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Uvod

Diplomova prace se zabyva slozenim kosmického zafeni nejvyssich energii urceném
z méfeni atmosférickych sprsek fluorescen¢nimi teleskopy.

V prvni ¢asti seznami s problematikou kosmického zatreni. U primarniho kosmického
zafeni se bude zabyvat jeho zdroji, slozenim a energetickym spektrem. U sekundarniho
kosmického zafeni bude popsana sprska kosmického zareni v zemské atmosféie a modely
vyvoje elektromagnetické a hadronové kaskady.

Druhé ¢ast bude zamétena na Observator Pierra Augera, detekci kosmického zareni
povrchovym a fluorescenénim detektorem. Bude popsan princip detekce tohoto zareni
a rekonstrukce atmosférické sprsky s vyuzitim téchto dvou zminovanych detektort.

Cilem préce bude za pouziti programu CONEX, ktery vyuziva metodu Monte Carlo,
s vyuzitim interakénich modeld EPOS a SIBYLL simulovat podélné profily atmosfé-
rickych sprsek kosmického zafeni iniciované vysokoenergetickymi ¢asticemi, nasledné
studovat distribuci pozice maxima sprsky a stanovit jeji stifedni hodnoty. Dalsim tko-
lem je porovnani vysledkt simulaci s oficidlnimi vysledky Observatofe Pierra Augera
a stanoveni stfedni logaritmické hmotnosti, pomoci které bude interpretovano mozné
slozeni kosmického zareni. Na dalsich mistech prace téz budou predstaveny souvisejici
oficialni vysledky Observatore Pierrra Augera.



Kapitola 1
Kosmické zareni

Kosmické zareni je slozeno z vysokoenergetickych castic, které dopadaji na vrchni
vrstvy atmosféry a jedna se tak o primarni kosmické zatreni. Sekundarni kosmické za-
feni se vytvari pii priletu nabité c¢astice atmosférou a naslednymi srazkami s jadry
atmosférickych plynu [1J.

Objev ¢astic pochazejicich z vesmiru se pripisuje rakouskému fyzikovi Victoru Fran-
zovi Hessovi. Zkoumal, pro¢ stinéné ionizac¢ni komory stale zaznamenavaly radiaci
i ve vysokych vyskach nad zemi. Prevladalo tvrzeni, Ze zdrojem ionizujiciho zafeni
jsou horniny na Zemi. V roce 1911 dosahl balén, na kterém byla umisténa ionizacni
komora, vysky pres 1 km. OvS8em pii porovnani radiace s radiaci na irovni zemského
povrchu nezjistil zddné vyznamné vykyvy hodnot. Métfeni opakoval 17. dubna v roce
1912. Toto méteni bylo provadéno za tplného zatméni Slunce a jelikoz ionizace béhem
zatméni neklesala, usoudil z toho, Ze zdrojem ionizujictho zafeni nemtze byt Slunce [2].

Objev kosmického zéfeni uéinil 7. srpna 1912, kdy let balénem odstartoval z Usti
nad Labem a pristal nedaleko Berlina. Pti vyneseni ioniza¢ni komory do vysky pres
5 km nad zemskym povrchem zjistil, Ze misto toho, aby radiace s vyskou klesala, naopak
rostla, coz ho vedlo k zavéru, ze musi radiace prichazet z kosmického prostoru. Vice
nez 30 let pak trvalo zjistit, Ze se jedna o prevazné kladné nabita atomovéa jadra, ktera
prilétavaji do vrchnich vrstev atmosféry. V roce 1936 Victor Franz Hess obdrzel za svij
objev Nobelovu cenu za fyziku [2] [3].

