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Abstrakt:  Observator Pierra Augera je nejvétsi experimentalni zarizeni zaméfené na
detekci kosmického zareni na svété. Na plose 3000 kilometrt ¢étverecnich se v Argentin-
ské pampé zaznamenavaji castice o energiich, které mozn4a nikdy nebude ¢lovék na zemi
schopen vyrobit. Pfilétaji k ndm z neznamych zdroji ve vesmiru. Ukolem observatoie
je mimo jiné promérit z jakych castic se ultra-energetické kosmické zareni sklada. Dopa-
dajici jadro primarniho kosmického zafeni interaguje s jadry atmosférickych plyna a pii
srazce vznikaji sekundarni produkty, které dale interaguji. Podobné jako v hadronovém
kalorimetru se tak i v atmosféfe postupné rozviji sprska kosmického zareni. Prace se za-
meéfuje na pochopeni vlastnosti sprsek kosmického zafeni v souvislosti s typem primarni
¢astice a na vyuziti odlisnosti vlastnosti sprsek pfi zjistovani slozeni kosmického zafeni.
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Particles
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Abstract: The Pierre Auger observatory is the world’s largest experimental device fo-
cused on cosmic rays detection. High-energy particles, that may never be produced by
man, are being registered there on area of 3000 square kilometres in Argentinian pam-
pas. They come from unknown sources in the universe. Observatory’s objective, besides
others, is to measure particle composition of ultra high-energy cosmic rays. The impact
nucleus of primary cosmic ray interacts with nuclei of atmospheric gases hence secondary
products are created, further interacting with atmosphere. Thus cosmic ray shower is
progressively expanded similarly to processes in hadronic calorimeter. The work aimes
for understanding the properties of cosmic ray showers in connection with type of primary
particle and for application of distinctions of the properties when determining the cosmic
ray composition.
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Kapitola 1

Uvod

Césticova astrofyzika je védni obor relativné mlady, kombinujici $irokou oblast fyzikal-
nich disciplin, mimo jiné fyziku elementarnich ¢astic, jadernou fyziku, fyziku plazmatu,
elektrodynamiku, nebo také specialni a obecnou relativitu. Od objevu kosmického za-
feni, zejména diky praci Victora HesseE] v letech 1911-1912, prosla ¢asticova astrofyzika
béhem 20. stoleti pozvolnym rozvojem, ktery byl podminén predevSim pokrokem ve
vyzkumu novych detekénich pfistroju a metod. Po objevu atmosférickych sprsek kos-
mického zareni na konci 30. let 20. stoleti, pomoci koinciden¢ni metody detekce ¢astic
na povrchu zemé, na které se podileli zejména fyzici Pierre Augelﬂ Bruno Rossff] a Wal-
ther Botheﬂ bylo jasné, ze castice kosmického zafeni dosahuji i energii prevysujicich
10'® eV, tedy na zemské poméry dosud nevidanych hodnot.

Dnesni casticova astrofyzika poskytuje jedineény nastroj ke zkouméni nejener-
getictéjsich srazkovych procest, které nékolikanasobné pievysuji soucasné moznosti
urychlovac¢ti. Napriklad nejvykonnéjsi postaveny urychlovaé ¢astic LHC ve stfedisku
CERN na pomezi Svycarska a Francie je schopen po poslednim upgradu urychlit svazky
protonti na maximalni energii 14 TeV srdzky proton-proton v tézistové soustavé. Na-
proti tomu nejenergetic¢t&jsi ¢astice kosmického zaieni dosahuji energii 10%° eV, to od-
povida energii 800 TeV srazky proton-proton v tézistové soustavé, tedy skoro 60 krat
vice. AvSak extrémné mald mira vyskytu téchto ¢astic klade na jejich studium velké

naroky.

Mimo zkouméni oblasti vysokoenergetické fyziky si studium kosmického zareni
klade za cil identifikovat objekty ve vesmiru a procesy v nich probihajici, které by teo-
reticky byly schopné produkovat ¢astice uvedenych energii. Prestoze je popsano nékolik
procesu probihajicich v extragalaktickych zdrojich, teoreticky schopnych urychlovat na-
bité astice na energie az okolo 10 eV, otazka vzniku éastic s rekordnimi hodnotami
energii nebyla jesté uspokojivé zodpovézena a stale patii k zdkladnim nevyfesenym pro-
blémtim ¢asticové astrofyziky. Dalsim tikolem je experimentalni ovéfeni nebo vyvraceni
tzv. Greisen-Zatsepin-Kuziminovy (GZK) meze, podle které kosmické zéfeni s energii
nad 6 x 10! eV interaguje v mezihvézdném prostoru s reliktnim zafenim, tudiz pocet
Castic s vétsi nez uvedenou energii dopadajici na Zemi by mél byt vyrazné potlacen.
Dikladna znalost parametri kosmického zafeni jako je energie, smér priletu a hlavné

'rakousky fyzik (1883-1964), Nobelova cena za fyziku 1936
2francouzsky fyzik (1899-1993)

Sitalsky fyzik (1905-1993)

“némecky fyzik (1891-1957), Nobelova cena za fyziku 1954



chemické slozeni ndm poméha na tyto otazky nalézt odpovédi.

Jak jiz bylo feceno, studium kosmického zafeni ultra-vysokych energii je obtizné
mimo jiné z divodu jeho velmi malého toku pfi vysokych energiich. P¥ima detekce
takovych castic ve vrchnich Céstech atmosféry pomoci baléni nebo satelita je tedy
statisticky nemozna. Proto musime tyto ¢astice méfit nepiimo, pomoci sekundarniho
kosmického zafeni, tedy c¢éastic vzniklych po interakci primarni ¢astice s molekulami
zemské atmosféry. Tyto sekundarni ¢astice v atmosfére opakované interaguji a vytvareji
tzv. sprsku kosmického zéareni, z jedné velmi energetické castice tedy vzniknou fadoveé
miliony novych, které jsou detekovany. K ziskani dostatecného statistického souboru
meéfeni je treba, aby detekce sprsek probihala na velké plose. U nejvétsiho pozemského
systému detektort registrujiciho kosmické zafeni, Observatore Pierra Augera v Argen-
ting, &ini tato plocha vice nez 3000 km?.

Tato prace se nejprve v kapitole [2| zaméri na zakladni problematikou primarniho
kosmického zafeni, tedy jeho vlastnosti, slozeni, energetické spektrum a jeho mozné
zdroje. V navazujici kapitole [3| jsou probrany dtlezité parametry sprsek kosmického
zareni, podle kterych lze dopocitat uvedené vlastnosti primarniho kosmického zareni
a také mechanismus kaskadovych reakci v zemské atmosfére. Dale jsou v kapitole
popsény zakladni souc¢ésti detektortt Observatore Pierra Augera a princip rekonstrukce
sprsek kosmického zéfeni. V posledni kapitole [5]jsou s vyuzitim simulaci sprsek kosmic-
kého zareni popsany znaky, podle kterych lze posuzovat slozeni primarniho kosmického
zafeni. Duraz je kladen na chovani parametri (X,4z), 0(Xmaz) @ po¢tu miont do-
padajicich na zem v zavislosti na rizném hmotnostnim ¢isle a rizné energii primarni
Castice.

Tyto znaky a chovani jsou nakonec aplikovany na data ziskand Observatoii Pierra
Augera a jejich vyhodnocenim je ziskan zakladni pohled na chemické slozeni primarniho
kosmického zafeni s energii nad 10'® eV.



Kapitola 2

Primarni kosmické zareni

Primarnim kosmickym zarenim oznacujeme proud ¢astic, prevazné nabityckﬂ urychle-
nych riznorodymi procesy ve vesmiru, dopadajici na svrchni vrstvy zemské atmosféry.

2.1 Césticovy charakter primarniho kosmického zafeni

To, Ze je primarni kosmické zareni casticového charakteru, poprvé naznacil tzv. efekt
geomagnetické $irky, zméfeny Jacobem ClayemE] v roce 1927. Clay prokazal, Ze inten-
zita kosmického zareni zavisi na geomagnetické Sifce, nejvyssi je na pdlech a smérem
k rovniku klesa. Jelikoz neutralni fotony s geomagnetickym polem neinteraguji, kos-
mické zareni musi obsahovat elektricky nabité ¢astice. Dalsim indikatorem casticového
charakteru priméarniho kosmického zafeni bylo predpovézeni a nésledné v roce 1958
experimentéalni potvrzeni Van Allenovyjch pdsdﬂtedy oblasti geomagnetického pole, ve
kterych dochézi k uvéznéni nabitych ¢astic o uréité dané hybnosti (viz obr. Tento
efekt se nazyva magnetické zrcadleni. Finalnim dikazem ¢asticového charakteru byl tzv.
vychodo-zdpadni efekt, kdy pri méfeni intenzity kosmického zafeni na severnim polu,
dochézelo ke zvysSeni intenzity zafeni ptichazejiciho ze zapadu oproti tomu ptichaze-
jictho z vychodu. Tento efekt Ize vysvétlit tim, Ze nékteré trajektorie ¢astic smeérujici
z vychodu jsou zastinény Zemi (viz obr[2.1]). Vychodo-zapadni efekt navic ukazuje, Ze
naprosta vétsina ¢astic primarniho kosmického zareni je nabita kladné.

