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Úvod

Kozmické ºiarenie vysokých energií (rádu EeV) je v sú£asnosti jedným z
hlavných predmetov výskumu astrofyziky zasahujúcim aj do £asticovej fy-
ziky. Jedným z problémov zostáva mechanizmus urých©ovania £astíc na tak
vysoké energie, prípadne ich vznik inými, exotickými mechanizmami (rozpad
super´aºkých reliktných £astíc a topologických defektov). Primárne £astice s
energiou okolo 1020 eV podliehajú pri ²írení v galaktickom magnetickom poli
dostato£ne malým odchýlkam na to, aby bolo moºné ur£i´ smer ich príchodu
a prípadne aj identi�kova´ zdroje. Ich tok je ale tak malý, ºe na efektívnu
detekciu prostredníctvom sekundárnych £astíc v atmosfére je nutné vyuºi´
zbernú plochu o desiatkách aº stovkách km2.

Prvé rozsiahne detek£né pole scintilátorov bolo umiestnené vo Volca-
no Ranch, pracovalo do roku 1966 a zaznamenalo prvý prípad £astice koz-
mického ºiarenia s primárnou energiou 1020 eV [1]. Medzi ¤al²ie významné
experimenty s povrchovými detektormi patria Haverah Park [2], Yakutsk [3],
AGASA [4]. Fluorescen£né teleskopy boli pouºité v experimentoch Mu²ie oko
(Fly's Eye [5]) a v jeho roz²írenej verzii HiRes [6]. Najnov²ím a najrozsiah-
lej²ím experimentom je observatórium Pierra Augera [7], ktoré kombinuje
pozemné vodné �erenkovské detektory a �uorescen£né teleskopy.

V tejto práci som sa zoznámil s problematikou kozmického ºiarenia vy-
sokých energií, so sú£asnými experimentmi a skúmal som atmosférické sp¯²-
ky pomocou detailných Monte-Carlo simulácií v programe CORSIKA [28].
Simulácie umoº¬ujú odhadnú´ podiel hadrónovej, miónovej a elektromag-
netickej zloºky v závislosti na parametroch primárnej £astice (typ, energia,
zenitový uhol) a poskytnú´ tak základ pre vyhodnocovanie experimentálnej
informácie z detektorov.
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Kapitola 1

Pôvod a spektrum kozmického
ºiarenia

1.1 Kozmické ºiarenie
V medziplanetárnom a medzihviezdnom priestore sa okrem chladného plynu
a prachu nachádza aj vysokoenegetická zloºka � £astice, jadrá a γ kvantá.
Vä£²ina týchto £astíc, pochádzajúca z plazmatických ²truktúr (napr. slne£-
ný vietor) nemá dostato£nú energiu na prekonanie magnetického po©a Zeme
a ostáva vo van Allenovych pásoch. �astice s vy²²ími energiami majú pô-
vod mimo slne£nej sústavy. Kvôli elektroneutralite sa v kozmickom ºiarení
nachádzajú aj elektróny, ale aj tie s vy²²ou energiou ju rýchlo strácajú synch-
rotrónovým ºiarením v galaktickom magnetickom poli a brzdným ºiarením
na medzihviezdnej látke ([8]: s.130). �astice s vy²²ími energiami vstupujú
do atmosféry a tam interagujú so vzduchom, £ím vznikajú sp¯²ky sekundár-
neho kozmického ºiarenia. Výnimku tvoria neutrína, ktoré v¤aka nízkemu
ú£innému prierezu vä£²inou preletia zemským telesom bez interakcie.

Pozorovanie sekundárneho kozmického ºiarenia bolo významné uº od
za£iatkov jadrovej fyziky a viedlo napríklad k objavu pozitrónu a miónu.
Po vybudovaní ve©kých urých©ova£ov bolo moºné skúma´ interakcie umelo
urýchlených £astíc, no ukazuje sa, ºe v primárnom kozmickom ºiarení sa
nachádzajú £astice s energiami aº 1020 eV, zatia© nedosiahnute©nými pre
dne²né urých©ova£e. Tieto £astice sú ve©mi zriedkavé (rádovo 1 £astica na
km2 za storo£ie), a preto je moºné ich skúma´ len na základe rozsiahlého
pozorovania sp¯²ok sekundárnych £astíc nimi vytvorených. V sú£asnosti sa
na to pouºívajú siete pozemných detektorov, �uorescen£né a �erenkovské
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teleskopy. Uvaºuje sa aj o pozorovaní �uorescencie z obeºnej dráhy.

1.2 Vznik a ²írenie kozmického ºiarenia
Okrem kozmického ºiarenia s najniº²ími energiami s pôvodom v hviezdnom
vetre a erupciách sa naj£astej²ie uvádza Fermiho mechanizmus urých©ovania,
ktorý je pravdepodobne zdrojom vä£²iny pozorovaného kozmického ºiarenia
v rosahu 1 aº 100 GeV. Dochádza k nemu v rázových vlnách produkova-
ných napríklad pri výbuchoch supernov. Magnetické pole plazmy prítomnej
v rázovej vlne obsahuje nehomogenity, na ktorých dochádza k rozptylu urý-
ch©ovanej relativistickej £astice. Vo vz´aºnom systéme spojenom s rázovou
vlnou £astica vstupuje do plazmy v protismere jej pohybu (pod istým nenu-
lovým uhlom, inak by ju rázová vlna nemohla predbehnú´) a po rozptyle na
magnetickom poli vystupuje v smere pohybu vlny. �astica môºe pri takých-
to stretoch aj spomali´, ale v priemere energiu získava. Ak £astica s energiou
E pri jednom strete získa ∆E = ξE (kde ξ je nejaká kon²tanta), je po n
stretoch jej energia:

En = E0(1 + ξ)n → n =
ln E

E0

ln(1 + ξ)
(1.1)

Ak je pravdepodobnos´ úniku £astice z oblasti urých©ovania Pesc na jeden
stret, je po£et £astíc, ktoré získajú energiu E ≥ En (teda £astíc s pôvodnou
energiou E0, ktoré prekonali minimálne n stretov):

N(E) ∼
∞∑

m=n

(1− Pesc)
m =

(1− Pesc)
n

Pesc

=
1

Pesc

(
E

E0

) ln(1−Pesc)
ln(1+ξ)

(1.2)

Takýto výsledok je v súhlase s experimentálne pozorovaným spektrom N ∼
E−γ (γ je kon²tanta, obr. 1.2: γ = 2,65 ± 0,05 [9]), ale nedokáºe dobre
vysvetli´ urých©ovanie (vo výbuchoch supernov) na energie nad 100 TeV.
Ako dodato£né zdroje pre urých©ovanie moºno uvaºova´ magnetické pole
kolmé na smer pohybu rázovej vlny (indukuje elektrické pole) a rekonexia
magnetických silo£iar (tieº indukujúca elektrické pole), ku ktorej dochádza
pri zmene geometrie plazmy a následnému preusporiadaniu jej magnetického
po©a. ([8]: s.148-159)

Pri ²írení kozmického ºiarenia medzihviezdnym priestorom vznikajú se-
kundárne jadrá lítia, berýlia a bóru interakciou primárnych jadier uhlíka s
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vodíkom. Analýzou zloºenia a najmä obsahu rádioaktívneho 10Be (T1/2 =
1,51 · 106 y) bolo zistené, ºe kozmické ºiarenie niº²ích energií (< 1 TeV)
prejde priemerne 10 g.cm−2 vodíka po£as rádovo 107 rokov ([8]: s.115-126).
V tom £ase sa pohybuje pod vplyvom galaktického magnetického po©a (0,3
nT), ktoré ho udrºiava uväznené v rámci galaxie, a na Zemi sa preto pozoru-
je izotropné rozdelenie (pozorovaná anizotropia hustoty kozmického ºiarenia
vzh©adom k rovine galaxie je iba 10−3 pre 1− 100 TeV).

Fotóny (> 10 MeV) vznikajú ako brzdné ºiarenie vysokoenergetických
elektrónov a rozpadom π0 mezónov z hadrónových interakcií. Fotóny z roz-
padu π0 majú maximum toku pri 70 MeV (v logaritmickom merítku energie
� π0 sa rozpadajú izotropne) a v tejto oblasti za£ínajú dominova´ nad brzd-
ným ºiarením elektrónov. V hadrónových interakciách vznikajú aj antipro-
tóny, ktorých podiel vzh©adom k protónom je 10−3 − 10−4. ([8]: s.127-142)

1.3 Prvkové zloºenie
Jedným z dôleºitých parametrov kozmického ºiarenia dopadajúceho do zem-
skej atmosféry je zastúpenie jadier jednotlivých prvkov. Priamo sa dá ur-
£ova´ napríklad balónovými experimentmi vo vy²²ích vrstvách atmosféry.
Najnov²ie výsledky pochádzajú z experimentu TRACER (Transition Ra-
diation Array for Cosmis Energetic Radiation). V troch balónových letoch
bola dosiahnutá expozícia 70 m2.sr.de¬, pri£om náboj bol ur£ený kombi-
náciou scintila£ného a �erenkovského detektora a energia z prechodového
ºiarenia a dE/dx detektora (proporcionálne komory) [9]. Výsledky z druhé-
ho balónového letu (v atmosférickej h¨bke 3,9 g.cm−2) sú zhrnuté na obr. 1.1
a 1.2, tretí let zatia© nebol spracovaný. U v²etkých prvkov bol pozorovaný
charakteristický tvar spektra ∼ E−γ, kde γ = 2,65± 0,05.

Tok £astíc s energiami > 1015 GeV je príli² malý na to, aby sa ich zloºenie
dalo mera´ priamo. Dá sa odvodzova´ na základe parametrov atmosférických
sp¯²ok nameraných pozemnými detektormi, ktoré v²ak podliehajú jednak
prirodzeným �uktuáciám, jednak sú závislé na modeloch hadrónových in-
terakcií pouºitých na simuláciu atmosférických sp¯²ok. Preto je moºné len
hrubo rozli²ova´ skupiny prvkov, napr. H, CNO, skupina ºeleza.
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Obrázok 1.1: Prvkové zloºenie z experimentu TRACER (trigger mal 100%
ú£innos´ pre Z ≥ 8). Ur£enie náboja kombináciou signálu zo scintilátora a
�erenkovského po£íta£a (v©avo). Histogram v²etkých udalostí pod©a náboja
(vpravo). Prevzaté z [10]

Obrázok 1.2: Energetické spektrum jednotlivých jadier pod©a doteraj²ích
experimentov. Prevzaté z [9]
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Kapitola 2

Atmosférické sp¯²ky

Po vstupe do atmosféry interaguje primárne jadro s jadrami kyslíka alebo
dusíka, £ím sa za£ne rozvíja´ hadrónová sp¯²ka. V kaºdej generácii £astíc sa
asi tretina energie prenesie cez rozpady π0 a η mezónov do elektromagne-
tickej sp¯²ky vo forme γ fotónov. Pre vysokoenergetické £astice kozmického
ºiarenia sa tak postupne vä£²ina energie prenesie do elektromagnetickej sp¯²-
ky. Rozpadom π± a K mezónov vznikajú mióny a neutrína.

