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Kapitola 1
Uvod

Kosmické zateni (KZ) je tok energetickych Céstic neustdle dopadajicich na Zem z
vesmiru.

Kosmické zéreni je zajimavé predev§im diky svym obrovskym energiim. Energie
¢astic kosmického zareni se pohybuji aZ po stovky EeV. Pro srovnani, nejvyssi energi
dosahované Clovékem na dneSnich urychlovacich, se pohybuji fadové kolem TeV.
Kosmické zareni tedy predstavuje unikatni moznost pro studium vysokoenergetickych
procesd. Na vétSinu otazek tykajicich se kosmického zafeni, nejsou v soucasné dobé
znamy uspokojujici a vyéerpavaji odpovédi. Mezi nejdilezit&jsi otdzky, na které dosud
nejsou znamy odpovédi patii:

e Jakymi mechanismy jsou ¢dstice ve vesmiru urychloviny na takovéto energie?

Ve kterych objektech mohou fungovat mechanismy urychlujici tyto ¢astice?
e Jak se kosmické zateni Siti?

e Existuje mezni energie KZ!?

]

Kosmické zaren{ s nejvys$simi energiemi miZe predstavovat ’nové okno astronomie”:
nese informace o svych zdrojich, vlastnostech mezihvézdného prostoru a magnetickych
polich.

Kosmické zéfeni bylo objeveno roku 1912 Viktorem Hessem a od té doby bylo po-
drobné zkoumano. Studium kosmického zafeni vedlo napf. k objevu dosud neznamych
elementdrnich &astic (napf. pozitron?, mion®). Do poloviny padesatych let bylo KZ
jedinym zdrojem vysokoenergetického zateni.

Dilezitym poznatkem je, Ze kosmické zatenf lze rozdélit na dva zakladni druhy. Na
primarni kosmické zareni a sekundarni kosmické zareni. Primarnim kosmickym
zatenim myslime ¢astice kosmického zéfeni, které se §ifi od svého ptvodniho zdroje
az do doby, nez dosdhnou zemské atmosféry. Sekundarnim kosmickym zafenim jsou

Viz. kap. 2.5 GZK mez.
2objevitel C.D. Anderson; 1932
3objevitelé C.D. Anderson a S. Neddermeyer; 1937



mySsleny sprsky Castic kosmického zatfeni, které vznikaji interakei primédrniho kosmic-
kého zafeni s Casticemi v atmosfére. Na zemském povrchu detekujeme pfevazné castice
sekundarntho kosmického zafeni.

Uvedeme ptehled zdkladnich znalosti o kosmickém zafeni, a to zvIast pro primarn{
kosmické zaren{ a zvlast pro sekundarni kosmické zateni.



Kapitola 2
Primarni kosmické zareni

2.1 Slozeni

V kosmickém zéreni se vyskytuji vS§echny zndmé stabilni ¢astice, jako jsou protony, ¢
&astice, t&731 jadra, elektrony, pozitrony a fotony. Casticové sloZeni kosmického zafent
z4visi na energii.

SloZeni primarniho kosmického zafeni v oblasti fadové 10 GeV! je tvofeno piiblizné
z.90% protony, 7% o ¢asticemi, atomovymi jadry 1%, elektrony a pozitrony 1% a malou
dasti fotont. V energetické oblasti TeV az PeV je tvofeno pfiblizné z 50% protony, 25%
o Casticemi, 13% jadra CNO (uhlik, dusik, kyslik) a 13% jadry s atomovym cislem
blizkym Fe [3].

Na zemsky povrch dopadaji ¢astice kosmického zafeni vzniklé mimo nasi slunecni
soustavu (ddle oznacované pouze jako “kosmické zdfeni”’) a Castice pochdzejici z
nasi sluneéni soustavy. Vyskyt atomovych jader (viz. obr. 2.1) v kosmickém zafeni
je podobny se zastoupenim atomovych jader v nasi slune¢ni soustaveé. U kosmického
zafent je v&ts1 vyskyt leh¢ich jader Li, “Be, SB. Protony a o &4stice se naopak o n&co
vice vyskytuji ve sloZen{ slune¢ni soustavy. Pfi $ifeni mezihvézdnym prostorem dochaz{
k interakcim s riznymi ¢asticemi a t&€Z8i jadra se rozpadaji na lehéi. Diky draze, kterou
musi kosmické zéfeni urazit neZ dosdhne Zemé, se v kosmickém zéfeni vyskytuje vice

leh¢ich jader [3]. Vyskyt jader Zeleza je u obou shodny.

2.2 Energetické spektrum
Energetické spektrum je jednim z nejdilezitéjsich poznatkd vypovidajicich o vlastnos-
tech kosmického zafeni.

Energie kosmického zafeni se fadové pohybuji od 10° eV do 10%° eV. Dolni energet-
ickd mez je zplsobena ¢innosti Slunce, které vytvaii tzv. sluneéni vitr, ktery je tvofen
pohybujicimi se nabitymi Casticemi. Ty vytvareji magnetické pole, které zabranuje
¢asticim s nizkymi energiemi, aby pronikly do nas$i slune¢ni soustavy.

'V této oblasti je slozeni m&feno pfimo
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Obrazek 2.1: Zastoupeni atomovych jader ve slunecni soustaveé a kosmickém zafeni.

Energetické spektrum je zavislost toku ¢4stic kosmického zéfeni na jeho energii, v
jednotkach po&tu &astic/[m? - sr-s-eV].

Diferencidlni energetické spektrum (viz. obr.2.2) se fidi pribliZnym vztahem:

dN

B~ E™7, 2.1
kde E je energie Castic kosmického zafeni, N je pocet Castic a o je spektrdlni index,
ktery charakterizuje mocninny pokles poctu ¢éstic s energii.

Jak je vidét z obrazku 2.2, tak sklon diferencidlniho energetického spektra neni
konstatni. Mezi energiemi 10'° eV az 10'> eV je hodnota o pfiblizn& rovna 2.7. Za
touto casti diferencidlniho energetického spektra nasleduje prechod ke strmé;jsi ¢asti.
Tento bod se nazyva koleno (anglicky “knee”). Strmé;jsi ¢4st spektra je mezi energiemi
1015 a7 10'8 e V. V této &asti spektra nabyva o priblizné hodnoty 3. V oblasti 4 x 10'8 eV
dochdzi opét ke zméné sklonu. Tato ¢ast spektra se nazyva kotnik (anglicky “anckle”).
V energetické oblasti 10!° eV az 5 x 10'° eV je hodnota o opét pfiblizné rovna hodnoté
2.6. Pro energie vysii nez 5 x 10'° se predpoklada strmy pokles spektra, coZ nékteré
experimenty potvrzuji. Naopak nékteré experimenty ukazuji pokracujici diferencialn{
energetické spektrum.
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Obrazek 2.2: Energetické spetrum kosmického zafeni.

Z obr. (2.2) 1ze vycist, jaké pocCty Castic s danou energii dopadaji na zemékouli. Pro
&astice s nejnizii energif (10° eV) je tok pom&rné& vysoky: 10% ¢astic m—2s~!. Tento
tok s rostouci energif klesa. Pro &astice s energiemi 10'2 eV &inf tok 1 &astice m s~
V oblasti spektra, kterd se nazyva "koleno” je tok jen 1 &astice m2rok . Castic, které
maji energii 10'8 eV, tedy jsou z oblasti "kotniku”, dopada na zemsky povrch 1 &astice
km~2rok . Cistice s nejvy3$simi energiemi jsou tak vzacné, e jich dopadd na zemsky
povrch piiblizné 1 &astice km2stoleti !

2.3 Zdroje kosmického zareni

V soucasné dobé€ se predpokladad, Ze vysokoenergetické kosmické zatfeni vznika a je
urychlovéano v astronomickych objektech jako jsou napf. supernovy, pulsary, galakticka
jadra obsahujici ¢erné diry, kvazary, radiové galaxie. Zdroje kosmického zafeni mohou
byti galaktické a extragalaktické.

Existuji dva moZné zpiisoby urychlovani? a to urychlovani postupné’ a urychlovén{
piimé. Dle zptisobu, kterym ¢astice kosmického zafeni dosahuji svych energif, miizeme
zdroje rozdélit do tif kategorif [16].

2yrychlovacim mechanismiim se v&nuje nésledujici podkapitola
3Viz. kap. 2.4



Obrézek 2.3: Aktivni galaktické jadro.[21].

Do prvni kategorie patii zbytky supernov, srazky galaxii, rddiové galaxie, v nichZ
dochézi k postupnému urychlovani ¢astic.

Do druhé kategorie lze zatadit zdroje, v nichZ probihaji katastrofické procesy.
Jedna se vétSinou o pomérné kompaktni objekty a ¢astice jsou v nich urychlovény jen
v jediném kroku. Lze sem zafadit napf. elektricka pole u pulsari a u akre¢nich diskd
okolo ¢ernych dér a v neposledni fadé€ i procesy probihajici v souvislosti se zablesky
zateni gama. At jiz je fyzikalni podstata zdroji zableskd gama jakdkoli, dochazi k
produkci gama fotont prave interakci ultrarelativisticky urychlenych ¢astic s okolnim
prostiedim. Dle stdvajicich teorii miiZe ve vSech téchto zdrojich pii idedlnim nastaven{
parametrii dochézet k urychleni &astic na energie az 1020 eV.

