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Inhaltsangabe

Das nichtabbildende Weitwinkel-Cerenkov-Teleskop HiSCORE, das sich derzeit im Aufbau
befindet, zielt darauf ab, die Entdeckung ultrahochenergetischer (E > 100 TeV) kosmischer
Gammastrahlungsquellen zu ermoéglichen und damit den Energiebereich anderer existierender
und geplanter Experimente der Gammaastronomie zu erweitern. Mit einem Detektorfeld
aus einzelnen Stationen, die jeweils mit Lichtkonzentratoren und Photomultipliern (PMTs)
ausgestattet sind, soll das Cerenkov-Licht ausgedehnter Luftschauer abgetastet werden (shower
front sampling). Um das Detektorfeld zu simulieren und seine zu erwartende Leistungsfihigkeit
zu beurteilen, existiert ein Satz von Monte-Carlo-Rechnerprogrammen.

Die vorliegenden Programme wurden im Rahmen dieser Arbeit ausfithrlich getestet, weiter-
entwickelt und um zahlreiche Funktionen ergénzt. Mithilfe der vorgenommenen Erweiterungen
wurden verschiedene Detektorkonfigurationen simuliert, um die Leistungsfdhigkeit des Detek-
tors zu optimieren. Im Einzelnen wurden drei verschiedene geometrische Anordnungen, darunter
zwei nichtdquidistante Anordnungen, verglichen. Auflerdem wurde die aus der Verwendung
von PMTs mit groBerem Offnungsdurchmesser resultierende Steigerung der Leistungsfihigkeit
simulativ abgeschatzt.

Abstract

The wide-angle, non-imaging Cerenkov telescope HiISCORE, currently under construction, aims
at opening up the possibility to discover ultra-high energy (E > 100 TeV) gamma-ray sources.
Using the shower front sampling technique, it will consist of an array of detector stations
equipped with light concentrators and photomultiplier tubes (PMTs). A set of Monte Carlo
computer programs exists for simulating the detector and evaluating its expected performance.

In the context of this work, the existing programs were extensively tested and extended.
Implementing various additional features, the software was used to simulate several alternative
detector configurations in order to optimize the detector performance. Specifically, a comparison
of three different layouts, including graded arrays, has been carried out. In addition, the
performance gain when using PMTs with a larger aperture has been estimated by simulation.



Anmerkungen

Alle entwickelten oder modifizierten Programme finden sich im Subversion-Projektarchiv
https://svnsrv.desy.de/desy/hiscore/software. Die modifizierten CORSIKA-Wrapper
sind im Unterverzeichnis batch_score, die Detektorsimulation unter sim_score/tags/3.0
zu finden. Skripte mit Bezug zur Rekonstruktion und Analyse sind in reco_score zu finden.

Bei der Nennung von Tétigkeitsbezeichnungen wie ,,die Benutzerin® ist stets die weibliche
Form angegeben. Dies schlie3t jedoch weibliche und ménnliche Personen mit ein.

Die Transkription slawischer Namen erfolgt geméfl der Norm ISO 9:1995, die eine bijektive
Transliteration zwischen dem lateinischen und dem kyrillischen Schriftsystem erlaubt.

Graphische Darstellungen von Daten wurden mit gnuplot und matplotlib erstellt.

Als Trennzeichen bei Dezimalzahlen wird entgegen der deutschen Konvention der Punkt (.)
verwendet.
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1. Einleitung

Im Jahr 2012 jéhrte sich die Entdeckung der kosmischen Strahlung zum hundertsten Mal. In
mehreren spektakuldren Ballonfliigen hatte Viktor Hess 1912 festgestellt, dass die Ionisation
der Atmosphére mit der Hohe zunimmt. Diese {iberraschende Entdeckung fiihrte er auf eine
ionisierende Strahlung extraterrestrischen Ursprungs zuriick, die er als ,,Hohenstrahlung*
bezeichnete (Hess, 1912).

Seither haben sich die experimentellen Techniken zur Erforschung dieser heute so bezeichne-
ten kosmischen Strahlung immens weiterentwickelt. Von den von Hess benutzten Elektroskopen
und den Nebelkammerversuchen der dreiffiger Jahre iiber die ersten Teilchendetektoren auf
Satelliten in den 1960ern bis zu modernen Luftschauer-Arrays erlaubte eine Vielzahl boden-,
satelliten- und ballongestiitzter Experimente, Spektrum und weitere Eigenschaften der kosmi-
schen Strahlung iiber einen weiten Energiebereich genau zu vermessen. Dennoch bleiben viele
grundsétzliche Fragen zu Herkunft und Entstehung der kosmischen Strahlung nach wie vor
ungeklart.

Eng verbunden mit der Erforschung der kosmischen Strahlung ist das besonders in den letzten
Jahren aufstrebende Gebiet der Gammaastronomie bei sehr hohen Energien. Hier wurden
vor allem durch den Aufbau der Cerenkov-Teleskope MAGIC (Albert et al., 2008), H.E.S.S.
(Aharonian et al., 2006) und VERITAS (Weekes et al., 2002) entscheidende Fortschritte erzielt.

Die vorliegende Arbeit wurde im Rahmen des im Aufbau befindlichen Experimentes
HiSCORE zur Beobachtung ultrahochenergetischer Gammastrahlung erstellt. Sie befasst
sich mit der Optimierung des geplanten Detektorsystems, wobei sowohl geometrische als auch
hardware-seitige Aspekte betrachtet wurden. Dazu wurden mehrere alternative Detektorkonfi-
gurationen simuliert und ausgewertet.

In einer kurzen theoretischen Einfithrung wird in Kapitel 2 der gegenwértigen Kenntnisstand
auf dem komplexen Gebiet der kosmischen Strahlung und der Gammastrahlung bei sehr hohen
Energien zusammengefasst. Einer allgemeinen Darstellung experimenteller Techniken folgen
die wissenschaftlichen Ziele und der Aufbau des HISCORE-Experimentes.

In Kapitel 3 werden HiSCORE-Simulationssoftware und die im Rahmen dieser Arbeit vorge-
nommenen Anderungen vorgestellt. Kapitel 4 stellt die Ergebnisse der Simulation alternativer
Konfigurationen dar, die in Kapitel 5 diskutiert werden. Nach einer Zusammenfassung werden
schlieBllich noch mehrere Vorschldge zur Weiterentwicklung der Simulationssoftware skizziert
(Kapitel 6 und 7).
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Abbildung 1: Differenzielles Energiespektrum der kosmischen Strahlung. Der differenzielle
Fluss g—% wurde mit der Energie gewichtet, um die Merkmale des Spektrums
besser sichtbar zu machen: das ,,Knie“, das ,,zweite Knie*“ und den ,, Knochel®

Abbildung aus Bliimer et al. (2009).

2. Astroteilchenphysik und Gammaastronomie

2.1. Kosmische Strahlung

Die auf der Erde ankommende kosmische Strahlung (engl.: cosmic rays) setzt sich aus Elektro-
nen (etwa 2%), hauptséchlich aber aus Protonen und Atomkernen (gemeinsam 98%) zusammen.
An dieser hadronischen Komponente haben die Protonen einen Anteil von etwa 87%, wihrend
Heliumkerne 12% und schwerere Kerne das verbleibende 1% ausmachen (Longair, 2011).

Das Spektrum der auf der Erde ankommendenen kosmischen Strahlung ist durch zahlreiche
satelliten- und bodengestiitzte Experimente vermessen worden. Abb. 1 zeigt das differenzielle
Energiespektrum. Das Spektrum lésst sich durch ein Potenzgesetz

dN T
B x FE
beschreiben. Der Spektralindex I' &ndert sich dabei mehrfach im Verlauf des Spektrums: Bis
zu Energien von mehreren PeV (10 eV) fillt der differentielle Fluss mit I' = 2.7 ab. Am
»,2Knie“ bei 4.5 PeV erhoht sich I' auf 3.1, am ,zweiten Knie bei 400 PeV nochmals auf 3.3. Am
,Knochel“ bei etwa 5 EeV (5e18eV) flacht das Spektrum wieder auf I' = 2.7 ab.

Die Zusammensetzung der hadronischen Komponente dhnelt der Haufigkeitsverteilung der
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Abbildung 2: Zusammensetzung der kosmischen Strahlung und Haufigkeiten der Elemente in
der Galaxie. Abbildung aus Lund (1984).

Elemente im Sonnensystem (vgl. Abb. 2). Der Uberschuss bei einigen leichten Elementen ist
vermutlich auf Spallationsprozesse im interstellaren Medium zuriickzufithren (Longair, 2011).

Ein Abbruch des Spektrums bei 1019 &V wurde von Greisen (1966) und Kuzmin und Zatsepin
(1966) vorhergesagt. Bei dieser Energie beginnen die Protonen der kosmischen Strahlung mit
dem kosmischen Mikrowellenhintergrund zu wechselwirken und eine A*-Resonanz zu bilden,
welche anschlieflend wieder zerfillt:

p+yoms — AT — p+ 70

bzw.
p+yoms = AT = n T

Dabei verlieren die Protonen Energie. Hinweise auf diesen sogenannten GZK-Cutoff sind von
HiRes (Sokolsky et. al., 2011) und dem Pierre-Auger-Observatorium (Abraham et al., 2010)
gefunden worden.

