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Abstrakt:

Kosmické zareni patii do stale z velké ¢asti neprobadaného odvétvi astroc¢asticové fy-
ziky. Interakci tohoto zafeni s molekulami plynt v zemské atmosfére vznikaji kaskady
sekundarnich ¢astic, nazyvané sprsky kosmického zafeni. Velkou ¢ast detekovaného
signalu z téchto sprsek tvori signél pochazejici od sekundarnich miont. Tato prace se
zabyvé studiem propagace kosmického zareni zemskou atmosférou, vlastnosti mio-
nové komponenty sprsek kosmického zareni a nasledné detekei sprsek detektory Ob-
servatore Pierra Augera. V teoretické ¢asti této préce je tato problematika struéné
popséana, zatimco v praktické ¢asti jsou simulovany sprsky kosmického zafeni pomoci
simulac¢niho programu CONEX, které jsou dale srovnany s predpovédmi teoretic-
kych modelti. Ve druhé sekci této Césti jsou poté porovnavany simulace sprsek s
daty zaznamenanymi povrchovymi detektory Observatore Pierra Augera, pricemz
pozornost je vénovana tzv. mionovému problému, ktery je i po letech vyzkumu stale
nevysvétlenym fenoménem.
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Abstract:

Cosmic rays belong to a branch of astroparticle physics that is not yet fully un-
derstood. By interacting with gas molecules in the Earth’s atmosphere, cosmic rays
produce cascades of secondary particles called cosmic ray showers. A part of the
signal detected from these showers consists of signals originating from secondary
muons. This thesis focuses on studying the propagation of cosmic rays through
Earth’s atmosphere, properties of the muon component of cosmic ray showers and
shower detection by detectors of the Pierre Auger Observatory. This is described
in the theoretical section of this thesis, while in the practical section, cosmic ray
showers are simulated using simulation software CONEX and results are then com-
pared to predictions from theoretical models. Also, detailed shower simulations are
compared to data acquired from the detectors of the Pierre Auger Observatory, while
the attention is paid to the so-called muon problem, which still remains an unsolved
phenomenon.
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Uvod

Kosmické zafeni je jednim z vyznamnych, lec¢ stile z velké ¢ésti neprobéddanych od-
vétvi astrocasticové fyziky. Oficialné objeveno Victorem Hessem roku 1912, i po vice
nez sto letech vyzkumu zistavaji urcité jevy tykajici se tohoto zareni velkym tajem-
stvim. Co je ovSem obecné znamo (le¢ také ne zcela vysvétleno), je fakt, ze kosmické
zafeni po interakci s atomovymi jadry plynu zemské atmosféry produkuje kaskddu
sekundérnich ¢éstic, nazvanou sprska kosmického zafeni, kterd se skrze atmosféru
siti, diky c¢emuz ji lze detekovat na zemském povrchu. Detekce téchto kaskad je
primarnim tc¢elem Observatote Pierra Augera [1], jednoho z nejvétsich experimenti
zabyvajicich se studiem kosmického zareni na svété. Velka ¢ast detekovaného signalu
pochazi od velmi rychlych miont, které vznikaji v atmosféie rozpadem sekundarnich
hadront. Tato prace se zabyva zkouméanim obsahu miont ve sprskich kosmického
zafeni vyuzitim teoretickych modeli, sprsek nasimulovanych pomoci Monte Carlo
(ozn. MC) simulaci a dat zaznamenanych detektory Observatore Pierra Augera.

Praktickym cilem této prace je proniknout do problematiky kosmického zareni a Ob-
servatotre Pierra Augera a na jednoduchych ptikladech porovnat predpovédi ruznych
modelt hadronickych interakei z hlediska produkce mioni. V dalsim kroku je tko-
lem posoudit, nakolik souc¢asné MC modely popisuji realné data ziskand detektory
Observatofe Pierra Augera, opét z hlediska mionového signalu.

V prvni kapitole je nahlédnuto do problematiky kosmického zareni. Zminuje se zde
jeho charakter, vyskyt a jevy s nim spojené ve vesmiru, tvorba sprsek kosmického
zafeni a také propagace mioni, vznikajicich v téchto sprskach, zemskou atmosférou
a zemskym masivem.

Ve druhé kapitole jsou zminény jednoduché teoretické modely, které popisuji chovani
jednotlivych komponent kosmickych sprsek. Popséan je nejprve Heitlertiv model elek-
tromagnetické komponenty sprsky a nasledné z ného vychazejici Heitler-Matthewsiv
model hadronové komponenty sprsky, pricemz déle jsou zminény korekce na inelas-
ticitu hadronovych interakci a také rozsiteni na tézsi kosmicka jadra. Na zavér této
kapitoly jsou stru¢né popsany modely hadronickych interakei vyuzivajici MC simu-
lace, které jsou hojné pouzivany pro simulaci kosmickych sprsek.

Treti kapitola se zabyva popisem Observatore Pierra Augera, konkrétné principem
fungovani a ziskavanim dat povrchovym a fluorescenénim detektorem. Zminéna jsou
dalsi detekéni zafizeni, které jsou v Observatori Pierra Augera piitomna, a také
vysledky tif studii zabyvajicich se pfebytkem mionu v datech z vySe zminénych de-
tektort oproti MC simulacim, coz ¢asto byva oznacovano jako tzv. mionovy problém.
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Ve ctvrté kapitole je ukazana prakticka cast této prace. Nejdiive jsou srovnany sprsky
nasimulované v simula¢nim programu CONEX [2] a teoretické predpovédi Heitler-
Matthewsova modelu. Déale jsou simulace jsou modifikovany tak, aby odrazely reélné
zastoupeni sprsek detekovanych Observatoii Pierra Augera. Jednotlivé hadronické
modely jsou poté srovnavany mezi sebou z hlediska produkovaného poc¢tu mioni. V
druhé c¢asti této kapitoly jsou srovnany sprsky simulované v simula¢nim programu
CORSIKA (3| a data zaznamenana detektory Observatore Pierra Augera. Zde je
kladen diiraz na porovnani velikosti signalu v povrchovém detektoru mezi simula-
cemi a daty, pfi¢emz pozorovany nesoulad je interpretovan jako nedostatek mioni
v simulacim oproti datim.

Pata kapitola shrnuje poznatky z vysledkt bakalaiské prace.



Kapitola 1

Kosmické zareni

1.1 Primordialni a primarni kosmické zareni

Primordidlnim kosmickym zafenim oznacCujeme vysoko-energetické castice, které
prolétavaji vesmirem rychlostmi blizkymi rychlosti svétla. Tyto ¢éastice jsou prevazné
jadra atomt, nejcastéji (z cca 86%) vodiku, dale helia (11%) a zbytek tvoii jadra s
protonovym ¢islem Z > 3, elektrony a neutralni ¢astice, jako jsou neutrony, fotony
a neutrina [4]. Anti¢astice ke zminénym Casticim lze ve vzacnych piipadech také
detekovat, ovSem je predpokladéno, ze vznikly az druhotnymi interakcemi castic s
mezihvézdnym plynem.

Kosmické castice priblizné kopiruji abundanci prvka ve Slune¢ni soustavé, ovsem
nalezneme zde zasadni rozdily, pfedevsim pro prvky se Z = 3,4,5 a se Z mezi 21 a
25, pficemz nad Z = 70 se jiz tato podobnost vytréaci (viz Obr. 1.1).

Vétsina takovych ¢astic, které nepfimo detekujeme na Zemi, vznika pfevazné v nasi
galaxii, ovSem nad ur¢itou energii ¢astice dokazi svoji galaxii opustit (pro proton
je takova energie v fadech 10'°eV, pro jadro Zeleza jiz v fadech 10'%V), a takovéto
¢astice z jinych galaxii 1ze zaznamenat i na Zemi. Kosmické ¢astice jsou pii pri-
chodu vesmirem vystavovany nespocetné vliviim, které je vychyluji z jejich ptivodni
dréhy, je tedy prakticky nemozné vysledovat jejich ptuvodni polohu. Mezi nejvyraz-
néjsi takové vlivy patii magneticka pole v mezigalaktickém a galaktickém prostoru,
ale naptiklad i Slunce, jehoz magnetické pole brani ¢asti kosmického zafeni o energii
do 10 GeV dosazeni Zemé. Jako dalsi modulatory kosmického zareni lze povazovat
napiiklad tzv. sluneéni vitr, coz je proud nabitych ¢astic tvorenych ve svrchni vrstve
Slunce, tzv. koréné, nebo samo magnetické pole Zemé. Kosmické ¢astice, které pres
vSechny externi vlivy dosdhnou horni hranice zemské atmosféry, nazyvame primar-
nim kosmickym zafenim.
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Obr. 1.1: Srovnani slozeni kosmického zafeni s abundanci prvki ve sluneéni soustave,
pfevzato z [5].

