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Zusammenfassung

In dieser Diplomarbeit wird eine Messmethode vorgestellt mit der schwere
Kerne in der kosmischen Strahlung mit Hilfe von hochauflosenden Cherenkov-
Teleskopen detektiert werden kénnen. Die Methode beruht auf der Detektion
des Cherenkov-Lichts, das diese Kerne beim Eindringen in die Atmosphére,
vor ihrer ersten Wechselwirkung, abstrahlen. Da die Intensitéit dieses Lichts
proportional zum Quadrat der Kernladungszahl ist, kann die Ladung der
detektierten Kerne bestimmt werden. Die Messmethode wurde in dieser Ar-
beit fiir das HESS-Teleskop-System implementiert und iiber Monte-Carlo
Simulationen auf ihre Effizienz hin getestet. Weiterhin wurde sie auf einen
Teil der verfiigharen HESS-Daten angewendet, dabei wurden 1497 Ereignis-
se schwerer Kerne detektiert. Anhand der detektierten Ereignisse wurde das
Spektrum von Eisenkernen in dem Energiebereich von 7 bis 100 TeV be-
stimmt. Zum Schluss wurden noch Tests zu dem Einfluss von hadronischen
Wechselwirkungsmodellen auf die Messungen durchgefiihrt.

Abstract

This diploma thesis describes a method for the detection of heavy cosmic-ray
nuclei with imaging Cherenkov telescopes. The main idea of this method is
the detection of the Cherenkov light emitted by such nuclei in the atmosphe-
re, prior to their first interaction. The intensity of this light is proportional
to the square root of the charge of the emitting particle, allowing the esti-
mation of the atomic number of detected nuclei. This detection method was
implemented for the HESS telescope system and its efficiency were tested
with Monte-Carlo simulations. The analysis was applied to HESS data and
1497 heavy nuclei were detected. The energy spectrum of iron was measured
from these events in an energy range from 7 to 100 TeV. Finally, tests were
carried out to estimate the influence of hadronic models upon the results
presented.
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Kapitel 1

Einleitung

Vor etwa einem Jahrhundert entdeckte Victor Franz Hess [1] eine “stark
durchdringende Strahlung”, die aus dem Kosmos die Erde erreicht. Er eroff-
nete damit ein neues Feld der Astrophysik, das der kosmischen Strahlung.
Hess ging seinerzeit davon aus, dass es sich bei dieser um hochenergeti-
sche Gamma-Strahlung handelt. Heutzutage wissen wir, dass es vor allem
Wasserstoff- und Heliumkerne sind, die die Erde mit einer Rate von etwa
1000 Teilchen s~ cm™! erreichen.

Die Herkunft dieser Strahlung ist bis heute trotz grofier experimenteller
und theoretischer Anstrengungen ungeklért. Allgemein anerkannt ist, dass
der grofite Teil davon aus Supernovae-Explosionen stammt, der endgiiltige
Beweis dafiir bleibt jedoch bis heute aus. Geladene kosmische Strahlen ver-
lieren durch Ablenkung in Magnetfeldern auf ihrem Weg durch die Galaxie
jegliche Richtungsinformationen, man ist daher bei der Beantwortung dieser
Frage auf indirekte Beobachtungsmethoden angewiesen. Eine Moglichkeit ist
dabei, das Energiespektrum und die Teilchenzusammensetzung der kosmi-
schen Strahlen zu messen. Die Messungen ermoglichen Riickschliisse auf den
Beschleunigungsmechanismus der Teilchen und schrédnken daher die Art der
moglichen Quellen stark ein.

Im Jahre 2000 schlugen D.B. Kieda, S.P. Swordy und S.P. Wakely ei-
ne neue Messmethode zur Detektion von schweren Kernen (Z > 7) in der
kosmischen Strahlung vor [6]. Mit ihr soll es moglich sein, die Element-
Zusammensetzung und das Energiespektrum der kosmischen Strahlung in
einem Energiebereich von etwa 10 bis zu einigen hundert TeV! zu messen.
Die Grundidee ist dabei, das mit hochauflésenden Cherenkov-Teleskopen ei-
ne Detektion von sog. Direktem Cherenkov-Licht moglich ist. Dabei handelt
es sich um das Cherenkov-Licht, das geladene Teilchen beim eindringen in

11 TeV = 10'2 eV
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die Atmosphére, vor ihrer ersten Wechselwirkung, abstrahlen. Die Intensitét
dieses Lichts ist proportional zum Quadrat der Ladung der emittierenden
Teilchen, so dass aus seiner Intensitéit die Kernladungszahl der detektierten
Kerne rekonstruiert werden kann. Diese Arbeit ist nun der erste Versuch,
diese Methode praktisch mit Hilfe des HESS-Experiments umzusetzen.

Im folgenden Kapitel werde ich einen kurzen Uberblick iiber den expe-
rimentellen Stand der Forschung auf dem Gebiet der kosmischen Strahlung
geben. Dabei stelle ich die verschiedenen Messmethoden und ihre Ergebnis-
se vor. In Kapitel 3 lege ich dann die Grundidee der neuen Messmethode
dar. Dazu werde ich genauer auf das H.E.S.S. Experiment und die Physik
atmosphérischer Schauer eingehen.

Die praktische Implementierung der Methode werde ich in Kapitel 4 dar-
legen. Mit Schauer- und Detektorsimulationen habe ich ihre Nachweiseffizi-
enz ermittelt und der Untergrund abgeschétzt. Die Ergebnisse aus den ge-
messenen HESS-Daten werde ich anschliefend in Kapitel 5 vorstellen. Am
Ende des Kapitels présentiere ich den bestimmte Eisenfluss und untersuche
den Einfluss unterschiedlicher hadronischer Wechselwirkungsmodelle auf die
Messungen. In Kapitel 6 werde ich die Ergebnisse noch einmal kurz zusam-
menfassen.
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Kosmische Strahlung

2.1 Experimenteller Nachweis

Die kosmische Strahlung erreicht uns in einem riesigen Energieintervall (&
108 —10%°eV), dies macht unterschiedliche Messmethoden zu ihrer Detektion
notig. Man unterscheidet dabei direkte und indirekte Messungen.

Bei direkten Messungen werden die kosmischen Strahlen direkt in Teil-
chendetektoren nachgewiesen. Zur Ladungsbestimmung werden dabei meist
Szintillatoren verwendet und zur Energiebestimmung Kalorimeter. Da der
weitaus grofite Teil der kosmischen Strahlen in der Atmosphére wechselwirkt
und nicht den Erdboden erreicht, miissen diese Messungen in grolen Hohen
durchgefiihrt werden (~ 40km). Hierzu verwendet man meist Ballons .

Zwei prominente Beispiele solcher Messungen sind die japanische-ameri-
kanische Kollaboration JACEE [16] und die russisch-japanische Kollaborati-
on RUNJOB [17]. Bei beiden handelt es sich um Ballonexperimente mit einer
akkumulierten Betrachtungszeit? von etwa 1000 m?h. Sie haben Ereignisse bis
zu =~ 10 eV nachgewiesen.

Ein Problem direkter Messungen ist ihre zunehmend schlechtere Ener-
gieauflosung mit steigenden Energien. Dies kommt daher, dass ein immer
kleinerer Bruchteil der Teilchenenergie im notwendigerweise kompakten Ka-
lorimeter deponiert wird. Das grofite Problem solcher Messungen ist jedoch
ihre relativ kleine Detektionsfliche (& 1m?). Da der Fluss der kosmischen
Strahlung mit der Energie abnimmt, betrédgt der Teilchenfluss oberhalb von
10* eV nur noch etwa 10 Teilchen Jahr—' m~2. Da die Ballonfliige zeitlich
begrenzt sind (~ 10 Tage), muss man zu anderen Messmethoden iibergehen.

!Bei niedrigen Energien geht man auch auf Satelliten iiber, um der Abschirmung durch
das Erdmagnetfeld zu entkommen.
2 Akkumulierte Betrachtungszeit = Detektionsfliche - gesamte Messzeit.



4 Kapitel 2. Kosmische Strahlung

Bei indirekten Messungen wird die Wechselwirkung der kosmischen
Strahlung mit der Atmosphére ausgenutzt. Tritt ein hochenergetisches Teil-
chen in die Atmosphére ein, so kommt es zu inelastischen Stéflen mit den
Luftmolekiilen. Dabei entstehen Sekundérteilchen, die einen Luft-Schauer bil-
den (siehe Kapitel 3.2). Dieser atmosphérischer Schauer enthélt Informatio-
nen iiber die Massenzahl, die Herkunftsrichtung und Energie des Primérteil-
chens. Man kann diese Information auf verschiedene Weisen rekonstruieren:

1. Sekundirteilchenverteilung auf dem Erdboden: Viele sekundére
Schauerteilchen erreichen den Erdboden, wo sie in Teilchendetektoren
nachgewiesen werden. Aus ihrer Teilchenzusammensetzung, Anzahl, ih-
rer rdumlichen und zeitlichen Ankunftsverteilung kann man auf das
Priméarteilchen zuriickschliefen. Prominente Beispiele solcher Experi-
mente sind KASKADE [18], CASA-MIA [21], AGASA [24], HEGRA
23] und das im Aufbau befindliche Auger [20].

2. Cherenkov-Licht des Schauers in der Atmosphéire: Die gela-
denen Teilchen in dem Luft-Schauer erzeugen Cherenkov-Licht. Aus
dessen Winkelverteilung und Intensitét ldsst sich der Schauer rekon-
struieren und somit Riickschliisse auf das Primérteilchen ziehen. Diese
Methode wird heutzutage vor allem in der Gamma-Astronomie ver-
wendet. Zwei Beispiele hierfiir sind das in dieser Arbeit vorgestellte
HESS-Experiment (Kap. 3.1) und MAGIC [25]. Zur Detektion von ge-
ladenen kosmischen Strahlen wurde diese Methode bei HEGRA? und
DICE [22] eingesetzt.

3. Fluoreszenzlicht des Schauers in der Atmosphére: Durch Stofle
mit den Schauerteilchen werden Luftmolekiile angeregt. Wenn sich die-
se wieder abregen entsteht Fluoreszenzlicht. Dieses kann iiber grofle
Entfernungen beobachtet werden. Aus seiner Intensitét, Zeit- und Win-
kelverteilung kann man wiederum den Schauer rekonstruieren. Fluores-
zenslichtmessungen werden heutzutage bei HiRes [19] und Auger [20]
durchgefiihrt.

Der Vorteil indirekter Messungen ist ihre grofie Beobachtungsfliche. Das
ermoglicht es, auch hochenergetische kosmische Strahlen nachzuweisen. Der
Nachteil dieser Methoden ist ihre Abhéngigkeit von der genauen Modellie-
rung von hadronischen Luftschauern. Um vom Schauer Riickschliisse auf das
Primérteilchen machen zu kénnen, muss die Entwicklung des Schauers in der

3Wie man am Beispiel von HEGRA und Auger erkennen kann, verwenden einige Ex-
perimente mehrere Methoden gleichzeitig.
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Atmosphére hinreichend genau verstanden sein. Bei Energien oberhalb von
etwa 0.1 TeV sind die Wirkungsquerschnitte der Schauerteilchen in Luft (d.h.
vor allem mit Stickstoff) nicht mehr experimentell bestimmt, man nimmt da-
her theoretisch begriindete Wechselwirkungsmodelle, um sie zu beschreiben.
Die verschiedenen Modelle unterscheiden sich besonders bei hohen Energien
voneinander und sind somit eine Quelle systematischer Fehler (nidheres dazu
und zur Schauersimulation in Kapitel 3.2).

2.2 Element-Zusammensetzung

Kosmische Strahlung besteht zu etwa 98% aus Atomkernen und zu 2% aus
Elektronen. Bei den Atomkernen handelt es sich zum gréfiten Teil um Proto-
nen und a-Teilchen. Die genaue Element-Komposition ist energieabhéingig.
Abb. 2.1 zeigt die relativen Haufigkeiten der verschiedenen Isotope oberhalb
von 1 TeV im Vergleich zu unserem Sonnensystem. Man kann einige allge-
meine Merkmale erkennen, die auch in allen anderen Energiebereichen giiltig
sind:

1. Es gibt eine klare Korrelation zwischen der Element-Zusammensetzung
der kosmischen Strahlung und der unseres Sonnensystems.

2. Der relative Anteil von Wasserstoff- und Heliumkernen ist in der kos-
mischen Strahlung viel geringer.

3. Die leichten Kerne Lithium, Beryllium und Bor (Z=3-5), und die Ele-
mente unterhalb des Eisenkerns (Z=21-25) sind in der kosmischen Strah-
lung stark {iberreprasentiert.

Waéhrend die Ursache des zweiten Punktes heute noch unklar ist, ist der
dritte gut verstanden. Diese Elemente entstehen durch Fragmentation schwe-
rer Kerne (Kohlenstoff, Sauerstoff und Eisen) auf dem Weg der kosmischen
Strahlung durch die Galaxie. Da man den Wirkungsquerschnitt eines solchen
Prozesses und die Teilchendichte in unsere Galaxie kennt, kann man daraus
Erkenntnisse iiber die Ausbreitung der kosmischen Strahlen im Weltall ge-
winnen (Né&heres siche [3]).



6 Kapitel 2. Kosmische Strahlung

o 10— ——— ~ 107
- 2
U 104 @ Solor System ‘Il\’ ¢
E . w 10
g = QO Cosmic Roy flux ot 1 TeV b
3
5 10 e @
o E g .5
c - g 10~
§ 102{ B
- :
2 10 kS o 10
o E =
N z
"F 2 103
_1:
10 -
3 102
-3
10
_ab I
193; 10
—4F
10 1
_sF
10 ¥ -1
E 10
—&fF
10 |
-',r: )~
w7k 10
10"8— AT S T NN UMY S S TR N S T ST 10_3
0 10 20 30

nuclear charge number Z

Abbildung 2.1: Elementzusammensetzung der kosmischen Strahlung im Ver-
gleich zum Sonnensystem bei 1 TeV pro Kern. Beide Messungen auf Silizium
(Z=14) normiert. Entnommen aus Referenz [5].
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2.3 Energiespektrum

Das gemessene Energiespektrum®* der kosmischen Strahlung ist in Abb. 2.2
dargestellt. In der oberen Grafik erkennt man, dass der Teilchenfluss mit der
Energie stetig und auffallend geradlinig abnimmt. Da es sich um eine dop-
pellogarithmische Auftragung handelt, entspricht dies einer Potenzfunktion
O(E) = OoE .

Bei etwa 3-10% eV wird das Spektrum etwas steiler, der spektrale Index A
andert sich etwa von 2,7 auf 3,0. Man nennt diese Stelle das Knie. Um 108 eV
kann man ein weiteres Abknicken des Spektrums erkennen. Diese Stelle wird
manchmal als zweites Knie bezeichnet. Etwa eine Gréfenordnung dariiber
flacht das Spektrum wieder ab. Dies ist der sogenannte Knochel. Dariiber
liegen die hochstergetischsten Teilchen, die bisher detektiert wurden (bis zu
10%° eV).

Abb. 2.3 zeigt die Energiespektren von Protonen und Eisen. Beide sind
mit E%5 multipliziert worden um ihre Eigenschaften besser darzustellen. Al-
le Datenpunkte entstammen indirekten Messungen, da direkte Messungen
nicht in der Lage sind, die Ladung mit der nétigen Genauigkeit zu bestim-
men. Man erkennt die immer grofler werdenden Fehler auf den Fluss mit
steigender Energie. Oberhalb von einer Energie von etwa 10'° eV gibt es
keine Messungen mehr.

2.4 Motivation fiir weitere Messungen

Wie bereits in der Einleitung erwéhnt, geht man heutzutage davon aus, dass
ein Grof3teil der kosmischen Strahlung aus Supernovae-Explosionen stammt
(siche z.B. [10]). Quantitative Berechnungen zeigen, dass Supernovae Teil-
chen bis zu etwa 10 eV beschleunigen kénnen (siehe [4]), das beobachtete
Spektrum geht jedoch mindestens noch fiinf Grofenordnungen weiter. Der
Ursprung dieser hochenergetischsten Teilchen ist noch immer vo6llig unge-
klart.

