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Úvod

Studium kosmického zá°ení v dne²ní dob¥ není jen o experimentech a pozorová-
ních, ale rovn¥º o Monte Carlo simulacích spr²ek kosmického zá°ení pouºívaných
k interpretaci dat z detektor·. Tyto simulace s sebou nesou systematické nejistoty,
které lze odhadnout díky znalosti nejistot model· multi£ásticové produkce a toho,
jak se tyto nejistoty projevují v p°edpov¥dích r·zných pozorovatelných ve spr²kách
kosmického zá°ení. Tato práce se v¥nuje produkci simulovaných spr²ek kosmického
zá°ení Monte Carlo generátorem CONEX a následnému ur£ení zm¥n vlastností spr-
²ek kosmického zá°ení v závislosti na n¥kterých modi�kovaných parametrech model·
hadronických interakcí.

První kapitola seznamuje £tená°e obecn¥ s kosmickým zá°ením. Pojednává o his-
torii jeho pozorování a objevech, k nimº díky n¥mu do²lo, dále o jeho rozd¥lení
na primární a sekundární £ástice, o vlastnostech t¥chto jednotlivých sloºek, zp·so-
bech detekce kosmického zá°ení a s tím spojených experimentech. Rovn¥º je zde
detailn¥j²í popis Observato° Pierra Augera - nejv¥t²ího detektoru kosmického zá°ení
na sv¥t¥.

Druhá kapitola pojednává o Heitlerov¥ modelu elektromagnetických spr²ek a Heitler-
Matthewsov¥ modelu, který popisuje spr²ky kosmického zá°ení iniciované protony
a t¥º²ími jádry. Navíc £tená°e povrchov¥ seznamuje se sloºit¥j²ími modely hadronic-
kých interakcí, na kterých jsou zaloºené Monte Carlo simulace extenzivních spr²ek
pouºité pro tuto práci.

T°etí kapitola nasti¬uje problematiku simulací spr²ek kosmického zá°ení pomocí
programu CONEX a popisuje jeho roz²í°ení, které dovoluje modi�kovat n¥které
z parametr· model· hadronických interakcí.

Ve £tvrté kapitole jsou vyobrazeny a popsány výsledky výzkumu dopadu zmín¥ných
modi�kací parametr· model· hadronických interakcí na pozorovatelné ve spr²kách
kosmického zá°ení. Nachází se zde porovnání nových model· hadronických inter-
akcí se star²ím modelem, který byl pouºit v p·vodním výzkumu t¥chto závislostí,
a zárove¬ £ist¥ nový výzkum pro jiné primární energie a dále chování t¥chto závis-
lostí pro pozm¥n¥nou hrani£ní energii pro modi�kace. V práci je rovn¥º obsaºen
test aditivity modi�kovaných parametr·. Na konci této kapitoly se nachází krátká
diskuze ohledn¥ moºných vliv· na výsledky práce.
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Kapitola 1

Kosmické zá°ení

1.1 Historie

V této podkapitole se stru£n¥ pojednává o historii objevování kosmického zá°ení,
p°i£emº detailn¥j²í popis je uveden v [1].

Kosmické zá°ení bylo objeveno rakouským fyzikem Victorem Hessem v roce 1912
p°i jeho letech balónem, b¥hem kterých m¥°il radiaci zp·sobující ionizaci atmosféry.
Hess do²el k názoru, ºe tato radiace pochází z mimozemského zdroje, a nazval ji
�Höhenstrahlung� (vysoké zá°ení). V roce 1926 provedl Robert Millikan m¥°ení ab-
sorpce zá°ení v r·zných hloubkách jezer ve velkých nadmo°ských vý²kách a kv·li
síle pr·niku tohoto zá°ení dosp¥l k záv¥ru, ºe se jedná p°eváºn¥ o vysokoenergetické
gama paprsky, které putují vesmírem rovnom¥rn¥ ve v²ech sm¥rech. Millikanem
bylo navrºeno pojmenování "cosmic rays"(kosmické zá°ení), které bylo akceptováno
a pouºívá se dodnes.

V roce 1928 byla Millikanova domn¥nka o kosmickém zá°ení tvo°eném gama paprsky
vyvrácena, protoºe bylo zji²t¥no, ºe zá°ení je ovliv¬ováno geomagnetickým polem
Zem¥, a tak musí být elektricky nabité. O p¥t let pozd¥ji zjistily t°i nezávislé expe-
rimenty vedené Johnsonem, Rossim a Alvarezem s Comptonem, ºe tento elektrický
náboj je p°eváºn¥ pozitivní, a tak se s nejv¥t²í pravd¥podobností jedná o protony.

Na p°elomu 20. a 30. let vznikala kvantová mechanika, s kterou je spojena p°ed-
pov¥¤ anti£ástic vyplývající z Diracovy rovnice. Jako první pozoroval anti£ástici
Anderson, který v mlºné komo°e zaznamenal pozitivn¥ nabitou £ástici s hmotností
elektronu. Tato £ástice byla pozd¥ji nazvána pozitron. Anderson v roce 1936 sdí-
lel Nobelovu cenu s Hessem, kterému byla ud¥lena zásluha za objev kosmického
zá°ení. Pozitrony byly rovn¥º pozorovány v kosmickém zá°ení p°i rozpadu foton·
na elektron-pozitronové páry, coº korespondovalo s p°edpov¥dí Diracovy teorie.

V roce 1934 zaznamenal italský fyzik Bruno Rossi tém¥° sou£asné impulzy na n¥-
kolika vzdálených Geiger-Müllerových £íta£ích. Fenomén si vysv¥tloval extenzivní
spr²kou £ástic. Stejného jevu si za t°i roky v²iml i Pierre Auger, který se rozhodl jej
detailn¥ji prozkoumat. Usoudil, ºe tato extenzivní spr²ka vzniká, kdyº vysokoener-
getická primární £ástice kosmického zá°ení interaguje s jádry v atmosfé°e a odhadl
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jejich energie p°ibliºn¥ na 1015 eV.

V následujících letech bylo kosmické zá°ení spojené s hledáním Yukawovy £ástice,
jejíº existence vyplývala z teorie silné interakce. Z výzkum· v tomto sm¥ru vyplynul
objev mionu a potvrzení existence pionu, který byl ztotoºn¥n s Yukawovou £ásticí.
Kladn¥ a záporn¥ nabité piony byly objeveny v roce 1947 a roku 1950 dovr²ilo potvr-
zení Yukawovy teorie pozorování neutrálního pionu analýzou rozpadových produkt·
ve spr²kách kosmického zá°ení. Rovn¥º byly v této dob¥ v mlºných komorách po-
zorovány podivné topologie kosmických £ástic. Tyto £ástice byly pozd¥ji ozna£eny
jako podivné mezony.

S p°íchodem urychlova£· £ástic v 50. letech p°estalo být kosmické zá°ení primárním
nástrojem pro studium £ásticové fyziky. Mnoho fyzik· tak p°e²lo z lovu vysokoener-
getických £ástic v kosmickém zá°ení na jejich produkci na urychlova£ích. Tyto dva
zp·soby studia struktury £ástic od sebe byly odd¥leny, coº vedlo ke vzniku CERN.
Následovalo období, kdy byly hlavním zdrojem pokroku ve fyzice urychlova£e £ás-
tic, ale od kosmického zá°ení se de�nitivn¥ neustoupilo. V dne²ní dob¥ existuje
n¥kolik experiment· pracujících nap°íklad na zkoumání spektra a zdroj· vysoko-
energetického kosmického zá°ení. Nejv¥t²ím experimentem zam¥°eným na kosmické
zá°ení je Observato° Pierra Augera, rozkládající se na oblasti o rozsahu 3000 km2

v Argentin¥ [2].

1.2 Vlastnosti

Kosmické zá°ení se skládá z primárních vysokoenergetických £ástic, které p°ilétají
na Zemi z vesmíru, a ze sekundárních £ástic, které jsou produkovány p°i interakcích
primární £ástice s jádry v atmosfé°e a p°i následných interakcích takto vyproduko-
vaných £ástic. Sekundární £ástice tak mohou dopadat aº na povrch Zem¥ formou
extenzivních spr²ek.

1.2.1 Primární £ástice

Nabité primární £ástice se skládají z n¥jv¥t²í £ásti z proton· (86%), potom z alfa
£ástic (11%), z t¥º²ích jader aº po uran (1%) a z elektron· (2%)1 [3]. Rovn¥º mohou
být pozorovány malé proporce antiproton· a pozitron·, jejichº vznik je p°isuzován
interakcím primárních £ástic s mezihv¥zdným plynem. Neutrální primární £ástice
se skládají z neutron·, gama zá°ení, neutrin a antineutrin.

Mnoºství primárních £ástic kosmického zá°ení pochází p°ímo z na²í Galaxie. Energie
primárních £ástic dosahují °ádu aº 1020 eV, coº nazna£uje i existenci extragalaktic-
kých zdroj· kosmického zá°ení. Magnetické pole na²í Galaxie by totiº nebylo schopné
£ástice o takto vysokých energiích udrºet uvnit° urychlovacích oblastí. Existence ex-
tragalaktického kosmického zá°ení je nazna£ena i v jeho energetickém spektru (viz
Obr. 1.1). Potvrzena byla zatím pouze pro energie nad 8 EeV [4].

1Uvedená procenta platí pro £ástice, které mají stejnou prav¥podobnost pr·niku do atmosféry
skrze geomagnetické pole Zem¥.
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Distribuci energie kosmického zá°ení E lze pom¥rn¥ dob°e popsat mocninnou funkcí
E−p, kde p je kladné £íslo, jehoº hodnota je pr·m¥rn¥ rovna 2,7 [3]. Oblast s níz-
kými energiemi je dominována kosmickým zá°ením ze Slunce (slune£ní vítr) [1].
Dále spektrum klesá strm¥ji aº po energie °ádu ∼ 103 TeV, kde se nachází tzv.
koleno. Tato oblast je p°eváºn¥ tvo°ena kosmickým zá°ením produkovaným astro-

Obrázek 1.1: Energetické spektrum kosmického zá°ení, kde F zna£í tok energie.
R·zné vertikální oblasti zna£í rozsahy energií, ve kterých p°evaºují jednotlivé zdroje
kosmického zá°ení. Vlevo p°evaºuje zá°ení ze Slunce, uprost°ed z na²í galaxie, a
vpravo z mimogalaktických zdroj·. V míst¥, kde dopadá ∼ 1 £ástice na m2 za rok, se
nachází koleno a v míst¥, kde za rok dopadne ∼ 1 £ástice na km2, kotník. Autorem
obrázku je Sven Lafebre (vlastní práce) [GFDL http://www.gnu.org/copyleft/

fdl.html], p°evzato z Wikimedia Commons. [cit. 6. 7. 2020]

fyzikálními zdroji v na²í Galaxii. Pro vy²²í energie se spektrum stává je²t¥ strm¥j-
²ím. Kosmické zá°ení o energiích vy²²ích neº energie tzv. kotníku (∼ 4 · 106 TeV),
kde dochází ke ztvrdnutí spektra, je produkované nejspí²e extragalaktickými zdroji.
Jedn¥mi z kandidát· na zdroj takto energetického zá°ení jsou supermasivními £erné
díry v jádrech ostatních galaxií. O zdrojích kosmického zá°ení o nejvy²²ích energiích
se toho doposud moc neví. �ástice o nejvy²²ích energiích jsou navíc drasticky potla-
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£eny, protoºe b¥hem svých dlouhých cest vesmírem interagují s reliktním zá°ením2.

V roce 1966 byla spo£ítána teoretická limitní energie kosmického zá°ení ze vzdále-
ných zdroj·. Tato limita je nazývána Greisen-Zatsepin-Kuzminova mez (GZK cu-
to�) podle svých objevitel· [5][6]. Protony s energií nad hranicí okolo 1020 eV in-
teragují s fotony reliktního zá°ení za vzniku pion·. Tyto interakce pokra£ují, dokud
energie protonu nespadne pod hranici produkce pion· (∼ 5 · 1019 eV). Kv·li inter-
ak£ní délce tohoto vzájemného p·sobení tak kosmické zá°ení ze vzdáleností v¥t²ích
neº ∼ 50 Mpc od Zem¥ a s vy²²ími energiemi, neº je daná hranice, bude na Zemi
siln¥ potla£eno. Podobný efekt zamezuje i propagaci t¥º²ích jader.

Moºné bodové zdroje nabitých primárních £ástic pro energie do ∼ 1019 eV se ur£ují
t¥ºko, protoºe se £ástice zizotropizují v magnetickém poli na²í Galaxie. Pouze pro
£ástice s nejv¥t²ími energiemi nebude anizotropie ve sm¥rech p°ílet· zni£ena mag-
netickými poli galaxií [3]. Experiment Auger na²el náznak anizotropie (∼ 3σ efekt)
ve spr²kách zp·sobených primárními £ásticemi o energiích v¥t²ích neº 6 · 1019 eV
[7]. V²echny tyto £ástice navíc p°i²ly z blízkého okolí na²eho nejbliº²ího aktivního
galaktického jádra - Centaurus A. Pravd¥podobnost, ºe by se n¥co takového stalo
náhodou, je °ádu 10−3. Tato pozorování tedy nazna£ují, ºe vysokoenergetické kos-
mické zá°ení by mohlo být urychlované mechanismy spojenými s masivními £ernými
dírami.

V¥t²ina kosmického zá°ení gama (keV - 100 TeV) vytvá°í £asov¥ nezávislé, náhodné
pozadí, vytvo°ené nap°íklad rozpadem neutrálních pion· vyprodukovaných sráºkou
primárního protonu s mezihv¥zdnou hmotou. R·zné experimenty v²ak pozorovaly
i bodové zdroje tohoto zá°ení. K takovým zdroj·m pat°í mnoho známých pulsar·,
mezi nimi t°eba krabí pulsar. Existuje domn¥nka, ºe tyto gama paprsky jsou pro-
dukovány synchrotronním zá°ením elektron· v silném magnetickém poli pulsar·
a inverzním Comptonovým rozptylem. Jiným zdrojem takových primárních £ástic
jsou gama záblesky, které trvají od 10 ms aº do 10 s, dochází k nim jednou aº dvakrát
denn¥ a jejich zdroje jsou vícemén¥ izotropicky rozmíst¥né po obloze [3].

