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3.3 Mionová komponenta . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 18
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6.2.2 Výsledné histogramy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
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Kapitola 1

Úvod

Kosmické zářenı́ (KZ) je tok energetických částic neustále dopadajı́cı́ch na Zem z
vesmı́ru.

Kosmické zářenı́ je zajı́mavé předevšı́m dı́ky svým obrovským energiı́m. Energie
částic kosmického zářenı́ se pohybujı́ až po stovky EeV. Pro srovnánı́, nejvyššı́ energie
dosahované člověkem na dnešnı́ch urychlovačı́ch, se pohybujı́ řádově kolem TeV.
Kosmické zářenı́ tedy představuje unikátnı́ možnost pro studium vysokoenergetických
procesů. Na většinu otázek týkajı́cı́ch se kosmického zářenı́, nejsou v současné době
známy uspokojujı́cı́ a vyčerpávajı́ odpovědi. Mezi nejdůležitějšı́ otázky, na které dosud
nejsou známy odpovědi patřı́:

• Jakými mechanismy jsou částice ve vesmı́ru urychlovány na takovéto energie?

• Ve kterých objektech mohou fungovat mechanismy urychlujı́cı́ tyto částice?

• Jak se kosmické zářenı́ šı́řı́?

• Existuje meznı́ energie KZ1?

Kosmické zářenı́ s nejvyššı́mi energiemi může představovat ”nové okno astronomie”:
nese informace o svých zdrojı́ch, vlastnostech mezihvězdného prostoru a magnetických
polı́ch.

Kosmické zářenı́ bylo objeveno roku 1912 Viktorem Hessem a od té doby bylo po-
drobně zkoumáno. Studium kosmického zářenı́ vedlo např. k objevu dosud neznámých
elementárnı́ch částic (např. pozitron2, mion3). Do poloviny padesátých let bylo KZ
jediným zdrojem vysokoenergetického zářenı́.

Důležitým poznatkem je, že kosmické zářenı́ lze rozdělit na dva základnı́ druhy. Na
primárnı́ kosmické zářenı́ a sekundárnı́ kosmické zářenı́. Primárnı́m kosmickým
zářenı́m myslı́me částice kosmického zářenı́, které se šı́řı́ od svého původnı́ho zdroje
až do doby, než dosáhnou zemské atmosféry. Sekundárnı́m kosmickým zářenı́m jsou

1Viz. kap. 2.5 GZK mez.
2objevitel C.D. Anderson; 1932
3objevitelé C.D. Anderson a S. Neddermeyer; 1937
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myšleny spršky částic kosmického zářenı́, které vznikajı́ interakcı́ primárnı́ho kosmic-
kého zářenı́ s částicemi v atmosféře. Na zemském povrchu detekujeme převážně částice
sekundárnı́ho kosmického zářenı́.

Uvedeme přehled základnı́ch znalostı́ o kosmickém zářenı́, a to zvlášt’pro primárnı́
kosmické zářenı́ a zvlášt’pro sekundárnı́ kosmické zářenı́.
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Kapitola 2

Primárnı́ kosmické zářenı́

2.1 Složenı́
V kosmickém zářenı́ se vyskytujı́ všechny známé stabilnı́ částice, jako jsou protony, α

částice, těžšı́ jádra, elektrony, pozitrony a fotony. Částicové složenı́ kosmického zářenı́
závisı́ na energii.

Složenı́ primárnı́ho kosmického zářenı́ v oblasti řádově 10 GeV1 je tvořeno přibližně
z 90% protony, 7% α částicemi, atomovými jádry 1%, elektrony a pozitrony 1% a malou
částı́ fotonů. V energetické oblasti TeV až PeV je tvořeno přibližně z 50% protony, 25%
α částicemi, 13% jádra CNO (uhlı́k, dusı́k, kyslı́k) a 13% jádry s atomovým čı́slem
blı́zkým Fe [3].

Na zemský povrch dopadajı́ částice kosmického zářenı́ vzniklé mimo naši slunečnı́
soustavu (dále označované pouze jako ”kosmické zářenı́”) a částice pocházejı́cı́ z
našı́ slunečnı́ soustavy. Výskyt atomových jader (viz. obr. 2.1) v kosmickém zářenı́
je podobný se zastoupenı́m atomových jader v našı́ slunečnı́ soustavě. U kosmického
zářenı́ je většı́ výskyt lehčı́ch jader 3Li, 4Be, 5B. Protony a α částice se naopak o něco
vı́ce vyskytujı́ ve složenı́ slunečnı́ soustavy. Při šı́řenı́ mezihvězdným prostorem docházı́
k interakcı́m s různými částicemi a těžšı́ jádra se rozpadajı́ na lehčı́. Dı́ky dráze, kterou
musı́ kosmické zářenı́ urazit než dosáhne Země, se v kosmickém zářenı́ vyskytuje vı́ce
lehčı́ch jader [3]. Výskyt jader železa je u obou shodný.

2.2 Energetické spektrum
Energetické spektrum je jednı́m z nejdůležitějšı́ch poznatků vypovı́dajı́cı́ch o vlastnos-
tech kosmického zářenı́.

Energie kosmického zářenı́ se řádově pohybujı́ od 109 eV do 1020 eV. Dolnı́ energet-
ická mez je způsobena činnostı́ Slunce, které vytvářı́ tzv. slunečnı́ vı́tr, který je tvořen
pohybujı́cı́mi se nabitými částicemi. Ty vytvářejı́ magnetické pole, které zabraňuje
částicı́m s nı́zkými energiemi, aby pronikly do našı́ slunečnı́ soustavy.

1v této oblasti je složenı́ měřeno přı́mo
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Obrázek 2.1: Zastoupenı́ atomových jader ve slunečnı́ soustavě a kosmickém zářenı́.

Energetické spektrum je závislost toku částic kosmického zářenı́ na jeho energii, v
jednotkách počtu částic/[m2 · sr · s · eV ].

Diferenciálnı́ energetické spektrum (viz. obr.2.2) se řı́dı́ přibližným vztahem:

dN
dE

≈ E−α, (2.1)

kde E je energie částic kosmického zářenı́, N je počet částic a α je spektrálnı́ index,
který charakterizuje mocninný pokles počtu částic s energiı́.

Jak je vidět z obrázku 2.2, tak sklon diferenciálnı́ho energetického spektra nenı́
konstatnı́. Mezi energiemi 1010 eV až 1015 eV je hodnota α přibližně rovna 2.7. Za
touto částı́ diferenciálnı́ho energetického spektra následuje přechod ke strmějšı́ části.
Tento bod se nazývá koleno (anglicky ”knee”). Strmějšı́ část spektra je mezi energiemi
1015 až 1018 eV. V této části spektra nabývá α přibližně hodnoty 3. V oblasti 4×1018 eV
docházı́ opět ke změně sklonu. Tato část spektra se nazývá kotnı́k (anglicky ”anckle”).
V energetické oblasti 1019 eV až 5×1019 eV je hodnota α opět přibližně rovna hodnotě
2.6. Pro energie vyššı́ než 5× 1019 se předpokládá strmý pokles spektra, což některé
experimenty potvrzujı́. Naopak některé experimenty ukazujı́ pokračujı́cı́ diferenciálnı́
energetické spektrum.
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Obrázek 2.2: Energetické spetrum kosmického zářenı́.

Z obr. (2.2) lze vyčı́st, jaké počty částic s danou energiı́ dopadajı́ na zeměkouli. Pro
částice s nejnižšı́ energiı́ (109 eV) je tok poměrně vysoký: 104 částic m−2s−1. Tento
tok s rostoucı́ energiı́ klesá. Pro částice s energiemi 1012 eV činı́ tok 1 částice m−2s−1.
V oblasti spektra, která se nazývá ”koleno” je tok jen 1 částice m−2rok−1. Částic, které
majı́ energii 1018 eV, tedy jsou z oblasti ”kotnı́ku”, dopadá na zemský povrch 1 částice
km−2rok−1. Částice s nejvyššı́mi energiemi jsou tak vzácné, že jich dopadá na zemský
povrch přibližně 1 částice km−2stoletı́−1.

2.3 Zdroje kosmického zářenı́
V současné době se předpokládá, že vysokoenergetické kosmické zářenı́ vzniká a je
urychlováno v astronomických objektech jako jsou např. supernovy, pulsary, galaktická
jádra obsahujı́cı́ černé dı́ry, kvazary, rádiové galaxie. Zdroje kosmického zářenı́ mohou
býti galaktické a extragalaktické.

Existujı́ dva možné způsoby urychlovánı́2 a to urychlovánı́ postupné3 a urychlovánı́
přı́mé. Dle způsobu, kterým částice kosmického zářenı́ dosahujı́ svých energiı́, můžeme
zdroje rozdělit do třı́ kategoriı́ [16].

2urychlovacı́m mechanismům se věnuje následujı́cı́ podkapitola
3Viz. kap. 2.4
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Obrázek 2.3: Aktivnı́ galaktické jádro.[21].

Do prvnı́ kategorie patřı́ zbytky supernov, srážky galaxiı́, rádiové galaxie, v nichž
docházı́ k postupnému urychlovánı́ částic.