Eine weitere offene Frage, die eng mit der oberen verbunden ist, ist die
Ursache fiir die Anderung des spektralen Index im Bereich des Knies. Dass
dies in etwa bei der maximalen Teilchenenergie liegt, die Supernovae erzeugen
konnen, hat den Verdacht nahe gelegt, dass hier ein Ubergang zu anderen
Quellen der Strahlung stattfindet.

Ein erfolgversprechendes Modell zur Erklarung des Knies geht davon aus,
dass dort sukzessiv die spektralen Indizes der einzelnen Isotope abfallen. Das

4Energiespektrum = differentieller Fluss = ®(E) = %, wobei N(E) die Anzahl
der einfallenden Teilchen im Energie Intervall E bis E+dE ist.
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Abbildung 2.2: Oben: Das Spektrum der kosmischen Strahlung iiber 10! eV.
Unten: Das gleiche Spektrum mit £3 multipliziert, um Strukturen besser
erkennen zu konnen. Beide entnommen aus Referenz [2].
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Abbildung 2.3: Die Spektren von Protonen (links) und Eisen (rechts), ent-
nommen aus Referenz [7]. Beide Spektren mit E?® multipliziert.

zweite Knie entspricht in diesem Modell dem Abfall der spektralen Index der
Eisenkomponente (genaueres unter [7]). Physikalisch begriindet wird dies da-
mit, dass die obere Teilchenenergiegrenze, die in Supernovae entstehen kann,
proportional zur Ladung ist [4]. Hinzu kommt, dass Teilchen mit geringe-
rer Ladung bei gleicher Energie einen grofieren gyromagnetischen Radius®
haben. Dies macht es wahrscheinlicher, dass sie aus der Galaxie entflichen.

Um diese Fragen zu beantworten, ist eine genauere Kenntnis des Energie-
spektrums und der Ladungszusammensetzung der kosmischen Strahlung not-
wendig. Durch die in dieser Arbeit vorgestellten Messmethode ist es moglich,
diese Groflen fiir schwere Kerne im Energiebereich von etwa 10 TeV bis zu
einigen hundert TeV zu messen. Dies ist der Energiebereich, in dem direkte
Messungen grofle statistische Fehler haben bzw. nicht mehr moglich sind.

a

R = 2=, wobei Z die Ladung, B das Magnetfeld, p, der Teilchenimpuls senkrecht
zum Magnetfeld und e die Elementarladung ist.
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Kapitel 3

Detektion schwerer Kerne iiber
Direktes Cherenkov-Licht

3.1 Das HESS-Experiment

Das High Energy Stereoscopic System ist entwickelt worden, um Hochenergie-
Gamma-Astronomie zu betreiben. Die Idee dabei ist, dass Photonen, im Ge-

gensatz zu geladenen Teilchen, auf dem Weg durch die Galaxie keine Ablen-

kungen in Magnetfeldern erfahren. Sie zeigen daher auf ihre Quellen zuriick.

Modellen zufolge entstehen bei der Beschleunigung der kosmischen Strahlung

durch Wechselwirkung der Teilchen mit interstellarer Materie hochenergeti-

sche Photonen, d.h. dass durch ihre Detektion auch der Ursprung der gela-

denen kosmischen Strahlen identifiziert werden konnte. Ein Problem dabei

ist, dass man sicher sein muss, dass die detektierten Gamma-Strahlen nicht

durch andere Prozesse (etwa leptonische) entstehen.

Das HESS-Experiment besteht aus vier abbildenden Cherenkov-Teles-
kopen. Sie bilden die Winkelverteilung des sog. Cherenkov-Lichts des Luft-
schauer ab, den ein hochenergetisches Teilchen beim Eintritt in die Atmo-
sphiire erzeugt (siche Kap. 3.2). Die Teleskope stehen im Khomas Hochland
in Namibia, in einer Hohe von 1800 m. Sie sind an den Ecken eines Quadra-
tes mit einer Kantenlénge von 120 m aufgestellt. Die Spiegelfliche betrigt
je 107m?, die aus je 380 einzelnen Spiegeln zusammengesetzt ist. Im Fokus
des Spiegels liegen hochauflosende Kameras mit 960 Pixeln, dabei betrigt
die Fokallinge 15 m. In jedem Pixel werden die einfallenden Photonen iiber
Photomultiplier nachgewiesen. Ein Pixel hat einen Durchmesser von etwa
0.16°, so dass das gesamte Gesichtsfeld des Teleskops einen Durchmesser von
etwa 5° hat.

Liegen die Teleskope in dem Licht-Kegel eines Luftschauers, so wird die-

11
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atmosphaerischer
Schauer

~10 km

~120 m

Abbildung 3.1: Schema des HESS-Teleskopsystems. Grafik entnommen aus
Referenz [11].
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Abbildung 3.2: Links: Schema der Bildentstehung, entnommen aus Referenz
[11]. Rechts: Schema der Winkelabildung der HESS-Teleskope. Photonen
mit gleichen Einfallswinkeln ¥y und Wy beziiglich der Teleskopachse werden
auf gleiche Pixel abgebildet.

ser abgebildet (siche Abb.3.1 und Abb.3.2). Die einzelnen Kameras werden
von einem zentralen Trigger gesteuert. Es werden nur Daten aufgenommen,
wenn mindestens zwei Teleskope oberhalb der Triggerschwelle liegen, auf die-
se Weise kann die Totzeit des Systems erheblich reduziert werden. Da der
Schauer aus mehreren Blickwinkeln beobachtet wird, kann stereoskopisch die
Ursprungsrichtung des Primérteilchens und der Auftreffpunkt der Schauer-
achse auf dem Boden rekonstruiert werden.

Die Einheit, mit der die Lichtintensitédten der einzelnen Kamera-Pixel ge-
messen werden, sind sogenannte “Photo Elektronen” (p.e.). In dieser Einheit
werden die Effizienzen der einzelnen Photomultiplier beriicksichtigt, so dass
sie proportional zu der Anzahl an Photonen in einem Kamerapixel ist.

Das grofite Problem bei der Detektion von Gamma-Strahlen ist der grofie
Untergrund durch geladene kosmische Strahlen. Ziel dieser Diplomarbeit ist
es, in diesem Untergrund schwere Kerne zu finden. Die Grundidee der Mes-
sung ist dabei, dass die hochenergetischen kosmischen Strahlen vor der Schau-
erbildung Cherenkov-Licht abstrahlen. Die Intensitat dieses Lichts ist propor-
tional zum Quadrat der Ladung des emittierenden Teilchens, so das dariiber
die Kernladungszahl des priméren Schauerteilchens bestimmt werden kann.
Die Schwierigkeit bei der Detektion von DC-Licht ist der Grofle Untergrund
durch das Cherenkov-Licht des Luftschauers. Bevor ich in Kapitel 3.3 die
Messmethode genauer vorstelle, werde ich zunéchst auf die atmosphérische
Schauer und ihre Simulation eingehen.
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3.2 Atmosphéirische Schauer schwerer Kerne

3.2.1 Schauer Entwicklung

Dringt ein hochenergetischer Atomkern in die Erdatmosphére ein, erzeugt er
in der Atmosphére einen Teilchenschauer. Man kann diesen Luftschauer in
eine hadronische, eine myonische und eine elektromagnetische Komponente
aufteilen (siche Abb. 3.3). Bei der Wechselwirkung der einfallenden Kerne
mit denen der Luftatome werden beide gespalten. Die Kernfragmente fliegen
weiter und bilden die hadronische Komponente des Schauers.

Bei jeder Wechselwirkung entstehen zahlreiche Mesonen, in ihrer {iber-
wiegenden Zahl 7°, 7= und 7. Die geladenen Pionen kénnen entweder mit
den Atomen in der Luft wechselwirken oder zerfallen (Lebensdauer ~ 1078
sec). Im ersten Fall tragen sie zur hadronischen Komponente des Schauers
bei. Im zweiten Fall erzeugen sie die myonische Komponente iiber den
Zerfall 7t — p* + v, (bzw. 7= — p~ + 7,). Die Lebensdauer der Myonen
ist grofl genug, damit viele den Erdboden erreichen.

Die neutralen Pionen zerfallen in zwei Photonen (Lebensdauer ~ 10716
sec). Ist ihre Energie grofl genug, so erzeugen sie im Feld eines Atomkerns
ein Elektron-Positron-Paar (y + Z— > e™ + e~ + Z). Diese konnen dann
iiber Bremstrahlung wiederum Photonen erzeugen. Dieser Prozess kann sich
solange wiederholen, bis die Photonenenergien kleiner als die Ruhemasse des
Elektron-Positron-Paares wird. Auf diese Weise entsteht die elektromagne-
tische Komponente des Schauers.

Wie man anhand der gezeigten Schauersimulation in Abb. 3.3 sieht hat
der so entstandene Teichenschauer eine Breite von etwa 200m. Er erreicht in
einer Hohe von etwa 10 km das Schauermaximum, d.h. die Héhe mit einer
maximalen Anzahl an Sekunderteilchen. Man kann weiterhin erkennen, dass
die Schauerform néherungsweise elliptisch ist, daher erhélt man bei seine
Abbildung ein Ellipsen @hnliches Schauerabbild in den HESS-Kameras.

3.2.2 Einfaches Schauermodell

Die Schauerentwicklung wird durch die hadronische Komponente, besonders
am Anfang des Schauers bestimmt. Da es sich hier um statistische Prozesse
handelt, kommt es zu groflen Fluktuationen zwischen verschiedenen Schau-
ern. Einige allgemeine Aussagen fiir die durchschnittliche Schauerentwick-
lung lassen sich jedoch schon mit einem einfachen Schauer Modell (sog. “toy
model”) treffen. Es wurde urspriinglich von Heitler (1944) fiir den elektro-
magnetischen Schauer eingefiihrt, aber seine Grundaussagen treffen auch fiir
hadronische Schauer zu.
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Abbildung 3.3: Schematische Entwicklung eines Hadronenschauers und seine
Komponenten. Der untere Teil der Abbildungen zeigt die Projizierten Bahn-
kurven der einzelnen Schauerteilchen aus einer Simulation (entnommen aus
Referenz [8]). Simuliert wurde ein Eisenkern mit einer Energie von 10 TeV
der senkrecht in die Atmosphére eindringt.
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n Schritte

E/N
Abbildung 3.4: Schauerskitzze, siche Text.

Man geht dabei davon aus, dass jedes Teilchen nach einer Wegldnge A
seine Energie an zwei Sekundérteilchen abgibt (siehe Abb.3.4). Dieser Pro-
zess wiederholt sich bis nach n Schritten die Energie der Teilchen nicht mehr
ausreicht, um neue Teilchen zu erzeugen. Man erreicht so das Schauer Maxi-
mum X,,,, = nA mit der maximalen Teilchenzahlt N,,,, = 2". Die gesamte
Zahl der Schauer-Teilchen ist Ngesam: = Z?:o 20 = 2"t — 1. Wenn E, die
Energie des Primérteilchens ist, kann man leicht nachrechnen, dass:

Nmax X E() (31)
NGesamt 0.8 EO
Xmaz < log(Ep)

3.2.3 Cherenkov-Licht des Schauers

Geladene Teilchen, die Materie durchlaufen, polarisieren ihre Umgebung. Ist
die Geschwindigkeit (c) des Teilchens grofier als die von Licht in dem Me-
dium (£), kommt es zu einer kohérenten Abstrahlung von Cherenkov-Licht
der polarisierten Atome. Dieses wird in einem festen Winkel O¢ zur Teil-
chenbahn abgestrahlt, der nur vom Brechungsindex des Medium n(A) und

der Geschwindigkeit des Teilchen abhéngt.

1
g > - (3.4)
Oc = arccos(%) (3.5)

Die Anzahl der pro Weg und Wellenléngen-Intervall abgestrahlte Photo-
nen wird durch folgende Gleichung beschrieben:

d?N B 2raZ?

Y sin® O¢ (3.6)
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Abbildung 3.5: Links: Cherenkov Winkel © als Funktion der Hohe. Rechts:
Abstand der abgestrahlten Photonen zur Schauerachse am Erdboden als
Funktion der Hohe, beides nach Naherung 3.7 fiir # = 1 und 8 = 0.99999662
berechnet. Letztere entspricht der Geschwindigkeit eines Eisenkerns mit einer
Energie von 20 TeV. Der Zenitwinkel betragt 0°.

Dabei ist a die elektromagnetische Kopplungskonstante und Z die elektrische
Ladung des Teilchens.

Viele Teilchen in einem Luftschauer erfiillen die Bedingung 3.4 und strah-
len Cherenkov-Licht ab. Fiir eine feste Teilcheenergie ist der Cherenkov-
Winkel nur noch eine Funktion des Brechungsindexs. Ndherungsweise folgt
fiir diesen aus der Barometrischen Héhenformel®:

n—1=(n—1)e " (3.7)

Dabei sind (n — 1) & 0.00028 und hg ~ 7350 m Konstanten.

Daraus folgt mit Gl. 3.5, dass der Cherenkov-Winkel mit sinkender Hohe
grofler wird. Fiir die Verteilung der Cherenkov Photonen am Boden fiihrt
dies dazu, dass es ein maximalen Abstand von der Schauer Achse gibt und
der so genannte Cherenkov Kegel entsteht (siche Abb. 3.5 und 3.6). Ein
ahnliches Bild erwartet man durch Superposition der Abstrahlung der einzel-
nen Schauerteilchen fiir den gesamten Schauer. Wie man in Abb. 3.7 sieht, ist
der Cherenkov-Kegel von Schauern von Atomkernen jedoch nicht sehr scharf
definiert (Abb. 3.7). Der Grund dafiir sind Schauerfluktuationen, besonders
im der hadronischen Komponente des Schauers. Trotz dieser Fluktuationen
erreicht ein Grofiteil des Schauer Cherenkov-Lichts den Erdboden innerhalb
eines Abstandes von 200 m zu der Schauerachse.

Ip = poe_%. Es gilt p « p x (n-1). Dabei ist p der Druck und p die Dichte der
Atmosphire.
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Teilchenbahn

Schauer
in ~10 km

~ 200 m

Abbildung 3.6: Skizze des Cherenkov Kegels eines Schauerteilchens. Da der
Cherenkov-Winkel mit sinkender Hohe wéchst (Abb. 3.5), kann es dazu kom-
men, dass tiefer in der Atmosphére abgestrahltes Licht in einem grofieren
Abstand zur Schauerachse am Boden ankommt.

Abbildung 3.7: Simulierte Cherenkov-Licht Verteilung am Boden fiir den
Luftschauer eines 5 TeV Eisenkerns der senkrecht in die Atmosphére ein-
dringt. Entnommen aus Referenz [13]. Die Kanten Léngen betriagt 400m.
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3.2.4 Schauer Simulation

Wegen der bereits erwdhnten Schauerfluktuationen ist es bisher nicht méglich,
einen Schauer mit ausreichender Genauigkeit analytisch zu beschreiben. Man
bedient sich daher Monte-Carlo-Simulationen. Dabei wird fiir jedes einzelne
Teilchen im Schauer Teilchensorte und Impulsvektor gespeichert und seine
Wechselwirkungen bzw. sein Zerfall simuliert. Das Verfahren ist entsprechend
aufwendig.

Kommt es zu einer Wechselwirkung, muss bekannt sein, mit welcher
Wahrscheinlichkeit welche Sekundérteilchen mit welchen Impulsen entste-
hen. Fiir elektromagnetische Wechselwirkungen ist dies gut verstanden. Fiir
die hadronische Wechselwirkung, die im hadronischen Teil des Schauers do-
miniert, ist dies jedoch nicht der Fall. Experimentelle Messungen gibt es fiir
den einfachsten Fall einer Proton-Proton-Wechselwirkung nur bis zu etwa
1.8 - 10" eV. Fiir Kern-Kern Wechselwirkungen liegt die maximale Energie,
bei der Messungen durchgefiithrt wurden sogar unter 1 TeV (siehe [10]). Ein
weiteres Problem ist, dass bei diesen Experimente Sekundérteilchen, die un-
ter einem kleinen Winkel abgestrahlt werden nicht nachgewiesen werden. Da
diese Teilchen meist iiber 90% der Energie des Primérteilchens tragen, haben
sie jedoch einen groflen Einfluss auf die Entwicklung des Schauers.