1.2.2 Sekundární £ástice

Jak bylo °e£eno, sekundární £ástice kosmického zá°ení jsou produkovány p°i inter-
akcích primárních £ástic s na²í atmosférou [3]. Ta tedy plní stejnou roli jako ter£e
v urychlova£ích. Nej£ast¥ji produkovány jsou piony, které se vyskytují ve dvou na-
bitých a jednom neutrálním stavu π+, π− a π0. Jsou produkovány p°eváºn¥ ve stra-
tosfé°e, protoºe jaderná interak£ní délka protonu ve vzduchu je λint ≈ 100 g·cm−2,
zatímco celková atmosférická hloubka je X ≈ 1030 g·cm−2. Atmosférická hloubka
je de�nována jako

X(h) =

∫ ∞
h

ρ(x)dx, (1.1)

2Vesmír je napln¥ný reliktním zá°ením (kosmickým mikrovlnným pozadím), coº je izotropní
mikrovlnné elektromagnetické zá°ení z dob, kdy protony a elektrony formovaly neutrální atomy.
Fotony potom nem¥ly s £ím interagovat, a tak se voln¥ vyvíjely v expandujícím vesmíru.
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kde h je nadmo°ská vý²ka a ρ(x) je hustota vzduchu podél dráhy x [8]. Spr²ky
zp·sobené nabitým jádrem jakoºto primární £ásticí jsou na Obr. 1.2 vpravo.

Nabité piony mají st°ední dobu ºivota τ ≈ 26 ns a rozpadají se na miony a neu-
trina. Pokud energie nabitých pion· klesne pod ∼ 10 GeV, pak se tém¥r v²echny z
nich rozpadnou d°íve, neº budou v·bec interagovat s dal²ími £ásticemi v atmosfé°e.
Dce°inné miony jsou rovn¥º nestabilní. Mají st°ední dobu ºivota τ ≈ 2, 2 µs a roz-
padají se na elektrony a neutrina. Miony s energií ≤1 GeV mají rozpadovou délku
≤6,6 km, a tak se v¥t²ina z nich rozpadne je²t¥ za letu. Pokud mají vy²²í energii,

Obrázek 1.2: Schéma atmosférických spr²ek zp·sobených r·znými primárními £ás-
ticemi. Fotonem indukovaná elektromagnetická spr²ka vlevo a jaderná (hadronická)
spr²ka vpravo. P°evzato z [9].

mohou prolet¥t celou atmosférou od svého vzniku, aniº by se rozpadly nebo zasta-
vily. Miony totiº mají nízké ioniza£ní ztráty (∼ 2MeV · g−1 · cm2). Nap°. pro mion
s energií 3 GeV je jeho st°ední rozpadová délka podobná délce dráhy z místa jeho
produkce aº k hladin¥ mo°e. Takto energetický mion navíc ztratí b¥hem cesty atmo-
sférou kv·li ionizaci energii rovnou 2 GeV, takºe má dostatek energie k tomu, aby
docestoval aº na povrch Zem¥. Miony, které mají je²t¥ vy²²í energii, jsou schopné do-
stat se i hluboko do podzemí. Z tohoto d·vodu jsou sou£ástí tzv. tvrdé komponenty
kosmického zá°ení.

Neutrální piony podstoupí elektromagnetický rozpad na dva fotony se st°ední do-
bou ºivota ∼ 8 · 10−17 s. Vzniklé fotony potom zp·sobují elektromagnetické kaskády
(Obr. 1.2 vlevo). Pr·b¥h t¥chto fotonem indukovaných elektromagnetických kaskád
lze zjednodu²en¥ popsat následujícím zp·sobem [3]. M¥jme elektron o energii E0

pohybující se prost°edím se zanedbáním ioniza£ních ztrát. Po uraºení první radia£ní
délky vyzá°í tento elektron foton o energii E0

2
. Po uraºení dal²í radia£ní délky se tento

foton p°em¥ní v elektron-pozitronový pár s tím, ºe kaºdá £ástice odnese polovinu
energie. Zárove¬ ná² p·vodní elektron vyzá°í dal²í foton, který bude mít energii E0

4
.
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Po dvou radia£ních délkách elektronu tedy máme £ty°i £ástice (dva elektrony, pozi-
tron, foton), kaºdý s energií E0

4
. Po n radia£ních délkách budeme mít tém¥° stejné

mnoºství elektron·, pozitron· a foton· a kaºdá £ástice bude mít energii E(n) = E0

2n
.

Takto se bude kaskáda rozvíjet dál, dokud energie £ástic neklesne na hodnotu kri-
tické energie Ec, coº je energie, pod kterou se stanou ioniza£ní ztráty dominantními
a p°estane tak docházet k vyza°ování foton· a k tvorb¥ elektron-pozitronových pár·.
Kaskáda tedy z hlediska po£tu £ástic dosáhne svého maxima a pak náhle vymizí.

Z tohoto modelu vyplývá, ºe svého maxima spr²ka dosáhne po nmax = ln
(
E0

Ec

)
/ ln 2

radia£ních délkách. To znamená, ºe hloubka maxima, ozna£ovaná jako Xmax, loga-
ritmicky roste s po£áte£ní energií. Také z tohoto modelu plyne to, ºe po£et £ástic
v maximu je Nmax = 2nmax = E0

Ec
, tedy po£et £ástic v maximu je p°ímo úm¥rný

po£áte£ní energii E0. Dal²ím, velmi duleºitým záv¥rem je to, ºe integrál nabitých
£ástic s energií E > Ec podél celkové trasy v radia£ních délkách je roven

L =

(
2

3

)∫
2ndt ∼

(
2

3
ln 2

)
E0

Ec
∼ E0

Ec
, (1.2)

a tedy pomocí integrálu celkové trasy lze spo£ítat po£áte£ní energii, £ehoº se vyuºívá
p°i m¥°ení �uorescen£ního sv¥tla produkovaného sekundárními £ásticemi.

Skute£nost je samoz°ejm¥ sloºit¥j²í uº jen proto, ºe k ioniza£ním ztrátám energie
dochází uº v rozvoji spr²ky po boku radia£ních ztrát. Skute£ná spr²ka se tedy skládá
z po£áte£ního mocninného r·stu po£tu £ástic, jeho ²irokého maxima a nakonec jeho
postupného exponenciálního poklesu. Tento model navíc pracuje s jednodimenzio-
nálním rozvojem spr²ek, zatímco opravdové spr²ky se rozvíjejí p°í£n¥. Elektrony a
fotony z t¥chto kaskád pat°í k lehce absorbované m¥kké komponent¥ kosmického
zá°ení. Uvedený model lze pouºít i v p°ípad¥, kdy je primární £ásticí pozitron nebo
foton.

P°i jaderných reakcích primárních £ástic s atmosférou mohou vznikat i radioaktivní
izotopy. Mezi n¥ pat°í nap°íklad izotopy 14C. Tyto izotopy se mohou kombinovat
na molekuly CO2 a podílet se tak na cirkulaci tohoto plynu v zemské atmosfé°e,
odkud se mohou dostat do oceánu pomocí de²t¥ a absorbovat se v organické hmot¥.
Obsahu t¥chto molekul v organismu vyuºívá radio-uhlíková metoda ur£ování stá°í.

Zatímco v elektromagnetické kaskád¥ elektrony ztrácí mnoho své energie b¥hem
jedné radia£ní délky, jádra v jaderných kaskádách ztratí p°i jedné interak£ní délce
p°ibliºn¥ £tvrtinu. Jaderná interak£ní délka ve vzduchu je navíc asi 2,5krát v¥t²í
neº radia£ní délka. Dal²ím rozdílem mezi t¥mito dv¥ma typy kaskád je to, ºe p°í£ný
rozvoj jaderných spr²ek je ur£en hlavn¥ p°í£nou hybností sekundárních £ástic v ja-
derných interakcích a je mnohem rozsáhlej²í neº p°í£ný rozvoj elektromagnetických
spr²ek zp·sobených stejnou primární £ásticí. Hadronická extenzivní spr²ka se bude
postupn¥ rozr·stat pomocí d°íve popsaných proces·, aº nakonec bude v¥t²ina £ástic
a tém¥° ve²kerá energie obsaºena v elektromagnetických kaskádách. Integrál celkové
trasy nám tedy op¥t dá po£áte£ní energii. Interpretace získaných signál· v detekto-
rech av²ak do jisté míry závisí na modelování simulací jaderných kaskád.
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1.3 Detekce

Detekci kosmického zá°ení komplikují faktory jako je nap°íklad klesající tok primár-
ních £ástic s jejich rostoucí energií nebo obsah neutrin, která mají velmi malý ú£inný
pr·°ez interakce s detektorem [1]. Primární £ástice je moºné detekovat p°ímo pomocí
balón· a satelit· ve vý²ce nad ∼15 km n. m. Takové detektory v²ak mají kv·li po-
t°eb¥ dostate£n¥ vysokého toku p°icházejících £ástic omezené rozmezí energií, které
se pomocí nich m¥°í. Toto rozmezí sahá do energie primární £ástice v °ádu 1014 eV.
Primární £ástice s vy²²ími energiemi se pozorují nep°ímo skrze detekci extenziv-
ních spr²ek kosmického zá°ení, p°i kterých vzniká m¥°itelný signál pomocí r·zných
mechanism·.

Jedním z t¥chto mechanism·, díky kterým lze spr²ky kosmického zá°ení deteko-
vat, je �uorescence. Nabité £ástice v extenzivní spr²ce b¥hem svého pr·letu ioni-
zují a excitují molekuly plynu v atmosfé°e. P°i následné deexcitaci je emitováno zá-
°ení ve viditelném a ultra�alovém spektru. Po£et foton· vyzá°ených p°i �uorescenci
je malý. Jedná se o n¥kolik foton· na elektron p°i jeho pr·letu jedním metrem
v atmosfé°e. Na druhou stranu jsou tyto fotony izotropní.

Dal²í zp·sob, jakým vytvá°ejí extenzivní spr²ky kosmického zá°ení m¥°itelný sig-
nál, je �erenkovova emise. �erenkovovo zá°ení vzniká, kdyº se nabitá £ástice po-
hybuje daným prost¥dím v¥t²í rychlostí, neº je rychlost sv¥tla v tomto prost°edí.
Celková vyzá°ená energie je v tomto p°ípad¥ malá oproti ioniza£ním ztrátám. Po-
£et vyzá°ených foton· ve viditelném spektru je p°ibliºn¥ 40 na metr ve vzduchu a
500 na centimetr ve vod¥ [1]. Nap°íklad z primární £ástice o energii 1 TeV doletí
do vý²ky 2000 m n. m. asi 150 �erenkovových foton· viditelného spektra na m2.
V této nadmo°ské vý²ce jsou typicky umíst¥ny �erenkovské teleskopy. P°i pr·letu
atmosférou jsou kv·li n¥kterým jev·m v atmosfé°e potla£eny �erenkovovy fotony
v UV spektru, ale i p°es to je tato sloºka dopadajícího zá°ení oproti viditelnému
spektru dominantní.

�ástice ve spr²kách kosmického zá°ení jsou také schopny vyza°ovat rádiové vlny
o frekvencích od jednotek aº po stovky MHz. V sou£asnosti dochází k obrod¥ této
detek£ní techniky.

K samotné detekci extenzivních spr²ek vytvo°ených vysokoenergetickou primární
£ásticí se vyuºívají zejména t°i zp·soby. Jedním je zaznamenávání £ástic spr²ky,
které dopadnou na povrch Zem¥, pomocí pole povrchových detektor·. Dal²ím je za-
znamenávání �uorescen£ního sv¥tla b¥hem bezm¥sí£ních nocí pomocí ultra�alových
�uorescen£ních detektor· umíst¥ných na povrchu Zem¥ nebo p°ípadn¥ v satelitech.
T°etím zp·sobem je m¥°ení �erenkovova zá°ení emitovaného sekundárními £ásticemi
podél osy spr²ky p°íslu²nými detektory.

Povrchové detektory m¥°í hustotu £asu p°íletu £ástic do konkrétního místa. Nej£as-
t¥ji se jako povrchové detektory vyuºívají scintila£ní a vodní �erenkovovy detektory.
Místo dopadu osy spr²ky na Zemi se de�nuje jako místo s nejv¥t²í hustotou £ástic
a je ur£eno pomocí hustot £ástic zaznamenaných na jednotlivých povrchových de-
tektorech. Sm¥r p°íletu spr²ky je v t¥chto detektorech ur£en £asem p°íletu p°ední
£ásti spr²ky do jednotlivých detektor·.
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Fluorescen£ní teleskopy zaznamenávají intenzitu a £as p°íletu sv¥tla vyzá°eného
v atmosfé°e pod speci�ckým úhlem. Jsou proto schopné zrekonstruovat longitudi-
nální pro�l a osovou geometrii spr²ky. Pokud je jedna spr²ka zaznamenána dv¥ma
nebo více �uorescen£ními detektory, zp°esní se rekonstrukce geometrie spr²ky.

Ze vztahu mezi nasbíraným �uorescen£ním sv¥tlem a po£tem £ástic ve spr²ce je poté
vypracován longitudinální pro�l spr²ky, jehoº integrál nám dává kalorimetrickou
energii spr²ky. Tento výpo£et vyºaduje korekci intenzity detekovaného sv¥tla na
efektivnost detektor·, pozadí, relativní p°ísp¥vek �uorescence a �erenkovova zá°ení
apod. a zárov¥¬ musí brát v úvahu málo interagující sekundární £ástice, jako jsou
miony a neutrina, které rovn¥º odná²í zlomek energie celé spr²ky.

K detekci neutrin se vyuºívají detektory umíst¥né pod vodou nebo pod zemí. Malý
ú£inný pr·°ez neutrin jim totiº umoº¬uje proniknout do v¥t²ích hlubin, neº kam
pronikne zbytek sekundárních £ástic. Takovým umíst¥ním detektor· lze tedy od
neutrin odd¥lit ostatní kosmické zá°ení, které by slouºilo pouze jako necht¥né pozadí.
Atmosférická neutrina, která jsou sou£ástí sekundárních £ástic spr²ky kosmického
zá°ení, mají klasicky energie v °ádu GeV. Detekce neutrin probíhá pomocí sledování
produkt· beta rozpadu a následného �erenkovova zá°ení - sledování produkovaných
elektron· £i pozitron·.

1.3.1 Experimenty

V posledních dekádách vznikalo mnoho experiment· zam¥°ených na studium kos-
mických £ástic. Tyto experimenty byly a jsou provád¥ny jak na povrchu Zem¥,
tak i pod ním, v zemské atmosfé°e a ve vesmíru [1].

K experiment·m vykonávaným ve vesmíru nebo v atmosfé°e pat°í Advanced Com-
position Explorer (ACE), který zkoumá sloºení solárního a galaktického kosmického
zá°ení pomocí nástroj·, které jsou schopny ur£it náboj a hmotnost detekované £ás-
tice. Dále nap°íklad Balloon-borne Experiment with Superconducting Spectrome-
ter (BESS), který m¥°il spektrum nízkoenergetických proton· a hledal antihmotu.
Jeho sou£ástí byl aerogelový �erenkovský £íta£. T°etím p°íkladem je Alpha Mag-
netic Spectrometer (AMS-02), který byl v roce 2011 nainstalován na mezinárodní
vesmírnou stanici.

