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Úvod 

Diplomová práce se zabývá složením kosmického záření nej vyšších energií u rčeném 
z měření atmosférických spršek fluorescenčními teleskopy. 

V první části seznámí s problematikou kosmického záření. U p r imárn ího kosmického 
záření se bude zabývat jeho zdroji, složením a energet ickým spektrem. U sekundárn ího 
kosmického záření bude p o p s á n a sprška kosmického záření v zemské atmosféře a modely 
vývoje e lektromagnet ické a hadronové kaskády. 

D r u h á část bude zaměřena na Observa toř Pierra Augera, detekci kosmického záření 
povrchovým a fluorescenčním detektorem. Bude popsán princip detekce tohoto záření 
a rekonstrukce atmosférické spršky s využ i t ím těchto dvou zmiňovaných de tek torů . 

Cílem práce bude za použi t í programu C O N E X , k te rý využívá metodu Monte Carlo, 
s využ i t ím interakčních mode lů E P O S a S I B Y L L simulovat podélné profily atmosfé­
rických spršek kosmického záření iniciované vysokoenerget ickými část icemi, nás ledně 
studovat distribuci pozice maxima spršky a stanovit její s t řední hodnoty. Dalš ím úko­
lem je porovnání výsledků simulací s oficiálními výsledky Observa toře Pierra Augera 
a s tanovení s t řední logari tmické hmotnosti, pomocí k teré bude in te rpre továno možné 
složení kosmického záření. N a dalších místech práce též budou předs taveny související 
oficiální výsledky Observa toře Pierrra Augera. 
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Kapitola 1 

Kosmické záření 

Kosmické záření je složeno z vysokoenerget ických částic, k teré dopadaj í na vrchní 
vrstvy atmosféry a j e d n á se tak o p r imárn í kosmické záření . Sekundárn í kosmické zá­
ření se vytvář í při p rů le tu nab i t é částice a tmosférou a nás lednými srážkami s j ád ry 
atmosférických plynů [1]. 

Objev částic pocházejících z vesmíru se připisuje rakouskému fyzikovi Vic to ru Fran-
zovi Hessovi. Zkoumal, p roč st íněné ionizační komory stále zaznamenávaly radiaci 
i ve vysokých výškách nad zemí. Přev láda lo tvrzení , že zdrojem ionizujícího záření 
jsou horniny na Zemi. V roce 1911 dosáhl balón, na k t e r ém byla umís t ěna ionizační 
komora, výšky přes 1 km. Ovšem při porovnání radiace s radiací na úrovni zemského 
povrchu nezjistil žádné významné výkyvy hodnot. Měření opakoval 17. dubna v roce 
1912. Toto měření bylo prováděno za úplného za tmění Slunce a jelikož ionizace b ě h e m 
za tmění neklesala, usoudil z toho, že zdrojem ionizujícího záření nemůže být Slunce [2]. 

Objev kosmického záření učinil 7. srpna 1912, kdy let ba lónem odstartoval z Ústí 
nad Labem a př is tá l nedaleko Berlína. P ř i vynesení ionizační komory do výšky přes 
5 k m nad zemským povrchem zjistil, že mís to toho, aby radiace s výškou klesala, naopak 
rostla, což ho vedlo k závěru, že musí radiace př icházet z kosmického prostoru. Více 
než 30 let pak trvalo zjistit, že se j e d n á o převážně k ladně n a b i t á a tomová j ád ra , k t e rá 
při létávají do vrchních vrstev atmosféry. V roce 1936 Vic tor Franz Hess obdržel za svůj 
objev Nobelovu cenu za fyziku [2, 3]. 

1.1 Primární kosmické záření 
P r i m á r n í kosmické záření je složeno předevš ím z 86 % pro tonů , 11 % alfa-částic. Dále 
se vyskytuj í elektrony, jenž tvoří 2 %, 1 % výsky tu p ř ipadá na j á d r a těžších p rvků až po 
uran a velmi malé množs tv í poz i t ronů a an t ip ro tonů , u k terých se domníváme, že mají 
sekundárn í původ a vznikají interakcí p r imárn ích částic s mezigalakt ickým plynem. 
Neut rá ln í částice jsou složeny z gama záření, neutrin a antineutrin. Neutrina můžou 
pocházet např . ze Slunce či supernov, gamma záření z akt ivních galakt ických jader či 
z Krab í mlhoviny [1]. 

Chemické složení jader kosmického záření je velmi p o d o b n é chemickému složení 
sluneční soustavy. Tzv . l icho-sudý efekt (viz obr. 1.1) popisuje, že j á d r a se sudým 
p ro tonovým číslem Z a nukleonovým A číslem jsou silněji vázána , než j ád ra , k t e r á tato 
čísla mají lichá. Pro prvky C, N , O a Fe jsou vrcholy normal izované četnost i velmi 
podobné , a proto p ředpok ládáme , že velká část jader musí být hvězdného původu , 
protože j á d r a s l ichým číslem často vznikají ve hvězdách při t e rmonukleárn ích reakcích. 
N a druhou stranu jsou zde vysoké rozdíly mezi kosmickým a s lunečním výsky tem p rvků 
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L i , Be a B , jelikož těch to p rvků je ve hvězdách velmi málo (rychle se spotřebovávaj í 
v reakcích ve hvězdách) . Energet ická spektra L i , Be a B jsou strmější než u C a O, 
což naznačuje , že při vyšších energiích j á d r a nepodléhaj í tolik fragmentaci, díky tomu, 
že unikají z Galaxie mnohem dříve než j á d r a o nižších energiích [1]. 
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Obrázek 1.1: Licho-sudý efekt. Rela t ivní četnost chemického složení sluneční soustavy 
(přerušovaná čára) a p r imárn ího kosmického záření (plná čára) . P řevza to z [1]. 

1.1.1 Energetické spektrum kosmického záření 
Ohledně p r imárn ího kosmického záření můžeme konstatovat, že jeho velká část je ga­
laktického původu . Ovšem spektrum energií je velmi rozsáhlé - velmi vysoké energie, 
a to až nad 10 2 0 eV, jsou neseny část icemi, k teré vznikají mimo Galaxi i , neboť uvni t ř 
ní se žádné takto výkonné zdroje nenacházejí . Důleži té mís to ve spektru energií je 
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4 • 10 1 8 eV v tzv. kotníku. O d té to energie se dnes předpokládá , že začínají dominovat 
mimogalakt ické zdroje [1, 4]. 

V tzv. kolenu o energii cca 10 1 6 eV částice začínají unikat z Galaxie či dochází 
ke konci urychlovacího mechanismu v supernovách. T ř e t í m důleži tým bodem v energe­
t ickém spektru je hodnota G Z K meze (Greisen-Zatsepin-Kuzmin) o energii 5 • 10 1 9 eV, 
k te rá značí, že vysokoenergetické částice musí pocházet z blízkých zdrojů, tj. vzdále­
nosti do desí tek M p c , jelikož nad hodnotou G Z K meze j á d r a p ro tonů interagují s fotony 
rel iktního záření , k teré jsou p o z ů s t a t k e m po Velkém třesku. Každou interakcí tak čás­
tice ztrácí část své energie a po pro lé tnut í vzdálenost i 100 M p c klesne hodnota energie 
pod hodnotu 5 • 10 1 9 eV [1, 5, 4]. Energet ické spektrum kosmického záření znázorněno 
na obr. 1.2. 
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Obrázek 1.2: Energet ické spektrum kosmického záření. P řevza to z [1]. 

Energet ické spektrum můžeme rozdělit na 4 části , tj. energie pod kolenem, mezi 
kolenem a kotníkem, nad kotn íkem a nad G Z K mezí. Energet ické spektrum pro energii 
pod kolenem, tj. E < -Eknee = 10 1 6 eV můžeme popsat vztahem 

dN{E) 
áĚ 

const • E~2,7. (1.1) 

Mez i kolenem a kotníkem, tj. -Eknee < E < -Ea nkie se energet ickém spektrum mění 
s trměji dle 

dN{E) 
áĚ 

const • E' -3,0 1.2) 

11 



Pro spektrum na energiích okolo kotn íku -E a i lkie = 4 • 10 1 9 eV pla t í vztah 

dN(E) 
dE 

const • E~2'm. (1.3) 

Poslední část tvoří energie nad G Z K mezí, tj. E > - E Q Z K , kde - E Q Z K = 5 • 10 1 9 eV a lze 
j i popsat vztahem 

ANÍFA 
-- const • £ - 4 ' 2 , (1.4) 

dE 

tedy v t é to oblasti energetické spektrum klesá nejstrměji [1]. 

1.1.2 Zdroje pr imárn ího kosmického záření a jeho šíření ve 
vesmíru 

Modelové p ředs tavy zdrojů kosmického záření o vysokých energiích můžeme rozdě­
lit do dvou skupin: tzv. „ b o t t o m - u p " a „ top -down" modely. P rvn í skupina mode lů 
„ b o t t o m - u p " p ředpok ládá pos tupné urychlování částice na vyšší energie různými as­
trofyzikálními mechanismy. Např . urychlování mechanismem cyklotronu na površích 
hvězd, kdy dochází k n á r ů s t u energie částic poblíž skvrn, k te ré maj í nižší teplotu a 
tedy vyšší hodnotu magnet ického pole B . T í m t o způsobem lze urychlit na hodnoty 
energie v oblasti GeV. Dalš ím způsobem jak urychlit částice na energie kolem G e V je 
urychlování na pohybující se skvrně, k t e rá indukuje elektrostat ické pole. Dále n a b i t á 
částice může být urychlena díky Fermiho (vícestupňového) urychlování - dochází k roz­
ptylu na rázových vlnách a částice tak získává energii. Tento mechanismus urychlování 
se p r avděpodobně odehrává ve slupkách supernov nebo ve výtryscích akt ivních galaxií. 
Pos ledním př ík ladem je př ímé (jednorázové) urychlování v rychle rotující neut ronové 
hvězdě nebo v černé díře s akrečním diskem, ovšem v těch to pros t ředích dochází k vel­
k ý m energet ickým z t r á t á m [6]. 

D r u h á skupina modelu „ top -down" p ředpok ládá rozpad super těžkých částic t e m n é 
hmoty na pozorovatelné částice U H E C R (Ultra High Energy Cosmic Ray) . Tento model 
může vysvětl i t výskyt částic nad hodnoty G Z K mezí [6, 4]. 

Ať už bude docházet k jakémukol iv urychlování , můžeme použí t obecný p ř í s tup 
tzv. Hillasův diagram, k te rý popisuje závislost intenzity magnet ického pole (nu tné 
k udržení částice v procesu urychlování) na velikosti objektu (obr. 1.3). Z diagramu 
můžeme vidět , že je pouze několik t y p ů objektů , k te ré dokáží urychlit proton, popř . 
železo, na vysoké energie. Urychlování železa je mnohem efektivnější díky jeho větš ímu 
náboj i . 

Šíření ve vesmíru závisí na druhu p r imárn í částice. Zat ímco fotony a neutrina se 
šíří vesmírem po př ímkách a směřují tak ke zdroji, nab i t é částice jsou ovlivňovány 
magne t i ckým polem, které zakřivuje jejich d ráhu a nelze tak urči t původn í směr zdroje 
částice. Jak moc je částice zakř ivována magne t i ckým polem závisí na tzv. magnet ické 
rigiditě R 

kde p je hybnost částice, c rychlost světla ve vakuu a z\e\ je nábo j částice [4, 1]. Srovnání 
šíření protonu a Fe znázorněno na obr. 1.4. 

12 



15 

3 6 |9 12 j 15 j 18 j 21 
1 AU 1 pc 1 kpc 1 Mpc 

log (Velikost objektu v kilometrech) 

Obrázek 1.3: Hillasův diagram popisující závislost intenzity magnet ického pole na ve­
likosti objektu. P ř evza to z [7]. 

p 

Obrázek 1.4: Ilustrace šíření p r imárn ích částic kosmického záření ve vesmíru. Zat ímco 
proton se šíří po př ímkách, tak Fe (nab i tá částice) se šíří chaoticky. P řevza to z [4]. 
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1.2 Sekundární kosmické záření 
Sekundárn í kosmické záření vzniká interakcí p r imárn ího kosmického záření s atomo­
vými j á d r y v zemské atmosféře, jejichž hustota p o s t u p n ě roste, celkové množs tv í atmo­
sféry, k t e r ý m částice projdou, dosáhne cca 1000 g • c m - 2 na povrchu Země (odpovídá 
atmosférickému t laku přibližně 1000 hPa). Radiační délka je pro fotony a elektrony ve 
vzduchu A r = 36,66 g • c m - 2 , tedy přibližně 27 radiačních délek na atmosféru. Oproti 
tomu interakční délka pro hadrony ve vzduchu A i n t = 90,0 g • c m - 2 , čili přibl ižně 11 in­
terakčních délek na atmosféru. K první interakci dochází v nadmořské výšce okolo 
15 k m až 20 km, nejprve dochází k hadronové kaskádě, nás ledně k e lektromagnet ické 
kaskádě. P ř i p růchodu atmosférou vzniká sprška kosmického záření [4]. 

