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Abstrakt:

Práce pojednává o problematice sloºení kosmického zá°ení ultravysokých energií. Popisuje základní
mechanismy urychlování nabitých £ástic ve vesmírných zdrojích, interakce £ástic b¥hem jejich ²í-
°ení vesmírným prostorem a rozvoj spr²ky sekundárních £ástic v atmosfé°e s d·razem na rozdíly
zp·sobené typem primární £ástice. Jsou vysv¥tleny zp·soby ur£ování sloºení kosmického zá°ení
z nam¥°ených dat �uorescen£ních detektor· a srovnány výsledky dvou p°edních experiment· v
oboru - Observato°e Pierra Augera a HiRes. Oba experimenty na sloºení kosmického zá°ení usuzují
z distribuce velikostí atmosférických hloubek, ve kterých m¥°ené spr²ky dosahují svého maxima.
Vlastním p°ísp¥vkem práce je navrºení metody, jak na sloºení kosmického zá°ení usuzovat z po£tu
mion· m¥°ených p°i pozemní detekci. Ukazuje se, ºe získaný algoritmus m·ºe mít v¥t²í diskri-
mina£ní potenciál odli²it spr²ky indukované lehkými a t¥ºkými primárními £ásticemi neº metoda
vyuºívající hloubky maxima spr²ky.
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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 �uorescence 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

Úvod

Výzkum kosmického zá°ení je rychle se rozvíjející fyzikální disciplínou, která byla klí£ovou pro
poznávání vlastností sv¥ta £ástic jiº p°ed nástupem urychlova£·. Kosmické zá°ení, p°i svých maxi-
málních energiích p°evy²ujících hodnotu 1020eV v laboratotní soustav¥, je jediným zp·sobem jak
nahlédnout do nejexoti£t¥j²ích oblastí £ásticové fyziky. V sou£asnosti je nejv¥t²í pouºívaná ener-
gie p°i £lov¥kem °ízeném procesu sráºek dosahována na urychlova£i LHC poblíº hranice Francie
a �výcarska a £iní nyní 8 TeV (14 TeV v roce 2014) p°i proton-protonových sráºkách v t¥ºi²´ové
soustav¥. Maximální pozorované energie kosmického zá°ení jsou aº 107× v¥t²í a odpovídají t¥ºi-
²´ové energii sráºek nalétávajících £ástic s jádry atmosféry kolem 400 TeV. Máme tedy moºnost
pozorovat vlastnosti fyzikálních zákon· p°i energiích, kterých lidská civilizace nebude je²t¥ dlouho
schopna sama dosáhnout.

Kosmické zá°ení o vysokých energiích nám taktéº dává moºnost zkoumat vesmírné objekty
a´ uº galaktické nebo p°i extrémn¥ vyoských energiích dokonce extragalaktické. Vlastnosti, které
si klademe za cíl v p°ípad¥ kosmického zá°ení zjistit, jsou energie, sm¥r p°íletu a jeho sloºení.
První dv¥ vlastnosti jsme jiº dnes schopní za pomocí rozsáhlých pozemních observato°í ur£it.
Sloºení kosmického zá°ení velmi vysokých energií je v²ak problémem daleko sloºit¥j²ím. Kv·li nízké
hodnot¥ toku kosmického zá°ení nesledujeme p°ímou interakci £ástice s detektorem, ale interakci
zá°ení se Zemskou atmosférou. Zde dojde ke sráºce kosmického zá°ení s atmosférickými atomy a
zapo£ne rozvíjení atmosférické spr²ky s produkcí sekundárních £ástic. Na observato°i pak m¥°íme
charakteristiky vzniklé spr²ky. M¥°ení tedy není p°ímé a jednozna£ná informace o typu p·vodní
£ástice se pr·chodem atmosférou ztrácí.

Bakalá°ská práce si klade za úkol v prvních dvou kapitolách seznámit £tená°e s t¥mi fyzikál-
ními procesy, kde je znalost sloºení kosmického zá°ení velmi d·leºitým parametrem. Jde nap°íklad
o urychlovací modely, jejichº cílem je vysv¥tlit p·vod tak obrovských energií, které jsou na ob-
servato°ích pozorovány nebo ur£ení maximálních energií, na které je moºno £ástice p°edstavující
kosmické zá°ení ve vesmíru urychlit. Taktéº zjistíme, ºe kosmické zá°ení velmi vysokých energií jiº
pravd¥podobn¥ není izotropní, ale je zde projev anizotropie ve sm¥rech p°íletu. Porovnáváním s
katalogy vesmírných t¥les pak m·ºeme ur£ovat objekty schopné urychlování na tak vysoké energie.
Zji²t¥ní sloºení kosmického zá°ení by nám v tomto p°ípad¥ pomohlo n¥které potenciální objekty
vylou£it, p°ípadn¥ získat více informací o tom, jak zdroje vysokoenergetického zá°ení hledat.

T°etí kapitola pojednává o detekci kosmického zá°ení a ur£ování jeho sloºení pro energie nad
1018eV. V roce 2010 byly publikovány dva zdánliv¥ protich·dné výsledky. První výsledek tvrdil,
ºe kosmické zá°ení vysokých energií je tvo°eno p°eváºn¥ t¥ºkými jádry. Druhý výsledek sledo-
val výraznou dominanci lehkých jader, p°eváºn¥ proton·. Z tohoto d·vodu jsou v této kapitole
oba výsledky rozebrány a v záv¥ru srovnány. Zjistíme, ºe interpretace sloºení kosmického zá°ení z
nam¥°ených výsledk· je siln¥ ovlivn¥na pouºitými simula£ními modely, se kterými byly nam¥°ené
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výsledky srovnávány. Ur£ením zkoumané veli£inyXmax, která bude dále v textu podrobn¥ popsána,
nedochází k jednozna£nému rozli²ení mezi t¥ºkými a lehkými jádry dokonce ani na úrovni simu-
lací. Se zvy²ující se energií kosmického zá°ení se tato nep°esnost zv¥t²uje. V kone£ném d·sledku
dostáváme pouze informaci o tenden£ním chování sloºení kosmického zá°ení s rostoucí energií. O
typu £ástice nalétávajícího kosmického zá°ení pro jednu konkrétní pozorovanou spr²ku v²ak mluvit
v·bec nem·ºeme.

Vý²e zmín¥né výsledky pozorování spr²ek kosmického zá°ení a chování veli£iny Xmax poºadují
m¥°ení dal²ích charakteristik, které nabídnou vy²²í diskrimina£ní potenciál pro ur£ení sloºení.
Takovou charakteristikou m·ºe být po£et mion· vyprodukovaných p°i propagaci atmosferických
spr²ek. V páté kapitole je za pouºití vlastních nasimulovaných soubor· spr²ek kosmického zá°ení
navrºen algoritmus, ze kterého dostáváme dal²í veli£inu citlivou na sloºení kosmického zá°ení.

Uºite£nost této metody tkví v tom, ºe miony v d·sledku své dlouhé doby ºivota sta£í dolet¥t do
detektor· kosmického zá°ení na zemi a nerozpadnou se. P°i£emº histogramy po£tu mion· dopadlých
na detektory pro t¥ºké a lehké £ástice se oproti obdobným histogram·m veli£iny Xmax p°ekrývají
minimáln¥. Simulace byly provád¥ny s ohledem na nadmo°skou vý²ku Observato°e Pierra Augera
pro reáln¥j²í aplikaci. Detektory mion· v²ak nikdy nejsou stoprocentn¥ p°esné, s £ímº je p°i si-
mulacích po£ítáno, a diskrimina£ní potenciál je demonstrován v závislosti na p°esnosti detektor·
mion·. Dostaneme tak v záv¥ru bakalá°ské práce koncep£ní návrh dal²í metody, která by nám
mohla pomoci osv¥tlit sloºení kosmického zá°ení, jehoº znalost je tolik pot°ebná.
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Kapitola 2

Primární kosmické zá°ení

2.1 Energetické spektrum kosmického zá°ení

Jednou z d·leºit¥j²ích charakteristik kosmického zá°ení je jeho energetické spektrum, které udává
závislost toku Φ primárních £ástic na jejich energii E. Tok de�nujeme jako po£et £ástic p°icházejí-
cích z prostorového úhlu 1 steradián a pro²lých jedním metrem £tvere£ním za jednu sekundu. P°i
energii okolo 1011eV je hodnota toku p°ibliºn¥ jedna £ástice na m2 za sekundu, p°i energiích okolo
1016eV pozorujeme jiº jednu £ástici na m2 za rok a u energie £ástic okolo 1019eV jiº jednu £ástici
na km2 za rok.

Z tohoto d·vodu je p°ímé zkoumání primárních £ástic o velmi vysokých energiích zna£n¥ obtí-
ºné. Jsou tedy stav¥ny pole detektor· o co nejv¥t²í plo²e, kde jsou m¥°eny sekundární £ástice
vzniklé pr·letem primární £ástice atmosférou. Pokud bychom cht¥li zkoumat primární £ástice o
energiích nad 1018eV p°ímo, prost°ednictvím satelitu obíhajícího okolo Zem¥ o detek£ní plo²e 10
m2, pak bychom na jednu interakci £ekali p°ibliºn¥ 100 000 let, coº je zna£n¥ neefektivní.

Tok primárních £ástic tedy s jejich rostoucí energií klesá a je dán vztahem (2.1)

Φ =
dN

dE
= CE−α , (2.1)

kde C je normaliza£ní konstanta a α parametr udávající strmost klesání toku Φ s energií. Experi-
mentáln¥ nam¥°ená závislost je vynesena v grafu na Obr. 2.1.

2.1.1 Zm¥ny energetického spektra

Energie kosmického zá°ení na Obr. 2.1 se pohybuje v ²irokém intervalu od 109eV do 1020eV.
Kosmické zá°ení o energii niº²í se k Zemi nedostane v d·sledku p·sobení slune£ního v¥tru. Jak uº
bylo °e£eno, strmost klesání toku kosmického zá°ení Φ je ur£ena parametrem α.

V grafu lze nalézt t°i oblasti, u kterých dochází ke zm¥n¥ strmosti klesání energetického spe-
ktra, a to u energií kosmického zá°ení 1015.5eV (první koleno), 1017.8eV (druhé koleno) a 1018.8eV
(kotník). Názvy oblastí jsou voleny podle p°íbuznosti tvaru energetického spektra s pro�lem lidské
nohy. Pro hodnotu parametru α do prvního kolena platí

α
.
= 2.7 E < E1.koleno = 1015.5eV . (2.2)

V oblasti prvního kolena dochází z°ejm¥ k situaci, kdy hodnota energie lehkých £ástic je jiº p°íli²
vysoká a magnetická pole ve zdrojích zp·sobujících jejich urychlování £ástici neudrºí. V oblasti dru-
hého kolena unikají jiº i teºké primární £ástice. Druhé koleno není tolik výrazné, proto energetické
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Obrázek 2.1: Graf toku kosmického zá°ení v závislosti na jeho energii s ilustrativním znázorn¥ním
tok· £ástic v oblasti "prvního"kolena, kotníku a GZK oblasti. Zelená ²ipka zna£í mezní oblast pro
pouºití satelit· k detekci kosmického zá°ení a £erná ²ipka zna£í takovou energii protonu nalétava-
jícího na atmosferický dusík v klidu, aby celková energie tohoto systému v t¥ºi²´ové soustav¥ byla
rovna energii, kterou jsme schopni vyprodukovat na LHC v proton-protonové sráºce v t¥ºi²´ové
soustav¥. P°evzato z [1].

spektrum v oblasti od prvního kolena do kotníku m·ºeme popsat jedním parametrem α

α
.
= 3.0 E1.koleno < E < Ekotnk = 1018.8eV . (2.3)

V oblasti kotníku sledujeme zpomalení klesání toku Φ s energií, a tedy pokles hodnoty parametru
α. P°í£ina tohoto chování je patrn¥ v nár·stu p°ísp¥vku extragalaktických zdroj·.

