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Abstract

The observation of astrophysical objects close to the horizon with Cherenkov telescopes ena-
bles an extension of the accessible energy region as well as the possibility of observing other-
wise not attainable sources. In this work this mode was examined by observing the galactic
source SN 1006 with the Cherenkov telescope CT1 of the HEGRA-collaboration. For this
purpose a completely new simulation chain was created. The air shower simulation program
CORSIKA, which otherwise was only suitable for the description of zenith near air showers,
was equipped with a new tracking algorithm, which allows to generate also horizontal sho-
wers. The detector response was produced by a particularly adapted telescope simulation.
A test of the analysis chain at crab nebula observations near the zenith resulted in a y-flux
F(> 1 TeV) = (1.50 + 0.13%%¢" 4+ 0.45°¥%) 1077 m~2 s~!, which is in good agreement
with other publications. The SN 1006 observations under 70° zenith angle did not supply a
significant excess. The increase of the effective collection area by a factor of 3 at the energy
threshold was not sufficient to enable a detection in the given observation time. Therefore an
upper limit F} o onzeo0n (> 25 TeV) = (1.60 + 0.80%%) - 107 m~2 57! for the NE-rim
of the source above an energy threshold of 25 TeV was computed, which is compatible with
observations of the CANGAROO-collaboration.

A second emphasis of this work was the comparison of results determined with the Fréjus-
Experiment for the underground muon flux with special carried out simulations. The COR-
SIKA generated atmospheric muon flux with a differential spectral index a = 3.73 + 0.01
fits well to current measurements. The underground muon flux was produced with different
propagation algorithms (analytic approximation, MUDEDX, PROP-MU, MUM, MMC). De-
viations in the absolute muon flux of 30 % at 4 kmwe as well as in the depth devoluton of
10 % kmwe ™! below 6 kmwe are discussed and partially ascribed to the used cross sections.
A further flux underestimation above at least 7 kmwe is a propagator dependent systematic.
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Kurzfassung

Die horizontnahe Beobachtung von astrophysikalischen Objekten mit Cherenkov-Teleskopen
ermdglicht eine Erweiterung des zugénglichen Energiebereichs sowie die Moglichkeit der Ob-
servation sonst nicht erreichbarer TeV-vy-Quellen. In dieser Arbeit wurde dieser Modus im
Rahmen von Beobachtungen der galaktischen Quelle SN 1006 mit dem Cherenkov-Teleskop
CT1 der HEGRA-Kollaboration untersucht. Zu diesem Zweck ist eine komplett neue Simula-
tionskette erstellt worden. Das Luftschauer-Simulationsprogramm CORSIKA, was sonst nur
zur Beschreibung zenitnaher Luftschauer geeignet war, wurde mit einem neuen Spurberech-
nungs-Algorithmus ausgestattet, der es erlaubte, auch horizontale Schauer zu generieren.
Die Detektor-Antwort wurde von einer speziell angepafiten Teleskop-Simulation erzeugt. Ein
Test der Analyse-Kette an zenitnahen Beobachtungen des Krebs-Nebels ergab einen -Fluf3
F(> 1 TeV) = (1.50 + 0.13%¢* £ 0.45°¥%) 10~7 m~2 s}, der in guter Ubereinstimmung
mit anderen Publikationen liegt. Die SN 1006-Beobachtungen unter 70° Zenitwinkel lieferten
keinen signifikanten Uberschuf. Die Zunahme der effektiven Sammelfliche um einen Fak-
tor 3 an der Energieschwelle reichte nicht aus, um in der gegebenen Beobachtungszeit einen

Nachweis zu ermoglichen. Deswegen wurde eine obere Grenze F;;)ereG’renze,QO% (>25TeV) =

(1.60 + 0.80°%%) - 1072 m~2 s fiir die Nord-Ost-Region der Quelle oberhalb einer Energie-
schwelle von etwa 25 TeV bestimmt, die mit Beobachtungen der CANGAROO-Kollaboration
vertraglich ist.

FEin zweiter Schwerpunkt dieser Arbeit lag in dem Vergleich von Messungen des Muon-
flusses unter Grund mit dem Fréjus-Experiment und hierfiir durchgefiihrter Simulationen.
Der mit CORSIKA generierte atmosphérische Muonflul mit einem differenziellen spektra-
len Index o = 3.73 £+ 0.01 paBt gut zur aktuellen Datenlage. Der Muonflu unter Grund
wurde mit verschiedenen Propagations-Algorithmen (analytische Approximation, MUDE-
DX, PROP-MU, MUM, MMC) erzeugt. Abweichungen im absoluten Muonflu} von 30 % bei
4 kmwe sowie im Tiefenverlauf von 10 % kmwe™! unterhalb von 6 kmwe werden diskutiert
und zum Teil auf die verwendeten Wirkungsquerschnitte zuriickgefiihrt. Eine weitere Fluf3-
unterschétzung oberhalb von mindestens 7 kmwe ist eine Propagator-abhéingige Systematik.
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Kapitel 1

Einleitung

Bis in die 1930er Jahre war das schmale Frequenzintervall der sichtbaren elektromagneti-
sche Strahlung das einzige Fenster zum Weltraum. Durch Auswertung dieser photonischen
Information versuchten Forscher der Astrophysik ein méglichst vollstdndiges Bild des Uni-
versums zu erlangen. Da die Energie der einzelnen Photonen jedoch nur im Bereich von
einigen Elektronenvolt liegt, konnten, neben der rein astronomischen Vermessung des Welt-
raumes, vorwiegend atomphysikalische Prozesse studiert werden. Hierzu zihlen vor allem
Absorptions- und Emissionsvorgéinge in Sternhiillen und im (extra-)galaktischen Staub. Die
Entwicklung moderner Antennen gestattete es schliellich, auch im Lichte von Radiowellen
Himmelsdurchmusterungen durchzufithren. Neue Phanomene, wie Pulsare und die diffuse ex-
tragalaktische Mikrowellenhintergrundstrahlung, wurden beobachtet. Da die Erdatmosphére
fiir andere Wellenlédngen undurchléssig ist, arbeitet man seit Mitte 1960 u.a. mit satelliten-
gestiitzten Teleskopen. Dies erlaubte endlich auch die Beobachtung von extraterrestrischen
Rontgenquellen.

In den letzen 20 Jahren ist ein neues Gebiet, die Hochenergie-Astrophysik, entstanden.
Mit Hilfe von Techniken der Teilchenphysik wurden Satelliten-gestiitzte y-Detektoren ent-
worfen, die wiederum vollig neue Beobachtungen, wie enorme ~-Strahlungsausbriiche und
bis dato unbekannte Objekte, nachweisen konnten. Auch bodengebundene Teleskope machen
sich seit einigen Jahren die enorme Energie von v-Quanten zunutze. Durch Beobachtung
der ausgelosten Teilchen-Kaskaden in der Atmosphére kann man auf die externe Strahlung
zuriickzuschliefen. Endlich kénnen teilchenphysikalische Prozesse in entfernten Objekten, als
auch in der Erdatmosphére selber, studiert werden. Auflerdem lassen sich nun auch Wechsel-
wirkungen von hochenergetischen Photonen mit dem dazwischen liegenden und mit Teilchen
gefiillten Raum untersuchen.

Auf der anderen Seite weill man seit etwa 90 Jahren, dafl auler Photonen auch noch im
wesentlich grofleren Umfang elektrisch geladene Teilchen die Erde erreichen. Untersuchun-
gen dieser Kosmischen Strahlung waren der Beginn der Erforschung der Elementarteilchen,
welche heute mit Hilfe der Beschleunigerphysik ihren experimentellen Hohepunkt erlebt. Da
irdische Beschleuniger in ihrer maximalen Schwerpunktsenergie begrenzt sind, die Teilchen
der Kosmischen Strahlung aber bis zu héchsten Energien vorhanden sind, ist es ganz natiirlich
auch diese extraterrestrische Quelle fiir das Studium der grundlegendsten Wechselwirkungen
auszunutzen.

Fiir die Astrophysik ist wiederum das Auffinden der Quellen und das Aufdecken der En-
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stehungsmechanismen der geladenen Strahlung von hoher Bedeutung. Beide Betrachtungsar-
ten, die Hochenergie-Astrophysik und die kosmische Teilchenphysik, sind somit verschiedene
Aspekte der Astroteilchenphysik.

1.1 Kosmische Strahlung

Im Jahre 1912 entdeckte der dstereichische Forscher V. Hess die Kosmische Strahlung (KS)
[Hes12]. Ballonfliige sollten zeigen, dafl die Ionisation der Luft in grofier Hohe abnimmt.
Entgegen seiner Erwartungen stellte er jedoch oberhalb einer Héhe von 5 km eine Zunahme
der Reaktion seiner Ionsiationskammer fest. Unabhéngig von Hess bestétigte W. Kohlhorster
diese Beobachtung im Jahre 1913 [Koh13].

Heute weifl man, daf§ die Zunahme der Radioaktivitéit in groflen Hohen auf das Ansteigen
der Zahl von Sekundérteilchen in von kosmischen Teilchen induzierten Teilchen-Kaskaden in
der Erdatmosphire zuriickzufiithren ist. Typischerweise ertwartet man in etwa 10 km Hohe
ein Maximim dieser Ionisationsrate (siehe auch Kapitel 1.3). Die Luftschauer-auslosenden
Primérteilchen treffen dabei mit einer Rate von 1000 m~2 s~! auf die Erdatmosphire und
bestehen zu etwa 90 % Protonen und zu 9 % aus Alpha-Teilchen [Gai90]. Der geladene Rest
besteht aus schwereren Kernen.

Abbildung 1.1 zeigt die relativen Hiufigkeiten der Kerne der Kosmischen Strahlung.
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Abbildung 1.1: Relative H&ufigkeitsverteilung der Kerne der Kosmischen Strah-
lung. Die Héufigkeit der einzelnen Kerne ist in dieser Darstellung relativ zur Haufigkeit der
Elemente im Sonnensystem aufgetragen (Abbildung aus [Wie98]). Links: Die Hiufigkeit der
Elemente H - Ni relativ zu Si = 1. Die Komposition der Kosmischen Strahlung ist Daten
bei 1 TeV/ Nukleon entnommen. Rechts: Die Haufigkeit der Elemente Fe - Fm relativ zu
Fe = 10%. Die Daten der KS stammen aus dem Energiebereich > 1.5 GeV/ Nukleon.



1.1. KOSMISCHE STRAHLUNG 3

Die Struktur dieser Verteilung dhnelt der solaren Héufikeit im hohen Mafle. Speziell die
Gerade-Ungerade-Struktur, welche bis zu den schwersten Elementen nachgewiesen wurde, legt
es nahe, dal die Kerne der Kosmischen Strahlung innerhalb von Sternen durch Nukleosyn-
these erzeugt wurden. Unter anderem aus diesem Grunde werden Supernova-FExplosionen als
die Quellen der Kosmischen Strahlung betrachtet. Groflere Unterschiede sind aber beispiels-
weise bei Lithium, Beryllium, Bor und den Elementen Scandium bis Mangan zu erkennen.
Diese beiden Minima in der solaren Verteilung konnten in der KS aufgrund von Spallations-
Effekten schwererer Kerne aufgefiillt worden sein. Lithium, Beryllium und Bor kann dann
durch Kollisionen der schweren Elemente Karbon bis Schwefel mit interstellarer Materie ent-
stehen. Scandium bis Mangan kénnten ihren Ursprung in der Eisen-Gruppe der Kerne haben
[Wie98a].

Die Energie dieses Teilchen-Flusses reicht von einigen MeV bis zu einigen 10%° eV. Ab-
bildung 1.2 zeigt das von direkten und indirekten Messungen (Luftschauer-basierte Experi-
mente) bestimmte Gesamtspektrum der Kosmischen Strahlung oberhalb von etwa 300 GeV.
Weite Teile dieses Spektrums lassen sich mit einem Potenzgesetz der Form

— = dg B 1.1
= @ (1)

beschreiben. Mit o wird hierbei der (differenzielle) spektrale Index und mit ®; die Nor-
mierung des Flusses bei einer bestimmten Energie bezeichnet.
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Abbildung 1.2: Gesamtspektrum der Kosmischen Strahlung. Zur besseren Darstel-
lung des spektralen Verlaufs ist der differenzielle Flufl mit E*75 multipliziert (Abbildung aus
[Wie98]).

Man erkennt im spektralen Verlauf sofort verschiedene markante Stellen. Bis etwa 10 eV
hat das Spektrum einen differenziellen Index von o = 2.67. Oberhalb dieser Energie dndert
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es seinen Verlauf und fillt mit « = 3.1 ab [Wie98|. Dieser Spektral-Bereich wird wegen
seiner charakteristischen Form in dieser mit E>7 multiplizierten Darstellung auch als Knie
bezeichnet. Bei etwa 10" eV flacht das Spektrum wieder ab.

Eine zweifelsfreie Erklirung dieser spektralen Anderungen existiert bisher nicht. Dies
héngt auch damit zusammen, dafl die Quellen der KS bis zum heutigen Tage nicht eindeutig
indentifiziert werden konnten. Mogliche Szenarios gehen davon aus, dafl sich die Quellen-
art und die Komposition der Kosmischen Strahlung beim Knie &ndert. Spéitestens oberhalb
von 10" eV hat auBerdem der Lamorradius der geladenen Teilchen, die vom Magnetfeld
(B ~ 101G [Wei89]) der Milchstrafie abgelenkt werden, die mehrfache Ausdehnung der ga-
laktischen Scheibe erreicht. Die geladenen Kerne werden dann nicht mehr von der Galaxie
gebunden, so dafl sie wahrscheinlich extragalaktischen Ursprungs sind.

Der mit erdgebundenen Experimenten zugéngliche Energiebereich selber ist durch natiirli-
che Grenzen begrenzt. Unterhalb einer Energie von einigen MeV gelangen die Primérteilchen
nicht mehr zur Erde, da das Erdmagnetfeld die geladenen Teilchen nun in groffen Hohen
ablenkt und zum Teil speichert [AMSO00]. Es entsteht somit ein vom geomagnetischen Brei-
tengrad scharfer unterer Abbruch des Energie-Spektrums. Die absolute Hohe des messbaren
Flusses ist zudem bis etwa 10 GeV/ Nukleon von der Amplitude des solaren Windes abhéngig
(solare Modulation).

Die obere Grenze entsteht aufgrund teilchenphysikalischer Uberlegungen. Photonen der
sehr dichten thermischen 2.7 K-Mikrowellenhintergrundstrahlung [Pen65] haben bei diesen
hohen Teilchenimpulsen im Schwerpunktsystem geniigend Energie, um einen Kern der Kos-
mischen Strahlung anzuregen. Der Prozess

n +nt

p 4y — N*(1236) < (1.2)

p+7ro

sorgt hier fiir einen sehr effizienten Energieverlust der Kosmischen Strahlung oberhalb
einer Proton-Energie von 3 - 10! eV und damit fiir eine drastische Verkiirzung der mittleren
freien Weglénge hochenergetischer Kerne. 1966 sagten Greisen [Gre66] sowie unabhéngig da-
von Zatsepin und Kuzmin [Zat66] ein natiirliches Ende des Spektrums der Kosmischen Strah-
lung, den sogenannten Greisen-Zatsepin-Kuzmin-Abbruch (GZK-Abbruch), voraus. Nach de-
taillierten Studien [Sok89] sollte dieser scharfe Abbruch bei etwa 30 EeV stattfinden, falls sich
mogliche Quellen dieser Strahlung in etwa 150 Mpc! Entfernung befinden. Fiir 50 Mpc bzw.
10 Mpc verschiebt er sich nach 50 EeV bzw. nach 70 EeV. Bisher ist diese Abbruch nicht
beobachtet worden. Es wurden sogar etwa 20 Ereignisse jenseits 102° eV Teilchenenergie ent-
deckt (siehe unter anderem [Tak99]), wodurch viele theoretische Uberlegungen iiber mogliche
neue physikalische Phdnomene angeregt wurden.

Aufgrund des galaktischen (und extragalaktischen) Magnetfeldes werden geladene Teil-
chen abgelenkt und verlieren im Allgemeinen ihre Richtungsinformation, so daf} ein isotroper
FluBl kosmischer Strahlung vorliegt. Diese Isotropie geht erst bei sehr hohen Teilchenimpulsen
verloren, die dann Aussagen iiber die Quellerichtung erméglichen.

11 pc = 3.26 Lichtjahre = 3.086 - 10'® m
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1.2 ~-Astronomie

Da die Richtungsinformation der geladenen Kosmische Strahlung verloren ging, kann im All-
gemeinen direkt keine Aussage iiber den Ort ihrer Entstehung gemacht werden. Die einzigen
verfiigbaren MeBgrofien sind der Verlauf des Energie-Spektrums einzelner Komponenten der
geladenen Strahlung. Es existieren jedoch auch ungeladene Komponenten, wie Photonen und
Neutrinos, welche moglicherweise in den gleichen Quellen erzeugt wurden. Mit Hilfe eines
Modells, das die Erzeugung aller Komponenten sinnvoll wiedergibt, und entsprechender ex-
perimenteller Tests, die insbesondere die ungeladenen Komponenten beinhalten, kann ein
indirekter Zugang zur Entstehung der komischen Strahlung geschaffen werden. Da Detekto-
ren zur Erfassung hochenergetischer GeV-bis-TeV-Neutrinos bisher wahrscheinlich noch nicht
genug Sensitivitdt besitzen, um theoretisch vorhergesagte v-Fliisse zu vermessen, bleibt die
Suche nach GeV-bis-TeV-Photonen mit den im Betrieb befindlichen «-Detektoren. Dies sind
zur Zeit im wesentlichen Cherenkov-Teleskope, da sie aufgrund ihres Detektionsprinzips grofie
Sammelflsichen und damit hohe Sensitivitit fiir die sehr kleinen y-Fliisse (= 107! ecm™2 7!
oberhalb 1 TeV) zu Verfiigung stellen.

1.2.1 Quellen kosmischer y-Strahlung

Abbildung 1.3 zeigt die Koordinaten von y-Quellen, welche mit dem Satelliten-gestiitzten FEx-
periment EGRET? [Tho93] an Bord des Compton-Gamma-Ray-Observatory (CGRO) nach-
gewiesen wurden. Der Energiebereich, fiir den das Instrument sensitiv war, liegt zwischen
100 MeV und einigen GeV. Von den 271 detektierten Quellen sind bislang 170 unidendifi-
ziert, was zum Teil auf das schlechte Auflésungsvermogen des Experimentes von einigen Grad
(fiir schwache Quellen) zuriickzufiihren ist. Die meisten identifizierten Quellen lielen sich als
Aktive Galaktiche Kerne (AGN?) klassifizieren.

Interessanterweise konnten erdgebundene Experimente, die mehr Nachweisfliche aber
auch eine hohere Energieschwelle von bisher mindestens 300 GeV besitzen, nur noch etwa
13 y-Quellen nachweisen. Dies weist auf einen Abbruch der Energiespektren hin. Leider exi-
stiert zur Zeit kein Experiment, das im dazwischenliegenden Energieintervall Beobachtungen
durchfiihren kann. Die Liicke wird erst in den nichsten Jahren durch MAGIC?* [Lor99] und
GLAST® [Wo095] geschlossen.

Tabelle 1.1 gibt einen Uberblick der bisher nachgewiesenen Objekte oberhalb 300 GeV.
Dabei handelt es sich je zur Hélfte um galaktische und extragalaktische Quellen. Die galak-
tischen Quellen sind simtlich den Uberresten von Supernovae (SNRS) bzw. den iibriggeblie-
benen Pulsar oder einer Kombination von Beiden (Plerion) zugeordnet.

Supernova-Uberreste

Wie bereits angedeutet, werden Supernova-Uberreste als die Quellen der Kosmischen Strah-
lung bis zu Teilchenenergien angesehen, die mindestens bis zum Knie der Energieskala reichen

2Energetic Gamma Ray Experiment Telescope

3engl.: Active Galactic Nuclei

4Major Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov detector
SGamma-Ray Large Area Space Telescope

Sengl.: SuperNova Remnant
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Third EGRET Catalog
E> 100 MeV

-4p

& Active Galactic Nuclei m Pulsars
@ Unidentificd EGRET Sources LMC
@ Salar Flare

Abbildung 1.3: 7-Quellen des 3. EGRET-Katalogs. Dargestellt sind die galaktischen
Koordinaten von mit dem EGRET-Experiment nachgewiesenen Quellen mit E, > 100 MeV.
In dieser Aitoff-Projektion liegt die galaktische Scheibe am Aquator und das galaktische
Zentrum auf dem Null-Léngengrad. (Abbildung aus [Har99]).

[Bie93]. Zur Erzeugung der KS bedient man sich des Modells der stochastischen Beschleu-
nigung von geladenen Teilchen an Schockfronten (siehe z.B. [Dru94]). Die Schockfronten
entstehen dabei durch das Auftreffen der bei der Sternexplosion ausgestofienen Plasmahiille
auf das (ruhende) interstellare Medium (ISM).

Die Beschleunigung an Magnetfeldern, die in bewegten Plasmen eingefroren sind, wur-
de schon 1949 von Enrico Fermi vorgeschlagen [Fer49|. Im effektiven ProzeB der Fermi-
Beschleuinigung 1. Ordnung (siehe z.B. [Bel78]) wird ein Plasma in einer StoBwelle kom-
primiert. Bei jedem Uberschreiten der StoBfront erlangt das Teilchen einen relativen Energie-
gewinn AE/E o vgif¢/VTeilchen- Hierbei ist vg; s ¢ die Differenzgeschwindigkeit der Materie vor
und nach dem Stofl und vrejichen die Teilchengeschwindigkeit. Durch die Fluktuationen des
magnetischen Feldes wird das Teilchen hiufig {iber die Stoffront hin- und hergestreut, bevor
es mit der komprimierten Plasmastromung schliellich wegtransportiert wird. Durch eine ein-
fache Uberlegung [Lon94] it sich auBerdem zeigen, daf das resultierende Energiespektrum
der Teilchen einem Potenzgesetz folgen mufl. Die reine Wechselwirkung mit dem ISM reicht
nach [Bie93] nur bis Teilchenenergien von etwa 10 TeV. Hohere Energien sollen die Explosion
massereicher Sterne in den vor der Supernova abgegeben eigenen Wind erméglichen.

Ein Test dieser Vorstellung ist zur Zeit nur durch den Nachweis von ~-Strahlung aus Rich-
tung von SNR moglich. Die «-Strahlung entsteht dabei durch inelastische Wechselwirkungen
der Ionen der Kosmischen Strahlung mit den Kernen des ISM:

radioaktive Sekunddarteilchen = ~ — Linien
Ion + ISM = { ¥ = 2y (1.3)

7t = et = Bremsstrahlung
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Name Typ Nachweis EGRET
galaktische Quellen
Krebs-Nebel Plerion [Wee89] [Vac91] v
PSR1706-44 Pulsar (+ SN-Uberrest) | [Kif95] [Cha97] vV
Vela Plerion [Yos97] Vv
SN 1006 SN-Uberrest [Tan98|
RXJ1713.7-3946 SN-Uberrest [Mur99]
Cassiopeia A SN-Uberrest [Aha01]
extragalaktische Quellen
Markarian 421 AGN [Pun92] Vv
Markarian 501 AGN [Qui96]
1ES2344+514 AGN [Catos]
PKS2155-304 AGN [Cha99] V
1ES1959+650 AGN [Nis99] V
3C66A AGN [Nes98] Vv
1ES1426+428 AGN [Bojo1]

Tabelle 1.1: Nachgewiesene TeV-v-Quellen. Diese Liste tabelliert die am deutlichsten
nachgewiesenen Quellen, welche eine Signifikanz S > 50 und meist auch eine Bestétigung
durch ein anderes Experiment aufweisen. Einen Uberblick auch anderer zur Zeit diskutier-
ter Quellen gibt [Wee99]. Die Spalte EGRET zeigt an, ob die Quelle auch vom EGRET-

Experiment nachgewiesen wurde.

Diese Prozesse konnen aber auch im diffusen interstellaren Medium auftreten, so dafl der
punktformige Supernova-Uberrest vom galaktischen Hintergrund isoliert werden muf3.

Allerdings kann y-Strahlung nicht nur durch Wechselwirkungen von Atomkernen der Kos-
mischen Strahlung mit dem ISM sondern auch von priméren oder sekundéren Elektronen oder
Positronen erzeugt werden:

ISM = Bremsstrahlung
+ Sternenlicht, 2.7TK — Hintergrund = Inverse Compton — v — Quanten
Magnetfeld = Synchrotron — und Cyclotron — Strahlung
+ et = Inverse Compton — v — Quanten (SSC)

(1.4)

Es ist daher auch denkbar, dafl die detektierten v-Quanten nicht direkt mit der Kosmi-
schen Strahlung zusammenh#ngen. Existiert zum Beispiel ein rotierender Neutronenstern
(Pulsar), der die Supernova-Explosion iiberstanden hat, so kann dieser die ausgestofiene
Plasmabhiille mit relativistischen Elektronen speisen. Uber den Synchrotron-Selbst-Compton-
Prozefl (SSC), werden in diesem auch Plerion genannten Objekt schliefllich -Quanten er-
zeugt. Daher ist es notwendig, den betrachteten SN-Uberrest auch in anderen Wellenléingen-
bereichen zu studieren, um z.B. den reinen SSC-Prozefl ausschlieflen zu kénnen.
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Aktive Galaktische Kerne

Eine weitere Quelle von TeV-y-Strahlung sind sogenannte Aktive Galaktische Kerne (AGN)
bzw. ihre Unterklasse Blazare” (zur Klassifizierung von AGN siehe z.B. [B6t97]). Abbildung
1.4 zeigt als Beispiel einer AGN die Galaxie NGC 426.

Ground-based Ophcal!Radio HET ImageofaGas and Dust Disk
o e e e e e .

Abbildung 1.4: Aufnahme der Aktiven Galaxie NGC 426. Links: Zusammengesetzte
Aufnahme erdgebundener Radio- und optischer Teleskope. Es sind deutlich zwei entgegen-
gesetzte Plasma-Ausfliisse (Jets) zu erkennen, die sich vom Zentrum der Galaxie entfernen.
Rechts: Diese Aufnahme des Hubble-Space-Telescopes (HST) zeigt den inneren Bereich der
Galaxie. Neben einem Gas- und Staub-Torus ist noch ein zentraler und kleinerer heller Be-
reich zu sehen. Hier vermutet man ein schwarzes Loch, das von einer Akkretionsscheibe (hell)
umgeben ist. Dieser Bereich soll die Quelle der Jets sein.

Nach einem vereinheitlichen Schema (siehe z.B. [Urr95]) kénnen alle AGN als verschiede-
ne Ansichten eines physikalischen Phénomen gedeutet werden. Hiernach besteht die Aktive
Galaxie im Kern aus einem Schwarzen Loch mit etwa 10° bis 109 Sonnenmassen, welches
die umgebende Materie anzieht. Wegen der Drehimpulserhaltung bildet die Materie in der
Aquatorialebene des Schwarzen Lochs eine Akkretionsscheibe. Aufgrund von innerer Rei-
bung, welche die Materie aufheizt, und den damit verbundenen Verlust an Rotationsenergie
néhert sich die Materie dem Schwarzen Loch immer mehr. Ein nicht vollsténdig verstandener
Mechanismus (fiir Ansétze siehe z.B. [Ouy97]) beschleunigt die Materie noch vor Erreichen
des Ereignishorizonts auf relativistische Energien und wird in einem eng kollimierten Strahl
(Jet) entlang der Rotationsachse vom Schwarzen Loch weggestofien.

Wichtigster Parameter zur Klassifizierung ist hierbei der Beobachtungswinkel relativ zur
Achse der Plasma-Ausfliisse. Schaut man senkrecht zur Jetachse, so sieht man eine Radiogala-
xie, mit ihren gigantischen Radio-Keulen weit auflerhalb der eigentlichen Galaxie. Schaut man
genau in den Plasma-Ausflufl entlang der Jetachse, so detektiert man sehr variable Strahlung
direkt aus dem Zentrum der Galaxie. Die Polarisation im optischen Bereich weiflt zudem auf
Synchrotron-Strahlung hin. Aus Richtung dieser Blazare hat man TeV-y-Strahlung nachge-
wiesen.

"Kunstwort aus Bl Lac und Quasar
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Uber welchen Erzeugungsmechanismus die y-Quanten im Jet hauptsichlich produziert
werden, ist noch nicht entschieden. Zum einen gibt es die leptonischen Modelle, nach denen
der Hauptanteil dieser Strahlung von einer relativistischen Elektronen-Population herriihrt,
die im Magnetfeld des Plasmas Synnchrotron-Strahlung produzieren und meist iiber den SSC-
ProzeB hochenergetische Photonen erzeugen (z.B. [Mar85]). Die andere Erklarungsweise sind
die hadronischen Modelle (z.B. [Man93]). Hier geht man davon aus, dafl normale Materie
bzw. Atomkerne in einem Schock im Jet nachbeschleunigt wird und iiber die Wechselwirkung
mit Synchrotron-Photonen neutrale Pionen produziert werden, die schliefilich in Photonen
zerfallen und natiirlich auch eine zusétzliche elektromagnetische Kaskade auslésen. Abbildung
1.5 zeigt ein Schema beider Erkldrungsansétze.

Synchrutrﬁ
photon =l

o

| Ambient b Proton-induced
photon or cascade

synchrotron

Photn:p e x{e 3
~Shock
~ Inverse-Compton

Black :
seattering

hole

Abbildung 1.5: Schema zweier méglicher Erzeugungsmechanismen von vy-Quanten
in AGN. Diese Abbildung ist [Buc98] entnommen. Sie stellt auf kiinstlerische Art die zwei
diskutierten (leptonisch, hadronisch) dominanten Erzeugungsmechanismen der beobachteten
hochenergetischen ~-Strahlung dar.

In den hadronischen Modellen ist es typischerweise einfacher hohe ~-Energien zu erzeu-
gen, wohingegen die leptonischen Modelle weniger Schwierigkeiten haben, hohe Intensitéts-
Variabilitdten wiederzugeben [Buc98]. Wéhrend im SSC-Prozefl eine fast gleichzeitige Pro-
duktion von z.B. harter keV-Sychrotronstrahlung und TeV-inverse-Compton-Quanten erwar-
tet wird, kann es aufgrund der von hohen Energien herunterkaskadierenden hadroninduzier-
ten Strahlung zu kleineren Zeitunterschieden bei hoher Quell-Variabilitdt geben. Ein direkter
Nachweis von Neutrinos aus Richtung einer AGN wiirde auf Aktivitit hadronischer Materie
im Jet hindeuten. Durch eine solche Beobachtung kénnte auch geklért werden, ob AGN zur
Produktion sehr hochenergetischer Kosmischer Strahlung (extragalaktischer Anteil) beitra-
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gen. Diese kdnnte dann sowohl direkt im Jet oder in den grofien Radio-Keulen am Ende der
Jets produziert werden.

Abbildung 1.6 zeigt die TeV-y-Lichtkurve des Blazars Mkn 501, der etwa 450 Millionen
Lichtjahre (Rotverschiebung z = 0.034) von der Erde entfernt ist und von dem im Jahr 1997
ein extrem hoher 7-Fluf detektiert wurde (siehe z.B. [Aha99]). Neben des TeV-Flusses sind
auch Daten aus dem weichen (Eppoton = 5.2 keV) und dem harten (Eppoton, = 200 keV) Ront-
genbereich, sowie optische und Radiodetektionen eingetragen. Es ist eine deutliche Abnahme
der Variabilitdt nach kleineren Photon-Energien festzustellen.
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Abbildung 1.6: Die Lichtkurve der Aktiven Galaxie Mkn 501 im Jahr 1997 bei
verschiedenen Wellenléingen. Die angegeben Fliisse sind wochentlich gemittelte Werte,
da sonst keine gleichzeitigen Datenpunkte angegeben werden konnte. Es ist klar zu erkennen,
daB die TeV-Strahlung die grofite Variabilitét zeigt (Abbildung aus [Pet00]).
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Um die verschiedenen Erzeugungsmechanismen fiir y-Strahlung von AGN zu testen, wurde
innerhalb dieser Arbeit (sieche auch [Aha99] und [Pet00]) versucht, iiber eine Korrelations-
funktion mégliche Zeitunterschiede zwischen téglichen Mkn 501-Fliissen bei 5.2 keV (gemes-
sen vom All-Sky-Monitor (ASM) des RXTES-Satelliten [Bra93]) und TeV-Daten (gemessen
mit dem Cherenkov-Teleskop CT1 der HEGRA-Kollaboration) zu detektieren. Abbildung 1.7
zeigt die Ergebnisse. Die maximale Korrelation von r = 0.611, die bei 125 unabhéngigen Wer-
tepaaren einer Signifikanz von etwa 8.560 entspricht [Gre78], wurde bei 0 Tagen Verschiebung
erreicht. Somit kann innerhalb dieser Analyse der mogliche Zeitunterschied auf weniger als
24 h begrenzt werden.
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Abbildung 1.7: Korrelationsanalyse zwischen weicher Rontgen- und TeV-+-
Strahlung aus Richtung von Mkn 501 im Jahr 1997. Links: Korrelation zwischen
RXTE/ASM (weicher Rontgenbereich) und HEGRA CT1-Daten (TeV-Bereich). Die verwen-
deten Daten sind in dieser Darstellung tégliche Mittelwerte. Rechts: Korrelationsfunktion:
Korrelationskoeffizient r als Funktion der Zeitverschiebung der Rontgen- relativ zur TeV-
Strahlung. Das Maximum r = 0.611 + 0.057 liegt bei 0 Tagen Verschiebung und entspricht
bei maximaler Anzahl unabhéngiger Datenpunkte (125 Wertepaare) einer Signifikanz von
S = 8.560 [Aha99].

Innerhalb des SSC-Modells sollte sich eine bessere Korrelation zwischen dem harten Ront-
genbereich und ~-Strahlung ergeben. Eine genaue Korrelationsanalyse ist aber wegen der zur
Verfiigung stehenden nur wochentlichen FluB-Mitteln der BATSE?-Daten schlecht moglich.
Daher wurde in [Pet00] direkt ein SSC-Modell aus [B6t97] an die Lichtkurven in Abbildung
1.6 angepafit. Wie erwartet werden hier die Fluf-Variationen durch Variationen der injezier-
ten Elektron-FluB-Dichte und ihres Spektrums erkldrt. Neuere Multiwellenldngen (MWL)-
Studien werden {iiber zeitlich-koordinierten Einsatz von Rontgen-Satelliten und erdgebunde-
nen TeV-Detektoren verbessert. Beispiele hierfiir sind detailliertere MWL-Analysen von Mkn
501 [Sam00] oder der noch variableren aktiven Galaxie Mkn 421 [Kra0O1].

1.2.2 Propagation kosmischer y7-Quanten: Test der infraroten Hintergrund-
strahlung

Die Messung von TeV-Photonen extragalaktischer Quellen hat neben der Suche der Quellen
der Kosmischen Strahlung und des Verstédndnisses der Erzeugungsmechanismen einen weite-

8Rossi Xray Timing Explorer
“Burst And Transient Source Experiment (an Bord des CGRO)
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ren wichtigen Forschungsschwerpunkt. Da der Raum, durch den die Photonen propagieren,
kein reines physikalisches Vakuum darstellt, sondern mit kleinen Mengen von Materie und
Photonen gefiillt ist, konnen TeV-y-Quanten auf ihren Weg von der Quelle zur Erde ab-
sorbiert werden. Insbesondere die Absorption an der diffusen extragalaktischen (infraroten)
Hintergrundstrahlung (DEBRA!) iiber die Erzeugung von Elektron-Positron-Paaren

v+ v — et + e (1.5)

spielt fiir TeV-Photonen eine entscheidende Rolle (siehe [Ste92]. Der Wirkungsquerschnitt
dieser Reaktion ist (siche [Hei60]):

1
o(E, €) = ?’% (1— 5% [25 (3B -2)+ 3-4Y In (lirg)] em? (1.6)
mit 8 = [1 - (m.c?)?/(Ee)]'/2, der Elektronmasse m,., dem Thomson-Wirkungsquerschnitt
or = 6.65 - 1072° c¢cm?, der Energie E des TeV-Photons und der Energie ¢ des weichen

Hintergrundphotons. Der Paar-Erzeugungs-Wirkungsquerschnitt wird maximal, wenn

2 (me c?)? 1 TeV
~ ——— = 0.5 \% 1.7
e n 2 (F5) ¢ (1.7
gilt'!. Die Wellenléinge des weichen Hintergrundphotons ist daher durch
. (E) = 248 ( £ ) (1.8)
Hintergrund = 4. 1 TeV um .
gegeben.

Da dieser Prozefl sowie die Propagation eines TeV-Photons durch den extragalaktischen
Hintergrund mit der Dichte n(e) eine optische Tiefe 7., (E, d) bzw. eine mittlere freie Weglidnge
A(E) induziert, kann die TeV-Strahlung einer Quelle der Entfernung d bei einer bestimmten
Energie vollstandig absorbiert werden (7, = 1). Ist der Flufl am Ort der Quelle Fy(E, d), so
wiirde auf der Erde der Flufl

F(E,d) = Fo(E.d) - expl—7yy(E.d) (1.9)

detektiert. Die optische Tiefe 7., (E, d) ist natiirlich bestimmt durch die mittlere DEBRA-
Dichte n(e) bzw. n(Agintergrund)- Da man z.B. den diffusen 2.7 K-Mikrowellenhintergrund
(MBR!?) und seine extrem hohe Dichte kennt, ist sofort klar, das ankommende TeV-Photonen
oberhalb von 100 TeV nicht mehr extragalaktischen Ursprungs sein kénnen. PeV-Photonen
konnen noch nicht einmal mehr die gesamte Milchstrafie durchqueren. Abbildung 1.8 gibt
einen Uberblick der mittleren freien Wegléingen A fiir verschiedene Photonenergien E.

Besitzt man andererseits ein genau vermessenes TeV-Spektrum, so kann man hieraus
eine obere Grenze der DEBRA-Dichte erzielen'. Dies ist von grofem Interesse, da direkte

0engl.: Diffuse Extragalactic Background RAdiation

"Tm allgemeinen Fall muB noch der Winkel © zwischen den Photonen und die Rotverschiebung z der
ausgesendeten TeV-Photonen beachtet werden: ¢ = #gfﬁw
2engl.: Microwave Background Radiation
13Finen Wert fiir den extragalaktischen Hintergrund kann man prinzipiell nur durch Beobachtung vieler ex-
tragalaktischer Quellen in verschiedenen Entfernungen angeben. Detektiert man beispielsweise einen Abbruch

im gemessenen Energiespektrum, so kann dieser auch durch intrinsische Aborptionseffekte zustande kommen.
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Abbildung 1.8: Mittlere freie
Weglinge  fiir Paar-Produktion
als Funktion der Photonenergie.
Es sind keine kosmologischen Effekte
eingerechnet (Rotverschiebung z = 0).
Die Kurven a, b und c¢ stehen fiir ver-
schiedene Modelle des extragalaktischen
infraroten und optischen Hintegrundes
und 1, 2, 3 fiir verschiedene Radio-
Hintegrundsabschétzungen. Die Dreiecke
sind untere Grenzen fiir die Annah-
me, dafl der gesamte Radiohintergrund
extragalaktischen Ursprungs ist. Die

: dickgepunktetet Linie gibt die mittlere
or o oo T Tom 10w 0w o 10w 10% 1o 108 10w freie  Wegldnge der Protonen wieder

@ (Abbildung aus [Cop97]).
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Messungen des extragalaktischen infraroten Hintergrundes aufgrund der hohen Strahlung
der Milchstrafle, dem Zodiakallicht und der eigenen instrumentellen Storstrahlung sehr von
Modellen der einzelnen Komponenten abhéngen und daher mit groen systematischen Fehlern
behaftet sind. Somit sind bisher fast nur obere Grenzen aus direkten Messungen bekannt.

Im Jahre 1997 hatte die Aktive Galaxie Mkn 501 (Rotverschiebung z = 0.034) eine der-
art hohe Fluflaktivitéit, dafl es moglich war, genug TeV-Photonen zu detektieren, um ein
Energiespektrum bis weit iiber 10 TeV zu rekonstruieren. Das vom CT-System der HEGRA-
Kollaboration sehr genau vermessene Spektrum ist in Abbildung 1.9 zu sehen. Die Anpassung
eines Potenzgesetzes, das zusédtzlich mit einem exponentiellen Abfall gefaltet ist, konnte die
Daten am besten Beschreiben. Verschiedene Autoren (z.B. [Kon99], [Kra00]) leiteten hieraus
mit unterschiedlichen Verfahren eine obere Flufigrenze des extragalaktischen infraroten Hin-
tergrundes ab, die etwa eine Groflenordnung niedriger als die der direkten Messungen im
Bereich von 6 bis 80 pum liegt [Hau98].