1.1.1 Tok c¢astic primarniho kosmického zareni

Tok ¢astic primarniho kosmického zareni, které dopadé na atmosféru Zemé, vykazuje
pro ruzné intervaly energii primérnich ¢astic pomérné pfesnou mocninnou zavislost,
konkrétné

2,7 pro E < 10'% eV
dN B 3 pro 10" eV < E < 4-10'8 eV
x B, v= 18 19
dE 2,69 pro4-10°eV< E<4-107 eV

4,2  pro4-10Y eV < E,

(1.1)

kde N je pocet ¢astic, které dosdhly horni hranice atmosféry, F je energie kosmické
Castice a vy je tzv. spektralni index [4]. Vy8e zminéné energie, spolu s Obr. 1.2, na
kterém je vyobrazen celkovy diferencidlni tok vSech typiu jader v kosmickém zareni
v zévislosti na jejich energii, popisuji vyzna¢né oblasti, kde se mocninné zavislost
méni. Prvni z nich je tzv. koleno v oblasti mezi 10* a 10'® eV, po kterém tato zavis-
lost klesa strméji. Tento jev miize byt vysvétlovan napiiklad tim, ze c¢astice v této
energetické oblasti zac¢inaji opoustét své galaxie, ¢imz se docili strméjsiho spektra.
Jeden z dalsich divodd miuze byt ten, Ze maximalni energie, kterou muze vybuch
supernovy udélit ¢asticim, je v fadech 10'® eV (pro vyssi energie musi existovat jiny
zpusob urychleni ¢astic). Dalsi oblasti je tzv. kotnik, po které zavislost klesa mirnéji.
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Této oblasti nalezi energie fadové od 10 do 10" eV, piicemz pro Eastice s vyssi
energii je predpokladano, Ze pochazeji z extragalaktickych zdroja [6].

Castice o energii piiblizné 4-10'% eV jiz zacinaji interagovat s reliktnim zafenim
ve vesmiru, ¢imz rapidné ztraceji energii. Pro protony se toto déje pii tzv. foto-
pionickych procesech pres tvorbu Delta rezonanci, neboli

y+p — AT —p+a° A y+p— AT —n4+at. (1.2)

Vyse zminéné energie je nazyvana GZK (Greisen-Zatsepin-Kuzmin) cutoff a teore-
ticky predpovida konec energetického spektra kosmického zareni na této hodnoté.
Greisen ve své praci (|7]) uvadi stiedni vzdalenost, pii niz proton o energii 10%° eV
ztrati energii pod hodnotu GZK limitu, jako 13 Mpc. Pro vzdélenosti mensi nez je
tato hodnota je tedy mozné detekovat protony (a dalsi ¢astice) s vySsi energii i na
Zemi, coZ bylo potvrzeno i experimentéalné [§].

direct measurements
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Obr. 1.2: Spektrum kosmického zareni pro vSechna kosmicka jadra v zavislosti na
energii jednotlivych nukleonu jader, prevzato z [6].

1.2 Sekundarni kosmické zareni

Primarni kosmické zareni po dosazeni zemské atmosféry interaguje s jadry v atmo-
sféte, prevazné jadry dusiku a kysliku, a produkuje sekundéarni ¢astice, také zvané
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sekundarni kosmické zareni. Tyto sekundarni ¢astice jsou predevsim piony, ale mo-
hou se tvorit i jiné, jako napiiklad kaony ¢i A baryony (které byly objeveny préavé
v duasledku zkoumani sekundarniho kosmického zareni) nebo i excitované stavy jed-
notlivych jader [9]. Naslednymi rozpady se tvoii také elektrony, pozitrony a fotony.
Tyto castice dale interaguji v atmosfére, ¢imz vznika kaskada c¢éastic, oznacované
jako sprska kosmického zareni. Sprsky vzniklé diky primarnimu kosmickému zéfeni
o vysoké energii (> 10" V) jsou také nazyvany anglickym terminem "extensive air
showers". Pro takové zafeni, jehoz tok atmosférou je velmi maly, je studium sprsek
kosmického zafeni jedinym zptisobem, jak ho pozorovat.

Pro popis propagace kosmické spriky v atmosfére se pouziva veli¢ina atmosféricki
hloubka méfené v g-cm ™2, pricem? celkové atmosféricka hloubka (od vriku atmosféry
k hladiné moie) odpovida hodnot& ~ 1030 g-cm™~? (pokud se ¢astice pohybuje skrze
atmosféru pod thlem © vuéi zenitu, atmosférickd hloubka se zvétsuje pfiblizné s

@). Zatimco radiacni délka elektronii a fotonu (pro elektron st¥edni vzdéalenost,
cos

. : L.
za kterou se jeho energie procesem brzdného zareni snizi na hodnotu — jeho piu-
e

7
vodni energie, a pro vysoko-energeticky foton 9 stfedni volné drahy procesu tvoreni

elektron-pozitronového paru) ve vzduchu je 36,66 g-cm ™2, interakéni délka hadront
(stfedni volna drdha mezi dvéma nepruznymi srazkami) je ~ 85 g-cm™2 pro nukle-
ony ¢ 120 g-cm ™2 pro piony [6]. Celkova hloubka atmosféry tedy koresponduje s 28
radia¢nimi délkami, resp. s 11 interak¢énimi délkami. Na zemském povrchu je tedy
témér nemozné detekovat primarni ¢astici, coz je dalsi diivod, pro¢ je nutné studovat
efekty kosmickych sprsek.

Pti kolizi primarni kosmické ¢astice s jadry v atmosféfe vznikaji mimo jiné 7+, 7~
a m v poméru piiblizné dvou nabitych pionii na jeden neutralni. Neutralni piony
se témé&i okamzité (=~ 8-107'" s) rozpadaji na dva fotony, které pii vyssich energiich
tvori elektron-pozitronové pary, pricemz takto vytvorené elektrony a pozitrony tvori
dalsi fotony procesem brzdného zafeni, neboli

70—y 47
Y+Z —Z+et e (1.3)
et + 7 — Z+et 47,

kde Z je naboj jadra (které musi byt piitomno napiiklad z divodu zachovani hyb-
nosti [9]). Témito procesy se generuji elektromagnetické kaskady, které tvoii tzv.
elektromagnetickou komponentu kosmické sprsky.

Primarni kosmicka jadra, nabité piony a dalsi hadrony tvoii tzv. hadronovou kompo-
nentu sprsky. Nejjednoduseji lze popsat hadronickou kaskéddu iniciovanou kosmickym
protonem, ktera je zaroven ta nejcastéjsi (viz sekce 1.1). Zaroven lze pro zjednodu-
Seni pokladat vsechny sekundéarni interagujici ¢astice za piony, jelikoz nabité kaony,
jakozto druhé nejéastéji produkované hadrony ve sprsce (s pravdépodobnosti vzniku
asi 10% v porovnani s piony), maji vétsi pravdépodobnost rozpadu nez nabité piony,
coz je ukazano na Obr. 1.3.

Kosmicky proton predé pii prvni interakci s jadry atmosféry piiblizné polovinu své
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Obr. 1.3: Zavislost pravdépodobnosti nabitych piontt a kaont na jejich kinetické
energii, prevzato z [5].

energie sekundarnim piontim, pficemz tento proces zopakuje po kazdém probéhnuti
své interakéni délky. Takto vytvorené piony, pokud maji dostate¢nou energii, mohou
po pruletu své interakéni délky samy interagovat, ¢imz by vytvarely dalsi generaci
sekundarnich ¢éstic, nebo se pii nizsich energiich, diive nez zainteraguji, mohou roz-
padnout na miony a mionova neutrina. Mimo energie zavisi pravdépodobnost inter-
akce ¢i rozpadu i na poloze v atmosfére, jelikoz piony maji vétsi pravdépodobnost
rozpadu ve vyssich polohéch, kde je atmosféra mnohonéasobné tidsi. Hadronickou
kaskaddu lze tedy popsat néasledujicimi procesy:

pc+N —p+ N +krm V pc+N —n+ N +krm
7+ N — a5+ N +kn (1.4)
7T+—>,u+—|—yu A T U F T,

kde pe je priméarni proton, N je atmosférické jadro a k je multiplicita tvorby pionii.
Miony jiz neinteraguji siln€, a i kdyz i ony se pfi nizkych energiich mohou rozpadat
na elektrony /pozitrony a prislusna neutrina, pii vyssich energiich prevlada ionizace
a jejich energetické ztraty od mista zrodu az na zem jsou v prumeéru piiblizné rovny
1,8 GeV [5]. Zatimco tak projitim dostatecné silné vrstvy atmosféry se elektromag-
netickd kaskada postupné zastavi a vyhyne, vysokoenergetické miony pouze ztrati
malou ¢éast své energie, a diky tomu tvori vétsinu detekovanych ¢astic ze sprsky na
urovni mote (a7 80%).
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1.3 Miony v zemské atmosfére a v podzemi

1.3.1 Propagace mionti v atmosfére

Spektrum miont produkovanych v kosmické sprice piimo zavisi na tvorbé nabitych
pionu a kaont (¢ jinych ¢astic) pii interakci kosmické ¢astice s jadry atmosféry
(ukédzano na Obr. 1.4a), pfi¢emZ vytvofené miony v praméru nesou 79% energie
matefskych piona ¢ 52% energie matefskych kaont [10]. Jak bylo zminéno vyse,
interakéni délka nalétavajicich jader je mensi nez 100 g-cm ™2, vétsina piont a kaont
se tedy tvofi ve stratosfére. Piony a kaony maji ve srovnani s miony mnohem mensi
stfedni rozpadovou drahu Agecqy (mean decay length - viz Tab. 1.1), vétsina z nich
se tedy jiz ve stratosfére také rozpadne.