Do tieti kategorie patii tzv. “exotické zdroje”. Patii sem napf. hypotetické su-
pertézké &astice vzniklé kritce po Velkém tiesku®. Klidové energie téchto &astic by
mohly dosahovat hodnot az 10?* eV a jejich rozpadem by mély vznikat ¢astice s velmi
vysokymi energiemi, typicky nad 10?0 eV. Pfi téchto rozpadech vznikaji predeviim
fotony a neutrina a zhruba zbylych 10% d¢astic by mély tvofit protony. Extrémné en-
ergetickd neutrina se mohou sraZet s pomalymi reliktnimi neutriny a vytvaret Castice
Z (intermedialni bosony slabé interakce), jejichZ rozpadem pak vznika nékolik desitek
&astic véetné protonti a elektrond s energiemi az do 10?! eV. Tato reakce je perspektivni
zejména kvuli tomu, Ze pomalych neutrin je v§ude dostatek, a tak mtize dochazet k roz-
padu Z ¢astic a ndslednému vzniku spriek i v "kosmologicky malych” vzdalenostech
(fddové Mpc) od Zemé.

4potitek naseho vesmiru



2.4 Urychlovaci mechanismy

Urychlovaci mechanismy lze rozdélit na dva druhy a to na urychlovani postupné a
urychlovan{ pfimé.

2.4.1 Postupné urychlovani

V pripadé postupného urychlovani ¢astic je findlni energie Castice dosaZeno mnohona-
sobnym odrazem na magnetickych polich pohybujicich se oblakti nebo Sokovych vin.
Proces, pfi némz Céstice ziskdva findlni energii zabere mnoho ¢asu, mnohdy i tisice let.
Zakladni mechanismus tohoto urychlovactho modelu navrhl v roce 1949 Enrico Fermi.
Dile budeme oznadovat tento mechanismus jako Fermi II.

V roce 1978 Bell, Blandford a Ostriker aplikovali urychlovaci mechanismus navrzeny
Fermim pro rychle se pohybujici rdzové viny. Pro tento pfipad dosahuji ¢astice vysokych
energif mnohem rychleji a vysledné energie jsou také vyrazné vyssi. Tento mechanismus
budeme dédle oznacovat jako Fermi I.

Fermi II.

Fermi predpoklddal, Ze Castice jsou urychlovany kolizemi s magnetickymi oblaky v
galaxii. Energie takovychto magnetickych mlhovin jsou mnohem vét$i neZ energie
¢astice kosmického zéreni, kterd s nimi ptichdzi do styku pfi urychlovacim procesu.

Pfi popisu urychlovactho mechanismu Fermi II. budeme pracovat s nasledujicimi
predpoklady:

e Castice je relativistickd (E = pc),
e zanedbivame energetické ztraty Castic pfi srazkach (pfedpoklad pruznych srazek),
e (astice se v oblaku pohybuje ndhodné,

o struktura magnetickych mlhovin je ddna a neni ovliviiovdna srdZkami s ¢4sticemi.

Na obrazku 2.4 je schématicky zndzornéna srdzka ¢dstice s magnetickym oblakem.
Pohybujici ¢astice ma na zacatku procesu energii E; a jeji vektor rychlosti svird s
vektorem rychlosti magnetického oblaku tihel 8. Na konci procesu ma ¢astice finaln{
energii £ a vylétava pod thlem 6. Magnetickd mlhovina se pohybuje malou rychlost{
V. Vsechny uvedené veli¢iny jsou oznaceny v laboratorni soustavé. Ozna¢me ¢arkované
veli¢iny v t&Zistové soustavé (E],- - ).

gL;“{ g —iy 0 0 LE

P | By v 0O p1cosO;

0 N 0 0 1 0 0 2.2)
0 0 0 01 0

SFermi II. z divodu, Ze energeticky zisk z jedné srazky je Gmérny B>

10



Obréazek 2.4: Schéma sradzky Castice s magnetickou mlhovinou.[1]

iE YB iBy 8 8 / iEée'
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Pomoci Lorentzovy transformace z laboratorni soustavy do tézistové (2.2) 1ze ziskat
vztah:

E} =YE;(1—Bcos6y), (2.4)
kdep=V/cay=1/y/1—p%

Vv

Prechodem z t€ZiStové soustavy zpét do laboratorni (pomoci vztahu 2.3) Ize ziskat
vztah:

E> = YE5(1+Bcos6)), (2.5)

Pfedpokldddme pouze pruzné srazky castice s magnetickou mlhovinou, proto se

energie v t&Zi§tové soustavé magnetické mlhoviny zachovavd = E| = E}. Diky tomu
1ze dostat nasledujici vztah:

Er =E; (1 —BcosB;)(1+Bcosh}). (2.6)

Vztah (2.6) mizZeme prepsat na zménu energie pripadajici na jednu srazku jako
(E» — E1)/E) adostaneme ndsledujici vyraz:

%:f(l—ﬁcos(%ﬂ(l—kﬁcos%). 2.7

11



ProtoZe je pohyb Céstice v magnetické mlhoviné zcela ndhodny, vSechny mozné
hodnoty tihlu rozptylu 6} budou mit stejnou pravdépodobnost. Z toho prament, Ze:

< cos®, >=0. (2.8)

Stfedni hodnota < cos®; > zdvisi na poméru srazek castic kosmického zéafeni s
magnetickou mlhovinou pro rizné uhly. Pomér srdZzek je imérny relativni rychlosti
mezi mlhovinou a ¢astici, takze pravdépodobnost, Ze dojde ke srdZce pod thlem 6, je

2 Mz

Umérnd (v —V cos ) a pro ultrarelativistické &éstice (v ~ ¢) vede k hodnoté [1]:

< cosB) >= —g. 2.9)

Stfedni hodnota rovnice (2.7), vystfedovand pies vSechny thly, vede ke vztahu:

AE 4.,
£ 3[3 . (2.10)
ProtoZze P < 1, tak pramérny energeticky zisk z jedné srdzky je velmi maly. K
malému primérnému zisku dochdzi, protoZze mohou nastat dva pripady srazky a to
“catch-up” kolize (pfti které Castice energii ztrici) a "head-on” kolize (pfi které dochaz{
k energetickému zisku Castice). Lze ukazat, Ze pravdépodobnost “head-on” kolize je
veétsi, nez pravdépodobnost “catch-up” kolize [3] a vysledna energie Castice je vyssi
neZ ptivodni.

Fermi 1.

s vz

ProtoZe puvodni Fermiho model vyZadoval velmi dlouhé uvéznéni ¢astice v magnetic-
kém oblaku pro dosaZeni pozorovanych energii®, byl v 70. letech modifikovan. Bylo
tak u¢inéno z didvodu G¢innéj$iho popisu urychlovani (na trovefi prvniho fadu B).
Tento mechanismus hraje dileZitou roli u rdzovych vin ze supernov, ale je obecné
aplikovatelny na silngjsi rdzové viny z jinych astrofyzikalnich objekta [1].

V tomto pripadé dochdzi k celnim srazkdm mezi rdzovou vlnou a relativistickou
Castici (viz. obr. 2.5). Rdzova vlna vznikd pfi vybuchu, kdy je vyzafena hmota o
hmotnosti nékolika slunci rychlosti pfiblizné 10* km/s, kterd je mnohem v&t$i neZ
rychlost zvuku v mezihvézdném prostoru (10 km/s)[1]. Rychlost takovéto razové viny je
ozna&ena — i1 . Cstice se pohybuji smérem k rdzové vIn& rychlosti 73 a plati |uy| > |us|.
V laboratorni soustavé se Cdstice za rdzovou vlnou pohybuji rychlosti V= —u+
u3, kterd mizZe byt interpretovdna jako rychlost urychlenych &dstic ("downstream™)
vzhledem k neurychlenym ¢4sticim ("upstream”).

Podobné jako u vztahu (2.8) Ize ur¢it stfedni hodnotu cos 8, ktera je narozdil od
mechanismu Fermi II nenulova. Lze ukézat [1], Ze v takovémto usporadani spliiuji
vystiedované hodnoty nésledujici vztahy:

2
<cosB) >= 3

67 ditvodu malého energetického zisku z jedné srazky &astice KZ s magnetickym oblakem.

Q2.11)

12



1 shock

front
Eq I
|
|
|
|
|
STy = =V =-m+T,
upstream downstream

Obrazek 2.5: Srdzka KZ s rdzovou vinou ze supernovy.