α
.
= 2.69 Ekotnk < E < EGZK = 4× 1019eV . (2.4)

Na dal²í chování spektra má vliv fotopionová produkce u proton· (2.19), tak zvaný GZK efekt,
nebo fotodesintegrace jádra (2.21), (2.22) a hodnota toku strm¥ klesá.

α
.
= 4.2 EGZK < E . (2.5)

Hodnoty parametru α jsou p°evzaty z [2].

2.2 Urychlovací mechanismy vysoko-energetických £ástic

Pro získávání velmi vysokých hodnot energií z konce energetického spektra (Obr. 2.1) bylo vy°£eno
mnoho hypotéz. Jako mén¥ pravd¥podobné se uvad¥jí moºnosti naru²ení Lorenzovy invariance

13



nebo rozpady extrémn¥ t¥ºkých exotických £ástic. Jako p°íklad pravd¥podobn¥j²ích hypotéz zde
bude zmín¥n princip Fermiho urychlování a od n¥j odvozené urychlování dif·zními ²oky. Je nutno
dodat, ºe níºe zmín¥né modely nejsou jediné, ale existuje jich samoz°ejm¥ mnohem více.

2.2.1 Fermiho urychlování

V roce 1949 bylo Enricem Fermim navrºeno, ºe £ástice jsou urychlovány na nepravidelnostech1 v
galaktickém magnetickém poli. Kaºdá tato nepravidelnost p°edstavuje vlastn¥ zrcadlo s hmotností
dalece p°esahující hmostnost £ástice. Zrcadla se pohybují prostorem rychlostí V ve sm¥ru své
normály náhodnými sm¥ry a v d·sledku své vysoké hmotnosti nedochází ke zm¥n¥ sm¥ru ani
velikosti rychlosti V p°i sráºce s £ásticí. Energie £ástice v soustav¥ spojené se zrcadlem2 je

E′ = γV (E + V p cos θ) γV =

(
1− V 2

c2

)−1/2

, (2.6)

kde E, p jsou energie, hybnost £ástice v soustav¥ spojené s pozorovatelem a θ úhel, který svírá
hybnost £ástice p s normálou zrcadla. Pro sloºku p′x hybnosti £ástice v této soustav¥ máme

p′x = p′cos θ′ = γV

(
p cos θ +

V E

c2

)
. (2.7)

Pri sráºce £ástice se zrcadlem uvaºujeme pruºnou sráºku, energie E′ z·stane zachována a hy-
bnost p′x zm¥ní znaménko. Energii £ástice po sráºce transformujeme zp¥t do soustavy spojené s
pozorovatelem

E′′ = γV (E
′ + V p′x) . (2.8)

Po dosazení (2.6) a (2.7) do (2.8) dostaneme po úpravách vztah pro energii £ástice po sráºce v
soustav¥ spojené s pozorovatelem E′′

E′′ = γ2V E

[
1 +

2V v cos θ

c2
+

(
V

c

)2
]
, (2.9)

kde v je hodnota velikosti rychlosti £ástice p°ed sráºkou. Pro energetický p°ír·stek £ástice ∆E
dostaneme ode£tením energie E od (2.9)

∆E = E′′ − E = E

[
2V v cos θ

c2
+ 2

(
V

c

)2
]
. (2.10)

Dosadíme-li do (2.10) za rychlost £ástice v hodnotu rychlosti sv¥tla c, pod¥líme energií E £ástice
p°ed sráºkou a vyst°edujeme p°es v²echny moºné úhly θ, dostaneme pro st°ední hodnotu p°ír·stku
energie 〈

∆E

E

〉
=

8

3

(
V

c

)2

. (2.11)

Tento zp·sob urychlování je nazýván Fermiho urychlováním 2. °ádu, jelikoº st°ední p°ír·stek ener-
gie £ástice po sráºce je roven druhé mocnin¥ V

c . Protoºe platí V < c, je p°ír·stek energie malý.

Dal²ím moºným zp·sobem je Fermiho urychlování 1. °ádu. Toho m·ºeme nap°íklad dosáhnout,
uvaºujeme-li pouze £elní sráºky a cos θ = 1. Pokud p°edpokládáme, ºe se £ástice op¥t pohybuje
rychlostí sv¥tla, dostaneme ze zm¥ny energie £ástice (2.10)

∆E = E′′ − E = 2E

[
V

c
+

(
V

c

)2
]
. (2.12)

Energetický p°ír·stek je uº tedy z d·vodu o °ád men²í mocniny faktoru V
c vy²²í.

1Nepravidelností se myslí nap°íklad prachové mra£no.
2Z d·vodu dalece v¥t²í hmotnosti zrcadla se jedná o soustavu spojenou s t¥ºi²t¥m.
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2.2.2 Urychlování dif·zními ²oky

Model urychlování dif·zními ²oky byl v 70. letech 20. století nezávisle na sob¥ navrºen n¥kolika
autory nap°íklad Ostriker [3]. Existuje více moºností, jak dojít pomocí tohoto modelu ke stejnému
výsledku. V textu bude uvaºován fyzikáln¥j²í p°ístup a jeho popsání bude pouze ilustrativní. Pro
hlub²í pochopení problému odkazujeme na publikaci vý²e zmín¥ného autora.

Základem modelu je silná ²oková vlna pohybující se rozptýleným3 médiem. Vysokoenergetické
£ástice, u kterých se p°edpokládá rychlost pohybu blízká rychlosti sv¥tla, se nacházejí jak p°ed
vlnou, tak za ní. Velikost rychlosti ²í°ení vlny je pokládána za zanedbatelnou oproti rychlosti £ástice
a tlou²´ka vlny se pokládá za velice malou oproti Larmorovu polom¥ru pro £ástici. Zak°ivení dráhy
£ástice p°i p°echodu z jedné strany vlny na druhou je tedy tak°ka minimální.

Nyní si rozd¥líme prostor, ve kterém se pohybuje ²oková vlna rychlostí V na dv¥ oblasti A a
B. Oblast A bude zna£it prostor, kterým ²oková vlna teprve projde a oblast B prostor, kterým
jiº vlna pro²la. Pokud p°ejdeme do vztaºné soustavy spojené s ²okovou vlnou, m·ºeme °íci, ºe se
oblast A pohybuje práv¥ touto rychlostí va = V proti ²okové vln¥ a po jejím p°echodu se od ní
vzdaluje rychlostí oblasti B vb. Musí platit rovnice kontinuity ve tvaru (2.13)

ρava = ρbvb , (2.13)

kde ρa je hustota oblasti A a ρb hustota oblasti B. V p°ípad¥ silných ²okových vln je dán pom¥r
ρb

ρa
vztahem (2.14)

ρb
ρa

= (γ + 1)(γ − 1) , (2.14)

kde γ je pom¥r speci�ckých tepelných kapacit4. Pro jednoatomový pln¥ ionizovaný plyn je γ = 5
3 .

Po dosazení dostaneme pro hodnotu rychlosti oblasti B vb =
3
4V .

M¥jme nyní £ástici v oblasti A ve vztaºné soustav¥ s oblastí A v klidu. V d·sledku mnohoná-
sobných rozptyl· £ástice na materiálu tvo°ícím oblast A je rozd¥lení sm¥r· rychlosti izotropní. V
této soustav¥ se oblast B pohybuje rychlostí vb = 3

4V proti oblasti A. P°i p°echodu £ástice z oblasti
A do oblasti B pohybující se rychlostí vb dojde k odrazu podobn¥ jako p°i Fermiho urychlování na
zrcadlech a následnému rozptylu £ástice v oblasti B.

Z oblasti B se £ástice m·ºe op¥t dostat do oblasti A, která se ve vztaºné soustav¥ spojené s
oblastí B pohybuje rychlostí va = 3

4V k oblasti B. Po p°echodu dojde op¥t k nár·stu energie.
Tento proces je neustále opakován, dokud £ástice nedosáhne takové energie, kdy je v d·sledku
vn¥j²ího magnetického pole proces ukon£en a £ástice opou²tí oblast urychlování. Výhodou tohoto
mechanismu je uplatn¥ní pouze £elních odraz· p°i p°echodech mezi oblastmi. Jde tedy o Fermiho
urychlování 1. °ádu.

2.2.3 Hillas·v diagram

V dob¥ publikování £lánk· o dif·zních ²ocích se uvaºovalo, ºe urychlování probíhá p°i explozi
supernov. P°esto, ºe se jedná o Fermiho urychlování prvního °ádu, je p°ír·stek energie stále malý.
Jak v roce 1983 ulázali Lagage a Cesarsky[4], je p°i pouºití hodnot velikosti rychlosti ²okové vlny
u supernov V = 104 km.s−1 a velikosti magnetické indukce mezihv¥zdného prostoru B = 10−10T
maximální dosaºitelná hodnota energie pro £ástici E = 1014eV. Po dosazení maximální energie
E a magnetické indukce B zjistíme, ºe t¥mto hodnotám odpovídá Larmor·v polom¥r o velikosti
1pc. Jelikoº jsou pozorovány primární £ástice aº do energií °ádu 1020eV, není vysv¥tlení za pouºití
supernov dosta£ující pro extrémn¥ energetické kosmické zá°ení.

3Odtud pochází slovo dif·zní.
4Jako speci�cká tepelná kapacita je my²lena kapacita za konstantního tlaku p nebo konstantního objemu V .

Jejich podíl (γ) pak bude dán vztahem γ =
Cp

CV
.
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Pokud vyjdeme z postupu Ginzburga a Syrovatského (1964)[5] pro získání hodnoty maximální
dosaºitelnou energii Emax v poli magnetické indukce B o rozm¥ru L dostaneme úpravou vztahu

∇× ~E = −∂
~B

∂t
, (2.15)

ºe velikost elektrické intenzity E je °ádov¥ rovna E = BV , kde V je rychlost ²okové vlny. Pro
maximální energii pak dostaneme vztah

Emax =

∫
zeE dx = zeLUV . (2.16)

Ze vzorce pro maximální energii (2.16) vycházel v £lánku publikovaném v roce 1968 A. M.
Hillas [6]. Po dosazení maximální energie Emax = 1020eV do (2.16) a vynesením závislosti ve-
liskosti magnetické indukce B v·£i velikosti oblasti L, dostaneme Hillas·v diagram moºných zdroj·
kosmického zá°ení s touto energií (Obr. 2.2).

Obrázek 2.2: Graf závislosti intenzity magnetického pole v oblasti urychlování na velikosti této
oblasti. Barevn¥ ozna£ené £ásti grafu odpovídají r·zným vesmírným objekt·m. Objekty pod ²e-
dými hranicemi nejsou schopny urychlit ºelezo nebo proton na energii E = 1020eV. V²imn¥me si,
ºe jádra ºeleza mají tuto hranici níºe kv·li v¥t²ímu náboji oproti protonu. Parametr β = V

c , kde
V je rychlost ²okové vlny a c rychlost sv¥tla, udává ú£innost urychlovacího procesu. P°evzato z [6].
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2.3 Sloºení kosmického zá°ení konce energetického spektra

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

Pokud p°edpokládáme, ºe primární £ástice s velmi vysokou energií jsou tvo°eny protony (konec
energetického spektra Obr. 2.1), pak od jisté hrani£ní prahové energie Ep m·ºe docházet k jejich
reakci s fotony reliktního zá°ení. Toto chování, bylo nezávisle na sob¥ p°edpov¥zeno Greisenem [7]
a Kuzminem se Zatsepinem [8] v roce 1966.