E 1997 Mkn 501
=100 & HEGRA CT SYSTEM
& E Abbildung 1.9: Das vom HEGRA-CT-
& o L System im Jahre 1997 zeitgemittel-
9 te Energiespektrum von Mkn 501.
m . Die angepafte Funktion ergibt einen ex-
z ! 3 ponentiellen Abfall im Spektrum ab etwa
C 6.2 TeV. Dies konnte als die Absorption
ol ¢ von ~-Photonen durch den extragalakti-
. schen Infrarot-Hintergrund gedeutet wer-
oo1 g ONeES R B den (Abbildung aus [Aha99]).
E 108107 (E/TeV) ™" exp(-E/6.2 TeV) cm™*s™ Tev T
i T
11 III 1 1 1 11 III 1 1
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Eine weitere indirekte Messung beruht auf die in diesem Jahr nachgewiesene Aktive Ga-
laxie 1ES1426+428 [Boj01]. Die mit einer Rotverschiebung von z = 0.129 etwa viermal weiter
als Mkn 501 entfernte Quelle (= 600 Mpc) konnte bis zu Photon-Energien von einigen TeV si-
gnifikant nachgewiesen werden. Dieses Ergebnis deutet wiederum eine sehr grofie mittlere freie
Weglidnge und daher eine geringe Dichte der extragalaktischen Infrarot-Hintergrundstrahlung
an (siehe z.B Abbildung 1.8).

Trotz der oben genannten Schwierigkeiten der direkten Messungen wurden im Jahr 2000
Ergebnisse von DIRBE!* an Bord des COBE!®-Satelliten publiziert [Fin00]. Bei 60 ym wird
ein gemessener Strahlungsiiberschufl v F,, = (28.1 4 1.8%%* 4 75¥s) nW m~2 sr~! (entspricht
€2 n(e) = 7-1073 eV cm™3) als Signal interpretiert. Diese Dichte ist um eine Gréfienordnung
oberhalb der Grenzen, die aus TeV-Spektren abgeleitet wurden (vergleiche z.B. mit [Aha99]).

Wendet man dieses Ergebnis nun umgekehrt auf die gemessenen TeV-Spektren an, um
das eigentliche Quellspektrum zu erhalten, so kommt man zu erstaunlichen Konsequenzen.
Da die optische Tiefe bei einem derart hohen Hintergrund fiir 20 TeV-Photonen bei etwa
7 = 10 liegt, wiirde der Quell-Flul um einen Faktor e ~ 4.5 - 1075 abgeschwiicht. Um
das gemessene TeV-Spektrum zu reproduzieren, miifite die Quelle (Mkn 501) daher ein sehr
hartes (flaches) Energiespektrum produzieren. Dies ist im Rahmen der gingigen Modelle
nicht plausibel zu erklaren.

Um diesen Widerspruch aufzulésen, gibt es verschiedene Erklarungsanséitze. Die Einfach-
sten gehen davon aus, dal das TeV-Spektrum oder das Signal des extragalaktischen Hinter-
grundes systematisch falsch gemessen wurde. Ein anderer Vorschlag [Har99a| geht davon aus,
daB in der Quelle durch Wechselwirkungen eines Elektron-Positron-Plasmas mit einem Mo-
lekiilmaser mehrere Photonen erzeugt werden, die eine einzige Phasenraumzelle belegen. Die-
se gleichzeitig am Rand der Atmosphéire ankommenden Bose-Einstein-Kondensate tduschen
dann einen Schauer vor, der einem einzelnen Photon mit hoherer Energie entspricht. Re-
konstruierte 20 TeV-Photonen kéonnten dann in Wahrheit ein Bose-Einstein-Kondensat aus
Photonen niedrigerer Energie sein, welche eine niedrigere DEBRA-Dichte durchlaufen miissen
und daher weniger Absorption erleiden. Da jedoch die Position der Maxima der durch meh-
rere einzelne niederenergetische Photonen im Mittel hoher in der Atmosphiére liegen miissen
als die eines einzelnen hochenergetischen Photons, konnte durch die zusédtzliche Rekonstruk-
tion dieser Hohe mit Hilfe des CT-Systems der HEGRA-Kollaboration weitestgehend ausge-
schlossen werden, das der Grofiteil von TeV-Schauern aus Bose-Einstein-Kondensaten besteht
([Aha00Oa], [Hor00]). Ein weiterer Ansatz geht davon aus, dafl eine mogliche Verletzung der
Lorentzinvarianz, z.B. durch Effekte der Quantengravitation, die Schwellenenergie € fiir das
Einsetzen von Elektron-Positron-Paarerzeugung verschiebt und die mittlere freie Wegliange
vergrofert ([Fin00], [Pro00]).

1.3 Luftschauer

1.3.1 Grundlagen

Trifft ein Teilchen der Kosmischen Strahlung auf die Molekiile der Erdatmosphére, so treten
in der Regel Wechselwirkungen ein, bei denen im Falle geniigender Primérteilchen-Energie

1Diffuse InfraRed Background Explorer
15COsmic Mircrowave Background Explorer
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meist eine Fiille neuer Sekundérteilchen erzeugt werden. Die Atmosphire ist daher, aufler
fiir zwei schmale Frequenz-Bereiche von Photonen (sichtbares Licht und Radiowellen), nicht
transparent fiir extraterrestrischen Teilcheneinfall.

Man unterscheidet streng zwischen elektromagnetischen und hadronischen Luftschauer.
Elektromagnetische Schauer sind meist durch Elektronen, Positronen oder Photonen induziert
und im wesentlichen durch Prozesse der Bremsstrahlung und Elektron-Positron-Paar-Bildung
bestimmt. Hierdurch wechselt sich die Produktion von Elektronen/Positronen und Photonen
ab und die Primérteilchenenergie verbleibt in einer elektromagnetischen Kaskade.

Aufgrund ihres hadronischen Ursprungs ist die Entwicklung von Luftschauern, die durch
Protonen oder schwereren Kernen der Kosmischen Strahlungs ausgelost werden, wesentlich
komplexer. Neben den elektromagnetischen Wechselwirkungen dominieren hier starke und
schwache Prozesse. Trifft zum Beispiel ein Proton mit einer Energie von 1 TeV auf die Atmo-
sphiire, so hat es im Mittel eine freie Weglinge von \; =~ 86 g/cm? [Gai90]. Da die mittlere
freie Weglénge deutlich grofler ist als in einem elektromagnetischen Schauer, dringen Proto-
nen wesentlich tiefer in die Atmosphére ein'®. Die typische Inelastizitit eines solchen Stofes
liegt bei etwa 0.5, d.h ein Primérteilchen verliert im Mittel bei jeder Reaktion die Hélfte seiner
Energie. Diese steht dann fiir die Erzeugung von Mesonen - vorwiegend geladene und neutrale
Pionen - zur Verfiigung. Niederenergetische geladene Pionen zerfallen nach einer mittleren
Lebensdauer 7 = 2.6 - 1078 s [PDG00] mit 99.99 % Wahrscheinlichkeit in den Zerfallskanal

™ >ty , T = ou +, (1.10)
Bei hoheren Pion-Energien ist eine erneute Wechselwirkung mit einem Kern wahrschein-
licher:

T+N - 7’4y (1.11)

Die hauptséchlich durch Pion-Zerfall (und in geringeren Mafle durch Kaon-Zerfall) er-
zeugten Muonen konnen trotz einer Lebensdauer von nur 7 = 2.2 - 107% s [PDG00] wegen
der Zeitdilation die Erde erreichen oder aber iiber den Prozef3

pt = et A e o opT = e U+ (1.12)

in Leptonen zerfallen.
Neutrale Pionen zerfallen aufgrund ihrer sehr kurzen Lebensdauer von nur 7 = 8.4 - 10717 s
[PDGOO0] mit einem Verzweigungsverhéltnis von etwa 99 % iiber

0 = v+ (1.13)

in Photonen.

Die in den Muon-Zerfillen entstandenen Elektronen und Positronen sowie die im Zer-
fall des neutralen Pions produzierten Photonen kénnen schliefflich iiber Paarerzeugungs- und
Bremsstrahlungsprozesse eine elektromagnetische Sub-Kaskade erzeugen. Allgemein haben
hadronische Schauer also drei verschiedene Komponenten, die am Erdboden noch nachgewie-
sen werden konnen. Abbildung 1.10 stellt die hadronische, die muonische und die elektroma-
gnetische Komponente schematisch dar.

'6Zum Vergleich: Die gesamte Atmosphire hat nur eine vertikale Tiefe von =~ 1035 g/cm? oder 12 ;.
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Abbildung 1.10: Darstellung der Kompo-
nenten eines hadronischen Luftschauers.
(Abbildung aus [All84])

ELECTRON- HADRON MUON
PHOTON =~ COMPONENT COMPONENT
COMPONENT

1.3.2 Analytische Behandlung elektromagnetischer Schauer

Zwischen den kosmischen Primér- und Sekundérteilchen und den Atomen der Erdatmosphére
findet eine Vielzahl von Wechselwirkungen statt, welche aufgrund ihres quantenmechanischen
Ursprungs statistischer Natur sind. Dieser hochst komplexe Vorgang kann nur in vereinfachter
Form analytisch behandelt werden.

Modell zur Schauerentwicklung

Fin analytisches Modell der Entwicklung elektromagnetischer Schauer wurde schon 1944 von
Heitler [Hei44] vorgestellt. Trotz seiner sehr vereinfachten Sichtweise, liefert es wichtige Ei-
genschaften von Teilchenschauern.

Innerhalb dieses Modells arbeitet man mit der Startenergie des Primérteilchens Eg, ei-
ner festen, energieunabhingigen Wechselwirkungsldnge Xy und der momentanen atmosphéri-
schen Tiefe T. In jeder Wechselwirkung des Projektils mit den Molekiilen der Atmosphére
entkommen zwei Teilchen. Seine Energie wird paritétisch auf diese Teilchen aufgeteilt (siehe
Abbildung 1.11). Ionisationsverluste werden hierbei vernachléssigt. Nach t = T /Xy Wechsel-
wirkungen erhélt man somit N(t) = 2! Sekundérteilchen. Die Energie jedes dieser Teilchen
ist E(t) = Eg - 27%. Falls nun die Teilchen die sogenannte kritische Energie E¢ erreichen,
welche nicht mehr ausreicht, um in Wechselwirkungen neue Teilchen zu produzieren, ist das
Schauermaximum erreicht. In Luft betrégt die kritische Energie Ec = 84.2 MeV [Coc61]. Da-
nach verlieren die Teilchen nur noch Energie durch Ionisationsverluste und werden schliellich
durch die Atmosphire absorbiert. Thre Energie am Schauermaximum ist E(ty.) = Ec =
Eq - 27 tmaez Daraus folgt:
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Energie
Einfallendes Photon y
Eo
Rand der Atmosphére
1
|
|
Eo/2 Lot=X, Abbildung 1.11: Einfaches Modell einer
|
| elektromagnetischen Kaskade.
|
v
Eo/4

Ey
T ln o
tmax (EO) = ;zz = 1<n 20) (114)

Die Tiefe des Schauermaximums wéchst daher logaritmisch mit der Energie des Primérteil-
chens. Ausserdem gilt:

Ey

N(tmaz) = 2tmar — Nimaz(Eo) = —
(tma) (Bo) = 52

(1.15)

Die Teilchenzahl wéchst also exponentiell mit der Schauertiefe und ist im Schauermaxi-
mum proportional zur Primérteilchenenergie.

R&umliche Entwicklung elektromagnetischer Schauer

Eine komplexere analytische Beschreibung der longitudinalen Entwicklung wird in [Gre56]
gegeben (siehe auch [Gai90]). Durch l6sen von Kaskadengleichungen gelangt man zu folgenden
Ausdruck fiir die Elektronenzahl:

Ne(t,Ep) = ———= - exp(t[1 — 1.5 Ins]) (1.16)

mit
3t
— _ (1.17)
t+2In(£)

Der Parameter s wird Schaueralter genannt. Er entwickelt sich von s < 1 (Zunahme
der Sekundérteilchen) iiber s = 1 (Schauermaximum) zu s > 1 (Abnahme der Teilchenzahl;
Schauer stirbt aus). In Abbildung 1.12 ist das Ergebnis dieser Beschreibung fiir verschiedene
Schauerenergien aufgetragen.
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100 Tev

Abbildung 1.12: Longitudinale Entwicklung
eines elektromagnetischen Schauers. Auf-
getragen ist die Anzahl der Elektronen gegen
die atmosphérische Tiefe in Einheiten der Strah-
lungslédnge Xq fiir verschiedene Primérteilchen-
Energien. Zusétzlich ist die energieabhingige
Position des Schauermaximums dargestellt (ge-
strichelte Linie).

Teilchenzahl N,

0 5 10 15 20 25 30
atm. Tiefe [X,]

Fiir s = 1 erhalt man

Ey
maz = In|— 1.1
! H(EC) (1.18)
und somit
0.31 E
Nt Bo) = 2L (EO> (1.19)
In (g—g) ¢

Die Zusammenhinge, welche mit dem einfachen Modell abgeleitet wurden, gelten also
auch bei einer komplexeren Betrachtung.

Die laterale Verteilung des elektromagnetischen Schauers wird vorwiegend durch die
Coulomb-Vielfachstreuung der Elektronen und Positronen an den Atomkernen der Luft be-
stimmt. In der Moliérschen Theorie [Mol47][Mol48] ist der mittlere Ablenkwinkel (O) eines
Elektrons der Energie E nach Durchqueren einer Materieschicht der Dicke x bestimmt durch

21MeV\? 21MeV\?  x
2
~ - At = - = 1.2
<@><E>t(E)X0 (1.20)

Analog zum Maf} fiir die longitudinale Schauerausdehnung Xq 148t sich eine Grofe fiir
die dazu transversale laterale Entwicklung angeben. Sie wird Molier-Radius r;, genannt und
ergibt sich, wenn die durchlaufene Materieschicht gerade einer Strahlungsléange Xq entspricht:

21M
~ \/(02) - X, = Vo x, (1.21)
Ec
In Luft betrigt r,, = 9.5 g/cm? (mit Xo = 37.7 g/cm?), was auf Meereshohe etwa 70 m
Radius entspricht.
Fiir die laterale Dichte-Verteilung haben Nishimura und Kamata [Nis52] sowie Greisen

[Greb6] eine Approximation angegeben, welche als NKG-Formel bekannt ist:

T(4.5 —s) N, r\*72 r\ S
e(Ne,r,8) = i e 1+ — 1.22
pe(Ne, T, 5) 2 T(s) T'(4.5 —2s)  r2, (Tm> ( * Tm> (1.22)

'm
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In Abbilduung 1.13 ist dieser Zusammenhang fiir verschiedene Schaueralter abgebildet.

7103
Eo R
~10%¢ . — s=14 Abbildung  1.13:  Laterale  NKG-
\é 0 i Dichteverteilung eines elektromagne-
9 tischen Schauers. Dargestellt ist die mit der
S 1L NKG-Formel berechnete Teilchendichte gegen
© den Abstand zum Schauerkern fiir verschie-
o 10_1; dene Schaueralter. Die Teilchenanzahl wurde
§ _; hierbei aus Darstellungsgriinden als gleich
2L 10 angenommen.

_3f

Abstand r [r,]

Der NKG-Formalismus beschreibt die laterale Verteilung elektromagnetischer Schauer
nicht perfekt. Er vernachlissigt, dafl in wirklichen Schauern immer auch ein hadronischer An-
teil in der Néhe des Schauerkerns vorliegt, welcher die Verteilung steiler werden 148t [Gai90).
Trotzdem wird diese Beschreibungsweise oftmals benutzt, da diese Formel sehr zeitsparend
an die Teilchenfront gemessener Schauer angepasst werden kann. Somit sind Riickschliisse auf
Schaueralter bzw. Hohe des Schauermaximums und damit auf die Schauerenergie méglich.

1.3.3 Analytische Behandlung hadronischer Schauer

Die rdumliche Entwicklung hadronischer Schauer ist durch die Ausbreitung der drei Sub-
Komponenten bestimmt. Hierbei ist die elektromagnetische Komponente, gemessen an der
Zahl der Teilchen, die Dominanteste. Da aber auf Teilchen aus hadronischen Wechselwir-
kungen Transversalimpulse der Grofle pr = 500 MeV iibergehen, sind die Schauer weitaus
weitrdumiger als die kompakten elektromagnetischen Schauer. Zudem fiihren die komplexeren
Wechselwirkungen im hadronischen Schauer zu groferen Fluktuationen und daher zu einer
inhomogeneren Entwicklung in der Verteilung der Teilchendichte.

Um nun die laterale Verteilung hadronischer Schauer am Erdboden zu beschreiben, wer-
den typischerweise die Einzelkomponenten verwendet. Neben des bereits im letzten Ab-
schnitt angegebene NKG-Ansatzes fiir den elektromagnetischen Anteils, kann auch die la-
terale Dichte p, der muonischen Komponente parametrisiert werden ([Gre60] oder [Gai90]).
Die Greisen-Formel geht hierbei von zwei Beobachtungen aus. Die Erste ist, da} die Muon-
Lateralverteilung im wesentlichen unabhéngig vom Schaueralter s ist:

I'(2.5) 1\ o5 ro\NTP
N,.r) = (=) N 0T (1 1.23
O e N (320) wt < T 30 m) m (1.23)

Die zweite Beobachtung verkniipft die gemessene Anzahl der Muonen und der Elektronen
und Positronen:

N, )3/4

~ 5
N,(>1GeV) = 0.95 - 10 (106

(1.24)
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Die Greisen-Formel fiir Muonen lautet dann

N, 3/4 B r 25
pu(Ne,r) = 18 - (106> C 0T (1 + 355 m) m? (1.25)

1.3.4 Erzeugung von Cherenkov-Photonen

Bewegt sich ein geladenes Teilchen durch ein Medium mit Brechungsindex n, so polarisiert es
auf seiner Bahn anliegende Molekiile. Ist die Teilchengeschwindigkeit kleiner als die Lichtge-
schwindigkeit im Medium (v < ¢/n), dann kénnen sich die elektrischen Dipole symmetrisch
um das Teilchen anlagern und das elektromagnetische Feld kompensieren. Gilt jedoch v > ¢/n,
so ist eine Abschirmung nicht mehr moglich. Es verbleibt ein zeitlich verdnderliche Dipolfeld
und elektromagnetische Cherenkov-Strahlung wird emittiert [Che34] [Tam37].

Abbildung 1.14: Huygensche Konstruktion
der Cherenkov-Wellenfront. Mit Hilfe des
Huygenschen Prinzips 148t sich (vergleichbar
mit dem Machschen Prinzip fiir Uberschallflug-
zeuge) eine Wellenfront und der Emissionswin-
kel konstruieren.

- vt -

Mit dem Huygenschen Prinzip 148t sich die kegelférmige Wellenfront der Cherenkov-
Strahlung konstruieren (siehe Abbildung 1.14). Der Emissionswinkel 6, der Strahlung ist
dann

0. = arccos (;) (1.26)

n

mit § = v/c. Dieser wird maximal, falls das Teilchen exakt mit der Vakuumlichtgeschwin-
digkeit ¢ durch das Medium propagieren wiirde.

Bewegt sich das Teilchen durch Luft, so kann die Hohenabhéngigkeit des Brechungsindexes
n(h) fiir eine angeniherte isotherm geschichtete Atmosphére durch

n(h) = 14+mny - exp (—h> (1.27)
ho
beschrieben werden (analog zur barometrischen Hohenformel). Hierbei ist hg = 8.4 km
die Skalenhdhe, 179 = ng - 1 = 2.9 - 10~% und ng der Brechungsindex der Luft auf Meereshéhe.
Abbildung 1.15 (links) zeigt fiir diese Situation den von der Emmisionshohe abhéngigen
maximalen Emissionswinkel der Cherenkov-Photonen.
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Abbildung 1.15: Maximaler Emissionswinkel und Energieschwelle von Cherenkov-
Photonen in Luft. Links: Maximaler Emissionswinkel. Rechts: Energieschwelle
v = E / mg c2. Dargestellt ist jeweils die Abhiingigkeit von der Hohe iiber dem Meeres-
spiegels.

Die Energieschwelle, ab der es einem geladenen Teilchen moglich ist Cherenkov-Strahlung
zu erzeugen, 148t sich einfach mit v > ¢/n berechnen:

m002

ESchwelle = T
Ji- &
n

Sie ist von der Masse der Teilchen abhingig, und daher fiir Elektronen (Egcpperne = 21 MeV)
deutlich niedriger als etwa fiir Muonen (4.4 GeV) oder Protonen (38 GeV). Da Elektronen
und Positronen auch oberhalb dieser Energieschwelle die héufigsten geladenen Teilchen in
Luftschauern sind, dominieren sie auch die Cherenkov-Licht-Produktion. In Abbildung 1.15
(rechts) ist die Hohenabhingigkeit der massennormierten Energieschwelle aufgetragen.

Die Anzahl der Photonen pro Wegelement x ergibt sich zu

AN ) 1\ dx

mit der Feinstrukturkonstanten o = e?/hc ~ 1/137, der Ladung des Teilchens z und
der Wellenlénge der Cherenkov-Photonen A. Mit cos(f.) = 1/fn erhélt man schlieBlich die
Anzahl dN der Cherenkov-Photonen, welche auf dem Wegelement 1 im Wellenldngenintervall
dA erzeugt werden:

(1.28)

dA
dN = 2maz? sin? 6, ! (1.30)
Da diese Anzahl proportional zu 1/\? ist, fillt die Verteilung zu grofien Wellenlingen hin
ab. Bei kleinen Wellenldngen schneidet das Spektrum wiederum ab, da im fernen UV-Bereich
der Brechungsindex n(A) < 1 wird. Die meisten Photonen werden also im Blauen und Ultra-

violetten produziert. Bei Wellenlédngen zwischen 300 nm und 600 nm werden auf Meereshohe
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etwa 44 Photonen pro Meter erzeugt. Der Energieverlust, den die geladenen Teilchen dabei
erleiden, betrigt etwa 0.1 % des Ionisationverlustes und ist daher zu vernachlissigen.

1.4 Nachweis von v-Quellen mit Luft-Cherenkov-Detektoren

Nachdem die Physik von Luftschauern dargestellt wurde, soll nun auf die allgemeine Proble-
matik beim Nachweis von ~v-induzierten Luftschauern mit Luft-Cherenkov-Detektoren einge-
gangen werden. Einen Einblick in andere Mefimethoden findet sich in Kapitel 2.

Die von kosmischer Strahlung ausgelosten Luftschauern produzieren neben einer Kaskade
geladener Teilchen auch Cherenkov-Strahlung, das im Mittel aus Richtung des Schauerma-
ximums in einem Winkel o von etwa 1° relativ zur Primé&rteilchenachse abgestrahlt wird
und somit eine grofle Fliche A am Erdboden beleuchtet. Steht nun ein Cherenkov-Detektor
innerhalb des Cherenkov-Kegels, so kann er den Luftschauer iiber das Cherenkov-Licht nach-
weisen. Diesen Kegel kann man natiirlich gedanklich umdrehen - mit der Spitze zum Detektor
und der Fliche A am Ort des Schauermaximums mit Abstand D - und somit geomtrisch an-
deuten, dafl der Detektor alle Primérteilchen mifit, die die Fliche A durchqueren. Zenitnahe
und zenitferne Schauer haben jedoch eine unterschiedliche Entfernung D zum Detektor, da
sich die Schauermaxima bei grofieren Zenitwinkeln 6 aufgrund der grofleren Luftiiberdeckung
hoher in der Atmosphére entwickeln. Dies fiithrt dann dazu, dafl die Nachweisfliche A eine
Funktion des Zenitwinkels wird [Som87] (siehe auch Abbildung 1.16):

A(9) = 7 (D(f) tan a)? ~ D? (1.31)

Rand der Atmosphére .
geometrische

SammelflacheA

Erde Abstand D

zum Schauermaximum

Abbildung 1.16: Zunahme der Sammelfléiche bei groflen Zenitwinkeln.

Vernachléssigt man nun die atmosphérische Absorption und geht davon aus, dafl die
Cherenkov-Lichtdichte mit 1/D? abfillt, so steigt die Schwellenenergie, mit der der Detek-
tor bei gegebener Rauschunterdriickung in der Lage ist, den Schauer nachzuweisen, mit
Eschweite ~ D? an. Produziert nun die nachzuweisende TeV-v-Quelle einen Flufi mit inte-
gralem spektralem Index é und der stérende Untergrund an geladener Kosmischer Strahlung
einen Gesamtflufl mit integralem spektralem Index A, so erzeugen die einzelnen Komponenten
folgende Nachweisrate im Detektor:
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R’Y ~ A Egchwelle ~ D2 ’ D_Z(S = D2_25 (132)

Rxs ~ A - ES, .. ~ D?. D72 = p?24 (1.33)

Bildet man nun das Signal-zu-Rausch-Verhiltnis

Signal R, D*?* _ pl+A-2
Rausch Rks D=4

und setzt fiir A &~ 1.7, so erkennt man, dal fiir v-Quellen mit 6 > 1.35 die Nach-
weismoglichkeit mit der Entfernung D und daher mit dem Zenitwinkel § zunimmt [Som87].

Diese Zunahme gilt hier nur fiir TeV-Quellen mit sehr flachen Spektren und bei deutlich
hoheren Energieschwellen als bei zenitnahen Beobachtungen. Auflerdem ist die atmosphéri-
sche Absorption nicht mit einbezogen worden. Da aber auch nicht die unterschiedliche Struk-
tur elektromagnetischer und hadronischer Schauer und damit die Md&glichkeit hadronische
Kaskaden zu unterdriicken ausgenutzt wurde, ist dieses Ergebnis schon bemerkenswert.

(1.34)

1.5 Ziel der Arbeit

1.5.1 Hochenergie-Astrophysik: Beobachtungen unter groflen Zenitwinkeln

Die meisten Beobachtungen von y-Quellen finden unter Zenitwinkeln 6 < 45° statt. Dies hat
den Vorteil, dal man eine niedrige Energieschwelle und damit eine bessere Nachweiswahr-
scheinlichkeit fiir potentielle neue Quellen besitzt. Beobachtungen unter gréfleren Zenitwin-
keln wiirde es aber erlauben, die Beobachtungszeit fiir Objekte zu erhohen, die bei kleinen
Zenitwinkeln kulminieren. Zudem koénnten Quellen beobachtet werden, die vom Standpunkt
des Teleskops nur unter hoheren Zenitwinkeln zu untersuchen sind. Der dritte Vorteil ergibt
sich direkt aus der oben vollzogenen einfachen Ableitung des Signal-zu-Rausch-Verhéltnisses.
Unter groflen Zenitwinkeln kénnen eventuell noch v-Quellen bei Energien beobachtet werden,
die aufgrund der typischen stark abfallenden Spektren bei kleinen Zenitwinkeln und bei gege-
bener Beobachtungszeit sonst keinen signifikanten Beitrag mehr leisten wiirden. Somit kann
auch der dynamische Bereich des Instrumentes erweitert werden. Aus diesem Grund ist dieser
Beobachtungsmodus von einigen Autoren untersucht ([Som87], [Sch99]) bzw. direkt in aktu-
elle Beobachtungen miteingebracht worden ([Tan94|, [Tan98a], [Kon99al, [Kre99], [Cha99],
[Cha99a], [Moh99], [Pet01], [Oku01]).

In dieser Arbeit soll die Moglichkeit der horinzontnahen Beobachtung fiir das Cherenkov-
Teleskop CT1 der HEGRA-Kollaboration studiert werden. Aufgrund des Detektionsprinzips
von allein stehenden Cherenkov-Teleskopen, seines sehr kleinen Gesichtsfeldes von nur 3.25°
und der damit verbundenen geringen Effizienz, Schauer noch mit Energien weit oberhalb der
Schwelle und bei groflen Impakt-Parametern zu rekonstruieren, sowie der steil abfallenden
Quellspektren endet der dynamische Energie-Bereich des Instruments bei gédngigen Beob-
achtungszeiten und im zenitnahen Modus bei etwa 15 TeV. Die Erhohung der Sensitivitét
oberhalb dieser Energie wére daher - auch in der oben beschriebenen Situation bzgl. der
Bestimmung des extragalaktischen Hintergrundes - eine wichtige Aufgabe. Zudem bendtigen
einige Quellen, die unter kleinen Zenitwinkeln gut von der Stidhalbkugel zu beobachten sind,
noch eine Bestédtigung. Beispielsweise konnte die galaktische Quelle SN 1006 bisher nur von
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einem Experiment (CANGAROO-Kollaboration) signifikant nachgewiesen werden [Tan98]
[Har01] [Tan01]. Die Beobachtung durch ein anderes siidliches Teleskop (University of Dur-
ham Mark 6) [Cha99b] ergab ein negatives Resultat. Da es sich bei dieser Quelle aber um
einen der wenigen SNR-Kandidaten handelt, der moglicherweise hochenergetische Kosmische
Strahlung in der abgestoflenen Plasma-Hiille produziert und im TeV-vy-Licht nachgewiesen
werden kann, wére hier eine Bestétigung fiir die géingigen Modellvorstellungen wertvoll.

Zum Studium des horizontnahen Beobachtungsmodus und einer moglichen Bestétigung
von SN 1006 wurden daher folgende Arbeitsschritte verrichtet:

1. Erstellung einer geeigneten Simulationskette

e Modifikation eines der meist verwendeten Monte-Carlo-Programme zur Simulation
von Luftschauer (CORSIKA):
Da kein Simulationsprogramm zur Verfiigung stand, das horizontnahe Schauer
korrekt berechnen kann, mufite CORSIKA entsprechend abgeindert werden.

e Anpassung einer bestehenden Teleskop-Simulation an die speziellen Anforderungen
der Simulation und Analyse

2. Test der neuen Simulation an Krebs-Nebel-Daten
(Beobachtung unter 10° Zenitwinkel)

e Auswertung und Analyse des Krebs-Nebel-Datensatzes
e Erstellung eines simulierten Datensatzes fiir 10° Zenitwinkel-Beobachtungen

e Optimierung der Teleskop-Sensitivitdt und Vergleich mit Daten

3. Anwendung der neuen Simulation auf Daten der Quelle SN 1006
(Beobachtung unter 70° Zenitwinkel)

e Auswertung und Analyse des SN 1006-Datensatzes
e Erstellung eines simulierten Datensatzes fiir 70° Zenitwinkel-Beobachtungen

e Optimierung der Teleskop-Sensitivitit und Vergleich mit Daten

1.5.2 Kosmische Teilchenphysik: Muonflu3 unter Grund

Da in der TeV-y-Astronomie, der zukiinftigen v-Astronomie aber auch in der Beobachtung
der Kosmischen Strahlung allgemein die Simulation von Luftschauern bei der Rekonstruktion
von Primérteilchen und deren Energie aber auch bei der Bestimmung des Signal-Untergrundes
eine entscheidende Rolle zukommt, sollen in einem zweiten Teil dieser Arbeit die Simulation
von Luftschauern aber auch die Monte-Carlo-Methoden-basierte Berechnung von Energiever-
lusten bei der Propagation von Muonen durch Materie néher betrachtet werden.

Da nun ein Programm zur Luftschauerberechnung zur Verfiigung steht, das auch hori-
zontnahe Kaskaden simulieren kann, ist es méglich den atmosphérischen Muonflufl und durch
Anwendung verschiedener Propagations-Modelle den Muonflufl unter Grund zu erzeugen. Da
auch sehr prizise Messungen unterirdischer Muonen vorliegen (z.B. vom Fréjus-Experiment),
konnen durch einen detaillierten Vergleich systematische Abweichungen in den Simulationen
aufgedeckt werden. Mogliche Fehler im Algorithmus aber auch in der verwendeten physikali-
schen Information werden durch ein solches Vorgehen eingehend studiert.

Um diese zweite Untersuchung durchzufiihren, waren folgende Schritte notwendig:
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1. Test der Simulations des atmosphérischen Muonflusses

e Simulation des atmosphirischen Muonflusses mit dem modifizierten CORSIKA

e Analyse der Simulation und Vergleich mit Beobachtungen
2. Test der Simulation des Muonflusses unter Grund

e Anwendung mehrerer verschiedener Propagations-Modelle
e Erstellung einer einfachen Detektorsimulation des Fréjus-Detektors

e Analyse und Vergleich mit dem Fréjus-Datensatz
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Kapitel 2

Das HEGRA-Teleskop CT1

Der folgende Abschnitt gibt einen Uberblick iiber das HEGRA-Experiment, zu dem auch das
Prototyp-Teleskop CT1 gehort. Im weiteren Verlauf des Kapitels wird schliellich der Aufbau
von CT1 sowie dessen Ereignis-Rekonstruktion beschrieben.

2.1 Das HEGRA-Experiment

Das HEGRA!'-Experiment befindet sich auf dem Gelinde des Observatorio del Roque de los
Muchachos (ORM) auf der Kanarischen Insel La Palma (28.76° N, 17.89° W) in einer Hohe
von 2200 m iiber N.N. Das Observatorium wird vom Instituto de Astrofisica de Canarias
(IAC) betrieben. Der Standort zeichnet sich durch exzellente atmosphérische Bedingungen
sowie der fiir astronomische Beobachtungen hervorrangenden aquatorialen Lage aus.

Bis in das Jahr 2000 war das HEGRA-Experiment durch seinen Multi-Detektor-Zugang
zur Erforschung der Kosmischen Strahlung gekennzeichnet. Zu den 4 Detektortypen zéhlten
Szintillations-Zéahler, offene Cherenkov-Zéhler, Geiger-Tiirme und Cherenkov-Teleskope. Die
ersten drei Typen waren in einem Feld der Grofle 200 m x 200 m angeordnet und konn-
ten die laterale Verteilung der Luftschauerteilchen auf Beobachtungshéhe testen. Mit Hilfe
zusétzlicher Ankunftszeit-Information war es auflerdem moglich, die Richtung der Luftschau-
er anzugeben. Dieser auch Array genannte Teildetektor ist jetzt komplett deinstalliert.

Zur Zeit besteht das HEGRA-Experiment noch aus den bei y-Quellsuche erfolgreichen
6 Cherenkov-Teleskopen. Fiinf dieser Teleskope sind in ein System zusammengefasst. Mit dem
Einzelteleskop CT1 wurden die in dieser Arbeit analysierten Datensétze gemessen. Abbildung
2.1 gibt einen schematischen Uberblick der Luftschauer-Anlage aus dem Jahr 1997, als noch
alle Komponenten installiert waren.

Szintillationszihler

Das Szintillationszéhler-Feld diente zur Messung der Ankunftzeiten und der lateralen Vertei-
lung von geladenen Schauerteilchen. Es bestand aus einer Matrix von 13 x 13 Stationen im
Abstand von je 15 m. Im Zentrum kam spéter eine Verdichtung mit 74 Stationen hinzu, die in
halber Gitterweite zur urspriinglichen Matrix verschoben war. Jeder Einzeldetektor hatte ei-
ne aktive Fliiche von 1 m? und bestand aus 3 cm bis 5 cm dicken Plastik-Szinzillator, der von

'High Energy Gamma Ray Astronomy
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w :  Cherenkov-Teleskop o: Szintillationsdetektor (1 mz)
[ Geiger-Turm (18 m?) »:  ATROBICC-Detektor (2 0.4 m)

Abbildung 2.1: Schematische Ubersicht des HEGRA-Experimentes.

einer 5 mm dicken Bleiplatte bedeckt wurde. Der Blei-Absorber fithrte zur Konversion von
hochenergetischen Elektronen und Positronen in Photonen. Der Szintillator wurde schliellich
von bis zu zwei verschieden betriebenen Photomultipliern? (PM) ausgelesen. Dies garantierte
eine hohe Zeitauflésung und einen grofien dynamischen Bereich fiir die Pulsamplituden. Eine
genauere Beschreibung der Szintillationszéhler-Matrix bietet [Kra96].

Offene Cherenkov-Zihler (AIROBICCQC)

Das Feld offener Cherenkov-Zihler (ATROBICC?) bestand urspriinglich aus einer Matrix mit
7 x 7 Detektoren im Abstand von je 30 m. Es wurde 1996 auf 77 Zahler erweitert. Die
Photomultiplier sahen hier direkt in den mondlosen Nachthimmel, was die verfiigbare Be-
obachtungszeit natiirlich enorm reduzierte. Direkt {iber den Photomultipliern befand sich

2Photokathode mit Sekundérelektronenvervielfacher
3 AIR shower Observation By angle Integration Cherenkov Counters
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ein Glassfilter, der eintreffendes Licht mit Wellenlédngen grofler 470 nm absorbierte. Um die
effektive Sammelfliiche jeder Station auf 0.125 m? zu erhohen, wurden oberhalb der Pho-
tomultiplier reflektierende Lichttrichter montiert. Hierdurch wurde die Richtungsakzeptanz
auf maximal 30° Zenitwinkel beschrinkt. Anders als das Szintillationszihler-Feld konnten
mit ATROBICC Teilchen (Cherenkov-Photonen) der gesamten Schauerentwicklung nachge-
wiesen werden, was die Energieschwelle fiir Luftschauer deutlich reduzierte. Eine detaillierte
Beschreibung von AIROBICC ist in [Kar95] zu finden.

Geiger-Tiirme

Die Geiger-Turm-Matrix diente zur Identifizierung der elektromagnetischen und speziell der
muonischen Komponente von Luftschauern. Dadurch sollte in Zusammenarbeit mit dem
Szintillator- und ATROBICC-Feld eine bessere Unterscheidung der Schauertypen, insbeson-
dere der elektromagnetischen von den hadronischen Schauern, erreicht werden. Die Matrix
bestand aus 17 Tiirmen, die in je 30 m Abstand zueinander aufgebaut waren. Jeder Turm
bestand aus 6 Schichten mit 6 m langen Geiger-Rohren, die noch vom Fréjus-Experiment
stammen. Die Tiirme hatten eine aktive Fliche von 2.7 m x 6.0 m. Nach der ersten und zwei-
ten Geiger-Rohr-Schicht befand sich je eine Zwischenschicht aus 5 Strahlungsldangen Blei, die
sicherstellten, daf} in den untersten Schichten mit hoher Wahrscheinlichkeit nur noch Muonen
vorliegen. Da jeder Turm fiir sich nur eine zweidimensionale Darstellung der Schauerspuren
leisten konnte, wurden benachbarte Tiirme senkrecht zueinander aufgebaut. Weitere Infor-
mationen zu diesem Teildetektor befinden sich in [Rho96].

Cherenkov-Teleskop-System

Zur Zeit befinden sich nur noch die 6 Cherenkov-Teleskope auf dem HEGRA-Geldnde. Fiinf
der Teleskope sind zu einem System zusammengefafit. Hierdurch ist es moglich, Luftschauer
von mehreren Seiten gleichzeitig zu beobachten und somit stereoskopisch zu rekonstruieren.
Dies hat neben der mehrfachen Bestimmung der Schauergréofien noch den Vorteil, den Im-
paktparameter, die Hohe des Schauermaximums sowie die genaue Richtung des Schauers zu
vermessen. Vier der fiinf System-Teleskope stehen in den Ecken eines Quadrates. Das fiinfte
Teleskop steht im Abstand von 70 m zu den Anderen im Zentrum des Systems. Jedes dieser
Systemteleskope hat eine Spiegelfliiche von 8.5 m? und eine Brennweite von 5 m. Die Montie-
rung der Teleskope ist vom Alt-Azimuth-Typ. Jede der 5 Kameras ist mit 271 jeweils 21mm
groen PMT*-Pixeln® ausgeriistet. Das Gesichtsfeld der Kameras betrigt somit jeweils 4.3°.
Die Pixel werden mit einem 8 Bit 120 MHz-Flash-ADC-System ausgelesen. Dies bietet den
Vorteil der Reduzierung des Nachthimmelsrauschens in den Pixeln sowie der Bestimmung
der relativen Ankunftszeiten der Cherenkov-Photonen. Da mindestens zwei der fiinf Telesko-
pe einen lokalen Trigger (2 benachbarte Pixel oberhalb einer Diskriminatorschwelle in 12 ns)
absetzen miissen, vermindern sich aulerdem zufillige Trigger durch Rauschen des Nachthim-
melshintergrund. Hierdurch sinkt die Nachweisschwelle auf 500 GeV. Das System ist mit vier
Teleskopen seit 1996 und mit fiinf Telskopen seit 1998 im Betrieb. Weitere Informationen
zum CT-System sind in [Dau98] erhiltlich.