1.1 Primarni kosmické zareni

Primarni kosmické zafeni je slozeno ptredevsim z 86 % protont, 11 % alfa-castic. Déle
se vyskytuji elektrony, jenz tvori 2 %, 1 % vyskytu pfipadé na jadra tézsich prvka az po
uran a velmi malé mnozstvi pozitronti a antiprotont, u kterych se domnivame, ze maji
sekundarni ptivod a vznikaji interakci primarnich ¢astic s mezigalaktickym plynem.
Neutralni c¢astice jsou sloZeny z gama zafeni, neutrin a antineutrin. Neutrina mtzou
pochézet napt. ze Slunce ¢i supernov, gamma zafeni z aktivnich galaktickych jader ¢i
z Krabi mlhoviny [IJ.

Chemické slozeni jader kosmického zafeni je velmi podobné chemickému slozeni
slune¢ni soustavy. Tzv. licho-sudy efekt (viz obr. popisuje, ze jadra se sudym
protonovym ¢islem Z a nukleonovym A ¢islem jsou silnéji vazana, nez jadra, ktera tato
¢isla maji licha. Pro prvky C, N, O a Fe jsou vrcholy normalizované cetnosti velmi
podobné, a proto predpokladame, ze velkd ¢ast jader musi byt hvézdného ptvodu,
protoze jadra s lichym ¢islem casto vznikaji ve hvézdach pti termonuklearnich reakcich.
Na druhou stranu jsou zde vysoké rozdily mezi kosmickym a slune¢nim vyskytem prvki



Li, Be a B, jelikoz téchto prvki je ve hvézdach velmi maélo (rychle se spotfebovavaji
v reakcich ve hvézdach). Energetickd spektra Li, Be a B jsou strméjsi nez u C a O,
coz naznacuje, ze pri vyssich energiich jadra nepodléhaji tolik fragmentaci, diky tomu,
ze unikaji z Galaxie mnohem dfive neZ jadra o nizsich energiich [IJ.
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Obrazek 1.1: Licho-sudy efekt. Relativni ¢etnost chemického slozeni slunec¢ni soustavy
(pferusovana ¢ara) a primarniho kosmického zétreni (plné ¢ara). Prevzato z [I].

1.1.1 Energetické spektrum kosmického zareni

Ohledné primarniho kosmického zafeni mizeme konstatovat, Ze jeho velka c¢ast je ga-
laktického ptivodu. Ovsem spektrum energii je velmi rozsahlé — velmi vysoké energie,
a to az nad 10%° eV, jsou neseny ¢asticemi, které vznikaji mimo Galaxii, nebot uvnit¥
ni se zadné takto vykonné zdroje nenachazeji. Dilezité misto ve spektru energii je
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4-10' eV v tzv. kotniku. Od této energie se dnes piedpokladd, ze zac¢inaji dominovat
mimogalaktické zdroje [I], [4].

V tzv. kolenu o energii cca 106 eV &istice za¢inaji unikat z Galaxie ¢i dochézi
ke konci urychlovaciho mechanismu v supernovach. Tietim dilezitym bodem v energe-
tickém spektru je hodnota GZK meze (Greisen—Zatsepin—-Kuzmin) o energii 5-10'? eV,
ktera znaci, ze vysokoenergetické c¢astice musi pochazet z blizkych zdroji, tj. vzdale-
nosti do desitek Mpc, jelikoz nad hodnotou GZK meze jadra protonit interaguji s fotony
reliktniho zareni, které jsou poziistatkem po Velkém tresku. Kazdou interakci tak cas-
tice ztraci cast své energie a po prolétnuti vzdalenosti 100 Mpc klesne hodnota energie
pod hodnotu 5 - 10! eV [1], 5, [4]. Energetické spektrum kosmického zafeni znazornéno

na obr. [1.2l
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Obréazek 1.2: Energetické spektrum kosmického zafeni. Prevzato z [I].