2.2 Slozeni primarniho kosmického zareni

Kosmické zdroje urychluji vSechny ¢astice s ndbojem, ve sloZeni priméarniho kosmického
zareni se tedy mohou objevit jadra vSech chemickych prvki. Jadro vodiku, proton, je
obsazen ve slozeni primarniho kosmického zafeni nejvice a to priblizné z 86 %. Pomérné
mnozstvi druhého nejpocetnéjsiho zastupce, jadra helia, tedy a castice, je priblizné
11 %. Na jadra vSech tézsich prvki az do uranu zbyva pouhé 1 %. Malé 2% zastoupeni
maji ve slozeni také elektrony a neutrina. Nékdy se do primarniho kosmického zareni
zahrnuji také velmi energetické fotony.

Imezi kosmické zafeni se nékdy zahrnuji i vysokoenergetické fotony a neutrina

nizozemsky fyzik (1882-1955)
3James Van Allen, americky fyzik (1914-2006)



Obr. 2.1: Van Allenovy péasy (vlevo) a ilustrace vychodo-zapadniho efektu (vpravo). Pfevzato
z [11].

Relativni zastoupeni jader prvkt ve slozeni primarniho kosmického zéareni kore-
sponduje srelativnim zastoupenim prvk® ve Slune¢ni soustavé. Vyjimkou je zastou-
peni prvkt Li, Be a B, které je ve v kosmickém zateni vyssi. To lze vysvétlit rozpadem
tézsich prvkt C a O pfi spalacnich reakcich cestou od zdroje k Zemi. Slozeni priméarniho
kosmického zatfeni obecné napliuje trend vétsiho poctu stabilnéjsich sudo-sudych jader
oproti licho-lichym. Zvlastni zastoupeni maji jddra s protonovym nebo hmotnostnim
¢islem rovnym nékterému z "magickych” ¢isel 2, 8, 20, 50, 82, 126.

2.3 Energetické spektrum primarniho kosmického zareni

Dtlezitym parametrem primarniho kosmického zafeni je jeho energetické spektrum,
tedy zavislost diferencidlniho toku cCastic ® na jejich energii F. Diferencialni tok je
definovan jako pocet ¢astic dN prichazejicich pod prostorovym thlem jeden steradian,
proslych jednim metrem c¢tvereCnim za jednu sekundu, podéleny tzkym intervalem
energii dF téchto castic.
o= L ope (2.1)
dE
Shromazdéna data z experimentt poslednich 50ti let ukazala, ze zavislost diferen-
cialniho toku na energii lze vyjadfit mocninnym vztahem ([2.1]) [20] , pfi¢emz s rostouci
energii spektrum rychle klesa. Jak je vidét v grafu na obr Castice s energii 1016 eV
dopada na Zemi v priiméru na metr étvereéni jednou za rok, pii energii 10' eV je
to jiz pouze jedna Castice na kilometr ¢tvereéni za rok. Exponent o nabyva v riznych
oblastech spektra rozdilnych hodnot a nazyva se spektralni index.

Pfi blizsim pohledu lze ze spektra vypozorovat oblast okolo energie 10'¢ eV, tzv.
? koleno”E]7 kde tvar spektra zacina vice klesat. Spektralni index « se zde méni z hodnoty
-2.7 na -3. Divodem k tomuto poklesu je jednak fakt, Ze energie téchto ¢astic dosahuje
hodnot, pfi kterych jejich Larmortv polomeér zakfiveni drahy v dusledku galak-
tického magnetického pole dosahuje hodnot piesahujicich 5 pc a castice tak zacinaji
unikat z Galaxie. Larmortv polomér o lze lehce ziskat z rovnosti velikosti dostiedivé a

“nazvy ”koleno”, ”kotnik”a ”palec” jsou voleny z diéivodu podobnosti pribéhu spektra s tvarem
lidské nohy
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Lorentzovy sily (pro 17J_§):
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10" eV dochézi k prudkému poklesu Eneray (eV)
toku ¢astic. Spektralni index « se zde

o _. Obr. 2.2: Energetické spektrum primarniho kosmic-
méni na hodnotu okolo —4.2 a mensi.

kého zareni s vyznacenymi oblastmi ”kolene” a ”kot-
Oblast nejvyssich energii je stéle vi- niku”, kde dochéazi ke zméné spektralniho indexu a.
ceméné zahadou. Existence jiz zmi- Spektrum je zakoncéeno oblasti ”palce”s prudkym po-
néné GZK meze mize vysvétlovat klesem toku ¢astic. Pievzato z [20].

tento pokles toku castic.

2.3.1 Greisen-Zatsepin-Kuzminova mez, interakce s CMB

V roce 1966 prisli na myslenku interakce energetickych protontt kosmického zafeni
sreliktnim zarenim (Cosmic Microwave Background - CMB) nezavisle na sobé Kenneth
Greiserﬂ [10] a Vadim Kuzmirﬁ s Georgiy Zatsepinemlz] [22].

Hustota hmoty v nasi Galaxii a hlavné v mezigalaktickém prostoru je velmi mala,
takze energetické ztraty ionizaci pii cest€ protonidl od zdroje k Zemi jsou zanedba-
telné. Naopak fotony reliktniho zafeni predstavuji pro vysokoenergetické protony terc
s vysokou hustotou (o ~ 400 cm~3). Teplota reliktniho zafeni je T ~ 2.7 K, z Wi-
enova posunovaciho zakona tedy vyplyva, ze nejvice zastoupené fotony maji energii
E, ~ 1meV. Reakce probihd pfes A rezonanci rozpadem na neutralni nebo kladné

Samericky fyzik (1918-2007)
brusky fyzik, (1937-2015)
"rusky fyzik (1917-2010)
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nabity pion
y+p—= At s pa (2.3a)
y4+p—= AT s nt+at. (2.3b)

Prahovou energie reakce (2.3al) lze vypocitat ze zadkona zachovani ¢tyfhybnosti (¢ = 1):
(Py + Pp)2 = (mp + my)?, (2.4)

kde P,, P, jsou ¢tyfhybnosti fotonu a protonu a m,, m, hmotnosti protonu a pionu.
Upravou vztahu |D piedpokladame-li pfimou srazku a m, < E,, ziskdvdme pro
prahovou energii protonu,

2
my + 2mpmy

E =
P 4E,

~ 6 x 101 eV. (2.5)
Pii této reakci proton pramérné ztrati 15 % své energie. V oblasti prahové energie je
stfedni volna draha protont cca 10 Mpc.

Protony mohou s CMB interagovat také tvorbou para s prahovou energii reakce
priblizné 5 x 107 eV,
y+p—op+et +e . (2.6)
PfestoZe je prahové energie této reakce nizsi nez reakce (2.3al), nemé tak zasadni vy-
znam pri zpomalovani protond v kosmickém prostiedi.

Existence GZK meze tedy vyrazné omezuje stfedni volnou drahu protonu s energii
nad 6 x 10! eV z diivodu interakce protonti s fotony reliktniho zafeni. Vzdalenost
zdrojti nejenergetictéjSich protond je timto omezend na okoli fadoveé desitek Mpc od
Zemé, nebot postupnymi interakcemi s CMB by se jakkoliv energeticky proton zpomalil
na uvedenou prahovou energii. Zdroje nejenergictéjsich éastic se tedy bud nachdzeji
do 50-100 Mpc od Zemé a zatim jsme je uspokojivé neidentifikovali, anebo je GZK
vypoctena chybné.

S fotony CMB interaguji také vysokoenergetické fotony primarniho kosmického
zareni a to reakci
Yy+vomB — e +et. (2.7)
Prahové energie této reakce je 4 x 10' eV. Fotony kosmického zafeni miizou reagovat
také s fotony tepelného a svételného zareni, stfedni volné draha je z toho divodu pouze
A ~ 10 kpc. Vysokoenergetické fotony tedy netvori nejenergetictéjsi kosmické zareni.

Reakce tézsich jader s kosmickym zafeni probiha hlavné fotodesintegraci a tvorbou
paru podle reakci

A+~v—=(A-1)+p (2.8a)
—-(A=1)+n (2.8b)
—A+et +e, (2.8¢)

kde A je nukleonové ¢islo, p je proton a n neutron.

2.4 Anizotropie primarniho kosmického zareni

Z davodu interakce nabitych ¢astic primarniho kosmického zafeni s nehomogennimi
magnetickymi poli ve vesmiru, jsou ¢astice pii letu k Zemi rizné vychylovany a ztra-
ceji veskerou informaci o poloze jejich pripadného zdroje na obloze. Z toho divodu je

12



Fe_/QQ/ & C 1
(X
U galactic plane

P

Obr. 2.3: Tlustrace vychylovani ¢astic primarniho kosmického zareni interakci s nehomogennim
mag. polem. Pfevzato z [I1].

kosmické zafeni do energii 10'* eV kompletné isotropni. Slabou v§chylku lze namé¥it v
oblasti energii okolo 10! eV, kde kosmické zafeni vychyluje proménlivé magnetické pole
Slunce. Sanci na zkoumani anisotropie mame u energii nad 10" eV, kde Larmorovy
poloméry ¢éastic dosahuji hodnot stovek parseki. Navic protony jsou z pfimého
smeéru vychylovany zna¢né méné nez napriklad jadra Zeleza, jak lze vidét na obr.