‘PhotoMultiplier Tube
SPixel ist eine Abkiirzung von picture element (engl.), zu deutsch: Bildelement
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2.2 Das Einzelteleskop CT1

Das erste HEGRA-Cherenkov-Teleskop nahm 1992 seinen Mefibetrieb auf [Mir94]. Dieses
Einzelteleskop gilt als Prototyp und Testdetektor fiir neuere Entwicklungen. So ist es in der
Vergangenheit kontinuierlich verbessert worden. Zu Anfang hatte das Teleskop eine Kame-
ra mit nur 37 Pixeln und eine Spiegelfliiche von 5 m?. Im Jahre 1995 wurde es mit einer
127 Pixel-Kamera aufgeriistet [Rau95]. Seit Ende 1997 konnte auch die Spiegelfliche mit neu
entwickelten leichten Einzelspiegeln auf 10 m? erhoht werden [Cor99]. Abbildung 2.2 gibt
einen Eindruck vom aktuellen Detektor.

Abbildung 2.2: Das 10m?-Cherenkov-Teleskope CT1.

2.2.1 Montierung

Im Gegensatz zu den anderen fiinf HEGRA-Teleskopen hat CT1 eine dquatoriale Montierung.
Dies hat den Vorteil, dafl das Teleskop, bis auf kleinere Korrekturen durch eine mégliche Mif3-
weisung, nur um die Stundenachse nachgefithrt werden muf}; um ein Objekt am Himmel zu
verfolgen. Auflerdem entféllt hier die Rotation des Kameragesichtsfeldes relativ zum beobach-
teten Himmelsausschnitt. Sterne in der ndhe der beobachteten y-Quelle leucheten immer in
die gleiche Kameraregion. Ein Nachteil dieser Montierung ist, dafl ein weiter Himmelsbereich
bei sehr grofien Zenitwinkeln (> 70°) nicht beobachtet werden kann. Bereiche, die im Siiden
liegen, sind hiervon aber ausgenommen, so daf3 die galaktische Quelle SN 1006 verfolgt werden
konnte. Ein weiterer Nachteil sind die hohen Kosten einer solchen Montierung. Die Stabilitét
beider Teleskopachsen konnte nur mit schweren Gegengewichten gewéhrleistet werden.
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2.2.2 Reflektor

Der aktuelle Reflektor, bestehend aus 33 sphérisch gekriimmten Einzelspiegeln, ist eine kom-
plette Neuentwicklung [Bar97]. Ende 1997 wurden die alten 18 Glass-Spiegel demontiert und
die gesamte Spiegelfliche mit leichten hochreflektierenden Aluminium-Spiegeln bestiickt. Ab-
bildung 2.3 gibt einen Uberblick zum Aufbau der neuen Einzelspiegel.

5mm AIMgSi 0.5
FRONT PLATE

Abbildung 2.3: Aufbau der Teleskopspiegel.
HEXCELL Die montierten Spiegel haben eine hexagonale
Form und Al Mg 4.5 Mn als reflektierende Ober-
fliche (Abbildung aus [Cor99]).
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Wie zu erkennen ist, haben die Spiegel einen HEXCELL-Aluminium-Kern, der sich zwi-
schen diinnen Aluminium-Platten befindet. Die vorderste Platte hat eine reflektierende Ober-
fliche, die mit einem Diamanten gedreht wurde. Die Oberfliche wird von einer 120 mm dicken
eloxierten AlyOs-Schicht geschiitzt. In Abbildung 2.4 ist die spektrale Reflektivitéit der Spiegel
nach der Eloxation aufgetragen. Sie betrégt im Mittel etwa 83 % bis 85 % (300 nm - 500 nm)
[Cor99].
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60 | * : ;Z.ZZ‘;]E?IOOZ CT1-Spiegel besteht aus einer Al Mg 4.5 Mn
- N = ?)'3 A Z | 30 Legierung und einer AlyOg Schutzschicht (Ab-
50 ¢ T % bildung aus [Bar97]).
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Die fokale Aufweitung einzelner Lichtstrahlen, d.h. die Spiegelauflésung, liegt bei 2 Bo-
genminuten. Die Brennweite der Spiegel betréigt - abhéingig von der Position des einzelnen
Spiegels - etwa 490 mm [Bar97]. Im HEXCELL-Kern der Einzelspiegel ist noch zusitzlich
ein Heizdraht integriert, der die Spiegel bei kaltem Wetter vor Tau und Eisbildung schiitzt.
Aus der besseren Warmeleitfahigkeit ergab sich auch die Notwendigkeit einen Aluminium-
HEXCELL statt eines weniger teuren Plastikkerns zu verwenden. Um eine moglichst dichte
Abdeckung des Spiegeltrigers zu erlangen, wurden die 0.31 m? groSen Einzelspiegel hexa-
gonal geformt. Dank ihres geringen Gewichts von nur 6 kg (Glass-Spiegel: 11 kg) konnte
am Spiegeltrdger noch ein weiterer Aussenring installiert werden. Damit vergroflerte sich die
gesamte Spiegelfliche um 100 % auf 10 m?.

2.2.3 Kamera

Die CT1-Kamera ist mit Hilfe von 3 Kohlefaser-Masten in der Fokalebene des Reflektors fi-
xiert. Um die Verbiegung der Masten klein zu halten, wurden sie mit Aluminiumrohren und
Stahlkabel stabilisiert. Die Kamera selbst besteht aus einer hexagonal-dichten Packung von
127 Photomultipliern des Typs EMI-9083 A mit einem Gehiusedurchmesser von 20 mm. Die
Quantenausbeute dieses Typs liegt bei 370 nm etwa bei 26 % und im Mittel (270 nm < A
< 620 nm) bei etwa 14 %. Abbildung 2.5 zeigt die in der Simulation verwendete Quantenef-
fizienz fiir Pixel 1 gegen die Photon-Wellenléinge.
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Abbildung 2.5: Quantenausbeute der
Kamera-Pixel . Dargestellt ist die Quan-
teneffizienz gegen die Photon-Wellenlénge
am Beispiel von Pixel 1.
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Jeder einzelne Kamera-Pixel hat in der Brennebene ein Gesichtsfeld von 0.25° und die
gesamte Kamera somit einen maximalen Durchmesser von 3.25°. Ein Foto der Kamera ist in
Abbildung 2.6 zu sehen.

Um die Leerrdume zwischen den Pixeln zu schlieen und die Lichtausbeute zu erhéhen,
wurden oberhalb der Pixel zusétzlich Lichtleiter befestigt, dessen Eintrittsfenster hexagonal
geformt sind. In Abbildung 2.7 ist das Schema eines Lichtleiters dargestellt. Ein Foto der
gesamten Lichtleitermaske zeigt Abbildung 2.8.

Wie aus Abbildung 2.7 hervorgeht, wiirde ohne die Lichtleiter ein groffler Teil des Licht
auf die weniger lichtempfindlichen Bereiche der Photokathode gelangen. Durch ihre Form
wird das einfallende Licht optimal gesammelt. Die mit aluminisierter Mylar-Folie bedeckten
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Abbildung 2.6: Innere Konstruktion der CT1-Kamera. (Abbildung aus [Dec97])

Wiénde fithren dazu 93 % des Lichtes (rotes Laserlicht) auf die einzelnen Photokathoden
[Rau95]. Unter Annahme einer Abnahme dieser Wahrscheinlichkeit bei kiirzeren Wellenlédnge
wird die mittlere Sammel-Wahrscheinlichkeit fiir den gesamten Wellenldngenbereich in dieser
Arbeit auf 85 % korrigiert. Im Gegensatz zur bis 1995 betriebenen 37 Pixel-Kamera, ist die-
se Lichtleitermaske aus hohlen Trichtern aufgebaut. Myonspuren, die damals die Plexiglas-
Lichtleiter passierten, erzeugten Cherenkov-Licht, das einen Trigger auslésen konnte. Auf-
grund der schmalen Kamerabilder kamen so oft Verwechslungen mit von y-Schauer induzier-
ten Triggern vor. Die Triggerrate dieser Ereignisse konnte durch die hohlen Leiter von 0.5 Hz
auf weniger als 0.05 Hz verringert werden [Rau95].

ww T¢

Abbildung 2.7: Schema der Lichtleiter. Querschnitt (links) und Aufsicht (rechts) der ver-
wendeten Lichtleiter. Folgende Werte bestimmen die Lichtleiter-Geometrie: D = 16 mm, L
= 20 mm, 0, = 8.5°, 6. = 13.0° (Abbildung aus [Her96)).
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Abbildung 2.8: Lichtleitermaske der CT1-Kamera. (Abbildung aus [Dec97])

2.2.4 Datennahme

Bis Anfang 1998 wurden nur Ereignisse ausgelesen, die einen einfachen Majority-Trigger
auslosten. Zwei der 127 Photomultiplier mufiten ein Signal mit mindestens 15 Photoelektro-
nen in 13 ns liefern. Die mittlere Triggerrate lag hier bei 1.2 Hz. Diese hohe Schwelle wurde
gewdhlt, um die Anzahl der zufilligen Trigger, ausgelost durch Photonen des Nachthimmels-
hintergrundes oder aber durch die Ionen-Riickkopplung [Mir97], zu unterdriicken.

Der einfache Trigger wurde durch eine Nichste-Nachbar-Trigger-Logik [Bul98] ersetzt.
Hierdurch war es moglich, die einzelne Pixelschwelle auf 12 Photoelektronen herabzusetzen.
Durch die topologische Nebenbedingung, dal mindestens ein Nachbar ebenfalls {iber dieser
Schwelle liegen muf}, konnte die Triggerrate von 15 Hz auf 3 Hz reduziert werden [Cor99].
Falls die Triggerbedingung erfiillt ist, wird eine Rubidium-Uhr zur Messung der genauen
Zeit ausgelesen. Die Rb-Uhr verwendet einen iiber die Atomfrequenz von Rb8 stabilisierten
Quarzkristall mit einem Frequenzfehler von 107! s, der neben einem genauen Sekundenpuls
eine stabilisierte Frequenz von 5 MHz liefert. Um die Genauigkeit dieser Uhr zu kontrollieren,
wird nebenher noch eine autonome GPS6-Einheit betrieben.

Abbildung 2.9 zeigt ein Schema zur gesamten Datenauslese. Die 127 Photomultiplier vom
Typ EMI-9083A senden ihre Signale an eine Zentralstation, in der sie mit Hilfe von CAMACT-
und NIM®-Elektronik weiterverarbeitet werden. Die ankommende Ladungsverteilung wird in
einem 10 ns breitem Zeitfenster in LeCroy 2249A Analog-Digital-Konvertern (ADC?) digitali-
siert. Der Néchste-Nachbar-Trigger ist in einem NIM-Moduls implementiert. Weitere Module
erlauben es, die ADC-Strome, Trigger-Raten der Pixel und weitere Statusinformationen des

5Global Positioning System

"Computer Automated Measurement And Control
8National Instruments Methods

9 Analoge Digital Converter; z. dt.: A/D-Wandler
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GUI in LabVIEW
for slow control
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Abbildung 2.9: Schema des neuen CT1-Datennahmesystems. Der eingerahmte Teil des
Schemas ist seit 1999 neu installiert (Abbildung aus [Cor99]).

Teleskops zu iiberwachen. Bis 1999 wurden die CAMAC-Module von einem Macintosh iiber
zwei spezielle Crate-Controller'? ausgelesen [Rau95].

Um ein schnelleres und flexibleres System zu schaffen, stellte man die Auslese auf ein unter
Linux 2.0.36 laufendes PC-System um. Dazu wurden zwei neue Wiener CC16 Crate-Controller
installiert, die iiber Wiener PC16 Turbo ISA Karten mit einem 300 MHz Pentium II Rechner
verbunden sind. Da Linux kein Echtzeit-Betriebssystem ist, die Totzeit fiir die normalen
Teleskop-Operationen aber klein gehalten werden sollen, mufite das Auslesesystem in einen
schnellen Event-Builder und eine langsame Benutzer-Schnittstelle aufgegliedert werden.

Fiir die neuen CAMAC-Schnittstellen-Karten wurde ein neuer Treiber entwickelt, der es
erlaubt, eine sehr schnelle Interrupt-betriebene Auslese der Pixeldaten zu vollfithren. Die
Totzeit ist kleiner als 0.5 % und das gesamte System arbeitet stabil bis zu Raten von 50 Hz,
was um einen Faktor 10 iiber der normalen Datennahmerate liegt. Der Treiber selber arbeitet
dabei als Event-Builder. Er liest die Ereignisse wihrend des Interrupts mit einer Wartezeit
von weinger als 10 us aus und leiten sie iiber den Speicher (FIFO'-Typ) weiter an ein
Kontroll-Programm.

Das neue Teleskop-Kontroll-Programm und die Benutzer-Schnittstelle wurde mit Hilfe
der LabVIEW Programmiersprache von National Instruments realisiert. Hiermit konnte auch
auf einfache Weise eine grafische Oberflache fiir die Benutzer-Schnittstelle erschaffen werden.
Neue Funktionalidten wie eine Online-Datenanalyse sind ebenfalls implementiert.

Zum Schlufl werden die Ereignisse und Kontrolldaten auf Festplatte fiir die spitere Ana-
lyse gespeichert.

108pezielle Steuermodule, welche in einem 19-Zoll-Uberrahmen sitzen. Sie leiten die Informationen vom
Rechner iiber einen Bus an die einzelnen Module weiter und geben deren Statusmeldungen zuriick.
"Pirst In First Out
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Montierung
Typ dquatorial
Nachfithrung Schrittmotoren
Positionskontrolle 14 bit Drehgeber
Winkelgenauigkeit 0.022°
Spiegel
Anzahl der Einzelspiegel 33
Form hexagonal
Kriimmung sphérisch
Flache der Einzelspiegel 0.31 m?
Gesamtflache 10 m?
Brennweite 490 mm
Winkelauflésung 2 arcsec
Reflektivitit 83 - 85 % (300 - 500 nm)
Gewicht der Einzelspiegel 6 kg
Kamera
Gesichtsfeld (Durchmesser) 3.25°
Anzahl der Pixel 127
Geometrie der Lichtleiter hexagonal (Eintrittsfenster)
Typ der Photomultiplier EMI-9083A (10-stufig)
Quantenausbeute 14 % (Mittelwert)
26 % (Hochstwert bei 370 nm)
Pixeldurchmesser 0.25° (= 21 mm)
Datennahme
Triggerbedingung 2 Nachbarn / 127 > 12 Ph.e in 10 ns

Mittlere Triggerrate im Zenit 3 Hz

Tabelle 2.1: Technische Daten des Teleskops CT1.
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2.3 Ereignis-Rekonstruktion

Im folgenden soll die Rekonstruktion einzelner Luftschauer-Ereignisse skizziert werden, die
im wesentlichen mit der GAMMAS-Software [Pet97] durchgefiihrt wurde. Eine genauere
Beschreibung der allgemeinen Vorgehensweise kann in [Pet97] oder in [Dec97] nachgele-
sen werden. Fiir eine Beschreibung der Point-Run-Methode, die es erlaubt systematische
Nachfithrungsfehler des Teleskops zu erkennen und zu korrigieren, sei auf [Pet97] oder [Kes01]
verwiesen.

2.3.1 Kalibration der Kamera

Um den digitalisierten Pixelwerten physikalische und vergleichbare Werte zuordnen zu kénnen,
miissen instrumentelle Unterschiede der einzelnen Photomultiplier und A /D-Wandler beriick-
sichtigt werden. Zum einen haben die PM’s nicht alle den gleichen Verstarkungsfaktor bei Um-
wandlung des eintreffenden Photons in das ausgelesene Ladungssignal. Zum anderen sind die
Signale durch die sogenannten Pedestals (elektronisches Rauschen der ADC-Module, Nacht-
himmelshintergundleuchten (NHL) und voreingestellter Offset des Null-Niveaus) verfilscht.
Daher muss das gemessene Signal auf beide Effekte korrigiert werden.

Dazu werden vor jedem normalen Daten-Run'? sogenannte Pedestal- und Laser-Runs
durchgefiihrt, um hierdurch die Korrekturwerte der einzelnen Kamera-Pixel zu messen.

Pedestals

Um das Rauschen der Pixel zu messen, werden sogenannte Pedestal-Runs durchgefiihrt.
Waéhrend dieser Mefireihen wird die Kamera kiinstlich mit Hilfe eines Pulsgenerators 500 Mal
getriggert und somit rein zufillig ausgelesen.

Neben dem Rauschen der Pixel kénnen aber in seltenen Fiéllen auch noch Teilchen der
Kosmischen Strahlung Signale liefern. Diese externen Verunreinigungen werden jedoch her-
ausgefiltert. Dazu wird zunéchst das Maximum der ADC-Verteilung der Pedestal-Ereignisse
gesucht. Ereignisse mit ADC-Werten, die mehr als 15 ADC-Werte vom diesem Maximum
entfernt liegen, werden schliellich von der Mittelwertbildung ausgeschlossen [Kes01].

Die Werte, welche die ADC’s dann liefern, sind nach dieser Prozedur nicht mehr durch
PM-Signale, die Cherenkov-Photonen auslosten, erhoht. Eine Verteilung aller ADC-Werte,
die wihrend dieses Pedestal-Runs gemessen wurden, legt Mittelwert und Standardabwei-
chung des Rauschens fest. Da die Pedestals eine konstante Erh6hung der gemessenen Signale
darstellen, die zudem noch bei jedem A/D-Wandler verschieden ist, miissen die Mittelwer-
te vom Signal subtrahiert werden. Die Standardabweichung, die im wesentlichen durch das
Schwanken des NHL und dem Rauschen der Elektronik bestimmt ist, dient spéter zur Cha-
rakterisierung der Signalstirke und der Kamera-Bild-Optimierung. Auflerdem [&3t sich ein
Stern im Gesichtsfeld daran erkennen, dafl der Rauschpegel eines Pixels in Einheiten der
Standardabweichung deutlich erhoht erscheint. Solche Kanéle werden dann meist von der
weiteren Analyse auschlossen.

12Ein Run ist ein Ereignis-Block bzw. eine MeBreihe. Wihrend der normalen Datennahme ist ein Run nach
20 min beendet. Pedestal- oder Laser-Runs messen eine bestimmte Anzahl von Ereignissen.
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Relative Empfindlichkeit

Da die Signalverstérkung der verwendeten Photomultiplier bei gegebener Hochspannung nicht
exakt gleich ist, wird die relative Empfindlichkeit der Pixel mit einem Laserkalibrationssy-
stem gemessen. Es setzt sich aus einem Stickstoff-Laser und einer 100 m langen Quarzfaser
zusammen, welche die Lichtpulse zu einem 6 mm dicken Szintillatorplattchen in der Mitte
der Spiegelfliche leitet. Der Szintillator des Typs NE-102A wird durch das Laserlicht (Wel-
lenléinge 337 nm) angeregt und strahlt seinerseits ein kontinuierliches, blauliches Licht isotrop
in Richtung der Photomultiplier ab. Hierdurch wird die Kamera homogen mit einem dem
Cherenkov-Licht #hnlichem Spektrum ausgeleuchtet. Um nun die relative Empfindlichkeit
der Pixel zu messen, werden wéahrend eines Laser-Runs 100 extern getriggerter Lichtpulse
erzeugt und die entsprechenden Pixel-Signale ausgelesen. Berechnet man nun die Mittelwerte
der Pedestal-korrigierten ADC-Werte jedes Pixels und vergleicht sie mit dem Kamera-Mittel,
so erhélt man die relative Empfindlichkeit F; jedes Pixels i:

1 100
Li = — .~ P 2.1
7 100 - (‘/;.7 Z) ( )

7=1

1 127
Ly = — L; 2.2
"= Y (2.2
L;

B = (2.3)

(L)
mit dem gemessenen Lasersignal V; in Ereignis j und dem gemessenen Pedestal F;.

Um moglichst kleine Abweichungen in der relative Empfindlichkeit der Pixel zu gewéhrlei-
sten, kann die angelegte Hochspannung fiir jeden Photomultiplier einzeln gesenkt oder erhéht
werden. Dazu werden die einzelnen Kanile in regelméfligen Absténden derart justiert, daf
die Abweichung der Pixel vom Kamera-Mittel weniger als 10 % betrigt.

Die verbleibenden Abweichungen werden schliefllich in der Ereignisrekonstruktion dazu
verwendet, das Pixel-Signal auf das Kamera-Mittel zu korrigieren, so daf} die gesamte Kamera-
Ebene zum Zeitpunkt der Bildanalyse die gleiche Signalempfindlichkeit aufweist.

Liegt zufillig ein heller Stern im Gesichtsfeld des Teleskops, dann werden ein oder meh-
rere Pixel dauerhaft ausgeleuchtet!®. Die Abgleichung der Hochspannung fiir die einzelnen
Kanile wird aber nur in Richtung dunkler Himmelsregionen vorgenommen. Somit sind die
vom Stern ausgeleuchteten Photomultiplier wéhrend der Bildrekonstruktion durch auffallend
hohe relative Empfindlichkeiten zu erkennen und moglicherweise von der weiteren Analy-
se auzuschlieen. Gleiches gilt auch, falls ein Kamera-Pixel technische Probleme aufweist.
Meist liegt dann die relative Empfindlichkeit der Pixel deutlich oberhalb oder unterhalb von
100 %. Solche Kaniile werden dann ebenfalls von der weiteren Analyse ausgenommen, da
keine verwertbare Information vorliegt.

Kalibration und Software-Trigger

Um einen spiiteren Vergleich mit Monte-Carlo-Rechnungen zu erméglichen, muf8 noch eine
absolute Kalibration der Pixel-Signale durchgefiihrt werden. In der Simulation erhélt man

13Meistens wird dann schon wihrend der Datennahme das oder die jeweiligen Pixel vom Trigger ausge-
schlossen, um die Triggerrate klein zu halten.
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nach der Anwendung der Quantenausbeute auf das Signal (Anzahl an Cherenkov-Photonen
im Pixel) einen Puls in Einheiten von Photoelektronen. Damit man die gemessenen Werte
U; (in Einheiten von ADC-Kanélen) ebenfalls in Photoelektronen angeben kann, muf§ vorher
der Konversionsfaktor ermittelt werden.
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Abbildung 2.10: Beispiel fiir die Kalibration der CT1-Kamera-Pixel. Die beiden obe-
ren Bilder geben die Pixel-Signale mehrerer Runs vor der Kalibration und Anwendung des
Software-Triggers wieder. Unten Unten sind die kalibrierten Signalverteilungen dargestellt.
Links sind die Verteilungen aller Pixel und auf der rechten Seite ist beispielhaft die Verteilung
des Pixels Nummer 3 aufgetragen. Es ist deutlich die Subtraktion der Pedestals, die Anwen-
dung der relativen Empfindlichkeit und des Konversionfaktors zu erkennen. Bei einigen Runs
wurde ein oder mehrere Pixel von der Rekonstruktion ausgeschlossen.

Hierzu wurde das Einzelelektronenspektrum der Photomultiplier in der Kamera gemes-
sen [Mir95]. Aus diesem Spektrum ergibt sich der Konversionfaktor zwischen einem an der
Photokathode ausgelostem Elektron und dem mittleren ADC-Wert. Er betrug zum Zeitpunkt
der Messung (Winter 1995/96) 1.39 ADC-Kanile/Photoelektron (Fehler ~ 10 %). Als Kon-
versionfaktor wird daher xo = 0.72 Photoelektronen/ADC-Kanal definiert. Da die in dieser
Arbeit analysierten Datensétze in den Jahren 1999 und 2000 aufgezeichnet wurden, mufite
der Konversionfaktor aufgrund von Alterungserscheinungen der Photomultiplier mit Hilfe der
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abnehmenden Triggerrate oder der Fluktuationen des Laser-Signals korrigiert werden (siehe
[Kra01] oder [Kes01]). Fiir die Analyse dieser Arbeit wurde als Konversionfaktor xo = 0.61
Photoelektronen/ADC-Kanal verwendet.

Jetzt kann mit Hilfe von

u; = (L) (Ui — Pi) - xo (2.4)

das korrigierte und in Photoelektronen angegebene Pixel-Signal u; berechnet werden.

Um nach diesen Korrekturen eine einheitliche Energie-Schwelle und Vergleichbarkeit mit
Monte-Carlo-Rechnungen (der keine Kamera-Ebene mit unterschiedlicher Empfindlichkeit zu-
grunde lag) zu gewéhrleisten, wird in der Ereignis-Rekonstruktion noch ein einfacher Majority-
Software-Trigger angewendet. Der duflere Pixel-Ring der Kamera wird dabei vom Trigger aus-
geschlossen. Die Trigger-Bedingung fordert 2 von 91 Pixeln oberhalb einer Trigger-Schwelle
up = 13 Photoelektronen. Abbildung 2.10 gibt einen Uberblick zur Kalibration.

2.3.2 Bildanalyse

Ziel der Bildanalyse ist es, Ereignis-Informationen herauszuarbeiten, die dabei helfen, den
tiberwiltigenden hadronischen Hintergrund zu reduzieren, um sensitiv fiir Signale von astro-
nomischen Punkt-Quellen zu sein. Dazu werden die aufgezeichneten und kalibrierten Kamera-
Bilder zunichst mit Hilfe der relativen Pedestal-Signalhohe weiter aufbereitet. SchliefSlich
werden Parameter benannt, die eine y-Hadron-Seperation méglich machen.

Bildentstehung

Um die Bildanalyse zu verstehen, ist es sinnvoll, sich klar zu machen, wie die Bilder in der
Kamera zustande kommen. Abbildung 2.11 gibt dazu einen schematischen Uberblick.

Nach Hillas [Hil96] entstehen 50 % des Cherenkov-Lichtes eines 1 TeV-v-Luftschauers
in einer schmalen S#ule mit 40 m Breite und 3.5 km Lénge. Dies wurde in Abbildung
2.11 angedeutet. Ebenfalls wurde das teilchenreichere Schauermaximum durch eine inten-
sivere Schwirzung markiert. Liegt der Ort des Teleskops innerhalb des Kegels der gerichteten
Cherenkov-Strahlung, so wird ein Teil des Lichtes vom Spiegel in die Kamera reflektiert.
Aufgrund der Form des Reflektors wird hierbei eine winkeltreue Abbildung erzeugt. Photo-
nen der gleichen Richtung (mit Winkel ¢ relativ zur optischen Achse des Teleskops), werden
auf den selben Bildpunkt innerhalb der Kamera fokussiert. Fiir kleine Winkel relativ zur
Teleskopachse sind dabei laterale Abstédnde in der Kameraebene proportional zum Winkelab-
stand der Richtung der eintreffenden Cherenkov-Strahlung (sieche Abbildung 2.11). Aufgrund
dieser Eigenschaft erhilt man eine Abbildung des gesamten Luftschauers, in der die rich-
tungsabéngige Intensitéit der Cherenkov-Strahlung und damit der geladenen Teilchen kodiert
ist.

Betrachtet man zunéchst parallel zur optischen Achse einfallende Luftschauer der selben
Energie und Art, so ist das Kamerabild im wesentlichen vom Impakt-Parameter, d.h. vom
Abstand der Schauer- zur Teleskopachse in der Kamera-Ebene, abhéingig. Erhoht sich der
Impakt-Parameter, so vergrofiert sich auch der Abstand (d2-d1) in Abbildung 2.11. Auflerdem
verlagert sich der Bildschwerpunkt weiter zum Kamerarand.
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Abbildung 2.11: Schema der Bildentstehung in der Kamera.

Ist nun die Schauerachse windschief zur Teleskop-Achse, so liegt das Kamerabild, dal man
fiir y-Schauer ndherungsweise als Ellipse parametrisieren kann (siehe weiter unten), verdreht
in der Kamera-Ebene. Die grofle Halbachse zeigt in der Regel nicht mehr zum Kamera-
Zentrum. Abbildung 2.12 gibt einen Uberblick zum verwendeten Kamera-Koordinatensystem
und Abbildung 2.13 zeigt Beispiele kalibrierter Kamera-Bilder.

Eine weitere Verkippung relativ zur optischen Achse kann mit nur einem Cherenkov-
Teleskop aufgrund der nur 2-dimensionalen Abbildung nicht mehr zweifelsfrei aufgelost wer-
den. Hierzu benottigt man mindestens zwei Teleskope, die in einem System betrieben werden.
Diese stereoskopische Aufnahme ermdéglicht es, den Schauer genau zu rekonstruieren. Dazu
zdhlen die exakte Schauerrichtung, der Ort des Schauerauftreffpunktes [Dau98] und die Hohe
des Schauermaximums [Hor00].
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Abbildung 2.12: Das CT1-Kamera-Koordinatensystem. In der Abbildung sind die Di-
mensionen der Kamera in Grad sowie die Nummerierung und Orientierung der PMT-Pixel im
Kamera-Koordinatensystem zu erkennen. Jedes Pixel hat einen Durchmesser (in x-Richtung)
21 mm oder von 0.25°. Die Ausdehnung der gesamten Kamera in x-Richtung betréigt 272 mm
oder 3.25° und in y-Richtung 236 mm oder 2.81°.

CT 1 Run 12211 ON

avents_counter 50 HEGRA CT1
secs_since_midday 60071 zenith angle 16 GAMMAS display (version 3.6)
secfrac_200ns 531886

SIZE

HEGRA CT1
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Abbildung 2.13: Beispiele von kalibrierten Kamera-Bildern. Links: y-artiges Bild.
Rechts: Hadron-artiges Bild.
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Bildaufbereitung

Da die aufgenommene Signalverteilung durch Fluktuationen des NHL und des elektronischen
Rauschens verfilscht wurden, mufl vor der weiteren Bildanalyse die Qualtitéit jedes Bildpi-
xels neu bewertet werden. Die Signale konnten zwar im Mittel durch die Subtraktion der
Pedestals korrigiert werden, Abweichungen einzelner Ereignisse blieben aber unberiicksich-
tigt. In der Bildaufbereitung wird deshalb die Standardabweichung der Pedestals als Maf-
stab des Pixelsignals betrachtet. Liegt ein Signal nur wenige Standardabweichungen iiber
dem Pedestal-Mittel, welches zuvor schon subtrahiert wurde, so wird dessen Signifikanz als
Qualitétskriterium betrachtet.

Um nun die Bildanalyse und damit eine mogliche y-Hadron-Seperation zu verbessern,
wird eine in [Rey93] beschriebene Methode angewandt. Im folgenden wird sie dynamisch
topologischer Tailcut [Pet97] bezeichnet. Dabei werden die in jedem Run neu berechneten
(“dynamisch®) Standardabweichungen der Pedestals dazu verwendet, abhéingig von der Posi-
tion des Pixels relativ zum zusammenhéngend (“topologisch”) angenommenen Kamera-Bild,
Pixel-Signale am unteren Rand der Signalverteilung aus dem Bild zu entfernen (“Tailcut”).
Dazu werden zunéchst die Standardabweichungen der Pedestals AP; kalibriert, um sie mit
den Signalen w; vergleichen zu kénnen:

L
Ap; = <L> AP; - Xxo (2.5)

Die folgende Auswahl an Signal-Pixeln erfolgt in drei Schritten:

e Ein Pixel gehort zum Bild, falls gilt:
1) u; > 3.0 - Api
2) Es existiert ein Nachbarpixel, das die gleiche Bedingung erfiillt.
Diese Pixel bilden dann den Schauerbild-Kern.

e Als zweites werden Pixel ausgewiihlt, die zum Schauerbild-Rand gehéren:
1) u; > 2.5 Ap;
2) Es hat ein Nachbarpixel im Schauerbild-Kern.

e Signale von Pixeln, die nicht im Schauerbild-Kern oder -Rand enthalten sind, werden
auf Null gesetzt.
(u; = 0.0, 1 ¢ Schauerbild-Kern oder -Rand)

Die benutzten Schnitte wurden hierbei nicht optimiert. Sie wurden unter dem Gesichts-
punkt gewihlt, dal ein Maximum an Information {iber den Schauer erhalten bleiben soll und
nicht zuviele Pixel von der weiteren Analyse ausgeschlossen werden sollten.

Parametrisierung der Kamera-Bilder

Nachdem die Kamera-Bilder in korrigierter Form vorliegen, mufl nun mit Hilfe der Signalver-
teilung die v-Hadron-Seperation ermoglicht werden. Da nur zeitintegrierte Signale vorliegen,
kann nur die rdumliche Struktur dazu verwendet werden.

Eine bewihrte Methode, die sich darauf beschrinkt, stammt von Hillas [Hil85]. Mit Hilfe
von Simulationen konnte er zeigen, dafl durch die Auswahl bestimmter Bildformen und Bild-
orientierungen eine hohe Reduzierung des hadronischen Hintergrundes zu erzielen ist. Zur Be-
schreibung des Bildes berechnet man im wesentlichen Schwerpunkt und zweite Momente der
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2-dimensionalen Signalverteilung. Durch vorherige Hauptachsentransformation erhélt man
zusétzlich noch die Orientierung der Verteilung. Die beiden einfachen Standardabweichungen
definieren im transformierten Koordinatensystem eine Ellipse. Dessen Grofle, Orientierung
und Lage im Kamera-Koordinatensystem werden auch als Hillas-Parameter bezeichnet (sie-
he Abbildung 2.14). Da die Ellipse wesentliche Teile des Luftschauers wiederspiegelt, kann
jeder - oder Hadron-Schauer durch seine charakeristischen Eigenschaften am Bild erkannt
werden.

yl
Ellipse = 1 Sigma-Grenze der 2d-Signalverteilung

grofite Intensitat

MISS

h X
Kamerazentrum

Abbildung 2.14: Definition der Bildparameter.

Im einzelnen sind folgende Parameter definiert:

e WIDTH
Die Kleinere der beiden einfachen Standardabweichungen ist ein Ma$f fiir die Breite des
Luftschauers. Da hadronische Schauer aufgrund vieler hadronischer Wechselwirkungen
eine breitere Lateralverteilung haben und sich diese Eigenschaft auf das Kamera-Bild
iibertréigt, konnen sie durch Auswahl nur kleiner WIDTH-Werte vermindert werden.

e LENGTH
Die groflere halbe Haupachse der Ellipse spiegelt die Linge des Schauers wieder. Elek-
tromagnetische Schauer sind kompakter und haben auch eine kiirzere longitudinale
Ausdehnung. Verlauft die Schauerachse parallel zur Teleskopachse und durch die Ka-
mera, so sind WIDTH und LENGTH etwa gleich grof3. Der Schauer wird dann von unten
betrachtet. Derartige Ereignisse werden von der weiteren Analyse ausgeschlossen.
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e DIST
Wie schon im Abschnitt Bildentstehung erwéhnt, kann der Abstand des Ellipsen-Schwer-
punkts vom Kamerazentrum ein Maf} fiir den Impakt-Parameter sein.

e MDIST
Der Abstand des Pixels mit der hochsten Intensitit vom Kamerazentrum wurde in
[Pet97] definiert. Wie sich aus Abbildung 2.11 entnehmen l48t, ist MDIST ein Maf
fiir die Lage des Schauermaximums. Fiir parallel zur optischen Achse verlaufene Luft-
schauer ist MDIST meist kleiner als DIST. Eine Auswahl von (DIST-MDIST)-Werten
ermoglicht es meist ebenfalls photonische Schauer anzureichern, da die Hohe des Schau-
ermaximums in hadronischen Schauern stiarker fluktuiert.

e ALPHA

Liegt der Schauer windschief zur optischen Teleskop-Achse, so zeigt die grole Halbachse
der Bild-Ellipse meist nicht zum Kamera-Zentrum. Diese Orientierung wird durch den
Winkel ALPHA beschrieben. Er ist nur fiir den Bereich 0° - 90° definiert. v-Schauer
sollten sdmtlich parallel zur optischen Achse verlaufen und nur durch Auflésungseffek-
te leicht um ALPHA = 0° verschmiert sein. Da hadronische Schauer isotrop auf das
Teleskop treffen, sollte hier ALPHA bis auf Effekte der Trigger-Effizienz flach verteilt
sein.

e SIZE
Zur Beschreibung der gemessenen Gesamtlichtmenge dient der Parameter SIZE. Er
berechnet sich aus der Summe aller Signale der Bildpixel. SIZE ist (auch in Kombination
mit DIST) ein gutes Ma8 fiir die Schauerenergie.

e CONC
Um die Konzentration des Schauerbildes zu beschreiben, wurde der Parameter CONC
eingefithrt. Er ist definiert iiber das Verhéltnis der Summe der zwei hellsten Pixel zu
SIZE. Da «y-Schauer wegen der fehlenden hadronischen Wechselwirkungen sehr kompakt
sind, ist auch der CONC-Parameter fiir eine Seperation geeignet.

e MISS, AZWIDTH
Diese beiden Parameter sollen hier nicht weiter betrachtet werden, da sie im wesentli-
chen aus den Anderen hervorgehen.

Die Berechnung der Hillas-Parameter kann im Anhang nachgeschlagen werden.
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Kapitel 3

Monte-Carlo-Simulation

Will man y-Punkt-Quellen detektieren, so mufl zunéchst der iiberwéltigende Untergrund an
hadronischen Schauern unterdriickt werden. Auflerdem sind einige Teleskop-Parameter, wie
z.B. die effektive Sammelfldche, zu bestimmen, um Aussagen iiber die physikalische Beobach-
tungsgroBen machen zu kénnen. Beides kann nur erreicht werden, wenn man die erwarteten
Verteilungen der Observablen kennt.

Im folgenden wird die Berechnung von Schauer-Observablen mit Hilfe der Monte-Carlo-
Methode vorgestellt. Eine notwendige anschlielende Faltung dieser Ergebnisse mit Detekto-
reigenschaften wird am Ende des Kapitels dargestellt.

3.1 Luftschauer-Simulation

Meist ist es nicht moglich die Verteilung von Schauerparametern unter den gegeben Randbe-
dingungen mit analytischen Methoden genau genug zu berechnen. Die Vielfalt an Wechsel-
wirkungen und Produktionsmechanismen erfordert eine detaillierte Simulation des Schauers
mit der Monte-Carlo-Methode. Die numerisch berechneten Resultate sind in ihrer Genau-
igkeit somit nur vom physikalischen Wissen und dessen Implementation sowie der Anzahl
generierter Ereignisse abhéngig.

3.1.1 CORSIKA

In dieser Arbeit kommt das Luftschauer-Simulations-Programm CORSIKA! (Version 5.945)
[Hec98] zur Anwendung. Es wurde im Rahmen des KASCADEZ?-Experimentes [Kam99]
[Kla97a] [K1a97b] am Forschungszentrum Karlsruhe entwickelt. Da es auch anderen Expe-
rimenten weltweit zur Verfiigung gestellt wurde, hat es sich zu einem Standardwerkzeug der
bodengestiitzten Astroteilchenphysik entwickelt. Durch Vergleiche mit Mefidaten wurde in
den vergangenen Jahren eine laufende Verbesserung erzielt.

CORSIKA selber besteht im wesentlichen aus 4 Teilen. Zunéchst einmal gibt es einen
Programmrahmen, der die Ein- und Ausgabe, sowie die Neuberechnung der Teilchenpositio-
nen unter Beriicksichtigung von Ablenkung durch Vielfachstreuung und dem Magnetfeld der

1COsmic Ray SImulation with KAskade
2K Arlsruhe Shower Core and Array DEtector
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Erde fiir hadronische Teilchen behandelt. Teil 2 und 3 behandeln hadronische Wechselwir-
kungen oberhalb und unterhalb einer Energie von 80 GeV pro Kern-Nukleon. Hierbei stehen
verschiedene Wechselwirkungsmodelle zur Auswahl.

o Wechselwirkungsmodelle fiir Energien < 80 GeV pro Kern-Nukleon

— ISOBAR [Cap92] (steht nur bis CORSIKA Version 5.60 zur Verfiigung): Einfaches
Fireball-Modell

— GHEISHA 3 [Fes85]: Sehr detailliertes Modell zur Beschreibung hadronischer Kas-
kaden in Materie, welches auch im GEANT-Paket ([Cer94]) des CERN* verwendet
wird. Es kann Teilchen mit Energien bis etwa 100 GeV beschreiben. Kerne mit A
> 1 koénne nicht simuliert werden.

— URQMD? [Bas98] [Ble99]: Ein Modell, basierend auf der Quantenmolekulardyna-
mik, das speziell fiir die Schwerionen-Physik entwickelt wurde.

e Wechselwirkungsmodelle fiir Energien > 80 GeV pro Kern-Nukleon

— HDPM® [Cap92]

— SYBILL [Fle94] [Eng92] [Eng00]

— DPMJET? [Ran95] [Ran97] [Ran99)

— VENUS?® (Version 4.12) [Wer93]

— QGSJET? (Versionsdatum: 07.10.99) [Kal93a] [Kal93b] [Kal94a] [Kal94b] [Kal97]
— NEXUS [Wer97] [Dre99a] [Dre99b]

Wihrend HDPM, basierend auf dem Dual Parton Modell [Cap80], und das schnelle SYBILL,
welches speziell fiir die Luftschauergeneration entwickelt wurde, einfache phdnomenologische
Modelle sind, basieren DPMJET, VENUS und QGSJET (sowie das neue NEXUS) auf der
Gribov-Regge-Theorie. Die domierenden weichen Stofle in Schauern werden {iber Pomeron-
Austausch realisiert. VENUS und QGSJET zeigen dabei die beste Ubereinstimmung mit
Messungen von Beschleuniger- und Luftschauer-Daten[Kna96]. Wihrend VENUS aufgrund
der Simulation von sekundéren Wechselwirkungen im Kern und der unzureichenden Imple-
mentierung von bei hohen Energien dominierenden harten Prozessen vorwiegend fiir Kern-
Kern-Stofe bei kleinen Energien geeignet erscheint, liegt bei QGSJET genau der umgekehrte
Fall vor. NEXUS ist als Weiterentwicklung dieser Beiden noch in der Testphase.