Die fiir die Schauerentwicklung notigen Wirkungsquerschnitte lassen sich
auch nicht exakt aus der QCD berechnen. Man bedient sich daher so ge-
nannter hadronischer Modelle, die die experimentellen Daten theoretisch
begriindet extrapolieren. Ziel dieser Diplomarbeit ist, Hadronen im Energie-
bereich von etwa 100 TeV zu detektieren. Wie in Abb. 3.8 und 3.9 gezeigt,
geben die verschiedenen Wechselwirkungsmodelle bei diesen Energien un-
terschiedliche Ergebnisse fiir Wirkungsquerschnitte, Teilchen-Multiplizitdten
und Impulsverteilungen (letzteres hier nicht gezeigt, Naheres unter [14]). Die-
se Unterschiede fithren dazu, dass systematische Fehler in die Messungen, die
in dieser Arbeit durchgefiihrt werden, gelangen, ich werde darauf noch einmal
genauer in Kap. 5.4 eingehen.

Die Simulationen in dieser Arbeit habe ich mit dem Programm COR-
SIKA 6.032 in einer erweiterten Version erstellt. Diese wurde von Konrad
Bernlohr geschrieben und erméglicht es, das Cherenkov-Licht des Primérteil-
chens von dem des Luftschauers innerhalb der Simulationen zu unterscheiden.
Als hadronisches Wechselwirkungsmodell habe ich QGSJET 012 verwendet.
Die Simulation des HESS-Systems geschieht durch ein Programm mit dem
Namen sim hessarray. Es verarbeitet die Daten der CORSIKA Simulation
weiter und produziert Ausgabedateien im gleichen Datenformat, wie sie die
tatsdchliche Datennahme liefert.

2Das neuere QGSJET II ist noch nicht in CORSIKA eingebunden.
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Abbildung 3.8: Inelastischer Wirkungsquerschnitt als Funktion der Teilchen-
impulse fiir verschiedene Elemente in Luft und fiir verschiedene Wechselwir-
kungsmodelle. Entnommen aus Referenz [15].
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Abbildung 3.9: Mittlere Anzahl der erzeugten geladenen Teilchen bei Proton-
Stickstoff-Kollisionen als Funktion der Protonenergie fiir verschiedene hadro-
nische Modelle. Entnommen aus Referenz [14].
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3.3 Grundidee der Messung

Die Grundidee der vorliegenden Messmethode ist, dass die Pixelgrofle mo-
derner Cherenkov-Teleskope ausreichend klein ist, um das Cherenkov-Licht,
das vom priméren Schauerteilchen abgestrahlt wird (“Direktes Cherenkov
Licht”, DC-Licht), von dem Cherenkov-Licht des Luftschauers zu unterschei-
den (“Schauer Cherenkov-Licht”, SC-Licht). Da das DC-Licht hoher in der
Atmosphére abgestrahlt wird, gelangt es in einem anderen Winkelbereich
in die Kamera als das SC-Lichts, schematisch ist dies in Abb. 3.10 gezeigt.
Man sieht, dass das DC-Licht zwischen die rekonstruierte Schauerrichtung
und dem Abbild des Schauers abgebildet wird. Die Anzahl der abgestrahlten
DC-Photonen ist nach Gl. 3.6 proportional der Ladung des emittierenden
Teilchens. Das fiihrt dazu, das die Intensitéit des DC-Lichts von Atomkernen
oberhalb von einer bestimmten Kernladungszahl detektiert werden kann.

Aus Abbildung 3.5 kann man entnehmen, dass der Cherenkov-Winkel bei
eine typische ersten Wechselwirkungshohe von 25 km etwa 0.25° betrégt, dies
entspricht fiir das HESS-Teleskopsystem 1-2 Pixel. Da dies der maximale
Cherenkov-Winkel ist, unter dem ein Teilchen mit dieser typischen ersten
Wechselwirkungshohe und § ~ 1 Cherenkov-Licht abstrahlt, ist dies in etwa
die Breite der Verteilung, die man im Kamerabild lings der Schauer-Achse
erwartet. Aus dem Abstand der Teleskope zum ersten Wechselwirkungspunkt
(=~ 25 km) und der Breite der Spiegel (= 13m) lisst sich trigonometrisch in
etwa die Breite der Verteilung senkrecht dazu abschétzen. Sie betragt 0.03°,
dies ist weniger als eine Pixelbreite. Das bedeutet, das man erwarten kann,
dass sich das DC-Licht auf ein bis zwei Pixel im genannten Kamerabereich
verteilt. Diese Pixel sind das Erkennungsmerkmal, durch das man schwere
Kerne von anderen Teilchen in der kosmischen Strahlung unterscheiden kann.
Abb. 3.11 zeigt dazu ein Beispiel das in den HESS-Daten detektiert wurde..

Da die Intensitat des DC-Lichts proportional zum Quadrat der Ladung
des Primérteilchens ist, kann man dariiber die Kernladungszahl der detek-
tierten Kerne rekonstruieren. Ungliicklicherweise ist die DC-Intensitét jedoch
auch abhingig von der Energie des Primérteilchens und der Hohe der ersten
Wechselwirkung, was die Rekonstruktion etwas komplizierter macht (genau-
eres in Kapitel 4.5.3).

Wihrend die Intensitéit des DC-Lichts oberhalb einer bestimmten Energie
konstant bleibt, wéchst die Intensitdt des SC-Lichts mit der Energie néhe-
rungsweise linear an. Da die Schauerteilchen auch Impulse transversal zur
Schauerachse haben, fiihrt dies dazu, dass SC-Licht im Winkelbereich des
DC-Lichts in die Kamera gelangt. Das SC-Licht fingt daher mit steigender
Energie an, das DC-Licht zu iiberstrahlen. Dies fithrt zu einer maximalen
Energie, bei der diese Messmethode angewendet werden kann. Bei niedrigen
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Abbildung 3.10: Schema zur Abbildung eines Schauer und des Cherenkov-
Lichts vom Primérteilchen. Rechts eine Skizze des entstehenden Schauerbil-
des in der Kamera. Zwei charakteristische Grofien sind der Winkelabstand

zwischen dem DC-Licht zur der Schauerrichtung A%7;, und zum Intensitét-
Schwerpunkt des Schauerabbilds AL
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Abbildung 3.11: Teleskop Bild aus den HESS-Daten, die Intensitét ist in p.e.
angegeben. o markiert das Pixel in dem DC-Licht detektiert wurde (DC-
Pixel), * markiert den Intensitéat-Schwerpunkt der Schauerabbilds (ISS) und
* die rekonstruierte Schauerrichtung. Links unten sind jeweils der Abstand
der Schauerachse zum Teleskop R und die Energie des Primérteilchens E
angegeben.
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Abbildung 3.12: Wahrscheinlichkeit pro Meter fiir die ersten Wechselwirkung
als Funktion der Hohe fiir Eisen (Fe, Z=26) und Sauerstofft (O, Z=8) fiir ver-
schiedene Zenitwinkel. Die zur Berechnungen nétigen Wirkungsquerschnitte
wurden aus Abb. 3.8 fiir QGSJET entnommen.

Energien wird die Messmethode durch die Cherenkov-Schwelle aus Gl. 3.4
begrenzt. Der genaue Energiebereich ist abhédngig von der Kernladungszahl
des Primérteilchens und wird in Kap. 4.4 besprochen.

3.4 Eigenschaften von Direktem Cherenkov-
Licht

Wegen seiner zentralen Bedeutung fiir die hier préisentierte Messmethode
werde ich nun etwas genauer auf die Eigenschaften des DC-Lichts eingehen.
Wie bereits erwahnt, ist die Gesamtzahl der abgestrahlten DC-Photonen
von der Hohe der ersten Wechselwirkung abhéngig. Diese variiert stark von
Schauer zu Schauer. Wie man in Abb. 3.12 sehen kann, ist die erste Wech-
selwirkungshohe elementabhéngig und abhéngig vom Zenitwinkel, unter dem
das Primérteilchen in die Atmosphére dringt. Bei Energien, die knapp iiber
der Cherenkovschwelle aus Gl. 3.4 liegen, ist die Anzahl der emittierten DC-
Photonen weiterhin energieabhéngig (siche Abb. 3.13).

Da das DC-Licht nur von einem Teilchen stammt, das keine nennenswer-
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Abbildung 3.13: Gesamtzahl der emittierten DC-Photonen in Abhéngigkeit
von der Energie und der Hohe der ersten Wechselwirkung (“Hyww”), be-
rechnet fiir einen Eisenkern, der unter einem Zenitwinkel von 0° in die At-
mosphére eindringt.

ten Ablenkungen erfihrt 2, erwartet man am Boden einen wohl definierten
Cherenkov-Kegel. Wie man in Abb. 3.14 sieht, wird dies durch Simulationen
gut bestétigt. Fiir die folgenden Messungen bedeutet dies, das DC-Licht nur
in einem beschrankten Abstand zur Schauerachse (“Core-Abstand”, Rcore)
detektiert werden kann. Die radiale Abhéngigkeit der DC-Intensitét ist noch
einmal genauer in in Abb. 3.15 gezeigt. Wie erwartet ist die Hohe der Ver-
teilung stark ladungsabhéngig. Findet die erste Wechselwirkung tiefer in der
Atmosphére statt, so kommt DC-Licht in groBleren Core-Abstédnden am Bo-
den an. Weiterhin sieht man, dass die DC-Intensitét fiir kleine Core-Abstédnde
unabhéngig von der Hohe der ersten Wechselwirkung ist. Dies kommt daher,
dass tiefer in der Atmosphére abgestrahltes Licht vollstédndig in einen grofie-
ren Core-Abstands Bereich abgestrahlt wird (siche Abb. 3.5).

Abb.3.16 zeigt die simulierte Winkelverteilung des DC-Lichts ist fiir einen
100 TeV Eisenkern in einem Core-Abstand von 67-94 m. Man sieht, dass sich
das Cherenkov-Licht auf einen Winkelbereich von etwa 0.1° beschréankt. Dies
stimmt in etwa mit der Abschétzung im vorherigen Abschnitt {iberein und
entspricht etwas weniger als einem Kamera-Pixel.

3Der elastische Wirkungsquerschnitt ist bei Energien im TeV Bereich um Gréfenord-
nungen kleiner als der inelastische. Kommt es zu einem inelastischen Stofl wird der Kern
gespalten.
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Abbildung 3.14: Simulierte DC-Licht-Verteilung eines atmosphérischen
Schauers auf dem Boden. Simuliert wurde ein 100 TeV Eisenkern, der senk-
recht in die Atmosphére dringt und eine erste Wechselwirkungshéhe von 30
km hat. Die Farbskale gibt die Anzahl der Photonen pro m? an.
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Abbildung 3.15: Simulierte DC-Intensitit als Funktion des Core-Abstands.
Simuliert wurden 100 TeV Eisen- (Fe, Z=26) und Magnesiumkerne (Mg,
Z=12) , die unter einem Zenitwinkel von 0° in die Atmosphére eindringen.
Die Hohe der ersten Wechselwirkung betrégt 25 km, bzw. 30 km.

Bei einem festen Core-Abstand ist die Intensitét des DC-Lichts abhéngig
vom Zenitwinkel, unter dem die Kerne in die Atmosphére dringen. Der Grund
dafiir ist, dass mit steigendem Zenitwinkel die Hohe der ersten Wechselwir-
kung steigt. Das fiihrt wiederum dazu, dass weniger DC-Photonen, in einem
durchschnittlich gréferen Abstand zum Erdboden, abgestrahlt werden und
somit die die Intensitdt des DC-Lichts am Boden abnimmt. In der linken
Grafik von Abb. 3.17 ist diese Abhéingigkeit anhand von der der mittleren
DC-Licht Intensitdt in den HESS-Kamerabildern aus Simulationen gezeigt.
In der rechten Grafik ist die Intensitit des SC-Lichts als Funktion des Zenit-
winkels gezeigt, man kann eine dhnliche Abhéngigkeit erkennen.
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Abbildung 3.16: Oben: Simulierte Winkelverteilung des SC- und DC-Lichts
fiir einen 100 TeV Eisenkern mit Hiyw = 25 km in einem Core-Abstands
Bereich von von 64-94 m . Die Farbskala gibt die Anzahl der Photonen pro
Bin an. Unten: Gleiches Bild ausschlieSlich fiir DC-Licht.
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Abbildung 3.17: Gesamte DC-Licht (oben) und SC-Licht (unten) Intensitét in
den HESS-Kamerabildern fiir einem Core-Bereich von 67-94 m als Funktion
des Zenitwinkels. Simuliert wurden Eisenkerne in einem Energiebereich von

80-100 TeV.
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Kapitel 4

Selektion und Rekonstruktion
von Ereignissen mit Direktem

Cherenkov-Licht

In diesem Kapitel werde ich die Schnitte beschreiben, mit denen DC-Licht
in den HESS-Kamerabildern detektiert werden kann. Im Anschluss daran
werde ich die Detektionseffizienzen, die daraus fiir verschiedene Elemente
entstehen, und die verbleibenden Untergrundereignisse beschreiben. Im letz-
ten Abschnitt dieses Kapitels werde ich dann auf die Rekonstruktion der
Energie, des DC-Lichts und der Kernladungszahl des Primérteilchens fiir die
detektierten Ereignisse eingehen, zunéchst werde ich jedoch kurz den Aufbau
der Analysesoftware beschreiben.

4.1 Aufbau der Analysesoftware

Der Aufbau der Analysesoftware ist in Abb. 4.1 in einem Flussdiagramm
dargestellt. Sie besteht aus einer zweistufigen Analysekette. Im ersten Teil
der Analyse werden die zur Detektion schwerer Kerne nétigen Parameter re-
konstruiert (z.B. die Schauerrichtung oder die Energie des Primérteilchens).
Diese Daten werden zusammen mit den kalibrierten Kamerabildern in sog.
DST’s' gespeichert. Im zweiten Teil der Analyse werden die DST’s durch
diverse Analyseprogramme weiterverarbeitet, erst hier findet die Detektion
schwerer Kerne statt. Die Eigenschaften der detektierten Ereignisse werden
dann durch verschiedene Programme analysiert. Da die Selektionsbedingun-
gen auf schwere Kerne in all diesen Programmen gleich sein miissen, werden
sie jeweils iiber eine gemeinsame externe Header-Datei eingelesen.

IDST steht im englischen fiir Data Summary Table.

31
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Abbildung 4.1: Flussdiagramm zum Aufbau der Analysesoftware.
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Die zweistufige Analyseform wurde gewahlt, um relativ schnell neue Schnitt-
bedingungen testen zu konnen. Ich werde die einzelnen Schritte der DST Pro-
duktion im folgenden etwas genauer vorstellen. Schritte 1 bis 4 sind Teil der
HESS-Standardanalyse, bei denen ich lediglich Parameter angepasst habe.
Schritt Nr. 5 habe ich im Rahmen dieser Arbeit implementiert.

1. Kalibrierung: Die Roh-Daten der Kamerabilder bestehen aus den
ADC-Werten der einzelnen Photomultiplier, diese werden anhand von
verschiedenen Kalibrierungsdaten in Photoelektronen umgewandelt. Da-
bei wird z.B. die unterschiedliche Effizienz der verschiedenen Photomul-
tiplier beriicksichtigt.