Spektrum hybnosti pioni a miont (viz. Obr. 1.4a) spolu tzce souvisi a lze jej rozdélit
zhruba na tfi ¢asti v zavislosti na intervalu hybnosti p téchto ¢astic:

1. p £ 10 GeV: Nizko-energetické piony produkuji miony vysoko ve stratosfére,
pricemz tyto nizko-energetické miony se rozpadnou diive, nez dorazi k hladiné
mote. Timto lze vysvétlit deficit miont detekovanych na Grovni mofe v poméru
ku vytvorenym pionim ve sprsce.

2. 10 GeV T p S 100 GeV: Piony o téchto hybnostech maji vétsi energii, nez
v predchozim piipadé, ale stale ne takovou, aby zacaly dale interagovat a
produkovat dalsi, terciarni ¢éstice. Miony vzniklé rozpadem takovych piont
jiz maji dostate¢nou energii na to, aby dorazily k hladiné mote, a proto maji
piony a miony o takovych hybnostech podobna spektra.

3. 100 GeV g p: Pii takovychto hybnostech piony s vétsi pravdépodobnosti za-
interaguji, nez aby se rozpadly (pfi Epip, = 100 GeV je Agecay =~ 5,6 km, coz
koresponduje s atmosférickou hloubkou ~ 160 g-cm ™2 v nizsich vrstvach stra-
tosfery = 160 g-cm™2 ~ KXdecay > Xinteraction = 120 g-cm_z). Tim vzniknou
piony o nizsich energiich, které se ridi spektrem z predchozich ¢asti. V tomto
piipadé se spektrum miont lisi od piontt pouze o faktor E~', coz lze vysvétlit
vétsim pirispévkem mionu ze spriek propagujicich atmosférou pod vétsim ze-
nitovym thlem. Piony vytvorené v takovych sprskach museji urazit mnohem
vétsi vzdalenost, pricemz ve vyssich vrstvach atmosféry je mnohem fidsi hus-
tota atmosférickych jader, a tedy pravdépodobnost rozpadu pioni je zde pod-
porena (viz Obr. 1.4b). Takovym rozpadem vznikne vysoko-energeticky mion,
ktery prispiva ke konecnému tvaru spektra mioni detekovanych na trovni
more.
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detekovanych na trovni mofie, prevzato 2 [5]
z |5]. .
Obr. 1.4
7l Adecay [M]
Pion - Epipp = 1 GeV 7,16 55,70
Pion - B, = 100 GeV | 716,49 | 5 569,96
Kaon - Epon = 1 GeV 2,03 7,53

Kaon - Ejiuon = 100 GeV | 202,56 753,01
Mion - Epion = 1 GeV 9,46 6 233,66
Mion - Epion = 10 GeV | 94,64 | 62 336, 60

Tab. 1.1: Lorentz faktory v =

5 2 stfedni rozpadové drédhy Agecqy pro rizné a
myC
rizné energetické castice.

Spektrum mioni ze spriky iniciované kosmickym protonem (o energii < 10'® eV
se spektrem 1.8-E~27) Ize za predpokladu 2-&asticovych rozpadu piont a kaont a
popsat vztahem prevzatym z [11] (ktery spektrum popisuje pfesné pouze pro vyssi
energie miont, jelikoZ nezahrnuje energetické ztréaty):

dn, 1 0.054
S 014E 72T : (1.5)
dE,u M 1+ 1.1E:ﬂc059 1+ 1-1E€;;{C089

kde 0 je zenitovy thel, e, = 115 GeV a ex = 850 GeV jsou energie, pri kterych jiz
nelze zanedbat sekundarni interakce piont a kaont. Cleny v zévorce tedy reprezentuji
miony z rozpadl piont a kaonti.
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1.3.2 Propagace mionti v zemském masivu

Jediné castice ze sprsky kosmického zéareni, které mohou proniknout hluboko do
zemského masivu, jsou miony a neutrina. Zatimco miony v atmosfére ztréceji ener-
gii vyhradné prostfednictvim ionizacnich ztrat, v podzemi je nutno brat v potaz i
procesy brzdného zareni, produkce elektron-pozitronovych part (vzniklych z virtu-
alniho fotonu vyzafeného mionem) a fotoprodukei (v dusledku silné interakce zmi-
néného virtualniho fotonu s okolnimi jadry) (viz Obr. 1.5). Ionizacni ztraty miont
Ize brat konstantni (a ~ 2 MeV za kazdy g-cm™?), zatimco radiacni ztraty zéavisi na
energii miont, coz lze celkové zapsat jako

dE
d—; = —a — bEﬂ’ (16)

kde b = by, + bete— + bgoto je soucet dil¢ich relativnich energetickych ztrat z vyse
zminénych radiacnich procesit (napi. pro kdmen je b = 4 - 107° [6]). Priamérnou
energii mionu v podzemi pak lze vyjadfit nasledovneé:

E,=(E)+ gle X —¢, (1.7)

kde ES je pocatecni energie mionu, X je hloubka v zemském masivu v g-cm ™2 a € je
kriticka energie, pti které se energetické ztraty ionizaci a radia¢nimi procesy rovnaji.
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Obr. 1.5: Zastoupeni ionizacnich a radia¢nich ztrat v zavislosti na energii mionu
normalizované k celkovym energetickym ztratam za kazdy g-cm™2. PferuSované ¢ary
vzestupnym smérem: fotoprodukce, brzdné zareni a tvorba elektron-pozitronovych
part, prevzato z [6].



1.3. MIONY V ZEMSKE ATMOSFERE A V PODZEMI 25

Vzdalenost, kterou mion v podzemi urazi, 1ze zapsat nasledovné:
1 E
R:—lCﬁ Q, 1.8
b\ e * (18)

pricemz tento vztah plati pouze tehdy, pokud je ionizace hlavnim zdrojem energe-
tickych ztrat. Pokud tomu tak neni, nejsou ztraty mionu spojitym procesem (diky
pravdépodobnostnimu charakteru radia¢nich procesi) a R se tedy musi nahradit
distribuci vzdalenosti R.
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Kapitola 2

Modely propagace sekundarniho
kosmického zareni

2.1 Heitlertiv model elektromagnetické komponenty
sprsky

Heitlertiv model je jeden z nejjednodussich, ale zaroven velmi presnych modelt elek-
tromagnetickych kaskad. Tento model popisuje elektrony, pozitrony a fotony pfi
dvou-casticovych procesech popsanych v predeslé kapitole. Tyto ¢éastice s energii Ej
po urazeni tzv. rozpadové délky (splitting length) d davaji vznik dvéma novym ¢és-
ticim, nesoucim polovinu energie materské ¢astice (viz Obr. 2.1). Pro rozpadovou
délku plati

d=AgIn2, (2.1)

kde Ag je radiacni délka (radiation length) ¢astice v daném médiu. Po n interakcich
model pocita s N = 2" ¢asticemi, pricemz kazda Castice tak nese energii

Eo

By = 5.

(2.2)

Tyto procesy pokracuji do té doby, nez se po n¢ rozpadech energie dcefinnych castic
snizi na tzv. kritickou energii ng , pii které jsou G¢inné prufezy brzdného zafeni a
produkce e"e” pari zanedbatelné. Pro vzduch je tato hodnota piibliznd

SM = 85 MeV [12]. Pii této energii dosahuje sprika maximélniho poétu Gstic

Nz = 2™¢ v atmostérické hloubce

E
XEM = ned = Agln 7, (2.3)

c

kterou nazyvame hloubkou maxima EM sprsky. Heitleriv model neni navrhnut
na popséani jevii po dosazeni maxima sprsky, jelikoz jiz nepocita s energetickymi
ztratami jednotlivych c¢astic. Tento jev popisuje presnéjsi teorie elektromagnetic-
kych kaskad, kterad v této préaci rozebirana nebude.
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Obr. 2.1: Hustrace Heitlerova modelu EM sprsky, prevzato z [12].

2.2 Heitler-Matthewstiv model hadronové kompo-
nenty sprsky

Heitler-Matthewstiv model popisuje rozvoj hadronové komponenty kosmické sprsky,
pricemz jej lze brat jako zobecnéni Heitlerova modelu elektromagnetickych kaskad
(viz. Obr. 2.2). Atmosféra se podle modelu rozdéli na vrstvy o itkach A;In2, kde
A; je interakéni délka (interaction length) hadront. Tento model poklada vsechny
vzniklé sekundarni ¢astice za piony, které pak bud dale interaguji v atmosfére (nabité
piony), nebo se ihned rozpadnou na dva fotony a iniciuji elektromagnetickou kaskadu
(neutralni piony). Primarni hadron s energii Fy produkuje po projiti jedné vrstvy

Nepy nabitych a §NCH neutralnich piont, pri¢emz multiplicitu Ney pro energie

primérnich ¢astic od 10" do 10* eV bere tento model konstantni, Ngyz = 10 [12].
Po n interakcich je ve sprsce piitomno N, = (Ngg)" piont, pficemz kazdy nese

energii
En

(e

Nabité piony interaguji do té doby, nez se jejich energie snizi pod kritickou energii
£G, Il které je ucinny prifez interakei s jadry atmostéry zanedbatelny a piony
se rozpadaji na miony. Toto se d&je v atmosférické hloubce X7 zvané hloubka

maxima sprsky (depth of shower maximum). Kriticka energie je pak ur¢ené vztahem

E, = (2.4)

- En
fC = 3 ne ) (25)
(3en )
kde n¢ je pocet interakci piont pred rozpadem na miony. Tento model poklada
7, = 20 GeV pro energie v rozmezi od 10 eV do 10'7 eV, avsak pro tuto praci jsou
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relevantni primarn{ energie mezi 10*” eV a 10% eV, je zde tedy nutné predpokladat
efektivni kritické energie vyssi, konkrétné O(100 GeV) [13].

