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1 Kosmische Strahlung

Victor Franz Hess flog 1912 mit Ballons in eine Höhe von 5 km [1], um die Ionisation der
Luft durch γ-Strahlung in Abhängigkeit der Höhe zu messen [2]. Er machte die Entde-
ckung, dass ab einer Höhe von einem Kilometer die Ionisationswerte anstiegen. Daraus
interpretierte er, dass Strahlung von außerhalb der Atmosphäre kommen musste [3].
Pierre Auger stellte 1938 mehrere Geiger-Müller-Zähler in den Alpen auf, um Spuren
der kosmischen Strahlung aufzuzeichnen. Er variierte den Abstand der Kammern bis auf
300 m und registrierte Koinzidenzen der Zeiten verschiedener Kammern. Daraus schloss
er, dass ein primäres Teilchen der kosmischen Strahlung (siehe Abschnitt 1.1) einen aus-
gedehnten Teilchenschauer aus Sekundärteilchen (siehe Abschnitt 1.2) in der Atmosphäre
auslöst [4].

1.1 Primäre kosmische Strahlung

Heutzutage ist das Spektrum des differetiellen Teilchenflusses der kosmischen Strahlung
ϕ über einen großen Energiebereich durch zahlreiche Experimente bekannt. In Abbil-
dung 1.1 ist der Fluss der Primärteilchen gegen ihre Energie aufgetragen. Der Fluss geht
logarithmisch über 34 Größenordnungen und die Energie logarithmisch über 31 Grö-
ßenordnungen. Dieses Spektrum lässt sich im Wesentlichen durch ein Potenzgesetz der
Form

ϕ(E) ∝ E−γ (1.1)

mit dem Spektralindex γ darstellen.
Bei Energien unter einigen 10 GeV ist der Fluss durch den Einfluss des Erdmagnet-
felds und der Aktivität der Sonne beeinflusst [5]. Um das Erdmagnetfeld zu überwinden
braucht das Teilchen eine gewisse Schwellenergie, die abhängig vom einfallenden Winkel
und dem geomagnetischen Breitengrad ist. Bei einer Energie von ungefähr 4 PeV ist das
"Knie". Hier ändert sich der Spektralindex von γ = 2, 7 auf γ = 3, 1. Beim "Knöchel"
(E = 4 EeV) flacht das Spektrum wieder auf einen Index von γ = 2, 7 ab [6]. Dies
könnte ein Hinweis dafür sein, dass für größere Energien die komische Strahlung extraga-
laktischen Ursprungs ist [7]. Bei höchsten Energien ist der Fluss stark unterdrückt. Eine
Erklärung dafür wäre der, noch nicht nachgewiesene, GZK-Prozess, der von Greisen,
Zatsepin und Kuz’min vorausgesagt wurde [8][9]. Dieser Prozess sorgt für eine Unter-
drückung des Flusses bei z.B. hochenergetischen Protonen durch Wechselwirkung mit
der kosmischen Hintergrundstrahlung (CMB - Cosmic Microwave Background). Dabei
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werden über Delta-Resonanz Pionen produziert:

p+ γCMB →∆(1232)+ → p+ π0 (1.2)
p+ γCMB →∆(1232)+ → n+ π+ (1.3)

Dieser Prozess ist ab einer Protonenergie von über ≈ 5 · 1019 eV möglich und führt zu
einem signifikanten Energieverlust der Protonen. Daraus folgt, dass detektierte Teilchen
einer Energie oberhalb ≈ 1020 eV ihren Ursprung innerhalb des GZK-Horizonts haben
müssen, der bei ungefähr 100 Mpc liegt [10]. Für Kerne ist die GZK-Schwelle höher als für
Protonen, allerdings treten andere Effekte wie Photodisintegration mit dem CMB oder
extragalaktischem Hintergrundlicht auf, die wieder eine Flussunterdrückung bei höchsten
Energien verursachen.
Die in dem oben genannten Prozess entstandenen neutralen Pionen zerfallen in zwei
ultrahochenergetische Photonen, die typischerweise jeweils 10% der Energie des primären
Protons haben [11].

π0 → γ + γ (1.4)

Wenn diese GZK-Photonen beobachtet würden, wäre dies ein Indikator für den GZK-
Prozess und eine Erklärung für die Unterdrückung des Flusses bei höchsten Energien.

1.1.1 Zusammensetzung

Bis zu einer Energie von 100 TeV ist der Fluss der Teilchen noch hoch genug, dass
er mit Ballon- oder Satelliten-Experimenten direkt gemessen werden kann. Dadurch ist
die Zusammensetzung kosmischer Strahlung bis zu dieser Energie gut bekannt. 98% der
primären kosmischen Strahlung sind Protonen und Kerne, die sich wiederum auf 87%
Protonen, 12% α-Teilchen und 1% schwerere Kerne aufteilen. Die restlichen 2% sind
Elektronen und Positronen [12]. Die relative Häufigkeit der Zusammensetzung primärer
kosmischer Strahlung ist, bis auf ein paar Ausnahmen, ähnlich der Elementverteilung in
unserem Sonnensystem [13].
Da bei Energien oberhalb von 100 TeV durch den geringen Fluss nur zunehmend indirek-
te Messungen der kosmischen Strahlung durch Beobachtung von Luftschauern möglich
sind, ist weniger über die Zusammensetzung bekannt. Bei der Interpretation der Schauer-
Messungen spielen hadronische Wechselwirkungen eine große Rolle. Bei höchsten Energi-
en fehlen direkte Messungen der hadronischen Wechselwirkungen z.B. an Beschleunigern,
deshalb müssen Messdaten niedriger Energien extrapoliert werden unter Annahme ver-
schiedener Modelle [14](mehr in Kapitel 5).