Rovn¥º existují na hranici atmosféry i za ní experimenty, které jsou zam¥°eny hlavn¥
na pozorování gama zá°ení. Nejv¥t²ím z takových satelitních experiment· je Fermi
observatory, který se skládá ze dvou nástroj· - Large Area Telescope (LAT) a Fermi
Gamma-ray Burst Monitor (GBM). Ú£elem LAT je nap°íklad porozum¥ní povahy
neidenti�kovaných zdroj· gama zá°ení a mechanism·, které stojí za urychlováním
£ástic v aktivních galaktických jádrech, pulsarech, poz·statcích supernov a ve Slunci.

Nejv¥t²ím pozemním detektorem zam¥°eným na kosmické zá°ení je Observato° Pierra
Augera nacházející se na jiºní polokouli, viz podkapitola 1.3.2. K takovým experi-
ment·m dále pat°í Telescope Array, coº je nejv¥t²í detektor na severní polokouli.
Konkrétn¥ leºí v Utahu a k detekci vyuºívá 507 scintila£ních detektor·, vzdálených
1,2 km od sebe, a t°í �uorescen£ních stanic.
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K pozemnímu pozorování spr²ek iniciovaných vysokoenergetickým gama zá°ením
se vyuºívají výhradn¥ dva zp·soby. Prvním je pole detektor· extenzivních spr²ek,
coº je velké seskupení detektor· pozorujících nabité sekundární £ástice. P°íkladem
experimentu, který vyuºívá tento zp·sob, je High Altitude Water Cherenkov de-
tector (HAWC). Uº z názvu plyne, ºe k detekci vyuºívá �erenkovovo zá°ení. Kon-
krétn¥ se skládá z 300 ocelových nádrºí s £istou vodou, ve kterých po dopadu nabité
£ástice vzniká �erenkovova emise zachycená fotonásobi£i. Druhým hojn¥ vyuºíva-
ným zp·sobem detekce gama zá°ení jsou �erenkovovy teleskopy. Ty detekují �e-
renkovovo zá°ení vzniklé v atmosfé°e. Stejn¥ jako u detekce extenzivních spr²ek po-
mocí �uorescen£ích detektor· jsou tato pozorování omezena jen na bezm¥sí£né noci,
p°i kterých musí být jasná obloha. Jedním z experiment·, které vyuºívají tento zp·-
sob detekce, je observato° H.E.S.S., která se skládá ze £ty° teleskop· s pr·m¥rem
12 m, mezi nimiº stojí teleskop s plochou kolem 600 m2.

Jedním z nejvýznamn¥j²ích detektor· zam¥°ených na neutrina o energiích v roz-
mezí MeV aº GeV je Super-Kamiokande Detector, který se nachází v Japonsku
a je umíst¥ný 1000 m pod zemí. P·vodn¥ vznikl, aby prozkoumal rozpad protonu,
p°edpov¥zený n¥kolika sjednocujícími teoriemi. Samotný detektor se skládá z válco-
vité nádrºe, napln¥né 50 000 tunami ultra£isté vody. Prolétávající neutrina interagují
s elektrony nebo jádry ve vod¥ a produkují tak nadsv¥telné £ástice, které v daném
prost°edí vyza°ují �erenkovovo zá°ení, které je dále zaznamenané fotonásobi£i.

Vysokoenergetická neutrina mají velmi malý tok, a tak je pot°eba stav¥t observa-
to°e s velkým detek£ním objemem, aby byly schopny v·bec n¥jakou událost zazna-
menat. Pouºívá se k tomu tedy velké mnoºství vody nebo ledu. Jedním z nejv¥t-
²ích detektor· zam¥°ených na taková neutrina je IceCube, nacházející se v Antark-
tid¥. Tento detektor je vytvo°ený z 5160 optických senzor·, které sledují kus ledu
v hloubce 1450 aº 2450 m.

1.3.2 Observato° Pierra Augera

Observato° se nachází na pláni v západní Argentin¥ a se svou plochou p°es 3000 km2

je nejv¥t²ím detektorem kosmického zá°ení na sv¥t¥ [2]. Hlavním úkolem observato°e
je zkoumat p·vod a vlastnosti kosmického zá°ení o energiích nad 1017 eV a studovat
interakce, které tyto £ástice podstupují.

Pozorování kosmického zá°ení je v observato°i provád¥no kombinací velkého povr-
chového detektoru a �uorescen£ního detektoru. Povrchový detektor je tvo°ený polem
1600 vodních �erenkovových stanic, vzdálených od sebe 1500 m a men²ím, výpl¬o-
vým polem, kde je 60 stanic vzdálených 750 m od sebe. Plocha, na které se rozkládá
toto pole stanic zaznamenávajících kosmické zá°ení, má zmín¥ných 3000 km2 a jed-
notlivé stanice se nacházejí v nadmo°ských vý²kách od 1340 m do 1610 m. Flu-
orescen£ní detektor je tvo°en 24 teleskopy, pozorujícími plochu nad povrchovým
detektorem ze £ty° míst. Tento systém pozorování kosmického zá°ení pomocí dvou
navzájem se dopl¬ujících detek£ních technik se nazývá hybridní a jeho výhoda spo-
£ívá ve vzájemné kontrole pozorovaných dat a v jejich hojném mnoºství. Rozloºení
Observato°e Pierra Augera je znázorn¥né na Obr. 1.3. Dal²í 3 teleskopy jsou sou£ástí
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nízkoenergetického roz²í°ení HEAT.

Obrázek 1.3: Observato° Pierra Augera, kde £áry odpovídají zorným polím �uo-
rescen£ních teleskop· a te£ky vodním �erenkovovým detektor·m. Dále jsou zde
vyobrazeny i stanice se speciálním vybavením. P°evzato z [2].

Vodní �erenkovovy stanice, které tvo°í povrchový detektor, se skládají z nádrºe o
pr·m¥ru 3,6 m a vý²ce 1,2 m, obsahující 12 000 l ultra£isté vody, ze t°í fotonásobi£·
umíst¥ných symetricky 1,2 m daleko od st°edu nádrºe a sledujících �erenkovovo zá-
°ení vyprodukované ve vod¥ a z elektronických sou£ástek. T¥mito sou£ástkami jsou
procesor, p°ijíma£ GPS, rádiový vysíla£ a regulátor výkonu. Fotonásobi£·m i elek-
tronice dodává energii v£etn¥ baterie solární systém, coº d¥lá stanice sob¥sta£nými.
Moºnou poruchu n¥které ze sou£ástek vodní �erenkovovy stanice lze °e²it podle
typu poruchy bu¤ restartem softwaru, anebo vým¥nou za náhradní díl, jejichº sklad
se nachází v nedalekém m¥st¥ Malargüe, kde se rovn¥º nachází centrální sb¥rna dat
a centrum pro náv²t¥vníky observato°e. Chod detektor· je monitorován online a o
údrºbu se starají místní technici, a tak není t°eba, aby byli v blízkosti detektor·
stále p°íslu²ní i v¥dci ze vzdálen¥j²ích laborato°í.

Jak bylo °e£eno, �uorescen£ní detektor tvo°í 24 teleskop·, které jsou rozprost°eny
na £ty°ech místech. Na kaºdém míst¥ je 6 teleskop· umíst¥ných v £isté budov¥
s °ízenými klimatickými podmínkami. Kaºdý z teleskop· má zorné pole 30◦ azimutu
a 30◦ eleva£ního úhlu. Fluorescen£ní sv¥tlo p°ichází do teleskopu p°es kruhovou
clonu, která má pr·m¥r 1,1 m, p°ekrytou UV �ltrem, který odsti¬uje sv¥telný tok
pozadí. Za clonou s �ltrem se nachází prstencová £o£ka, která redukuje sférickou
aberaci a eliminuje koma. Dále je sv¥tlo soust°e¤ováno sférickým zrcadlem o plo²e
∼ 13 m2 do kulové ohniskové plochy. Zaost°ující zrcadlo je kv·li cen¥ a hmotnosti
optického systému segmentováno. Tato zrcadla jsou sledována kamerou, ve které
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se nachází 440 hexagonálních fotonásobi£· a sb¥ra£e sv¥tla. Elektronika a nosná
struktura jsou uspo°ádány tak, aby co nejmén¥ zatem¬ovaly cestu paprsk·.

Krom¥ detektoru jsou d·leºité i takové sou£ásti experimentu, jako je systém datové
komunikace. Nad celým detektorem je proto rozmíst¥na obousm¥rná radiofrekven£ní
telekomunika£ní sí´, zodpovídající za posílání p°íkaz· a p°ijímání dat z jednotlivých
�uorescen£ních teleskop· a povrchových detek£ních stanic. Dal²í nedílnou sou£ástí
experimentu je centrální systém sb¥ru dat. Tento systém zodpovídá za shromaº¤o-
vání trigger· z povrchových stanic, kontrolu t¥chto detektor· a organizaci ukládání
dat. Data z �uorescen£ních teleskop· jsou zaznamenávána samostatn¥ v lokálních
stanicích a kaºdodenn¥ posílána do po£íta£ového centra v Malargüe. Nam¥°ená data
z detektor· i status detek£ních stanic musí být monitorován, aby bylo dosaºeno op-
timálního v¥deckého výstupu. Za normálních opera£ních podmínek je toto monito-
rování provád¥no sm¥novým personálem.

Pro správnou rekonstrukci spr²ek z nam¥°ených dat je t°eba sledovat atmosférické
podmínky. Veli£iny jako teplota, tlak nebo vlhkost jsou pot°eba k odhadnutí lon-
gitudinálního rozvoje extenzivní spr²ky i k ur£ení po£tu izotropn¥ vyzá°eného �uo-
rescen£ního sv¥tla indukovaného spr²kou. Proto je sou£ástí experimentu i extenzivní
systém za°ízení monitorujících atmosféru, který slouºí nap°íklad k m¥°ení prom¥n-
ného atmosférického stavu, m¥°ení mnoºství aerosol· nebo k detekci mrak·.

Samotná hybridní rekonstrukce spr²ky probíhá skrze porovnávání dat z �uorescen£-
ního detektoru a signálu z povrchového detektoru. Spo£ívá v sestavení geometrie
spr²ky a v p°evedení nasbíraného sv¥tla v závislosti na £ase na energii uvoln¥nou
spr²kou v závislosti na hloubce v atmosfé°e. Celkový longitudinální pro�l uvoln¥né
energie a její maximum v hloubce X = Xmax jsou potom dány na�továním Gaisser-
Hillasovy funkce

fGH(X) =

(
dE

dX

)
max

(
X −X0

Xmax −X0

)Xmax−X0
λ

e
Xmax−X

λ . (1.3)

Celková energie spr²ky je poté získána integrací rovnice (1.3) spole£n¥ s korekcí na
neviditelnou energii, coº je ta energie, která je odnesena neutriny a vysokoenerge-
tickými miony.

Krom¥ hybridních rekonstrukcí spr²ek za vyuºití povrchového a �uorescen£ního de-
tektoru se observato° snaºí roz²i°ovat a vylep²ovat oblasti svého výzkumu. K roz-
²í°ení nad rámec základních dvou detektor· pat°í High Elevation Auger Telescopes
(HEAT), coº jsou t°i �uorescen£ní teleskopy, které pracují nezávisle na jednotlivých
stanicích �uorescen£ního detektoru, a jejich hlavním cílem je sníºit prahovou energii
hybridních dat. V kombinaci s blízkými povrchovými stanicemi se poda°ilo roz²í°it
energetický rozsah m¥°ení vysokoenergetických hybridních spr²ek kosmického zá°ení
aº ke spodní hranici 1017 eV. Dal²ím roz²í°ením observato°e je Auger Muon and In�ll
Ground Array (AMIGA), coº je detektor m¥°ící mnoºství mion· ve spr²kách kosmic-
kého zá°ení. Jedná se o spojený systém vodních �erenkovových stanic rozmíst¥ných
750 m od sebe a scintila£ních detektor· zakopaných pod ≈ 540 g/cm2 vertikální
hmoty, coº v daném prost°edí odpovídá hloubce 2,3 m pod zemí.

V sou£asnosti rovn¥º probíhá vylep²ení nazvané AugerPrime, které mimo jiné spo-
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£ívá v umíst¥ní scintila£ních detektor· na v²echny vodní �erenkovovy stanice [10].
Tyto scintilátory umoºní odd¥lení elektromagnetické a mionové komponenty spr²ky.
Hlavním úkolem AugerPrime je vylep²ení studia hmotnostního sloºení ultravyso-
koenergetického kosmického zá°ení. Observato° by tak m¥la v následujících letech
sbírat dopl¬ující informace k d·leºitým témat·m jako je t°eba lep²í porozum¥ní
interakcí kosmického zá°ení s atmosférou.
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Kapitola 2

Rozvoj spr²ek kosmického zá°ení

2.1 Heitler·v model

Model elektromagnetických kaskád nazna£ený v podkapitole 1.2.2 je velmi podobný
v praxi uºívanému Heitlerovu modelu [11]. Rozdílem je to, ºe Heitler·v model
p°edpokládá zdvojnásobení po£tu £ástic ve spr²ce po jedné rozd¥lovací délce, pro
kterou platí d = λr ln 2, kde λr je radia£ní délka elektronu v daném prost°edí
(λr = 37 g·cm−2 ve vzduchu [12]). Jedna rozd¥lovací délka je tedy vzdálenost, za
jakou ztratí elektron polovinu svojí energie formou radiace. Spr²ka se potom roz-
r·stá stejn¥ jako ve zmín¥ném modelu, tedy pomocí radiace foton·, které podléhají
párové produkci elektron· a pozitron·. Po n rozd¥lovacích délkách, coº je rovno
hloubce X = nλr ln 2, bude tedy po£et £ástic N = 2n =eX/λr [13].

Energie £ástic postupn¥ klesne na hodnotu Ee
c , p°i které jiº neprobíhá párová pro-

dukce ani radiace brzdného zá°ení a za£ne docházet ke zmen²ování po£tu £ástic ve
spr²ce. Tato energie se nazývá kritická a £ástice o této a niº²í energii ztrácí víc energie
ionizací neº radiací. Pro elektron a pozitron ve vzduchu platí Ee

c = 85 MeV. Ma-
ximálního po£tu £ástic Nmax tedy fotonem o energii E0 iniciovaná spr²ka dosáhne,
kdyº platí E0 = Nmax · Ee

c .