Atmosférická hloubka x se mění přibližně exponenciálně s výškou h (v j edno tkách 
km) dle vztahu 

kde X je celková atmosférická hloubka (X = 1030 g • cm 2 ) a H = 6,5 k m [1]. 

1.2.1 Sprška kosmického záření 
Pokud se pod íváme na spršku kosmického záření, tak v ní nalezneme 4 hlavní složky a to 
hadronovou, mionovou, elektromagnetickou a neutrinovou. P r ů b ě h spršky je znázorněn 
na obr. 1.5. 

Obrázek 1.5: Sprška kosmického záření a její komponenty. P ř evza to z [4]. 

Interakcí p r imárn í částice v atmosféře vznikají předevš ím piony: 7r +, 7r~, 7T°. Doba 
života nabi tých pionů je okolo t w ± = 26 ns. Rozpad n° —> 2j se vyznačuje velmi k rá tkou 
dobou života two = 8 • 10~ 1 7 s. Fotony z tohoto rozpadu vytvářej í nás lednou elektro­
magnetickou kaskádu - elektromagnetickou část spršky a tzv. měkkou část kosmického 

x = Xe h , 

P 
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záření. Nabi té piony a hadrony mohou také interagovat s a tomovými j á d r y atmosféry 
dříve než se stihnou rozpadnout. Piony podléhaj í rozpadům: 

• 7T+ -)• /X+ + V p 

• 7T~ ->•//"+ F^ 

• 7T° -»• 27 

Kaony se pak rozpadaj í následovně: 

• K+ ^ n+ + ufl 

• K~ -»• /x" + F^ 

Miony jsou též nestabi lní a rozpadaj í se dle: 

• /x+ -»• e + + ve + F M 

• //"->• e" + F e + ^ 

Doba života mionů je přibližně r^± = 2200 ns. Hmotnost mionu je 0,105 GeV. Délka 
rozpadu 1 G e V mionu (mion je relat ivist ická částice) činí přibližně 6,6 k m (což je vzdá­
lenost přibl ižně rovná vzdálenost i H ve vztahu (1.6)), miony o energii nižší než 1 G e V 
se budou v atmosféře předevš ím rozpadat. Miony tvoří tzv. tvrdou složku kosmického 
záření [1, 4]. 

N a obr. 1.6 je zobrazeno srovnání e lektromagnet ické a hadronové kaskády. Kromě 
podélného vývoje se sprška též vyvíjí př íčně. Př íčný vývoj e lektromagnet ické kaskády 
je způsoben v ícenásobným rozptylem elektronů a pozi t ronů, u hadronové kaskády pak 
příčný vývoj ovlivňuje př íčná hybnost z produkce sekundárních částic [4]. 

Jestl iže se budeme zabývat složením spršky na úrovni moře , tak na obr. 1.7 můžeme 
pozorovat, že počet had ronů je velmi nízký, naopak mionů je na úrovni moře nejvíce. 
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Obrázek 1.6: Porovnání e lektromagnet ické kaskády (obr. vlevo) o p r i m á r n í m fotonu 
s energií 100 TeV. Hadronová kaskáda (obr. vpravo) tvořena p r i m á r n í m protonem 
o energii 100 TeV. N a obrázcích jsou zobrazeny pouze sekundárn í částice s energií 
> 1 GeV. P řevza to z [4]. 
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Obrázek 1.7: Časticové složení spršky v závislosti na atmosférické hloubce. Pře ­
vzato z [4]. 
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1.2.2 Hei t lerův model 
Pro zjištění v las tnost í původn í p r imárn í částice, je n u t n é provést numerické simulace. 
Avšak je zde urč i tá komplikace spočívající v tom, že vysokoenerget ická sprška může do­
sahovat až přes 10 1 0 nab i tých částic. Hei t lerův model je z jednodušený model, k te rý se 
zabývá vývojem elektromagnet ické kaskády a dokáže velmi přesně urči t její nej důleži­
tější vlastnosti [8]. 

U e lektromagnet ické kaskády je na p o č á t k u 7 foton, k te rý konvertuje na pá r e+e~ 
dle obr. 1.8 nebo e~ či e + vyzáří b rzdný 7 foton. Jestl iže elektron urazí vzdálenost 
tzv. rozpadové délky d 

d = A r l n 2 , (1.7) 

tak z t ra t í v p r ů m ě r u polovinu svojí energie zářením. A r je radiační délka, po jejimž 
uražení dochází vždy k rozštěpení částice na 2 další. Po n interakcí tak bude ve spršce 
N částic dle vztahu 

N = 2n = e^, (1.8) 

kde X 

X = n\rln2 (1.9) 

je hloubka spršky [8]. E lek t romagnet ická kaskáda je znázorněna na obr. 1.8. 

n=l 

ď e 
n=2 

Q=3 

n=4 

Obrázek 1.8: Elek t romagnet ická kaskáda. P ř evza to z [8]. 

Tento kaskádový p r ů b ě h ustane, když energie nabi tých částic poklesne pod krit ickou 
hodnotu Ec, kde již nebudou dominovat radiační z t rá ty, ale ionizační z t r á ty či j iné 
z t r á ty energie. Hodnota kritické energie je pro vzduch E% = 85 M e V . T í m t o rozvojem 
lze velmi přesně urči t max imáln í poče t Nmax e lektronů, poz i t ronů a gamma fotonů a 
také urči t hloubku maxima spršky A T m a x . Jest l iže budeme mí t na začá tku pouze jeden 
foton s počá tečn í energií E0, tak pro tuto kaskádu bude TV = 7 V m a x , právě když energie 
bude rovna kritické energii E%, tedy 

E0 = Ee

cNmax. (1.10) 

S využ i t ím (1.8) a (1.10) dos táváme, že pro maximáln í počet částic Nmax p la t í 

i V m a x = 2" c = | ^ , (1.11) 
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kde nc je počet interakcí po t řebných k tomu, aby energie částice poklesla na krit ickou 
hodnotu El a ze vztahu (1.10) dos táváme 

ln 

Pro hloubku maxima spršky s využ i t ím (1.11) a (1.12) pla t í 

X m a x = n c A r l n 2 = A r l n | ^ . (1.13) 

Můžeme si povš imnout ze vz tahů (1.13) a (1.11), že A T m a x je úměrné logaritmicky a 
i V m a x l ineárně na počá tečn í energii E q . Dále můžeme definovat veličinu tzv. elongation 
rate A 

A 7 = d X m a x 

d l o g 1 0 £ 0 ' K 1 

k te rá popisuje nárůs t hloubky maxima spršky X m a x s rostoucí energií E0 [8]. 

1.2.3 Hei t le r -Mat thewsův model a superpoziční model 
Hei t l e r -Mat thewsův model popisuje vývoj hadronové kaskády. Hadronová sprška kromě 
hadronové kaskády obsahuje i elektromagnetickou kaskádu, k t e r á vzniká okamži tým 
rozpadem n° —> 2j. Ovšem n^1 budou vy tváře t nové generace pionů, dokud jejich 
energie neklesne pod krit ickou energii E£, kde se piony začnou rozpadat na miony 
(dle rozpadů pionů uvedené v kapitole 1.2.1) [8]. Hadronová kaskáda je znázorněna na 
obr. 1.9. 

P 

Obrázek 1.9: Hadronová kaskáda. P ř evza to z [8]. 

Pro hadrony zavádíme tzv. interakční délku (pro rozpět í energie mezi 10 G e V až 
1000 G e V můžeme b rá t A i n t jako konstantu, pro piony ve vzduchuje A i n t ~ 120 g • c m - 2 ) . 
Jestl iže hadron urazí typicky interakční délku, pak dochází k rozpadu za vzniku 
nabi tých pionů a |A" c h neut rá ln ích pionů. Dále pla t í , že A m t ^> A r , tedy hadronové 
spršky jsou mnohem delší než e lektromagnet ické spršky [8, 6]. 
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Dále můžeme jako u elektromagnet ické kaskády zavést pro hadronovou kaskádu 
kritickou energii E£, hloubku maxima spršky X m a x , poče t interakcí po t ř ebných na po­
kles energie na krit ickou hodnotu n c [8]. Rozpad nab i tých pionů n^1 bude pokračovat , 
dokud neklesne jejich energie na krit ickou energii E*. V tomto okamžiku bude s t řední 
volná d r á h a nab i tých pionů menší než p o t ř e b n á interakční délka, aby došlo k interakci 
pionů. Piony se pod krit ickou hodnotou energie budou rozpadat na miony. Pokud bude 
pr imárn í částicí proton o počá tečn í energii E0, tak po n interakcí bude N = ( iV c h) n 

nabi tých pionů, k teré ponesou energii (^)nE0 a zbytek počá teční energie E0 bude odne­
sen neu t rá ln ími piony 7r°, k teré vytvář í elektromagnetickou kaskádu. Energie na jeden 
nab i tý pion je tedy v p r ů m ě r u 

E, . ^ (1.15) 

Počet interakcí n c po t řebných k poklesu energie na krit ickou hodnotu energie (En = E*) 
bude rovna 

> ^ t ) . . . . (E„ 
n ° = M ^ = 0 ' 8 5 1 o H w J ' ( L 1 6 ) 

Prvn í interakce protonu nas t ává v atmosférické hloubce Xo 

X 0 = A I l n 2 , (1.17) 

kde Ai je interakční délka p r imárn ího protonu. Hloubka maxima spršky pro tento pri­
márn í proton bude 

X^ax = X0 + XAn (^^y (1.18) 

ovšem takto spočí tané X^ax je zhruba o 100 g • c m - 2 nižší oproti přesnějším simulacím 
a to v důsledku toho, že zanedbává generování e lektromagnet ické kaskády. Pro přesnější 
výpočet je n u t n é zahrnout i elektromagnetickou kaskádu 

*L* = Xl™ + Xo-K m(37V c h). (1.19) 

Elongation rate je pak u protonové spršky 

A p = A 7 + „ d = [ X 0 - A r l n ( 3 X c h ) ] . (1-20) 
d l o g 1 0 £ 0 

Hodnota A p je oproti A 7 nižší a podílí se na tom dva efekty: rostoucí počet X c h a 
rostoucí účinný průřez , což vede ke klesající h o d n o t ě X 0 [8]. 

Superpoziční model se zabývá interakcí j á d r a s nukleonovým číslem A a energií E0 

kosmického záření s atmosférou. Každý nukleon pak nese energii ^ a vy tvář í samostat­
nou spršku. Součet těch to samos ta tných spršek pak tvoří výslednou spršku a všechny 
spršky začínají ze s tejného bodu. Celková energie spršky E0 je pak 

E0 = 0 , 8 5 G e V ( X e + 2 5 X M ) , (1.21) 

kde Ne je poče t e lektronů, počet mionů obsažených ve spršce. Spršky vzniklé inter­
akcí jader mají oproti p ro tonovým sprškám při stejné celkové energii více mionů. Pokud 
mají nukleony, k teré iniciují spršku, méně energie, tak dochází k menš ímu p o č t u in­
terakcí a t í m p á d e m ztrácí mnohem méně energie v e lektromagnet ické kaskádě. Mez i 
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p o č t e m mionů vzniklých ve spršce z j á d r a o nukleonovém čísle A a p o č t e m mionů 
vzniklých z protonové spršky je závislost 

NA = NPÁ (1.22) 

Dále hodnota X je rovna 

•A (1.23) rnax 

Např . jestl iže spršku bude inicializovat železo Fe o A = 56, bude tato sprška obsahovat 
cca l ,8krá t více mionů a hloubka maxima spršky bude o cca 150 g • c m - 2 nižší než 
u protonové spršky pro všechny energie [8]. 

1.2.4 Monte Carlo simulace 
Jak bylo uvedeno v kapitole 1.2.2 a 1.2.3 Heit lerův a Hei t l e r -Mat thewsův model jsou 
zjednodušenými modely vývoje spršky. Nejsou tedy zcela přesné a jelikož počet čás­
tic obsažených ve spršce může přesahovat až 10 1 0 , je vhodnější použí t algoritmy pro 
simulaci jednot l ivých spršek na úrovni jejich p lného časticového obsahu. Spolehlivost 
simulací je omezena současnými znalostmi hadronových interakcí a t aké při vysokých 
energiích spršek roste doba v ý p o č t ů pomocí metody Monte Carlo. V současnost i pro 
simulaci spršek existují dva nej používanější nás t ro je a to C O R S I K A a C O N E X , k teré 
řeší tato omezení. Pomocí kombinace programu C O R S I K A a C O N E X lze dosáhnou t 
rychlých a 3D simulací rozsáhlých spršek [8, 9]. 