1.1.2 Quellen und Beschleunigungsmechanismen

Zu Zeiten von Hess und Auger waren die Quellen der kosmischen Strahlung noch unbe-
kannt. Heute weiß man durch bessere und größere Experimente welche Objekte mögliche
Strahlungsquellen sind:

• Supernovae (SN) und deren Überreste (SNRs - Supernovae Remnants)
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Abbildung 1.1: Das Energiespektrum der kosmischen Strahlung für alle Primärteilchen
von unterschiedlichen Experimenten gemessen [15]
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• Aktive galaktische Kerne (AGN - Active Galactic Nuclei)

• Schwarze Löcher

• Pulsare und Neutronensterne

Aus dem Verlauf des Spektrums können Rückschlüsse auf den Ursprung der primären
Teilchen der kosmischen Strahlung gezogen werden. Aufgrund des Potenzgesetzes des
Spektrums können thermische Beschleunigungsmechanismen ausgeschlossen werden.
Ein Prozess, der in Frage kommt, sind Reflexionen zwischen zwei Schockfronten. Diese
können z.B. bei Supernovae entstehen. Dieser Beschleunigungsmechanismus wurde 1948
erstmals von Enrico Fermi beschrieben [16].

1.2 Ausgedehnte Luftschauer

Wenn Teilchen der kosmischen Strahlung die Erde erreichen, interagieren sie mit den
Teilchen der Atmosphäre und erzeugen neue Sekundärteilchen, die wieder wechselwirken
können. Auf diese Weise entsteht eine Kaskade aus Sekundärteilchen, welche als ausge-
dehnter Luftschauer bezeichnet wird.
Ein Schauer lässt sich im Wesentlichen in vier Komponenten aufteilen (siehe Abbildung
1.2), die im Folgenden kurz beschrieben werden:

• die elektromagnetische Komponente,

• die hadronische Komponente,

• die myonische Komponente, und

• die Neutrino-Komponente.

Die Höhe der Teilchen über dem Erdboden wird üblicherweise nicht in Metern angege-
ben, sondern als atmosphärische Tiefe. Diese gibt sich aus der Integration der Dichte ρ(h)
entlang der Schauerachse über die Höhe h [17]. Für ein vertikal eintreffendes Teilchen gilt:

Xvert =

∫ ∞
h

ρ(h′)dh′ (1.5)

Für ein Teilchen, welches unter einem Zenitwinkel Θ < 60◦ in die Atmosphäre eindringt,
kann die Krümmung der Erdoberfläche, bzw. Atmosphäre vernachlässigt werden ("Flat-
Earth-Approximation") und die atmosphärische Tiefe ergibt sich zu

X(h,Θ) =
Xvert(h)

cos(Θ)
. (1.6)
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Abbildung 1.2: Schematische Darstellung eines ausgedehnten Luftschauers. Hochenerge-
tische Teilchen stoßen mit den Atomkernen der Atmosphäre zusammen
und erzeugen viele Sekundärteilchen, die eine Teilchenkaskade bilden. Ad-
aptiert nach [18]

1.2.1 Die elektromagnetische Komponente

Die elektromagnetische Komponente eines ausgedehnten Luftschauers wird durch Zerfall
von neutralen Pionen aus der hadronischen Komponente induziert:

π0 → γ + γ (1.7)

Diese Photonen erzeugen wiederum Elektron-Positron-Paare,

γ → e− + e+ (1.8)

welche im elektrischen Feld der ionisierten Kerne in der Luft Bremsstrahlung erzeugen.
Die elektromagnetische Kaskade kann man näherungsweise mit dem Heitler-Modell be-
schreiben [19].
Bei dieser Modellannahme wechselwirkt jedes Teilchen nach einer bestimmten Länge λ
und erzeugt zwei weitere Teilchen. Nach n Interaktionen sind 2n Teilchen entstanden und
die Strecke s = n · λ wurde zurückgelegt. Die Energie des wechselwirkenden Teilchens
wird zu gleichen Teilen auf die Sekundärteilchen aufgeteilt bis nach nk Schritten eine
kritische Energie

Ek =
E0

2nk
(1.9)
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Abbildung 1.3: Schematische Darstellung des Schauermodells nach Heitler [20]

erreicht ist, mit der Energie E0 des primären Teilchens. An diesem Punkt ist die maximale
Anzahl der Teilchen erreicht:

Xmax =
λ

ln(2)
ln

(
E0

Ek

)
. (1.10)

Nach diesem Maximum wird der Schauer nicht mehr durch das Heitler-Modell beschrie-
ben, denn die Teilchen werden beispielsweise absorbiert. In Abbildung 1.3 ist die sche-
matische Darstellung einer Kaskade nach dem Heitler-Modell gezeigt.

1.2.2 Die hadronische, myonische und Neutrino-Komponente

Die hadronische Komponente eines Teilchenschauers kann ebenfalls mit einem (modifizie-
ren) Heitler-Modell beschrieben werden [20]. Allerdings entstehen nicht nur zwei Teilchen
nach einer Interaktionslänge λ, sondern 3n Pionen, welche zu gleichen Teilen auf π+, π−

und π0 aufgeteilt werden.
Die neutralen Pionen zerfallen sofort in zwei Photonen, die die bereits in Abschnitt 1.2.1
beschriebenen elektromagnetischen Kaskaden induzieren. Die geladenen Pionen wieder-
um interagieren mit Kernen in der Atmosphäre bis wieder eine kritische Energie von
Eπk ≈ 20GeV erreicht ist. Dann zerfallen die Pionen, bevor sie mit dem nächsten Teil-
chen interagieren können, in Myonen und die entsprechenden Myon-Neutrinos, die die
myonische und Neutrino-Komponente bilden:

π+ → µ+ + νµ, (1.11)
π− → µ− + ν̄µ. (1.12)

Da Myonen eine kurze Zerfallsdauer haben, erreichen niederenergetische Myonen nicht
den Erdboden, sondern zerfallen vorher in Positronen/Elektronen und Neutrinos, die zu
den jeweiligen Komponenten beitragen:

µ+ → e+ + νe + ν̄µ, (1.13)
µ− → e− + ν̄e + νµ. (1.14)
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1.3 Primäre UHE Photonen

Photonen und andere neutral geladene Teilchen gehören nicht zum Begriff der kosmi-
schen Strahlung, da dieser nur geladenen Teilchen vorbehalten ist. Dennoch sind Photo-
nen stark mit der kosmischen Strahlung verknüpft, wie beispielsweise durch den GZK-
Effekt 1.2. Bei der Propagation durch das Universum interagieren diese ultrahochenergeti-
schen (UHE) Photonen mit verschiedenen kosmischen Strahlungsfeldern und produzieren
Elektron-Positron-Paare [11]:

γUHE + γStrahlungsfeld → e− + e+ (1.15)

Aufgrund der sehr hohen Schwerpunktsenergie hat eins der beiden Teilchen den Großteil
der Energie. Dieses streut wieder an Photonen aus den Strahlungsfeldern und vollzieht
den inversen Compton-Prozess:

e± + γStrahlungsfeld → e± + γUHE (1.16)

Die meiste Energie in diesem Prozess liegt nun beim Photon [21].
Die Photonen treffen auf die Atmosphäre und lösen einen ausgedehnten Teilchenschauer
aus. Ein Teilchenschauer, ausgelöst von einem Photon, hat wesentliche Unterschiede zu
denen, die von Protonen oder Eisenkernen ausgelöst werden. Ein Photon-Schauer hat
eine starke elektromagnetische Komponente, allerdings werden in einem solchen Schauer
kaum Myonen und Neutrinos produziert. Aus diesem Grund entwickeln sich Photonen-
Schauer tiefer in der Atmosphäre und haben somit ein größeres Xmax [11].
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2 Das Pierre-Auger-Observatorium

Der Fluss der Teilchen nimmt bei hohen Energien stark ab (siehe Abbildung 1.1). Bei
Energien oberhalb des "Knöchels" liegt die Flussrate bei nur noch einem Teilchen pro
Jahr pro Quadratkilometer. Satelliten- und ballongestützte Experimente reichen nicht
aus, um genügend Statistik aufzunehmen, deshalb werden beispielsweise große Flächen-
detektoren am Boden eingesetzt, die die kosmische Strahlung indirekt durch Messung
der von ihr induzierten Luftschauer messen. Das Pierre-Auger-Observatorium [22] ist
das derzeit größte Luftschauerexperiment in der argentinischen Provinz Mendoza nahe
der Stadt Malargüe.
Am Pierre-Auger-Observatorium werden Teilchen der kosmischen Strahlung mit Primär-
energien von mehr als 1017eV gemessen. Dabei wird ein Hybrid-Konzept verwendet, wel-
ches zwei etablierte, unabhängige Detektionstechniken einsetzt. Zum einen einen Ober-
flächendetektor (SD - Surface Detector) mit rund 1600 Wasser-Cherenkov-Detektoren
(WCDs) und zum anderen den Fluoreszenz-Detektor (FD), bestehend aus 24 Fluoreszenz-
Teleskopen, die an vier Orten am Rand der SD-Ebene angebracht sind.
2010 wurden, zu den bereits existierenden Detektorsystemen, zwei Erweiterungen in-
stalliert. Im Westen des Detektorfelds wurden zwischen den bereits bestehenden WCDs
weitere WCDs installiert um Teilchenschauer geringerer Energien detektieren zu können
[23]. Zudem wurden drei weitere Teleskope installiert [24]. In Abbildung 2.1 ist der sche-
matische Aufbau des Pierre-Auger-Observatoriums gezeigt.

2.1 Der Oberflächendetektor

Der SD besteht aus 1600 zylindrischen WCDs (siehe Abbildung 2.2a), die in einem he-
xagonalen Gitter mit einem Abstand von 1.5 km verteilt sind. Dadurch sind Messungen
mit voller Effizienz erst ab einer Primärenergie von 3 · 1018 eV mit dem SD möglich.
Schauer mit geringerer Primärenergie haben ein schmaleres laterales Profil und triggern
wenig zu Stationen für eine erfolgreiche Ereignisrekonstruktion. Insgesamt deckt der SD
eine Fläche von über 3000 km2 ab [25]. Jeder der WCDs ist mit 12.000 l hochreinem
Wasser gefüllt.
Wenn ein geladenes Teilchen ein Medium durchquert und seine Geschwindigkeit größer
als die Lichtgeschwindigkeit in diesem Medium (hier Wasser, Brechungsindex n ≈ 1, 33)
ist,

v ≥ c

n
≈ 0, 75 · c (2.1)

werden bei der Relaxation der Polarisation der Atome Lichtwellen ausgesendet, die sich
konstruktiv zu einer Wellenfront überlagern. Diese Cherenkov-Strahlung [26] wird unter
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Abbildung 2.1: Aufbau des Pierre-Auger-Observatoriums [27]. Die schwarzen Punkte
markieren die über 1600 WCDs des SD und die blauen Linien stellen
das Sichtfeld der Fluoreszenz-Teleskope des FD dar.

einem Öffnungswinkel θ ausgesandt, wobei θ folgendem Gesetz folgt:

cos(θ) =
1

β · n
(2.2)

Mit dem Verhältnis von Teilchengeschwindigkeit zur Lichtgeschwindigkeit β = v
c und dem

Brechungsindex des Mediums n. Bei einer Geschwindigkeit der Teilchen nahe der Licht-
geschwindigkeit (β ≈ 1) und dem Brechungsindex von Wasser (n ≈ 1, 33) kommt man
auf einen Öffnungswinkel von θ ≈ 41, 2◦. Das in dem Wasser durch hochenergetische, ge-
ladene Teilchen emittierte Cherenkov-Licht, wird von drei Photoelektronenvervielfachern
(PMTs - Photomultiplier Tubes) aufgesammelt. Dort lösen die Cherenkov-Photonen Pho-
toelektronen aus, welche als elektrisches Signal verarbeitet werden. Das Signal wird dann
via kabellosen Transmitter an die Datenerfassungszentrale (CDAS - Central Data Aqui-
sition System) gesendet. Die WCDs messen unabhängig voneinander, sodass auch bei
Ausfall einzelner WCDs der SD zu 100% der Zeit Daten erfassen kann.

