchodu jader Zeleza atmosférou. ProtoZe chceme touto
funkci co nejlépe oddélit body predstavujici jadra Zeleza a protony, je poté ménéno posunuti c
funkce f(x). Parametr ¢ je pozadovan takové hodnoty, aby vyslednd funkce f’(x) byla v takové
pozici, kdy hodnota N, souétu® poétu eventii predstavujicich 7elezo pod funkei f'(x) a poétu
eventt predstavujicich protony nad funkei (5.2) byla minimalni (Obr. 5.4).

i i 2(¢ i i 2(4
Nz = Z X;()r)oton [leg)round; Xg'r(’o)und] + Z XZ(IG)IEZO[N/S'g)round; Xgﬁo)und] ’ (52)

(3 (3

x® NGO o xEO

zelezo * Hground ground

i i 2(2
Vi { X;Sr)oton : N/Sg)TO'und > f(Xgﬁo)und)

Po dosazeni hodnoty ¢ miniméalniho N, do funkce f(x) s jiz nafitovanymi zbylymi koeficienty
dojde k oddeéleni bodt pfedstavujici Zelezo a protony funkei f’(x) tak, ze data odpovidajici jadrim

2
ground”

3V daliim textu je tento soucet oznadovan jako znecidténi a znalen N,.

2V daldim textu oznaovano jako X
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Obrazek 5.4: Graf funkce znec¢isténi N, v zavislosti na zméné parametru ¢ funkce f(x), minimum
znedisténi nastava pii hodnoté ¢ = —2.2 x 105,

zeleza lezi taktka vZdy nad funkei £(x) a data odpovidajici protonu takika vzdy pod funkei £'(x)
(Obr. 5.5).
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Obrazek 5.5: Graf poc¢tu mioni na zemi N, .., v zavislosti na hodnoté X;rmmd pro spriky

iniciovany Zelezem a protonem s funkei e**? 4+ ¢ prolozenou body Zeleza a nasledném dosazeni
hodnoty —2.2 x 10° do parametru c.

Poloha bodu vynesenych do grafu (Obr. 5.5) je charakterizovana dvojici soufednic [Xgmund;N figroundl-
Pro kazdy bod v grafu je vypoéitan relativni pocet miont* (5.3).
N#rel = NH - f/(Xg2round) . (53)

4V dalgim textu oznalovan jako N,

rel*®
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Pro spriky iniciované jadry Zeleza dostaneme spiSe kladné hodnoty N, , a pro spriky iniciované
protony spiSe zaporné. Po vyneseni téchto hodnot do histogramu (Obr. 5.6) zjistime, Ze spriky ini-
ciované protonem a jadry Zeleza jsou opét takika oddéleny, podobné jako tomu bylo pii simulacich
s konstantnim zenitovym dhlem.

“ 120— 19 Mo
— E=10"eV
- — protony
100{—
- — zeleza
80—
50—
a0~
20—
ol T Y [ 10°
~40 -30 10

Obrazek 5.6: Histogram hodnoty N, _, pro Zelezo a proton jako primarn{ ¢astici.

5.3 Meéfeni poctu miont zatiZené chybou

V redlném piipadé nejsou mionové detektory absolutné pfesné, ale je zde vnaSena chyba v pfesnosti
méfeni zavisla na jejich typu. Pokud tedy chceme pouzit detektory mionové komponenty k rozlieni
priméarnich ¢astic, je tfeba znat minimalni pifesnost, kterou od detektoru pozadujeme.

7 tohoto divodu byla do kazdé nasimulované spriky uméle vnagena chyba v po¢tu zrekonstruo-
vanych miont pouZzitim Gaussova rozdéleni se stfedni hodnotou v bodé& nula a stfedni kvadratickou
odchylkou odpovidajici i-té sprSce o hodnoté

o chyba[%] ;
ol = 0 NS (5.4)

Gaussova funkce s danymi parametry byla pfi¢itana k hodnoté N,E?mmd (5.5)% , coz znaéi hodnotu
po¢tu mionu dopadlych na zem i-té spriky z celkového poctu 500 spriek iniciovanych jadry zeleza
a 500 spriek iniciovanych protonem.
Nehb , ,
Nl("lg)rcoulida = Nl(Lt])round + Ga'LLSS(O, O—(l)) (5'5)
Z Obr. 5.7 je vidét, Ze pii zvétsujici se nepfesnosti pocitani miont v hypotetickém detektoru se
zvétuje §itka histogramt predstavujici Zelezo a protony. Pri nepfesnosti nad 20 % jiz histogramy
nemaji prakticky zadny diskrimina¢ni potencial.

5Soucet generovany vztahem (5.5) je s velkou mirou pravdépodobnosti kladny, pokud by se stalo, ze ziskame
zapornou hodnotu, je hodnota chyby z Gaussovy funkce generovana znovu do té doby, kdy dostaneme hodnotu
kladnou.
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Obrazek 5.7: Histogramy hodnoty N, ., pro spriky iniciov.

chyby mionovych detektortt o hodnoté v uvedeném poiadi: 1, 3, 6, 12, 15, 20, 25 a 30 %.
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Kapitola 6
Zaver

Bakalaiska prace se nejprve snazi priblizit ¢tenaii obecné vlastnosti vysokoenergetického kosmic-
kého zareni. Problematika je vybirana tak, aby kladla diiraz na ty charakteristiky, u kterych je
slozeni kosmického zafeni fidicim parametrem pii vytvareni fyzikalnich modeld a predpovédi. Do-
zvédéli jsme se, 7Ze pro urychlovani kosmického zareni na extrémné vysoké energie muze existovat
mnoho modeld, ale ani o jednom nemuzeme s jistotou tvrdit, Ze by byl spravny. Znalost sloZeni
kosmického zafeni by zcela jisté napomohla osvétlit, ktery z modeld vzniku kosmického zéreni ex-
trémné vysokych energii ma Sanci pozorovani vysvétlit. Stejny ptipad také nastavad u maximalni
energie, na kterou je mozné ¢astici urychlit. Zde se pfedpokliada, ze je omezena fotony reliktniho
zéfeni. Dalsim cilem tvodnich kapitol prace bylo pfipravit ¢tendfi podklady pro porozuméni po-
zorovatelnych parametra citlivych na slozeni kosmického zareni.