Da GHEISHA keine Kerne mit mehr als einem Nukleon behandeln kann, werden diese
unterhalb einer Energie von 80 GeV pro Nukleon mit Hilfe des Superpositionsprinzips, dem
Glauber-Ansatz [Gla70] und Wechselwirkungsquerschnitten aus HDPM simuliert.

Der vierte Teil dieses Simulations-Programmes besteht aus einer detaillierten Simulation
des elektromagnetischen Teils des Luftschauers mit einer dem Rahmen angepafiten Version

3Gamma Hadron Electron Interaction SHower Algorithm
4Conseil Européen pour la Recherche Nucléaire
5Ultra-Relativistic Quantum Molecular Dynamics
SHadronic Dual Parton Model

"Dual Parton Model mit JETs

8Very Energetic NUclear Scattering
9Quark-Gluon-String Model mit JETs
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des am SLAC!? in Standford entwickelten EGS4!-Programmes [Nel85]. In ihm werden so-
wohl die Wechselwirkungen als auch die Neuberechnung der Teilchenposition behandelt. Da
das Programm im Original nur bis zu TeV-Energien konzipiert war, aber auch noch Schau-
er bei PeV-Energien simuliert werden sollen, wurde der Landau-Pomeranchuk-Migdal-Effekt
und die Muonproduktion durch photonische Paarerzeugung und durch Photoproduktion von
Hadron mit anschliefendem Pion-Zerfall in Muonen implementiert [Kna97]. Alternativ zum
EGS4-Programm stehen noch analytische NKG-Formeln [Lag79] [Cap91] zur Verfiigung, um
die Elektronendichte an ausgewéhlten Orten sowie die Gesamtzahl an Elektronen zu berech-
nen.

Die Simulation von Luftschauern fiir die Analyse von TeV-vy-Beobachtungen wurde in die-
ser Arbeit mit den Wechselwirkungsmodellen GHEISHA, VENUS sowie EGS4 durchgefiihrt.
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Abbildung 3.1: Proton- und ~v-induzierte Luftschauer der Energie 10 TeV. Links:
Beispiel fiir einen mit CORSIKA produzierten Proton-induzierten Schauer der Energie
10 TeV. Es sind nur Teilchen dargestellt, die eine Mindestenergie von 10 GeV aufweisen.
Rechts: Beispiel eines v-induzierten Luftschauers. Da die typische Energie der elektroma-
gnetischen Kaskade im MeV-Bereich liegt, wurde die Mindestenergie auf 3 GeV gesenkt. Der
Schauer wire sonst nur sehr reduziert (als Linie auf der Schauerachse) zu erkennen. Es ist
weiterhin zu beachten, dafl die transversale Ausdehnung der Schauer verbreitert dargestellt
ist (siehe Achsenbeschriftung).

3.1.2 Atmosphirenmodell

Die CORSIKA-Atmosphire besteht aus einer Mischung von 78.1 % Na, 21.0 % O und 0.9 %
Ar. Thre hohenabhéngige Dichtevariation wird durch ein Modell aus 5 Schichten realisiert.
Die vertikale atmosphirische Tiefe T'(h) wird durch

T(h) = { a; + b; e:ch(—c%) i=1,...,4 (3.1)

ai—bic% 1=25

108§ tanford Linear Accelerator Center
HUElectron Gamma Shower
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parametrisiert [Hec98]. Die oberste Schicht (i = 5) féllt in einer Héhe h = 112.8292 km
auf Null ab. Die Dichte ergibt sich durch

dT'(h)

p(h) = T dh (32)

Umrechnungen der Tiefe fiir von Null verschiedene Zenitwinkel werden unter Beriicksichti-

gung der Atmosphiren-Geometrie durchgefiihrt (siehe weiter unten). Fiir diese Parametrisie-

rung stehen mehrere vorgegebene Atmospéhren zur Verfiigung. Eine der Meistbenutzten ist

die US-Standardatmosphére von Linsley [Hec98], die auch in dieser Arbeit verwendet wurde.

AuBer in Form der obigen Parametrisierungen stehen die Atmosphéiren auch noch in

Tabellen zur Verfiigung, die mit dem externen MODTRAN-Atmosphéirenmodell [Kne96]| er-

zeugt wurden. Sie enthalten auch eine genauere Angabe des atmosphérischen Brechungsindi-

xes einer gegebenen Hohe, der insbesondere fiir die Erzeugung von Cherenkov-Photonen von
Bedeutung ist.

3.1.3 Horizontnahe Simulation

Da das KASCADE-Experiment als Detektorfeld eine flachenartige Akzeptanz (~ cos©) fiir
Luftschauer-Nachweis besitzt, kann es im wesentlichen zenitnahe Beobachtungen durchfiihren.
Aus diesem Grunde wurde in CORSIKA (bis Version 5.6) eine ebene, nicht gekriimmte Atmo-
sphére implementiert, die es erlaubt, schnelle Umrechnungen zwischen atmosphérischer Tiefe,
Dichte und momentaner Hohe zu ermdoglichen. Nachteil hierbei ist die Ungenauigkeit der Teil-
chenspuren und damit der Schauerentwicklung bei groBeren Zenitwinkeln. In Abbildung 3.2
ist dieser geometrische Sachverhalt skizziert.

Hohe Hohe

Atmospharenrand Atmospharenrand

h1 h1’

h2’

Erde

Abbildung 3.2: Abstédnde in verschiedenen Atmosphiren-Geometrien. Links: Ebene
Atmosphéren-Geometrie (bisher in CORSIKA verwendet). Hier gilt: h1 = h1’ und h2 = h2’.
Rechts: Richtigere sphérische Atmosphére. Bezogen auf das Lot zum Erdmittelpunkt ist hier
h1l # h1’. h2 und h2’ wurden als gleich gewéhlt (Beobachtungshohe).

In einer ebenen Atmosphéire wird der Abstand 1 durch

hl — h2 hl' — h2'
| = = )
cos © cos © (3.3)
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beschrieben, wihrend er im sphérische Fall durch

| = —(R+h2)cos® + /(R+h1")? — (R+h2)?sin?© (3.4)

ausgedriickt werden kann. Da die Dichte p(h) in CORSIKA nur durch die Hohe bestimmt
ist, lassen sich die atmosphiérische Tiefe sowie Tiefenunterschiede, welche ein Teilchen auf
seinem Pfad durchlduft, durch Integration nach der Héhe berechnen:

h2 h2 ol
AT — / p(h) dl = / p(h) 25 dn (3.5)
hl hl oh

In einer ebenen Geometrie ist dieses Integral, welches fiir die Berechnung von Tiefenun-
terschieden in Monte-Carlo-Simulationen hiufig ausgewertet werden muf3, deutlich einfacher
und schneller zu berechnen. In Tabelle 3.1 sind Absolutwerte fiir Distanz und Tiefe an-
gegeben, welche ein Schauer bei verschiedenen Zenitwinkeln durchlaufen mufl; um bis auf
Meeresniveau zu gelangen. Grundlage fiir diese Zahlenwerte ist die Parametrisierung der US-
Standardatmosphére. Abbildung 3.3 gibt den relativen Unterschied zwischen ebener N#he-
rung und realer sphérischer Geometrie wieder. Fiir die atmosphérische Tiefe erreicht dieser
bei 70° ungefihr 1% und steigt dann sehr schnell zu gréfieren Werten an.

flach sphérisch
Zenitwinkel Abstand Tiefe Abstand Tiefe

] [km] [g/cm?] [km] [g/cm?]

0 112.8 1036.9 112.8 1036.9
30 130.3 1197.4 129.9 1196.9
45 159.6 1466.5 158.2 1464.8
60 225.7 2073.9 220.1 2066.8
70 329.9 3031.8 310.7 3006.1
80 649.8 5971.5 529.0 5770.2
85 1294.6 11897.6 770.9 10580.2
89 6465.0 59415.53 1098.3 25935.2
90 o0 00 1204.4 36467.6

Tabelle 3.1: Anstieg des Abstandes und der atmosphirischen Tiefe mit dem Ze-
nitwinkel fiir eine ebene und sphirische Geometrie. Die Berechnungen wurden fiir
h1” = Rand der Atmosphére (112.8292 km) und h2 = Meereshohe (0.0 km) mit der US-
Standardatmosphére durchgefiihrt.

In CORSIKA gab es bisher schon eine Option fiir horizontale Schauer. Hier wurde aber
einfach die atmosphérische Tiefe fiir die bei grofleren Zenitwinkeln verschiedene Atmosphéren-
sdule tabelliert und somit schnell abrufbar bereitgestellt. Doch ist fiir die Schauerentwicklung
nicht nur die atmosphérische Tiefe an sich, sondern auch die Inhomogenitét der Teilchenver-
teilung senkrecht zur Schauerachse von Bedeutung. Diese wurde durch die neuberechneten
ebenen Atmosphérenséiulen nicht korrekt behandelt. Ein weiterer Grund fiir die Impleme-
tierung einer neuen Horizontalversion war die Beschrankung auf rein hadronische Schauer.



52 KAPITEL 3. MONTE-CARLO-SIMULATION

@]
w

SN

@]
«

Mbstand [%]
5\l\)
ATiefe [Z]
o
N

(@]
T
[N
(@]
T

| / —1f
10 £ 10 £
c g
—2f / —of /
'IO NS T S NN NN N S S S 'IO NN Y. d WSS NN NN N S S S
0 10 20 30 40 50 60 70 80 90 0 10 20 30 40 50 60 70 80 90
Zenitwinkel [°] Zenitwinkel [°]

Abbildung 3.3: Relative Differenz von Abstand und Tiefe von ebener zur sphiri-
sche Atmosphire. Die Werte beziehen sich wieder auf Schauer, die am Atmosphérenrand
(112.8292 km) starten und bis auf Meereshshe laufen.

Die gesamte elektromagnetische Kaskade und auch die Emission von Cherenkov-Photonen
konnten nicht behandelt werden. Da aber genau diese Simulation ein Hauptanliegen dieser
Arbeit ist, war eine Modifikation von CORSIKA unumgénglich.

Neues Verfahren zur Spurberechnung

Um die schnellen Umrechnungen zwischen atmosphérischer Hohe, Tiefe und Dichte zu erhal-
ten, mufite am Prinzip der ebenen Atmosphére festgehalten werden. Es 1483t sich jedoch jede
gekriimmte Geometrie durch lokal ebene kartesische Koordinatensysteme beschreiben. Dieser
Ansatz wird daher zur Modifikation der Spurberechnung in CORSIKA verwendet.

Dazu wird an der aktuellen Teilchenposition ein lokal ebenes kartesisches Koordinaten-
systeme berechnet, dessen Orientierung durch das Lot zur Erdmitte festgelegt ist. In diesem
lokalen System konnen nun alle Berechnungen beziiglich lokaler bzw. vertikaler Hohe und
atmosphérischer Tiefe am Start und Endpunkt der Teilchenspur wie bisher durchgefiihrt wer-
den. Macht das Teilchen eine Wechselwirkung oder zerfillt es, so werden seine Koordinaten
an diesem Ort zunéchst in ein neues lokales System transferiert. Hier werden dann wiederum
alle Berechnungen fiir den Fall einer ebenen Atmosphire vollzogen. Die gekriimmte Erdkugel
wird also stiickweise durch lokal ebene Segmente angenéhert (siche auch Abbildung 3.4). Ein
dhnliches Verfahren ist in [Sci98] beschrieben.

Einen wesentlichen Unterschied zum alten Verfahren mit einer global ebenen Atmosphiéire
ist aber noch vorhanden. Dort gibt es keine Notwendigkeit, den Ort des Detektors zu spezi-
fizieren. Der einmal angegebene Wert der atmosphérische Hohe ist an jedem Punkt der ebe-
nen Erdoberfliche gleich. Die Beobachtungshéhe wird festgelegt und Teilchenspuren werden
maximal bis zu dieser Hohe gerechnet, unabhéngig davon, an welchem Ort relativ zur Erd-
oberfliche sie sich befinden. Es gibt deshalb keinen natiirlichen Bezugspunkt zum Detektor.
Koordinaten werden im internen Schauer-Koordinatensystem angegeben, dessen Ursprung
im wesentlichen frei wéhlbar ist.
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Abbildung 3.4: Vergleich: Standard-CORSIKA und modifierte Behandlung. Links:
CORSIKA-Geometrie in der Standardversion. Rechts: Skizze zur Behandlung von Teilchen
in der modifizierten CORSIKA-Version. Hohen und Zenitwinkel: h1, h2, § im ersten lokalen
Koordinatensystem; h2’, § im néchsten Koordinatensystem; hdetl, hdet2, o im ‘Detektor-
System’.

Im Falle einer sphérischen Erdoberfliche sieht man ein weit entferntes Teilchen unter einer
kleineren Hohe, als es sich tatséichlich vertikal zur Erdoberfliche befindet. Auch Zenitwinkel
fiir eine Teilchenspur haben hier einen anderen Wert. Die positive Erdkriimmung macht es
notwendig, den Ort der Schauerbeobachtung festzulegen, da nur die (scheinbaren) Koordina-
ten relativ zum ebenen lokalen Koordinatensystem des Detektors festgestellt werden. Zusétz-
lich zu den lokalen Koordinaten miissen also Koordinaten im System des Detektors berechnet
werden, um die Ergebnisse der Simulation spéter mit Mefldaten vergleichen zu kénnen.

Die Lage des Detektorsystems wird bei diesem Verfahren so gewihlt, daff es mit dem
lokalen System des Auftreffpunkts der Schauerachse mit dem Beobachtungsniveau iiberein-
stimmt (=~ Lage des Schauerkerns). Die Beobachtungshéhe wird also im System des Detektors
festgelegt. Sie ist global, d.h. fiir alle Teilchenpositionen relativ zur Erdoberflache, giiltig und
variiert somit , wenn man sie in lokalen Hohen ausdriickt (siehe auch Abbildung 3.4 (rechts)).
Auch wenn die Teilchen weit weg vom Detektor die global gewéhlte Beobachtungshohe durch-
laufen, werden sie in das Detektorsystem transferiert und die Weiterberechnung der Spuren
beendet.

Das Detektorsystem ist somit immmer das letzte lokale Koordinatensystem, welches die
Teilchen durchlaufen. Die Umrechnung vom letzten normalen lokalen Koordinatensystem in
das System des Detektors ist aber eine andere als von einem lokalen System in das Néchste.
Hier wird im wesentlichen die Projektion der héhenabhéngigen Teilchenkoordinaten auf die
lokale Hohenachse gebildet.

Eine technische Schwierigkeit ergibt sich noch bei Anwendung dieses Verfahrens. Wann
darf man die Kriimmung der Erde vernachlissigen und ein lokal ebenes System verwenden?
Mathematisch exakt ist dies nur im Grenzfall infinitesimaler Abstédnde zuldssig. Technisch
wiére dies aber auch zu vertreten, wenn die Berechnung einer Teilchenspur in einer ebenen At-
mosphére keinen signifikanten Unterschied zur Berechnung in einer sphéirischen Atmosphére
aufweist. Da die entscheidende Gréfe fiir diese Berechnung die atmosphérische Tiefe ist, kann
als Kriterium fiir die Zuléssigkeit der Niherung auch die Anderung der Tiefe am Endpunkt
der Spur bei Transformation von einem lokal ebenen System in das Néchste verwendet wer-
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Abbildung 3.5: Grenze lokal ebener kartesischer Koordinatensysteme.

den. Diese Anderung wird natiirlich nur durch die zugelassene horizontale Schrittweite der
Teilchenspur in dem lokal ebenen Koordinatensystem bestimmt (siehe auch Abbildung 3.5).

Um die Anderung der atmosphiirischen Tiefe von einem lokalen System in das Nichste
klein zu halten, mufl also die horizontale Ausdehnung der Teilchenspur begrenzt werden.
Fiir die modifizierte CORSIKA-Version wurde eine tiefenabhingige maximale horizontale
Schrittweite

R — Rop
Rhom’zontal - —unten  ~roben (T_Toben) + Roben (36)
Tunten - Toben

gewihlt, da aufgrund der dichteren Atmosphére am Erdboden nach viel kiirzeren Abstand
ein signifikanter Unterschied zu erwarten ist. Thpen, (= 0 g/cm?), Tunten, Runten 1nd Ropern sind
hierbei die Tiefen und maximale horizontalen Schrittweiten am Rand der Atmosphére und
auf Meershohe. Diese lineare Parametrisierung fiir die tiefenabhéngige horizontale Schritt-
weite iibersetzt sich mit Hilfe der US-Standardatmosphére natiirlich in eine exponentielle
Parametrisierung fiir eine hohenabhéngige Schrittweite (Abbildung 3.5). Mit der Festlegung
von Rynten = 6 km und Rype,, = 20 km wurde eine relative Anderung von AT/T < 0.5 %
und eine absolute Anderung von AT < 1 g/cm? fiir den gesamten Hohenbereich erreicht.

Da die maximale horizontale Schrittweite fiir den néichsten Schritt schon am Startpunkt
der Teilchenspur berechnet werden muf, ist es moglich, dafl ein zu grofler Wert verwendet
wird, da die genaue Linge der Spur und ihre genaue Orientierung noch nicht festliegen. Im
denkbar schlechtesten Fall wiirden einer Teilchenspur 20 km Schrittweite erlaubt, obwohl die
maximale Schrittweite nur 6 km am Endpunkt Spur betragen wiirde. Dann wére die relative
Anderung AT/T < 0.5 % und die absolute Anderung AT < 4 g/cm?. Auch dies wiiren noch
zu vernachlissigbare Anderungen bei atmosphérischen Tiefen zwischen 1000 g/cm? bei 0°
Zenitwinkel und 37000 g/cm? bei 90° Zenitwinkel. Da dieser gréBere Fehler aufgrund der
maximal zuléissigen Schrittweiten von beispielsweise 377 g/cm? fiir Muonen nicht méglich ist,
kann von deutlich kleineren absoluten Anderungen der Tiefe bei der Koordinatentransforma-
tion ausgegangen werden.

Mit der Einschrankung der horizontalen Schrittweite wird also jede Teilchenspur zwischen
zwel Wechselwirkungen in ein oder mehreren Teilstiicken behandelt. Jedes dieser Teilstiicke
wird wiederum in einem lokal ebenen Koordinatensystem berechnet. Hierdurch wird die
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sphérische Atmosphére hinreichend durch ebene Atmosphirensegmente angepafit. Durch-
laufen die Schauerpartikel die global definierte Beobachtungshohe, so wird in das lokal ebene
System der angenommenen Detektorposition transformiert. Somit kénnen die berechneten
Schauergroflen mit den experimentell Beobachtbaren verglichen werden und Schauer kénnen
fiir Richtungen bis nahe des Horizont simuliert werden.

Cherenkov-Strahlung

Cherenkov-Photonen werden direkt vom lokalen Koordinatensystem ihrer Entstehung in das
System des Detektors transformiert, um dann ihre Position auf Beobachtungshdhe zu berech-
nen. Da mit groflerem Zenitwinkel die Brechung der Cherenkov-Trajektorien durch die zu-
nehmende Atmosphérensiule Bedeutung gewinnt, wurde auch die atmosphérische Refraktion
bis zu Zenitwinkeln von 89° implementiert. Hierzu wird beim Start der Simulation eine nu-
merisch berechnete Tabelle fiir horizontalen Abstand und Flugzeit bei gegebenen Zenitwinkel
und Hohe erzeugt. Wahrend der Simulation wird dann aus Griinden der Rechengeschwindig-
keit zwischen den Werten nur noch linear interpoliert. Dadurch kann mit hoher Prazesion
die Orts- und Ankunftsverteilung der Cherenkov-Photonen auf Beobachtungshohe berechnet
werden.

Die neue Spurberechnungsmethode sowie die Beriicksichtigung der Refraktion von Cheren-
kov-Strahlen ist seit der CORSIKA-Version 6.00 (Dezember 2000) im offiziellen Software-
Paket enthalten (siehe auch [Hec99]). Die Modifikation kann mit Hilfe der Option CURVED
aktiviert werden und hilft schon jetzt bei Luftschauer-Simulationen, die im Rahmen von
HEGRA-, MAGIC- und AMANDA-Analysen durchgefiihrt werden.

3.2 Detektorsimulation

Um einen mit Mefldaten vergleichbaren Datensatz zu erhalten, mufl die Detektorantwort
auf eintreffende Cherenkov-Photonen beriicksichtigt werden. Hierzu wurde in weiten Teilen
ein Program von J.C. Gonzales verwendet [Gon01], das mit Hilfe verschiedener Vorgaben
das HEGRA Teleskop CT1 oder das MAGIC-Teleskop simulieren kann. Erste Ergebnisse
fiir das MAGIC-Teleskop sind in [Gon97] aufgefiihrt. Das Programm gliedert sich in ein
Reflektor-Modul, welches die atmosphérische Absorption der Atmosphére sowie die Simulati-
on des eigentlichen Reflektors beinhaltet, und ein Kamera-Modul fiir die PMT-Antwort. Der
Teleskop-Trigger und kleinere Korrekturen wurden mit Hilfe eines eigenen Modells realisiert.

3.2.1 Atmosphirische Absorption

Da die atmosphiérischen Absorption durch viele teilweise zeitlich schwankende Einfliisse be-
stimmt ist und ihre Anwendung auf die einmal produzierten Cherenkov-Photonen wenig Zeit
in Anspruch nimmt, gliedert man sie meist aus der reinen Luftschauergeneration aus und
betrachtet sie als Teil des Detektors. Somit hat man die Moglichkeit, die Simulation gezielt
auf die Bediirfnisse der gemessenen Daten auszurichten und andere Wetterbedingungen auf
die Luftschauer anzuwenden.

Allgemein 148t sich die durchgelassene Intensitéit I des Cherenkov-Lichts nach Durchlaufen
eines Wegelements dx in der Erdatmosphére durch das Lambert-Beer’sche Gesetz [Roe92]
beschreiben:
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dl = —Iy Gyt dx oder I = Iy exp(—eqt x) (3.7)

Hierbei ist Iy die Anfangsintensitdt und ae,: der Absorptionskoeffizient. Die Erdatmo-
sphére bietet hauptséchlich drei Moglichkeiten, Cherenkov-Photonen zu absorbieren:

e Rayleigh-Streuung
e Mie-Streuung

e Absorption am atmosphérischen Ozon
Der Absorptionskoeffizient ist dann die Summe der Koeffizienten der Einzelprozesse:

Qext = O Rayleigh T AMie T QOzon (38)

Eine genaue Beschreibung des verwendeten Absorptions-Modells findet sich in [Iba99] und
[Gon01]. Es besteht im wesentlichen aus dem sogenannten Elterman-Modell [Elt65], welchem
wiederum die US-Standardatmosphére und zusétzlichen Aerosol- und Ozon-Komponenten
zugrunde liegt. Im Falle von Mie- und Ozon-Absorption liegen die verwendeten Absorption-
koeffizienten als Funktion der Photon-Wellenléinge und Hohe vor, so daf die optischen Tiefen
Ti (= Qege X) direkt berechnet werden koénnen. Im Falle der Rayleigh-Streuung bestimmt
man die optische Tiefe mit Hilfe der atmosphirischen Tiefe X (US-Standardatmosphire)
und der charakteristischen A~4-Abhéngigkeit. Die Transmissionswahrscheinlichkeit T fiir ein
Cherenkov-Photon aus Richtung des Zenits ergibt sich dann zu

T, = exp(—7) it = Rayleigh, Mie, Ozon (3.9)

und

Tt = TRayleigh - Thrie - TOzon (310)

Im Falle von zenitfernen Cherenkov-Strahlen mufl ein Korrekturfaktor m(6) fiir die opti-
schen Tiefen benutzt werden:

T; = exp(—m(0) ;) i = Rayleigh, Mie, Ozon (3.11)

Diese Modifikation, welche die atmosphérische Tiefe korrigiert, kann auf verschiedene
Arten erzeugt werden. Rein geometrische Korrekturen fithren zu

m(6) = sec() (3.12)

im Falle einer ebenen Atmosphérenschicht oder kleiner Zenitwinkel bzw. im allgemeinen
Fall zu

— sin® @ — cos
m(0) = AT, (R+,Z)O)_2ho P oo (3.13)

Hierbei ist 6 der Zenitwinkel der Cherenkov-Strahlen, R der Erdradius, h, die beobachte-
te vertikale Hohe des Photon-Produktionsortes und hg die Beobachtungshéhe. Eine bessere




3.2. DETEKTORSIMULATION

Korrekturfaktor

30 —

25

sec ©

- rein geometrisch

—— Dichteprofil

PR RPN RN EURRN RN EVRTETN IR R
76 78 80 82 84 86 88 90

Zenitwinkel [°]

o7

Abbildung 3.6: Korrekturfaktor fiir
zenitferne Absorption. Die angege-
benen Werte wurden fiir eine vertikale
Starthohe von 10 km und einer Beobach-
tungshohe von 2.2 km berechnet.

Korrektur ist moglich, wenn man versucht, die tatsédchliche Luftmasse zwischen Produkti-
onsort und Beobachtungshohe mit Hilfe eines exponentiellen Dichteprofils zu berechnen. In
Abbildung 3.6 sind die méglichen Korrekturfaktoren gegen den Zenitwinkel aufgetragen. Ein
signifikanter Unterschied ergibt sich erst ab 75° Zenitwinkel. Da aber die Korrektur mit Hilfe
des Dichteprofils den tatsédchlichen Verhéltnissen am nichsten kommt, wurde diese Methode
fiir die atmosphérische Absorption verwendet.
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Abbildung 3.7 Atmosphérische
Transmission als Funktion von
Zenitwinkel und Wellenlinge. Die
angegebenen Werte wurden fiir eine
vertikale Starthohe von 10 km wund
einer Beobachtungshohe von 2.2 km
berechnet.

Abbildung 3.7 gibt einen Uberblick zur atmosphérischen Transmissionswahrscheinlichkeit
bei verschiedenen Photon-Wellenldngen und Zenitwinkeln. Wie zu erkennnen ist, nimmt der
Transmissionsanteil bei grofien Zenitwinkeln wie erwartet immer stiarker ab. In Abbildung
3.8 sind die Anteile der Transmission bei einer festen Wellenlénge (320 nm) aufgetragen.
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3.2.2 Simulation des Cherenkov-Teleskops CT1
Reflektor und Kamera

Das Reflektor-Modul der Detektor-Simulation wendet das sogenannte Ray-Tracing-Verfahren
zur Darstellung der Photon-Intensitét auf der Kamera-Ebene an. Hier wird jede Photon-Spur
iiber die Reflektion an den Einzelspiegeln verfolgt und auf die Kamera-Ebene abgebildet.
Dabei wird die genaue Justierung und Kriimmung der Einzelspiegel beriicksichtigt. Liegt
keiner der 33 Spiegel auf dem Weg des Photons, so geht es verloren. Die Reflektivitdt der
Spiegel wurde hierbei durch stochastische Reduktion der eintreffenden Photonen realisiert.
Da die genaue Justierung der Einzelspiegel zur Zeit der Messung nicht bekannt war, sind die
Pixelsignale in dieser Arbeit nachtriglich zusédtzlich ausgeschmiert worden. Dies fiihrte zu
einer besseren Ubereinstimmung mit den Messdaten.

Im Falle von simulierten y-induzierten Schauern lag die Telekopachse immer in Schauer-
richtung. Bei Hadron-induzierten Schauern lag die Schauerrichtung zuféllig innerhalb eines
Gesichtsfeldes mit 3° Radius. Studien zeigten, dafl Schauer ausserhalb dieses Bereiches das
Teleskop nur noch sehr selten triggerten. Jeder CORSIKA-Hadron-Schauer wurde fiir diese
Richtungsstreuung zehnmal verwendet. Hierdurch konnte der Anteil der tatséichlich verwen-
deten Schauer deutlich erhoht werden.

Die Teleskop-Kamera konvertiert die auf der Kamera-Ebene eintreffenden Photonen in
Photoelektronen. Photonen, welche die Kamera-Ebene erreichen, werden hier in die 2.1 cm
breiten PMT-Pixel gefiillt. Trifft ein Photon keines der Pixel, d.h. liegt es auflerhalb der
Kamera, so ist es fiir die weitere Simulation verloren. Die Photonenmenge jedes Pixels wird
schliellich mit Hilfe der Transmissivitit der Lichtleiter und der Quantenausbeute der Pho-
tomultiplier stochastisch reduziert. Danach liegen die Pixel-Signale in Einheiten von Photo-
elektronen vor.

Abbildung 3.9 zeigt alle in der (unkorrigierten) Simulation verwendeten Effizienzen sowie
die Gesamteflizienz des Detektors, die auch als globaler Konversionfaktor zwischen den am
Detektor einfallenden Photonen und den ausgelesenen Photoelektronen betrachtet werden
kann.
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Die Gesamtnachweiswahrscheinlichkeit €(\) ergibt sich demnach aus

€A) = RN - TN - QM) (3.14)

mit der Spiegel-Reflektivitéit R(\), der Lichtleiter-Transmissivitat 7(\) sowie der PM-
Quantenausbeute Q(\). Es ergibt sich fiir die unkorrigierte Simulation ein mittlerer Wert
von €(A\) = 10 %.

Trigger und Korrekturen

Um die Monte-Carlo-Rechnung in kurzer Zeit an die Messdaten anzupassen, wurde der Pixel-
und Teleskop-Trigger sowie mogliche Korrekturen zur Photonverteilung in der Kamera-Ebene
und der aktuellen Quantenausbeute erst in einem eigenen spiteren Modell verwirklicht.

Neben den Cherenkov-Signalen aus Luftschauern wurde noch Rauschen des Nachthim-
melsleuchten (NHL) zum Pixel-Signal addiert. Da sich das Nachthimmelsleuchten aus ver-
schiedenen Elementen zusammensetzt (Airglow, Zodiakallicht, Sternenlicht, extragalaktische
Komponente sowie Lichtverschmutzung) unterliegt es richtungsabhéngigen Variationen (ga-
laktische Ebene und Ekliptik). Fiir eine Himmelsregion mit einer ekliptischen und galakti-
schen Breite grofler als 30° gibt [Ben98] folgende Lichtdichten an:

0.12s7'm=2 (") 1 bei A = 440 nm

fO) =< 017stm=2 (") 2nm! bei A = 550 nm (3.15)
0.29s 'm=2 (")~ 2nm~! bei A = 640 nm

Die Rate mit der ein Photoelektron aus einem Photomultiplier entfernt wird kann folgen-
dermaflen bestimmt werden:

RnurL = Aspiegel © QPigel - / fA) - e(A) - dA (3.16)
0

Mit einem 10 m?2-Spiegel und 0.25°-Pixeln erhilt man eine Rate von 0.027 Ph.e. ns™!.

Der Ubergang zwischen verschiedenen f(\) wurde bei dieser Rechnung in der Mitte der In-
tervalle, d.h. bei 500 nm und 600 nm, festgelegt. Dieses Ergebnis kann ebenfalls mit Hilfe der
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Messungen aus [Mir94a] verifiziert werden und wurde daher fiir die Simulaton des Nachthim-
melsleuchten verwendet.

AuBerdem wurde angenommen, dafl neben den Bild-Fehlern, die durch die voreingestellte
Spiegeljustierung eintreten, noch zuséitzlich etwa 10 % des Lichtes jedes Kamera-Pixels in
die 6 benachbarten Photomultiplier verschmiert werden. Dieses Vorgehen kann zumindest
teilweise durch die Auflosung des gesamten Reflektors von etwa 0.06° [Lor00| gerechtfertigt
werden.

Desweiteren mufiten alle Pixel-Amplituden um etwa 15 % reduziert werden, um die Alte-
rung der Photomultiplier zu beriicksichtigen. Der Konversionsfaktor sank von 0.72 Ph.e./ADC-
Kanal auf 0.61 Phe.e./ADC-Kanal. Dies verkleinert natiirlich auch die Gesamteffizienz e(\)
des Telekops.

Zum SchluB kam der Pixel- und Néchste-Nachbarn-Trigger (NNT) des Teleskops zum
Einsatz. Die Schwelle wurde direkt auf 13 Photoelektronen gesetzt, da Vergleiche zwischen
Daten und Simulation erst nach Anwendung des Software-Triggers und der Rekonstruktions-
Routinen stattfinden.



Kapitel 4

Zenitnahe Beobachtungen

In diesem Kapitel soll die Beobachtung von ~-Quellen im Standardmodus, d.h. nahe des
Zenits, untersucht und diskutiert werden. Dies ist notwendig, da eine vollstindig neue Si-
mulation durchgefithrt wurde, die sich signifikant von fritheren Rechnungen unterscheidet.
Zum einen wurde in fritheren HEGRA-Publikationen zu CT1 (z.B. [Dec97] oder [Pet97]) der
ALTAT!-Algorithmus [Ply88] [Kon92] [Kon92] als Luftschauer-Generator verwendet. Zur Si-
mulation der atmosphérischen Absorption und des Teleskops kam ebenfalls ein bisher nicht
im Detail getestes Programm zur Anwendung. Und zusétzlich wurde fiir die Luftschauerge-
neration nicht die CORSIKA-Standardversion benutzt, obwohl dies bei kleinen Zenitwinkeln
zuldssig ware. Um aber das gesamte Simulation-Paket zu testen, welches schliefllich bei ho-
rizontnahen Beobachtungen zum Einsatz kommt, wurden die Rechnungen schon mit dem
neuen Spurberechnungs-Algorithmus der modifierten CORSIKA-Version durchgefiihrt.

Zum Test der neuen Monte-Carlo-Simulation dienen Beobachtungen des Krebs-Nebels.
Diese galaktische y-Quelle mit (nahezu) konstanter Intensitéit ist ein gut untersuchtes astro-
physikalisches Objekt. Die Qualitéit der gesamten Analyse kann daher mit Hilfe dieser Mef3-
daten verifiziert werden.

4.1 Simulation bei 10° Zenitwinkel

Um fiir die Beobachtung des Krebs-Nebels einen besseren y-Nachweis zu erreichen sowie die
Teleskop-Parameter zu bestimmen, mit denen die y-Fluflberechnung moéglich wird, sind bei
einem Zenitwinkel von 10° v- und Proton-Schauer simuliert worden. Schauer schwerer Kerne
mufiten nicht produziert werden, da protonische Schauer die gemessenen Untergrund-Daten
schon sehr gut beschreiben konnten. Auflerdem sind Proton-Schauer aufgrund der niedrig-
sten Kern-Anzahl v-Schauern noch am #hnlichsten und daher fiir eine y-Hadron-Seperation
am geeignesten. Tabelle 4.1 gibt einen Uberblick zu den verwendeten Luftschauern. Alle -
Schauer wurden exakt bei 10° Zenitwinkel produziert. Proton-Schauer wurden bis zu 3° um
diese Richtung gestreut. Zur Reduzierung der statistischen Fehler bei hohen Energien wur-
den die Schauer mit einem differenziellen Potenzspektrum der Steigung o = 1.5 generiert.
Steilere Spektren von typischen v-Quellen und das Spektrum der protonischen Komponente
der Kosmischen Strahlung wurden spédter durch Wichtung der Ereignisse produziert.

! Atmospheric Light Telescope Array Image
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Primérteilchen | Energiebereich | Radialbereich | Anzahl der Schauer
~v-Photon 0.1 - 30 TeV 0 - 300 m 76165
Proton 0.1 -40 TeV 0 - 400 m 1681900

Tabelle 4.1: Statistik der Monte-Carlo-Schauer bei 10° Zenitwinkel.

Abbildung 4.1 zeigt einen Vergleich von Proton-Monte-Carlo-Daten und OFF-Daten zwi-
schen 5° und 15° Zenitwinkel. Man erkennt keine gréfieren Differenzen in den Verteilungen.
Finzig das SIZE-Spektrum scheint bei OFF-Daten etwas steiler zu sein. Dies kann aber durch
das in den OFF-Daten vorhandene steilere Spektrum der Kosmischen Strahlung (o = 2.68
[Wie98]) erklért werden.

MonteCarlo und OFF-Daten (10° Zenitwinkel)
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Abbildung 4.1: Vergleich der Hillas Parameter von Proton-Monte-Carlo-Daten und
OFF-Daten. Die Verteilungen sind auf eins normiert und geben daher die Wahrscheinlichkeit
fiir einen bestimmten Wert an.
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Abbildung 4.2 zeigt die Trigger-Effizienzen von - und Proton-induzierten Schauern als
Funktion des Impakt-Parameters und der Schauerenergie. Dabei ist zu erkennen, dafl hadro-
nische Schauer seltener das Teleskop triggern. Die Trigger-Effizienz fiir v-Schauer wird au-
Berdem bei Impakt-Parametern kleiner als 150 m bzw. bei Schauerenergien grofler als 1 TeV

maximal.
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Abbildung 4.2: Trigger-Wahrscheinlichkeit von protonischen und ~-Schauern. Dar-
gestellt sind die Trigger-Effizienzen (nach anschliefender Filter-Prozedur) von protonischen
und y-Schauern. Links: Trigger-Wahrscheinlichkeit als Funktion des Impakt-Parameters. Es
ist klar zu erkennen, dafl in beiden Féllen die Trigger-Wahrscheinlichkeit im vorgegebenen Ra-
dialbereich abbricht. Rechts: Trigger-Wahrscheinlichkeit als Funktion der Schauer-Energie.

4.1.1 ~-Hadron-Separation

In der TeV-Astronomie hat man es typischerweise mit sehr schwachen ~-Quellen zu tun, da
ihre Spektren sehr steil mit der Energie abfallen. Meist ist die Photon-Statistik aus Richtung
dieser Quellen am Rand der Nachweisschwelle und man ist nur in der Lage ein Signal zu mes-
sen, falls der iiberwéltigende Signal-Untergrund der Kosmischen Strahlung, welcher hier eine
Storquelle darstellt, um Gréflenordnungen reduziert werden kann oder aber mehr Beobach-
tungszeit investiert wird. Zweck der y-Hadron-Separation ist die Anreicherung getriggerter
v-Ereignisse im Datensatz.

Definition der Signifikanz eines Signals

Seien Ng und Ny die Anzahl der Signal- und Untergrund-FEreignisse in den zu betrachtenden
Datensatz mit N = Ng 4+ Ny Ereignissen, welche in der Beobachtungszeit T gemessen wurden.
Da die Ereignisse meist Poisson-verteilt sind, ist ihr statistischer Fehler v/Ng und +/Ny. Da
nun der Untergrund aufgrund statistischer Schwankungen nicht exakt bestimmt werden kann,
muf folgendes Verhiltnis betrachtet werden:
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Signal ~~ Ng (A1)
Rauschen /Ny '

Nur wenn sich das Signal deutlich vom Rauschen des Untergrundes abhebt, kann ein
positiver Befund festgestellt werden.

Im Allgemeinen besitzt man nur die Anzahl aller Ereignisse und eine Abschitzung oder
Messung der Stor- oder Untergrund-Ereignisse im Datensatz. Die Anzahl der Signal-Ereignisse
wird dann meist iiber die Differenz als Ereignis-Exzefi Ng = N - Ny bestimmt. Die Signifikanz
dieser Messung, d.h. die Abweichung des berechneten ExzeB-Signals zum Exzef-Fehler, 1:ft
sich dann auf einfachste Weise durch

. Ny _ N-Ny “2)
einfach — oN, = \/m .

angeben.

