Ceské vysokée uCeni technické v Praze
Fakulta jaderna a fyzikalné inZenyrska

Katedra fyziky

Detekéni techniky uzivané pri studiu
vysokoenergetického kosmického zareni
resersSni prace

Nykli¢ek Michal

Vedouci prace: Prof. Ing. Peter Lichard, DrSc.
Konzultant: Ing. Karel Smolek

akademicky rok 2005/2006



Obsah

1. Uvod
2. Historie
3. Déleni kosmického zatreni
4. Primarni kosmické zateni
4.1 Slozeni
4.2 Energetické spektrum
4.3 Staii kosmického zateni
4.4 Mozné¢ zdroje vysokoenergetického kosmického zatreni
4.5 Urychlovaci mechanismy
4.5.1 Statistické urychlovani
4.5.2 Pfimé urychlovani
4.5.3 Urychlovaci modely pro energie nad 10 EeV
4.6 Sifeni kosmického zafeni
4.7 Magnetické pole Zem¢
4.8 GZK mez
5. Sprsky sekundarniho zéateni
5.1 Uvod
5.2 Elektron-fotonova sprska
5.3 Hadronova sprika
5.4 Mionova sprska
5.5 Cerenkovovo zafeni
5.6 Experimentalné urCované vlastnosti EAS
5.6.1 Elektronova lateralni distribu¢ni funkce
5.6.2 Mionova lateralni distribu¢ni funkce
6. Zpusoby detekce
6.1 Zékladni déleni
6.2 Pouzivana technika
7. Experimenty na detekci kosmického zaieni
7.1 Experimenty zaloZené na pozemni detekci
7.1.1 Haverah Park
7.1.2 Yakutsk
7.1.3 AGASA
7.1.4 SUGAR
7.1.5 AMANDA
7.1.6 IceCube
7.1.7 ANTARES
7.1.8 CZELTA
7.2 Experimenty zaloazené na atmosférické detekci
7.2.1 Fly's Eye
7.2.2 HIRes
7.2.3 HESS
7.3 Experimenty kombinujici atmosférickou a pozemni detekci
7.3.1 AUGER

10
10
11
11
12
13
13
14
15

16
17
17
18
19

20
20

22
24

25
26
27
28
28
29
29
29

30
31
33

34



8. Zavér
9. Reference

35
36



1. Uvod

Na zemékouli dopadd z vesmiru neustdle mnozstvi nejriizngjSich castic z kosmu,
jejichz energie jsou velmi vysoké. Nékteré energie jsou vsak prili§ vysoké — dokonce vyssi
nez ocekava teorie. Zakladni otdzky tykajici se studia kosmického zafeni se tedy toci kolem
energii kosmického zateni. Jsou to predevsim otazky :

e jakymi mechanismy jsou ¢astice schopné ziskavat nejvyssi energi

e prahova energie — zda existuje maximalni energie, kterou mohou ¢astice ptichazejiciz
vesmiru ziskat

@ jakou roli hraje energie kosmického zateni v celkové energetické bilanci vesmiru

Dalsi dilezité poznatky, které se snazime ziskat o kosmickém zafeni, se tykaji
energetického spektra, chemického slozeni, atd. Dale se snazime poznévat, jak se kosmické
zafeni $ifi vesmirem (jeho cesta od zdroje na zemsky povrch).



2. Historie

Zacatek vyzkumu kosmického zatreni (viz [4]) sahd do pocatku 20. stoleti, kdy védci
nebyli schopni vysvétlit, pro€ i silné stinéné ionizacni komory stdle zaznamendvaji radiaci.
Domnivali se proto, ze jde o zbytkovou radiaci ze zemského povrchu. VSeobecné se
ptedpokladalo, ze pokud by se ioniza¢ni komora vynesla do dostatecné vyse nad zemsky
povrch, tak by se radiace snizila, ¢i by upln€ vymizela.

V roce 1912 uskutecnil Viktor Hess (obr. 2) pokus, kdy vynesl elektroskop (viz.
obr.1) v balonu do vysky zhruba 5 km nad zemsky povrch. Podle v§eobecného nézoru, ze by
se radiace méla sniZit, by mélo dochédzet k pomalejSimu vybijeni elektroskopu. Stal se ale
opak — k vybiti elektroskopu doslo dokonce 9x rychleji, nez na zemském povrchu. Jediny
mozny zaveér tedy byl, Ze zdroj radiace musi byt mimo Zemi. Doslo tedy k objevu kosmického
zafeni. Za tento objev obdrzel v roce 1936 Viktor Hess Nobelovu cenu.
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Obr. 2 — Viktor Hess

Tim zacala historie vyzkumu kosmického zéateni. V roce 1922 Dimitryj Skobelzyn za
pouziti mlzné komory zaznamenal prvni stopu po kosmickém zafeni. Po objevu kosmického
zéateni vyvstaly dal$i otazky — co to vlastné kosmické zafeni je a jaké ma charakteristiky.
V roce 1928 Robert Andrews Millikan (nositel Nobelovy ceny za fyziku z roku 1923) navrhl,
7e kosmické zateni je vysledkem formovani sloZzenych jader z primarnich protonii a elektront.
Ve 20. letech byly elektrony a ionizovany vodik jediné znamé ¢astice, které mohly poslouzit
jako stavebni kameny pro atomova jadra. Pfedpokladalo se, Ze tvofeni atomovych jader se
odehrava vSude ve vesmiru a vazebna energie uvolnénd ve form¢ gama zafeni predstavuje
kosmické zateni. V dasledku této hypotézy bylo kosmické zafeni povazovano za neutralni a
tudiz neovlivnéné zemskym magnetickym polem.

V roce 1932 Carl David Anderson (nositel Nobelovy ceny za fyziku z roku 1936)
studoval drahy kosmického zateni zachyceného mlznou komorou a objevil novou ¢&astici,
anticastici k elektronu, kterd byla pozdéji nazvana pozitron.

Dulezity poznatek o kosmickém zatreni objevil v roce 1933 Arthur Compton (nositel
Nobelovy ceny za fyziku z roku 1927). Podatfilo se mu jednoznac¢né prokazat, Ze intenzita
kosmického zafeni zavisi na zemépisné Siice. Z tohoto poznatku vyplynulo, Ze kosmické
zafeni je tvofeno prevazné nabitymi Casticemi.

Dalsi elementarni ¢astici, ktera byla objevena v kosmickém zateni, byl mion. Stalo se
tak v roce 1937 a podafilo se to C.D. Andersonovi a Sethu Neddermeyerovi. Pozitron a mion
byly prvni subatomarni ¢astice objevené z kosmického zéieni. Tyto objevy piispély ke vzniku
fyziky elementérnich ¢astic.



Velmi dilezitym milnikem v historii kosmického zafeni
se stal rok 1938, kdy Pierre Auger (obr. 3) a Ronald Maze ve
své patizské laboratofi zjistili, ze Castice z kosmického zéfeni
ve vzdalenosti 20 cm ptichazeji v ¢asové koincidenci. Pozdéji,
pii dalSich experimentech v Alpach, byla koincidence castic
kosmického zafeni pozorovéna i ve vzdalenostech 200 m. Tyto
vysledky vedly Augera k zavéru, Ze kosmické zateni dopadé na
zemsky povrch ve sprskdch — tzv. sekundarnich sprSkach
kosmického zéafeni. Na zdkladé¢ téchto méfeni Auger
predpokladal, Ze pozoroval spriku s energii okolo 10°eV, coz
bylo deset milionkrat vice nez cokoliv znamého predtim.

Na zékladé Augerova objevu sprsek sekundarniho zafeni

Obr. 3 — Pierre Auger byla vyvinuta snaha o konstrukci detektoru, ktery by detekoval
pravé takovéto spriky. V roce 1946 zacaly dvé skupiny (v USA
— vedouci Bruno Rossi, v Rusku — vedouci Georgi Zatsepin) provadét experimenty na detekci
sprsek sekundarniho zafeni. Byl zkonstruovan prvni plosny detektor na detekci kosmického
zareni.

V roce 1949 Enrico Fermi (nositel Nobelovy ceny za fyziku z roku 1938) pfisel s
teorii vysvétlujici urychlovaci mechanismy pro kosmické zéareni. Fermi piedpokladal, ze
protony jsou ve vesmiru urychlovany pohybujicimi se magnetickymi mlhovinami.
Ptredpokladal také, ze vybuchy supernov mohou fungovat jako vesmirné urychlovace, ale
samy nedokazou castice urychlit na nejvyssi energie.

Na zacatku 60. let 20. stoleti, Arno Penzias a Robert Wilson objevili mikrovinné
reliktni  zéfeni. Kenneth Greisen, Vadem Kuzmin a Georgi Zatsepin zjistili, ze
vysokoenergetické kosmické zafeni mulZze interagovat s fotony reliktniho zafeni. Tato
interakce redukuje jejich energii. Napf. proton, ktery urazi velkou intergalaktickou vzdéalenost
nemuZe mit energii vy$si nez 5x10'° eV.

Prvni vysokoenergetickd Gastice s energii vétsi nez 10%° eV byla pozorovéana v roce
1962 a podaiilo se to Johnu Lidsleymu pii experimentu Volcano Ranch Array v Novém
Mexiku. 15.10. 1991 experiment Fly’s Eye v USA detekoval &astici s energii 3,2x10% eV. Je
to doposud nejvice energeticka Castice zaznamenana v historii. DalS§i vysokoenergeticka
Castice byla zaznamenana v roce 1994, kdy experiment AGASA (Japonsko) a Yakutska
skupina (Rusko) oznamili &astici s energii 2x10%°eV.




3. Déleni kosmického zareni

Kosmické zateni rozd€élujeme do dvou zékladnich skupin:

1. Primarni kosmické zareni
2. Sekundarni kosmické zareni

Primérni kosmické zaieni:

Jedna se o Castice prichdzejici k nam z vesmiru, dokud neza¢nou interagovat s hmotou
— konkrétné v zemské atmosféie.

Sekundarni kosmické zafeni:

Vznika interakci primdrniho kosmického zéafeni s hmotou. Na zemském povrchu
detekujeme prevazné Castice sekundarniho kosmického zateni.
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Obr. 4 — Schematickeé znazornéni sireni kosmického zareni od zdroje az po dopad na Zemsky
povrch.



4. Primarni kosmické zareni

Primarnim kosmickym zafenim (viz [1,3,4]) rozumime castice urychlené nékde ve
vesmiru dokud neinteraguji s hmotou a nevytvoifi sekundéarni Castice. Tyto Castice ziidka
dopadaji na zemsky povrch.