2
< cos0) >= 3 (2.12)
Dosazenim vztaht 2.11 a 2.12 do 2.7 dostaneme vztah:

AE  1+4B/34+4p*/9 4

E 1—p2 1~3B. (2.13)
Energeticky zisk éstice zdvisi linedrné na 3 =V /c. Vztahy 2.10 a 2.13 plati pouze v
pripadé, Ze razova vina je nerelativisticka, ale da se ukazat, Ze podobné vysledky plati
i v pripadé relativisticky se pohybujici rdzové viny.

Urychlovaci mechanismus je v tomto piipadé daleko tcinnéjsi, nebot pohyb Castice

v razové viné neni ndhodny. V tomto procesu vede srazka Castice s rdizovou vlnou vzdy
k energetickému zisku.

2.4.2 Primé urychlovani

K pfimému urychlovani dochazi u objektd, okolo kterych se vytvafi velky elektricky
potencidl, jako jsou napf. neutronové hvézdy nebo akre¢ni disky u cernych dér.

Magnetické pole na povrchu mladych, rychle rotujicich neutronovych hvézd dosahuje
10 T a indukovany elektricky potencial mize doshnout fadové 10'8V. Pokud by ne-
dochézelo ke srazkdm, pri kterych castice ztraci energii, byly by ¢dstice urychleny na
energii

E=2Z7-10"8%V,

kde Z je naboj astice.
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Obrazek 2.6: Schématické znazornéni tibytku energie ¢dstice KZ v z4vislosti na urazené
vzdélenosti.

2.5 GZK mez

V roce 1966 K. Greisen [7] a nezdvisle na ném G. T. Zacepin a V. A. Kuzmin [§]
zjistili’, 7e &astice s energif nad 50 EeV ztrdceji energii srazkami s fotony reliktniho
zateni. Toto zéfeni je pozustatkem procesd prob&hlych béhem Velkého tfesku a nyn{
jeho teplota odpovida 2.7 K. Toto zafeni homogenné vypliiuje cely vesmir a mé vyrazny
vliv na Sifeni ¢astic KZ s energiemi vy$$imi nez 50 EeV. Existence ¢i neexistence GZK
meze je jedna z fundamentdlnich otdzek dnesSniho studia kosmického zéteni.

Pokud castice s libovolné vysokou energii absolvuje pfi svém Sifeni vzdilenost
vy$§f ne priblizng 100 Mpc, klesne jeji energie na hodnotu okolo 5 x 10'° eV. Ubytek
energie Castice v zavislosti na urazené vzdélenosti je zndzornén na obrazku (2.6).

Hlavni proces, vedouci k energetickym ztrdtam protonu kosmického zafeni pfi in-
terakcich s reliktnimi fotony je:

Y+ p — N*(1236) — ';;;;
T — vt — vVveet
0 — vy

Detekujeme-li tedy kosmické zafeni s energiemi vétSimi nez je mez GZK, jsou
mozné jen dva typy vysvétleni.[3]

1. Zdroje extrémné energetického zareni jsou “’blizko” Zemé (tedy do 100 Mpc). V
takovém piipade€ vsak zatim nevime, o jaké zdroje se jednd. Mohou to byt znamé
astronomické objekty anebo exotické zdroje, jako jsou rozpady supertézkych
Castic.

7Na jejich pocest byla tato mez nazvina GZK mez.
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2. Zdroje jsou v kosmologickych vzdédlenostech a GZK limit je vypocten Spatné.
To midZe mit vSak jen velmi fundamentalni pri¢iny - spekulativni teorie, které
byly zatim ptedloZeny, se pokouSeji mez GZK zvySit kvantové-gravitaénimi
korekcemi vychazejicimi ze superstrunové teorie, anebo modifikaci lorentzovské
transformace.
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Kapitola 3

Sekundarni kosmické zareni

Po vstupu ¢astice primarntho kosmického zéareni do zemské atmosféry dojde k inter-
akci s ¢asticemi v atmosféfe. Jakmile se tak stane, vznikne rozsahld atmosféricka sprska
(EAS - extensive air shower) sekunddrniho zédfeni. Prvni interakce se uskutecni pfi-
blizné ve vysce nékolika desitek kilometrd nad zemskym povrchem. EAS je tvofena
velkym mnozstvim ¢4stic (miliony aZ desitky miliard). Pocet téchto Castic zavisi na en-
ergii a typu primdrni ¢astice, na fluktuacich ve vyvoji EAS a pocet té€chto ¢astic se méni
s nadmoiskou vyskou. Pocet ¢astic v EAS roste, dokud primérna energie pfipadajici
na castici neklesne pod kritickou mez, pfi které uz neni dal$i produkce novych castic
mozné. V tomto bod¢€ interakce nevedou k tvorbé novych ¢astic, ale k absorpci. Tento
bod se nazyva maximum EAS. Po dopadu na zemsky povrch mtiZze mit sprska primér
n&kolika kilometri a zasaZené tizem{ tak &inf aZ desitky km? (zavisi na sklonu spriky).

Na zemském povrchu detekujeme sekundérni &dstice' . Z vlastnosti detekované EAS
odvozujeme vlastnosti primdrn{ ¢astice — smér piiletu, energii a typ primarni ¢4stice.

Slozeni EAS zéleZi na primdrni ¢astici kosmického zareni. Pokud byl primarn{
&astici foton, tak bude EAS obsahovat pievazné e~ ,e™ a . Pokud primdrni ¢4stic
bylo néjaké jadro, tak EAS bude navic obsahovat miony, neutrina a hadrony (protony,
neutrony a piony) [3].

Sprska sekundarniho kosmického zafeni se sklada ze ti{ dulezitych komponent (viz.
obr. 3). Jednotlivé komponenty spr§ky budou popsany v nasledujicim textu.

3.1 Elektromagneticka komponenta
Zdrojem fotoni pro elektromagnetickou komponenty jsou rozpady nt°:

0 —y+y

Vysokoenergetické fotony produkuji elektron-pozitronové pary, které v disledku
brzdného zéren{ vyzaruji brzdné fotony. Ty produkuji dalsi elektron-pozitronové pary.
Pocet elektron-pozitronovych parG a brzdnych fotond poroste do té doby, dokud se

1Vyjimku tvoif neutrina.
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Obrazek 3.1: SloZenf{ sprSky sekunddrniho kosmického zéieni.

ioniza¢ni ztraty e™, e nestanou srovnatelné s radiadnimi ztratami, tj. do té doby, dokud
energie e™, e~ nedosdhne kritické hodnoty E, (84 MeV ve vzduchu).

Predpokladejme primdrni foton o energii E,, ktery urazi vzdalenost R neZ vytvor{
elektron-pozitronovy par. Kazdy lepton z elektron-pozitronového pdru bude mit v
priméru energii rovnou E,/2. Po dal§i vzdélenosti R elektron nebo pozitron emi-
tuje brzdny foton s primérnou energii Ey/4. Tento proces se déle opakuje. Po uraZeni
vzdélenosti nR vznikne 2" &éstic s primérnou energii Eq /2". Tento proces vzniku &éstic
pokracuje do té doby, dokud energie Castice neklesne pod kritickou energii E. [3].

Kritickd energie E, je definovand jako energie, pfi niZ se ionizacni ztraty rovnaji
ztradtdm vzniklymi brzdnym zafenim. Pro fotony je to energie, kde zacind pievazovat
Comptoniv rozptyl nad tvorbou pard. Pod touto energii uz nevznikaji dalsi Castice,
kromé nizkoenergetickych elektron-iontovych part.

EAS tedy dosahne svého maxima, kdyZ primérna energie ¢astic ve sprce je rovna
kritické energii. Celkovy pocet fotonti a eletronii v EAS je tedy dén pomérem Ey /E,.. Lze
ukdzat, Ze pocCet vzdalenosti R potfebnych k dosaZeni maxima sprsky je ddn vyrazem:

In (EO / Ec)
In(2)
Hloubka maxima sprsky ma tedy logaritmickou z4vislost na energii primarni ¢astice
a pocet ¢astic v maximu spr$ky ma linedrni zdvislost na energii primarni ¢astice. Pocet
¢astic Npqy, v maximu spriky Ize také priblizné urcit ze vztahu:

3.1)

Npax = (1.1 1.6)Eg[GeV] (3.2)

Z tohoto vztahu je vidét, Ze Eastice s energii Fadové EeV vytvoii spriku fadové 10°
Castic.
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3.2 Hadronova komponenta

Hadronova komponenta obsahuje pfevazné nukleony a piony. Tato slozka EAS se tvoi{
az do okamziku, dokud energie nukleont neklesne na hodnotu nékolik stovek MeV.
Protony spotfebuji svoji energii na ionizani procesy. Neutrony vyvoldvaji jaderné
procesy, dokud se nestanou pomalymi. Ty jsou pak zachycovény, nejvice jadry 4N [4].

14N(n,p)14C*

Nez hadronova komponenta dosdhne svého maxima, chova se podobné jako elek-
tromagnetickd komponenta. Maximum sprsky zavisi na detailech hadronové interakce
a povaze primarni ¢astice. Po dosazeni maxima sprsky zacne pocet Castic ve sprsce
exponencielné klesat.