2.2 Der Fluoreszenzdetektor

Bei der Ausbreitung von Teilchenschauern in der Atmosphäre werden die in der Atmo-
sphäre enthaltenen Stickstoff-Atome angeregt. Wenn diese zurück in ihren Grundzustand
fallen, werden Photonen im Wellenlängenbereich von 300 bis 400nm emittiert [28]. Dieses
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(a) Ein Wasser-Cherenkov-Tank (b) Ein FD

Abbildung 2.2: Schematische Darstellungen eines (a) Wasser-Cherenkov-Detektors (ad-
aptiert nach [29]) und (b) eines Fluoreszenz-Teleskops [30]

Fluoreszenzlicht kann mit Fluoreszenz-Teleskopen detektiert werden.
Der FD besteht aus 24 Fluoreszenz-Teleskopen (Schematische Darstellung in Abbildung
2.2b), an vier Orten am Rand des SD-Feldes (siehe Abbildung 2.1). Das Fluoreszenzlicht
wird über einen 14 m2 großen Spiegel auf eine Kamera mit 440 PMTs fokussiert [31].
Das Blickfeld der von jeweils sechs Teleskopen in einem FD-Gebäude summiert sich auf
ein Sichtfenster von 180◦ in der Horizontalen und von 0◦ bis 30◦ in der Vertikalen. Durch
diese Einschränkung können Teilchenschauer ab einer Primärenergie von 1018 eV gemes-
sen werden, da sich von Teilchen niedrigerer Energien induzierte Schauer höher in der
Atmosphäre entwickeln. Allerdings kann der FD nur in klaren mondlosen Nächten Daten
aufnehmen. Effektiv werden mit dem FD zu 13% der Zeit Daten genommen [30].

2.3 Erweiterung für niedrigere Energien

Zusätzlich zu den bereits existierenden WCDs wurden 2010 weitere WCDs in einem
kleinen Gebiet im Westen bei der Stadt Coihueco installiert. In diesem Gebiet (Infill
Array) ist der Abstand der WCDs 750 m, wodurch auch Schauer mit kleineren Ener-
gien messbar sind. Am FD-Standort Coihueco, in der Nähe des Infill Arrays, wurden
drei zusätzliche Teleskope (HEAT - High Elevation Auger Teleskopes) installiert, die
durch eine Hydraulik einen höheren Winkel von 30◦ bis 60◦ erblicken können und das
Schauermaximum niederenergetischer Schauer aufnehmen können. Zusammen bilden Sie
in der Datenrekonstruktion das virtuelle HECO-Teleskop (aus HEAT & Coihueco). Die
Simulationsdaten dieser Arbeit verwenden diese Erweiterungen (Infill Array & HECO).
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3 Simulation

Bei der Suche nach Photonen ist ein gutes Verständnis der Entwicklung von Luftschau-
ern verschiedener Primärteilchen und wie diese sich auf die verschiedenen Detektortypen
auswirken, wichtig. Um dieses zu gewinnen werden Monte-Carlo (MC) Programme zur Si-
mulation von Luftschauern und Detektorantwort genutzt. In diesem Kapitel wird auf die
Erstellung solcher Simulationen im Konzept der in dieser Arbeit beschriebenen Analyse
eingegangen.

3.1 Luftschauer- und Detektorsimulation

Die Erzeugung der Simulationsdaten wird in zwei Schritte eingeteilt. Der erste Schritt
besteht aus der Simulation der ausgedehnten Luftschauer mit dem MC Programm COR-
SIKA [32]. Diese simulierten Luftschauer werden dann im zweiten Schritt als Input für
die Simulation der Detektorantwort mit dem Auger Offline Framework [33] genommen.

Für die Luftschauersimulation wurden zwei Datensätze mit unterschiedlichen primären
Teilchen angefertigt: Ein Proton- und ein Photondatensatz. Diese wurden in sechs Ener-
giebins eingeteilt von 1016,5 bis 1019,5 eV in 0, 5 · log10

(
E
eV

)
Schritten.

Die Sekundärteilchen, die in einem ausgedehnten Luftschauer erzeugt werden, werden
in der Simulation einzeln verfolgt, bis sie mit anderen Teilchen interagieren oder zerfal-
len. Um die hadronischen Interaktionen zu beschreiben, können verschiedene hadronische
Wechselwirkungsmodelle genutzt werden. In Kapitel 4 wird EPOS LHC [34] verwendet
und in Kapitel 5 wird dieses mit den Wechelwirkungsmodellen QGSJet-II-04 [35] und
SIBYLL 2.3c [36] verglichen. Für niederenergetische Wechselwirkungsenergien wird in
allen Fällen FLUKA [37] benutzt.
Für die simulierten Luftschauer wurden einige weitere Einschränkungen gemacht. Der
Zenitwikel liegt zwischen 0◦ und 65◦. Als Atmosphäre wurde die U.S. Standard Atmo-
sphäre genutzt und das Erdmagnetfeld entspricht dem in Malargüe (horizontal: 20, 1 µT,
vertikal: −14, 2 µT).
Da die Simulation aller Teilchen im Schauer zu rechenlastig und dadurch zu zeitaufwän-
dig ist, wird ein Prozess namens "Thinning" (deutsch: Ausdünnen) genutzt [38][39]. Ab
einer gewissen Schwellenergie wird für eine Menge an Teilchen eines Teilchentyps ein re-
präsentatives Teilchen genommen und dieses wird verfolgt, während die anderen Teilchen
der Menge nicht weiter verfolgt werden. Das "Thinning" wird für alle Sekundärteilchen
ab einer Energie von 10−6 E0, mit der Primärenergie E0, genutzt. Alle Informationen
der Sekundärteilchen, die auf 1452 m über N.N. existieren, werden dann auf eine Datei
geschrieben für den zweiten Schritt.
Zusätzlich wird die Anzahl der Sekundärteilchen in Abhängigkeit der atmosphärischen
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Tiefe gespeichert.