Program C O R S I K A (Cosmic Ray Simulations for Kascade) umožňuje simulovat in­
terakce a rozpady jader, hadronů , mionů, e lektronů a fotonů. Tento program je možné 
použí t až do energie 100 EeV. Se vzrůstaj ící energií velmi prudce roste doba výpoč tů . 
Tyto simulace poskytuj í informace o typu, energii, poloze, směru a době př í le tu sekun­
dárních částic, k teré vznikají b ě h e m spršky. Dalšími posky tnu tými informacemi je např . 
hloubka maxima spršky, longi tudinální profil spršky, zeni tový a az imutá ln í úhel . Hadro-
nové interakce lze popsat několika hadronovými interakční modely, např . V E N U S , 
Q G S J E T , D P M J E T , S I B Y L L či nejnovějším in te rakčním modelem E P O S . Program 
C O R S I K A se skládá ze 4 částí . P rvn í část se zabývá vstupem a výs tupem, rozpadem 
nestabi lních částic a z t r á t a m i energií způsobené ionizačními z t r á t a m i či magne t i ckým 
polem Země. D r u h á část se zabývá hadronovými interakcemi vysokoenerget ických jader 
s atmosférou, t ř e t í část též hadronovými interakcemi, ale na nižších energiích. Poslední 
část řeší interakce elektronů, poz i t ronů a fotonů. [10, 11]. 

D r u h ý m nás t ro j em je program C O N E X , k te rý využívá pouze jednorozměrnou si­
mulaci spršek a díky tomuto zjednodušení se značně zkrá t í doba výpoč tů . Informace 
získaná ze simulací je např . podélný profil spršky pro všechny částice z elektromag­
netické a hadronové kaskády. Výpoč ty probíhaj í pouze podél osy spršky, tedy není 
obsažena informace o bočn ím rozdělení spršky [12]. 

V diplomové práci je využíván nás t ro j C O N E X , k te rý je plně dostačují vzhledem 
k tomu, že se zabýváme jen podé lnými profily spršek a zejména pozicemi hloubky ma­
xima spršek. Použ ívanými interakčními modely jsou E P O S a S I B Y L L . Avšak fyzika 
interakčních mode lů vyžaduje dlouhé úsilí k p lnému pochopení a je nad rámec diplo­
mové práce popisovat detaily použi tých teoret ických p ř í s tupů . Některé aspekty mode lů 
E P O S a S I B Y L L budou zmíněny v kapitole 3.1. 
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Kapitola 2 

Detekce kosmického záření 
Observatoří Pierra Augera 

Observa toř Pierra Augera (PAO) o rozloze 3000 k m 2 se nachází v argent inské p a m p ě 
u městečka Malargue v provincii Mendoza a výs t avba prob íha la mezi léty 2000 až 
2008. J e d n á se o mezinárodní spolupráci , na k te ré se podílí 18 zemí a přes 400 vědců 
z více než 90 inst i tucí . Česká republika se stala členem v roce 1997 a na projektu se 
podílí oddělení astročást icové fyziky F Z U A V C R , Společná l abora to ř optiky U P a 
F Z Ú A V C R v Olomouci (SLO) a Matematicko-fyzikální fakulta Univerzity Karlovy. 
N a S L O byla vyrobena polovina zrcadel pro fluorescenční teleskopy a skupina se zabývá 
např . kalibrací fluorescenčních teleskopů. Dále se české instituce podíl í na moni torování 
atmosféry, což je důležité pro rekonstrukci a analýzu dat detekovaných spršek [13, 14, 

15]-
P A O byla postavena za účelem rozluštění záhady p ů v o d u částic s ex t rémní ener­

gií přilétávajících z vesmíru. V 90. letech 20. století to t iž existovaly dva pro t ichůdné 
výsledky dvou předních exper imen tů A G A S A a HiRes, kdy A G A S A byla tvořena po­
vrchovými detektory a HiRes naopak fluorescenčními detektory. Př i pozorování částic 
s energií nad 10 2 0 e V experiment HiRes pozoroval mnohem prudší ú t l u m toku částic 
než experiment A G A S A . Porovnání energetických spekter je znázorněno na obr. 2.1. 
P A O využívá hybr idní sys tém tvořený jak povrchovými, tak fluorescenčními teleskopy 
za účelem vysvětlení tohoto rozporu [16, 17, 18]. 

Cílem P A O je studium kosmického záření o nejvyšších energií, tj. energie nad 
~ 10 1 9 eV, jeho naměřené energetické spektrum zasahuje přes 10 2 0 eV. P A O nedávno 
prokázala, že takto energetické částice musí pocházet ze zdrojů mimo naši Galaxi i . Tok 
částic se vzrůstaj ící energií prudce klesá. Avšak studium těchto vysokoenerget ických 
částic je výzvou pro současnou vědu, jelikož částici o energii 10 1 9 eV detekujeme pouze 
1 na k m 2 za rok a částici o energii 10 2 0 eV dokonce pouze 1 na k m 2 za století . Proto je 
detekční pole velice rozsáhlé [13, 14, 15]. 

2.1 Observatoř Pierra Augera 
Detekce kosmického záření p rob íhá nepř ímo hybr idn ím sys témem, k te rý detekuje sekun­
dárn í částice ze spršky a využívá čerenkovské a fluorescenční teleskopy. V rozsáhlých 
detekčních polích můžeme naj í t t aké vodní čerenkovské detektory, scintilační a mionové 
detektory [5]. 

Hybr idní sys tém Observa toře Pierra Augera je složen ze 4 fluorescenčních detek­
to rů a 1660 pozemních de tek torů . Zařízení umožňuje spolehlivé určení směru letu a 
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log10(E) (eV) 

Obrázek 2.1: Porovnání toku částic při vysokých energií u exper imen tů A G A S A a 
HiRes. Energet ické spektrum vynásobeno E3. P ř evza to z [18]. 

mís t a dopadu spršky i určení její energie a časticového složení s vysokou přesnost í , 
ovšem oba dva typy de tek to rů využívají j iné principy detekce, k te ré budou popsány 
v následujících kapi tolách. Měření získané kombinací těchto dvou t y p ů te leskopů m á 
vysokou kvali tu, díky čemu lze získat přesnější informace o směru spršky než kdyby 
byl použi tý např . pouze povrchový detektor. Avšak výhodou povrchového detektoru 
je to, že měření p rob íhá prakticky neustá le , kdež to fluorescenční detektor může měř i t 
pouze v bezměsíčných nocích [19, 15]. Rozmís tění de tek to rů observatoře je znázorněno 
na obr. 2.2. 

Obrázek 2.2: Rozmís tění de tek to rů na Observatoř i Pierra Augera. Červeně označené 
čerenkovské detektory, modře fluorescenční detektory. P ř evza to z [20]. 

Observa toř o rozloze 3000 k m 2 se nachází ve výšce 1340 m až 1610 m nad mořem 
s p r ů m ě r n o u výškou 1400 m, což odpovídá hus to tě atmosféry 875 g • c m - 2 . 

Spršky kosmického záření detekované P A O můžeme rozdělit b u ď na vert ikální spršky, 
což jsou spršky se zeni tovým úh lem menš ím než 60°, a na horizontální spršky o zeni­
tovém úhlu mezi 60° až 80°. 
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2.2 Povrchový detektor 
V ý h o d o u povrchových de tek to rů (SD) je zejména to, že pracují neus tá le a sbírají data 
z celé plochy 3000 k m 2 . N a t é t o ploše je umís těno 1660 vodních čerenkovských detek­
torů , k teré jsou pravidelně rozmís těné 1,4 k m od sebe. Další výhodou SD je to, že se 
zvyšující energií spršky roste kvali ta měření [15]. 

Pr incipem čerenkovských de tek to rů je detekce Cerenkovova záření. J e d n á se o elek­
t romagnet ické záření, k teré je vyzařováno při p růchodu částice t r a n s p a r e n t n í m látko­
v ý m pros t řed ím rychlostí vyšší, než je rychlost světla v dané látce. Vyzařované kontinu­
ální spektrum se nachází v rozmezí vlnových délek od ultrafialové oblasti do viditelné 
oblasti (přibližně 420 nm). V infračervené či mikrovlnné oblasti se nachází zanedba te lné 
množs tv í emisí. Jestl iže se bude částice pohybovat rovnoměrně př ímočaře v lá tkovém 
prost ředí , dochází k lokální polarizaci po dráze nab i t é částice. Po p růchodu částice se 
polarizované molekuly vracejí do původn ího stavu a dojde k emisi e lekt romagnet ického 
záření. Pokud je rychlost částice větší než rychlost světla v d a n é m pros t ředí , mohou 
elektromagnet ické vlny spolu interferovat. Interference bude nas táva t pod úh lem O dle 
vztahu 

c o s 9 = - ^ , (2.1) 

kde P = - a n je index lomu daného látkového pros t ředí . Pod t ímto úh lem dochází 
ke kuželovi tému rozbíhání emi tovaného záření od d ráhy částice. SD reagují jak na 
elektromagnet ické, tak i na mionové složky spršky [21]. Cerenkovovo záření uvni t ř 
detektoru znázorněno na obr. 2.3. 

Obrázek 2.3: Cerenkovovo záření uvn i t ř čerenkovského detektoru. P ř evza to z [21]. 

N a obr. 2.4 je znázorněna stavba povrchového detektoru na P A O , k te rý se skládá 
z nádrže o p r ů m ě r u 3,6 m a výšce 1,2 m a je vyplněn 12 tisíci l i t ry velmi čisté vody. 
Uvni t ř nádrže jsou umís těné 3 fotonásobiče P M T (viz obr. 2.3), k teré zaznamenávaj í 
Cerenkovovo záření a díky výšce povrchového detektoru jsou SD citlivé na vysokoener-
getické fotony, k teré se rozpadaj í na pá r elektron-pozitron. Každý SD je s a m o s t a t n á 
nezávislá jednotka, obsahuje baterii a solární panel. Detektor se skládá dále z proce­
soru, G P S an tény (přijímač) a te lekomunikační an tény (rádiový vysílač a př i j ímač) . 
Avšak SD pod léhá velmi ná ročným p o d m í n k á m prost ředí , ve k terých je umís těn (velké 
tep lo tn í výkyvy, vlhkost a prach) a proto jsou n u t n é pravidelné údržby [15]. 
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Obrázek 2.4: Stavba povrchového detektoru. P ř evza to z [7]. 

2.3 Fluorescenční detektor 
Fluorescenční detektor poskytuje velmi přesné s tanovení podé lného profilu sp r šky 
tj. jakousi fotografii spršky podé l celé její d ráhy v atmosféře. Velkou nevýhodou fluo­
rescenčních de tek to rů (FD) je ovšem to, že zaznamenávaj í vývoj spršky pouze v bezmě-
síčné noci asi 13 % celkového času. Po obvodu observatoře jsou umís těné 4 fluorescenční 
detektory a jsou j im i Los Leones (zobrazen na obr. 2.5), Los Morados, Loma Amar i l l a 
a Coihueco. Každý fluorescenční detektor je složený ze 6 nezávislých fluorescenčních te­
leskopů (FT)(viz obr. 2.6) umís těných v kl imat izované budově. Zorné pole každého F T 
je 30° x 30° v azimutu a elevaci. Nejmenší elevace je min imálně 1,5° nad horizontem. 
Díky t é to kombinaci dokáže 6 F T pokrý t 180° zorné pole. 

Obrázek 2.5: Budova fluorescenčního detektoru Los Leones (bezpečnostní clona odkryta 
z důvodu údržby) . P řevza to z [22]. 

Pr incip fungování F D je následující: fluorescenční světlo je emi továno v ultrafialové 
oblasti, v rozsahu 300 — 430 nm, převážně elektromagnetickou složkou spršky. Dochází 
k interakci spršky sekundárn ího kosmického záření s molekulami dusíku v atmosféře, 
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v k teré se excitují a nás lednou deexcitací vznikají fluorescenční fotony. Produkce emi­
tovaných fluorescenčních fotonů je ú m ě r n á energii obsažené ve spršce. Tento princip 
detekce vede k velmi p řesnému stanovení energie částice p r imárn ího kosmického záření. 
F D dále měří podélný vývoj spršky, ze k te rého lze s velmi dobrou přesnost í stanovit 
pozici maxima spršky X m a x [22]. 

Obrázek 2.6: Stavba fluorescenčního detektoru s 6 fluorescenčními teleskopy. P ř evza to 
z [22]. 

Mez i základní prvky fluorescenčního teleskopu (viz obr. 2.7) pa t ř í vs tupn í okénko, 
k teré je b ě h e m dne či špa tného počasí v noci (déšť, silný ví tr) zakry té bezpečnos tn í 
clonou. Dále opt ický sys tém F T tvoří v s tupn í apertura s U V filtrem, korekční prstenec, 
segmentované zrcadlo, z něhož je světelný signál koncetrovaný na kameru s fotonásobiči. 

Obrázek 2.7: Optické prvky fluorescenčního teleskopu na Coihueco. P řevza to z [7]. 

