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Uvod

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

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

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

Cilem prace bude za pouziti programu CONEX, ktery vyuziva metodu Monte Carlo,
s vyuzitim interakénich modeli EPOS a SIBYLL simulovat podélné profily atmosfé-
rickych sprsek kosmického zareni iniciované vysokoenergetickymi ¢asticemi, nasledné
studovat distribuci pozice maxima sprsky a stanovit jeji stfedni hodnoty. Dalsim tko-
lem je porovnani vysledkt simulaci s oficidlnimi vysledky Observatore 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 zareni. Sekundarni kosmické za-
feni se vytvari pii priletu nabité castice atmosférou a néslednymi srazkami s jadry
atmosférickych plyna [1].

Objev castic pochazejicich z vesmiru se pripisuje rakouskému fyzikovi Victoru Fran-
zovi Hessovi. Zkoumal, pro¢ stinéné ionizac¢ni komory stéle zaznamenavaly radiaci
i ve vysokych vyskach nad zemi. Pievladalo tvrzeni, Ze zdrojem ionizujiciho zafeni
jsou horniny na Zemi. V roce 1911 dosahl balén, na kterém byla umisténa ioniza¢ni
komora, vysky pres 1 km. OvSem pfi porovnani radiace s radiaci na irovni zemského
povrchu nezjistil zadné vyznamné vykyvy hodnot. Méfeni opakoval 17. dubna v roce
1912. Toto méfeni bylo provadéno za tiplného zatméni Slunce a jelikoz ionizace béhem
zatméni neklesala, usoudil z toho, Ze zdrojem ionizujiciho zafeni nemize byt Slunce [2].

Objev kosmického zafeni ucinil 7. srpna 1912, kdy let balénem odstartoval z Usti
nad Labem a pristal nedaleko Berlina. Pfi vyneseni ionizac¢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 pfichézet z kosmického prostoru. Vice
nez 30 let pak trvalo zjistit, Zze se jedna o prevazné kladné nabita atomova 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 predevsim z 86 % protont, 11 % alfa-¢astic. Dale
se vyskytuji elektrony, jenz tvori 2 %, 1 % vyskytu pfipada na jadra tézsich prvka az po
uran a velmi malé mnozstvi pozitront a antiprotonti, u kterych se domnivame, ze maji
sekundarni ptivod a vznikaji interakci primarnich ¢astic s mezigalaktickym plynem.
Neutralni castice jsou sloZzeny z gama zafeni, neutrin a antineutrin. Neutrina mtzou
pochézet napt. ze Slunce ¢i supernov, gamma zafeni z aktivnich galaktickych jader ¢i
z Krabi mlhoviny [1].

Chemické slozeni jader kosmického zafeni je velmi podobné chemickému slozeni
sluneéni soustavy. Tzv. licho-sudy efekt (viz obr. 1.1) popisuje, ze jadra se sudym
protonovym ¢islem Z a nukleonovym A ¢islem jsou silnéji vazana, nez jadra, kterd tato
¢isla maji licha. Pro prvky C, N, O a Fe jsou vrcholy normalizované cetnosti velmi
podobné, a proto predpokladame, ze velka ¢ast jader musi byt hvézdného puvodu,
protoze jadra s lichym ¢islem c¢asto vznikaji ve hvézdach pfi termonuklearnich reakcich.
Na druhou stranu jsou zde vysoké rozdily mezi kosmickym a slune¢nim vyskytem prvki



Li, Be a B, jelikoz téchto prvku je ve hvézdach velmi malo (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 niz8ich energiich [1].
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Obréazek 1.1: Licho-sudy efekt. Relativni ¢etnost chemického slozeni slunec¢ni soustavy
(pferusovana ¢ara) a primarniho kosmického zareni (plna ¢ara). Prevzato z [1].

1.1.1 Energetické spektrum kosmického zareni

Ohledné primarniho kosmického zareni muzeme konstatovat, Ze jeho velka c¢ast je ga-
laktického pivodu. OvSem spektrum energii je velmi rozsahlé — velmi vysoké energie,
a to az nad 10?° eV, jsou neseny éasticemi, které vznikaji mimo Galaxii, nebof uvnitf
ni se zadné takto vykonné zdroje nenachazeji. Dillezité misto ve spektru energii je
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4-10'8 eV v tzv. kotniku. Od této energie se dnes piedpoklada, Ze zacinaji dominovat
mimogalaktické zdroje [1, 4].

V tzv. kolenu o energii cca 10'¢ eV ¢astice 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 protoni interaguji s fotony
reliktniho zafeni, které jsou pozistatkem po Velkém tfesku. Kazdou interakci tak ¢éas-
tice ztraci ¢ast své energie a po prolétnuti vzdalenosti 100 Mpc klesne hodnota energie
pod hodnotu 5-10'? eV [1, 5, 4]. Energetické spektrum kosmického zafeni zndzornéno
na obr. 1.2.
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Obrazek 1.2: Energetické spektrum kosmického zafeni. Pievzato z [1].

Energetické spektrum miizeme rozdélit na 4 ¢ésti, tj. energie pod kolenem, mezi
kolenem a kotnikem, nad kotnikem a nad GZK mezi. Energetické spektrum pro energii
pod kolenem, tj. £ < Eypee = 10'® €V mtiZeme popsat vztahem

AN(E)
dE

= const - 77, (1.1)

Mezi kolenem a kotnikem, tj. Fipee < E < Faue se energetickém spektrum meéni
strméji dle
dN(F)
dE

= const - £, (1.2)
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Pro spektrum na energiich okolo kotniku Fane = 4 - 101 eV plati vztah

AN (E)
dE

= const - B> (1.3)

Posledni ¢4st tvoii energie nad GZK mezi, tj. £ > Eqzk, kde Fqzx = 5- 10 eV a lze

ji popsat vztahem
dN(F)

dE
tedy v této oblasti energetické spektrum klesa nejstrméji [1].

= const - %2, (1.4)

1.1.2 Zdroje primarniho kosmického zareni a jeho Sifeni ve
vesmiru

Modelové predstavy zdroji kosmického zafeni o vysokych energiich miizeme rozdé-
lit do dvou skupin: tzv. ,bottom-up“ a ,top-down* modely. Prvni skupina modeld
,bottom-up“ predpoklada postupné urychlovani ¢astice na vyssi energie riznymi as-
trofyzikalnimi mechanismy. Napf. urychlovani mechanismem cyklotronu na povrsich
hvézd, kdy dochéazi k nartstu energie ¢astic pobliz skvrn, které maji nizsi teplotu a
tedy vyssi hodnotu magnetického pole B. Timto zptsobem lze urychlit na hodnoty
energie v oblasti GeV. Dalsim zptusobem 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 (vicestupiiového) urychlovani — dochazi k roz-
ptylu na razovych vlnach a castice tak ziskava energii. Tento mechanismus urychlovani
se pravdépodobné odehrava ve slupkach supernov nebo ve vytryscich aktivnich galaxii.
Poslednim piikladem je piimé (jednorazové) urychlovani v rychle rotujici neutronové
hvézdé nebo v ¢erné dife s akre¢nim diskem, ovSem v téchto prostiedich dochazi k vel-
kym energetickym ztratam [6].

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

At uz bude dochéazet k jakémukoliv urychlovani, miZeme pouzit obecny priistup
tzv. Hillasiv diagram, ktery popisuje zavislost intenzity magnetického pole (nutné
k udrzeni ¢astice v procesu urychlovani) na velikosti objektu (obr. 1.3). Z diagramu
miuizeme vidét, Ze je pouze nékolik typi objektid, které dokazi urychlit proton, popf.
zelezo, na vysoké energie. Urychlovani zZeleza je mnohem efektivnéjsi diky jeho vétsimu
naboji.

Sifeni ve vesmiru zavisi na druhu primarni ¢astice. Zatimco fotony a neutrina se
Sif1 vesmirem po pfimkach a sméfuji tak ke zdroji, nabité Castice jsou ovliviiovany
magnetickym polem, které zaktivuje jejich drahu a nelze tak urcit ptivodni smér zdroje
¢astice. Jak moc je ¢astice zakiivovana magnetickym polem zavisi na tzv. magnetické
rigidité R pe

R= 2l (1.5)
kde p je hybnost ¢astice, ¢ rychlost svétla ve vakuu a z|e| je ndboj ¢astice [4, 1]. Srovnani
sifeni protonu a Fe zndzornéno na obr. 1.4.
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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 $ifeni primarnich ¢astic kosmického zareni ve vesmiru. Zatimco
proton se $iii po pfimkach, tak Fe (nabita ¢astice) se Sifi chaoticky. Prevzato z [4].
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1.2 Sekundarni kosmické zareni

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

Atmosféricka hloubka x se méni pfiblizné exponencialné s vyskou h (v jednotkach
km) dle vztahu

—h

x=Xen, (1.6)
kde X je celkova atmosféricka hloubka (X = 1030 g-cm™2) a H = 6,5 km [1].

1.2.1 Sprska kosmického zareni

Pokud se podivame na sprsku kosmického zatreni, tak v ni nalezneme 4 hlavni slozky a to
hadronovou, mionovou, elektromagnetickou a neutrinovou. Pritbéh sprsky je znézornén
na obr. 1.5.

Nuclear
cascade 7

Obrazek 1.5: Sprska kosmického zareni a jeji komponenty. Pievzato z [4].

Interakci primarni ¢astice v atmosféfe vznikaji piedevsim piony: 7+, 7=, 7°. Doba
Zivota nabitych pionti je okolo 7+ = 26 ns. Rozpad 7° — 27 se vyznacuje velmi kratkou
dobou Zivota 7,0 = 8 - 10717 s. Fotony z tohoto rozpadu vytvéafeji naslednou elektro-
magnetickou kaskadu - elektromagnetickou ¢ast sprsky a tzv. mékkou ¢ast kosmického

14



zareni. Nabité piony a hadrony mohou také interagovat s atomovymi jadry atmosféry
drive nez se stihnou rozpadnout. Piony podléhaji rozpadiim:

o Tt = ut 4+,
o T —u +v,
o 10— 2y
Kaony se pak rozpadaji nasledovné:
o KT = ut +u,
o KT =y +7,
Miony jsou téz nestabilni a rozpadaji se dle:
o it = et +7,
® T — e +Vet+v,

Doba zZivota mioni je piiblizné 7,+ = 2200 ns. Hmotnost mionu je 0,105 GeV. Délka
rozpadu 1 GeV mionu (mion je relativisticka ¢astice) ¢ini pfiblizné 6,6 km (coz je vzda-
lenost pfiblizné rovnéa vzdalenosti H ve vztahu (1.6)), miony o energii nizsi nez 1 GeV
se budou v atmosféfe predevsim rozpadat. Miony tvofi tzv. tvrdou slozku kosmického
zéfeni [1, 4].

Na obr. 1.6 je zobrazeno srovnani elektromagnetické a hadronové kaskady. Kromeé
podélného vyvoje se sprska téz vyviji pricné. Pricny vyvoj elektromagnetické kaskady
je zpusoben vicenasobnym rozptylem elektront a pozitront, u hadronové kaskady pak
pficny vyvoj ovliviiuje pii¢na hybnost z produkce sekundarnich ¢astic [4].

Jestlize se budeme zabyvat sloZzenim sprsky na tirovni mofte, tak na obr. 1.7 mtizeme
pozorovat, ze pocet hadroni je velmi nizky, naopak miont je na tirovni more nejvice.
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Obrazek 1.6: Porovnani elektromagnetické kaskady (obr. vlevo) o primarnim fotonu
s energii 100 TeV. Hadronova kaskdda (obr. vpravo) tvofena primarnim protonem
o energii 100 TeV. Na obrazcich jsou zobrazeny pouze sekundarni castice s energii
> 1 GeV. Pfevzato z [4].

|
.
D\
._h.

-1
sea level

2

vertical intensity [{cm s sr)
|

P
_5_ . . ) . \‘

0 200 400 600 800 1000
atmospheric depth [g/cmz]

10

Obrazek 1.7: Céasticové slozeni sprsky v zavislosti na atmosférické hloubce. Pie-
vzato z [4].
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1.2.2 Heitleruv model

Pro zjisténi vlastnosti ptivodni primarni ¢astice, je nutné provést numerické simulace.
Avsak je zde urcita komplikace spocivajici v tom, Ze vysokoenergetickd sprska mize do-
sahovat az pies 10'° nabitych ¢astic. Heitlertiv model je zjednoduseny model, ktery se
zabyva vyvojem elektromagnetické kaskady a dokaze velmi presné urcit jeji nejdilezi-
téjsi vlastnosti [8].