Energetické spektrum muzeme rozdélit na 4 casti, tj. energie pod kolenem, mezi
kolenem a kotnikem, nad kotnikem a nad GZK mezi. Energetické spektrum pro energii
pod kolenem, tj. £ < Eigee = 10'% eV miizeme popsat vztahem

AN(E)
dE

= const - E7>7. (1.1)

Mezi kolenem a kotnikem, tj. Fypnee < E < Fauge se energetickém spektrum méni
strméji dle
dN(E)
dFE

= const - B30, (1.2)
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Pro spektrum na energiich okolo kotniku Eupe = 4 - 1012 eV plati vztah

AN (E)
dE

= const - B>, (1.3)

Posledni ¢4st tvoii energie nad GZK mezi, tj. £ > Eqzk, kde Eqzx = 510 eV a lze
ji popsat vztahem
dN(FE)
dE
tedy v této oblasti energetické spektrum klesd nejstrméji [1J.

= const - E~%2, (1.4)

1.1.2 Zdroje primarniho kosmického zareni a jeho Sifeni ve
vesmiru

Modelové predstavy zdroji kosmického zafeni o vysokych energiich mtzeme rozdé-
lit do dvou skupin: tzv. ,bottom-up“ a ,top-down* modely. Prvni skupina modeld
,bottom-up“ predpoklada postupné urychlovani ¢astice na vyssi energie riiznymi as-
trofyzikalnimi mechanismy. Napf. urychlovani mechanismem cyklotronu na povrsich
hvézd, kdy dochéazi k nartistu energie castic pobliz skvrn, které maji nizsi teplotu a
tedy vyssi hodnotu magnetického pole B. Timto zptisobem lze urychlit na hodnoty
energie v oblasti GeV. Dalsim zptisobem jak urychlit ¢astice na energie kolem GeV je
urychlovani na pohybujici se skvrné, ktera indukuje elektrostatické pole. Déle nabita
¢astice muze byt urychlena diky Fermiho (vicestuptiového) urychlovani — dochazi k roz-
ptylu na razovych vinach a castice tak ziskava energii. Tento mechanismus urychlovani
se pravdépodobné odehrava ve slupkach supernov nebo ve vytryscich aktivnich galaxii.
Poslednim piikladem je pfimé (jednorazové) urychlovani v rychle rotujici neutronové
hvézdé nebo v ¢erné dife s akre¢nim diskem, ovSem v téchto prostiedich dochézi k vel-
kym energetickym ztratam [6].

Druha skupina modelu ,,top-down “ predpoklada rozpad supertézkych castic temné
hmoty na pozorovatelné ¢astice UHECR (Ultra High Energy Cosmic Ray). Tento model
mize vysvétlit vyskyt ¢astic nad hodnoty GZK mezi [6], 4].

Af uz bude dochézet k jakémukoliv urychlovani, miZeme pouzit obecny pristup
tzv. Hillasiv diagram, ktery popisuje zavislost intenzity magnetického pole (nutné
k udrzeni ¢astice v procesu urychlovani) na velikosti objektu (obr. . Z diagramu
miizeme vidét, ze je pouze nékolik typi objekti, které dokazi urychlit proton, popf.
zelezo, na vysoké energie. Urychlovani zeleza je mnohem efektivnéjsi diky jeho vétsimu
naboji.

Sifeni ve vesmiru zavisi na druhu primérni ¢astice. Zatimco fotony a neutrina se
$ifi vesmirem po primkach a smétuji tak ke zdroji, nabité castice jsou ovliviovany
magnetickym polem, které zakrivuje jejich drahu a nelze tak urc¢it ptivodni smér zdroje
¢astice. Jak moc je castice zakfivovana magnetickym polem zavisi na tzv. magnetické
rigidité R

R=1 (1.5)
zle]
kde p je hybnost ¢astice, ¢ rychlost svétla ve vakuu a z|e| je ndboj ¢astice [4]1]. Srovnéni
sifeni protonu a Fe znézornéno na obr.