Sekundárne £astice sa pohybujú rýchlos´ou blízkou c vo forme tenkej,
mierne zakrivenej vrstvy, kolmej na smer príchodu primárnej £astice.

2.1 Elektromagnetická sp¯²ka
Elektromagnetická sp¯²ka pozostáva z £astíc: γ, e+, e−. Pri dostato£ne vy-
sokej energii dochádza ku kreácií párov (γ → e+ + e−) a brzdnému ºiareniu
elektrónov a pozitrónov (e− → e− + γ, e+ → e+ + γ). K prvému priblíºeniu
vývoja sp¯²ky moºno pouºi´ jednoduchý Heitlerov model [11], v ktorom sa
po£et £astíc zdvojnásobí po prekonaní jednej interak£nej d¨ºky λ. Energia
sa medzi vznikajúce £astice delí rovnomerne.

N(X) = 2X/λ E(X) =
E0

N(X)
(2.1)

Vzrast po£tu £astíc pokra£uje dovtedy, kým majú energiu vy²²iu ako kritickú
(E > Ec). Pri jej dosiahnutí v h¨bke Xmax je po£et £astíc maximálny Nmax,
¤alej uº k tvorbe nových £astíc nedochádza a energia sa stráca len ionizáciou.
Maximálny po£et £astíc je potom úmerný energii primárnej £astice E0 a
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h¨bka maxima logaritmu E0:

Nmax =
E0

Ec

Xmax = λ
ln(E0/Ec)

ln 2
(2.2)

Presnej²í analytický popis rozvoja atmosférickej elektromagnetickej sp¯²-
ky rozvinuli B. Rossi a K. Greisen [12]. Zapo£ítaním trojrozmerného vývoja
sp¯²ky zaoberali Nishimura, Kamata a Greisen [13]. NKG model sa pouºí-
va doteraz ako sú£as´ Monte-Carlo programov na simuláciu atmosférických
sp¯²ok kozmického ºiarenia.

Energia £astíc v elektromagnetickej sp¯²ke sa postupne ukladá vo vzdu-
chu a spôsobuje luminiscenciu molekúl dusíka, ktorú moºno pozorova´ z
povrchu �uorescen£nými detektormi � ide o zrkadlové teleskopy s fotonáso-
bi£mi v ohniskovej rovine. Rozloºenie energie pozd¨º dráhy sp¯²ky sa popisuje
funkciou typu Gaisser-Hillas [14]:

N(X) = Nmax ·
(

X −X0

Xmax −X0

)Xmax−X0
λ

· exp

(
Xmax −X

λ

)
(2.3)

kde X0 je h¨bka prvej interakcie a Xmax je h¨bka maxima. Cez �uorescenciu
sa síce pozoruje ionizácia od v²etkých nabitých £astíc, elektromagnetická
zloºka je v²ak dominantná. Energia pôvodnej £astice sa získa integráciou
funkcie (2.3) vrátane extrapolácie k vy²²ím X, k tomu e²te treba pripo£íta´
tzv. chýbajúcu energiu, ktorú odná²ajú neutrína a mióny, a tvorí pribliºne
10% a s rasúcou energiou primárnej £astice klesá.

Sekundárne EM £astice sa po dosiahnutí maxima rýchlo spoma©ujú a
miznú, takºe vo vä£²ích atmosférických h¨bkach a v prípade sklonených
sp¯²ok ich na povrch dopadne len malý po£et. V pozemných detektoroch
potom prevaºnú £as´ tvoria mióny.

2.2 Mióny
Mióny s nízkou energiou sa rozpadajú v atmosfére (cτ = 658,65 m [15]),
na povrch dopadajú len relativistické mióny s energiou rádu GeV (s dobou
ºivota pred¨ºenou γ faktorom), ktoré pomaly strácajú energiu ionizáciou.
Môºu by´ detekované meraním ioniza£ných strát alebo �erenkovského ºia-
renia. Obidve metódy detekcie miónov sú len málo citlivé na ve©kos´ ich
energie, a preto neumoºnujú priamo ur£i´ chýbajúcu energiu. Po£et miónov
je popri h¨bke maxima ionizácie Xmax (2.3) získanej analýzou pozd¨ºneho
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vývoja �uorescen£ného ºiarenia dôleºitým parametrom sp¯²ky potenciálne
umoº¬ujúcim ur£i´ druh primárnej £astice. Primárne fotóny γ produkujú
takmer £istú elektromagnetickú sp¯²ku bez miónov. V prípade protónu stú-
pa po£et miónov s primárnou energiou zhruba ako E0,85. V prípade jadier
s n nukleónmi moºno v prvom priblíºení výslednú sp¯²ku povaºova´ za su-
perpozíciu n sp¯²ok spôsobených protónomi energie E/A ([7]: s.71). Po£et
miónov tak bude vä£²í ako u protónu a zárove¬ budú ma´ parametre sp¯²ky
niº²ie �uktuácie. Tento efekt sa pozoruje aj v Monte-Carlo simuláciách.
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Kapitola 3