Jednou z vyznamnych veli¢in pro zkouméani kosmickych sprsek je pocet mionu v
hadronové komponenté spriky. Za predpokladu, Ze se vSechny piony s energii pod £/
rozpadnou na miony a ty se jiz dale nerozpadnou, lze polozit N, = N, = (Neg)"°.
Pro celkovy pocet mionu pak plati

Eg\B
" (50>
kde
lnNCH
= . 2.7
b= Ty (2.7)

Pro multiplicitu Neg = 10 je 8 = 0.85, pTicemz pro Nogy o fad vyssi plati § = 0.92
[12].

Obr. 2.2: Tlustrace Heitler-Matthewsova modelu hadronové komponenty kosmické
spriky, prevzato z [12].

2.2.1 Inelasticita hadronovych interakci

Ptedchozi modely zanedbavaji mimo jiné i nasledujici jev: Pii nepruznych hadrono-
vych interakcich se ve skutecnosti nezachovava kineticka energie, a proto pro tvorbu
pionu neni k dispozici celkové mnozstvi energie prvotni ¢astice. Tato inelasticita se
d& popsat parametrem k, ktery je definovan jako ¢ast celkové energie, ze které se
déale mohou tvofit piony (Matthews ve [12] mluvi o hodnoté x = 0.5, ovSem pii
vyssich energiich tato hodnota neni znama). Po zakomponovani tohoto parametru
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do Heitler-Matthewsova modelu lze vyjadrit kritickou energii pionu jako

. EH(1 — %/‘i)nc

" ) 2.8
SC (1 + NCH)nC ( )
pfi¢emz pocet miont se stéale ¥idi vztahem (2.6) s tim rozdilem, ze § je nyni
In (14 N,
g — i+ Now) (2.9)

in (55x)

Na Obr. 2.3 je znézornéna zavislost 5 na parametru inelasticity x pii riznych mul-
tiplicitach Neog. Pro simulace v posledni ¢asti této prace bude relevantni
B ~0.9—0.95.

0.95

BETA

0.9

0.85

O<8IIIiIIIiIIIiIIIiIII
0O 02 04 06 08 1

INELASTICITY k

Obr. 2.3: Zavislost parametru § na parametru inelasticity x pro rizné multiplicity
Nep, prevzato z [12].

2.2.2 Superpozi¢ni aproximace

Tzv. superpozi¢ni aproximace zobeciuje Heitler-Matthewsiiv model pro tézsi kos-
micka jadra [6]. Sprku, kterou takové jadro o s hmotnostnim ¢isle A > 1 a poc¢ate¢ni
energii Fy iniciuje, popisuje jako A nezavislych sprsek vyvolanych jednotlivymi nuk-

leony o pocatecnich energiich TH P1i takovéto modifikaci rovnice (2.6) prejde na

NA=A

I

Epn
(7
V porovnéni s protonovymi sprskami, pii f = 0.85 je prebytek mionu ve sprskich
iniciovanych jadry helia, resp. kysliku, resp. Zeleza 23%, resp. 52%, resp. 83% |[6].
Pro takova tézsi jadra jsou fluktuace ve vyvoji dané sprsky mensi, pti pouziti super-
pozi¢ni aproximace se vSechny fluktuace snizuji s v A.

B
) = APN,. (2.10)
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2.3 Modely hadronickych interakci

Jelikoz vyse zminéné modely jsou velmi jednoduché a prilis nezabihaji do detaili
elektromagnetickych, resp. hadron-hadronickych interakci, vyvstava pri studiu kos-
mickych sprsek potfeba vyuzit vice sofistikovanéjsich metod. Zde se prirozené nabizi
detailni Monte Carlo (MC) simulace, které jsou velmi efektivni pfi simulacich jader-
nych interakei jak primarnich, tak sekundarnich hadront. Modely vyuzivajici MC si-
mulace museji spravné zachazet s riznymi hadron-hadronovymi (pfipadné s hadron-
jadernymi ¢i jadro-jadernymi) interakcemi, kalkulovat s riznymi Géinnymi prifezy
pres velkou skalu energii, pricemz jejich prediktivni schopnosti museji vykazovat vel-
kou tisp&snost. Mezi takové modely patii hlavné SIBYLL [14, 15], zaloZeny na dual
parton modelu [16], a také EPOS [17], QGSJET a QGSJET-II [18, 19], které jsou za-
lozeny na Gribov-Reggeové teorii [20, 21|. Modely se lisi zachdzenim se strunami, pii
procesech vedoucich k zékontim zachovéni ¢i v pristupu k tvrdym procestum (procesy
s velkym prenosem hybnosti) [21]. Pti vyssich energiich se od sebe vysledky téchto
modelit! citelné odklanéji, je proto nutné tyto vysledky porovnavat s daty z urychlo-
vacli. VySe zminéné modely jsou hlavnimi modely hadron-hadronovych interakcich
pouzivanych v simula¢nich programech CONEX [2] a CORSIKA |[3], které¢ jsou po-
uzity v k simulovani kosmickych sprsek v této préaci. Zatimco CORSIKA detailné
simuluje celou sprsku v t¥i-dimenzionalnim prostoru a vyhodnocuje mimo energie i
polohu a smér vSech sekundérnich ¢astic, CONEX kombinuje MC simulace s vypocty
pomoci kaskadnich rovnic, ¢imz drasticky snizuje potfebnou vypocetni dobu, ovsem
miize byt pouzivany pouze k jednorozmérnému popisu kosmickych sprsek podél osy
sprsky.

1V této praci jsou pouzity konkrétng tyto verze modeli: EPOS LHC, SIBYLL 2.1, SIBYLL2.3c,
QGSJETO01 a QGSJETII-04.
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Kapitola 3

Detekce kosmického zareni
Observatori Pierra Augera

3.1 Observator Pierra Augera

Observator Pierra Augera [1] je jednou z nejvétsich a nejvyznamnéjsich observatoii
studujicich kosmické zafeni na svété. Tato observator, postavena v roce 2008, se
nachazi v provincii Mendoza v Argentiné, pricemz jeji nadmorska vyska se pohybuje
od 1340 m do 1610 m. Observator spada do kategorie tzv. hybridnich detektort:
Sestava se z 1660 éerenkovovjrch detektoru (které se dohromady oznacuji jako po-
vrchovy detektor) a 24 fluorescen¢nich teleskopt. Povrchovy detektor je umistén
na plose o velikosti cca 3000 km?, pfi¢emz je separovan do dvou rozdilné velikych
casti: Ve vetsi casti observatofe jsou éerenkovovy detektory rozmistény s rozestupy
1500 m, ve druhé jsou od sebe vzdéaleny o 750 m. Fluorescen¢ni detektor zahrnuje
¢tyti lokace po Sesti teleskopech, pficemz kazdy teleskop ma zorny thel 30°ve ver-
tikdlnim a 30°v horizontalnim (azimutalnim) sméru. Dohromady mé kazdé skupina
teleskopt azimutalni pokryti 180°, pri¢emz natocena je k siti éerenkovovych detek-
tori. Povrchovy detektor je v provozu kontinualné, zatimco fluorescencni detektor
lze pouzit pouze pfi nocich, kdy na obloze neni zadny vyrazny zdroj svétla a pri kte-
rych také neni pritomen dést ¢ silny vitr - v praméru je aktivni pouze v 15% casu.
Za téchto podminek je kosmické zareni ultra-vysokych energii detekovano z obou de-
tektori soucasné, coz nejenom poskytuje zvysené moznosti detekce kosmické sprsky,
ale mimo jiné umoznuje ovéreni vysledku jednoho typu detektort tim druhym. In-
terpretace signalu z detektoru (event reconstruction) je pak zalozena na kombinaci
dat z fluorescen¢niho a povrchového detektoru.
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3.1.1 Povrchovy detektor

éerenkovovy detektory se sestavaji z valcové vodni nadrze (viz. Obr. 3.1) o priaméru
3.6 m, ktera pojme 12 000 litrti ultra-cisté destilované vody. V horni ¢asti detek-
toru jsou pripevnény 3 fotonasobice (umisténé symetricky ve vzdéalenosti 1.2 m od
jeho horizontalni osy), které zaznamenévaji Cerenkovovo zafeni emitované priicho-
dem ¢astic kosmické sprsky médiem, ve kterém jsou tyto céastice rychlejsi, nez je
rychlost svétla v tomto médiu (v tomto pripadé ve vodé). Nadrz je uzpusobena tak,
aby toto zareni dobfe odrazela a tim tak maximalizovala mnozstvi svétla zachyce-
ného fotonasobi¢em. Diky vySce nadrze, rovné 1.2 m, jsou éerenkovovy detektory
schopné detekovat také fotony o vysokych energiich, které se v detektoru konvertuji
na elektron-pozitronové pary. Kazdy z éerenkovonch detektori je napajen ze svého
solarniho panelu a nepotiebuje byt tedy soucéasti vétsi elektrické sité.