3.3 Mionova komponenta

Miony produkované ve sprsce sekundarntho kosmického zéareni jsou velmi diileZité pro
uréeni sloZeni primarniho kosmického zafeni.
Zdrojem miont ve sprice jsou rozpady piont [4]:

T —ut v,
T —u +Vy,
Pravdépodobnost, Ze se pion spiSe rozpadne, nez zainteraguje, zavisi na jeho energii
a na hustoté atmosféry. Ve vyssich nadmorskych vyskach, diky niZ${ hustoté atmosféry,
tedy vysledkem rozpadd vysokoenergetickych pionti a poskytuji ndm inforamce o
raném vyvoji spr$ky. Vysokoenergetické miony jsou produkovany blizko osy sprsky a
vznikaji v nadmoiské vysce 8 - 16 km [3].
Pocet nizkoenergetickych (fadové v oblasti GeV) a vysokoenergetickych miond
(fddove v oblasti TeV) zdvisi na atomovém Cisle primarn{ ¢4stice.
Uvazujme pro nazornost dvé rizné spr§ky — prvni iniciovanou primdrni ¢astici
3 Fe a druhou iniciovanou protonem. Pfi interakci jadra >®Fe je vytvofeno zhruba 56
individudlnich EAS, kazd4 generovand nukleonem o primérné energii Ey/56. Vysledné
piony v kazdé EAS budou mit mens{ primérnou energii neZ v EAS iniciované protonem
o stejné energii. TéZsi jadra tedy vytvori vice piond. Mnoho z téchto nizkoenergetickych
piont se rozpadne na miony.
Pocet vysokoenergetickych mionl ve sprSce sekundarniho kosmického zéfent,
vytvofené Castici s atomovym C¢islem A, mizZe byt uréen pomoci nésledujici formule

[3]:

KAsec® [ Epin \* Enin P
N, E,in) = ——— 1-— 3.3
/.l(> mzn) Emin (E()/A) ( E()/A) bl ( )

Z X7z

kde Ej je primarni energie Castice v GeV, A je atomové Cislo, E,;, je v jednotkach GeV,
K =14.5 GeV, o= —0.757, B = 5.25, 0 je zenitovy thel. Tento vzorec je zaloZen na
simulacich Monte Carlo a predpoklddd 6 < 60°.
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3.4 Maximum atmosférické sprsky

Poloha maxima EAS X, je ddlezitym ukazatelem u spriek sekundarniho zifeni.
Poloha maxima EAS ndm ddva informaci, v jaké hloubce atmosféry EAS dosahla
svého maxima kde dochézi k poklesu v produkci novych ¢astic.

Atmosférickou hloubku lze urcit ze vztahu:

o0 1 l2
X = /p(hv)dl :/ 0 [1cose+ ~ L in%e|al, (3.4)
I 1 2 Rg
kde p je hustota atmosféfy ve vysce h,, [ je vzdalenost, 0 je zenitovy thel a Rg je
polomér Zemé.
Uzite¢nym vztahem je také nasledujici rovnice:

p__ X
P —dXy/dh’

kde p je atmosféricky tlak a Xy je vertikdlni vzdu$nd hmota. Pro atmosféru o konstantn{
teploté plati vztah:

3.5)

Xy = Xoe /Mo (3.6)

kde Xy ~ 1030 g/cm?.

Simulace ukazuji, Ze stfedni hodnoty X, jsou 750 g/cm2 pro jadra Fe a 850
g/cm? pro protony. BohuZel fluktuace mista prvni interakce a ve vyvoji spriky vedou
k posunéim polohy maxima X,,... Napf. pro &astici s primarni energii E = 10'%¢V
dosahuji posuny pozice X,q. pfiblizné 50 g/cm? [1].

3.5 Podélny vyvoj atmosférické sprsky

Podélny vyvoj EAS se da pfiblizn€ popsat ndsledujicim analytickym vyjddfenim pro
spriku iniciovanou protonem. Vztah je zaloZen na simulacich Monte Carlo a autory
jsou Gaisser a Hillas [3].

—Xo

Xmllx
XX, : Xy — X
N(X) =N, — —_— 3.7
0=t () e () 67

kde N(X) je pocet &dstic ve sprice jako funkce vzdu$né hmoty X [g/em?]; Xo je misto
prvni interakce; X,,.. je pozice maxima EAS; konstanta A = 70 g/cm?.
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Obrézek 3.2: Tlustrativni obrazek ke vztahim pro vypocet vzdusné hmoty X.
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Kapitola 4

Projekt Observatore Pierra
Augera

Observatof Pierra Augera je mezinarodni projekt na detekci kosmického zafeni. Jedna se
o nejvetsi projekt svého druhu. Projekt nese jméno francouzského fyzika Pierra Augera
(obr. 8.3), ktery v roce 1938 objevil atmosférické sprsky sekudnarniho kosmického
zareni. Projektu se ucastni pfiblizn€ 350 védci z vice nez 30 instituci z 15 zem{ svéta.

Obrazek 4.1: Pierre Victor Auger, francouzsky fyzik.

Zékladni myslenka projektu je dilem nositele Nobelovy ceny prof. Jamese Cronina
z University v Chicagu a prof. Alana Watsona z University v Leedsu. Mezinarodn{
spoluprdce na projektu zapocala v listopadu 1995. Cilem projektu je studium castic
kosmického zéreni pro energie veétsi nez 1018 eV [16], [15].

Observatot Pierra Augera je budovdna na jizni polokouli. Je umisténa v pampé
nedelako mésta Malargiie! v provincii Mendoza v zépadni Argenting. Jeji vystavba
byla zahijena roku 2001 a méla by byt dokoncena na pielomu let 2007 a 2008. Do
budoucna se planuje vybudovat dalsi observator na severni polokouli.

Observatof AUGER je tzv. hybridni detektor, coZ znamena, Ze se sklada z vice typu
detektor. Na projektu AUGER jsou vyuzity erenkovské detektory (viz. obr. 4.2) a

'V nadmotské vysce 1400m.
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atmosférické fluorescencni teleskopy (viz. obr. 4.3). Po dobudovani celé observatore
bude observatof sestavat z 1600 Cerenkovskych detektord, vzdalenych od sebe 1.5
km a pokryvajicich plochu 3000 km?. Tuto detekéni sit’ dopliiuji atmosférické fluo-
rescencni detektory, které méii za jasnych bezmésicnych nocf a které jsou umistény ve
4 pozorovatelnach.

Vsechny cerenkovské detektory jsou velké nadrze naplnéné vodou. Kazda nadrz

obsahuje 12 tisic litrd destilované vody a je opatiena 3 fotondsobici.

Obrézek 4.2: Cerenkovsky detektor, jedna z nadrz{ naplnéna destilovanou vodou, pouZi-
vand na projektu AUGER.

Kazda pozorovatelna fluorescenéniho detektoru se skldda ze 6 teleskopi (zrcadel).

Jednotliva zrcadla maji rozmér 3.6 x 3.6 m se zornym polem 30° x 30°. V ohnisku
kazdého zrcadla je kamera tvorend 440 fotonasobici.
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Obrazek 4.4: Budova fluorescenc¢niho teleskopu.
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Kapitola 5

Souradnicové systémy

Pro experimenty zabyvajici se studiem kosmického zdfeni je dilezitym prvkem pii
zpracovani dat, dobra volba vhodného soufadnicového systému. Z tohoto diivodu je
tato kapitola vénovéana popisu soufadnicovych systému, které se béZné€ pouzivaji.

V této kapitole budou popsany tfi nejbéZnéjsi atronomické soufadnicové systémy,
urcujici pozici na nebeské sféfe: soufadnice horizontdlni, soufadnice ekvatoridlni a
soufadnice galaktické.

Podstatou definice soufadné soustavy je definice zdkladni roviny prochazejici po-
¢ateCnim bodem (pocatkem soufadnic) a zdkladniho sméru.

Zv %

V této kapitole je vyuZita prevazné literatura [5].

5.1 Horizontalni souradnicovy systém

Diky velkym rozmérim Zemé, vzhledem k velikosti ¢lovéka, ma pozorovatel dojem, Ze
okolni krajina je rovina'. Tato rovina zdanlivé protind oblohu na obzoru (horizontu), je
kolma na smér gravitace a je rovinou horizontdlni. Pfimka vedena kolmo k horizontaln{
roving je pifmka vertikaln{ a protina sféru ve dvou bodech - v zenitu? a nadiru. Piimka
vertikalni spojuje zenit a nadir a zaji$tuje polohu roviny obzoru, kter4 je hlavni rovinou
horizontélnich soufadnic.