4.1 Slozeni

Primarni kosmické zafeni je z pfevazné vétSiny tvoreno protony — 90%, dale je zde 7%
a Castic, 1% té€z8ich jader, 1% elektronll a pozitronli a mala ¢ast foton.

U energii v oblasti TeV (10" eV) — PeV (10" eV) je slozeni odlisné. Kosmické zaieni
se v této energetické oblasti skldda ptiblizné z 50% z protond, 25% z a ¢astic, 13% z jader
CNO (uhlik, dusik, kyslik) a 13% Zzeleza. Elektrony tvoii ~ 10> % a fotony 107 %
kosmického zéafeni.

Na Zemsky povrch dopadaji ¢astice kosmického zareni vzniklé mimo nasi slune¢ni
soustavu (dale oznaCované pouze jako "kosmické zareni") a Castice pochazejici z nasi
slune¢ni soustavy (jednd se tedy o tzv. slunecni zéafeni). Celkové slozeni zafeni (viz. obr.5),
pochazejiciho mimo a z nasi slune¢ni soustavy, je téméf podobné, ale najdeme zde vsak
nékolik rozdilti. U kosmického zafeni je vétsi vyskyt jader °Li, “Be, B nez u sluneéniho
zéfeni. Vyskyt jader *°Fe je shodny u obou zafeni. Jadra 'H a “He se naopak o ndco vice
vyskytuji ve slune¢nim zateni.

Lze ptedpokladat, ze pii vzniku méla ob¢ zafeni stejna chemické slozeni. Pfi Sifeni
mezihvézdnym prostorem dochazi k interakcim s riznymi ¢ésticemi a tézsi jadra se rozpadaji
na leh¢i. Diky delsi draze, kterou musi kosmické zafeni urazit nez dosdhne Zemé, se v
kosmickém zafeni vyskytuje vice lehCich jader nez v zatfeni slune¢nim.
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Obr. 5 — Pomér zastoupeni prvki v kosmickém a ve slunecnim zareni. Na x-ové ose je
vyneseno atomoveé cislo, na y-ové relativni zastoupeni.



4.2 Energetické spektrum

Energie astic primarniho kosmického zafeni se pohybuje od 10° eV do cca 10% eV.
(Pro porovnani: nejenergetiCtéjsi Castice pripravené clovékem v urychlovacich dosahuji
energii fadové 10'* eV.). Dolni energeticka mez je dana existenci slune¢niho vétru. Ten je
tvofen pohybujicimi se nabitymi ¢asticemi, které vytvareji magnetické pole. Toto pole
zabraiiuje naprosté vétSiné kosmického zéafeni - nabitym cCasticim, aby viibec pronikly do
slune¢ni soustavy.
Diferencidlni energetické spektrum c¢astic dopadajicich na Zemi (obr. 6) se fidi
ptiblizné vztahem:
N g, (4.1)
dE
kde N je pocet dopadajicich Castic a E je jejich energie. a je konstanta, ktera odpovida
Sirokému rozsahu energii. Od energii, kdy se Castice stavaji ptiblizné relativistické do oblasti
energii PeV je o ~ 2,6. Od 1 PeV do 10 EeV (10" eV) je o ~ 3. Mezi 10 EeV az do oblasti
priblizn¢ 40-50 EeV je a ~ 2,6. U ¢astic s energii vétsi nez 50 EeV uz dochézi k rozportim,
nebot’ z vysledkli ne€kterych experimentti vyplyva, Zze zde je energetickd mez, kterd neni
ptekrocena. Naopak jiné experimenty ukazuji, Ze energetické spektrum pokracuje dale.
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Obr.6 — Diferencialni energetické spektrum kosmického zareni.



Pocet castic dopadajicich do zemské atmosféry je u Castic s nejniz§imi energiemi
(~10° eV) pomémé vysoky — 10 000 m™ s, Tento tok pomalu klesa s rostouci energii (u
energii 10" eV je to piiblizné 1 &astice m™ s™) az do energii kolem 10'® eV. Tato oblast
spektra se nazyva "koleno" (angl. knee). V této oblasti dopada p¥iblizng 1 &astice m™ sec™.
Dale zac¢ina byt pokles poctu ¢astic strméjsi. Tato oblast spektra ("koleno") miize souviset se
zménami ve slozeni primérniho kosmického zafeni. Ne&které experimenty ukazuji na
vzristajici podil zeleza a jinych tézSich jader v této oblasti. V soucasné dobé se véri, ze
vysvétleni toho efektu je dano tzv. "laky box" modelem galaxie. V tomto modelu se mohou
castice voln¢ pohybovat difiznim pohybem uvnité galaktického objemu. Kdyz dosahnou
hranice galaxie, nékteré z nich mohou uniknout energeticky zavislou cestou. Timto miize byt
vytvofena zména ve sklonu spektra.

S vét§imi problémy se oviem setkivame v oblasti energii vyssich nez 10" eV. Tok
Gastic s témito energiemi je zhruba 1 &astice km™ rok™'. Tato oblast spektra se nazyva "kotnik"
(angl. ankle). Ubytek &astic v této &asti spektra zadina byt opét o néco pomalejsi. Velkym
problémem v této oblasti spektra je, ze zde neni v disledku malého toku k dispozici
dostate¢n¢ dobrd statistika. Tento jev opét neni (tak jako "koleno") uspokojivé vysvétlen.
Dokonce podle stavajicich teorii by se nemélo kosmické zareni s takovymito energiemi
(pfesngji pro protony s energiemi nad 5x10'" eV) vyskytovat viibec. Piesto bylo zaznamenano
nékolik pfipadi, kdy energie tuto teoretickou mez piekracovaly.

4.3 Stari kosmického zareni

Z faktu, Ze stfedni volné draha (pokud nebude feceno jinak, bude v nasledujicim textu
pouzivana obvykla konvence uvadét stiedni volnou drahu A ¢éstice v prostiedi s hustotou p
jako p * A v jednotkach grem™) pro 3tépeni t&7kych jader je fadové 10 g-em™, miZeme
predpokladat, ze primérna vzdalenost urazena kosmickym zafenim mezihvézdnym prostorem
nemize byt v&tsi nez 5 g-em™. Za piedpokladu, Ze primérna koncentrace kosmického plynu v
galaxii je 1 jadro na cm’, dostaneme pramérné stafi primarniho kosmického zafeni okolo
3x10° let. Kdyby byla koncentrace 0,01 jader na cm’, tak by primémé stafi primarniho
kosmického zateni bylo 3x10° let.

Vzhledem k tomu, Ze koncentrace kosmického plynu v galaktické roviné je mnohem
vétsi nez koncentrace v jinych oblastech galaxie, tak horni limit pro pramérné stari
primarniho kosmického zafeni je fadové 10° let.

Kdyby byla ¢astice vyprodukovana v centru galaxie a unikala by po ptimce k hranici
galaxie, jeji staii by bylo okolo 3x10* let. Tento fakt jednoduse ukazuje na dilezitost difize.
Také je patrné, Ze staii primarniho kosmického zateni je zavislé na energii.

4.4 MozZné zdroje vysokoenergetického kosmického zareni

V soucasné dobé se predpokladda, Ze vysokoenergetické kosmické zatfeni vznika a je
urychlovano v aktivnich kosmickych objektech jako jsou napt. supernovy, pulsary, galakticka
jéadra obsahujici ¢erné diry, kvasary (obr. 8), radio galaxie. V podstaté lze tyto zdroje rozdélit
do tii kategorii:

Do prvni kategorie patii velké rozlehl¢ objekty, naptiklad celé galaxie ¢i velka oblaka
mezigalaktického plynu, v nichz dochazi k postupnému urychlovani castic. Zakladni
mechanismus tohoto urychlovani navrhl jiz v roce 1949 Enrico Fermi.

Do druhé kategorie lze zatradit zdroje, v nichz probihaji vice ¢i méné katastrofické
procesy. Jedna se vétSinou o pomérné kompaktni objekty a ¢astice jsou v nich urychlovany
jen v jediném kroku. Lze sem zatadit supernovy, aktivni galaktickd jadra, akre¢ni disky u
neutronovych hvézd a v neposledni fad€ i procesy probihajici v souvislosti se zablesky zateni
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gama. At jiz je fyzikélni podstata zdroji zableski gama jakakoli, dochazi k produkci gama
fotonil pravé interakci ultrarelativisticky urychlenych ¢astic s okolnim prostiedim (a Castice
kosmického zafeni nejsou nic jiného nez ultrarelativisticky urychlené ¢astice). Dle stavajicich
teorii miize ve vSech téchto zdrojich pfi idedlnim nastaveni parametrii dochazet k urychleni
&astic na energie v&tsi nez 102 eV.

Do tfeti kategorie patfi tzv. exotické urychlovace. Sem patii napiiklad dosud
nenalezené topologické defekty z ranych fazi vesmiru jako jsou kosmické struny, doménové
stény, magnetické monopdly a podobné. Pfi jejich sraZkéch ¢i anihilaci mohou vzniknout
supertézké Castice, jejichz existenci predpovida supersymetricka teorie SUSY. Tyto ¢astice by
mély mit energie az 10** eV a jejich rozpadem by mély vznikat typicky desetitisice baryoni a
mezond s potiebnymi energiemi (tedy nad 10*° eV), které mohou dopadnout aZ na Zemi. Pi
téchto procesech mohou vznikat i fotony a neutrina s podobn¢ velkymi energiemi. Extrémné
energetickd neutrina se mohou srazet s pomalymi reliktnimi neutriny a vytvaret Castice Z
(intermedidlni bosony slabé interakce), jejichz rozpadem pak vznikd nékolik desitek ¢astic
véetnd protoni a elektrond s energiemi az do 10*' eV. Tato reakce je perspektivni zejména
kvili tomu, ze pomalych neutrin je vSude dostatek, a tak miize dochazet k rozpadu Z castic a
naslednému vzniku sprsek i v "kosmologicky malych" vzdalenostech (fadové Mpc) od Zemé.

. 7 - Vuc Supenv Obr. 8 — Kvasar.
SN 1987A v roce 1987.