Povrchovy detektor je primérné urcen k méfeni energie a sméru priletu sprsky. Ce-
renkovovy detektory méri Cerenkovovo zafeni v jednotkach VEM (vertical equivalent
muon), kde jedna tato jednotka predstavuje signal ze zaznamenaného Cerenkovova
zéfeni od sekundarniho mionu piilétavajiciho kolmo na hladinu vody v detektoru.
Jednotka VEM je pouzita jako referen¢ni hodnota, na kterou se kalibruji vSechny
fotonasobice v Cerenkovov;’rch detektorech.

K rekonstrukci sprskovych udalosti povrchovym detektorem se pouzivaji jim za-
znamenané velikosti a doby signali z prolétavajicich céastic. Po zjisténi geometrie
spriky jsou signaly z éerenkovovjmh detektort fitovany tzv. lateralni distribuéni
funkef, jelikoz tak lze ziskat polohy dopadu sprsky na povrch Zemé 4. Tato funkce
je vyjadiena ve tvaru modifikované Nishimura-Kamata-Greisenovy funkce |22, 23|

§0r) = (o) () () (3.1)

Topt 7ﬁopt + 1

kde 8 a v jsou parametry (8 je zavisla na zenitovém thlu a tzv. velikosti sprsky),
ry = 700 m, 7oy je tzv. optimalni vzdalenost od jadra sprsky a S(r,,) je velikost
signéalu (nebo také ona velikost sprsky) v této optimalni vzdalenosti (pro sit Ceren-
kovovych detektort od sebe vzdalenych 1500 m je 7, ~ 1000 m, a proto velikost
sprsky zna¢ime S(1000)) [1, 24].

Smér priletu sprsky je dan jednotkovym vektorem smeéru osy sprsky

= fsh_fr
a:—g

: (3.2)

‘fsh - f 7"|
g

kde Z,, je virtualni pocatek sprsky, zatimco celkova energie zaznamenand povrcho-
vym detektorem je vyjadrena jako

5(1000) >B

E= A Vi

(3.3)
kde foro(6) je kiivka atlumu (S(1000) klesa se zenitovym thlem ) a kde A a B
jsou parametry urc¢ené na zékladé kalibrace signélu povrchového detektoru z energie
méfené fluorescenénim detektorem, A = (1.9040.05)-10'” eV a B = 1.02540.007
[1, 25].
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Obr. 3.1: Povrchovy detektor Observatore Pierra Augera a popis jeho Casti, prevzato
z [1].

3.1.2 Fluorescenc¢ni detektor

Fluorescen¢ni teleskopy (znézornéné na Obr. 3.2) jsou zalozeny na detekci fluo-
rescen¢niho svétla emitovaného izotropné z kazdého mista podél sprsky. Takové
svétlo je emitovano v disledku interakce prevazné elektromagnetické komponenty
spriky s molekulami plyni v atmosfére (povétsinou molekulami dusiku Ny), pricemz
jeho vlnova délka se pohybuje v UV ¢asti svételného spektra. Svétlo musi nejprve
piejit pres kruhovou clonu o priméru 1.1 m. Ta s propustnosti nad 50% propousti
svétlo s vinovou délkou od 310 do 390 nm, pfi¢emz pro korekci sférické aberace je
jesteé pred clonou nainstalovina opticka cocka. Po projiti clonou je svétlo soustiedéno
konvexnim zrcadlem (sestavenym z mensich symetrickych segmentii) o poloméru za-
kriveni cca 3.4 m do kamery obsahujici fotonasobice usporadané v matici 22x20.

Fluorescenc¢ni detektor je primarné ur¢en k méfeni longitudinalniho profilu sprsky,
ktery je po zintegrovani vhodny k urceni energie spriky. Mimo to je také schopen
zachytit svétlo pochézejici z UV laseri nachazejicich se uprostied sité Cerenko-
vovych detektort, které je sméfovano do atmosféry za ticelem méreni vykonnosti
fluorescen¢niho detektoru ¢i zaznamenavani hladin aerosolu v rdmci atmosférického
monitoringu.

Po zdigitalizovani (a rozbinovani) analogového signalu z fotonasobi¢i tzv. ADC (ana-
log to digital convertor) se pro rekonstrukei sprskovych udalosti nejprve vyberou ta-
kové pulzy, které maji pomér signalu a Sumu vétsi nez 5. Doba pulzi zaznamenanych
1-tym fotonésobic¢em je pak déna vztahem
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Obr. 3.2: Zjednodusené schéma fluorescencéniho detektoru Observatore Pierra Au-
gera, prevzato z [27].

Zk: LSt |
ti = ; 7 = Z Sk (3.4)

q;

kde 7{ je doba a si sesbirany naboj v k-tém binu. ¢; je pak celkovy signél pro dany
fotonasobi¢. Celkovy svételny tok zaznamenany v daném ¢ase (neboli v Casovém
binu j), ze kterého lze po uréeni geometrie spriky vyvodit jeji energetické ztraty, je

pak dan
Ny

Z S (3.5)

1
Fy=
! Aclona

Zde s;; predstavuje signal z i-tého fotonasobice v j-tém casovém binu a Agon, znaci
plochu clony. Do Ny se pocitaji pouze ty fotonédsobice, které jsou vhodné pro da-
nou geometrii spriky. Za tic¢elem prevodu svételného signélu na energetické ztraty v
daném misté sprsky se déle pouzije prevodni faktor, tzv. fluorescenc¢ni zisk, méreny
v laboratofi. Energetické ztraty v zavislosti na atmosférické hloubce X jsou pak
fitovany Gaisser-Hillasovou funkei [26]

X'maz*X()

dE X —Xo \ 75" Xmae-X
0= (%) (5 0) , -
JarX) = (1% ) e\ X = X ¢« (3.6)
dE . . g . . .
kde (ﬁ) jsou energetické ztraty sprsky v maximu sprsky X,,.. a Xg a A jsou

parametry charakteristické pro danou udalost. Nafitovana zavislost pak odrazi lon-
gitudinalni profil kosmické sprsky. Vyintegrovanim Gaisser-Hillasovy funkce ziskame
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tzv. kalorimetrickou energii

Ecar = / fen(X)dX, (3.7)
0
kterou je nutné jesté opravit o chybéjici energii nesenou miony a neutriny, neboli

Erp = Ecar + fenppEcar, (3.8)

kde Erp je celkovi energie méfend fluorescenénim detektorem a fepnypElcar, Znazor-
nuje onu chybéjici energii.

3.1.3 Dalsi detek¢ni zarizeni Observatore Pierra Augera

Observator Pierra Augera zahrnuje mimo povrchového a fluorescenéniho detektoru
mnoho dalsich zafizeni na podporu zminénych detektorti ¢i monitorovani atmosféry.
Jednou skupinou zafizeni je HEAT (High Elevation Auger Telescopes), coZ jsou
fluorescencni teleskopy, které se oviem daji natocit o 29°ve vertikdlnim sméru - takto
mohou pokryt interval zenitového thlu od 30°do 58°, na coz klasické fluorescencéni
teleskopy nejsou designované. Dalsi takovou skupinou je sit éerenkovovjrch detektor
vzdalenych od sebe 750 m, pod kterymi je zakopana sit scintila¢nich detektort.
Tato skupina je nazyvana AMIGA (Auger Muon and Infilled Ground Array) a jeji
efektivita se plné projevi pii studovani kosmickych spriek s energiemi od 3-10'7 eV
a zenitovymi tihly od 0°do 55°[1]. Diky scintila¢nim detektorim ma pak zvySenou
citlivost pii detekovani mionové komponenty sprsky.

Observator nyni prochazi upgradem nazvanym AugerPrime [28|, spo¢ivajicim v pii-
pevnéni scintila¢nich detektort na vrsek éerenkovonch detektori. Diky tomuto
vylepseni bude mozno mnohem lépe rozeznat komponenty detekovaného signalu,
konkrétné mionovou a elektromagnetickou slozku, ale také bude mozno rozeznat
casti elektromagnetické komponenty v zavislosti na zpiisobu jeji tvorby, tedy pokud
vznikla z interakci ¢i rozpadi mionti nebo hadront. Toto vylepSeni pfichézi i s novou
metodou klasifikace sprsek, pomoci které 1ze kazdou sprsku popsat podle jeji energie,
poc¢tu miont a maxima sprsky. Do roku 2018 bylo nasazeno 42 takto vylepSenych
detektori, pricemz od roku 2020 do roku 2025 je naplanovano celkové spusténi vSech
detektort pro maximalni sbér dat [29].

3.2 Mionovy problém

Mnoho aktualnich studii (zde zminime ¢lanky [25], [30] a [13]) bylo vénovano pro-
blému prebytku miont v signalu detektori Observatore Pierra Augera oproti Monte
Carlo simulacim. Zminéné ¢lanky riznymi metodami vyvodily podobné zavéry: V
prvnim zminéném byly zméfeny spriky kosmického zafeni o energiich mezi 4-10'® a
5-10" eV se zenitovym thlem 6 > 62°, pficemz pozorovany deficit miont v simula-
cich byl 30%-80% T4¢% pii energii 10" eV v zavislosti na modelu [25]. Ve druhém
byly pozorovany spriky o energiich ~ 10' eV o zenitovych thlech mezi 0° a 60°,
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zde byl mionovy piebytek popsan jako srovnatelny s mionovym signalem ze sprsky
iniciované jadrem Zeleza, priCemz ostatni zméfené vlastnosti indikovaly sprsku ini-
ciovanou kosmickym protonem [30]. V poslednim zminéném ¢lanku byla vzata data
o energiich 6-16 EeV a zenitovych thlech mezi 0° a 60°, pricemz byla uvedena nové
metoda minimalizujici zavislost na urceni absolutni energie za uvedeni skalovacich
parametri hadronické komponenty sprsky Rp.; a celkové energie Rp aplikovatel-
nych na modely EPOS-LHC a QGSJETII-04: Ve vysledku nebylo u simulaci nutné
kalibrovat celkovou energii (Rp = 1.00+0.10 pro EPOS-LHC a R = 1.00£0.14 pro
QGSJETII-04), avsak pro kalibraci hadronické komponenty sprsky u simulaci byl
skalovaci parametr vétsi nez 1, konkrétné Ry,q = 1.33+0.16 pro EPOS-LHC a
Rpaq = 1.6140.21 pro QGSIJETII-04 [13].