U V filtr u vs tupn í apertury absorbuje viditelnou oblast vlnových délek. Pokud by 
nebyl umís těn filtr, došlo by ke z t r á t ě fluorescenčního signálu v šumu fotonů z oblasti 
vidi telných vlnových délek, čili filtr zvyšuje poměr signálu k šumu pro měřené vlnové 
délky. Propustnost filtru dosahuje více než 50 % pro oblast vlnových délek 310 — 390 nm 
a 80 % pro vlnové délky 330 — 380 nm [15]. 
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Ve vnější části kruhové clony je umís těn korekční prstenec, k te rý eliminuje sférickou 
aberaci a komu. Korekční prstenec o vn i t řn ím poloměru 850 m m a vnějším poloměru 
1100 m m je segmentován z důvodu zjednodušení jeho výroby, snížení hmotnosti a je 
složen z 24 segmentů. Zároveň slouží k tomu, aby byly zachovány vlastnosti Schmidtovy 
apertury, kdy clona teleskopu je dvo jnásobná s využ i t ím korekčního prstence [22, 15]. 

Jelikož je plocha p r imárn ího zrcadla 13 m 2 , je segmentováno, a to za účelem snížení 
hmotnosti a celkové ceny zrcadla. Segmenty zrcadel tvoří buď 60 hexagonálních skle­
něných zrcadel, na k terých je vakuově nanesena reflexní vrstva a nachází se na F D 
Coihueco a Loma Amar i l l a , nebo je segmentované zrcadlo složeno ze t ř í různých veli­
kostí 36 obdélníkových hliníkových zrcadel, k te ré se nachází na F D Los Leones a Los 
Morado. Odrazivost u hexagonálních zrcadel dosahuje až 90 % při vlnové délce 370 nm 
[22, 15]. 

Kamera s fotonásobiči (znázorněna na obr. 2.8) je složená z matice o 440 pixelů 
(22 x 20). Sprška kosmického záření aktivuje na t é t o matici dané pixely. Jsou zde vy­
užívány fotonásobiče, k teré jsou tvořeny šes t ihrannými trubicemi o p r ů m ě r u 40 mm 
( P M T ) a každá trubice funguje jako jeden fotonásobič. Trubice fotonásobiče je os-
mis tupňová a vysoké napě t í k zesílení signálu zajišťuje vysokonapěťový dělič. P řed 
fotonásobičem je umís t ěna fotokatoda, k t e rá dosahuje kvantové účinnost i 25 % pro 
vlnové délky v rozsahu (350-400) nm. Pokud budeme mít bezměsíčnou noc, bude in­
dukovaný proud na každém fotonásobiči přibl ižně 0,8 /iA [22, 15]. 

Elektronika F T musí mí t velký dynamický rozsah (kvůli měření fluorescence) a 
nominální zisk je nastaven na cca 5 • 10 4. Každý P M T je pak př ipojený k dis t r ibuční 
desce, kdy na jednu desku je př ipojených 44 P M T . Signál je nás ledně digital izován 
pomocí tzv. front-end elektroniky. K e každému teleskopu je pak př ipojen počí tač M P C 
a pomocí rozhraní Fi reWire jsou data přenesena z front-end elektroniky. V posledním 
kroku jsou data pomocí rozhraní L A N přenesena na centrální poč í tač , tzv. E y e P C , kde 
jsou následně uložena na p e v n é m disku [15]. 

Obrázek 2.8: Kamera fluorescenčního detektoru. P ř evza to z [22]. 

Simulace optického sys tému jsou prováděny pomocí Geant 4 a simulací Monte Carlo 
pro vznik záření a šíření světla. Šíření fotonů popisujeme pomocí odrazu, lomu, Raylei-
ghovým rozptylem a absorpcí ; optické pros t ředí pak indexem lomu, absorpční délkou a 
koeficienty odrazivosti, a to vše jako funkce vlnové délky. Výsledky dat jsou v souladu 
s konstrukcí optického detektoru, k teré Geant4 správně předpověděl [22]. 
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A b y bylo možné provést přesnou rekonstrukci spršky, je n u t n é provést kalibraci. 
Kalibrace spočívá v tom, že na vs tupn í aperturu se umís t í tzv. buben (drum) o p r ů m ě r u 
2,5 m a hloubce 1,4 m, ve k t e r ém je umís těn pulzní zdroj U V L E D světla o vlnové délce 
365 nm (viz obr. 2.9). Světlo je pak následně o boky bubnu rozptýleno po celém objemu. 
Nad každý pixel d o p a d á stejný světelný tok a zjišťuje se odezva každého pixelu. Díky 
tomuto lze zkalibrovat každý pixel a kalibrace fluorescenčních te leskopů p rob íhá ideálně 
jednou za rok. Dále je ke kalibraci bubnu možné použí t laser o vlnové délce 355 nm, 
k te rý je umís těn několik k m od F T a svisle míří do atmosféry, kde dochází k převážně 
Rayleighovu rozptylu na molekulách atmosféry a nás ledná fluorescence je pozorována 
fluorescenčními teleskopy [15]. 

Obrázek 2.9: Kalibrace fluorescenčního teleskopu. P řevza to z [22]. 

V poslední době se od kalibrace bubnem ovšem upustilo a skupina při S L O vyvíjí 
zcela nový způsob absolutn í kalibrace. 

2.4 Další detekční zařízení Observatoře Pierra Au-
gera 

Kromě povrchových a fluorescenčních de tek to rů jsou na P A O umís těné další zařízení. 
Jedny z nej důležitějších jsou zařízení pro moni torování atmosféry, jelikož se a tmosféra 
dá využí t jako obrovský kalorimetr a pro přesnou kalibraci de tek to rů je p o t ř e b a zná t 
její ak tuá ln í stav. N a obr. 2.10 jsou znázorněny další zařízení na P A O . U každého 
fluorescenčního detektoru je umís těn Lidar, infračervená kamera (detekce oblačnosti) 
a meteorologická stanice. U F D Coihueco a Los Morados je umís těn Aerosol Phase 
Function ( A P F ) a na Los Leones umís těn Horizontál Attenuation Monitor ( H A M ) a 
(Ph/F)otometr ic Robot íc Atmospheric Monitor ( F R A M ) . Dále je v poli mezi povrcho­
vými detektory umís těn Central Laser Facili ty ( C L F ) , eXtreme Laser Facili ty ( X L F ) 
a Bal loon Launching Station (BLS) . 

Lidar slouží pro kalibraci a tmosféry nad F D a využívá N d : Y L F laser o energii 0 , l m J 
a vlnové délce 351 nm. Pomocí detekce rozptýleného záření od aerosolů v atmosféře 
vypoč í tává ú t l u m měřeného signálu F D [15]. 
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Obrázek 2.10: Další zařízení na Observatoř i Pierra Augera. P řevza to z [15]. 

A P F měří rozptyl fluorescenčního a Cerenkovova světla v atmosféře. Rozptylové 
úhlové rozlišení lze odhadnout na základě velikosti a t v a r ů aerosolů [15]. 

Zařízení H A M monitoruje horizontální ú t l u m v atmosféře. N a Coihueco je insta­
lovaná výbojka , k t e rá směřuje na 45 k m vzdálený Los Leones, na k t e r ém se měří 
horizontální ú t l u m na pě t i vlnových délkách v rozmezí 350 nm až 550 nm [15]. 

F R A M je dalekohled o p r ů m ě r u zrcadla 0,3 m, zkoumá gama záblesky a monitoruje 
atmosféru pomocí pomocí vybraných neproměnných hvězd [15]. 

Testovací lasery C L F a X L F využívají vlnovou délku 355 nm, k t e rá leží v oblasti 
U V dusíkového fluorescenčního světla o vlnových délkách 337 nm a 357 nm. Maximáln í 
energie laserového pulzu je 7 m J , což je ekvivalent 100 E e V spršky. Používají se k měření 
optických hloubek profilu aerosolů, k teré pak jsou využívány při rekonstrukci spršky 
fluorescenčními detektory [15]. 

2.5 Rekonstrukce spršky kosmického záření 
Díky využi t í hybr idní konstrukce (viz obr. 2.11) a současného použi t í naměřených dat 
z fluorescenčních i povrchových de tek torů , lze spršku přesněji rekonstruovat a získat 
tak důležité informace o jejích vlastnostech. Již s využ i t ím úda jů jednoho zasaženého 
povrchového detektoru můžeme stanovit přesnější geometrickou rekonstrukci než jen 
při použi t í dat fluorescenčních teleskopů. Každý SD m á svoji polohu v poli de tek to rů 
a zaznamenává se čas dopadu čela spršky na detektor. Tyto údaje jsou klíčové pro 
zpřesnění rekonstrukce fluorescenčními teleskopy [15, 22]. 
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Obrázek 2.11: Rekonstrukce spršky. P řevza to z [15]. 

Geometr ická rekonstrukce spršky je znázorněna na obr. 2.12. 

Obrázek 2.12: Geometr ická rekonstrukce spršky pomocí fluorescenčního teleskopu. Pře ­
vzato z [22]. 

Nejprve je n u t n é stanovit rovinu mezi sprškou a detektorem S D P (Shower Detec-
tor Plane). Pokud čelo spršky Si projde v čase ÍQ bodem roviny kolmé k nejbližšímu 
fluorescenčnímu teleskopu i ? p , tak v čase ti dorazí signál k i-té pozici na kameře . Tuto 
spršku pozoruje fluorescenční teleskop pod úh lem xi a lze j i popsat následující rovnicí 

ti = to + ^ t a n ( ^ p ) . (2.2) 

Ovšem při rekonstrukci se využívají pouze impulsy s p o m ě r e m signálu k šumu, k terý 
je > 5 [15, 22]. 

Jestl iže je z n á m a geometr ická rekonstrukce spršky, můžeme stanovit energii spršky 
ze závislosti množs tv í naměřeného fluorescenčního světla F T a atmosférické hloubky. Je 
nu tné zahrnout ú t l u m světla mezi sprškou a detektorem a dále odděli t fluorescenční, 
Cerenkovovo a rozptýlené světlo. Jelikož v zorném poli fluorescenčního teleskopu se 
nenachází celý profil spršky, je n u t n é využí t Gaisser-Hillasovu fitovací funkci 

d / ; \ f X-X0 

k te rá popisuje energetické z t r á ty (4§) v závislosti na atmosférické hloubce X. Integrál 
Gaisser-Hillasovy funkce pak udává celkovou kalorimetrickou energii Eca\. Abychom 
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získali celkovou energii spršky E$ je n u t n é provést korekci i na neviditelnou energii 
odnášenou neutriny či vysokoenerget ickými miony [15, 22]. 

Rekonstrukce povrchovými detektory p rob íhá pomocí určení času dopadu čela spršky 
na jednot l ivé SD (viz obr. 2.14) a již z časového profilu p r ů b ě h u lze stanovit geometrii 
spršky, tj. směr a velikost spršky (např . sprška kosmického záření o energii 10 E e V se 
rozprost ře na ploše větší než 25 k m ) [15]. 

stations 
•"I 

x, 

Obrázek 2.13: Rekonstrukce spršky povrchovým detektorem. P řevza to z [15]. 

Obrázek 2.14: Dopad spršky na povrchové detektory. Nejprve sprška dopadla na žluté 
detektory a pos tupně se šířila směrem na červené detektory. P řevza to z [15]. 

Celo spršky znázorněné na obr. 2.13 se pohybuje rychlostí světla c, v čase ti dopadne 
na i-tý detektor, jehož pozice je x\, časový vývoj lze popsat dle 

c(ti - t0) = | f s h - Xi\, (2.4) 

kde črj a ä;sh popisují počá tečn í čas a polohu spršky [15]. 
Směr (rovinu) spršky a lze vypoč í t a t jako 

\Xsh *̂ gr| 

kde £ g r je mís to dopadu spršky na zem [15]. 
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2.6 Vybrané výsledky Observatoře Pierra Augera 
J e d n í m z největších cílů Observa toře Pierra Augera je proměření energetického spektra 
nej vyšších energií a to s velkou přesnost í . Nej novější výsledek energetického spektru na 
P A O z roku 2021 je zobrazen na obr. 2.15. Energet ický p r á h byl snížen na 10 1 5 eV a 
celkově bylo nově na těch to nízkých energií použ i to 123 159 událost í , k teré byly sbírané 
od června 2012 až do prosince 2017. Energie ko tn íku byla stanovena na -E a i lcie = (5,0 ± 
0,1 ± 0 , 8 ) • 10 1 8 eV, kde 0,1 označuje statistickou chybu a 0,8 systematickou chybu. Dále 
měření stanovilo spekt rá ln í index 7 , k te rý označuje tempo poklesu toku částic s energií 
(dle 0 ~ E-1). Mez i kolenem a kotn íkem je 71 = (3,283 ± 0,002 ± 0,10) a dochází tam 
ke strmější změně spektra oproti změně za kotníkem, kde je 7 2 = (2,54 ± 0,003 ± 0,05) 
[23]. V kapitole 1.1.1 byly 7 faktory převza ty z [1] a jejich hodnoty byly pro oblast 
mezi kolenem a kotn íkem 7 = 3,0 a v kotn íku 7 = 2,69. Tyto hodnoty se liší od měření 
P A O . Ovšem nejnovější hodnoty naměřené P A O jsou přesnější. 
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Obrázek 2.15: Energet ické spektrum (vynásobené E3), oficiální výsledek P A O z roku 
2021. P ř evza to z [23]. 