U elektromagnetické kaskady je na pocatku « foton, ktery konvertuje na par ete™
dle obr. 1.8 nebo e~ ¢ e’ vyzail brzdny ~ foton. Jestlize elektron urazi vzdalenost

tzv. rozpadové délky d
d=M\1n2, (1.7)

tak ztrati v priméru polovinu svoji energie zafenim. A, je radiacni délka, po jejimz
urazeni dochézi vzdy k rozstépeni ¢astice na 2 dalsi. Po n interakci tak bude ve sprsce
N castic dle vztahu N

N =2" =¢X, (1.8)

kde X
X =n)\1n2 (1.9)

je hloubka sprsky [8]. Elektromagneticka kaskdda je zndzornéna na obr. 1.8.

n=1

n=2

n=4

Obrazek 1.8: Elektromagneticka kaskada. Prevzato z [8].

Tento kaskadovy priibéh 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 ES = 85 MeV. Timto rozvojem
lze velmi presné urcit maximalni pocet Np.. elektront, pozitront a gamma fotont a
také urcit hloubku maxima sprsky X ... Jestlize budeme mit na zacatku pouze jeden
foton s pocatecni energii Fy, tak pro tuto kaskddu bude N = Ny, pravé kdyz energie
bude rovna kritické energii E¢, tedy

Ey = ENpas. (1.10)
S vyuzitim (1.8) a (1.10) dostavame, ze pro maximalni pocet ¢astic Nyay plati

Ey
Npax = 2" = —, 1.11
B (1.11)
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kde n. je pocet interakci potfebnych k tomu, aby energie ¢astice poklesla na kritickou
hodnotu Ef a ze vztahu (1.10) dostavame

In %el
c = =, 1.12
" In2 (1.12)
Pro hloubku maxima sprsky X7 s vyuzitim (1.11) a (1.12) plati
E
X1 =nAn2=X\1In EO (1.13)

C

Mtizeme si pov§imnout ze vztaht (1.13) a (1.11), ze X, je Gmérné logaritmicky a
Npax linedrné na pocatecni energii Fy. Dale miizeme definovat veli¢inu tzv. elongation

rate A
d X max

~d logyo Eo’

ktera popisuje nartst hloubky maxima sprsky X.x s rostouci energii Fy [8].

v (1.14)

1.2.3 Heitler-Matthewstuv model a superpozi¢ni model

Heitler-Matthewstiv model popisuje vyvoj hadronové kaskady. Hadronova sprska kromé
hadronové kaskady obsahuje i elektromagnetickou kaskadu, kterd vznika okamzitym
rozpadem 70 — 2v. OvSem 7% budou vytvaiet nové generace piont, dokud jejich
energie neklesne pod kritickou energii ET, kde se piony zacnou rozpadat na miony

(dle rozpadu piont uvedené v kapitole 1.2.1) [8]. Hadronova kaskada je znazornéna na
obr. 1.9.

n=3

Obrazek 1.9: Hadronové kaskada. Prevzato z [8].

Pro hadrony zavadime tzv. interakéni délku (pro rozpéti energie mezi 10 GeV az
1000 GeV miizeme brat A;,; jako konstantu, pro piony ve vzduchu je Ajy; & 120 g - cm™2).
Jestlize hadron urazi typicky interakéni délku, pak dochézi k rozpadu za vzniku Ng,
nabitych pionu a %Nch neutralnich piont. Déle plati, ze Ay =>> A, tedy hadronové
spriky jsou mnohem delsi nez elektromagnetické sprsky [8, 6].
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Dale muzeme 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 piontt 7+ bude pokracovat,
dokud neklesne jejich energie na kritickou energii £7. V tomto okamziku bude stfedni
volna draha nabitych pionti mensi nez potiebna interakéni délka, aby doslo k interakci
piont. Piony se pod kritickou hodnotou energie budou rozpadat na miony. Pokud bude
primérni ¢astici proton o pocatecéni 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 kaskddu. Energie na jeden
nabity pion je tedy v prumeéru

Ey
(3Nen)"™

Pocet interakei n. potfebnych k poklesu energie na kritickou hodnotu energie (£, = ET)
bude rovna
In (%})

E
=— = 0,85log, (—0) . (1.16)
In (% Ne) Er

C

E, = (1.15)

Ne
Prvni interakce protonu nastava v atmosférické hloubce X
Xo = A1n2, (1.17)

kde A1 je interakéni délka primarniho protonu. Hloubka maxima sprsky pro tento pri-
méarni proton bude

Eo
XP =X el 1.1
max 0+)\ n(3NrEg)’ ( 8)

oviem takto spocitané XP  je zhruba o 100 g - cm ™2 niZsi oproti pfesnéjsim simulacim

a to v disledku toho, ze zanedbava generovani elektromagnetické kaskady. Pro piesnéjsi
vypocet je nutné zahrnout i elektromagnetickou kaskadu

XP = X7+ Xy — A In(3Ny). (1.19)

max max
Elongation rate je pak u protonové sprsky

d
AP=AN"+——[Xg— A In(3Na)]. 1.20
* o o~ A 3N (1.20)
Hodnota AP je oproti A7 niz$i a podili se na tom dva efekty: rostouci pocet N, a
rostouci u¢inny prifez, coz vede ke klesajici hodnoté X [8].

Superpozi¢ni model se zabyva interakci jadra s nukleonovym cislem A a energii Ey
kosmického zareni 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 Ej je pak

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

kde N, je pocet elektront, N, poc¢et miont obsazenych ve sprsce. Sprsky vzniklé inter-
akci jader maji oproti protonovym sprskam pii stejné celkové energii vice miond. Pokud
maji nukleony, které iniciuji sprsku, méné energie, tak dochéazi k mensimu poctu in-
terakci a tim padem ztraci mnohem méné energie v elektromagnetické kaskadé. 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

N = NPAMP, (1.22)
Déle hodnota X,,.x je rovna

XA =XP . —AInA (1.23)

max

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

1.2.4 Monte Carlo simulace

Jak bylo uvedeno v kapitole 1.2.2 a 1.2.3 Heitlertiv a Heitler-Matthewsiiv model jsou
zjednodusenymi modely vyvoje sprsky. Nejsou tedy zcela presné a jelikoz pocet ¢as-
tic obsaZenych ve sprice mfize presahovat az 109, je vhodné&j§i pouzit algoritmy pro
simulaci jednotlivych sprsek na tdrovni jejich plného ¢asticového obsahu. Spolehlivost
simulaci je omezena soucasnymi znalostmi hadronovych interakci a také pii 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 dosdhnout
rychlych a 3D simulaci rozsahlych sprsek [8, 9].

Program CORSIKA (Cosmic Ray Simulations for Kascade) umoziuje simulovat in-
terakce a rozpady jader, hadronil, miont, elektront a fotonii. Tento program je mozné
pouzit az do energie 100 EeV. Se vzrustajici energii velmi prudce roste doba vypoctii.
Tyto simulace poskytuji informace o typu, energii, poloze, sméru a dobé priletu sekun-
darnich ¢astic, které vznikaji béhem sprsky. Dalsimi poskytnutymi informacemi je napft.
hloubka maxima sprsky, longitudinalni profil sprsky, zenitovy a azimutéalni 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 zptisobené ioniza¢nimi ztratami ¢i magnetickym
polem Zemé. Druha ¢ast se zabyva hadronovymi interakcemi vysokoenergetickych jader
s atmosférou, tfeti ¢ast téz hadronovymi interakcemi, ale na nizsich energiich. Posledni
¢ast Tesi interakce elektrond, pozitront a fotonut. [10, 11].

Druhym néastrojem je program CONEX, ktery vyuziva pouze jednorozmérnou si-
mulaci sprsek a diky tomuto zjednoduseni se znac¢né zkrati doba vypocti. Informace
ziskanéd ze simulaci je napt. podélny profil sprsky pro vSechny 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
interak¢énich modelt 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

Observatoi Pierra Augera (PAO) o rozloze 3000 km? se nachéazi 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 ptes 400 védci
z vice nez 90 instituci. Ceské republika se stala ¢lenem v roce 1997 a na projektu se
podili oddéleni astro¢asticové fyziky FZU AV CR, Spolecna laboratoi optiky UP a
FZU AV CR v Olomouci (SLO) a Matematicko-fyzikalni fakulta Univerzity Karlovy.
Na SLO byla vyrobena polovina zrcadel pro fluorescencni teleskopy a skupina se zabyva
napi. kalibraci fluorescenc¢nich teleskopti. Déle se ¢eské instituce podili na monitorovani
atmosféry, coz je dilezité pro rekonstrukci a analyzu dat detekovanych sprsek [13, 14,
15).

PAO byla postavena za uc¢elem rozlusténi zahady puvodu Castic s extrémni ener-
gii prilétavajicich z vesmiru. V 90. letech 20. stoleti totiz existovaly dva protichtidné
vysledky dvou prednich experimentii AGASA a HiRes, kdy AGASA byla tvofena po-
vrchovymi detektory a HiRes naopak fluorescen¢nimi detektory. Pfi pozorovani ¢astic
s energii nad 10?° eV experiment HiRes pozoroval mnohem prudsi ttlum toku éastic
nez experiment AGASA. Porovnani energetickych spekter je zndzornéno na obr. 2.1.
PAO vyuziva hybridni systém tvoreny jak povrchovymi, tak fluorescen¢nimi 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 pies 10%° eV. PAO nedivno
prokazala, ze takto energetické ¢astice musi pochéazet ze zdroji mimo nasi Galaxii. Tok
¢astic se vzristajici energii prudce klesi. AvSak studium téchto vysokoenergetickych
astic je vizvou pro soucasnou védu, jelikoZ ¢astici o energii 10'Y eV detekujeme pouze
1 na km? za rok a ¢astici o energii 10%° €V dokonce pouze 1 na km? za stoleti. Proto je
detekéni pole velice rozsahlé [13, 14, 15].

2.1 Observator Pierra Augera

Detekce kosmického zatreni probiha nepfimo hybridnim systémem, ktery detekuje sekun-
darni castice ze sprsky a vyuziva cerenkovské a fluorescencni teleskopy. V rozsahlych
detekénich polich miizeme najit také vodni ¢erenkovské detektory, scintila¢ni a mionové
detektory [5].

Hybridni systém Observatore Pierra Augera je slozen ze 4 fluorescenc¢nich detek-
tord a 1660 pozemnich detektori. Zafizeni umoznuje spolehlivé urcéeni smeéru letu a
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Obrazek 2.1: Porovnani toku ¢astic pfi vysokych energii u experimenti AGASA a
HiRes. Energetické spektrum vynéasobeno E3. Pfevzato z [18].

mista dopadu sprsky i urceni jeji energie a c¢asticového slozeni s vysokou presnosti,
ovsem oba dva typy detektorti 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 napf. pouze povrchovy detektor. AvSsak vyhodou povrchového detektoru
je to, ze méfeni probiha prakticky neustale, kdezto fluorescencéni detektor muize mérit
pouze v bezmési¢nych nocich [19, 15]. Rozmisténi detektort observatofe je zndzornéno
na obr. 2.2.

@ set of fluorescence telescopes

@ Cherenkov detector

Obrézek 2.2: Rozmisténi detektort na Observatoii Pierra Augera. Cervené oznacené
cerenkovské detektory, modfe fluorescencni detektory. Pfevzato z [20].

Observatof o rozloze 3000 km? se nachdzi ve vjice 1340 m az 1610 m nad mofem
s pramérnou vyskou 1400 m, coZ odpovida hustoté atmosféry 875 g - cm 2.

Sprsky kosmického zatreni detekované PAO muZeme rozdélit bud na vertikalni sprsky,
coz jsou sprsky se zenitovym tthlem mensim nez 60°, a na horizontalni sprsky o zeni-

tovém tthlu mezi 60° az 80°.
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2.2 Povrchovy detektor

Vyhodou povrchovych detektoru (SD) je zejména to, Ze pracuji neustéle a sbiraji data
z celé plochy 3000 km?. Na této ploSe je umisténo 1660 vodnich Gerenkovskych detek-
tori, které jsou pravidelné rozmisténé 1,4 km od sebe. Dalsi vyhodou SD je to, Ze se
zvySujici energii spriky roste kvalita méfeni [15].