Zatim tento pfebytek vysvétlen neni. Zda je tento jev disledkem nepresného mo-
delovani hadron-hadronickych interakci zminénymi simula¢nimi modely ¢i novych
neprozkoumanych jevi v céasticové fyzice je otazka pro dalsi vyzkum nejenom v
tomto oboru. Dilezitou roli bude hrat i zhodnoceni, nakolik vysledek ovlivhuji sys-
tematické chyby, zejména pfi urcovani energetické skaly.



Kapitola 4

Srovnani Monte Carlo simulaci s
teoretickymi modely a daty
Observatore Pierra Augera

Jednim z hlavnich tkoli bakalaiské prace je srovnani predpovédi modelt hadronic-
kych interakci s ohledem na pocet mionti dopadajicich na zemsky povrch. Timto
tématem se na zakladé autorovych MC simulaci zabyva podkapitola 4.1. S vyuzitim
oficialni MC knihovny sprsek kosmického zareni a znalosti chemického slozeni od-
vozeného z dat fluorescencniho detektoru jsou nésledné v podkapitole 4.2 srovnany
predpovédi modela s daty povrchového detektoru Observatore Pierra Augera.

4.1 Srovnani stfedniho poc¢tu miont na trovni Ob-
servatore Pierra Augera pomoci simulaci a teo-
retickych modeli

Atmosférickou hloubku Observatore Pierra Augera (ozn. PAO) lze odhadnout jako
880 g-cm 2. V této sekei jsou simulovany inklinované kosmické spréky o zenitovém
thlu § = 60°, ktery byl zvolen s tivahou, Ze pfi tomto zenitovém thlu v signélu
vyrazné prevladéd mionova komponenta sprsky nad elektromagnetickou. Podle pod-
kapitoly 1.2 se zminéna atmosféricka hloubka zvétsi na

880

cos 60°

Xpao = g-em™? = 1760 g-cm ™2 (4.1)

Pro potieby srovnéni predpovédi riznych modelt hadronickych interakci byly kos-
mické sprsky nasimulovany v programu CONEX, pricemz pouzity byly modely
QGSJETO01, SIBYLL2.1, QGSJETII-04 a EPOS LHC. Pro kazdou primérni kos-
mickou Eastici, v tomto piipadé jadro vodiku 'H, helia *He, dusiku N a zeleza
% Fe, a kazdou zvolenou primarni energii £ € {10'7,10'7,10',10'®5 10", 10} eV
bylo v ramci kazdého z vyse zminénych modeli nasimulovano 1000 sprsek.
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Stredni hodnoty poc¢tu sekundérnich miont v atmosférické hloubce 1760 g-cm™

2y

zavislosti na energii primarnich ¢astic jsou vyobrazeny na Obr. 4.1, 4.2, 4.3 a 4.4.
Zavislosti jsou fitovany funkei (2.10), hodnoty 5 a £ jsou pak zaneseny v Tab. 4.1.
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Obr. 4.1: Stredni hodnoty poc¢tu miont v zavislosti na energii primérni ¢éstice pfi
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B[] £ [eV]
p | 0.9383 +0.0008 | (1.551 4 0.024) - 10™
He | 0.9329 4 0.0005 | (1.411 4 0.012) - 10"
QGSIETOL 1 .9276 + 0.0003 (1.295 £ 0.006) - 10!
Fe | 0.9230 4+ 0.0002 | (1.204 % 0.003) - 10"
p | 0.9373 £0.0007 | (1.207 £0.015) - 10"
He | 0.9339 4 0.0004 | (1.136 4 0.007) - 10"
SIBYLL 2.1 '\ 0.9324 + 0.0002 | (1.107 + 0.004) - 10"
Fe | 0.9314 4 0.0001 | (1.090 % 0.002) - 10"
p | 0.9356 +0.0008 | (1.331 4 0.020) - 10™
He | 0.9290 4 0.0005 | (1.189 & 0.010) - 10"
QGSIETIEO4 116 9950 + 0.0003 (1.130 £ 0.006) - 10!
Fe | 0.9229 4+ 0.0002 | (1.079 % 0.003) - 10"
p | 0.9374 +0.0009 | (1.294 +0.022) - 10"
He | 0.9319 +0.0005 | (1.177 4+ 0.010) - 10"
EPOS LHC '\ 10,9205 + 0.0003 (1.133 £ 0.006) - 10"
Fe | 0.9274 +0.0002 | (1.097 % 0.003) - 10!

Tab. 4.1: Hodnoty parametra 5 a £ z fiti predeslych zavislosti (Obr. 4.1, 4.2, 4.3,
4.4).

7 grafu je vidét, ze pocet miond stoupa s hmotnostnim ¢islem A a naopak hodnoty (i
&6 s A klesaji. Hodnoty [ lezi mezi 0.92 a 0.94, coz je po zahrnuti korekce inelasticity
konzistentni s Heitler-Matthewsovym modelem (viz. sekce 2.2.1). Naopak hodnoty
£6 s modelem v disledku jeho limitace nesouhlast, jak jiz bylo zminéno v podkapitole
2.2. Radové viak souhlasi s élankem [13], ktery je dalsim relevantnim zdrojem k této
praci.
Jelikoz ruzné kosmické castice prilétavaji na Zemi v odlisném zastoupeni, jsou z
Observatore Pierra Augera pievzata data o tzv. Composition fractions [31]. Tato
data zahrnuji informace o relativnim primérném zastoupeni jader 'H, *He, "N a
% e, které iniciuji spriky kosmického zafeni. Pro po¢ty miont N, , na Zemi plati
]\/v‘u = leN%lH + f4HeN,u,,4He + f14NN,u,14N + fSGFQN#’56Fe, (42)
kde f, znaci relativni zastoupeni primarni ¢astice a N, , znaci stfedni pocet miond,
pokud by sprsky byly iniciované pouze danym jadrem. Distribuce po¢tu miont z
vySe zminénych nasimulovanych sprsek byla takto modifikovana pro primarni ¢as-
tice o energiich E=10'"%10'%,10'%5 a 10" eV a modely SIBYLL2.1, QGSJETII-04
a EPOS LHC. Na Obr. 4.5 jsou zaneseny nasimulované distribuce po¢tu mionu po
zahrnuti relativniho zastoupeni primérnich ¢astic, které takto odrazeji pocet mi-
oni zaznamenany v 1000 n&dhodnych sprskach, a stfedni hodnoty poctu miond v
zéavislosti na energii primarnich ¢astic. Z Obr. 4.5 lze vycist, Ze nejvétsi pocet mioni
predpovidéd model SIBYLL2.1, nasledovany modelem EPOS LHC, pficemz nejmensi
pocet mionu je predpovézen modelem QGSJETII-04.
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Obr. 4.5: Spektra miond pfi zahrnuti relativniho zastoupeni primarnich ¢astic ve
sprskach kosmického zareni, simulovano modely SIBYLL2.1, QGSJETII-04 a EPOS
LHC pro primarni &astice o energiich £ = 10'"% eV (a), E = 10'® eV (b),

E = 10" eV (c), E = 10" eV (d). Graf (e) znizoriiuje st¥edni hodnoty téchto
spekter v zéavislosti na energii priméarnich ¢astic.
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4.2 Srovnani MC simulaci s daty zaznamenanymi
povrchovym detektorem Observatore Pierra Au-
gera

Pro diikkladnou analyzu a porovnéni simulaci a dat je nutné pouzit softwarové pro-
stiedi, které dokdze simulovat kromé Sifeni spriek atmosférou také reakce povr-
chového a fluorescenéniho detektoru na simulované kosmické sprsky a které dokaze
zrekonstruovat data zaznamenand realnymi detektory Observatore Pierra Augera.
Software pouZivany k tomuto ucelu se nazyva Offline [32|. Sestava se z tzv. moduli,
coZ jsou kolekce algoritmu slouzicich k analyze dat, a také z prostiedi, které slouzi
k pfistupu k informacim jak o prislusném detektoru (tzv. detector description), tak
o jednotlivych udalostech (tzv. event data model).