Zkoumani anizotropie na datech z Observatore Pierra Augera z let 2004-2007 po-
tvrdilo anizotropii nejenergeti¢téjsiho kosmického zafeni. Podle vysledki prace [5] 12 z
15 registrovanych dopadt kosmického zafeni odpovidéa prichodu z c¢asti oblohy s bliz-
kym aktivnim galaktickym jadrem (do 75 Mpc). Pokud by bylo vysokoenergetické
zafeni isotropni, maximalné by takto mohlo ndhodné korespondovat pouze 3,2 z 15
dopadti. Prace tak nepfimo indikuje platnost GZK meze. Zda tyto aktivni galaktické
jadra predstavuji zdroje primarniho kosmického zafeni ale nelze s urcitosti fici.

2.5 Zdroje primarniho kosmického zareni

Ve vesmiru lze nalézt mnoho objektd a procest, které produkuji primarni kosmické
zareni ruznych energii. Mezi nejpravdépodobnéjsi zdroje uvnitt nasi Galaxie fadime
supernovy, pulsary a magnetary.

Vybuchy supernov miizou vyprodukovat ¢astice o energiich maximéalné 105 eV. K
urychlovani zde dochézi prostrednictvim difuznich soku, kde se uplatnuje proces tzv.
Fermiho urychlovdni [9].

Pulsary jsou rychle rotujici neutronové hvézdy se silnym magnetickym polem. Z jejich
poli je vyzafovano intenzivni radiové zareni. Pulsary mohou dodavat maximalni energii
srovnatelnou se supernovami.

Magnetary jsou pulsary s velmi silnym magnetick§m polem dosahujicim az 10! T. Diky
tomuto mag. poli mtze dojit k poruseni kiiry magnetaru a dojde k uvolnéni energie z
jeho nitra. Tyto vyrony energie jsou velmi intenzivni a kratkodobé a jejich maximalni
energie neni spolehlivé znama.

Mezi extragalaktické zdroje se fadi naptiklad srazky galaxii a aktivni galaktickd
jadra, které jsou nejpravdépodobnéjsimi zdroji nejenergictéjsich ¢astic.
Pri srazce dvou galaxii dochézi k uvolnéni energie hlavné pfi procesu splynuti ¢ernych
dér. Galaxie s aktivnimi jadry maji ve svém stfedu nejhmotnéjsi znamé cerné velediry
ve vesmiru, které pri procesu pohlcovani hmoty taktéz vyzatuji. Mezi aktivni galakticka
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jadra patii také kvasary.

Maximaéalni energii urychleni lze odhadnout souc¢inem rozmeéru objektu s velikosti
jeho magnetické indukce. Schopnost urychlovani riznych objekti v zavislosti na téchto
veli¢indch vyjadfuje Hillastav diagranﬁ na obr. 7 diagramu lze vidét, ze pouze
nékolik typi objektt miZe teoreticky urychlit protony na energie 102 eV. Urychlovani
jader zeleza je diky jejich naboji vyrazné efektivnéjsi.

N
— _11‘(\1{11‘011 stars
O a0l2 '
= 10
=
—
&
2] ™ white \\\ \\
gb 10® [~dwarfs NS N
=S B ctive galactic nuclei
— ga
= T o '
B mag.
B A stars
1 N
: AN \\_ra(lin galaxy
L interplanetary \_ | N lobes
- space SNR . \\ galactic
-6 B clustu
10 — N disc
= galactic halo
L N\ l\( M
[ O I I | Ly a0 Iy
1 km 10% km 1 pe 106 pe
Size

Obr. 2.4: Hillasuv diagram - zavislost velikosti mag. indukce objektu na jeho rozmérech. Barevné
jsou odliseny rtizné vesmirné zdroje kosmického zatfeni. Zobrazena je hranice urychleni protonu
a jadra Zeleza na 1020 eV. Prevzato z [12].

8jednotka 1 Gauss [G] =107* T
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Kapitola 3

Sekundarni kosmické zareni

Jakmile ¢astice priméarniho kosmického zareni

dorazi ke svrchni ¢asti zemské atmosféry a za- S
¢ne pronikat skrz, v okamziku kdy hustota mole- proton shower | hadrons 7
kul vzduchu dosahne dostatecné hodnoty[l] spusti 30 | Eo=100TeV + - ]

o
se prvni reakce hadronickée a pozdéji elektromag- 8=0
netické kaskddy, produkujici sekundarni castice
kosmického zafeni. Sekundarni ¢astice vznikaji
stale s obrovskou kinetickou energii a znovu in-
teraguji s molekulami atmosféry, za vzniku ter-
ciarni a dalsich generaci ¢astic, pricemz v kazdé
generaci vznikne nékolik novych castic na kaz-
dou pocatecni. Tato kaskdda pokracuje, dokud
energie vzniklych ¢astic nepoklesne pod mez po-
tfebnou ke vzniku novych ¢astic. Jediné castice 5
primarniho kosmického zafeni tedy vyprodukuje,

height in the atmosphere [km)
8

0 ’ Al i A

A Y e vz VN 10 , %L
Er%l,er?et jejt e%eriu, ra.d](ﬁ)\/f; az/}O / n(lxiygh CZS* 64920 2 4
i ato sprska kosmického zdreni poté dopada distance from the axis [kn

na zem s ¢elnim primeérem az nékolika kilometri

(viz obr. . Zemska atmosféra pro primarni Obr. 3.1: Ilustrace spriky kosmického
kosmické zafeni de facto predstavuje obrovsky zafeni iniciované protonem o energii
kalorimetr, ve kterém se deponuje energie pri- 10'* eV. Prevzato z [11].

marni ¢astice.

3.1 Slozeni sprsek kosmického zareni

Ve sprskach kosmického zafeni lze vypozorovat ¢tyri hlavni slozky a to hadronovou,
elektromagnetickou, mionovou a neutrinovou komponentu (viz obr. . Interakci pri-
marni ¢astice s molekulami atmosféry vznikaji z 90 % neutralni nebo nabité piony
(79, %), v mensi mife vznikaji nabité kaony (K). Pfimo mohou také vznikat protony
a neutrony a mensi jadra pri tfisténi jader atomt vzduchu, které tvoii hadronovou kom-
ponentu sprsky. Tato komponenta mize byt v dedikovanych detektorech zachycena na

Lyrstva atmosféry s tlakem ~ 100 mbar, tomu odpovid4 v§ska ~ 25 — 30 km
2pro celkovy poéet vznikljch astic v zavislosti na energii priméarni ¢astice Eo plati pFiblizny vztah
N = FoyleV].1071°
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zemském povrchu.

proton

"top
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Obr. 3.2: Schéma sprsky kosmic-
kého zéareni se zobrazenim Cctyt
hlavnich komponent. Pfevzato z
[11].

(K-

Pion 7¥ je neutralni lehky mezon se stiedni dobou
Zivota 7 = 8.52 x 10717 s. Okamzité po vzniku se tedy
rozpadéd dvéma nejpravdépodobnéjsimi kanaly
98.8 %

1.2 %.

7r0—>’y+’y
et +e vy

Produkty reakce (3.1a)) a (3.1b) spousti elektro-

magnetickou kaskddu, ve které fotony parovou pro-
dukci zanikaji na elektrony a pozitrony, které inter-
akci s atomy vzduchu vyzari fotony brzdného zareni,
které znovu zanikaji parovou produkci. Tyto fotony,
elektrony a pozitrony tvori elektromagnetickou kom-
ponentu sprsek kosmického zateni. Jelikoz se tato kom-
ponenta v atmosféfe rychle tlumi a na zemsky povrch
dopadé zeslabena, fika se ji také mékkd komponenta.

Piony 7+ jsou nabité mezony s delsi st¥edni dobou
zivota 7 = 2.6 x 1078 s, pfed rozpadem tedy mohou
urazit v zavislosti na jejich energie az stovky metri a
interagovat s molekulami atmosféry. Se skoro stopro-
centni pravdépodobnosti se rozpadaji za vzniku mionu
a mionového neutrina

™ =ty (3.2a)

L S VR S 7 (3.2b)

Dalsim z produktt reakce primarni castice s at-
mosférou, kaony K, jsou mezony obsahujici podivny
kvark s. Se st¥edni dobou Zivota 7 = 1.2 x 107% se roz-
padaji 4 hlavnimi kandaly s uvedenou pravdépodobnosti

KT —ut 4y, 63.5 % (3.3a)
— 7t a0 20.6 % (3.3b)
—»at+rt+77 56% (3.3¢)
1 +et 4, 5.0% (3.3d)

se rozpadéd na nabojové sdruzené produkty uvedenych reakci).

Reakce (3.3b)), (3.3¢) a (3.3d)) zasobuji mékkou komponentu, zatimco ([3.3a]) spolecné s
(3.2a]) a (3.2b) vytvareji mionovou komponentu.

Miony p* jsou leptony druhé generace. Byly objeveny pravé pii studiu sekun-
darniho kosmického zéfenﬂ Se stfedni dobou zivota (v klidové soustavé mionu) 7 =

2.2 x 107 se rozpadaji reakci

pt = et + e+, (3.4a)
P e+ U+ vy (3.4b)

3Carl D. Anderson, 1936
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Klasicky by miony letici rychlosti blizkou rychlosti svétla urazily maximéalné stovky
metri. Zapocitanim efektd specidlni teorie relativity se v zavislosti v faktoru stfedni
draha miond zvysi na jednotky kilometra a vzniklé miony dosahuji zemského povrchu,
kde tvori podstatnou ¢ast detekovanych ¢astic kosmického zareni. Diky svému malému
uéinnému pruafezu pro interakce s molekulami vzduchu a schopnosti dosadhnout povrchu
zemé je mionova komponenta jinak nazyvana tvrdou.