Do druhé kategorie lze zařadit zdroje, v nichž probı́hajı́ katastrofické procesy.
Jedná se většinou o poměrně kompaktnı́ objekty a částice jsou v nich urychlovány jen
v jediném kroku. Lze sem zařadit např. elektrická pole u pulsarů a u akrečnı́ch disků
okolo černých děr a v neposlednı́ řadě i procesy probı́hajı́cı́ v souvislosti se záblesky
zářenı́ gama. At’ již je fyzikálnı́ podstata zdrojů záblesků gama jakákoli, docházı́ k
produkci gama fotonů právě interakcı́ ultrarelativisticky urychlených částic s okolnı́m
prostředı́m. Dle stávajı́cı́ch teoriı́ může ve všech těchto zdrojı́ch při ideálnı́m nastavenı́
parametrů docházet k urychlenı́ částic na energie až 1020 eV.

Do třetı́ kategorie patřı́ tzv. ”exotické zdroje”. Patřı́ sem např. hypotetické su-
pertěžké částice vzniklé krátce po Velkém třesku4. Klidové energie těchto částic by
mohly dosahovat hodnot až 1024 eV a jejich rozpadem by měly vznikat částice s velmi
vysokými energiemi, typicky nad 1020 eV. Při těchto rozpadech vznikajı́ předevšı́m
fotony a neutrina a zhruba zbylých 10% částic by měly tvořit protony. Extrémně en-
ergetická neutrina se mohou srážet s pomalými reliktnı́mi neutriny a vytvářet částice
Z (intermediálnı́ bosony slabé interakce), jejichž rozpadem pak vzniká několik desı́tek
částic včetně protonů a elektronů s energiemi až do 1021 eV. Tato reakce je perspektivnı́
zejména kvůli tomu, že pomalých neutrin je všude dostatek, a tak může docházet k roz-
padu Z částic a následnému vzniku spršek i v ”kosmologicky malých” vzdálenostech
(řádově Mpc) od Země.

4počátek našeho vesmı́ru
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2.4 Urychlovacı́ mechanismy
Urychlovacı́ mechanismy lze rozdělit na dva druhy a to na urychlovánı́ postupné a
urychlovánı́ přı́mé.

2.4.1 Postupné urychlovánı́
V přı́padě postupného urychlovánı́ částic je finálnı́ energie částice dosaženo mnohoná-
sobným odrazem na magnetických polı́ch pohybujı́cı́ch se oblaků nebo šokových vln.
Proces, při němž částice zı́skává finálnı́ energii zabere mnoho času, mnohdy i tisı́ce let.
Základnı́ mechanismus tohoto urychlovacı́ho modelu navrhl v roce 1949 Enrico Fermi.
Dále budeme označovat tento mechanismus jako Fermi II5.

V roce 1978 Bell, Blandford a Ostriker aplikovali urychlovacı́ mechanismus navržený
Fermim pro rychle se pohybujı́cı́ rázové vlny. Pro tento přı́pad dosahujı́ částice vysokých
energiı́ mnohem rychleji a výsledné energie jsou také výrazně vyššı́. Tento mechanismus
budeme dále označovat jako Fermi I.

Fermi II.

Fermi předpokládal, že částice jsou urychlovány kolizemi s magnetickými oblaky v
galaxii. Energie takovýchto magnetických mlhovin jsou mnohem většı́ než energie
částice kosmického zářenı́, která s nimi přicházı́ do styku při urychlovacı́m procesu.

Při popisu urychlovacı́ho mechanismu Fermi II. budeme pracovat s následujı́cı́mi
předpoklady:

• částice je relativistická (E = pc),

• zanedbáváme energetické ztráty částic při srážkách (předpoklad pružných srážek),

• částice se v oblaku pohybuje náhodně,

• struktura magnetických mlhovin je dána a nenı́ ovlivňována srážkami s částicemi.

Na obrázku 2.4 je schématicky znázorněna srážka částice s magnetickým oblakem.
Pohybujı́cı́ částice má na začátku procesu energii E1 a jejı́ vektor rychlosti svı́rá s
vektorem rychlosti magnetického oblaku úhel θ1. Na konci procesu má částice finálnı́
energii E2 a vylétává pod úhlem θ2. Magnetická mlhovina se pohybuje malou rychlostı́
V . Všechny uvedené veličiny jsou označeny v laboratornı́ soustavě. Označme čárkovaně
veličiny v těžišt’ové soustavě (E ′1, · · ·).

i
c E ′1
p′1
0
0

 =


γ −iβγ 0 0

iβγ γ 0 0
0 0 1 0
0 0 0 1




i
c E1

p1 cosθ1
0
0

 (2.2)

5Fermi II. z důvodu, že energetický zisk z jedné srážky je úměrný β2
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Obrázek 2.4: Schéma srážky částice s magnetickou mlhovinou.[1]


i
c E2
p2
0
0

 =


γ iβγ 0 0

−iβγ γ 0 0
0 0 1 0
0 0 0 1




i
c E ′2

p′2 cosθ′2
0
0

 (2.3)

Pomocı́ Lorentzovy transformace z laboratornı́ soustavy do těžišt’ové (2.2) lze zı́skat
vztah:

E ′1 = γE1(1−βcosθ1), (2.4)

kde β = V/c a γ = 1/
√

1−β2.
Přechodem z těžišt’ové soustavy zpět do laboratornı́ (pomocı́ vztahu 2.3) lze zı́skat

vztah:

E2 = γE ′2(1+βcosθ
′
2), (2.5)

Předpokládáme pouze pružné srážky částice s magnetickou mlhovinou, proto se
energie v těžišt’ové soustavě magnetické mlhoviny zachovává ⇒ E ′1 = E ′2. Dı́ky tomu
lze dostat následujı́cı́ vztah:

E2 = γ
2E1(1−βcosθ1)(1+βcosθ

′
2). (2.6)

Vztah (2.6) můžeme přepsat na změnu energie připadajı́cı́ na jednu srážku jako
(E2−E1)/E1 a dostaneme následujı́cı́ výraz:

∆E
E1

= γ
2(1−βcosθ1)(1+βcosθ

′
2). (2.7)
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Protože je pohyb částice v magnetické mlhovině zcela náhodný, všechny možné
hodnoty úhlu rozptylu θ′2 budou mı́t stejnou pravděpodobnost. Z toho pramenı́, že:

< cosθ
′
2 >= 0. (2.8)

Střednı́ hodnota < cosθ1 > závisı́ na poměru srážek částic kosmického zářenı́ s
magnetickou mlhovinou pro různé úhly. Poměr srážek je úměrný relativnı́ rychlosti
mezi mlhovinou a částicı́, takže pravděpodobnost, že dojde ke srážce pod úhlem θ1 je
úměrná (v−V cosθ1) a pro ultrarelativistické částice (v≈ c) vede k hodnotě [1]:

< cosθ1 >=−β

3
. (2.9)

Střednı́ hodnota rovnice (2.7), vystředovaná přes všechny úhly, vede ke vztahu:

∆E
E1

≈ 4
3

β
2. (2.10)

Protože β � 1, tak průměrný energetický zisk z jedné srážky je velmi malý. K
malému průměrnému zisku docházı́, protože mohou nastat dva přı́pady srážky a to
”catch-up” kolize (při které částice energii ztrácı́) a ”head-on” kolize (při které docházı́
k energetickému zisku částice). Lze ukázat, že pravděpodobnost ”head-on” kolize je
většı́, než pravděpodobnost ”catch-up” kolize [3] a výsledná energie částice je vyššı́
než původnı́.

Fermi I.

Protože původnı́ Fermiho model vyžadoval velmi dlouhé uvězněnı́ částice v magnetic-
kém oblaku pro dosaženı́ pozorovaných energiı́6, byl v 70. letech modifikován. Bylo
tak učiněno z důvodu účinnějšı́ho popisu urychlovánı́ (na úroveň prvnı́ho řádu β).
Tento mechanismus hraje důležitou roli u rázových vln ze supernov, ale je obecně
aplikovatelný na silnějšı́ rázové vlny z jiných astrofyzikálnı́ch objektů [1].

V tomto přı́padě docházı́ k čelnı́m srážkám mezi rázovou vlnou a relativistickou
částicı́ (viz. obr. 2.5). Rázová vlna vzniká při výbuchu, kdy je vyzářena hmota o
hmotnosti několika sluncı́ rychlostı́ přibližně 104 km/s, která je mnohem většı́ než
rychlost zvuku v mezihvězdném prostoru (10 km/s)[1]. Rychlost takovéto rázové vlny je
označena−−→u1 . Částice se pohybujı́ směrem k rázové vlně rychlostı́−→u2 a platı́ |u1|> |u2|.
V laboratornı́ soustavě se částice za rázovou vlnou pohybujı́ rychlostı́ −→V = −−→u1 +
−→u2 , která může být interpretována jako rychlost urychlených částic (”downstream”)
vzhledem k neurychleným částicı́m (”upstream”).