4.5 Urvchlovaci mechanismy

Urychlovaci mechanismy pro kosmické zatreni lze rozdélit do dvou zakladnich skupin:
e statistické urychlovani
e piimé urychlovani

4.5.1 Statistické urychlovani

V ptipadé¢ statistického urychlovani ¢astic je finalni energie ¢astice dosazeno postupne.
Proces, pii némz Castice ziskava finalni energii zabere spoustu ¢asu, mnohdy 10 000 let.
Zakladni mechanismus tohoto urychlovaciho modelu navrhl v roce 1949 Enrico Fermi. Fermi
predpokladal, Ze ¢astice jsou urychlovany kolizemi s magnetickymi mlhovinami v galaxii.
Energie takovychto magnetickych mlhovin je mnohem vétsi nez energie ¢astice kosmického
zafeni, kterd s nimi ptichazi do styku pfi urychlovacim procesu.

Proved’'me analyzu 1-dimenziondlni srazky mezi ¢astici o hmotnosti m, pohybujici se
rychlosti v nardzejici do magnetické mlhoviny pohybujici se rychlosti V. Pfedpokladejme, ze
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mlhovina méa nekone¢nou hmotnost a rychlost hmotného stiedu systému ¢astice-mlhovina je
proto rovna V. Mohou nastat dva piipady srazky castice s magnetickou mlhovinou:

e "head-on" kolize

e "catch-up" kolize

V ptipadé€ "head-on" kolize je maximalni zména energie ¢astice rovna:

AE=2y" ﬂ[zﬁj, (4.2)
C C C

kde  yo——t (4.3)

NI+ e? .

V tomto piipad¢ je 4E > 0 a Castice tudiz ziskava energii.

V ptipadé "catch-up" kolize je zména energie castice rovna:

M:—zyzﬂ(ﬁ—z) (4.4)
C C C

V tomto ptipadé je AE <0 a Castice tedy energii ztratila.

Je jednoduché wukazat, ze pravdépodobnost "head-on" kolize je vEétsi nez
pravdépodobnost "catch-up" kolize. Pravdépodobnost "head-on" kolize je imérna (v+V)/V,
pravdépodobnost "catch-up" kolize je umérna (v-V)/V. Lze také ukazat, ze primérnd energie
ziskana pii jedné kolizi je rovna 4y°(V/c)’. Jestlize R je pocet kolizi za sekundu, ma rychlost
zmény energie v case exponencialni vzrist:

E(t)=E, " kde r=[4R(V /c)’]". (4.5)
Maximalni energie, kterou miize Castice ziskat, je tedy limitovana ¢asem 7, ktery castice
stravi v urychlovaci oblasti. Lze také ukazat, ze pocCet Castic s energii £ je roven
N(E)=E™ "1, (4.6)
Problém tohoto modelu je, Ze V je daleko mensi nez rychlost svétla ¢ a ze stfedni volna draha
pro kolize s magnetickymi mlhovinami je fadove 1 pc.

Jestlize oznacime ¢, prumérny cas pro urychlovani a 7, primérny ¢as pro unik Castice z
urychlovaci oblasti, bude mit diferencialni energetické spektrum tvar J(E) ~ E”7, kde
y=1+t,/tp. Z experimentll vime, ze y ~ 2, tudiz akceleracni Cas t, musi byt pfiblizné roven
unikovému ¢asu 7.

Pro urychleni protonti na energie fadové 100 EeV nachazime ve vesmiru velmi malo
kandidata.

4.5.2 Primé urychlovani

Ptimé urychlovani je jednordzové. Velmi dobrymi kandidaty pro ptimé urychlovani
jsou rotujici objekty s intenzivnimi magnetickymi poli, jako napf. neutronové hvézdy. Ty maji
typické pole na povrchu 10° T, polomér fadové nékolik kilometri a rychlost rotace ~ 30
ota¢ek za sekundu. Indukuji elektricky potencial fadové 10" V. V takovémto poli mize byt
castice urychlena na vysokou energii. Napf. neutronovd hvézda v Krabi mlhoviné mize
urychlit jadra Zeleza na energie piiblizné¢ 1 EeV a protony na energie ptfiblizné¢ 50 PeV. V
ptipad¢, Ze se magnetické pole nachazi v tésné blizkosti neutronové hvézdy, jsou dosazitelné
energie ¢astic malé, coz je dusledkem energetickych ztrat.

Jiny mozny zdroj ptimého urychlovani jsou akre¢ni disky okolo cernych dér.
Piedpoklada se, Ze mohou vygenerovat elektricky potencial fadové 10" V. Hlavni otazkou je,
jak daleko od cerné diry se elektricky potencial vyskytuje. Jestlize je elektricky potencial
velmi blizko, pfima akcelerace dosdhne energii okolo 10 PeV.
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4.5.3 Urychlovaci modely pro energie nad 10 EeV

V poslednich letech se objevuji modely vysvétlujici spektra kosmického zéareni v
oblasti nad 10 EeV. Tyto modely maji specifické pfedpovédi o sloZeni kosmického zéteni.

Tyto modely vysvétluji kosmické zéaieni s energiemi nad 10 EeV jako vysledek
rozpadii supertézkych fundamentélnich objektd. V dasledku vysokych kinetickych energii
uvolnénych timto rozpadem neni nutné zadné dalsi urychlovani. Tyto supertézké objekty jsou
typicky exotické nestabilni objekty pochazejici z rané¢ho stadia vesmiru. Ptikladem takového
objektu je monopolium, které je, podobné jako atom vodiku, sloZzeno z monopole-
antimonopolového paru, nebo supravodiva kosmicka struna.

Dal$im moznym zdrojem urychleni jsou Sokové viny (shock waves) pochazejici ze
supernov. Maximalni dosaZiteln4 energie zavisi na Case, po ktery je Castice urychlovana, a na
gyromagnetickém poloméru ¢astice. Ze znamych parametrii pro supernovy je max. energie
dosazitelna timto urychlovacim procesem okolo 1 PeV. Sokova vlna miize urychlit &astice na
vetsi energie, pokud se prodlouzi ¢as urychlovani, nebo se zvysi dosah této viny. Jokipii a
Morfill poukézali na to, Ze muze existovat Sokova vlna s galaktickymi rozméry a galaktickym
stafim. Ukazali, Zze pokud by takovato vina existovala, dokazala by urychlit ¢astice na energie
vysSi nez 100 EeV.

4.6 Sireni kosmického zareni

I kdyZ ma castice kosmického zareni dostate¢nou energii na to, aby se dostala z
oblasti, v niZ byla urychlena, nemusi se dostat az k Zemi. Po urychleni uvnitf nasi galaxie
musi C¢astice cestovat skrze mezihvézdny prostor, aby dosdhla zemské atmosféry. Pokud
¢astice pochazi z jiné galaxie, musi nejprve proletét skrze galaxii, v niz byla urychlena, dale
skrze mezigalakticky prostor a nakonec mezihvézdnym prostorem nasi galaxie.

Mezihvézdny prostor obsahuje mlhoviny neutradlniho a ionizovaného plynu — hlavné
vodiku. Tento plyn je ionizovan hvézdnym zafenim. Na prichod c¢astic kosmického zareni
mezihvézdnym prostorem maji vliv 1 chaoticka a regularni magneticka pole a reliktni zafeni
(slozené z fotonl zbylych po velkém tiesku).

Regularni i1 chaotickd magnetickd pole maji stejnou magnetickou indukci — (1+3) x
10" T. Regularni magneticka pole lei v roving galaxie a sméfuji ke galaktické Sifce 90
Chaotickd magnetickd pole jsou produkovdna v magnetickych mlhovinach diky toku
ionizovan¢ho plynu.

Trajektorie ¢astic kosmického zafeni jsou zakiivovany a rozptylovany reguldrnimi a
chaotickymi magnetickymi poli a diky tomu je pohyb kosmického zateni v galaxii diftzni.
Charakteristickd délka pro magnetickou odchylku je ddna Larmorovym polomérem:

_E 1

Y e cBZ’
kde R, je v m, energic E/e v eV, magnetickd indukce B je v T, protonové Cislo ¢astice je
oznaceno Z a c je rychlost svétla ve vakuu. Céstice prochézejici skrz magnetickou mlhovinu
délky / bude mit tthlovou odchylku //R;. Castice s energii niz§i nez PeV se miize "zamotat" v
magnetickém poli a znaén¢ tak zménit svlij smér letu. Takovéto Céstice se tedy pohybuji
difiznim pohybem se stfedni volnou drdhou rovnu stiedni vzdalenosti mezi magnetickymi
mlhovinami. U vysSich energii je thlova odchylka maléd. Pokud N je pocet nezavislych kolizi,
tak:

(4.7)

N=(R, /1Y. (4.8)
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Vzhledem k tomu, ze R; je zavislé na E, tak pocet kolizi potfebnych k velké uhlové odchylce
je tm&my E’ a stfedni voln draha je také uméma E° . Efekt magnetickych poli je tedy maly
pro Castice s energiemi £ > [EeV.

Krom¢ zakiiveni trajektorii ¢astic kosmického zafeni dochazi pii pohybu skrze
mezihvézdny prostor i ke ztratam energie. Pfiinou jsou pievazné srazky Castic s reliktnim
zafenim, popf. srazky se zafenim radiovym a infradervenym. Castice kosmického zafeni
(nejcastéji protony) se pohybuji relativistickymi rychlostmi a zakonité se na nich projevuji
efekty specidlni teorie relativity. Ve svém klidovém systému Castice "vidi", Ze foton
reliktniho zafeni ma veliky modry dopplerovsky posuv a stava se tak pro ni gama fotonem, na
kterém se potom castice U€inné rozptyluje a ztraci energii - obvykle vyprodukovanim pionu.

Obdobn¢ interaguji 1 t¢z8i jadra, ktera se na fotonech nejprve roztiisti. Také
vysokoenergetické gama fotony mohou srdzkami produkovat elektron -pozitronové pary.

4.7 Magnetické pole Zemé

Trajektorie Castic kosmického zafeni jsou ovlivilovany nejen magnetickymi poli pfi
prichodu mezihvézdnym prostorem, ale i magnetickym polem Zemé (obr. 8). Velikost
magnetického pole Zemé je na zemském povrchu od 3x107 T v oblasti Jizni Ameriky a Jizni
Afriky az do 6x10° T okolo magnetickych polii v severni Kanadé a jizni Australii.
Magnetickym polem Zemé jsou ovlivnény prevazné nizkoenergetické nabité Castice
kosmického zéateni.