2. Bild-Sauberung: An dieser Stelle werden Pixel unter einer gewis-
sen Intensitatsschwelle aus dem Bild entfernt. Dies ist notwendig, um
die folgende Schauerrekonstruktion so wenig wie moglich durch kleine
Schauerfluktuationen oder Untergrundlicht zu beeinflussen. Je stirker
die Schnitte auf die Pixelintensititen sind, umso besser wird im all-
gemeinen der Schauer schwerer Kerne rekonstruiert werden. Dies gilt
jedoch nur, solange noch geniigend Pixel im Kamerabild vorhanden
sind, um eine Schauerekonstruktion durchzufiihren. Um die bestmogli-
che Rekonstruktion in allen Energiebereichen zu gewéhrleisten, werden
die Bilder in der hier prisentierten Arbeit zweimal gesdubert, einmal
mit schwachen und einmal mit starken Schnitten. Die mit schwachen
Schnitten gesduberten Teleskopbilder werden in der folgenden Ana-
lyse nur verwendet, wenn eine Schauerrekonstruktion mit den stark
gesiuberten Kamerabildern nicht méglich ist?. Die genauen Pixelinten-
sitdtsschnitte werden dabei iiber die Parameter /,,;, und I}, festgelegt.

Es werden nur die Pixel im Kamerabild behalten, fiir deren Intensitét

Ipizer eine der folgenden Bedingungen erfiillt ist:

IPi:L‘el > [min (41)

oder:
[Pixel > Ir*mn und INachbar > Imm (42)

Dabei ist I}, < Inin und Ingenper ist die Intensitét eines beliebigen
Nachbarpixel. Fiir die Analyse in dieser Arbeit habe ich folgende Werte

fiir diese Parameter gewihlt:

2Konkret bedeutet dies, dass die stark gesiuberten Kamerabilder verwendet werden,
wenn in mindestens zwei Teleskopen noch mindestens acht Pixel mit Intensitéiten grofier
Null vorhanden sind.
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100 200

Starke Schnitte

Schwache Schnitte 10 20

Beide Schnitte sind stérker als die der HESS-Standardanalyse zur De-

tektion von Gamma-Strahlen (I}, = 5 p.e., Iy, = 10 p.e.).

3. Bild-Selektion: An dieser Stelle werden alle Ereignisse verworfen,
die bestimmte minimale Kriterien nicht erfiillen. Fiir diese Arbeit wur-
den sie so gewéhlt, dass nach schwachen Intensitétsschnitten folgende
Bedingungen erfiillen sein miissen:

e In mindestens zwei Kamerabildern muss die gesamte Lichtinten-
sitét grofer 500 p.e. sein.

e Mindestens zwei Kamerabilder miissen mehr als 7 Pixel enthalten.

o In mindestens zwei Kamerabilder muss die mittlere Anzahl an
Nachbarpixeln pro Pixel groler 3.2 sein.

e In mindestens einem Kamerabild muss der Abstand vom Inten-
sitdtsschwerpunkt des Kamerabildes zum Kamerazentrum kleiner
2° sein.

Schauer, die die ersten zwei Selektionskriterien nicht erfiillen, sind ent-
weder sehr weit von den Teleskopen entfernt oder haben eine niedrige
Primaérteilchenenergie. Man verwirft daher durch diese Schnitte etwa
90% der Ereignisse, bei denen kein DC-Licht detektiert werden kann.
Weiterhin wird auf diese Weise sichergestellt, dass eine stereoskopische
Schauerrekonstruktion moglich ist. Der Schnitt auf die mittlere An-
zahl von Nachbarn dient dazu, ein zusammenhédngendes Kamerabild
zu gewihrleisten, was ebenfalls fiir eine gute Rekonstruktion notig ist.
Die letzte Bedingung dient dazu, eine gute Energierekonstruktion zu
gewihrleisten (genaueres in Kapitel 4.5.1).

4. Schauerrekonstruktion: Hier wird der Schauer {iber die Parametri-
sierung der Kamerabilder nach den sog. Hillasparametern rekonstru-
iert (genaueres z.B. unter Referenz [12]). Die Rekonstruktion ist Teil
der HESS-Standardanalyse und daher auf Gamma-Strahlen optimiert.
Die Genauigkeiten, mit denen dabei die Schauerrichtung und der Core-
Abstand rekonstruiert wird, kann aus Monte-Carlo Simulationen be-
stimmt werden und ist in Abb. 4.2 gezeigt. Man sieht, dass fiir bei-
de Parameter die Rekonstruktion bei niedrigeren Energien schlechter
wird. Der Grund dafiir ist, dass bei niedrigeren Energien die schwach
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gesduberten Kamerabilder verwendet werden. Diese enthalten Schau-
erfluktuationen, insbesondere durch das Cherenkov-Licht von Myonen,
die den Erdboden erreichen (sog. Myonringe), wodurch die Rekonstruk-
tion erschwert wird. Allgemein ist die Rekonstruktion erheblich schlech-
ter als fiir Gamma-Stahlen, bei denen die Schauerrichtung mit einer Ge-
nauigkeit von etwa 0.8 © und der Core-Abstand mit einer Genauigkeit
von etwa 20m bestimmt wird. Es gibt dafiir mehrere Griinde.

e Die Schauerfluktuationen sind fiir Schauer von Atomkernen gréfer
als fiir Schauer von Gamma-Strahlen. Das liegt daran, dass letz-
tere keine hadronische Schauerkomponente haben.

e Schauer von Atomkernen sind i.a. breiter als die von Gamma-
Strahlen, dies kommt daher, dass die Schauerteilchen in der ha-
dronischen Komponente des Schauers durch die starke Wechsel-
wirkung i.a. einen hoheren Impulsiibertrag senkrecht zur Schau-
errichtung bekommen, als dies in der elektromagnetischen Schau-
erkomponente der Fall ist. Ein breiter Luftschauer fithrt dazu,
dass das ellipsenférmige Schauerabbild in den Kameras breiter
wird und daher die Hillasparameter schlechter angepasst werden
koénnen.

e Schauer, die von Atomkernen erzeugt werden, haben eine viel
hohere Anzahl an Myonen als Schauer, die von Gamma-Strahlen
erzeugt werden. Dies fiithrt dazu, dass eine grolere Anzahl an Myo-
nenringen in die schwach gesduberten Kamerabilder gelangt.

5. Erzeugung der DC-Licht Parameter: An dieser Stelle werden ver-
schieden Parameter des DC-Lichts bestimmt, die spéter zur Detektion
schwere Kerne verwendet werden. In jedem Kamerabild werden DC-
Pixel-Kandidaten vorselektiert, d.h. Pixel, in denen im zweiten Teil
der Analyse DC-Licht gefunden werden konnte. Die Selektionsbedin-
gungen dafiir werden im néchsten Abschnitt beschrieben. Desweiteren
findet an dieser Stelle die spéter beschriebenen Rekonstruktionen des
ISS (Kapitel 4.2), die des DC-Lichts (Kapitel 4.5.2), der Ladung (Ka-
pitel 4.5.3) und der Energie (Kapitel 4.5.1) des Primérteilchens statt.

4.2 Schnitte zur Selektion schwerer Kerne

Wie in vorhergehenden Kapitel beschrieben ist das entscheidende Merkmal
zur Detektion schwerer Kerne ein bis zwei Pixel mit erhohter Intensitat zwi-
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Abbildung 4.2: Rekonstruktionsgenauigkeit der Schauerrichtung (links) und
des Core-Abstands (rechts) als Funktion der Energie fiir Simulationen von
Eisenkernen, die senkrecht in die Atmosphére eindringen. Die schwarze Li-
nie beschreibt die Rekonstruktionsgenauigkeit aller Ereignisse, die die Be-
dingungen der Bild-Selektion erfiillen, die rote Linie die der Ereignisse, in
denen DC-Licht in zwei Teleskopen gleichzeitig gefunden wurde. Die Rekon-
struktionsgenauigkeit wird dabei jeweils durch die Standardabweichungen o
der Verteilung von Ay, = dirx — dirﬁ‘?c und AR = Roore — R%O% an-
gegeben. Dabei sind diry die X-Komponente der rekonstruierten Schauer-
richtung, Rcere der rekonstruierte Core-Abstand und dird/¢ und RYC die

Core
entsprechenden Werte aus den Simulationen.
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schen Schauerrichtung und dem Intensitét-Schwerpunkt des Schauers. Neh-
men wir einmal an, das DC-Licht verteilt sich auf zwei Pixel (“DC-Pixel”).
Ich definiere nun den sog. DC-Quotienten als den Intensitétsquotient zwi-
schen dem DC- und Nachbarpixel mit der jeweils héchsten Intensitét, Nach-
barpixel sind dabei die Nachbarpixel beider DC-Pixel.

[Héchster Nachbar
@pc = 7 (4.3)
Hoéchstes DC— Pizel

Handelt es sich nur um ein DC-Pixel, so geht diese Gréfie in den Intensitéts-
quotient zwischen dem DC-Pixel und seinem héchsten Nachbarn {iber.

Bei der Bestimmung der DC-Licht Parameter in der DST Produktion
wird, im genannten Kamera-Bildbereich, nach ein bis zwei Pixel gesucht, fiir
die der DC-Quotient minimal ist. Praktisch implementiert ist die Suche {iber
Schleifen, die iiber alle Pixel im Kamerabild laufen. Die so gefundenen Pixel
sind dann die DC-Pixel-Kandidaten. Das maximale DC-Pixel muss dabei eine
Intensitédt haben, die grofer als 200 p.e. cosa ist. Dabei ist « der Zenitwinkel
der rekonstruierten Schauerrichtung. Dieser Minimalwert wird verlangt, um
Fehldetektionen durch Schauerfluktuationen zu verhindern. Aus den Lichtin-
tensitdten der DC-Pixel wird dann die gesamte DC-Intensitdt Ipe und die
Lage ihres Intensitéitsschwerpunkts 7’ pe beziiglich des Kamerazentrums be-
stimmt. Aus ihm folgt dann der Winkelabstand zur rekonstruierten Schau-
errichtung A%r, und der Winkelabstand zu dem ISS ASS. Letzterer wird
aus dem Intensitédtsschwerpunkt des gesamten Kamerabildes bestimmt, seine
Lage beziiglich des Kamerazentrums ?C_O,g, 3 wird bei der Schauerrekonstruk-
tion berechnet. Die Lage des ISS lésst sich daraus wie folgt berechnen:

I z Ipc- @
gesamt © L cog — dDC * T DC

Trss = (4.4)

Igesamt - ]DC

Dabei ist Ijesam: die gesamte Lichtintensitat im Kamerabild.

Ob nun die auf diese Weise identifizierten Pixel tatséchlich als DC-Pixel
erkannt werden, wird in den folgenden Analyseprogrammen entschieden. Die
entscheidenden Parameter sind dabei der DC-Quotient, A%7, ALZS und der
Core-Abstand. Ich werde nun auf jeden einzelnen dieser Parameter eingehen
und die genauen Schnittbedingungen angeben. Diese habe ich dabei iiber
Monte-Carlo Simulationen auf Eisenkerne optimiert, da deren Fluss am En-
de dieser Arbeit bestimmt werden soll. Die Parameter, mit denen die in

3— L 1;- T, .. . e . . .
Teog = D FP— dabei ist I; die Intensitdt des i-ten Kamerapixels, Ijesams die

Summe aller Intensititen im Kamerabild und Z'; der Abstandsvektor des i-ten Pixels vom
Kamerazentrum. “cog” kommt aus dem englischen und steht fiir “center of gravity”.
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dieser Arbeit verwendeten Simulationen erstellt wurden, sind in Anhang B
zusammengefasst.

Die folgenden Selektionsbedingungen werden in jedem Kamerabild ei-
nes Ereignisses einzeln angewandt. Um Untergrund durch Fehldetektionen
zu vermeiden, werden jedoch nur solche Ereignisse als schwere Kerne iden-
tifiziert, bei denen in mindestens zwei Kamerabildern DC-Licht gefunden
wurde (siehe Kapitel 4.3). Die gezeigten Verteilungen aus Simulationen fiir
verschiedene Schnittparameter enthalten daher nur diese, sog. Zwei-Teleskop-
Ereignisse. Die Rekonstruktionsgenauigkeit des Core-Abstands und der Schau-
errichtung fiir Zwei-Teleskop-Ereignisse ist in Abb. 4.2 gezeigt. Wie man
sieht, ist sie um mehr als einen Faktor zwei besser als fiir durchschnittliche
Ereignisse, die die Bild-Selektionsbedingungen erfiillen.

1. DC-Quotient

Dies ist der wichtigste Schnittparameter zur Detektion von schweren
Kernen. Ein typischer Wert fiir Qp¢ ist 0.55. Dies bedeutet, dass das
Nachbarpixel mit der hochsten Intensitit hochstens 55% der Intensitét
des DC-Pixels mit der maximalen Intensitét hat. Statistisch sind solch
grofle Schauerfluktuationen &uflerst selten. Schlieft man ferner Félle
aus, in denen durch ausgeschaltete Pixel oder Pixel am Rand der Ka-
mera kiinstlich Pixel mit einem niedrigen DC-Quotienten entstehen,
eliminiert man durch diesen Schnitt schon einen Grofiteil der Ereignis-
se ohne DC-Licht.

Die Intensitéit des SC-Lichts wéchst etwa linear mit der Energie des
Primérteilchens an, wihrend die Intensitdt des DC-Lichts oberhalb ei-
ner bestimmten Energie konstant bleibt. Ich habe die Schnittbedingung
daher wie folgt gewéhlt:

Qpc < 0.42 4+ 0.003(E[TeV] — 20 TeV) (4.5)

Die DC-Quotient-Verteilung der detektierten Ereignisse aus Monte-
Carlo Simulationen und die Schnittwerte sind in Abb. 4.3 gezeigt. Die
obere Grafik zeigt den DC-Quotienten als Funktion der Energie fiir Si-
mulationen von Eisenkernen fiir einen Zenitwinkel von 0° und 40°. Man
erkennt, dass der mittlere DC-Quotient mit der Energie zunimmt und
fiir hohere Zenitwinkel grofler wird.

In der unteren Grafik sind die mittleren DC-Quotienten fiir Simulatio-
nen von Eisen und Magnesiumkernen fiir einen Zenitwinkel von 13, 53°
gezeigt. Die beiden Elemente haben unterschiedliche Schnittbedingun-
gen. Dies kommt daher, dass die Energie von Magnesium durchschnitt-
lich bei der Energierekonstruktion um etwa 40% iiberschitzt wird. Da
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Abbildung 4.3: DC-Quotient als Funktion der Energie fiir Zwei-Teleskop-
Ereignisse aus Simulationen von Eisenkernen fiir einem Zenitwinkel von 0°
und 40° (links) und Eisen und Magnesiumkernen fiir einem Zenitwinkel von
13,53° (rechts). Die Fehlerbalken der oberen Grafiken geben die Standard-
abweichung der Einzelmessungen an, wiahrend die der unteren den Fehler
des Mittelwerts angeben. Die gestrichelten Linien zeigen die angewendeten
Schnitte fiir Eisen (blau) und Magnesium (hellblau).

die Schnittbedingung aus Gl. 4.5 auf die rekonstruierte Energie ange-
wandt wird, wirkt sie sich unterschiedlich auf Elemente mit verschie-
denen Kernladungszahlen aus.

2. Core-Abstand

Zum Nachweis des DC-Lichts miissen die Teleskope innerhalb des Che-
renkov-Kegels des DC-Lichts liegen. Wie im vorherigen Kapitel gezeigt,
ist sein Radius abhéngig von der Hohe der ersten Wechselwirkung und
betrigt in etwa 100m. Bei kleinen Core-Absténden ist die DC-Licht
Intensitdt zu gering, um detektiert werden zu konnen, als Schnittbe-
dingung habe ich daher folgende Werte gewihlt:

40m < Rogre < 170m (4.6)
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Abbildung 4.4: Verteilung des Core-Abstands fiir Zwei-Teleskop-Ereignisse
aus Simulationen von Eisenkernen fiir einen Zenitwinkel von 0° und 40°
(links) und aus Simulationen von Eisen und Magnesiumkernen fiir einen Ze-
nitwinkel von 13,53° (rechts). Die gestrichelten Linien zeigen die angewende-
ten Schnitte.

Die Verteilung der detektierten Ereignisse und die Schnittwerte sind in
Abb. 4.4 fiir verschiedene Elemente und Zenitwinkel gezeigt. Man sieht,
dass der Durchschnittswert von Rc,r. mit steigendem Zenitwinkel und
mit sinkender Kernladungszahl grofier wird.