Za reliktní zá°ení povaºujeme fotony, vzniklé v d·sledku zá°ení £erného t¥lesa, vesmírného
pozadí o teplot¥ T=2.7 K. Úpravou Wienova posunovacího zákona odpovídají této teplot¥ energie
nejv¥t²ího po£tu foton·

E2.7K ≈ 6.6× 10−4eV , (2.17)

kde h je Planckova konstanta udaná v jednotkách [eV.s]. Hustota reliktních foton· je dána hodnotou
okolo 400 cm−3. Od prahové energie Ep se stává mezigalaktický prostor pro protony stále více
nepr·chodný a dochází k energetickým ztrátám na fotonech reliktního zá°ení v d·sledku reakcí
(2.18), (2.19), (2.20).

p+ γ2.7K → n+ π+ , (2.18)

p+ γ2.7K → p+ π0 → p+ γ + γ , (2.19)

p+ γ2.7K → p+ e+ + e− . (2.20)

Pro tvorbu páru (2.20) je prahová energie Ep ≈ 1018eV a st°ední volná dráha pro proton okolo
1 Mpc. Pro fotopionovou produkci (2.19) je prahová energie Ep ≈ 1019.6eV a st°ední volná dráha
okolo 6 Mpc. Energetické ztráty protonu v d·sledku tvorby páru v²ak dosahují pouze 0.1 % oproti
ztrátám u produkce pion· 20 % (hodnoty p°evzaty z [9]). Z tohoto d·vodu je proces tvorby pár·
zanedbatelný. Pro p°esn¥j²í ur£ení GZK-hranice byl proveden detailní výpo£et [10], který ukazuje,
ºe tok primárních £ástic s energií nad 5× 1019eV by m¥l velice rychle klesat.

Je p°edpokládáno, ºe dráha proton· o energiích °ádu 1019eV je zak°ivena magnetickým po-
lem spirálních galaxií minimáln¥. Energie t¥chto proton· s hodnotou vet²í, neº je prahová energie
fotopionové reakce je tedy v d·sledku existence foton· reliktního zá°ení zmen²ena. Jejich tok p°í-
spívá do oblasti energie 4 × 1018eV − 4 × 1019eV (Obr. 2.1). To má za následek sníºení rychlosti
klesání toku energetických £ástic v této oblasti a vznik tzv. "kotníku". Navíc lze o£ekávat, ºe p°í-
£inou vzniku kotníku je obecn¥ nár·st podílu extragalaktické komponenty kosmického zá°ení do
výsledného energetického spektra.

2.3.2 T¥ºká atomová jádra

Reakce, které se uplat¬ují p°i ztrátách energie t¥ºkých atomových jader na fotonech reliktního
zá°ení je fotodesintegrace (2.21),(2.22) a produkce páru (2.23).

A+ γ2.7K → (A− 1) +N , (2.21)

A+ γ2.7K → (A− 2) + 2N , (2.22)

A+ γ2.7K → e+ + e− , (2.23)

kde N je nukleon a A nukleonové £íslo jádra primárního kosmického zá°ení. K nejv¥t²ím energeti-
ckým ztrátám dochází p°i desintegraci jádra s produkcí jednoho nukleonu. P°i produkci nukleon·
dvou jsou energetické ztráty o °ád men²í.

P°i detekci spr²ek kosmického zá°ení byly pozorovány události s energií primární £ástice p°e-
sahující hranici ur£enou GZK efektem. Bylo by nasnad¥ vysv¥tlit tato pozorování nahrazením
proton· t¥º²ími atomovými jádry. Pokud povaºujeme jádro za shluk nukleon·, m¥l by mít kaºdý z
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nich pro uplatn¥ní GZK efektu energii, která této hranici odpovídá. Celková hrani£ní energie jádra
je pak sou£tem prahových energií v²ech nukleon· a platilo by [11]

E = A.Ep
GZK , (2.24)

kde E = Ep
GZK je prahová hranice pro proton p°i fotopionové produkci a A nukleonové £íslo jádra.

Nap°íklad pro jádro ºeleza o A=56 by energie byla E = 6× 1019eV × 56
.
= 3.3× 1021eV. Vidíme,

ºe snadno ur£ená prahová energie je aº podez°ele velká. Vý²e popsaný my²lenkový postup, kdy
povaºujeme t¥ºké jádro za pouhý shluk nukleon· není p°esný. T¥ºké jádro p°edstavující kosmické
zá°ení musíme povaºovat za komplexní celek, kdy se uplat¬ují fotodesintegra£ní procesy, u kterých
je prahová energie niº²í neº, tomu je u pouhé p°edstavy shluku nukleon·.

2.3.3 Gama zá°ení

P°i propagaci vysokoenergetického gama zá°ení je °ídícím procesem produkce páru na fotonech
reliktního zá°ení

γ + γ2.7K → e+ + e− . (2.25)

Prahová energie této reakce je pro mikrovlné fotony reliktního zá°ení 4× 1014eV. P°i energii gama
zá°ení nad 2× 1019eV za£ne p°evládat nad tvorbou páru na mikrovlných fotonech tvorba páru na
fotonech radiového pozadí.

Pokud bychom cht¥li brát gama zá°ení jako moºného zástupce primárních £ástic o velmi vyso-
kých energiích, k jejichº urychlení dochází p°ímo ve zdroji, setkáme se s problémem, ºe st°ední volná
dráha gama zá°ení o energiích °ádu 1019eV ve zdrojí, je oproti proton·m velice malá. M·ºe se v²ak
stát, ºe vysokoenergetický foton vznikne rozpadem £ástic, pop°ípad¥ jader, které urychleny byly
(2.19) (tzv. GZK fotony). P°i experimentálním pozorování spr²ek kosmického zá°ení o vysokých
energiích bychom v p°ípad¥ foton· pozorovali charakteristické spr²ky s velice malou hadronovou
komponentou. Spr²ky tohoto typu v²ak p°i velmi vysokých energiích zatím nepozorujeme.

2.4 Anizotropie

St¥jn¥ jako sloºení kosmického zá°ení je dal²í a nemén¥ d·leºitou charakteristikou prostorové rozd¥-
lení sm¥r· p°íletu primárních £ástic. Do energií 1018eV je rozd¥lení sm¥r· izotropní (aº na oblast
108eV − 1011eV, kde p°evládá p·sobení Slunce) a sm¥r p°íletu primární £ástice nemá ºádnou
vypovídající hodnotu.

2.4.1 Vliv galaktického magnetického pole

Izotropie do energií 1018eV je zp·sobena magnetickým polem Mlé£né dráhy. P°i pr·letu £ástice
magnetickým polem se dráha zak°ivuje po kruºnici o Larmorov¥ polom¥ru rL[kpc] (2.26)

rL =
E

ZeB
, (2.26)

kde E[EeV] je energie £ástice, Ze náboj a B[µG]5 intenzita magnetického pole, které na £ástici
p°i pr·letu p·sobí. Mlé£ná dráha má vlastní magnetické pole o intenzit¥ kolem B = 4µG a ²í°ku
galaktického disku rL = 300pc. Protonu (Z=1) bude odpovídat podle (2.26) energie °ádu 1018eV,
pokud uvaºujeme £ástici s v¥t²ím nábojem, bude tato energie r·st. Z tohoto d·vodu zkoumáme
anizotropii pouze u primárních £ástic s energií v¥t²í neº 1019eV, kde z d·vodu vysoké energie tém¥°
nedochází k ovlivn¥ní p·vodního sm¥ru £ástice v magnetickém poli na²í Galaxie.

51G = 10−4T.
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2.4.2 Zkoumání anizotropie

Ur£ování míry anizotropie je provád¥no prost°ednictvím pravd¥podobnostní funkce P , která °íká,
ºe k event· z celkového po£tu N detekovaných primárních £ástic se bude nacházet v kruhové oblasti
polom¥ru ψ okolo vhodn¥ zvolených sm¥r· na obloze.

P =
N∑
i=k

(
N

i

)
pi(1− p)N−i , (2.27)

kde p je pom¥r plochy kruhové oblasti v·£i celkové plo²e. Jedná se tedy o pravd¥podobnost, ºe v
p°ípad¥ izotropních sm¥r· p°íletu bude primární £ástice náleºet práv¥ do zvoleného sm¥ru p°íslu²né
oblasti. Anizotropie je pak hledána de�nováním vhodn¥ zvolených sm¥r· katalogy vesmírných t¥les
a minimalizací funkce P .

2.4.3 Výsledky Observato°e Pierra Augera

P°i zpracování prvních dat nam¥°ených na Observato°i Pierra Augera bylo nalezeno minimum
funkce P s parametry ψ = 3.1◦, maximální vzdáleností zdroje Dmax = 75Mpc a prahovou energií
primární £ástice 5.6 × 1019eV. Za zvolené sm¥ry byly brány p°i zpracování dat pozice aktivních
galaktických jader z VCV6 katalogu aktivních galaxií (AGN7).

Od 1. ledna 2004 do 31. srpna 2007 bylo detekováno 13 událostí spl¬ujících výb¥rová kritéria
pro zenitový úhel θ < 60◦ a energie primární £ástice E = 5.5×1019eV a z toho 9 odpovídalo pozici
AGN do 3.1◦. Hodnota korelace p°íletových sm¥r· primárních £ástic s pozicí AGN byla spo£ítána
jako (69+11

−13)%. Pozici p°íletových sm¥r· primárních £ástic spolu s pozicí aktivních galaktických
jader AGN najdeme na (Obr. 2.3).

Obrázek 2.3: Mapa hv¥zdné oblohy v galaktických sou°adnicích, kde £ervené k°íºky zna£í pozici
aktivních galaktických jader AGN a £erné kruºnice o polom¥ru ψ sm¥ry p°íletu kosmického zá°ení
pro události od 1. ledna 2004 do 31. srpna 2007. Plná £erná £ára ozna£uje pozorovací oblast pro
Observato° Pierra Augera danou zenitovým úhlem θ = 60◦ a odstíny modré barvy relativní expozici
observato°e, p°i£emº nejtmav²í barva reprezentuje nejv¥t²í expozi£ní hodnoty. P°evzato z [12].

P°i dal²ím m¥°ení do 31. prosince 2009 jiº bylo detekováno 55 událostí a z toho 21 odpovídalo
pozoci AGN. Hodnota korelace se zmen²ila na (38+7

−6)% Obr. 2.4.

Po zapo£tení událostí do £ervna 2011 bylo nam¥°eno 84 event· a z toho 28 odpovídalo pozici
AGN. Hodnota korelace je (33+5

−5)%. M·ºeme tedy mluvit o ustálení její míry [14].

6Véron-Cetty a Véron katalog.
7Zkratka anglického názvu Active Galactic Nuclei.
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Obrázek 2.4: Mapa hv¥zdné oblohy v galaktických sou°adnicích, kde modré oblasti p°edstavují akti-
vní galaktická jádra AGN, p°i£emº odstín barvy zna£í velikost expozice od sv¥tle modré (nejmen²í
hodnoty) do tmav¥ modré (nejv¥t²í hodnoty). �erné te£ky zna£í sm¥ry p°íletu kosmického zá°ení
pro události od 1. ledna 2004 do 31. prosince 2009. Plná £erná £ára ozna£uje pozorovací oblast pro
Observato° Pierra Augera danou zenitovým úhlem θ = 60◦. P°evzato z [13].

Hodnota korelace, pro kterou by se sm¥r p°íletu povaºoval za izotropní, je 21%. Pokud uvaºu-
jeme moºnost, ºe i p°es vysokou energii primárních £ástic je jejich trajektorie zak°ivena magneti-
ckým polem Mlé£né dráhy a neuvaºujeme detekované primární £ástice do oblasti 10◦ od galaktické
roviny, míra korelace vzroste °ádov¥ o hodnotu 10%. Hodnoty p°evzaty z [13].
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Kapitola 3

Sekundární kosmické zá°ení

3.1 Atmosférická hloubka

�ástice tvo°ící primární kosmické zá°ení jsou siln¥ ovlivn¥ny pr·chodem Zemskou atmosférou. Pro
popis tohoto pr·chodu je zavád¥na veli£ina zvaná atmosférická hloubka X[g.cm−2], formáln¥ dána
vztahem

X =

∫
l

ρ(s) ds , (3.1)

který zna£í hustotu atmosféry integrovanou p°es dráhu l, kterou £ástice urazila p°i pr·chodu
atmosférou. Na úrovni mo°e odpovídá atmosférická hloubka p°ibliºn¥ hodnot¥ 1000 g.cm−2, kdeºto
v letové vý²ce výzkumných balón·, p°ibliºn¥ 35-40 km, je Zemská atmosféra jiº zbytková a dána
hodnotami atmosférické hloubky v intervalu 1-10 g.cm−2. Závislost atmosférické hloubky na nad-
mo°ské vý²ce je na Obr. 3.1.