Mez i další důležité výsledky P A O pa t ř í studium chemického složení kosmického 
záření. Zajímavé je, že když se pod íváme na tok vysokoenerget ických částic na obr. 
2.16, kde jsou vykresleny př íspěvky jednot l ivých jader p r imárn ího kosmického záření 
k celkovému toku (A je nukleonové číslo). Lze pozorovat, že s přibývající energií se 
posouvá časticové složení, tj. spektrum bude " t ěžknou t " . Zat ímco na nižších energiích 
přev ládá A = 1, tedy proton, s rostoucí energií začnou přev láda t prvky o nukleonovém 
čísle mezi 23 až 38. N a nejvyšších energií se bude jednat dokonce o j á d r a s nukleonovým 
číslem A > 39. Obrázek je teore t ickým modelem, jak lze výsledné energetické spektrum 
popsat, nikoli p ř í m ý m měřen ím jednot l ivých komponent spektra [24]. 
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Obrázek 2.16: Časticové složení kosmického záření na nejvyšších energiích, oficální vý­
sledek P A O z roku 2021. P ř evza to z [24]. 

Dalš ím výsledkem P A O je pozorování velkoškálové anizotropie kosmického záření. 
Obr. 2.17 popisuje tok kosmického záření pro energie nad E > 8 E e V . Upros t řed je 
znázorněn s t řed naší Galaxie. Napravo v přibližné vzdálenost i 125° od s t ředu Galaxie 
se nachází oblast, ze k te ré př i lé tává mnohem více částic a protože oblast leží mimo 
rovinu Galaxie, p ředpok ládáme , že tyto částice musí mí t původ mimo Galaxi i , tedy jde 
o důkaz ext ragalakt ického p ů v o d u částic [25]. 

60° 

30° 

I 3Ú0°\ ^ 2 4 0 ° 180° 12-0° / 60° i 

-60° 

0.375 Flux [km 2 sr 1 yr 1] 

Obrázek 2.17: Velkoškálová anizotropie pro energie nad E > 8 E e V . Červeně je zná­
zorněn přeby tek toku částic, modře pak úby tek toku. Oficiální výsledek P A O z roku 
2019. P ř evza to z [25]. 
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Jako poslední vybraný oficiální výsledek uvád íme vyčíslení změn s t řední hodnoty 
( X " m a x ) pro událos t i s energií nad 10 1 8 ' 7 eV v závislosti na poloze na obloze, k te ré je 
zobrazeno na obr. 2.18. V Galakt ické rovině maj í detekované spršky s t řední maximum 
posunuto k nižším h o d n o t á m ( X m a x ) (maximum je p r ů m ě r n ě dále od povrchu Země), 
za t ímco mimo Galaktickou rovinu se j e d n á o posun k vyšším h o d n o t á m ( X m a x ) . Jak 
uvádíme podrobněj i v kapi tolách 3 a 4, posun k nižším h o d n o t á m ( X m a x ) znamená , že 
částice jsou v p r ů m ě r u těžší. Z Galakt ické roviny tak př i lé tá na Zemi více těžkých částic 
než z oblasti mimo naši Galaxi i . Magnet ické pole naší Galaxie tak viditelně ovlivňuje 
časticové složení kosmického záření [26]. 

Galactic Longitude 

Obrázek 2.18: M a p a popisující relat ivní složení kosmického záření pro energie nad 
10 1 8 ' 7 eV. Modře znázorněné lehké částice, červeně těžší. Oficiální výsledek P A O z roku 
2021. P ř evza to z [26]. 

2.7 Další experimenty kosmického záření 
Dalš ím projektem zabývaj ícím se kosmickým zářen ím byl experiment A G A S A (Akeno 
Giant A i r Shower Array) , k te rý také zkoumal původ vysokoenerget ických částic. Na­
cházel se na rozlehlé ploše 100 k m 2 v Japonsku a by l složen z l i l pozemních de tek to rů 
rozmístěných 1 k m od sebe a dále zde bylo rozmís těno 27 de tek to rů pro detekci mionů 

[16]-
Projekt HiRes (The High Resolution F ly ' s Eye) v U S A vznik l t aké za cílem obje­

vit zdroje a urychlovací mechanismy, pomocí k terých je částice urychlena na nejvyšší 
energii. HiRes monitoroval oblast 3000 k m 2 pomocí 2 fluorescenčních de tek torů , sbíral 
okolo 300 událost í ročně s energiemi nad 10 1 9 eV. N a HiRes 1 se nacházelo 21 zrca­
del o p r ů m ě r u 3 metry, na HiRes 2 bylo 42 zrcadel a v ohnisku každého zrcadla byl 
fotonásobič o p r ů m ě r u 40 m m [17]. 

Mez i současné akt ivní experimenty pa t ř í k romě Observa toře Pierra Augera také 
Telescope Ar ray (TA) . Telescope Array se nachácí v pouš t i M i l i a r d County v Utahu a 
funguje od roku 2007. Tato observatoř se zabývá vysokými energiemi kosmického záření 
nad 10 1 8 eV. N a ploše 762 k m 2 je umís těno přes 500 pozemních scintilačních de tektorů , 
jenž jsou rozmís těné v mřížce 1,2 k m od sebe. Dále jsou zde v t ro júheln íku o obvodu 
30 k m umís těné 3 fluorescenční detektory, z nichž se každý skládá z 12-14 teleskopů. 
Rozšíření T A L E (Telescope Ar ray Low Energy) umožňuje pozorování kosmického záření 
na nižších energ iích, tj. 3 • 10 1 6 eV. Cílem projektu T A R A (Telescope Array R A D A R ) 
je snaha detekovat kosmické záření pomocí r ada rů . V l n y vyslané z upraveného vysílače 
jsou rozptýleny atmosférickou ionizací, kterou způsobuje kosmická sprška a nás ledně 
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jsou sbírány digi tálními radiovými přij ímači. V ý h o d o u tohoto projektu m á být zejména 
to, že dokáže sbíra t data 24 hodin denně a není omezen jako fluorescenční detektory 
na bezměsíčné noci [27]. 
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Kapitola 3 

Simulace spršek kosmického záření 
s ohledem na maximum spršky 
v atmosféře 

Cílem t é t o část i diplomové práce je zjištění, j a k ý m způsobem se vyvíjí distribuce pozic 
maxima spršky X m a x v závislosti na energii a typu pr imárn í částice. Nasimulované vý­
sledky pomocí dos tupných nových verzí interakčních modelů E P O S a S I B Y L L jsou také 
porovnány s měřen ím na Observatoř i Pierra Augera. Dalš ím cílem je zkoumání odliš­
nost í předpovědí různých mode lů jádro- jaderných interakcí právě s ohledem na pozici 
maxima spršky. 

3.1 Interakční modely EPOS a SIBYLL 
Jelikož intenzita částic na vysokých energiích je velice nízká a protože pouze z na­
měřených dat nelze urči t všechny vlastnosti p r imárn í částice, používají se pro studium 
kosmických spršek Monte Carlo simulace. Použi tými in terakčními modely pro po t řeby 
t é t o práce byly E P O S - L H C a S I B Y L L 2.3d. Tyto modely simulují hadronové interakce 
a využívají odlišných p ř í s t u p ů aplikovaných na Q C D (kvantová chromodynamika) a 
liší se t aké různými p ředpok ládanými úč innými průřezy a jejich závislostmi na energii. 
Různé teoretické p ř í s tupy v použi tých modelech se odráží t aké na dalších klíčových 
parametrech jaderných interakcí jako je mult ipl ici ta či elasticita srážek. Zkoumáním 
srážek na urychlovačích a ve sprškách kosmického záření můžeme nás ledně ladit mo­
dely interakcí a hadronizace [28, 29, 30]. 

In terakční model E P O S pomocí metody Monte Carlo simuluje nejen interakce pro­
tonů a těžkých iontů na urychlovačích, ale lze jej využí t i pro simulaci spršek kosmic­
kého záření. Tento model vychází z výsledků urychlovače L H C , k te rý poskytl informace 
o hadronových srážkách p-p, p - P b či P b - P b a je založený na partonech a pomeronech. 
Př i interakci hadron-hadron bude účinný průřez záviset na P D F (par tonová dis t r ibuční 
funkce). P D F je odvozena z poruchové Q C D a z měření h lubokého nepružného rozptylu 
[28, 29]. 

Zpočá tku byl interakční model S I B Y L L založen na duá l pa r tonovém a minijet mo­
delu a snažil se popsat měření ISR (Intersecting Storage Ring) či SppS v C E R N U nebo 
Tevatron ve Fermilabu. Současný S I B Y L L je založen na dopředné fyzice srážek v urych­
lovači L H C a na velmi p řesném měření celkového a nepružného účinného průřezu. Ener­
gie srážek v urychlovačích dosahuje až hodnoty \/S = 13 TeV. Současný S I B Y L L 2.3d 
je k romě dat p -p z L H C na laděn i na data ze srážkových exper imen tů využívajících 
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pevných te rčů a to zejména srážek p - C , 7r-p či tt-C. Tento model se snaží vysvět­
lit hlavní rysy hadronové produkce částic, zabývá se nejen hadronovými interakcemi, 
ale i interakcemi mezi různě těžkými jádry, jelikož p r imárn í částice kosmického záření 
může být až železo, naopak v sekundárn ím kosmickém záření převažují lehké prvky 
a hadrony. T v r d é hadronové interakce jsou založeny na poruchové Q C D . Distribuce 
p a r t o n ů pod léhá P D F . U tzv. měkkých interakcí dochází k výměně vi r tuálních částic 
pomeronů a reggeonů [30]. 

Pokud s rovnáme rozdíl s t ředních pozic maxima spršky ( X m a x ) pro modely E P O S -
L H C a S I B Y L L 2.3d s předeš lým modelem S I B Y L L 2.1 (viz obr. 3.1), plnou čárou je 
zobrazen proton a přerušovanou Fe, tak mezi modely E P O S - L H C (zeleně) a S I B Y L L 
2.3d (červeně) je rozdíl cca 10 g • c m - 2 pro proton, kdy S I B Y L L 2.3d dává vyšší hodnoty 
( X m a x ) . N a vyšších energiích je pak rozdíl mezi modely ješ tě n e p a t r n ě o něco vyšší. I pro 
Fe jsou hodnoty ( X m a x ) modelu S I B Y L L 2.3d vyšší, avšak jen o cca 5 g • c m - 2 . Naopak 
ve srovnání modelů S I B Y L L mezi verzemi 2.3d a předchozí 2.1, u současné verze 2.3d 
je hodnota A X m a x v rozmezí 10 — 20 g • c m - 2 (s rostoucí energií se zvyšuje A X m a x ) . 

Obrázek 3.1: Predikce rozdílů s t ředních hodnot ( X m a x ) mode lů E P O S - L H C (zeleně) 
a S I B Y L L 2.3d (červeně) ve srovnání s modelem S I B Y L L 2.1 pro p (plná čára) a Fe 
(přerušovaná čára) na nejvyšších energiích. P řevza to z [30]. 

Porovnáme-l i rozdíl s t ředních pozic maxima spršky pro p a Fe ( A X m a x ) znázorněné 
na obr. 3.2, tak s rostoucí energií se tento rozdíl nejprve prudce zmenšuje až po energii 
10 1 7 eV, kdy začne být pokles pozvolný. Dále s rostoucí energií se zvyšuje rozdíl mezi 
jednot l ivými modely S I B Y L L 2.3d (vyšší hodnoty A X m a x ) a E P O S - L H C , kdy rozdíl 
mezi t ěmi to modely na energii 10 2 0 eV dosahuje hodnoty cca 6 g • c m - 2 . 

Pro šířku distribuce X m a x <Jxm a x ( y i z °br- 3.3) lze pozorovat, že s rostoucí energií 
p r imárn í částice o"xm a x klesá. Pro model S I B Y L L 2.3d a proton jsou hodnoty vyšší 
o cca 5 g • c m - 2 oproti E P O S - L H C . U Fe jsou hodnoty o"xm a x P r o model S I B Y L L 2.3d 
nepa t rně vyšší, avšak oproti p je u Fe pokles <7xmax s energií velmi pozvolný. 
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Obrázek 3.2: Rozdíl predikcí s t ředních hodnot ( X m a x ) p a Fe pro jednot l ivé modely 
E P O S - L H C (zeleně) a S I B Y L L 2.3d (červeně). P řevza to z [30]. 
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Obrázek 3.3: Závislost šířky distribuce <Jxm a x pro p a Fe a modely E P O S - L H C (zeleně) 
a S I B Y L L 2.3d (červeně) ve srovnání s daty naměřenými na Observatoř i Pierra Augera 
z roku 2019 (šedě). P řevza to z [30]. 