Fiir die Entstehung kosmischer Strahlung und damit auch fir die Form des Spektrums gibt es
verschiedene, derzeit noch diskutierte Erklarungsansétze. Eine Zusammenfassung findet sich in
Blimer et al. (2009). Darin ergibt sich ungeféhr das folgende Bild: Die Hadronen der kosmischen
Strahlung werden in den Schockfronten von Supernova-Uberresten (supernova remnants, SNR)
beschleunigt. Die bei dieser sogenannten Fermi-Beschleunigung erreichbare Energie ist durch
die Lebensdauer des Supernova-Uberrestes beschrinkt. Die maximale Beschleunigungsenergie
ist proportional zur Kernladungszahl des beschleunigten Teilchens. Dass bereits 10% der in
Supernova-Explosionen freigesetzten Energie ausreichen wiirden, um die beobachtete kosmische
Strahlung zu erkléaren, stiitzt diese Modell (Rieger et al., 2013). Nach der Beschleunigung
breiten sich die Teilchen diffusiv in der Galaxie aus, wobei ein Teil aus der Galaxie entkommt.
Auch dieser Effekt ist kernladungszahlabhéngig.

Als Erklarung fiir das ,, Knie“ ist eine Kombination von beschleunigungs- und diffusions-
bedingten Effekten mit experimentellen Befunden vertriaglich. Wahrend das Knie das Ende



des Proton-Spektrums darstellt, welches den grofiten Anteil der kosmischen Strahlung aus-
macht, kann das zweite Knie als Wegbrechen der schwersten Komponenten der galaktischen
kosmischen Strahlung interpretiert werden. Dies resultiert aus einer Parametrisierung der
individuellen Spektren verschiedener Atomkerne im sogenannten Poly-Gonato-Modell nach
Horandel (2003).

Fiir Energien oberhalb des Knies nehmen Wibig und Wolfendale (2004) einen ausschlieflich
extragalaktischen Ursprung an und erkldren damit auch das Auftreten des ,,Knochels“: Nach
dem Ende des galaktischen Spektrums wird am Knéchel die — bei niedrigeren Energien von
der weitaus starkeren galaktischen Komponente {iberdeckte — extragalaktische Komponente
sichtbar (Wibig und Wolfendale, 2007).

2.2. Gammaastronomie

Ein wichtiger Beitrag zur Klarung der Herkunft der kosmischen Strahlung besteht in der
Untersuchung sehr hochenergetischer und ultrahochenergetischer Gammastrahlung. Als ,,sehr
hochenergetisch® (very high energy, VHE) wird Gammastrahlung mit mehr als 100 GeV, als
yultrahochengetisch* (ultra-high energy, UHE) solche mit mehr als 100 TeV bezeichnet, wobei
auch abweichende Definitionen exitieren, etwa in Aharonian (2004). Im Gegensatz zu geladenen
Teilchen, die in galaktischen Magnetfeldern abgelenkt werden und so einen diffusen Fluss
erzeugen, lassen sich Gamma-Photonen zu ihrem Ursprung zuriickverfolgen und einzelnen
Quellen zuordnen. Durch Kombinationen mit Beobachtungen bei anderen elektromagnetischen
Wellenlédngen wie dem Radio- oder Rontgenbereich liefle sich dann auch die Art der Quelle
ergriinden.

Gammastrahlung bei derart hohen Energien lésst sich nur durch nichtthermische Prozes-
se wie Synchrotronstrahlung, Bremsstrahlung, inverse Compton-Streuung oder den Zerfall
neutraler Pionen erkldren. Damit ist hoch- oder ultrahochenergetische Gammastrahlung ein
Anzeiger fur Quellen kosmischer Strahlung. Wenn dort beschleunigte Hadronen mit dem
interstellaren Medium wechswelwirken, entstehen aus dem Zerfall der dabei produzierten
n%-Mesonen Gamma-Photonen. Deren Energie ist ungefihr um den Faktor 10 kleiner als die
der urspriinglichen beschleunigten Teilchen. Gammastrahlung im VHE-Bereich kann aber
auch durch den inversen Compton-Effekt, bei dem Energie von einem Elektron auf ein Photon
iibertragen wird, oder durch nichtthermische Bremsstrahlung erzeugt werden (Aharonian,
2004).

Bei noch héheren Energien verschwindet diese Ambivalenz. Kosmische Beschleuniger, die
hadronische Teilchen auf mehrere PeV zu beschleunigen vermégen, — sogenannte Pevatrone
— durch ihre punktférmigen Gammaemissionen im UHE-Bereich eindeutig identifizierbar.
Die von ihnen emittierte, aus dem Zerfall neutraler Pionen entstehende Gammastrahlung
wiirde ein Spektrum aufweisen, das sich bis zu mehren 100 TeV fortsetzt. Im Gegensatz
dazu ist die inverse Compton-Streuung in diesem Energiebereich durch den Klein-Nishina-
Effekt unterdriickt. Gammastrahlung mit derart hohen Energien kann also nur in der Néhe
hadronischer Beschleuniger entstehen (Gabici und Aharonian, 2007). Bislang konnten allerdings
noch keine Gammaquellen mit signifikanten Emissionen bei ultrahohen Energien gefunden
werden (Rieger et al., 2013).



2.3. Experimentelle Methoden der Astroteilchenphysik und Gammaastronomie

Die Nachweisverfahren fiir geladene kosmische Strahlung und Gammastrahlung dhneln sich:
Mit den meisten Experimenten der Astroteilchenphysik kénnen sowohl cosmic rays als auch
Gamma-Photonen detektiert werden.

Bis zu Energien von mehreren 300 GeV kommen weltraumgestiitzte Teilchendetektoren
zum FKEinsatz. Das ist notwendig, weil die Atmosphére fiir Gammastrahlung undurchléssig
ist. Aktuelle Beispiele sind die Satelliten-Gammateleskope Fermi (Atwood et al., 2009) und
AGILE (Tavani et al., 2009) und der 2011 auf der internationalen Raumstation installierte
Detektor AMS-02 (Liibelsmeyer et al., 2011) fiir geladene kosmische Strahlung.

Bei hoheren Energien wird der Teilchenfluss bereits so gering (ein geladenes Teilchen pro s und
m? bei 100 GeV), dass die zur Kompensation notwendigen Detektorgréssen die Méglichkeiten
eines Weltraumeinsatzes iibersteigen wiirden. Ab ungefidhr 10 GeV werden aber auch die durch
Wechselwirkung des Primérteilchens mit der Atmosphére ausgelosten Luftschauer nachweisbar,
sodass indirekte, bodengestiitzte Methoden angewandt werden konnen.

Sie beruhen auf den Teilchenschauern, die auch in den Kalorimetern terrestrischer Hoch-
energiephysikexperimente ausgenutzt werden. Wahrend jedoch im Kalorimeter ein Wechselwir-
kungsmaterial — in der Regel Blei — bereitgestellt werden muss, besteht dieses bei der Bildung
von Luftschauern aus den Gasteilchen der Atmosphére. Dabei wird nach dem auslésenden
Primérteilchen und damit der Art der ersten Wechselwirkung zwischen elektromagnetischen
und hadronischen Schauern unterschieden Eine ausfiihrliche Darstellung der Phénomenologie
ausgedehnter Luftschauer findet sich zum Beispiel in Anchordoqui et al. (2004).

Elektromagnetische Schauer, zuerst mit einem vereinfachenden Modell beschrieben von
Heitler (1954), werden durch Elektronen bzw. Positronen oder Gamma-Photonen ausgelost.
Bei der ersten Wechselwirkung eines Photons mit der Atmosphire wird ein e™ /e~ -Paar gebildet.
Elektronen bzw. Positronen erzeugen Bremsstrahlung, also hochenergetische Photonen. Die
beiden Prozesse wechseln einander ab, was zu einer Kaskade an produzierten Teilchen fiihrt
(siche Abb. 3).

Dabei wichst die Zahl der Teilchen im Schauer mit jedem Zyklus an. Der Schauer beginnt
abzusterben, wenn die mittlere Energie der produzierten Teilchen eine kritische Energie
E¢c ~ 86 MeV unterschreitet. Dann iiberwiegen die Energieverluste durch Ionisation, sodass es
zu keinen weiteren Paarbildungs- und Bremsstrahlungszyklen kommt.

Die Schauerentwicklung als Funktion der atmosphérischen Tiefe kann durch die in Gaisser
und Hillas (1977) gegebene Parametrisierung

Xmaz—X

X - XO oA Xmaa: - X
N(X) B Nmaz (Xmax - XO) P ( A ) (1)

beschrieben werden. Die atmosphdrische Tiefe X, iiblicherweise angegeben in der Einheit
g cm™2, beschreibt die vom Schauer bzw. dem Primérteilchen durchquerte Luftsiule. Neben
der Hohe spielen daher auch die héhenabhéngige Luftdichte sowie der Einfallswinkel eine
Rolle. Nyuqz ist die maximale Zahl der im Schauer auftretenden Teilchen, die aus dem Ver-
héltnis Ey/FEc von Primérteilchenenergie zu kritischer Energie sich ergibt. X4, gibt die
atmosphérische Tiefe der grofiten Schauerausdehnung, X die atmosphérische Tiefe der ersten
Wechselwirkung an. A ist ein freier Parameter.

Bei bei von Protonen, Alphateilchen oder schwereren Atomkernen ausgelésten hadronischen
Schauern wird durch starke Wechselwirkungen eine Reihe hadronischer Teilchen erzeugt.
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Abbildung 3: Schema der Entwicklung eines elektromagnetischen Luftschauers. Der dargestellte
Prozess setzt sich zyklisch fort. Abbildung aus Longair (2011).