Detekcia kozmického ºiarenia

3.1 �erenkovské a �uorescen£né teleskopy
Relativistické £astice (rýchlos´ v = βc) pohybujúce sa rýchlej²ie ako svetlo
v danom prostredí (s indexom lomu n) vyºarujú �erenkovské ºiarenie vo
forme kuºe©a pod uhlom θ, kde

cos θ =
1

βn
(3.1)

a pre vyºiarenú energiu E na jednotku dráhy x a jednotku uhlovej frekvencie
emitovaného ºiarenia ω platí ([16]: s.160)

d2E

dxdω
= Z2reme sin2 θ (3.2)

kde Ze je náboj letiacej £astice, re = 2,81794029 · 10−15 m je klasický po-
lomer elektrónu, me = 9,109382 · 10−31 kg je hmotnos´ elektrónu [17]. Pre
ultrarelativistické £astice je moºné pozorova´ toto ºiarenie aj pri prechode
vzduchom, ale tam je vyºarované vo ve©mi úzkom kuºeli (pre vzduch at-
mosférického tlaku n = 1,0003 : θmax = 1,4◦), ktorý sa ale ¤alej roz²íri
rozptylom svetla vo vzduchu. �erenkovské ºiarenie pozorované systémom
fotonásobi£ov moºno pouºi´ na ur£enie energie primárnej £astice, £o bolo
aplikované spolu s po©om scintila£ných detektorov v experimentoch HEG-
RA [18] (γ fotóny a jadrá v oblasti 1013 aº 1015 eV), BLANCA [19] (3 · 1014

aº 3 · 1016 eV) a Yakutsk [3] (1017 aº 1020 eV).
Na meranie kozmického ºiarenia s e²te vy²²ou energiou (> 1017 eV) moº-

no s výhodou pouºi´ �uorescen£né teleskopy, ktoré projekciou svetla z exci-
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tovaných molekúl dusíka N2 (300 aº 400 nm) na pole fotonásobi£ov umoº-
¬ujú priamo pozorova´ pozd¨ºny vývoj sp¯²ky. Fluorescen£né teleskopy (s
ve©kos´ou pixela 1◦) boli úspe²ne pouºité v experimente Mu²ie oko (Fly's
Eye [5]) a jeho roz²írených verziách HiRes-I a II ([6], energetické spektrum:
[20]). V hybridnom usporiadaní s pozemnými detektormi sú pouºité aj v
experimente AUGER. V jeho juºnej vetve (Malargüe, Argentína) je na 4
stanoviskách umiestnených spolu 24 teleskopov, ktoré majú v ohniskovej
rovine 20×22 fotonásobi£ov pokrývajúcich 30◦ × 30◦ úsek oblohy (ve©kos´
pixela 1,5◦) [21].

Pri prevádzke �uorescen£ného detektora sa musia bra´ do úvahy atmo-
sférické podmienky, preto pracovný £as zaberá len 10% (bezmesa£né noci)
na rozdiel od povrchových detektorov pracujúcich takmer 100% £asu. Neus-
tále musí by´ monitorovaný nielen výskyt obla£nosti, ale aj teplota, tlak (a
to aj pravidelnými letmi balónov kvôli ur£eniu vertikálneho pro�lu) a miera
rozptylu svetla pomocou laserov. Pri sp¯²kach, ktorých os sa nachádza blízko
niektorého �uorescen£ného teleskopu sa musí vzia´ do úvahy aj rozptýlené
�erenkovské ºiarenie [7]: s.93.

Rekon²trukcia dráhy (osi sp¯²ky) prebieha v experimente AUGER nasle-
dovne [21], [22]:

1. ur£enie roviny os�detektor �tovaním priamky na zasiahnuté fotonáso-
bi£e.

2. ur£enie £asu zásahu jednotlivých fotonásobi£ov � táto informácia by
uº mohla by´ pouºitá na ur£enie dráhy, ale v prípade, ºe závislos´ £asu
na uhle sa len málo lí²i od linearity, je to nepresné.

3. zahrnutie £asovej informácie z pozemných detektorov (prípadne aj
geometrie z ¤al²ieho teleskopu) dôjde k zna£nému spresneniu ur£enia
osi (pod 0,3◦).

4. na základe ur£enej dráhy a náboja z fotonásobi£ov sa so zapo£ítaním
aktuálnych atmosférických podmienok vypo£íta pozd¨ºny pro�l sp¯²ky
(aproximuje sa Gaisser-Hillasovou funkciou (2.3)) a ur£í sa celková
elektromagnetická energia.

Celková neistota v ur£ení energie primárnej £astice je nad 20%.
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3.2 Pozemné detektory
Na detekciu sekundárnych £astíc na povrchu sú pouºívané scintila£né detek-
tory, dráhové detektory, kalorimetre, Geiger-Müllerove po£íta£e, proporci-
onálne komory, podzemné miónové detektory a vodné �erenkovské detekto-
ry [23]. Podobne ako v Haverah Park [2], sú v experimente AUGER pouºité
vodné �erenkovské detektory. Tie sú citlivé na relativistické £astice � naj-
mä mióny ale aj γ fotóny v¤aka ich konvezii na relativistické elektróny a
pozitróny (v experimente AUGER je nádrº hlboká 3,4 radia£ných d¨ºok: je
to valec rozmerov 1,2 × 10 m2 [7]: s.83). V ostatných typoch detektorov sa
registruje ioniza£ná energia uloºená v scintilátore, plyne alebo polovodi£i,
prípadne po£et £astíc bez rozlí²enia energie (G-M po£íta£e).