Dále m·ºeme z tohoto jednoduchého modelu odvodit hloubku pr·niku, p°i které
spr²ka dosáhne svého maxima. Nazývá se hloubka maxima spr²ky a zna£í se Xmax.
Hloubka maxima elektromagnetické spr²ky Xγ

max
1 je dána po£tem rozd¥lovacích

délek, kterými £ástice projdou, neº jejich energie klesne na Ee
c . Pro takový po£et

rozd¥lovacích délek nc platí Nmax = 2nc . Vyuºítím rovnosti pro Nmax z p°edchozího
odstavce získáme vztah

Xγ
max = nc · d =

lnNmax

ln 2
λr ln 2 = lnNmax · λr = λr ln

E0

Ee
c

. (2.1)

Pomocí hloubky maxima m·ºeme zavést tzv. míru prodlouºení Λ, coº je míra zm¥ny
Xmax p°i zm¥n¥ po£áte£ní energie o jeden °ád. De�nuje se jako

Λ =
dXmax

d log10E0

. (2.2)

1Ozna£ení γ znamená, ºe daná veli£ina platí pro £ist¥ elektromagnetickou spr²ku.
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Dosazení Xγ
max z rovnice (2.1) nám dá

Λγ =
d

d log10E0

(
λr ln

E0

Ee
c

)
= λr

d lnE0

d log10E0

=

∣∣∣∣ x = log10E0

E0 = 10x

∣∣∣∣
= λr

dx ln 10

dx
= λr ln 10 ≈ 2, 3λr.

(2.3)

Dostaneme tedy výsledek pro elektromagnetickou spr²ku Λγ ≈ 2, 3λr ≈ 85 g·cm−2
na jeden °ád primární energie.

Tímto modelem p°edpov¥zená velikost elektromagnetické spr²ky v maximu Nmax

se m·ºe výrazn¥ li²it od skute£né hodnoty. Heitler·v model totiº nepo£ítá s utlume-
ním nenulového po£tu £ástic p°ed dosaºením Xγ

max. Model navíc p°ece¬uje skute£ný
podíl elektron· a pozitron· v·£i foton·m. Odhaduje, ºe po n¥kolika rozd¥lovacích
délkách se bude po£et elektron· a pozitron· blíºit Ne ≈ 2

3
Nmax (Ne = Ne+ + Ne−),

coº je p°íli² vysoké nap°íklad kv·li k tomu, ºe skrze brzdné zá°ení m·ºe být vyzá°en
více neº jeden foton.

Heitler·v model je velmi zjednodu²ený, coº vede ke spoust¥ nedostatk·m, ale i tak
dává dv¥ p°edpov¥di, které pom¥rn¥ dob°e souhlasí s detailními simulacemi spr²ek
kosmického zá°ení i s experimenty. T¥mito p°edpov¥¤mi jsou závislost maximálního
po£tu £ástic ve spr²ce na primární energii a logaritmické zvý²ení hloubky maxima
o 85 g·cm−2 za jeden °ád primární energie.

2.2 Heitler-Matthews·v model

Na základ¥ Heitlerova modelu elektromagnetických kaskád vyvinul J. Matthews
model hadronických kaskád [13]. V tomto modelu atmosféru rozd¥líme na vrstvy
o tlou²´ce λI ln 2, kde λI je interak£ní délka siln¥ interagujících £ástic. Pro piony ve
vzduchu p°ibliºn¥ platí λI ≈ 120 g · cm−2. Po p°ekro£ení jedné vrstvy atmosféry
vyprodukují hadrony Nch nabitých a 1

2
Nch neutrálních pion·. Nabité piony po p°e-

kro£ení dal²í vrstvy interagují za vzniku dal²ích pion·. Tento proces probíhá, dokud
energie nabitých pion· neklesne pod kritickou hladinu Eπ

c (∼ 20 GeV), kdy v²echny
piony zanikají za vzniku mion·.

2.2.1 Popis protonových spr²ek

Uvaºujme proton o energii E0 vstupující do atmosféry podle [13]. Po n vrstvách bude
tímto protonem iniciovaná spr²ka obsahovat celkem Nπ = (Nch)

n nabitých pion·. Za
p°edpokladu, ºe se energie b¥hem jedné interakce rozd¥lí rovnom¥rn¥ mezi v²echny
£ástice, budou nést nabité piony v n-té vrstv¥ celkovou energii (2/3)nE0. Zbytek
energie odnese elektromagnetická spr²ka z rozpadu neutrálního pionu. Energie na
jeden nabitý pion v n-té vrstv¥ je tedy

Eπ =
E0(

3
2
Nch

)n . (2.4)
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Po nc projitých vrstvách klesne Eπ pod hodnotu Eπ
c . Po£et t¥chto vrstev lze vyjád°ít

ze vzorce (2.4) jako

nc =
ln E0

Eπc

ln 3
2
Nch

. (2.5)

V dal²ím textu budeme n¥které z parametr· povaºovat za konstantní a p°isoudíme
jim následující hodnoty: Nch = 10, Ee

c = 85 MeV, Eπ
c = 20 GeV, λI = 120 g · cm−2

a λr = 37 g · cm−2.

Primární (a tedy celková) energie spr²ky E0 je rozd¥lena mezi Nπ pion· a Nmax

elektromagnetických £ástic. Platí pro ni vztah

E0 = Ee
cNmax + Eπ

cNπ. (2.6)

Vyuºitím ²kálování po£tu elektron· a pozitron· Ne = Nmax
g

, kde g = 10, a rovnosti
Nπ = Nµ získáme

E0 = gEe
c

(
Ne +

Eπ
c

gEe
c

Nµ

)
≈ 0, 85 GeV (Ne + 24Nµ). (2.7)

Tato rovnice reprezentuje zákon zachování energie. Její d·leºitost spo£ívá v tom,
ºe m·ºeme díky ní jednodu²e spo£ítat primární energii pouze ze znalosti Ne a Nµ.
Rovnice je navíc lineární a nep°íli² citlivá na �uktuace2 a typ primární £ástice.
Její praktické vyuºití v²ak vyºaduje p°izp·sobení se detail·m experimentu. Po£et
£ástic se totiº v¥t²inou m¥°í aº po dosaºení maxima a relativní citlivost experimentu
na elektrony, pozitrony a fotony ovliv¬uje interpretaci nam¥°eného po£tu elektron·
a pozitron·.

Po£et mion· ve spr²ce spo£ítáme z rovnosti Nµ = Nπ = (Nch)
nc . Ze vztahu (2.5)

získáme energetickou závislost této veli£iny

lnNµ = lnNπ = nc lnNch = β ln

(
E0

Eπ
c

)
, (2.8)

kde
β =

lnNch

ln (3
2
Nch)

= 0, 85. (2.9)

Celkový po£et mion· je potom

Nµ =

(
E0

Eπ
c

)
≈ 104

(
E0

1 PeV

)0,85

. (2.10)

Celkový po£et elektron· v hadronické spr²ce získáme pomocí podílu energie, kterou
odná²í elektromagnetické spr²ky. Bereme-li E0 = Eem + Eh, kde pro hadronickou
energii platí Eh = NµE

π
c , dostáváme

Eem
E0

=
E0 −NµE

π
c

E0

= 1−
(
E0

Eπ
c

)β−1
, (2.11)

2R·zné primární £ástice p°id¥lují r·zné energie do elektromagnetické a hadronické £ásti spr²ky.
To samé zap°í£i¬ují i statistické �uktuace spr²ek.
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kde β je z rovnice (2.9). Pro E0 = 1014 eV je podíl elektromagnetické sloºky (Eem)
72% a pro E0 = 1017 eV dokonce 90%. Rovnice (2.11) m·ºe být v námi uvaºovaném
rozsahu energií (1014 eV aº 1017 eV) aproximována mocninnou závislostí Eem ∼ Eα

0 .
Po porovnání s rozvojem do °ady v okolí E0 = 105Eπ

c získáme pro po£et elektron·
v maximu spr²ky

Ne =
1

g

Eem
Ee
c

≈ 106

(
E0

1 PeV

)α
, (2.12)

kde
α = 1 +

1− β
105(1−β) − 1

≈ 1, 03. (2.13)

Inverze rovnice (2.12) nám dá vztah

E0 = (1, 5 GeV)N0,97
e . (2.14)

Celková hloubka maxima se pro jednoduchost odvodí pomocí hloubky maxima elek-
tromagnetické spr²ky, která vznikne v první generaci. Z této aproximace vzejde
hloubka maxima men²í neº ve skute£nosti, ale míra prodlouºení bude odpovídat
simulacím. V tomto p°iblíºení se musí dbát na energetickou závislost na ú£inném
pr·°ezu primární £ástice a na multiplicit¥ produkovaných £ástic3. Ú£inný pr·°ez in-
terakce roste s energií, coº zp·sobuje vznik spr²ky ve v¥t²í vý²ce. Multiplicita rovn¥º
roste s energií, ale velmi pomalu (∼ E0,2

0 ).

První interakce probíhá v atmosférické hloubce X0 = λI ln 2. Z 1
2
Nch neutrálních

pion· se vyprodukuje Nch foton·, p°i£emº kaºdý z nich dá vzniknout elektromag-
netické kaskád¥ o energii E0

3Nch
. Hloubka maxima spr²ky se poté získá jako v rovnici

(2.1) s tím, ºe energie spr²ky je E0

3Nch
a první interakce prob¥hla v hloubce X0

Xp
max = X0 + λr ln

(
E0

3NchEe
c

)
. (2.15)

Z d·vodu zanedbání následujících generací vývoje spr²ky skute£n¥ vychází hloubka
maxima spo£ítaná tímto vzorcem men²í neº v detailních simulacích. Na druhou
stranu míra prodlouºení odpovídá nasimulovaným dat·m.

Rovnici (2.15) m·ºeme p°epsat pomocí hloubky maxima elektromagnetické kaskády
Xγ
max jako

Xp
max = Xγ

max +X0 − λr ln (3Nch). (2.16)

Fotonové spr²ky tedy pronikají hloub¥ji neº protonové o ∼ 40 g · cm−2. Míra pro-
dlouºení pro protonovou spr²ku je potom

Λp = Λγ +
d

d log10E0

(X0 − λr ln (3Nch). (2.17)

Z tohoto vztahu m·ºeme vid¥t, ºe míra prodlouºení protonové spr²ky bude oproti
elektromagnetické zredukována dv¥ma zp·soby. Prvním je zvý²ení multiplicity Nch

nabitých £ástic vyprodukovaných p°i hadronické interakci a druhým zvý²ení ú£in-
ného pr·°ezu, který sniºuje X0. Tento výsledek odpovídá tzv. Linsleyovu teorému o
mí°e prodlouºení [15], který tvrdí, ºe Λγ p°edstavuje horní limitu pro Λp.

3Multiplicita je de�nována jako celkový po£et £ástic vyprodukovaných p°i jedné kolizi [14].
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2.2.2 Popis jaderných spr²ek

Interakci jaderného kosmického zá°ení s atmosférou zjednodu²en¥ popisuje tzv. su-
perpozi£ní model [13]. Jádro s atomovým £íslem A a celkovou energií E0 je chápáno
jako A individuálních nukleon·, kaºdý s energií E0/A. Výsledná spr²ka kosmic-
kého zá°ení se potom bude chovat jako sou£et A nezávislých protonových spr²ek,
které za£ínají ve stejném bod¥.

Vlastnosti spr²ek iniciovaných jádrem o atomovém £ísle A se tedy mohou zapsat
s vyuºitím vzorc· odvozených pro proton s po£áte£ní energií E0 s tím rozdílem,
ºe v n¥kterých místech je t°eba se£íst A spr²ek. Po£et elektron· a pozitron· se potom
zachovává, tedy

NA
e = Ne. (2.18)

Pro po£et mion· platí vztah
NA
µ = Np

µA
0,15, (2.19)

pro hloubku maxima spr²ky platí

XA
max = Xp

max − λr lnA, (2.20)

a pro po£áte£ní energii

E0 = 0, 85 GeV(NA
e + 25NA

µ ). (2.21)

Podle superpozi£ního modelu mají spr²ky iniciované jádry více mion· neº protonové
spr²ky se stejnou po£áte£ní energií. Zárove¬ je hloubka maxima u jaderných spr²ek
men²í neº u protonových. Proto tyto spr²ky nepronikají tak hluboko. Po£áte£ní
energie závisí na A pouze skrze po£et mion·.

Nedostatkem tohoto modelu je, ºe se skute£né nukleony nechovají jako nezávislé
£ástice [16]. První interakce se tak ve skute£nosti stane ve v¥t²í nadmo°ské vý²ce,
protoºe platí λA < λp a po£et interagujících nukleon· bude �uktuovat. Dá se v²ak
ukázat, ºe inkluzivní distribuce první interakce pro po£et interagujících nukleon·
se chová p°esn¥ podle p°edpov¥di modelu superpozice, tedy ºe pr·m¥rná hloubka
první interakce A nukleon· je úm¥rná λp. To je tzv. semi-superpozi£ní teorém,
který obhajuje model superpozice s realisti£t¥j²ími p°edpoklady.

Pro zp°esn¥ní Heitler-Matthewsova modelu lze p°idat do popisu hadronických inter-
akcí tzv. nepruºnost interakce κinel [13]. Ta se de�nuje jako podíl celkové energie,
kterou odnese produkce nabitých i neutrálních pion·. V p°edchozím popisu pla-
tilo pro nepruºnost κinel = 1. Men²í nepruºnost nap°íklad ovlivní hloubku maxima,
na druhou stranu nemá ºádný dopad na míru prodlouºení.

2.3 Modely hadronických interakcí

P°ede²lé modely pouze kvalitativn¥ nasti¬ují chování extenzivních spr²ek kosmického
zá°ení a odvozují jejich základní závislosti. K detailním simulacím spr²ek a analýze
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experimentálních dat je ale zapot°ebí vyuºít sloºit¥j²í modely jednotlivých hadro-
nických interakcí, které ve spr²ce probíhají. V dne²ní dob¥ jsou k takovým simula-
cím vyuºívány generátory hadronických interakcí na základ¥ metody Monte Carlo
(MC) [17]. MC simulace propojují teoretický p°ístup s experimentálním poznáním,
coº napomáhá porovnávat nové nápady s pozorováním.

Rozvoj kaskády, hlavn¥ interakce jader v atmosfé°e, musí být popsán pro energie
ve vy²²ích °ádech, neº jsou energie dosaºitelné na urychlova£ích. Vlastnosti exten-
zivních spr²ek navíc siln¥ závisejí na p°edpov¥dích r·zných hadronických model·.
Modely interakcí kosmického zá°ení jsou tak vyvinuté v rámci tzv. Reggeho teo-
rie pole [18], která v interak£ních mechanismech zahrnuje p°ísp¥vky m¥kké a tvrdé
partonové dynamiky. Takové modely potom zacházejí s obecn¥ nepruºnými hadro-
nickými sráºkami [17].

Existuje n¥kolik model· hadronických interakcí a mnoho jejich verzí. Tyto modely
jsou bu¤ zaloºeny na r·zných principech simulace spr²ek, anebo mají své vylep²ené
verze. Zde se budeme v¥novat pouze model·m a jejich verzím, které byly pouºity
pro tuto práci. T¥mi jsou QGSJet-II 04 [17], EPOS LHC [19] a Sibyll 2.3c [20].