Obrázek 3.1: Graf závislosti atmosférické hloubky X[g.cm−2] na nadmo°ské vý²ce, p°evzato z [11].
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D·leºitým parametrem, který siln¥ ovliv¬uje mnoºství pro²lé atmosféry, je zenitový úhel θ
vyzna£ený na Obr. 3.2.

Obrázek 3.2: Schéma znázor¬ující zenitový úhel θ, který je ur£en zenitem v libovolném míst¥ na
zemi a sm¥rem p°ilétající primární £ástice.

Z Obr. 3.2 je z°ejmé, ºe p°i zenitovém úhlu rovnému 0◦ bude mnoºství pro²lé atmosféry nejmen²í
a p°i zenitovém úhlu blíºícímu se 90◦ bude nabývat maxima. R·st funkce X = X(θ) je velice rychlý
a p°ibliºn¥ je dán faktorem 1

cos(θ) . Je nutno dodat, ºe tento vztah platí za p°edpokladu rovinné
atmosféry. Ve skute£nosti je atmosféra podobn¥ jako Zemský povrch kulatá. Vztah platí velmi
dob°e s p°esností desetin procenta do úhlu θ = 60◦, potom má zak°ivení nezanedbatelnou roli a
pro θ = 90◦ není atmosférická hloubka X nekone£no, tak jak by p°edpovídal vztah (3.2)1. Znalost
tohoto faktoru umoº¬uje p°ibliºn¥ ur£it atmosférickou hloubku pro zenitový úhel v oblasti 0◦-60◦

jako

X =
Xθ=0◦

cos(θ)
, (3.2)

kde Xθ=0◦ zna£í hodnotu atmosférické hloubky pod zenitovým úhlem o hodnot¥ 0◦. Tato závislost
je pro atmosférickou hloubku na úrovni hladiny mo°e vynesena na Obr. 3.3.
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Obrázek 3.3: Graf závislosti atmosférické hloubky X na úrovni hladiny mo°e, kterou projde pri-
mární £ástice dopadající na Zemi, na jejím zenitovém úhlu θ.

Hodnota atmosférické hloubky je pro chování primární £ástice p°i pr·chodu atmosférou velice
d·leºitá. Pokud vezmeme v úvahu druh primární £ástice, která m·ºe být p°edstavována hadronem
nebo fotonem pop°. elektronem a radia£ní délku ve vzduchu pro fotony pop°. elektrony X0 =
36.66 g.cm−2 a interak£ní vzdálenost pro hadrony λ = 90 g.cm−2, je z°ejmé, ºe ani jeden typ £ástic

1V dal²ím textu budeme pracovat pouze se spr²kami o maximálním zenitovém úhlu θ = 60◦, proto m·ºeme
pouºít vý²e uvedené zjednodu²ení.
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nemá prakticky moºnost projít atmosférou bez interakce s jejími atomy. Hodnota atmosferické
hloubky u hladiny mo°e p°edstavuje p°ibliºn¥ 27 radia£ních délek pro fotony pop°. elektrony a 11
interak£ních délek pro hadrony.

3.2 Rozvoj spr²ky kosmického zá°ení

P°i dopadu primární £ástice na svrchní vrstvy atmosféry dojde k interakci s jádry atom· v ní
obsaºených. V d·sledku p°ibliºného sloºení atmosféry (78 % N2, 21 % O2 a 1 % Ar, CO2 a
dal²í plyny) bude nejpravd¥podobn¥j²í sráºka primární £ástice s jádrem dusíku. Produkty této
sráºky jsou p°eváºn¥ K a π-mesony, p°i£emº míra pravd¥podobnosti, ºe je vytvo°en K-meson je
10% oproti té, ºe je vytvo°en π-meson. Produkty se mohou následn¥ rozpadnout nebo op¥t srazit
s jádry atmosferických atom·. Ur£ující hodnotou pro pravd¥podobnost t¥chto dvou proces· je
energie produkt·, která udává velikost Lorentzova faktoru. Pro π-mesony je doba ºivota p°ibliºne
26 ns, pro K-mesony 12.4 ns. Odtud lze °íci, ºe pravd¥podobnost rozpadu K-mesonu bude v¥t²í
neº pionu. Rozpady π-meson· a K-meson· na jednotlivé produkty spolu s pravd¥podobnostmi jsou
napsány v Tab. 3.1.

Rozpad Pravd¥podobnost
π+ → µ+ + νµ 99%
π− → µ− + ν̄µ 99%

π0 → 2γ
e− + e+ + γ

98%
1%

K0 → 2π0

π− + π+
30%
69%

K+ → µ+ + νµ
π+ + π0

63%
20%

K− → µ− + ν̄µ
π− + π0

63%
20%

Tabulka 3.1: Tabulka rozpad· π a K-meson· spolu s pravd¥podobnostmi [15].

Lze tedy vid¥t, ºe spr²ku iniciovanou primární £ásticí budou tvo°it p°eváºn¥ fotony, elektrony,
pozitrony, miony, mionová neutrina a elektronová neutrina. První t°i vyjmenované £ástice budou
vytvá°et elektromagnetickou komponentu spr²ky, kde se postupn¥ za pomoci reakcí

e− +A→ γ + e− +A , (3.3)

e+ +A→ γ + e+ +A , (3.4)

γ +A→ e− + e+ +A , (3.5)

v poli jádra bude sniºovat energie elektron·, pozitron· a zá°ení gama. Z d·vodu krátké radia£ní
délky elektron· a foton· bude tato komponenta spr²ky snadno vst°ebána atmosférou. Rozpad
mion· probíhá následovn¥

µ+ → e+ + νe + νµ , (3.6)

µ− → e− + νe + νµ . (3.7)

Pokud pro ilustraci p°edpokládáme, ºe relativistické miony jsou produkovány ve svrchní vrstv¥
atmosféry s γ-faktorem γ=20, je doba ºivota mion· v soustav¥ pevn¥ spojené se Zemí p°ibliºn¥ 44
µs, za tuto dobu p°ekoná mion dráhu p°ibliºn¥ 13.8 km. Vzhledem k tomu, ºe spr²ka kosmického
zá°ení se za£íná rozvíjet ve vý²ce okolo 10 km a energetické ztráty mion· procházejících atmosférou
jsou malé (p°ibliºn¥ 1.8 GeV), tvo°í miony tém¥° 80% v²ech nabitých £ástic, které dopadnou na
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zemský povrch na hladin¥ mo°e. Mionová komponenta spr²ky je také nazývána jako tvrdá. Ve
spr²ce kosmického zá°ení se mohou vyskytovat ve zbytkové mí°e také hadrony.

Dalsí rozd¥lení, které je pouºíváno ur£uje t°i komponenty spr²ky, a to elektromagnetickou,
mionovou a hadronovou. Schéma spr²ky zp·sobené protonem spolu s jejími komponentami je na
Obr. 3.4.

Obrázek 3.4: Schéma rozd¥lení komponent spr²ky na mionovou, hadronovou a elektromagnetickou
(mod°e) spolu s vyzna£enými procesy (£erven¥). P°evzato z [16].

3.3 Geometrie spr²ky

V £ásticových reakcích probíhajících p°i rozvoji elektromagnetické kaskády dochází v d·sledku
tvorby elektron-pozitronového páru pop°. gama kvanta v poli atmosférického atomu k postupnému
prostorovému rozr·stání elektromagnetické komponenty. Rovn¥º mionová sloºka spr²ek kosmického
zá°ení je roz²i°ována v prostoru v d·sledku rozpad· π a K-meson· na mionové produkty. Toto po-
stupné rozr·stání má za následek, ºe spr²ka iniciována primární £ásticí dopadající pod zenitovým
úhlem 0◦ má p°ibliºn¥ kapkovitou geometrii s bodem maximální ²í°ky. Od jisté hodnoty atmos-
ferické hloubky dále £ástice zabrº¤ují d·sledkem energetických ztrát v atmosfére a ²í°ka spr²ky
iniciované kosmickým zá°ením se za£ne rychle zmen²ovat. Rychlost rozr·stání spr²ky do ²í°ky je
p°itom men²í neº rychlost zmen²ování její ²í°ky za maximem spr²ky. To má za následek práv¥
zmín¥ný tvar kapky.

3.4 Pro�l nabitých £ástic

P°i dopadu primární £ástice na svrchní vrstvy atmosféry dochází k nár·stu po£tu nabitých £ástic
p°edstavujících spr²ku. S p°ibývající atmosférickou hloubkou X bude energie primární £ástice di-
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stribuována nov¥ vytvo°enými rodi£ovskými £ásticemi na tvorbu dal²ích dce°inných £ástic. Tento
mechanismus bude trvat do té doby, dokud stále nar·stající po£et dce°inných £ástic bude mít
dostatek energie na tvorbu v¥t²ího po£tu £ástic dal²í generace. V tomto bod¥, který je ozna£ován
jako Xmax, je po£et nabitých £ástic maximální a dále jiº klesá2. P°i p°ekonávání stále se zv¥t²ující
atmosferické hloubky se bude po£et nabitých £ástic (e±, µ±) postupn¥ blíºit nule. Stejn¥ jako pro�l
nabitých £ástic m·ºeme studovat pro�l po£tu mion· v závislosti na atmosférické hloubce. Mionový
pro�l bude taktéº nabývat svého maxima a po£et mion· bude s rostoucí atmosferickou hloubkou
klesat k nule (Obr. 3.5). Je ov²em nutno dodat, ºe v d·sledku nízkých energetických ztrát mion·
jejich po£et reáln¥ k nule neklesne. Pot°ebná atmosferická hloubka by byla v tomto p°ípad¥ daleko
v¥t²í neº je nám schopna její maximální hodnota p°i hladin¥ mo°e nabídnout.
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Obrázek 3.5: Grafy vynesených pro�l· po£tu £ástic v závislosti na atmosférické hloubce X[g.cm−2]
pro spr²ku iniciovanou protonem o energii E = 1019eV nasimulovanou prost°ednictvím programu
CONEX [17, 18]. Naho°e pro�l po£tu nabitých £ástic N v£etn¥ mion· a dole pro�l po£tu mion·
Nµ.

2Tato atmosferická hloubka je dále ozna£ována veli£inou Xmax.
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V roce 1977 byla Thomas K. Gaisserem a Anthony M. Hillasem [19] odvozena funkce popisující
po£et nabitých £ástic v závislosti na pro²lé atmosférické hloubce

N(X) =

(
X −X0

Xmax −X

)Xmax−X0
Λ

exp

(
Xmax −X

Λ

)
, (3.8)

kde Xmax je jiº d°íve zmín¥ná atmosférická hloubka s nastávajícím maximem v po£tu nabitých
£ástic a X0, Λ jsou dal²í parametry popisující vývoj spr²ky. Fitováním nam¥°ených pro�l· nabitých
£ástic touto funkcí, dále jen GH funkcí, dostáváme velmi dobrý p°ehled o jejím vývoji, p°i£emº
hodnotaXmax je jednou z ur£ujících veli£in pro zji²t¥ní sloºení primárních £ástic kosmického zá°ení.

3.5 Teoretické p°edpoklady chování veli£iny Xmax

3.5.1 Atmosférická hloubka Xmax

St°ední hodnota veli£iny 〈Xmax〉 souvisí s energii primární £ástice E a atomovým £íslem jádra
primární £ástice A vztahem [20]

〈Xmax〉 = α(lnE − 〈lnA〉) + β . (3.9)

Toto chování bylo p°edpov¥zeno zobecn¥ním Heitlerova modelu pro elektron-fotonovou kaskádu
na hadronem iniciované spr²ky a pouºitím principu superpozice z jádra o atomovém £ísle A=1 na
atomové £íslo A=n. Parametry α a β souvisí s charakterem hadronických interakcí primární £ástice
s atomy vzduchu.