Principem ¢erenkovskych detektort je detekce Cerenkovova zafeni. Jedné se o elek-
tromagnetické zareni, které je vyzarovano pfi prichodu castice transparentnim latko-
vym prostfedim rychlosti vyssi, nez je rychlost svétla v dané latce. Vyzarované kontinu-
alni spektrum se nachézi v rozmezi vlnovych délek od ultrafialové oblasti do viditelné
oblasti (pfiblizné 420 nm). V infracervené ¢i mikrovlnné oblasti se nachazi zanedbatelné
mnozstvi emisi. Jestlize se bude ¢astice pohybovat rovnomérné primocare v latkovém
prostiedi, dochéazi k lokalni polarizaci po draze nabité c¢astice. Po priichodu ¢éstice se
polarizované molekuly vraceji do ptivodniho stavu a dojde k emisi elektromagnetického
zareni. Pokud je rychlost ¢astice vétsi nez rychlost svétla v daném prostiedi, mohou
elektromagnetické vlny spolu interferovat. Interference bude nastavat pod thlem © dle
vztahu

cos © = (2.1)

1
fn’
kde f = ¢ a n je index lomu daného latkového prostiedi. Pod timto tihlem dochazi
ke kuzelovitému rozbihani emitovaného zafeni od drahy castice. SD reaguji jak na
elektromagnetické, tak i na mionové slozky spriky [21]. Cerenkovovo zéieni uvnit¥
detektoru znazornéno na obr. 2.3.

Cherenkoy
front

Obrazek 2.3: Cerenkovovo zafeni uvnit erenkovského detektoru. Prevzato z [21].

Na obr. 2.4 je znazornéna stavba povrchového detektoru na PAO, ktery se sklada
z nadrze o priméru 3,6 m a vysce 1,2 m a je vyplnén 12 tisici litry velmi cisté vody.
Uvnitf nadrze jsou umisténé 3 fotonasobi¢e PMT (viz obr. 2.3), které zaznaménavaji
Cerenkovovo zafeni a diky vysce povrchového detektoru jsou SD citlivé na vysokoener-
getické fotony, které se rozpadaji na par elektron-pozitron. Kazdy SD je samostatna
nezavisla jednotka, obsahuje baterii a solarni panel. Detektor se sklada dale z proce-
soru, GPS antény (pfijimac) a telekomunika¢ni antény (radiovy vysila¢ a pfijimac).
Avsak SD podléha velmi naroénym podminkam prostfedi, ve kterych je umistén (velké
teplotni vykyvy, vlhkost a prach) a proto jsou nutné pravidelné adrzby [15].
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Obrazek 2.4: Stavba povrchového detektoru. Pfevzato z [7].

2.3 Fluorescencéni detektor

Fluorescenc¢ni detektor poskytuje velmi presné stanoveni podélného profilu sprsky,
tj. jakousi fotografii sprsky podél celé jeji drahy v atmosfére. Velkou nevyhodou fluo-
rescencnich detektorti (FD) je ovSem to, Zze zaznamenavaji vyvoj sprsky pouze v bezmé-
si¢né noci asi 13 % celkového ¢asu. Po obvodu observatore jsou umisténé 4 fluorescencéni
detektory a jsou jimi Los Leones (zobrazen na obr. 2.5), Los Morados, Loma Amarilla
a Coihueco. Kazdy fluorescenc¢ni detektor je slozeny ze 6 nezavislych fluorescenc¢nich te-
leskopti (FT)(viz obr. 2.6) umisténych v klimatizované budové. Zorné pole kazdého FT
je 30° x 30° v azimutu a elevaci. Nejmensi elevace je minimalné 1,5° nad horizontem.
Diky této kombinaci dokaze 6 F'T pokryt 180° zorné pole.

Obrazek 2.5: Budova fluorescen¢niho detektoru Los Leones (bezpe¢nostni clona odkryta
z divodu udrzby). Prevzato z [22].

Princip fungovani FD je nésledujici: fluorescené¢ni svétlo je emitovano v ultrafialové

oblasti, v rozsahu 300 — 430 nm, prevazné elektromagnetickou slozkou sprsky. Dochézi
k interakci sprsky sekundarniho kosmického zareni s molekulami dusiku v atmosfére,
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v které se excituji a naslednou deexcitaci vznikaji fluorescenc¢ni fotony. Produkce emi-
tovanych fluorescencnich fotonil je tmérna energii obsazené ve sprsce. Tento princip
detekce vede k velmi pfesnému stanoveni energie ¢astice primarniho kosmického zateni.
FD dale méri podélny vyvoj sprsky, ze kterého lze s velmi dobrou piesnosti stanovit
pozici maxima sprsky X.. [22].

Telescope Bays

Anteroom

Computer & DAQ

Entrance Hall
Calibration

Obrazek 2.6: Stavba fluorescen¢niho detektoru s 6 fluorescenc¢nimi teleskopy. Prevzato
z [22].

Mezi zakladni prvky fluorescenéniho teleskopu (viz obr. 2.7) patii vstupni okénko,
které je béhem dne ¢i Spatného pocasi v noci (dést, silny vitr) zakryté bezpeénostni
clonou. Dale opticky systém F'T tvori vstupni apertura s UV filtrem, korekcni prstenec,
segmentované zrcadlo, z néhoz je svételny signal koncetrovany na kameru s fotonasobici.

: Bezpecnostni
Segmentované ,clpni’
zrcad‘_lo Kamera s 440
fotonasobici

|
Vstuprp"a tura
s UV ﬁIt‘r%m
rE
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Obrazek 2.7: Optické prvky fluorescenéniho teleskopu na Coihueco. Prevzato z [7].

UV filtr u vstupni apertury absorbuje viditelnou oblast vilnovych délek. Pokud by
nebyl umistén filtr, doslo by ke ztraté fluorescenc¢niho signalu v Sumu fotonii z oblasti
viditelnych vinovych délek, ¢ili filtr zvysSuje pomér signalu k Sumu pro mérené vinové
délky. Propustnost filtru dosahuje vice nez 50 % pro oblast vlnovych délek 310 —390 nm
a 80 % pro vlnové délky 330 — 380 nm [15].
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Ve vnéjsi casti kruhové clony je umistén korekéni prstenec, ktery eliminuje sférickou
aberaci a komu. Korekéni prstenec o vnitfnim poloméru 850 mm a vnéjsim poloméru
1100 mm je segmentovan z divodu zjednoduseni jeho vyroby, snizeni hmotnosti a je
sloZzen z 24 segmentti. Zaroven slouzi k tomu, aby byly zachovany vlastnosti Schmidtovy
apertury, kdy clona teleskopu je dvojnasobna s vyuzitim korekéniho prstence [22, 15].

JelikoZ je plocha primarniho zrcadla 13 m?, je segmentovano, a to za ¢elem snizeni
hmotnosti a celkové ceny zrcadla. Segmenty zrcadel tvori bud 60 hexagonalnich skle-
nénych zrcadel, na kterych je vakuové nanesena reflexni vrstva a nachazi se na FD
Coihueco a Loma Amarilla, nebo je segmentované zrcadlo sloZeno ze tfi ruznych veli-
kosti 36 obdélnikovych hlinikovych zrcadel, které se nachazi na FD Los Leones a Los
Morado. Odrazivost u hexagonalnich zrcadel dosahuje az 90 % p¥i vlnové délce 370 nm
22, 15].

Kamera s fotonasobi¢i (znazornéna na obr. 2.8) je sloZzend z matice o 440 pixelt
(22 x 20). Sprska kosmického zafeni aktivuje na této matici dané pixely. Jsou zde vy-
uzivany fotonasobice, které jsou tvoreny Sestihrannymi trubicemi o priméru 40 mm
(PMT) a kazda trubice funguje jako jeden fotonasobi¢. Trubice fotonasobice je os-
mistupniova a vysoké napéti k zesileni signalu zajistuje vysokonapéfovy délic. Pred
fotonasobicem je umisténa fotokatoda, kterd dosahuje kvantové ucinnosti 25 % pro
vlnové délky v rozsahu (350-400) nm. Pokud budeme mit bezmési¢nou noc, bude in-
dukovany proud na kazdém fotonasobi¢i pfiblizné 0,8 pA [22, 15].

Elektronika FT musi mit velky dynamicky rozsah (kvtli méfeni fluorescence) a
nominalni zisk je nastaven na cca 5 - 10%. Kazdy PMT je pak pfipojeny k distribucni
desce, kdy na jednu desku je pripojenych 44 PMT. Signal je nasledné digitalizovan
pomoci tzv. front-end elektroniky. Ke kazdému teleskopu je pak pfipojen pocitac MPC
a pomoci rozhrani FireWire jsou data pfenesena z front-end elektroniky. V poslednim
kroku jsou data pomoci rozhrani LAN pfenesena na centralni pocitac, tzv. EyePC, kde
jsou nésledné uloZzena na pevném disku [15].

Obrazek 2.8: Kamera fluorescen¢niho detektoru. Prevzato z [22].

Simulace optického systému jsou provadény pomoci Geant 4 a simulaci Monte Carlo
pro vznik zafeni a Sifeni svétla. Sifeni fotont popisujeme pomoci odrazu, lomu, Raylei-
ghovym rozptylem a absorpci; optické prostredi pak indexem lomu, absorpcni délkou a
koeficienty odrazivosti, a to vSe jako funkce vinové délky. Vysledky dat jsou v souladu
s konstrukei optického detektoru, které Geant4 spravné predpoveédél [22].
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Aby bylo mozné provést presnou rekonstrukci sprsky, je nutné provést kalibraci.
Kalibrace spo¢iva v tom, ze na vstupni aperturu se umisti tzv. buben (drum) o priméru
2,5 m a hloubce 1,4 m, ve kterém je umistén pulzni zdroj UV LED svétla o vlnové délce
365 nm (viz obr. 2.9). Svétlo je pak nasledné o boky bubnu rozptyleno po celém objemu.
Nad kazdy pixel dopadd stejny svételny tok a zjistuje se odezva kazdého pixelu. Diky
tomuto lze zkalibrovat kazdy pixel a kalibrace fluorescencnich teleskopi probiha idedlné
jednou za rok. Dale je ke kalibraci bubnu mozné pouzit laser o vlnové délce 355 nm,
ktery je umistén nekolik km od FT a svisle miii do atmosféry, kde dochéazi k prevazné
Rayleighovu rozptylu na molekulach atmosféry a nasledna fluorescence je pozorovana
fluorescen¢nimi teleskopy [15].

Obrazek 2.9: Kalibrace fluorescen¢niho teleskopu. Prevzato z [22].

V posledni dobé se od kalibrace bubnem ovsem upustilo a skupina pii SLO vyviji
zcela novy zptisob absolutni kalibrace.

2.4 Dalsi detekéni zarizeni Observatore Pierra Au-
gera

Kromé povrchovych a fluorescen¢nich detektorti jsou na PAO umisténé dalsi zafizeni.
da vyuzit jako obrovsky kalorimetr a pro pfesnou kalibraci detektori je potfeba znat
jeji aktualni stav. Na obr. 2.10 jsou znazornény dalsi zarizeni na PAO. U kazdého
fluorescencniho detektoru je umistén Lidar, infracervend kamera (detekce obla¢nosti)
a meteorologickd stanice. U FD Coihueco a Los Morados je umistén Aerosol Phase
Function (APF) a na Los Leones umistén Horizontal Attenuation Monitor (HAM) a
(Ph/F)otometric Robotic Atmospheric Monitor (FRAM). Déle je v poli mezi povrcho-
vymi detektory umistén Central Laser Facility (CLF), eXtreme Laser Facility (XLF)
a Balloon Launching Station (BLS).

Lidar slouzi pro kalibraci atmosféry nad FD a vyuziva Nd:YLF laser o energii 0,1mJ
a vlnové délce 351 nm. Pomoci detekce rozptyleného zareni od aerosoli v atmosféie
vypocitava ttlum méfeného signalu FD [15].

27



FD Loma Amarilla

Lidar
IR Camera
Weather Station GDAS
FD Coihueco & HEAT Grid Point
Lidar, APF X
IR Camera
Weather Station

[ ]
eXtreme Laser Facility

L ]
Balloon ."e."."." Central Laser Facility

Launching Raman Lidar
Station Weather Station FD Los Morados
Lidar, APF
IR Camera
. Weather Station
Malarglie *
FD Los Leones
Lidar, HAM, FRAM __ 10 km

IR Camera
Weather Station

Obrazek 2.10: Dalsi zafizeni na Observatofi Pierra Augera. Prevzato z [15].