Sitkovy efekt:

1190° ) 1{0°
1190°

kde 1(90°) a 1(0°) jsou toky kosmického zafeni ve vyice 10 km na polu a na rovniku. Na
geomagnetickém rovniku je tok castic kosmického zafeni minimalni, se vzristajici mag.

$itkou roste, az na 40 geomagnetické §itky dosahuje maxima, dale je konstantni.
Vychodo-zapadni asymetrie:

~0,36, (4.9)

1,-1
£ r~0,.25, (4.10)
1,+1,
kde I; a Iy jsou toky kosmického zareni jdouci ze zapadu a z vychodu. Ze zapadu je
detekovano vice ¢astic nez z vychodu.

South magnetic
pole

_° Compass

Charged particles
from sun enter earth’s
magnetic field
Protons trapped in

\nrtlll
Pole “

=

South
Pole
outer radiation belts

North magnetic ; \ South geographic
pole I bS] pole

/ fa)
Copyright © Addison Wesley Longman, Inc. Copyright @ Addison Weslay Langman, Inc.

Obr. 8 — Magnetické pole Zeme.
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4.8 GZK mez

Jak uz bylo uvedeno, u Castic kosmického zareni dochéazi pii srazkach s reliktnimi
fotony k energetickym ztratam. V roce 1966 K. Greisen, G. T. Zacepin a V. A. Kuzmin
zjistili, ze Ize diky energetickym ztratdm stanovit maximalni energii, kterou mize mit Castice
pfichazejici z velké vzdalenosti. Na jejich pocest byla tato mez nazvand GZK cutoff.
Existence ¢i neexistence GZK meze je jedna z fundamentdlnich otazek dneSniho studia
kosmického zéteni.

Bylo vypocitano, ze pro pfilétajici protony ze vzdalenosti vétSich nez 100 Mpc je
maximéalni mozna energie 5x10'” eV (viz. obr. 10). Tato hodnota GZK meze je zptisobena
postupnymi srazkami protonti s reliktnimi fotony. Ty jsou pak pficinou snizeni energie
protonll azZ pod mez GZK.

* niw
y+p — A -
pr
7t - vﬂ,u+ - vﬂﬁlvef
72'0 —> Va4

Obr.9 — Hlavni procesy vedouci k energetickym ztratach castic kosmického zarent pri
interakcich s reliktnimi fotony

Detekujeme-li tedy kosmické zafeni s energiemi vétSimi nez je mez GZK (coz
skutecné, byt ziidka, detekujeme), jsou mozné jen dva typy vysvétleni.

1) Zdroje extrémné energetického zatreni jsou "blizko" Zemé (tedy do 100 Mpc), v
takovém piipadé vSak zatim nevime, o jaké zdroje se jednd. VySe diskutované zdroje totiz
bud’ nejsou dost blizko (radiové galaxie) anebo jejich parametry nejsou idealni (neutronové
hvézdy). V blizkosti kompaktnich objektl navic dochazi k poklesu energie ¢astic kosmického
zéafeni vyzafovanim synchrotronového zareni. Ve hie tedy zatim zistavaji jen exotické zdroje
zateni, jako jiZ zminované topologické defekty ¢i zatim neznamé typy ¢éstic.

2) Zdroje jsou v kosmologickych vzdalenostech a GZK limit je vypocten Spatné. To
mize mit vSak jen velmi fundamentdlni pfiCiny - spekulativni teorie, které byly zatim
piedlozeny, se pokouseji mez GZK zvysit kvantoveé-gravitatnimi korekcemi vychazejicimi ze
superstrunové teorie, anebo tvrzenim, Ze lorentzovska transformace neni "zcela presné
invariantni", a tedy specialni teorie relativity je "trochu" Spatn¢.

1022

Encrgie (V)

1021

1020

1019

L L L
109 1ol 102 1073 104
Uradend vzdilenost od adroje (Mpc)

Obr. 10 — Zavislost energie na urazené vzdalenosti od zdroje.
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5. Sprsky sekundarniho zareni

5.1 Uvod

Po vstupu Castice primarniho kosmického zafeni do zemské atmosféry je velka
pravdépodobnost, ze tato Castice zainteraguje. Jakmile se tak stane, vznikne sprska
sekundarniho zafeni (EAS — extensive air shower). (viz [1,4]) Prvni interakce se uskute¢ni
piiblizné ve vysce 30 km nad zemskym povrchem. EAS je tvofena velkym mnozstvim ¢astic
(miliony az miliardy). Pocet téchto Castic zavisi na energii primarni ¢astice, na nadmoiské
vysce a na fluktuacich ve vyvoji EAS. Pocet Castic v EAS roste, dokud priimérnéd energie
ptipadajici na ¢astici neklesne pod 80 MeV. V tomto bod¢ interakce nevedou k tvorbé novych
Castic, ale k absorpci a EAS zacina "vymirat". Tento bod je znam také pod nazvem maximum
EAS. EAS vypada jako "livanec" relativistickych ¢astic pronikajicich atmosférou rychlosti
svétla. Po dopadu na zemsky povrch mize mit sprSka primér az stovek metri, v zavislosti na
energii primarni &astice. EAS miize pii dopadu na zemsky povrch zasahnout az desitky km®,

Na zemském povrchu detekujeme prevazné sekundarni castice. Pomoci sekundarnich
castic se pokousSime zjistit vlastnosti primarni ¢astice — smér piiletu, energii a chemické
slozeni (atomové ¢islo).

Slozeni EAS zélezi na primarni ¢astici kosmického zareni. Pokud byl primarni ¢astici
foton, tak bude EAS obsahovat ¢, ¢” a y. Pokud priméarni &astici bylo n&jaké jadro, tak EAS
bude navic obsahovat i miony, neutrina a hadrony (protony, neutrony a piony).

EAS tak mizeme rozdélit na 3 dilezité komponenty (obr. 11 +12). Jsou to:

e hadronova sprska
e clektron-fotonova sprska
® mionova sprika
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Obr. 11 — Vyvoj EAS a rozdeéleni na Obr. 12 — Zastoupeni jednotlivych
Jjednotlivé komponenty. komponent  EAS v  zavislosti  na

atmosfeéricke hloubce.
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5.2 Elektron-fotonova sprska

Zdrojem fotonii pro elektron-fotonové spriky jsou rozpady n’:

s y+y. (5.1)

Vysokoenergetické fotony produkuji elektron-pozitronové pary, které v dusledku
brzdného zafeni vyzatuji brzdné fotony. Ty produkuji dalsi elektron-pozitronové pary. Pocet
elektron-pozitronovych part a brzdnych fotonti poroste do té doby, dokud se ioniza¢ni ztraty
e’ + ¢ nestanou srovnatelné s radia¢nimi ztratami, tj. do té doby, dokud energie ¢ + €
nedosahne kritické hodnoty E. (pro vzduch asi 80 MeV).
elektron-pozitronovy par. Kazdy lepton z elektron-pozitronového paru bude mit v priméru
energii rovnou E,/2. Po dalii vzdalenosti R ¢” (¢i e) emituje brzdny foton s primérnou energii
Ey/4. Tento proces se dale opakuje. Po uraZeni vzdalenosti nR vznikne 2" ¢astic s primérnou
energii Ey/2". Tento proces vzniku ¢astic pokracuje do té doby, dokud energie Castice
neklesne pod prahovou energii E..

Prahova energie E. je definovana jako energie, pod niz pievazuji ztraty ionizaci nad
ztratami vzniklymi brzdnym zafenim. Pro fotony je to energie, kde zacind prevazovat
Comptoniv rozptyl nad tvorbou parti. Pod touto energii uz nevznikaji dalsi ¢astice, kromé
nizkoenergetickych elektron-iontovych part.

EAS tedy dosdhne svého maxima, kdyZ primérna energie ¢astic ve sprce je rovna
prahové energii. Celkovy pocet fotonl a eletroni v EAS je tedy dan pomérem EyE.. Lze
ukazat, ze pocet vzdalenosti R potfebnych k dosazeny maxima sprsky N, je dan vyrazem:

ln(EO/EC). (5.2)
In 2
Hloubka maxima sprsky ma tedy logaritmickou zavislost na energii iniciacni Castice a pocet
¢astic v maximu sprSky ma linearni zdvislost na energii iniciacni ¢astice. Pocet ¢astic Ny,
v maximu sprsky lze také ptiblizné urcit ze vztahu:

N =(1.1+1.6) E,[GeV]. (5.3)

. AN N N e crovs v v v ¥ v v 9
Z tohoto vztahu je vidét, Ze Castice s energii fadoveé EeV vytvoii sprSku tvofenou fadove 10
castic.

5.3 Hadronova sprska

Hadronova sprSka obsahuje pfevazné nukleony a piony. Tato slozka EAS se vyskytuje
az do okamziku, dokud energie nukleont neklesne na hodnotu nékolik stovek MeV. Protony
spotfebuji svoji energii na ioniza¢ni procesy. Neutrony vyvolavaji jaderné procesy, dokud se
nestanou pomalymi. Ty jsou pak zachycovany, nejvice jadry "*N.

Nez hadronové sprska dosahne svého maxima, chova se podobné jako sprska elektron-
fotonova. Maximum sprsky zavisi na detailech hadronové interakce a povaze primarni Castice.
Po dosaZeni maxima sprsky za¢ne velikost sprSky exponencielné klesat.

Hloubka prvni interakce zavisi na hadronové interakéni délce (hodronic interaction
lenght), ktera je 70 g/cm® pro protony a piiblizné 15 g/cm® pro jadra Fe (s energii fadoveé
interakci. Naslednd pozice maxima sprSky X,.. je silné¢ ovlivnéna fluktuaci pozice prvni
interakce a energetickymi ztratami, které zde vznikly. Pozice hloubky maxima sprsky, X,

zavisi na produktech neelastického ¢inného prifezu o™

p—air

a ,inelasticity K, definované
jako:
Ko E,—-F

= 5.4
E,+M, (54)
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inel
p—air

inel
p—air

jednotkach ¢ = 1). o a K maji pomalou energetickou zavislost. o roste s energii,

praveé kdyz K klesa. Proto sprSka bude mit stejny podélny vyvoj, jako kdyby az”ffm a K byly
konstanty. (Hodnota K pro proton s energii fadove PeV je piiblizng 0.4).

Protony maji mnohem vétsi stfedni volnou drahu (interaction length) nez tézka jadra,
proto je u nich vétsi fluktuace pozice prvni interakce.

Hadronové EAS jsou modelovany za pomoci rovnic, které popisuji jak nukleonové tak
i elektromagnetické komponenty sprsky a také popisuji mionovou a neutrinovou produkci
zpiisobenou rozpady piont.