Dal²ím parametrem, který popisuje vývoj spr²ky je rychlost prodlouºení (�elongation rate�) D10

[21]

D10 =
d〈Xmax〉
d lgE

≈ α

(
1− d〈lnA〉

d lnE

)
ln 10 , (3.10)

která ozna£uje zm¥nu Xmax za dekádu energie E. Z d·vodu výskytu derivace st°ední hodnoty
nukleonového £ísla A v p°iblíºení je tento parametr taktéº citlivý na sloºení primární £ástice.

3.5.2 St°ední kvadratická odchylka RMS(Xmax)

Dopl¬ujícím parametrem pro zkoumání sloºení kosmického zá°ení m·ºe být st°ední kvadratická
odchylka RMS(Xmax). D·vod závislosti tohoto parametru na sloºení primárních £ástic je objasn¥n
následující argumentací. P°edstavme si jádro ºeleza dopadající na svrchní vrstvy atmosféry. Toto
jádro je sloºeno z 56 nuklen·, p°i£emº kaºdý má energii 56krát men²í, neº je energie p·vodního
jádra. Z d·vodu stochasticity procesu spr²ek bude mít kaºdá z 56 podspr²ek vytvo°ená jedním
nukleonem r·znou hodnotu Xmax. Pokud tedy dáme t¥chto 56 spr²ek op¥t dohromady, bude platit,
ºe podle centrální limitní v¥ty budou hodnoty Xmax ºeleza �uktuovat se st°ední kvadratickou
odchylkou

√
56krát men²í, neº budou hodnoty RMS(Xmax) jednoho nukleonu [22].
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Kapitola 4

Výsledky observato°í kosmického
zá°ení extrémn¥ vysokých energií

V roce 2010 byly publikovány dva zdánliv¥ protich·dné £lánky. První informoval o výsledku získa-
ném prost°ednictvím observato°e HiRes, ºe kosmické zá°ení konce energetického spektra je sloºeno
p°eváºn¥ z proton· [23]. Druhý, jehoº výsledky vznikly zpracováním dat z Observato°e Pierra
Augera, poukazoval na nar·stající dominanci t¥ºkých atomových jader ve sloºení kosmického zá-
°ení na konci energetického spektra [24]. V této kapitole budou oba výsledky získané m¥°ením
veli£iny Xmax ve �uorescen£ních detektorech rozebrány. Záv¥r kapitoly poukáºe na nutnost pouºití
dal²ích veli£in pro lep²í diskriminaci sloºení kosmického zá°ení.

4.1 Metoda �uorescen£ní detekce

P°i ²í°ení spr²ky kosmického zá°ení atmosférou excitují sekundární nabité £ástice molekuly atmosfé-
rického dusíku. P°i jejich deexcitaci jsou do prostoru izotropn¥ emitovány �uorescen£ní UV fotony
o vlnové délce 300-400 nm. Toto sv¥tlo zaznamenáváme pozemními �uorescen£ními detektory.

P°i m¥°ení je pozorovaný prostor rozd¥len do mnoha segment·, kde kaºdý segment pokrývá
typicky prostorový úhel o velikosti 1◦, p°i£emº platí, ºe pro vysokou p°esnost m¥°ení je vhodné
rozd¥lit pozorovanou oblast na co nejv¥t²í po£et segment·. Fluorescen£ní sv¥tlo vzniklé p°i pro-
pagaci spr²ky atmosférou je zrcadly soust°ed¥no do fotonásobi£·. Takto získáme £asovou závislost
m¥°eného �uorescen£ního sv¥tla ur£ující geometrii spr²ky. Kaºdému pozorovanému segmentu je
p°id¥len jeden fotonásobi£.

Geometrie spr²ky je ur£ena úhlem ψ, pod kterým osa spr²ky protíná zem a impaktním pa-
rametrem Rp, který udává vzdálenost osy spr²ky od st°edu detektoru (Obr. 4.1). Tyto veli£iny
dostaneme �továním £asové sekvence dopadajícího sv¥tla nam¥°ené �uorescen£ními detektory. Pro
i-tý fotonásobi£ p°edstavující jeden prostorový segment platí vztah (4.1).

ti − t0 =
Rp

c sin θ
− Rp

c tan θ
=
Rp

c
tan

(
θi
2

)
θi = π − ψ − χi , (4.1)

kde ti je doba detekce �uorescen£ního sv¥tla i-tým fotonásobi£em pod pozorovacím úhlem θi, t0
je £as pr·letu p°edního disku spr²ky kosmického zá°ení st°edem detektoru, c rychlost sv¥tla a χi

eleva£ní úhel i-tého fotonásobi£e. Parametry jsou vyzna£eny pro jeden ur£itý segment o eleva£ním
úhlu χ na Obr. 4.1.

Výhodou �uorescen£ní detekce je moºnost m¥°it propagaci spr²ky kosmického zá°ení atmosférou
aº do vzdálenosti n¥kolika kilometr· od detektoru. Dal²í výhodou je, ºe �uorescen£ní detektory
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Obrázek 4.1: Schéma detekce spr²ky o impaktním parametru Rp a úhlu dopadu ψ i-tým fotonáso-
bi£em s pozorovacím úhlem θ a eleva£ním úhlem χ. �ed¥ vyzna£ená plocha p°edstavuje detek£ní
rovinu spr²ky kosmického zá°ení. P°evzato z [25].

p°íslu²né jednotlivým prostorovým segment·m jsou umíst¥ny na jednom stanovi²ti oproti klasické
povrchové detekci vyºadující rozsáhlá pole detektor·. Zna£nou nevýhodou, která je zp·sobena
nízkou intenzitou �uorescen£ního sv¥tla, je fakt, ºe m¥°ení je provád¥no za bezm¥sí£ných nocí a
pozorovací £as se rovná p°ibliºn¥ 10%. P°i pouºití tzv. stereo-módu (více neº jedno pozorovací
stanovi²t¥) je moºno geometrii spr²ky ur£it pouhým pr·se£íkem detek£ních rovin jednotlivých
stanovi²´. Nemusíme pak vyuºívat vý²e uvedené £asové sekvence, která je nutná pro mono-mód
(jedno pozorovací stanovi²t¥).

V p°ípad¥, ºe máme sou£asn¥ k dispozici pole povrchových detektor·, m·ºeme vyuºít znalosti
místa dopadu st°edu spr²ky a p°i �tování geometrie podle vztahu (4.1) za�xovat parametr Rp.
Tímto zp·sobem podobn¥ jako v p°ípad¥ stereo-módu u �uorescen£ní detekce dosáhneme mnohem
p°esn¥j²í rekonstrukce neº v p°ípad¥ mono-módu.

4.2 Observato° HiRes (High Resolution Fly's eye)

Observato° High Resolution Fly's eye se nacházela na území armádního testovacího prostoru Du-
gway v Utahu ve vý²ce 1575 m.n.m. �innost observato°e zapo£ala v roce 1997 shromaº¤ováním
dat o spr²kách kosmického zá°ení v mono-módu, od roku 1999 ve stereo-módu. Skládala se ze
dvou detek£ních stanovi²´ HiRes-I (Five Mille Hill, Obr. 4.2) a HiRes-II (Camel's back ridge) ve
vzájemné vzdálenosti 12.6 km. Kaºdé stanovi²t¥ bylo tvo°eno polem teleskopických modul·, které
prost°ednictvím zrcadla o plo²e 3.7 m2 soust°e¤ovaly �uorescen£ní fotony vzniklé propagací spr²ky
v atmosfé°e do kamery tvo°ené 16x16 PMT1 moduly. Kaºdý z PMT modul· pokrýval p°ibliºn¥ 1◦

prostorového úhlu. Detektor HiRes-I shromaº¤oval data v azimutálním úhlu tém¥° 360◦ a eleva-
£ním úhlu v rozmezí 3◦ − 17◦. HiRes-II dosahoval stejného azimutálního úhlu a eleva£ní úhel byl
v rozmezí 3◦ − 31◦. �innost observato°e byla ukon£ena v roce 2006.

1Zkratka anglického názvu Photomultiplier tube.
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Obrázek 4.2: Fotogra�e detek£ního stanovi²t¥ HiRes-I. P°evzato z [26].

4.2.1 Výsledky observato°e HiRes

Data byla nabírána ve stereoskopickém módu od prosince 1999 do dubna 2006. P°i zpracování
byla nam¥°ená data spr²ek kosmického zá°ení srovnávána s Monte Carlo simulacemi za ú£elem
zji²t¥ní sloºení kosmického zá°ení. Jako simula£ní program atmosférických spr²ek byla pouºívána
CORSIKA 6.003 [27] a hadronické interak£ní modely QGSJET01 [28] , QGSJET-II [29] a SIBYLL
[30] . Data ze simulací byla ukládána ve 205 ekvidistantních bodech atmosférické hloubky.

Pro dosaºení co nejmen²í chyby p°i porovnávání nasimulovaných a nam¥°ených dat byla pou-
ºita simulace reálného detektoru, která m¥la za cíl napodobit stejné podmínky pro spr²ky získané
simula£ním programem CORSIKA jako p°i reálné detekci. V kaºdém z 205 bod· atmosférické
hloubky nasimulované spr²ky je znám celkový po£et nabitých £ástic. Tomu propor£n¥ odpovídá
po£et �uorescen£ních foton· vyzá°ených excitovanými jádry atmosférického dusíku p°i propagaci
spr²ky atmosférou. P°i zpracovávání bylo vzato do úvahy zeslabení �uorescen£ního sv¥tla pou-
ºitím databáze nam¥°ených hodnot chování atmosféry. Protoºe je p°i simulaci znám zenitový a
azimutální úhel spr²ky, je moºno nechat dopadnout �uorescen£ní fotony na detektor stejn¥ jako v
reálném p°ípad¥. Nasimulovaná data pak projdou p°es hypotetickou elektroniku a jsou v kone£né
fázi uloºena se stejnou informa£ní hodnotou, jako kdybychom m¥°ili spr²ku reálnou. U spr²ek zí-
skaných simulacemi v²ak sloºení kosmického zá°ení známe. Výhodou tohoto postupu je následné
zpracování reálných a nasimulovaných dat stejným zp·sobem.

Po uplatn¥ní výb¥rových podmínek [23] byl celkový po£et nam¥°ených vyhovujících spr²ek 815.
Na Obr. 4.3 vidíme, ºe po vynesení histogramu veli£iny Xmax pro detekované spr²ky a histogram·
veli£iny Xmax pro Monte Carlo metodou nasimulované spr²ky s modelem hadronických interakcí
QGSJET-II, indukované protonem nebo ºelezem, dochází pro protony ke znatelné shod¥, kdeºto v
p°ípad¥ spr²ek iniciovaných jádry ºeleza k p°ekryvu nedochází.
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Obrázek 4.3: Srovnání histogramu nam¥°ené veli£iny Xmax (body) s histogramy veli£iny Xmax

dat pocházejících ze simulací pouºitím modelu hadronických interakcí QGSJET-II pro protony
(naho°e) a jádra ºeleza (dole) po pr·chodu hypotetickým detektorem HiRes. Energie kosmického
zá°ení je z intervalu 1018eV − 1020eV. P°evzato z [23].

Dále byla srovnávána závislost st°ední hodnoty veli£iny 〈Xmax〉 na energii kosmického zá°ení E
pro nam¥°ené hodnoty spr²ek kosmického zá°ení a simulace po pr·chodu hypotetickým detektorem.
Srovnání bylo provedeno pro modely hadronických interakcí QGSJET01, QGSJET-II a SIBYLL s
primární £ásticí p°edstavovanou protonem a jádrem ºeleza (Obr. 4.4).