Soufadnice, které pouziva k popisu objekti horizontalni soufadnicovy systém, se
nazyvaji vyska h a azimut A. VySka h je thel, pod kterym je vidét objekt nad ¢i pod
horizontem a nabyva hodnot z intervalu < —90°;4-90° >. Zavadi se také zenitovy thel
0 = 90° — h. Azimut A je thel, ktery mezi sebou sviraji mistni polednik® a vertikdlni
kruZnice vedend popisovanym objektem. Azimut se méfi od jizntho bodu smérem k
severnimu ve sméru pohybu hodinovych ruéi¢ek a nabyva hodnot < 0°;+360° >. Tj.
bod jizni md A = 0°, bod zdpadni A =90°, bod severni A = 180° a bod vychodni ma A
=270°.

Pokud neni hornat4 a kopcovita.
2Bod nad hlavou pozorovatele.
3Mistni polednik je myslend kruZnice prochézejici jihem, zenitem, severem a nadirem, kolm4 na horizont.
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Obrézek 5.1: Horizontdln{ soufadnicovy systém.

Horizontaln{ soufadnicovy systém je fixovédn se Zemi, nikoli s hvézdami. Soufadnice
jednotlivych objektl se béhem rotace Zemé méni s Casem. Soufadnice stejného objektu,
pozorovaného ve stejném Case na riznych mistech Zemé budou mit jiné hodnoty.

5.2 Rovnikovy souradnicovy systém

Projekce zemského rovniku na nebeskou sféru se nazyva nebesky rovnik. Obdobné,
projekce geografickych p6la na nebeskou sféru se nazyvaji severni a jizni nebesky pol.
Rovina nebeského rovniku je zdkladni rovinou pro rovnikové soufadnice.

Rovnikovy soufadnicovy systém pouzivad soutfadnice, jeZ lze rozdélit podle vy-
choziho bodu na dva druhy. A to na ekvatoridlni soufadnice prvniho druhu a ekvatoridln{
soufadnice druhého druhu [5].

5.2.1 Rovnikové souiradnice prvniho druhu

Rovnikové soufadnice prvniho druhu maji za vychozi bod prise¢ik merididnu® s
rovnikem.

Rovnikové soutfadnice prntho druhu (viz. obr. 5.2) vyuzivaji dvé zdkladni soufadnice
k uréeni polohy objektu. Prvni soufadnici je deklinace 3. Deklinace vyjadiuje tihel nad
nebo pod nebeskym rovnikem. Je méfena ve stupnich a nabyva hodnot z intervalu
< —=90°;,+90° >.

Druhou soufadnici je hodinovy uhel 7. Je to thel mezi mistnim polednikem a

s

objektem méfeny ve sméru zdanlivého pohybu hvézd. Objekt v nejvyssim bodé své

4Meridian (polednik) je hlavni kruZnice kolma k horizontu orientovana smérem sever-jih, kterd prochazi
poly [17].
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Obrazek 5.2: Grafické znazornéni rovnikovych soufadnic druhého druhu [14].

v

drédhy (tj. nad jihem) md t = O h, naopak v nejniz§im bod¢ své drdhy (nad severem) ma
t = 12 h. Hodinovy thel je pfepocet z tihlové miry na ¢asovou miru. Pro pfepocet se
pouziva jednoduchy vztah:

24h = 360° (6.1

Deklinace je pro urcitou hvézdu stejnd pro vSechna mista na Zemi a v Case se
neméni vlivem zdanlivého pohybu oblohy. Hodinovy thel se mén{ jak se zemépisnou
délkou pozorovaciho mista, tak i s ¢asem, ale zména hodinového thlu je kontinudlni.

5.2.2 Rovnikové souradnice druhého druhu

Rovnikovymi soufadnicemi druhého druhu jsou deklinace & a rektascenze o. Deklinace
je definovana stejné jako u ekvatoridlnich soufadnic prvniho druhu.

Avsak misto hodinového thlu, ktery se v kazdém okamZiku méni, je zde thel,
neménici se s Casem. Misto prdsec¢iku rovniku s mistnim merididnem je nutno pouzit vy-
choziho bodu na rovniku, ktery se zicastiiuje rovhomérného pohybu oblohy. Takovym
bodem je misto na rovniku, kde je Slunce v okamZiku jarni rovnodennosti.

26



North Gailactic Pole
1907 lat

180° long

1-90° lat
South Galactic Pole

Obrazek 5.3: Galakticky soufadnicovy systém. Ve stfedu systému je umisténo slunce.
Lat - galaktickd délka, long - galaktick4 §itka.

Bod jarni rovnodennosti je hledanym vychozim bodem a vzhledem k nému se urcuje
rektascenze, tj. thel, ktery mezi sebou sviraji deklinacni kruZnice, prochédzejici bodem
jarni rovnodennosti a deklinacni kruZnice hvézdy, jejiZ rektascenzi urcujeme.

Tato soufadnicova sit’ se otdci spolu s oblohou.

5.3 Galakticky souradnicovy systém

Tento soufadnicovy systém byl definovan roku 1958 Mezindrodni{ astronomickou unif.
Zakladni rovinou galaktickych soufadnic je rovina Galaxie (M1é¢n4 draha). Mlé¢na
drdha neni pfesné ohranieny pds a m4 jisté nepravidelnosti. Poloha roviny je tedy
stanovena mezindrodni imluvou (jsou stanoveny soufadnice galaktickych poli). Vy-
chozim bodem je stfed Galaxie.
Pro popis polohy objekti se v galaktickém soufadnicovém systému pouZivaji

galaktickd délka | a galaktickd $itka b. Galaktickd délka [ nabyva hodnot z intervalu
< 0°;,4360° > a galakticka Sitka b nabyva hodnot z intervalu < —90°;+90° >.
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5.4 Transformace souradnic

Jak je patrno, pouziva se bézné€ né€kolik druhti soufadnicovych systému. V ruznych
piipadech lze pouzit riznych druht soufadnic.

5.4.1 Rovnikové I na horizontalni

Pro transformaci z rovnikovych soufadnic I na horizontdlni se pouZziva nésledujicich
vztahi:

cos0 = sin@sind + cosPcosdcost
sin®sinA = cosdsint (5.2)
sin®cosA = —cos @sind + sin@cosdcos HA,

kde 0 je zenitovy dhel, @ je zemépisn4 $iika, & je deklinace, 7 je hodinovy tihel a A je
azimut.

5.4.2 Horizontalni na rovnikové I

Pro transformaci z horizontdlnich soutadnic na rovnikové I se pouZiva nésledujicich
vztaht:

sind = cosOsin@ — sinBcos pcosA
cosdcost = cosBcos @+ sinBsin@cosA (5.3)

cosdsint = sin@sinA,

5.4.3 Rovnikové I na galaktické

Pro transformaci z rovnikovych soufadnic na galaktické se pouziva nasledujicich vz-
taht:

b = —arcsin [sin(d) - sin(8p) + cos(d) - cos(oy — )], (5.4)
I=1ly—arctg(y/x), (5.5)
kde

y =sin(0p — Q)

x=cos(op—a) -sin(dp) — :g;((g)) -cos(8p)

kde b, jsou galakticka §ifka, resp. délka; 9, o jsou ekvatoridlni soufadnice. Pro prevod
mezi rovnikovymi a galaktickymi soufadnicemi byly stanoveny ndsledujici konstanty:

e Severni galakticky pdl: &y = 27°7'42.1" a9 = 12 h 51 min 26.28 s

e Prisecik rovnikového a galaktického rovniku: /[y = 122.932
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Kapitola 6

Expozic¢ni funkce

6.1 Definice expozi¢ni funkce

Expozicni funkce je funkei soufadnic nebeské sféry. Jeji jednotka je km? - rok. Udava
efektivni sbérnou plochu pro tok KZ pro pozice na obloze.

Relativni expozicni funkce ® je bezrozmérnou veli¢inou. Nabyva hodnot z inter-
valu < 0;1 >. Relativni expozi¢ni funkce ® je vdhovou funkci, kterd ndm poskytuje
informaci o tom, s jakou vdhou lze pozorovat mista na obloze pro dané misto na Zemi.
Zjednodusené lze fici, Ze relativni expozi¢ni funkce ndm poskytuje informaci, kam a
jak Casto dany experiment pozoruje mista na obloze.

Relativni expozi¢ni funkce ® se dé vypocitat dle nasledujictho vztahu [6]:

®(8) o< cos (ap) cos(d) sin () + oy sin (ap) sin(d), (6.1)
kde ag je zemé&pisna $iFka a d je deklinace. Konstanta o, se vypodita dle vztahi:
0 E>1

Oy =1{ T E<—1 6.2)
cos™V(E)  jindy

kde & se vypodte dle vztahu:

cos (8,,) — sin (ap) sin ()

cos (ap) cos (3) 63)

E=

Ve vzorci (6.3) vystupuje navic veli¢ina 8,,, kterd oznacuje maximalni zenitovy thel.
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6.2 Expozi¢ni funkce pro AUGER

Pro zpracovani dat z experimentu AUGER byla vypoctena relativni expoziéni funkce
dle vztahu (6.1). Relativni expozi¢ni funkce byla pocitdna pomoci programu napsaného
v jazyce C++. Pomoci Cernskych knihoven ROOT pak byla ziskand data vykreslena
do nasledujicich histogrami.