Insbesondere entstehen geladene und neutrale Pionen, aus deren Zerfall sich Myonen bzw.
Photonen ergeben. Geladene Pionen zerfallen in Myonen:

ot — ,u+yu

bzw.
T =Yy
Hingegen l6sen die beim Zerfall neutraler Pionen produzierten Photonen ihrerseits elektroma-

gnetische Subschauer aus:
=y

Wegen der verschiedenen zugrundeliegenden Prozesse weisen elektromagnetische und hadro-
nische Schauer unterschiedliche Eigenschaften auf. So fithrt der grofle Transversalimpuls der
in hadronischen Schauern entstandenen Pionen zu einer gréfleren seitlichen Ausdehnung und
einer unschérferen Begrenzung als bei elektromagnetischen Schauern (vgl. Abb. 4). Aufgrund
der unterschiedlichen Schauereigenschaften lassen sich somit Riickschliisse auf das auslésende
Primérteilchen ziehen (Hillas, 1996).

Nachgewiesen werden kénnen Luftschauer durch

o im Geldnde verteilte Felder von Teilchendetektoren (sogenannte ,Arrays®), die die
produzierten Sekundérteilchen direkt messen, z. B. bei AGASA (Chiba et al., 1992)
oder dem Oberflichendetektorenfeld des Pierre-Auger-Observatoriums (PAO) (Abraham
et al., 2010),

o das erzeugte Fluoreszenzlicht, z. B. bei HiRes (Sokolsky et. al., 2011) oder den Fluores-
zenzdetektoren des Pierre-Auger-Observatoriums,
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Abbildung 4: Schauerentwicklung bei von einem Gamma-Teilchen mit 320 GeV (links) bzw.
einem Proton mit 1 TeV (rechts) induzierten Luftschauern. Die Abbildung ist
nicht mafistabsgetreu, damit der Unterschied der seitlichen Ausdehnung besser
sichtbar wird. Abbildung aus Hillas (1996).

e die durch die Ablenkung geladener Teilchen im Erdmagnetfeld entstandene Geosynchro-
tronstahlung im Radiobereich, z. B. bei LOPES (Falcke et al., 2005),

« die von den relativistischen geladenen Teilchen im Schauer emittierte Cerenkov-Strahlung.
z.B. bei H.E.S.S. (Aharonian et al., 2006), MAGIC (Aleksi¢ et al., 2012) oder AIROBICC
(Karle et al., 1995).

Wahrend bisherige Experimente sich in der Regel auf nur eine dieser Techniken beschrankt
haben, wird bei einigen gegenwértigen und den meisten geplanten Experimenten eine Kom-
bination mehrerer Verfahren verwendet. Das erlaubt die Messung unterschiedlicher, sich
ergdnzender Komponenten des Luftschauers.

Zur Ausnutzung der atmosphirischen Cerenkov-Strahlung kénnen abbildende oder nichtab-
bildende Verfahren eingesetzt werden. Bei der abbildenden atmosphérischen Cerenkov-Technik
(imaging atmospheric Cherenkov technique, IACT) wird mit einem optischen System eine
Abbildung der Cerenkov-Emission im Schauer geschaffen. Die stereoskopischen Spiegelteleskop-
Systeme H.E.S.S. (Aharonian et al., 2006) und MAGIC (Aleksi¢ et al., 2012) wenden diese
Technik an.

Hingegen wird bei nichtabbildenden Verfahren das Cerenkov-Licht mit einem Array von
Photodetektoren abgetastet, zum Beispiel bei AIROBICC, (Karle et al., 1995), Tunka-133
(Antokhonov et al., 2011) oder CASA-BLANCA (Fowler et al., 2001), oder mit aufgelassenen
Solarthermiekraftwerken auf einen Detektor gebiindelt (STACEE, Hanna et al., 2002).



2.4. Das geplante HiISCORE-Experiment — Ziele, Aufbau und Status
2.4.1. Ziele

Bisherige Experimente der Gammaastronomie wie das H.E.S.S.-Teleskop decken einen Ener-
giebereich bis etwa 10 TeV ab. Beobachtungen bei noch wesentlich héheren Energien bis hin
zu mehreren 100 TeV wéren hilfreich, um Beschleuniger fiir kosmische Strahlung eindeutig
identifizieren zu kénnen (vgl. Abschnitt 2.2). Wegen des erwarteten sehr geringen Flusses
bei diesen Energien wiren hierfiir aber sehr grofie Sammelflichen in der Grésenordnung
von etwa 10 km? notwendig. Diese sind wegen der immensen Kosten nicht mit abbildenden
Cerenkov-Teleskopen zu erzielen. Stattdessen bietet sich die Verwendung der kostengiinstiger
realisierbaren nichtabbildenden Cerenkov-Technik an (siehe Abschnitt 2.4.2).

Dieser Ansatz wird im Experiment HISCORE (Hundred-i Square kilometer COsmic ORigin
Explorer) verfolgt, das sich derzeit im Aufbau befindet (Tluczykont et al., 2011). Sein Hauptziel
ist die Suche nach den Gamma-Signaturen galaktischer Pevatrone. Damit soll die genaue
Herkunft der kosmischen Strahlung galaktischen Ursprungs geklart werden. Das Spektrum und
die Zusammensetzung der geladenen kosmischen Strahlung kann mit HISCORE bei Energien
zwischen 100 TeV und 1EeV aufgenommen werden.

Ferner lassen sich auch der Ursprung der eztragalaktischen kosmischen Strahlung sowie
die Ausbreitung von Gamma-Photonen untersuchen. Falls die kosmische Strahlung oberhalb
von 10'7 eV einen extragalaktischen Ursprung hat, miisste bei diesen Energien ein Uberschuss
aus der Richtung des lokalen Galaxien-Superhaufens bestehen, der auch als Anisotropie der
Gammaemissionen zu beobachten wére (Kneiske und Horns, 2010).

Bei der Ausbreitung ultrahochenergetischer Gamma-Photonen kommt es zu Wechsel-
wirkungen mit kosmischen Strahlungsfeldern, insbesondere der kosmischen Mikrowellen-
Hintergrundstrahlung (cosmic microwave background, CMB) und dem interstellaren Strahlungs-
feld (ISF) (Moskalenko et al., 2006). Durch die Messung der Absorption der Gamma-Photonen
in diesen Feldern kénnen Riickschliisse Giber die Dichte des IRF gezogen werden, falls die
Entfernung der Quellen bekannt ist. Umgekehrt kénnte — bei bekannter Stéirke des IRF —
mithilfe der Messung der Absorption eine neue Methode der Entfernungsbestimmung entwickelt
werden.

Auch Physik jenseits des Standardmodells konnte hiermit untersucht werden, weil es bei
der Propagation der Gamma-Photonen zu Umwandlungen in ,versteckte Photonen* (Zechlin
et al., 2008) oder Axionen (Steffen, 2009) kommen kann, die sich auf die Stérke der Absorption
auswirken wiirden.

2.4.2. Aufbau

HiSCORE basiert auf der nichtabbildenden Cerenkov-Technik. Mit einem Feld von einigen
tausend Detektorstationen, die sich auf eine Fldche von mehreren hundert Quadratkilometern
verteilen, soll das Cerenkov-Licht ausgedehnter Luftschauer abgetastet werden. Diese Technik
wird auch als shower front sampling bezeichnet. Damit werden sowohl Gamma- als auch
cosmic-ray-Beobachtungen ermdoglicht.

Das relativ einfache — und damit kostengiinstige — Design der Stationen erlaubt die Instru-
mentierung einer wesentlich groBeren Fliche als bei den aufwendigen abbildenden Cerenkov-
Teleskopen. HiSCORE soll den Energiebereich von Gammastrahlung iiber 10 TeV und kosmi-
scher Strahlung iiber 100 TeV abdecken. Dabei erlaubt die grofle Flache auch die Erfassung
sehr seltener Ereignisse mit Energien iiber 1 PeV.
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Die Stationen bestehen aus mehreren — derzeit geplant sind vier — Photoelektronenverfielfa-
chern (photomultiplier tubes, PMTs). Jeder PMT ist mit einem Konzentrator in Form eines
Winston-Kegels ausgestattet (Winston, 1970). Dieser erhéht zum einen die Lichtsammelfla-
che und damit die Empfindlichkeit jedes PMTs. Zum anderen schriankt er den vom PMT
betrachteten Raumwinkel ein, wodurch weniger stérendes Nachthimmelslicht in den PMT fallt.

Die natiirliche Resthelligkeit des Nachthimmels in klaren, mondlosen Nachten (night sky
background, NSB) ist verantwortlich fiir den groften Teil des im PMT entstehenden Rauschens.
Eine ausfiihrliche Darstellung der Quellen fiir den NSB sowie Messungen desselben finden sich
in Leinert et al. (1998).

Neben der Verschlechterung des Signals konnen hohe statistische Fluktuationen im NSB auch
zum félschlichen Auslésen der Datenauslese (,triggern®) fithren. Tatséchlich wird erwartet, dass
die Triggerrate einer einzelnen Station aufgrund des NSB (ungefihr 100 Hz) etwa hundertmal
héher sein wird als die Triggerrate aufgrund der von Gamma-Photonen ausgelésten Luftschauer.
Eine Reduktion dieses NSB-Untergrundes erfolgt in jeder Station durch ein Triggersystem, das
die Koinzidenz aller vier Kanéle beriicksichtigt. Dieses wird entweder als logischer Koinzidenz-
oder als clipped-sum-Trigger ausgefiihrt werden.