3. Winkelabstand ALY

Wie ich in Kapitel 3.2.2 anhand eines einfachen Schauermodells ge-
zeigt habe, wichst die Entfernung des Schauermaximums vom ersten
Wechselwirkungspunkt in etwa logarithmisch mit der Energie, dies gilt
somit ndherungsweise auch fiir den Winkelabstand zwischen dem DC-
Licht und dem ISS. Um Untergrundereignisse zu vermeiden, muss je-
doch gewihrleistet sein, dass die DC-Pixel mindestens eine Pixelbreite
vom ISS entfernt sind. Unterhalb von 38 TeV habe ich die Schnitt-
bedingung daher konstant gewihlt. Die genauen Schnittbedingungen*
lauten fiir E < 38 TeV:

0.17° < AE < 0.74° (4.7)
und fiir E > 38 TeV:

ALS > 0.573° +0.103° - log,((0.001 - (E[TeV] — 18 TeV) (4.8)
ARE < 1.203° +0.103° - log;((0.001 - (E[TeV] — 18 TeV)) (4.9)

4Die Schnittbedingungen auf Winkelabsténde sind in der Winkeleinheit rad implemen-
tiert, ich werde sie in dieser Arbeit jedoch in Grad angegeben.
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Abbildung 4.5: ALYS als Funktion der Energie fiir Zwei-Teleskop-Ereignisse
aus Simulationen von Eisenkernen fiir einen Zenitwinkel von 0° und 40°
(links) und aus Simulationen von Eisen und Magnesiumkernen fiir einen
Zenitwinkel von 13,53° (rechts). Die Fehlerbalken geben die Standardabwei-
chung der Einzelmessungen an. Die gestrichelten Linien zeigen die angewen-
deten Schnitte fiir Eisen (blau) und Magnesium (hellblau).

Abb. 4.5 zeigt den Mittelwert von ALY als Funktion der Energie fiir
Eisen und Magnesium und verschiedene Zenitwinkel und die angewen-
deten Schnittwerte.

4. Winkelabstand A%,

Diese Grofle entspricht in etwa dem maximalen Cherenkov-Winkel, un-
ter dem das DC-Licht, das in die Kamera gelangt, abgestrahlt wur-
de. Man kann sich dies anhand von Ab. 3.10 klar machen, wenn man
beriicksichtigt, dass die Anzahl der emittierten DC-Photonen mit sin-
kender Hohe in der Atmosphére stark zunimmt. Als Schnittbedingung
habe ich folgenden Wert gewihlt:

AR < 0.458° (4.10)

Abb. 4.6 zeigt den Schnittwert und die Verteilungen fiir Simulationen
von Eisen und Magnesiumkernen und verschiedene Zenitwinkeln. Man
kann erkennen, dass A%7; mit steigender Kernladungszahl und steigen-
dem Zenitwinkel kleiner wird. Das liegt daran das in diesen Féllen die
erste Wechselwirkung durchschnittlich h6her in der Atmosphére statt-
findet, was dazu fiihrt, dass der Cherenkov-Winkel, in dem das Licht
abgestrahlt wird, kleiner wird.

Wie man in Abb. 4.7 erkennen kann, schriinken die Schnitte auf A%, und
ALSS den Bereich im Teleskopbild, in dem die DC-Pixel gefunden werden
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Abbildung 4.6: Verteilung von A% fiir Zwei-Teleskop-Ereignisse aus Simu-
lationen von Eisenkernen fiir einen Zenitwinkel von 0° und 40° (links) und
aus Simulationen von Eisen und Magnesiumkernen fiir einen Zenitwinkel von
13,53°. Die gestrichelten Linien zeigen die angewendeten Schnitte.

miissen, stark ein. Um diesen Bereich weiter einzuengen, habe ich zusétzlich
die Bedingung implementiert, dass die DC-Pixel nicht weiter als 0.2° von der
Geraden entfernt sind, die durch den ISS und die Richtung des Schauers defi-
niert wird. Der Kamerabereich, in dem DC-Pixel detektiert werden, reduziert
sich damit auf den schraffierten Bereich. Eine weitere Nebenbedingung ist,
dass das maximale DC-Pixel keine Intensitidt haben darf, die gréfler als 2500
p.e. ist, da bei dieser Schwelle die ersten Photomultiplier in den Kameras in
Sattigung gehen.

4.3 Untergrundereignisse

Durch Schauerfluktuationen kann es mit den beschriebenen Schnitten zu
Fehldetektionen von DC-Licht kommen. Wie im ersten Kapitel gezeigt, be-
steht die kosmische Strahlung zum gréfiten Teil aus Protonen und Heliumker-
nen. In dem Energiebereich um 10 TeV machen sie etwa 60 % der Strahlung
aus. Diese Elemente kénnen aufgrund ihrer geringen Ladung kein nennens-
wertes DC-Licht emittieren. Um den Untergrund abzuschétzen, habe ich da-
her die Analysekette auf Simulationen dieser Elemente angewandt. Uber die
Anzahl der simulierten Schauer ldsst sich mit den bekannten Fliissen be-
rechnen, wie viel Messzeit die simulierten Daten entsprechen und daher die
Detektionsrate von DC-Ereignissen simulieren.

Die bestimmten Detektionsraten sind fiir Protonen und Heliumkerne in
Abb. 4.8 gezeigt, die x-Achse gibt dabei die Anzahl der Teleskope an, in denen
bei einem Ereignis DC-Licht gefunden wurde (Teleskop-Multiplizitit). Zum
Vergleich sind in Abb. 4.9 die Detektionsraten aus Eisensimulationen gezeigt.
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Abbildung 4.7: Schema der angewandten Schnitte auf A%7; und ALS zur
Detektion der DC-Pixel.

Wie man sieht, kommt es bei Proton- und Heliumschauern zu Fehldetektio-
nen bei Ein-Teleskop-Ereignissen. Weder in den Simulationen von Wasserstoff
noch von Heliumkernen wurden Ereignisse mit einer Teleskop-Multiplizitét
grofer eins gefunden. Die obere Grenze fiir die Detektionsrate dieser Ereig-
nisse ist fiir diese Elemente kleiner 0.05 Ereignisse pro Stunde, man kann
daher mit ihnen fast untergrundfreie Messungen durchfiithren. Da jedoch nur
etwa 10% der detektierten Ereignisse eine Teleskop-Multiplizitit grofler zwei
haben, werde ich fiir die folgende Analyse nur Zwei-Teleskop-Ereignisse als
Detektion schwerer Kerne auffassen. Der Vorteil dabei ist, dass verschiede-
ne systematische Unterschiede zu Ereignissen mit einer hoheren Teleskop-
Multiplizitdt nicht beriicksichtigt werden miissen (z.B. Unterschiede bei der
Energierekonstruktion, siehe Kap. 4.5.1).

4.4 Nachweiseffizienzen

Die Effizienz, mit der Zwei-Teleskop-Ereignisse detektiert werden, kann iiber
die sog. effektiven Flichen angegeben werden, diese sind definiert als:

N(E)'G

A(E)eyp = N(E)j;’ AMEAQMC (4.11)
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Abbildung 4.8: Detektionsrate von DC-Ereignissen fiir Protonen- und Heli-
umkerne als Funktion der Teleskop-Multiplizitét fiir einen Zenitwinkel von
13,53° aus Simulationen. Fiir eine Teleskop-Multiplizitdten grofler eins wur-
den keine Ereignisse detektiert, daher ist eine statistische obere Grenze auf
einem 5% Niveau angegeben.
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Abbildung 4.9: Detektionsrate von DC-Ereignissen fiir Eisenkerne als Funk-
tion der Teleskop-Multiplizitéat fiir einen Zenitwinkel von 13,53° aus Simula-
tionen.
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Abbildung 4.10: Effektive Flichen fiir Zwei-Teleskop-Ereignissen fiir Eisen-
kernen als Funktion der Energie und fiir verschiedene Zenitwinkel aus Simu-
lationen.

Dabei sind N (E)}S.,, und N(E)¢ die Anzahl der detektierten Zwei-Teleskop-
Ereignisse, bzw. der Gesamtzahl der Simulierten Ereignisse, mit einer Ener-
gie im Intervall von E bis E + AE. AM¢ und AQMY ist der Flichen- bzw.
Raumwinkelbereich, in dem die einfallenden Kerne simuliert wurden. Sind
diese Bereiche grofer als der Bereich, in dem DC-Ereignisse detektiert wer-

den konnen, sind die effektiven Flichen unabhingig von der Grofie von AM¢
und AQMC,

Abb. 4.10 zeigt die effektiven Flédchen fiir Eisenkerne und verschiedene
Zenitwinkel. Man sieht, dass der Energiebereich, in dem die Kerne detektiert
werden konnen, von etwa 5 bis 150 TeV reicht. Fiir grofiere Zenitwinkel nimmt
die Detektionseffizienz ab. Dies kommt daher, dass der mittlere DC-Quotient
mit steigendem Zenitwinkel abnimmt.

Die effektiven Flédchen fiir verschiedene Elemente bei dem gleichen Zenit-
winkel sind in Abb. 4.11 gezeigt. Man sieht, dass die Detektionseffizienz mit
kleinerer Kernladungszahl abnimmt. Desweiteren wird der Energiebereich,
in dem die Kerne detektiert werden, mit sinkender Kernladungszahl kleiner
und verschiebt sich hin zu niedrigeren Energien. Die Detektionseffizienz be-
trigt fiir Sauerstoffkerne selbst bei niedrigen Energien nur noch etwa 10%
von der von Eisen, so dass man sagen kann, dass nur Atomkerne mit einer
Kernladungszahl grofler sieben detektiert werden konnen.
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Abbildung 4.11: Effektive Flachen fiir Zwei-Teleskop-Ereignissen fiir verschie-
dene Elemente als Funktion der Energie fiir einem Zenitwinkel von 13.53° aus
Simulationen.

4.5 Rekonstruktion

4.5.1 Energie

Die HESS-Standardanalyse liefert eine rekonstruierte Energie des Primérteil-
chens fiir die abgebildeten Schauer, diese ist jedoch fiir Gamma-Strahlen
optimiert, so dass ich in dieser Arbeit eine etwas abgednderte Form der
Energierekonstruktion implementiert habe. Dabei verwende ich die gleiche
Methode wie sie in der HESS-Standardanalyse angewandt wird. Die gesamte
SC-Intensitét in einem Kamerabild ist fiir ein bestimmtes Element und einen
festen Zenitwinkel eine Funktion des Core-Abstands und der Primérteilchen-
energie. Diese Parameter werden fiir verschiedene Zenitwinkel aus Monte-
Carlo-Simulationen in Tabellen geschrieben® (sog. “Lookup-Tabellen”) und
spater mit den Parametern des zu rekonstruierenden Schauers wieder aus-
gelesen. Um systematische Fehler bei der Core-Abstands-Rekonstruktion zu
beriicksichtigen, verwende ich bei dem Schreiben der Tabellen den rekon-
struierte Core-Abstand®. Ein Beispiel fiir eine solche Tabelle ist in Abb.4.12

5Dabei verwende ich die Bildintensitéiten in den schwach gesiuberten Kamerabildern.

6Mit der Nebenbedingung, dass der rekonstruierte Core-Abstand sich um nicht mehr
als 25% vom dem der dem Monte-Carlo-Daten unterscheiden darf, um besonders schlecht
rekonstruierte Schauer nicht zu beriicksichtigen.
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Abbildung 4.12: Lookup-Tabelle fiir Eisensimulationen fiir einen Zenitwinkel
von 0°. Aufgetragen ist die Energie als Funktion der gesamten Kamerainten-
sitéit I;; und des rekonstruierten Core-Abstands.

gezeigt.

Da die Energierekonstruktion auf die detektierten Zwei-Teleskop-Ereig-
nisse optimiert sein soll, werden nur Ereignisse in die Lookup-Tabellen ge-
schrieben, fiir die iiber minimale energieunabhingige Schnittbedingungen in
zwei Teleskopen DC-Licht detektiert wurden, die genauen Schnittwerte sind
in der Tabelle 4.1 aufgelistet. Die Anzahl der detektierten Ereignisse aus den
Simulationen ist mit diesen Schnittbedingungen grof§ genug, um die Lookup-
Tabellen liickenlos zu fiillen. Weiterhin muss beriicksichtigt werden, dass ein
Grofiteil des Schauers in der Kamera abgebildet wurde und das Schauerab-
bild nicht am Rand des Kamerabildes liegt. Daher werden nur Kamerabilder
in die Lookup-Tabellen ein- und ausgelesen, fiir die der Abstand des Inten-
sitdtsschwerpunkts des Kamerabildes zum Kamerazentrum nicht groler als
2° ist. Um kleine Schwankungen in den Tabellen auszugleichen, die durch die
begrenzte Monte-Carlo-Statistik entstehen, werden die Tabellen anschlieend
noch geglittet.

Bei der Emergierekonstruktion werden die Daten der Lookup-Tabellen
fiir die Parameter des detektierten Schauers ausgelesen und fiir den ent-
sprechenden Zenitwinkel interpoliert. Die Energie wird fiir jedes Kamerabild
des Ereignisses bestimmt und anschlielend gemittelt. Wie man in Abb. 4.13
sieht, wird die Energie im Bereich von 10 - 150 TeV dabei um etwa 10%
iiberschétzt. Dies kommt daher, dass Schauer, die mit den stérkeren energie-
abhéngigen Schnittbedingungen detektiert wurden, im Mittel mehr DC-Licht
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Parameter | Schnittbedingung
Qpc < 0.65
Af?g-s > 0.11°
ABG < 0.52°
Reore > 40m < 170m

Tabelle 4.1: Schnitte, die in mindestens zwei Teleskopen erfiillt sein miissen,
damit Ereignisse in die Lookup-Tabellen zur Energierekonstruktion geschrie-
ben werden.

AE | Eypq

0.8
0.6
0.4

0.2

-0.2

Eyc [TeV]

Abbildung 4.13: Die relative Genauigkeit der unkorrigierten Energierekon-
struktion AE/Eyc = (E — Eye)/Eyvce als Funktion der Energie. Die ge-
strichelte Linie zeigt die Funktion nach der zur weiteren Analyse die Energie
korrigiert wird.

enthalten. Das bedeutet, dass sie durchschnittlich eine tiefere erste Wechsel-
wirkungshohe in der Atmosphére und daher im Mittel eine héhere Lichtinten-
sitdt im Kamerabild haben als die Ereignisse, die in die Lookup-Tabellen ein-
gelesen wurden. Die gleiche Argumentation gilt in noch starkerem Mafle fiir
DC-Ereignisse die in mehr als Zwei-Teleskopen detektiert wurden. Ihre Ener-
gie wiirde mit den verwendeten Lookup-Tabellen noch stiarker iiberschétzt
werden, daher habe ich diese Ereignisse in der vorliegenden Arbeit nicht zur
Detektion von schweren Kernen verwendet.

Auf den systematischen Rekonstruktionsfehler bei Zwei-Teleskop-Ereig-
nissen korrigiere ich nun in Abhéngigkeit von der rekonstruierten Energie.
Dies ist moglich, da die Energieskala auf der sich der systematische Fehler
bedeutend #ndert, viel grofler ist als die Grofle des Fehlers selbst. Die re-
sultierende Rekonstruktionsgenauigkeit ist in Ab.4.14 gezeigt. Dabei habe
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Abbildung 4.14: Die relative Genauigkeit der korrigierten Energierekonstruk-
tion AE/Eye = ERrekonstruiert — Envie/Ence als Funktion der Energie fiir
Eisen- und Magnesiumkerne. Die Fehlerbalken geben die Standardabwei-
chung der Einzelmessung an.

ich Lookup-Tabellen verwendet, die mit Eisen-Simulationen erstellt wurden.
Man sieht, dass der statistische Fehler unter 20% liegt. Weiterhin kann man
sehen, dass die Energie von Elementen mit geringerer Ladung zu hoch rekon-
struiert wird. Der Grund dafiir ist, dass die durchschnittliche Hohe der ersten
Wechselwirkung fiir Teilchen mit geringerer Ladung wegen ihres kleineren
Wirkungsquerschnitts tiefer in der Atmosphére liegt, was zu einer héheren
Lichtintensitdt am Boden fiihrt. Da es ein Ziel dieser Diplomarbeit ist, den
Eisenfluss zu bestimmen, werde ich die Energie der Primérteilchen im Fol-
genden immer unter der Annahme rekonstruiert, dass es sich dabei um Eisen
handelt.