APF méii rozptyl fluorescenéniho a Cerenkovova svétla v atmosféie. Rozptylové
thlové rozliSeni 1ze odhadnout na zakladé velikosti a tvari aerosolt [15].

Zatizeni HAM monitoruje horizontalni utlum v atmosféfe. Na Coihueco je insta-
lovana vybojka, kterda sméfuje na 45 km vzdaleny Los Leones, na kterém se méri
horizontalni ttlum na péti vinovych délkach v rozmezi 350 nm az 550 nm [15].

FRAM je dalekohled o prumeéru zrcadla 0,3 m, zkoumé gama zablesky a monitoruje
atmosféru pomoci pomoci vybranych neproménnych hvézd [15].

Testovaci lasery CLF a XLF vyuzivaji vinovou délku 355 nm, ktera lezi v oblasti
UV dusikového fluorescenc¢niho svétla o vinovych délkach 337 nm a 357 nm. Maximéalni
energie laserového pulzu je 7 mJ, coz je ekvivalent 100 EeV sprsky. Pouzivaji se k méfeni
optickych hloubek profilu aerosolti, které pak jsou vyuzivany pii rekonstrukci sprsky
fluorescen¢nimi detektory [15].

2.5 Rekonstrukce sprsky kosmického zareni

Diky vyuziti hybridni konstrukce (viz obr. 2.11) a soucasného pouziti naméfenych dat
z fluorescenc¢nich i povrchovych detektort, lze sprsku presnéji rekonstruovat a ziskat
tak dulezité informace o jejich vlastnostech. Jiz s vyuzitim tdaji jednoho zasaZeného
povrchového detektoru miizeme stanovit presnéjsi geometrickou rekonstrukci nez jen
pri pouziti dat fluorescencnich teleskopt. Kazdy SD ma svoji polohu v poli detektort
a zaznamenava se ¢as dopadu cela sprsky na detektor. Tyto udaje jsou klicové pro
zpFesnéni rekonstrukce fluorescenénimi teleskopy [15, 22].
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Obrazek 2.11: Rekonstrukce sprsky. Prevzato z [15].

Geometricka rekonstrukce sprsky je znazornéna na obr. 2.12.

Obrazek 2.12: Geometricka rekonstrukce sprsky pomoci fluorescenc¢niho teleskopu. Pie-
vzato z [22].

Nejprve je nutné stanovit rovinu mezi sprskou a detektorem SDP (Shower Detec-
tor Plane). Pokud ¢elo sprsky S; projde v ¢ase to bodem roviny kolmé k nejbliz§imu
fluorescenénimu teleskopu R, tak v ¢ase ¢; dorazi signél k i-té pozici na kamere. Tuto
sprsku pozoruje fluorescencni teleskop pod tthlem y; a 1ze ji popsat nasledujici rovnici

R ~ v
t =ty + — tan (X°2 X). (2.2)
C

Ovsem pri rekonstrukci se vyuzivaji pouze impulsy s pomérem signalu k sumu, ktery
je > 5 [15, 22].

Jestlize je zndma geometricka rekonstrukce sprsky, miizeme stanovit energii sprsky
ze zavislosti mnozstvi naméreného fluorescencéniho svétla FT a atmosférické hloubky. Je
nutné zahrnout Gtlum svétla mezi sprskou a detektorem a déle oddélit fluorescencni,
Cerenkovovo a rozptylené svétlo. Jelikoz v zorném poli fluorescen¢niho teleskopu se
nenachazi cely profil sprsky, je nutné vyuzit Gaisser-Hillasovu fitovaci funkci

fen(X) = dE X o X, \ s Ny 2.9
e = ax )\ X — Xo © ) '

ktera popisuje energetické ztraty (%) v zavislosti na atmosférické hloubce X. Integral
Gaisser-Hillasovy funkce pak udava celkovou kalorimetrickou energii E.,. Abychom
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ziskali celkovou energii sprsky Ejy je nutné provést korekci i na neviditelnou energii
odnéasenou neutriny ¢i vysokoenergetickymi miony [15, 22].

Rekonstrukce povrchovymi detektory probiha pomoci urceni ¢asu dopadu cela sprsky
na jednotlivé SD (viz obr. 2.14) a jiz z ¢asového profilu prubéhu lze stanovit geometrii
sprsky, tj. smér a velikost sprsky (napf. sprska kosmického zafeni o energii 10 EeV se
rozprostie na plose vétsi nez 25 km?) [15].
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Obrazek 2.13: Rekonstrukce sprsky povrchovym detektorem. Pfevzato z [15].
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Obrazek 2.14: Dopad sprsky na povrchové detektory. Nejprve sprska dopadla na zluté
detektory a postupné se Sifila smérem na Cervené detektory. Pievzato z [15].

Celo sprsky znazornéné na obr. 2.13 se pohybuje rychlosti svétla c, v ¢ase t; dopadne
na i-ty detektor, jehoz pozice je &, Casovy vyvoj lze popsat dle
c(ti — to) = |Tsn — @i, (2.4)

kde ty a Zs, popisuji poc¢atecni ¢as a polohu sprsky [15].
Smér (rovinu) sprsky a lze vypoditat jako

Lsh — Lgr

a= (2.5)

B |fsh_fr|’
g

kde Zy je misto dopadu sprsky na zem [15].
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2.6 Vybrané vysledky Observatore Pierra Augera

Jednim z nejvétsich cili Observatotfe Pierra Augera je proméfeni energetického spektra
nejvyssich energii a to s velkou presnosti. Nejnovéjsi vysledek energetického spektru na
PAO z roku 2021 je zobrazen na obr. 2.15. Energeticky prah byl sniZen na "10'° eV a
celkové bylo nové na téchto nizkych energii pouzito 123 159 udalosti, které byly sbirané
od Cervna 2012 az do prosince 2017. Energie kotniku byla stanovena na E,,q. = (5,0 =
0,140,8)-10'8 eV, kde 0,1 oznacuje statistickou chybu a 0,8 systematickou chybu. Déle
méfeni stanovilo spektralni index ~ , ktery oznacuje tempo poklesu toku ¢astic s energii
(dle ¢ ~ E~7). Mezi kolenem a kotnikem je y; = (3,283 + 0,002 £ 0,10) a dochazi tam
ke strméjsi zméné spektra oproti zméné za kotnikem, kde je v, = (2,54 + 0,003 £ 0,05)
[23]. V kapitole 1.1.1 byly v faktory pfevzaty z [1] a jejich hodnoty byly pro oblast
mezi kolenem a kotnikem v = 3,0 a v kotniku v = 2,69. Tyto hodnoty se lisi od méteni
PAO. OvSem nejnovéjsi hodnoty namérené PAO jsou presnéjsi.
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Obrazek 2.15: Energetické spektrum (vyndsobené E?), oficidlni vysledek PAO z roku
2021. Pfevzato z [23].

Mezi dalsi dulezité vysledky PAO patii studium chemického sloZeni kosmického
zéfeni. Zajimavé je, ze kdyz se podivame na tok vysokoenergetickych ¢astic na obr.
2.16, kde jsou vykresleny prispévky jednotlivych jader primarniho kosmického zafeni
k celkovému toku (A je nukleonové ¢islo). Lze pozorovat, ze s pfibyvajici energii se
posouva ¢asticové slozeni, tj. spektrum bude ”tézknout”. Zatimco na nizsich energiich
prevlada A = 1, tedy proton, s rostouci energii zacnou prevladat prvky o nukleonovém
¢isle mezi 23 az 38. Na nejvyssich energii se bude jednat dokonce o jadra s nukleonovym
¢islem A > 39. Obrazek je teoretickym modelem, jak lze vysledné energetické spektrum
popsat, nikoli pfimym méfenim jednotlivych komponent spektra [24].
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Obrazek 2.16: Césticové sloZeni kosmického zéieni na nejvyssich energiich, oficalni vy-
sledek PAO z roku 2021. Pfevzato z [24].

Dalsim vysledkem PAO je pozorovani velkoskalové anizotropie kosmického zafeni.
Obr. 2.17 popisuje tok kosmického zafeni pro energie nad F > 8 EeV. Uprostied je
znazornén stied nasi Galaxie. Napravo v pfiblizné vzdalenosti 125° od stiedu Galaxie
se nachazi oblast, ze které prilétava mnohem vice ¢astic a protoze oblast lezi mimo
rovinu Galaxie, pfedpokladame, Ze tyto ¢astice musi mit piivod mimo Galaxii, tedy jde
o dukaz extragalaktického ptivodu ¢astic [25].

0.440

0375 Flux [km™2 sr=t yr1]

Obrézek 2.17: Velkoskalova anizotropie pro energie nad £ > 8 EeV. Cervené je zna-

zornén piebytek toku ¢astic, modre pak ubytek toku. Oficidlni vysledek PAO z roku
2019. Prevzato z [25].
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Jako posledni vybrany oficidlni vysledek uvadime vycisleni zmén stfedni hodnoty
(Xmax) pro udalosti s energii nad 10'%7 eV v zavislosti na poloze na obloze, které je
zobrazeno na obr. 2.18. V Galaktické roviné maji detekované sprsky stfedni maximum
posunuto k niz$im hodnotdm (X,,.x) (maximum je prumérné dale od povrchu Zemsé),
zatimco mimo Galaktickou rovinu se jednd o posun k vyssim hodnotam (X,,..). Jak
uvadime podrobnéji v kapitolach 3 a 4, posun k niz$§im hodnotam (X,,.,) znamena, Ze
¢astice jsou v pruméru tézsi. Z Galaktické roviny tak priléta na Zemi vice tézkych castic
nez z oblasti mimo nasi Galaxii. Magnetické pole nasi Galaxie tak viditelné ovliviiuje
¢asticové slozeni kosmického zareni [26].
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Obréazek 2.18: Mapa popisujici relativni slozeni kosmického zareni pro energie nad
10'®7 eV. Modfe zndzornéné lehké ¢astice, cervené t&z8i. Oficidlni vysledek PAO z roku
2021. Pfevzato z [26].

2.7 Dalsi experimenty kosmického zareni

Dalsim projektem zabyvajicim se kosmickym zafenim byl experiment AGASA (Akeno
Giant Air Shower Array), ktery také zkoumal ptuvod vysokoenergetickych ¢astic. Na-
chazel se na rozlehlé plose 100 km? v Japonsku a byl sloZen z 111 pozemnich detektori
rozmisténych 1 km od sebe a déle zde bylo rozmisténo 27 detektorti pro detekci miont
[16].

Projekt HiRes (The High Resolution Fly’s Eye) v USA vznikl také za cilem obje-
vit zdroje a urychlovaci mechanismy, pomoci kterych je ¢astice urychlena na nejvyssi
energii. HiRes monitoroval oblast 3000 km? pomoci 2 fluorescen¢nich detektort, sbiral
okolo 300 udélosti ro¢né s energiemi nad 10! eV. Na HiRes 1 se nachézelo 21 zrca-
del o pruméru 3 metry, na HiRes 2 bylo 42 zrcadel a v ohnisku kazdého zrcadla byl
fotonasobi¢ o prameéru 40 mm [17].

Mezi soucasné aktivni experimenty patii kromé Observatore Pierra Augera také
Telescope Array (TA). Telescope Array se nachéci v pousti Millard County v Utahu a
funguje od roku 2007. Tato observator se zabyva vysokymi energiemi kosmického zareni
nad 10'® eV. Na plose 762 km? je umisténo pres 500 pozemnich scintila¢nich detektort,
jenz jsou rozmisténé v miizce 1,2 km od sebe. Dale jsou zde v trojihelniku o obvodu
30 km umisténé 3 fluorescencni detektory, z nichz se kazdy sklada z 12-14 teleskopti.
Rozsiteni TALE (Telescope Array Low Energy) umoziiuje pozorovani kosmického zatreni
na nizsich energiich, tj. 3 - 10'% eV. Cilem projektu TARA (Telescope Array RADAR)
je snaha detekovat kosmické zareni pomoci radari. Vlny vyslané z upraveného vysilace
jsou rozptyleny atmosférickou ionizaci, kterou zpiisobuje kosmicka sprska a nasledné
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jsou sbirany digitalnimi radiovymi piijimaci. Vyhodou tohoto projektu ma byt zejména
to, 7e dokaze shirat data 24 hodin denné a neni omezen jako fluorescencni detektory

na bezmésiéné noci [27].
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Kapitola 3

Simulace sprsek kosmického zareni
s ohledem na maximum sprsky
v atmosfére

Cilem této ¢asti diplomové prace je zjisténi, jakym zpiisobem se vyviji distribuce pozic
maxima sprsky X,.. v zavislosti na energii a typu primarni ¢astice. Nasimulované vy-
sledky pomoci dostupnych novych verzi interak¢nich modelit EPOS a SIBYLL jsou také
porovnany s méfenim na Observatori Pierra Augera. Dalsim cilem je zkouméani odlis-
nosti predpovédi riiznych modelt jadro-jadernych interakci pravé s ohledem na pozici
maxima sprsky.