Ein nachgeschalteter Software-Trigger, der nicht in Echtzeit arbeiten muss und das gesamte
Array verarbeitet, kann auch die Koinzidenz mehrerer Stationen beriicksichtigen. Damit
konnen weiterhin sehr viele vom NSB verursachte falsche Ereignisse ausgeschlossen werden, da
gleichzeitige, Trigger-auslosende Fluktuationen des NSB iiber das ganze Array hinweg selten
sind.

2.4.3. Potenzieller Standort und Status

Entscheidend dafiir, welche potenziellen UHE-y-Quellen mit HISCORE beobachtet werden
konnen, ist die Wahl des Standortes (Hampf, 2012). Dabei bietet es sich an, die Infrastruktur
eines vorhandenen Experimentes zu nutzen. Gegenwartig sind zu Testzwecken drei Stationen
auf dem Geldnde des Experimentes Tunka-133 im Tunka-Tal in Sibirien aufgebaut. Weitere
Stationen sollen 2013 als engineering array aufgebaut werden. Auch auf dem Geldnde des
Pierre- Auger-Observatoriums in Malargiie in Argentinien sollen 2014 einige Stationen aufgebaut
werden.
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3. Simulation und Optimierung des HiSCORE-Detektors

3.1. Definition der diskutierten Parameter
3.1.1. Effektive Flachen

Ein wichtiger Parameter zur Beurteilung und zum Vergleich verschiedener Detektorkonfigura-
tionen ist die effektive Fldche. Diese ist ein Mafl sowohl fiir die real vom Detektor abgedeckte
Fléache als auch durch fiir dessen Effizienz und wird durch

Aeff:/n(ﬁ E779)dA (2)
A

definiert. Dabei ist A eine beliebige, tiber den Detektorrand hinausreichende Integrationsfliche
und 7 die in der Regel stark energieabhingige, schwécher zenitwinkelabhéngige Nachweis-
wahrscheinlichkeit fiir ein Ereignis mit Schauerkern am Punkt 7. Die effektiven Flédchen
wurden mit dem bereitgestellten und um die Datenbankfunktionalitidt erweiterten Skript
dh-ds-effective_areas.py erstellt.

3.1.2. Winkelauflosung

Um detektierte Gamma-FEreignisse einer Ankunftsrichtung und damit einer diskreten Quelle
zuordnen zu kénnen, ist eine hohe Genauigkeit bei der Rekonstruktion der Ankunftsrichtung
notwendig. Bei der Richtungsrekonstruktion kénnen jedoch sowohl systematische Fehler als
auch statistische Streuungen auftreten. Wahrend der systematische Fehler korrigiert werden
kann, flihrt der statistische Fehler zu einer Unschérfe, die durch eine Punktspreizfunktion
(point spread function, PSF) beschrieben wird. Sie gibt an, wie eine Punktquelle durch den
Detektor wiedergegeben wird.

Die Breite der Punktspreizfunktion ist ein Maf fiir die Winkelauflosung des Detektors. Um
die PSF zu erstellen, werden zunéchst fiir alle simulierten Ereignisse die Winkelabstdnde ©
zwischen wahrer und rekonstruierter Richtung berechnet:

sin(Yreco) €OS(Preco) sin(Yvic) cos(dmc)
© = arccos | | sin(Yreco) Sin(dreco) | - | sin(Inmc) sin(pnme) (3)
c08(Preco) cos(mc)

Als Winkelauflésung oy wird nun das 68. Perzentil der Verteilung der Winkelabsténde angege-
ben, also derjenige Wert von ©, unterhalb dessen sich 68% aller Werte von © befinden. Durch
die Verwendung des 68. Perzentils wird beriicksichtigt, dass die Verteilung im Allgemeinen
nicht gaussférmig ist.

Weil die Ankunftsrichtung anhand der Ankunftszeiten an den Stationen rekonstruiert wird,
hat die zeitliche Ungenauigkeit des Systems — der sogenannte jitter — groflen Einfluss auf die
Winkelauflésung. Sie wird zum einen durch die Ungenauigkeit der Synchronisation unter den
Stationen verursacht, zum anderen durch die Laufzeiten und Verzdgerungen in der verwendeten
Elektronik.

Waiéhrend die Synchronisation einen systematischen Effekt darstellt, ist der elektronische
Jitter thermisch bedingt und damit rein stochastisch. In der HISCORE-Analysesoftware kann
die zeitliche Ungenauigkeit simuliert werden, indem die Zeitpunkte der Signale mit einer
Gauflverteilung mit 1ns oder 2ns Standardabweichung verschmiert werden. In dieser Arbeit
sind stets die Winkelauflésungen ohne Jitter und fiir einen angenommenen Jitter von 1ns
angegeben.
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3.1.3. Energiewiedergabe

Um Energiespektren aufnehmen zu kénnen, muss die Energie des Primérteilchens moglichst
gut rekonstruiert werden. Die Angabe der Energieauflésung beruht auf der Verteilung der
relativen Energieabweichungen

AFE _ Ence — Ereco (4)

E Ene

zwischen wahrer Enegie Fyic und rekonstruierter Energie Fieco. Um sowohl statistische als
auch systematische Fehler beschreiben zu koénnen, werden folgende Werte berechnet und
dargestellt:

e der Median, der dem systematischen Fehler abschétzt, in Abbildungen 12, 19 und 32 als
Datenpunkt dargestellt,

o die Differenz zwischen 84. Perzentil und Median, der der statistischen Streuung nach
oben entspricht, als Lange des oberen Fehlerbalkens dargestellt,

o die Differenz zwischen Median und 16. Perzentil, der der statistischen Streuung nach
unten, als Lange des unteren Fehlerbalkens dargestellt.

Zur Berechnung der Winkelauflosung, der Punktspreizfunktion und der Energiewiedergabe
wurde das in Anhang D beschriebene Skript dsAl1Res.py verwendet.

3.1.4. Sensitivitat

Als zusammenfassende Grofle zur Einschéatzung der Detektorleistungsfahigkeit dient die Sen-
sitivitat. Diese gibt den Fluss an Gamma-Photonen an, den eine Quelle mindestens haben
muss, um noch vom Detektor nachgewiesen werden zu kénnen. Die hier gegebene Definition
der Sensitivitét folgt der Darstellung in Hampf (2012). Der mindestens notwendige Fluss einer
Quelle, um mit einem Detektor der effektiven Flache Aeg liber eine Beobachtungszeit T' eine
Anzahl von N, Photonen mit Energien gréfier als Ey zu messen, ist

No(E > Eo) [ E7UdE
> Lo E>E

E>FEy

Hier ist A);(E) die effektive Fliche fiir Gamma-Photonen. Sie unterscheidet sich in der Regel
von der effektiven Fliche fiir Hadronen. E~T beschreibt das Spektrum der Gamma-Quelle. Die
minimale Gamma-Rate N, (E > Ey) ergibt sich dabei aus der Forderung, dass die Signifikanz

der Messung
S = Non — Nogt _ N7 >5
\/Non_Noff \/N'yﬁLQNCR -

(6)

sei.
Die Sensitivitét ist proportional zu

1/142%:{'0'19

Ay @

Dabei ist ist Agﬂlﬁ die effektive Fldche des Detektors fiir geladene kosmische Strahlung und oy
die Winkelauflosung fiir Gamma-Photonen.

Zur Berechnung der Sensitivitdten wurde das bereitgestellte Skript make_sensitivity.py
benutzt.
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3.2. Anforderungen an den Detektor und resultierende Optimierungsansatze

Grundlegende Fragestellung dieser Diplomarbeit war, ob und wieweit sich die Leistungsfahigkeit
des HiSCORE-Detektors durch eine geschicktere Anordnung der Detektorstationen oder durch
den Einbau hoherwertiger PMTs steigern lésst.

Bei der Optimierung des Detektors wurden vor allem zwei Ziele verfolgt:

1. eine Senkung der Energieschwelle,
2. eine Verbesserung der Gesamtsensitivitat.

Obwohl HISCORE Gamma-Energien bis 1 EeV abdecken soll, wird eine niedrige Energieschwelle
bei etwa 10 TeV angestrebt. Damit kann ein liickenloser Anschluss an den Energiebereich
gegenwiartiger und geplanter Experimente wie H.E.S.S. (Aharonian et al., 2006), CTA (The
CTA Consortium, 2011) oder HAWC (DeYoung und HAWC Collaboration, 2012) gewahrleistet
werden. Uberdies wird bei einigen Quellen ein cut-off im Gamma-Spektrum zwischen 10 und
100 TeV vermutet, der nur bei entsprechend niedriger Energieschwelle aufgelost werden koénnte
(Rieger et al., 2013). Gleichzeitig gilt es, die Sensitivitét fiir Ereignisse oberhalb der Schwelle
zu verbessern. Insbesondere bei sehr hohen Energien ist der Fluss so gering, dass nur mit einer
groflen instrumentierten Fléache in der Gréflenordnung mehrerer zehn Quadratkilometer eine
signifikante Ereignisrate erzielt werden kann.

Die Energieschwelle des Detektors wird dadurch bestimmt, bis zu welcher Primé&rteilchen-
energie hinab der Cerenkov-Lichtfleck des vom Primérteilchen induzierten Schauers noch
aufgenommen werden kann. Von grofler Bedeutung ist daher die Form der lateralen Vertei-
lungsfunktion der Cerenkov-Photonen (lateral distribution function, LDF), d.h. die Photo-
nendichte in Abhéngigkeit des Abstands vom Schauerzentrum. Typische Verteilungen fiir
Gamma-induzierte Schauer sind in Abb. 5 fiir verschiedene Beobachtungshéhen und Energien
gezeigt.