Po vytvofeni simulace kosmické sprsky v MC generatoru se v Offline spusti nékolik
modulti, které simuluji reakci povrchového a fluorescenéniho detektoru na sprsku.
Moduly reprezentujici povrchovy detektor zahrnuji mimo jiné zjisténi polohy dopadu
nasimulované sprsky v ramci povrchového detektoru, typ ¢astic zaznamenanych v
riznych Cerenkovovych detektorech, emisi Cerenkovova zaFeni uvnit¥ detektoru a
reakci fotonasobicu a elektroniky na dané zareni. Moduly simulujici fluorescenéni de-
tektor zahrnuji napf. zjisténi polohy sprsky vzhledem k fluorescenénimu teleskopu,
emisi fluorescen¢ntho a Cerenkovova zéfent podél sprsky a reakci elektroniky te-
leskopu na toto zareni. Dalsi moduly vybiraji udélosti podle riiznych pozadavki
(tzv. triggeri) a také zapisuji veskeré informace do vyslednych soubori. Rekon-
strukce dat z povrchového detektoru, provadéna taktéz pomoci zminénych moduli,
je popséna v sekci 3.1.1.

V této sekei jsou srovnany MC simulace kosmickych sprsek a data zaznamenané po-
vrchovym detektorem Observatore Pierra Augera. Pouzity byly simulace z oficialni
knihovny simulaci Prazské a Neapolské skupiny pracujici pod zastitou Observatore
Pierra Augera. Tyto simulace byly vytvoreny pomoci programu CORSIKA 7.64
a zrekonstruovany programem Offline v3r3p4-icrc2017-preprod-v3. Jako simula¢ni
modely byly pouzity modely SIBYLL2.3c, QGSJETII-04 a EPOS LHC. Dale byla
pouzita hybridni data observatore se zrekonstruovanou hodnotou energie a maxima
spriky X, ve fluorescencnich detektorech a s rekonstruovanym signalem S(1000)
v povrchovych detektorech - tzv. golden events. Jedna se o velmi kvalitni udéalosti
s prehlednou stopou ve fluorescenénim detektoru a s nékolika zasazenymi stanicemi
povrchového detektoru. Tato data byla nasbirdna mezi roky 2004 a 2016. Podobné
jako zminéné simulace byla data zrekonstruovana programem Offline. Pro tcely této
prace byly vybrany spriky o energii primarnich &astic v rozsahu 10'°-10" eV a
zenitovém thlu v rozsahu 0-60°. Byly vybrany ty udélosti, kde byl Cerenkovoviiv
detektor s nejvyssim zaznamenanym signalem podporen signalem ze vSech Sesti de-
tektori, které ho obklopuji (tzv. 6T5 trigger). Udalosti, které obsahovaly detektory
ve stavu nasyceni (neboli ty, pro jejichz elektroniku byl signal p#ilis velky, tudiz jejich
fotonasobi¢e vykazovaly nelinearni zaznamenavani signalu), byly taktéz odebrany.
Pro co nejvétsi podobnost s daty z povrchového detektoru PAO byla do simulaci
zahrnuta relativni zastoupeni sprsek z tabulky Composition fractions [31].
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Na Obr. 4.6 a Obr. 4.7 jsou vyobrazeny distribuce velikosti signalu S(1000) u simulaci
a dat. Na Obr. 4.6 jsou distribuce zaneseny pro energie primarnich ¢éstic v rozsahu
10'89-10" eV a étyfi intervaly zenitovych uhli, konkrétné 0-34°, 34-41°, 41-48° a
48-60°. Tyto intervaly byly vybrany tak, aby kazdy z téchto intervalit mél podobny
pocet simulovanych sprsek.

Na Obr. 4.7 jsou naopak distribuce zaneseny pro zenitovy interval 0-34° a pét inter-
valil energif primarnich ¢astic, konkrétné 10'8°-10186 v, 101861087 ¢V, 10187-10188
eV, 10188-10'89 eV a 10'89-10" eV. Kvili mnozstvi dat z povrchového detektoru byly
distribuce u simulaci preskélovany na pocet udalosti zaznamenanych Cerenkovovymi
detektory.
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Obr. 4.6: Spektra signalu S(1000) pro interval energie priméarnich ¢astic '%9-10' eV,
zanesena pro intervaly zenitovych thla 0-34° (a), 34-41° (b), 41-48° (c)

a 48-60° (d). Pouzity modely SIBYLL2.3c, QGSJETII-04, EPOS LHC a data na-
méfenéd povrchovym detektorem Observatore Pierra Augera.
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Obr. 4.7: Spektra signalu S(1000) pro interval zenitovych thla 0-34°, zanesena pro
intervaly energii 10'*°-10'%¢ eV (a), 10'%-10'%" &V (b), 10'*7-10'%% eV (c),

10'%8-10'%2 eV (d) a 10'®-10' eV (e). Pouzity modely SIBYLL2.3¢c, QGSJETII-04,
EPOS LHC a data namérena povrchovym detektorem Observatore Pierra Augera.
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Na v8ech vyse uvedenych distribucich je vidét vétsi signal u namétrenych dat v porov-
nani se signélem u simulaci v8ech modelt hadronickych interakei. Toto pozorovani
nastinuje zminény mionovy problém (viz. podkapitola 3.2), jelikoz pokud je mio-
nova komponenta kosmické sprsky podstatnou ¢asti celkového signalu (¢emuz tak
je prevazné u spriek s vyS8im zenitovym thlem), tak lze distribuce interpretovat
jako prebytek miont v datech oproti simulacim. Zatimco se zvySujicim se zenitovym
thlem se S(1000) snizuje, s rostouci energii naopak stoupa. Tyto vlastnosti jsou
znazornény na nasledujicich grafech, Obr. 4.8, 4.9 a 4.10.

Na Obr. 4.8 jsou vyneseny zavislosti stfedni hodnoty signalu <.S(1000)> na energii
primérnich ¢astic pro zenitové uhly 6 v rozsahu 24.62-33.56° (sec #=1.1-1.2). Tato
zévislost je prolozena funkci

1
fla)=C- (%)  VEM, (4.3)
ktera reprezentuje rovnici (3.3) modifikovanou pro vypocet S(1000). Parametry A
a B maji stejnou roli jako v rovnici (3.3), zatimco do parametru C' je zahrnuta
kiivka utlumu foro(6). Tyto parametry jsou zaneseny v Tab. 4.2. Je zde také vidét,
ze signal S(1000) stoupé s energii primarnich ¢astic, navic u dat z povrchového
detektoru PAQO je toto stoupéani strméjsi, nez u nasimulovanych sprsek. Je ukazano,
ze parametry u simulaci i dat maji v ramci fadi podobné hodnoty, pricemz pro
srovnéani jsou hodnoty parametri A a B velmi blizko hodnotam v ¢lanku [25].
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Obr. 4.8: Zavislost stiedni hodnoty signalu <S(1000)> na energii primérnich ¢as-
tic pro interval zenitovych thlu 24.62-33.56° (sec §=1.1-1.2). Pouzity modely SI-
BYLL2.3¢c, QGSJETII-04, EPOS LHC a data naméfena povrchovym detektorem
Observatore Pierra Augera. Fitovano funkci (4.3), pfi¢emz hodnoty parametra A, B
a C jsou zaneseny v Tab. 4.2.
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|| PAO - SD data | EPOS LHC | QGSJETII-04 | SIBYLL2.3c

A-10'° [eV] 19.064-0.17 19.2540.23 | 18.8740.26 | 18.834:0.22
B [ 1.03940.002 | 1.02040.002 | 1.01840.003 | 1.02140.002

C H 1.15540.010 | 0.84940.010 | 0.73140.010 | 0.73840.009

Tab. 4.2: Hodnoty parametru A, B a C z fitu zavislosti stfedni hodnoty <S(1000)>
na energii primarnich ¢astic funkei (4.3). Hodnoty jsou zaneseny pro data z povrcho-

vého detektoru (SD) Observatore Pierra Augera a tii modely hadronickych interakei
EPOS LHC, QGSJETII-04 a SIBYLL2.3c.

Na Obr. 4.9 jsou naopak zaneseny zavislosti <.S(1000)> na zenitovych thlech vyja-
dfenych v sec pro interval energie primarnich ¢astic 10'%°-10" eV. Hodnoty jsou
fitovany funkci

flz) = aF - [14—&- (%—cos@) +b- (%—COS@)Z—I—C' (%—cos@)g} -VEM, (4.4)

E
ktera je rozsitenim funkce (4.3). Zatimco o = —, kde F je stfedni hodnota energie

primérni ¢astice v rdmci zminéného energetického intervalu a parametr A je vzat z
vysledkit pfedchoziho fitu, A~1.9-10'7, parametr B ma stejnou roli jako v rovnici
(3.3) a vyraz ve hranaté zavorce popisuje kiivku ttlumu fore(0). Uhel 6 = 38° je
zde bran jako referen¢ni hodnota k popisu k¥ivky fore, pricemz veli¢inu

~5(1000)
 fere(38°)

lze povazovat za signal, ktery by vzeSel ze sprsky o velikosti S(1000), pokud by byla
detekovana pod zenitovym thlem 38° [1]. Parametry B, a, b a ¢ jsou zaneseny v
Tab. 4.3. Jak bylo zminéno vyse, z tohoto grafu lze snadno vy¢ist klesajici tendenci
S(1000) v zavislosti na zenitovém thlu jak pro simulace, tak pro data z povrchového
detektoru. Hodnoty parametru B jsou opét podobné jako z ¢lanku [25] (markantni
podobnost je zaznamenané u hodnoty dat z povrchového detektoru), avsak chyba B
je oproti hodnotdm v Tab. 4.2 o fad mensi.