Podobně jako u vztahu (2.8) lze určit střednı́ hodnotu cosθ′2, která je narozdı́l od
mechanismu Fermi II nenulová. Lze ukázat [1], že v takovémto uspořádánı́ splňujı́
vystředované hodnoty následujı́cı́ vztahy:

< cosθ1 >=−2
3
, (2.11)

6Z důvodu malého energetického zisku z jedné srážky částice KZ s magnetickým oblakem.
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Obrázek 2.5: Srážka KZ s rázovou vlnou ze supernovy.

< cosθ
′
2 >=

2
3
. (2.12)

Dosazenı́m vztahů 2.11 a 2.12 do 2.7 dostaneme vztah:

∆E
E1

=
1+4β/3+4β2/9

1−β2 −1≈ 4
3

β. (2.13)

Energetický zisk částice závisı́ lineárně na β = V/c. Vztahy 2.10 a 2.13 platı́ pouze v
přı́padě, že rázová vlna je nerelativistická, ale dá se ukázat, že podobné výsledky platı́
i v přı́padě relativisticky se pohybujı́cı́ rázové vlny.

Urychlovacı́ mechanismus je v tomto přı́padě daleko účinnějšı́, nebot’pohyb částice
v rázové vlně nenı́ náhodný. V tomto procesu vede srážka částice s rázovou vlnou vždy
k energetickému zisku.

2.4.2 Přı́mé urychlovánı́
K přı́mému urychlovánı́ docházı́ u objektů, okolo kterých se vytvářı́ velký elektrický
potenciál, jako jsou např. neutronové hvězdy nebo akrečnı́ disky u černých děr.

Magnetické pole na povrchu mladých, rychle rotujı́cı́ch neutronových hvězd dosahuje
108 T a indukovaný elektrický potenciál může dosáhnout řádově 1018V. Pokud by ne-
docházelo ke srážkám, při kterých částice ztrácı́ energii, byly by částice urychleny na
energii

E = Z ·1018eV,

kde Z je náboj částice.
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Obrázek 2.6: Schématické znázorněnı́ úbytku energie částice KZ v závislosti na uražené
vzdálenosti.

2.5 GZK mez
V roce 1966 K. Greisen [7] a nezávisle na něm G. T. Zacepin a V. A. Kuzmin [8]
zjistili7, že částice s energiı́ nad 50 EeV ztrácejı́ energii srážkami s fotony reliktnı́ho
zářenı́. Toto zářenı́ je pozůstatkem procesů proběhlých během Velkého třesku a nynı́
jeho teplota odpovı́dá 2.7 K. Toto zářenı́ homogenně vyplňuje celý vesmı́r a má výrazný
vliv na šı́řenı́ částic KZ s energiemi vyššı́mi než 50 EeV. Existence či neexistence GZK
meze je jedna z fundamentálnı́ch otázek dnešnı́ho studia kosmického zářenı́.

Pokud částice s libovolně vysokou energiı́ absolvuje při svém šı́řenı́ vzdálenost
vyššı́ než přibližně 100 Mpc, klesne jejı́ energie na hodnotu okolo 5×1019 eV. Úbytek
energie částice v závislosti na uražené vzdálenosti je znázorněn na obrázku (2.6).

Hlavnı́ proces, vedoucı́ k energetickým ztrátám protonů kosmického zářenı́ při in-
terakcı́ch s reliktnı́mi fotony je:

γ+ p→ N∗(1236)→ nπ+

pπ0

π+ → νµµ+ → νµνµνee+

π0 → γγ

Detekujeme-li tedy kosmické zářenı́ s energiemi většı́mi než je mez GZK, jsou
možné jen dva typy vysvětlenı́.[3]

1. Zdroje extrémně energetického zářenı́ jsou ”blı́zko” Země (tedy do 100 Mpc). V
takovém přı́padě však zatı́m nevı́me, o jaké zdroje se jedná. Mohou to být známé
astronomické objekty anebo exotické zdroje, jako jsou rozpady supertěžkých
částic.

7Na jejich počest byla tato mez nazvána GZK mez.
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2. Zdroje jsou v kosmologických vzdálenostech a GZK limit je vypočten špatně.
To může mı́t však jen velmi fundamentálnı́ přı́činy - spekulativnı́ teorie, které
byly zatı́m předloženy, se pokoušejı́ mez GZK zvýšit kvantově-gravitačnı́mi
korekcemi vycházejı́cı́mi ze superstrunové teorie, anebo modifikacı́ lorentzovské
transformace.
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Kapitola 3

Sekundárnı́ kosmické zářenı́

Po vstupu částice primárnı́ho kosmického zářenı́ do zemské atmosféry dojde k inter-
akci s částicemi v atmosféře. Jakmile se tak stane, vznikne rozsáhlá atmosférická sprška
(EAS – extensive air shower) sekundárnı́ho zářenı́. Prvnı́ interakce se uskutečnı́ při-
bližně ve výšce několika desı́tek kilometrů nad zemským povrchem. EAS je tvořena
velkým množstvı́m částic (miliony až desı́tky miliard). Počet těchto částic závisı́ na en-
ergii a typu primárnı́ částice, na fluktuacı́ch ve vývoji EAS a počet těchto částic se měnı́
s nadmořskou výškou. Počet částic v EAS roste, dokud průměrná energie připadajı́cı́
na částici neklesne pod kritickou mez, při které už nenı́ dalšı́ produkce nových částic
možná. V tomto bodě interakce nevedou k tvorbě nových částic, ale k absorpci. Tento
bod se nazývá maximum EAS. Po dopadu na zemský povrch může mı́t sprška průměr
několika kilometrů a zasažené územı́ tak činı́ až desı́tky km2 (závisı́ na sklonu spršky).

Na zemském povrchu detekujeme sekundárnı́ částice1. Z vlastnostı́ detekované EAS
odvozujeme vlastnosti primárnı́ částice – směr přı́letu, energii a typ primárnı́ částice.

Složenı́ EAS záležı́ na primárnı́ částici kosmického zářenı́. Pokud byl primárnı́
částicı́ foton, tak bude EAS obsahovat převážně e−,e+ a γ. Pokud primárnı́ částicı́
bylo nějaké jádro, tak EAS bude navı́c obsahovat miony, neutrina a hadrony (protony,
neutrony a piony) [3].

Sprška sekundárnı́ho kosmického zářenı́ se skládá ze třı́ důležitých komponent (viz.
obr. 3). Jednotlivé komponenty spršky budou popsány v následujı́cı́m textu.

3.1 Elektromagnetická komponenta
Zdrojem fotonů pro elektromagnetickou komponenty jsou rozpady π0:

π0 → γ+ γ

Vysokoenergetické fotony produkujı́ elektron-pozitronové páry, které v důsledku
brzdného zářenı́ vyzařujı́ brzdné fotony. Ty produkujı́ dalšı́ elektron-pozitronové páry.
Počet elektron-pozitronových párů a brzdných fotonů poroste do té doby, dokud se

1Vyjı́mku tvořı́ neutrina.
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Obrázek 3.1: Složenı́ spršky sekundárnı́ho kosmického zářenı́.

ionizačnı́ ztráty e+,e− nestanou srovnatelné s radiačnı́mi ztrátami, tj. do té doby, dokud
energie e+,e− nedosáhne kritické hodnoty Ec (84 MeV ve vzduchu).

Předpokládejme primárnı́ foton o energii Eo, který urazı́ vzdálenost R než vytvořı́
elektron-pozitronový pár. Každý lepton z elektron-pozitronového páru bude mı́t v
průměru energii rovnou Eo/2. Po dalšı́ vzdálenosti R elektron nebo pozitron emi-
tuje brzdný foton s průměrnou energiı́ E0/4. Tento proces se dále opakuje. Po uraženı́
vzdálenosti nR vznikne 2n částic s průměrnou energiı́ E0/2n. Tento proces vzniku částic
pokračuje do té doby, dokud energie částice neklesne pod kritickou energii Ec [3].

Kritická energie Ec je definovaná jako energie, při nı́ž se ionizačnı́ ztráty rovnajı́
ztrátám vzniklými brzdným zářenı́m. Pro fotony je to energie, kde začı́ná převažovat
Comptonův rozptyl nad tvorbou párů. Pod touto energiı́ už nevznikajı́ dalšı́ částice,
kromě nı́zkoenergetických elektron-iontových párů.

EAS tedy dosáhne svého maxima, když průměrná energie částic ve spršce je rovna
kritické energii. Celkový počet fotonů a eletronů v EAS je tedy dán poměrem E0/Ec. Lze
ukázat, že počet vzdálenostı́ R potřebných k dosaženı́ maxima spršky je dán výrazem:

ln(E0/Ec)
ln(2)

. (3.1)

Hloubka maxima spršky má tedy logaritmickou závislost na energii primárnı́ částice
a počet částic v maximu spršky má lineárnı́ závislost na energii primárnı́ částice. Počet
částic Nmax, v maximu spršky lze také přibližně určit ze vztahu:

Nmax = (1.1÷1.6)E0[GeV ] (3.2)

Z tohoto vztahu je vidět, že částice s energiı́ řádově EeV vytvořı́ spršku řádově 109

částic.
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3.2 Hadronová komponenta
Hadronová komponenta obsahuje převážně nukleony a piony. Tato složka EAS se tvořı́
až do okamžiku, dokud energie nukleonů neklesne na hodnotu několik stovek MeV.
Protony spotřebujı́ svoji energii na ionizačnı́ procesy. Neutrony vyvolávajı́ jaderné
procesy, dokud se nestanou pomalými. Ty jsou pak zachycovány, nejvı́ce jádry 14N [4].