2.3.1 QGSJet-II 04

QGSJet-II 04 je vylep²ená verze MC generátoru QGSJet, který simuluje hadro-
nické interakce na základ¥ modelu kvark-gluonových strun (anglicky Quark-Gluon
String model, zkrácen¥ QGS) [21]. Model kvark-gluonových strun pouºívá Gribov-
Reggeho schéma, coº je teoretická extrapolace dat z urychlova£· pro vy²²í energie,
která s hadron-hadronovými sráºkami zachází jako s n¥kolika rozptylovými procesy.
Elementární op¥tovné rozptyly jsou chápány jako mikroskopické partonové kaskády.
Ke Gribov-Reggeho schématu p°idává QGS model takovou vlastnost, ºe kaºdému
procesu produkce elementárních £ástic je p°i°azen vznik a fragmentace dvou strun.
Odpovídající vlastnosti kaºdé z t¥chto dvou strun jsou vyjád°eny skrze sekundární
Reggeho trajektorie.

V jednoduchém QGSJet modelu je kaºdý z op¥tovných rozptyl· chápán jako ne-
závislý na ostatních. Takový p°ístup zanedbává nelineární efekty, které mají vliv
v limit¥ velmi vysokých energií a malých sráºkových parametr· interakce. V takové
limit¥ se setkáváme s efekty vysoké hustoty parton·, které mají za následek inter-
akce mezi jednotlivými partonovými kaskádami. Kv·li t¥mto efekt·m není v modelu
QGSJet moºné pouºít realistické distribu£ní funkce partonové hybnosti, které by
byly v souladu nap°íklad s pozorovanou energetickou závislostí celkového ú£inného
pr·°ezu proton-protonových sráºek [22].

Pro dosaºení spolehlivého popisu vysokoenergetických hadronických interakcí je
tedy t°eba zapo£ítat nelineární efekty, které jsou ve vysokých hustotách parton·
velmi d·leºité [21]. Práv¥ toho vyuºívá model QGSJet-II 04, který díky korekcím
na nelinearitu dokáºe propojit zmín¥né distribu£ní funkce s hadronickým ú£inným
pr·°ezem a multiplicitou sekundárních £ástic. Vliv nelineárních efekt· u hadron-
jaderných a jádro-jaderných sráºek je mnohem siln¥j²í neº u hadron-hadronových
sráºek. Model nap°íklad dob°e popisuje multiplicitu sekundárních hadron· produ-

30



kovaných v jádro-jaderných sráºkách z urychlova£e RHIC [23].

Model QGSJet-II 04 má velký problém vysv¥tlit pozorované první dva momenty
Xmax pomocí Observato°e Pierra Augera [24].

2.3.2 EPOS LHC

EPOS LHC je vylep²ením star²ího MC generátoru EPOS. Ten p°istupuje ke kolizím
jako ke kvantov¥-mechanickému multi£ásticovému rozptylu zaloºeném na partonech
a strunách, kde je p°i výpo£tech ú£inného pr·°ezu a produkce £ástic vzato v potaz
zachovávání energie [25]. V modelu EPOS je hadron-hadronová interakce chápána
jako vým¥na tzv. partonového ºeb°íku mezi dv¥ma hadrony. Model v sob¥ rovn¥º za-
hrnuje efekty vysoké hustoty. EPOS má oproti jiným model·m vysokoenergetických
interakcí unikátní p°ístup k centrální £ásti spr²ky, protoºe ostatní modely neberou
v potaz v¥t²í hustotu £ástí strun práv¥ v tomto bod¥. Oproti jiným model·m p°ed-
povídá v¥t²í po£et mion·.

EPOS LHC byl vyvinutý tak, aby dokázal detailn¥ popsat tehdej²í nová data z LHC
[19]. Star²í verze m¥ly problém p°i popisu lehkých sráºek (proton-proton), protoºe
v nich nebyl pozorovaný jistý efekt, který se pozoroval u t¥º²ích sráºek. Tímto efek-
tem byla pot°eba velké multiplicity na po£átku spr²ky k tomu, aby na konci po
dlouhém vývoji centrální £ásti spr²ky vy²la korektní celková multiplicita. Oproti
star²ím verzím je proto v modelu EPOS LHC implementovaný jiný typ radiálního
toku v p°ípad¥ velmi hustého systému v malém objemu. Intenzita tohoto typu radi-
álního toku závisí na celkové hmotnosti velmi hustého st°edu spr²ky, který je vytvo-
°ený p°ekrytím £ástí strun vlivem partonových interakcí (proton-protonové sráºky),
nebo vlivem jádro-jaderných interakcí (sráºky jader s A > 1).

EPOS LHC má problém popsat hloubky maximální produkce mion·, které byly
zm¥°ené na Observato°i Pierra Augera [26].

2.3.3 Sibyll 2.3c

Stejn¥ jako p°edchozí dva zmín¥né modely, i Sibyll 2.3c je vylep²enou verzí star²ího
modelu. Sibyll byl jedním z prvních model· hadronických interakcí, navrºených
primárn¥ pro interpretaci dat z kosmického zá°ení [27]. První verze kódu se da-
tuje aº do roku 1987. Tento model v sob¥ kombinuje simulaci hadronické produkce
popsanou neporuchov¥ s výpo£ty poruchové kvantové chromodynamiky. Interakce
kosmického zá°ení s jádry ve vzduchu jsou simulovány podle Glauberova modelu
jaderných interakcí [28].

P°edpov¥di modelu Sibyll souhlasily s experimenty na LHC i p°es to, ºe je oproti
model·m QGSJET a EPOS mén¥ so�stikovaný [27]. Nová data z urychlova£e LHC
navíc vedla ke zlep²ení modelu. Verze Sibyll 2.3 byla zv¥°ejn¥na v roce 2016. Oproti
p°ede²lým typ·m byla nap°íklad pozm¥n¥na distribuce parton· v p°í£ném prostoru.
Tato zm¥na dopomohla k lep²ímu popisu a tedy i lep²í extrapolaci urychlova£ových
dat.
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Obrázek 2.1: Pr·m¥rná hodnota hloubky maxima v závislosti na primární energii
pro r·zné modely hadronických interakcí v porovnání s daty z �uorescen£ních detek-
tor· z Observato°e Pierra Augera. Plná £ára odpovídá protonem iniciované spr²ce,
p°eru²ovaná spr²ce iniciované jádrem ºeleza. P°evzato z [20].

Verze 2.3c novým zp·sobem p°istupuje k produkci baryonových pár· a zárove¬ po-
£ítá i s produkcí p·vabných hadron· [20]. Rovn¥º správn¥ popisuje nap°íklad takový
efekt, ºe protonové spektrum je znateln¥ ovliv¬ováno po£tem zasaºených parton·
p°i kolizi, zatímco u meson· je tento vliv mnohonásobn¥ men²í. Model je zam¥°en
primárn¥ na tzv. vedoucí £ástice extenzivní spr²ky kosmického zá°ení. Tyto £ástice
mají dopad nap°íklad na rozd¥lení energie mezi hadronickou a elektromagnetickou
£ástí spr²ky.

Na obrázku 2.1 m·ºeme vid¥t srovnání st°ední hodnoty hloubky maxima nam¥°ené
na Observato°i Pierra Augera a nasimulované modely QGSJet-II 04, EPOS LHC,
Sibyll 2.3c a Sibyll 2.1 pro protonovou a ºeleznou primární £ástici. Z obrázku je vid¥t,
ºe nov¥j²í verze Sibyllu p°edpovídá maximum spr²ky ve v¥t²í hloubce oproti star²í
verzi i jiným model·m. Jedním z d·vod· tohoto rozdílu je niº²í nepruºnost (ekvi-
valentn¥ vy²²í pruºnost) p°i sráºkách, která je implementována práv¥ v modelu
Sibyll 2.3c.
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Kapitola 3

Simulace spr²ek kosmického zá°ení

Jak vyplynulo ze zmín¥ných model· hadronických interakcí z p°edchozí kapitoly,
k simulacím extenzivních spr²ek kosmického zá°ení se velmi rozsáhle pouºívá pro-
gramátorská metoda Monte Carlo (MC). Ta je schopná vypo£ítat detailní teoretické
p°edpov¥di, které pomáhají interpretovat experimentální data posbíraná z povrcho-
vých a �uorescen£ních detektor· [29]. U spr²ek o vysokých primárních energiích
se ale tato metoda p°ímo nepouºívá, protoºe by pot°ebovala velmi mnoho výpo£et-
ního £asu.

Problém s výpo£etním £asem lze vy°e²it takzvanou metodou zúºení, p°i níº se expli-
citn¥ vypo£ítá pouze malý po£et £ástic a kaºdé z t¥chto £ástic se p°i°adí p°íslu²ný
váhový faktor. A£koliv tato metoda opravdu sníºí £as pot°ebný pro nasimulování
extenzivních spr²ek, sumace £ástic s velmi vysokými váhovými faktory vytvá°í zna-
telné �uktuace v pozorovatelných. Problém nevy°e²í ani horní limit váhy p°idruºené
jedné £ástici, protoºe taková úprava by kontraproduktivn¥ zamezila zjednodu²ení si-
mulací a tím by op¥t zvý²ila pot°ebný výpo£etní £as. Alternativou je vyuºít k popisu
spr²ek kosmického zá°ení °e²ení p°íslu²ných kaskádních rovnic. Kdyº se tento p°í-
stup spojí s explicitní MC simulací nejenergeti£t¥j²í £ásti spr²ky, dostaneme p°esné
výsledky jak pro vlastnosti spr²ek, tak i pro jejich �uktuace. Takového hybridního
zp·sobu simulací extenzivních spr²ek kosmického zá°ení vyuºívá program CONEX,
který byl pouºitý pro ú£ely této práce (verze v6.40).

3.1 Program CONEX

Jak bylo °e£eno, nejenergeti£t¥j²í £ást spr²ky popisuje CONEX MC simulacemi.
K numerickému popisu zbylých spr²ek s niº²ími energiemi vyuºívá algoritmy k °e-
²ení hadronických a elektromagnetických kaskádních rovnic. V programu je rovn¥º
zaimplementována produkce neutrin, coº mu umoºnuje výpo£et pro�l· deponované
ioniza£ní energie.

MC generátor simuluje £ástice1, jejichº energie je v¥t²í neº nastavitelná prahová ener-
gie Ethr pro p°echod ke kaskádním rovnicím. Interakce uvnit° hadronických kaskád

1V této práci byly pouºity energie pro EM > 1 MeV a hadrony a miony > 1 GeV.
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jsou v MC generátoru popsány pomocí model· hadronických interakcí (viz podkapi-
tola 2.3). Tyto modely jsou rovn¥º vyuºity pro výpo£et spekter sekundárních £ástic
pro ú£ely numerického °e²ení p°íslu²ných kaskádních rovnic.

K simulacím elektromagnetických kaskád vyuºívá MC generátor kód EGS4 [30] roz²í-
°ený o Landau-Pomeranchuk-Migdal·v (LPM) efekt [31] pro vysokoenergetické elek-
trony, pozitrony a fotony [29]. P°i numerickém °e²ení elektromagnetických kaskád-
ních rovnic se pouºívají stejné interak£ní procesy jako v MC simulacích. Narozdíl od
simulací ale nezapo£ítávají LPM efekt, protoºe je v daném rozsahu energií zanedba-
telný. Ztráta energie elektron· a pozitron· ionizací podél dráhy je v numerickém
°e²ení popsána Bethe-Blochovou formulí s korekcí na efekty hustoty

−dE

dx
≈ ρD

(
Z

A

)
z2p
β2

[
1

2
ln

(
2mec

2β2γ2

I

)
− β2 − δ(β, ρ)

2

]
, (3.1)

kde ρ je hustota daného materiálu [g · cm−3], Z je protonové £íslo, A je nuk-
leonové £íslo, zp je náboj p°ilétající £ástice (v jednotkách daných nábojem elek-
tronu), D ≈ 0, 307 MeV · cm2 · g−1, mec

2 je klidová energie elektronu (∼ 511 keV),
I je st°ední excita£ní energie daného materiálu, δ je korek£ní faktor pro efekty hus-
toty, γ = 1√

1−β2
a β = v

c
, kde v je rychlost nalétávající £ástice a c je rychlost sv¥tla

[1].

P°i spou²t¥ní simulací v programu CONEX je moºné nastavit n¥kolik parametr·.
T¥mi zásadními pro tuto práci jsou dekadické logaritmy minimální a maximální
energie (log10(Emin/eV) a log10(Emax/eV)), model vysokoenergetických hadronic-
kých interakcí, po£et simulovaných spr²ek a typ primární £ástice. Dále lze nastavit
nap°íklad azimutální a zenitový úhel. Výstupními daty jsou pak pozorovatelné spr-
²ek kosmického zá°ení, z nichº nejd·leºit¥j²ími pro tuto práci jsou hloubka maxima
spr²ky, pro�l po£tu elektron· a pozitron· a pro�l po£tu mion·.

Samotný proces simulace spr²ek je následující [29]. Na za£átku je primární £ás-
tice s nastavenou energií a sm¥rem, který p°esn¥ ur£uje trajektorii osy spr²ky.
Spr²ky sekundárních £ástic jsou simulovány explicitn¥ pomocí metody MC, kdy se
bere n¥kolik p°ednastavených úrovní hloubky nebo interval· energie, dokud energie
v²ech £ástic neklesne pod prahovou hodnotu Ethr. V²echny £ástice s energií men²í
neº Ethr pak vyplní energeticko-hloubkové tabulky, které se vyuºijí jako po£áte£ní
podmínky pro kaskádní rovnice.

V dal²ím kroku probíhá numerický výpo£et hadronických kaskádních rovnic pro první
úrove¬ hloubky s p°íslu²nými po£áte£ními podmínkami. Výsledkem výpo£tu jsou
diskrétní energetická spektra r·zných typ· hadron· a po£áte£ní podmínky elektro-
magnetické spr²ky v následující úrovni hloubky. Poté se spo£ítají i elektromagne-
tické kaskádní rovnice s danými po£áte£ními podmínkami v první úrovni hloubky.
Následuje výpo£et hadronických kaskádních rovnic pro druhou úrove¬ hloubky, vy-
uºívající jednak výpo£tu první hloubky, ale i hadron· vzniklých v elektromagnetické
kaskád¥ formou fotonukleárních interakcí. Dále probíhá °e²ení elektromagnetických
kaskádních rovnic pro druhou úrove¬ s vyuºitím po£áte£ních podmínek z p°edchozí
úrovn¥. Takto simulace pokra£ují nadále, dokud spr²ka nezanikne.

U ultravysokoenergetických elektromagnetických £ástic se bere v potaz moºnost
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interakce s geomagnetickým polem Zem¥ je²t¥ neº £ástice (v tomto p°ípad¥ fo-
ton) vstoupí do atmosféry. K této simulaci se vyuºívá PRESHOWER kód [32].
Sekundární £ástice jsou pak simulovány popsaným zp·sobem [29].