Obrázek 4.4: Graf vynesené závislosti st°ední hodnoty veli£iny 〈Xmax〉 na energii kosmického zá°ení
E. Body p°edstavují st°ední hodnoty veli£iny Xmax získané �uorescen£ními detektory experimentu
HiRes v jednotlivých energetických binech a £áry hadronické modely QGSJET01, QGSJET-II a
SIBYLL pro jádra ºeleza a protony. �ísla pod body znamenají po£et nam¥°ených spr²ek kosmického
zá°ení v jednotlivých energetických binech. P°evzato z [23].
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Nam¥°ená data závislosti 〈Xmax〉 = 〈Xmax〉(E) jsou v nejv¥t²í shod¥ p°i pouºití modelu hadro-
nických interakcí QGSJET-II pro protony (χ2 = 6.9/8 df). Po proloºení nam¥°ených dat p°ímkou
(χ2 = 5.2/6 df), byla získána hodnota elongation rate (3.10) D10 = 47.9±6.0(stat) g/cm2/dekádu.

Dal²í m¥°enou veli£inou byla st°ední kvadratická odchylka RMS(Xmax) veli£iny Xmax. Z Obr.
4.3 vidíme, ºe histogram Xmax spr²ek kosmického zá°ení má asymetrický charakter s pomalým
klesáním sm¥rem k vy²²ím hodnotám atmosférické hloubky. Z tohoto d·vodu by nebylo zji²´o-
vání hodnoty RMS(Xmax) pouhým �továním Gaussovy funkce zcela korektní a docházelo by k
nep°esným výsledk·m. P°i zpracování dat bylo voleno �tování tzv. useknutým Gaussiánem, jehoº
de�ni£ní obor byl omezen na interval (µ − 2σ, µ + 2σ), kde µ je st°ední hodnota a σ st°ední
kvadratická odchylka. Stejná analýza byla pro srovnání provedena u simulace s pouºitím modelu
QGSJET-II pro jádra ºeleza a protony (Obr. 4.5).

Obrázek 4.5: Graf vynesených hodnot st°ední kvadratické odchylky RMS(Xmax) veli£iny Xmax

spr²ek kosmického zá°ení m¥°ených experimentem HiRes (£erné body) a simulací po pr·chodu hy-
potetickým detektorem za pouºití modelu hadronických interakcí QGSJET-II pro protony (£tverec)
a jádra ºeleza (trojúhelník). P°evzato z [23].

Nam¥°ená data jsou tedy nejvíce v souladu se simulací za pouºití modelu hadronických inter-
akcí QGSJET-II pro protony. Hodnota nam¥°eného parametru D10 se jeví jako konstantní, z toho
d·vodu bylo usuzováno na nem¥nné sloºení kosmického zá°ení v oblasti kotníku. Výsledky experi-
mentu HiRes ukazují protonovou dominanci v energetickém spektru od 1018eV− 1020eV. Zmín¥né
nam¥°ené výsledky jsou p°evzaty z [23].

4.3 Observato° Pierra Augera

Observato° Pierra Augera je mezinárodní observato°í kosmického zá°ení, která je navrºena pro
sledování atmosferických spr²ek o energiích v¥t²ích neº 1018eV. Nachází se na území Argentiny v
provincii Mendoza poblíº m¥sta Malargüe. Z d·vodu co nejv¥t²ího po£tu bezmra£ných nocí byla
vybrána oblast Amarillské pampy.

S nápadem na vybudování observato°e, která by m¥la být schopna velmi p°esných m¥°ení
p°i²el v roce 1992 Jim Cronin a Alan Watson. Realizace jejich nápadu se poda°ila a o 13 let
pozd¥ji (2005) zapo£aly první sb¥ry dat. Výstavba observato°e byla o�ciáln¥ dokon£ena v roce
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2008. Jedná se o nejv¥t²í observato° spr²ek kosmického zá°ení na sv¥t¥ s enormní rozlohou p°es
3000 km2. Detekce kosmického zá°ení probíhá v hybridním módu, coº znamená, ºe jsou sou£asn¥
pouºívány �uorecen£ní detektory a pole povrchových detektor·. Metoda nám umoº¬uje ur£it sm¥r
spr²ky a pozici dopadu jejího jádra s chybou ψ ∼ 0.6◦ a Rp ∼ 50m.

Povrchové detektory jsou p°edstavovány speciálními tanky (Obr. 4.6), které jsou rozmíst¥ny

Obrázek 4.6: Fotogra�e jednoho �erenkovova detektoru tvo°ícího pole povrchových detektor· Ob-
servato°e Pierra Augera v Argentin¥. Na obrázku jsou modrou barvou vyzna£eny jednotlive kom-
ponenty. P°evzato z [31].

v pravidelné trojúhelníkové síti po jiº zmín¥né plo²e (3000 km2) se vzájemnou vzdálenosti 1.5
km (Obr. 4.7). Po£et pozemních detektor· je více neº 1650. Kaºdý detektor obsahuje válcovou
nádrº o pr·m¥ru 3.6 m a vý²ce 1.5 m, která je napln¥na 12 000 litry vysoce £isté vody. Jedná
se vlastn¥ o �erenkovský detektor, kdy pr·letem sekundárních £ástic spr²ky kosmického zá°ení
vodou detek£ního objemu dochází k emisi �erenkovových foton·. Fotony jsou pak sbírány t°emi
fotonásobi£i umíst¥nými ve stropní £ásti nádrºe. P°esné výsledky m¥°ení kladou nárok na vysokou
£istotu pouºité vody. Ta je uzav°ena do speciálního vaku (liner), který zaji²´uje uchování naprosté
£istoty aº po dobu 20 let. Dal²ími komponentami je baterie napájená solarním panelem, GPS
a radioanténa pro p°esné m¥°ení £as· incidence a komunikaci a elektronika. Kaºdý povrchový
detektor tak tvo°í samostatnou jednotku.

Fluorescen£ní detektory sledují prostor rozkládající se nad pozemními detektory. Celkový po£et
t¥chto detektor· je 27, p°i£emº jsou rozmíst¥ny na £ty°ech hlavních stanovi²tích vºdy po ²esti, t°i
pat°í modulu HEAT2. Jména stanovi²´ jsou Loma Amarilla, Morados, Coihueco a Leones (Obr.
4.7). Kaºdý �uorescen£ní detektor pokrývá 30◦ azimutálního úhlu a skoro 30◦ eleva£ního úhlu. Toto
nastavení umoº¬uje, aby kaºdé ze stanovi²´ pokrývalo azimutální úhel rovný 180◦. Fluorescen£ní
fotony vzniklé p°i propagaci spr²ky kosmického zá°ení atmosférou jsou st¥jne jako v p°ípad¥ expe-
rimentu HiRes fokusovány zrcadly o plo²e 3.5× 3.5 m2 do kamery (440 pixel·) s fotonásobi£i.

2Zkratka z anglického názvu High Elevation Auger Telescopes. Modul slouºí k posunutí pozorovatelných spr²ek
kosmického zá°ení k energii1017eV.
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Obrázek 4.7: Mapa Observato°e Pierra Augera v Argentin¥ s vyzna£eným polem povrchových
detektor·, kde £ervená te£ka zna£í jeden �erenkovský detektor. Nápisy se ºlutým pozadím ozna£ují
stanovi²t¥ �uorescen£ní detekce. Na map¥ jsou zelenými úse£kami odd¥leny hranice azimutálního
pozorovacího úhlu 30◦ jednoho �uorescen£ního detektoru. P°evzato z [32].

4.3.1 Výsledky Observato°e Pierra Augera

Data spr²ek kosmického zá°ení byla nabírána od prosince 2004 do b°ezna 2009. Byly uvaºovány
pouze spr²ky kosmického zá°ení detekované jak �uorecen£ními detektory, tak pozemními detektory
(hybridní mód). P°i zpracování dat bylo bráno do úvahy zeslabení �uorescen£ního sv¥tla atmosfé-
rou. Pro�l po£tu nabitých £ástic v závislosti na atmosferické hloubce byl zji²t¥n m¥°ením �uo-
rescen£ních a �erenkovových foton·. Veli£ina Xmax pak byla ur£ena �továním spr²ky kosmického
zá°ení Gaisser-Hillasovou funkcí (2.2). Po uplatn¥ní v²ech podmínek [24] bylo 3754 spr²ek ozna£eno
jako vyhovujících. Na rozdíl od analýzy dat z experimentu HiRes byly výb¥rové podmínky voleny
tak, aby ve �nálním souboru nebyly up°ednost¬ovány spr²ky v závislosti na typu primární £ástice
(tzv. �antibias� výb¥r). Za ú£elem interpretace nam¥°ených výsledk· kosmického zá°ení byla data
porovnávána s Monte Carlo simulacemi za pouºití interak£ních model· QGSJET01, QGSJET-II,
SIBYLL a EPOS [33] pro jádro ºeleza a proton.

Na Obr. 4.8 je vynesena závislost st°ední hodnoty nam¥°ené veli£iny 〈Xmax〉 Observato°í Pierra
Augera na energii kosmického zá°ení E. Protoºe je zkoumáno sloºení, byla závislost prokládána
lineární funkcí, kde sm¥rnice ur£ovala parametr elongation rate D10 (3.10). Konstantní para-
metr D10 v²ak nepopisoval data s dostate£nou p°esností (χ2 = 34.9/11 Ndf). Proto byla pou-
ºita lineární funkce s hodnotou D10 = 106+35

−21 g.cm−2 pro spr²ky o energii do 1018.24±0.05 eV a
D10 = 24+3

−3 g.cm−2 pro spr²ky nad energií 1018.24±0.05 eV. Pro takto de�novnou funkci souhlasí
�t s nam¥°enými daty velice dob°e (χ2 = 9.7/9 Ndf).
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Obrázek 4.8: Graf vynesené závislosti st°ední hodnoty veli£iny 〈Xmax〉 na energii kosmického zá-
°ení E. Body p°edstavují st°ední hodnoty veli£iny Xmax získané detektory experimentu Obser-
vato°e Pierra Augera v jednotlivých energetických binech a £áry hadronické modely QGSJET01,
QGSJET-II, EPOS a SIBYLL pro jádra ºeleza a protony. �ísla pod body znamenají po£et nam¥-
°ených spr²ek kosmického zá°ení v jednotlivých energetických binech a £erná £ára zna£í lineární �t
nam¥°ených dat se sm¥rnicí rovnou parametru D10. Je nutno dodat, ºe graf je navíc obohacen o
data od b°ezna 2009 do zá°í 2010. P°evzato z [34].

Pokud bychom vyná²eli nam¥°enou závislost 〈Xmax〉 = 〈Xmax〉(E) a porovnávali s daty pochá-
zejících ze simulací pro jádro ºeleza a proton stejn¥ jako u experimentu HiRes, dostali bychom graf
z o�ciální publikace observato°e, který je na Obr. 4.9. Ten ukazuje oproti výsledk·m experimentu
HiRes, ºe st°ední hodnota veli£iny 〈Xmax〉 se s rostoucí energií pozorovné spr²ky stále více blíºí
hodnot¥, která je charakteristická spí²e pro jádra ºeleza.

Dal²í m¥°enou veli£inou byla hodnota st°ední kvadratické odchylky RMS(Xmax) veli£inyXmax.
Ta byla získána ode£tením £tverce chyby zp·sobené detektory σdet od £tverce ²í°ky distribuce σobs
pozorované veli£iny Xmax (4.2).

RMS(Xmax) =
√
σ2
obs − σ2

det . (4.2)

Abychom mohli vyhodnotit nam¥°enou závislost RMS(Xmax) na energii kosmického zá°ení
E, je nutno srovnání se st°ední kvadratickou odchylkou ur£enou ze simulací, kde primární £ástici
známe. Srovnání bylo provedeno pro interak£ní modely QGSJET01, QGSJET-II, SIBYLL a EPOS
s protonem a ºelezem jako primární £ásticí. Z Obr. 4.10 lze vid¥t, ºe p°edpov¥di pro jednotlivé
modely se zna£n¥ li²í. M·ºeme v²ak pom¥rn¥ jasn¥ °íci, ºe typická hmotnost primárních £ástic má
r·stovou tendenci se zv¥t²ující se energií.