V následující podkapitole 3.2 se budeme soustředi t na nezávislé porovnán í před­
povědí mode lů E P O S - L H C a S I B Y L L 2.3d pro různé typy pr imárn ích částic a na po­
rovnání s naměřenými daty na P A O . Budeme používat vlas tní s amos t a tně provedené 
simulace. 

3.2 Simulace pozice maxima spršky pomocí pro­
gramu C O N E X 

3.2.1 Nastavení simulací 
Spršky kosmického záření byly v t é to práci nas imulovány v s imulačním nás t ro j i C O N E X 
ve verzi 2r7.50 pomocí interakčních modelů E P O S - L H C a S I B Y L L 2.3d. Celkově tak 
byly nas imulovány 2 sady simulací po 500 sprškách pro p r imárn í částice proton, He, N a 
Fe pro 10 různých energií v rozmezí 10 1 5 ' 5 eV až 10 1 9 ' 5 eV. Zenitový úhel simulovaných 
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spršek kosmického záření, k te rý se v simulacích nenastavoval, by l tak ve výsledných 
souborech roven pro každou spršku výchozí hodno tě 60°. P ř i tomto zeni tovém úhlu 
již dochází k p lnému rozvinu spršek nad zemským povrchem. Celkově tak bylo nasi­
mulováno na 80 000 spršek kosmického záření. Žádná další nas tavení nebyla použi ta . 
Nasimulované spršky kosmického záření byly zpracovány pomocí programu R O O T [31]. 

3.2.2 Distribuce pozic maxima spršky 
Pro každou simulaci p r imárn í částice p, He, N , Fe a zvolených 10 pr imárn ích energií 
v rozsahu 10 1 5 ' 5 eV až 10 1 9 ' 5 eV a oba interakční modely E P O S a S I B Y L L se určila 
hodnota pozice maxima spršky X m a x s využ i t ím Gaisser-Hillasovy fitovací funkce (2.3) 
aplikované na podélný profil energetických z t rá t . Hodnota X m a x pak byla vynesena 
do histogramu závislosti četnost i hodnot maxima spršky při dané energii pro danou 
částici (viz Př í loha A , obr. A . 1 - A . 8 ) a z daného histogramu se následně určila s t řední 
hodnota pozice maxima spršky (Xmax). Výčet hodnot ( V m a x ) , chyby s t řední pozice ma­
xima spršky <7(xm a x) a šířka distribuce pozice maxima spršky o"xm a x je uveden v Příloze 
B , tabulka B . 1 - B . 4 . 

N a obr. 3.4 jsou znázorněné pozice X m a x pro E P O S a S I B Y L L pro proton jako 
pr imárn í částici při vybraných energiích. O b d o b n ě dos táváme p o d o b n é obrázky pro He 
(viz obr. 3.5), N (viz obr. 3.6) a Fe (viz obr. 3.7). Lze pozorovat, že s t řední hodnota 
(Xmax) se posouvá směrem k vyšším h o d n o t á m s rostoucí energií p r imárn í částice a 
roste přibližně stejně rychle pro všechny typy částic. Šířka distribuce X m a x s rostoucí 
energií nejprve klesá rychle a od cca 10 1 7 eV je pokles s energií pomalejší . Podrobnějš í 
diskuze bude dále. 
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Obrázek 3.4: Četnos t pozic Xmax pro p pro 10 zvolených energií. Vlevo model E P O S , 
vpravo model S I B Y L L . 
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Obrázek 3.5: Če tnos t pozic Xn 

vpravo model S I B Y L L . 
pro He pro 10 zvolených energií. Vlevo model E P O S , 
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Obrázek 3.6: Če tnos t pozic Xn 

vpravo model S I B Y L L . 
pro N pro 10 zvolených energií. Vlevo model E P O S , 
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Obrázek 3.7: Četnos t pozic X m a x pro Fe pro 10 zvolených energií. Vlevo model E P O S , 
vpravo model S I B Y L L . 

Pokud vykresl íme pro danou energii histogram X m a x pro jednot l ivé p r imárn í částice 
(viz obr. 3.8 pro model E P O S a obr. 3.9 pro model S I B Y L L ) , lze pozorovat, že hodnota 
X m a x pro Fe je nižší než pro p, obecně lze konstantovat, že s ros toucím nukleonovým 
číslem A se X m a x posouvá k nižším h o d n o t á m , což předpovída l vztah 1.23. Dále lze 
pozorovat, že se zvyšujícím se A se šířka distribuce zmenšuje, tedy že distribuce pro 
Fe je nejužší a jednot l ivé hodnoty X m a x jsou zastoupeny s větší četnost í oproti p, kdy 
je šířka distribuce daleko větší a tedy jednot l ivé hodnoty X m a x se vyskytuj í s menší 
četnost í . 
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Obrázek 3.8: Če tnos t X m a x pro p r imárn í částice p, He, N , Fe pro model E P O S . Celkově 
nasimulováno 1000 spršek pro každou pr imárn í částici při dané energii. 
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Obrázek 3.9: Četnos t X m a x pro p r imárn í částice p, He, N , Fe pro model S I B Y L L . 
Celkově nas imulováno 1000 spršek pro každou pr imárn í částici při dané energii. 
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Podrobněj i je <7xmax s t udována na obr. 3.10, ze k te rého je vidět , že hodnoty šířky 
distribuce šířky distribuce <7xmax pro p a Fe odpovídaj í výs ledkům z [30] vykreslených na 
obr. 3.2, tedy že s rostoucí energií u p dochází k p rudš ímu poklesu o"xm a x až do energie 
cca 10 1 7 — 10 1 8 eV. U Fe je tento pokles pozvolnější. Chyba o"xm a x nas imulovaných 
distr ibucí není na obr. 3.10 vykreslena, poč í ta la by se za využit í č tv r t ého momentu 
distribuce X m a x a vzhledem k p o č t u nasimulovaných dat v jednot l ivých binech by byla 
s rovnate lná se statistickou chybou <Jxm a x určené z dat. 

Obrázek 3.10: Závislost šířky distribuce o"xm a x

 n & logaritmu energie p a Fe pro mo­
dely E P O S (červeně) a S I B Y L L (modře) . Šířka distribuce pro naměřené hodnoty na 
P A O znázorněna křížky. Nasimulované hodnoty dle mode lů E P O S a S I B Y L L proloženy 
i lus t račním ritem (polynom 2. s tupně) . 

3.2.3 Srovnání modelů E P O S a S I B Y L L 
Pokud zakreslíme do jednoho histogramu pozici s t ředních hodnot ( X m a x ) dané p r imárn í 
částice pro jednot l ivé energie interakčních mode lů E P O S a S I B Y L L , lze porovnat, jak 
se tyto dva modely v simulacích liší. Z obr. 3.11 můžeme usoudit, že přes původn í 
očekávání se tyto dva modely ve s t řední hodno tě ( X m a x ) nakonec příliš neodlišují . Pro 
proton model S I B Y L L dosahuje n e p a t r n ě vyšších hodnot ( X m a x ) oproti modelu E P O S . 
Podobně u He, ale rozdíl mezi modely je zde ješ tě menší než u protonu. U jader N a Fe 
se oba modely t éměř shodují. Lze tedy konstatovat, že model S I B Y L L dává n e p a t r n ě 
vyšší s t řední hodnoty ( Y m a x ) pro lehčí j á d r a a s těžšími j á d r y se tyto dva modely budou 
t éměř shodovat. Toto pozorování je opět v souladu s prací [30]. 
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Obrázek 3.11: Porovnání ( X m a x ) u simulací pro interakční modely E P O S (červeně) a 
S I B Y L L (modře) pro p r imárn í částice p, He, N a Fe. Dále jsou zobrazena n a m ě ř e n á 
data na P A O . 

3.2.4 Porovnání simulací s daty Observatoře Pierra Augera 
N a obr. 3.12 je vykreslená závislost s t řední hodnoty ( Y m a x ) na energii pro jednot l ivé 
p r imárn í částice dle předpovědi mode lů E P O S a S I B Y L L a data n a m ě ř e n á na P A O 
(viz Př í loha C) . 

Pro analyt ický popis předpovědi modelů E P O S a S I B Y L L pro p a Fe by l použi t 
následující vztah 

( X m a x > =X0 + D\ogw (J^\ +£\nA l o g 1 0 + C a d d , (3.1) 

kdy hodnoty X0, D, £, ó jsou konstanty (viz tabulka 3.1), E0 = 10 1 9 eV a A je nuk-
leonové číslo (pro p A = 1, Fe A = 56). Pro superpoziční model se parametry £ a ô 
očekávají nulové [32]. Dále je námi zavedena další adi t ivní konstanta Cadd, k t e rá je 
výsledkem vlas tn ího doda tečného ritu, aby křivka lépe popisovala námi nas imulované 
hodnoty. 

Pro všechny typy částic je růs t ( Y m a x ) s energií zhruba stejně velký. U ritů pro p 
a Fe lze sledovat, že tyto rity jsou t éměř rovnoběžné a při dané energii je rozdíl mezi p 
a Fe zhruba 100 g • c m - 2 . Podrobněj i se budeme rozdílem pozic maxima spršky mezi p 
a Fe ( X m a x ) - (X^ax) zabývat v kapitole 4. 
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Tabulka 3.1: Hodnoty p a r a m e t r ů pro hadronové interakční modely E P O S a S I B Y L L 
při energii Eq = 10 1 9 eV. P řevza to z [33]. Dále hodnoty pro zavedené adi t ivní konstanty 

parametr E P O S - L H C S I B Y L L 2.3d 

X0 [g • cm 2 806,04 815,87 
D [g • c m - 2 56,295 57,873 
£ [g • cm" 2 ; 0,3463 -0,3035 
5 [g • c m - 2 1,0442 0,7963 

(jaAd 12,954 ± 0 , 6 7 1 12,626 ± 0 , 7 1 0 
/̂ (add 16,961 ± 0 , 2 4 5 12,056 ± 0,285 

Obrázek 3.12: Graf závislosti s t ředních hodnot (AT m a x ) na logaritmu energie p r imárn ích 
částic p, He, N , Fe a porovnání s daty naměřené na P A O . Pro energie 10 1 7 — 10 2 0 eV 
vykreslen fit pro p (plná čára) a Fe (přerušovaná čára) . Mode l E P O S vlevo, model 
S I B Y L L vpravo. 

U naměřených hodnot P A O se růs t s t řední hodnoty ( Y m a x ) př i energii ~ i o 1 8 ' 2 5 eV 
zpomaluje. P ř i t é to energii tedy s velkou jistotou dochází ke změně složení p r imárn ího 
kosmického záření . 

Ačkoliv data n a m ě ř e n á na P A O se nachází větš inou mezi předpověďmi pro He a 
N , nu tně to neznamená , že složení bude čisté He nebo N a může docházet k míchání 
různých t y p ů pr imárn ích částic. Problematika určení tzv. s t ředního složení bude více 
p o p s á n a v následující kapitole 4. 
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Kapitola 4 

Interpretace výsledků s ohledem na 
složení kosmického záření 

Cílem kapitoly je naváza t na předchozí obecnou diskuzi o získaných výsledcích a složení 
kosmického záření více kvantifikovat. K tomuto se využívá ve fyzice kosmického záření 
tzv. s t řední logari tmická hmotnost (ln A ) , k t e rá bude p o p s á n a a in te rp re tována v ná­
sledující kapitole. 

4.1 Určení střední hodnoty (lnA) pomocí vlastních 
simulovaných dat a veřejných dat Observatoře 
Pierra Augera 

Mezi i-tou složkou s t řední hodnoty pozice maxima spršky (X^^) a i-tou složkou loga­
r i tmu hmotnosti ln A[ p la t í př ibl ižná aproximace 

pOwlnA + C , (4.1) 
kde C je konstanta. Střední logaritmickou hmotnost (ln A ) definujeme jako sumu 

N 
( l nA) = ^VilnA, (4.2) 

i=l 

kde ri je frakce i-té komponenty p r imárn ího kosmického záření o nukleonovém čísle A. 
Tuto veličinu lze stanovit z dat a simulací s t řední pozice maxima spršky ( X m a x ) , tedy 
v z t á h n o u t n a m ě ř e n á data na P A O (AT^f ) vzhledem k modelové předs tavě pomocí 
vztahu 

/ ~y-p \ / "v̂ data\ 
( l nA) = — _ — • In 56, (4.3) 

kde ( A ^ a x ) je s t řední pozice maxima spršky pro proton, pro železo obdobně ( A ^ x ) 
[34]-

Pokud se pod íváme na rozdíl s t ředních hodnot maxima spršky pro p a Fe, k t e rý je 
uveden ve jmenovateli předcházející rovnice (4.3) a tento rozdíl hodnot vykresl íme do 
závislostí na logaritmu energie (viz obr. 4.1), lze pozorovat na d a n é m intervalu energií, 
že s rostoucí energií tento rozdíl pozic maxima spršky v rozmezí energií 10 1 5 ' 5 eV až do 
cca 10 1 8 eV prudce klesá. O d t é t o energie rozdíl (-X£ax) — (̂ mL) P r 0 m ° d e l S I B Y L L 
fluktuuje kolem hodnoty cca 103 g • c m - 2 a pro model E P O S fluktuují hodnoty rozdílu 
kolem cca 95 g • c m - 2 . Námi získaný p r ů b ě h závislosti je shodný s p ř edpok ladem z [30], 
k te rý je uveden na obr. 3.2. 
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Obrázek 4.1: Rozdíl pozic maxima spršky ( X m a x ) v závislosti na logaritmu energie 
pro p a Fe pro model E P O S (červená) a S I B Y L L (modrá) a jejich s ta t is t ická chyba. 
Pře rušovanými čárami znázorněný i lustrační fit (polynom 2. s tupně) . 