Um im zweiten Schritt die FD- und SD-Detektorantwort zu simulieren, wurde das Auger
Offline Framework genutzt. In diesem Programm kann der Ort und Zeitpunkt des Luft-
schauers festgelegt werden. Für diese Simulation wurde als Ort ein zufälliger Punkt über
dem Infill Array, welches von den HECO-Teleskopen überblickt wird, gewählt und als
Zeitpunkt zufällig zwischen dem 01.06.2010 und dem 31.12.2015, wobei nur Zeitpunkte
gewählt wurden, zu denen es möglich war, mit dem FD zu messen. Um Statistik zu er-
höhen wurde jeder CORSIKA Luftschauer fünf mal als Input für Offline genommen.

Die simulierten Daten, die aus dem zweiten Schritt gewonnen wurden, sind rohe Da-
ten. Alle rekonstruierten Luftschauer, unabhängig ihrer Qualität, sind dort enthalten.
Um nun sicher zu gehen, dass nur Luftschauer mit guter Geometrie und gutem Profil
genutzt werden, müssen einige Schauer aussortiert werden. Eine Liste aller Cuts ist in
7.1 im Anhang zu finden.

3.2 Observablen für die multivariate Analyse zur Suche nach
primären Photonen

In der multivariaten Analyse (MVA) werden verschiedene Observablen zur Trennung
von Photonen und Protonen kombiniert. Hier wurde das im ROOT Framework integrier-
te TMVA eingesetzt [40]. Die Observablen Xmax, Sb und Nstations haben sich bei der
Photonensuche über 1018 eV als nützlich erwiesen und werden auch hier genutzt [41].
Die Observable Xmax gibt die atmosphärische Tiefe am Schauermaximum (der Punkt
an dem die Teilchenzahl der Sekundärteilchen maximal ist) an. Diese kann mit dem FD
direkt gemessen werden. Die atmosphärische Tiefe ist korreliert mit dem Teilchentyp, der
den Luftschauer ausgelöst hat. Durchschnittlich entwickeln sich Photoninduzierte Schau-
er tiefer in der Atmosphäre.
Im Gegensatz zu Xmax, welches rein aus den FD Daten rekonstruierbar ist, ist die Ob-
servable Sb [42] auf den SD angewiesen. Sb ist folgendermaße definiert:

Sb =

Nstations∑
i=1

Si ×
( ri

1000m

)b
(3.1)

Wobei Nstations die Anzahl der getriggerten WCDs am Boden, Si das Signal in Einheiten
von VEM (Vertical Equivalent Muon) und ri der Abstand der i-ten Station zur Schau-
erachse ist. Diese Observable hängt vom lateralen Schauerprofil ab, beschrieben durch
eine Funktion (LDF - Lateral Distribution Function). Photoninduzierte Luftschauer ha-
ben eine steilere LDF und eine kleinere Fläche am Boden, was zu weniger getriggerten
Stationen führt.
Als Beispiel sind die Verteilungen der verschiedenen Observablen in Abbildung 3.1 für
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Abbildung 3.1: Die verschiedenen Verteilungen der drei trennenden Observablen Xmax

(a), log(Sb) (b) und Nstations (c). Die blauen Verteilungen sind für Schau-
er die von Photonen induziert worden sind und die roten Verteilungen für
Protonen als primäre Teilchen. Die gestrichelten Linien geben die Media-
ne der Verteilungen an. Zum Vergleich der BDT-Output nach der MVA
in (d).

Photonen (blau) und Protonen (rot) gezeigt. Die Simulation wurde über alle sechs Ener-
giebins gemacht und das hierfür genutzte hadronische Wechselwirkungsmodell ist EPOS.

In Abbildung 3.2 sind die Korrelationen zwischen jeweils zwei der drei ObservablenXmax,
Sb und Nstations dargestellt. Zwischen Xmax und Sb (3.2a) ist keine Korrelation zu se-
hen. Das selbe gilt für Xmax und Nstations (3.2b). Dies ist zu erwarten, da Xmax vom
longitudinalen Schauerprofil abhängt, im Gegensatz zu den anderen beiden Observablen,
die vor allem vom lateralen Schauerprofil abhängen. Dadurch ist bei ihnen eine deutliche
Korrelation zu erkennen (3.2c).
Um die Trennkraft einer Observable zwischen primären Photonen und Protonen zu quan-
tifizieren, wird der Merit-Faktor benutzt:
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Abbildung 3.2: Korrelationen der trennenden Observablen zwischen (a) Xmax und
log(Sb), zwischen (b) Xmax und Nstations und zwischen (c) log(Sb) und
Nstations. Die blauen Punkte stellen Photonen als primäre Teilchen dar
und die roten Punkte Protonen.