Z výsledk· Observato°e Pierra Augera za období prosinec 2004 aº b°ezen 2009 tedy vyplývá,
ºe sloºení kosmického zá°ení o energii vy²²í neº 1018eV není konstantní, ale v okolí hodnoty
1018.24±0.05 eV dochází ke zm¥n¥ a nár·stu zastoupení £ástic t¥º²ích. Je zajímavé si v²imnout,
ºe tato hodnota odpovídá oblasti kotníku v energetickém spektru kosmického zá°ení na Obr. 2.1.
Spektrum kosmického zá°ení bylo pozorováno aº do energie 59 EeV, kde byl indikován jasný nár·st
pr·m¥rné hmotnosti primárních £ástic. Tento fakt je v rozporu s výsledky observato°e HiRes, kde
byla pozorována dominance proton·. Zmín¥né výsledky Observato°e Pierra Augera jsou p°evzaty
z [24].
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Obrázek 4.9: Graf vynesené závislosti st°ední hodnoty veli£iny 〈Xmax〉 na energii kosmického zá°ení
E. Body p°edstavují st°ední hodnoty veli£iny získané detektory experimentu Observato°e Pierra
Augera v jednotlivých energetických binech a £áry hadronické modely QGSJET01, QGSJET-II,
EPOS a SIBYLL pro jádro ºeleza a proton. P°evzato z [24].

Obrázek 4.10: Graf vynesené závislosti st°ední kvadratické odchylky RMS(Xmax) veli£iny Xmax na
energii kosmického zá°ení E. Body p°edstavují hodnoty veli£iny získané detektory experimentu Ob-
servato°e Pierra Augera v jednotlivých energetických binech a £áry hadronické modely QGSJET01,
QGSJET-II, EPOS a SIBYLL pro jádro ºeleza a proton. P°evzato z [34].

4.4 Diskrimina£ní potenciál veli£iny Xmax

Z interpretace výsledk· HiRes a Observato°e Pierra Augera lze jasn¥ vid¥t, jak enormní d·leºitosti
nabývají simulace spr²ek kosmického zá°ení p°i ur£ování typu primárních £ástic. Nevhodn¥ zvolená
metodika porovnávání nam¥°ených dat a dat získaných ze simulací pak m·ºe vést k naprosto od-
li²ným výsledk·m. Hlavní rozdíl p°i zpracování nam¥°ených dat experimentu HiRes a Observato°e

36



Pierra Augera byl v tom, ºe v p°ípad¥ experimentu HiRes byly systematické chyby p°i výb¥ru spr²ek
kosmického zá°ení odstín¥ny porovnáváním nam¥°ených dat se simulacemi, které pro²ly hypote-
tickým detektorem a podléhaly stejným výb¥rovým podmínkám. Na Observato°i Pierra Augera
byla v²ak nam¥°ená data vybírána tak, aby v souboru hodnot Xmax nebyl favorizován ur£itý typ
primární £ástice. Nam¥°ené výsledky byly srovnány se simulacemi nepro²lými hypotetickým detek-
torem a nepodléhajícími výb¥rovým podmínkám. Z d·vodu odli²nosti obou p°ístup· není moºné
mezi ob¥ma observato°emi p°ímo pozorovat nam¥°ené hodnoty 〈Xmax〉 a RMS(Xmax). Ve²keré
úvahy o rozporech mezi ob¥ma pozorováními tak z·stavají pouze na kvalitativní úrovni. O jasném
kvantitativním rozporu nem·ºe být zatím °e£i.

V obou dvou p°ípadech je tak záv¥rem pouze kvalitativní výpov¥¤ o tendenci zm¥ny (Observa-
to° Pierra Augera) £i zachování (HiRes) sloºení kosmického zá°ení s rostoucí energií. Tato znalost
nám v²ak nepomáhá p°i ur£ení sloºení kosmického zá°ení u jedné konkrétní pozorované spr²ky,
coº, jak bylo uvedeno nap°íklad na za£átku bakalá°ské práce, by pro nás byla velice hodnotná in-
formace. Pouºitím simula£ního programu CONEX s modelem hadronických interakcí QGSJET01
se prost°ednictvím nasimulovaných soubor· 500 atmosferických spr²ek iniciovaných protonem a
500 atmosferických spr²ek iniciovaných jádry ºeleza pro energie 1014eV, 1018eV, 1019eV, 1020eV
pokusíme ur£it diskrimina£ní vlastnosti veli£iny Xmax.

Budeme tedy vyná²et do histogram· o dané energii primárních £ástic hodnoty veli£iny Xmax

pro atmosférické spr²ky iniciované protonem a jádrem ºeleza (Obr. 4.11).

Obrázek 4.11: Histogramy veli£iny Xmax pro spr²ky iniciováné protonem a jádrem ºelezem získané
prost°ednictvím simula£ního programu CONEX s modelem hadronických interakcí QGSJET01
pro energie 1014eV, 1018eV, 1019eV, 1020eV. Celkový po£et spr²ek je 1000, p°i£emº 500 spr²ek je
iniciováno protonem a 500 jádry ºeleza.

Histogram veli£iny Xmax pro energii kosmického zá°ení 1014eV je zde zobrazen za ú£elem uká-
zání neºádoucí vlastnosti závisející na energii. Jak lze z (Obr. 4.11) vid¥t, histogramy odpovídající
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jadr·m ºeleza a proton·m se se zvy²ující energií stále více p°ekrývají a diskrimina£ní potenciál
veli£iny Xmax pro energie kosmického zá°ení oblasti kotníku se sniºuje.

Veli£ina Xmax je ze své de�nice úzce spojena s maximálním po£etem nabitých £ástic N (e±, µ±)
spr²ky kosmického zá°ení. Elektrony a pozitrony v maximu spr²ky v²ak pozorovat nem·ºeme. Na-
bízí se tak alternativa zkoumat mionový pro�l spr²ky kosmického zá°ení, kde dlouhá doba ºívota
mion· zaru£uje schopnost jejich detekce. Prost°ednictvím stejných soubor· nasimulovaných spr-
²ek jako u hodnoty Xmax je zkoumána hodnota maximálního po£tu mion· p°i propagaci spr²ky
atmosférou Nµmax (Obr. 4.12).

Obrázek 4.12: Histogramy veli£iny Nµmax
pro spr²ky iniciováné protonem a jádrem ºeleza získané

prost°ednictvím simula£ního programu CONEX s modelem hadronických interakcí QGSJET01 pro
energie 1019eV a 1020eV. Celkový po£et spr²ek je 1000, p°i£emº 500 spr²ek je iniciováno protonem
a 500 jádry ºeleza.

Jak vidíme, veli£ina Nµmax má oproti veli£in¥ Xmax p°i vysokých energiích daleko v¥t²í diskri-
mina£ní potenciál. V reálném p°ípad¥ je v²ak po£et mion· v maximu spr²ky také t¥ºko m¥°itelný.
Budeme se tedy spí²e zabývat pouºitím informace, kterou nesou v²echny miony dopadající na zem a
jejichº po£et by v principu ²el zm¥°it pomocí mionových detektor· instalovaných na observato°ích.
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Kapitola 5

Citlivost mionové komponenty na
sloºení kosmického zá°ení

5.1 Úvod

Z d·vodu nejasné souhrné interpretace výsledk· observato°e HiRes a Observato°e Pierra Augera je
evidentní pot°eba pouºítí dal²ích veli£in popisujících spr²ky kosmického zá°ení pro p°esn¥j²í ur£ení
jeho sloºení.

5.2 Mionová komponenta

Jiným moºným zp·sobem ur£ení sloºení kosmického zá°ení je m¥°ení po£tu mion·, které jako jedna
ze sloºek sekundárního kosmického zá°ení dopadly na zem v míst¥ detektor·. Miony obsaºené ve
spr²ce kosmického zá°ení vznikají zejména rozpadem nabitých π a K-meson·. P°i provád¥ných
simulacích budeme uvaºovat primární kosmické zá°ení o energii 1019 eV, které je sloºeno bu¤ z
jader ºeleza nebo vodíku, £ili protonu. Z d·vodu v¥t²ího po£tu nukleon· v jád°e ºeleza oproti
jednomu protonu p°edstavující jádro vodíku se o£ekává, ºe bude p°i interakci ºeleza se svrchní
vrstvou atmosféry vytvo°en v¥t²í po£et nabitých π a K-meson· a po následném rozpadu bude
prost°ednictvím detektor· zaznamenán v¥t²í po£et mion·, neº-li v p°ípad¥ vodíkového jádra.

5.2.1 Simulace spr²ek kosmického zá°ení pod konstantním zenitovým
úhlem θ

Spr²ky kosmického zá°ení byly generovány simula£ním programem CONEX za pouºití interak£-
ního modelu QGSJET01. Pro ú£ely zpracování bylo nasimulováno 500 spr²ek kosmického zá°ení
iniciovaných jádrem ºeleza o energii 1019 eV a 500 spr²ek kosmického zá°ení iniciovaných protonem
o stejné energii. V²echny spr²ky byly nasimulovány pod zenitovým úhlem θ = 60◦. Po£et mion· na
zemi1 byl stanoven jako po£et mion· procházející atmosférickou hloubkou odpovídající umíst¥ní
Observato°e Pierra Augera. Atmosférická hloubka v této vý²ce £iní 880 [g.cm−2] p°i dopadu pod
zenitovým úhlem θ = 0◦. Pro obecný zenitový úhel je atmosferická hloubka dána vztahem (3.2).
Pokud budeme vyºadovat její hodnotu p°íslu²ející zenitovému úhlu θ = 60◦ v míst¥ Observato°e
Pierra Augera, je Xground = 1760 [g.cm−2]. Následující histogram na Obr. 5.1 ukazuje rozloºení
Nµground

jednotlivých spr²ek pro ºeleza a protony.

1Dále jen Nµground .
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Obrázek 5.1: Histogram po£tu mion· dopadajících na zemi Nµground
pod zenitovým úhlem θ = 60◦,

celkový po£et event· o energii 1019eV je 1000, p°i£emº 500 spr²ek je iniciováno protonem a 500
jádry ºeleza.

5.2.2 Simulace spr²ek kosmického zá°ení pod zenitovým úhlem 0◦ − 60◦

V reálném p°ípad¥ dopadají spr²ky kosmického zá°ení pod libovolným zenitovým úhlem. Za tímto
ú£elem byly nasimulovány spr²ky iniciované v atmosfé°e primárními £ásticemi o zenitovém úhlu z
intervalu 0◦ − 60◦. Výb¥r jeho velikosti probíhal náhodn¥ a spl¬oval rovnom¥rné rozd¥lení.

Obrázek 5.2: Histogram po£tu mion· dopadajících na zemi Nµground
pod zenitovým úhlem θ =

0◦−60◦, celkový po£et eventu o energii 1019eV je 1000, p°i£emº 500 spr²ek je iniciováno protonem
a 500 jádry ºeleza.

Atmosferická hloubka, kterou prochází spr²ka kosmického zá°ení, je závislá na zenitovém úhlu
θ. Proto je Nµground

dopadající na zemi v míst¥ detektoru rozdílný pro spr²ky s r·zným zenitovým
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úhlem. Spr²ky kosmického zá°ení tedy v tomto p°ípad¥ dopadají na zem s odli²ným stupn¥m rozvoje
a histogram Nµground

pro r·zné zenitové úhly se nám jeví jako ²ir²í (Obr. 5.2) oproti histogramu s
konstantním θ (Obr. 5.1) , kde jsou histogramy po£tu mion· pro primární protony a ºeleza tak°ka
odd¥lené.

Pro op¥tovné odli²ení nasimulovaných spr²ek je nutno pouºít hodnotu zenitového úhlu pod
kterým dopadají. V této fázi budou do grafu vyná²eny hodnoty Nµground

v·£i kvadrátu velikosti
atmosferické hloubky, kterou spr²ka pro²la pod svým zenitovým úhlem neº dopadla na místo ob-
servato°e2. Druhá mocnina je zvolena z d·vodu lep²ího gra�ckého odli²ení.