4.5.2 DC-Intensitat

Um die Intensitdt des DC-Lichts (Ip¢) aus den Intensitéten der DC-Pixel
(Ipizer) zu bestimmen, ist es notig abzuschétzen, wie viel SC-Licht in diesem
Winkelbereich in die Kamera gelangt ist. In einer ersten Nidherung nehme

ich an, dass diese Untergrundintensitéit gleich der mittleren Intensitat der
DC-Pixel-Nachbarn ({ngenper) ist, dann gilt:

]DC - Z (]Pi:cel - ]Nachbar) (412)
DC—Pizel
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Abbildung 4.15: Relative unkorrigierte Rekonstruktionsgenauigkeit des DC-
Lichts Alpc/IMS = (Ipc — IMS)/IMS als Funktion der mittleren Nachbar
Intensitét Ingenpar- Die gestrichelte Linie zeigt die Kurve an, nach der spéter
der systematische Fehler korrigiert wird.
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Abbildung 4.16: Relative Rekonstruktions-Genauigkeit des DC-Lichts
Alpc/IMS = (Ipc — IMS)/IMS als Funktion der Energie fiir Eisenkerne
und verschiedenen Zenitwinkeln (links) und fiir Eisen- und Magnesiumkerne
fiir einen Zenitwinkel von 13.53° (rechts). Die Fehlerbalken geben den Fehler
der Einzelmessung an.
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Eine weitere Unsicherheit in der Bestimmung der DC-Intensitét ist die
Anzahl der Pixel, auf die sich das DC-Licht verteilt hat. Verteilt es sich z.B.
sehr ungleich auf zwei oder auf mehr als zwei Pixel, werden Pixel, die DC-
Licht enthalten, nicht als DC-Pixel erkannt (siche z.B. Abb. 4.17). Diese Unsi-
cherheit und die einfache Form der Untergrund-Intensitét-Abschitzung fithrt
dazu, dass ein systematischer Fehler in der Rekonstruktion des DC-Lichts
entsteht, der abhingig von der mittleren Intensitdt der DC-Pixel-Nachbarn
ist (siche Abb. 4.15). Auf diesen korrigiere ich daher anschlieBend. Die so
erhaltene Rekonstruktionsgenauigkeit ist in Abbildung 4.16 fiir verschiede-
ne Elemente und Zenitwinkel gezeigt. Man sieht, dass der statistische Fehler
unter 20% liegt und dass die Rekonstruktion zenitwinkelunabhéngig ist. Fiir
Elemente mit einer geringeren Kernladungszahl wird das DC-Licht syste-
matisch zu tief rekonstruiert, ich habe die Rekonstruktion daher wieder auf
FEisenkerne optimiert.

4.5.3 Ladung

Um aus der DC-Intensitét die Ladung der detektierten Kerne zu bestimmen,
ist es notig, die Hohe der ersten Wechselwirkung zu kennen. Diese kann jedoch
bei der Schauerekonstruktion nicht ausreichend genau rekonstruiert werden.
Um die Ladung zu bestimmen gehe ich daher einen indirekten Weg, der auf
der Naherung beruht, dass das gesamte detektierte DC-Licht in einer Hohe
abgestrahlt wurde. Da die Anzahl der emittierten DC-Photonen stark mit
der sinkenden Abstrahlungshche steigt, ist dies eine akzeptable Néherung.
Wenn man die DC-Licht Emission als ein solches Punktereignis betrachtet,
entspricht der Abstand zwischen Schauerrichtung und der DC-Intensitéit ge-
nau dem Cherenkov-Winkel, mit dem das Licht abgestrahlt wurde, es gilt
also:

APr = O¢ (4.13)

Dann folgt aus Gleichung 3.6 nach Integration iiber den Wellenl&ngenbereich
des abgestrahlten DC-Lichts:

Npo o< Z*%sin? A7, (4.14)

Da die Flédche eines Ringes am Erdboden linear mit seinem Radius wéchst,
gilt:
NDC X ]DCRCm"e (415)

Daraus folgt :
V IDCRCOTB

7
; dir.
sin A%z

(4.16)
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Abbildung 4.17: Simulation eines 87 TeV Eisenkerns fiir einem Zenitwinkel
vom 40°. Gezeigt ist das simulierte Kamerabild fiir SC und DC-Licht (oben-
links), das Abbild des SC-Lichts (oben-rechts) und das Abbild des DC-Lichts
(unten-links). o markiert das DC-Pixel, * markiert den ISS und % die rekon-
struierte Schauerrichtung. Man erkennt das sich das DC-Licht auf drei Pixel
verteilt, jedoch nur eines von ihnen als DC-Pixel erkannt wurde.
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Abbildung 4.18: Nicht normierte Ladungsrekonstruktion fiir Zwei-Teleskop-
Ereignisse aus Simulationen von Eisenkern fiir einen Zenitwinkel von 0° als
Funktion der Energie. Die durchgezogene Linie gibt die angepasste Funktion
an, nach der spéter korrigiert wird.

Uber die obige Beziehung rekonstruiere ich nun die Kernladungszahl des
Primérteilchen Zy,pkorrigiers in den N%’g Kamerabildern, in denen DC-Licht
detektiert wurde, und mittle anschliefend die erhaltenen Kernladungszahlen:

Z vVIpcRcore
Teleskope  sin A%lg

Zunkorrigiert = NDC (4 1 7)

Tel

Abb. 4.18 zeigt den Mittelwert von Zy,korrigiers als Funktion der Energie
fiir Zwei-Teleskop-Ereignisse aus Simulationen von Eisenkernen. Wie man
sieht, steigt sie mit der Energie an, was anhand der obigen Gleichung nicht
zu erwarten war. Der Grund dafiir kann zum einen an den gemachten Néhe-
rungen liegen, zum anderen jedoch auch an der begrenzten Genauigkeit, mit
der die Variablen in Gl. 4.17 bestimmt werden kiénnen. Besonders AD¢ kann
nur sehr ungenau bestimmt werden, da seine Grofle in etwa vergleichbar ist
mit der Pixelgrofle der Kameras. Um eine energieunabhéngige Ladungsre-
konstruktion zu erhalten korrigiere ich auf diesen systematischen Fehler in
Abhéngigkeit von der rekonstruierten Energie. Des weiteren skaliere ich die
unkorrigierte Ladung mit einem konstanten Faktor, so das der Mittelwerte
der rekonstruierten Ladungen von Eisenkernen oberhalb von einer Enegie
von 10 TeV in etwa der Kernladungszahl von Eisen entspricht. In Abb. 4.19
kann man sehen, dass die auf diese Weise korrigierte Ladung oberhalb von ei-
ner rekonstruierten Kernladungzahl von zwanzig relativ unabhéngig von der
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Abbildung 4.19: Unkorrigierte rekonstruktierte Ladung fiir Zwei-Teleskop-
Ereignisse als Funktion der Energie aus Simulationen verschiedener Elemente
fiir einem Zenitwinkel von 13.53°.

Energie des Primérteilchens ist. Die Verteilung der rekonstruierten Ladung
ist fiir verschiedene Elemente in Abb. 4.20 gezeigt. In Abbildung 4.21 sind
die Mittelwerte dieser Verteilungen als Funktion der tatséchlichen Ladung
gezeigt. Man sieht, dass die Ladung fiir Kerne mit einer geringen Kernla-
dungszahl systematisch zu hoch rekonstruiert wird. Der Zusammenhang zwi-
schen dem Mittelwert der rekonstruierten und der tatsédchlichen Ladung ist
durch folgende Gleichung gegeben:

Zreko = 13,74 0,42 - Zyic (4.18)

Uber diese Gleichung konnte die rekonstruierte Ladung korrigiert werden, so
dass auch die Mittelwerte der Ladungsverteilungen von Elementen mit nied-
rigeren Kernladungszahlen bei ihrer tatsédchlichen Ladung ldgen. Da jedoch
in dieser Arbeit der Fluss von Eisen bestimmt werden soll und durch eine
weitere Korrektur keine neuen physikalische Inhalte zu gewinnen sind, habe
ich sie nicht durchgefiihrt. Um Verwechslungen mit der tatséchlichen Kern-
ladungzahl Z zu vermeiden, werde ich die rekonstruierte Ladung in dieser
Arbeit mit Zp.r, kennzeichnen. In Abb. 4.22 ist der Mittelwert der rekon-
struierten Ladung fiir Eisen als Funktion des Zenitwinkels angegeben, man
sieht, dass dieser nur einen sehr kleinen Effekt auf die Ladungsrekonstruktion
hat.
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Abbildung 4.20: Verteilung der rekonstruierten Ladung fiir Zwei-Teleskop-
Ereignisse verschiedener Elemente oberhalb von einer rekonstruierten Energie
von 10 TeV fiir einen Zenitwinkel von 13.53° aus Simulationen.
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Abbildung 4.21: Rekonstruierte Ladung fiir Zwei-Teleskop-Ereignisse von Ei-
senkernen mit einer rekonstruierten Energie grofler 10 TeV als Funktion der
tatsdchlichen Ladung aus Simulationen. Die gestrichelte Linie zeigt die an-
gepasste Funktion Zgrero = po + p12nc-
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Abbildung 4.22: Die rekonstruierte Ladung fiir Zwei-Teleskop-Ereignisse mit
einer rekonstruierten Energie grofler 10 TeV aus Simulationen von Eisenkern
fiir verschiedene Zenitwinkel.
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Ergebnisse aus den
HESS-Daten

5.1 Detektionsrate von DC-Licht

Die HESS-Datennahme wird in Zeitintervalle von etwa einer halben Stunde
cingeteilt (sog. “Runs”). Wéhrend dieser Zeit werden Messdaten aus einer
Himmelsrichtung genommen. Ich habe mit der vorgestellten Analysekette alle
verfiigharen Runs nach DC-Ereignissen durchsucht, bei denen Daten unter
einem Zenitwinkel kleiner 20° genommen wurden. Es handelt sich dabei um
350 Runs, sie entsprechen einer Beobachtungszeit von 148 Stunden und 18
Minuten. Alle Runs haben die HESS-Standardqualitétstests bestanden, diese
stellen sicher, dass zum Zeitpunkt der Datennahme die HESS-Teleskope voll
funktionsfdhig und die Wetterbedingungen fiir die Messungen geeignet waren.
Weiterhin wurden nur Runs verwendet, in denen mit allen vier Teleskopen
Daten genommen wurden.

Abb. 5.1 zeigt die Gesamtzahl der gefundenen DC-Ereignisse als Funk-
tion der Teleskop-Multiplizitdt. Es wurden 1497 DC-Ereignisse mit einer
Teleskop-Multiplizitat grofler eins gefunden, die nach der Abschétzung der
Fehldetektionen in Kapitel 4.3 als untergrundfrei angesehen werden konnen.
Abb. 5.3 zeigt ein Beispiel aus den gemessenen Daten fiir ein Ereignis, bei
dem DC-Licht in allen vier Teleskopen gleichzeitig gefunden wurde. Die Ener-
gieverteilung der detektierten Zwei-Teleskop-Ereignisse ist in Abb. 5.2 dar-
gestellt. Man sieht, dass DC-Ereignisse mit Energien im Bereich von 7 bis
150 TeV detektiert wurden.

Um die gemessenen Detektionsraten mit denen zu vergleichen, die man
aus den heute bekannten Teilchen-Fliissen erwartet, habe ich den Fluss der
kosmischen Strahlung simuliert. Dazu habe ich ihre Element-Komposition der

57
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Abbildung 5.1: Gesamtzahl der detektierten Ereignisse aus den HESS-Daten
fiir alle vier Teleskop-Multiplizitéten.
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Abbildung 5.2: Die detektierten Zwei-Teleskop-Ereignisse aus den HESS-
Daten als Funktion der Energie.
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Abbildung 5.3: Gezeigt sind die vier Kamerabilder fiir eines der detektier-
ten Vier-Teleskop-Ereignissen. o markiert die DC-Pixel,* den ISS und x die
rekonstruierte Schauerrichtung. Links unten sind jeweils der Abstand der
Schauerachse zum Teleskop R und die Energie des Primérteilchens E ange-
geben.
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kosmischen Strahlung iiber die Teilchenfliissen in Anhang A in fiinf verschie-
dene Kernladungszahlbereiche aufgeteilt. Jeder dieser Bereiche wird durch
Monte-Carlo Simulationen eines ausgewéhlten Elements reprasentiert. Der
Anteil des Flusses des repriasentativen Elements an dem Gesamtfluss jedes Z-
Bands Epreprisentant Wird dabei als energieunabhéngig angenommen und iiber
den integrierten Fluss oberhalb von 20 TeV festgelegt:

F20TeV

Reprasentant
kReprdsentant = W (5 . 1)

Z—Band

Dabei ist F'¥0 der integrierte Fluss oberhalb von einer Energie Ej:

FFo — /OO ®(E)dE (5.2)

Ey

Um den gesamten Fluss der kosmischen Strahlung zu simulieren, habe ich
die detektierten Raten der reprisentativen Elemente aus den Simulationen
durch kreprasentant dividiert und anschliesend die Raten der einzelnen La-
dungsbénder addiert. Der Kernladungszahlbereich und die représentativen
Elemente der fiinf Ladungsbénder sind in der folgenden Tabelle zusammen-
gefasst:

Z-Bereich | Reprdsentatives Element | Kreprasentant
1-6 p (Z=1) 0.49
7-9 O (Z=8) 0.88
10-16 Mg (Z=12) 0.34
17-24 Ca (Z=20) 0.19
25-28 Fe (7=26) 0.85

Der integrierte Fluss oberhalb von 20 TeV fiir alle fiinf Kernladungszahlbe-
reiche ist in Abb. 5.4 gezeigt.

Die Detektionseffizienz von DC-Ereignissen ist zenitwinkelabhéingig, da-
her muss bei dem Vergleich der Detektionsraten der Zenitwinkel der detek-
tierten Ereignisse in den HESS-Daten mit denen des simulierten Flusses iiber-
einstimmen. Ich habe dies dadurch beriicksichtigt, dass ich die Simulationen
bei einem Zenitwinkel erstellt habe, der gleich dem mittleren Zenitwinkel
der detektierten Zwei-Teleskop-Ereignisse in den analysierten HESS-Daten
ist (15, 53°).