3.2 Observablen für die multivariate Analyse zur Suche nach primären Photonen 17

η =
|µγ − µp|√
σ2γ + σ2p

(3.2)

µγ und µp sind die Mittelwerte der Photon-, bzw. Protonverteilungen und σγ und σp
ihre Standardabweichungen. Der Merit-Faktor ist ein Maß für den Überlapp zweier Ver-
teilungen. Wenn die Mittelwerte beider Verteilungen gleich sind oder die Verteilungen
sehr breit sind, geht der Merit-Faktor gegen Null, denn die Verteilungen sind dann kaum
zu unterscheiden. Ein großer Wert wiederum spiegelt einen kleinen Überlapp wider und
man kann beide Verteilungen gut auseinander halten.
Alleine sollte der Merit-Faktor allerdings nicht als Wiedergabe der Trennkraft benutzt
werden, denn er lässt die Form der Verteilung außer Acht. Dafür wird zusätzlich die
Untergrund-Unterdrückung (BR - Background Rejection) ρ bei einer bestimmten Signal-
Effizienz (SE - Signal Efficiency) ε definiert (Signal steht hier für Photonen und Unter-
grund für Protonen):

ε =
Nγ(x ≥ xcut)

N tot
γ

(3.3)

ρ =
Np(x < xcut)

N tot
p

(3.4)

Nγ , bzw. Np ist die Anzahl der Photon-, bzw. Proton-Ereignisse, die über bzw. unter
einem bestimmten Wert xcut für eine gegebene Observable x liegen (für µγ > µp). N tot

γ

und N tot
p sind die Gesamtzahl der Photon- und Proton-Events. Für µγ < µp müssen das

’größer-gleich’-Zeichen und das ’kleiner’-Zeichen umgedreht werden.
Um die BR als Funktion der SE ρ(ε) zu bekommen wird für jede SE der xcut-Wert ermit-
telt und damit wird die BR bestimmt. Hier wird als Trennkraft die BR bei einer SE von
50% (ρ50 - Background Rejection at 50% Signal Efficiency) benutzt. Für größere Werte
von ρ50 ist die Trennkraft der Observable besser.

Um die Trennkraft der einzelnen Observablen zu maximieren, werden diese in einer mul-
tivariater Analyse (MVA) kombiniert. Dies geschieht über einen Boosted Decision Tree
(BDT). Zufällige zwei Drittel der eingespeisten Events werden genutzt, um die MVA zu
trainieren. Zusätzlich zu den drei trennenden Observablen wurden in der MVA die Ener-
gie und der Zenitwinkel addiert, um unabhängig von ihnen zu sein. Das letzte Drittel
der Events wird wird genutzt um die MVA zu testen. Als Beispiel wurde, ebenfalls mit
dem hadronischen Interaktionsmodell EPOS und einem Spektralindex von γ = 2 simu-
liert, der BDT Output zum Vergleich mit den einzelnen Observablen in Abbildung 3.1d
dargestellt. Die Werte für den Merit-Faktor und ρ50 sind für alle Observablen und den
BDT-Output als Vergleich in Tabelle 3.1 eingetragen. Der Merit-Faktor nach der MVA
ist deutlich größer als die der einzelnen Observablen.
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Xmax log(Sb) Nstations MVA
Merit-Faktor 0,984 0,604 0,551 2,852

Tabelle 3.1: Merit-Faktoren der trennenden Observablen und des BDT-Outputs nach der
MVA aus Abbildung 3.1

Um den Spektralindex γ = 2 mit anderen vergleichen zu können, werden als letztes
Gewichtungen auf das Energiespektrum gelegt, die es ermöglichen, Analysen mit ver-
schiedenen Spektralindizes durchzuführen.



4 Variation des Spektralindex in der
MVA

Im letzten Kapitel wurden die Ergebnisse der MVA für einen Spektralindex von γ =
2 gezeigt. In diesem Kapitel wird die MVA auf die Spektralindizes γ = 1, γ = 1, 5,
γ = 2, 5 und γ = 3 erweitert und auf die Auswirkung der Änderung des Spektralindizes
eingegangen.
In Abbildung 4.1 ist der BDT-Output als Histogramm dargestellt für die verschiede-
nen Gewichtungen des Spektralindex. Die Punkte stellen den Trainingsdatensatz dar.
Die gestrichelten Linien sind die Mittelwerte der Verteilungen. Die rote Verteilung stel-
len Protonen und die blaue Verteilung Photonen dar. Beide Verteilungen haben für alle
Spektralindizes eine Gauss-Form. Abbildung 4.2 zeigt die BR (blaue Linie) in Abhängig-
keit der SE. Die BR bei einer SE von 50% ist mit der rot gestrichelten Linie markiert.
In Tabelle 4.1 sind die Merit-Faktoren und ρ50 für die verschiedenen Spektralindizes
aufgelistet und in Abbildung 4.3 sind diese einzeln als Funktion des Spektralindex −γ
dargestellt. Sowohl der Merit-Faktor, als auch ρ50 steigen mit kleinerem Spektralindex
an, was eine bessere Trennung der Proton- und Photon-Verteilung bedeutet. Dies ist in
Abbildung 4.1 zu erkennen. Für größere Spektralindizes werden die Verteilungen immer
breiter, was zu erwarten ist, da bei einem steileren Spektrum des Flusses weniger der
höchstenergetischen Teilchen vorkommen.
Dies zeigt sich auch an der Anzahl der Photon-Kandidaten. Als Photon-Kandidat gelten
alle Teilchen, die nach der MVA über dem Median der Photon-Verteilung liegen. Dadurch
das die Trennkraft bei kleinerem Spektralindex besser ist, können immer weniger simu-
lierte Protonen den Photonkandidat-Cut passieren. Bei einem Spektralindex von γ = 3
gibt es noch 60 Kandidaten von 15739 Gesamtevents. Bei einem Index von γ = 1 nur
noch neun. Die Anzahl der Kandidaten für die restlichen Indizes stehen in Tabelle 4.1.