12
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Obrazek 1.3: Hillastiv diagram popisujici zavislost intenzity magnetického pole na ve-
likosti objektu. Prevzato z [7].
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Obrazek 1.4: Ilustrace Sifeni priméarnich ¢astic kosmického zafeni ve vesmiru. Zatimco
proton se $ifi po pfimkéch, tak Fe (nabitd ¢éstice) se §ifi chaoticky. Pievzato z [4].
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1.2 Sekundarni kosmické zareni

Sekundarni kosmické zatfeni vznika interakci primarniho kosmického zafeni s atomo-
vymi jadry v zemské atmosféte, jejichz hustota postupné roste, celkové mnozstvi atmo-
sféry, kterym Eéstice projdou, dosdhne cca 1000 g - cm™2 na povrchu Zemé (odpovida
atmosférickému tlaku p¥iblizné 1000 hPa). Radia¢ni délka je pro fotony a elektrony ve
vzduchu \, = 36,66 g - cm~2, tedy pfiblizné 27 radia¢nich délek na atmosféru. Oproti
tomu interakéni délka pro hadrony ve vzduchu Ay = 90,0 g - cm~2, ¢ili piiblizné 11 in-
terakcénich délek na atmosféru. K prvni interakci dochazi v nadmorské vysce okolo
15 km az 20 km, nejprve dochéazi k hadronové kaskadé, nasledné k elektromagnetické
kaskadé. Pii prachodu atmosférou vznika sprska kosmického zareni [4].

Atmosférickd hloubka x se méni piiblizné exponencialné s vyskou h (v jednotkach
km) dle vztahu

—h

x=XeH, (1.6)
kde X je celkova atmosféricka hloubka (X = 1030 g-cm™2) a H = 6,5 km [I].

1.2.1 Sprska kosmického zareni

Pokud se podivame na sprsku kosmického zareni, tak v ni nalezneme 4 hlavni slozky a to
hadronovou, mionovou, elektromagnetickou a neutrinovou. Priibéh sprsky je znézornén

na obr. [LLAl

Obréazek 1.5: Sprska kosmického zafeni a jeji komponenty. Prevzato z [4].

Interakei primarni ¢éstice v atmosféfe vznikaji predevsim piony: 7%, 7=, 7°. Doba
zivota nabitych piont je okolo 7,+ = 26 ns. Rozpad 7% — 27 se vyznacuje velmi kratkou
dobou zivota 7,0 = 8 - 10717 5. Fotony z tohoto rozpadu vytvaieji naslednou elektro-
magnetickou kaskadu - elektromagnetickou ¢ast sprsky a tzv. mékkou ¢ast kosmického

14



zatfeni. Nabité piony a hadrony mohou také interagovat s atomovymi jadry atmosféry
diive nez se stihnou rozpadnout. Piony podléhaji rozpadim:

o T =t +u,
o T — U+,
o 0 — 2y
Kaony se pak rozpadaji nasledovné:
o KT = ut+u,
o KW —u +7,
Miony jsou téz nestabilni a rozpadaji se dle:
o T — et +u. +7,
o T — e F+VU.+v,

Doba zivota miont je pfiblizné 7,+ = 2200 ns. Hmotnost mionu je 0,105 GeV. Délka
rozpadu 1 GeV mionu (mion je relativistickd ¢astice) ¢ini pfiblizné 6,6 km (coz je vzdéa-
lenost priblizné rovné vzdalenosti H ve vztahu ((1.6))), miony o energii nizsi nez 1 GeV
se budou v atmosféte predevsim rozpadat. Miony tvofi tzv. tvrdou slozku kosmického
zéfeni [11, [4].

Na obr. je zobrazeno srovnani elektromagnetické a hadronové kaskady. Kromé
podélného vyvoje se sprska téz vyviji pricné. Pricny vyvoj elektromagnetické kaskady
je zptisoben vicenasobnym rozptylem elektronti a pozitront, u hadronové kaskady pak
ptiény vyvoj ovliviiuje piiéna hybnost z produkce sekundéarnich ¢astic [4].