3.1 Interakéni modely EPOS a SIBYLL

JelikoZ intenzita castic na vysokych energiich je velice nizkd a protoze pouze z na-
méfenych dat nelze urcit vSechny vlastnosti priméarni ¢astice, pouzivaji se pro studium
kosmickych sprsek Monte Carlo simulace. Pouzitymi interakénimi modely pro potieby
této prace byly EPOS-LHC a SIBYLL 2.3d. Tyto modely simuluji hadronové interakce
a vyuzivaji odlisnych piistupi aplikovanych na QCD (kvantova chromodynamika) a
lisi se také riznymi predpokladanymi Gcinnymi prifezy a jejich zavislostmi na energii.
Rizné teoretické pristupy v pouzitych modelech se odrazi také na dalsich klicovych
parametrech jadernych interakci jako je multiplicita ¢i elasticita srazek. Zkoumanim
srazek na urychlovacdich a ve sprskach kosmického zafeni mizeme nésledné ladit mo-
dely interakci a hadronizace [28, 29, 30].

Interakéni model EPOS pomoci metody Monte Carlo simuluje nejen interakce pro-
tonu a tézkych iontid na urychlovacich, ale l1ze jej vyuzit i pro simulaci sprsek kosmic-
kého zareni. Tento model vychazi z vysledkt urychlovace LHC, ktery poskytl informace
o hadronovych srazkach p—p, p—Pb ¢i Pb—Pb a je zaloZeny na partonech a pomeronech.
Pfi interakci hadron—hadron bude G¢inny prifez zaviset na PDF (partonova distribuc¢ni
funkce). PDF je odvozena z poruchové QCD a z méfeni hlubokého nepruzného rozptylu
28, 29).

Zpocatku byl interakéni model SIBYLL zaloZen na dual partonovém a minijet mo-
delu a snazil se popsat méfeni ISR (Intersecting Storage Ring) ¢i SppS v CERNU nebo
Tevatron ve Fermilabu. Soucasny SIBYLL je zalozen na doptedné fyzice srazek v urych-
lovac¢i LHC a na velmi pfesném méteni celkového a nepruzného i¢inného priifezu. Ener-
gie srazek v urychlovacich dosahuje az hodnoty v/S = 13 TeV. Soucasny SIBYLL 2.3d
je kromé dat p—p z LHC naladén i na data ze srazkovych experimentti vyuzivajicich
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pevnych terci a to zejména srazek p—C, m—p ¢i 7—C. Tento model se snazi vysvét-
lit hlavni rysy hadronové produkce cCastic, zabyva se nejen hadronovymi interakcemi,
ale i interakcemi mezi rizné tézkymi jadry, jelikoz primarni ¢astice kosmického zafeni
muze byt az zelezo, naopak v sekundarnim kosmickém zafeni prevazuji lehké prvky
a hadrony. Tvrdé hadronové interakce jsou zalozeny na poruchové QCD. Distribuce
partonti podléha PDF. U tzv. mékkych interakci dochazi k vyméné virtualnich castic
pomeront a reggeont [30].

Pokud srovname rozdil stfednich pozic maxima sprsky (Xy,.x) pro modely EPOS-
LHC a SIBYLL 2.3d s pfedeslym modelem SIBYLL 2.1 (viz obr. 3.1), plnou ¢arou je
zobrazen proton a prerusovanou Fe, tak mezi modely EPOS-LHC (zelené) a SIBYLL
2.3d (Cerveng) je rozdil cca 10 g - cm ™2 pro proton, kdy SIBYLL 2.3d d4va vyssi hodnoty
(Xmax)- Na vyssich energiich je pak rozdil mezi modely jesté nepatrné o néco vyssi. I pro
Fe jsou hodnoty (X ,.) modelu SIBYLL 2.3d vy&si, aviak jen o cca 5 g - cm™2. Naopak
ve srovnani modelt SIBYLL mezi verzemi 2.3d a predchozi 2.1, u soucasné verze 2.3d
je hodnota AX,,. v rozmezi 10 — 20 g - cm 2 (s rostouci energii se zvySuje AXpax).
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Obrazek 3.1: Predikce rozdili stfednich hodnot (Xyax) modeld EPOS-LHC (zelené)
a SIBYLL 2.3d (Cervené) ve srovnani s modelem SIBYLL 2.1 pro p (plna ¢ara) a Fe
(pferusovana ¢ara) na nejvyssich energiich. Pfevzato z [30].

Porovname-li rozdil stfednich pozic maxima sprsky pro p a Fe (AX ,.x) znazornéné
na obr. 3.2, tak s rostouci energii se tento rozdil nejprve prudce zmensuje az po energii
10'7 eV, kdy zacne byt pokles pozvolny. Déale s rostouci energii se zvysuje rozdil mezi
jednotlivymi modely SIBYLL 2.3d (vyssi hodnoty AXy.x) a EPOS-LHC, kdy rozdil
mezi témito modely na energii 10 eV dosahuje hodnoty cca 6 g - cm 2.

Pro sitku distribuce X.x 0x,... (viz obr. 3.3) lze pozorovat, ze s rostouci energii
primarni Castice oy, .  klesa. Pro model SIBYLL 2.3d a proton jsou hodnoty vyssi
occa b g-cm~2 oproti EPOS-LHC. U Fe jsou hodnoty oy, pro model SIBYLL 2.3d
nepatrné vyssi, avsak oproti p je u Fe pokles ox,_ .. s energii velmi pozvolny.
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Obrazek 3.2: Rozdil predikei stfednich hodnot (Xy.x) p a Fe pro jednotlivé modely
EPOS-LHC (zelené) a SIBYLL 2.3d (Cervené). Pievzato z [30].
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Obrazek 3.3: Zavislost sifky distribuce ox,,.. pro p a Fe a modely EPOS-LHC (zelengé)
a SIBYLL 2.3d (Cervené) ve srovnani s daty naméfenymi na Observatofi Pierra Augera
z roku 2019 (Sedé). Pfevzato z [30].

V nasledujici podkapitole 3.2 se budeme soustiedit na nezavislé porovnani pied-
povédi modeltt EPOS-LHC a SIBYLL 2.3d pro rtzné typy primarnich ¢astic a na po-
rovnani s namérenymi daty na PAO. Budeme pouzivat vlastni samostatné provedené
simulace.

3.2 Simulace pozice maxima sprsky pomoci pro-
gramu CONEX

3.2.1 Nastaveni simulaci

Sprsky kosmického zareni byly v této praci nasimulovany v simula¢nim nastroji CONEX
ve verzi 2r7.50 pomoci interak¢énich modelt EPOS-LHC a SIBYLL 2.3d. Celkové tak
byly nasimulovany 2 sady simulaci po 500 sprskach pro primarni ¢astice proton, He, N a
Fe pro 10 rtiznych energii v rozmezi 10'%° eV az 10 eV. Zenitovy tihel simulovanych
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sprsek kosmického zareni, ktery se v simulacich nenastavoval, byl tak ve vyslednych
souborech roven pro kazdou sprsku vychozi hodnoté 60°. Pfi tomto zenitovém tuhlu
jiz dochézi k plnému rozvinu sprsek nad zemskym povrchem. Celkové tak bylo nasi-
mulovano na 80 000 spriek kosmického zafeni. Zadna dalsi nastaveni nebyla pouZita.
Nasimulované sprsky kosmického zatreni byly zpracovany pomoci programu ROOT [31].

3.2.2 Distribuce pozic maxima sprsky

Pro kazdou simulaci primérni ¢astice p, He, N, Fe a zvolenych 10 primérnich energii
v rozsahu 10%% eV az 10'%° eV a oba interakéni modely EPOS a SIBYLL se urdila
hodnota pozice maxima sprsky X,,.x s vyuzitim Gaisser-Hillasovy fitovaci funkce (2.3)
aplikované na podélny profil energetickych ztrat. Hodnota X,.. pak byla vynesena
do histogramu zavislosti ¢etnosti hodnot maxima sprsky pii dané energii pro danou
¢astici (viz Priloha A, obr. A.1-A.8) a z daného histogramu se nasledné urcila stfedni
hodnota pozice maxima sprsky (Xy,ax). Vyc¢et hodnot (X,.x), chyby stfedni pozice ma-
xima sprsky ox,..) a Sifka distribuce pozice maxima sprsky ox,.. je uveden v Piiloze
B, tabulka B.1-B 4.

Na obr. 3.4 jsou znazornéné pozice X,.. pro EPOS a SIBYLL pro proton jako
primérni ¢astici pfi vybranych energiich. Obdobné dostavame podobné obrazky pro He
(viz obr. 3.5), N (viz obr. 3.6) a Fe (viz obr. 3.7). Lze pozorovat, Ze stfedni hodnota
(Xmax) se posouva smérem k vyssim hodnotdm s rostouci energii priméarni Gastice a
roste pfiblizné stejné rychle pro vSechny typy ¢astic. Siika distribuce X, s rostouct
energii nejprve klesa rychle a od cca 10'7 eV je pokles s energii pomaleji. Podrobnéjsi
diskuze bude dale.
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Obrazek 3.4: Cetnost pozic Xmax pro p pro 10 zvolenych energii. Vlevo model EPOS,
vpravo model SIBYLL.
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Obrézek 3.5: Cetnost pozic Xmax pro He pro 10 zvolengch energii. Vlevo model EPOS,
vpravo model SIBYLL.
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Obrézek 3.6: Cetnost pozic Xmax pro N pro 10 zvolenjch energii. Vlevo model EPOS,
vpravo model SIBYLL.
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Obrazek 3.7: Cetnost pozic X,,.x pro Fe pro 10 zvolenych energii. Vlevo model EPOS,
vpravo model SIBYLL.

Pokud vykreslime pro danou energii histogram X,,.x pro jednotlivé primarni ¢astice
(viz obr. 3.8 pro model EPOS a obr. 3.9 pro model SIBYLL), 1ze pozorovat, ze hodnota
Xax pro Fe je nizsi nez pro p, obecné lze konstantovat, Ze s rostoucim nukleonovym
Cislem A se X .« posouva k nizsim hodnotam, coz predpovidal vztah 1.23. Déle lze
pozorovat, ze se zvysujicim se A se sitka distribuce zmensuje, tedy ze distribuce pro
Fe je nejuzsi a jednotlivé hodnoty X,.x jsou zastoupeny s vétsi cetnosti oproti p, kdy
je sitka distribuce daleko vétsi a tedy jednotlivé hodnoty X... se vyskytuji s mensi
Cetnosti.
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Obrézek 3.8: Cetnost X .x pro priméarni ¢astice p, He, N, Fe pro model EPOS. Celkové
nasimulovano 1000 sprsek pro kazdou primérni ¢astici pfi dané energii.
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Obrazek 3.9: Cetnost X.x pro primarni ¢astice p, He, N, Fe pro model SIBYLL.
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Celkové nasimulovano 1000 sprsek pro kazdou primarni ¢astici pii dané energii.
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Podrobnéji je oy, .. studovana na obr. 3.10, ze kterého je vidét, ze hodnoty Sitky
distribuce 8ifky distribuce ox,,,. pro p a Fe odpovidaji vysledkim z [30] vykreslenych na
obr. 3.2, tedy Ze s rostouci energii u p dochazi k prudsimu poklesu oy, az do energie
cca 107 — 10'8eV. U Fe je tento pokles pozvolnéjsi. Chyba oy, nasimulovanych
distribuci neni na obr. 3.10 vykreslena, pocitala by se za vyuziti ¢tvrtého momentu
distribuce X ., a vzhledem k po¢tu nasimulovanych dat v jednotlivych binech by byla
srovnatelna se statistickou chybou ox_. urcené z dat.
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Obrazek 3.10: Zavislost sitky distribuce oy, . na logaritmu energie p a Fe pro mo-
dely EPOS (Cervens) a SIBYLL (modie). Sitka distribuce pro naméiené hodnoty na
PAO znazornéna kiizky. Nasimulované hodnoty dle modeld EPOS a SIBYLL proloZeny
ilustra¢nim fitem (polynom 2. stupné).