Wihrend die Ausdehnung der LDF kaum mit der Energie variiert (vgl. Abb. 5), ist die
Zahl der insgesamt im Schauer erzeugten Cerenkov-Photonen und damit auch die lokale
Photonendichte energieabhéngig. Charakteristisches Element der Verteilung ist die ,,Schulter*
bei Gamma-induzierten Schauern in etwa 120m Abstand vom Schauerkern. Zur Beschreibung
der Verteilung sind verschiedene Parametrisierungen vorgeschlagen worden, vgl. dazu Patterson
und Hillas (1983) und Dawson et al. (1989). Eine weitere mogliche Parametrisierung, die auch
fiir die Ereignisrekonstruktion bei HISCORE verwendet wird, ist in Gleichung 8 beschrieben.

Im Gegensatz zu Gamma-induzierten Schauern ist die Cerenkov-Emission hadronischer
Schauer weit weniger kompakt und einheitlich. Sie zeigt aufgrund der hohen Zahl produzierter
Myonen starke lokale Fluktuationen, weil um jedes Myon ein charakteristischer Ring von
Cerenkov-Licht auf dem Boden entsteht. Der hohere Transversalimpuls fithrt zudem zu einer
diffuseren seitlichen Ausdehnung und einer insgesamt geringeren Zahl an Cerenkov-Photonen
(Fegan, 1997).

Entscheidend fiir die untere Energieschwelle ist also, ob die Photonendichte in einem hin-
reichend groflen Bereich oberhalb der Nachweisschwelle der Einzeldetektoren liegt — oder
umgekehrt, mit welcher Wahrscheinlichkeit mehrere Stationen innerhalb des Bereichs hinrei-
chend hoher Photonendichte liegen und die Datenauslese auslésen.

Damit existieren mehrere mogliche Ansétze fiir die Senkung der Energieschwelle. Ein klei-
nerer Stationsabstand erhoht die Wahrscheinlichkeit, dass eine oder mehrere Stationen
eine hinreichend grofle Photonenzahl detektieren, um die Datenauslese auszulésen. Mit einer
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Abbildung 5: Simulierte Verteilungen der Cerenkov-Photonen fiir Luftschauer, die von Gamma-
Teilchen mit 100 bzw. 1000 TeV induziert wurden, auf 675 m und 2000 m iiber
dem Meeresspiegel. Die Luftschauer wurden mit CORSIKA simuliert.

grofferen Lichtsammelfldche pro Station kénnen bei gleichbleibender Photonendichte mehr
Photonen eingefangen werden, sodass die Nachweisschwelle bereits bei einer kleineren Photo-
nendichte erreicht wird. Eine hohere Quanteneffizienz der verwendeten PMTs erhoht die
mittlere Zahl der pro Cerenkov-Photon ausgelésten Photoelektronen, sodass auch auf diese
Weise die Nachweisschwelle eher erreicht wird.

Der Einfluss der BeobachtungshGhe auf die Energieschwelle ist ambivalent, wie in Hampf
et al. (2011) gezeigt wurde. Auf einer groferen Beobachtunghdhe wird die Schauerfront zu
einem fritheren Zeitpunkt ihrer Entwicklung abgetastet. Daher ist die Photonendichte im
Zentrum hoéher, fallt aber auch schneller ab und ist im dufleren Bereich sogar niedriger als
auf einer kleineren Beobachtungshohe. Mit einem hinreichend kleinen Stationsabstand kann
die Energieschwelle durch eine groflere Beobachtungshohe weiter gesenkt werden. Ist der
Stationsabstand hingegen zu grof3, hat eine grofiere Hohe sogar negative Auswirkungen auf die
Energieschwelle.

Die Sensitivitdt wird durch die verfiigbare Flache des gesamten Detektorfeldes und die
erreichbare Beobachtungsdauer nach unten beschréankt. Bei kleinen Energien nahe der Ener-
gieschwelle wird die Sensitivitdt durch die Detektoreffizienz bestimmt. Im Plateau-artigen
Bereich oberhalb der Schwelle, in dem die Effizienz des Detektors 1 und die effektive Fléiche
die gesamte instrumentierte Flache erreicht, sind die Winkelauflésung und die Gesamtflache
mafgeblich fiir die Sensitivitét.

Bestimmende Faktoren fiir die Winkelauflosung sind der Stationsabstand, die Empfind-
lichkeit der Stationen und vor allem die zeitliche Genauigkeit des Detektorsystems. Dabei
gilt, dass bei kleineren Detektorabstdnden oder héherer Empfindlichkeit pro Ereignis mehr
Datenpunkte fiir die Richtungsrekonstruktion zur Verfiigung stehen. Weil die Richtungsrekon-
struktion auf zeitlichen Informationen beruht, kann eine gute Synchronisation des Systems die
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Winkelauflésung verbessern.

Bei sehr hohen Energien wird die Sensitivitit aussschlieBlich durch die Sammelfliche und
die Beobachtungsdauer definiert. Zur Verbesserung der Sensitivitét in diesem Bereich gilt es
deshalb. eine moglichst grofie Flache zu bestiicken.

Es lassen sich also zwei Ansatzpunkte zur Detektoroptimierung zusammenfassen: der Aufbau
der Einzelstationen und die geometrische Anordnung. Eine Optimierung iiber die Verwendung
besserer Hardware ist in der Regel nur eingeschréankt moglich, weil aufgrund finanzieller
Grenzen keine beliebig hochwertigen Komponenten verbaut werden kénnen. Beispielsweise sind
groflere oder effizientere PMTs, die eine Verbesserung der Winkelauflésung und eine Senkung
der Energieschwelle bewirken wiirden, im Allgemeinen auch wesentlich teurer.

Ohne erhohten Kostenaufwand ldsst sich dagegen eine Optimierung der geometrischen
Anordnung durchfiithren.

Die Wahl des Detektorabstandes in einem regelméafligen Gitter von Stationen stellt immer
einen Kompromiss dar. Bei vorgegebenem Budget und damit einer festen Zahl von realisierbaren
Stationen fiihrt ein kleinerer Abstand automatisch zu einem Verlust an Sammelfldche. Mit
einer niedrigeren Energieschwelle aufgrund kleinerer Abstidnde verschlechtert sich also auch
die Sensitivitdt bei hoheren Energien. Der bisher angenommene Abstand von 150 m ist ein
solcher Kompromiss zwischen Energieschwelle und Gesamtfléche, sieche dazu Abschnitt 3.5.

Um die zur Verfligung stehende Zahl von Stationen bestméglich auszunutzen, ist eine An-
ordnung mit variablen Abstdnden giinstiger. Hiermit lieflen sich Zonen mit kleinen Abstédnden
— und daher niedriger Energieschwelle — schaffen und mit grofien Abstanden in anderen Zonen
dennoch eine grofie Fliache erreichen. Eine Realisierungsmoglichkeit fiir einen derartigen Aufbau
besteht in einem sogenannten graded array (siehe Abschnitt 3.6).

3.3. Uberblick iiber die verwendete Software

Die im Rahmen dieser Diplomarbeit durchzufiihrenden Rechnersimulationen machten mehrere
Anderungen und Erweiterungen des bereitgestellten Monte-Carlo-Frameworks erforderlich.
Zunéchst sollen die einzelnen Komponenten der HISCORE-Simulationssoftware kurz dargestellt
werden, um anschlieend die fiir die jeweiligen Konfigurationen durchgefithrten Anderungen
zu erldutern.

Das erste Glied der Simulationskette bildet die urspriinglich fiir das KASKADE-Experiment
entwickelte Luftschauersimulation CORSIKA (Heck et al., 1998) mit der TACT-Erweiterung
von Bernlohr (2008). Die hier analysierten Luftschauersimulationen wurden teils mit Version
6.735 (Konfiguration A und Referenzkonfiguration), teils mit Version 6.990 (alle anderen)
erstellt. Zum Aufruf von CORSIKA existiert fiir das HISCORE-Projekt ein Satz von in
Python und Bash implementierten Wrapper-Skripten. Sie erzeugen automatisch die von
CORSIKA benétigten steering cards (Konfigurationsdateien) und reichen, um mehrere hundert
Simulationen zeitgleich bearbeiten zu kénnen, die CORSIKA-Jobs an die Stapelverarbeitungs-
Infrastruktur des DESY ein. Die von CORSIKA generierten Biindel von Cerenkov-Photonen
werden im eventio-Dateiformat auf Festplatte geschrieben. Dabei geschieht die Speicherung
selektiv: lediglich die Daten jener Photonen, die eine Menge beliebig angeordneter Sphéren
mit definiertem Radius durchqueren, werden gespeichert.

Die so erzeugten Dateien dienen als Input fiir die Detektorsimulation sim_score (Tluczykont
et al., 2011), die den geplanten HISCORE-Detektor nachbildet: sie simuliert die Transmission
und Detektion der Photonen sowie die weitere Signalverarbeitung inklusive des geplanten
clipped-sum-Triggersystems in jeder Detektorstation. Auch der Untergrund aufgrund der
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Nachthimmelshelligkeit (night sky background, NSB) wird beriicksichtigt und zum Cerenkov-
Signal addiert. sim_score ist in C++ implementiert.