Jestlize se budeme zabyvat slozenim sprsky na tirovni mofte, tak na obr. miiZeme
pozorovat, ze pocet hadronu je velmi nizky, naopak miont je na tirovni mofe nejvice.
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Obréazek 1.6: Porovnani elektromagnetické kaskady (obr. vlevo) o primarnim fotonu
s energii 100 TeV. Hadronova kaskdda (obr. vpravo) tvofena priméarnim protonem
o energii 100 TeV. Na obrazcich jsou zobrazeny pouze sekundarni castice s energii
> 1 GeV. Prevzato z [4].
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Obréazek 1.7: Céasticové slozeni sprky v zavislosti na atmosférické hloubce. Pte-
vzato z [4].
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1.2.2 Heitleruv model

Pro zjisténi vlastnosti ptivodni priméarni ¢astice, je nutné provést numerické simulace.
Avsak je zde urcita komplikace spocivajici v tom, ze vysokoenergeticka sprska mize do-
sahovat a7 pies 10'Y nabitych ¢astic. Heitlertiv model je zjednoduSeny model, ktery se
zabyva vyvojem elektromagnetické kaskady a dokaze velmi pfesné urcit jeji nejduilezi-
t&jsi vlastnosti [§].

U elektromagnetické kaskady je na pocatku v foton, ktery konvertuje na péar ete™
dle obr. nebo e~ ¢ et vyzari brzdny v foton. Jestlize elektron urazi vzdalenost
tzv. rozpadové délky d

d= X\In2, (1.7)

tak ztrati v primeéru polovinu svoji energie zarenim. A, je radiac¢ni délka, po jejimz
urazeni dochézi vzdy k rozstépeni castice na 2 dalsi. Po n interakci tak bude ve sprsce
N castic dle vztahu N
*

N =2" = ¢, (1.8)

kde X
X =n\1n2 (1.9)

je hloubka sprsky [8]. Elektromagnetickd kaskada je zndzornéna na obr.

Obrazek 1.8: Elektromagneticka kaskdda. Prevzato z [§].

Tento kaskadovy prubéh ustane, kdyz energie nabitych ¢astic poklesne pod kritickou
hodnotu FE., kde jiz nebudou dominovat radiacni ztraty, ale ionizac¢ni ztraty ¢i jiné
ztraty energie. Hodnota kritické energie je pro vzduch £ = 85 MeV. Timto rozvojem
lze velmi presné urcit maximalni pocet Np,.. elektronti, pozitroni a gamma fotond a
také urcit hloubku maxima sprsky X . . Jestlize budeme mit na zac¢atku pouze jeden

foton s pocatecni energii Ey, tak pro tuto kaskddu bude N = N.., pravé kdyz energie
bude rovna kritické energii E¢, tedy

Ey = ES Niax- (1.10)
S vyuzitim (1.8) a ((1.10) dostavame, Ze pro maximalni pocet ¢astic Nyay plati

Ey
Ny = 27 = =2, 1.11
Be (1.11)
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kde n. je pocet interakci potfebnych k tomu, aby energie ¢astice poklesla na kritickou
hodnotu E¢ a ze vztahu (|1.10) dostavame

In £o
FEe
c = =, 1.12
" In2 (1.12)
Pro hloubku maxima sprsky X s vyuzitim (1.11)) a (1.12]) plati
E
X7, =ncAIn2=\1In E—O (1.13)

C

Miuzeme si povSimnout ze vztaht (1.13) a (1.11)), ze X7 je tmérné logaritmicky a
Nax linedrné na pocatecni energii Fy. Dale miizeme definovat veli¢inu tzv. elongation

rate A
deax

N dlogyg Eo’

kterd popisuje narist hloubky maxima sprsky X,.. s rostouci energii Fy []].

v (1.14)

1.2.3 Heitler-Matthewsuv model a superpozi¢ni model

Heitler-Matthewstiv model popisuje vyvoj hadronové kaskady. Hadronova sprska kromé
hadronové kaskady obsahuje i elektromagnetickou kaskadu, kterda vznika okamzitym
rozpadem 7° — 2v. OvSem 7% budou vytvafet nové generace pionti, dokud jejich
energie neklesne pod kritickou energii £, kde se piony zacnou rozpadat na miony
(dle rozpadi piont uvedené v kapitole 1.2.1) [§]. Hadronova kaskada je zndzornéna na

obr. [L.Ol

Obrazek 1.9: Hadronova kaskada. Pievzato z [8].