Betrachtet man nur die Ereignisraten R = N / T, so 148t sich die Signifikanz auch folgen-
dermaflen angeben:

R—-R

Seinfach = \/Tiﬁf][] : \/T (4.3)
Die Signifikanz eines Signals erhoht sich also nur mit der Wurzel der Beobachtungszeit.
Eine genauere Abschéitzung der Signifikanz eines Signals wird in [Li83] gegeben:

2N 2Ny 1/2
SLlfMa == {2N In (]\H—M]) + 2NU In <]V—|—]VU)} (44)

Meist sind Signifikanzen normalverteilt und ihre Verteilungsfunktion ist durch

F(S) = /Sf(:n) dx = \/127_ /Sexp <—;x2> dz (4.5)

gegeben. Die Berechnung der Signifikanz ermoglicht es nun, eine Wahrscheinlichkeit fiir die
Hypothese anzugeben, daf ein Ereignis-Uberschufl noch durch den Untergrund erklirt werden
kann (Nullhypothese). Da nur positive Signale von Interesse sind, ist das Konfidenzniveau
fur diese Hypothese

P(S) =1 — F(S) (4.6)

In Abbildung 4.3 ist das Konfidenzniveau P(S) dargestellt. Unterschreitet P(S) nun eine
Schwelle, die typischerweise bei P( 50 ) definiert ist, d.h. erhélt man eine hohere Signifikanz
als 5 Standardabweichungen, so wird dies als Beweis dafiir betrachtet, dal der Untergrund
zur Erzeugung dieses Signals nicht ausreicht. Die Wahrscheinlichkeit, dafi das Untergrund-
Rauschen eine derartige Abweichung aufweist, scheint zu klein zu sein. Eine zusétzliche Signal-
Quelle muf} hierfiir herangezogen werden.
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Optimierung der Separation

Wendet man Selektions-Schnitte an, so werden im Allgemeinen - und Hadron-Schauer aus
dem zu bearbeitenden Datensatz entfernt, da sich beide im Parameter-Raum immer etwas
tiberschneiden. Ziel der Separation ist es die Schnitt-Effizienz fiir y-Schauer €/, = NJ / NJ.
grof und die Schnitt-Effizienz fiir Hadron-Schauer €4 = NI / NH Kklein zu halten. NJ.
und N:,If sind dabei die Anzahl der Ereignisse nach dem Teleskop-Trigger (sowie nach der
Anwendung der Filterprozedur (siehe néchster Abschnitt)) und N und N sind die Anzahl
der Ereignisse nach Anwendung der Separation.

Ein sinnvolles Maf$ fiir die Qualitéit der Separation ist der sogenannte Qualitdts- oder
Q-Faktor

G’Y
Q= >~ (4.7)

H
\V€s

der in Analogie zum Signal-zu-Rausch-Verhéltnis definiert ist. Die Signifikanz

N’Y
Seinfach = ﬁ (48)
mit N = NJ + N, g 148t sich mit obigen Definitionen zu
NV
Seinfach = L (49)
VNE g+ 2N Q2

umformen. Da letztendlich die Nachweiswahrscheinlichkeit fiir eine y-Quelle bzw. die Si-
gnifikanz maximiert werden soll, mufl jedoch neben des Q-Faktors, der quadratisch in die
Berechnung eingeht, auch noch die y-Effizienz fiir die Separationsmethode einen hohen Wert
behalten.

Um nun einen optimalen Satz von Schnitten auf die gemessenen Parameterverteilungen,
die Hillas-Parameter, zu erhalten, wurde gefordert, da8 die y-Effizienz mindestens 80 % be-
tragt. Mit dieser Nebenbedingung konnte der Q-Faktor unter der Variation der Schnittwerte
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maximiert werden. Statistische Schwankungen der Effizienzen, die aus der endlichen Ereignis-
zahl der Monte-Carlo-Datensétze herriihren, konnten durch Teilen der Datensétze untersucht
werden. Auf der ersten Hilfte der Datensétze konnten der Q-Faktor optimiert werden und
auf der zweiten Hélfte wurden zur Kontrolle noch einmal die Effizienzen und der Q-Faktor
berechnet. Der Fehler, der sich hier ergab, lag bei kleiner 5 %.

Werte der Separations-Schnitte fiir 10° Zenitwinkel
Fiir die Separation wurden folgende Einschriankungen auf die Hillas-Parameter angewendet:

e SIZE > 60.0

WIDTH < 0.20

LENGTH < 0.35

CONC > 0.25

0.5 < DIST < 1.2
e (DIST - MDIST) > -0.3

e ALPHA < 10.0

Die SIZE-Grenze von 60 Ph.e. soll nur eine bessere Ubereinstimmung mit Daten liefern.
Eine Erniedrigung dieses Schnittes liefert fast keine andere y- oder Hadron-Effizienz. Die ~-
Effizienz fiir diese Separation betréigt € = 0.808, die Hadron-Effizienz liegt bei eg = 0.013
und der Q-Faktor hat den Wert Q = 7.13. Da nicht fiir verschiedene Energiebereiche separat
optimiert wurde, sind die Schnitte natiirlich an dem Energiebereich angepafit, der die meisten
Ereignisse zur Verfiigung stellt. Dies ist in Abbildung 4.4 dargestellt. Abbildung 4.5 zeigt
schliellich die Parameter-Verteilungen und die Positionen der angebenen Schnitt-Werte.

MonteCarlo (10° Zenitwinkel)
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Andere Methoden der Separation, die auch bei hohen Energien noch einen hohen Q-Faktor
und eine hohe 7-Effizienz aufweisen, sind z.B. in [Dec97] oder [Kra97] nachzuschlagen.



4.1. SIMULATION BEI 10° ZENITWINKEL 67
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Abbildung 4.5: Hillas Parameter von Monte-Carlo-Daten bei 10° Zenitwinkel. Ne-
ben den Verteilungen fiir Proton-Schauer und ~-Schauern von typischen TeV-Quellen sind
noch die verwendeten Schnitt-Werte gestrichelt eingetragen. Es ist zu erkennen, dafl die Teil-
chensorten deutlich separieren. Die Verteilungen sind auf eins normiert und geben daher die
Wahrscheinlichkeit fiir einen bestimmten Wert an.

4.1.2 Teleskop-Parameter

Im folgenden Abschnitt werden Teleskop-Parameter wie effektive Sammelfliche und erwartete
Raten berechnet, die es spéter erlauben, einen absoluten Fluf fiir die gemessenen Exzef3-Raten
anzugeben. Die Berechnungen folgen dabei im wesentlichen dem Ansatz in [Aha95].

Effektive Sammelflichen

Zunéchst mufl die effektive Sammelflache des Teleskops bestimmt werden. Sie ergibt sich aus
der Integration iiber den Impakt-Parameter r und der Faltung mit der fiir diesen Teleskop-
Abstand giiltigen Trigger-Effizienz. Sie ist fiir v-Schauer durch
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[eo]

Al p(B) = 2n / L (E, ) dr (4.10)
0
und fiir hadronische (protonische) Schauer durch

o0

AQM(E) = 27 / (B, r) rdr (4.11)
0
gegeben. Abbildung 4.6 zeigt die effektiven Sammelflichen (nach Teleskop-Trigger).

MonteCarlo (10° Zenitwinkel)
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Abbildung 4.6: Effektive Sammelflichen
bei 10° Zenitwinkel. Dargestellt sind
die effektiven Sammelflichen A, .(E) und
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Oberhalb von 1 TeV erreicht die effektive Sammelfléche fiir y-Schauer einen Wert von ei-
nigen 10* m?. Hier zeigt sich der wirkliche Wert der Beobachtung mit Cherenkov-Teleskopen.
Aufgrund der Nachweistechnik mufl das Teleskop nur irgendwo im Cherenkov-Lichtkegel des
Luftschauers stehen. Bei typischen Radien dieses Kegels von etwa 100 m bei kleinen Zenit-
winkeln erreicht die Sammelfliche der Teleskope diese eindrucksvolle Grofe.

Schauer der geladenen Kosmischen Strahlung erreichen aufgrund ihrer deutlich niedrige-
ren Trigger-Wahrscheinlichkeit eine zwei bis drei Groflenordnungen kleinere Sammelfléche.
Elektromagnetische Schauer sind daher fiir diese Art der Beobachtung pridestiniert.

Erwartete Trigger-Raten

Im Allgemeinen 148t sich die erwartete Trigger-Rate iiber das doppelte Integral

271'// dE er(E,r) rdr dE (4.12)

bzw. fiir hadronische Schauer iiber

2 oo oo
WO/O/O/dEdQeT E,r)rdrdE dQ (4.13)
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bestimmen. Da aber der Teleskop-abhéingige Anteil, die effektiven Sammelflichen, schon
vorher berechnet wurde, kann die Berechnung der erwarteten Raten einfacher dargestellt
werden:

/ aky Al (E) dE (4.14)
0
dF
/ / S Alh1(E) dE d9 (4.15)
Der FluB der v-Quelle
dr, o
d—E(E) = Fy(>1TeV) - (a—1) - E (4.16)

wurde mit einer Normalisierung Fiy (> 1TeV) = 1077 m~2 s~! und einem differenziellen
Index o = 2.5 simuliert. Der hadronische Fluf3 der Kosmischen Strahlung wurde nur mit dem
protonische Anteil

dF proton dFproton _
dFproton - (Pt) . g (4.17)
N

deda P = "dgan

mit einer Normalisierung von (%)N =10.57-102m 2 s ! sr~! TeV~! und einem
differenziellen Index o« = 2.76 berechnet.

Bei hadronischen Schauern muf§ noch zusétzlich der Raumwinkel, der in die Beobachtung
einflieflt, integriert werden. Der Raumwinkel ist durch den 3°-Streuradius gegeben, der ver-
wendet wurde, um die Proton-Simulation zu erzeugen. Da alle y-Schauer aus einer (Quell-)
Richtung kommen, entfillt bei ihnen diese Integration.

Die erwartete integrale Trigger-Rate fiir Protonen betrigt 1.14 Hz. Mit Hilfe von [Wie98]
148t sich der Anteil des integralen Proton-Flusses am integralen Flufl der Kosmischen Strah-
lung oberhalb 1 TeV zu 43 % bestimmen. Damit betrigt die erwartete integrale Trigger-Rate
der Kosmischen Strahlung 2.62 Hz. Dabei wurde natiirlich angenommen, daf§ das Trigger-
Verhalten schwerer Kerne denen von Protonen &hnlich ist. Im ndchsten Abschnitt wird ge-
zeigt, daB die gemessene mittlere Trigger-Rate zwischen 2.5 und 3 Hz liegt. Die Ubereinstim-
mung der Simulation mit Daten kann also auch in diesem Punkt als gut betrachtet werden.

Neben den integralen Trigger-Raten kénnen auch die energieabhéingigen differenziellen
Trigger-Raten mit

o) = U2(B) - Alyya(B) (1.18)
fiir 4-Schauer und mit
dRy 7 dFy H
CH®) = [ (B - Al (E) - a0 (4.19)
0

fiir Proton-Schauer bestimmt werden. Die differenziellen Raten geben Aufschlufl iiber
die Energieschwelle des Teleskops. Abbildung 4.7 zeigt die erwarteten differenziellen Trigger-
Raten fiir y-Photonen und Protonen.
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Abbildung 4.7: Erwartete differenzielle Trigger-Raten bei 10° Zenitwinkel. Links:
Die erwarteten differenziellen Trigger-Raten fiir v-Schauer typischer Quellen und fiir Proton-
Schauer. Es ist zu erkennen, dal das Maximum fiir Protonen bei deutlich héheren Energien
liegt und breiter als das von -Photonen erscheint. Rechts: Differenzielle Trigger-Raten fiir
~v-Quellen mit Spektren verschiedener Steigung. Das Maximum bei etwa 1 TeV zeigt keine
groe Abhéngigkeit von der Steigung des Spektrums.

Erwartete Raten nach y-Hadron-Separation

Insbesondere fiir den Vergleich mit Meflidaten sind die erwarteten integrale Raten von -
Schauern nach der kompletten Separation von Interesse. Die Trigger-Raten sind dazu noch
mit der Separations-Effizienz €} zu falten:

[e.e]
dF.
R — / ALy (E) 4B, ) dF (4.20)
0
Fiir das oben angegebene ~-Spektrum mit einem differenziellen Index o = 2.5 ergibt sich
eine erwartete Rate von 20.73 v-Photonen pro Stunde.
Die differenziellen erwartete Rate berechnet sich analog dazu

dR, ar,

dE dE

Abbildung 4.8 zeigt die Teleskop-Parameter fiir v-Schauer. Die dargestellte effektive Sam-

melfléche Azf .9 ist hierbei mit der Trigger und der Separations-Effizienz gefaltet. Hadroni-

sche Schauer sind nach der Separation nur noch in kleinen Mengen vorhanden, so daf sie fiir
eine signifikante Darstellung nicht mehr ausreichen.

(E) = (B) - Alpp(E) - eg(E,r) (4.21)

Energieschwelle des Teleskops

Zur Festlegung der Energieschwelle eines Detektors gibt es meherer Ansétze. Oft sind Schwel-
len an dem Ort im Spektrum definiert, an dem ein substantieller Anteil der Rate erreicht
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Abbildung 4.8: Teleskop-Parameter nach
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wurde. Dabei legt man diesen Teil meist auf 50 % fest. Diese Position befindet sich meist
oberhalb des Maximums der differenziellen Rate.

Ein weiterer Ansatz [Aha95] geht davon aus, dafl die detektierte y-Rate nicht vom spektra-
len Index einer typischen Quelle abhéngen soll. Da der Hauptteil der Rate aus der Region um
das Maximum der differenziellen Rate stammt, liegt diese Schwelle unterhalb des Maximums.

Eine dritte Methode legt die Energieschwelle an die Position, ab der es leicht méglich ist,
Spektren zu bestimmen. Hier ist das Maximum der differenziellen Rate ein idealer Kandi-
dat, da vorher steil ansteigende Flanken vorkommen, die oft nicht gut genug bekannt sind.
Zeitabhéingige Detektoreffekte sind beispielsweise schwer zu modellieren. Nach dem Maximum
fallt die differenzielle Rate dann im wesentlichen nur noch mit dem tatsdchlichen Spektrum
ab. Die Position des Maximums sollte dann aber nicht zu sehr vom Quellspektrum abhéngen.

In dieser Analyse wurde die Position des Maximums der differenziellen Rate als Energie-
Schwelle bestimmt. Wie aus Abbildung 4.8 unten zu erkennen ist, liegt sie fiir typische Spek-
tren mit differenziellen Indices zwischen zwei und drei und Beobachtungsrichtungen um 10°
Zenitwinkel bei etwa 1 TeV.
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4.2 Beobachtung des Krebs-Nebels

4.2.1 Der Krebs-Nebel
Historische Einleitung

Im Jahre 1054 n.Chr.? beobachteten chinesische Astronomen ein plétzlich auftauchendes neu-
es sehr helles Objekt im Sternbild des Stiers (oberhalb des siidlichen Horns). Uberlieferungen
zufolge war dieses Himmelsereignis etwa sechsmal heller als die Venus, so hell wie der Voll-
mond. Uber einen Monat lang war es noch tagsiiber sichtbar. Nachts war die Erscheinung
noch etwa ein Jahr lang mit dem bloflem Auge zu beobachten.

Nach dem Verschwinden dieses Ereignisses gerat es bei den Menschen auch wieder in Ver-
gessenheit. Erst 600 Jahre spéter - nach Erfindung des Teleskops - wurde das Objekt wieder
entdeckt. Der englische Physiker und Amateurastronom John Bevis untersuchte 1731 die For-
mation aus Gas und Staub, die von dem damaligen explosionsartigen Ereignis zuriickblieb.
1758 beobachtete Charles Messier den Nebel. Da er damals eigentlich auf der Suche nach
Kometen war, der Nebel aber keine Bewegung aufwies, trug er ihn als erstes Objekt in seinen
spéter berithmten und 1774 vertffentlichten Catalogue of Nebulae and Star Clusters ein. Die-
ses nun als M1 bekannte Objekt wurde 1844 von Lord Rosse aufgrund seiner tentakel-artigen
Struktur erstmals Krebs-Nebel genannt.

1939 erkannte John Duncan, daf} sich der Nebel ausdehnt und 766 Jahre frither ein punkt-
formiges Objekt gewesen sein muf®. Walter Baade stellte schlieBlich bei genaueren Beobach-
tungen im Jahre 1942 fest, dafl ein auffilliger Stern im Zentrum des Nebels mit seinem
Ursprung in Verbindung stehen kénnte [Baa42].

In den darauf folgenden Jahren wurden weitere Phéanomene des Krebs-Nebels entdeckt. Zu
Thnen gehoren die Detektion von starker Radioemission im Jahre 1948 und die Beobachtung
von Rontgenstrahlung 1963. Mit der Entdeckung des Pulsars PSR 0531421 im Jahre 1968
konnte schliefllich die Natur von Baades auffilligem Stern geklért werden [Sta68].
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Abbildung 4.9: Der Krebs-Nebel bei verschiedenen Wellenléingen.

?Bezieht man sich auf Héhlenmalereien eingeborener Amerikaner in White Mesa oder Navajo Canyon, dann
war die beobachtete Explosion wahrscheinlich im Juli des Jahres.

3Duncan verschitzte sich damals um ein Jahrhundert. Spéter wurde das Ereignis von 1054 mit der Entste-
hung des Krebs-Nebels in Verbindung gesetzt.
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Theorie

Heute besitzt man ein relativ geschlossenes Bild vom Krebs-Nebel. Es ist klar, dafl er den 2 kpc
(etwa 6500 Lichtjahre) entfernten Uberrest der Supernova SN 1054 aus dem Jahre 1054 n.Chr.
darstellt [Uns91], welche damals die absolute Leuchtkraft von bis zu 400 Millionen Sonnen
hatte. Abbildung 4.9 zeigt den Krebs-Nebel in allen bisher vermessenen Energiebereichen.
Der sichtbare Nebel ist Teil der abgestoenen Sternenhiille. Die Ausdehnung des innerern
amorphen Gebietes betrigt etwa 10 Lichtjahre (1.9 pc x 3.4 pc). Aus Richtung dieses Gebie-
tes wird ein kontinuierliches elektromagnetisches Spektrum ausgesant. Die Hiille mit ihrem
bizarren krebsartigen Filamenten strahlt vorwiegend in Ha und dehnt sich mit etwa 1000 bis
1500 km/s aus.

Baades auffélliger Stern in der Mitte des Nebels ist der tirbriggebliebene Rest der Supernova-
Explosion, welcher jetzt als Pulsar PSR 0531421 weiter existiert. Er bewegt sich relativ zur
grofien Halbachse des Nebels mit etwa 100 bis 150 km/s und emittiert mit einer Periode
von P = 33.2 ms Strahlung vom Radio- bis in den GeV-vy-Bereich. Anschaulich dreht sich
der mit starken Magnetfeldern behaftete Neutronenstern 30 Mal in der Sekunde. Die Zeit
T="P/ P, in der sich seine Periode verdoppelt, betriigt 2500 Jahre. Damit ist klar, daB der
Pulsar Energie an seine Umgebung abgibt. Ein derartiges Gebilde, bestehend aus Pulsar, der
in seine abgestoflene Supernova-Hiille strahlt, wird als Plerion bezeichnet.
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Abbildung 4.10: Das Spektrum des Krebs-Nebels. Dargestellt ist das Spektrum der nicht-
thermische Strahlung aus Richtung des Krebs-Nebels (Abbildung aus [Aha98]). Die durch-
gezogene und die gestrichelte Linie beschreiben die Synchrotron- und die Inverse-Compton-
Komponente (IC) (berechnet nach dem sphérisch symmetrischen MHD-Model in [Ken84]).
Die angegebenen Energien beziehen sich auf die Elektronen-Energien, welche die Synchrotron-
Komponente erzeugen. Die Photonenergien lassen sich aus den angebenen Frequenzen mit
Hilfe von E[eV] = v[Hz] / (2.419 - 10'*) berechnen. Die Datenpunkte an der rechten Flanke
der IC-Verteilung liegen daher im TeV-Photon-Energie-Bereich.

Die kontinuierliche Strahlung des inneren Nebelgebiets erkldrt man heute durch den
Synchrotron-Selbst-Compton-Prozefl (SSC). Der Pulsar-Wind, bestehend aus Pointing- und
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Teilchen-Energie-Flu8, erleidet im inneren des Nebels einen MHD?-Schock, der den Fluf
geladener Teilchen, insbesondere Elektronen und Positronen, abbremst. Das nun von den ge-
ladenen Teilchen verstirkt wahrgenommene Magnetfeld zwingt sie auf gekriimmte Bahnen,
was zur Emission von Synchrotron-Strahlung fithrt [Ken84]. Hierdurch wird ein Spektrum
erzeugt, das bis zu Photon-Energien von etwa 1 GeV reicht. Streut dann die Elektronen-
Population einen Teil ihrer eigenen Synchrotron-Photonen iiber den inversen Compton-Prozef3
zu hoheren Energien, so entsteht ein weiteres Photon-Spektrum bei GeV- bis TeV-Energien.
Die niederenergetischen Photonen fiir diesen Prozel konnen aber auch aus anderen Quellen
stammen, z.B. aus der Infrarot-Strahlung des Staubs, der 2.7 K Mikrowellen- oder der ga-
laktischer Infrarot-Hintergrund-Strahlung sowie aus Sternenlicht. In Abbildung 4.10 ist das
Krebs-Nebel-Spektrum dargestellt. Durch Messung der Synchrotron- und Inverse-Compton-
Verteilung, kann mit Hilfe dieses Modells auf das Magnetfeld im Nebel sowie die erzeugende
Elektronen-Population geschlossen werden. Typischerweise ergibt sich ein Magnetfeld von
10~* Gauss (= 1078 T). Um insbesondere bei TeV-Energien die Abweichungen der MeBdaten
von diesem einfachen Modell zu erkldren, werden zusétzliche Elektronen-Populationen (fiir
Korrekturen > 100 TeV), Bremsstrahlung in den dichteren Filamenten (fiir Korrekturen im
GeV-Bereich) oder v-Quanten aus mp-Zerféllen (fiir Korrekturen > 10 TeV), die aus Wech-
selwirkungen der hadronischen Teilchenkomponente mit Gas-Teilchen aus den Filamenten
herrithren [Aha98|, verantwortlich gemacht. Neueste Beobachtungen mit dem HEGRA CT-
System konnten das Krebs-Nebel-Spektrum bis 20 TeV vermessen. Der differenzielle v-Fluf3
zwischen 1 und 20 TeV konnte dabei zu

dr
dE

E )—2.59:t0.03:t0.05

-2 1 -1
TTeV m ~s TeV (4.22)

= (2.79 £ 0.02 £ 0.5) - 1077 <

bestimmt werden. Anwendungen neuerer Modellrechnungen fiihrten hier zu einem Ma-
gnetfeld von 18 nT [Aha00].

4.2.2 Analyse der Teleskop-Daten
Datensatz und Datenreinigung

Die zur Analyse verwendeten Daten aus Richtung des Krebs-Nebels wurden in den Zeitrdum-
en Oktober 1999 bis Mérz 2000 und September 2000 bis November 2000 gemessen.

Um die Qualitat der Pixel-Signale zu gewéhrleisten, wurden solche Pixel von der Analyse
eines Runs komplett ausgeschlossen, die folgende Auffilligkeiten zeigten:

Der berechnete Mittelwert des Pedestals ist grofier als 50 ADC-Kaniile

Die berechnete Streuung des Pedestals liegt nicht zwischen 0.5 und 15 ADC-Kanélen.

Es liegen keine verwertbaren Laser-Run-Daten fiir dieses Pixel vor.
e Die relative Empfindlichkeit des Pixels befindet sich nicht zwischen 0.4 und 2.0.

e Die Streuung der Signal-Rohdaten liegt nicht zwichen 0.5 und 170 ADC-Kanélen.

4Magneto-Hydro-Dynamik
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Zum Teil sind diese Kriterien schon in dem verwendeten Rekonstruktions-Programm im-
plementiert und in [Kes01] oder [Pet97] beschrieben.

Der duflere Ring der Kamera-Pixel (Pixel 92 bis 127) war vom Trigger ausgeschlossen.
Hierdurch sollte gewéahrleistet werden, daf3 die getriggerten Kamera-Bilder nicht mehrheitlich
aus der Kamera herausreichen und somit schlecht zu rekonstruieren sind.

Speziell bei der Beobachtung des Krebs-Nebels wurden Pixel 88 und 89 zusétzlich vom
Trigger ignoriert. Dies geschah, da in diesen Bereich der Kamera der sehr helle Stern (-Tauri
(3. GroBenordnung) zusétzliches Licht induziert, wodurch in dieser Kamera-Region liegenden
PMTs standig getriggert wiirden. Aus diesem Grund werden diese Pixel normalerweise schon
wahrend der Datennahme vom Trigger ausgeschlossen.

Zur Steigerung der Daten-Qualitéit miissen die Ereignisse eine Filterprozedur durchlaufen.
Dazu zéahlt:

e Kalibration

e Software-Trigger

e Bildaufbereitung

e Ereignisse mit mehr als 92 Pixeln werden entfernt.

e Ereignisse mit weniger als 4 Pixeln im Bild-Kern oder einer SIZE < 60 Ph.e werden
entfernt.

e Ereignisse mit einem Nachfithrungsfehler von mehr als 0.1° werden entfernt.

e Liegt die momentane Trigger-Rate, berechnet aus dem aktuellen, den 60 vorherigen
und den 60 nachfolgenden Ereignissen, mehr als 6 Standardabweichungen {iber oder 8
Standardabweichungen unter der mittleren Trigger-Rate des Daten-Runs, so wird das
Ereignis ebenfalls nicht weiter analysiert.

Der Schnitt auf die Anzahl der Pixel und der Gesamtlichtmenge soll die Rekonstruier-
barkeit der Bilder sichern. Insbesondere kleine Ereignisse konnen durch Kalibrationfehler zu
systematische Unterschiede zur Monte-Carlo-Simulation fiihren. Die Kontrolle der momenta-
nen Ereignis-Rate soll mégliche Ereignisse herausfiltern, die durch am HEGRA-Experiment
vorbeifahrende Autos mit angeschaltenden Scheinwerfern augelost wurden. Die genaue Be-
schreibung der Filterprozedur ist in [Pet97] nachzulesen.

Die einzelnen Runs aus diesem Zeitraum wurden ebenfalls durch eine Vorselektion be-
stimmt. Folgende Kriterien mufiten die Daten erfiillen:

e Die Zenitwinkelabdeckung von Ereignissen in einem Run liegt zwischen 5° und 15°.

e Die mittlere Trigger-Rate des Runs (nach der Filterprozedur) liegt zwischen 0 Hz und
10 Hz.

e Nach den ersten beiden Punkten wird der Mittelwert und die Streuung der Raten-
verteilung berechnet. Nur Runs mit mittleren Trigger-Raten (nach Filterprozedur) die
sich maximal zwei Standardabweichungen vom Mittel entfernt befinden, werden fiir die
weitere Analyse verwendet.
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Der erste Punkt dient zur guten Ubereinstimmung von Daten und Simulation. Simula-
tionen wurden im zenitnahen Bereich ausschliellich bei 10° Zenitwinkel angefertigt, da auch
das Maximum der Ereignisverteilung in der Néhe dieses Zenitwinkels liegt. In dem schmalen
Intervall 10° 4+ 5° ist keine Variation der mittleren Triggerrate vorhanden. Punkt 2 soll feh-
lerhafte Runs mit keiner oder deutlich zu hoher Rate vor der Berechnung des Mittelwertes
und der Streuung aus dem Datensatz entfernen. Die mittlere Trigger-Rate von CT1 liegt ty-
pischerweise bei 3 Hz. Im letzten dieser Kriterien werden Runs, die merklich vom Mittelwert
der Trigger-Rate abweichen, von der weiteren Analyse ausgeschlossen. Solche Abweichun-
gen konnen z.B. durch ungeignete Wetterbedingungen hervorgerufen werden. Abbildung 4.11
zeigt die Verteilung der mittleren Trigger-Raten des bereinigten Datensatzes und die Zenit-
winkelverteilung der Ereignisse.
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Abbildung 4.11: Der verwendete Krebs-Nebel-Datensatz. Links: Aufgetragen sind die
mittleren Trigger-Raten (nach Filterprozedur) der verwendeten Runs gegen ihren mittleren
Zenitwinkel. Eine Zenitwinkelabhéngigkeit ist nicht zu erkennen. Eine leichte Aufspaltung
des Datensatzes beruht auf der Anhebung der PM-Hochspannung zwischen den beiden Mef3-
perioden. Rechts: Dargestellt ist die Zenitwinkelverteilung der Ereignisse des Datensatzes.
Es ist deutlich das Maximum bei etwa 7° zu erkennen.

Nach der Datenreinigung enthélt der betrachtete Krebs-Nebel-Datensatz noch 570998
Ereignisse, die in 56.1 Stunden effektiver Beobachtungszeit aufgezeichnet wurden.

Untergrund-Bestimmung und Signifikanz der Messung

Nun werden die y-Hadron-Separationsschnitte (siehe vorheriger Abschnitt) auf den Daten-
satz angewandt, um den Anteil der photonischen Schauer und damit das Krebs-Nebel-Signal
zu erhohen. Die Signifikanz bzw. die Nachweiswahrscheinlichkeit berechnet sich danach ent-
sprechend der fritheren Ausfithrungen. Dabei ist die Anzahl aller Ereignisse im Datensatz
durch die on source-Messungen, d.h. die Quell-Beobachtungen, gegeben. Im folgenden sollen
nun verschiedene Methoden zur Untergrundabschétzung vorgestellt werden.



4.2. BEOBACHTUNG DES KREBS-NEBELS 77

1. ON/OFF-Messung

Den Untergrund bestimmt man typischerweise mit Hilfe sogenannter off source-
Messungen. Die Bahn der Quelle wird nochmals direkt nach der ON-Messung verfolgt.
Die Himmelsposition, welche den Untergrund und damit die OFF-Messung liefert, hat
die gleiche Deklination aber eine zeitlich etwas spéatere Rektaszension. Hierdurch erh&lt
man als Untergrund den Teilchenfluf} einer leicht verschobene Himmelsposition. Geht
man davon aus, dafl dieser Untergrund im wesentlichen durch den isotropen Fluf} der
kosmischen Strahlung und nur wenig durch das lokale Nachthimmelsleuchten bestimmt
ist, dann sollte diese Messung ein gutes Maf} fiir die Untergrund-Ereignisse sein. Der
Nachteil dieser ON/OFF-Messungen ist, das 50 % der gesamten Beobachtungszeit ver-
loren geht.

2. Anpassung eines Standard-OFF-Datensatzes an ON-Daten

Fiir CT1 wurde aus obigen Grund ein anderer Ansatz gesucht. Dabei geht man davon
aus, daf§ die Effekte des lokalen Nachthimmelsleuchten nach der Datenreinigung, der
Datenaufbereitung und der «-Hadron-Separation (ohne ALPHA-Schnitt) im wesentli-
chen verschwinden. Die Rate der isotropen kosmischen Strahlung hédngt dann nur noch
vom Zenitwinkel der OFF-Beobachtung ab. Dann ist es aber moglich, einen Standard-
OFF-Datensatz zu verwenden, der nur durch eventuell notwendige Wichtung auf die
Zenitwinkelverteilung im jeweiligen ON-Datensatz (nach Reinigung, Aufbereitung und
Separation) angepaft wird. Diese Methode ist in [Bra97] beschrieben.

Um diese Methode anzuwenden, betrachtet man die ALPHA-Verteilung der ON- und
OFF-Daten nach Anwendung aller anderen Separations-Schnitte. Aus Monte-Carlo-
Studien ist bekannt (siehe vorheriger Abschnitt), dafl y-Schauer aus Richtung der Quelle
und d.h. parallel zur optischen Teleskopachse bei ALPHA < 10° liegen. Dieser Bereich
wird als Signalregion bezeichnet. Da fehlrekonstruierte Ereignisse auch bei 90° noch
einen Beitrag liefern kénnten, wihlt man als Bereich, der nur von hadronischen Schau-
ern, dem Untergrund, gefiillt werden kann, das Intervall 20° < ALPHA < 80°. Die
Zenitwinkelverteilung von Schauern, die aus diesem auch Normalisierungsregion ge-
nannten Bereich stammen, wird nun zur Anpassung des OFF- and den ON-Datensatz
verwendet. Die Wichtungen, welche mit Hilfe dieser Anpassung gewonnen wurden, wird
schliefflich auf den gesamten OFF-Datensatz - auch auf die Signalregion - angewendet.
Diese Extrapolation liefert dann die Abschétzung fiir den Signaluntergrund.

Diese Methode zur Untergrund-Bestimmung funktioniert nur dann wirklich gut, falls
eine sehr gute Abdeckung des Zenitwinkelbereichs der ON-Messungen durch OFF-
Messungen vorhanden ist. Da die Wichtungsfaktoren direkt in die Fehlerberechnung
des Untergrundes eingehen, miissen sie so klein wie moglich gehalten werden. Ande-
rerseits ist das im Falle weniger OFF-Ereignisse im betrachteten Zenitwinkelintervall
nur zu erfiillen, wenn man das zu wichtende Bin, welches die Anzahl der Ereignisse
definiert, grof wihlt. Wurden jedoch nur wenige Bins zur Anpassung der Zenitwinkel-
verteilung verwendet, so ist die Ubereinstimmung des ON- mit dem OFF-Datensatz
nicht immer gut. Zum Beispiel wird die ALPHA-Verteilung im Normalisierungsbereich
dann nicht gut wiedergegeben. Ist schliefllich nur ein im Vergleich zur ON-Messung klei-
ner OFF-Datensatz vorhanden, dann erhélt man entweder eine schlechte Beschreibung
der Verteilungen oder einen groflen Untergrundfehler, der schliefllich in einer niedrigen
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Signifikanz miindet. Wihrend der Periode, in der die Krebs-Nebel-Daten gemessen wur-
den, hat man leider nur einen sehr kleinen Standard-OFF-Datensatz zwischen 5° und
15° Zenitwinkel aufgezeichnet. Nach Datenreinigung und Datenaufbereitung bleibt ein
ON-zu-OFF-Verhéltnis von 10/1 tiber. Damit ist eine realistische Beschreibung des Un-
tergrundes nicht moglich. Hierzu benttigt man wenigstens ein ON-zu-OFF-Verhéltnis
von 1/1.

. Anpassung einer Funktion an ON-Daten

In dieser Arbeit wird eine andere Methode zur Untergrundabschitzung verwendet, die
den bisher beschriebenen Weg nur konsequent weiter verfolgt. Pait man die OFF-
Verteilung an die ON-Verteilung im Normalisierungsbereich der ALPHA-Verteilung
an, dann ist das im wesentlichen nichts anderes als die Bestimmung einer Funktion,
die diesen Bereich durch einen Satz von Wichtungsfaktoren und der urspriinglichen
OFF-Verteilung bechreibt. Die Extrapolation dieser Wichtung in den Signalbereich der
ALPHA-Verteilung (ALPHA < 10°) gibt Aufschluf} iiber den Untergrund.

Parallel zu dieser Vorgehensweise kann man an die gesamte ON-ALPHA-Verteilung eine
Funktion der Art

2
f@) =c + co-2® + c3- \/%aleXp l_; (:4) ] (4.23)

anpassen. In dieser Parametrisierung wird der Untergrund durch eine konstante sowie
eine quadratische Funktion und das Signal durch eine aufgesetzte Gauf-Funktion um
ALPHA = 0° beschrieben. Der konstante Term dient hierbei als Skalierung des Un-
tergrundes. Der quadratische Term beschreibt den Anstieg der ALPHA-Verteilung bei
groen Werten. Durch geschickte Wahl der Startwerte 1483t sich eine hervorragende An-
passung erzielen. Nebenbedingung dieser Anpassung war, dal die Gaufl-Breite ¢4 und
die Gaufl-Amplitude c3 positiv sein miissen, da nur positive Signale im Datensatz ge-
sucht werden. Liegt kein postives Signal vor, dann liegen diese beiden Parameter meist
nahe Null und die ALPHA-Verteilung wird effektiv nur durch die ersten beiden Terme
beschrieben. AuBerdem mufl die Gauf-Breite ¢4 in einem verniinftigen Bereich (5° <
cqg < 15°) liegen, damit nicht die gesamte ALPHA-Verteilung durch den GauB-Term
beschrieben wird oder Fluktuationen auftreten. Sind die freien Parameter c; bis ¢y
einmal festgelegt, so kann man durch Weglassen der zuséitzlichen Gauf-Funktion den
Untergrund in der Signalregion (ALPHA < 10°) berechnen. Mit Hilfe der Unsicher-
heiten der Anpassung kann durch Fehlerfortpflanzung ein Mafl der Unsicherheit der
Untergrundabschétzung bestimmt werden. Andererseits kann man fiir die einfache Si-
gnifikanzberechnung auch die poissonschen Fehler verwenden. Eine #dhnliche Methode
wird auch in [Kra01] beschrieben.

Zum Test des neuen Verfahrens wurde ein OFF-Datensatz erzeugt, der den gleichen

Datenreinigungs- und Datenaufbereitungsschnitten geniigen mufite, wie der ON-Datensatz.
Die Anzahl der Ereignisse im Krebs-Nebel-Datensatz wurde auf die Anzahl im OFF-Datensatz
beschriankt, und die Pixel 88 und 89 wurden vom Trigger ausgeschlossen, um die gleichen
Detektorbedingungen und damit einen guten Vergleich zu erhalten. Nach allen Separations-
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Schnitten wurde schlieflich die Signifikanz mit der einfachen Methode berechnet®. An die
ON-Daten in der ALPHA-Verteilung wurde nach der Separation (auer dem ALPHA-Schnitt)
die obige Funktion angepafit um eine Abschitzung des Untergrundes in der Signalregion zu
erhalten. Beide Methoden ergeben eine zeitnormierte Signifikanz, die bei etwa S/v/T = 2.0
bis 2.5 liegt. Die OFF-Anpassungs-Methode ist dabei etwas mehr von der genauen Einstel-
lung der Intervallgréfle der zu wichtenden Zenitwinkelverteilung bzw. der Mindestanzahl der
Ereignisse je Intervall abhéngig.

Abbildung 4.12 zeigt nun die Anpassung der obigen Funktion an die ALPHA-Verteilung
des gesamten Krebs-Nebel-Datensatzes (nach Separation).
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Abbildung 4.12: ALPHA-Verteilung der Krebs-Nebel-Daten nach der Separation.
Die dargestellte ALPHA-Verteilung des ON-Datensatzes hat alle Separations-Kriterien aufler
den ALPHA-Schnitt durchlaufen. Die Verteilung 148t sich gut durch eine Funktion beste-
hend aus einem konstanten und eine quadratischen Term sowie einer Gauf-Funktion fiir das
Signal beschreiben. Unter Weglassen des Gauf-Terms kann der Untergrund im markierten
Signalbereich abgeschétzt werden.

Die Ereigniszahl im Signalbereich ist hierbei Nony = 12255 und die Abschétzung fiir
Norr = 10492.9. Der Ereignisexzefl ist daher N = Nony - Norpp = 1762.1. Mit Hilfe der
richtigeren Signifikanzberechnung nach Li und Ma [Li83], in der nur die Anzahl der ON- und
OFF-Ereignisse und nicht deren Fehlerabschétzungen direkt eingehen, erhélt man

Sri—ma = 11.70 in einer Beobachtungszeit T' = 56.1h (4.24)

SHiermit ist es einfacher eine Abschétzung des OFF-Fehlers im Signalbereich der ALPHA-Verteilung mit
Hilfe der Gewichte anzugeben.
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Hieraus ergibt sich eine zeitnormierte Signifikanz von 1.56 ¢/+/T. Die ExzeBrate Rp ist
durch Ng/T und ihr Fehler wegen S ~ Rg/ARg durch Rg/Sri—nq gegeben:

Rp = 314 + 27h7! (4.25)

Durch die Beschriankung auf einzelne Beobachtungsnéchte kénnen auch die tédglichen
Exzef-Raten und damit das zeitliche Verhalten des Krebs-Nebels berechnet werden. Abbil-
dung 4.13 zeigt dies fiir den analysierten Zeitraum. Die Zeit wird bei derartigen Lichtkurven
in Einheiten des Modifizierten Julianischen Datums (MJD) angegeben. Zur Orientierung sind
auch einzelne Datumsangaben in Tag, Monat und Jahr eingetragen.
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Abbildung 4.13: Lichtkurve der téiglichen Krebs-Nebel-Raten bei 10° Zenitwinkel.
Im oberen Teil der Abbildung sind die téiglichen Exzef3-Raten der Krebs-Nebel-Beobachtungen
aufgetragen. Um die statistischen Fluktuationen klein zu halten, wurden nur Beobachtungen
von Tagen eingetragen, die wenigstens 1 Stunde Beobachtungszeit aufwiesen. Die gestrichelte
Linie kennzeichnet die mittlere Rate aller Beobachtungen (31.4 h=1). Unten sind die zugehori-
gen Beobachtungszeiten T aufgetragen.

Wie zu erkennen ist, zeigt der Krebs-Nebel keine signifikante zeitliche Variation in den
ExzeB-Raten. Da auch keine spektralen Unterschiede zu erwarten sind und sémtliche Be-
obachtungen in einem schmalen Zenitwinkelintervall um 10° erfolgten, miissen auch keine
relativen Korrekturen angebracht werden. Der Krebs-Nebel-v-Fluss zeigt daher auch in ab-
soluten Einheiten keine signifikanten zeitlichen Variationen. Dies ist der Grund, warum man
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ihn als Standardkerze der TeV-y-Astronomie verwendet.