Pretoºe mnoºstvo �erenkovského svetla, ako je merané vo vodných nádr-
ºiach v experimente AUGER, závisí len na rýchlosti £astice β (3.1), mióny zo
sekundárneho kozmického ºiarenia produkujú stále rovnaký signál na jednot-
ku d¨ºky (γ & 10 → β ≈ 1). Z tohto dôvodu je praktické kalibrova´ signál
z �erenkovského detektora vzh©adom k zvislo letiacemu miónu � signál sa
potom udáva v jednotkách VEM (vertical equivalent muon). Registruje sa
len signál nad istou minimálnou hodnotou (na to slúºi trigger � �spú²´a£�).
Prvotná kalibrácia by teda mala by´ vykonaná v koincidencii s detektormi
miónov nad a pod nádrºou, a potom na základe nej by bolo moºné nájs´ iné
veli£iny, ktoré umoº¬ujú kalibráciu in situ. Vzájomné odli²nosti fotonásobi-
£ov sa zoh©adnia pri prvej kalibrácii nastavením anódového napätia. V pre-
vádzke je ¤alej nutné kalibráciu neustále elektronicky dola¤ova´ vzh©adom
na zmeny poveternostných podmienok (teplota a tlak). Jednak sa kalibruje
trigger na základe frekvencie zásahov, ktorých maximálny prúd prekra£uje
istú hodnotu, potom sa vyhodnocuje histogram celkového náboja, v ktorom
sa nájde vrchol odpovedajúci 1,03±0,02 VEM. Namerané histogramy nábo-
ja a maximálneho prúdu z posledných 60 sekúnd sa odosielajú ako príloha
s kaºdým pozitívnym zásahom. [24]

Pre systematické ur£ovanie energie primárnej £astice je potrebné pozna´
pro�l sp¯²ky v rovine detekcie. Kvôli ve©kej rozlohe oblasti, na ktorú do-
padajú sekundárne £astice z vysokoenergetických primárnych £astíc sa vo-
lí stratégia vä£²ieho po£tu men²ích detektorov rovnomerne rozmiestnených
na istej ploche. V experimente AUGER bola volená trojuholníková sie´ so
vzájomnými vzdialenos´ami 1,5 km a celkovou plochou 3000 km2. Pod©a £a-
sovania signálov z jednotlivých detektorov je moºné ur£i´ smer osi sp¯²ky
(smer príchodu primárnej £astice) s presnos´ou 1◦ aº 2◦. �alej sa aproxi-
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muje horizontálne rozloºenie intenzity S(r) (vo VEM jednotkách) vhodnou
empirickou funkciou (LDF � lateral distribution function). V prvom priblí-
ºení sa vychádza z mocninovej funkcie S(r) = kr−ν , kde ν závisí na uhle
dopadu primárnej £astice θ. Porovnávaním s experimentálnymi dátami v
experimente AUGER sa ukázala ako najvhodnej²ia funkcia typu NKG [25]
(a, b sú �tované parametre, ¤al²ie £ísla sú zvolené empiricky a kvôli správnej
normalizácii):

S(r) = S(1000) ·
(

3,47

(r/700) · (1 + r/700)

)a+b(sec θ−1)

(3.3)

kde r [m] je vzdialenos´ od stredu sp¯²ky (kde os pretína povrch) a S(1000) je
signál vo vzdialenosti 1000 m, ktorý je hlavným parametrom pouºívaným na
ur£enie primárnej energie. Vzdialenos´ 1000 m bola zvolená kvôli najmen²ej
zmene signálu pri vo©be rôznych parametrizácií pre danú sp¯²ku. Táto vo©-
ba závisí od vzájomnej vzdialenosti pozemných detektorov (Haverah Park
pouºíval S(600) [2]).
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Kapitola 4

Simulácia atmosférických sp¯²ok

4.1 Monte-Carlo metódy
Pri návrhu detektorov a interpretácii nameraných dát je potrebné ur£i´ pa-
rametre atmosférických sp¯²ok na základe sú£astných modelov v jadrovej a
£asticovej fyzike. Na to sa dnes naj£astej²ie pouºívajú Monte-Carlo progra-
my, ktoré podrobne sledujú interakcie a pohyb sekundárnych £astíc aº po ich
zabrzdenie (pokles energie pod daný prah Ecut) alebo prechod cez detek£nú
úrove¬. Ako napovedá názov �Monte-Carlo�, v týchto výpo£toch sa rozsiah-
lo pouºívajú náhodné £ísla, pretoºe samovo©ný rozpad aj produkcia £astíc v
interakciách má ²tatistický charakter s danými rozdeleniami. Monte-Carlo
metódy svojou podstatou zah¯¬ajú aj dôleºitý aspekt sp¯²ok a to prirodzené
�uktuácie parametrov sp¯²ok vzniknutých za rovnakých po£iato£ných pod-
mienok.

Pri vysokej energii primárnej £astice (E0 > 1015 eV) vzniká obrovské
mnoºstvo sekundárnych £astíc, ktoré je jednak £asovo zd¨havé sledova´, jed-
nak náro£né na diskový priestor pre výstupný súbor. Preto sa pouºíva �thin-
ning� (úºenie), pri ktorom z £astíc s energiou pod danou hranicou je ¤alej
spracovávaná len istá £as´, pri£om sa adekvátne zvý²i ich váha. Ako vstupný
paremeter pre simula£ný program sa udáva zlomok primárnej energie εth, pri
ktorom sa za£ne uplat¬ova´ thinning. Pri kaºdej interakcii sa ur£í celková
energia sekundárnych £astíc

∑
Ej (okrem neutrín a £astíc pod Ecut) a ak

je vä£²ia ako εthE0, sekundárne £astice pre ¤al²ie spracovanie sa vyberú s
pravdepodobnos´ou pi = Ei/(εthE0) pre i-tú £asticu a v prípade úspechu je
tejto £astici priradená váha wi = 1/pi. V prípade, ºe

∑
Ej < εthE0, vyberie

sa práve 1 sekundárna £astica s pravdepodobnos´ou pi = Ei/
∑

Ej a pri-
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radí sa jej váha wi = 1/pi (zabezpe£í sa tak zachovanie energie) [28]: s.14.
Pri tejto procedúre je dôleºitý kvalitný zdroj náhodných £ísel. Pri pouºití
thinningu je otázna pravdivos´ získaných �uktuácií, ktoré sa týmto zvý²ia
� to sa prejaví najmä ak chceme takto vytvorenú sp¯²ku pouºi´ pri simu-
lácii pozemného po©a detektorov [26]. Pre primárne £astice detekované v
experimente AUGER (> 1018 eV) je v²ak nereálne simulova´ sp¯²ky Monte-
Carlo metódami bez pouºitia thinningu. Rie²ením by mohlo by´ pokra£ova´
po vyprodukovaní dostato£ného mnoºstva £astíc numerickým integrovaním
transportných rovníc, £o je základom programu CONEX [27]. Pre ú£ely po-
rovnania zastúpenia jednotlivých zloºiek atmosférickej sp¯²ky (bez prie£neho
rozlí²enia) thinning pravdepodobne nemá aº taký negatívny vplyv.