S8 (4.5)

|| PAO - SD data | EPOS LHC | QGSJETII-04 | SIBYLL2.3c
B [-] || 1.0251+0.0004 | 1.0976-£0.0004 | 1.1387-+0.0004 | 1.126240.0004
al] | 0.93540.010 | 0.938+0.008 | 0.951+0.008 | 0.937+0.008
b[-] || -1.668+0.024 [ -1.611£0.041 [ -1.585+0.042 | -1.635+0.040
c[-] || -1.11940.127 | -1.08240.135 | -1.17940.143 | -1.09540.133

Tab. 4.3: Hodnoty parametru B, a, b a ¢ z fitu zavislosti stfedni hodnoty signalu
S5(1000) na sekansu zenitovych thla funkei (4.4). Hodnoty jsou zaneseny pro data z
povrchového detektoru (SD) Observatofe Pierra Augera a tii modely hadronickych
interakci EPOS LHC, QGSJETII-04 a SIBYLL2.3c.
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Obr. 4.9: Zavislost stfedni hodnoty signalu <S(1000)> na sekansu zenitovych
thld pro energii primarnich ¢astic 10'®Y - 10! eV. Pouzity modely SIBYLL2.3c,
QGSJETII-04, EPOS LHC a data naméfend povrchovym detektorem Observatore
Pierra Augera. Fitovano funkei (4.4), pfi¢emz hodnoty parametria B, a, b a ¢ jsou
zaneseny v Tab. 4.3.

Na Obr. 4.10 jsou poté zobrazena kombinovana data o <S(1000)> v zavislosti na
energii primarnich ¢astic i zenitovych uhlech (vyjadienych v sec ). Data jsou zane-
sena pro pét hodnot energii v rozsahu 10'*°-10' eV a deset hodnot zenitovych uhla
v rozsahu 0-60°. U Obr. 4.8, 4.9 a 4.10 je zdhodno zminit nepfesnosti stfedni hod-
noty S(1000), které jsou v fadech 1072-10"* VEM, nejsou tedy na grafech viditelné.
Takto malé nepresnosti stfednich hodnot jsou piitomny zejména z divodu velkého
po¢tu zaznamenanych udalosti z povrchového detektoru i ze simulaci.

Pro néazornéjsi nastinéni mionového problému jsou na nasledujicich grafech zane-
seny zavislosti poméria R =<5(1000)sp>/<S(1000) >, kde <S(1000)sp> repre-
zentuje <S(1000)> u dat z povrchového detektoru PAO a <S(1000)y,¢c> repre-
zentuje <S(1000)> u nasimulovanych spriek modely EPOS LHC, QGSJETII-04 a
SIBYLL2.3c.

Na Obr. 4.11 je zanesena zéavislost téchto pomért na energii primérnich ¢astic pfi
intervalu sekansu zenitovych thli 1.9-2, na Obr. 4.12 je naopak zanesena zavislost
poméri na sekansu zenitovych thli pro interval energie 10'%°-10'%6 ¢V. Na Obr. 4.13
jsou tyto zavislosti zkombinovany pro pét hodnot energii v rozsahu 10'%°-10'% ¢V a
deset hodnot zenitovych uhla (vyjadienych v sec @) v rozsahu 0-60°. Na vSech téchto
grafech je vidét vyrazné odchylka pomérii od hodnoty 1, ktera by znamenala stejnou
velikost signalu S(1000) v simulacich i v datech z povrchového detektoru. Tento
prebytek se pohybuje v rozsahu 25-47% velikosti signalu u simulaci, pficemz viditelné
nejmensi odchylku zaznamenava model EPOS LHC, zatimco modely QGSJETII-04
a SIBYLL2.3c zaznamenavaji odchylky podstatné vyssi. Nepresnosti poméri jsou
v fadech 107!, pficemz ani v rameci téchto chyb nejsou viditelné vyrazné zavislosti
pomért jak na energii primérnich ¢astic, tak na zenitovych thlech.
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Obr. 4.10: Zavislost stfedni hodnoty signalu <S(1000)> na energii primérnich ¢astic
a sekansu zenitovych thli. Vyobrazeno pro data z povrchového detektoru (SD) Ob-
servatore Pierra Augera a modely hadronickych interakci EPOS LHC, QGSJETII-04
a SIBYLL2.3c.
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Obr. 4.11: Zavislost poméru R dat naméfenych povrchovym detektorem Observatore
Pierra Augera a simulaci kosmickych sprsek modely SIBYLL2.3c, QGSJETII-04,
EPOS LHC na energii primérnich ¢astic pro interval sekansu zenitovych dhla 1.9-2.
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Obr. 4.12: Zavislost poméru R dat namérenych povrchovym detektorem Observatote
Pierra Augera a simulaci kosmickych sprsek modely SIBYLL2.3c, QGSJETII-04,
EPOS LHC na sekansu zenitovych thli pro interval energie primarnich ¢astic 10--
10" ev.
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Obr. 4.13: Zavislost poméru R dat naméfenych povrchovym detektorem Observatore
Pierra Augera a simulaci kosmickych sprsek modely SIBYLL2.3c, QGSJETII-04,
EPOS LHC na energii primérnich ¢astic a sekansu zenitovych thla.
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Bakalarska préace se primarné zabyva mionovou komponentou sprsky kosmického za-
feni. V teoretické ¢asti (kapitoly 1-3) byl ¢tenar sezndmen s problematikou kosmic-
kého zateni, jednodussimi teoretickymi modely popisujici propagaci spriek v zemské
atmosfére a funkci Observatote Pierra Augera, jednoho z nejvétsich experimentii stu-
dujicich kosmické zareni na svéte.

V prvni ¢asti kapitoly 4 byly sprsky kosmického zareni nejprve nasimulovany v si-
mula¢nim programu CONEX a déale porovnény s teoretickymi predpovédmi Heitler-
Matthewsova modelu pro hadronovou komponentu sprsky. Pouzity byly inklinované
spriky o zenitovém thlu # = 60° a energii primarnich ¢astic v rozmezi 10'7-10%° eV,
pricemz k simulaci spriek byly pouzity modely hadronickych interakei QGSJETO1,
SIBYLL2.1, QGSJETII-04 a EPOS LHC. Bylo provedeno srovnani stfedniho poc¢tu
mioni v atmosférické hloubce 1760 g-cm ™2, tedy piiblizné na trovni Observatofe
Pierra Augera. Stfedni poc¢et miont je dan rovnici (2.10), pficemz diléim cilem bylo
overit konzistenci hodnot 3 a £ s Heitler-Matthewsovym modelem. U vSech modelt
byly hodnoty S v rdmci chybového intervalu v rozsahu 0.92-0.94, coz je po zahrnuti
korekce elasticity konzistentni s Heitler-Matthewsovym modelem. OvSem kritické
energie £/ se s timto modelem rozchézela, a to skoro o fad. Jednim z divodta mohlo
byt omezeni modelu, jelikoz je primérné uréen pro energie primarnich ¢astic mezi
10" eV a 10'7 eV. Hodnoty kritickych energif jsou oviem konzistentni s ¢lankem [6],
kde byly pouzity energie primarnich ¢astic blizs§i hodnotdm v této préaci. Dale zde
byly ukazany distribuce po¢tu mionu pro rizné energie primérnich ¢astic po zahrnuti
relativnich zastoupeni primarnich ¢astic. Po této modifikaci distribuce mnohem lépe

vystihovaly realnou situaci, pfi¢emz nejvice mioniu predpovidal model SIBYLL2.1,
nasledovany modely EPOS LHC a QGSJETII-04.

Ve druhé c¢asti kapitoly 4 byly srovnany sprsky kosmického zareni nasimulované v si-
mula¢nim programu CORSIKA a data z povrchového detektoru Observatore Pierra
Augera. Byly pouzity sprsky o zenitovém thlu v rozsahu 0-60° a energii primarnich
astic v rozmezi 10'%°-10' eV, pficemz k simulaci spriek byly pouzity modely SI-
BYLL2.3c, QGSJETII-04 a EPOS LHC. Srovnani bylo provedeno ve smyslu porov-
nani danych velikosti signalu S(1000). Cilem zde bylo poukazat na mionovy problém
zminény v podkapitole 3.2, tedy na ptrebytek miont v signalu z povrchového detek-
toru (neboli vyssi hodnoty S(1000)) oproti signalu z MC simulaci, coz bylo finalné
nastinéno na Obr. 4.6 a Obr. 4.7.
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Na Obr. 4.8, resp. 4.9 byly vyneseny zéavislosti stfednich hodnot S(1000) na energii
primérnich ¢éstic, resp. na zenitovém thlu. Obé dvé zavislosti byly fitované obdobou
funkce (3.3), pficemz hodnoty parametri A a B, resp. B, a, b a ¢ jsou srovnatelné
s hodnotami z ¢lanku [1]. Na téchto grafech a Obr. 4.10 jsou viditelné rozdily ve-
likosti signalu S(1000) u dat z povrchového detektoru a jednotlivych simula¢nich
modeli, pficemz na poslednich tiech grafech jsou tyto rozpory zpiehlednény vyne-
senim zavislosti poméra R =< S(1000)sp > / < S(1000)y ¢ >. Z téchto grafa je
patrny rozpor mezi signalem u dat a simulaci, kde signal u dat je v&tsi o cca 25-47%
v zavislosti na pouzivaném modelu. Bakalarska prace tak demonstrovala mionovy
problém na konkrétnich datech Observatore Pierra Augera.
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