Posledni z komponent - neutrinovou - tvori mionova a elektronova neutrina a anti-
neutrina, vzniklad v pfedchozich reakcich. Jsou to stabilni velmi obtizné detekovatelné
leptony, schopné proniknout bez interakce skrze celou Zemékouli. I pies svou nepatrnou
klidovou hmotnost odnaseji ze sprsky nezanedbatelné mnozstvi energie.

3.2 Veli¢iny popisujici sprsku kosmického zareni

3.2.1 Atmosféricka hloubka X

Pr1i prichodu kosmického zareni atmosférou se s rozdilnou hustotou a tlakem v zavislosti
na vysce méni také pravdépodobnost ioniza¢nich reakci. Je proto vyhodné zavést novou
veli¢inu ”délky”, se kterou se vlastnosti prostfedi pro ioniza¢ni reakce neméni. Jelikoz
pocet interakei je vzdy tmérny soucinu okamzité hustoty o(x) a délky drahy dx, definuje
se atmosférickd hloubka ve vysce h jako nevlastni integral

X(h) = /h " o), (3.5)

ve kterém integrace probihd pies ¢ast atmosféry od daného mista az do nekonecné
Vzdélenostﬂ Takto definovana veli¢ina X maé jednotku kg/m?, vyuzivana je pak spise
jednotka g/cm?. Tloustce celé atmosféry odpovida 1000 g/cm?. V tab. vidime ekvi-
valentni délku v rtznjch prostfedich pfi stejné atmosférické hloubce 1000 g/cm?. Z
tabulky lze vidét, ze pro castice je napf. priichod desetimetrovou vrstvou vody stejny
jako prichod celou atmosférou.

Tab. 3.1: Srovnani materialii pii stejné atmosférické hloubce 1000 g/cm?.

prosttedi hustota ¢ [g/cm?]  tloustka [ [m]
mezihv. prostor 10-% 10%
vzduch 0 m n.m. 0.0013 8000
voda 1 10
ocel 8 1.3
olovo 11 0.9

3.2.2 Zenitovy uhel

Priméarni kosmické zafeni mize prichédzet pod rtiznymi thly viacéi svislému sméru -
zenitu. Tyto thly potom nazyvame zenitovymi (viz obr [3.3). Pokud kosmické zéafeni

4tlak s nartistajici vyskou klesi exponencialng, hranice atmosféry neni presné definované, prakticky
se uznava Karmanova hranice atmosféry ve vysce 100 km
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prichéazi pod zenitovym thlem 6 bude efektivné prochazet vétsi atmosférickou hloubku

podle pfiblizného vztahu
Xo

cos 0’

X(0) =

(3.6)

10

prinery partide

arrospheric depth [g/onf]
5&

10

® 20 4P & &°
zenithange 6

Obr. 3.3: Tlustrace dopadu sprsky kosmického zafeni pod zenitovym thlem 6 (vlevo) a zavislost
atmosférické hloubky na zenitovém thlu 6 (vpravo). Pievzato z [I1].

3.2.3 Atmosféricka hloubka maxima sprsky X, ..

Pfi rozvoji sprsky kosmického zatreni v atmosféfe pocet ¢astic roste geometrickou fadou,
a tudiz roste i okamzité mnozZstvi energie deponované v atmosfére. Nejvétsi depozice
energie do atmosféry je z divodu ionizac¢nich reakci elektromagnetické komponenty
smolekulami vzduchu. Pocet ¢astic a mnozstvi deponované energie dosahuji v urci-
tém misté atmosféry svého maxima, poté dochézi k postupnému utlumovani sprsky
(viz obr. [3.4). Toto misto se nazyva atmosférickd hloubka mazima sprsky nebo také
mazimum spriky a oznacuje se X,q.. Ukazuje se (viz kapitola |5), ze X,nqp silné za-
visi na energii a hmotnosti primarni éastice (hmotnostnim éisle A), tudiz je dilezitym
ukazatelem slozeni priméarnich ¢astic. Navic je tento parametr sprsky relativné snadno
méfitelny, nebot mnozstvi deponované energie v daném misté spriky je imérné na-
sledné fluorescenci excitovanych molekul vzduchu, kterou lze detekovat (viz kapitola

).

3.2.4 Mira prodlouZeni D

Mira prodlouzeni (anglicky ”elongation rate”), nékdy oznacovand taky jako A, A, tak-
téz patii mezi méritelné veliciny sprsek kosmického zareni. Je to parametr popisujici
chovani stfedni hodnoty (X,,4.) souboru sprsek pii zméné energie primarni ¢astice.
Definuje se jako zména (X,,4,) pfi zméné fadu energie primarni ¢éstice

d<Xma:c>

= —" T
d log E (37)
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Obr. 3.4: Priubéh celkového poctu ¢astic N a depozice energie v atmosfére % v zévislosti na

urazené atmosférické hloubce X pro sprsku iniciovanou protonem o E = 10'Y eV. Maximum je
ptiblizné v X4, = 790 g/cm?.

3.2.5 Smérodatna odchylka o(X,,.x)

Smeérodatna odchylka o(Xnez) (nékdy téz stfedni kvadratickd odchylka RMS) souboru
sprsek je taktéz dobry ukazatel souvisejici se sloZzenim primarniho kosmického zareni.
Ukazuje se (viz kapitola [5)), ze pfi vétsi hmotnosti primarni ¢astice bude mit méreny
soubor X, spriek kosmického zafeni mensi smérodatnou odchylku. Toto chovani lze
ocekavat, pokud sprsku vyvolanou ¢astici o hmotnostnim ¢isle A, uvazujeme jako A
nezavislych sprsek vyvolanych protony (viz kapitola Superpozi¢ni model).

3.3 Modely vyvoje sprsky kosmického zareni

Detailni numerickd simulace elektromagnetickych a hadronickych kaskad pti vyvoji
spriky v atmosfére je velice obtiZznd, nebot pocty ¢astic mohou dosahovat hodnot pfe-
sahujicich 10'°. Navic znalosti i¢innych priifezii a vlastnosti ¢asticové produkce jsou
pri téchto vysokych energiich omezené. Nékteré zakladni znaky sprsek vsak mutizeme
ziskat uzitim semi-empirickych zjednodusenych modelt.

3.3.1 Heitleruv model

Heitlerﬁv{ﬂ model elektromagnetické kaskady predpoklada, Ze se ¢astice v primeéru roz-
padaji po urazeni charakteristické rozpadové délky, kdy ztrati pravé polovinu své ener-
gie,

d= AIn2, (3.8)
kde ), je radia¢ni délka v prostfedi (pro vzduch )\, = 36.66 g/cm?). Po n rozpadech je
urazena atmosférickd hloubka X = n\,In2 a vznikne

N=2"=¢x (3.9)

Castic. Vznik novych c¢astic ustane pfi poklesu energie na hodnotu kritické energie
FE., pti které pro elektrony a pozitrony zacind prevlddat ztrata energie ionizaci nad

"Walter Heitler, némecky fyzik (1904-1981)
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vyzafenim brzdného zafeni (pro vzduch E. = 85 MeV). Maximdlni pocet ¢astic pfi
pocatecni energii Ey je tedy

Ey
Nmaa: - QTLC = E, (310)
kde n. je pocet rozpadi potiebnych k poklesu na kritickou energii. Z (3.10) ziskdme
In(Ey/E.)
= — 3.11
¢ In2 ( )
a pro X,,q, dostavame
E
Xnaz = nelpln 2 = 1nE°. (3.12)

c

Jednoduchymi tvahami tedy zjistujeme, Ze X0 1 Npaz jsou imérné logaritmu
pocatecni energie. Heitlertiv model zanedbava castice, které mtzou opustit elektromag-
netickou kaskddu a nadhodnocuje pocet elektronil a pozitronit vici poctu fotont. Je
mozno uvazovat nékteré korekce na pocet elektront a pozitrona [I5]. Experimentalni
vysledky se tedy s modelem rozchézeji, avSak zakladni vlastnosti elmag. ¢asti sprsek
tento model popisuje dobre.

Obr. 3.5: Schéma elektromagnetické (vlevo) a hadronické kaskddy (vpravo), nabité piony v
hadronické kaskadé jsou znaCeny plnou ¢arou, neutralni prerusovanou. Ne vSechny vzniklé ¢as-
tice jsou zaznamendny po druhém rozpadu. Pfevzato z [I5].

Heitleriv model mtizeme omezené pouzit také na popis hadronickych kaskad. Pri-
tom budeme uvazovat, ze interakéni délka ¢astic interagujicich silnou interakci v atmo-
sféfe nezévisi silné na energii a lze ji brat jako konstantu A; ~ 90 g/cm?. Po urazeni
této délky se hadron rozpadne za vzniku N, nabitych a %Nch neutralnich piont. Hod-
nota N, roste s energii vstupujicich ¢astic do interakce. Za rozumny odhad se bere
hodnota N., = 10. Vzniklé neutralni piony 7° se okamzité rozpadaji a vstupuji do
elmag. kaskady. Hadronicka kaskada pokracuje do okamziku, kdy vzniklé nabité piony
7+ dosdhnou kritické energie ET, pii které je stfedni volna draha mensi, ne# interakéni
délka a nabité piony se rozpadnou na miony dfive, nez mohou znovu interagovat.