Pro hadrony zavadime tzv. interakéni délku (pro rozpéti energie mezi 10 GeV az
1000 GeV miizeme brat \;,; jako konstantu, pro piony ve vzduchu je A,y & 120 g - cm™2).
Jestlize hadron urazi typicky interakéni délku, pak dochéazi k rozpadu za vzniku N,
nabitych piont a %Nch neutralnich piont. Déale plati, ze Ay >> A, tedy hadronové
spriky jsou mnohem delsi nez elektromagnetické sprsky [8], [6].
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Daéle miizeme jako u elektromagnetické kaskady zavést pro hadronovou kaskadu
kritickou energii £, hloubku maxima sprsky X,,.x, pocet interakci potiebnych na po-
kles energie na kritickou hodnotu n, [8]. Rozpad nabitych pionti 7% bude pokracovat,
dokud neklesne jejich energie na kritickou energii E7. V tomto okamziku bude stiedni
volna draha nabitych pionti mensi nez potfebna interakéni délka, aby doslo k interakci
pionil. Piony se pod kritickou hodnotou energie budou rozpadat na miony. Pokud bude
primarni ¢astici proton o pocatecni energii Ey, tak po n interakci bude N = (Ng,)"
nabitych piont, které ponesou energii (%)”EO a zbytek pocatecni energie Ey bude odne-
sen neutralnimi piony 7, které vytvaii elektromagnetickou kaskadu. Energie na jeden

nabity pion je tedy v primeéru
E
(5Nen)

Pocet interakei n. potfebnych k poklesu energie na kritickou hodnotu energie (£, = ET)

bude rovna
" <%> 0,351 (EO) (1.16)
= — = (0] _— . .
In (%Nch) ) £10 Evér

Prvni interakce protonu nastava v atmosférické hloubce X,

Ne

Xo = A1n2, (1.17)

kde A; je interakéni délka primarniho protonu. Hloubka maxima sprsky pro tento pri-
marni proton bude

Ey
XP o =Xo+ A1 , 1.18
max 0 n (3NrE§ ) ( )
oviem takto spoc¢itané XP  je zhruba o 100 g - cm™2 niZsi oproti piesnéjsim simulacim
a to v disledku toho, ze zanedbava generovani elektromagnetické kaskady. Pro presnéjsi
vypocet je nutné zahrnout i elektromagnetickou kaskadu

XP =X —|—X0 —)\rln(3NCh). (119)

Elongation rate je pak u protonové sprsky

d
AP=AN"+——[Xy— A In(3Na)]. 1.20
+ T o = A (30 (1.20
Hodnota AP je oproti A nizs$i a podili se na tom dva efekty: rostouci pocet Ny, a
rostouci uéinny prufez, coz vede ke klesajici hodnoté X [§].

Superpozi¢ni model se zabyva interakci jadra s nukleonovym ¢islem A a energii Ey
kosmického zafeni s atmosférou. Kazdy nukleon pak nese energii % a vytvari samostat-
nou sprsku. Soucet téchto samostatnych sprsek pak tvori vyslednou sprsku a vsechny
sprsky zacinaji ze stejného bodu. Celkova energie sprsky FEj je pak

Eo = 0,85GeV (N, + 25N,,), (1.21)

kde N, je pocet elektroni, N, pocet miontd obsazenych ve sprsce. Sprsky vzniklé inter-
akci jader maji oproti protonovym sprskam pii stejné celkové energii vice mionti. Pokud
maji nukleony, které iniciuji sprsku, méné energie, tak dochézi k mensimu poctu in-
terakci a tim padem ztraci mnohem méné energie v elektromagnetické kaskade. Mezi
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poctem miont vzniklych ve sprsce z jadra o nukleonovém cisle A a poctem miont
vzniklych z protonové sprsky je zavislost

A _ 0,15
N, —NEA ) (1.22)
Dale hodnota X ., je rovna
XA =XP —\InA (1.23)

Napf. jestlize sprsku bude inicializovat zelezo Fe o A = 56, bude tato sprska obsahovat
cca 1,8krat vice mionfi a hloubka maxima spriky bude o cca 150 g-cm~2 nizsi nez
u protonové sprsky pro vSechny energie [§].