Photon-Kandidaten
Spektralindex γ Merit-Faktor µ ρ50 (Gesamtevents)

1 3, 197± 0, 024 (99, 943± 0, 020)% 9 (15739)
1,5 3, 159± 0, 023 (99, 924± 0, 022)% 12 (15739)
2 2, 852± 0, 019 (99, 854± 0, 031)% 23 (15739)
2,5 2, 431± 0, 015 (99, 746± 0, 040)% 40 (15739)
3 2, 086± 0, 012 (99, 612± 0, 050)% 60 (15739)

Tabelle 4.1: Die Merit-Faktoren, ρ50 und Anzahl der Photon-Kandidaten für die jeweili-
gen Spektralindizes
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Abbildung 4.1: Der BDT-Output für Photonen (blau) und Protonen (rot) als Primär-
teilchen für die verschiedenen Spektralindizes (a) γ = 1, (b) γ = 1, 5, (c)
γ = 2, (d) γ = 2, 5 und (e) γ = 3.
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Abbildung 4.2: Untergrund-Unterdrückung bei einer Signal-Effizienz von 50% für die ver-
schiedenen Spektralindizes (a) γ = 1, (b) γ = 1, 5, (c) γ = 2, (d) γ = 2, 5
und (e) γ = 3.
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(a)

(b)

Abbildung 4.3: Entwicklung des (a) Merit-Faktors und der (b) Untergrund-
Unterdrückung bei einer Signal-Effizienz von 50% für die verschiedenen
Spektralindizes −γ aus Abbildung 4.1 und 4.2. Die einzelnen Werte sind
in Tabelle 4.1 dargestellt.



5 Vergleich hadronischer
Wechselwirkungsmodelle

Wenn ein Teilchen der kosmischen Strahlung in die Atmosphäre eintritt entstehen im
ausgedehnten Luftschauer viele Hadronen. Im Gegensatz zu den Wechselwirkungen der
Leptonen, die durch die Quantenelektrodynamik (QED) gut beschrieben werden und
diese durch (vor allem) Beschleunigerexperimente bestätigt sind, werden die Wechsel-
wirkungen zwischen Hadronen mit der Theorie der Quantenchromodynamik (QCD), der
starken Wechselwirkung, beschrieben. Da die Energien der Hadronen in Luftschauern
höher sind als es in Beschleunigern zu realisieren ist, muss extrapoliert werden. Daher
kommen in Simulationen der hadronischen Wechselwirkung Algorithmen vor, die die-
se phänomenologisch beschreiben. Es gibt Verschiedene dieser Wechselwirkungsmodelle,
die alle auf verschiedene Annahmen der hadronischen Wechselwirkungen beruhen. In die-
sem Kapitel werden die Auswirkungen drei dieser Wechselwirkungsmodelle EPOS LHC,
QGSJET-II-04 und SIBYLL 2.3c auf die Analyse anhand der drei trennenden Observa-
blen beschrieben. Als Spektralindex wurde hier für alle Simulationen γ = 2 gewählt.

In Abbildung 5.1 sind die Xmax-Verteilungen für die verschiedenen Wechselwirkungsmo-
delle gegeben. Die blaue Photon-Verteilung ist in allen drei Plots dieselbe, da der Einfluss
der hadronischen Wechselwirkungsmodelle auf photoninduzierte Schauer vernachlässig-
bar ist und deren Mittelwert liegt auch immer über dem der Proton-Verteilung, da ausge-
dehnte Luftschauer ausgelöst von Photonen eine tiefere Entwicklung in der Atmosphäre
haben. Beide Verteilungen haben wieder die Form einer Gauss-Kurve. Die Punkte geben
wieder den Trainings-Datensatz an und die durchgezogenen Linie den Test-Datensatz.
Für das Wechselwirkungsmodell EPOS liegt der Median der roten Proton-Verteilung bei
≈ 766, 97 g/cm2 (siehe Abbildung 5.1a). Der Median für QGSJet in Abbildung 5.1b liegt
darunter mit einem Wert von ≈ 756, 58 g/cm2. Den höchsten Wert hat SIBYLL mit einer
atmosphärischen Tiefe am Schauermaximum von ≈ 781, 57 g/cm2 in Abbildung 5.1c. Al-
le Werte der Mediane für alle Observablen sind in Tabelle 5.1 noch einmal gegeneinander
gestellt.

QGSJet hat bei dieser Observable die beste Trennkraft mit einem Merit-Faktor von
1, 062. Die schlechteste Trennkraft hat das Wechselwirkungsmodell SIBYLL mit einem
Merit-Faktor von 0, 82. Dazwischen liegt EPOS mit 0, 984.

Da Protonen breitere Luftschauer induzieren als Photonen, sind die Verteilungen der
Funktion Sb, in Abbildung 5.2 logarithmisch für die drei Wechselwirkungsmodelle aufge-
tragen, für Protonen (rot) größer als für Photonen (blau). Für EPOS liegt der Median der
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Abbildung 5.1: Xmax-Verteilungen für die verschiedenen Wechselwirkungsmodelle (a)
EPOS, (b) QGSJet und (c) SIBYLL. Die Photon-Verteilung ist blau und
die der Protonen rot markiert. Die Mediane sind in 5.1 gegeben.
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Abbildung 5.2: log10(Sb)-Verteilungen für die verschiedenen Wechselwirkungsmodelle (a)
EPOS, (b) QGSJet und (c) SIBYLL. Die Photon-Verteilung ist blau und
die der Protonen rot markiert. Die Mediane sind in 5.1 gegeben.

Proton-Verteilung in Abbildung 5.2a bei ≈ 1, 86. Nur knapp darunter deutlich innerhalb
einer Standartabweichung liegen QGSJet mit ≈ 1, 85 und SIBYLL mit ≈ 1, 84.

Beide Verteilungen sind sehr breit und haben in allen drei Plots eine große Überschnei-
dung, da die Simulation über alle sechs Energiebins gemacht wurde. Dadurch ist der
Merit-Faktor deutlich kleiner als bei der Observable Xmax. Die beste Trennkraft hier ha-
ben EPOS und QGSJet mit Merit-Faktoren von 0, 605 und 0, 604. Wenig darunter liegt
SIBYLL mit einem Merit-Faktor von 0, 59.