Priblizné analytické¢ vyjadieni pro podélny vyvoj sprsky iniciované protonem,
zaloZeny na metodach Monte Carlo, je vyjadfeno touto rovnici:

,XO

Xmax
X-X 7 X  -X
N(X)=N_ |- —20 exp| —mx — = | 55
( ) maX(Xmax —Xoj p( 2/ j ( )

.....

souhlasu s experimentem Fly’s Eye — tedy s daty z realnych sprsek.

5.4 Mionova sprska

Miony produkované v EAS jsou velmi dulezité pii studiu chemického slozeni
primarniho kosmického zareni, protoze jejich pocet zavisi na atomovém Ccisle primarni
castice.

Zdrojem mionti v EAS jsou rozpady pionti:

+ + +
7[7 s i i" (5.6)
T+,
Pravdépodobnost, Ze se pion bude rozpadat, zavisi na:
e jeho energii
e na rozpadové délce, nez Castice zasahne zemsky povrch
e hustoté atmosféry

Ve vysce 5 km nad zemskym povrchem se m o energii mensi nez 30 GeV
pravdépodobnéji rozpadne nez zainteraguje. Ve vysSich nadmotskych vyskach, diky mensi
hustot¢ atmosféry, se energetické piony pravdépodobnéji rozpadaji, nez v nizSich
nadmoftskych vyskach. Nejenergictéjsi miony v EAS jsou tedy vysledkem rozpada
nejenergictéjSich piontt a ddvaji tedy informace o raném vyvoji sprsky. Takovéto miony se
nachdzeji velmi blizko osy EAS a jsou produkovany ve vySce 8 — 16 km nad zemskym
povrchem.

Pocet nizkoenergetickych (fddoveé GeV) a vysokoenergetickych (fadové TeV) mionti v
EAS zavisi na atomovém cisle primarni ¢astice. Uvazujme pro nazornost dvé rizné sprsky —
prvni iniciovanou priméarni &astici *°Fe a druhou iniciovanou protonem. P¥i interakci jadra
*%Fe je vytvofeno 56 individualnich EAS, kazda generovana nukleonem o primérné energii
Ey/56. Vysledné piony v kazdé EAS budou mit mensi primérnou energii nez v EAS
iniciované protonem o stejné energii. Mnoho z takovychto nizkoenergetickych pionti se
rozpadne na miony. T€z8i jadra vytvofi vice pionl. V oblasti PeV energii interakce Fe vytvofi
2krat vice nizkoenergetickych miond, které dopadnou na zemsky povrch, nez proton.

Nasledujici formule ukazujice pocet vysokoenergetickych miontt v EAS vytvofené
castici s atomovym Cislem A4:
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a B
N/l (> Emin ) = Kdsect Emin 1- Emin ) (57)
E. \E A E,/ A

kde Ein je v GeV, a =-0,757, f =525, K=14,5a O je obzorovyo uhel (zenith angle). Tento
vzorec je zaloZen na simulacich Monte Carlo a predpoklada © < 60 .

5.5 Cerenkovovo zareni

Elektrony v EAS generuji Cerenkovovo zafeni (obr. 13), pokud je jejich energie vyssi,
nez urcita prahova energie (E > E,i). Emin j€ 21 MeV na trovni moiské hladiny a roste az do
35 MeV ve vysce 7,5 km nad motskou hladinou.

Cerenkovovo zafeni vznika, pokud se nabita Gastice pohybuje danym prostiedim
rychleji, nez je rychlost svétla v daném prostiedi, tedy rychlost:

V= ¢ .
n(h)
kde ¢ je rychlost svétla ve vakuu a n(h) je index lomu v zéavislosti na nadmotské vysce.
Prahovou energii E,,;, (pro elektrony) 1ze urcit ze vztahu:
0,511

E . 25 (MeV) S=1-n. (5.9)
Pocet elektront s energii vétsi nez E,,;,, v maximu sprsky lze ziskat ze vztahu:

N(>E,, )=N./(1+E,_, /30), (5.10)
kde N, je celkovy pocet elektronii v maximu sprsky a E,,;, je v MeV.
Pro thel, pod kterym je emitovano ¢erenkovovo zateni, plati vztah:

(5.8)

cosO=—.  kdep=". (5.11)
pn c
Pocet fotonli na metr vygenerovanych ¢astici o energii £ lze zjistit za pomoci vztahu:
dN 2
L =dra|l- Luin %d}t , (5.12)
dl E A

kde 4 je vlnova délka svétla, a = 1/137 je konstanta jemné struktury.

Obr. 13 — Princip vzniku cerenkovova zdreni.
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5.6 Experimentalné urcované vlastnosti EAS

5.6.1 Elektronova lateralni distribué¢ni funkce

Jedna se o urceni hustoty nabitych Castic v EAS jako funkce vzdélenosti od osy
sprsky. Tato funkce, pozorovana v roviné kolmé k ose sprsky v urc€ité hloubce v atmosféte, je
umérna rozptylim elektrontl v atmosféte, které jsou dominantni v EAS. Hadronové interakce
lze zanedbat, protoze pificny moment hadronové interakce je pfiblizné konstantni

(< P l>=400 MeV /c¢). Kdyz zanedbame i miony, lateralni distribu¢ni funkce je velmi podobna

elektromagnetické kaskadé. Je nutné si uvédomit, ze tato funkce reprezentuje chovani
pramérné sprsky a fluktuace proto mohou byt velké.

p(ﬂz%f [sf} (5.13)

kde N je celkovy pocet elektronti v EAS, r; je Molierova rozptylova jednotka a funkce f je
pocitana pomoci elektromagnetické kaskadni teorie. Vice viz [1] str. 29.
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Obr. 14 — Tvar lateralni distribucni funkce, ktery urcili Nishimura, Kamata a Griesen.

5.6.2 Mionova lateralni distribu¢ni funkce

Pocet mionll ve sprSce iniciované hadronem zavisi na pravdépodobnosti, Ze se pion
rozpadne dfive, nez stihne zainteragovat, na energii pionu a na lokalni hustoté v atmosféte. Ve

vvvvvv

mionova lateralni distribu¢ni funkce je o néco plossi, nez pro elektrony. Mionova lateralni
distribucni funkce je dana vztahem:

P T '
P(F):18r°’75(1+—j ( e] mionii/ m’ . (5.14)

320 10°
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Obr. 15 — Porovnani lateralni distribucni funkce pro elektrony a miony.

Pobliz osy sprsky je pocet mionii piiblizné 50-100 krat mensi nez pocet elektront
(p,/p,=0,1 ve vzdalenosti 200 m osy sprSky), ale stava se dominantni komponentou ve

vzdalenosti 1 km. I kdyZ je primérna energie mionu vyssi nez primérna energie elektronu,
tak hustota miont ziistava nizka. Toto je dilezité pro konstrukci detektori.
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6. Zpusoby detekce

6.1 Zakladni déleni

Zpusoby detekce kosmického zareni (viz [1,2,3]) lze rozd€lit podle toho, zda
detekujeme primarni ¢i sekundarni kosmické zatreni nebo podle toho, kde detekci provadime.
Tudiz zplsoby detekce lze rozdélit na:

e piima detekce e pozemni detekce
e nepiima detekce e atmosféricka detekce

Prima detekce

Pro energie mensi nez 0,1 PeV je tok kosmického zareni dostatecné veliky, aby
umoznil pfimou detekci primarnich ¢astic. Techniky detekce jsou stejné jako se pouzivaji u
experimentl, které detekuji nepfimo vysokoenergetick¢ kosmické zareni. Kalorimetry ¢i
emulsni komory jsou umistény v balonech ¢i v satelitnich stanicich. Piimou detekci
dostavame velmi jasné informace o slozeni primarniho kosmického zéreni. Jako ptiklady
experimentll toho typu lze uvést experiment "Egg" na universit¢ v Chicagu a japonsko-
americky experiment JACEE.

Neprima detekce

V oblasti energii vétSich nez 0,1 EeV nelze kvuli nizkému toku detekovat kosmické
zafeni jinak nez na zemském povrchu a to nepiimo — detekci ¢astic z EAS. Z naméfenych
vlastnosti EAS Ize uréit parametry dopadajici c¢astice. Na zdkladé analogii s dobfe
proméfenymi experimenty na urychlovacich a na zakladé analyzy mnohacésticovych (Monte
Carlo) simulaci Ize urcit energii primarniho kosmického zareni s ptesnosti na n¢kolik procent
a navic lze i odlisit, zda se jedna o extrémné energeticky foton, proton ¢i tieba o t€z§i jadro.

Pozemni detekce

Jedna se o rozlehlé pole detektorti, pfevazné scintilacnich a ¢erenkovovych. Velkou
vyhodou tohoto zptisobu detekce je, Ze tyto detektory jsou schopny pracovat ve dne i v noci a
za jakéhokoliv pocasi. Tato velkd pole mohou urcit smér pfichozich Castic z EAS a lze
odhadnout primarni &astice. Pii energiich nad 10'® eV je hustota &astic v uréité vzdalenosti od
osy sprsky (500-1000 m) timérnéd primarni energii. Konstantu imeérnosti je mozné urcit ze
simulaci sprsek.

Neékolik experimentli, zaméfenych na detekci extrémné energetického kosmického
zateni, jiz probehlo ¢i stale bézi - konkrétné je v soucasné dobé v provozu sit’ scintilacnich a
vodnich erenkovskych detektorti v ruském Jakutsku. Méteni jiz skoncila na scintilacnich
detektorech ve Volcano Ranch v USA, AGASA v Akeno v Japonsku, ukoncen je rovnéz i
experiment s vodnimi ¢erenkovskymi detektory v Haverah Park ve Velké Britanii i1 australsky
experiment univerzity v Sydney nazvany SUGAR, ktery byl pied AUGERem jedinym
fungujicim detektorem na jizni polokouli a vyuZzival opét sité scintilaénich detektora.
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Atmosféricka detekce

Tento zptsob detekce je zalozen na atmosférické svételné emisi. lonizujici Castice v
EAS prochézejici skrze atmosféru mohou produkovat viditelné svétlo dvémi zplisoby —
Cerenkovovou radiaci a dusikovou scintilaci. V p¥ipadé scintilace svétla jsou molekuly dusiku
excitovany Casticemi z EAS a pfi deexcitaci mohou vyzafit energii ve formé fotont (o
vinovych délkach 300-400 nm) — viditelné svétlo, které miizeme zaznamenat pomoci
teleskopti vybavenych rychlymi fotondsobi¢i (fluorescence trva tadové mikrosekundy).
Emitované svétlo je izotropni a pfiblizné ctyfi fluorescencni fotony jsou produkovany z
kazdého metru drahy kazdou nabitou Castici. Polem fotonésobictl, z nichZ kazdy je namitfen na
urcitou cast nebe, je mozné pifimo métit podélny rozvoj sprsky a odvodit primarni energii z
celkového mnozstvi fluorescencniho svétla.