V tejto práci bol na simuláciu sp¯²ok pouºitý program CORSIKA (COs-
mic Ray SImulations for KAscade) [28], ktorý bol pôvodne vyvinutý pre
experiment KASCADE [29] v Karlsruhe. �al²í popis sa preto vz´ahuje len
na tento program.

4.2 Interak£né modely
Elektromagnetickú sp¯²ku je moºné sledova´ po jednotlivých £asticiach po-
mocou modelu EGS4 (Electron Gamma Shower system version 4) [30] alebo
pouºitím analytických vzorcov v modeli NKG (Nishimura Kamata Grei-
sen) [31]. Pri vysokých energiách (> 1016 eV) dochádza k zníºeniu ú£inného
prierezu pre kreáciu e+e− a brzdné ºiarenie oproti ²tandardne vypo£ítaným
hodnotám vplyvom Landau-Pomeranchuk-Migdalovho efektu (LPM) [32].
Tento efekt je zahrnutý len v modele EGS4.

Mióny sa po vzniku ²íria s malou pravdepodobnos´ou ¤al²ích nepruºných
interakcií s hadrónmi. Pri simulácii sa preto po£íta len s rozpadom, ioniza£-
nými stratami, brzdným ºiarením a produkciou e+e− (pre energie pod 2 TeV
prevládajú ioniza£né straty a rozpad). Navy²e sa po£íta s roz²írením sp¯²ky
v prie£nom smere pod©a Molièra. [28]: s.11,17-19

Hadrónová sp¯²ka je kostrou atmosférickej sp¯²ky, z ktorej sa potom vy-
víjajú elektromagnetická sp¯²ka a mióny. Preto jej adekvátna simulácia je
kritická pre správnos´ výsledných parametrov. CORSIKA poskytuje nieko©-
ko hadrónových interak£ných modelov, ktoré je moºné pouºi´ na simulá-
ciu. Pre hadrónové interakcie pri nízkych energiách sú k dispozícii modely
FLUKA 2006 [33], GHEISHA 2002d (Gamma Hadron Electron Interaction
SHower code) [34] a UrQMD 1.3cr (Ultra-relativistic Quantum Molecular
Dynamics) [35]. Na ¤al²ie simulácie bol pouºitý model GHEISHA, z ktoré-
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ho sa po£ítali pruºné a nepruºné ú£inné prierezy pre hadrónové interakcie
pod 80 GeV v laboratórnej sústave (v ´aºisku 12 GeV). Tento model bol s
úspechom pouºívaný pri simulácii zráºok do 100 GeV v mnohých urých©o-
va£ových experimentoch.

Pre popis vysokoenergetických hadrónových interakcií sú k dispozícií mo-
dely HDPM (jednoduchý fenomenologický generátor) [36], VENUS 4.12 (Ve-
ry Energetic NUclear Scattering) [37], QGSJET01c (Quark Gluon String)
[38], QGSJET-II-03 [39], DPMJET 2.55 (Dual Parton Model) [40], SIBYLL
2.1 [41, 42], neXus 3 [43] a EPOS [44]. QGSJET, DPMJET a VENUS vy-
uºívajú Gribbov-Regge teóriu (popisujúcu výmenu pomerónov). QGSJET
a DPMJET navy²e zah¯¬ajú minijety. SIBYLL je zaloºený na QCD mini-
jet modele a je ²peciálne navrhnutý na atmosférické sp¯²ky. Ú£inné prierezy
jadro-jadro sú v týchto modeloch po£ítané z ú£inných prierezov nukleón-
nukleón pomocou Glauberovej teórie [45]. Model neXus vychádza z mode-
lov VENUS a QGSJET s doplnkami pre bezpe£nú extrapoláciu k vysokým
energiám. Model EPOS rie²i niektoré technické problémy modelu neXus a je
pouºitý fenomenologický prístup popisujúci výsledky z RHIC (BNL Relati-
vistic Heavy Ion Collider). Tieto modely sa pouºívajú pre £astice s energiami
nad 80 GeV. Modely HDPM a VENUS nie sú vhodné na simuláciu interakcií
£astíc s energiou nad 1017 eV. Program CORSIKA je schopný pracova´ len s
hadrónmi obsahujúcimi kvarky u, d, s a prípadné ¤al²ie hadróny vyprodu-
kované niektorými modelmi sa nechajú hne¤ rozpadnú´. [28]: s.29-33

Hadróny vzniknuté v interakciách ¤alej pokra£ujú v lete atmosférou pri-
£om sa ¤alej po£íta s moºnos´ou rozpadu (okrem protónu a neutrónu) a
interakcie so vzduchom (okrem π0, η a rezonancií s ve©mi krátkou dobou
ºivota). Pri rozpade sú brané vetvy s podielom aspo¬ 1% na celkovej prav-
depodobnosti rozpadu.