3.1.1 Roz²í°ení programu CONEX

V roce 2010 byla v programu CONEX implementována moºnost roz²í°ení vstupních
parametr· [14]. Toto roz²í°ení dovoluje uºivateli p°i spou²t¥ní simulací spr²ek upravit
vlastnosti hadronických interakcí jako je ú£inný pr·°ez hadronické produkce £ástic
σ, sekundární multiplicita nmult, pruºnost κel a pom¥r náboje pion· cπ.

Ú£inný pr·°ez ovliv¬uje interak£ní délku £ástic a tím i hloubku první interakce
primární £ástice v atmosfé°e a rychlost vývoje centrální £ásti spr²ky. Sekundární
multiplicita, stejn¥ jako d°íve zmín¥ná multiplicita, je de�nována jako celkový po£et
sekundárních £ástic vyprodukovaných p°i jedné hadronické kolizi. Pro pruºnost platí
κel = 1 − κinel, kde κinel je nepruºnost sráºek de�novaná v kapitole 2.2. Pom¥r
náboje pion· je de�nován jako cπ =

nπ0
nπ0+nπ++nπ−

, kde jednotlivá n udávají po£et
p°íslu²ných pion·. Tato veli£ina nám tedy °íká jaký podíl £ástic po kaºdé interakci
p·jde do vývoje elektromagnetických kaskád za p°edpokladu, ºe se v²echny neutrální
piony tém¥° okamºit¥ rozpadnou na 2 fotony.

Základem roz²í°ení programu CONEX je model vytvo°ený p°ímo pro ú£ely prozkou-
mání toho, jaký efekt mají r·zné extrapolace model· hadronických interakcí. Tento
ad hoc model byl vypracován na základ¥ modi�kace výstupu standardních generá-
tor· hadronických interakcí b¥hem simulací spr²ek kosmického zá°ení a není zaloºen
na ºádné fundamentální teorii nebo fenomenologii. Roz²í°ení bylo tedy do programu
CONEX p°idáno za konkrétním ú£elem, kterým je studium vlivu moºných extrapo-
lací dat z urychlova£· na p°edpov¥di chování spr²ek kosmického zá°ení.

Extrapolace známých dat probíhá tak, ºe se jednotlivé vlastnosti hadronických in-
terakcí z t¥ch, které lze v roz²í°ení nastavit, vynásobí funkcí závislou na energii

f(E, f19) = 1 + (f19 − 1)F (E), (3.2)

kde

F (E) =

{
0 E ≤ Emod

th ,
log10(E/E

mod
th )

log10(10E/E
mod
th )

E > Emod
th .

(3.3)

Extrapolace tedy závisí nejen na energii, ale také na parametrech f19 a Emod
th , coº jsou

veli£iny, které lze nastavit p°i spou²t¥ní simulací s roz²í°eným programem CONEX.
Veli£ina Emod

th se nazývá prahová energie pro modi�kace. Výsledky takové extra-
polace sice mohou být velmi nespolehlivé, ale dávají uºivateli p°edstavu o tom,
jak siln¥ závisí pozorovatelné veli£iny spr²ek kosmického zá°ení na r·zných vlast-
nostech hadronických interakcí.

Do programu je extrapolace zaimplementována tak, aby co nejmén¥ ovliv¬ovala zá-
sadní veli£iny jako jsou t°eba celková energie nebo frakce energie rozd¥lené mezi jed-
notlivé druhy £ástic. Simulace extrapolací v²ech parametr· krom¥ ú£inného pr·°ezu
probíhá p°es tzv. resampling algoritmus. Tento algoritmus funguje tak, ºe po kaºdé
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hadronické interakci p°epo£ítává funcki (3.2) a m¥ní tak vlastnosti koncového stavu
interak£ních £ástic, aniº by p·sobil na cokoliv jiného neº na parametr, který má
modi�kovat.

Pro primární £ástice s A > 1 vyuºívá roz²í°ení programu CONEX resampling algorit-
mus ve shod¥ se semi-superpozi£ním modelem [33] implementovaným v generátoru
hadronických interakcí Sibyll. To znamená, ºe interakce jader s A > 1 jsou po£ítány
jako individuální protony s redukovanou energií E0

A
.
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Kapitola 4

Modi�kace interakcí

4.1 Modi�kace pro spr²ky s energií 1019,5 eV

Jedním ze záv¥r· této práce je porovnání nových simulací spr²ek kosmického zá°ení
s modi�kovanými parametry s výsledky R. Ulricha, R. Engela a M. Ungera [14].
Ve svém výzkumu simulovali spr²ky kosmického zá°ení iniciované protonem a ºe-
lezem v programu CONEX s roz²í°enými vstupními parametry s po£áte£ní energií
E0 = 1019,5 eV. Pouºívali výhradn¥ model hadronických interakcí Sibyll, konkrétn¥
jeho verzi 2.1.

Ulrich a dal²í zkoumali vliv modi�kovaných parametr· hlavn¥ na hloubku maxima
spr²ky Xmax, dekadický logaritmus po£tu mion· log10(Nµ) a dekadický logaritmus
po£tu elektron· log10(Ne). U t¥chto vlastností sledovali st°ední hodnoty (mean) a
kvadratický pr·m¥r (RMS), který charakterizuje �uktuace. Pro kaºdý zkoumaný
parametr extrapolace f19 z rovnice (3.2) nasimulovali 1000 spr²ek. Pro parametr
prahové energie pro modi�kace Emod

th pouºili energii 1015 eV, která odpovídá t¥ºi²´ové
energii sráºek na Tevatronu.

Pro ú£ely porovnání nových model· se starými byly v této práci pouºity stejné pa-
rametry jako v práci Ulricha et al. Logaritmus po£tu mion· a elektron· je uvaºován
pro spr²ky o zenitovém úhlu 60◦ v hloubce X = 1000 g · cm−2. Po£áte£ní parametry,
které Ulrich et al. nespeci�kují, byly pouºity výchozí. Nasimulované body v grafech
z této práce jsou �tované polynomem t°etího °ádu, který má pro v²echny uvaºované
modi�kované parametry stejnou hodnotu v bod¥ f19 = 1. Pouºití tohoto �tu je pouze
ilustrativní, skute£né chování vyobrazených závislostí není známo. V celé této sekci
bude pod pojmem po£et elektron· chápán po£et nabitých sloºek elektromagnetické
£ásti spr²ky (celkový po£et elektron· a pozitron·).

Zna£ení pouºívané v grafech je následující, £ervená barva odpovídá ú£innému pr·-
°ezu (cross section), modrá multiplicit¥ (multiplicity), zelená pruºnosti (elasticity) a
tyrkysová u Ulricha et al. a oranºová u graf· z této práce odpovídají pom¥ru náboje
pion· (charge ratio). Volba jiné barvy oproti Ulrichovi a dal²ím u pom¥ru náboje
pion· je £ist¥ z hlediska v¥t²í p°ehlednosti.
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Obrázek 4.1: Závislost st°ední hodnoty hloubky maxima spr²ky a jejího kvad-
ratického pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, multiplicitu,
pruºnost a pom¥r náboje pion· v r·zných modelech hadronických interakcí pro
protonové spr²ky o energii 1019,5 eV. Graf pro model Sibyll 2.1 je p°evzat z [14].

4.1.1 Protonové spr²ky

Ulrich et al. [14] provád¥li modi�kované simulace pouze v jednom modelu, protoºe
prozkoumali rozdíly mezi jednotlivými modely (Sibyll 2.1, QGSJet01c, QGSJetII.3

38



a EPOS 1.61) a dosp¥li k tomu, ºe pro v²echny modely se modi�kace pro protonovou
primární £ástici chovají velmi podobn¥. Nejvýrazn¥j²í rozdíly pozorovali na modelu
EPOS. Trendu podobného chování závislostí na modi�kacích mezi jednotlivými mo-
dely si lze pov²imnou i v této práci i p°es to, ºe zde byly pouºity nov¥j²í modely
vylad¥né na data LHC.

Podobné chování závislostí mezi r·znými modely je velmi dob°e vid¥t na grafech
znázor¬ujících hloubku maxima spr²ky nasimulovanou pro r·zné modely hadronic-
kých interakcí (Obr. 4.1). Jednotlivé modely se li²í velikostí hloubky maxima spr²ky,
ale závislost této veli£iny na modi�kovaných parametrech hadronických interakcí se
zdá být velmi podobná mezi v²emi modely. Nov¥j²í modely, stejn¥ jako Sibyll 2.1,
nazna£ují korelaci mezi st°ední hodnotou a �uktuací pozorované veli£iny. Nejv¥t²ím
rozdílem je �uktuace a st°ední hodnota v závislosti na zm¥n¥ pruºnosti u modelu
QGSJet-II 04. U tohoto modelu tato modi�kace ovliv¬uje oba momenty mén¥ neº
je tomu u ostatních model·.

V grafech s logaritmem po£tu mion· (Obr. 4.2) je nezávislost modi�kace na modelu
mírn¥ naru²ena. U ú£inného pr·°ezu je to vid¥t na grafech s daty z model· Sibyll 2.3c
a EPOS LHC, kde zmen²ující se ú£inný pr·°ez sniºuje po£et mion· více neº u modelu
Sibyll 2.1. Je²t¥ výrazn¥j²í rozdíl je u pruºnosti vyplývající z modelu QGSJet-II 04,
zde je logaritmus po£tu mion· ovlivn¥n p°ibliºn¥ o 0,01 (∼ 2%), zatímco u modelu
Sibyll 2.1 je jeho zm¥na v rozsahu ∼ 0, 06 (15%). Multiplicita rovn¥º ovliv¬uje tuto
vlastnost v nov¥j²ích modelech do jiné míry neº u modelu Sibyll 2.1. Zatímco u
star²ího modelu multiplicita ovliv¬uje pozorovatelnou p°ibliºn¥ o 0,2 (60%), nov¥j²í
modely ji ovliv¬ují o ∼ 0, 15 (40%). U �uktuací logaritmu po£tu mion· je vid¥t, ºe
v nov¥j²ích modelech je v¥t²í vliv nejmen²ích a nejv¥t²ích parametr· f19 pro ú£inný
pr·°ez a pruºnost. Nezávislost modi�kace na modelu je ale vid¥t z pom¥ru náboje
pion·, které se od modelu Sibyll 2.1 li²í pouze do malé míry.

U graf· st°ední hodnoty logaritmu po£tu elektron· (Obr. 4.3) je nejv¥t²ím rozdílem
vliv sniºování ú£inného pr·°ezu u modelu Sibyll 2.3c. Kvadratický pr·m¥r pro Sibyll
2.3c se li²í od modelu Sibyll 2.1 pro nejmen²í f19 u ú£inného pr·°ezu, podobn¥ jako
u logaritmu po£tu mion·. Stejný trend pozorujeme i u modelu QGSJet-II 04. Kva-
dratický pr·m¥r pro pruºnost v p°ípad¥ modelu EPOS LHC vykazuje systematicky
vy²²í hodnoty o ∼ 0, 015.

Celkov¥ jsou nejv¥t²í rozdíly u protonových spr²ek s energií 1019,5 eV mezi jednotli-
vými modely vid¥t hlavn¥ p°i modi�kaci ú£inného pr·°ezu pro f19 = 0, 5. Na druhou
stranu nejmen²í rozdíly jsou viditelné u pom¥ru náboje pion·, který se chová stejn¥
jako ve star²ím modelu a ovliv¬uje pozorovatelné v rámci projevených rozsah· veli-
£in.
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Obrázek 4.2: Závislost st°ední hodnoty logaritmu po£tu mion· a jeho kvadratic-
kého pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, multiplicitu, pruº-
nost a pom¥r náboje pion· v r·zných modelech hadronických interakcí pro proto-
nové spr²ky o energii 1019,5 eV. Graf pro model Sibyll 2.1 p°evzat z [14].
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Obrázek 4.3: Závislost st°ední logaritmu po£tu elektron· a jeho kvadratického
pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, multiplicitu, pruºnost
a pom¥r náboje pion· v r·zných modelech hadronických interakcí pro protonové
spr²ky o energii 1019,5 eV. Graf pro model Sibyll 2.1 p°evzat z [14].
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4.1.2 �elezné spr²ky

Pro tuto sekci nebylo pouºito porovnávání s modelem EPOS LHC, protoºe modi-
�kace parametr· v ºelezných spr²kách probíhá v souladu s Glauberovým modelem
[28], který není v modelu EPOS v·bec implementován. Data z tohoto modelu by
tak nem¥la ºádný význam. V modelu QGSJet je zmín¥ný Glauber·v model imple-
mentován jiným zp·sobem neº v modelu Sibyll, resampling alogirtmus pro n¥j tedy
taktéº nefunguje správn¥. Tento model je v²ak zajímavý pro pozorování chování
modi�kace v generátoru hadronických interakcí, pro který nebyla p°ímo napsána.

U st°edních hodnot hloubky maxima spr²ky (Obr. 4.4) vidíme malé rodíly mezi
modely Sibyll 2.1 a Sibyll 2.3c. Nejmarkantn¥j²ím rozdílem je to, ºe v novém mo-
delu se rozsah st°edních hodnot hloubky maxima spr²ky pro studované modi�kace
ú£inného pr·°ezu a pruºnosti li²í o ∼ 10 g · cm−2. V p°ípad¥ ú£inného pru°ezu je
tento rozsah men²í a v p°ípad¥ pruºnosti naopak v¥t²í. U modelu QGSJet-II 04 si
m·ºeme pov²imnout rozdílu ve vlivu modi�kace multiplicity a ú£inného pr·°ezu.
Modi�kace multiplicity má v¥t²í dopad na Xmax neº u modelu Sibyll, zatímco mo-
di�kace ú£inného pr·°ezu má naopak vliv men²í neº v p°ípad¥ modelu Sibyll 2.1.
Co se tý£e kvadratického pr·m¥ru Xmax, zde se uvaºované modely chovají velmi od-
li²n¥. U modelu Sibyll 2.3c je nejv¥t²í rozdíl oproti star²í verzi v dopadu modi�kace
ú£inného pr·°ezu. Tato modi�kace ovliv¬uje pozorovatelnou na mnohem men²ím
rozmezí neº u modelu Sibyll 2.1. Na grafu pro model QGSJet-II 04 je vid¥t nejv¥t²í
vliv na kvadratický pr·m¥r p°i modi�kacích pruºnosti. Ta ovliv¬uje pozorovatelnou
o ∼ 20 g · cm−2, zatímco u ostatních model· z·stává v rozmezí 1 aº 2 g · cm−2.