Aus den so simulierten, als einfache Textdateien gespeicherten Signalen kénnen mithilfe
des in Python codierten Analysepakets reco_score (Hampf et al., 2013) die urspriinglichen
Parameter des simulierten Primérteilchens wie Energie und Ursprungsrichtung rekonstruiert
und analysiert werden. Es beinhaltet auch Werkzeuge zum Berechnen von effektiven Fléachen,
Winkel- und Energieauflésungen und zum Kalibrieren der Rekonstruktion. Da reco_score als
Prototyp fiir die spétere Rekonstruktion realer Messdaten dient, kann insbesondere die Qualitét
der Rekonstruktion durch Vergleich mit den Monte-Carlo-Parametern beurteilt werden.

3.3.1. Das Rekonstruktions- und Analysepaket reco_score

In diesem Abschnitt soll die Arbeitsweise von reco_score erlautert werden. reco_score macht
intensiven Gebrauch von der Mdéglichkeit, in Python objektorientiert zu programmieren. So
wird die Klasse event definiert, deren Attribute sowohl die urspriinglich simulierten als auch die
rekonstruierten Schauerparameter enthalten. Zudem umfasst sie Hilfsdaten aus der mittleren
Ebene der Rekonstruktion: Groflen, die aus den simulierten Rohdaten extrahiert wurden, aber
noch nicht die endgiiltigen zu rekonstruierenden Gréflen wie Energie oder Eindringtiefe des
Schauers beschreiben. Die einzelnen Analyseschritte sind dann als Methoden dieser Klasse
definiert.

Die Bestimmung des Kernortes geschieht angelehnt an Fowler et al. (2001) durch Parame-
terschiatzung der zweistufigen Funktion

Q(r)—{Aem r<c (8)
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aus der lateralen Photonendichte (lateral distribution function, LDF).

Zur Bestimmung der Primairteilchenenergie wird der aus der geschitzten Funktion
errechnete Wert der LDF in 200 m Entfernung vom Schauerkern herangezogen. Dieser wird
mit einer Tabelle aus Monte-Carlo-generierten Kalibrationspunkten verglichen, zwischen denen
eine lineare Interpolation erfolgt.

Die Rekonstruktion der urspriinglichen Richtung des Primérteilchens geschieht mit ei-
nem an Stamatescu (2010) angelehnten Ankunftszeitmodell. Dabei werden Azimutwinkel,
Zenitwinkel und Emissionshohe der Cerenkov-Strahlung anhand der Funktion

noho(1 — e=#/o
z

2

/ — } 2 c _ /
taet(V, @', 2) = C\/r + cos2(7) 2rztan(¥) cos ¢’ | 1+ + to (9)

durch Ausgleichsrechnung aus der Verteilung der Ankunftszeiten geschétzt.
Zur Errechnung der atmosphérischen Tiefe der maximalen Schauerausdehnung X, ..
kommen mehrere Parameter zum Einsatz:
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« die sich bereits aus der Richtungsrekonstruktion ergebende, angepasste Héhe des Emissi-
onsmaximums aus Gl. (9),

o das Verhiltnis Q(50)/Q(220) der Werte der Verteilung der Cerenkov-Photonen bei 50 m

und 220 m vom Kernort sowie
« die zeitliche Breite des Cerenkov-Signals.

Diese Paramter sind sowohl tiefen- als auch energieabhéngig. Daher ist ein zweidimensionales
lookup-Verfahren notwendig. Zwischen den Monte-Carlo-Kalibrationspunkten erfolgt ebenfalls
eine lineare Interpolation.

In reco_score liegen mehrere fest in den Quelltext eingeschriebene Schnitte vor, die
ebenfalls als Methoden der event-Klasse ausgefiihrt sind und einen booleschen Wahrheitswert
zuriickgeben, je nachdem, ob das Ereignis den Schnitt passiert oder nicht. Mit einem Akzeptanz-
Schnitt kénnen alle Ergebnisse ausgeschlossen werden, die weniger als drei Detektorstationen
angesprochen haben, auflerhalb des Detektorfeldes liegen oder einen grofleren Zenitwinkel
als 25° aufweisen. Damit wird darauf eingegangen, dass die Akzeptanz der Winston-Kegel
zwischen 25° und 30° stark abfallt.

Mit einem Gamma-Schnitt kénnen Gamma-FEreignisse von Hadron-Ereignissen getrennt
werden (Gamma-Hadron-Separation). Es wird auf folgende drei Parameter geschnitten:

e die Differenz der aus der Signalbreite und der Hohe rekonstruierten Werte fir die
Schauertiefe (sieche oben),

« die Differenz des rekonstruierten und des aus der Energie vorhergesagten Werte fiir die
Schauertiefe,

o die Anstiegszeit des Detektorsignals.

Dabei sind die konkreten Werte, an denen geschnitten wird, energieabhéngig und werden
jeweils einer aus einer Datei eingelesenen Tabelle entnommen und interpoliert.

3.4. Vorgenommene Anderungen und Erweiterungen der bereitgestellten
Software

3.4.1. Framework, Wrapper und CORSIKA

Das bisherige HISCORE-Softwarepaket erlaubte ausschliefilich die Simulation eines Detektor-
feldes mit einem regelméfligen rechteckigen Gitter von Stationen. Um andere Geometrien zu
untersuchen, mussten die vorhandenen Wrapper dahingehend erweitert werden, die Verwendung
einer beliebigen geometrischen Anordnung der CORSIKA-Sphéren bzw. Detektorstationen zu
ermoglichen.

Das geschieht durch Einlesen einer Datei mit den z- und y-Koordinaten der Stationen.
Diese werden dann in die automatisch erzeugte CORSIKA-Eingabedatei ibernommen. Dabei
entspricht jeder Detektorstation eine Zeile mit dem Schliisselwort "TELESCOPE":

TELESCOPE X Y Z R

wobei X, Y und Z die Koordinaten der Station bzw. Sphéire und R den Radius derselben angibt.
Da sim_score die Positionen der Detektorstationen aus dem eventio-Output von CORSIKA
iibernimmt, war an dieser Stelle keine Anderung an sim_score nétig. Die beschriebene
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Anderung ist bei der Simulation der spéter beschriebenen alternativen Konfiguration A, B
und C zum Einsatz gekommen.

Zur Verwaltung der simulierten Runs wurde eine bestehende MySQL-Datenbank weiter-
entwickelt, in der wesentliche Eigenschaften eines Runs erfasst sind. Diese umfassen diverse
CORSIKA-Startparameter, Informationen iiber den Erfolg der einzelnen Schritte und die
verwendete Detektorkonfiguration. Die Datenbank wurde mithilfe des Python-Moduls MySQLdb
in die bestehenden Python-Skripten integriert. So lassen sich anhand der Datenbank auch
einzelne Simulations- oder Analyse-Schritte selektiv fiir jene Runs durchfiihren, die eine be-
stimmte, als SQL-Anfrage zu formulierende Bedingung erfiillen. Weitere Erlduterungen zur
Datenbank finden sich in Anhang A.

Um auf moglichst zuverléassige Modelle der Luftschauerentwicklung zuriickzugreifen, wurde
die zu dieser Zeit aktuelle Version 6.990 von CORSIKA kompiliert. Bei der Kompilation
wurden die folgenden Optionen verwendet:

HORIZONTAL QGSJETO1 GHEISHA TIMEAUTO
IACT ATMEXT CERENKOV BERNLOHRDIR IACTDIR

Dariiberhinaus wurde die Verwendung der Optionen FLUKA und THIN erprobt. FLUKA kann
in CORSIKA alterativ zum standardméfligen Modell GHEISHA zur Modellierung niederener-
getischer (F < 100 GeéV) hadronischer Wechselwirkungen eingesetzt werden. Beim Kompilieren
und Einbinden von FLUKA kam es jedoch zu vielfaltigen Kompatibilitdtsproblemen mit dem
auf dem Cluster installierten Fortran-Compiler. Weil CORSIKA zur Simulation von Luftschau-
ern mit FLUKA ungeféhr die siebenfache Rechenzeit bendtigt wie mit GHEISHA (Heck, 2006)
und zudem die Simulationsqualitdt niederenergetischer hadronischer Wechselwirkungen keine
vordergriindige Bedeutung besafl; wurde von einer weiteren Verwendung abgesehen.

Beim durch die Option THIN zu aktivierenden thinning wird nur ein Teil der im Schau-
er simulierten Teilchen weiterverfolgt, wahrend Teilchen unterhalb einer zu definierenden
Energieschwelle vernachlassigt werden. Mit diesem fiir Primérteilchenenergien Ey > 10 PeV
empfohlenen Verfahren kann die ansonsten ungefdhr linear mit Fy skalierende Rechenzeit
betrachtlich reduziert werden. Im Test konnte festgestellt werden, dass sich die mittlere
Rechenzeit fiir einen Gamma-induzierten Luftschauer mit 1 PeV durch thinning ab einem
Bruchteil von 1076 der Primirteilchenenergie von 2.5h auf 3 min senken lisst. Trotzdem
wurde CORSIKA im weiteren Verlauf der Arbeit ohne thinning verwendet, weil vor allem
das Verhalten des Detektors bei Energien um die Nachweisschwelle weit unterhalb von 10 PeV
untersucht werden sollte.