Nevyhodou toho zpiisobu detekce je, ze fluorescencni detektory mohou pracovat jen
za jasnych bezmésicnich noci, a tak je jejich pozorovaci €as jen asi desetinovy ve srovnani s
pozemnimi detektory scintilaénimi ¢i Cerenkovskymi. Pozitivnim aspektem naopak je, ze
pfimo méfi energii, kterou sprska zanechala v atmosféte, coz ve vétSiné ptipadl predstavuje
podstatnou ¢ast primarni energie. Je ovSem nutné znat velmi dobie fluorescenéni G¢innost
dusiku, absorpci atmosféry a kvantovou ucinnost a zesileni fotonasobicti.

Prvni fungujici fluorescen¢ni detektor nesl jméno Fly's Eye (Musi oko) a byl umistén
v Utahu v USA. Jeho nédzev dobfie ilustruje strukturu takovych detektorii - cela obloha je
rozdélena na mnoho plosek o velikosti nékolika mélo ¢tverecnich stupiit a kazdou z nich "ma
na starosti" jeden z fotonasobicl, resp. systém sestavajici z jednoho zrcadla a ptisluSného
fotonasobice. Na stejném misté, kde stal detektor Fly's Eye, dnes funguje jeho nasledovnik -

v

vylepSeny detektor s vy$Sim rozliSenim, ktery byl pfekitén na HiRes.

Measuring cosmic-ray and gamma-ray air showers
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Obr.16 — Schéma moznych zpiisobii detekce EAS .
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6.2 Pouzivana technika

Pro detekci kosmického zafeni se nejCastéji pouzivaji scintilaéni detektory a
cerenkovské detektory.

Scintila¢ni detektory

Mnoho experimentl pouziva scintilaéni detektory jako hlavni detektory. Typicky je
pouzivan plasticky scintilator s fotonasobi¢em na konci.

Pro uréeni thlu, pod kterym ptichazi EAS, je dulezité velmi dobré ¢asové rozliSeni,
hlavné v oblasti energii PeV a niz$i. Toho lze dosdhnout pouzivanim detektorti s dostatecné
velkou plochou. Protoze je tézké udrzovat dobré Casové rozliSeni pro spojitou velkou plochu,
je detektor obvykle rozdélen na mnozstvi malych scintilatort. Protoze €as Sifeni je 0,8 ns na
stopu (1 stopa = 0,3048 m) v plastickém scintilatoru, je nutné provést korekce na zpozdéni.

Scintila¢ni detektory pievadéji absorbovanou energii ionizujiciho zafeni na energii fotonli

nalezejicich zpravidla do viditelné kratkovinné nebo blizké ultrafialové oblasti spektra.
Cinnost jakéhokoliv scintilaéniho detektoru je v zasadé mozno rozdélit na n&kolik po sobé&
jdoucich procest:

a) absorpce méteného zafeni scintilatorem,

b) vlastni scintilacni proces, tj. konverze absorbované energie zafeni na energii
emitovanych scintila¢nich fotoni,

c) prenos fotonli emitovanych scintilatorem na fotocitlivy prvek — fotokatodu
fotonasobice (obr. 18) nebo fotocitlivou diodu,

d) absorpce téchto fotonli fotokatodou fotondsobi¢e <¢i fotodiodou vedouci
fotoelektrickym jevem k emisi fotoelektronli nebo ke generovani elektron-dérovych
para prechodu fotodiody.

Druh scintildtoru zasadn€ ovliviiuje charakter scintilaéniho procesu. Z tohoto hlediska
rozeznavame organické a anorganické scintilatory.

Cerenkovské detektory

Tyto detektory &astic (obr. 17) vyuzivaji kuzel Cerenkovova zafeni za nabitou ¢astici
pohybujici se v daném prostfedi nadsvételnou rychlosti. Casto se vyuzivaji k detekci
elektroni nebo miont nadrze naplnéné vodou. Stény nddrze jsou pokryty fotondsobici
detekujicimi svételny kuZel. Jinou variantou jsou aerogelové Cerenkovovy detektory
umistované na sondach. Cerenkovovo zafeni vznikajici v atmosféie ze sekundarnich spriek
kosmického zafeni muze byt sledovano specialnimi pozemskymi dalekohledy.
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Obr.17 — Princip cerenkovského detektoru. Obr.18 — Fotondasobic.
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7. Experimenty na detekci kosmického zareni

7.1 Experimenty zaloZené na pozemni detekci

7.1.1 Haverah Park

Projekt Haverah Park (viz [1,5]) bézel v letech 1968 az 1987 ve Velké Britanii pod
zastitou katedry fyziky univerzity v Leedsu. Pole detektort bylo slozeno pfevazné z vodnich
erenkovskych detektori umisténych v dfevénych boudach na plose 12 km” a bylo doplnéno
detektory scintilacni. Byly zde pouzity dva druhy detektori — detektory trigrovaci a detektory
"sub-array". Trigrovaci detektory byly scintilaéni detektory o ploge 34 m” a 1,2 m hluboké,
kdezto "sub-array" detektory byly Eerenkovské detektory o plose 13,5m” a o stejné hloubce
jako detektory trigrovaci.

Pole zaznamenavalo informace, pokud centrdlni trigrovaci detektor plus dalsi dva
krajni trigrovaci detektory zaznamenaly pulsy odpovidajici energetické ztrat€¢ vyssi nez 2,5
GeV. To odpovida hustotd 0,3 relativistickych mionti na m?. Trigrovaci detektory byly tedy
pouzivany pro spusténi Cerenkovskych detektort. Vyhodou cerenkovskych detektorii oproti
scintilacnim detektrorim je, ze elektromagnetické komponenty EAS jsou kompletné
absorbovany ve vodni nadrzi. V takovémto procesu jsou generovany cerenkovské fotony.
Tyto fotony jsou detekovany fotonasobici a informace o vysce pulsu a ¢asu je digitalizovana a
ulozena. Vyska pulsu z Cerenkovského detektoru je umérnd energetickym ztratdim EAS v
detektoru. Napf. mion ztrati v priméru 220 MeV pfi prichodu takovymto detektorem.

V experimentu Haverah Park byla EAS rekonstruovana v nasledujicich krocich:
a) odhad lokace jadra EAS uréen podle modelu zasdhnuti ¢itace a vysky pulsu,
b) obzorovy thel (zenith angle) EAS je urCen z analyzy Casovych rozdili mezi citaci

(ur€ovano za ptedpokladu, ze ¢elo sprsky je rovinné),

¢) amplitudy vysky pulsii v riznych detektorech mohou byt pouzity k nalezeni lateralni

distribu¢ni funkce p(r) — hustota ¢astic v zavislosti na vzdalenosti od osy sprsky

Pokud ziskame osu (¢i lokaci jadra) EAS, obzorovy thel (zenith angle) a lateralni
distribu¢ni funkci, lze urcit energii primarni Castice. Zakladni problém je, ze lateralni
distribu¢ni funkce neni méfena ve stejné hloubce vyvoje pro kazdou sprsku. Pokud budeme
mit dvé stejné primarni castice kosmického zafeni a jedna z nich zainteraguje hloubé&ji v
atmosféte, dostaneme dve¢ riizné lateralni distribucni funkce. Je tedy nutné znat hloubku prvni
interakce nebo pozici maxima EAS. Pokud tyto informace neméame, dochazi k velkym
fluktuacim v urCovani lateralni distribucni funkce (velikosti EAS) pro fixni primarni energii
c¢astice. Simulace EAS ukazuji, Ze hustota ¢astic na tirovni motské hladiny ve vzdalenosti 450
~ 900 m od osy sprsky je témét nezavisla na fluktuacich v misté plivodni interakce v
atmosféie a nasledujicich fluktuaci sprsky.

Events

;
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Obr.19 — Fluktuace velikosti EAS s energii 0,1 PeV v pozorované hloubce 850 gm/cm’.
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Simulace tedy ukazuji, ze fluktuace jsou dileZité jen blizko osy EAS. Castice v
regionu jadra (pobliZz osy) odpovidaji ¢asticim produkovanym za maximem sprsky, zatimco
castice detekované ve vzdalenosti 450 ~ 900 m odpovidaji t€m v maximu sprsky — proto jsou
fluktuace minimalizovany pro tyto ¢astice. Simulace déale ukdzaly, Ze optimalni vzdalenosti
od osy sprsky pro minimalizovani fluktuaci vzrastaji od 500 m pro 0,5 EeV do 700 m pro
5 EeV. Jako kompromis, mnoho experimentl uziva ¢asticovou hustotu ve vzdalenosti 600 m
od osy sprsky (znamou jako p(600)).

Skupina védcl v experimentu Haverah Park pouZzivala k vypoctu energie primarni
castice kosmického zateni nasledujici vztah:

E,=K][p(600)]", (7.1)
kde K =7,04x10" eV (£20%) a a = 1,018 (£3%) a p(600) je lateralni distribu¢ni funkce ve
vzdalenosti 600 m od osy sprsky.

7.1.2 Yakutsk

Experiment v ruském Yakutsku (viz [1]) se rozbehl v roce 1970 a je stale v Cinnosti.
Yakutské pole detektorti (viz. obr. 20) je podobné poli, které¢ bylo v Haverah Parku. M4 vSak
nékolik unikdtnich ryst. Experiment vyuzivd scintilacnich detektorti, cerenkovskych
svételnych detektori a mionovych detektori k simultannimu méfeni tii laterdlnich
distribu¢nich funkci. Pole detektori zabird plochu piiblizng 20 km? a ma mensi vzdalenost
mezi jednotlivymi detektory nez mélo pole v Haverah Parku.

= 2 o
Z
2 B o aE 2
2 & o \
.:.| & e @ o ENE R 2 ’,:.
\\ = 5 5 {=
2\ z, B z
m\\—g_/'/g\\ o
Tkm |

Obr. 20 — Pole detektorii v Yakutsku — trojuhelnicky oznacuji cerenkovské detektory;
obdélnicky oznacuji scintilacni detektory, spojita cdara vyznacuje oblast efektivity 90%.