14N(n, p)14C∗

Než hadronová komponenta dosáhne svého maxima, chová se podobně jako elek-
tromagnetická komponenta. Maximum spršky závisı́ na detailech hadronové interakce
a povaze primárnı́ částice. Po dosaženı́ maxima spršky začne počet částic ve spršce
exponencielně klesat.

3.3 Mionová komponenta
Miony produkované ve spršce sekundárnı́ho kosmického zářenı́ jsou velmi důležité pro
určenı́ složenı́ primárnı́ho kosmického zářenı́.

Zdrojem mionů ve spršce jsou rozpady pionů [4]:

π+ → µ+ +νµ
π−→ µ−+νµ

Pravděpodobnost, že se pion spı́še rozpadne, než zainteraguje, závisı́ na jeho energii
a na hustotě atmosféry. Ve vyššı́ch nadmořských výškách, dı́ky nižšı́ hustotě atmosféry,
se vysokoenergetické piony pravděpodobněji rozpadajı́. Nejenergetičtějšı́ miony jsou
tedy výsledkem rozpadů vysokoenergetických pionů a poskytujı́ nám inforamce o
raném vývoji spršky. Vysokoenergetické miony jsou produkovány blı́zko osy spršky a
vznikajı́ v nadmořské výšce 8 - 16 km [3].

Počet nı́zkoenergetických (řádově v oblasti GeV) a vysokoenergetických mionů
(řádově v oblasti TeV) závisı́ na atomovém čı́sle primárnı́ částice.

Uvažujme pro názornost dvě různé spršky – prvnı́ iniciovanou primárnı́ částicı́
56Fe a druhou iniciovanou protonem. Při interakci jádra 56Fe je vytvořeno zhruba 56
individuálnı́ch EAS, každá generovaná nukleonem o průměrné energii E0/56. Výsledné
piony v každé EAS budou mı́t menšı́ průměrnou energii než v EAS iniciované protonem
o stejné energii. Těžšı́ jádra tedy vytvořı́ vı́ce pionů. Mnoho z těchto nı́zkoenergetických
pionů se rozpadne na miony.

Počet vysokoenergetických mionů ve spršce sekundárnı́ho kosmického zářenı́,
vytvořené částicı́ s atomovým čı́slem A, může být určen pomocı́ následujı́cı́ formule
[3]:

Nµ(> Emin) =
KAsecθ

Emin

(
Emin

E0/A

)α (
1− Emin

E0/A

)β

, (3.3)

kde E0 je primárnı́ energie částice v GeV, A je atomové čı́slo, Emin je v jednotkách GeV,
K = 14.5 GeV, α = −0.757, β = 5.25, θ je zenitový úhel. Tento vzorec je založen na
simulacı́ch Monte Carlo a předpokládá θ < 60o.
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3.4 Maximum atmosférické spršky
Poloha maxima EAS Xmax je důležitým ukazatelem u spršek sekundárnı́ho zářenı́.
Poloha maxima EAS nám dává informaci, v jaké hloubce atmosféry EAS dosáhla
svého maxima kde docházı́ k poklesu v produkci nových částic.

Atmosférickou hloubku lze určit ze vztahu:

X =
Z

l
ρ(hv)dl =

Z
∞

l
ρ

[
l cosθ+

1
2

l2

RE
sin2

θ

]
dl, (3.4)

kde ρ je hustota atmosféfy ve výšce hv, l je vzdálenost, θ je zenitový úhel a RE je
poloměr Země.

Užitečným vztahem je také následujı́cı́ rovnice:

p
ρ

=
XV

−dXV /dh
, (3.5)

kde p je atmosférický tlak a XV je vertikálnı́ vzdušná hmota. Pro atmosféru o konstantnı́
teplotě platı́ vztah:

XV = X0e−h/h0 , (3.6)

kde X0 ' 1030 g/cm2.
Simulace ukazujı́, že střednı́ hodnoty Xmax jsou 750 g/cm2 pro jádra Fe a 850

g/cm2 pro protony. Bohužel fluktuace mı́sta prvnı́ interakce a ve vývoji spršky vedou
k posunům polohy maxima Xmax. Např. pro částici s primárnı́ energiı́ E = 1019eV
dosahujı́ posuny pozice Xmax přibližně 50 g/cm2 [1].

3.5 Podélný vývoj atmosférické spršky
Podélný vývoj EAS se dá přibližně popsat následujı́cı́m analytickým vyjádřenı́m pro
spršku iniciovanou protonem. Vztah je založen na simulacı́ch Monte Carlo a autory
jsou Gaisser a Hillas [3].

N(X) = Nmax

(
X −X0

Xmax−X0

) Xmax−X0
λ

exp
(

Xmax−X
λ

)
(3.7)

kde N(X) je počet částic ve spršce jako funkce vzdušné hmoty X [g/cm2]; X0 je mı́sto
prvnı́ interakce; Xmax je pozice maxima EAS; konstanta λ = 70 g/cm2.
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Obrázek 3.2: Ilustrativnı́ obrázek ke vztahům pro výpočet vzdušné hmoty X .
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Kapitola 4

Projekt Observatoře Pierra
Augera

Observatoř Pierra Augera je mezinárodnı́ projekt na detekci kosmického zářenı́. Jedná se
o největšı́ projekt svého druhu. Projekt nese jméno francouzského fyzika Pierra Augera
(obr. 8.3), který v roce 1938 objevil atmosférické spršky sekudnárnı́ho kosmického
zářenı́. Projektu se účastnı́ přibližně 350 vědců z vı́ce než 30 institucı́ z 15 zemı́ světa.

Obrázek 4.1: Pierre Victor Auger, francouzský fyzik.

Základnı́ myšlenka projektu je dı́lem nositele Nobelovy ceny prof. Jamese Cronina
z University v Chicagu a prof. Alana Watsona z University v Leedsu. Mezinárodnı́
spolupráce na projektu započala v listopadu 1995. Cı́lem projektu je studium částic
kosmického zářenı́ pro energie většı́ než 1018 eV [16], [15].

Observatoř Pierra Augera je budována na jižnı́ polokouli. Je umı́stěna v pampě
nedelako města Malargüe1 v provincii Mendoza v západnı́ Argentině. Jejı́ výstavba
byla zahájena roku 2001 a měla by být dokončena na přelomu let 2007 a 2008. Do
budoucna se plánuje vybudovat dalšı́ observatoř na severnı́ polokouli.

Observatoř AUGER je tzv. hybridnı́ detektor, což znamená, že se skládá z vı́ce typů
detektorů. Na projektu AUGER jsou využity čerenkovské detektory (viz. obr. 4.2) a

1V nadmořské výšce 1400m.
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atmosférické fluorescenčnı́ teleskopy (viz. obr. 4.3). Po dobudovánı́ celé observatoře
bude observatoř sestávat z 1600 čerenkovských detektorů, vzdálených od sebe 1.5
km a pokrývajı́cı́ch plochu 3000 km2. Tuto detekčnı́ sı́t’ doplňujı́ atmosférické fluo-
rescenčnı́ detektory, které měřı́ za jasných bezměsı́čných nocı́ a které jsou umı́stěny ve
4 pozorovatelnách.

Všechny čerenkovské detektory jsou velké nádrže naplněné vodou. Každá nádrž
obsahuje 12 tisı́c litrů destilované vody a je opatřena 3 fotonásobiči.

Obrázek 4.2: Čerenkovský detektor, jedna z nádržı́ naplněná destilovanou vodou, použı́-
vaná na projektu AUGER.

Každá pozorovatelna fluorescenčnı́ho detektoru se skládá ze 6 teleskopů (zrcadel).
Jednotlivá zrcadla majı́ rozměr 3.6× 3.6 m se zorným polem 30◦× 30◦. V ohnisku
každého zrcadla je kamera tvořená 440 fotonásobiči.
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Obrázek 4.3: Fluorescenčnı́ teleskop použı́vaný na projektu AUGER.

Obrázek 4.4: Budova fluorescenčnı́ho teleskopu.
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Kapitola 5

Souřadnicové systémy

Pro experimenty zabývajı́cı́ se studiem kosmického zářenı́ je důležitým prvkem při
zpracovánı́ dat, dobrá volba vhodného souřadnicového systému. Z tohoto důvodu je
tato kapitola věnována popisu souřadnicových systémů, které se běžně použı́vajı́.

V této kapitole budou popsány tři nejběžnějšı́ atronomické souřadnicové systémy,
určujı́cı́ pozici na nebeské sféře: souřadnice horizontálnı́, souřadnice ekvatoriálnı́ a
souřadnice galaktické.

Podstatou definice souřadné soustavy je definice základnı́ roviny procházejı́cı́ po-
čátečnı́m bodem (počátkem souřadnic) a základnı́ho směru.

V této kapitole je využita převážně literatura [5].