4.3 Spú²´anie simulácií v programe CORSIKA
Simulácie boli vykonávané na po£íta£i s procesorom Athlon 64 1800 MHz
a 512 MB RAM s opera£ným systémom Debian Linux 4.0, kernel 2.6.24.7
(x86_64), gcc 4.1.2. Bol nain²talovaný program ROOT 5.23/02 na spra-
covanie dát (vo©ne dostupný na http://root.cern.ch/). Program CORSIKA
6.735 [28] (dostupný na http://www-ik.fzk.de/corsika/) bol po rozbalení a
kon�gurácii skriptom corsika_install skompilovaný s parametrami:

• horizontálne detektorové pole (kvôli geometrickej efektivite detekcie sa
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intenzita dopadajúcich £astíc volí I ∼ sin θ cos θdθ, kde θ je zenitový
uhol)

• ROOTOUT: výstup do súboru *.root

• THIN: umoº¬uje pouºíva´ thinning, zárove¬ sa aktivuje LPM efekt v
EGS4 modele

• GHEISHA: hadrónový interak£ný model pre nízke energie (Elab < 80
GeV)

• QGSJET01c, SIBYLL, EPOS: hadrónové interak£né modely pre vyso-
ké energie. Ke¤ºe pri jednej kompilácii je moºné vybra´ len jeden pár
interak£ných modelov, boli vytvorené tri spustite©né súbory pre kaºdý
z vysokoenergetických hadrónových modelov.

Pri spustení programu bol do ²tandardného vstupu vloºený kon�gura£ný
súbor a ²tandardný výstup bol presmerovaný do informa£ného súboru (DAT-
xxxxxx.txt), v ktorom bol zaznamenávaný priebeh simulácie - pre prvých
desa´ sp¯²ok podrobný popis, a potom £as a parametre primárnej £astice pre
kaºdú piatu sp¯²ku. �al²ími výstupnými súbormi boli DATxxxxxx (binár-
ny výstupný súbor), DATxxxxxx.long (súbor s pozd¨ºnym vývojom sp¯²ok),
DATxxxxxx.root (výstupný súbor vo formáte ROOT). Parametre simulácií
boli:

• po 100 sp¯²ok pre primárne £astice p, 12C, 56Fe s �xnou energiou 1019

eV.

• smer príletu primárnej £astice z intervalov: uhol od zenitu θ ∈ (0◦, 60◦),
azimut φ ∈ (−180◦, 180◦)

• atmosféra Malargüe jar, magnetické pole BNorth = 20µT, Bdown =
−14µT, pozorovacia vý²ka 1400 m.n.m. (odpovedá vrstve vzduchu 883
g/cm2)

• elektromagnetické modely: NKG aj EGS4

• vysokoenergetický hadrónový model aj s jeho ú£innými prierezmi: QGS-
JET/SIBYLL/EPOS

• thinning εth = 10−5 (pre EPOS 10−4) a maximálna váha 106 pre v²etky
£astice
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• dolná hranica pre sledovanie £astíc: 0,3 GeV pre hadróny a mióny, 3
MeV pre elektróny a fotóny

4.4 Vyhodnotenie výsledkov simulácií
Na vyhodnotenie výsledkov simulácií bol pouºitý výstupný súbor vo formáte
ROOT. Dáta sú v ¬om uloºené v objekte sim triedy TTree, ktorý obsahuje
100 poloºiek pre jednotlivé sp¯²ky. Kaºdá poloºka obsahuje parametre pri-
márnej £astice, �t funkcie (4.1) typu Gaisser-Hillas na pozd¨ºny vývoj sp¯²ky
(pozri aj rovnicu (2.3); T vyjadruje zvislú atmosférickú h¨bku, X je h¨bka v
smere sp¯²ky (anglicky slant depth), ich vz´ah je: T = X cos θ, kde θ je ze-
nitový uhol) a parametre sekundárnych £astíc dopadnutých na pozorovaciu
úrove¬ (typ, súradnice, kartézske zloºky hybnosti v GeV a váhu) uloºené v
poliach s premennou d¨ºkou.

N(T ) = Nmax

(
T − T0

Tmax − T0

) Tmax−T

a+bT+cT2

(4.1)

Sekundárne £astice dopadnuté na povrch boli vyhodnotené nasledovne:

• bola vypo£ítaná energia £astice pod©a E =
√

m2 + p2 (v²etko v GeV).

• k celkovej energii bola pre pozitróny pri£ítaná, pre elektróny od£ítaná
hmotnos´ elektrónu (dané anihiláciou s ¤al²ím elektrónom, resp. zbrz-
dením) � tým sa získa energia uloºená v brzdiacom prostredí.

• analogicky pre baryóny bola od£ítaná, pre antibaryóny pri£ítaná hmot-
nos´ protónu.

• po£et miónov sa získal s£ítaním ich váh.

Na obr. 4.1 sú zhrnuté celkové energie jednotlivých zloºiek sekundárneho
kozmického ºiarenia na povrchu (hadrónovej Eh a elektromagnetickej EEM)
v závislosti na zenitovom uhle primárnej £astice θ. Pre mióny bol vynesený
po£et Nµ, pretoºe tie stratia v pozemných detektoroch len malú £as´ energiu,
ktorá navy²e nezávisí na energii miónu (energetické spektrá miónov sú na
obr. 4.2 a stredná enegia na 1 mión Eµ,avg v tabu©ke 4.1). Biny pre zenitový
uhol θ boli zvolené pod©a cos 2θ, aby po£et sp¯²ok v kaºdom z nich bol
pribliºne 10 (lebo 4 sin θ cos θdθ = −d(cos2θ)).
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Eµ,avg [GeV] QGSJET SIBYLL EPOS
1H 8,1± 1,8 7,8± 1,4 7,7± 1,5
12C 8,4± 1,6 8,5± 1,8 7,9± 1,7
56Fe 8,6± 1,6 8,7± 1,6 8,3± 1,8

Tabu©ka 4.1: Priemerná energia na jeden mión na povrchu. Uvedený je rozp-
tyl medzi jednotlivými sp¯²kami.