3.4.2. Detektorsimulation sim_score

Um zu untersuchen, wie sich die Verwendung eines anderen PMTs auswirkt, wurde eine
in sim_score vorgesehene, aber bislang nicht verwendete Option ausgenutzt. Sie erlaubt,
beim Aufruf auf der Kommandozeile zwischen mehreren, zuvor im Quelltext von sim_score
zu definierenden Sdtzen von Einstellungen umzuschalten. Diese bestehen aus dem oberen
Offnungsradius des Lichtkonzentrators und der einzulesenden Datei mit Nachthimmelsrauschen
(siehe unten). Zusatzlich hinzugefiigt wurde der Name einer Datei mit der Quanteneffizienzkurve
des PMTs sowie ein Skalierungsfaktor fiir die Triggerschwelle. Diese Anderungen wurden fiir
die Simulation von Konfiguration D bendtigt.
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NSB Um den night sky background (NSB) zu beriicksichtigen, wird in sim_score ein si-
muliertes NSB-Signal aus einer zuvor erstellten Datei eingelesen und zum Cerenkov-Signal
addiert. Das NSB-Rauschen, dessen Stérke abhiingig ist von der Gréfie und dem Offnungswinkel
des Lichtkonzentrators sowie von der Quanteneffizienz des verwendete PMTs, muss bei der
Simulation unterschiedlicher PMTs entsprechend neu simuliert werden.

Im Zusammenhang mit den ohnehin vorgenommenen Anderungen wurde auch die Prozedur
zum Einlesen des NSB leicht modifiziert. Wahrend bisher eine Textdatei mit vier Spalten
fiir die Kanéle gemeinsam an einer zuféllig gewahlten Stelle eingelesen wurde, wird nun eine
einzige Spalte an vier zufilligen Positionen fiir die vier Kaniile separat gelesen. Diese Anderung
ermoglicht die Verwendung von Stationen mit mehr oder weniger als vier Kanélen. Es sei
noch darauf hingewiesen, dass entgegen der realen Situation erst nach der Simulation des
Triggersystems die Summe des NSB-Rauschens aus allen Kanélen zur Summe der Signale der
Kanile addiert wird.

Quanteneffizienz Die wellenldngenabhingige Quanteneffizienz des PMTs wird durch eine —
ebenfalls aus einer Textdatei gelesene — Tabelle beschrieben.

Anpassung der Trigger-Schwelle Weil sich mit einem gréfleren oder effizienteren PMT oder
mit einem weiter gedffneten Lichtkonzentrator auch die Zahl der eingesammelten NSB-Photonen
erhoht, muss die Schwelle zum Auslésen der Datennahme (Triggerschwelle) entsprechend ange-
hoben werden. Befindet sich die Triggerschwelle zu weit innerhalb der vom NSB verursachten
Signalhéhen, steigt die Ausloserate so weit an, dass die Moglichkeiten der Ausleseelektro-
nik schnell iiberstiegen sind. Speziell bei HISCORE scheint eine maximale Ausloserate von
100 Ereignissen pro Sekunde realistisch. Die mit der Ausldserate nicht zu verwechselnde
Signalabtastrate liegt freilich weit hoher bei 1 GS/s.

Mithilfe der zuvor angesprochen NSB-Simulation kann auch abgeschéitzt werden, wie hoch
bei einer vorgegebenen Ausléseschwelle die Ausloserate aufgrund von NSB-Fluktuationen ist.

Winkelabhdngige Transmission im Winston-Kegel Die einfallswinkelabhédngige Transmis-
sion des Lichts im Winston-Kegel kann durch einen Raytracing-Algorithmus bestimmt und
als Tabelle in einer Datei festgehalten werden. Die Auswahl alternativer lookup-Dateien fiir
die Transmission durch die oben erwdhnte Kommandozeilen-Option wird allerdings bislang
nicht unterstiitzt und wurde auch im Rahmen dieser Arbeit nicht implementiert, weil bei den
simulierten Konfigurationen keine Anderung der Transmission stattfindet (sieche Abschnitt
3.6).

3.4.3. Rekonstrutionspaket reco_score

Auf der Ebene der Rekonstruktion wurden einige Anpassungen notwendig. Der in einigen
Schritten der Analyse durchgefithrte ,, Akzeptanz-Schnitt“, der nur Ereignisse mit einem in-
nerhalb des Detektorarrays rekonstruierten Kernort sowie einem Zenithwinkel von hochstens
25°behélt, war bislang ausschliellich fiir ein rechteckiges Array ausgelegt. Hier wurde die
Software flexibler gestaltet, um auch Arrays mit sechseckigem oder kreisférmigem Umriss
bearbeiten zu konnen. Gleiches gilt fiir die in reco_score durchgefiithrte Berechnung der ge-
samten vom Detektor abgedeckten Flidche. Um das Starten der Rekonstruktion sowie mehrerer
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Analysetools zu erleichtern, wurde die oben erwihnte MySQL-Datenbank in reco_score einge-
bunden. Zudem wurde das Kommandozeileninterface unter Verwendung des Python-Moduls
argparse weiterentwickelt.

Fiir jede der untersuchten Konfigurationen wurden neue Tabellen fiir die Energie- und
Schauertiefenrekonstruktion erstellt. Weil das bereitgestellte Skript zur Schauertiefenkalibration
depth_calibration.py unbenutzbar war und keine plausible Ausgabe lieferte, wurde ein
neues, ds_new_depth_calibration.py entwickelt.

3.5. Standardkonfiguration: Quadratisches Gitter

Als Vergleichspunkt fiir die hier untersuchten Konfigurationen dienen die von Hampf (2012)
erstellten Simulationen von 484 Stationen auf einem quadratischen Gitter mit 150 m Abstand.
Die Hohe des Arrays ist auf Meeresspiegel, die gesamte vom Array abgedeckte Fliache betrigt
10 km?

Der Abstand von 150 m ist wesentlich grofler als bei bisherigen Experimenten wie AIROBICC,
bei dem die Stationen jeweils 30 m voneinander entfernt waren (Karle et al., 1995). Aufgrund
der Verwendung von vier Kandlen pro Station und eines Koinzidenz- oder clipped-sum-
Triggersystem kann jedoch die individuelle Triggerschwelle jeder Station im Vergleich zu
ATROBICC erheblich niedriger angesetzt werden. In Verbindung mit der grofien Gesamtflache
kann somit ein erheblicher Teil des dufleren Bereichs des Schauers jenseits der ,,Schulter*
erfasst werden, wahrend auf eine engmaschige Abtastung des inneren Bereichs verzichtet wird.
Mithilfe dieser Information kann eine recht genaue Kernortbestimmung durchgefithrt werden.

3.6. Simulierte alternative Konfigurationen
Konfiguration A: Hexagonales Gitter

Die erste untersuchte Konfiguration wurde vom existierenden Tunka-133-Array (Antokhonov
et al., 2011) angeregt und stellt ein regelméfBiges hexagonales Gitter mit einem Abstand
von 85 m dar. Die duflere Begrenzung des Arrays bildet ein regelméfliges Sechseck. Als Hohe
iiber dem Meeresspiegel wurden fiir die Simulation — ebenfalls wie im Tunka-Tal — 675m
angenommen. Das Gitter mit 481 Stationen ist in Abb. 6 gezeigt.

Anhand dieser Konfiguration sollte zunéchst die Funktionalitdt der durchgefiihrten Er-
weiterungen iiberpriift werden. Die Auswirkungen verschiedener Verdnderungen gegeniiber
der Standardkonfiguration sollten untersucht werden. Insbesondere sollte erhoben werden,
ob sich die fiir die Standardkonfiguration entwickelten Rekonstruktionsverfahren auf andere
Konfigurationen problemlos iibertragen lassen.

Dazu wurden mit CORSIKA 254 350 neue Schauer mit Energien zwischen 10 und 1000 TeV
simuliert. Als Primérteilchen wurden Gamma-Photonen, Protonen, Helium-Kerne, Stickstoff-
Kerne als Reprasentanten der CNO-Gruppe sowie Eisen-Kerne ausgewéahlt. Die Zenitwinkel
wurden zufillig zwischen 0° und 30° ausgewéhlt. Die Schauerkernorte wurden zuféllig tiber
eine Flache von 3200x 3200 m gestreut.

Konfiguration B: Graded array aus konzentrischen Ringen

Eine Moglichkeit der Detektoroptimierung und zur Ausweitung des Empfindlichkeitsbereiches
besteht in der Verwendung eines sogenannten graded arrays. Es weist kleine Detektorabstinde
im Zentrum auf, die nach auflen hin grofler werden. Mit den kleinen Abstédnden im Zentrum
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Abbildung 6: Geometrische Anordnung der Stationen in Konfiguration A

lassen sich auch Schauer mit niedrigen Energien — d.h. hier in der GréBenordnung von 10 TeV
— nachweisen. Zugleich wird mit der geringen Dichte im &ufleren Bereich eine grofle effektive
Flache fiir die lichtstarken, ausgedehnten Schauer von hochenergetischen Primérteilchen (ab
100 TeV) geschaffen, bei denen der Stationsabstand unerheblich ist, deren geringe Flussdichte
aber durch die grofie effektive Fléache kompensiert werden kann.

Das erste der untersuchten graded array besteht aus konzentrischen Ringen von Detektor-
stationen, bei denen sowohl der Abstand der Stationen eines Ringes als auch die Abstéinde
der Ringe untereinander exponentiell mit dem Radius zunehmen. Der Radius des (i + 1)-ten
Ringes im Array lésst sich als

e — 1

et —1
beschreiben, wobei Ry der Radius des innersten, aus sechs Detektorstationen bestehenden
Ringes ist; der Exponent a gibt an, wie schnell die Abstdnde der Detektorstationen anwachsen.
Die Zahl der Stationen pro Ring wird derart bestimmt, dass der Abstand zwischen den
Stationen eines Ringes ungefihr dem Abstand zum néchstinneren Ring gleicht.

Angenommen wurde hier eine Anordnung mit 493 Stationen, einem Ry von 50m und
a = 0.13, sodass sich eine Gesamtfliche von 21 km? ergibt. Die beschriebene Anordnung ist in
Abb. 7 dargestellt. Als geographische Héhe wurde wiederum 675 m, die Héhe des Tunka-Tals,
verwendet.