Deweiteren ist es moglich, eine Himmelskarte der Exzeflereignisse zu generieren. Da die
Richtung der Schauer und damit die Position der Quelle zumindest bei der Analyse eines
Ereignisses nicht eindeutig mit einem Einzelteleskop rekonstruiert werden kann, testet man
die Position an verschiedenen Orten am Himmel (False-Source-Darstellung). Da die Kamera-
Ebene fiir kleine Winkel ein gutes Abbild der Himmelskugel wiedergibt, wurde fiir jedes
Karten-Bin das Kamera-Koordinatensystem von der Normposition verschoben und die syste-
mabhéngigen Hillas-Parameter (ALPHA, DIST, MDIST) neu berechnet. Nach der Separation
kann mittels einer neuen Untergrundabschitzung die Anzahl der Exzef3-Ereignisse bestimmt
werden. Abbildung 4.14 zeigt eine derartig erzeugte Himmelskarte.
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Abbildung 4.14: Exzef3-Himmelskarte bei 10° Zenitwinkel. Dargestellt ist die Anzahl
der Exzef-Ereignisse bei verschiedenen Abweichungen in Deklination und Rektaszension von
der Soll-Position. Die Bin-Grofle betrigt 0.05°, was etwa der halben geforderten Positionie-
rungsgenauigkeit von CT1 in dieser Analyse entspricht. Die Breite der Verteilung betréigt
etwa 0.2°.

In dieser Karte ist die Position und Grofle des Krebs-Nebels im ~-Licht zu erkennen.
Es zeigt sich auflerdem eine leichte Verschiebung zur Soll-Position um etwa 0.05°, die auf
eventuelle Positionierungsfehler von CT1 zuriickgefithrt werden konnen. Da die geforderte
Positionierungsgenauigkeit in dieser Analyse bei 0.1° lag, liegt die Verschiebung unterhalb
der effektiven Auflosung des Teleskops. Die Richtungsauflésung kann auch der Breite der
Verteilung von etwa 0.2° entnommen werden. Die negativen Exzefliwerte am Rand der Karte
kommen durch kleinere Fehler in der Abschétzung des Untergrundes zustande. Die ALPHA-
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Verteilungen, welche praktisch kein Signal mehr enthalten und deutlich mehr Kamerarand-
Effekte aufweisen, werden oft nicht mehr einwandfrei durch obige Funktion beschrieben.

Flu3-Bestimmung

Aus [Aha00] geht hervor, dafi der differentielle spektrale Index des Krebs-Nebels o &~ 2.6 be-
trigt. Bestimmt man nun die zu erwartende ~v-Rate R, mit einem NormfluB von
Fn(>1TeV) = 107" m~2 s71, so erhiilt man mit Hilfe der Simulationen eine Rate von

R, = 210h7"! (4.26)

Das Verhiltnis von gemessener Exze-Rate Ry und fiir einen Normflul simulierter v-Rate
R, gibt Aufschlufl iiber den gemessenen y-Flufi:

E(>1TeV) = — - 107" m 25! (4.27)
Hiermit ergibt sich ein Photonenflul von

F,(>1TeV) = (1.50 + 0.135*" £+ 0.45%%) . 107" m 2 s~ * (4.28)

Der statistische Fehler stammt aus dem statistischen Fehler der ExzeB-Rate. Der syste-
matische Fehler wurde mit 30 % abgeschiitzt. Er stammt vorwiegend aus Unsicherheiten der
Triggerschwelle und des Konversionsfaktors.

Vergleicht man diesen Wert mit dem Ergebnis aus [Aha00] (F( > 1 TeV) = 1.74 1077
m~2 s71), so kannn man im Rahmen der Unsicherheiten eine sehr gute Ubereinstimmung
feststellen.



Kapitel 5

Horizontnahe Beobachtungen

In diesem Kapitel werden horizontnahe Beobachtungen, d.h. Beobachtungen unter einem
Zenitwinkel von 70° untersucht. Hierzu dienen Daten der galaktischen Quelle SN 1006, die
mit CT1 in den Jahren 1999 und 2000 aufgezeichnet wurden. Um diesen extremen Beobach-
tungmodus studieren und physikalisch interpretieren zu konnen, sind Rechnungen mit der
im letzten Kapitel getesteten Monte-Carlo-Simulation durchgefiihrt worden. Dabei hat sich
gezeigt, dafl bei diesen extremen Winkeln Effekte durch lokale Muonen, welche die Lichtleiter
kreuzen und dabei Cherenkov-Licht erzeugen, aufgrund der sehr niedrigen Trigger-Raten an
Bedeutung gewinnen.

5.1 Simulation bei 70° Zenitwinkel

Zur Analyse der horizontnahen Mefdaten wurde bei einem Zenitwinkel von 70° eine Simulati-
on durchgefiihrt. Aulerdem wurde auf die Produktion schwererer Kerne als Wasserstoff (Pro-
tonen) verzichtet. Wie im Falle der 10°-Zenitwinkel-Simulation hat das differenziellen Spek-
trum der Schauer einen Index o = 1.5. Steilere Spektren kénnen wieder durch Umwichtung
erzeugt werden. Protonische Schauer sind wie schon zuvor bis zu 3° um die Teleskop-Achse
gestreut. Tabelle 5.1 gibt einen Uberblick zu Energiebereich, Radialbereich sowie Anzahl der
simulierten Schauer.

Primérteilchen | Energiebereich | Radialbereich | Anzahl der Schauer
~v-Photon 10 - 90 TeV 0-700 m 17290
Proton 20 - 150 TeV 0 - 1500 m 214950

Tabelle 5.1: Statistik der Monte-Carlo-Schauer bei 70° Zenitwinkel.

5.1.1 Signale von lokalen Muonen

Abbildung 5.1 zeigt OFF-Daten zwischen 68° und 72° Zenitwinkel. Schraffiert gekennzeichnet
sind Ereignisse, die ein sehr schmales Kamerabild besitzen (WIDTH<0.1).

Da die mittlere Trigger-Rate bei 70° Zenitwinkel nur bei etwa 0.65 Hz liegt (siehe néchster
Abschnitt), werden Storsignale wichtig, die lokale Muonen in den Lichtleitern produzieren.

83
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OFF-Daten (70° Zenitwinkel)
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Abbildung 5.1: Hillas Parameter von OFF-Daten bei 70° Zenitwinkel. Die OFF-
Daten wurden nach den selben Kriterien selektiert, die auch bei ON-Daten (siehe néchster
Abschnitt) ihre Anwendung fanden. Ereignisse, die ein sehr schmales Kamerabild mit WIDTH
< 0.1 besitzen, sind schraffiert dargestellt.

In der alten CT1-Kamera, bei der noch massive Lichtleiter verwendet wurden, konnten lo-
kale Muonen hiufig Cherenkov-Licht erzeugen. Die durch solche Effekte ausgelosten Signale
triggerten das Teleskop mit einer Rate von 0.5 Hz. Durch die Verwendung von hohlen Licht-
leitern konnte dieser Effekt um eine Gréflenordnung reduziert werden. Bei den niedrigen
Trigger-Raten, die bei groflen Zenitwinkeln vorliegen, wird diese Ereignisklasse aber wieder
relevant. Da Spuren lokaler Muonen sehr schmale Kamerabilder erzeugen, wiirden sie einen
oberen WIDTH-Schnitt, der bei der v-Hadron-Separation verwendet wird, iiberleben.
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Abbildung 5.2 zeigt OFF-Daten, die zwischen 68° und 72° Zenitwinkel mit geschlossener
Kamera aufgezeichnet wurden. Da nur Muonen den Kameradeckel und die Kamerawénde
durchdringen koénnen, liegt der Ursprung der getriggerten und rekonstruierten Ereignisse vor-
wiegend in dieser Ereignisklasse. Die Trigger-Rate dieser Ereignisse ist etwa zehnmal niedriger
(0.06 Hz) als bei gedffneter Kamera.
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Abbildung 5.2: Hillas Parameter von OFF-Daten mit geschlossener Kamera bei 70°
Zenitwinkel. Mit geschlossener Kamera kénnen nur lokale Muonen, die beim Durchlaufen
der Lichtleiter Cherenkov-Licht auslosen, Signale produzieren. Ereignisse, die ein sehr schma-
les Kamerabild mit WIDTH < 0.1 besitzen, sind schraffiert dargestellt. Dies sind etwa 88 %
aller muonischen Ereignisse.
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Wie zu erkennen ist, liegen die muonischen Hillas-Parameter in dem Bereich, in dem
auch die schmalen Kamera-Bilder der normalen OFF-Daten vorkommen. Da in der Monte-
Carlo-Rechnungen keine lokale Muonen simuliert wurden, die mit der Kamera reagieren,
sind diese Ereignisse vor einem Vergleich aus dem Datensatz zu entfernen. Abbildung 5.3
zeigt einen Vergleich von normalen OFF-Daten und Proton-Monte-Carlo. Beide Datensétze
mufiten neben dem Teleskop-Trigger und Filter auch noch das Auswahlkriterium WIDTH>0.1
erfiillen, um Verunreinigungen durch lokale Muonen auszuschliefen.

MonteCarlo und OFF-Daten (70° Zenitwinkel)
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Abbildung 5.3: Vergleich der Hillas Parameter von Proton-Monte-Carlo-Daten und
OFF-Daten bei 70° Zenitwinkel. Die Darstellung wurde mit Hilfe des WIDTH-Schnittes
erstellt. Effekte durch z.B. lokale Muonen, die die Sammeltrichter der Kamera kreuzen und
dort Cherenkov-Licht erzeugen, sind hierdurch weitestgehend unterdriickt. Die Verteilungen
sind auf eins normiert und geben daher die Wahrscheinlichkeit fiir einen bestimmten Wert
an.
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Es ist eine gute Ubereinstimmung der Verteilungen festzustellen. Kleinere Abweichungen
koénnen durch mogliche Fehlstellungen einzelner Spiegel erklart werden, die in der Simulation
nicht beriicksichtigt wurden. Ein weiterer Punkt wére der zu kleine Streuradius von 3°, der bei
der Simulation hadronischer Schauer verwendet wurde. [Pet97] gibt an, da Schauer mit einer
Abweichung von mehr als 3° zur optischen Achse bis zu 25 % der getriggerten hadronischen
Ereignisse darstellen.

Da der zusétzliche WIDTH-Schnitt notwendig ist, um eine Vergleichbarkeit von Daten
und Simulation zu gewéhrleisten, wird er fiir horizontnahe Beobachtungen in dieser Arbeit
formal dem Trigger zugeordnet. Werden also Triggereffizienzen oder Trigger-Raten betrach-
tet, so ist neben dem Teleskop-Trigger und Filter auch immer das Kriterium WIDTH>0.1
zu erfiillen. Durch diese zusétzliche Einschriankung wird etwa ein Drittel der OFF-Daten
verworfen. Simulationen zeigten aber, dafl nur etwa 13 % der «-Schauer davon ausgeschlos-
sen werden, obwohl ihre Kamerabilder im Mittel schmaler sind. Da die WIDTH-Verteilung
von hadronischen Schauern aber deutlich breiter ist und bei horizontnahen Beobachtungen
zu etwas kleineren WIDTH-Werten verschoben wurde, ergibt sich fiir 4-Schauer eine héhere
Schnitt-Effizienz als fiir Hadronen.

5.1.2 Teleskop-Parameter vor v-Hadron-Separation

Abbildung 5.4 zeigt die Trigger-Effizienzen (inklusive Schnitt auf lokale Muonen) als Funktion
des Impakt-Parameters bzw. der Schauer-Energie.
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Abbildung 5.4: Trigger-Wahrscheinlichkeit von protonischen und 7-Schauern bei
70° Zenitwinkel. Dargestellt sind die Trigger-Effizienzen (nach anschliefender Filter-
Prozedur sowie dem Schnitt auf lokale Muonen) von protonischen und 7-Schauern. Links:
Trigger-Wahrscheinlichkeit als Funktion des Impakt-Parameters. Es ist klar zu erkennen,
daf in beiden Féllen die Trigger-Wahrscheinlichkeit im vorgegebenen Radialbereich abbricht.
Rechts: Trigger-Wahrscheinlichkeit als Funktion der Schauer-Energie.

Die effektiven Sammelflichen Afff}T<E) (vor y-Hadron-Separation) sind Abbildung 5.5
zu entnehmen. Hier wird deutlich, welchen Vorteil die horizontnahe Beobachtung fiir hohe
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Schauer-Energien hat. Unterhalb von etwa 20 TeV sind die Sammelflichen bei zenitnahen
Beobachtungen grofier. Oberhalb dieser Energie nimmt jedoch die Sammelfliche bei hori-
zontnahen Beobachtungen dramatisch zu. Bei 90 TeV und horizontalem Beobachtungsmodus
ist die effektive Flache etwa zehnmal hoher als bei 10 TeV und zenitnaher Datenahme. Da
im letzteren Fall Agc f,T(E) auflerdem in die Sattigung iibergeht, ist zu erwarten, dafl diese
Flédche auch bis 90 TeV extrapoliert werden kann. Abbildung 5.6 zeigt schliefflich die erwar-
teten differenziellen Trigger-Raten fiir v-Photonen und Protonen.

Abbildung 5.5: Effektive Sammelflichen bei
70° Zenitwinkel. Dargestellt sind die effekti-
ven Sammelflichen Asz’T(E) und Agcf’T(E).
Neben dem Trigger und Filter wurde auch der
Schnitt auf lokale Muonen angewendet.
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Abbildung 5.6: Erwartete differenzielle Trigger-Raten bei 70° Zenitwinkel. Links:
Die erwarteten differenziellen Trigger-Raten fiir v-Schauer typischer Quellen und fiir Proton-
Schauer. Wieder liegt das Maximum bei Protonen bei héheren Energien und ist breiter als
das von y-Photonen. Rechts: Differenzielle Trigger-Raten fiir v-Quellen mit Spektren ver-
schiedener Steigung. Das Maximum bei etwa 25 TeV zeigt nur kleinere Abhéingigkeit von der
Steigung des Spektrums. Um Signale durch lokale Muonen zu vermeiden und die Vergleich-
barkeit mit Mefldaten zu gewéahrleisten wurde der Schnitt auf lokale Muonen angewendet.
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Die erwartete integrale Trigger-Rate der Protonen liegt bei 0.16 Hz. Werden wieder die
gemessenen Spektren aus [Wie98] verwendet, dann liegt der Proton-Anteil am Gesamtflu§ der
kosmischen Strahlung oberhalb etwa 40 TeV (~ Maximum der differenziellen Trigger-Rate
der Protonen) bei 32 %. Unterstellt man die gleiche Trigger-Effizienz fiir alle Primérkerne
der kosmischen Strahlung, so kann man eine Trigger-Rate des Teleskops (nach Schnitt auf
lokale Muonen) von etwa 0.5 Hz extrapolieren. Die Trigger-Rate der betrachteten OFF-Daten
liegt bei etwa 0.65 Hz (70° Zenitwinkel). Da die Trigger-Rate auf sehr niedrigem Niveau liegt,
konnen viele kleinerer Effekte signifikante Storungen beisteuern. Innerhalb der systematischen
Fehler der Simulation (mogliche Dejustierung einzelner Spiegel, eventuell 3° Streuradius zu
klein, keine Simulation lokaler Muonen, keine (hellen oder dunkleren) Sterne im Gesichtsfeld,
atmosphérische Storungen durch Wolken oder Staub) kann man daher von einem zufrieden-
stellendem Ergebnis augehen.

5.1.3 ~y-Hadron-Separation

Fiir die Separations wurden (neben den schon benutzten Schnitt auf lokale Muonen
WIDTH > 0.1) folgende Einschrinkungen auf die Hillas-Parameter angewendet:

e SIZE > 60.0

e WIDTH < 0.15
e LENGTH < 0.20
CONC > 0.30

0.2 < DIST < 1.05
e (DIST - MDIST) > -0.2
e ALPHA < 15.0

Dieser Parametersatz wurde durch Optimierung des Q-Faktors berechnet. Nebenbedin-
gungen waren eine minimale y-Schnitt-Effizienz von 50 % und SIZE > 60.0. Die minimale
~v-Effizienz wurde hier niedriger gewihlt, da der Schnitt auf lokale Muonen schon zur Opti-
mierung beitragt. Der Q-Faktor des obigen Schnittsatzes betragt 5.0, die y-Schnitt-Effizienz
erreicht 0.52 und die Proton-Schnitt-Effizienz kann auf 0.01 begrenzt werden. Die Fehler die-
ser Werte liegen bei etwa 5 % bis 10 %. Sie stammen wieder aus der Betrachtung eines zweiten
Monte-Carlo-Datensatzes, auf dem die Schnitte nicht optimiert wurden. Abbildung 5.7 zeigt
die simulierten Hillas-Parameter-Verteilungen von - und Proton-Monte-Carlo-Daten sowie
die Positionen der Schnitt-Parameter.

In Abbildung 5.8 und Abbildung 5.9 sind die Separations-Effizienz fiir - und Proton-
Schauer als Funktion der Energie sowie weitere Teleskop-Parameter fiir v-Schauer nach der
Separation aufgetragen.

Aus Tabelle 3.1 kann man entnehmen, dafl die atmosphérische Tiefe bei 70° Zenitwinkel
etwa dreimal so hoch ist wie nahe des Zenits. Da sich Luftschauer bei 70° Zenitwinkel wegen
der grofieren atmospérischen Tiefe auch hoher in der Atmosphére entwickeln, liegt deren
Schauermaximum etwa dreimal so weit entfernt. Bei gleichem mittleren Cherenkov-Winkel
hat ihr Cherenkov-Kegel am Ort des Teleskops einen etwa dreimal groBleren Radius. In den
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MonteCarlo (70° Zenitwinkel)
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Abbildung 5.7: Hillas Parameter von Monte-Carlo-Daten bei 70° Zenitwinkel. Die
gestrichelten Linien geben die Position der verwendeten Schnitte zur y-Hadron-Separation
an.

Abbildungen 4.8 und 5.9 ist genau dieser Faktor in der Position des Maximums der y-Effizienz
als Funktion des Impakt-Parameters wiederzufinden. Interessant ist auch, daf§ die maximale
Gesamteffizienz fiir y-Schauer bei 10° und 70° etwa 0.3 betrégt.

Da der Radius quadratisch in die Fliche eingeht, ist es nicht verwunderlich, daf} die ef-
fektive Sammelfléiche nach Separation bei 70° etwa zehnmal so grofl wird wie bei zenitnahen
Beobachtungen. Dies gilt aufgrund der hoheren Schwelle und der erst spét in Séttigung ge-
henden effektiven Sammelfliche aber erst bei Energien von etwa 60 TeV.

Die Energieschwelle fiir diesen Beobachtungsmodus kann wieder anhand des Maximums
der differentiellen Rate abgelesen werden. Sie ist fiir spektrale Indices typischer Quellen bei
etwa 25 TeV. Hier liegt die Zunahme der effektiven Sammelfliche nur bei einem Faktor drei
relativ zur Sammelfléiche bei 1 TeV und zenitnahen Beobachtungen.

Die erwartete differenzielle y-Rate wurde wieder mit Hilfe eines y-Normflusses von
Fy(> 1 TeV) = 1077 m~2 s7! berechnet. Fiir ein Spektrum mit einem Index a = 2.5
ergibt sich hieraus eine erwartete integrale y-Rate von 0.86 h~!.



5.1. SIMULATION BEI 70° ZENITWINKEL 91

é:Sepumtion

o

S

o
T

o
©
- o

T

°©

o

a
T

o
O [rerr e

'

dR/dE[s™' TeV

©
w

r — 7 7’
> Gesamt & Trigger X & Separation
o
N
T

MonteCarlo (70° Zenitwinkel)

—— y—Schauer

- p—Schauer

MonteCarlo (70° Zenitwinkel)

PEFIIS ERT RN RIS BRI SR
100 200 300 400 5

PR B
00 600 700

Impakt [ m ]

MonteCarlo (70° Zenitwinkel)

y—Schauer
- a=20

a=25
- a=23.0

10
ElTeV]

Abbildung 5.8: Separations-Effizienz bei
70° Zenitwinkel. Aufgetragen sind die Effi-
zienzen €} und eg gegen die Schauerenergie.
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Abbildung 5.9: Teleskop-Parameter nach
Separation (70° Zenitwinkel). Oben
links: Gesamteffizient fiir y-Schauer nach
Trigger und Separation. Oben rechts: Ef-
fektive Sammelfléche fiir v-Schauer nach der
Separation. Unten: Differenzielle Raten fiir
~v-Schauer nach der Separation.
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5.2 Beobachtung von SN 1006

5.2.1 Die galaktischen Quelle SN 1006

Die Supernova aus dem Jahre 1006 n.Chr. war vielleicht das hellste stellare Ereignis, das
Menschen aufgezeichnet haben. Chinesischen und japanischen Astronomen zufolge, gab es
genau am 30. April 1006 eine Supernovae in unserer Milchstrale. Astrologen aus Europa,
China, Japan und dem islamischen Agypten sollen dieses Objekt in der Nihe des Sterns Beta
Lupi, an der Grenze zu Centaurus, beobachtet haben. Dieser hellste 'neue Stern’ strahlte
iiber ein Jahr lang im scheinbar gelben Licht. Mit Hilfe der sehr detaillierten Aufzeichnungen
der Lichtkurve kann festgelegt werden, daf es sich um eine Supernova vom Typ Ia handelte.

1965 haben Radioastronomen den Uberrest dieser Explosion wiederentdeckt [Gar65]. Sei-
ne genaue Position konnte zu 15" 02.8™ Rektaszension und -41° 57™ Deklination (J2000)
bestimmt werden. Seine kurze Entfernung von nur etwa 1.8 kpc [Win97] erklirt die enorme
Helligkeit des Ereignisses von 1006. Neuere Radiobilder zeigen einen zylinderartigen bipola-
ren Uberrest, der im Nord-Osten und Siid-Westen am hellsten leuchtet. Diese Asymmetrie
ist jedoch hiufiger bei jungen und alten Supernova-Uberresten zu finden [Kes87] [Rog88].
Als Erklarungsansatz fiir diese Asymmetrie wird meist das umgebende Medium oder die
Supernova-Explosion selber verantwortlich gemacht. [Rog88] schlug vor, dafl das interstella-
re Magnetfeld in SN 1006 entlang der Symmetrieachse ausgerichtet ist. Die zylinderartige
Struktur entsteht dann durch das Ausdehnen der Seiten des Zylinders, also der Nord-Osten
und der Siid-Westen, senkrecht zum interstellaren Magnetfeld.

ASCA! und ROSAT? haben 1995 und 1996 Rontgenstrahlung aus Richtung dieser Quelle
nachgewiesen. Abbildung 5.10 zeigt Falschfarbenaufnahmen dieser Beobachtungen.

Abbildung 5.10: Rontgen-Aufnahmen von SN 1006. Links: ROSAT-Aufnahme. Die
blauen Rénder stammen aus nicht-thermischer Emmision. Rot représentiert in dieser zu-
sammengesetzten Falschfarben-Aufnahme thermische Emission. Rechts: ASCA-Aufnahme.
Es sind deutlich die beiden Bereiche mit hoherer Intensitdt am nord-ostlichen und am siid-
westlichen Rand zu erkennen. Der Ort mit der hochste Aktivitdt befindet sich in dieser
Falschfarben-Aufnahme am Nord-Ost-Rand.

! Advanced Satellite for Cosmology and Astrophysics
2ROentgen SATellite
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Die ASCA-Beobachtungen der Rontgen-Synchrotronstrahlung aus Richtung der Schale
sind deutliche Hinweise auf eine Elektronenpopulation mit Energien bis zu 100 TeV [Koy95].

1996 und 1997 konnte die CANGAROO?3-Kollaboration ein TeV-Photon-Signal aus Rich-
tung des Nord-Ost-Randes nachweisen [Tan98]. Unter der Annahme, dafl der TeV-Fluf§ durch
inverse Compton-Streuung von 2.7 K-Hintergrund-Photonen an hochenergetischen Elektro-
nen erzeugt wurde, kann mit Hilfe beider Messungen das Magnetfeld bestimmt werden. Ab-
bildung 5.12 zeigt das gemessene TeV-Spektrum [Tan01] zusammen mit theoretischen Erwar-
tungen fiir verschiedene Magnetfeldstirken. Die beste Anpassung eines Potenzgesetzes ergibt
einen differenziellen Flufl von

ar B
dE 1 TeV

zwischen 1.5 TeV und 20 TeV. Sie ist konsistent mit einem Magnetfeld von 4 + 1 4G und
einer maximale Elektronenenergie von 50 TeV.

2.3 £0.2
= (1.1 £ 04) - 1071 ( ) TeVtem™2 57! (5.1)

Abbildung 5.11: CANGAROO-Himmelskarte der SN 1006-Region. Es sind die Signi-
fikanzen fiir verschiedene Himmelspositionen aufgetragen, die mit Hilfe des CANGAROO-
Teleskops im Jahr 1996 (links) und 1997 (rechts) rekonstruiert wurden. Die Position der
hochsten ASCA-Intensitit im 2 bis 10 keV-Band ist mit einem Kreuz gekennzeichnet. Sie ist
identisch mit der Position der hochsten CANGAROO-Signifikanz (Abbildung aus [Tan98]).

Da nicht-thermische Strahlung im keV- und TeV-Energiebereich nur aus Richtung der
Supernova-Hiille nachgewiesen werden konnte, ist es zudem naheliegend, dafi die geladenen
Teilchen auch dort auf TeV-Energien beschleunigt wurden. Neben Elektronen kénnen dann
aber auch Atomkerne beschleunigt werden, die durch Reaktionen mit der Umgebung 7°-
Mesonen erzeugen und ebenfalls y-Quanten produzieren. In [Ber01] wird ein kinetisches Mo-
dell vorgestellt, in dem der TeV-y-Flu, welcher durch 7%-Mesonen produziert wurde, sogar
den aus der inversen Compton-Streuung dominiert. Das vorhergesagte flache TeV-Spektrum
(Odif ferentielt = -2) sollte in diesem Fall bis etwa 100 TeV reichen. Trifft dies zu, so wére eine
Quelle der kosmischen Strahlung identifiziert.

3Collaboration of Australia and Nippon (Japan) for a GAmma Ray Observatory in the Outback
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5.2.2 Analyse der Teleskop-Daten
Datensatz und Datenreinigung

Fiir die Analyse von SN 1006 wurden Beobachtungen aus den Zeitrdumen April 1999 bis
Juli 1999 und April 2000 bis Juni 2000 verwendet. Die Qualitéits-Schnitte fiir Pixelsignale,
Ereignisse und Runs, die im letzten Kapitel diskutiert wurden, kamen auch hier zum Ein-
satz. Im Gesichtsfeld der Kamera befinden sich bei Beobachtung von SN 1006 zwei helle
Sterne. In Pixel 117 liegt der Stern Lup Beta (2.68 Magnituden). Da der duflere Ring der
Kamera (Pixel 92 bis 127) vom Software-Trigger ausgeschlossen ist, werden hierdurch keine
zusétzlichen Ereignisse generiert. Ein weiterer Stern (Cen Kappa, 3.13 Magnituden) befindet
sich im Schnittpunkt der Pixel 30/31/52. Hier wurde der Pixel, den Cen Kappa am meisten
ausleuchtete, bereits wihrend der Datennahme vom Trigger ausgeschlossen. Danach kann
man fiir diese Kameraregion keine hohere Aktivitdt mehr festzustellen. Ein zusétzlicher Aus-
schluf} einer oder aller drei Pixel vom Software-Trigger war daher nicht notwendig. Abbildung
5.13 zeigt die Zenitwinkelverteilungen der mittleren Trigger-Raten sowie der Ereignisse des
verwendeten Datensatzes.

Ergebnisse zur zentralen SN 1006-Beobachtung

Die Ereigniszahl im Signalbereich sowie die Untergrund-Abschéiitzung betrigt Noy = 2110
und Nopp = 2062.4. Der Ereignisexze$ ist daher Ngp = Non - Nopp = 47.6, was nach [Li83]
einer Signifikanz von

Sri—ma = 0.740 in einer Beobachtungszeit 7" = 58.4h (5.2)

entspricht, und eine (rechnerische) Exzefirate Rp von

Rp = 08 + 1.1A7! (5.3)

ergibt.



5.2. BEOBACHTUNG VON SN 1006 95

Nog4t ® 22500
L .0 E
L 10 } é 20000 3
o N © 17500 -
L Ll £
QIL, i L 15000 :
& 08 A 5 12500 |
=06 [ ?m“ < 10000 [
z [ :.?:.\3::. E 7500 B
o [ M C E
5 04 L £ :
= I 5000
—+ [ |
g 02t 2500 |
o R S A R 0 E

68 69 70 71 72 6868.56969.57070.57171.572

mittlerer Zenitwinkel [°] Zenitwinkel [

Abbildung 5.13: Der verwendete SN 1006-Datensatz. Links: Aufgetragen sind die mitt-
leren Trigger-Raten (nach Filterprozedur) der verwendeten Runs gegen ihren mittleren Ze-
nitwinkel. Eine Zenitwinkelabhéngigkeit ist nicht zu erkennen. Rechts: Dargestellt ist die
Zenitwinkelverteilung der Ereignisse des verwendeten Datensatzes. Es ist deutlich das Maxi-
mum bei etwa 70.7° zu erkennen.
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Abbildung 5.14: ALPHA-Verteilung der SN 1006-Daten nach der Separation
(Zentrum).
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Die vorliegende Messung von «-Photonen aus Richtung des Zentrums von SN 1006 ist
leider nicht signifikant. In einem derartigen Fall bietet es sich an, nicht die Rate oder den
physikalischen Fluf} selber sonder eine obere Grenze fiir diese Groflen anzugeben, die sich aus
statistischen Uberlegungen nach [Hel83] ergeben. Mit 90 % Wahrscheinlichkeit kann fiir die
ExzeBrate eine obere Grenze von 2.37 h™! bestimmt werden. Die obere Grenze fiir den Flu8
ist dann

E
Roberezenzeﬁo% ) 10_7 m_g 8_1 . (ESchwelle)_a+1
y
(5.4)
Mit einer Schwellenenergie von etwa 25 TeV, einem angenommenen spektralen Index
typischer Quellen von o = 2.5 und der erwarteten integralen Rate von 0.86 h™! erhilt man

eine obere Flulgrenze von

’\/ JE—
FobereGrenze,QO%(> ESChwelleTeV) -

FreGrenseson(> 25T€V) = (220 £ 1.10°%%) - 1077 m™> s (5.5)
Der systematische Fehler wurde mit 50 % angegeben. Er stammt aus der Unsicherheit

iiber die genaue Position der Schwelle und dem Wert des spektralen Indixes.

Ergebnisse zur Beobachtung des Nord-Ost-Randes

Die Ereigniszahl Noy = 1818 im Signalbereich und die Abschétzung fiir den Untergrund
Norr = 1807.5 ergeben einen Ereignisexzel von Ng = Noy - Nopr = 10.5. Dies fiihrt nach
[Li83] zu einer Signifikanz von

Sri—mae = 0.180 in einer Beobachtungszeit T' = 58.4h (5.6)

und zu einer (rechnerischen) Exzefirate Rp von

Rp = 02 £ 1.0n7 1 (5.7)

Die obere Grenze (90 % Wahrscheinlichkeit) fiir diese nicht signifikante Exzeirate betriigt
1.77 h~!. Hiermit berechnet sich die obere Fluigrenze fiir den Nord-Ost-Rand zu

F ) reGrenzeson (> 25TeV) = (1.60 + 0.80°%%) - 1072 m2 st (5.8)

Wiederum betréigt der systematische Fehler aufgrund von Unsicherheiten beziiglich der
Energieschwelle und des spektralen Indixes 50 %. Dieser Wert ist mit dem Ergebnis der
CANGAROO-Messung am Nord-Ost-Rand [Tan01] zu vergleichen. Extrapoliert man den mit
CANGAROO erhaltenen Fluf§ zu hoheren Energien, so erhilt man Foanvgaroo(> 25 TeV)
= 1.3 - 1072 m~2 s~!. Damit ist die in dieser Arbeit bestimmte obere FluBgrenze konsistent
mit den CANGAROO-Beobachtungen.
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Abbildung 5.15: Signifikanz-Himmelskarte der Region um SN 1006. Dargestellt ist
Signifikanz bei verschiedenen Abweichungen in Deklination und Rektaszension von der Soll-
Position der Quelle SN 1006. Die Bin-Gréfle betrdgt 0.05°. Die Position der hochsten Si-
gnifikanz in der CANGAROO-Analyse bzw. des hochsten Flusses in der ASCA-Messung ist
gestrichpunktet gekennzeichnet.
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Abbildung 5.16: ALPHA-Verteilung der SN 1006-Daten nach der Separation
(Nord-Ost-Rand).
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5.3 Diskussion der Ergebnisse

Der von der CANGAROO-Kollaboration publizierte Flufl der Quelle SN 1006 hat bei 1 TeV in
etwa die gleiche absolute Hohe wie der Krebs-Nebel. Aufgrund eines &hnlich flachen spektralen
Verlaufs (ag;fr ~ 2.5) éndert sich dieses Verhaltnis nicht deutlich bei hoheren Energien (SN
1006 scheint sogar ein etwas flacheres Spektrum zu haben). Obwohl es mdoglich war, den
Krebs-Nebel bei zenitnahen Beobachtungen mit CT1 nachzuweisen, funktioniert dies nicht
mehr im horizontnahen Modus. Hierbei ist zu beachten, dafl in beide Beobachtungen in etwa
die gleiche Beobachtungszeit (58 Stunden) einfloff. Die Energieschwelle hat sich jedoch von 1
TeV (bei 10° Zenitwinkel) auf 25 TeV (bei 70° Zenitwinkel) verschoben. Hierdurch verringerte
sich der FluB um den Faktor (1 TeV)~!®/(25 TeV)~ 1% = 125. Die effektive Nachweisfliiche
erhohte sich jedoch nur um einen Faktor 3 direkt an der Schwelle, obwohl das sehr flache SN
1006-Spektrum fiir horizontnahe Beobachtungen geeignet ist. Daher ist klar, dafl fiir einen
Nachweis deutlich mehr Beobachtungszeit notwendig ist. Eine bessere y-Hadron-Trennung
und eine hohere y-Nachweis-Effizienz wiirden natiirlich helfen, die Zunahme der effektiven
Sammelfliche und damit auch die Nachweiswahrscheinlichkeit zu steigern. Dies liegt aber
wahrscheinlich ausserhalb der Moglichkeiten von CT1, da die relativ grobe Pixelstruktur
keine bessere Unterscheidung der sehr klein gewordenen Kamera-Bilder ermoglicht.



Kapitel 6

Simulation des Muonflusses unter

Grund

Eine andere Anwendung des fiir grofle Zenitwinkel modifizierten Luftschauergenerators COR-
SIKA ist die Simulation des atmosphérischen Muonflusses. Speziell der Vergleich mit Muonfluf3-
Messungen von Untergrundexperimenten bei grofien Tiefen, die im Allgemeinen bei groflen
Zenitwinkeln auftreten, ist von Interesse, um mogliche systematische Abweichungen aufzu-
decken.

Die genaue Simulation und Kenntnis des Muonflusses unter Grund ist fiir Neutrino-
Telskope wie AMANDA! [And01] von hoher Bedeutung, da die Qualitit der Beschreibung
ihres Untergrundes Einflu} auf die Sensitivitdt bei Neutrino-Quellsuche hat. Auflerdem deu-
ten groflere Abweichungen auf allgemeine Probleme der Kenntnis der differenziellen Fliisse
der einzelnen Komponenten der Kosmischen Strahlung, der Luftschauergeneratoren bzw. der
verwendeteten Wechselwirkungsmodelle sowie der Programme zur Simulation der Propaga-
tion von Muonen durch Materie (Propagatoren).

Probleme in den Luftschauergeneratoren verursachen aber auch Schwierigkeiten in der -
Astronomie und der Beobachtung der Kosmischen Strahlung im Allgemeinen. Insbesondere
die Energiebestimmung, die oft nur mit Hilfe von Monte-Carlo-Simulationen moéglich wird,
konnte hiervon betroffen sein. Aktuelle Beispiele, in der diese Problematik relevant wird, ist
die moglicherweise zu hohe Photon-Energie in Spektren von y-Quellen oder die hohe Anzahl
von Trans-Greisen-Ereignissen.

6.1 Das Fréjus-Experiment

6.1.1 Der Fréjus-Detektor

Der in den 1980er Jahren betriebene Fréjus-Detektor befand sich im Modane-Untegrundlabor,
in der Mitte des Fréjus-Tunnels, der Frankreich und Italien in den westlichen Alpen verbin-
det (siehe Abbildung 6.1). Der Detektor lag unter dem Pte de Fréjus (45° 8" 32" Nord und
6°41’21” Ost) 1260 m iiber N.N. und mindestens 1450 m unter der Gesteinsoberfliche. Geo-
logischen Untersuchungen zufolge hat dieses Gebirge eine homogene Gesteinsstruktur mit

! Antartic Muon And Neutrino Detector Array

99
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einer Dichte von 2.74 g/cm?®. Seine mittlere chemische Zusammensetzung ist in Tabelle 6.1
aufgelistet.

Element C O Mg Al Si
(%] 11.117 | 61.9375 0.74 3.60 | 10.275
Element S K Ca Mn Fe
[%] 0.255 0.651 | 10.4025 | 0.0352 | 0.9727

Tabelle 6.1: Mittlere chemische Zusammensetzung der Gebirgsiiberdeckung des
Fréjus-Detektors.(Werte aus [Rho93])

Abbildung 6.1: Das Modane-Untergrundlabor mit dem Fréjus-Detektor. (Abbildung
aus [Rho93])

Der Fréjus-Detektor war ein hochauflésendes Kalorimeter mit einer Ausdehnung von
6 - 6-12.3 m3. Abbildung 6.2 zeigt seinen Aufbau. Der in einer Schichtkonstruktion konzipier-
te Detektor bestand aus 114 Modulen. Jedes einzelne Modul war aus acht Lagen mit jeweils
1024 Flash-Kammern aufgebaut, die sich zwischen zwei Lagen mit jeweils 352 Geiger-Rohren
befanden. Die laterale Auflésung des Detektors lag bei 0.7 cm. Seine Winkelauflosung betrug
0.4°. Eine detaillierte Beschreibung befindet sich in [Ber87].

Das Fréjus-Experiment war zur Messung der Proton-Lebensdauer konzipiert. Damalige
Abschitzungen gingen von einer Lebensdauer von etwa 10 Jahren aus. Die Masse des De-
tektors von fast 1 Kilotonne (Masse von etwa 6 - 1032 Protonen) sollte reichen, um einige
Zerfille pro Jahr zu detektieren. Um den Untergrund von Ereignissen, welche durch die Kos-
mische Strahlung ausgeldst wurde, zu reduzieren, mufite der Detektor tief unter der Erdober-
fliche aufgebaut werden. Da keine Proton-Zerfille beobachtet wurden, mufiten theoretische
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Abschitzungen der Proton-Lebensdauer in spéteren Jahren um etwa 2 Groflenordnungen

nach oben korrigiert werden.

Ein weiterer Forschungsaspekt, der in dieser Arbeit ndher untersucht werden soll, war die
Bestimmung des atmosphérischen Muonen- und Neutrinoflusses [Rho93]. Aufgrund der hohen
Gesteinsiiberdeckung, die alle anderen geladenen Teilchen absorbierte, konnte der feingranu-
lierte Detektor Spuren von hochenergetische Muonen mit hoher Energie- und Richtungs-
aufléosung vermessen. Die Ereignisse selber werden noch in verschiedene Klassen unterteilt
(1-Muon-Ereignisse, ..., n-Muon-Ereignisse), von denen hier nur die 1-Muon-Ereignisse néher

betrachtet werden.
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6.1.2 Der 1-Muon-Ereignis-Datensatz

Die verwendeten Muon-Daten wurden zwischen Februar 1984 und September 1988 auf-
gezeichnet (=~ 1-10% s Beobachtungszeit). Der in [Rho93] beschriebene Datensatz enthilt
481817 rekonstruierte 1-Muon-Ereignisse oberhalb der Energie-Schwelle des Detektors von
300 MeV. Andere Ereignisklassen werden in dieser Arbeit fiir einen Vergleich mit Monte-
Carlo-Simulationen nicht verwendet.

Aufgrund seiner Winkelauflosung von 0.4° konnte mit Hilfe des Detektors eine Himmels-
karte mit Ereignisanzahlen oder - mit Hilfe der Beobachtungszeit - Ereignisraten erstellt
werden. Die Granularitit dieser Karte betrdgt 1° x 1°. Abbildung 6.3 zeigt die 1-Muon-
Himmelskarte.

1—Muon—Ereignis—Himmelskarte

— 90
% 80 90  Abbildung 6.3: Himmelskarte der
= 70 80 gemessenen 1-Muon-Ereignisse. Die
= 70  rechte Skala gibt die Muonzahl pro Bin
% 60 60 an. Die Einschnitte insbesondere bei
& 50 50 otwa 165° und 345° Azimut sind auf
40 die Detektor-Akzeptanz zuriickzufiihren
20 ﬁ P B 40 (siche auch Abbildung 6.4 (rechts)). Die
W il 30 mit dem Zenitwinkel ansteigenden Muon-
20 i 20 zahlen werden bei groflien Zenitwinkeln
10 =10 durch die hohe Gebirgstiefe vermehrt
T T R PR | absorbiert.