Ebenso wie für Sb liegen die Proton-Verteilungen für Nstations höher als die der Photo-
nen (siehe Abbildung 5.3). Diese sind allerdings, im Gegensatz zu den anderen beiden
Observablen, Poisson-Verteilt. Die Photon-Verteilungen sind deutlich schärfer als die der
Protonen. Hier haben die verschiedenen Wechselwirkungsmodelle weniger Auswirkungen.
Alle drei liegen bei einem Wert von ≈ 12, 4 getriggerten Stationen.
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Abbildung 5.3: Nstations-Verteilungen für die verschiedenen Wechselwirkungsmodelle (a)
EPOS, (b) QGSJet und (c) SIBYLL. Die Photon-Verteilung ist blau und
die der Protonen rot markiert. Die Mediane sind in 5.1 gegeben.

Die Merit-Faktoren liegen hier auch alle bei ungefähr dem gleichen Wert. Für EPOS
bei 0, 551, für QGSJet bei , 0547 und für SIBYLL bei 0, 533.

Nach der MVA sind die Verteilungen der verschiedenen Wechselwirkungsmodelle für
den BDT-Output und für ρ50 in Abbildung 5.4 gegeben. Die beste Trennkraft hat das
Wechselwirkungsmodell EPOS mit einem Merit-Faktor von ≈ 2, 852 und einer ρ50 von
99, 854%. Eine nicht signifikant bessere ρ50 von 99, 862% hat QGSJet. Allerdings ist
der Merit-Faktor deutlich schlechter mit ≈ 2, 716. SIBYLL hat einen Merit-Faktor von
≈ 2, 559 und eine ρ50 von 99, 853% und hat somit die schlechteste Trennkraft von den
drei Wechselwirkungsmodellen.

Für EPOS wurden insgesamt 23 Photon Kandidaten aus den 15739 Gesamtevents gefun-
den. Bei QGSJet sind es 17 aus 12348 Events und für SIBYLL 19 aus 12216 Events.
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Abbildung 5.4: Vergleich der BDT-Outputs für die verschiedenen Wechselwirkungsmo-
delle (a) EPOS, (c) QGSJet und (e) SIBYLL. Die Photon-Verteilung
ist blau und die Proton-Verteilung rot markiert. Daneben sind die
Untergrund-Unterdrückungen bei einer Signal-Effizienz von 50% ebenfalls
für die Wechselwirkungsmodelle (b) EPOS, (d) QGSJet und (f) SIBYLL
dargestellt.
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EPOS QGSJet SIBYLL
Xmax/[g/cm2] 766, 97± 65, 54 756, 58± 68, 88 781, 57± 70, 00
log(Sb/[VEM]) 1, 86± 0, 88 1, 85± 0, 87 1, 84± 0, 87

Nstations 12, 5± 7, 1 12, 4± 7, 0 12, 3± 7, 0

Tabelle 5.1: Mediane der verschiedenen Wechselwirkungsmodelle für die trennenden Ob-
servablen aus Abbildungen 5.1, 5.2 und 5.3

EPOS QGSJet SIBYLL
Merit-Faktor 2, 852± 0, 019 2, 716± 0, 018 2, 559± 0, 018

ρ50 99, 854± 0, 031 99, 862± 0, 034 99, 853± 0, 037

Tabelle 5.2: Merit-Faktor und Untergrund-Unterdrückung bei einer Signal-Effizienz von
50% der verschiedenen Wechselwirkungsmodelle aus Abbildung 5.4



6 Zusammenfassung

In die Erdatmosphäre dringen dauerhaft verschiedenste Teilchen aus dem Universum ein.
Eine Hilfestellung, um die Frage, woher diese Teilchen kommen, zu beantworten, liefern
uns Photonen, da diese nicht durch Magnetfelder abgelenkt werden und auf die Quelle
zeigen, aus der sie kommen. Da der Fluss der primären Teilchen bei höchsten Energi-
en zu gering ist, werden ausgedehnte Teilchenschauer beobachtet, die entstehen, wenn
ein Primärteilchen in die Atmosphäre eindringt. Beim Pierre-Auger-Observatorium wer-
den mit Fluoreszenz-Teleskopen und Wasser-Cherenkov-Detektoren Daten dieser Schauer
aufgenommen. Um Rückschlüsse darauf zu ziehen welches Teilchen (Photon oder ande-
re Teilchen) in die Erdatmosphäre eindringt, werden Simulationen verwendet, die unter
anderem auf hadronische Wechselwirkungsmodelle beruhen.
In dieser Arbeit wurden systematische Studien zur Suche nach Photonen unterhalb von
1018 eV beschrieben, wobei verschiedene Spektralindizes und Wechselwirkungsmodelle
analysiert und verglichen wurden.
Beste Trennbarkeit zwischen primären Protonen und Photonen ergab sich wie erwartet
bei einem Spektralindex von γ = 1. Sowohl der Merit-Faktor als auch ρ50 sind deutlich
höher als die verglichenen Spektralindizes γ = 1, 5; 2; 2, 5; 3.
Als Wechselwirkungsmodell mit dem höchsten Merit-Faktor und ρ50 hat sich EPOS er-
wiesen. Die Trennkraft zwischen Protonen und Photonen dieses Modells ist allerdings
nicht signifikant besser als die der Modelle QGSJet und SIBYLL.
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7 Anhang

Cuts für die Ereignisselektion

Detektor-Ebene !isCLF
!isXLF

eyeCut (100000)
heatOrientationUp
HeCoHasUpTime

badFDPeriodRejection
skipSaturated

noBadPixelsInPulse
goo10MHzCorrection

Geometrie-Ebene hybridTankTrigger (2)
macCoreTankDist (1500)

minViewAnge(15)
maxZenithFD(60)

Profil-Ebene xMaxInFOV (0)
XmaxErrorLessThenXmax

maxDepthHole (30)
profileChi2Sigma (5, -1,42)
minLgPhotonEnergyFD (0)
photonEnergyError (0,2)

Atmosphären-Ebene hasMieDatabase
maxVAOD (0,1)

SD-Detektor badPeriodsRejecionFromFile
Sb-Cuts minTankOnCrownInfill (4)

hasSbInfill
Tabelle 7.1: Cuts für die Ereignisselektion
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