Weiterhin muss fiir einen Vergleich der Detektionsraten beriicksichtigt
werden, dass wahrend der Datennahme die einzelnen Kamerapixel mit ei-
ner Wahrscheinlichkeit p,,s = 2.82% ausgeschaltet sind. Der Grund dafiir
ist meist, dass Licht von Sternen in das entsprechende Pixel fillt, so dass
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Abbildung 5.4: Der integrierte Fluss oberhalb von 20 TeV fiir die fiinf La-
dungsbéander. Die Beschriftung gibt jeweils das représentative Element und
das entsprechende Kernladungszahl-Intervall an.

mit ihnen keine sinnvolle Lichtintensitdtsmessung maéglich ist und diese ab-
geschaltet werden. Ein ausgeschaltetes Pixel kann zu Fehldetektionen von
DC-Licht fiihren, da fiir seine Nachbarpixel keine sichere Aussage {iber den
DC-Quotient moglich ist. Um dies zu vermeiden, darf keines der Nachbar-
pixel der detektierten DC-Pixel ausgeschaltet sein. Das bedeutet, dass bei
Detektion von DC-Licht in einem DC-Pixel mindestens sieben Pixel (das
DC-Pixel selbst und seine sechs Nachbarn) in jedem Kamerabild eingeschal-
tet sein miissen. In den Simulationen sind alle Pixel immer eingeschaltet,
dies fithrt dazu, dass die simulierte Detektionsrate hoher ist als die der
HESS-Daten. Die Wahrscheinlichkeit puje on,dass die genannten Pixel alle
angeschaltet sind, wenn DC-Licht in jeweils einem Pixel in Np.; Teleskopen
gleichzeitig detektiert wird, ist:

Patte an = (1 — Paus) 7! (5.3)

Das Verhéltnis der wegen ausgeschalteter Pixel nicht detektierten Ereignisse
zu den detektierten ist dann:

Nnicht detektiert 1— DPalle an (5 4)
Ndetektiert DPalle an

Daraus folgt fiir die Gesamtzahl der Ereignisse Nyesame, die man ohne ausge-
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Abbildung 5.5: Detektionsrate von DC-Licht fiir verschiedene Teleskop-
Multiplizitdten. Die HESS-Daten sind in blau angegeben (data). Die De-
tektionsrate des simulierten Flusses ist im Hintergrund gezeigt, dabei wird
der Anteil der verschiedenen Ladungsbénder an der detektierten Rate durch
verschiedene Farben angezeigt.

schaltete Pixel detektieren wiirde:

1 - Dalle an
—ll ) Ndetekztiert (5 . 5)

Ngesamt = Nm’cht detektiert T Ndetektiert = (1 +
Dalle an

Uber diese Gleichung kann der Verlust an Detektionseffizienz in erster Nihe-
rung beriicksichtigt werden. Fiir Zwei-Teleskop-Ereignisse folgt z.B., dass we-
gen ausgeschalteter Pixel 33% weniger Ereignisse detektiert werden. Diese
Néherung beriicksichtigt nicht, dass sich das DC-Licht auf mehr als zwei
Kamerapixel verteilen kann, oder etwa, dass Drei-Teleskop-Ereignisse wegen
ausgeschalteter Pixel als Zwei-Teleskop-Ereignisse detektiert werden. Fiir ei-
ne genaue Abschitzung aller Effekte wire es notig, in den Simulationen
zufillig Pixel auszuschalten. Dies konnte jedoch im Rahmen dieser Arbeit
nicht mehr implementiert werden. Daher werde ich in der folgenden Analyse
den Einfluss ausgeschalteter Pixel {iber Gleichung 5.5 abschétzen.

Abb. 5.5 zeigt die Detektionsrate fiir alle Teleskop-Multiplizitéiten aus
den HESS-Daten im Vergleich zum simulierten Fluss. Man sieht eine gute
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Ubereinstimmung, besonders bei Zwei-Teleskop-Ereignissen. Die Detektions-
rate fiir diese Ereignisse ist in der oberen Grafik von Abb. 5.6 noch einmal als
Funktion der Energie gezeigt. Die Ubereinstimmung der Energieverteilungen
ist gut, man kann jedoch erkennen, dass der Abfall in der Detektionsrate
oberhalb von 10 TeV in den HESS-Daten stérker ist als in dem simulierten
Fluss. Weiterhin werden bei Energien unterhalb von 10 TeV mehr Ereignisse
detektiert als erwartet.

In der unteren Grafik aus Abb.5.6 sind die Mittelwerte der Energie der
detektierten Zwei-Teleskop-Ereignisse fiir die verschiedenen Ladungsbénder,
den simulierten Fluss und die HESS-Daten gezeigt. Man sieht, dass die mittle-
re Energie der detektierten Ereignisse in den HESS-Daten etwas niedriger ist
als in den simulierten Daten. Die Fehlerbalken der einzelnen Ladungsbénder
und der HESS-Daten geben den statistischen Fehler auf den Mittelwert der
Energieverteilungen an. Der Fehler des Energiemittelwerts von dem simulier-
ten Fluss enthélt zusétzlich noch einen systematischen Fehler, der dadurch
in die Simulation gelangt, dass die Fliisse der einzelnen Elemente der kosmi-
schen Strahlung nur mit einer begrenzten Genauigkeit bekannt sind. Um dies
zu beriicksichtigen, habe ich den Energiemittelwert fiir einen zweiten simu-
lierten Fluss bestimmt und von dem urspriinglichen abgezogen. Der zweite
simulierte Fluss unterscheidet sich in seiner Elementzusammensetzung vom
ersten. Ich habe in ihm den Fluss des Protonen-, Sauerstoff- und Magnesi-
umbandes um jeweils 20% gesenkt und den des Calcium- und Eisenbandes
um 20 % angehoben. Angesichts von experimentellen Fehlergrenzen von et-
wa 50%, in denen die Spektren der verschiedenen Elemente oberhalb von
10 TeV experimentell bestimmt sind (siche Abb. 2.3 fiir die Messungen des
Eisenspektrums), ist dies mit der heutigen Kenntnis der Elementspektren in
Einklang.

5.2 Schauer-Parameter Vergleich zu Monte-
Carlo Simulationen

Im folgenden werde ich verschiedene Schauer-Parameter-Verteilungen (z.B.
A% Reoore, usw.) und ihre Mittelwerte fiir die detektierten Zwei-Teleskop-
Ereignisse des simulierten Flusses und mit denen der HESS-Daten verglei-
chen. Dies ist sinnvoll, um die Genauigkeit der Simulationen zu iiberpriifen
und um sich zu vergewissern, wirklich schwere Kerne detektiert zu haben.
Analog zur Energieverteilung im vorherigen Abschnitt enthalten die Fehler
der Verteilungsmittelwerte des simulierten Flusses den systematischen Fehler
aufgrund der Unsicherheit in der Elementzusammensetzung der kosmischen
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Abbildung 5.6: Oben: Energieverteilung der detektierten Zwei-Teleskop-
Ereignisse im Vergleich zum simulierten Fluss. Die Beitrdge der verschie-
denen Ladungsbédnder zur Verteilung des simulierten Flusses werden durch
verschiedene Farben angezeigt. Unten: Die Mittelwerte der Verteilungen fiir
die einzelnen Ladungsbéander (Fe,Ca,Mg,0), den simulierten Fluss (Sum) und

den gemessenen Daten (data).
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Abbildung 5.7: Links: Verteilungen von A%7 fiir Zwei-Teleskop-Ereignisse
aus HESS-Daten und aus dem simulierten Fluss. Rechts: Die Mittelwerte
der Verteilungen fiir die einzelnen Ladungsbénder, die HESS-Daten (data)
und den simulierten Fluss (Sum).

Strahlung.

Abb. 5.7 und 5.8 zeigen die Verteilungen des Winkelabstandes vom Inten-
sititsschwerpunkt des DC-Lichts zur rekonstruierten Schauerrichtung A%,
und zum ISS ALY Man sieht, dass die Verteilungen fiir simulierte und ex-
perimentelle Daten fiir beide Parameter sehr gut iibereinstimmen. Auch die
Mittelwerte der Verteilungen stimmen gut {iberein. Die HESS-Daten stimmen
fiir A%47, innerhalb von zwei, fir ALY innerhalb von einer Standardabwei-

chung mit dem Mittelwert der Verteilung des simulierten Flusses iiberein.

Abb. 5.9 zeigt die Verteilung der Intensitédt des DC-Lichts. Man sieht,
dass in den HESS-Daten ein etwas hoherer Anteil an Ereignissen mit ei-
ner niedrigeren DC-Intensitét detektiert wird als erwartet. Der Mittelwert
der Verteilung der experimentellen Daten stimmt innerhalb von zwei Stan-
dardabweichungen mit dem Mittelwert des simulierten Flusses iiberein. Ein
dhnliches Bild erhélt man, wenn man sich die Verteilungen der gesamte In-
tensitidt in den Kamerabildern anschaut (Abb. 5.10). Wie man anhand der
Energieverteilung der Detektionsraten in Abb. 5.6 erwarten konnte, sind die
mittleren Bildintensitdten in den HESS-Daten etwas niedriger als in dem
simulierten Fluss.

In Abb. 5.11 kann man sehen, dass die Verteilung des Core-Abstandes der
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Abbildung 5.8: Links: Verteilungen von ALY fiir Zwei-Teleskop-Ereignisse
aus HESS-Daten und aus dem simulierten Fluss. Rechts: Die Mittelwerte
der Verteilungen fiir die einzelnen Ladungsbénder, die HESS-Daten (data)
und den simulierten Fluss (Sum).
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Abbildung 5.9: Links: Verteilungen der DC-Licht Intensitdten Ipc der
Zwei-Teleskop-Ereignisse aus HESS-Daten und aus dem simulierten Fluss.
Rechts: Die Mittelwerte der Verteilungen fiir die einzelnen Ladungsbéander,
die HESS-Daten (data) und den simulierten Fluss (Sum).
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Abbildung 5.10: Links: Verteilungen der gesamten Lichtintensitdt im Ka-
merabild [;,; der Zwei-Teleskop-Ereignisse aus HESS-Daten und aus dem si-
mulierten Fluss. Rechts: Die Mittelwerte der Verteilungen fiir die einzelnen
Ladungsbéander, die HESS-Daten (data) und den simulierten Fluss (Sum).
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Abbildung 5.11: Links: Verteilungen des Core-Abstandes Rgope fiir Zwei-
Teleskop-Ereignisse aus HESS-Daten und aus dem simulierten Fluss.
Rechts: Die Mittelwerte der Verteilungen fiir die einzelnen Ladungsbénder,
die HESS-Daten (data) und den simulierten Fluss (Sum).
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Abbildung 5.12: Links: Verteilungen der rekonstruierten Ladung fiir Zwei-
Teleskop-Ereignisse aus HESS-Daten und aus dem simulierten Fluss.
Rechts: Die Mittelwerte der Verteilungen fiir die einzelnen Ladungsbénder,
die HESS-Daten (data) und den simulierten Fluss (Sum).

Zwei-Teleskop-Ereignisse fiir die experimentellen und die simulierten Daten
gut iibereinstimmt. Die Mittelwerte der Verteilungen sind innerhalb ihrer
Fehlergrenzen gleich, ihr absoluter Wert unterscheidet sich um weniger als
0,2 %.

Abb. 5.12 zeigt die Verteilungen der rekonstruierten Ladung oberhalb von
einer rekonstruierten Energie von 10 TeV. Sie stimmen wieder sehr gut fiir
den simulierten und den experimentellen Teilchenfluss iiberein. Die Mittel-
werte der Verteilungen sind innerhalb ihrer Fehlergrenzen gleich, das heifit,
dass die heute bekannten Elementzusammensetzung der kosmischen Strah-
lung mit den hier bestimmten experimentellen Daten vertréaglich ist.

Zusammenfassend kann man sagen, dass die experimentell gemessenen
Parameterverteilungen sehr gut von den Simulationen wiedergegeben werden.
Dies ist umso bemerkenswerter, da die Verteilungen des simulierten Flusses
einige systematische Fehler noch nicht enthalten:

1. Systematische Fehler aufgrund der Unterschiede verschiedener hadro-
nischer Modelle.

2. Systematische Fehler aufgrund der Repréisentation eines Ladungsban-
des durch nur eines seiner Elemente.
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Da es sehr unwahrscheinlich ist, eine solch gute Ubereinstimmung zufillig zu
erhalten, ist dies eine Bestétigung dafiir, dass es sich bei den detektierten
DC-Ereignissen wirklich um schwere Kerne handelt.
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5.3 Der Eisenfluss

Da man mit der vorgestellten Methode nun in der Lage ist, schwere Kerne
zu detektieren und ihre Ladung innerhalb gewisser Grenzen zu bestimmen,
ist es moglich, den Teilchenfluss verschiedener Elementgruppen zu bestim-
men. Ich werde im folgenden die Ergebnisse fiir den Fluss von Eisenkernen
vorstellen. Den Eisenfluss zu messen ist einfacher als den Fluss anderer Ele-
mente, da er nach heutiger Kenntnis viel hoher ist als der Fluss von Ele-
menten mit benachbarten Kernladungszahlen. Weiterhin kommen Elemen-
te mit einer grofleren Kernladungszahl als der von Eisen nur sehr selten in
der kosmischen Strahlung vor. Setzt man dieses Wissen voraus, kann man
niherungsweise alle Elemente mit einer Ladung grosser zweiundzwanzig (d.h.
ZRreko > 23) als Eisen betrachten. Der Eisenfluss ldsst sich dann analog zur
HESS-Standardanalyse iiber die effektiven Flachen A.f; bestimmen. Diese
enthalten nun jedoch im Gegensatz zu Kapitel 4.4 nur die detektierten Zwei-
Teleskop-Ereignisse N(E)zs92 mit Z > 22 und werden als Funktion der
rekonstruierten Energie verwendet, um die systematische Fehler der Energie-
rekonstruktion bei niedrigen Energien zu beriicksichtigen.

N ( E)M C

Z>22AMCAQMC (56)

A(E)ess = N(E)MC

Die verwendeten effektiven Flichen sind in Abb. 5.13 gezeigt, der differenti-
elle Fluss ®(F) folgt daraus iiber:

_ N(E)z»2
®(E) = WNCR (5.7)

Dabei ist t die gesamte Messzeit, und N(E) -9 die Anzahl der in den HESS-
Daten detektierten Zwei-Teleskop-Ereignisse mit Z > 22 im Energieintervall
E bis E + AFE.

Das auf diese Weise bestimmte Spektrum ist in Abb. 5.14 gezeigt. We-
gen der Ungenauigkeiten in der Ladungsrekonstruktion erwartet man jedoch,
dass dieses Spektrum Verunreinigungen durch Elemente mit einer niedrige-
ren Kernladungszahl enthélt. Um ein aussagefihiges Spektrum zu bekom-
men, muss auf diese Verunreinigungen korrigiert werden. Abb. 5.15 zeigt den
Anteil der verschiedenen Ladungsbédnder an den detektierten Zwei-Teleskop-
Ereignissen mit Z > 22 als Funktion der Energie fiir den simulierten Fluss.
Korrigiert man das erhaltene Spektrum auf den Anteil des Eisenbandes und
nimmt weiterhin an, dass der Eisenanteil an seinem Z-Band 85% (= kgreprasentant)
betragt, erhdlt man das Spektrum aus Abb. 5.16. Da diese Korrekturen die
Elementkomposition der kosmischen Strahlung iiber den simulierten Fluss
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Abbildung 5.13: Die verwendeten effektiven Flédchen zur Bestimmung des
Eisenflusses fiir verschiedene Zenitwinkel.

bereits voraussetzen, handelt es sich bei diesem Spektrum jedoch nicht um ei-
ne unabhiingige Messung'. Eine weiterfiihrende Arbeit kann aus der bestimm-
ten Ladungsverteilung, unabhéngig von anderen Messungen, die Elementzu-
sammensetzung schwerer Kerne in der kosmischen Strahlung bestimmen und
somit eine unabhéngige Korrektur der Verunreinigungen durchfiihren.

Passt man an das korrigierte Spektrum eine Potenzfunktion an? (schwar-
ze Linie in Abb. 5.16) und vergleicht diese mit dem Referenzspektrum aus
Anhang A (griine Linie) so fallen folgende Punkte auf:

1. Das gemessene Spektrum lésst sich gut durch eine Potenzfunktion be-
schreiben. Diese hat einen spektralen Index von 3.274 0.12, wiahrend

das Referenzspektrum flacher ist und einen spektralen Index von 2.59+
0.06 hat.

2. Bei Energien um die 10 TeV liegt der gemessene Fluss oberhalb, bei
hoheren Energien unterhalb des erwarteten Wertes.

!Da die bisher bekannte Elementkomposition der kosmischen Strahlung durch die be-
stimmte Ladungsverteilung gut bestétigt wurde, ist diese jedoch zumindest teilweise in
der vorliegenden Analyse enthalten.

2Ich habe die Anpassung dabei oberhalb von einer Energie von 10 TeV durchgefiihrt,
da es bei niedrigeren Energien zu systematischen Fehlern bei der Energierekonstruktion
kommt
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Abbildung 5.14: Unkorrigiertes Eisenspektrum. Die schwarze Linie zeigt die
anpasste Potenzfunktion ®°E7 an die Datenpunkte, dabei werden ®° durch
p0 und ~ durch p1 rechts oben angegeben. Die Fehlerbalken geben den stati-
stischen Fehler der Messungen an. Die griine Linie entspricht dem Fluss des
Eisenbandes aus Anhang A.
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Abbildung 5.15: Anteil der verschiedenen Ladungsbénder an den detektierten
Zwei-Teleskop-Ereignissen mit Z > 22 fiir den simulierten Fluss.
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Abbildung 5.16: Korrigiertes Eisenspektrum. Die schwarze Linie zeigt die an-
passte Potenzfunktion ®°E7 an die Datenpunkte, dabei werden ®° durch p0
und v durch pl rechts oben angegeben. Die Fehlerbalken geben den statisti-
schen Fehler der Messungen an. Die griine Linie entspricht dem Eisenfluss
aus Anhang A.