3.2.3 Srovnani modelt EPOS a SIBYLL

Pokud zakreslime do jednoho histogramu pozici stfednich hodnot (X ,..) dané primérni
¢astice pro jednotlivé energie interakénich modeldt EPOS a SIBYLL, 1ze porovnat, jak
se tyto dva modely v simulacich lisi. Z obr. 3.11 miZeme usoudit, ze pies ptivodni
ocekavani se tyto dva modely ve stiedni hodnoté (X,.,) nakonec pftili§ neodlisuji. Pro
proton model SIBYLL dosahuje nepatrné vyssich hodnot (Xy,.x) oproti modelu EPOS.
Podobné u He, ale rozdil mezi modely je zde jesté mensi nez u protonu. U jader N a Fe
se oba modely témér shoduji. Lze tedy konstatovat, Ze model SIBYLL dava nepatrné

vyssi stfedni hodnoty (Xiax) pro lehéi jadra a s téz8imi jadry se tyto dva modely budou
téméf shodovat. Toto pozorovani je opét v souladu s praci [30].
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Obrazek 3.11: Porovnani (Xpa.x) u simulaci pro interakéni modely EPOS (Cervené) a
SIBYLL (modfe) pro primarni ¢astice p, He, N a Fe. Dale jsou zobrazena naméfena
data na PAO.

3.2.4 Porovnani simulaci s daty Observatore Pierra Augera

Na obr. 3.12 je vykreslena zéavislost stfedni hodnoty (X,,..) na energii pro jednotlivé
primarni ¢astice dle predpovédi modeli EPOS a SIBYLL a data namérend na PAO
(viz Priloha C).

Pro analyticky popis predpovédi modeld EPOS a SIBYLL pro p a Fe byl pouzit
nasledujici vztah

(Xmax) = Xo + Dlogy, (%) +¢In A logy, (EEO) + ¢4 (3.1)
kdy hodnoty Xy, D, &, ¢ jsou konstanty (viz tabulka 3.1), Ey = 10" eV a A je nuk-
leonové ¢islo (pro p A = 1, Fe A = 56). Pro superpozi¢ni model se parametry £ a &
ocekavaji nulové [32]. Déle je ndmi zavedena daldi aditivni konstanta C?44 ktera je
vysledkem vlastniho dodatec¢ného fitu, aby kiivka lépe popisovala nami nasimulované
hodnoty.

Pro v8echny typy Castic je rust (X,..) s energii zhruba stejné velky. U fiti pro p
a Fe lze sledovat, ze tyto fity jsou témér rovnobézné a pii dané energii je rozdil mezi p

a Fe zhruba 100 g - cm™2. Podrobnéji se budeme rozdilem pozic maxima spriky mezi p
a Fe (XP_ ) — (X ) zabyvat v kapitole 4.

max
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Tabulka 3.1: Hodnoty parametrti pro hadronové interakéni modely EPOS a SIBYLL
pii energii £y = 10! eV. Pfevzato z [33]. Dale hodnoty pro zavedené aditivni konstanty
Cadd‘

| parametr | EPOS-LHC | SIBYLL 2.3d |

Xo g cm 2] 806,04 815,87
D [g-cm 7] 56,295 57.873
€lg - cm 7] 0,3463 20,3035
5 g - cm 7] 1,0442 0,7963
C> 12,954 + 0,671 | 12,626 + 0,710
Cad 16,961 + 0,245 | 12,056 % 0,285
EPOS SIBYLL
g %0 g %0
\% 900;— op AHe \% 900;— Sp AHe
oo TN Fe @ >6§8505— N HFe V=%
' 800 -‘;;\Itc)data ren o CZ (A)A & 800E -E’:\ItOdata e o ZZ é@ é
750 - 5 ZA‘ £ 750 F- o ZL\ - v
700 o A 700 o é vV
650 - A 650F- A
600F- 2 600F- Z v
550 - S50
00~ S00E-
4595"'1'55"‘16'“1‘65'“17'“1'75'“18”'1'85'“19'“1'95“'20 4595"'1'55"'16"'1'65'“17"'1'75'“18“'1'85“'19“'1'95“'20

o (E/8V) g,,(EreV)

Obrazek 3.12: Graf zavislosti stfednich hodnot (X,.,) na logaritmu energie primarnich
astic p, He, N, Fe a porovnani s daty naméfené na PAO. Pro energie 10'7 — 102 eV
vykreslen fit pro p (plna ¢ara) a Fe (pferusovand ¢ara). Model EPOS vlevo, model
SIBYLL vpravo.

U naméfenych hodnot PAO se riist stfedni hodnoty (X ,ax) pii energii ~ 102 eV
zpomaluje. PTi této energii tedy s velkou jistotou dochéazi ke zméné slozeni primarniho
kosmického zafeni.

Ackoliv data naméfend na PAO se nachézi vétsinou mezi piedpovédmi pro He a
N, nutné to neznamena, ze slozeni bude ¢isté He nebo N a miize dochazet k michani
riznych typid primarnich ¢astic. Problematika urceni tzv. stfedniho slozeni bude vice
popsana v nasledujici kapitole 4.
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Kapitola 4

Interpretace vysledku s ohledem na
sloZzeni kosmického zareni

Cilem kapitoly je navazat na predchozi obecnou diskuzi o ziskanych vysledcich a slozeni
kosmického zareni vice kvantifikovat. K tomuto se vyuziva ve fyzice kosmického zafeni
tzv. stfedni logaritmickd hmotnost (In A), kterd bude popséana a interpretovana v na-
sledujici kapitole.

4.1 Urceni stfedni hodnoty (In A) pomoci vlastnich
simulovanych dat a verejnych dat Observatore
Pierra Augera

Mezi i-tou slozkou stiedni hodnoty pozice maxima sprsky (X! ) a i-tou slozkou loga-
ritmu hmotnosti In A; plati priblizna aproximace

(X! V~InA+C, (4.1)

max

kde C je konstanta. Stfedni logaritmickou hmotnost (In A) definujeme jako sumu

N
(InA) => riln 4, (4.2)
=1

kde r; je frakce i-té komponenty primarniho kosmického zafeni o nukleonovém cisle A.
Tuto veli¢inu lze stanovit z dat a simulaci stfedni pozice maxima sprsky (Xax), tedy
vztdhnout naméiend data na PAO (Xd8a) yzhledem k modelové predstavé pomoct
vztahu

(XPax) — (X

max

<err)1aX> - <XFe >

max

(InA) =

- In 56, (4.3)

kde (XP_ ) je stiedni pozice maxima spriky pro proton, pro zelezo obdobné& (X )
[34].

Pokud se podivame na rozdil stiednich hodnot maxima sprsky pro p a Fe, ktery je
uveden ve jmenovateli predchazejici rovnice (4.3) a tento rozdil hodnot vykreslime do
zavislosti na logaritmu energie (viz obr. 4.1), lze pozorovat na daném intervalu energii,
Ze s rostouci energii tento rozdil pozic maxima spriky v rozmezi energii 10>° eV az do
cca 10'® eV prudce klesa. Od této energie rozdil (XP_ ) — (X ) pro model SIBYLL
fluktuuje kolem hodnoty cca 103 g - cm~2 a pro model EPOS fluktuuji hodnoty rozdilu
kolem cca 95 g - cm™2. Nami ziskany pritbéh zavislosti je shodny s piedpokladem z [30],
ktery je uveden na obr. 3.2.
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Obréazek 4.1: Rozdil pozic maxima sprsky (X.x) v zavislosti na logaritmu energie
pro p a Fe pro model EPOS (¢ervend) a SIBYLL (modra) a jejich statistickd chyba.
Pferusovanymi ¢arami znazornény ilustracni fit (polynom 2. stupné).

Pti pohledu na naméfena data z PAO (viz Ptiloha C tabulka C.1) vidime, Ze u ener-
gie 101726 eV je 1052 udalosti. Pocet udalosti se vzriistajici energii roste az do energie
10'78% eV, kde je 7303 udalosti. Od této energie s rostouci energii nastava pokles poétu
udalosti, avsak se vzrustajici energii se zvétsuje dohled fluorescen¢niho detektoru. Proti
tomuto jde vliv energetického spektra, kdy energetické spektrum kosmického zareni
prudce klesa s rostouci energii (viz kapitola 1.1.1). Dle vysledkti PAO (viz obr. 2.15),
energetické spektrum prudce klesd v oblasti mezi kolenem a kotnikem aZz do energie
cca 5-10*® eV, kde dochazi ke zpomaleni poklesu toku ¢astic s energii a na energii
10195 eV dochézi k prudkému zrychleni poklesu energetického spektra s energi.

Ohledné pozice stiedni hodnoty maxima sprsky naméfené na PAO (Xpax) (viz Pii-
loha C tabulka C.1) lze z dané tabulky pozorovat, Ze s rostouci energii se zvySuje
hodnota aZ do energie 10'*7 eV, kdy na této energii dojde k malému poklesu (X ax).
Od této energie je opét (X.x) rostouci az do 10'35 eV, kdy u 10193° — 10194 eV
dochéazi opét k mensimu poklesu, nasledné na energii 10!?°® eV je narfist a na posledni
dostupné energii opét maly pokles.

Jestlize se podivame na obr. 3.12 a vztah (4.3) tak vidime, Ze poloha naméfenych dat
PAO mezi pfedpovédmi pro protony a Fe umoziuje ihned interpretovat z dat stfedni
logaritmickou hmotnost (InA). Na obr. 4.2 zobrazena zavislost stfedni logaritmické
hmotnosti (In A) na logaritmu energie log,,(E). Pfi vypoc¢tu chyby stfedni logaritmické
hmotnosti byla zohlednéna statisticka a systematickd chyba. Pro vypocet statistické
chyby (InA) byla pouzita standardni propagace chyb do vztahu (4.3). Systematicka
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chyba (Xpnax) @ tim padem i (In A) je asymetrickd, tedy méame systematickou chybu
Low asz;h;w a systematickou chybu Up azflsf{Uf’ . Pfehled nasimulovanych hodnot (In A)
a jejich chyb je uveden v Priloze D, tabulka D.1 pro model EPOS a tabulka D.2 pro
model SIBYLL.

Na obr. 4.2 je znazornéna stiedni logaritmickd hmotnost (In A) interpretovana po-
moci obou interakénich modeli EPOS a SIBYLL. Stfedni logaritmickd hmotnost (In A)
nejprve s rostouci energii klesé aZ do energie 10182° eV. Od této energie pak (In A) roste.
Dale lze pozorovat, Ze pfi energii okolo oblasti kotniku 10'? eV (In A) odpovida ja-
dru He. S nésledné vzriistajici energii dochdzi k téZknuti a v oblasti okolo 10935 eV
odpovida (In A) jadru N. Nad touto energii dochézi k dalsimu tézknuti ¢astic a na
nejvyssi dostupné energii 101%™ eV dosahuje (In A) az hodnot Fe. St¥edni logaritmicka
hmotnost ovSem znamend, Ze se bere primeér logaritmu hmotnosti In A vSech ¢astic,
tedy (In A) mize nékdy pfipadnout napt. na He, N nebo Fe, ovSem ve skuteénosti muize
byt svazek primarnich ¢astic smési mnoha prvkii.

A D
E — Data interpretovana modelem:
V.| —e—EPos —=— SIBYLL
| Syst Up Syst Up
4l —— EPOS 67~ —sewle it oo
. Syst Low . Syst Low
| EPOS o7\ SIBYLL 67, §
[~ ---:Fe<In(A)> === N<In(A)>

L~~~ He<In(A)> - p<In(A)> # #

19.5
Iogm(E/eV)

Obrazek 4.2: Graf zavislosti stfedni logaritmické hmotnosti (In A) interpretovany z dat
na logaritmu energie. Cervené znizornén vysledek s pomoci modelu EPOS, modie
SIBYLL a dale znazornéna statisticka chyba a systematickd chyba Low a Up z dat.
Pferusovanymi ¢arami znazornény (In A) pro p, He, N a Fe.