Pro ur¢ovéni energie primarni ¢astice kosmického zareni vyuziva Yakutskd skupina
pouze Castic EAS, které dopadnou do oblasti 90-ti % efektivity. Déle jsou urceny lateralni
distribuc¢ni funkce p(600) pro rizné obzorové uhly (zenith angle) a dale jednotlivé lateralni
distribucni funkce jsou piepocCitdiny pro nulovy obzorovy thel. Z téchto laterdlnich
distribu¢nich funkci uréuje Yakutska skupina energii primdrni ¢astice kosmického zateni za
pomoci vztahu:

E,=(5,0%1,4)x10" p(600)™***** (7.2)

kde p(600) odpovida nulovému obzorovému uhlu. Fluktuace v ur€eni Ej jsou zde celkem
malé, piiblizné 20 %.

Vypoctena spektra Haverah Parku a Yakutsku spolu souhlasi az do energii 50 EeV.
Pro energie nad 50 EeV Haverah Park naméfil pokracujici spektrum Yakutsk vSak
nezaznamenal Zadné udalosti.
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7.1.3 AGASA

Experiment AGASA (Akeno Giant Air Shower Array — viz [6]) probihal v letech 1990
— 2004 pod zastitou Institutu pro vyzkum kosmického zatreni, University of Tokyo.

Bylo zkonstruovano velké pozemni pole detektori pro studium pivodu
vysokoenergetickych &astic kosmického zafeni. Pole pokryvalo plochu okolo 100 km® a
skladalo se ze 111 scintilacnich detektorii a 27 mionovych detektori. Vzdalenost mezi
jednotlivymi detektory byla okolo 1 km a detektory byly propojeny optickymi kabely.
Vsechny detektory byly kontrolovéany a fizeny centralnim pocitacem.

Experiment AGASA zaznamenal v pribéhu své Cinnosti 11 udalosti s energiemi
vé&ts§imi nez 10%° eV (viz. obr. 22). Nejvétsi zaznamenanou udalosti byla 3.12. 1993 &astice s
energii 2x10?° eV (viz. obr. 21). Jedna se o druhou nejenergetict&jsi &astici, ktera kdy byla
zaznamenana. Castice s takovouto energii by dle stavajicich teorii nemohla pochazet ze
vzdalenosti vétsi nez 30 MPc.

TABLE 1. Details of the most energetic event.

Event number : #2kn25400-0296
Date 3 December 1993 19930121 0241 101 ogh 17m 16.5°
Incident time ) 12:32:47 UT 1993 1203 21:32 2.13 o1h 15m 21.1°
Zenith angle 22.9 deg 1994 0706 20:34 1.34 15l 45m 4530
e Il . 1986 0111 0801 1.44 h ggm o
direction determination 1.0° radius g : 167 06 23.0
Determined S53(600) L . 292 m™? 1996 1022 1524 1.05 1gh 5qm 18.7°
Error in §33(600) determination +21 and __—_6_:_6_926 ) 1957 0330 0758 1.50 1gh zgm 5 go
* N I 1 a
Right ascension 189 deg 1959 09 22 0143 1.04 23h 0% 239
Declination 21.1 deg 20010430 1300 122 110 44m 36 3°
Galactic longitude 131 deg 20010510  11.05 2.46 33k 54m 23 39
Galactic latitude —41 deg 2002 04 09 17:53 1.21 osh 3™ 29 0°
Bxposure for the event 50 X 10" msecst
L e , , Obr. 22 — Prehled vsech uddlosti s
Obr. 21 — Tabulka udajii ze zpravy vydané o simi AL v
’ . energiemi velsimi nez e
o uddlosti 3.12. 1993 — AGASA. g

zaznamenanych experimentem AGASA.
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Obr.23 — Konec energetického spektra dle experimentu AGASA; modra teckovana cara
znazornuje ocekavany pribeh energetického spektra pro extragalaktické zdroje.
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Primérni energie E, byla uréovéna dle vztahu:

E,=2,0x10" p(600)"° . (7.3)

’ .y v v V. . r r v ’ . 19
Obr.24 — Obrazek ukazujici smeér priletu castic kosmického zareni pro energie 4x10"eV;
v % v ’ v oar v .7 v v v 20 ’ v ’ v
Cervené Ctverecky znazornuji Cdstice s energii vetsi nez 107 eV, zelena kolecka zndzornuji
e -, 19
castice s energii (4-10)x 10" eV.

7.1.4 SUGAR

Experiment SUGAR (The Sydney University Giant Air Shower Recorder — viz [7])
bézel v letech 1968-1979 pod zastitou University of Sydney. Pole 54 detektorii pokryvalo
plochu o velikosti piiblizng 100 km®.

Pouzivané byly tekuté scintiladni detektory, zabirajici plochu 6 m” a napojené na jeden
fotonasobic. Boxy se scintilatorem byly smérované, takze vyska pulsu mionu byla nezavisla
na obzorovém uhlu. Prahova energie miont pro zaznamenéni udélosti byla 1 GeV. Byl méten
celkovy pocet miontt N, v EAS. Energie primérni ¢astice kosmického zareni Ey byla pocitana
pomoci vztahu:

E,=1,6x10"N,"”  (0=0). (7.4)

Diferencidlni energetické spektrum naméfené experimentem SUGAR ukazuje
typickou zavislost (dle vztahu 4.1) s poklesem o = 3,19 + 0,1 mezi energiemi 10" — 10" eV a
plossi pokles o = 2,99 + 0,13 pro energie vé&tsi nez 10" eV. Tuto zm&nu sklonu mohou
zpusobovat zmény v pivodu kosmického zaieni (galaktické nebo extragalaktické) nebo jeho
sloZeni.

Dal§im zajimavym zjisténim bylo spektrum nad 10" eV. Experiment nezjistil
ptitomnost GZK meze. Bylo zaznamenano 80 piipadii s energiemi nad 4x10" eV a 8 piipadi
s energiemi v&t3imi nez 10% eV (nejvice energetickd udalost odpovidala energii primarni
&astice 2x10%° eV).

7.1.5 AMANDA

Experiment AMANDA (Antarctic Muon and Neutrino Detector Array — viz [1]) je
vybudovan na jiznim p6lu. Projekt byl koncipovan na konci 80-tych let minulého stoleti a
vybudovan béhem poslednich péti let.

Neutrinovy teleskop, ktery vyuziva experiment AMANDA, je velky, transparentni a
pod povrchem, kvili odstinéni zbylého kosmického zafeni (1500 m pod povrchem je led
kompletné tmavy ). Mezinarodni skupina AMANDA vyuziva Antarkticky led, ktery je téméf
idealni médium pro detekci neutrin, je velmi Cisty a témef kompletné bez radioaktivity. Svétlo
z prostupujicich mionti mize pronikat stovky metra ledem.
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7.1.6 IceCube

Experiment IceCube (viz [7]) je mezinarodni experiment pro detekci
vysokoenergetickych neutrin, je budovan v Antarktidé v ¢istém hlubokém ledu a bude
monitorovat led o objemu 1 km’. Experiment IceCube je stale ve vystavbé a dokonéeni je
planovano na rok 2010. Detektory experimentu IceCube budou obklopovat detektory
experimentu AMANDA.

7.1.7 ANTARES

Experiment ANTARES (viz [8]) je tvofen velkou plochou vodnich cerenkovskych
detektorti umisténych ve Stfedozemnim mofi (viz. obr. 25). Optimalizovan je pro detekci
mioni z vysokoenergetickych astrofyzikéalnich neutrin.

Studium vysokoenergetickych neutrin mize dat novy pohled na vesmir. Primarnim
ukolem experimentu je vyuzit neutrin ke studiu urychlovacich mechanismi pro castice
vzniklé v energetickych astrofyzikalnich objektech jako jsou aktivni galaktické jadra a gama
zablesky.

71.8 CZELTA

Projekt CZELTA (CZEch Large-are Time coincidence Array) je prvnim projektem na
detekci kosmického zafeni v CR. Cilem toho projektu, je vybudovat relativné fidkou sit
detekénich stanic, které budou umistény pievdzné na stiechach vybranych stfednich skol v
CR. Tento projekt je realizovan v kooperaci s University of Alberta, kterd postavila sit
detekénich stanic v Kanad¢ (projekt ALTA).

Jednu detekeni stanici tvofi tfi scintilaéni detektory (viz. obr. 26) o rozméru 60 cm x
60 cm umisténé v trojuhelniku se stranou 10 m. Ke kazdému ze scintilatori je pfipojen
fotonasobic, ktery registruje fotony vzniklé pti prichodu ¢astic sprsky scintilatorem. VSechny
tf1 detektory pracuji v koincidenénim modu — zaznamenavany jsou pouze udalosti, kdy sprska
sekundarnich Castic zasadhne najednou vsSechny tfi detektory. To odpovida energii primarni
Gastice v&t3i nez 10" eV. Z rozdilu &asi detekce spriky mezi jednotlivymi dvojicemi
detektorti 1ze urcit smér prichodu sprsky a tim i smér priletu primarni ¢astice. Pro urceni ¢asu
detekce (s presnosti ~ 10 ns) se pouzivd druzicovy GPS systém. To umoziuje, aby data
ziskana ze stanice mohla byt zpracovéna z hlediska koincidence i s dal§imi stanicemi v siti.

Prvni detekéni stanice byla instalovana v roce 2004 na stfese UTEF (Ustav Technické
a Experimentalni Fyziky — CVUT Praha).

Obr.25 — Detektory pod morskou Obr.26 — Jeden ze scintilacnich detektori
hladinou. umisténych uvniti venkovniho krytu.

29



7.2 Experimenty zaloZzené na atmosférické detekci

Experimenty Fly's Eye a HIRes (viz [1,9]) jsou popisovany kazdy v jiné podkapitole,
ale jedna se ve skuteCnosti o jeden spole¢ny experiment, ktery zacal jako Fly's Eye a pozdé&ji
byl rozsifen na HIRes (viz. obr. 28).

7.2.1 Fly's Evye

Experiment Fly's Eye bézel v USA v letech 1982 — 1992 pod zastitou University of
Utah. Zakladni ideou tohoto experimentu je, Ze ionizovana ¢astice mize excitovat molekuly
N, v atmosféte a ty mohou emitovat fluorescenéni fotony (10-50 ns po excitaci).