0 —0
0 50 100 150 200 250 300 350
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Neben den richtungsabhéngigen Ereignisraten wurde noch die Tiefe der richtungsabhéngi-
gen Gesteinsiiberdeckung gemessen. Mit Hilfe der Auswertung von stereographischen Aufnah-
men, die wiahrend des Space-Shuttle-Flugs der D-1 Mission aufgezeichnet wurden, und der
Analyse von kartographischen Hohenlinienprofilen, ist eine winkelabhéingige Tiefenkarte mit
einer Rasterung von 1° x 1° in Zenit- und Azimutwinkel erstellt worden [Sey91] [Wei93].
Die mittlere Tiefe betrdgt 1720 m. Die Genauigkeit der Karte wird mit etwa 30 m angege-
ben [Rho93]. Abbildung 6.4 zeigt die verwendete Tiefen- und Detektor-Akzeptanz-Karte. Mit
Hilfe der Detektor-Akzeptanz, die eine richtungsabhingige Nachweisfliche fiir mindestens 1
m lange Muonspuren im Fréjus-Detektor angibt, kann der gemessenen Muon-Flufl berechnet
werden. Die mittlere Akzeptanz-Fliche des Detektors betrigt 80.63 m2. Um in der spiteren
Simulation fiir bestimmte Einfallswinkel moglichst exakte Tiefen- oder Akzeptanz-Werte zu
erhalten, wird in dieser Analyse zwischen den Bin-Werten der Karten quadratisch interpoliert.

Bevor der Muon-Flufl berechnet werden kann, sind noch bestimmte Qualitdts-Schnitte
auf die Daten anzuwenden:

e Der Zenitwinkel der einfallenden Muonen mufl < 83° sein. Oberhalb dieses Winkels sind
die Gesteinsiiberdeckungen oft unbestimmt (sieche Abbildung 6.4 links).

e Es wird eine minimale Gesteinstiefe von 1448 m (= 3967 mwe) gefordert. Dies ist auch
der kleinste sinnvolle Wert in der Tiefenkarte.
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Abbildung 6.4: Tiefenkarte und Detektor-Akzeptanz als Funktion der Blickrich-
tung. Links: Die Gebirgstiefe (in m) ist in dieser Abbildung logarithmisch dargestellt. Die
Tiefen liegen zwischen 1450 m und 22780 m. Die Linie bei 83° deutet die Grenze des ver-
wendeten Zenitwinkelbereiches an. Rechts: Die richtungsabhingige Akzeptanz des Fréjus-
Detektors. Da der Detektor symmetrisch aufgebaut ist, mufl die Akzeptanz nur bis 180°
Azimut tabelliert sein. Das Akzeptanzloch bei 164.73° Azimut resultiert aus der Tatsache,
dafl bei senkrecht zur Langsachse einfallenden Muonen nur ein Modul durchlaufen wird und
somit keine dreidimensionale Rekonstruktion der Spur méglich ist. Auflerdem ist die Detektor-
Léngsachse um 74.73° gegeniiber der Nordrichtung gedreht.

e Der auf die Langsachse des Detektors projezierte Zenitwinkel der Muonen muf3 > 4° sein.
Fiir kleinere Winkel ist die korrekte Rekonstruktion der Muonspur nicht gewéhrleistet.
Um ein klar definiertes Zenitwinkelintervall zu verwenden, wird zusétzlich ein minimaler
Zenitwinkel von 4° (ohne Projektion) gefordert.

e Die Detektor-Akzeptanzfliche muf} fiir die Richtung der einfallenden Muonen minde-
stens 25 m? betragen. Diese Bedingung ist kompatibel mit der Forderung nach einer
Spurldnge im Detektor von mindestens 1 m sowie der Triggerung von mindestens zwei
Modulen.

Um den Flufl zu bestimmen, mufl noch die Anzahl der 1-Muon-Ereignisse mit Hilfe der
Rekonstruktionseffizienz (99.998 % [Rho93]) auf die wahre Anzahl eintreffender 1-Muon-
Ereignisse korrigiert werden. Dann wird mit

; N, (Bin
I(t, t+At) = 2 Bin(0.6)| t(6.0)<t+a0 Nu(Bin) o)

T - X Bin9.9) | t(6.6)<t+at A(Bin) - AQ(Bin)
der Fluf§ in dem Tiefenintervall (t, t+At) bestimmt, wobei # und ¢ der Zenitwinkel
und Azimuth im Detektor-Koordinatensystem, N,,(Bin) die Anzahl der Muonen, A(Bin) die
Akzeptanz-Fliche und AQ(Bin) den Raumwinkel des Bins der 1-Muon-Ereigniskarte darstel-
len. Die Gesamtbeobachtungszeit wurde wieder mit T bezeichnet. Als Tiefe wird hier nicht
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der von den Muonen durchlaufene geometrische Weg (in m) sondern die durchlaufene Ge-
steinsmasse (in mwe?) bezeichnet. Sie ist mit Hilfe von t[mwe] = pgestein - t[m] zu berechnen.
Als Ergebnis der obigen Berechnung 143t sich der beobachtete Muon-Fluf} als Funktion der
Materie-Tiefe angeben. Das Ergebnis wird beim Vergleich mit Simulationen présentiert.

Mit Hilfe einer analytischen Abschitzung des Energieverlustes im Gebirge kann schliefllich
das Energiespektrum des atmosphérischen Muon-Flusses angegeben werden.

6.2 Simulation des atmosphirischen Muonflusses

Die Generation der Luftschauer geschah auch hier mit CORSIKA (Version 5.9451). Um eine
schnelle aber dennoch realistische Simulation zu erreichen, sind einige Modifikationen imple-
mentiert worden.

1. Chemische Zusammensetzung der Kosmischen Strahlung

Die Information iiber die chemische Zusammensetzung der geladenen kosmischen Strah-
lung stammt aus [Wie98]. Diese Kompilation enthélt die mittleren absoluten Fliisse bei
1 TeV sowie die spektralen Indices der einzelnen Komponenten. Nach [Wie98] liegt
die Unsicherheit der Flussnormalisierungen bei wenigen Prozent (gesamte Kosmische
Strahlung: 6.34 %). Die Fehler der angegebenen spektralen Verldufe sind sogar kleiner
als ein Prozent (gesamte kosmische Strahlung: 1.12 %). Die verwendeten Indices gelten
exakt nur bis zum Knie der Kosmischen Strahlung. Da aber schon bei wenigen TeV
begonnen wurde, den integralen Flufl zu simulieren, resultieren mégliche Abweichungen
der spektralen Indices im PeV-Energiebereich nur in einen absoluten Flufifehler von
wenigen Promille.

CORSIKA akzeptiert nur eine Teilchenart als Eingabe-Parameter. Damit wihrend ei-
nes Programm-Durchlaufes alle Komponenten der kosmischen Strahlung generiert wer-
den konnten, mufite eine Modifikation implementiert werden. Sie behandelt Primér-
Spektren von H bis Fe und mischt diese Primérteilchen entsprechend ihres relativen
Anteils am integralen Fluss der Kosmischen Strahlung [Chi99).

2. Isotrope Schauerverteilung
Um eine realitdtsnahe Simulation zu erhalten, mufl der Flufl der Primérteilchen isotrop
gewiirfelt werden. Insbesondere die Zenitwinkel-Abhéngigkeit mufl dann dN/df ~ sin
lauten. In &lteren CORSIKA-Versionen war die verwendete Zenitwinkel-Abhéngigkeit
dN/df ~ sin@ - cos§. Hier war gleichzeitig die Akzeptanz eines flachenartigen Detek-
torfeldes mitberiicksichtigt. Zur Erzeugung eines isotropen Flusses fiir einen volumen-
artigen Detektor kann nun die neue Option VOLUMEDET [Hec00] verwendet werden.

Desweiteren wird hier wieder die in dieser Arbeit entwickelte CURVED-Option verwen-
det, die es ermoglicht, Luftschauer bis zu 89° Zenitwinkel zu simulieren. Somit wurde
fast bis zum Horizont ein isotroper Flul geladener Kosmischer Strahlung produziert.

3. Beschleunigung der Luftschauer-Generation
Da diese Analyse nur die muonische Komponente der Schauer einbezieht, wurde auf die
Rechenzeit-intensive Erzeugung der elektromagnetischen Komponente verzichtet.

21 mwe = engl. Abkiirzung fiir 1 Meter Wasserdiquivalent = 100 g/cm?
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AuBlerdem sollten nur solche Schauer generiert werden, die genug Energie besitzen,
um Muonen zu erzeugen, welche den Fréjus-Detektor auch durch das Gebirge erreichen
konnen. Gerade bei grofien Zenitwinkeln ist das Gebirge meist so tief, dafl bei einer kon-
stanten unteren Produktionsenergie die meisten Schauer nicht in der Lage sind, zum un-
terirdischen Muon-Flufl beizutragen. Daher wird nach der stochastischen Bestimmung
der Primérteilchen-Energie und -Richtung eine analytische Energie-Reichweite-Relation
verwendet (siehe weiter unten), um herauszufinden, ob die gesamte Primérteilchen-
Energie fiir die Durchquerung ausreichen wiirde. Ist selbst die gesamte Schauer-Energie
nach dieser Abschétzung zu gering, so wird ein neues Primérteilchen gewiirfelt. Bei aus-
reichender Primérteilchen-Energie simuliert CORSIKA den Schauer. Allerdings wird
die Mindestenergie, bis zu der ein Muon weiterbehandelt wird, auf ein Viertel der mi-
nimalen Schauer-Energie festgelegt. Diese niedrige Schwelle garantiert, dafy auch nicht-
analytischen Energie-Reichweite-Berechnungsmethoden noch alle relevanten Muonen
fiir spitere Propagations-Versuche zur Verfiigung stehen. Untersuchungen (mit PROP-
MU) zeigten, dafl deutlich weniger als ein Prozent aller mit nicht-analytischen Propa-
gatoren und am Fréjus-Detektor angekommenen Muonen eine Energie von weniger als
ein Viertel der oben angebenen minimalen Primérteilchen-Energie haben [Rho0Olal.

Damit auch bei groflen Tiefen noch eine hohe Anzahl an Muonen zur Verfiigung ste-
hen, die es erlauben, eine signifikante Aussage iiber den Verlauf des Spektrums anzu-
geben, ist zusédtzlich ein weiterer Datensatz simuliert worden, der neben den obigen
Energie-Schnitten eine zusétzliche Bedingung an die Primérteilchen-Richtung stellt.
Nur solche Schauer sollen generiert werden, dessen Muonen im Gebirge mindestens
6500 mwe zuriicklegen miissen. Diese Bedingung wurde wieder mit Hilfe der analyti-
schen Energie-Reichweite-Relation berechnet (siehe unten). Die Muon-Spektren beider
Datensétze werden schliefSlich zusammengefafit, so daf nicht iber den gesamten Tiefen-
Bereich eine stetige Abnahme der Ereignisstatistik zu beobachten sein wird.

Um spéter die wahre Zahl aller generierten Schauer bestimmen zu kénnen, werden die
Effizienzen beider oben beschriebenen Schnitte gespeichert. Auflerdem wurde noch ein
kleinerer Datensatz ohne die beiden obigen Einschriankungen (aber mit einem Schnitt
auf die minimale Muon-Energie von 400 GeV) simuliert, um mdogliche systematische
Effekte studieren zu kénnen.

4. Weitere Produktionsparamter

Als niederenergetisches (E < 80 GeV/ Nukleon) hadronisches Wechselwirkungsmo-
dell kam GHEISHA zum Einsatz. Allerdings kann GHEISHA nur Wasserstoftkerne
als Projektil detailliert behandeln. Schwerere Kerne werden in neueren CORSIKA-
Versionen (Versionsnummer > 5.8) mit Hilfe des Superpositionsansatzes, den HDPM-
Wirkungsquerschnitten (fiir einzelne Nukleon-Nukleon-St68e) und der Glauber-Theorie
(Zahl der einzelnen Nukleon-Nukleon-Stéfie und und Kern-Kern-Streuamplituden) be-
handelt.

Fiir hohe Teilchenenergien (E > 80 GeV/ Nukleon), die vorwiegend in der ersten hadro-
nischen Wechselwirkung vorkommen, wird eine neuere Version von QGSJET (Versions-
Datum: 99/10/07) verwendet. Fiir die spétere Analyse ist dabei relevant, daff QGSJET
nur Muonen aus Pion- und Kaon-Zerfillen produziert.



106 KAPITEL 6. SIMULATION DES MUONFLUSSES UNTER GRUND

Der Energiebereich, in dem Luftschauer generiert wurden, erstreckt sich von 2 TeV bis
10% TeV. Das geomagnetische Feld sowie die Hohe des Beobachtungsniveaus sind dem
Ort und der Hohe (1260 m) des Fréjus-Detektors angepaft. Insbesondere existiert in
der Luftschauergeneration kein Gebirge. Der Detektor steht in dieser Simulation also
an der Erdoberfliche mit direkter Verbindung zur Erdatmosphire. Der Energieverlust,
der durch das Gebirge hervorgerufen wird, mufl nachtriglich berechnet werden (sieche
weiter unten). Der zusitzliche Energieverlust, den die Muonen auf ihren lingeren Weg
durch die Atmosphére erleiden (gesamte Atmosphérentiefe: 10 mwe), ist jedoch klein
gegeniiber dem gesamten Energieverlust (Gebirgstiefe > 4000 mwe).

Um den spektralen Index « des simulierten atmosphérischen Muonflusses zu bestimmen,
wird ein analytischer Ansatz aus [Gai90] verwendet, der sich aus einem pionischen und einem
kaonischen Anteil zusammensetzt:

dN 1 0.054

— ~ B ( + ) (6.2)
" 1.1E,, cos 0* 1.1E,, cos 0

dE}, L+ 11552\5/ L+ 85552\3/

Da fiir diesen Ausdruck nur die Kinematik der Pion- und Kaon-Zerfille verwendet wur-
de, muf} fiir niederenergetische Muonen noch auf den Energieverlust und die Zerfallswahr-
scheinlichkeit fiir ihren Weg vom Produktionsort bis zur Beobachtungshdhe korrigiert werden
[Rho93]:

GeV E
AE = (025 252 4 35.1074 24 ) . AX (6.3)
mwe mwe
l-m
P YE,) = — 4
(B exp<C'TM'Eu> (o4

Dabei ist 6* der lokale Zenitwinkel am Produktionsort (siche Abbildung 6.5) , AX die
durchlaufene Atmosphirenmasse und | der geometrische Weg zwischen Produktionsort und
Beobachtungshdhe, c¢ die Lichtgeschwindigkeit und m,,, 7, and E,, sind die Masse, Lebens-
dauer und Energie des Muons.

Die Anpassung an die simulierten Muon-Daten ergab einen spektralen Index o = 3.73 +
0.01. Abbildung 6.6 zeigt das angepafite Spektrum. Zum Test systematischer Abweichungen
wurde die Detektorsimulation (siehe weiter unten; ohne Energieverlust im Gebirge) auf die
Muonen angewendet. Eine Anpassung des obigen Ansatzes ergab einen spektralen Index «
= 3.79 £ 0.06. Innerhalb der Fehler der Anpassung hat die Detektorsimulation daher keine
signifikanten Auswirkungen auf das Eingangsspektrum.

Dieses Ergebnis ist nun mit der experimentellen Datenlage zu vergleichen. Eine neuere
Kompilation der vertikalen atmosphérischen und auf Meereshthe gemessenen Muon-Fliisse
[Heb01] zeigt deutliche Unsicherheiten (7 % bei 10 GeV, 17 % bei 1 TeV) bei der experimen-
tellen Bestimmung. Abbildung 6.7 zeigt Daten dieser Kompilation.

Oberhalb von etwa 120 GeV zeigen die experimentellen Muon-FluB-Daten ein ungebroche-
nes Potenzgesetz. Eine Anpassung von Formel 6.2 ergibt eines spektralen Index von o = 3.63.
Dieser flachere spektrale Verlauf ist jedoch aufgrund der grofien experimentellen Unsicherhei-
ten vertriglich mit dem Monte-Carlo-Resultat.
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Zum Schlufl kann noch der Anteil der Kaon- und Pion-Muonen, die nach Formel 6.2
verschiedene spektrale Verteilungen haben, getestet werden. Abbildung 6.8 zeigt, das der
generierte Monte-Carlo-Datensatz die Erwartung wiederspiegelt.

)

. R (B+h)
Sinussatz: Sn(07 ~  sin(0) (6.5)

Abbildung 6.5: Skizze zur Bestimmung des Produktionswinkels. Mit Hilfe des Sinus-
satzes a8t sich der Beobachtungswinkel in den Muon-Produktionswinkel umrechnen. Hierbei
ist R der Erdradius, h, die vertikale Produktionshohe, ©® der Beobachtungswinkel und ©* der
Produktionswinkel. Bei nicht bekannter Produktionshéhe h, (z.B. beim experimentellen Da-
tensatz oder Monte-Carlo-Daten nach Propagation) wird eine mittlere Wechselwirkungshéhe
von 28.6 km (fiir ©* = 0°) zur Berechnung verwendet.
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Abbildung 6.7: Experimentelle Daten vertikaler atmosphirischer Muon-Fliisse.
Links: Daten vertikaler atmosphérischer Muon-Fliisse oberhalb von 10 GeV [Heb01]. Es ist
ein deutliches Abknicken des Spektrums bei etwa 100 GeV aufgrund grofler relativer Ener-
gieverluste oder des Muonzerfalls zu beobachten. Rechts: Daten vertikaler atmosphérischer
Muon-Fliisse oberhalb von 120 GeV [Heb01]. Neben den Datenpunkten sind noch Ergebnisse
der Anpassung von Formel 6.2 eingezeichnet. Die obere Linie ergibt einen spektralen Index
a = 3.63. Bei der unteren Linie wurde der Index @ = 3.73 (Simulation) bei der Anpassung
festgehalten. Im Rahmen der grofien experimentellen Unsicherheiten (7 % bei 10 GeV, 17 %
bei 1 TeV [Heb01]), ist der um 2.8 % héohere simulierte spektrale Index vertriglich mit der
vorliegenden Datenlage.
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Abbildung 6.8: Anteil der Kaon-Muonen im simulierten Datensatz. Die drei Abbil-
dungen zeigen den Anteil der Kaon-Muonen relativ zu allen Muonen fiir verschiedene Bereiche
des Produktionswinkels ©* als Funktion der Muon-Energie. Die eingezeichnete Funktion gibt
die Erwartung dieses Verhiiltnis wieder. Sie wurde mit Hilfe von Formel 6.2 berechnet. Die
eingezeichneten Datenpunkte stammen aus der Monte-Carlo-Simulation (Datensatz ohne re-
lative Energieschnitte), wobei die verwendeten Ereignisse jeweils aus dem Intervall cos ©* £
0.1 (©6* = 0.1, 0.5, 1.0) stammen. Im Rahmen der statistischen Fehler kann man eine sehr
gute Ubereinstimmung feststellen.
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6.3 Propagation durch Materie

6.3.1 Detektorsimulation

Nach der Luftschauergeneration befinden sich die Muonen auf Hohe des Fréjus-Detektors. An
dieser Stelle findet die Berechnung des Energieverlustes der Muonen auf ihrem Weg durch das
Gebirge statt. Eine vollsténdige dreidimensionale Propagation kann jedoch nicht durchgefiihrt
werden, da sie in den meisten verfiigbaren Muon-Propagations-Routinen nicht vorgesehen ist.
Es wird lediglich der Energieverlust fiir die vorgegebene Muon-Flugrichtung bestimmt und
tiberpriift, ob die Restenergie oberhalb der Energieschwelle des Detektors liegt.

Muonen, die genug Energie besitzen, um den Detektor zu triggern, durchlaufen eine schnel-
le, rein geometrische Detektorsimulation. Zunéchst miissen die simulierten Spuren die gleichen
Bedingungen (minimale Akzeptanz, Zenitwinkelbereich) wie die experimentellen Muon-Daten
erfiillen. Danach wird mit Hilfe der Simulation eines Detektorfeldes (sieche Abbildung 6.9)
nach 1-Muon-Ereignissen gesucht. Hierbei fallen die am Detektor ankommenden Muonen des
Luftschauers zuféllig in eine Matrix, wobei jedes Feld die Grofle der Akzeptanzflache fiir die
Richtung des Primérteilchens besitzt und einen unabhéngigen Detektor représentiert. Nur
Muonen, die ein eigenes Feld belegen, werden als 1-Muon-Ereignisse angesehen und weiter-
verwendet. Durch diese Methode reduziert sich die Zahl aller am Detektor ankommenden
Muonen um etwa 8 % (£ 2 % Abhéngigkeit von der Energieverlustmethode), was gut zur
experimentell bestimmten Anzahl an Multi-Muonen-Ereignisse von etwa 6.6 % [Rho93] paft.
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Abbildung 6.9: Illustration der Detektorfeld-Simulationsmethode. Mit Hilfe einer ef-
fektiven Mehrfachbenutzung eines simulierten Luftschauers, 148t sich die Abstandsverteilung
des Schauerauftreffpunktes relativ zum Detektor simulieren. Auflerdem koénnen moglichst
viele der simulierten Muonen fiir die weitere Analyse verwendet werden. Bei dieser Methode
repriisentiert jedes der eingezeichneten Felder (GroBle = Akzeptanzfliche) einen unabhéngi-
gen Fréjus-Detektor. Der Ort des Schauerauftreffpunktes wird gleichverteilt im Feld (1/1)
gewiirfelt. Damit ist die Zufilligkeit der Feldzuweisung einzelner Muonen gesichert. Nur Muo-
nen, die ein Feld (Detektor) alleine belegen (1-Muon-Ereignisse), gehen in die Flulberechnung
ein.
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Mit Hilfe dieser Methode kann die richtige Abstandsverteilung des Schauerauftreffpunktes
relativ zum Detektor generiert werden. Auflerdem ermdoglicht sie die Verwendung moglichst
vieler Muonen eines Luftschauers und tragt somit zur Beschleunigung der Simulation bei.

6.3.2 Muonflul unter Grund

Im Folgendem soll der simulierte Muonflufl unter Grund mit den experimentellen Daten ver-
glichen werden. Wie erwéhnt, existieren fiir die Bestimmung des Energieverlustes im Fréjus-
Gebirge verschiedene Methoden. Neben einem analytischen Ansatz gibt es vier Monte-Carlo-
Propagatoren (MUDEDX, PROP-MU, MUM und MMC), die im Rahmen dieses Vergleichs
zum Einsatz kommen. Jeder der betrachteten Methoden steht der gleiche Datensatz an simu-
lierten atmosphérischen Muonen zur Verfiigung. Nach der Energieverlustbestimmung findet
dann, wie oben dargelegt, die geometrische Detektorsimulation statt.

Einfacher analytischer Ansatz

Der Muon-Energieverlust beim Durchlaufen des Gebirges kann allgemein in kontinuierli-
che und diskrete Energieverluste aufgeteilt werden. Der kontinuierliche Anteil stammt da-
bei von der Ionsiation der Umgebung und ist fiir relativistische Muonen nahezu konstant
in der Energie [Gai90]. Der diskrete Teil stammt aus Muon-Elektron-Wechselwirkungen mit
groBerem Energieiibertrag (Knock-On-Elektron-Produktion), Bremsstrahlungsverlusten, di-
rekter Elektron-Positron-Paarerzeugung und Photo-Nuklearen-Wechselwirkungen (siehe z.B.
[Gai90], [Lip91], [Rho93] und [Sok00]). Diese Prozesse sind sehr energieabhéingig und nur bei
hohen Muonenergien relevant. Nach [Gai90] kann ein linearer Ansatz der Energieverlustrate
dE/dX der Art

ox = @ +0b-FE (6.6)
vorgenommen werden. Hierbei ist E die Muon-Energie und X die durchlaufene Materie-
menge. a und b sind zwei effektive Parameter, die den energieunabhéingigen Teil (Ionisation)
und den energieabhéngigen Teil (diskreter Anteil) beschreiben. Nach [Gai90] betrigt a ~ 0.2
GeV/mwe und b = 4 - 107* mwe ! fiir Standardgestein. Die Parameter a und b koénnen
allgemein aus einer genauen (Monte-Carlo-)Studie aller beteiligten Wirkungsquerschnitte fiir
ein gegebenes Medium bestimmt werden.
Zur Beschreibung der Fréjus-Daten, wird im Rahmen dieses analytischen Ansatzes das
Parameter-Paar

e a = 0.217 GeV/mwe

eb=412-10"* mwe!

verwendet. Es ist im Rahmen einer detaillierten Studie des experimentellen Datensatzes
gewonnen worden [Rho93].

Mit Hilfe dieses einfachen Modells kann man die minimale Energie, welche die Muonen
bendétigen, um den Detektor zu erreichen, bestimmen. Ein Muon der Energie E hat in Materie
folgende Reichweite:
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dE’ 1 a+b-FE
e N Y .
dE'/dX b n( a ) (67)

0
X(E) =p t = / -
E
In diesem Ausdruck ist t die geometrische Materietiefe in m und p die Gebirgsdichte (hier:
2.74 g/cm3). Stellt man nach der Energie E um, so erhilt man einen einfachen Ausdruck fiir
die minimale Energie, die das Muon besitzen muf}, um ein Materiestiick der Tiefe X zu
durchqueren:

B = Bun = 3 - (eap(p-t-b) — 1) (6.8)

Dieser Ausdruck wurde in CORSIKA verwendet, um den Energie-Schnitt fiir die Primérteil-
chen zu formulieren (sieche oben).
Der totale Energieverlust der Muonen im Gebirge kann analog berechnet werden:

Enachher
dE’ 1 b-E
X(E)=p-t= — = - (a + 0 Zvorher ) (6.9)
dE//dX b a+b- Erachher
vorher
a a
Enachher = <b + Evorher> : exp( p-t- b ) - E (610)
Da der Muon-Flufl unter Grund einem Potenzgesetz der Form
F =F - E“ (6.11)

folgt, ergeben sich enge Korrelationen zwischen der zur Energieverlustberechnung ver-
wendeten Gebirgs-Dichte p, der geometrischen Tiefe t, dem Parameter b, welcher die Physik
beinhaltet, und dem spektralen Index o des Muon-Flusses unter Grund. Wurde in der Be-
rechnung etwa einer der Parameter p, t oder b falsch gewihlt, so kann auch der unter Grund
bestimmte Flufl nicht den experimentellen Vorgaben folgen.

Um den simulierten Muon-Fluf8 unter Grund angeben zu kénnen, mufl die simulierte
Beobachtungszeit bestimmt werden:

_ Nschauer = (@ —1)
T = (—a+1)
Fy - Ej - Q- A

(6.12)

In dieser Formel ist Ngcpquer die Gesamtzahl an produzierten Schauern (effizienzkorri-
giert beziiglich der Energie-Schnitte wihrend der CORSIKA-Simulation), « der differenzielle
spektrale Index des Flusses der kosmischen Strahlung (a = 2.68 [Wie98]), Fy die Normie-
rung dieses Flusses bei 1 TeV (Fo = 25.70 - 1072 (m? s st TeV / Kern)™! [Wie98]), Eg
= 2 TeV die minimale Produktionsenergie , ) der Raumwinkel, in dem Schauer produziert
wurden, und A die mittlere Detektor-Akzeptanz. Der simulierte Datensatz ohne zusétzliche
Richtungseinschrinkung hat eine integrale Beobachtungszeit von etwa T = 1.5 - 10% s, was
etwa 50 % iiber der Zeit des gemessenen Datensatzes liegt. Der zweite Datensatz (mit Rich-
tungseinschrinkung) reprisentiert eine Datennahmezeit von etwa T = 24 - 10® s. Diese hohe
Beobachtungszeit konnte nur erreicht werden, da die meisten Schauer bereits nach der Bestim-
mung der Energie und Richtung des Primérteilchens aufgrund der restriktiven Bedingungen
nicht mehr weiter verfolgt wurden.
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In Abbildung 6.10 ist ein Vergleich zwischen den Winkelverteilungen gemessener und
simulierter Daten aufgetragen. Die relative Ubereinstimmung ist sehr gut.
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Abbildung 6.10: Vergleich der gemessenen und simulierten Muon-
Winkelverteilungen.

Abbildung 6.11 zeigt nun den simulierten und den gemessenen Muon-Flufl unter Grund
als Funktion der Materietiefe.

Die Simulation mit Hilfe des analytischen Ansatzes zur Bestimmung des Energieverlustes
im Gebirge liefert eine gute Beschreibung des spektralen Verlaufs der Daten. Eine Energie-
abhéngigkeit der Parameter a und insbesondere b, wie sie theoretisch fiir eine exakte Be-
schreibung notwendig wiére [Lip91], scheint hier nicht nétig zu sein. Eine groere Abweichung
ist lediglich in der Hohe des absoluten Flusses festzustellen.

Will man nun das integrale Energiespektrum der gemessenen Muonen bestimmen, so kann
man die Daten an einen Ansatz aus [Gai90] anpassen:

E*OZ

Fu. w,(>E,) ~ sech” ﬁ (6.13)
Hiebei ist E,, die minimale Energie, welche mit dem analytischen Ansatz bestimmt wurde.
Dieser Ansatz gilt nur fiir Produktionswinkel ©* < 60° und fiir normale Muonen aus 7- und
K-Meson-Zerfillen. Die Muon-Komponente ist konsistent mit der verwendeten CORSIKA-
bzw. QGSJET-Simulation. Kleine Produktionswinkel werden durch eine Beschriankung auf

Tiefen kleiner 6000 mwe gesichert (Tiefe ~ Zenitwinkel ~ Produktionswinkel).
Bei realen Daten muf} allerdings noch eine weitere Muon-Komponente beriicksichtigt wer-
den, die aus dem Zerfall sehr kurzlebiger Teilchen mit Charm-Quark-Anteil stammen [Gai90]:

Efoz+1
Fﬂprompt(> E,u) ~ a'u_ 1 (614)

Diese prompten Muonen treten wegen der deutlich geringeren Anzahl an Eltern-Teilchen
erst bei deutlich hoheren Muon-Energien (d.h. groieren Tiefen) auf, folgen dann aber einem
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Abbildung 6.11: Das gemessene und mit analytischem Ansatz simulierte Tiefen-
spektrum des Muonflusses unter Grund. Links: Rekonstruierte Tiefenspektren der
experimentellen Daten und der Simulation (analytischer Ansatz). Rechts: Relative Abwei-
chung des simulierten vom gemessenen Muon-Flufl. Zwischen 4 kmwe und 6 kmwe ist die
Anpassung einer linearen Funktion eingezeichnet. Neben eines Unterschiedes in der absolu-
ten FluBnormierung (-29.7 % bei 4 kmwe) ist noch eine ganz leichte Abweichung im spektralen
Verlauf zu erkennen (2.8 % kmwe™1).

flacheren Spektrum (dhnlich dem Primérteilchen-Spektrum). Aulerdem besitzen sie im Ge-
gensatz zu normalen Muonen eine isotrope Winkelverteilung, die aufgrund des sehr schnellen
Zerfalls (etwa 1000 mal schneller als bei leichten Mesonen) der Elternteilchen erzeugt wird.

Bei der Bestimmung des integralen spektralen Indexes « fiir Daten mufl man also beide
Komponenten beriicksichtigen:

F(>Ey) = Fup (> Ey) + F

Hprompt

(> E,.) (6.15)

Werden die experimentellen Daten an diese Funktion angepafit, so erhélt man einen inte-
gralen spektralen Index o = -2.75 4+ 0.01. Die prompte Komponente ist fiir Tiefen unterhalb
6000 mwe nicht nachzuweisen. Die mit dem analytischen Ansatz erhaltene Simulation lie-
fert (nur normale Muonen) einen Index a = -2.67 £ 0.01, was etwa 2.9 % unterhalb des
experimentellen Ergebnisses liegt.

Um die durch normale Muonen bestimmte charakteristische sec(©*)-Abhéngigkeit nach-
zupriifen, ist in Abbildung 6.12 fiir Daten und Simulation der Muon-Flufi unter Grund,
multipliziert mit Ejj, wobei «a der angepafite spektrale Index ist, gegen sec(©*) aufgetragen.
Die zusétzlich eingezeichnete angepafite lineare Funktion demonstriert die Genauigkeit dieses
Verhaltens. Die absolute Hohe dieses Flusses ist sehr sensitiv auf den verwendeten spektralen
Index. Da bei dem gemessenen Datensatz ein etwas steilerer Index bestimmt wurde als bei
der Simulation, liegt die FluB3-Kurve deutlich héher.
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Abbildung 6.12: Muonfluf3 als Funktion von sec(©*). Links: Experimenteller Fréjus-
Datensatz. Hier sind leichte Abweichungen vom linearen sec(©*)-Verlauf bei grofien Zenit-
winkeln und daher grofien Tiefen zu erkennen. Rechts: Simulierter Datensatz (Propagation
durch das Gebirge mit analytischem Ansatz). Es liegt eine deutliche sec(©*)-Abhéngigkeit
vor.

MUDEDX

Eine andere Moglichkeit den Muon-Energieverlust beim Durchqueren des Gebirges zu be-
stimmen, ist die Anwendung eines Propagations-Monte-Carlo-Programms, das die theoreti-
schen Wirkungsquerschnitte explizit verwendet. Mogliche Unterschiede, die sich hier ergeben
konnen, beruhen auf den Propagations-Algorithmus selber sowie die benutzte Naherung der
Wirkungsquerschnitte. Ndherungen sind im Allgemeinen notwendig, da der Energieverlust
des Muons im Gebirge fiir einen bestimmten Prozefl durch

dE  Na_ [do(E,v)
X ~ ALk / W (6.16)

berechnet wird [Lip91]. E,, ist hier die Muon-Energie und v der relative Energietibertrag,
N4 die Avogadro-Konstante, A die Massenzahl des wechselwirkenden Materials und o(E, v)
der Wirkungsquerschnitt des Prozesses. Das Integral kann in der Regel nicht analytisch gelost
werden. Auflerdem benétigt die numerische Berechnung dieser Integrale wihrend der Simu-
lation zuviel Rechenzeit. Aus diesem Grunde werden meist Parametrisierungen der Losungen
vor dem eigentlichen Programmstart angelegt. Die Giite dieser Parametrisierungen bestimmt
dann die Genauigkeit der Berechnungen.

Eines der ersten Monte-Carlo-Programme fiir die Propagation von Muonen durch Materie
ist MUDEDX. In diesem Propagator werden Wirkungsquerschnitte aus [Loh85] verwendet.
Leider benétigt dieses Programm als externe Information eine sogenannte Inertialisierungs-
Energie E;;,; sowie die kleinste und grofite Teilchen-Energie. Bei der Inertialisierungs-Energie
werden die Energieverlust-Parameter (bzw. die Losungen des obigen Integrals) berechnet.
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Von diesem Fixpunkt werden die Parameter dann auf den vorgegebenen Energie-Bereich ex-
trapoliert. Es hat sich gezeigt, dafl die Simulationsergebnisse sehr sensitiv auf die Einstellung
der Energie E;,; reagieren. Aufgrund dieser schlechten Naherungsmethode ist diese Energie-
verlustberechnung héchst Parameter-abhéngig und daher dhnlich aussagelos wie der einfache
analytische Ansatz.

Bei der Verwendung von MUDEDX mufite daher bedacht werden, welche typische Ener-
gie Muonen im Fréjus-Gebirge haben. Die mittlere Energie der am Detektor ankommenden
Muonen ist 250 GeV [Rho93]. Fiir alle Muonen im Fréjus-Gebirge, auch jene, die nicht genug
Energie besitzen, den Detektor zu erreichen, wurde daher eine Inertialisierungs-Energie E;;,;
= 100 GeV gewihlt. Die minimale und die maximale Energie ist auf 0.5 GeV und 10 TeV
festgelegt worden. Zudem konnte noch die Schrittlinge fiir die Spurberechnung auf 100 cm
eingestellt werden. Abbildung 6.13 zeigt die Ergebnisse dieser Simulation.
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Abbildung 6.13: Das gemessene und mit MUDEDX (E;,; = 100 GeV) simulierte
Tiefenspektrum des Muonflusses unter Grund. Links: Rekonstruierte Tiefenspektren
der experimentellen Daten und der Simulation. Rechts: Relative Abweichung des simulierten
vom gemessenen Muon-Flufl. Die zwischen 4 kmwe und 6 kmwe angepafite lineare Funktion
liefert eine Verschiebung von -30.2 % bei 4 kmwe und einen Anstieg von 13.7 % kmwe 1.

Neben einer absoluten Verschiebung des Flusses zu den Mefldaten hat die Simulation
noch einen deutlich Verschiedenen integralen spektralen Index (o = -2.39 £ 0.01). Dieser
Unterschied ist auch in Abbildung 6.13 (rechts) zu erkennen. W#hlt man nun eine andere
Inertialisierungs-Energie, z.B. E;,; = 500 GeV, und damit qualitativ einen anderen Energie-
verlustparameter b (siehe oben), so kann man einen relativ zu den Daten deutlich besseren
spektralen Index (o = -2.76 £ 0.01) erhalten. Dies ist in Abbildung 6.14 aufgetragen.

PROP-MU

Ein weiterer Ansatz, die Wirkungsquerschnitte aus [Loh85] in einem Monte-Carlo-Programm
zu verwenden, ist PROP-MU [Lip91]. In dieser Arbeit wurde Version 2.0 (Februar 1993)
verwendet.
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Abbildung 6.14: Das gemessene und mit MUDEDX (E;,; = 500 GeV) simulierte
Tiefenspektrum des Muonflusses unter Grund. Links: Rekonstruierte Tiefenspektren
der experimentellen Daten und der Simulation. Rechts: Relative Abweichung des simulierten
vom gemessenen Muon-Flufl. Die zwischen 4 kmwe und 6 kmwe angepafite lineare Funktion

liefert eine Verschiebung von -62.2 % bei 4 kmwe und einen Anstieg von 0.2 % kmwe ™.

Dieses Programm wurde speziell fiir die Anwendung auf Untergrund-Experimente ent-
worfen und optimiert. Seine Rechengeschwindigkeit liegt deutlich (etwa eine GréBenordnung)
iiber der von MUDEDX. Auflerdem muf keine externe Initialisierungs-Energie angegeben wer-
den. Als Besonderheit ist zu erwédhnen, dafl PROP-MU eine dreidimensionale Behandlung der
Muonspuren erméglicht. Hierdurch wiirden Richtungsabweichungen der am Detektor ankom-
menden Muonen moéglich. Da aber die Gebirgs- und Detektorsimulation auf sehr einfachen
Prinzipien beruhen und ein Vergleich mit anderen Propagations-Programmen nicht moglich
ist, kam diese Option in dieser Arbeit nicht zum Einsatz.

In PROP-MU machen die Autoren einen Unterschied zwischen dem kontinuierlichen Ener-
gieverlust und stochastischen Fluktuationen. Der kontinuierlichen Energieverlust in Materie,
wie er etwa von der analytischen Approximation berechnet wird, ist korrekt fiir kleine Muon-
FEnergien, bei denen der Ionisationsverlust dominiert. Bei hohen Energien, bei denen Strah-
lungsverluste relevant werden, mufl der hierdurch induzierte gréfiere Energieverlust fiir Strah-
lungsprozesse stochastisch implementiert werden. Dies fithrt zu im Mittel kiirzeren Reichwei-
ten in Materie [Lip91]. Aulerdem entsteht eine Reichweiten-Verteilung mit einer der Realitét
nidherkommenden Breite ungleich Null.

Als Grenze, ab der die stochastische Behandlung erfolgt, d.h. zufillig ausgewahlt wird,
ob der Prozess stattfindet, wurde ein relativer Energieiibertrag v = 0.01 von den Autoren
festgelegt. Desweiteren kann man angeben, ob die stochastische Berechnungsmethode auch bei
Paar-Produktion verwendet und welche Screening-Funktionen fiir Bremsstrahlung ausgewéhlt
werden soll. Beide externen Auswahlmoglichkeiten haben keine signifikanten Auswirkungen
auf das Ergebnis dieser Simulation und demonstrieren die Stabilitdt dieses Programms.

Abbildung 6.15 zeigt die Ergebnisse der Simulation. Wie schon bei den vorherigen Simu-
lationsmethoden zeigt sich auch hier wieder eine groflere Abweichung im absoluten Fluf3. Der
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integrale spektrale Index des Energiespektrums (o = -2.54 + 0.01) ist flacher als der Index

der experimentellen Daten. Das Ergebnis ist aber dennoch deutlich besser als das, was mit
MUDEDX (Ejn; = 100 GeV) erzielt wurde.
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Abbildung 6.15: Das gemessene und mit PROP-MU simulierte Tiefenspektrum
des Muonflusses unter Grund. Links: Rekonstruierte Tiefenspektren der experimentel-
len Daten und der Simulation. Rechts: Relative Abweichung des simulierten vom gemessenen
Muon-Fluf}. Die zwischen 4 kmwe und 6 kmwe angepafite lineare Funktion liefert eine Ver-

schiebung von -33.4 % bei 4 kmwe und einen Anstieg von 7.1 % kmwe™!.