5.1 Horizontálnı́ souřadnicový systém
Dı́ky velkým rozměrům Země, vzhledem k velikosti člověka, má pozorovatel dojem, že
okolnı́ krajina je rovina1. Tato rovina zdánlivě protı́ná oblohu na obzoru (horizontu), je
kolmá na směr gravitace a je rovinou horizontálnı́. Přı́mka vedená kolmo k horizontálnı́
rovině je přı́mka vertikálnı́ a protı́ná sféru ve dvou bodech - v zenitu2 a nadiru. Přı́mka
vertikálnı́ spojuje zenit a nadir a zajišt’uje polohu roviny obzoru, která je hlavnı́ rovinou
horizontálnı́ch souřadnic.

Souřadnice, které použı́vá k popisu objektů horizontálnı́ souřadnicový systém, se
nazývajı́ výška h a azimut A. Výška h je úhel, pod kterým je vidět objekt nad či pod
horizontem a nabývá hodnot z intervalu <−90◦;+90◦ >. Zavádı́ se také zenitový úhel
θ = 90◦− h. Azimut A je úhel, který mezi sebou svı́rajı́ mı́stnı́ polednı́k3 a vertikálnı́
kružnice vedená popisovaným objektem. Azimut se měřı́ od jižnı́ho bodu směrem k
severnı́mu ve směru pohybu hodinových ručiček a nabývá hodnot < 0◦;+360◦ >. Tj.
bod jižnı́ má A = 0◦, bod západnı́ A = 90◦, bod severnı́ A = 180◦ a bod východnı́ má A
= 270◦.

1Pokud nenı́ hornatá a kopcovitá.
2Bod nad hlavou pozorovatele.
3Mı́stnı́ polednı́k je myšlená kružnice procházejı́cı́ jihem, zenitem, severem a nadirem, kolmá na horizont.
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Obrázek 5.1: Horizontálnı́ souřadnicový systém.

Horizontálnı́ souřadnicový systém je fixován se Zemı́, nikoli s hvězdami. Souřadnice
jednotlivých objektů se během rotace Země měnı́ s časem. Souřadnice stejného objektu,
pozorovaného ve stejném čase na různých mı́stech Země budou mı́t jiné hodnoty.

5.2 Rovnı́kový souřadnicový systém
Projekce zemského rovnı́ku na nebeskou sféru se nazývá nebeský rovnı́k. Obdobně,
projekce geografických pólů na nebeskou sféru se nazývajı́ severnı́ a jižnı́ nebeský pól.
Rovina nebeského rovnı́ku je základnı́ rovinou pro rovnı́kové souřadnice.

Rovnı́kový souřadnicový systém použı́vá souřadnice, jež lze rozdělit podle vý-
chozı́ho bodu na dva druhy. A to na ekvatoriálnı́ souřadnice prvnı́ho druhu a ekvatoriálnı́
souřadnice druhého druhu [5].

5.2.1 Rovnı́kové souřadnice prvnı́ho druhu
Rovnı́kové souřadnice prvnı́ho druhu majı́ za výchozı́ bod průsečı́k meridiánu4 s
rovnı́kem.

Rovnı́kové souřadnice prnı́ho druhu (viz. obr. 5.2) využı́vajı́ dvě základnı́ souřadnice
k určenı́ polohy objektu. Prvnı́ souřadnicı́ je deklinace δ. Deklinace vyjadřuje úhel nad
nebo pod nebeským rovnı́kem. Je měřena ve stupnı́ch a nabývá hodnot z intervalu
<−90◦;+90◦ >.

Druhou souřadnicı́ je hodinový úhel t. Je to úhel mezi mı́stnı́m polednı́kem a
objektem měřený ve směru zdánlivého pohybu hvězd. Objekt v nejvyššı́m bodě své

4Meridián (polednı́k) je hlavnı́ kružnice kolmá k horizontu orientovaná směrem sever-jih, která procházı́
póly [17].
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Obrázek 5.2: Grafické znázorněnı́ rovnı́kových souřadnic druhého druhu [14].

dráhy (tj. nad jihem) má t = 0 h, naopak v nejnižšı́m bodě své dráhy (nad severem) má
t = 12 h. Hodinový úhel je přepočet z úhlové mı́ry na časovou mı́ru. Pro přepočet se
použı́vá jednoduchý vztah:

24h = 360◦ (5.1)

Deklinace je pro určitou hvězdu stejná pro všechna mı́sta na Zemi a v čase se
neměnı́ vlivem zdánlivého pohybu oblohy. Hodinový úhel se měnı́ jak se zeměpisnou
délkou pozorovacı́ho mı́sta, tak i s časem, ale změna hodinového úhlu je kontinuálnı́.

5.2.2 Rovnı́kové souřadnice druhého druhu
Rovnı́kovými souřadnicemi druhého druhu jsou deklinace δ a rektascenze α. Deklinace
je definovaná stejně jako u ekvatoriálnı́ch souřadnic prvnı́ho druhu.

Avšak mı́sto hodinového úhlu, který se v každém okamžiku měnı́, je zde úhel,
neměnı́cı́ se s časem. Mı́sto průsečı́ku rovnı́ku s mı́stnı́m meridiánem je nutno použı́t vý-
chozı́ho bodu na rovnı́ku, který se zúčastňuje rovnoměrného pohybu oblohy. Takovým
bodem je mı́sto na rovnı́ku, kde je Slunce v okamžiku jarnı́ rovnodennosti.
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Obrázek 5.3: Galaktický souřadnicový systém. Ve středu systému je umı́stěno slunce.
Lat - galaktická délka, long - galaktická šı́řka.

Bod jarnı́ rovnodennosti je hledaným výchozı́m bodem a vzhledem k němu se určuje
rektascenze, tj. úhel, který mezi sebou svı́rajı́ deklinačnı́ kružnice, procházejı́cı́ bodem
jarnı́ rovnodennosti a deklinačnı́ kružnice hvězdy, jejı́ž rektascenzi určujeme.

Tato souřadnicová sı́t’se otáčı́ spolu s oblohou.

5.3 Galaktický souřadnicový systém
Tento souřadnicový systém byl definován roku 1958 Mezinárodnı́ astronomickou uniı́.

Základnı́ rovinou galaktických souřadnic je rovina Galaxie (Mléčná dráha). Mléčná
dráha nenı́ přesně ohraničený pás a má jisté nepravidelnosti. Poloha roviny je tedy
stanovena mezinárodnı́ úmluvou (jsou stanoveny souřadnice galaktických pólů). Vý-
chozı́m bodem je střed Galaxie.

Pro popis polohy objektů se v galaktickém souřadnicovém systémů použı́vajı́
galaktická délka l a galaktická šı́řka b. Galaktická délka l nabývá hodnot z intervalu
< 0◦;+360◦ > a galaktická šı́řka b nabývá hodnot z intervalu <−90◦;+90◦ >.
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5.4 Transformace souřadnic
Jak je patrno, použı́vá se běžně několik druhů souřadnicových systémů. V různých
přı́padech lze použı́t různých druhů souřadnic.

5.4.1 Rovnı́kové I na horizontálnı́
Pro transformaci z rovnı́kových souřadnic I na horizontálnı́ se použı́vá následujı́cı́ch
vztahů:

cosθ = sinϕsinδ+ cosϕcosδcos t

sinθsinA = cosδsin t (5.2)

sinθcosA =−cosϕsinδ+ sinϕcosδcosHA,

kde θ je zenitový úhel, ϕ je zeměpisná šı́řka, δ je deklinace, t je hodinový úhel a A je
azimut.

5.4.2 Horizontálnı́ na rovnı́kové I
Pro transformaci z horizontálnı́ch souřadnic na rovnı́kové I se použı́vá následujı́cı́ch
vztahů:

sinδ = cosθsinϕ− sinθcosϕcosA

cosδcos t = cosθcosϕ+ sinθsinϕcosA (5.3)

cosδsin t = sinθsinA,

5.4.3 Rovnı́kové I na galaktické
Pro transformaci z rovnı́kových souřadnic na galaktické se použı́vá nasledujı́cı́ch vz-
tahů:

b =−arcsin [sin(δ) · sin(δ0)+ cos(δ) · cos(α0−α)] , (5.4)

l = l0−arctg(y/x), (5.5)

kde

y = sin(α0−α)
x = cos(α0−α) · sin(δ0)− sin(δ)

cos(δ) · cos(δ0)

kde b, l jsou galaktická šı́řka, resp. délka; δ,α jsou ekvatoriálnı́ souřadnice. Pro převod
mezi rovnı́kovými a galaktickými souřadnicemi byly stanoveny následujı́cı́ konstanty:

• Severnı́ galaktický pól: δ0 = 27◦7′42.1′′,α0 = 12 h 51 min 26.28 s

• Průsečı́k rovnı́kového a galaktického rovnı́ku: l0 = 122.932
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Kapitola 6

Expozičnı́ funkce

6.1 Definice expozičnı́ funkce
Expozičnı́ funkce je funkcı́ souřadnic nebeské sféry. Jejı́ jednotka je km2 · rok. Udává
efektivnı́ sběrnou plochu pro tok KZ pro pozice na obloze.