Po n rozpadech ziskdme N; nabitych pionti a pokud uvazujeme rovnomérné déleni
energie pfi vzniku piont, ponese tato ¢ast sprsky energii (%)n FEy. Zbytek energie od-
nesou elektromagnetické kaskady z rozpadtt 7°. Energie na jeden nabity pion bude

Ey
E,= —— (3.13)
(5Nen)"
a pocet interakci nutnych k poklesu na kritickou energii £ bude
In(Ey/ET E
= % = 0,85 logio s (3.14)
ln(iNch) Ec
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Kombinaci vysledk elmag. a hadronickych kaskad, se zapo¢itanim pouze prvnich gene-
raci elmag. sprsek a s vyuzitim experimentalnich dat pro i¢inné prifezy reakce proton-
vzduch [15] 1ze odvodit vztah pro X4, spriky
Ey
X =Xr+ MIn——, 3.15
max I+ A 3NchEc ( )
kde X7 = Arln2 je hloubka pfi prvni interakci protonu se vzduchem. Uvedeny vztah
vyrazné podcenuje realné hodnoty X,,q., zejména z diivodt zanedbéani dalsich generaci
elmag. kaskad, ale dava dobry odhad pro miru prodlouzeni D. Dosazenim (3.15) do
(3.7)) ziskdme odhad

E
(X1 + )\rlnio) ~ 58 g/cm? per decade. (3.16)

D= ———
d logloEU 3NchEC

3.3.2 Superpozi¢ni model

Superpoziéni model je aplikaci Heitlerova modelu na pt¥ipady, kdy jsou sprsky iniciovany
téz8imi jadry o hmotnostnim ¢isle A a energii F. Potom pfedpokladame, Ze se téz8i jadro
chovéa jako soubor A protoni o energiich % a produkuje A nezavislych sprsek. Z toho
vyplyva, Ze v prvnim pfiblizeni X4, zavisi na A vztahem

E
Xmam = Dlog10 <A> . (317)

Pro dalsi acely prace je vhodné preskalovat vztah pro vhodné zvolenou refe-
ren¢ni energii Ey a ji odpovidajici atmosférickou hloubku maxima X spréky vyvolané
protonem. Navic pfesnost vztahu silné zavisi na interakénim modelu hadronic-
kych reakcich pri simulaci sprsek, coz vyjadiuji parametry £ a 6 v nasledujicim vztahu

FE FE
Xmaz = Xo + Dlogig (AE0> +&In A+ é1n Alogg (Eo> . (3.18)

Parametry £ a § jsou rovny nule, pokud vysledky pouZitého interakéniho modelu jsou
kompatibilni s vysledkem superpozi¢niho modelu (3.17)) (viz [7]).
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Kapitola 4

Observator Pierra Augera a
detekce sprsek kosmického zareni

Prvni detekce spriky kosmického zéafeni iniciované priméarni ¢astici o energii 1020 eV
Johnem Linsleyerdﬂ v roce 1962 [14] a nasledné dalsi Gspéchy cetnych tymi pii detekei
sprsek srovnatelnych energii odstartovaly intenzivni snahu o detekci a vyhodnoceni
téch nejenergetic¢téjsich sprsek kosmického zareni [16]. V letech 1997-2006 byla v pro-
vozu observatoi HiRes Fly’s Eye v americkém Utahu, poskytujici data z detekovanych
sprsek az do energie 102° eV. Observatof se skladala z dvojice fluorescenénich detektort
vzdalenych 12,6 km od sebe. Jeji data poprvé experimentalné potvrdila platnost GZK
meze a poukazovala na dominanci protonu jako primarnich ¢astic pri energiich nad
10'8 eV [4], [19]. Dalsi dilezitou observatoti byla japonskd AGASA (Akeno Giant Air
Shower Array), ktera naopak mez GZK svym méfenim vyvracela [18]. Obé observatore
byly proto pozdéji nahrazeny Observatori Pierra Augera v Argentiné, nerozsahlejSim
systémem detektort na svéteé.

Plany na vznik nové observatofe, zaméfené zejména na detekci sprsek z konce
energetického spektra kosmického zafeni, byly polozeny v roce 1991 diky spolupraci
Jamese Croninaﬂ a Alana Watsona[ﬂ Vystavba zapocala roku 2002, prvni data byla
ziskana roku 2004 a observator byla plné dokoncena roku 2008. Dnes projekt sdruzuje 18
zemi a od roku 2016 dochazi k upgradu observatore - AugerPrime - s predpokladanym
dokonéenim v roce 2018.

Observator je koncipovana jako hybridni detektor, kombinujici rozsahly povrchovy
detektor a fluorescencni detektor, pricemz oba pracuji pokud mozno soucasné. Diky
tomu lze ziskat vysledky dvéma nezavislymi metodami s rozdilnymi systematickymi
chybami. Povrchovy detektor se skldda z trojuhelnikové sité vice nez 1660 wvodnich
Cerenkovovyjch detektori, vzdalenych od sebe 1,5 km, pokryvajicich celkovou plochu
pfiblizné 3000 km?. Fluorescenc¢ni detektor je tvofen ¢tyimi stanicemi, kazda s Sesti
fluorescencénimi teleskopy, dohliZejicimi na oblast nad povrchovym detektorem (viz obr.
. Stfedni nadmotska vyska detektori observatore je 1400 m, to odpovida urazené
atmosférické hloubce pfiblizné 875 g/cm?. Az 6000 hybridnich udélosti (zaznamenanych
povrchovym i fluorescenénim detektorem) o energiich nad 10'® eV je ro¢né zazname-
nano. Pfi energiich nad 10'” eV se jedné o cca 300 udalosti ro¢né. Navic 90 % sprsek

tamericky fyzik (1925-2002)
2americky fyzik (1931), Nobelova cena za fyziku 1980
3skotsky fyzik (1938)
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Obr. 4.1: Umisténi Observatore Pierra Augera. Kazda cervend tecka predstavuje jednu sta-
nici povrchového detektoru. Zobrazeny jsou i ¢tyfi stanice s fluorescenénimi teleskopy - Loma
Amarilla, Morandos, Leones, Coihueco - a dvé kalibra¢ni laserové stanice CLF (Central Laser
Facility) a XLF (eXtreme Laser Facility). Pfevzato z [2].

senergii nad 3 x 10 eV je zaznamenano souc¢asné vice nez jednou fluorescenéni stanici,

coz taktéz zvysSuje presnost rekonstrukce sprsky.

4.1 Povrchovy detektor

Povrchovy detektor je tvofen siti stanic s vodnimi Cerenkovovymi detektory. Kazd4 ze
stanic se skldda z polyethylenové nadrze ve tvaru valce o priméru 3,6 m a vysce 1,2
m, obsahujici 12 000 litrd demineralizované vody, ve které se pri prichodu relativis-
tickych nabitych ¢astic emituje Cerenkovovo zdveni. Toto zafeni je detekovano tiemi
fotonasobi¢i umisténymi symetricky ve vzdalenosti 1,2 m od osy nadrze nad vodou.
Stanice detekuje elektromagnetickou a mionovou komponentu sprsky. Signal ze zareni
je ve fotonasobi¢ich zvétSen 2 x 10°krat a pfeveden diky zabudované elektronice na
digitdlni signal. Vystup ze stanice je méfen v jednotkdch VEM (Vertical Equivalent
Muon), coz je signéal vyprodukovany priichodem mionu s vertikalni trajektorii.

Kazda stanice je energeticky sobésta¢nd s nainstalovanym soldrnim panelem a
dvéma 12 V bateriemi. Dale obsahuje anténu s GPS pfijimacem pro pfesné urceni
polohy stanice a radiovy vysila¢ pro komunikaci s centralni stanici. Vzhled stanice s
popisem zékladnich soucésti je na obr.

Hlavni vyhodou povrchového detektoru je nepretrzita detekce sprsek bez ohledu
na aktualni atmosférické podminky. AvsSak k nalezeni vztahu mezi signalem povrcho-
vého detektoru a energii sprsky jsou potfeba data z fluorescen¢niho detektoru. Klic¢o-
vym aspektem zminovaného upgradu observatore je instalace plastovych scintildtort
na vrsek kazdé ze stanic povrchového detektoru, coz povede k dopliikovému méreni
poctu mionti a ¢astic elektromagnetické komponenty a ke zlepsSeni rekonstrukce poctu
Castic spriky [3].
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Obr. 4.2: Fotografie s popisem zakladnich soucasti jedné ze stanic povrchového detektoru. Pre-
vzato z [2].

4.2 Fluorescenc¢ni detektor

Celkem 24 fluorescencnich teleskopti zaméiuje oblohu nad siti stanic povrchového de-
tektoru ze 4 fluorescenénich stanic - Loma Amarilla, Morandos, Leones a Coihueco.
Jedna ze stanic je zobrazena na obr. [£.3] Kazdou stanici tvofi 6 nezavislych fluoresce-
nénich teleskopti se zornym polem 30° v azimutu a 30° na vysku. Kazda stanice ma
tedy celkovy azimutalni zadbér 180°. Schéma jednoho fluorescenéniho teleskopu je na

obr. 4.3l

Obr. 4.3: Fotografie fluorescen¢ni stanice Leones (vlevo) a schéma jednoho z Sesti teleskopt
tvorici stanici (vpravo). Pfevzato z [6].