Obrázek 5.3: Graf po£tu mion· na zemi Nµground
v závislosti na hodnot¥ X2

ground pro spr²ky
iniciované ºelezem a protonem s funkcí eax+b + c proloºenou body odpovídající simulacím jader
ºeleza.

Nyní jiº lze vid¥t, ºe ºelezem a protonem iniciované spr²ky jsou odd¥leny, p°i£emº po£et mion·
pro spr²ky iniciované jádry ºeleza v závislosti na X2

ground spl¬ují p°ibliºn¥ exponenciální závislost.
Funkcí

f(x) = eax+b + c (5.1)

jsou �továny body p°edstavující simulace pr·chodu jader ºeleza atmosférou. Protoºe chceme touto
funkcí co nejlépe odd¥lit body p°edstavující jádra ºeleza a protony, je poté m¥n¥no posunutí c
funkce f(x). Parametr c je poºadován takové hodnoty, aby výsledná funkce f'(x) byla v takové
pozici, kdy hodnota Nz sou£tu3 po£tu event· p°edstavujících ºelezo pod funkcí f'(x) a po£tu
event· p°edstavujících protony nad funkcí (5.2) byla minimální (Obr. 5.4).

Nz =
∑
i

X
(i)
proton[N

(i)
µground

;X
2(i)
ground] +

∑
i

X
(i)
zelezo[N

(i)
µground

;X
2(i)
ground] , (5.2)

∀ i

{
X

(i)
proton : N

(i)
µground > f(X

2(i)
ground)

X
(i)
zelezo : N

(i)
µground < f(X

2(i)
ground)

.

Po dosazení hodnoty c minimálního Nz do funkce f(x) s jiº na�tovanými zbylými koe�cienty
dojde k odd¥lení bod· p°edstavující ºelezo a protony funkcí f'(x) tak, ºe data odpovídající jádr·m

2V dal²ím textu ozna£ováno jako X2
ground.

3V dal²ím textu je tento sou£et ozna£ován jako zne£i²t¥ní a zna£en Nz .
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Obrázek 5.4: Graf funkce zne£i²t¥ní Nz v závislosti na zm¥n¥ parametru c funkce f(x), minimum
zne£i²t¥ní nastává p°i hodnot¥ c = −2.2× 106.

ºeleza leºí tak°ka vºdy nad funkcí f'(x) a data odpovídající protonu tak°ka vºdy pod funkcí f'(x)
(Obr. 5.5).

Obrázek 5.5: Graf po£tu mion· na zemi Nµground
v závislosti na hodnot¥ X2

ground pro spr²ky
iniciovány ºelezem a protonem s funkcí eax+b + c proloºenou body ºeleza a následném dosazení
hodnoty −2.2× 106 do parametru c.

Poloha bod· vynesených do grafu (Obr. 5.5) je charakterizována dvojicí sou°ednic [X2
ground;Nµground

].
Pro kaºdý bod v grafu je vypo£ítán relativní po£et mion·4 (5.3).

Nµrel
= Nµ − f ′(X2

ground) . (5.3)

4V dal²ím textu ozna£ován jako Nµrel .
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Pro spr²ky iniciováné jádry ºeleza dostaneme spí²e kladné hodnoty Nµrel
a pro spr²ky iniciované

protony spí²e záporné. Po vynesení t¥chto hodnot do histogramu (Obr. 5.6) zjistíme, ºe spr²ky ini-
ciované protonem a jádry ºeleza jsou op¥t tak°ka odd¥leny, podobn¥ jako tomu bylo p°i simulacích
s konstantním zenitovým úhlem.

Obrázek 5.6: Histogram hodnoty Nµrel
pro ºelezo a proton jako primární £ástici.

5.3 M¥°ení po£tu mion· zatíºené chybou

V reálném p°ípad¥ nejsou mionové detektory absolutn¥ p°esné, ale je zde vná²ena chyba v p°esnosti
m¥°ení závislá na jejich typu. Pokud tedy chceme pouºít detektory mionové komponenty k rozli²ení
primárních £ástic, je t°eba znát minimální p°esnost, kterou od detektoru poºadujeme.

Z tohoto d·vodu byla do kaºdé nasimulované spr²ky um¥le vná²ena chyba v po£tu zrekonstruo-
vaných mion· pouºitím Gaussova rozd¥lení se st°ední hodnotou v bod¥ nula a st°ední kvadratickou
odchylkou odpovídající i-té spr²ce o hodnot¥

σ(i) =
chyba[%]

100
·N (i)

µground
. (5.4)

Gaussova funkce s danými parametry byla p°i£ítána k hodnot¥ N (i)
µground (5.5)5 , coº zna£í hodnotu

po£tu mion· dopadlých na zem i-té spr²ky z celkového po£tu 500 spr²ek iniciovaných jádry ºeleza
a 500 spr²ek iniciovaných protonem.

N (i)chyba
µground

= N (i)
µground

+Gauss(0, σ(i)) (5.5)

Z Obr. 5.7 je vid¥t, ºe p°i zv¥t²ující se nep°esnosti po£ítání mion· v hypotetickém detektoru se
zv¥t²uje ²í°ka histogram· p°edstavující ºelezo a protony. P°i nep°esnosti nad 20 % jiº histogramy
nemají prakticky ºádný diskrimina£ní potenciál.

5Sou£et generovaný vztahem (5.5) je s velkou mírou pravd¥podobnosti kladný, pokud by se stalo, ºe získáme
zápornou hodnotu, je hodnota chyby z Gaussovy funkce generována znovu do té doby, kdy dostaneme hodnotu
kladnou.
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Obrázek 5.7: Histogramy hodnoty Nµrel
pro spr²ky iniciováné protonem a ºelezem po zapo£ítání

chyby mionových detektor· o hodnot¥ v uvedeném po°adí: 1, 3, 6, 12, 15, 20, 25 a 30 %.
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Kapitola 6

Záv¥r

Bakalá°ská práce se nejprve snaºí p°iblíºit £tená°i obecné vlastnosti vysokoenergetického kosmic-
kého zá°ení. Problematika je vybírána tak, aby kladla d·raz na ty charakteristiky, u kterých je
sloºení kosmického zá°ení °ídícím parametrem p°i vytvá°ení fyzikálních model· a p°edpov¥dí. Do-
zv¥d¥li jsme se, ºe pro urychlování kosmického zá°ení na extrémn¥ vysoké energie m·ºe existovat
mnoho model·, ale ani o jednom nem·ºeme s jistotou tvrdit, ºe by byl správný. Znalost sloºení
kosmického zá°ení by zcela jist¥ napomohla osv¥tlit, který z model· vzniku kosmického zá°ení ex-
trémn¥ vysokých energií má ²anci pozorování vysv¥tlit. Stejný p°ípad také nastává u maximální
energie, na kterou je moºné £ástici urychlit. Zde se p°edpokládá, ºe je omezena fotony reliktního
zá°ení. Dal²ím cílem úvodních kapitol práce bylo p°ipravit £tená°i podklady pro porozum¥ní po-
zorovatelných parametr· citlivých na sloºení kosmického zá°ení.

V £ásti bakalá°ské práce v¥nující se nam¥°eným výsledk·m observato°e HiRes a Observato°e
Pierra Augera lze vid¥t, ºe interpretace výsledk· enormn¥ závisí na simulátorech a interak£ních
modelech. Tyto modely vycházejí z výsledk· na urychlova£ích pro relativn¥ nízké energie oproti
energiím pozorovaného kosmického zá°ení a následn¥ jsou extrapolovány do vysokých hodnot. Ex-
trapolace zp·sobuje jejich rozdílné chování a odli²nosti p°i popisu nam¥°ených výsledk· a vede k
nep°esnostem. Je proto nutností volit v p°ípad¥ sloºení kosmického zá°ení m¥°ené veli£iny takových
vlastností, aby v p°ípad¥ simulací a následném porovnávání nam¥°ených výsledk· se simulacemi
m¥ly hodnotný diskrimina£ní potenciál, který nám pom·ºe ur£it typ primární £ástice. V experi-
mentech pouºívaná veli£ina Xmax je sice pom¥rn¥ snadno m¥°itelná prost°ednictvím �uorescen£ní
detekce a pouºitím hybridní metody u Observato°e Pierra Augera dosahujeme malé chyby m¥°ení,
ale jediné co jsme schopni ze získaných výsledk· odvodit jsou tenden£ní (nár·st, pokles) zm¥ny
chování typické hmotnosti primárních £ástic s rostoucí energií. V tomto p°ípad¥ se jedná o dobrý
výsledek, pokud chceme zjistit, jestli je sloºení kosmického zá°ení v oblasti kotníku tvo°eno spí²e
lehkými nebo t¥ºkými jádry. V p°ípad¥ ur£ení typu primární £ástice u jedné konkrétní spr²ky nám
v odhadech brání samotné chování veli£iny Xmax, kdy s rostoucí energií dochází k p°ekryvu his-
togram· tvo°ených spr²kami kosmického zá°ení jader ºeleza a protonu jakoºto reprezentativních
zástupc· lehkých a t¥ºkých jader.

Výsledky bakalá°ské práce proto nabízí jako °e²ení tohoto problému krom¥ zkoumání veli£iny
Xmax také studium mionové komponenty spr²ek kosmického zá°ení, která je na typ primární £á-
stice dokonce citliv¥j²í neº uvedená veli£ina Xmax. V ideálním p°ípad¥ by bylo nejlep²ím °e²ením
zkoumání hodnoty maximálního po£tu mion· Nµmax p°i propagaci spr²ky kosmického zá°ení at-
mosférou. Za reálných podmínek je hodnota Nµmax velice t¥ºko m¥°itelná a je nutno vyjít vst°íc
skute£ným pozorovacím moºnostem dne²ních a budoucích observato°í.

Bakalá°ská práce proto nabízí jako °e²ení pozorovat místo hodnoty maximálního po£tu mion·
Nµmax po£et mion·, které dopadly na pozemní detektory Nµground

. Protoºe tato pozorovatelná
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veli£ina je závislá na zenitovém úhlu spr²ky kosmického zá°ení θ, je navrºen algoritmus na trans-
formaci hodnot Nµground

na tzv. relativní po£et mion· Nµrel
. Takto dostáváme histogramy pro

spr²ky kosmického zá°ení iniciované jádry ºeleza a protony, kde dochází k men²ímu p°ekryvu neº
u veli£iny Xmax. Pro nulovou chybu povrchových detektor· mion· je p°ekryv naprosto minimální
a zji²t¥ní hodnoty Nµrel

pro pozorovanou atmosferickou spr²ku dává hodnotnou informaci o typu
primární £ástice. V reálném p°ípad¥ je ov²em nutné po£ítat s chybou detektoru p°i m¥°ení po£tu
mion· dopadlých na zemi. Také tuto moºnost bere práce v úvahu. Vezmeme-li nap°íklad typickou
chybu �uorescen£ních detektor· v ur£ení veli£iny Xmax 20 g.cm−2 a chybu zji²t¥ní po£tu mion· v
p°íslu²ných detektorech 6%1, získáme na detektorové úrovni histogramy Xmax a Nµrel

zachycené
na Obr. 6.1. Ze zobrazených histogram· je vid¥t, ºe diskrimina£ní potenciál veli£iny Nµrel

(na
úrovni rekonstrukce v detektoru) je vy²²í, neº je tomu u veli£iny Xmax.

Obrázek 6.1: Histogram veli£iny Xmax s obvyklou chybou m¥°ení na Observato°i Pierra Augera
20 g.cm−2 a histogram Nµrel

s chybou povrchových detektor· mion· 6% pro spr²ky iniciováné
protonem a ºelezem získané prost°ednictvím simula£ního programu CONEX s modelem hadroni-
ckých interakcí QGSJET01 pro energii 1019eV. Celkový po£et spr²ek je 1000, p°i£emº 500 spr²ek
je iniciováno protonem a 500 jádry ºeleza.

1Nové navrhované zp·soby detekce po£tu mion·v v RPC (Resistive Plate Chamber) takovou p°esnost pravd¥-
podobn¥ umoº¬ují.
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