P ř i pohledu na n a m ě ř e n á data z P A O (viz Př í loha C tabulka C l ) vidíme, že u ener­
gie 1 0 1 7 ' 2 6 eV je 1052 událost í . Počet událost í se vzrůstaj ící energií roste až do energie 
1 0 1 7 ' 8 5 eV, kde je 7303 událost í . O d t é to energie s rostoucí energií nas t ává pokles p o č t u 
událost í , avšak se vzrůstaj ící energií se zvětšuje dohled fluorescenčního detektoru. Pro t i 
tomuto jde vl iv energetického spektra, kdy energetické spektrum kosmického záření 
prudce klesá s rostoucí energií (viz kapitola 1.1.1). Dle výsledků P A O (viz obr. 2.15), 
energetické spektrum prudce klesá v oblasti mezi kolenem a kotn íkem až do energie 
cca 5 • 10 1 8 eV, kde dochází ke zpomalení poklesu toku částic s energií a na energii 
10 1 9 ' 5 eV dochází k p r u d k é m u zrychlení poklesu energetického spektra s energií. 

Ohledně pozice s t řední hodnoty maxima spršky naměřené na P A O ( Y m a x ) (viz Př í ­
loha C tabulka C l ) lze z dané tabulky pozorovat, že s rostoucí energií se zvyšuje 
hodnota až do energie 1 0 1 8 ' 7 5 eV, kdy na t é t o energii dojde k ma lému poklesu ( X m a x ) . 
O d t é t o energie je opět ( Y m a x ) rostoucí až do 1 0 1 9 ' 3 5 eV, kdy u 1 0 1 9 ' 3 5 — 1 0 1 9 ' 4 4 eV 
dochází opě t k menš ímu poklesu, nás ledně na energii 1 0 1 9 ' 5 5 eV je ná růs t a na poslední 
dos tupné energii opě t malý pokles. 

Jestl iže se pod íváme na obr. 3.12 a vztah (4.3) tak vidíme, že poloha naměřených dat 
P A O mezi předpověďmi pro protony a Fe umožňuje ihned interpretovat z dat s t řední 
logaritmickou hmotnost ( l n A ) . N a obr. 4.2 zobrazena závislost s t řední logari tmické 
hmotnosti (ln A ) na logaritmu energie log10(E). P ř i v ý p o č t u chyby s t řední logari tmické 
hmotnosti byla zohledněna s ta t is t ická a sys temat ická chyba. Pro výpočet s tat is t ické 
chyby ( l n A ) byla použ i t a s t anda rdn í propagace chyb do vztahu (4.3). Sys temat ická 
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chyba ( X m a x ) a t í m p á d e m i (ln A ) je asymetr ická, tedy m á m e systematickou chybu 
Low o"^ s ^ L ° w a systematickou chybu U p c 1̂nSAU)P- P řeh led nasimulovaných hodnot (ln A ) 
a jejich chyb je uveden v Příloze D , tabulka D . l pro model E P O S a tabulka D.2 pro 
model S I B Y L L . 

N a obr. 4.2 je znázorněna s t řední logari tmická hmotnost (ln A ) in te rpre tována po­
mocí obou interakčních modelů E P O S a S I B Y L L . St řední logari tmická hmotnost (ln A ) 
nejprve s rostoucí energií klesá až do energie 1 0 1 8 ' 2 5 eV. O d t é t o energie pak (ln A ) roste. 
Dále lze pozorovat, že při energii okolo oblasti kotn íku 1 0 1 8 ' 2 5 eV (ln A ) odpovídá já­
dru He. S následně vzrůstaj ící energií dochází k t ěžknut í a v oblasti okolo 1 0 1 9 ' 3 5 eV 
odpovídá ( l n A ) j á d r u N . Nad touto energií dochází k dalš ímu těžknut í částic a na 
nejvyšší dos tupné energii 1 0 1 9 ' 7 3 eV dosahuje (ln A ) až hodnot Fe. St řední logari tmická 
hmotnost ovšem znamená , že se bere p r ů m ě r logaritmu hmotnosti lnA všech částic, 
tedy (ln A ) může někdy p ř ipadnou t např . na He, N nebo Fe, ovšem ve skutečnost i může 
být svazek pr imárn ích částic směsí mnoha prvků . 

Obrázek 4.2: Graf závislosti s t řední logari tmické hmotnosti ( l n A ) in te rpre tovaný z dat 
na logaritmu energie. Červeně znázorněn výsledek s pomocí modelu E P O S , modře 
S I B Y L L a dále znázorněna s ta t is t ická chyba a sys temat ická chyba Low a U p z dat. 
P ře rušovanými čárami znázorněny (ln A) pro p, He, N a Fe. 

Pro pochopení fyzikální podstaty obr. 4.2 je důležité b r á t v potaz, že př í rodní 
zdroje nedokáží urychlit proton na vysoké energie tak dobře jako těžší j ád ra , jelikož 
efektivita urychlování na vysokých energií je t í m účinnější, čím m á d a n á částice větší 
n á b o j . Navíc na energii kotn íku dochází k míchání p r imárn ích částic kosmického záření 
z naší Galaxie a mimogalakt ických částic a právě při t é to energii dochází ke zlomu ve 
složení kosmického záření . Změna ve složení kosmického záření směrem k těžším j á d r ů m 
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na energii odpovídající zhruba pozici kotn íku tak není překvapivá. P ře s to pozorování 
t ěžknut í složení kosmického záření bylo zprvu nečekané. 

4.2 Oficiální výsledky Observatoře Pierra Augera 
s ohledem na složení kosmického záření 

Oficiální výsledek Observa toře Pierra Augera ohledně s t řední logari tmické hmotnosti 
(ln A) p rezentovaný na konferenci I C R C 2019 (International Cosmic Ray Conference) 
je znázorněn na obr. 4.3. Minimální hodnota (InA) na energii 1 0 1 8 ' 2 5 eV dosahuje pro 
model E P O S - L H C cca 0,8 a pro model S I B Y L L 2.3c hodnoty cca 1,2. Se vzrůstaj ící 
energií hodnota s t řední logari tmické hodnoty (ln A) roste [35]. 

< 2 c 

E P O S - L H C SIBYLL 2.3c 

± syst. t data ±a s t at 

i 

M 
S, 

li.m.i.nar: 

r re 11 m i n a ry 
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M 
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He 

17.0 17.5 18.0 18.5 19.0 19.5 20.0 17.0 17.5 18.0 18.5 19.0 19.5 20.0 

lg(E/eV) 

Obrázek 4.3: Závislosti s t řední logari tmické hmotnosti (InA) na logaritmu energie pro 
interakční modely E P O S - L H C (vlevo) a S I B Y L L 2.3c (vpravo). Oficiální výsledek P A O . 
P řevza to a upraveno z [35]. 

Pokud s rovnáme oficiální výsledek P A O (viz obr. 4.3) a (ln A) určené pomocí vlast­
ních simulací (viz obr. 4.2), tak pro vlas tní hodnoty určené ze simulací dos táváme při 
daných energiích o něco vyšší hodnoty (ln A). Posun výsledných hodnot (ln A) určených 
v t é to diplomové práci oproti oficiálním výs ledkům Observa toře Pierra Augera souvisí 
se zavedením adi t ivní konstanty C a d d v energetické závislosti ( V m a x ) ve vztahu (3.1) 
kvůli m o ž n ý m odl išnos tem v detailech simulace. Tvar energetického p r ů b ě h u (InA) 
určený v diplomové práci se ovšem shoduje s oficiálními výsledky. M i n i m u m (InA) se 
též nachází na energii 1 0 1 8 ' 2 5 eV. 
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Závěr 

Diplomová práce se zabývá složením kosmického záření nej vyšších energií, k teré lze 
studovat pomocí distribuce pozice maxima spršky naměřené na Observatoř i Pierra 
Augera in te rpre tované pomocí nas imulovaných dat. P ráce je rozdělena do čtyř částí . 

P rvn í část diplomové práce se zabývá p r i m á r n í m a sekundárn ím kosmickým záře­
ním. V podkapitole p r imárn ího kosmického záření je popsáno jeho složení a energe­
tické spektrum se t ř emi důleži tými mís ty ve spektru, v tzv. kolenu, kotn íku a G Z K 
mezi, kde dochází ke změně energetického spektra. Dále jsou popsány možné prin­
cipy urychlení částic p r imárn ího kosmického záření. V části o sekundárn ím kosmickém 
záření je p o p s á n a interakce p r imárn ího kosmického záření s a tomovými j á d r y v zem­
ské atmosféře, díky k te ré vzniká sekundárn í kosmické záření. V atmosféře se nás ledně 
rozvíjí sprška kosmického záření , k t e r á je složena ze 4 hlavních komponent, tj. hadro-
nové, mionové, e lektromagnet ické a neutr inové. Vývoj spršky v atmosféře lze popsat 
podle z jednodušeného Heitlerova modelu, k te rý popisuje elektromagnetickou kaskádu 
a Heitler-Matthewsova modelu, jenž popisuje vývoj hadronové kaskády. Superpoziční 
model se zabývá interakcí j á d r a kosmického záření s atmosférou. V poslední části kapi­
toly byla s t ručně p o p s á n a metoda Monte Carlo simulace, kterou využívá v diplomové 
práci používaný program C O N E X , popř ípadě program C O R S I K A . 

D r u h á část diplomové práce je zaměřena na Observa toř Pierra Augera nacházející 
se v argent inské p a m p ě . Česká republika je jej ím členem od roku 1997. K detekci ze 
využívá tzv. hybr idní sys tém, k te rý je složený ze 4 fluorescenčních de tek to rů (v kaž­
dém detektoru je umís těných 6 fluorescenčních teleskopů) a 1660 povrchových detek­
torů , k teré jsou založeny na principu detekce Cerenkovova záření. U fluorescenčních 
te leskopů byl popsán princip fungování a jejich stavba. Právě z měření fluorescenčních 
te leskopů byla v t é t o práci použ i t a n a m ě ř e n á data. Díky kombinaci fluorescenčního a 
povrchového detektoru lze přesněji zrekonstruovat geometrii spršky sekundárn ího kos­
mického záření. Kromě již zmíněných t y p ů de tek to rů se nachází na P A O další důleži tá 
zařízení. Mez i vybrané výsledky P A O bylo zařazeno energetické spektrum pr imárn ího 
kosmického záření, časticové složení kosmického záření na nejvyšších energiích a velkoš-
kálová anizotropie. Kapi to la zmiňuje i další projekt zabývající se kosmickým zářením 
a to experiment Telescope Array. V minulosti šlo např . o vědecká zařízení A G A S A či 
HiRes. 

T ře t í část diplomové práce se zabývá již vlas tní simulací spršek sekundárn ího kos­
mického záření. P ř i simulaci by l použí t program C O N E X ve verzi 2r7.50 a interakční 
modely E P O S - L H C a S I B Y L L 2.3d. Celkově byly nasimulovány 2 sady simulací po 
500 sprškách pro p r imárn í částice p, He, N a Fe pro 10 zvolených energií v intervalu 
10 1 5 ' 5 — 10 1 9 ' 5 eV. Pro jednot l ivé p r imárn í částice by l vykreslen histogram četnost i po­
zice maxima spršky X m a x pro jednot l ivé energie. Následně byla pro dané p r imárn í 
částice a energie určena s t řední hodnota pozice maxima spršky ( X m a x ) . Bylo pozo­
rováno, že se s t řední hodnota ( X m a x ) posouvá k vyšším h o d n o t á m s rostoucí energií 
a roste přibližně stejně rychle pro všechny typy částic, naopak šířka distribuce X m a x 
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zůs tává s rostoucí energií od energie cca 10 1 8 eV podobná . U srovnání četnost i X m a x př i 
dané energii pro jednot l ivé p r imárn í částice bylo zjištěno, že s ros touc ím nukleonovým 
číslem A dochází k posunu k nižším h o d n o t á m X m a x , s ros toucím A se šířka distribuce 
zmenšuje a jednot l ivé hodnoty X m a x jsou zastoupeny s vyšší četnost í . Dále byly vy­
kresleny hodnoty šířky distribuce o"xm a x P r o p a Fe v závislosti na logaritmu energie. 
Šířka distribuce pro p dosahuje daleko vyšších hodnot než Fe a u obou pr imárn ích 
částic s rostoucí energií dochází k poklesu <Jxm a x s energií, avšak u Fe je tento pokles 
pozvolnější na rozdíl od protonu. V následujícím kroku bylo provedeno srovnání inter­
akčních mode lů E P O S a S I B Y L L pro jednot l ivé p r imárn í částice p, He, N a Fe. By lo 
kons ta továno , že model S I B Y L L dává n e p a t r n ě vyšší s t řední hodnoty ( X m a x ) u lehčích 
jader, ovšem s těžšími j á d r y je tento rozdíl minimální . Nakonec byla ( X m a x ) s rovnána 
s daty naměřenými na Observatoř i Pierra Augera a ačkoliv se tato data nacházela mezi 
předpovědí pro He a N , ješ tě to n u t n ě neznamená , že složení bude čisté He nebo N a 
může docházet k míchání různých t y p ů pr imárn ích částic. 