Pro pochopeni fyzikalni podstaty obr. 4.2 je dulezité brat v potaz, ze prirodni
zdroje nedokazi urychlit proton na vysoké energie tak dobfe jako tézsi jadra, jelikoz
efektivita urychlovani na vysokych energii je tim G¢innéjsi, ¢im ma dana Castice vétsi
naboj. Navic na energii kotniku dochéazi k michani primarnich ¢astic kosmického zareni
z nasi Galaxie a mimogalaktickych c¢astic a pravé pii této energii dochazi ke zlomu ve
sloZzeni kosmického zareni. Zména ve slozeni kosmického zareni smérem k tézsim jadriim
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na energii odpovidajici zhruba pozici kotniku tak neni pirekvapiva. Presto pozorovani
tézknuti slozeni kosmického zatreni bylo zprvu necekané.

4.2 Oficialni vysledky Observatore Pierra Augera
s ohledem na slozeni kosmického zareni

Oficidlni vysledek Observatore Pierra Augera ohledné stfedni logaritmické hmotnosti
(In A) prezentovany na konferenci ICRC 2019 (International Cosmic Ray Conference)
je zndzornén na obr. 4.3. Minimalni hodnota (In A) na energii 10'%?° eV dosahuje pro
model EPOS-LHC cca 0,8 a pro model SIBYLL 2.3c hodnoty cca 1,2. Se vzristajici
energii hodnota stiedni logaritmické hodnoty (In A) roste [35].

EPOS-LHC SIBYLL 2.3c
4 .............................................................................................................................................................. Fe
+ syst t data *0ostat *
3
+ .................................................................... *..H .......... N
2 2 ++ HH
£ +++ +.o... bt
~ e f....'...... ......................... Q¢+ "....,“ ................................ He
1 .l....’..'
0 .............................................................................................................................................................. p

17.0 17.5 18.0 185 19.0 195 20.0 17.0 17.5 180 185 19.0 19.5 20.0
lg(E/eV)

Obrazek 4.3: Zavislosti stfedni logaritmické hmotnosti (In A) na logaritmu energie pro
interakéni modely EPOS-LHC (vlevo) a SIBYLL 2.3c (vpravo). Oficialni vysledek PAO.
Pfevzato a upraveno z [35].

Pokud srovname oficialni vysledek PAO (viz obr. 4.3) a (In A) uréené pomoci vlast-
nich simulaci (viz obr. 4.2), tak pro vlastni hodnoty urcené ze simulaci dostavame pii
danych energiich o néco vyssi hodnoty (In A). Posun vyslednych hodnot(In A) uréenych
v této diplomové praci oproti oficidlnim vysledkim Observatore Pierra Augera souvisi
se zavedenim aditivni konstanty €24 v energetické zéavislosti (X ..} ve vztahu (3.1)
kvuli moznym odlisnostem v detailech simulace. Tvar energetického pribéhu (In A)
uréeny v diplomové praci se ovSem shoduje s oficidlnimi vysledky. Minimum (Iln A) se
té% nachézi na energii 10'%2° eV,
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Z.aver

Diplomova prace se zabyva slozenim kosmického zafeni nejvyssich energii, které lze
studovat pomoci distribuce pozice maxima sprsky naméfené na Observatori Pierra
Augera interpretované pomoci nasimulovanych dat. Prace je rozdélena do ¢tyf ¢asti.

Prvni ¢ast diplomové prace se zabyva primarnim a sekundarnim kosmickym zafe-
nim. V podkapitole primarniho kosmického zafeni je popsano jeho slozeni a energe-
tické spektrum se tfemi dilezitymi misty ve spektru, v tzv. kolenu, kotniku a GZK
mezi, kde dochazi ke zméné energetického spektra. Dale jsou popsany mozné prin-
cipy urychleni ¢astic primarniho kosmického zareni. V ¢asti o sekundarnim kosmickém
zafeni je popsana interakce primarniho kosmického zafeni s atomovymi jadry v zem-
ské atmosféte, diky které vznikd sekundéarni kosmické zafeni. V atmosfére se nasledné
rozviji sprska kosmického zafeni, ktera je slozena ze 4 hlavnich komponent, tj. hadro-
nové, mionové, elektromagnetické a neutrinové. Vyvoj sprsky v atmosfére lze popsat
podle zjednoduseného Heitlerova modelu, ktery popisuje elektromagnetickou kaskadu
a Heitler-Matthewsova modelu, jenz popisuje vyvoj hadronové kaskady. Superpozicni
model se zabyva interakci jadra kosmického zareni s atmosférou. V posledni ¢asti kapi-
toly byla stru¢né popsana metoda Monte Carlo simulace, kterou vyuziva v diplomové
praci pouzivany program CONEX| popripadé program CORSIKA.

Druhad ¢ast diplomové prace je zaméiena na Observator Pierra Augera nachézejici
se v argentinské pampé. Ceska republika je jejim ¢lenem od roku 1997. K detekci ze
vyuziva tzv. hybridni systém, ktery je slozeny ze 4 fluorescencnich detektort (v kaz-
dém detektoru je umisténych 6 fluorescencnich teleskopti) a 1660 povrchovych detek-
torti, které jsou zalozeny na principu detekce Cerenkovova zéafeni. U fluorescenénich
teleskopil byl popsan princip fungovani a jejich stavba. Pravé z méfeni fluorescencnich
teleskopil byla v této praci pouzita namérena data. Diky kombinaci fluorescen¢niho a
povrchového detektoru lze presnéji zrekonstruovat geometrii sprsky sekundérniho kos-
mického zareni. Kromé jiz zminénych typu detektorii se nachézi na PAO dalsi dulezita
zafizeni. Mezi vybrané vysledky PAO bylo zafazeno energetické spektrum primarniho
kosmického zéafeni, ¢asticové slozeni kosmického zareni na nejvyssich energiich a velkos-
kalova anizotropie. Kapitola zminuje i dalsi projekt zabyvajici se kosmickym zafenim
a to experiment Telescope Array. V minulosti $lo napt. o védecka zafizeni AGASA &
HiRes.

Tteti c¢ast diplomové prace se zabyva jiz vlastni simulaci sprsek sekundarniho kos-
mického zafeni. PTi simulaci byl pouzit program CONEX ve verzi 2r7.50 a interakcni
modely EPOS-LHC a SIBYLL 2.3d. Celkové byly nasimulovany 2 sady simulaci po
500 sprskach pro primarni ¢astice p, He, N a Fe pro 10 zvolenych energii v intervalu
1015 — 10199 eV. Pro jednotlivé primarni ¢astice byl vykreslen histogram ¢etnosti po-
zice maxima sprsky X.x pro jednotlivé energie. Nasledné byla pro dané priméarni
Castice a energie urcena stfedni hodnota pozice maxima spriky (Xp.x). Bylo pozo-
rovano, Ze se stfedni hodnota (Xp.x) posouvd k vyssim hodnotam s rostouci energii
a roste priblizné stejné rychle pro vSechny typy Castic, naopak sitka distribuce X, ..

50



zUstava s rostouci energii od energie cca 10'® eV podobnd. U srovnéani éetnosti X .y pii
dané energii pro jednotlivé primarni ¢astice bylo zjisténo, Ze s rostoucim nukleonovym
¢islem A dochézi k posunu k nizs$im hodnotam Xy, s rostoucim A se sitka distribuce
zmensuje a jednotlivé hodnoty X,,.. jsou zastoupeny s vyssi Cetnosti. Dale byly vy-
kresleny hodnoty sitky distribuce oy, . pro p a Fe v zavislosti na logaritmu energie.
Sitka distribuce pro p dosahuje daleko vyssich hodnot nez Fe a u obou primérnich
¢astic s rostouci energii dochazi k poklesu ox_. s energii, avSsak u Fe je tento pokles
pozvolnéjsi na rozdil od protonu. V nasledujicim kroku bylo provedeno srovnani inter-
akénich modeltt EPOS a SIBYLL pro jednotlivé primarni ¢astice p, He, N a Fe. Bylo
konstatovano, Ze model SIBYLL déva nepatrné vyssi stfedni hodnoty (X ,..) u lehéich
jader, ovSem s téz8imi jadry je tento rozdil minimdalni. Nakonec byla (X,,.,) srovndna
s daty naméfenymi na Observatori Pierra Augera a ackoliv se tato data nachazela mezi
predpovédi pro He a N, jesté to nutné neznamena, Ze slozeni bude cisté He nebo N a
muze dochézet k michéni riznych typt primarnich ¢astic.

Posledni kapitola se zaméfila na uréeni stiedni logaritmické hmotnosti (ln A) z
dat Observatore Pierra Augera interpretovanych pomoci vlastnich nasimulovanych dat
modelem EPOS a SIBYLL. Nejprve byl urcen rozdil stiednich hodnot pozice maxima
sprsky (Xax) pro p a Fe a vykreslen v zavislosti na energii. Bylo ukazéano, Ze s rostouci
energii se dany rozdil zmensuje. Data nasimulovana dle modelu SIBYLL ovsem déavala
0 néco vyssi hodnoty tohoto rozdilu oproti modelu EPOS. Dalsim krokem bylo po-
rovnani urc¢ené stiedni logaritmické hmotnosti (In A) v zavislosti na energii. S rostouci
energii nejprve hodnota (In A) klesala a na hodnoté 10'825 ¢V dosdhla minima, od této
energie nasledné dochéazi k nartustu (In A). Okolo minima, které se nachézi v oblasti
kotniku, by se mohlo jednat o He, avSak je nutno vzit v potaz, Ze stfedni logaritmicka
hmotnost (In A) bere prumér logaritmu hmotnosti In A vSech ¢astic. Model SIBYLL
pak davéa nepatrné vyssi hodnoty (In A). V poslednim kroku byly vlastni vysledky po-
rovnany s oficidlnimi vysledky Observatote Pierra Augera, kdy vysledky (In A) ziskané
v diplomové praci byly oproti oficialnim vysledkim PAO o néco posunuty k vysSim
hodnotam, av8ak pribéh vyvoje (In A) s rostouci energii byl shodny s oficidlnimi vy-
sledky.
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Seznam pouzitych zkratek

AGASA
APF
BLS
CLF
FD
FRAM
FT
HAM
HiRes
ICRC
ISR
PAO
PDF
QCD
SD
SDP
SLO
TA
TALE
TARA
XLF

Akeno Giant Air Shower Array
Aerosol Phase Function

Balloon Launching Station

Central Laser Facility

fluorescencni detektor
(Ph/F)otometric Robotic Atmospheric Monitor
fluorescencni teleskop

Horizontal Attenuation Monitor

The High Resolution Fly’s Eye
International Cosmic Ray Conference
Intersecting Storage Ring

Observator Pierra Augera

partonovéa distribu¢ni funkce
kvantova chromodynamika
povrchovy detektor

Shower Detector Plane

Spole¢na laboratof optiky UP a FZU AVCR
Telescope Array

Telescope Array Low Energy
Telescope Array RADAR

eXtreme Laser Facility
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Obrazek A.1: Cetnost X .y pro primarni éastici p pro model EPOS. Celkové nasimu-
lovano 1000 sprsek pro primarni ¢astici pii dané energii.
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Obrazek A.2: Cetnost X . pro primarni éastici p pro model SIBYLL. Celkové nasi-
mulovano 1000 sprsek primarni ¢astici pri dané energii.
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Obrazek A.3: Cetnost X,ax pro primarni ¢astici He pro model EPOS. Celkové nasimu-
lovano 1000 sprsek primarni c¢astici pii dané energii.
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Obrazek A.4: Cetnost Xax pro primérni ¢astici He pro model SIBYLL. Celkové nasi-
mulovano 1000 sprsek primarni ¢astici pri dané energii.
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Obrazek A.5: Cetnost X ax pro primarni éastici N pro model EPOS. Celkové nasimu-
lovano 1000 sprsek primarni c¢astici pii dané energii.
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Obrazek A.6: Cetnost Xax pro primarni éastici N pro model SIBYLL. Celkové nasi-
mulovano 1000 sprsek primarni ¢astici pri dané energii.
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Obrazek A.7: Cetnost X, pro priméarni éastici Fe pro model EPOS. Celkové nasimu-
lovano 1000 sprsek primarni c¢astici pii dané energii.
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Obrazek A.8: Cetnost X . pro primarni ¢astici Fe pro model SIBYLL. Celkové nasi-

mulovano 1000 sprsek primarni ¢astici pri dané energii.
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Priloha B

Tabulka B.1: Hodnoty stfedni pozice maxima sprsky (Xya. pii danych logaritmech
energii log, (%) Déle uvedena chyba stiedni pozice maxima spriky o(ma.x) a Sitka
distribuce pozice maxima sprsky o xmax pro proton a interakéni modely EPOS (nahove)
a SIBYLL (dole).