Bei dem Referenzspektrum handelt es sich um eine Anpassung eines Po-
tenzspektrums an die Daten vieler Experimente, diese haben wie bereits
erwahnt in dem hier betrachteten Energiebereich Messfehler von etwa 50%,
so dass die einzelnen Datenpunkte des bestimmten Spektrums durchaus mit
diesen Messungen vertréglich sind. Ein spektraler Index in der bestimmten
Grofle erscheint jedoch unrealistisch. Die verschiedenen Experimente sind,
aufgrund von systematischen Fehlern in der Energierekonstruktion, i.a. bes-
ser in der Lage, den spektralen Index zu bestimmen, als den Betrag des in-
tegrierten Flusses. Sowohl bei niedrigeren, als bei hoheren Energien liegt der
gemessene spektrale Index der kosmischen Strahlung unterhalb des hier be-
stimmten Wertes. Die Ursache fiir diesen hohen Wert liegt wahrscheinlich in
systematischen Fehlern durch das verwendete hadronische Wechselwirkungs-
modell, auf die ich im folgenden Kapitel eingehen werde.
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Abbildung 5.17: Die relative Genauigkeit der Energierekonstruktion
AE/Eyc = (E — Eye)/Euc als Funktion der Energie fiir Zwei-Teleskop-
Ereignisse aus Simulationen mit verschiedenen hadronischen Wechselwir-
kungsmodellen. Die Fehlerbalken geben den Fehler des Mittelwerts an.

5.4 Einfluss von hadronischen Wechselwirkungs-
modellen

Um den Einfluss des hadronischen Wechselwirkungsmodells auf die Messun-
gen abzuschétzen, habe ich die Detektionsraten und einige Schauer-Parameter-
Verteilungen fiir Zwei-Teleskop-Ereignisse aus Simulationen erstellt, bei de-
nen verschiedene Wechselwirkungsmodelle verwendet wurden. Getestet habe
ich dabei die Wechselwirkungsmodelle VENUS und SIBYLL 2.1 im Vergleich
zu dem bisher verwendetet QGSJET 01. Simuliert wurden Eisenkerne, die
senkrecht in die Atmosphére dringen (die genauen Simulationsparameter sind
in Anhang B gegeben). Da das verwendete Modell die Hohe der ersten Wech-
selwirkung bestimmt, ist zu erwarten, dass die Energierekonstruktion mit den
Lookup-Tabellen der bisherigen Analyse fiir Simulationen mit den verschie-
denen Wechselwirkungsmodellen unterschiedliche Ergebnisse liefert. Die an-
gewendeten Schnittbedingungen, um DC-Licht zu detektieren, wurden daher
in der folgenden Analyse auf die Monte-Carlo Energie Ej;¢ angewandt?.

In Abb. 5.17 ist die Energierekonstruktion von Zwei-Teleskop-Ereignissen
fiir Simulationen mit den verschiedenen Wechselwirkungsmodellen gezeigt.

3Man beachte, dass die gezeigten Raten und Verteilungen daher fiir Simulationen, die
mit QGSJET erstellt wurden, nicht exakt mit denen aus Kapitel 5.2 iibereinstimmen
miissen.
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Abbildung 5.18: Detektionsrate von Zwei-Teleskop-Ereignissen fiir Simula-
tionen von KEisenkernen mit verschiedenen hadronischen Wechselwirkungs-
modellen.

Wie man sieht, gibt es in der Tat Unterschiede zwischen den verschiedenen
Modellen. Die Energie von Ereignissen, die mit SIBYLL erstellt wurden, wer-
den beziiglich denen aus QGSJET-Simulationen um etwa 5% iiberschétzt,
wihrend Ereignisse aus VENUS-Simulationen um etwa 5 % unterschitzt
werden. Das bedeutet, dass Simulationen, die mit SIBYLL (bzw. VENUS)
erstellt wurden, im Mittel eine hohere (bzw. niedrigere) SC-Intensitét bei
gleichem Core-Abstand haben als Simulationen, die mit QGSJET erstellt
wurden.

Abb. 5.18 zeigt die Raten, mit denen in den Simulationen mit den ver-
schiedenen Wechselwirkungsmodellen Zwei-Teleskop-Ereignisse detektiert wur-
den. Wie man sieht, ist der Effekt der verwendeten Wechselwirkungsmodells
sehr grof}. Der Unterschied in der Detektionsrate zwischen dem Modell mit
der niedrigsten Detektionsrate (VENUS) und dem der héchsten (SIBYLL)
betrigt iiber 100%. Da die Detektionsrate die Grofie der effektiven Flichen
bestimmt, bedeutet dies gleichzeitig, dass der im vorhergehenden Abschnitt
bestimmte Fluss systematische Fehler in dieser Grofie hat.

Abb. 5.19 zeigt die Detektionsrate als Funktion der Energie fiir Simulatio-
nen mit den verschiedenen Wechselwirkungsmodellen. Man kann erkennen,
dass fiir Simulationen, die mit VENUS erstellt wurden, ein groflerer Anteil
der Ereignisse bei hoheren Energie detektiert wird, als bei Simulationen die
mit den anderen Wechselwirkungsmodellen erstellt wurden. Das bedeutet,
dass man erwarten kann, dass nicht nur der integrierte Fluss, sondern auch
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Abbildung 5.19: Detektionsrate von Zwei-Teleskop-Ereignissen als Funktion
der Energie (links) und ihre Mittelwerte (rechts) fiir Simulationen von Eisen-
kernen mit verschiedenen hadronischen Wechselwirkungsmodellen.

der spektrale Index des bestimmten Eisenspektrums vom verwendeten ha-
dronischen Modell abhéngt.

Schaut man sich die Verteilungen verschiedener Schauer-Parameter der
detektierten Zwei-Teleskop-Ereignisse an, stellt man auch einen Unterschied
zwischen den verschiedenen Modellen fest, dieser ist jedoch nicht so grof3
wie der Unterschied in den Detektionsraten. In Abb. 5.20, 5.21 und 5.22
sind die Verteilungen von der DC-Intensitit, A%”, und dem Core-Abstand
gezeigt. Wie man sieht, stimmen die Verteilungen und die Mittelwerte fiir
Simulationen, die mit QGSJET und SIBYLL erstellt wurden, innerhalb ihrer
Fehlergrenzen iiberein, wihrend die, die mit VENUS erstellt wurden, etwas
davon abweichen.

Zusammenfassend kann man sagen, dass das Wechselwirkungsmodell VE-
NUS sowohl bei den gezeigten Verteilungen als auch bei den Detektionsraten
am meisten von dem verwendeten QGSJET abweicht. Die Ergebnisse mit
QGSJET liegen in beiden Fiéllen zwischen denen der anderen Modelle. Um
eine genaue Angabe des systematischen Fehlers fiir das im vorherigen Ab-
schnitt bestimmte Eisen-Spektrum angeben zu konnen, wére es notig, den
Eisenfluss iiber Simulationen mit den verschiedenen hadronischen Wechsel-
wirkungsmodellen zu bestimmen. Dazu miissten die Energie-, DC-Licht- und
Ladungsrekonstruktion, und die effektiven Fldchen iiber Simulationen mit
dem entsprechenden Modell bestimmt werden. Nach der Analyse in diesem
Abschnitt ist allerdings jetzt schon klar, dass der Einfluss auf den integrierten
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Abbildung 5.20: Verteilungen der DC-Licht Intensitdten Ipc von Zwei-
Teleskop-Ereignissen aus Simulationen von Eisenkernen mit verschiedenen
Wechselwirkungsmodellen (links) und ihre Mittelwerte (rechts).

Fluss sowie den spektralen Index eine Grofienordnung von bis zu 100% haben
wird. Diese starke Abhéngigkeit kann eventuell in zukiinftigen Anwendungen
der prisentierten Messmethode dazu genutzt werden, verschiedene hadroni-
sche Wechselwirkungsmodelle auf ihre Genauigkeit hin zu testen.
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Abbildung 5.21: Verteilungen von A%”, von Zwei-Teleskop-Ereignissen aus
Simulationen von Eisenkernen mit verschiedenen Wechselwirkungsmodellen
(links) und ihre Mittelwerte (rechts).
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Abbildung 5.22: Verteilungen des Core-Abstands R¢o.e von Zwei-Teleskop-
Ereignissen aus Simulationen von Eisenkernen mit verschiedenen Wechsel-
wirkungsmodellen (links) und ihre Mittelwerte (rechts).



Kapitel 6

Zusammenfassung

Ich habe in dieser Arbeit eine neue Methode zur Detektion von schweren
Kernen in der kosmischen Strahlung iiber ihr Direktes Cherenkov-Licht vor-
gestellt und auf die Daten des HESS-Teleskop-System angewendet. Zunéchst
habe ich das Prinzip der Messmethode und die daraus folgenden Selektionsbe-
dingungen dargelegt. Anhand von Monte-Carlo Simulationen konnte ich die
Detektionseffizienzen der implementierten Selektionsbedingungen abhéngig
von der Kernladungszahl und der Energie des einfallenden Teilchens bestim-
men. Der Energiebereich, in dem schwere Kerne detektiert werden kénnen,
erstreckt sich (elementabhéngig) von 7 bis 150 TeV. Die Detektionseffizienz
nimmt mit der Kernladungszahl des einfallenden Teilchens ab, so dass nur
Kerne mit einer Kernladungszahl gréfler sieben detektiert werden konnen.

Weiterhin konnte ich zeigen, dass mit der vorgestellten Messmethode eine
fast untergrundfreie Messung moglich ist, wenn man verlangt, dass DC-Licht
in mindestens zwei Teleskopbildern eines Ereignisses gefunden wird. Fiir die
detektierten Kerne habe ich eine Methode zur Rekonstruktion ihrer Kernla-
dungszahl anhand des detektierten DC-Lichts vorgestellt.

In dem zweiten Teil der Arbeit habe ich mit der vorgestellten Methode 350
Runs aus den HESS-Daten nach schweren Kernen durchsucht. Dabei wurden
1497 untergrundfreie Ereignisse in einem Energiebereich von 7 bis 150 TeV
detektiert. Anschliefend habe ich die Detektionsrate und mehrere Schauer-
Parameterverteilungen mit denen aus Monte-Carlo Simulationen verglichen,
denen die heute bekannten Teilchenfliisse zugrunde liegen. In allen Féllen
habe ich eine gute Ubereinstimmung gefunden.

Abschlieend habe ich anhand der detektierten Ereignisse in den HESS-
Daten den Eisenfluss in einem Energiebereich von 7 bis 100 TeV bestimmt.
Der bestimmte Fluss stimmt von seinem Betrag her gut mit dem anderer
Messungen iiberein, der spektrale Index des Spektrums ist jedoch nicht mit
dem anderer Experimente vertréglich. Ich habe darlegen koénnen, dass die
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Ursache dafiir mit hoher Wahrscheinlichkeit in systematischen Fehlern des
zugrundeliegenden hadronischen Wechselwirkungsmodells liegt. Wegen der
hohen Sensitivitdt der Messungen auf das verwendete Modell, kénnten sie in
Zukunft dabei helfen, die verschiedenen Wechselwirkungsmodelle zu testen.
Um ein abschliefendes Urteil {iber die Anwendungsmoglichkeit der Messme-
thode zur Bestimmung von Teilchenfliissen abgeben zu koénnen, miissen wei-
tere Tests zur genauen Abschitzung des systematischen Fehlers durchgefiihrt
werden.



Anhang A

Tabellierte Fliisse

Die folgende Tabelle gibt den absolute Fluss ®% bei Ey = 1TeV und spek-
trale Index 7y fiir verschiedene Elemente an. Fiir Protonen, Helium und
Eisenkerne wurden die Daten aus Referenz [7] entnommen, fiir alle anderen
Elemente aus [9]. Die Messdaten vieler Experimente wurden dafiir mit ein
Potenzspektrum ®z(FE) = ®%E7 oberhalb von Energien von 10 Z GeV
angepasst.
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Anhang A. Tabellierte Fliisse

Element | Z | ®%[1073 - (m2srsTeV)™!] Yz

H 1 87.3£0.7 2.71£0.02
He 2 57.14£0.9 2.6440.02
Li 3 2.084 0.51 2.5440.09
Be 4 0.4744+0.048 2.75£0.04
B ) 0.995+0.079 2.95%0.05
C 6 10.6£0.1 2.6610.02
N 7 2.35%0.08 2.76£0.05
O 8 15.7£0.4 2.684+0.03
F 9 0.3284+0.048 2.69%0.08
Ne 10 4.60£0.10 2.64£0.03
Na 11 0.75440.033 2.66+£0.04
Mg 12 8.01+0.26 2.64+0.04
Al 13 1.15+0.15 2.661+0.04
Si 14 7.964+0.15 2.754+0.04
P 15 0.27£0.02 2.69+0.06
S 16 2.29+0.24 2.55%+0.09
Cl 17 0.2944+0.019 2.68%0.05
Ar 18 0.836+£0.038 2.644+0.06
K 19 0.536+0.015 2.651+0.04
Ca 20 1.474+0.12 2.70£0.06
Sc 21 0.304+0.019 2.64+0.06
Ti 22 1.134+0.14 2.611+0.06
\Y% 23 0.631£0.028 2.63%0.05
Cr 24 1.36+0.12 2.671+0.06
Mn 25 1.35+0.14 2.46+0.22
Fe 26 20.4£2.6 2.5940.06
Co 27 0.0751£0.0037 2.72+0.09
Ni 28 0.996+0.043 2.51+0.18




Anhang B

Parameter der verwendeten
Simulationen

a [°] | Nschaver | AE [TeV] | Qe [°] | R [m] | & t [h] Modell
H | 13.53 | 30000 5-200 2.5 220 42 QGSJET 01
He | 13.53 | 30000 5-200 2.5 220 o8 QGSJET 01
O | 13.53 | 57000 5-200 2.5 220 223 | QGSJET 01
Mg | 13.53 | 30000 9-200 2.5 220 411 QGSJET 01
Ca | 13.53 | 30000 5-200 2.5 220 2465 | QGSJET 01
Fe 0 100000 5-200 2.5 220 496 | QGSJET 01
0 50000 5-200 2.5 220 496 SIBYLL 2.1

0 30000 5-200 2.5 220 496 VENUS
13.53 | 30000 5-200 2.5 220 149 | QGSJET 01
20 100000 5-200 2.5 220 250 | QGSJET 01
40 100000 5-200 2.7 240 357 | QGSJET 01

In der obigen Tabelle werden die verschiedenen Parameter gezeigt, mit de-
nen die Monte-Carlo Simulationen erstellt wurden. Die einfallenden Primérteil-
chen dringen dabei in einem Kegel mit einem Offnungswinkel von Q¢ um
den angegebenen Zenitwinkel o in die Atmosphére ein. Die Schauerachse
der simulierten Ereignisse hat einen maximalen Core-Abstand R zu einer
mittleren Achse mit einem Zenitwinkel a.. Fiir jeden der Ngcpquer simulierten
Schauer wird anschlieend 25 mal die Teleskopsimulation ausgefiihrt, wobei
lediglich der Abstand des Teleskopsystems vom Auftreffpunkt des Schauers
am Boden variiert wird. Aus der Anzahl der simulierten Ereignisse kann mit
den bekannten Fliissen aus Anhang A die Messzeit ¢ ;¢ berechnet werden, der
die simulierte Datenmenge entspricht. Die letzte Spalte gibt das verwendete
hadronische Wechselwirkungsmodell an.
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Anhang B. Parameter der verwendeten Simulationen
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