Závislost st°ední hodnoty logaritmu po£tu mion· na modi�kacích (Obr. 4.5) pro mo-
del Sibyll 2.3c nevykazuje p°íli² výrazné zm¥ny oproti star²í verzi. Lze si pov²imnout
v¥t²ího poklesu pro modi�kaci pruºnosti a ú£inného pr·°ezu u hodnot parametru f19
men²ích neº 1. Model QGSJet-II 04, stejn¥ jako u Xmax, vykazuje o n¥co v¥t²í dopad
modi�kace multiplicity a men²í dopad modi�kace ú£inného pr·°ezu vzhledem k mo-
delu Sibyll 2.1. Vliv modi�kací na kvadratický pr·m¥r je op¥t mezi modely rozdílný.
Zde dochází k tomu, ºe pro zvy²ující se parametr f19 pro ú£inný pr·°ez u modelu
Sibyll 2.3c roste i RMS, coº je velký rozdíl oproti star²ímu modelu, kde s rostoucím
ú£inným pr·°ezem hodnota RMS log10(Nµ) klesá. Rovn¥º je zde výrazný rozdíl p°i
sniºování parametru f19 pod 1 pro pruºnost, kde u modelu Sibyll 2.1 tato závislost
pozvolna roste, zatímco u modelu Sibyll 2.3c klesá. V modelu QGSJet-II 04 se zá-
vislosti RMS na modi�kacích ú£inného pr·°ezu a pruºnosti chovají podobn¥ jako
u modelu Sibyll 2.3c s tím rozdílem, ºe distribuci po£tu mion· ovliv¬ují v p°ípad¥
pruºnosti více a v p°ípad¥ ú£inného pr·°ezu mén¥.

Závislosti logaritmu po£tu elektron· na f19 (Obr. 4.6) pro modely Sibyll 2.1 a Sibyll
2.3c se op¥t chovají velmi podobn¥. Zde je nejv¥t²í rozdíl vid¥t u rozmezí, o které
posunuje pozorovatelnou veli£inu modi�kace ú£inného pr·°ezu. Toto rozmezí je u
modelu Sibyll 2.1 v¥t²í o ∼ 0, 03 (7%). Model QGSJet-II 04 vykazuje stejné trendy
jako doposud, tedy modi�kace multiplicity má na st°ední hodnotu pozorovatelné
v¥t²í dopad a modi�kace ú£inného pr·°ezu men²í dopad neº v ostatních modelech.
U kvadratického pr·m¥ru logaritmu po£tu elektron· se ob¥ verze modelu Sibyll li²í
op¥t v ú£inném pr·°ezu, kde pro Sibyll 2.1 rostoucí parametr f19 pro ú£inný pr·°ez
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hodnotu RMS sniºuje a pro model Sibyll 2.3c ji zvy²uje. Také jsou rozdílné v závis-
losti na modi�kaci pruºnosti, která u modelu Sibyll 2.1 s rostoucím parametrem f19
klesá mírn¥ji neº u modelu Sibyll 2.3c a ovliv¬uje tedy pozorovatelnou v men²ím
rozsahu neº u nov¥j²ího modelu. QGSJet-II 04 se od ostatních model· velmi vý-
razn¥ li²í v závislosti RMS na modi�kacích pruºnosti, která u n¥j není monotónní.
Zvy²ování parametru f19 pro elasticitu u tohoto modelu prudce zvy²uje kvadratický
pr·m¥r a ovliv¬uje ho o ∼ 0, 02 (5%), zatímco u modelu Sibyll 2.3c je tento rozsah
∼ 0, 01 (2%) a u modelu Sibyll 2.1 dokonce ∼ 0, 005 (1%).

Obecn¥ se ob¥ verze modelu Sibyll u st°edních hodnot li²í hlavn¥ velikostí rozsahu,
o který dokáºou modi�kovaný ú£inný pr·°ez a multiplicita posunout danou veli£inu.
U RMS je chování podstatn¥ odli²né hlavn¥ v závislosti na modi�kacích ú£inného
pr·°ezu a pruºnosti.

Modi�kace ºelezných spr²ek u modelu QGSJet-II 04 sice nemá p°íli² význam po-
rovnávat s ostatními dv¥mi modely, ale i tak si lze v²imnout podobných trend·. U
st°edních hodnot jsou pozorovatelné stejn¥ závislé na modi�kovaných parametrech
jako u modelu Sibyll. Li²í se tedy pouze tím, jak moc daný parametr ovliv¬ují. U
RMS je t°eba podotknout, ºe se v²echny závislosti chovají podobn¥ aº na pruº-
nost jako u Sibyllu 2.3c, jen mají op¥t jiný dopad na uvaºované vlastnosti spr²ek
kosmického zá°ení.
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Obrázek 4.4: Závislost st°ední hodnoty hloubky maxima spr²ky a jejího kvad-
ratického pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, multiplicitu,
pruºnost a pom¥r náboje pion· v r·zných modelech hadronických interakcí pro ºe-
lezné spr²ky o energii 1019,5 eV. Graf pro model Sibyll 2.1 p°evzat z [14].
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Obrázek 4.5: Závislost st°ední hodnoty logaritmu po£tu mion· a jeho kvadratic-
kého pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, multiplicitu, pruº-
nost a pom¥r náboje pion· v r·zných modelech hadronických interakcí pro ºelezné
spr²ky o energii 1019,5 eV. Graf pro model Sibyll 2.1 p°evzat z [14].
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Obrázek 4.6: Závislost st°ední hodnoty logaritmu po£tu elektron· a jeho kva-
dratického pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, multiplicitu,
pruºnost a pom¥r náboje pion· v r·zných modelech hadronických interakcí pro ºe-
lezné spr²ky o energii 1019,5 eV. Graf pro model Sibyll 2.1 p°evzat z [14].
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4.2 Modi�kace pro spr²ky s energií 1018,7 eV

Druhým záv¥rem práce je vliv modi�kací parametr· model· hadronických interakcí
na vlastnosti simulovaných spr²ek kosmického zá°ení s primární energií 1018,7 eV. V
okolí této energie se ve spektru kosmického zá°ení nachází kotník a Observato° Pierra
Augera má pro tyto energie dostate£ný po£et nam¥°ených dat k tomu, aby bylo
moºné u£init dostate£n¥ p°esná m¥°ení hloubky maxima spr²ky i kombinovaného
po£tu mion· a elektron· [34].

Pro modi�kované simulace v této sekci byla pouºita prahová energie pro modi�-
kace Emod

th = 1017 eV. D·vodem pouºití této hodnoty je to, ºe na urychlova£i LHC
prob¥hlo zkoumání proton-protonových i t¥º²ích sráºek odpovídajících kosmickému
zá°ení o t¥chto energiích [35].

Fitování a zna£ení pouºívané v grafech z této sekce se shoduje s p°edchozí sekcí.
Rovn¥º zde bude platit, ºe pod pojmem po£et elektron· je my²len po£et elektron· i
pozitron· a rovn¥º byly nasimulované pro�ly elektron· a mion· uvaºovány v hloubce
X = 1000 g ·cm−2. Po£áte£ní parametry simulací v programu CONEX, které nebyly
v p°edchozí sekci speci�kovány, byly op¥t pouºity výchozí.
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Obrázek 4.7: Závislost st°ední hodnoty hloubky maxima spr²ky a jejího kvad-
ratického pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, multiplicitu,
pruºnost a pom¥r náboje pion· pro dva r·zné modely hadronických interakcí. Si-
mulace pro protonové spr²ky o energii 1018,7 eV.
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4.2.1 Efekt jednoparametrických zm¥n

Pro vypracování graf· v této kapitole byly pouºity modely hadronických interakcí
Sibyll 2.3c a QGSJet-II 04, p°i£emº model QGSJet-II 04 je pouºitý pouze pro pro-
tonové spr²ky.

Protonové spr²ky

V této podkapitole jsou shrnuty nejv¥t²í rozdíly v chování modi�kovaných protono-
vých spr²ek mezi uvaºovanými modely hadronických interakcí.

Závislosti Xmax na r·zných modi�kovaných parametrech (Obr. 4.7) se mezi ob¥ma
modely li²í v rozsahu, o který je st°ední hodnota hloubky maxima spr²ky ovliv-
¬ována. V modelu Sibyll 2.3c mají modi�kace ú£inného pr·°ezu a pruºnosti v¥t²í
dopad na pozorovatelnou. Modi�kace multiplicity a pom¥ru náboje pion· mají u
obou model· tak°ka stejný vliv. U kvadratického pr·m¥ru je chování obou model·
je²t¥ podobn¥j²í, zde je rozdílný jen dopad sniºování pruºnosti.
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Obrázek 4.8: Závislost st°ední hodnoty logaritmu po£tu mion· a jeho kvadratic-
kého pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, multiplicitu, pruº-
nost a pom¥r náboje pion· pro dva r·zné modely hadronických interakcí. Simulace
pro protonové spr²ky o energii 1018,7 eV.

Na grafech závislosti logaritmu po£tu mion· na modi�kovaných parametrech (Obr.
4.8) je rovn¥º vid¥t podobnost mezi ob¥ma modely, i kdyº v men²í mí°e neº u Xmax.
Zvy²ující se pruºnost zv¥t²uje st°ední hodnotu u obou modi�kací aº na koncové
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body. U modelu Sibyll 2.3c pro nejv¥t²í f19 za£íná logaritmus po£tu mion· znateln¥
klesat. U modelu QGSJet-II 04 dochází také k poklesu, ale aº u nejv¥t²ího f19 a tento
pokles je mnohem mírn¥j²í. U RMS mají v¥t²í vliv na log10(Nµ) modi�kace u modelu
Sibyll 2.3c. Nejmarkantn¥j²ím rozdílem je v tomto p°ípad¥ op¥t vliv pruºnosti. U
modelu Sibyll 2.3c m¥ní danou veli£inu aº o 0,08, zatímco v modelu QGSJet-II 04
má dopad pouze o 0,02.

St°ední hodnota logaritmu po£tu elektron· z Obr. 4.9 op¥t dodrºuje trend podob-
ného chování závislostí na modi�kovaných parametrech mezi ob¥ma modely. Stejn¥
jako v p°edchozích p°ípad¥ch jsou rozdíly zp·sobeny rozsahem vlivu modi�kací. U
modelu Sibyll 2.3c ovliv¬uje modi�kace pruºnosti logaritmus po£tu elektron· výraz-
n¥ji (∼ 0, 04) neº u modelu QGSJet-II 04 (∼ 0, 02). Naopak zm¥na multiplicity má
v¥t²í dopad na st°ední hodnotu logaritmu po£tu elektron· u modelu QGSJet-II 04.
Kvadratický pr·m¥r se m¥ní v rámci obou model· pom¥rn¥ stejn¥. Zde je nejv¥t²í
rozdíl vid¥t v modi�kaci ú£inného pr·°ezu.

Stejn¥ jako u protonových spr²ek z p°edchozí sekce m·ºeme pozorovat trend podob-
ného chování modi�kovaných spr²ek mezi r·znými modely hadronických interakcí.
Odli²ností je, ºe zde pozorujeme nejv¥t²í rozdíly p°i modi�kacích pruºnosti. Stále
v²ak z·stává pravdivé to, ºe nejmén¥ znatelný rozdílný pozorujeme u modi�kace
pom¥ru náboje pion·.

Sibyll 2.3c

0.2 0.3 0.4 0.5 1 2 3 4 5 6

19f

9.24

9.26

9.28

9.3

9.32

9.34

) e
(N

10
M

ea
n

 lo
g

0.2 0.3 0.4 0.5 1 2 3 4 5 6

19f

0.06

0.07

0.08

0.09

0.1

0.11

0.12

) e
(N

10
R

M
S

 lo
g

cross section
multiplicity
elasticity
charge ratio

QGSJet-II 04

0.2 0.3 0.4 0.5 1 2 3 4 5 6

19f

9.2

9.22

9.24

9.26

9.28

9.3

9.32

) e
(N

10
M

ea
n

 lo
g

0.2 0.3 0.4 0.5 1 2 3 4 5 6

19f

0.06

0.07

0.08

0.09

0.1

0.11) e
(N

10
R

M
S

 lo
g

cross section
multiplicity
elasticity
charge ratio

Obrázek 4.9: Závislost st°ední hodnoty logaritmu po£tu elektron· a jeho kva-
dratického pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, multiplicitu,
pruºnost a pom¥r náboje pion· pro dva r·zné modely hadronických interakcí. Si-
mulace pro protonové spr²ky o energii 1018,7 eV.
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�elezné spr²ky

Pro grafy pouºité v této sekci platí, ºe primární energie pouºívaná pro simulace,
která je rovna E0

A
= 1018,7

56
eV ≈ 9 · 1016 eV, je men²í neº prahová energie pro modi-

�kace Emod
th = 1017 eV. To znamená, ºe funkce (3.2) je rovna jedné a k modi�kacím

parametr· tak v·bec nedochází. Závislosti v²ech pozorovatelných na parametru f19
na Obr. 4.10 tedy odpovídají pouze statistickým �uktuacím daných veli£in.

Z t¥chto graf· lze vid¥t, ºe i kdyº mají spr²ky stejné po£áte£ní parametry, nasimu-
lované vlastnosti se mohou do jistého °ádu li²it. U hloubky maxima spr²ky jsou tyto
rozdíly do velikosti ∼ 4 g · cm−2, u logaritmu po£tu mion· do ∼ 0, 0025 (≈ 0, 6%) a
u logaritmu po£tu elektron· do ∼ 0, 008 (≈ 1, 8%).
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Obrázek 4.10: St°ední hodnoty hloubky maxima spr²ky, logaritmu po£tu mi-
on· a logaritmu po£tu elektron· a jejich kvadratické pr·m¥ry bez extrapolace
pro model Sibyll 2.3c. Simulace pro ºelezné spr²ky o energii 1018,7 eV.
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4.2.2 Efekt dvouparametrických zm¥n

V této sekci je studován vliv sou£asné modi�kace dvou parametr· model· hadronic-
kých interakcí na vlastnosti spr²ek kosmického zá°ení v£etn¥ aditivity t¥chto para-
metr·.

Pro simulaci spr²ek se sou£asnou modi�kací dvou parametr· model· hadronických
interakcí byly nastaveny po£áte£ní parametry programu CONEX jako pro simulaci
jednoparametrických modi�kací pro spr²ky s energií 1018,7 eV (sekce 4.2.1). V²echny
tyto spr²ky jsou simulovány v modelu Sibyll 2.3c a pro v²echny spr²ky byl primární
£ásticí proton.

V grafech v této sekci jsou vyneseny závislosti na samostatných modi�kacích ú£in-
ného pr·°ezu (cross section) a multiplicity (multiplicity) a na jejich kombinaci (com-
bination). V p°íloze jsou dodate£né grafy pro kombinaci ú£inného pr·°ezu s pruº-
ností (elasticity) a s pom¥rem náboje pion· (charge ratio). Pozorovány jsou st°ední
hodnota (mean) uvaºovaných vlastností spr²ek kosmického zá°ení, jejich kvadratický
pr·m¥r (RMS) a aditivita zm¥n ú£inného pr·°ezu a multiplicity u st°ední hodnoty
i kvadratického pr·m¥ru.
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Obrázek 4.11: Závislost st°ední hodnoty hloubky maxima spr²ky a jejího kva-
dratického pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, multiplicitu
a jejich kombinaci (vlevo) a odpovídající aditivita t¥chto parametr· (vpravo) pro
model Sibyll 2.3c. Simulace pro protonové spr²ky o energii 1018,7 eV.