Zareni vzniklé fluorescenci atomt dusiku v atmosfére vnika do zarizeni pres kruhovy
otvor o prumeéru 1,1 m se sklenénym filtrem propoustéjicim v UV oblasti 310-390 nm. V
pfipadé potteby (sluneéni svétlo, nadmérny vitr, dést) je vstupni otvor zakryt clonou.
ZéYeni je pomoci segmentovaného zrcadla koncentrovano na snimac¢ tvoreny soustavou
440 pixeli (hexagonalnich fotondsobi¢t). Signal je zesilen a zpracovan stani¢ni elektro-
nikou.
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Kalibrace fluorescen¢nich detektorid probihd pomoci specidlniho zafizeni - tzv.
bubnu, ktery je pfilozen na vstupni otvor. Buben obsahuje UV LED, vysilajici UV
pulzy danych parametri z nichz je nasledné mozné zjistit dulezité parametry teleskopu
(G¢innost fotonédsobici, pruchodnosti filtrii, odrazivost zrcadel aj.). Pomoci dvou lase-
rovych stanic CLF a XLF je mozno deponovat do atmosféry presné mnozstvi energie
a detekovat naslednou fluorescenci. Pro presné meéfeni fluorescenénimi detektory je
dilezitad okamzita znalost fyzikalnich parametr atmosféry, jako je obsah aerosolti, vlh-
kost, teplota ¢i tlak. K tomu slouzi jednak zminované laserové stanice a také roboticky
teleskop FRAM (Photometric Robotic Atmospheric Monitor), ktery monitoruje no¢ni
oblohu a vyhodnocuje zmény v kvalité obrazu [21].

Nevyhodou fluorescen¢niho detektoru jsou omezené podminky pro jeho provoz -
bezmésicna noc s minimalni obla¢nosti a klidnym pocasim. To omezuje vyuziti detek-
toru na pouhych 15 % z celkového casu.

4.3 Rekonstrukce sprsky kosmického zareni

Kombinaci dat z povrchového a fluorescenéniho detektoru lze ziskat rekonstruovanou
sprsku se znalosti jeji osy, podélného profilu, zenitového tthlu a také polohy X,,az-

4.3.1 Geometricka rekonstrukce

Diky znalosti ¢asové posloupnosti aktivovanych pixel na snimaci fluorescen¢niho te-
leskopu lze fitovanim funkce

ti=to+ %tan[(x() —xi)/2] (4.1)

ziskat polohu osy sprsky v ramci roviny sprska-detektor (Shower-Detector Plane SDP),
ktera je zobrazena na obr. 4.4. Predpokladejme tthel v SDP mezi osou sprsky a vodo-
rovnym smeérem g, potom pokud celo sprsky proslo v case ty bodem roviny s nejblizsi
vzdalenosti k detektoru 7, dorazi signél cela sprsky v poloze S;, kterou detektor vidi
pod thlem y; vici zemi, do detektoru v case t;, pro ktery plati .

Urcité zpresnéni pri urceni osy sprsky lze ziskat pomoci povrchového detektoru.
Aproximaci spreky jako sféry $itici se rychlosti svétla ¢ a ze znalosti ¢ast ¢; pti dopadu
Cela sprsky na i-tou stanici s polohou Z; 1ze fitovanim ¢tyt parametra (Zsp, to) ve vztahu

c(ti — to) = |Tsn — Ti (4.2)

ziskat vektor osy sprsky Zgp, (viz obr. 4.4).

4.3.2 Energie sprsky

Pfi znalosti geometrie sprsky lze prevést intenzitu fluorescence v zavislosti na ¢ase na
depozici energie v atmosféfe v zavislosti na atmosférické hloubce (viz obr. [3.4). Tato
zavislost se fituje tzv. Gaisser-Hillasovou funkci

Xmaz*Xo
dE X - Xp A Xmaz=Xg
=(55), (Fw) T
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Obr. 4.4: Vlevo popis rekonstrukce pomoci dat fluorescen¢niho detektoru - zluté je zobrazena
rovina sprska-detektor, dale kolma vzdalenost R, mezi osou sprsky a detektorem, thel xq
v SDP mezi osou sprsky a vodorovnym smérem, tihel y; mezi nasmérovanim smérem i-tého
pixelu a vodorovnym smérem, tthel Yspp mezi SDP a rovinou zemé. Prevzato z [6]. Vpravo
rekonstrukce osy sprsky pomoci povrchového detektoru. Cas aktivace i-té stanice ¢; s polohou
Z; a Cas virtudlniho pocatku spriky tg s osou Zg,. Pievzato z [3].

Jedné se o 2 nebo 4 parametrovy fit podle toho, zda jsou parametry X a A fixovany
na svych primérnych hodnotéch. Fitovanim ziskdme polohu X,,., s nejvyssi depozici
energie (%)max. Integraci vztahu Ize ziskat kalorimetrickou energii deponovanou
v atmosféfe. Pokud pfipo¢teme i energii odnesenou neutriny a vysokoenergetickjmi
mionyE], ziskdame celkovou energii sprsky, a tudiz i energii primarni castice, ktera ji
vyvolala.
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Obr. 4.5: Lateralni distribuc¢ni funkce - zavislost signalu povrchového detektoru v jednotkach
VEM na vzdélenosti od osy sprsky r (vlevo) a vztah mezi signdlem Ssg a energii spriky zméfené
fluorescen¢énim detektorem Epp. Prevzato z [2].

Pro urceni energie sprsky z dat povrchového detektoru je zapotiebi nalézt vztah
mezi signalem z povrchového detektoru a energii zmérenou fluorescenénim detektorem.
Pro tyto tcely se jako nespolehlivejsi bere hodnota signalu ve vzdalenosti 1000 m od
centra dopadu sprsky - S(1000). Tuto hodnotu lze ziskat z laterdlni distribucéni funkce
popisujici velikost signalu v zavislosti na vzdalenosti od centra dopadu (viz obr. .
Hodnota S(1000) zavisi na zenitovém uhlu 6. Fitovanim této zavislosti polynomem
tfetiho stupné f(z) v proménné x = cos?f — cos?f, kde 6 = 38°, Ize piejit k proménné

4pomér této "neviditelné” energie ku celkové lze ziskat ze simulaci
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nezavislé na 6 vztahem

5(1000)
f(x)

Ssg je tedy signél sprsky s velikosti S(1000), pokud by tato sprska dopadla pod ihlem
0 = 38°.

S3g = (4.4)

Diky hybridnim udalostem lze najit pfevodni vztah mezi S3g a energii zméfenou
fluorescenénim detektorem Erp. Pouze nejkvalitnéji zaznamenané udalosti vyhovujici
nékolika kritériim byly vybrany; dohromady celkem 1475 vysokoenergetickych sprsek
zaznamenanych soucasné povrchovym a fluorescenénim detektorem. Vysledny vztah na
obr. lze popsat mocninnym vztahem

Epp = A(Sss/VEM)B, (4.5)

kde A = (1.9 4 0.05).10'7 eV a B = 1.025 4 0.007. Hodnoty ptevzaty z [2].
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Kapitola 5

Simulace a odliSnosti sprsek
kosmického zareni s ohledem na
typ primarni castice

K simulaci sprsek kosmického zafeni byl pouzit program CONEX [§] s interakénim
hadronickym modelem EPOS-LHC. Program CONEX vyuziva hybridni vypocetni kéd
kombinujici Monte Carlo simulace s numerickym feSenim kaskadnich rovnic pro rych-
lou jednodimenzionalni simulaci sprsek kosmického zareni. Celkem bylo nasimulovano
2000 sprsek. Nejprve bylo simulovano dvakrat 5 souborti po 200 sprskach pro energie
priméarnich ¢astic v jednotlivich souborech po fadé 10,1085 10,1095 a 10%0eV,
vSechny pod zenitovym thlem 60°. Z toho jedna pétice soubord obsahuje sprsky inici-
ované protony, druhd pétice sprsky iniciované jadry Zeleza. Volba thlu 60° odpovida
maximalnimu uhlu tzv. standardni rekonstrukce na Observatofi Pierra Augera. Pomoci
utlumové krivky poc¢tu mionu je mozné méfeni pii jinych zenitovych thlech prevést na
méfeni pri 60°. Vysledky simulaci byly zpracovany ve frameworku ROOT, ktery vyu-
zivéa programovaciho jazyka C++.