Pro experiment AUGER maji konstanty ve vztahu pro vypocet relativni expozi¢ni
funkce (6.1) nésledujici hodnoty:

a, =—35.2°% 6, =060°. 6.4)

6.2.1 Normovani

Vztah (6.1) pro vypocet relativni expoziéni funkce ® neni pfesné normovéan tak, aby
nabyval hodnot z intrevalu < 0; 1 >. Je tedy nutné najit normovaci konstantu K.

Hodnotu normovaci konstanty 1ze vypocitat pro deklinac¢ni dhel,ktery setrvava po
cely den v zorném poli observatofe a kde plati 0 = 1.

North

6m ax / _‘ equator

South

Obriazek 6.1: Uhly pro experiment AUGER.

Pomoci obrazku (6.1) 1ze odvodit vztah pro hledany deklina¢ni thel §;. Vysledny
vztah bude mit nésledujici podobu:

8, = 90° — [(90° — |ag|) + (90° — 6,,)] (6.5)

Pomoci vztahu (6.5) 1ze vypoditat, Ze hledané 8 ma hodnotu 5°. Z &ehoZ plyne,
ze pro deklinaci z intervalu < —90°; —85° > bude relativni expozi¢ni funkce nabyvat
hodnotu 1 a Ize spocitat normovaci konstantu. Normovaci konstanta! bude mit tedy
hodnotu:

"Normovaci konstanta vytupuje ve vztahu pro relativni expoziéni funkci ve tvaru K - .
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K =0.555591 (6.6)

[ Relativni expozicni funkce |

]
=] L
[+']
E 1
=] L

0.8—

0.6—

0.4—

0.2—

2 40
delta

Obrazek 6.2: Prubéh relativni expoziéni funkce ® pro AUGER a pro 6,, = 60°.

Na obrazku (6.2) je vidét, jak se chova relativni expozi¢ni funkce ® v zavislosti na
deklinaci d pro pozici experimentu AUGER.

6.2.2 Vysledné histogramy

Na obrazku (6.3) je vidét relativni expoziéni funkce ® vygenerovana pro 500 000
ndhodnych bodd a pro zenitovy tihel 6,, = 60°. Hodnota 6,, = 60° se standartné pouziva
na AUGERu pro rekonstrukce atmosférickych sprsek. (Pro 6 < 0,, dosahuje efektivita
méfeni 100% pro energie nad 3-10'% eV.)

Z obrazku (6.3) je vidét, Ze experiment Auger “vidi” na celou jiZni polokouli a
na ¢ast severni polokoule. Pfesnéji feCeno, 1ze vypocitat, Ze experiment Auger muze
detekovat sméry priletu KZ pro deklinaci z intervalu < —90°;+24.8° >.

Na obrdzku (6.4) je vidét, o co by se relativni expozi¢ni funkce ® zménila, kdyby
0,, = 90°. V tomto piipadé by experiment AUGER sbiral data pro deklinaci z intervalu
< —90°%;+54.8° >.
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| expozicni funkce pro AUGER |
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Obrazek 6.3: Relativni expozicni funkce pro prici s daty z experimentu AUGER.
Zenitovy tuhel 6,, = 60°.

| expozicni funkce pro AUGER theta 60-90 |
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Obrazek 6.4: Relativni expozicni funkce pro prici s daty z experimentu AUGER.
Zenitovy uhel 6 €< 60°;90° >.
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Kapitola 7

Kolmogorovuv-Smirnovuv (KS)
test

Kolmogoroviv-Smirnoviv test se pouziva pro ovéfeni hypotézy, zda data pochdzi z
daného rozdéleni se spojitou distribu¢ni funkci. Ovétfujeme tedy hypotézu, zda ndhodny
vybér pochdzi z rozdéleni spojité ndhodné veli¢iny s danou distribu¢ni funkei proti
alternativé, Ze z tohoto rozdéleni nepochazi.

KS test 1ze rozdélit na test pro jeden vybér a na test pro dva nezavislé vybéry a to
jak v ptipadé 1D i 2D KS testu.

V této kapitole je vyuZito pfevazné literatury [2], [9] a [10].

7.1 Jednodimenzionalni KS test

Jedna se o jednodimenzionalni! (1D) KS test.

KS test pro jeden vybér

Testovacim kritériem je veli¢ina Z (definovand vztahem 7.1), jejiZz kritické hodnoty
jsou tabelovany. Testovanou hypotézu zamitame, pokud vypoctend hodnota je vetsi nez
tabelovand kritickd hodnota.

Z=DVN (7.1)

Veli¢ina D je definovand jako maximdlni absolutni rozdil empirické kumulativni
distribuéni funkce Sy (x) (vytvofené z vybéru) a teoreticky uréené distribuéni funkce
P(x) a N je pocet dat ve vybéru.

D= max |Sn(x)—P(x)] (7.2)

—oolx<oo

1 Jednorozmérn4 data jsou charakterizovana jednou soufadnici.
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Sv(x) = (7.3)

kde i je pocet dat s hodnotou < x.

Sy(x) —— D

Px)

cumulative probability distribution

Ry

x

Obrazek 7.1: Hleddni maximdlni vzdalenosti D pro distribu¢ni funkci redlnych dat
Sn(x) porovnanim s teoretickou distribuci P(x) [2].

KS test pro dva nezavislé vybéry

Testujeme nulovou hypotézu, Ze dva nezdvislé vybéry maji stejnou distribucni funkci.
Testovacim kritériem je opét veli¢ina Z (viz. rovnice 7.1).

KS test pro dva nezavislé vybéry se oproti KS testu pro jeden vybér lisi ve vypoctu
hodnoty D, kterd je v tomto piipadé definovand nésledujicim vztahem:

D= max_|Sn (x)=Sw, (x|, (7.4)

kde Sy, je kumulativni distribu¢ni funkce pro prvni vybér a Sy, je kumulativni dis-
tribu¢ni funkce pro druhy vybér. A ve vztahu (7.1) je nutné vypocitat hodnotu N dle
ndsledujictho vztahu:

NN
N +M
kde N je pocet dat z prvniho vybéru a N, je pocet dat z druhého vybéru.

(7.5)
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7.2 Dvoudimenzionalni KS test

Zobecnéni KS testu pro dvoudimenzionalni distribuce byla navrzena v [9] a [10]. Kazdy
bod dvoudimenziondln{ distribuce je charakterizovan dvémi soufadnicemi a je hledan
maximdlni rozdil mezi dvémi dvoudimenziondlnimi distribucemi. V piipadé 2D KS
testu je nutno hodnotu D pocitat numericky, nebot’ kumulativni distribu¢ni funkce Sy
neni definovand pro vice nez 1D.

KS test pro jeden vybér

V piipadé 2D KS testu pro jeden vybér se hodnota D hledd jako maximdlni rozdil
pomérného zastoupeni experimentalnich dat a pfedpoklddaného rozlozeni dat v jed-
notlivych kvadrantech. V obrazku (7.2) je vyvétleno, jak se hodnota D hleda.

T T T T I T T T T I T :I T I T T T T I T T T I T T T
L 12|56 65|26
- o 1|
|55 =] =
2 & [m] D 1
[ = : |:|é iy -
L. :A ~ .
o t ]
L.. oo t s =
v m} & Fiy
1= o : o &
L.. 1 AoA0 =
: o~
L = { B Lot Al 4
L.. o, 1 Fay P iy gl
- o Py il
0 o = 5 N A —
L = HEa o i
L g =N i
LA A 10,
j ............................. S aamaais [g ""A'Auﬁ ............................................. :
: A D =
71 | - o v A —
i & . o N i
= o
L 5 i
B _|
L i R i
L .atf.oo a12foe
s ey ] : ] ] ] :

|

|
[

|

Obrazek 7.2: Hledani maximalni vzdalenosti D pro dvé sady dvourozmérnych dat. Jednu
sadu dat predstavuji ¢tverecky a druhou trojihelnicky. V rozich jednotlivych kvadranti
jsou pomérné pocty trojihelni¢ku a ¢tvereckd. Je vidét, Ze hledany maximalni rozdil je
v levém hornim kvadrantu, kde D = 0.56 — 0.12 = 0.44 [2].

Testovacim kritériem je opét veli¢ina Z, definovana vztahem (7.1). Hodnota N je
pocet experimentalnich dat.

KS test pro dva nezavislé vybéry

V piipadé 2D KS testu pro dva nezavislé vybéry se hodnota D hledd nasledujicim
zpusobem: nejprve ur¢ime hodnotu D; pro porovnani prvni sady dat s druhou sadou a
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potom hodnotu D; pro porovnani druhé sady dat s prvni sadou. Hledana hodnota D je
aritmeticky primér téchto dvou hodnot [2]:

Dy+D
p_PitDr
2

Testovacim kritériem je opét veli¢ina Z, definovand vztahem (7.1). Hodnotu N je
nutno spocitat dle vztahu (7.5).