Poslední kapitola se zaměři la na určení s t řední logari tmické hmotnosti (ln A) z 
dat Observa toře Pierra Augera in terpre tovaných pomocí vlas tních nasimulovaných dat 
modelem E P O S a S I B Y L L . Nejprve byl určen rozdíl s t ředních hodnot pozice maxima 
spršky ( X m a x ) pro p a Fe a vykreslen v závislosti na energii. By lo ukázáno, že s rostoucí 
energií se daný rozdíl zmenšuje. Data nas imulovaná dle modelu S I B Y L L ovšem dávala 
o něco vyšší hodnoty tohoto rozdílu oproti modelu E P O S . Dalš ím krokem bylo po­
rovnání určené s t řední logari tmické hmotnosti (InA) v závislosti na energii. S rostoucí 
energií nejprve hodnota (InA) klesala a na hodno tě 1 0 1 8 ' 2 5 eV dosáhla minima, od t é t o 
energie následně dochází k n á r ů s t u (InA). Okolo minima, k teré se nachází v oblasti 
kotníku, by se mohlo jednat o He, avšak je nutno vzít v potaz, že s t řední logari tmická 
hmotnost (InA) bere p růměr logaritmu hmotnosti \nA všech částic. Mode l S I B Y L L 
pak dává n e p a t r n ě vyšší hodnoty (ln A). V pos ledním kroku byly vlas tní výsledky po­
rovnány s oficiálními výsledky Observa toře Pierra Augera, kdy výsledky (ln A) získané 
v diplomové práci byly oproti oficiálním výs ledkům P A O o něco posunuty k vyšším 
h o d n o t á m , avšak p r ů b ě h vývoje (InA) s rostoucí energií by l shodný s oficiálními vý­
sledky. 
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Seznam použitých zkratek 

A G A S A Akeno Giant A i r Shower Array 
A P F Aerosol Phase Function 
B L S Balloon Launching Station 
C L F Central Laser Facili ty 
F D fluorescenční detektor 
F R A M (Ph/F)otometr ic Robotic Atmospheric Monitor 
F T fluorescenční teleskop 
H A M Horizontal Attenuation Monitor 
HiRes The High Resolution F ly ' s Eye 
I C R C International Cosmic Ray Conference 
ISR Intersecting Storage R ing 
P A O Observa toř Pierra Augera 
P D F pa r tonová dis t r ibuční funkce 
Q C D kvantová chromodynamika 
SD povrchový detektor 
S D P Shower Detector Plane 
S L O Společná l abora to ř optiky U P a F Z Ú A V C R 
T A Telescope Array 
T A L E Telescope Array Low Energy 
T A R A Telescope Array R A D A R 
X L F eXtreme Laser Facility 
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Obrázek A . l : Če tnos t Xmax pro p r imárn í částici p pro model E P O S . Celkově nasimu­
lováno 1000 spršek pro pr imárn í částici při dané energii. 
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Obrázek A . 2 : Četnos t X m a x pro p r imárn í částici p pro model S I B Y L L . Celkově nasi­
mulováno 1000 spršek p r imárn í částici při dané energii. 
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Obrázek A . 3 : Četnos t X m a x pro pr imárn í částici He pro model E P O S . Celkově nasimu­
lováno 1000 spršek p r imárn í částici při dané energii. 
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Obrázek A.4 : Četnos t X m a x pro p r imárn í částici He pro model S I B Y L L . Celkově nasi­
mulováno 1000 spršek p r imárn í částici při dané energii. 
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Obrázek A . 5 : Četnos t X m a x pro pr imárn í částici N pro model E P O S . Celkově nasimu­
lováno 1000 spršek p r imárn í částici při dané energii. 
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Obrázek A . 6 : Četnos t X m a x pro p r imárn í částici N pro model S I B Y L L . Celkově nasi­
mulováno 1000 spršek p r imárn í částici při dané energii. 
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Obrázek A .7 : č e t n o s t Xmax pro p r imárn í částici Fe pro model E P O S . Celkově nasimu­
lováno 1000 spršek p r imárn í částici při dané energii. 
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Obrázek A . 8 : Četnos t X m a x pro p r imárn í částici Fe pro model S I B Y L L . Celkově nasi­
mulováno 1000 spršek p r imárn í částici při dané energii. 
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Příloha B 

Tabulka B . l : Hodnoty s t řední pozice maxima spršky ( X m a x ) při daných logaritmech 
energií l o g 1 0 ( ^ ) - Dále uvedena chyba s t řední pozice maxima spršky <7(max) a šířka 
distribuce pozice maxima spršky oxmax pro proton a interakční modely E P O S (nahoře) 
a S I B Y L L (dole).  

proton dle E P O S 

l o g i o ( ^ ) ( X m a x ) [g • cm 2 0"(max> [g • C l i l " 2 OVmax [g • C m - 2 ] 

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 1,86 58,91 
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 S I B Y L L 

l o g i o ( ^ ) ( X m a x ) [g • cm 2] ff(max) [ g - C m - 2 ] OVmax [g • Cm" 2] 

15,5 620,94 2,66 84,22 
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 1,97 62,40 
19 828,40 1,92 60,65 

19,25 841,37 1,87 59,20 
19,5 855,14 1,94 61,20 
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Tabulka B.2: Hodnoty s t řední pozice maxima spršky ( X m a x ) při daných logaritmech 
energií l o g 1 0 ( ^ ) - Dále uvedena chyba s t řední pozice maxima spršky <7(max) a šířka 
distribuce pozice maxima spršky a i m a x pro He a interakční modely E P O S (nahoře) a 
S I B Y L L (dole).  

He dle E P O S 

l o g i o ( ^ ) X(Xmax> [g • Cm" 2 ; O-(max) [ g - C m - 2 ; OVmax [g • C m - 2 ] 

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 S I B Y L L 

l o g i o ( ^ ) X(Xmax> [g • Cm" 2 ] O-(max) [ g - C m - 2 ] OVmax [g • Cm" 2 ] 

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 s t řední pozice maxima spršky ( X m a x ) při daných logaritmech 
energií l o g 1 0 ( ^ ) - Dále uvedena chyba s t řední pozice maxima spršky < 7 ( m a x ) a šířka 
distribuce pozice maxima spršky a i m a x pro N a interakční modely E P O S (nahoře) a 
S I B Y L L (dole).  

N dle E P O S 

l o g i o ( ^ ) X ( X m a x ) g • cm 2 

<̂ ~(max) g • cm 2 g • cm 2 

15,5 542,06 1,21 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 0,92 29,18 
18,5 728,63 0,88 27,86 

18,75 744,16 0,91 28,69 
19 755,82 0,90 28,54 

19,25 770,97 0,87 27,50 
19,5 785,58 0,85 26,82 
N dle S I B Y L L 

l o g i o ( ^ ) X ( X m a x ) g • cm 2 g • cm 2 g • cm 2 

15,5 541,83 1,46 46,11 
16,5 608,77 1,30 41,16 
17,5 670,03 1,17 36,90 
18 703,53 1,19 37,55 

18,25 718,20 1,12 35,49 
18,5 730,77 1,06 33,45 

18,75 746,61 1,07 33,85 
19 763,14 1,07 33,88 

19,25 777,66 1,05 33,08 
19,5 791,17 1,05 33,35 
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Tabulka B.4: Hodnoty s t řední pozice maxima spršky ( X m a x ) při daných logaritmech 
energií l o g 1 0 ( ^ ) - Dále uvedena chyba s t řední pozice maxima spršky < 7 ( m a x ) a šířka 
distribuce pozice maxima spršky a i m a x pro Fe a interakční modely E P O S (nahoře) a 
S I B Y L L (dole). 

Fe dle E P O S 

l o g i o ( ^ ) X(Xmax> [g • Cm" 2 ; O-(max) [ g - C m - 2 ; OXmax [g • C m - 2 ] 

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 S I B Y L L 

l o g i o ( ^ ) X(xm^) [g • cm" 2 ] O-(max) [ g - C m - 2 ] 0"Xmax [g • Cm" 2 ] 

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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Příloha C 

Tabulka C l : Přeh led hodnot naměřených na Observatoř i Pierra Augera při daných 
logaritmech energií l o g 1 0 ( ^ F ) , kdy bylo zaznamenáno n poče t událost í . Dále uvedeny 
hodnoty s t řední pozice maxima spršky ( X m a x ) a její chyba 0"(xm a x), sys temat ická chyba 
U p s t řední pozice maxima spršky c r ^ ^ , sys temat ická chyba Low st řední pozice 

SystLow maxima spršky <r,X] 

z [36]. 

(^max) ' 

/ , šířka distribuce axn a ieií s ta t is t ická chyba a^at . P ř evza to 
o o u A M A X 

togio ( # ) n 
[g • c m - 2 ] 

a (xm a x> 
[g • c m - 2 ] 

^ .Sys tUp 
(^max) 

[g • c m - 2 ] 

Svs tLow 
aix \ 

\ A m a x / 

[g • c m - 2 ] 

A m a x 

[g • c m - 2 ] 

^ S t a t v v 
^ m a x 

[g • c m - 2 ] 
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 42,0 2,4 
18,95 417 766,0 2,4 7,83 7,88 38,6 2,9 
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 
19,25 159 777,2 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 80 775,7 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 
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Příloha D 

Tabulka D . l : Přeh led hodnot pro s t řední hodnotu logaritmu hmotnosti (ln A) při da­
ném logaritmu energie l o g 1 0 ( ^ ) pro interpretaci modelem S I B Y L L . Dále uvedena 
s ta t is t ická chyba s t řední hodnoty logaritmu hmotnosti crf^^ a systemat ické chyby U p 

&J[nA)P a L ° w rfhiA)™ s t řední logari tmické hmotnosti. 
dle E P O S 

l o S i o ( i ) (ln ,4) ^.Stat 
a(lnA) 

SystUp 
a(lnA) 

SystLow 
a(lnA) 

17,26 2,21 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 2,23 0,11 -0,36 0,34 
19,15 2,45 0,11 -0,37 0,34 
19,25 2,42 0,15 -0,39 0,35 
19,35 2,72 0,14 -0,40 0,33 
19,44 2,98 0,20 -0,44 0,36 
19,55 2,91 0,18 -0,44 0,36 
19,73 3,71 0,21 -0,48 0,38 
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Tabulka D.2: Přeh led hodnot pro s t řední hodnotu logaritmu hmotnosti (ln A) při da­
ném logaritmu energie l o g 1 0 ( ^ ) pro interpretaci modelem S I B Y L L . Dále uvedena 
s ta t is t ická chyba s t řední hodnoty logaritmu hmotnosti (Jn^A) a sys temat ické chyby U p 

SystUp T Sys tLow , v j t i • i / i , , • 
"Vln A) a L O W ( T ( l 

A ) O t l C L i l l l W 5 0 1 1 tli l iL-I^C 11111UL11UDL1. dle S I B Y L L 

iogio ( * ) (ln ,4) ^ S t a t 
a ( l n J 4 } 

SystUp 
a(lnA) 

SystLow 
a(lnA) 

17,26 2,33 0,10 -0,50 0,43 
17,35 1,98 0,08 -0,51 0,42 
17,45 2,13 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 -0,48 0,40 
17,85 1,89 0,04 -0,47 0,39 
17,95 1,81 0,04 -0,48 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 -0,51 0,38 
18,35 1,65 0,06 -0,50 0,38 
18,45 1,70 0,06 -0,51 0,37 
18,55 1,83 0,07 -0,51 0,37 
18,65 1,85 0,08 -0,52 0,35 
18,75 2,22 0,07 -0,49 0,34 
18,85 2,22 0,08 -0,51 0,33 
18,95 2,34 0,09 -0,51 0,33 
19,05 2,42 0,10 -0,52 0,32 
19,15 2,63 0,10 -0,51 0,31 
19,25 2,61 0,14 -0,54 0,32 
19,35 2,89 0,13 -0,53 0,31 
19,44 3,13 0,18 -0,54 0,33 
19,55 3,08 0,17 -0,56 0,32 
19,73 3,82 0,19 -0,51 0,35 
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