Pro aditivitu u A byla pouºita rovnice

A(f19) = Y comb(f19)− Y cs(f19)− Y i(f19) + Y (f19 = 1), (4.1)
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kde Y comb(f19) odpovídá kombinované modi�kaci pro daný parametr f19, Y cs(f19)
modi�kaci ú£inného pr·°ezu pro daný parametr f19, Y i(f19) modi�kaci i = multipli-
cita, pruºnost, pom¥r náboje pion· pro daný parametr f19 a Y (f19 = 1) nemodi�-
kované hodnot¥.

Chyba aditivity byla po£ítána jako

err2A(f19) =
√
err2

Y comb(f19)
+ err2Y cs(f19)

+ err2
Y i(f19)

+ err2Y (f19=1), (4.2)

kde funkce err jsou statistické chyby p°íslu²ných hodnot.
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Obrázek 4.12: Závislost st°ední hodnoty logaritmu po£tu mion· a jeho kvadratic-
kého pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, multiplicitu a jejich
kombinaci (vlevo) a odpovídající aditivita t¥chto parametr· (vpravo) pro model
Sibyll 2.3c. Simulace pro protonové spr²ky o energii 1018,7 eV.

V²echna data z této sekce, která byla simulována pro nezkombinované modi�kace se
chovají totoºn¥ s daty z minulé sekce. Oproti p°edchozí sekci mají n¥které parame-
try roz²í°ené intervaly pro f19, takºe lze vid¥t i dodate£né chování v bodech vzdá-
len¥j²ích od st°edu (f19 = 1). D·leºitou v¥cí této sekce je ale zkoumání kombinací
jednotlivých parametr·. Resampling algoritmus pro jednu modi�kaci (multiplicita,
pruºnost, pom¥r náboje pion·) pouºitý v roz²í°ení lze kombinovat pouze s ú£inným
pr·°ezem.

Aditivita u graf· s vlivem kombinace ú£inného pr·°ezu s multiplicitou na hloubku
maxima spr²ky (Obr. 4.11) je zachována do ∼ 5 g · cm−2. Stejn¥ je tomu i u vlivu
kombinace na logaritmus po£tu mion· (Obr. 4.12). Zde je p°i sníºení parametru f19
naru²ena aditivita u RMS aº o ∼ 3, 5%. Stejných procent dosahuje i aditivita této
kombinace p°i malém parametru f19 u logaritmu po£tu elektron· (Obr. 4.13).
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P°i srovnání Obr. A.1 s kombinací ú£inného pr·°ezu s multiplicitou 4.11 vidíme,
ºe neaditivita ú£inného pr·°ezu a pruºnosti je v¥t²í a zv¥t²uje se pro výrazn¥j²í
modi�kace. Vliv kombinované modi�kace ú£inného pr·°ezu a pruºnosti na po£et
mion· (Obr. A.2) vykazuje rovn¥º v¥t²í neaditivitu ve srovnání s Obr. 4.12. V tomto
p°ípad¥ jsou modi�kace parametr· neaditivní aº do ∼ 8, 4%, coº je více neº dvakrát
v¥t²í neº v p°edchozím p°ípad¥. U vlivu na logaritmus po£tu elektron· (Obr. A.3)
vzniká neaditivita do ∼ 7, 2%.

0.2 0.3 0.4 0.5 1 2 3 4 5 6

19f

9.15

9.2

9.25

9.3

9.35

) e
(N

10
M

ea
n

 lo
g

combination

cross section

multiplicity

0.2 0.3 0.4 0.5 1 2 3 4 5 6

19f

0.04

0.06

0.08

0.1

0.12

0.14

0.16

0.18

0.2

0.22

0.24) e
(N

10
R

M
S

 lo
g

0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 1 2 3 4 5 6

19f

0.02−

0.015−

0.01−

0.005−

0

0.005

0.01ad
d

)) e
(N

10
(l

o
g

0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 1 2 3 4 5 6

19f

0.01−

0.005−

0

0.005

0.01

0.015

0.02

0.025

ad
d

)) e
(N

10
(R

M
S

 lo
g

Obrázek 4.13: Závislost st°ední hodnoty logaritmu po£tu elektron· a jeho kva-
dratického pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, multiplicitu
a jejich kombinaci (vlevo) a odpovídající aditivita t¥chto parametr· (vpravo) pro
model Sibyll 2.3c. Simulace pro protonové spr²ky o energii 1018,7 eV.

U graf· s kombinací ú£inného pr·°ezu a pom¥ru náboje pion· pozorujeme neadi-
tivitu tak°ka ve stejné mí°e jako u kombinace ú£inného pr·°ezu s multiplicitou. U
Xmax (Obr. A.4) platí aditivita do ∼ 12 g·cm−2 a body v grafu aditivity u RMS mají
tendenci být systematicky v¥t²í (aº o ∼ 10 g ·cs−2) neº hodnota (RMS Xmax)

add)=0,
£ehoº si lze pov²imnou i práv¥ na Obr. 4.11 (o ∼ 5 g · cs−2). U logaritmu po£tu mi-
on· (Obr. A.5) a logaritmu po£tu elektron· (Obr. A.6) pozorujeme neaditivitu do
∼ 3, 5%, jak tomu bylo i u kombinované modi�kace ú£inného pr·°ezu a multiplicity.
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4.3 Diskuze

4.3.1 Modi�kace s primární energií 1019,5 eV

Viditelné rozdíly mezi jednotlivými modely mohou být zp·sobeny samotnou im-
plementací modi�ka£ní funkce (3.2) do programu CONEX. Tato modi�kace byla
totiº napsána p°ímo pro ú£ely práce Ulricha et al. [14], kte°í pouºívaly model Sibyll
2.1. Rovn¥º mohou vyplynout nep°esnosti z neznalosti v²ech pouºitých po£áte£ních
parametr·.

U proton· m·ºe být rozdílné chování vlastností v závislosti na modi�kacích mezi
modelem Sibyll 2.1 a Sibyll 2.3c zp·sobeno tím, ºe je v nov¥j²ím modelu oproti
starému pozm¥n¥né výsledné spektrum mion·. U ostatních model· platí s nejv¥t²í
pravd¥podobností hypotéza ohledn¥ implementace samotného roz²í°ení programu
CONEX. Zajímavé je, ºe i kdyº nebyly modi�kace napsány p°ímo pro tyto modely,
zp·sobují velmi podobné zm¥ny.

U ºelezných spr²ek je jasn¥ viditelné jiné chování modelu QGSJet-II 04 oproti ob¥ma
verzím modelu Sibyll, které plyne z odli²né implementace Glauberova modelu a
pouºití semi-superpozi£ního modelu. I tak je ale vid¥t, ºe závislost pozorovatelných
na modi�kacích parametr· má podobné trendy v rámci v²ech t°í model·.

Obecn¥ mohou nastat znatelné statistické nep°esnosti i p°es to, ºe na kaºdý bod
pro daný parametr f19 bylo nasimulováno 1000 spr²ek. P°i kontrole dvou sérií tisíce
spr²ek, které mají stejné po£áte£ní parametry, byl v rámci pr·zkumu korektnosti
nam¥°ených dat pro tuto práci nalezen nap°íklad rozdíl ∼ 3 g · cm−2 v jejich nasi-
mulované hloubce maxima spr²ky.

4.3.2 Modi�kace s primární energií 1018,7 eV

V této sekci se zbavujeme chyby, která mohla být zp·sobena odli²nými po£áte£ními
podmínkami, jelikoº pro v²echny grafy, které se mezi sebou srovnávají, byly pouºity
totoºné po£áte£ní parametry.

P°i porovnání r·zných model· vyvstávají nejv¥t²í rozdíly ze samostatného zp·sobu,
jakým jsou modely napsány. Stejn¥ jako u protonových spr²ek s po£áte£ní energií
E0 = 1019,5 eV v²ak platí, ºe v²echny modi�kace mají v obou uvaºovaných modelech
velmi podobný vliv na pozorované vlastnosti. Jednoparametrické ºelezné spr²ky z
této sekce nelze srovnávat se spr²kami s po£áte£ní energií E0 = 1019,5 eV, protoºe
u nich v·bec nedochází k modi�kacím ze zmín¥ného d·vodu. Alespo¬ je na t¥chto
grafech vid¥t statistická �uktuace pozorovatelných, která m·ºe mít malý dopad na
nep°esnosti.

U dvouparametrických modi�kací by m¥ly jednotlivé modi�kace souhlasit s daty z
jednoparametrických modi�kací z této sekce. Jejich moºné rozdíly by tedy m¥ly být
zp·sobeny pouze statistickými �uktuacemi, které lze vid¥t na Obr. 4.10. Chování
jednotlivých kombinací parametr· je takové, ºe nejv¥t²í neaditivita nastává hlavn¥
v krajních bodech f19.
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Záv¥r

V práci byly shrnuty základní informace týkající se kosmického zá°ení. K pokry-
tým témat·m pat°í stru£ná historie od jeho objevení po sou£asnost, nejd·leºit¥j²í
vlastnosti, popis spr²ek kosmického zá°ení, zp·soby detekce, r·zné experimenty za-
bývající se kosmickým zá°ením a zp·sob simulací spr²ek kosmického zá°ení.

Simulace spr²ek kosmického zá°ení byly pro tuto práci st¥ºejními. Byl k tomu vyu-
ºit hybridní prigram CONEX, ve kterém lze nastavit model hadronických interakcí,
který byl ke generování spr²ek pouºit. V programu byla k simulacím vyuºita moºnost
roz²í°ených po£áte£ních parametr·, které slouºí k modi�kaci vybraných vlastností
model· hadronických interakcí. Výsledkem práce bylo zkoumání vlivu t¥chto modi-
�kací na n¥které vlastnosti spr²ek kosmického zá°ení.

K prvnímu záv¥ru pat°í porovnání modi�kovaných simulací spr²ek kosmického zá-
°ení v r·zných modelech hadronických interakcí se studiem, pro který bylo zmín¥né
roz²í°ení p°ímo napsáno. Toto studium vyuºívalo star²í model hadronických inter-
akcí s názvem Sibyll 2.1. V této práci byly vyuºity simulované spr²ky kosmického
zá°ení se stejnou primární energii E0 = 1019,5 eV, ale s modely vylad¥nými na data
LHC - Sibyll 2.3c, QGSJet-II 04 a EPOS LHC. Z tohoto pozorování vyplynulo, ºe
i kdyº jsou modely nov¥j²í, stále jsou v závislostech pozorovaných vlastností pro-
tonových spr²ek na modi�kovaných parametrech vid¥t velmi podobné trendy jako
v modelu Sibyll 2.1. Stejn¥ je tomu i v p°ípad¥ ºelezných spr²ek simulovaných v
nov¥j²í verzi modelu Sibyll aº na závislost RMS na modi�kaci ú£inného pr·°ezu.
Zde byl pro zajímavost pouºit i model, pro který není modi�kace parametr· v ºe-
lezných spr²kách adekvátní. I tak jsou v tomto modelu náznaky podobného chování
vlastností v závislosti na modi�kacích.

Druhým záv¥rem je pozorování vlivu modi�kací na vlastnosti spr²ek s po£áte£ní
energií E0 = 1018,7 eV a hrani£ní energií pro modi�kace Emod

th = 1017 eV. Z tohoto
pozorování vyplynuly podobné trendy v chování r·zných model· jako pro protonové
spr²ky s primární energií E0 = 1019,5 eV. Na ºelezných spr²kách z této sekce jsou
vid¥t pouze statistické �uktuace vlastností simulovaných spr²ek kosmického zá°ení,
jelikoº p°i tomto nastavení je energie na nukleon niº²í neº Emod

th .

T°etím záv¥rem je pozorování vlivu dvou sou£asných modi�kací na vlastnosti spr²ek
kosmického zá°ení s po£áte£ní energií E0 = 1018,7 eV a hrani£ní energií pro modi-
�kace Emod

th = 1017 eV. Kombinovaná modi�kace ú£inného pr·°ezu a multiplicity,
stejn¥ jako ú£inný pr·°ez a nábojový pom¥r pion·, se jeví aditivní do ∼ 5 g · cm−2

pro oba momenty Xmax a do ∼ 3, 5% pro oba momenty po£tu mion· a elektron·. V
p°ípad¥ kombinovaných modi�kací ú£inného pr·°ezu a pruºnosti dochází k výraz-
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n¥j²ím neaditivnostem pro velké modi�kace.
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P°íloha A

Dodate£né grafy

V této p°íloze jsou uvedeny dodate£né grafy p°íslu²né k podkapitole 4.2.2.
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Obrázek A.1: Závislost st°ední hodnoty hloubky maxima spr²ky a jejího kvadra-
tického pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, pruºnost a jejich
kombinaci (vlevo) a odpovídající aditivita t¥chto parametr· (vpravo) pro model
Sibyll 2.3c. Simulace pro protonové spr²ky o energii 1018,7 eV.
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Obrázek A.2: Závislost st°ední hodnoty logaritmu po£tu mion· a jeho kvadra-
tického pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, pruºnost a jejich
kombinaci (vlevo) a odpovídající aditivita t¥chto parametr· (vpravo) pro model
Sibyll 2.3c. Simulace pro protonové spr²ky o energii 1018,7 eV.
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Obrázek A.3: Závislost st°ední hodnoty logaritmu po£tu elektron· a jeho kva-
dratického pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, pruºnost a
jejich kombinaci (vlevo) a odpovídající aditivita t¥chto parametr· (vpravo) pro mo-
del Sibyll 2.3c. Simulace pro protonové spr²ky o energii 1018,7 eV.
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Obrázek A.4: Závislost st°ední hodnoty hloubky maxima spr²ky a jejího kvad-
ratického pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, pom¥r náboje
pion· a jejich kombinaci (vlevo) a odpovídající aditivita t¥chto parametr· (vpravo)
pro model Sibyll 2.3c. Simulace pro protonové spr²ky o energii 1018,7 eV.
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Obrázek A.5: Závislost st°ední hodnoty logaritmu po£tu mion· a jeho kvadratic-
kého pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, pom¥r náboje pion·
a jejich kombinaci (vlevo) a odpovídající aditivita t¥chto parametr· (vpravo) pro
model Sibyll 2.3c. Simulace pro protonové spr²ky o energii 1018,7 eV.
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Obrázek A.6: Závislost st°ední hodnoty logaritmu po£tu elektron· a jeho kvad-
ratického pr·m¥ru na parametru extrapolace f19 pro ú£inný pr·°ez, pom¥r náboje
pion· a jejich kombinaci (vlevo) a odpovídající aditivita t¥chto parametr· (vpravo)
pro model Sibyll 2.3c. Simulace pro protonové spr²ky o energii 1018,7 eV.
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