(7.6)

7.3 Korela¢ni koeficienty

Korelaéni koeficient rozhoduje o spradvném vybéru tabelovanych hodnot Z,;,. Pocita
se pro dvou dimenensiondlni sadu (nebo sady) dat.

Pro jeden vybér

Korelaéni koeficient pro jeden vybér dat se pocita dle nasledujiciho vztahu:

Yi(xi — %) (yi — )

r= . @.7)
VI =52/ Li(vi = 7)?
Pro dva nezavislé vybéry
V piipadé dvou nezdvislych vybérd se korelaéni koeficient pocita dle vztahu:
2.2
r=y/ ;”2, (7.8)

kde ry resp. r; jsou linedrni koeficienty korelace pro prvni, resp. druhou sadu dat.
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Kapitola 8

Data z experimentu AUGER

Namétend data z observatoie AUGER jsou porovndvéna s objekty obsazenymi v kata-
logu aktivnich galaxif [11].

8.1 Aktivni galakticka jadra a katalog aktivnich galaxii

Aktivni galakticka jadra (AGN)

AGN jsou astronomické objekty, v jejichZ stiedu se nachdzi supermasivni ¢ernd dira,
kterd je nepfetrZité zdsobovana materidlem z obklopujictho akre&niho disku' (viz. obr.
8.1).

Nejpronikavéjsi UV a rentgenové zafeni vychdzi z vnitini ¢asti akrecniho disku.
Pozorovateli, hledicimu na objekt ze strany, zastinuji vnéjsi ¢asti akre¢niho disku znac-
nou &ast zafeni, takZe spektrum objektu zaleZi na thlu pohledu. Cést materidlu je
urychlovana podél osy soumérnosti a unikd v podobé vytryskt (jetd). O vytryscich
se predpokldda, Ze jsou oboustranné, ale zarfeni ptrichdzejici od vzddleného vytrysku
je velmi zeslabeno. Délky vytrysku dosahuji az stovky kiloparsekti. Akrece hmoty na
centralni ¢ernou diru uvoliluje obrovské mnoZstvi energie. Diky tomuto a také dal$im
procestim se aktivni galakticka jadra uvazuji jako mozné zdroje extrémné energetického
kosmického zafeni. Na obrazku (8.1) je tento objekt schématicky zndzornén.

Z hlediska pozorovatele se aktivni galaktickd jadra odliSuji podle svého optického
vzhledu, spektra, luminozity? a asové proménnosti.

Za ucelem tiidéni se aktivni galaxie obvykle sdruzuji do nékolika skupin: radiové
galaxie, kvazary, blazary, Seyfertovy galaxie (I. a II. typu), jaderné oblasti ionizovaného
vodiku (HII), galaxie s bouflivou tvorbou hvézd a dalsi. Z nich tfi nejvyznaméjsi skupiny
jsou charakterizovdny nésledovné:

e Kvazary - jsou hvézdam podobné (jejich thlovy rozmér byvd mensi neZ jedna
uhlov4 sekunda) extragalaktické objekty (obvykle s velkym ¢ervenym posuvem),

! Akreéni disk je tvofen litkou, kterou piitahuje tistfedni Sernd dira.
274tivého vykonu.

37



Narrow Line
Region

Broad Line

Accretion
Disk

P

Obscuring
Torus

Obrézek 8.1: Aktivni galaktické jadro.

které 1ze opticky rozliSit podle Sirokych emisnich Car (odpovidajici vysokym
termdlnim rychlostem plynu).

Blazary - jsou velmi svitivé a velice promenné extragalaktické zdroje. Na rozdil
od “normélnich” aktivnich galaktickych jader sméfuje u blazaru vytrysk plazmy
z jadra pifimo k pozorovateli. Jsou vysoce proménné ve spektrdlnich oborech

radiového, optického a rentgenového zafeni, nevykazuji Siroké optické Cary a
optické zateni téchto objektd byva silné€ a proménlivé polarizovano.

Seyfertovy galaxie jsou vesmeés spirdlni galaxie, které vynikaji velmi boufli-
vou aktivitou jader. Maji ndsledujici charakteristiky: malé a velmi jasné jadro,
ve spektru sviti mnoho Sirokych emisnich spektrdlnich ¢ar (plyny se pohybuji
rychlostmi az 5 000 km/s), vykazuji netepelné zafeni v Sirokém rozsahu spektra
a v jadre je velmi kompaktni zdroj rddiového zareni.

Katalog aktivnich galaxii

Katalog aktivnich galaxii [11] shrnuje vSechny pozorovana aktivni galaktickd jadra
(AGN) a tfidi je do tii kategorii: kvazary, blazary a ostatni. Ve dvanacté verzi to-
hoto katalogu se nachdzi 85 221 kvazarQ, 1 122 blazard a 21 737 ostatnich aktivnich
galaktickych jader (z nichZ 9 628 se fadi k 1. typu Seyfertovych galaxif).

U nékterych objektd uvedenych v katalogu aktivnich galaxii neni zndm Cerveny
posuv>, je tedy nutné vybrat jen ty objekty, u nichZ je Gerveny posuv znim a tedy i
vzdélenost.

3Cerveny posuv je prodlouzeni vinové délky elektromagnetického zateni zptisobené rozpinanim vesmiru
po Velkém tfesku
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| _objekty z Veronova katalogu |
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Obrézek 8.2: Grafické znazornéni vSech objektl z katalogu aktivnich galaxif, pro néz
je zndm Cerveny posuv.

Na obrédzku (8.2) jsou vyneseny vSechny objekty z katalogu aktivnich galaxii, pro
né€Z je znama vzdalenost. Na tomto obrdzku je ilustrovana neuplnost katalogu. Jsou na
ném vidét vysledky né€kolika stupriovych prehlidek oblohy (vysoka hustota objektti) a
zéaroven Cast oblohy zastinénd na$i galaxii.

ProtoZe rozmisténi AGN neni zmapovédno ve vSech oblastech oblohy, omezime se
na blizké okoli nasi galaxie (maly Cerveny posuv, ve shodé s GZK). Blizké okoli je
zmapovano mnohem detailnéji nez odlehlé ¢4sti vesmiru.

8.2 Data namérena experimentem AUGER

Na obrazku (8.3) jsou vynesena data naméfend observatoii AUGER béhem prvnich
mésict roku 2006. Zrekonstruované energie primarnich ¢astic dosahovala desitky EeV.
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Obrazek 8.3: Naméfené data z experimentu AUGER.

8.3 Variace pouziti KS testu

Pro ilustraci pouZiti KS testu byla vzata data z katalogu aktivnich galaxii pro blazary.
KS test byl na tyto data aplikovan bez a s pouZitim expozi¢ni funkce a pro rizné vstupni
parametry.

Z dat pro blazary je nejprve nutno vybrat ta, kterd maji & < 24.8° a jsou po-
zorovatelnd observatofi AUGER.

2D KS test pro jeden vybér

V tomto piipadé€ byl KS test proveden pro jeden vybér (data z experimentu AUGER)
a porovndvan s pfedpoklddanym rozloZenim blazarid z katalogu aktivnich galaxii. KS
test byl proveden s aplikaci i bez aplikace expozi¢ni funkce. Ziskané vysledky jsou
uvedeny v tabulce (8.1).

bez expozice | s expozici
Ny 1488 1488
Np 308 114.316
D 0.474916 0.355188
zZ 18.32 13.7

Tabulka 8.1: Vysledky KS testu pro data z experimentu AUGER vs blazary pro piipad
2D KS testu pro jeden vybér.
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N, znadi pocet vSech dat z experimentu AUGER; N, je poCet blazari z Veronova
katalogu; D je maximalni vzdalenost a Z je testovaci veli¢ina pocitana dle vztahu (7.1).
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2D KS test pro dva nezavislé vybéry

V tomto pripadé byl KS test proveden pro dva nezdvislé vybéry - jednim vybérem
jsou opét data z experimentu AUGER a druhym vybérem jsou blazary z katalogu
aktivnich galaxii. KS test byl proveden s aplikaci i bez aplikace expozi¢ni funkce.
Ziskané vysledky jsou uvedeny v tabulce (8.2).

bez expozice | s expozici
Ny 1488 1488
Np 308 —
N, — 114.316
N 255.18 106.16
D 0.474685 0.359038
V4 7.58 3.7

Tabulka 8.2: Vysledky KS testu pro data z experimentu AUGER vs blazary pro pfipad
2D KS testu pro dva nezévislé vybéry.

N, znadi pocet vSech dat z experimentu AUGER; N, je pocet blazari z Veronova
katalogu; N} je soucet normované expoziéni funkce pro pozice blazarii; N je uréeno dle
vztahu (7.5); D je maximdlni vzdalenost a Z je testovaci veli¢ina pocitand dle vztahu
(7.1).