MUM

Erst seit letztem Jahr steht das Propagations-Programm MUM? [Sok00] [Bug00] fiir Simu-
lationen zur Verfiigung. Es enthilt die neuesten Verbesserungen der bendtigten Wechselwir-
kungsquerschnitte, so daf hier nicht nur technisch sondern auch physikalisch ein Unterschied
zu den beiden anderen Monte-Carlo-Routinen besteht.

Wieder wird bei Strahlungsprozessen zwischen kontinuierlicher und stochastischer Be-
handlung unterschieden. Im Gegensatz zu PROP-MU kann neben einer Grenze fiir den rela-
tiven Energieiibertrag auch eine Grenze fiir den absoluten Energietibertrag angegeben werden.
Der von den Autoren vorgeschlagene Bereich liegt beim relativen Energieiibertrag zwischen
10~* und 0.2 und beim absoluten Energieiibertrag zwischen 0.01 GeV und 0.5 GeV. Um einen
Vergleich mit PROP-MU zu erméglichen wurde eine Grenze von v,.cjqtip = 0.01 und vgpsorut
= 0.01 GeV gewahlt. Eine noch niedrigere Grenze fiir den relativen Energieiibertrag wiirde
zu deutlich ldngeren Rechenzeiten fithren. Dies war auch der Grund, warum in PROP-MU
Vrelativ = 0.01 als Grenze eingestellt wurde [Lip91].

Als weitere externe EinfluBnahme kann zwischen verschiedenen Parametrisierungen fiir
den photonuklearen Wirkungsquerschnitt gewéhlt werden. Bei Auswechslung der Parametri-
sierung ist kein signifikanter Unterschied im simulierten Tiefenspektrum zu erkennen. Fiir die
vorliegende Simulation ist die ZEUS-Parametrisierung [ZEU94] [Brei99] verwendet worden.

3MUons + Medium
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Abbildung 6.16 zeigt das mit Hilfe von CORSIKA und MUM erzeugte sowie das gemes-
sene Tiefenspektrum. Wieder ist eine grofle Abweichung im absoluten Fluf3 zu erkennen. Der
integrale spektrale Index wurde hier zu o = 2.48 £ 0.01 bestimmt. Dies ist etwas steiler als
das von PROP-MU erzeugte.
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Abbildung 6.16: Das gemessene und mit MUM simulierte Tiefenspektrum des
Muonflusses unter Grund. Links: Rekonstruierte Tiefenspektren der experimentellen
Daten und der Simulation. Rechts: Relative Abweichung des simulierten vom gemessenen
Muon-Fluf}. Die zwischen 4 kmwe und 6 kmwe angepafite lineare Funktion liefert eine Ver-
schiebung von -22.5 % bei 4 kmwe und einen Anstieg von 11.2 % kmwe™!.

Um die enge Korrelation zwischen der mittleren Gebirgsdichte p, der geometrischen Tiefe
t des Energieverlustparamter (a und) b, d.h. der verwendeten physikalischen Wirkungsquer-
schnitte, und dem integralen Index a des Muonflusses noch einmal zu verdeutlichen, wurde
eine weitere Simulation mit einer Gebirgsdichte von p = 2.95 g/ cm? statt p = 2.74 g/ cm?
durchgefiihrt. Die Rekonstruktion der Gebirgs-Tiefe geschah jedoch, wie bisher, mit einer
Dichte p = 2.74 g/ cm®. Das Ergebnis ist in Abbildung 6.17 zu sehen. Da Spektrum ist jetzt
deutlich nidher an den experimentellen Daten (o = 2.58 = 0.01). Da aber diese hohe Dichte,
vom geologischen Standpunkt aus gesehen, nicht gerechtfertigt werden kann [Rho01b], mufl
dies als reine Demonstration gewertet werden und kann nicht als Erkldrung fiir die grofien
Abweichungen zu den Mefidaten herhalten.

MMC

Der neueste in dieser Arbeit verwendete Propagator ist MMC?* [Chi01]. Er wurde letztes
Jahr (2000) entwickelt und bis Mitte dieses Jahres getestet und stetig verbessert. Die Er-
gebnisse dieser Arbeit wurden mit Version 0.18 erzielt. Die verwendeten physikalischen Wir-
kungsquerschnitte [Rho99] sind im wesentlichen die gleichen wie im ebenfalls sehr neuen
MUM-Kode. Es wird aber ein villig anderer Naherungs- und Spurberechnungs-Algorithmus

4Muon Monte Carlo
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Abbildung 6.17: Das gemessene und mit MUM (pg,, = 2.95 g/ cm?®) simulierte
Tiefenspektrum des Muonflusses unter Grund. Links: Rekonstruierte Tiefenspektren
der experimentellen Daten und der Simulation. Rechts: Relative Abweichung des simulierten
vom gemessenen Muon-Flufl. Die zwischen 4 kmwe und 6 kmwe angepafite lineare Funktion

liefert eine Verschiebung von -46.3 % bei 4 kmwe und einen Anstieg von 4.4 % kmwe ™.

angewandt. Auflerdem ist dieses Programm, anders als die drei anderen vorgestellten Rou-
tinen, nicht mit FORTRAN sondern mit der objekt-orientierten Programmiersprache JAVA
entwickelt worden. Dies erméglicht einfache physikalische und technische Ergédnzungen oder
Anderungen. Da das Programm fiir die Benutzung im Massively Parallel Network Compu-
ting® (SYMPHONY) [Win99] konzipiert wurde, ist die Rechenzeit eigentlich nicht relevant,
so daB die originalen Wirkungsquerschnitte verwendet werden. Um auch bei Benutzung nur
eines Rechners eine moglichst kurze Rechenzeit zu erreichen, konnen Parametrisierungen
und Interpolations-Algorithmen die originalen Wirkungsquerschnitte und deren numerische
Energieverlust-Berechnung ersetzen. Der Fehler der Ndherung ist hierbei kleiner als die Un-
sicherheit der verwendeteten Wirkungsquerschnitte (= 1% [Rho99]).

Es stehen eine Reihe von Parametrisierungen der photonuklearen Wirkungsquerschnit-
te sowie die Implementierung des Landau-Pomeranchuk-Migdal- und Ter-Mikaelian-Effekts
(Verminderung des Bremsstrahlungs- und Paarbildungs-Wirkungsquerschnittes (Interferenz-
effekt)) zur Verfiigung. Auflerdem kann die Teilchenrichtung mit Hilfe des Moliere-Formalismus
gestreut werden, was in dieser Analyse aber nicht verwendet wurde.

Auch in diesem Monte-Carlo-Programm wird zwischen dem kontinuierlichen und dem
stochastischen Teil des Energieverlustes unterschieden. Im Prinzip miifiten alle Energieverlu-
ste stochastisch behandelt werden. Da die Wahrscheinlichkeit des Auftretens dieser Prozesse
aber allgemein mit 1/Ey ¢y divergiert, mufl eine Schranke fiir ihre praktische Handhabung
gewdhlt werden. Dazu stehen Grenzen fiir den absoluten und den relativen Energieiibertrag
zur Verfiigung. Fiir die Fréjus-Simulation wurde nur eine relative Schranke vy.¢jqz;, = 0.01 ver-

SParallelrechner auf Netzwerkbasis: Auf vielen Einzelrechnern wird ein JAVA-Applet gestartet und die
Ergebnisse kénnen zentral verwaltet werden.
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wendet. Damit das Ergebnis des kontinuierlichen Teils speziell bei Benutzung einer hcheren
relativen Grenze schneller zum wahren Wert, d.h. den Wert, den man erhalten wiirde, wenn
man mit deutlich kleinerer Schranke arbeiten wiirde, konvergiert, kann noch ein spezieller
stochastischer Ansatz gewihlt werden, der das 1/Ey ¢pys¢- Verhalten beriicksichtigt. Bei der
verwendeten und bereits relativ niedrigen Schranke v,ejq, = 0.01 konnte kein Unterschied
zur normalen Behandlung des kontinuierlichen Teils festgestellt werden.

Keine der weiteren und oben genannten externen Wahlmoglichkeiten beeinflufit das re-
sultierende Tiefenspektrum wirklich signifikant. Mogliche Anderungen liegen im Bereich des
Fehlers der Bestimmung des spektralen Indexes. Um mit der MUM-Simulation iibereinzustim-
men wurde auch hier die ZEUS-Parametrisierung [ZEU94] [Brei99] fiir die photonuklearen
Wirkungsquerschnitte gewéhlt. Abbildung 6.18 zeigt die Ergebnisse dieser Simulation. Der
integrale spektrale Index liegt bei o = 2.46 £ 0.01.
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Abbildung 6.18: Das gemessene und mit MMC simulierte Tiefenspektrum des
Muonflusses unter Grund. Links: Rekonstruierte Tiefenspektren der experimentellen
Daten und der Simulation. Rechts: Relative Abweichung des simulierten vom gemessenen
Muon-Fluf}. Die zwischen 4 kmwe und 6 kmwe angepafite lineare Funktion liefert eine Ver-
schiebung von -27.1 % bei 4 kmwe und einen Anstieg von 11.2 % kmwe™!.

6.3.3 Diskussion der Ergebnisse

In Tabelle 6.2 sind die wichtigsten Ergebnisse der verschiedenen Simulationen noch einmal
aufgelistet. Dabei sind generell zwei Dinge zu erkennen:

1. Der absolute Muon-Flufl unter Grund der Simulationen liegt im Mittel bei 4 kmwe etwa
30 % unter dem gemessenen Fluf.

2. Das Energie- und Tiefenspektrum des Muon-Flusses der Simulationen ist im Mittel
etwa 10 % flacher (4 kmwe bis 6 kmwe) als das mit experimentellen Daten Bestimmte.
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Energiespektrum Tiefenspektrum

Datensatz oY Aa/oeyp || AF,(4 kmwe) | dAF),/ dX

% % % kmwe ™!

Experimentelle Daten -2.75 £ 0.01 - - —
Analytische Approximation -2.67 £+ 0.01 -2.9 -29.7 2.8
MUDEDX (E;n; = 100 GeV) | -2.39 £ 0.01 -13.1 -30.2 13.7
MUDEDX (E;n; = 500 GeV) | -2.76 £ 0.01 +0.4 -62.2 -0.2
PROP-MU -2.54 4+ 0.01 -7.6 -33.4 7.1
MUM -2.48 4+ 0.01 -9.8 -22.5 11.2
MUM (p = 2.95 g/ cm?) -2.58 + 0.01 -6.2 -46.3 4.4
MMC -2.46 + 0.01 -10.5 -27.1 11.2

Tabelle 6.2: Simulations-Ergebnisse bei Anwendung verschiedener Energieverlust-
Berechnungsmethoden. In dieser Tabelle sind die integralen Indices a des Muon-
Energiespektrums, deren relative Abweichungen vom experimentellen Wert, sowie die Ergeb-
nisse der zwischen 4 kmwe und 6 kmwe angepafiten linearen Funktion an den Differenz-Flufl
AF), des Muon-Tiefenspektrums fiir alle betracheteten Datensétze angegeben. Mit AF), wird
die relative Abweichung des simulierten vom gemessenen Muon-Flufl bezeichnet. Die ange-
geben Ergebnisse beziehen sich auf die relative Abweichung bei einer Tiefe von 4 kmwe und
den relativen Anstieg zwischen 4 kmwe und 6 kmwe.

Hohe des absoluten Muon-Flusses

Da bei Simulationen mit allen Energieverlust-Berechnungsmethoden (ausgenommen Test-
Datensitze MUDEDX mit E;,; = 500 GeV und MUM mit p = 2.95 g/ cm3) ein relativer
FluBunterschied in #&hnlicher Hohe erzielt wurde, der natiirlich leicht vom simulierten spek-
tralen Index des Muonflusses unter Grund abhéngt, liegt es nahe, den Simulationsfehler nicht
im Propagations- oder Energieverlust-Teil der Rechnung zu suchen. Quellen der Unsicherheit
konnen daher sein:

e die verwendete Information iiber die chemische Komposition der Kosmischen Strahlung.

e der Luftschauergenerator CORSIKA allgemein oder aber das verwendete hadronische
Wechselwirkungsmodell QGSJET im speziellen.

e (alle Energieverlust-Berechnungsmethoden im etwa gleichen Mafe)

e die sehr einfache Detektorsimulationsmethode.

Betrachtet man die verwendete Information iiber die chemische Komposition [Wie98§],
so werden z.B., stellvertretend fiir die Einzelkomponenten, folgende Unsicherheiten fiir den
Gesamtflufl der kosmischen Strahlung angegeben:

e absolute Normalisierung des Flusses bei 1 TeV:
AFy =163 - 1072 (m? s st TeV / Kern)~! (~ 6.34%)
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e differentieller spektraler Index:
A~y = 0.03 (~ 1.12 %)

Mit Hilfe dieser beiden Fehlerquellen kann die relative Unsicherheit bei der Bestimmung
der simulierten Beobachtungszeit zu

AT [(AFy)? 1 2
- = \/<Fo> + ((’Y—l + lnE0> : Afy) ~ 7.5 % (6.17)

abgeschétzt werden. Andere Unsicherheiten, wie etwa der statistische Fehler der rekon-
struierten Gesamtzahl an Luftschauern oberhalb der Energieschwelle Fy = 2 TeV, liegen
deutlich unterhalb von einem Prozent und kénnen in dieser Naherung vernachléssigt werden.
Da der simulierte Muon-Fluf§ proportional zu 1/T ist, iibertrégt sich die relative Unsicher-
heit der simulierten Beobachtungszeit direkt auf den (relativen) systematischen Fehler des
simulierten Muon-Flusses. Dennoch ist diese Unsicherheit zu klein, um den beobachteten
FluBunterschied zu verstehen. Moglicherweise ist die tatséchliche Unsicherheit, z.B. der ab-
soluten Flufinormierung, auch hoher als in [Wie98] angegeben.

Falls ein Hauptteil des absoluten FlufSunterschied aber durch die Benutzung des CORSIKA-
Generators zustande kommt, so existieren eine Vielzahl potenzieller Quellen. Da aber sehr
hochenergetische TeV-Muonen betrachtet werden, die zum Teil aus der ersten Wechsel-
wirkung der Luftschauer stammen, kénnte speziell das hadronische Wechselwirkungsmodell
QGSJET von der Realitéit deutlich abweichende Ergebnisse, wie zum Beispiel eine unkorrekte
Inelastizitét, in diesem extremen Energie- und Rapiditétsbereich produzieren.

Die vereinfachte Detektorsimulationsmethode sollte keinen Hauptanteil an diesem Flufiun-
terschied beitragen. Zum einen liefert sie z.B. den richtigen Anteil an Multi-Muon-FEreignissen
und beeintrichtigt nicht den spektralen Index des einfallenden Muon-Flusses (siche oben).
Zum anderen erzielen Muon-Flufi-Simulationen fiir das AMANDA-Experiment [Des01] Flu$-
unterschiede der gleichen Groflienordnung. Allerdings ist das Triggerverhalten des AMANDA-
Detektors anders. Da neben dem reinen Energieverlust noch die Produktion von Sekundérschau-
ern im Detektor fiir eine gute Simulation notwendig ist, sind die in Tabelle 6.3 dargestellten
absoluten Fluflunterschiede bei 4 kmwe nicht direkt vergleichbar. Es ist aber zu erkennen,
dafl Abweichungen in dhnlicher Hohe erzeugt werden.

Tiefenspektrum
Datensatz | AF,(2 kmwe) | dAF,/ dX || AF,(4 kmwe)
% % kmwe ! %
MUDEDX -27 11 -5
PROP-MU -48 8 -32
MMC -16 14 +12

Tabelle 6.3: Abweichungen des absoluten Muon-Flusses im Rahmen einer
AMANDA-Simulation. Die Werte bei 2 kmwe und die Steigung sind [Des01] entnom-
men. Der Wert bei 4 kmwe wurde extrapoliert. Die Abweichungen sind nicht direkt mit den
Fréjus-Simulationen zu vergleichen, da auch die gute Produktion von Sekundérschauern im
Detektor fiir eine genaue AMANDA-Simulation notwendig ist.
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Spektraler Verlauf des Muon-Flusses

Fiir den Unterschied im spektralen Verlauf von etwa 10 % konnen im Prinzip wieder die glei-
chen Quellen wie fiir die Abweichung der absoluten FluBhohe angefiihrt werden. Da aber der
spektrale Index des simulierten atmosphérischen Muonflusses bestimmt wurde und innerhalb
der experimentellen Unsicherheiten gut mit dem gemessenen Spektrum iibereinstimmt, kann
CORSIKA sowie die dafiir verwendete Information der chemischen Komposition in diesem
Fall ausgeschlossen werden. Statt ein um 10 % zu flaches Spektrum atmosphérischer Muonen,
welches fiir die Erkldrung dieses Effekts notwendig wire, liefert CORSIKA eher ein um etwa
3 % zu steiles Spektrum.

Da nun aber auch die Detektorsimulation keinen signifikanten Einflul auf den spektra-
len Verlauf hat (siehe oben), bleibt nur noch die Berechnung des Energieverlustes mit den
verwendeten Propagatoren. Dabei sei jetzt zuniichst die analytische Approximation von der
weiteren Betrachtung ausgeschlossen, da hier die gesamte Feinjustierung iiber die effektiven
Parameter a und b geschieht. Weitere technische oder physikalische Einzelheiten flielen nicht
ein.

Die Monte-Carlo-basierten Methoden haben jedoch einen rein technischen (Spurneube-
rechnung, verwendete Nidherungen der Wirkungsquerschnitte) und einen physikalischen Teil
(verwendete Wirkungsquerschnitte). Hierbei bilden vom physikalischen Teil her MUDEDX
und PROP-MU sowie MUM und MMC zwei Gruppen, da in Ihnen verschiedene Generationen
von Wirkungsquerschnitten verwendet werden. Hinsichtlich der Genauigkeit der Niherun-
gen liegt ein weiterer zeitlicher Verlauf vor. MUDEDX initialisiert seine Parametrisierungen
nur an einem Fixpunkt, wihrend bei PROP-MU und spiter MUM und MMC sehr genaue
Parametrisierungs- und Interpolations-Algorithmen zum Einsatz kommen. Fiir MMC wird
sogar explizit angegeben, dafl die Genauigkeit der Ndherung besser ist als die Unsicherheit
der verwendeten Wirkungsquerschnitte von etwa 1 % [Chi0O1]. Daher kann man davon ausge-
hen, dal in MUM und MMC keine gréfleren Unsicherheiten durch die technische Seite indu-
ziert werden. Hinsichtlich der physikalischen Seite gehoren sie auch einer Gruppe an. Somit
sind die nahezu identischen Abweichungen gut zu verstehen und den verwendeten Wirkungs-
querschnitten zuzuordnen. Der Unterschied zu PROP-MU konnte in diesem Erklarungsrah-
men den Ubergang von den alten [Loh85] zu den verbesserten Wirkungsquerschnitten (z.B.
[Rho99]) wiederspiegeln.

Die Abweichung selber kann dann durch den systematischen Fehler der Wirkungsquer-
schnitte verstanden werden. Aufgrund der grofien Materietiefe finden hunderte von Wech-
selwirkungen statt. Jede dieser Wechselwirkungen findet unabhéingig statt und wiirde einen
weiteren kleinen Fehler induzieren. Liegt nun eine systematische Abweichung in eine be-
stimmte Richtung vor, so erhélt man schnell hohe Gesamtfehler. Da der Gesamtfehler mit
der Tiefe skalieren wiirde, ist die Beobachtung eines linearen Anstiegs mit der Tiefe relativ
zum gemessenen Spektrum leicht zu verstehen.

6.3.4 Zusitzliche Abweichungen bei Tiefen > 6000 mwe

Bisher war die Analyse auf den Tiefenbereich kleiner 6000 mwe beschrankt. Nun soll geklért
werden, ob bei grofieren Tiefen zuséitzliche Abweichungen auftreten. Hierzu kann man zum
Beispiel das schon sehr gut zum experimentellen Datensatz passende und mit analytischem
Ansatz simulierte Spektrum verwenden. Um weitere Abweichungen zu erkennen, wird die li-
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neare Funktion, die zwischen 4 kmwe und 6 kmwe an die relative Abweichung angepafit wurde,
als Korrektur des simulierten Flusses benutzt. Abbildung 6.19 (links) zeigt das so verédnderte
Differenzspektrum. Die zusétzliche Abweichung, die sich jenseits von 7 kmwe erstreckt, kann
im betrachteten Bereich und der zur Verfiigung stehenden Statistik an Daten und Monte-
Carlo-Ereignissen mit einer Signifikanz von etwa 7.3 o nachgewiesen werden (Abbildung 6.19
(rechts)).
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Abbildung 6.19: Das gemessene und mit analytischem Ansatz (+ Korrektur) simu-
lierte Tiefenspektrum des Muonflusses unter Grund. Links: Relative Abweichung
des simulierten vom gemessenen Muon-Flufl. Nach der Korrektur bleibt nur noch bei Tiefen
grofler als 7 kmwe eine Abweichung iiber. Rechts: Kumulative Signifikanz der Abweichung
S(< Tiefe) = (AF,/6(AF),))(< Tiefe) als Funktion der Tiefe. §(AF),) ist hierbei der Fehler
des relativen Flulunterschieds fiir den jeweils betrachteten Tiefenbereich. Es ist deutlich ein
Ansteigen oberhalb von 7 kmwe zu erkennen.

Auch in fritheren Arbeiten wurden Abweichungen oberhalb einer Muon-Energie von etwa
5 TeV (oder 6 kmwe) berichtet (siehe z.B. [Rho93]). Hier wurde aber oft keine komplette
Simulation des atmosphérischen Muonflusses mit einem Luftschauer-Generator wie CORSI-
KA durchgefiihrt. Auch stand keine Modifikation der Simulation fiir grofie Zenitwinkel bzw.
grofle Tiefen zur Verfiigung. Meist wurde einfach nur ein atmosphérisches Muonspektrum
der Form E~%/cos ©* im betrachteten Energie- und Produktionswinkelintervall gewiirfelt.
Um dieses Vorgehen innerhalb dieser Analyse zu demonstrieren, kann man als Test statt des
CORSIKA-Spektrums, basierend auf Schauerereignissen, ein gewiirfeltes vorgegebes Spek-
trum verwenden. Dabei passiert es die gleiche Energieverlustrechnung und Detektorsimula-
tion wie die CORSIKA-Ereignisse. Die Ergebnisse dieses Tests sind in Abbildung 6.20 zu
sehen. Die absolute Fluhohe ist hier natiirlich nicht durch die Simulation gegeben, sondern
wurde auf die experimentellen Daten normiert.

Man erkennt, daf} diese einfachere Simulation bei Benutzung des analytischen Ansatzes
auch ohne eine spektrale Korrektur bis etwa 6 kmwe die experimentellen Daten gut wie-
dergibt. Dies liegt natiirlich auch daran, dafl ein Spektrum mit dem rekonstruierten Index
der experimentellen Daten (a,: = 2.75) generiert wurde. Der durch die Analyse bestimmte
spektrale Index betrigt o = 2.77 4 0.01. Dies zeigt, dafl die Analyse und Detektorsimulation
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keinen signifikanten Einflufl auf den rekonstruierten spektralen Index hat. Bei Benutzung des
Propagators MUM (Abbildung 6.20 (rechts)) zeigen sich wieder deutlich grofiere Unterschie-
de.
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Abbildung 6.20: Relative Abweichung des gewiirfelten vom gemessenen Muon-
Flusses unter Grund Das simulierte Tiefenspektrum wurde mit einem gewiirfelten at-
mosphirischen Muonspektrum der Form E~37°/cos ©*, welches anstatt einer CORSIKA-
Simulation verwendet wurde, erzeugt. Links: Energieverlustberechnung mit dem einfachen
analytischen Ansatz. Die zwischen 4 kmwe und 6 kmwe angepafite lineare Funktion liefert
einen Verschiebung von 0.3 % bei 4 kmwe und einen Anstieg von -0.95 % kmwe~!. Rechts:
Energieverlustberechnung mit MUM. Die zwischen 4 kmwe und 6 kmwe angepafite lineare
Funktion liefert einen Verschiebung von -8.3 % bei 4 kmwe und einen Anstieg von 9.3 %
kmwe !
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Abbildung 6.21: Das gemessene und mit MUDEDX (E;,, = 500 GeV) (+ Kor-
rektur) simulierte Tiefenspektrum des Muonflusses unter Grund. Links: Relative
Abweichung des simulierten vom gemessenen Muon-Flufl. Nach der Korrektur bleibt auch
bei Tiefen grofer als 7 kmwe keine Abweichung iiber. Rechts: Kumulative Signifikanz der
Abweichung.



126 KAPITEL 6. SIMULATION DES MUONFLUSSES UNTER GRUND

Die Verwendung von CORSIKA und dem analytischen Ansatz (+ Korrektur) demon-
striert jedoch, dafl die Abweichung schon oberhalb 6 kmwe ein systematischer Effekt der
einfachen Simulation ist. Allerdings ist auch der hier gefundene zusétzliche spektrale Unter-
schied oberhalb 7 kmwe durch die Propagationsmethode gegeben und damit nicht frei von
Systematik. Abbildung 6.21 zeigt das MUDEDX-Spektrum mit E;,; = 500 GeV. In diesem
Beispiel ist keine zusétzliche signifikante Abweichung zu erkennen.



Kapitel 7

Zusammenfassung und Ausblick

In dieser Arbeit wurden zwei Themen bearbeitet. Zum einen ist eine Untersuchung der Beob-
achtung von TeV-y-Quellen unter sehr grofien Zenitwinkeln mit dem HEGRA-Teleskop CT1
durchgefiihrt worden. Als Ziel sollte die Beobachtung der galaktischen Quelle SN 1006 bei
hohen Energien ermdglicht werden. Das zweite Thema bestand in der Analyse von Simula-
tionen des ober- und unterirdischen Muonflusses. Dabei sollte ein detaillierter Vergleich mit
Messungen des Fréjus-Experimentes unternommen werden.

7.1 TeV-v-Quellen-Beobachtung unter groflen Zenitwinkeln

Um Beobachtungen unter einem Zenitwinkel von 70° studieren zu kénnen, mufite zunéchst
eine geeignete Simulationskette aufgebaut werden. Hierzu zdhlt die Modifikation von CORSI-
KA, eines der meist verwendeten Programme zur Luftschauer-Simulation. Die neuen Routi-
nen sind seit Dezember 2000 auch im offiziellen vom Forschungszentrum Karlsruhe gewarteten
Quell-Kode (Version 6.00) erhiltlich und durch Aktivierung der Curved-Option zu verwen-
den. Seit diesem Zeitpunkt dient diese Neuerung fiir Simulationen von vielen Experimenten
wie z.B. HEGRA, MAGIC oder AMANDA. Neben einem neuen Verfahren der Spurneube-
rechnung in der nun sphérisch-gekriimmten Atmosphére, welches bis etwa 89° Zenitwinkel
zu verniinftigen Ergebnissen fithrt, wurde auch die Refraktion der vom Luftschauer induzier-
ten Cherenkov-Strahlen implementiert. Um die Detektor-Antwort des Teleskops CT1 korrekt
wiederzugeben, ist ein bestehendes von J.C. Gonzales (MPI fiir Physik, Miinchen) entwor-
fenes Programm modifiziert und der Analyse angepafit worden. Innerhalb dieses Programm
findet auch die sehr detaillierte Absorption der Cherenkov-Photonen in der Erdatmosphére
statt, so dal einmal produzierte Luftschauer bei mehreren atmosphérischen Gegebenheiten
verwendet werden kénnen.

Mit dieser Simulationskette sind schliefflich Datensétze mit - und Proton-induzierten
Luftschauern bei 10° und 70° Zenitwinkel erzeugt worden. Die zenitnahe Rechnung diente
dem Test der gesamten Simulationskette mit Hilfe von Beobachtungen des Krebs-Nebels,
der Standardkerze der TeV-Astronomie. Ein Vergleich der Verteilungen von Simulation und
Beobachtung ergab bei beiden Zenitwinkeln eine gute Ubereinstimmung. Innerhalb der syste-
matischen Fehler der Monte-Carlo-Rechnung (nur Protonen als Untergrund, nicht gesamter
Raumwinkel mit Untergrund-Schauern ausgefiillt, keine lokalen Muonen simuliert) erhélt man
ein zufriedenstellendes Ergebnis fiir die erwartete Trigger-Rate.
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Nach einer Optimierung der Nachweiswahrscheinlichkeit, der Selektion der Daten sowie
der Einfiihrung einer neuen Untergrundbestimmung konnten schliellich absolute Fliisse bzw.
Obergrenzen fiir die untersuchten Quellen angegeben werden. Da in dieser Arbeit keine Ener-
gierekonstruktion erstellt wurde, mufite die spektrale Form, welche in die Berechnug einflief3t,
anderen Publikationen entnommen werden.

Fiir den Krebs-Nebel wurde ein absoluter Flul von F(> 1 TeV) = (1.50 + 0.13%%@* +
0.45%¥%) 1077 m~2 s~! oberhalb einer Schwelle von 1 TeV rekonstruiert. AuSerdem wird
keine signifikante temporéare Variabilitit festgestellt. Beide Ergebnisse stimmen mit anderen
Publikationen iiberein. Die angulare Ausdehnung der Quelle am vy-Himmel wurde mit 0.2°
bestimmt.

Die Auswertung des SN 1006-Datensatzes wurde durch die Anwesenheit von lokalen Muo-
nen, welche bei 70° Zenitwinkel nach dem Teleskop-Trigger eine grofien relativen Anteil aus-
machen, erschwert. Trotz der Zunahme der effektiven Sammelfliche um einen Faktor 3 an der
Energieschwelle und der hohen Beobachtungszeit von T = 58.4 h konnte kein signifikantes Si-
gnal aus Richtung des Zentrum oder des Nord-Ost-Randes nachgewiesen werden. Stattdessen
wurde eine obere Grenze von FJbemGrmze’go%(> 25 TeV) = (2.20 £ 1.10%%%) - 1079 m=2 571
fiir die zentrale Beobachtung und eine obere Grenze von F(;YbereGrenze,QO% (> 25 TeV) =
(1.60 £+ 0.80°%%) - 107 m=2 s7! fiir die Nord-Ost-Region oberhalb einer Energieschwelle
von etwa 25 TeV bestimmt. Da diese Grenze oberhalb der Extrapolation des gemessenen Spek-
trums liegt, ergibt sich kein Konflikt mit den CANGAROO-Beobachtungen. Eine signifikante
Beobachtung mit CT1 oberhalb dieser hohen Energieschwelle wiirde deutlich mehr Beobach-
tungszeit benttigen. Durch den sehr horizontalen Beobachtungsmodus sind die Schauerma-
xima weit vom Detektor entfernt. Dadurch verkleinern sich die gemessenen Kamera-Bilder
und die Trennung vom Untergrund wird mit der relativ groben CT1-Kamera schlechter.

Verschiedene Cherenkov-Teleskope haben den Beobachtungsmodus bei groflien Zenitwin-
keln schon erfolgreich eingesetzt. Meist geschah dies bei eher moderaten Zenitdistanzen bis
etwa 60°, bei denen die Energieschwelle noch nicht dramatisch ansteigt, oder aber bei einem
gerade sehr aktiven Objekt wie z.B. Mkn 421 im Jahr 2001 [Oku01]. Beobachtungen bis zu
Energien von etwa 50 TeV, wie in [Tan98a] am Beispiel des Krebs-Nebels dargelegt, gelangen
nur aufgrund der sehr hohen Pixel-Dichte der Kamera und der damit verbundenen besseren
Bestimmung des Untergrundes. Zukiinftige Einzel-Teleskope wie MAGIC, die schon bei eini-
gen 10 GeV ihre Energieschwelle bei Standard-Beobachtungen haben, werden mit Hilfe ihrer
hochauflésenden Kamera und der Beobachtung bei grofien Zenitwinkeln ihren Energiebereich
bis auf einigen TeV ausdehnen kénnen. Aber auch die stereoskopischen Teleskop-Systeme
wie H.E.S.S.!, VERITAS? oder CANGAROO-III werden von dieser Technik profitieren, wie
schon in [Kon99a] dargelegt wurde. Allgemein verbleibt aber eine gewisse Abhéngigkeit vom
Quell-Spektrum. Wie schon in im Kapitel 1 gezeigt, profitieren Quellen mit hiarterem Spek-
trum (differenzieller Index o < 2.3) deutlich mehr vom Gebrauch dieses Modus. Somit wird
sich bei zukiinftigen Beobachtungen ein selektiver Einsatz insbesondere fiir Quellen mit schon
beobachteten flachen Spektren einstellen.

'High Energy Stereoscopic System
2Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System
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7.2 Test der Simulation atmosphéirischer und unterirdischer
Muonen

Zur Simulation des isotropen atmosphérischen Muonflusses kam das modifizierte CORSIKA
(Curved-Option) zum Einsatz. Die Rekonstruktion des Produktionsspektrums ergab einen
differentiellen spektralen Index o« = 3.73 £ 0.01. Ein Vergleich mit Daten ergab einen um et-
wa 3% zu steilen Index. Innerhalb des grofien systematischen Fehlers der heutigen Datenlage
kann jedoch keine signifikante Abweichung festgestellt werden. Auch die zuséitzliche Anwen-
dung der fiir diese Arbeit erstellten einfachen Detektorsimulation (ohne Energieverlust) auf
die produzierten atmosphérischen Muonen ergab keine Verschiebung im spektralen Index.
Weiterhin zeigt die Simulation die erwartete sec ©-Abhéingigkeit sowie den erwarteten Anteil
von Muonen aus Kaon-Zerfillen.

Fir die Propagation der Muonen durch Materie und damit die Berechnung des Ener-
gieverlustes im Fréjus-Gebirge wurden fiinf verschiedene Methoden getestet. Eine Metho-
de verwendet einen einfachen analytischen Ansatz. Die anderen vier Propagatoren (MU-
DEDX, PROP-MU, MUM, MMC) verwenden die volle physikalische Information innerhalb
eines Monte-Carlo-Programmes. Je zwei dieser Programme (MUDEDX und PROP-MU so-
wie MUM und MMC) benutzen Wirkungungsquerschnitts-Formeln der gleichen Genauig-
keit aber unterschiedliche Ndherungsalgorithmen. Nach einem Vergleich mit Messungen des
Fréjus-Experimentes bis zu einer Tiefen von 6000 mwe ergeben sich Abweichungen von et-
wa 30% im absoluten Fluf} bei etwa 4000 mwe und etwa 10 % kmwe~! im tiefenabhingigen
Verlauf (zwischen 4 kmwe und 6 kmwe). Wéhrend die Abweichung im absoluten Flu bei
allen Propagatoren im wesentlichen die Gleiche ist und auf CORSIKA bzw. das hadronsi-
che Wechselwirkungsmodell QGSJET oder die verwendete Information iiber die chemische
Komposition der Kosmischen Strahlung zuriickgefithrt werden koénnte, ist der Tiefenverlauf
bei fast allen Methoden unterschiedlich. Die analytische Losung, welche speziell den Fréjus-
Datensatz beschreiben sollte, liefert dabei die besten Resultate. Die neueren Propagatoren
liefern dhnliche Tiefenverldufe. Den Fehler im Tiefenverlauf kann man auf die verwendeten
Naherungsverfahren sowie die Wirkungsquerschnitte zuriickfithren. Da in den neusten Pro-
grammen (MUM und MMC) Néherungen zum Einsatz kommen, deren Fehler kleiner als
die systematische Unsicherheit der Wirkungsquerschnitte sind, scheiden die Ndherungen als
mogliche Fehlerquelle weitestgehend aus. Die Quelle der tiefenabhéingigen Abweichung wird
daher in der systematischen Fehlbestimmung hunderter von Wechselwirkungen im Gebirge
durch die zu ungenauen physikalischen Wirkungsquerschnitte gesehen.

Zusétzlich auftretende Abweichungen jenseits von mindestens 7000 mwe sind Propagator-
abhéingige Unterschitzungen des Muonflusses. Mit Hilfe der CORSIKA-Simulation wurde
jedoch gezeigt, dafl die in anderen Publikationen aufgetauchten Abweichungen schon jenseits
6000 mwe ebenfalls systematischen Ursprungs sind.

Wie in dieser Arbeit gezeigt, wird mit Hilfe von Beobachtungen mit (Untergrund-)
Experimenten und deren Simulation eine genauere Betrachtung der einzelnen Simulations-
Programme ermoglicht. Neben Fehlern in den Spurberechnungs- und Néherungsalgorithmen
konnen durch Vergleich mehrerer Kodes aber auch Riickschliisse beziiglich ihres physikali-
schen Fundamentes ermoglicht werden. Dies konnte innerhalb dieser Arbeit nur ansatzweise
vollfithrt werden, da die eingentliche Themenstellung anderer Natur war. Insbesondere 143t
sich durch direkte Beeinflussung der verwendeten physikalischen Grundlagen, der Benutzung
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auch anderer Luftschauergeneratoren, einer genaueren Detektorsimulation und dem Vergleich
verschiedener Observabler mit weiteren Experimenten eine schliissigere Beweisfithrung aus-
nutzen, um die Natur der beobachteten Abweichungen zweifelsfrei aufzudecken. Es ist je-
doch klar, dafl man durch Ausnutzung aller Moglichkeiten von erdgebundenen Experimenten
der Astroteilchenphysik und ihren Simulationen in kinematische Bereiche der Teilchenphysik
vordringt, die mit der geforderten Prézession nur mit sehr aufwendigen und kostspieligen
Beschleuniger-Experimenten abzudecken sind. Somit stellen die Urspriinge der Teilchenphy-
sik, d.h die Beobachtung der Kosmischen Strahlung, auch einen Teil ihrer Zukunft dar.



Anhang A

Hillas-Parameter

Die in dieser Arbeit verwendeten Parameter zur Analyse der CT1-Kamera-Bilder folgen
im wesentlichen den Definitionen in [Wee89] und [Pet97]. Einige Parameter, insbesondere
MDIST, wurden nur in [Pet97] vorgestellt.

Sei nun (z;, y;) die Position des i-ten Pixels im Kamera-Koordinatensystem. Die 127 Pixel-
Signale s; seien schon beziiglich der Pedestals und der relativen Empfindlichkeiten korrigiert
un kalibriert. Auflerdem wurden die Signal-Verteilung schon einer Tailcut-Prozedur unterzo-
gen und mindestens zwei der Pixel haben ein von Null verschiedenes Signal. Zunéchst werden
dann die Gesamtlichtmenge des Bildes SIZE, die Mittelwerte und Standardabweichungen
berechnet:

127
SIZE = > s (A1)
i=1
1l 1 ler
(z) = SIZE ;31‘ ZT; ) (y) = SIZE ;Si Yi (A.2)
, 1l , , 1l ,
(%) = Slﬁ;sz% ; (y°) = Slﬁgsiyi (A.3)
1 ler
(:vy) = SIZE ;Si Ti Yi (A~4)
o2 = (%) — (@) . op =Y - @ (A.5)
Ooy = (ay) — (@) ) (A.6)

AuBerdem werden noch die Pixel mit den beiden héchsten Signalen festgelegt, wobei $p4z
die Pixelnummer k haben soll.

Smaz = max(s;) , Smaz,2 = max(s; | i # k) (A.7)

Nun fithrt man mit den Hilfsgréfien d, a, b eine Hauptachsentransformation durch und
berechnet die Bild-Parameter:
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d =02 — 0y (A.8)
d + /d>+ 402
a = 5 =, b={y - alx) (A.9)
Oy
02 + 2004y + a?0,2

LENGTH = (A.10)

1+a?

20,0 — 2
WIDTH = \/ 40u2 — 2000y T 02 (A.11)
1+a
MISS = ’b (A.12)
V1 + a? .

DIST = \/(z)* + (y)° (A.13)

. (MISS
ALPHA = arcsin (DIST) (A.14)

_ Smaz Tt Smax,2
CONC = = e (A.15)
MDIST = /a7 + yj (A.16)

2 2 . 2 2

AZWIDTH — ¢<x> 0 =2 ay) + 66 (A17)

ALPHA ist nur definiert, falls DIST > 0°. Die Hilfsgrofie a beschreibt die grofie Hauptachse
der Ellipse. Im Spezialfall o, = 0, kann a nicht berechnet werden. Die Hauptachsen liegen
dann parallel zu x- oder y-Achse des Kamera-Koordinatensystems. WIDTH und LENGTH
werden dann durch die Anfangs berechneten Standardabweichungen beschrieben.
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