V casti bakalarské prace vénujici se naméfenym vysledkiim observatofe HiRes a Observatore
Pierra Augera lze vidét, Ze interpretace vysledki enormné zavisi na simulatorech a interak¢nich
modelech. Tyto modely vychézeji z vysledkii na urychlovadich pro relativné nizké energie oproti
energiim pozorovaného kosmického zafeni a nasledné jsou extrapolovany do vysokych hodnot. Ex-
trapolace zptlisobuje jejich rozdilné chovini a odlinosti pfi popisu naméfenych vysledki a vede k
nepiesnostem. Je proto nutnosti volit v piipadé slozeni kosmického zafeni méfené veliciny takovych
vlastnosti, aby v pfipadé simulaci a nasledném porovnavini namérenych vysledku se simulacemi
mély hodnotny diskriminaéni potencial, ktery nam pomuze uréit typ primérni ¢astice. V experi-
mentech pouzivana veli¢ina X4, je sice pomérné snadno méritelna prostiednictvim fluorescenéni
detekce a pouzitim hybridni metody u Observatore Pierra Augera dosahujeme malé chyby méfeni,
ale jediné co jsme schopni ze ziskanych vysledki odvodit jsou tendenéni (narust, pokles) zmény
chovani typické hmotnosti primarnich ¢astic s rostouci energii. V tomto piipadé se jedna o dobry
vysledek, pokud chceme zjistit, jestli je slozeni kosmického zafeni v oblasti kotniku tvofeno spige
lehkymi nebo tézkymi jadry. V piipadé uréeni typu primarni ¢astice u jedné konkrétni sprsky nam
v odhadech brani samotné chovani veli¢iny X4, kdy s rostouci energii dochazi k pfekryvu his-
togramii tvofenych sprékami kosmického zafeni jader Zeleza a protonu jakozto reprezentativnich
zastupcu lehkych a tézkych jader.

Vysledky bakalaiské prace proto nabizi jako feSeni tohoto problému kromé zkouméani veliciny
Ximaz také studium mionové komponenty spriek kosmického zéfeni, kterd je na typ primarni ¢a-
stice dokonce citlivéjsi nez uvedenda veli¢ina X,,4,. V ideadlnim piipadé by bylo nejlepS$im FeSenim
zkouméni hodnoty maximéalniho po¢tu miona N, . pfi propagaci spriky kosmického zafeni at-
mosférou. Za redlnych podminek je hodnota NV, velice tézko méfitelnd a je nutno vyjit vstiic

Hmaz

skutecnym pozorovacim moznostem dnesnich a budoucich observatorfi.

Bakalaiska prace proto nabizi jako feSeni pozorovat misto hodnoty maximalniho poétu mioni

Nyipma, PoCet miont, které dopadly na pozemni detektory Ny, ... ProtoZe tato pozorovatelna
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veli¢ina je zavisla na zenitovém thlu spriky kosmického zafeni 6, je navrzen algoritmus na trans-
formaci hodnot Ny, .., na tzv. relativni pocet miontt N, . Takto dostdvdme histogramy pro
sprsky kosmického zareni iniciované jadry Zeleza a protony, kde dochazi k mensimu pfekryvu nez
u veli¢iny X,nqz- Pro nulovou chybu povrchovych detektorid miont je prekryv naprosto minimalni
a zjisténi hodnoty N, _, pro pozorovanou atmosferickou sprsku dava hodnotnou informaci o typu
primarni ¢astice. V redlném piipadé je ovSem nutné pocitat s chybou detektoru pfi méfeni poctu
miond dopadlych na zemi. Také tuto moznost bere prace v tivahu. Vezmeme-li napiiklad typickou
chybu fluorescenénich detektort v uréeni veli¢iny X,,qe 20 g.cm™2 a chybu zjisténi podtu mioni v
piislusnych detektorech 6%, ziskdme na detektorové trovni histogramy X,,.. a N, zachycené
na Obr. 6.1. Ze zobrazenych histogramu je vidét, Ze diskrimina¢ni potenciil veliiny N, , (na
arovni rekonstrukce v detektoru) je vyssi, nez je tomu u velidiny X,z

N
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Obrazek 6.1: Histogram veli¢iny X,,q. s obvyklou chybou méfeni na Observatori Pierra Augera
20 g.cm™? a histogram N, , s chybou povrchovych detektor miontt 6% pro spriky iniciované
protonem a Zelezem ziskané prostfednictvim simula¢niho programu CONEX s modelem hadroni-
ckych interakci QGSJETO1 pro energii 10'%eV. Celkovy pocet spriek je 1000, pficemz 500 spriek
je iniciovano protonem a 500 jadry Zeleza.

1Nové navrhované zptisoby detekce po¢tu mioniiv v RPC (Resistive Plate Chamber) takovou pfesnost pravds-
podobné& umoziuji.
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