‘ proton “ dle EPOS ‘
| logyo (%) || (Xmax)[g- cm™?] | ofmax) 8- cm™?] | oxmax [g- cm™?] |
15,5 620,24 2,60 82,16
16,5 672,85 2,15 67,96
17,5 736,40 2,10 66,52
18 760,26 1,86 58,82
18,25 776,92 1,97 62,37
18,5 791,97 1,88 59,42
18.75 803,99 186 5391
19 814,80 1,80 56,88
19,25 833,81 1,98 62,54
19,5 846,68 1,78 56,42
| proton ‘ dle SIBYLL |
| logyo (5) | (Xmax)[g- cm™] | 0max) [8- cm ™7 | 0xmax [8- cm™?] |
15.5 620,94 2.66 8122
16,5 682,39 2,40 75,96
17,5 739,86 2,22 70,21
18 769,74 2,10 66,56
18,25 782,25 2,03 64,18
18,5 799,94 2,08 65,90
18.75 812,14 197 62,40
19 828 40 192 60,65
19,25 841,37 1,87 59,20
195 855,14 1,04 61,20
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Tabulka B.2: Hodnoty stfedni pozice maxima sprsky (Xya. pii danych logaritmech
energii log,, (%) Déle uvedena chyba stiedni pozice maxima spriky omay) a Sitka
distribuce pozice maxima spriky o ymax pro He a interakéni modely EPOS (nahote) a

SIBYLL (dole).

‘ He dle EPOS ‘
[10g10 (55) || Xixman[g - em™] | oman [8- em™] | oxmax [g - cm™?] |
15,5 581,72 1,72 54,48
16,5 642,57 1,58 49,87
17,5 702,57 1,40 44,32
18 731,79 1,34 42,27
18,25 743,11 1,29 40,83
18,5 756,29 1,27 40,14
18,75 773,82 1,25 39,46
19 785,49 1,23 38,85
19,25 802,02 1,27 40,18
19,5 814,68 1,29 40,71
| He | dle SIBYLL |
‘ logg (g) H X (Xmax) g- Cm_Q] ’ 0 (max) g Cm_z] ‘ O Xmax [8 - Cm_Q] ‘
15,5 582,48 1,87 58,98
16,5 643,85 1,66 52,58
17,5 707,75 1,52 48,08
18 736,85 1,46 46,15
18,25 750,78 1,46 46,02
18,5 764,99 1,39 44,07
18,75 780,32 1,39 44,07
19 792,88 1,34 42,27
19,25 811,05 1,43 45,27
19,5 820,78 1,32 41,61
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Tabulka B.3: Hodnoty stfedni pozice maxima sprsky (Xya. pii danych logaritmech
energii log,, (%) Déle uvedena chyba stiedni pozice maxima spriky omay) a Sitka
distribuce pozice maxima spr8ky oxmax pro N a interakéni modely EPOS (nahofe) a

SIBYLL (dole).

| N | dle EPOS |
[10g10 (55) || Xixman[g - em™] | oman [8- em™] | oxmax [g - cm™?] |
15,5 542,06 121 38,40
16,5 609,42 1,04 33,04
17,5 671,06 0,97 30,64
18 699,73 0,94 29,76
18,25 713,93 0,02 29,18
185 728,63 0,83 27 36
18,75 744,16 0,91 28,69
19 755,82 0,90 23,54
19,25 770,97 0,87 27,50
195 785,58 0,85 26,32
N dle SIBYLL
110810 (%) | Xixman[g - cm™] | 0ty [8-cm™] [ Oxmax [g-cm™?] |
15,5 541.83 1.46 16,11
16,5 608,77 1,30 41,16
17,5 670,03 117 36,90
18 703,53 1,19 37,55
18.25 718,20 112 35,49
18,5 730,77 1,06 33,45
18,75 746,61 107 33 35
19 763,14 107 33,38
19,25 777,66 105 33,08
19.5 791,17 1,05 33,35
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Tabulka B.4: Hodnoty stfedni pozice maxima sprsky (Xpya. pii danych logaritmech
energii log,, (%) Déle uvedena chyba stiedni pozice maxima spriky omay) a Sitka
distribuce pozice maxima sprsky oxmax pro Fe a interakéni modely EPOS (nahote) a

SIBYLL (dole).

‘ Fe dle EPOS |

[10g10 (57) | Xixman g - cm™®] | 0fma) [8-cm™?] | Oxmax [g- cm™?] |
15,5 496,69 0,88 27,95
16,5 567,29 0,81 25,54
17,5 634,95 0,72 22,75
18 664,61 0,71 22,44
18,25 679,32 0,72 22,87
18,5 694,30 0,71 22,45
18,75 709,42 0,69 21,94
19 723,61 0,66 20,83
19,25 737,72 0,69 21,91
19,5 751,11 0,63 20,08

Fe | dle SIBYLL |

‘ logg (g) H X (Xmax) g- Cm_Q] ’ 0 (max) g Cm_z] ‘ O Xmax [8 - Cm_Q] ‘
15,5 494,48 1,05 33,22
16,5 567,36 0,94 29,81
17,5 633,38 0,88 27,81
18 664,34 0,84 26,46
18,25 681,06 0,87 27,59
18,5 696,84 0,83 26,22
18,75 709,96 0,78 24,67
19 725,52 0,80 25,17
19,25 739,46 0,77 24,47
19,5 754,57 0,72 22,76
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Priloha C

Tabulka C.1: Prehled hodnot naméfenych na Observatori Pierra Augera pfi danych
logaritmech energii log;, (g), kdy bylo zaznamenéno n pocet udalosti. Déale uvedeny

hodnoty stfedni pozice maxima sprsky (Xmax) a jeji chyba o(x

ystLow

~ z . . ~ SystUp
Up stfedni pozice maxima sprsky T Xma

x)

max>

, systematicka chyba

, systematickd chyba Low stfedni pozice

maxima sprsky UZQ’X ) Sitka distribuce o, a jeji statistickd chyba o} . Prevzato
z [36].
logio (%) | 7 | Kmad | Otmd | Tkewd | Themg | X ox.
[g-em™®] | [g-om™®] [ [g-cm™®] | [g-eom™®] | [g-om™?] | [g-cm 7]
17,26 1052 665,5 2,61 9,52 11,14 60,6 3,9
17,35 1617 680,2 2,08 9,17 10,93 64,7 3,0
17,45 2264 682,2 1,61 8,86 10,76 58,3 2,5
17,55 2565 688,9 1,61 8,58 10,64 59,1 2,5
17,65 2620 694,8 1,30 8,33 10,54 56,3 2,0
17,75 2320 705,0 1,65 8,06 10,45 60,5 2,6
17,85 7303 712,3 1,0 7,63 10,22 58,3 1,3
17,95 6232 720,3 1,1 7,49 10,24 58,9 1,5
18,05 5022 728,7 1,2 7,38 10,18 59,6 1,8
18,15 4095 736,1 1,2 7,31 10,06 59,1 1,6
18,25 3255 742,8 1,3 7,27 9,89 58,0 1,7
18,35 2527 748,0 1,5 7,26 9,66 56,7 2,1
18,45 1933 752,8 1,6 7,29 9,40 54,0 2,1
18,55 1347 755,2 1,8 7,34 9,11 51,2 2,2
18,65 1007 760,8 2,0 7,43 8,80 54,5 2,8
18,75 707 757,2 1,9 7,54 8,49 43,5 2,5
18,85 560 763,2 2,0 7,67 8,18 420 2.4
18,95 417 766,0 24 7,83 7,88 38,6 29
19,05 321 770,1 2,6 8,01 7,61 39,3 3,2
19,15 253 770,7 2,6 8,21 7,37 34,8 3.4
19,25 159 77,2 3,5 8,44 7,17 41,3 5,2
19,35 122 776,3 3,2 8,68 7,02 33,9 4,1
19,44 80 75,7 4,5 8,92 6,94 37,1 5,2
19,55 50 783,7 4,2 9,22 6,93 26,6 5,1
19,73 35 776,2 4.8 9,75 7,14 25,3 4,2

70




Priloha D

Tabulka D.1: Pfehled hodnot pro stiedni hodnotu logaritmu hmotnosti (In A) pfi da-
ném logaritmu energie log;, (eﬁ) pro interpretaci modelem SIBYLL. Déale uvedena

v
statisticka chyba stfedni hodnoty logaritmu hmotnosti 0?’1?% a systematické chyby Up

SystUp SystLow _ & . . e .
Tl Ay & Low T ln A) stfedni logaritmické hmotnosti.

dle EPOS
logio (%) || (In4) | ofichy | omny” | opnny™
17,26 221 | 0,10 | -0,39 | 0,45
17,35 1,84 | 0,08 | -0,38 | 0,44
17,45 1,99 | 0,06 | -0,36 | 0,43
17,55 1,96 | 0,06 | -0,35 | 0,43
17,65 1,95 | 0,05 | -0,34 | 0,43
17,75 1,78 | 0,07 | -0,34 | 0,42
17,85 1,72 | 0,04 | 0,32 | 0,41
17,95 1,63 | 0,04 | -0,31 | 0,42
18,05 1,52 | 0,05 | -0,31 | 0,42
18,15 1,45 | 0,05 | -0,30 | 0,42
18,25 1,42 | 0,05 | -0,31 | 0,41
18,35 1,44 | 0,06 | -0,31 | 0,41
18,45 1,48 | 0,07 | -0,31 | 0,40
18,55 1,62 | 0,08 | -0,31 | 0,39
18,65 1,63 | 0,08 | -0,32 | 0,38
18,75 2,03 | 0,08 | -0,33 | 0,36
18,85 2,02 | 0,08 | -0,33 | 0,36
18,95 2,15 | 0,10 | -0,35 | 0,35
19,05 223 | 0,11 | -0,36 | 0,34
19,15 245 | 0,11 | -0,37 | 0,34
19,25 242 | 0,15 | -0,39 | 0,35
19,35 2,72 | 0,14 | -0,40 | 0,33
10,44 2,08 | 020 | -0,44 | 0,36
19,55 2901 | 0,18 | -0,44 | 0,36
19,73 371 | 021 | -0,48 | 0,38

71



Tabulka D.2: Pfehled hodnot pro stiedni hodnotu logaritmu hmotnosti (In A) pfi da-
ném logaritmu energie log,, (ﬂ) pro interpretaci modelem SIBYLL. Déale uvedena

eV
statisticka chyba stfedni hodnoty logaritmu hmotnosti 0?’1?% a systematické chyby Up

SystUp SystLow v . . c 1 .
Tl Ay @ Low T o A) stfedni logaritmické hmotnosti.

dle SIBYLL
logio (%) || (In4) | ofich) | omn” | Ty
17,26 2,33 | 0,10 | -0,50 | 0,43
17,35 1,98 | 0,08 | -051 | 0,42
17,45 213 | 0,06 | -0,49 | 0,41
17,55 2,10 | 0,06 | -0,48 | 0,40
17,65 2,10 | 0,05 | -0,47 | 0,40
17,75 1,94 | 0,06 | -048 | 0,40
17,85 1,89 | 0,04 | -047 | 0,39
17,95 1,81 | 0,04 | -048 | 0,39
18,05 1,71 | 0,05 | -0,48 | 0,40
18,15 1,66 | 0,05 | -0,50 | 0,39
18,25 1,63 | 0,05 | -051 | 0,38
18,35 1,65 | 0,06 | -0,50 | 0,38
18,45 1,70 | 0,06 | -0,51 | 0,37
18,55 183 | 0,07 | -051 | 0,37
18,65 185 | 0,08 | -052 | 0,35
18,75 222 | 0,07 | -0,49 | 0,34
18,85 222 | 0,08 | -0,51 | 0,33
18,95 2,34 | 0,00 | -0,51 | 0,33
19,05 242 | 0,10 | -0,52 | 0,32
19,15 2,63 | 0,10 | -0,51 | 0,31
19,25 261 | 0,14 | -0,54 | 0,32
19,35 289 | 0,13 | -0,53 | 0,31
10,44 313 | 0,18 | -0,54 | 0,33
19,55 308 | 0,17 | -0,56 | 0,32
19,73 382 | 0,10 | -0,51 | 0,35
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