Relativnı́ expozičnı́ funkce ω je bezrozměrnou veličinou. Nabývá hodnot z inter-
valu < 0;1 >. Relativnı́ expozičnı́ funkce ω je váhovou funkcı́, která nám poskytuje
informaci o tom, s jakou váhou lze pozorovat mı́sta na obloze pro dané mı́sto na Zemi.
Zjednodušeně lze řı́ci, že relativnı́ expozičnı́ funkce nám poskytuje informaci, kam a
jak často daný experiment pozoruje mı́sta na obloze.

Relativnı́ expozičnı́ funkce ω se dá vypočı́tat dle následujı́cı́ho vztahu [6]:

ω(δ) ∝ cos(a0)cos(δ)sin(αm)+αm sin(a0)sin(δ), (6.1)

kde a0 je zeměpisná šı́řka a δ je deklinace. Konstanta αm se vypočı́tá dle vztahů:

αm =


0 ξ > 1
π ξ <−1
cos−1(ξ) jindy

(6.2)

kde ξ se vypočte dle vztahu:

ξ =
cos(θm)− sin(a0)sin(δ)

cos(a0)cos(δ)
(6.3)

Ve vzorci (6.3) vystupuje navı́c veličina θm, která označuje maximálnı́ zenitový úhel.
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6.2 Expozičnı́ funkce pro AUGER
Pro zpracovánı́ dat z experimentu AUGER byla vypočtena relativnı́ expozičnı́ funkce ω

dle vztahu (6.1). Relativnı́ expozičnı́ funkce byla počı́tána pomocı́ programu napsaného
v jazyce C++. Pomocı́ Cernských knihoven ROOT pak byla zı́skaná data vykreslena
do následujı́cı́ch histogramů.

Pro experiment AUGER majı́ konstanty ve vztahu pro výpočet relativnı́ expozičnı́
funkce (6.1) následujı́cı́ hodnoty:

ao =−35.2◦; θm = 60◦. (6.4)

6.2.1 Normovánı́
Vztah (6.1) pro výpočet relativnı́ expozičnı́ funkce ω nenı́ přesně normován tak, aby
nabýval hodnot z intrevalu < 0;1 >. Je tedy nutné najı́t normovacı́ konstantu K.

Hodnotu normovacı́ konstanty lze vypočı́tat pro deklinačnı́ úhel,který setrvává po
celý den v zorném poli observatoře a kde platı́ ω = 1.

Obrázek 6.1: Úhly pro experiment AUGER.

Pomocı́ obrázku (6.1) lze odvodit vztah pro hledaný deklinačnı́ úhel δs. Výsledný
vztah bude mı́t následujı́cı́ podobu:

δs = 90◦− [(90◦−|a0|)+(90◦−θm)] (6.5)

Pomocı́ vztahu (6.5) lze vypočı́tat, že hledané δ má hodnotu 5◦. Z čehož plyne,
že pro deklinaci z intervalu <−90◦;−85◦ > bude relativnı́ expozičnı́ funkce nabývat
hodnotu 1 a lze spočı́tat normovacı́ konstantu. Normovacı́ konstanta1 bude mı́t tedy
hodnotu:

1Normovacı́ konstanta vytupuje ve vztahu pro relativnı́ expozičnı́ funkci ve tvaru K ·ω.
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K = 0.555591 (6.6)

Obrázek 6.2: Průběh relativnı́ expozičnı́ funkce ω pro AUGER a pro θm = 60◦.

Na obrázku (6.2) je vidět, jak se chová relativnı́ expozičnı́ funkce ω v závislosti na
deklinaci δ pro pozici experimentu AUGER.

6.2.2 Výsledné histogramy
Na obrázku (6.3) je vidět relativnı́ expozičnı́ funkce ω vygenerovaná pro 500 000
náhodných bodů a pro zenitový úhel θm = 60◦. Hodnota θm = 60◦ se standartně použı́vá
na AUGERu pro rekonstrukce atmosférických spršek. (Pro θ≤ θm dosahuje efektivita
měřenı́ 100% pro energie nad 3 ·1018 eV.)

Z obrázku (6.3) je vidět, že experiment Auger ”vidı́” na celou jižnı́ polokouli a
na část severnı́ polokoule. Přesněji řečeno, lze vypočı́tat, že experiment Auger může
detekovat směry přı́letu KZ pro deklinaci z intervalu <−90◦;+24.8◦ >.

Na obrázku (6.4) je vidět, o co by se relativnı́ expozičnı́ funkce ω změnila, kdyby
θm = 90◦. V tomto přı́padě by experiment AUGER sbı́ral data pro deklinaci z intervalu
<−90◦;+54.8◦ >.
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Obrázek 6.3: Relativnı́ expozičnı́ funkce pro práci s daty z experimentu AUGER.
Zenitový úhel θm = 60◦.

Obrázek 6.4: Relativnı́ expozičnı́ funkce pro práci s daty z experimentu AUGER.
Zenitový úhel θ ∈< 60◦;90◦ >.
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Kapitola 7

Kolmogorovův-Smirnovův (KS)
test

Kolmogorovův-Smirnovův test se použı́vá pro ověřenı́ hypotézy, zda data pocházı́ z
daného rozdělenı́ se spojitou distribučnı́ funkcı́. Ověřujeme tedy hypotézu, zda náhodný
výběr pocházı́ z rozdělenı́ spojité náhodné veličiny s danou distribučnı́ funkcı́ proti
alternativě, že z tohoto rozdělenı́ nepocházı́.

KS test lze rozdělit na test pro jeden výběr a na test pro dva nezávislé výběry a to
jak v přı́padě 1D i 2D KS testu.

V této kapitole je využito převážně literatury [2], [9] a [10].

7.1 Jednodimenzionálnı́ KS test
Jedná se o jednodimenzionálnı́1 (1D) KS test.

KS test pro jeden výběr

Testovacı́m kritériem je veličina Z (definovaná vztahem 7.1), jejı́ž kritické hodnoty
jsou tabelovány. Testovanou hypotézu zamı́táme, pokud vypočtená hodnota je většı́ než
tabelovaná kritická hodnota.

Z = D
√

N (7.1)

Veličina D je definovaná jako maximálnı́ absolutnı́ rozdı́l empirické kumulativnı́
distribučnı́ funkce SN(x) (vytvořené z výběru) a teoreticky určené distribučnı́ funkce
P(x) a N je počet dat ve výběru.

D = max
−∞<x<∞

|SN(x)−P(x)| (7.2)

1Jednorozměrná data jsou charakterizována jednou souřadnicı́.
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SN(x) =
i
N

, (7.3)

kde i je počet dat s hodnotou ≤ x.

Obrázek 7.1: Hledánı́ maximálnı́ vzdálenosti D pro distribučnı́ funkci reálných dat
SN(x) porovnánı́m s teoretickou distribucı́ P(x) [2].

KS test pro dva nezávislé výběry

Testujeme nulovou hypotézu, že dva nezávislé výběry majı́ stejnou distribučnı́ funkci.
Testovacı́m kritériem je opět veličina Z (viz. rovnice 7.1).

KS test pro dva nezávislé výběry se oproti KS testu pro jeden výběr lišı́ ve výpočtu
hodnoty D, která je v tomto přı́padě definovaná následujı́cı́m vztahem:

D = max
−∞<x<∞

|SN1(x)−SN2(x)|, (7.4)

kde SN1 je kumulativnı́ distribučnı́ funkce pro prvnı́ výběr a SN2 je kumulativnı́ dis-
tribučnı́ funkce pro druhý výběr. A ve vztahu (7.1) je nutné vypočı́tat hodnotu N dle
následujı́cı́ho vztahu:

N =
N1N2

N1 +N2
(7.5)

kde N1 je počet dat z prvnı́ho výběru a N2 je počet dat z druhého výběru.
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7.2 Dvoudimenzionálnı́ KS test
Zobecněnı́ KS testu pro dvoudimenzionálnı́ distribuce byla navržena v [9] a [10]. Každý
bod dvoudimenzionálnı́ distribuce je charakterizován dvěmi souřadnicemi a je hledán
maximálnı́ rozdı́l mezi dvěmi dvoudimenzionálnı́mi distribucemi. V přı́padě 2D KS
testu je nutno hodnotu D počı́tat numericky, nebot’kumulativnı́ distribučnı́ funkce SN
nenı́ definovaná pro vı́ce než 1D.

KS test pro jeden výběr

V přı́padě 2D KS testu pro jeden výběr se hodnota D hledá jako maximálnı́ rozdı́l
poměrného zastoupenı́ experimentálnı́ch dat a předpokládaného rozloženı́ dat v jed-
notlivých kvadrantech. V obrázku (7.2) je vyvětleno, jak se hodnota D hledá.

Obrázek 7.2: Hledánı́ maximálnı́ vzdálenosti D pro dvě sady dvourozměrných dat. Jednu
sadu dat představujı́ čtverečky a druhou trojúhelnı́čky. V rozı́ch jednotlivých kvadrantů
jsou poměrné počty trojúhelnı́čků a čtverečků. Je vidět, že hledaný maximálnı́ rozdı́l je
v levém hornı́m kvadrantu, kde D = 0.56−0.12 = 0.44 [2].

Testovacı́m kritériem je opět veličina Z, definovaná vztahem (7.1). Hodnota N je
počet experimentálnı́ch dat.