5.1 Maximum sprsky v zavislosti na typu primarni ¢astice

Na obr. je zobrazen histogram srovnévajici hodnoty X4, pro 200 sprsek iniciova-
nych protony a 200 sprsek iniciovanych jadry Zeleza, kde vSechny primarni ¢astice maji
energii 10! eV. Z histogramu lze ihned vidét, Ze stiedni hodnota X, pro spriky inici-
ované jadry Zeleza je vyrazné mensi nez pro sprsky iniciované protonem, jak predpovida
superpozi¢ni model ve vztahu . Navic rozdéleni X,,,, sprsek iniciovanych jadry
Zeleza méa oproti sprskam iniciovanych protony vyrazné mensi smérodatnou odchylku

0 (Xmaz)-

Pokud vyneseme do grafu zavislost stfednich hodnot X, (viz histogramy Ptiloha
B) souborti vzhledem k energii primarnich éastic, které sprsky iniciovaly, uvidime pfi-
mou tméru mezi hodnotou (X,q,) a dekadickym logaritmem energie primérni ¢astice,
jak je vidét v grafu na obr. Graf byl dvakrat prolozen vztahem (3.18]), pficemz
referenéni energie byla volena Ey = 10'? eV. Pro protony (A = 1) se vztah redukuje
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Obr. 5.1: Histogram s hodnotami X,,,, v intervalech po 10 g/cm? pro 200 nasimulovanych
sprsek iniciovanych protony (Gervend) a 200 nasimulovanych spriek iniciovanych jadry Zzeleza
(modr4), viechny s energii primarni ¢astice 1019 eV. V legendé je uveden pocet vstupt ” Entries”
stfedni hodnota (X,,4.) "Mean”, a smérodatna odchylka o(X,,q.) "RMS”.
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Obr. 5.2: Graf zévislosti (X,,4.) na logaritmu energie primdrni ¢dstice pro protony (Gervend)
a jadra zeleza (modrd). Graf je dvakrat fitovan funkei (]3.18|). Cerné body piedstavuji hodnoty
(Xmaz) naméfené Observatori Pierra Augera pro sprsky iniciované rizné tézkymi jadry.
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na prvni dva ¢leny a fitovanim byly ziskany hodnoty pro Xy a miru prodlouZeni D

Xo = (806.0 +0.2) g/cm?, (5.1a)
D = (58.5 4 2.5) g/cm? per decade. (5.1b)

Pro jadra zeleza (A = 56) byly parametry Xy a D drzeny na hodnotéch a
a fitovanim byly ziskdny hodnoty parametri £ a § vyjadiujici, jak moc se vysledky
pouzitého hadronického interakéniho modelu EPOS-LHC odlisuji od vysledkt super-
pozi¢niho modelu,

£=21+02, (5.2a)
§ = 0.06 + 0.27. (5.2b)

Do grafu na obr. jsou také vlozeny (Xmaz) z dat naméfenych Observatofi
Pierra Augera (viz Pfiloha A). Lze vypozorovat, Ze s rostouci energii primarnich ¢astic
stfedni hloubka maxima sprsky nejprve sméfuje k ”protonové” piimce, posléze se v
oblasti energie 10825 eV lame a dale pozvolna sméiuje k ”Zelezné” pifmce. To implikuje
vétsi podil tézsich ¢astic iniciujicich sprsky s rostouci energii primérni ¢éstice. Toto
"tézknuti” lze vysvétlit jednak existenci GZK meze pro protony a jednak také faktem,
ze urychlovani tézsich jader ve vesmiru je diky jejich vysSimu naboji snadnéjsi, tudiz
vesmirné urychlovace dosahuji nejprve své hranice u urychlovani protoni, posléze az u
tézsich jader.

5.2 0(Xyax) V zavislosti na typu primarni ¢astice

Smeérodatna odchylka souboru X,,,, nabyva mensich hodnot s rostoucim hmotnostnim
¢islem. Pokud totiZz na primarni ¢astici - jadro o hmotnostnim ¢isle A - nahlizime podle
superpozi¢niho modelu jako na A nezéavislych nukleoni, pak kazdy z nich iniciuje sprsku
kosmického zafeni se statisticky proménlivou hodnotou X,,.. Ze statistiky lze dokazat,
7e smérodatné odchylka tohoto souboru bude v/A-krat mensi, nez odchylka souboru
vyvolaného pouze jednim nukleonem.

V grafu na obr. |5.3|jsou uvedeny hodnoty o (X4, ) nasimulovanych soubort sprsek
vyvolanych protony a jadry zeleza pro pétici vybranych energii. Tyto data byla pro-
lozena pfimkami pro vyniknuti trendu o(X,,4,) s rostouci energii. V grafu byly zane-
seny namétené hodnoty o(X,4z) z dat Observatofe Pierra Augera (viz Pfiloha A). Lze
vypozorovat nepravidelné klesani hodnot o (X,,4z) s rostouci energii smérem k hodno-
tam typickym pro jadra zeleza. Tento jev taktéz implikuje tézknuti primarnich castic
s energii nad 1085 eV.

5.3 Urceni (In(A)) souboru sprsek kosmického zareni

vz

Snad nejpriikaznéjsi je pro urceni slozeni primarnich ¢astic znalost stfedni hodnoty
prirozeného logaritmu hmotnostniho ¢isla primérnich ¢astic (In(A4)). K jeho urceni byla
nejprve pouzita metoda uvedena v [7]. Vyjdeme-li ze vztahu pro (X,,,.) souboru sprsek
vyvolanych primarnimi ¢asticemi se stfedni hmotnosti (In(A)),

(Xmaz) = (Xmaz)p + fE(N(A)), (5.3)
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Obr. 5.3: Graf zavislosti hodnot o(X,,4,) simulovanych souborti spriek na energii primarnich
Céstic pro protony (Cervend) a jadra Zeleza (modrd). Data jsou prolozena dvéma pfimkami.
Cerné body piedstavuji hodnoty o(X,,4,) naméfené Observatoii Pierra Augera.

kde (Xyn4z)p je stfedni hodnota maxima pro protonové sprsky dané energie £ a ff je
koeficient zavisly na energii vztahem

D E
=¢&— —— 461 — A4
fB =8 =17 9l <E0>’ (5.4)
kde &, 0, D a Ey jsou faktory vystupujici v (3.18) (Ep = 10*® eV a ostatni parametry
byly pouzity z vysledkt (5.2a)), (5.2b)) a (5.1b)) pro hadronicky interakéni model EPOS
LHC), pak vyjadienim (In(A)) z (5.3)) ziskdme vysledny vztah

<1H(A)> — <Xma:1:> ; <Xmax>p.

E
Parametry &, § a D pro rizné modely jsou uvedeny v tab. Pfilohy B, kde posledni
sloupec pfedstavuje hodnoty ziskané v rdmci bakalaiské prace pro model EPOS-LHC.
Hodnoty (X4z)p pro energie E, pro které byly zméfeny hodnoty (X,,qz), byly vy-
pocteny podle vztahu . Vypocétené hodnoty (In(A)) s chybou jsou uvedeny v
tab. Ptilohy C a zobrazeny v grafu na obr. Pro srovnani byly v grafu vykresleny
dvé piimky predstavujici hodnoty In(A) pro proton a jadro Zeleza. Z grafu lze vidét
jednozna¢ny narust stfedni hmotnosti primarnich ¢astic s rostouci energii primarniho
kosmického zateni.

(5.5)

Vypocet byl také proveden pomoci metody uvedené v [17] podle vzorce

<Xmaw>p - <Xma3:>
<1n(A)> - <Xmaz>p - <Xmaac>Fe

kde hodnoty (X42)Fe pro rizné energie byly vypocéteny pomoci vztahu (3.18]). Vy-
sledky ziskané z (5.6) se oproti tém z (/5.5 odliSovaly maximalné o 0,75 %.

In(56), (5.6)
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Obr. 5.4: Vypoc¢tené hodnoty (In(A)) z dat Observatoie Pierra Augera. Pro ilustraci jsou zob-
razeny hodnot In(A) pro protony (Cervend) a pro jadra Zeleza (modra).

5.4 Mionova komponenta v zavislosti na typu primarni
castice

Pocet mionti v urc¢itém misté sprsky je dalsi dilezity indikator chemického slozeni pri-
marnich ¢astic. Jak lze vidét v histogramu poc¢tu miont pro protonové a zelezné sprsky
s energii primarni ¢astice £ = 10" eV na obr. stfedni pocet miontl dopadajicich na
zemE| pro sprsky iniciované jadry zeleza je vyrazné vétsi nez pro ty iniciované protony.
Navic pokud vyneseme zavislost po¢tu mionti dopadajicich na zem na hodnoté X4
sprsky (viz obr. , lze jednoznacné rozeznat body sprsek iniciovanych jadry zeleza
oproti tém iniciovanych protony. Body Zeleznych sprsek maji vyrazné nizsi rozptyl a
hodnoty X4, jsou zpravidla mensi na rozdil od vysoce rozptylenych bodu protonovych
sprsek.

Pouziti téchto znakt pro efektivni rozliSeni chemického sloZeni primarnich ¢astic
na data je zatim omezené, jelikoz detekce veSkerych mioni povrchovym detektorem
Observatofe Pierra Augera je obtizna. Velké nadéje jsou vkladany do probihajiciho
upgradu observatore - AugerPrime. VylepSenim stanic povrchovych detektori by se
kvalita informace o po¢tu mionu dopadajicich na zem vyrazné zlepsila.

1y tomto ptipadé, kdy je zenitovy uhel roven § = 60° je X, = 86733%8?)2 = 1750 g/cm?
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Miony na zemi, E = 10'® eV
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Obr. 5.5: Histogram s poéty mionfi dopadajicich na zem v intervalech po 4 x 10° &astic pro 200
nasimulovanych sprsek iniciovanych protony (Gervend) a 200 nasimulovanych sprek iniciova-
nych jadry Zeleza (modra), vSechny s energii primarni ¢astice 1019 eV.