8.4 Vysledky KS testu

Pro testovani hypotézy o shodném rozloZeni dat z experimentu AUGER s aktivnimi
galaktickymi jadry byla pro astronomické objekty pouZita ndsledujic{ kritéria:

1. Deklinace je mensi nez 24.8°.

2. Maximadlni vzdalenosti uréené nésledujicimi ¢ervenymi posuvy 0.01, 0.015, 0.02
a0.025.

Byl pouzit 2D KS test pro dva nezavislé vybéry, kterymi jsou data z experimentu
AUGER a AGN. Na data z katalogu je nutno aplikovat expozi¢ni funkci.

V tabulce (8.3) jsou uvedeny vysledky KS testu pro porovnani objektt z katalogu
aktivnich galaxif a dat z experimentu AUGER.

Z korelacniho koeficientu v tabulce (8.3) lze urdit, Ze se jednd o nekorelovana
data a tudiz hodnoty Z,;, budeme brét z tabulky (B.1 z dodatku B). Zvolime hladinu
spolehlivosti 99%. Z tabulky (B.1) pouzijeme nésledujici hodnoty:

Z tabulek (8.3) a (8.4) lze vidét, ze vzdy plati:

Z > Zris (8.1)
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Obréazek 8.4: Rozmisténi vSech moZnych zdroji z katalogu aktivnich galaktickych
jader, s maximalnim ¢ervenym posuvem 0.01 a s deklinaci mensi nez 24.8°.
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Obréazek 8.5: Rozmisténi vSech moZnych zdroji z katalogu aktivnich galaktickych
jader, s maximalnim ¢ervenym posuvem 0.015 a s deklinaci mensi nez 24.8°.

Ze vztahu (8.1) 1ze vidét, Ze s chybou 1% nepochdzi testovand data z experimentu
AUGER a objekty z katalogu aktivnich galaxif ze stejné distribuce.

43



|__Objekty z katalogu aktivnich galaxii, zmax = 0.02 |
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Obréazek 8.6: Rozmisténi vSech moZnych zdroji z katalogu aktivnich galaktickych
jader, s maximalnim ¢ervenym posuvem 0.02 a s deklinaci mensi nez 24.8°.
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Obréazek 8.7: Rozmisténi vSech moZnych zdroji z katalogu aktivnich galaktickych
jader, s maximalnim ¢ervenym posuvem 0.025 a s deklinaci mensi nez 24.8°.
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R§<0.01 | RS<0.015 | RS<0.02 | RS<0.025
Ny 1488 1488 1488 1488
Ny 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
zZ 2.811 3.086 3.438 4.343

Tabulka 8.3: Vysledky KS testu pro porovnéni objektd z katalogu aktivnich galaxif
a dat z experimentu AUGER. RS znaci Cerveny posuv; N, zna¢i pocet vSech dat z
experimentu AUGER; Ny znadi pocet zdroji z katalogu aktivnich galaxif (agn, blazary
a kvazary);N je celkovy pocet dat uréeny dle vztahu (7.5); D je maximdlni vzdalenost;

r je korelaéni koeficient pocitany dle vztahu (7.8) a Z je testovaci velicina pocitana dle
vztahu (7.1).

Ziris
n=100 | 1.85
n=200 | 1.89
n=>500 | 1.92

Tabulka 8.4: Hodnoty Zy,;; pro nekorelované sady dat. Veli¢ina n znaci pocet dat.
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Kapitola 9
Zavér

Uvodni kapitoly shrnuji zndmé poznatky o kosmickém zafeni. Nasledujici kapitola
je vénovéna zdkladnimu popisu projektu Observatoie Pierra Augera, coZ je nejvetsi
projekt zabyvajici se detekci kosmického zareni a zdroven projekt, jehoZ data jsou
vyuzita v této praci. V dalsich kapitolach jsou pak popsany soufadnicové systémy,
expoziéni funkce a Kolmogoroviv-Smirnoviv test.

Moje vlastni prace je v kapitole o expozi¢ni funkci a v kapitole s ndzvem Data
experimentu AUGER. V kapitole o expozi¢ni funkce byla spocitdna relativni expozi¢ni
funkci pro experiment AUGER. Z hodnoty relativni expozi¢ni funkce bylo uréeno, Ze
experimet AUGER je schopen detekovat udalosti pro deklina¢ni tihel < —90°; 24.8° >.
Na obrazku (6.2) je vidét cely pribéh relativni expozi¢ni funkce a na obrazku (6.3) je
vidét, jakd by méla byt predpokladand hustota rozloZeni detekovanych udalosti.

Hlavni népli price bylo porovnani dat z experimentu AUGER s objekty z katalogu
aktivnich galaxii pomoci Kolmogorova-Smirnovova testu a ukazky vypoctu tohoto
testu pro 2D pro piipad jednoho, ¢i dvou nezdvislych vybéri a demonstrace vlivu
pouziti (¢i nepouziti) expozicni funkce.

Na obrazku (8.3) jsou vynesena data z experimentu AUGER, ktrd byla v této
préci vyuZita. Z tohoto obrazku lze vidét, Ze data z experimentu AUGER, o energiich
radové desitky EeV, jsou rozmisté€nd na obloze ve shodé s teoretickou predpovédi pro
izotropni rozloZeni (viz. obr. 6.3).

V kapitole 8.3 (Variace pouziti KS testu) je demonstrovano pouZziti 2D Kolmogorova-
Smirnovova testu pro jeden a dva nezavislé vybéry za pouZiti i bez pouziti expozi¢ni
funkce. V tabulce (8.1) jsou uvedeny vysledky 2D Kolmogorova-Smirnovova testu pro
jeden vybér pii pouZiti i bez pouziti expozi¢ni funkce. V tabulce (8.2) jsou uvedeny
vysledky 2D Kolmogorova-Smirnovova testu pro dva nezavislé vybéry pii pouZiti i
bez pouZiti expozi¢ni funkce. Tyto vysledky jsou pouze demonstrativni. Ukazuji, jak
se lis{ vysledky Kolmogorova-Smirnovova testu pro rizné parametry a rizné zpisoby
vypoctu.

V kapitole 8.4 jsou uvedeny vysledky Kolmogorova- Smirnovova testu pro porov-
nani dat z experimentu AUGER a objektl z katalogu aktivnich galaxii. Pro dosazen{
spravnych vysledkt byl pouZit 2D Kolmogoroviv-Smirnoviv test pro dva nezavislé
vybéry s pouzitim expozi¢ni funkce. V tabulce (8.3) jsou uvedeny dosazené vysledky,
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které jsou porovndny s kritickymi hodnotami v tabulce (8.4). Byla testovana nulova
hypotéza, zda testované sady dat (data z experimentu AUGER a objekty z katalogu
aktivnich galaxii) pochazeji ze stejné distribuce. Vzhledem k dosazenym vysledkiim
(viz. vztah 8.1) lze prohldsit, Ze s chybou 1% nepochazi data z experimentu AUGER
a objekty z katalogu aktivnich galaxii ze stejné distribuce.
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Kapitola 10
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Dodatek A

Zkratky a konstanty

Tabulka A.1: Tabulka piedpon

nazev | zkratka | hodnota
Kilo k 10°
Mega M 100
Giga G 10°
Tera T 1012
Peta P 101
Exa E 1018
Zetta Z 107
Yotta Y 10%

Tabulka A.2: Tabulka zkratek

zkratka Cesky nazev anglicky nazev
KZ kosmické zareni cosmic ray (CR)
EAS sprika sekundarniho zafeni extensive air shower
GZK Greisen-Zatsepin-Kuzmin | Greisen-Zatsepin-Kuzmin
KS Kolmogorov-Smirnov Kolmogorov-Smirnov
AGN aktivni galaktické jadro active galactic nucleus

Tabulka A.3: fyzikaln{ konstanty a jednotky

nazev

hodnota

rychlost svétla ve vakuu

¢ =299792458 ms~!

parsek Ipc = 3.0856 x 10" m
elektron-volt 1eV=1.6022x 1077
Gauss 1G=10"7%T
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Dodatek B

Statistické tabulky

Table Al. Critical values of Z, for a uniform uncorrelated distribution.

SL%)™ 30 4 B0 60 W B B0 85 o9

n® g of wimul,
5 100000 883 943 100 L0 L1 L2 133 144 143
T OB 880 101 10T 104 13T 135 146 167
10 " 901 980 1.02 108 116 124 137 148 LTO
15 *o9is OT5 108 100 117 126 1.3 151 L74
0 "8 eaT 105 11 119 12T 141 LE2 OLT6
30 "OME 101 107 113 1321 130 143 185 170
50 "o9T? 103 .08 L1613 133 148 158 182
100 10000 100 106 1.2 119 126 136 149 182 185
200 BOO0 108 110 146 133 130 139 153 166 188
500 10T 113 120 126 133 142 15T 1Be 192
1000 "L 1T L2 1 13T 145 180 LT 147
2000 1000 111 118 L24 131 138 147 161 173 104
5000 800 113 118 124 131 136 145 1684 171 1.89

1*) Bignificance level (SL=1- P{> Z.)); '™ Sise of the sample

Obrazek B.1: Kritické hodnoty Z,; pro KS test pro dva nezdvislé a nekorelované
vybéry [10].
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