Detektory v experimentu Fly's Eye se skladaly z 880 fotonasobicti a 67 zrcadel, ktera
méla v priméru 1,5 m. Kazdy fotonasobi¢ byl zaméfen na jiny bod oblohy. Detektory byly
zaznamenavany udalosti, kdy alespont 5 sousednich fotonasobicii zaznamenalo signal. Byly
zaznamenavany Casové rozdily a integralni vyska pulsi.

Jak bylo zminéno, nevyhodou atmosférické detekce je, Ze oproti pozemni detekci je
mozné méfit jen za jasnych bezmési¢nich noci. To je zpisobeno hlavné tim, ze je problém
rozli$it u pouzivanych detektorti pomér signal — Sum. Problém neni tak velky, pokud je velky
signal (typicky fotonasobi¢ detekuje ~500-1000 fotoelektronti z EAS).

Pozadi (Sum) zptisobuje pfedevsim odrazené hvézdné svétlo, diftizni radiace z galaxie,
slune¢ni svétlo odrazené meziplanetdrni hmotou, fotochemické atmosférické svétlo a
Clovékem zplsobené svételné znecisténi. Jiné pozadi je zpusobeno nizkoenergetickym
kosmickym zéafenim, které generuje Cerenkovské svételné pulsy zpuasobujici sprsku velmi
rychlych, ostrych pulsti. Celkové pozadi odpovida ~ 5x10° fotoni / m*sr-ps pro vlnové délky
v intervalu mezi 3000 a 4000 A.

SHOWER GEOMETRY
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/ x
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FIGURE 6.4 Reconstruction geometry. Once the shower detector plane is deter-
mined, the remaining variables to be determined are R, and ¥. The shaded area 46

represents the field of view of a tube.

Obr.27 — Geometrie sprsky pouzivand u projektu Fly's Eye.
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Obr.28 — Rekonstrukce sprsky; F.E.I— Fly's Eye; F.E.Il — HIRes.

7.2.2 HIRes

Projekt HIRes (High Resolution Fly's Eye) je nasledovnik projektu Fly's Eye.
Experiment bézi v USA pod zastitou University of Utah. Byl vybudovan 3,5 km od prvniho
(Fly's Eye), rozb¢hl se v roce 1998 a bézi dosud.

Experiment HIRes pouziva 36 zrcadel. Detekce EAS je pouzitim obou projekta
jednodussi, protoze svétlo z EAS musi zasahnout oba detektory (F.E. I 1 F.E. II — viz. obr. 28).
Tato stereoskopickd metoda je daleko presnéjsi.

7.2.1, protoze zde jsou jesté dalsi zdroje svétla (pozadi).

Jsou to:

e piimé Cerenkovské svétlo produkované ¢asticemi EAS mificich k fotonasobi¢im
e Cerenkovské svétlo rozptylené na atmosférickém aerosolu

Pocet fotoni detekovanych i-tym fotondsobi¢em v detektoru je dan nésledujici
formuli:

N.=¢&S,+a,S, +y,B, (7.8)
kde:
€ — scintilacni u€innost
a — ¢erenkovova uc¢innost na ionizujici ¢astici
y —ucinnost detekce odrazené¢ho Cerenkovova svétla
Si — velikost sprsky v zorném poli i-tého fotonasobice
Bi — intensita ¢erenkovského svazku postupujiciho podél osy sprsky v zorném poli i-tého

fotonasobice
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Jestlize zname velikost sprsky jako funkci atmosférické hloubky, miizeme urcit energii
sprsky pomoci nésledujici formule:

_| fo
E_(XO J j N,(X)dX (7.9)

kde ¢, je kriticka energie; X je radiacni délka.

Konstanta pted integralem je popsdna pomoci standardni elektromagnetické kaskadni
teorie. To implikuje primérnou energetickou ztratu 2,18 MeV/gm/cm” na &astici. Toto &islo
bylo zkontrolovano integraci energetickych ztrat pres energetické rozdéleni elektronti v EAS.
Tyto vypoéty vedly k primémé energetické ztraté 2,24 MeV/gm/cm” na &astici. Rozdil je
mnohem mensi, nez jiné systematické chyby v tomto experimentu.
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Obr. 29 —Rekonstruovana velikost typické sprsky jako funkce atmosférickeé hloubky.
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Celkova energie urena vyse popsanym zpusobem, koresponduje elektromagnetické
energii, kterou Castice ztrati v atmosféte. Je nutné provést korekce na nedetekovanou energii.
Nedetekovana energie mize pochazet ze tii zdroju:

e ncutralni cCastice, které se nerozpadaji na nabité Castice predtim, nez dosahnou zemského
povrchu (napf. neutrina)

e vysokoenergetické miony, které ztrati vétSinu své energie na zemi

e cxcitace dusiku hadrony (tato energie neni pfevedena na scintila¢ni svétlo)

Odhady nedetekované energie, jako funkci primarni energie kosmického zéteni, byly
provedeny mnoha autory. Zminime odhady, které provedl Linsley, ktery odhadl korekce
piiblizng 13 % u energii 10" eV a okolo 5 % pro energie 10" eV. Statisticka chyba uréeni
energie kosmického zafeni je pfiblizné + 15 %, zatimco systematickd chyba odhadl je + 20
%. Odhadované korekce pro nedetekovanou energii jsou tedy mensi nez odhadovana
statistickd chyba.

Dalsim ukolem je nalézt diferencidlni energetické spektrum kosmického zéteni.
Experiment Fly's Eye (nasledné¢ HIRes) pouzivd k urceni diferencidlniho energetického
spektra nasledujici formuli:

J ( E)— dN /dE

—m, (7.10)
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kde AQ(E) je v jednotkach km? sr v souhlasu s udalostmi s energiemi mezi E a E + dE a je

vypoctena pomoci metody Monte Carlo, ¢ je expozi¢ni €as, dN/dE je distribuce kosmického
zafeni na jednotkovy interval.

7.2.3 HESS

Projekt HESS (High Energy Stereoscopic System — viz [10]) je systém atmosférickych
cerenkovskych teleskopt pro detekci kosmického gama zafeni v oblasti vysokych energii
(fddoveé 100 GeV). Experiment je umistén v Namibii pobliZ Gamsbergu v oblasti znamé pro
svou excelentni optickou kvalitu. Prvni ze ¢tyt teleskopti byl uveden do chodu na jate 2002.
Vsechny ctyfi teleskopy potom zacaly pracovat v prosinci 2003 a oficidlné byly uvedeny do
provozu 28. 9. 2004.

Gamma |
ray

Particle t
shower

The H.E.5.5. system uses four big I
telescopes, arranged in the corners Circular rail
of 120 m square, for best sensitivity.

Obr.30 — Schéma rozmisteni teleskopii HESS. Obr.31 — Teleskop pouzivany v
experimentu HESS.

Vysokoenergetické vy zéafeni je vétSinou sekundarnim produktem kosmickych
akceleratorti. y zafeni je produkovano napt. tehdy, kdyZz proton urychleny vybuchem
supernovy interaguje s okolnimi jadry a pii kolizich vznikaji nové &astice spolené s n° —
mezony, které se rozpadaji na 2y. Jestlize primarni akcelerator vygeneruje svazek
vysokoenergetickych elektrond, tyto elektrony mohou ztracet energii brzdnym zatfenim,
synchrotronovym vyzafovanim v lokalnich magnetickych polich a pifeménit tak cast své
energie na fotony.

V porovnani s nabitymi cCasticemi, které jsou primarnimi produkty kosmickych
akceleratorii, ma y zafeni tu vyhodu, Ze se vesmirem S§iii v pfimych drahdch. y zéfeni
detekované na zemi proto mize byt pfimo pouzito na lokaci a studium zdroji téchto
vysokoenergetickych fotond.
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7.3 Experimenty kombinujici atmosférickou a pozemni detekci

7.3.1 AUGER

Projekt AUGER (viz [4]) je umistén v Argentiné a jedna se o mezinarodni projekt.
Mezinarodni spoluprdce na projektu zapocala v listopadu 1995. Jednd se o nejvétsi
experiment bézici v soucasnosti, ktery se zabyva vysokoenergetickym kosmickym zafenim
(tedy zafenim s energiemi v&tsimi nez 10'® eV). U tohoto experimentu je pouZito 1600
detektorti (bareli naplnénych vodou a opatfenych fotondsobic¢i k detekeci Cerenkovskych
foton), které jsou od sebe vzdaleny 1,5 km a celkové zabiraji plochu o rozloze 3 000 km®.
Nezavisla soustava optickych teleskopi je vybavena citlivymi detektory zableskl
fluorescencniho zafeni, jeZ vznika priletem castic sekundarniho kosmického zafeni zemskou
atmosférou. V centralni Casti zafizeni bude umisténo celkem 12 teleskopt se zornym thlem
360 a ve vrcholech trojithelniku na vngjsich okrajich observatofe pak dalsi tii soustavy,
kazda s 6 teleskopy o zorném uhlu 180% cekem by mélo byt postupné vybudovano 30
teleskop, pri¢emz kazdy bude mit sbérnou plochu 3,6 x 3,6 m”. Srdcem kazdého teleskopu je
zrcadlova plocha tvotfena 64 pétitthelnikovymi zrcadly Ctyt typt v pripadé ¢eského detektoru,
respektive 36 ¢tvercovymi zrcadly v ptipadé detektoru némeckého.

l\ﬂ.,.uap'HERE

- O. - elekp ernkok)} eektor.
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8. Zavér

V této praci nelze nalézt vSechny doposud znamé informace o kosmickém zafeni, pouze
podava zékladni ptehled. Dala by se tematicky rozdélit na dve hlavni ¢asti.

V prvni ¢asti jsou shrnuty hlavni poznatky o kosmickém zaieni — jeho mozné zdroje,
urychlovaci mechanismy, sloZeni a jeho Sifeni od zdroje az na zemsky povrch. V druhé ¢asti
jsou popsany zpusoby detekce a jsou vybrany a popsany nékteré dulezité experimenty, které
se zabyvaji studiem kosmického zateni.

Ve znalostech o kosmickém zafeni se nachazi stile dosti nezodpovézenych otazek, které
jsou predmétem neustalého badéani. Studium kosmického zateni patii mezi velmi zajimavé
oblasti moderni fyziky, ¢ehoz dikazem je i budovani novych ¢&i rozsifovani stavajicich
experimentl.
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