KS test pro dva nezávislé výběry

V přı́padě 2D KS testu pro dva nezávislé výběry se hodnota D hledá následujı́cı́m
způsobem: nejprve určı́me hodnotu D1 pro porovnánı́ prvnı́ sady dat s druhou sadou a
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potom hodnotu D2 pro porovnánı́ druhé sady dat s prvnı́ sadou. Hledaná hodnota D je
aritmetický průměr těchto dvou hodnot [2]:

D =
D1 +D2

2
. (7.6)

Testovacı́m kritériem je opět veličina Z, definovaná vztahem (7.1). Hodnotu N je
nutno spočı́tat dle vztahu (7.5).

7.3 Korelačnı́ koeficienty
Korelačnı́ koeficient rozhoduje o správném výběru tabelovaných hodnot Zkrit . Počı́tá
se pro dvou dimenensionálnı́ sadu (nebo sady) dat.

Pro jeden výběr

Korelačnı́ koeficient pro jeden výběr dat se počı́tá dle následujı́cı́ho vztahu:

r = ∑i(xi− x̄)(yi− ȳ)√
∑i(xi− x̄)2

√
∑i(yi− ȳ)2

. (7.7)

Pro dva nezávislé výběry

V přı́padě dvou nezávislých výběrů se korelačnı́ koeficient počı́tá dle vztahu:

r =

√
r2

1 + r2
2

2
, (7.8)

kde r1 resp. r2 jsou lineárnı́ koeficienty korelace pro prvnı́, resp. druhou sadu dat.
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Kapitola 8

Data z experimentu AUGER

Naměřená data z observatoře AUGER jsou porovnávána s objekty obsaženými v kata-
logu aktivnı́ch galaxiı́ [11].

8.1 Aktivnı́ galaktická jádra a katalog aktivnı́ch galaxiı́
Aktivnı́ galaktická jádra (AGN)

AGN jsou astronomické objekty, v jejichž středu se nacházı́ supermasivnı́ černá dı́ra,
která je nepřetržitě zásobována materiálem z obklopujı́cı́ho akrečnı́ho disku1 (viz. obr.
8.1).

Nejpronikavějšı́ UV a rentgenové zářenı́ vycházı́ z vnitřnı́ části akrečnı́ho disku.
Pozorovateli, hledı́cı́mu na objekt ze strany, zastinujı́ vnějšı́ části akrečnı́ho disku znač-
nou část zářenı́, takže spektrum objektu záležı́ na úhlu pohledu. Část materiálu je
urychlována podél osy souměrnosti a uniká v podobě výtrysků (jetů). O výtryscı́ch
se předpokládá, že jsou oboustranné, ale zářenı́ přicházejı́cı́ od vzdáleného výtrysku
je velmi zeslabeno. Délky výtrysku dosahujı́ až stovky kiloparseků. Akrece hmoty na
centrálnı́ černou dı́ru uvolňuje obrovské množstvı́ energie. Dı́ky tomuto a také dalšı́m
procesům se aktivnı́ galaktická jádra uvažujı́ jako možné zdroje extrémně energetického
kosmického zářenı́. Na obrázku (8.1) je tento objekt schématicky znázorněn.

Z hlediska pozorovatele se aktivnı́ galaktická jádra odlišujı́ podle svého optického
vzhledu, spektra, luminozity2 a časové proměnnosti.

Za účelem třı́děnı́ se aktivnı́ galaxie obvykle sdružujı́ do několika skupin: rádiové
galaxie, kvazary, blazary, Seyfertovy galaxie (I. a II. typu), jaderné oblasti ionizovaného
vodı́ku (HII), galaxie s bouřlivou tvorbou hvězd a dalšı́. Z nich tři nejvýznamějšı́ skupiny
jsou charakterizovány následovně:

• Kvazary - jsou hvězdám podobné (jejich úhlový rozměr bývá menšı́ než jedna
úhlová sekunda) extragalaktické objekty (obvykle s velkým červeným posuvem),

1Akrečnı́ disk je tvořen látkou, kterou přitahuje ústřednı́ černá dı́ra.
2Zářivého výkonu.
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Obrázek 8.1: Aktivnı́ galaktické jádro.

které lze opticky rozlišit podle širokých emisnı́ch čar (odpovı́dajı́cı́ vysokým
termálnı́m rychlostem plynu).

• Blazary - jsou velmi svı́tivé a velice promenné extragalaktické zdroje. Na rozdı́l
od ”normálnı́ch” aktivnı́ch galaktických jader směřuje u blazaru výtrysk plazmy
z jádra přı́mo k pozorovateli. Jsou vysoce proměnné ve spektrálnı́ch oborech
rádiového, optického a rentgenového zářenı́, nevykazujı́ široké optické čáry a
optické zářenı́ těchto objektů bývá silně a proměnlivě polarizováno.

• Seyfertovy galaxie jsou vesměs spirálnı́ galaxie, které vynikajı́ velmi bouřli-
vou aktivitou jader. Majı́ následujı́cı́ charakteristiky: malé a velmi jasné jádro,
ve spektru svı́tı́ mnoho širokých emisnı́ch spektrálnı́ch čar (plyny se pohybujı́
rychlostmi až 5 000 km/s), vykazujı́ netepelné zářenı́ v širokém rozsahu spektra
a v jádře je velmi kompaktnı́ zdroj rádiového zářenı́.

Katalog aktivnı́ch galaxiı́

Katalog aktivnı́ch galaxiı́ [11] shrnuje všechny pozorovaná aktivnı́ galaktická jádra
(AGN) a třı́dı́ je do třı́ kategoriı́: kvazary, blazary a ostatnı́. Ve dvanácté verzi to-
hoto katalogu se nacházı́ 85 221 kvazarů, 1 122 blazarů a 21 737 ostatnı́ch aktivnı́ch
galaktických jader (z nichž 9 628 se řadı́ k 1. typu Seyfertových galaxiı́).

U některých objektů uvedených v katalogu aktivnı́ch galaxiı́ nenı́ znám červený
posuv3, je tedy nutné vybrat jen ty objekty, u nichž je červený posuv znám a tedy i
vzdálenost.

3Červený posuv je prodlouženı́ vlnové délky elektromagnetického zářenı́ způsobené rozpı́nánı́m vesmı́ru
po Velkém třesku
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Obrázek 8.2: Grafické znázorněnı́ všech objektů z katalogu aktivnı́ch galaxiı́, pro něž
je znám červený posuv.

Na obrázku (8.2) jsou vyneseny všechny objekty z katalogu aktivnı́ch galaxiı́, pro
něž je známa vzdálenost. Na tomto obrázku je ilustrována neúplnost katalogu. Jsou na
něm vidět výsledky několika stupňových přehlı́dek oblohy (vysoká hustota objektů) a
zároveň část oblohy zastı́něná našı́ galaxiı́.

Protože rozmı́stěnı́ AGN nenı́ zmapováno ve všech oblastech oblohy, omezı́me se
na blı́zké okolı́ našı́ galaxie (malý červený posuv, ve shodě s GZK). Blı́zké okolı́ je
zmapováno mnohem detailněji než odlehlé části vesmı́ru.

8.2 Data naměřená experimentem AUGER
Na obrázku (8.3) jsou vynesena data naměřená observatořı́ AUGER během prvnı́ch
měsı́ců roku 2006. Zrekonstruované energie primárnı́ch částic dosahovala desı́tky EeV.
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Obrázek 8.3: Naměřené data z experimentu AUGER.

8.3 Variace použitı́ KS testu
Pro ilustraci použitı́ KS testu byla vzata data z katalogu aktivnı́ch galaxiı́ pro blazary.
KS test byl na tyto data aplikován bez a s použitı́m expozičnı́ funkce a pro různé vstupnı́
parametry.

Z dat pro blazary je nejprve nutno vybrat ta, která majı́ δ < 24.8◦ a jsou po-
zorovatelná observatořı́ AUGER.

2D KS test pro jeden výběr

V tomto přı́padě byl KS test proveden pro jeden výběr (data z experimentu AUGER)
a porovnáván s předpokládaným rozloženı́m blazarů z katalogu aktivnı́ch galaxiı́. KS
test byl proveden s aplikacı́ i bez aplikace expozičnı́ funkce. Zı́skané výsledky jsou
uvedeny v tabulce (8.1).

bez expozice s expozicı́
Na 1488 1488
Nb 308 114.316
D 0.474916 0.355188
Z 18.32 13.7

Tabulka 8.1: Výsledky KS testu pro data z experimentu AUGER vs blazary pro přı́pad
2D KS testu pro jeden výběr.
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Na značı́ počet všech dat z experimentu AUGER; Nb je počet blazarů z Veronova
katalogu; D je maximálnı́ vzdálenost a Z je testovacı́ veličina počı́taná dle vztahu (7.1).
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2D KS test pro dva nezávislé výběry

V tomto přı́padě byl KS test proveden pro dva nezávislé výběry - jednı́m výběrem
jsou opět data z experimentu AUGER a druhým výběrem jsou blazary z katalogu
aktivnı́ch galaxiı́. KS test byl proveden s aplikacı́ i bez aplikace expozičnı́ funkce.
Zı́skané výsledky jsou uvedeny v tabulce (8.2).

bez expozice s expozicı́
Na 1488 1488
Nb 308 —
N′

b — 114.316
N 255.18 106.16
D 0.474685 0.359038
Z 7.58 3.7

Tabulka 8.2: Výsledky KS testu pro data z experimentu AUGER vs blazary pro přı́pad
2D KS testu pro dva nezávislé výběry.