1.2.4 Monte Carlo simulace

Jak bylo uvedeno v kapitole 1.2.2 a 1.2.3 Heitlertiv a Heitler-Matthewstv model jsou
zjednodusenymi modely vyvoje sprsky. Nejsou tedy zcela presné a jelikoz pocet cCas-
tic obsazenych ve sprice miize presahovat az 10'°, je vhodn&jsi pouzit algoritmy pro
simulaci jednotlivych sprsek na trovni jejich plného ¢asticového obsahu. Spolehlivost
simulaci je omezena soucasnymi znalostmi hadronovych interakci a také pri vysokych
energiich sprsek roste doba vypocti pomoci metody Monte Carlo. V soucasnosti pro
simulaci sprsek existuji dva nejpouzivanéjsi nastroje a to CORSIKA a CONEX, které
fesi tato omezeni. Pomoci kombinace programu CORSIKA a CONEX lze dosadhnout
rychlych a 3D simulaci rozséhlych sprsek [8] 9].

Program CORSIKA (Cosmic Ray Simulations for Kascade) umoziiuje simulovat in-
terakce a rozpady jader, hadront, miont, elektronii a fotont. Tento program je mozné
pouzit az do energie 100 EeV. Se vzrustajici energii velmi prudce roste doba vypocti.
Tyto simulace poskytuji informace o typu, energii, poloze, sméru a dobé priletu sekun-
darnich ¢astic, které vznikaji béhem sprsky. Dalsimi poskytnutymi informacemi je napt.
hloubka maxima sprsky, longitudinalni profil sprsky, zenitovy a azimutalni thel. Hadro-
nové interakce lze popsat nékolika hadronovymi interakéni modely, napt. VENUS,
QGSJET, DPMJET, SIBYLL ¢i nejnovéjsim interakénim modelem EPOS. Program
CORSIKA se sklada ze 4 ¢asti. Prvni ¢ast se zabyva vstupem a vystupem, rozpadem
nestabilnich ¢astic a ztratami energii zptsobené ioniza¢nimi ztratami ¢i magnetickym
polem Zemé. Druha ¢ast se zabyva hadronovymi interakcemi vysokoenergetickych jader
s atmosférou, treti ¢ast téz hadronovymi interakcemi, ale na nizsich energiich. Posledni
Cast Tesi interakce elektrond, pozitront a fotont. |10, [11].

Druhym nastrojem je program CONEX, ktery vyuziva pouze jednorozmérnou si-
mulaci sprsek a diky tomuto zjednoduseni se znacné zkrati doba vypocti. Informace
ziskana ze simulaci je napt. podélny profil sprsky pro vsSechny castice z elektromag-
netické a hadronové kaskady. Vypocty probihaji pouze podél osy sprsky, tedy neni
obsazena informace o bo¢nim rozdéleni sprsky [12].

V diplomové praci je vyuzivan nastroj CONEX| ktery je plné dostacuji vzhledem
k tomu, Ze se zabyvame jen podélnymi profily sprsek a zejména pozicemi hloubky ma-
xima sprsek. Pouzivanymi interakénimi modely jsou EPOS a SIBYLL. Avsak fyzika
interakénich modeld vyzaduje dlouhé usili k plnému pochopeni a je nad ramec diplo-
mové prace popisovat detaily pouzitych teoretickych pristupti. Nékteré aspekty modeld
EPOS a SIBYLL budou zminény v kapitole 3.1.
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Kapitola 2