Miony na zemi vzhledem k X _, E = 10" eV
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Obr. 5.6: Graf zavislosti po¢tu miont dopadajicich na zem na hodnoté X,,,, dané sprsky
iniciované protonem (¢ervend) nebo jadrem zeleza (modra).
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Kapitola 6

Z.aver

V této bakalarské praci byly probrany dulezité vlastnosti primarniho a sekundéarniho
kosmického zareni, slozeni a modely rozvoje sprsky kosmického zareni v zemské atmo-
sfére vCetné zakladnich technik detekce a rekonstrukce sprsek kosmického zareni. Dale
byly pomoci simulaci sprsek kosmického zafeni pro rozdilné energie a chemické slozeni
primarnich ¢éastic ziskany dilezité charakteristiky parametr sprsky zejména (X,,4.),
0(Xmaz) @ poctu mioni dopadajicich na zem.

Simulace byly provadény pomoci programu CONEX s pouzitim hadronického inter-
akéniho modelu EPOS-LHC. Zpracovanim dat ze simulaci byly nalezeny hlavni rozdily
mezi hodnotami (X,,42) a 0(Xmas) pro sprsky iniciované protony oproti sprskam inici-
ovanym jadry zeleza (viz grafy a. Fitovanim téchto dat vztahem pro X,,., jako
funkci energie FF a hmotnostniho ¢isla A, ktery predpovida superpoziéni model, byly
ziskany dtlezité hodnoty - hloubka maxima sprsky vyvolané protonem o energii Fy =
10* eV, Xy = (806.040.2) g/cm?, mira prodlouzeni D = (58.542.5) g/cm? per decade
a parametry £ = 2.1 £0.2 a 6 = 0.06 £+ 0.27. Tyto hodnoty jsou rozdilné pro rtzné
hadronické interakéni modely a v nasem pripadé byly ziskany pro pouzity model EPOS-
LHC. Ziskané parametry &, d, D a X pro model EPOS-LHC doplnuji vysledky préce
[7] (viz tab. Ptilohy B).

Dale byly pomoci dat ziskanych ze simulaci a redlnych dat Observatofe Pierra
Augera vypoéteny hodnoty (In(A)) (viz graf a tab. Pfilohy C). Tyto hodnoty nej-
nazornéji popisuji chemické slozeni primarniho kosmického zafeni s energii nad 10'®
eV a poukazuji na tendenci zvySovani podilu tézsich jader s riistem energie primarnich
castic.

Nakonec byla v nasimulovanych datech nalezena zavislost po¢tu mioni ve sprsce na
typu primarni ¢astice kosmického zareni. V grafu zobrazujicim zavislost poc¢tu miont
dopadajicich na zem na hodnoté X,,.. sprsky lze rozeznat, které sprsky byly iniciovany
jadry Zeleza oproti sprskdm iniciovanym protony (viz graf [5.6).

Vsechny tyto popsané metody se intenzivné vyuzivaji pii studiu slozeni priméarniho
kosmického zareni z dat ziskanych Observatori Pierra Augera v Argentiné. Ptestoze je
observator jiz vice nez 11 let v provozu a jeji vysledky pomohly zlepsit nase znalosti
ohledné slozeni a vlastnosti kosmického zafeni, stale neni jasné zda utlum toku c¢astic
kosmického zafeni v oblastech energii nad 10'° eV je zptisoben primarné dosazenim ma-
ximalnich moznosti vesmirnych urychlovacii, nebo pusobenim GZK meze. Velké nadéje
na zodpovézeni této otdzky se vkladaji do probihajiciho upgradu observatore - Auger-
Prime. Navic se po jeho dokonceni zlepsi detekce mionové a elektromagnetické kom-
ponenty a observator tak ziskd dalsi moznosti v testovani hadronickych interakénich
modelt v oblastech nejvyssich energii.
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P¥ilohy

Priloha A

Tab. 1: Data namétfend Observatofi Pierra Augera. Uveden je interval méfené energie log E' v
eV, stfedni hodnota energie intervalu (log E) v eV, pocet zaznamenanych udalosti N, naméfena
stfedn{ hodnota maxima sprky (X,,..) v g/cm? uvedend se statistickou chybou a naméfen4
smérodatné odchylka o(Xq.) v g/cm? uvedena se statistickou chybou. Data prevzata z [1].

log E' [eV] (log E) [eV] N (Xmaax) [g/ch] o (Ximaz) [g/cmZ]
[17.8,17.9) 17.85 3768 709.9 + 1.2 59.6 + 1.7
[17.9,18.0) 17.95 3383 719.9 £ 1.4 62.4 + 2.1
[18.0,18.1) 18.05 2818 725.2 £ 1.5 59.5 + 2.0
[18.1,18.2) 18.15 2425 736.9 = 1.8 64.3 + 2.6
[18.2,18.3) 18.25 1952 744.5 £ 2.0 66.4 + 2.6
[18.3,18.4) 18.35 1439 748.0 £+ 2.0 60.2 + 2.8
[18.4,18.5) 18.45 1139 752.2 £ 2.1 53.3 = 2.9
[18.5,18.6) 18.55 814 754.5 £ 2.2 53.5 + 3.0
[18.6,18.7) 18.65 575 756.1 + 2.7 54.5 + 3.5
[18.7,18.8) 18.75 413 757.4 £ 2.8 45.8 + 3.4
[18.8,18.9) 18.85 297 763.6 + 2.9 42.8 + 3.6
[18.9,19.0) 18.95 230 764.6 = 3.2 43.4 + 4.1
[19.0,19.1) 19.05 165 766.4 + 3.3 39.0 £ 3.8
[19.1,19.2) 19.14 114 767.0 £ 3.6 36.7 £ 3.6
[19.2,19.3) 19.25 87 779.5 £ 5.1 46.4 + 6.2
[19.3,19.4) 19.34 63 773.1 £5.0 40.1 £ 4.8
[19.4,19.5) 19.45 40 787.9 £ 9.6 53.2 + 12.7
[19.5, o0 ) 19.62 37 779.8 £ 5.0 26.5 + 4.8
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Priloha B

Tab. 2: Hodnoty parametru Xy, D, £ a § pro rtzné hadronické interakéni modely. Hodnoty pro
model EPOS-LHC v poslednim sloupci jsou vysledky této prace, ostatni hodnoty jsou prevzaty
z [1].

parametr EPOS 1.99 Sibyll 2.1 QGSJet 01 QGSJet I | EPOS-LHC

X 809.7£0.3 795.1£0.3 774.2+£0.3 781.8+0.3 | 806.0+0.2
D 62.2+0.5 97.7£0.5 49.7 £ 0.5 45.8 £0.5 98.5+2.5
13 0.784+0.24 —-0.04£024 -030+£0.24 -1.134+0.24 21+0.2
0 0.08+0.21 -0.04£0.21 1.92+0.21 1.71+£0.21 | 0.06 £0.27

o
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Priloha C

Tab. 3: Vypoctené hodnoty (X,,.), protonovych spriek v g/cm? pomoci vztahu (3.18) a
vysledné hodnoty (In(A4)) vypoétené pomoci vztahu (5.5) pro stfedni hodnoty energetickych

intervalii (log E) v eV méfenych sprsek Observatofi Pierra Augera.

(log E) [eV] (Xmaz)p [g/cm?®]  (In(4))
17.85 739.5 £3.3 1.27+0.21
17.95 745.3 £ 3.1 1.09 +£0.20
18.05 751.2£29 1.11+£0.19
18.15 757.0 £ 2.7 0.86 £0.18
18.25 762.9 £ 2.5 0.79 £0.18
18.35 768.7 £ 2.4 0.89 £0.18
18.45 7745+ 2.2 0.96 £ 0.18
18.55 780.4£2.1 1.11+£0.18
18.65 786.2+ 1.9 1.29 +£0.20
18.75 792.1£1.8 1.49+0.21
18.85 7979+ 1.8 1.47+£0.21
18.95 803.8 £ 1.7 1.68 £ 0.23
19.04 809.6 £ 1.7 1.86 £ 0.25
19.15 814.9+1.8 2.06 £0.27
19.25 821.3+£1.8 1.80 £ 0.32
19.34 826.6 £ 2.0 2.30£0.34
19.45 833.0£2.0 1.94+£0.51
19.62 842.9+2.3 2.72£0.36
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Pfiloha D

Xonas E = 10" eV
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Obr. 1: Histogram s hodnotami X, v intervalech po 10 g/cm? pro 200 nasimulovanych sprsek
iniciovanych protony (¢ervend) a 200 nasimulovanych sprsek iniciovanych jadry zeleza (modrd),
véechny s energii primarni ¢astice 10'® eV.
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Obr. 2: Histogram s hodnotami X,,,, v intervalech po 10 g/cm? pro 200 nasimulovanych spriek
iniciovanych protony (¢ervend) a 200 nasimulovanych sprsek iniciovanych jadry Zeleza (modrd),
véechny s energii primarni ¢astice 1085 eV.
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Xinax, E = 10"° eV
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Obr. 3: Histogram s hodnotami X4, v intervalech po 10 g/cm? pro 200 nasimulovanych spriek
iniciovanych protony (¢ervend) a 200 nasimulovanych sprsek iniciovanych jadry zeleza (modrd),
viechny s energii primérni ¢astice 10195 eV.
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Obr. 4: Histogram s hodnotami X, v intervalech po 10 g/cm? pro 200 nasimulovanych sprsek
iniciovanych protony (¢ervend) a 200 nasimulovanych sprsek iniciovanych jadry zeleza (modrd),
viechny s energii primarni ¢astice 1020 eV.
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