Zo v²etkých zloºiek majú najmen²iu závislos´ na zenitovom uhle prá-
ve mióny, ale aj u nich dochádza k poklesu po£tu pre ve©ký sklon sp¯²ky.
Aby bolo moºné pouºi´ mióny na vyhodnotenie závislosti ich po£tu Nµ od
typu primárnej £astice, je potrebné Nµ korigova´ na zenitový uhol. Pod©a
obr. 4.1 je Nµ pribliºne úmerné cos θ, preto bola pouºitá empirická korekcia
Nµ/ cos θ (obr. 4.3). Pod©a obr. 4.3 a tabu©ky 4.2 Nµ/ cos θ stúpa s hmot-
nos´ou primárneho jadra. Medzi jednotlivými modelmi sú v po£te miónov
zna£né odchýlky, aº 60%: najniº²í po£et miónov predpovedá SIBYLL, naj-
vy²²í po£et EPOS.

Nµ·10−6

cos θ
QGSJET SIBYLL EPOS

1H 55± 8 42± 7 68± 16
12C 64± 5 51± 4 82± 8
56Fe 71± 5 59± 3 89± 8

Tabu©ka 4.2: Korigovaný po£et miónov na povrchu. Uvedený je rozptyl medzi
jednotlivými sp¯²kami.

�al²ím parametrom, ktorý sa vyuºíva na ur£enie primárneho jadra je
h¨bka maxima ionizácie Xmax. U kaºdej sp¯²ky bol sledovaný pozd¨ºny vývoj
po kroku 20 g.cm−2 zvislej h¨bky a metódou najmen²ích ²tvorcov ur£ený
parameter Tmax v (4.1), z neho potom Xmax = Tmax/ cos θ. Z obr. 4.4 a
tabu©ky 4.3 je vidie´, ºe h¨bka Xmax klesá s rastúcou hmotnos´ou primárneho
jadra a je len málo závislá na pouºitom hadrónovom modeli.

Xmax [g.cm−2] QGSJET SIBYLL EPOS
1H 770± 62 786± 47 782± 60
12C 716± 30 737± 35 721± 26
56Fe 690± 26 693± 23 689± 23

Tabu©ka 4.3: H¨bka maxima ionizácie.
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Obrázok 4.1: Obsah jednotlivých zloºiek sp¯²ok na pozorovacej hladine v
závislosti od zenitového uhla: celková energia pre hadróny (po vynásobení
3), EM zloºku, po£et miónov. Chybové úse£ky vyjadrujú rozptyl veli£iny na
osi y (energie/po£tu) pre sp¯²ky priradené do binu na osi x (θ). Pre jadrá
1H, 12C, 56Fe pri 1019 eV bolo simulovaných po 100 sp¯²ok s hadrónovými
modelmi QGSJET01c, SIBYLL 2.1, EPOS 1.61.
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Obrázok 4.2: Distribúcia energie miónov na povrchu � priemer a rozptyl
spektier zo 100 sp¯²ok. Pre primárne jadrá 1H, 12C, 56Fe pri 1019 eV s pouºi-
tím hadrónových modelov QGSJET01c, SIBYLL 2.1, EPOS 1.61.
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Obrázok 4.3: Po£et miónov dopadnutých na povrch (empiricky korigované na
zenitový uhol θ) pre primárne jadrá 1H, 12C, 56Fe pri 1019 eV. Pouºité hadró-
nové modely QGSJET01c, SIBYLL 2.1, EPOS 1.61. Pre kaºdú kombináciu
bolo simulovaných 100 sp¯²ok.
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Obrázok 4.4: H¨bka najvä£²ej ionizácie Xmax (v smere sp¯²ky) pre primárne
jadrá 1H, 12C, 56Fe pri 1019 eV. Pouºité hadrónové modely QGSJET01c, SI-
BYLL 2.1, EPOS 1.61. Pre kaºdú kombináciu bolo simulovaných 100 sp¯²ok.
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Kapitola 5

Záver

Zaoberal som sa metódami detekcie a simulácie atmosférických sp¯²ok vy-
volaných vysokoenergetickými £asticami kozmického ºiarenia. Na simuláciu
hadrónových interakcií pri vysokých energiách boli pouºité modely QGS-
JET, SIBYLL a EPOS (ako reprezentatívny výber rôznych prístupov k had-
rónovým interakciám) a GHEISHA pre nízke energie. Ako primárne jadrá
boli zvolené 1H, 12C, 56Fe pri 1019 eV dopadajúce pod zenitovým uhlom 0◦
aº 60◦. Bol ²tudovaný podiel jednotlivých zloºiek atmosférických sp¯²ok na
povrchu Zeme v závislosti od zenitového uhla. �alej bola skúmaná moºnos´
pouºitia po£tu miónov Nµ a h¨bky najvy²²ej ionizácie Xmax pre ur£enie typu
primárneho jadra. Ukázalo sa, ºe absolútna hodnota Nµ výrazne závisí na
pouºitom modeli, ale pri relatívnom porovnaní vzniká pre ´aº²ie jadrá viac
miónov. Pre presnej²ie zhodnotenie typu £astice je potrebné simulova´ sp¯²-
ky pre kaºdú pozorovanú £asticu zvlá²´ na základe odmeraných parametrov
(aplikované napr. v [46]).
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