Detekce kosmického zareni
Observatori Pierra Augera

Observator Pierra Augera (PAO) o rozloze 3000 km? se nachézi v argentinské pampé
u meéstecka Malargue v provincii Mendoza a vystavba probihala mezi léty 2000 az
2008. Jedna se o mezinarodni spolupraci, na které se podili 18 zemi a pies 400 védcti
z vice nez 90 instituci. Ceska republika se stala ¢lenem v roce 1997 a na projektu se
podili oddéleni astrocasticové fyziky FZU AV CR, Spole¢né laboratoi optiky UP a
FZU AV CR v Olomouci (SLO) a Matematicko-fyzikalni fakulta Univerzity Karlovy.
Na SLO byla vyrobena polovina zrcadel pro fluorescenc¢ni teleskopy a skupina se zabyva
napr. kalibraci fluorescencnich teleskopti. Déle se ¢eské instituce podili na monitorovani
atmosféry, coz je dulezité pro rekonstrukci a analyzu dat detekovanych sprsek [13] [14],
15].

PAO byla postavena za ucelem rozlusténi zahady ptvodu ¢astic s extrémni ener-
gii prilétavajicich z vesmiru. V 90. letech 20. stoleti totiz existovaly dva protichtidné
vysledky dvou prednich experimenti AGASA a HiRes, kdy AGASA byla tvofena po-
vrchovymi detektory a HiRes naopak fluorescenénimi detektory. Pii pozorovani ¢astic
s energii nad 10?° eV experiment HiRes pozoroval mnohem prudsi ttlum toku ¢astic
nez experiment AGASA. Porovnéani energetickych spekter je znézornéno na obr. 2.1}
PAO vyuziva hybridni systém tvofeny jak povrchovymi, tak fluorescenénimi teleskopy
za UCelem vysvétleni tohoto rozporu [16], 17, [18].

Cilem PAO je studium kosmického zafeni o nejvyssich energii, tj. energie nad
~ 10 eV, jeho naméiené energetické spektrum zasahuje pres 10?° eV. PAO ned4vno
prokézala, ze takto energetické ¢astice musi pochazet ze zdroji mimo nasi Galaxii. Tok
¢astic se vzrustajici energii prudce klesa. Avsak studium téchto vysokoenergetickych
¢astic je vyzvou pro soudasnou védu, jelikoZ ¢astici o energii 1012 eV detekujeme pouze
1 na km? za rok a ¢astici o energii 102 eV dokonce pouze 1 na km? za stoleti. Proto je
detekéni pole velice rozsahlé [13] [14] [15].

2.1 Observator Pierra Augera

Detekce kosmického zareni probiha nepiimo hybridnim systémem, ktery detekuje sekun-
darni castice ze sprsky a vyuziva cerenkovské a fluorescencni teleskopy. V rozsdhlych
detekcnich polich miizeme najit také vodni cerenkovské detektory, scintilacni a mionové
detektory [5].

Hybridni systém Observatofe Pierra Augera je slozen ze 4 fluorescen¢nich detek-
torit a 1660 pozemnich detektord. Zafizeni umoznuje spolehlivé urceni sméru letu a
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Obrazek 2.1: Porovnani toku c¢astic pfi vysokych energii u experimenti AGASA a
HiRes. Energetické spektrum vynasobeno E®. Pfevzato z [18].

mista dopadu sprsky i urceni jeji energie a c¢asticového slozeni s vysokou presnosti,
ovsem oba dva typy detektort vyuzivaji jiné principy detekce, které budou popsany
v nasledujicich kapitolach. Méreni ziskané kombinaci téchto dvou typu teleskopt méa
vysokou kvalitu, diky ¢emu lze ziskat presnéjsi informace o sméru sprsky nez kdyby
byl pouzity napt. pouze povrchovy detektor. Avsak vyhodou povrchového detektoru
je to, ze méfeni probiha prakticky neustale, kdezto fluorescencéni detektor muze mérit
pouze v bez