Na značı́ počet všech dat z experimentu AUGER; Nb je počet blazarů z Veronova
katalogu; N′

b je součet normované expozičnı́ funkce pro pozice blazarů; N je určeno dle
vztahu (7.5); D je maximálnı́ vzdálenost a Z je testovacı́ veličina počı́taná dle vztahu
(7.1).

8.4 Výsledky KS testu
Pro testovánı́ hypotézy o shodném rozloženı́ dat z experimentu AUGER s aktivnı́mi
galaktickými jádry byla pro astronomické objekty použita následujı́cı́ kritéria:

1. Deklinace je menšı́ než 24.8◦.

2. Maximálnı́ vzdálenosti určené následujı́cı́mi červenými posuvy 0.01, 0.015, 0.02
a 0.025.

Byl použit 2D KS test pro dva nezávislé výběry, kterými jsou data z experimentu
AUGER a AGN. Na data z katalogu je nutno aplikovat expozičnı́ funkci.

V tabulce (8.3) jsou uvedeny výsledky KS testu pro porovnánı́ objektů z katalogu
aktivnı́ch galaxiı́ a dat z experimentu AUGER.

Z korelačnı́ho koeficientu v tabulce (8.3) lze určit, že se jedná o nekorelovaná
data a tudı́ž hodnoty Zkrit budeme brát z tabulky (B.1 z dodatku B). Zvolı́me hladinu
spolehlivosti 99%. Z tabulky (B.1) použijeme následujı́cı́ hodnoty:

Z tabulek (8.3) a (8.4) lze vidět, že vždy platı́:

Z > Zkrit (8.1)
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Obrázek 8.4: Rozmı́stěnı́ všech možných zdrojů z katalogu aktivnı́ch galaktických
jader, s maximálnı́m červeným posuvem 0.01 a s deklinacı́ menšı́ než 24.8◦.

Obrázek 8.5: Rozmı́stěnı́ všech možných zdrojů z katalogu aktivnı́ch galaktických
jader, s maximálnı́m červeným posuvem 0.015 a s deklinacı́ menšı́ než 24.8◦.

Ze vztahu (8.1) lze vidět, že s chybou 1% nepocházı́ testovaná data z experimentu
AUGER a objekty z katalogu aktivnı́ch galaxiı́ ze stejné distribuce.
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Obrázek 8.6: Rozmı́stěnı́ všech možných zdrojů z katalogu aktivnı́ch galaktických
jader, s maximálnı́m červeným posuvem 0.02 a s deklinacı́ menšı́ než 24.8◦.

Obrázek 8.7: Rozmı́stěnı́ všech možných zdrojů z katalogu aktivnı́ch galaktických
jader, s maximálnı́m červeným posuvem 0.025 a s deklinacı́ menšı́ než 24.8◦.

44



RS≤ 0.01 RS≤ 0.015 RS≤ 0.02 RS≤ 0.025
Na 1488 1488 1488 1488
Nk 152 238 367 484
N 137.912 205.182 294.391 365.209
D 0.23933 0.215442 0.200391 0.22728
r 0.1302 0.129 0.097 0.076
Z 2.811 3.086 3.438 4.343

Tabulka 8.3: Výsledky KS testu pro porovnánı́ objektů z katalogu aktivnı́ch galaxiı́
a dat z experimentu AUGER. RS značı́ červený posuv; Na značı́ počet všech dat z
experimentu AUGER; Nk značı́ počet zdrojů z katalogu aktivnı́ch galaxiı́ (agn, blazary
a kvazary);N je celkový počet dat určený dle vztahu (7.5); D je maximálnı́ vzdálenost;
r je korelačnı́ koeficient počı́taný dle vztahu (7.8) a Z je testovacı́ veličina počı́taná dle
vztahu (7.1).

Zkrit
n = 100 1.85
n = 200 1.89
n = 500 1.92

Tabulka 8.4: Hodnoty Zkrit pro nekorelované sady dat. Veličina n značı́ počet dat.
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Kapitola 9

Závěr

Úvodnı́ kapitoly shrnujı́ známé poznatky o kosmickém zářenı́. Následujı́cı́ kapitola
je věnována základnı́mu popisu projektu Observatoře Pierra Augera, což je největšı́
projekt zabývajı́cı́ se detekcı́ kosmického zářenı́ a zároveň projekt, jehož data jsou
využita v této práci. V dalšı́ch kapitolách jsou pak popsány souřadnicové systémy,
expozičnı́ funkce a Kolmogorovův-Smirnovův test.

Moje vlastnı́ práce je v kapitole o expozičnı́ funkci a v kapitole s názvem Data
experimentu AUGER. V kapitole o expozičnı́ funkce byla spočı́tána relativnı́ expozičnı́
funkci pro experiment AUGER. Z hodnoty relativnı́ expozičnı́ funkce bylo určeno, že
experimet AUGER je schopen detekovat události pro deklinačnı́ úhel <−90◦; 24.8◦ >.
Na obrázku (6.2) je vidět celý průběh relativnı́ expozičnı́ funkce a na obrázku (6.3) je
vidět, jaká by měla být předpokládaná hustota rozloženı́ detekovaných událostı́.

Hlavnı́ náplň práce bylo porovnánı́ dat z experimentu AUGER s objekty z katalogu
aktivnı́ch galaxiı́ pomocı́ Kolmogorova-Smirnovova testu a ukázky výpočtu tohoto
testu pro 2D pro přı́pad jednoho, či dvou nezávislých výběrů a demonstrace vlivu
použitı́ (či nepoužitı́) expozičnı́ funkce.

Na obrázku (8.3) jsou vynesena data z experimentu AUGER, ktrá byla v této
práci využita. Z tohoto obrázku lze vidět, že data z experimentu AUGER, o energiı́ch
řádově desı́tky EeV, jsou rozmı́stěná na obloze ve shodě s teoretickou předpovědı́ pro
izotropnı́ rozloženı́ (viz. obr. 6.3).

V kapitole 8.3 (Variace použitı́ KS testu) je demonstrováno použitı́ 2D Kolmogorova-
Smirnovova testu pro jeden a dva nezávislé výběry za použitı́ i bez použitı́ expozičnı́
funkce. V tabulce (8.1) jsou uvedeny výsledky 2D Kolmogorova-Smirnovova testu pro
jeden výběr při použitı́ i bez použitı́ expozičnı́ funkce. V tabulce (8.2) jsou uvedeny
výsledky 2D Kolmogorova-Smirnovova testu pro dva nezávislé výběry při použitı́ i
bez použitı́ expozičnı́ funkce. Tyto výsledky jsou pouze demonstrativnı́. Ukazujı́, jak
se lišı́ výsledky Kolmogorova-Smirnovova testu pro různé parametry a různé způsoby
výpočtu.

V kapitole 8.4 jsou uvedeny výsledky Kolmogorova- Smirnovova testu pro porov-
nánı́ dat z experimentu AUGER a objektů z katalogu aktivnı́ch galaxiı́. Pro dosaženı́
správných výsledků byl použit 2D Kolmogorovův-Smirnovův test pro dva nezávislé
výběry s použitı́m expozičnı́ funkce. V tabulce (8.3) jsou uvedeny dosažené výsledky,
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které jsou porovnány s kritickými hodnotami v tabulce (8.4). Byla testována nulová
hypotéza, zda testované sady dat (data z experimentu AUGER a objekty z katalogu
aktivnı́ch galaxiı́) pocházejı́ ze stejné distribuce. Vzhledem k dosaženým výsledkům
(viz. vztah 8.1) lze prohlásit, že s chybou 1% nepocházı́ data z experimentu AUGER
a objekty z katalogu aktivnı́ch galaxiı́ ze stejné distribuce.
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Kapitola 10
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Dodatek A

Zkratky a konstanty

Tabulka A.1: Tabulka předpon
název zkratka hodnota
Kilo k 103

Mega M 106

Giga G 109

Tera T 1012

Peta P 1015

Exa E 1018

Zetta Z 1021

Yotta Y 1024

Tabulka A.2: Tabulka zkratek
zkratka český název anglický název

KZ kosmické zářenı́ cosmic ray (CR)
EAS sprška sekundárnı́ho zářenı́ extensive air shower
GZK Greisen-Zatsepin-Kuzmin Greisen-Zatsepin-Kuzmin
KS Kolmogorov-Smirnov Kolmogorov-Smirnov

AGN aktivnı́ galaktické jádro active galactic nucleus

Tabulka A.3: fyzikálnı́ konstanty a jednotky
název hodnota

rychlost světla ve vakuu c = 299792458 ms−1

parsek 1pc = 3.0856×1016 m
elektron-volt 1eV = 1.6022×10−19 J

Gauss 1G = 10−4 T
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Dodatek B

Statistické tabulky

Obrázek B.1: Kritické hodnoty Zkrit pro KS test pro dva nezávislé a nekorelované
výběry [10].
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