Mit dieser Anordnung wurden 88 900 neue Ereignisse simuliert.

r; = Ro -
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Abbildung 7: Geometrische Anordnung der Stationen in Konfiguration B

Konfiguration C: Graded array aus hexagonalen Gittern mit verschiedenen Abstianden

FEine zweite Realisierungsmoglichkeit fiir ein graded array ist ein regelméfiges Gitter mit
abgestuften, nach auflen hin gréfler werdenden Absténden wie in Abb. 8 dargestellt.

Das hier untersuchte Array besitzt einen Abstand von 85m im inneren, 170 m im mittleren
und 340 m im duBeren Bereich. Die Gesamtfliche betrigt 22 km?.

Mit dieser Anordnung wurden 99 500 neue Ereignisse simuliert.

Konfiguration D: Rechteckiges Gitter mit groBeren, hocheffizienten PMTs

Neben dem Abstand zwischen den Stationen ist die Energieschwelle des Experiments von
der Lichtsammelfliche und Konversionswahrscheinlichkeit der Einzelstationen abhéngig. Eine
grofere Sammelfldche und/oder Konversionswahrscheinlichkeit senkt die erforderliche Pho-
tonendichte, um eine Station auszul6sen. Dadurch kénnen auch Schauer mit niedrigerer
Primérteilchenenergie und damit geringerer Photonendichte noch detektiert werden. Fiir
Schauer oberhalb der Energieschwelle verbessert sich die Rekonstruktion, weil sich eine grofiere
Zahl an Stationen im Bereich mit hinreichend grofier Photonendichte befindet und ausgelost
wird.

FEin Kandidat mit einer grofleren Sammelfliche und Quanteneffizienz als das bisher favo-
risierte Modell 9352 KB der Firma electron tubes mit einem Durchmesser von 20 cm wére
der neuentwickelte Hamamatsu R 11780 mit 30 cm Durchmesser. Der in Brack et al. (2013)
sowie in Anhang B beschriebene PMT wird in einer Ausfithrung mit hoher Quanteneffizienz
(HQE) sowie einer Standardausfithrung erhéltlich sein. Wahrend die Quanteneffizienz der
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Abbildung 8: Geometrische Anordnung der Stationen in Konfiguration C

Standardausfithrung ein Maximum von 21% bei einer Wellenldnge von 390 nm erreichen soll,
wird fiir die HQE-Ausfithrung ein Maximum von 32% bei 390 nm erwartet. Im Rahmen dieser
Arbeit soll das Potenzial des R 11780 HQFE im Vergleich zum 9352 KB beurteilt werden.

Dabei bezeichnet ,,Konfiguration D“ einen Aufbau, bei dem die geometrische Anordnung
der Standardkonfiguration iibernommen wird, aber PMTs des Typs Hamamatsu R 11780 HQE
anstelle der herkémmlichen 9352 KB simuliert werden. Deswegen konnten die bereits fiir die
Standardkonfiguration mit CORSIKA simulierten Luftschauer weiterverwendet werden. Sie
mussten lediglich noch einmal von der angepassten Detektorsimulation sim_score verarbeitet
werden. Diese wurde wie folgt angepasst:

Da bislang noch keine Quanteneffizienkurve des R 11780 HQFE erhéltlich ist, wurde als
erste Abschétzung die Kurve des 9352 KB iibernommen. Der Lichtkonzentrator ist im Vergleich
zu Standardkonfiguration linear mit der Vergéflerung der Apertur des PMTs um den Faktor
1.5 grofer dimensioniert, um den Offnungswinkel von 30° beizubehalten. Dadurch dndert
sich der Strahlengang im Kegel nicht, sodass die Tabelle fiir die Transmission {ibernommen
werden kann.

Der NSB wurde neu simuliert fiir einen Winston-Kegel mit 30° Offnungswinkel und einem
Offnungsradius von 30 cm. Dabei ergibt sich eine mittlere NSB-Photonenrate von 48.21 ns™!
mit einer Standardabweichung von 2.59ns™!. Die mit der Standardkonfiguration, d.h. dem
9352 KB, verwendete NSB-Datei weist eine mittlere Photonenrate von 21.64ns~! bei einer
Standardabweichung von 1.63ns™! auf. Die simulierten NSB-Signale fiir den 9352 KB und den
R 11780 HQE sind in Abb. 9 dargestellt.

Die Hohe des NSB-Signals erhoht sich damit um einen Faktor von 2.23 £ 0.21, was ungefdhr
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Abbildung 9: Simulierter Nachthimmelsuntergrund fir 9352 KB (20 cm Konzentrator-Radius)
und R 11780 HQE (30 cm Konzentrator-Radius)

der Erhchung der Sammelfliche im Vergleich zur Standardkonfiguration D von

A 2
2 B0an)” o

A, (20cm)?
entspricht. Die Fluktuationen der NSB-Rate erh6hen sich um 1.58, also ungefdhr um /As/A; =

1.5.
Um die Ausléserate durch Photonen des NSB unverdndert zu lassen, wurde die Trigger-

schwelle dementsprechend um einen Faktor 1.5 angehoben.
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Abbildung 10: Effektive Flachen der Konfiguration A fiir Gamma-Photonen, Protonen und
FEisen-Kerne.

4. Ergebnisse

4.1. Konfiguration A: Hexagonales Gitter
Effektive Flachen

Die effektiven Fléchen Aeg(E) des regelméfigen hexagonalen Gitters fiir von Gamma-Photonen,
Proton und Eisen-Kernen ausgeldste Schauer, mit rekonstruierten Zenitwinkeln ¢ < 25°, deren
Schauerzentrum als innerhalb des Arrays liegend rekonstruiert wurden, sind in Abb. 10 gezeigt.

Auffallig ist zunéchst, dass das Sattigungsniveau nicht — wie zu erwarten — bei der Detek-
torfliche von 2.7 km? liegt, sondern etwas hoher bei 3.2 km?. Dies ist dadurch zu erkliren,
dass auch in den Bereich aulerhalb des Detektors gestreute Ereignisse bei ausreichend hohen
Energien noch Detektorstationen auslésen und das Schauerzentrum dann filschlich als im
Detektor oder auf dem Detektorrand liegend rekonstruiert wird. Bei kleinen Detektoren wie
in Konfiguration A kommen diese Randeffekte aufgrund des sehr groflen Verhéltnisses von
Umfang zu Fléche besonders zum Tragen, da so der Anteil von noch detektierbaren outside
events hoch ist.

Die Energieschwelle ist stark teilchensortenabhéngig. Wéhrend fiir Gamma-Photonen bereits
bei etwa 33 TeV eine effektive Flache erreicht ist, die der halben Detektorfliche entspricht,
betragen die Energieschwellen 55TeV fiir Protonen und 118 TeV fiir Eisen-Kerne. Dieser
Unterschied ist darauf zuriickzufithren, dass in Gamma-induzierten Schauern bei gleicher
Primérteilchenenergie zwei- bis dreimal mehr Cerenkov-Photonen als in hadronischen Schauern
produziert werden (Fegan, 1997).
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Abbildung 11: Winkelauflésung der Konfiguration A und der Standardkonfiguration mit keinem
und 1 ns Jitter.

Winkelauflosung

Die Winkelauflésung von Konfiguration A ist in Abb. 11 fiir einen Jitter von 1ns und fiir
den — idealisierten — jitterfreien Fall dargestellt. Die Winkelauflésung verbessert sich hin zu
hohen Energien und erreicht schliefSlich bei mehreren hundert TeV ein Niveau von ungefiahr
0.09° (Jitter von 1ns) bzw. 0.04° (kein Jitter). Da bei hoheren Energien und somit grofieren
Schauern mehr Datenpunkte zur Verfiigung stehen, kann die Richtungsrekonstruktion mit
einer hoheren Genauigkeit durchgefithrt werden.

Im Vergleich zur Standardkonfiguration ist die Winkelauflésung bei allen simulierten Ener-
gien, besonders aber bei kleineren Energien wesentlich genauer: bei Energien zwischen 100
und 700 TeV ungefdhr um einen Faktor 1.5.

Energiewiedergabe

Auch bei der Energieauflsung (Abb. 12) ist eine Verbesserung zu hohen Energien zu beobachten.
Wiéhrend die Energierekonstruktion direkt oberhalb der Schwelle noch recht grob ist, erreicht
sie bei mehreren hundert TeV ein Niveau von etwas unter 10% und ist in diesem Bereich mit
den Ergebnissen fiir die Standarkonfiguration vergleichbar.

Unterhalb von 68 TeV wird die Energierekonstruktion sehr schlecht — die Energien werden um
mehr als 100% tiberschétzt. Die Erklarung hierfiir scheint zu sein, dass die Kalibrationskurve
in diesem Bereich stark von ihrem sonst linearen Verhalten abweicht (vgl. Abb. 13). Zudem
liegt der letzte Kalibrationspunkt bei 28 TeV, sodass Ereignisse mit niedrigeren Energien nicht
mehr korrekt rekonstruiert werden.

Die in Abb. 14 dargestellten Verteilungen verdeutlichen ein weiteres Problem der Energie-
rekonstruktion. Zum einen werden die Verteilungen zu kleineren Energien immer breiter. Dies
ist auf die groferen Fluktuationen der Cerenkov-Photonenzahlen sowie die geringere Zahl an
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Datenpunkten zum Anpassen der LDF zurtickzufiihren. In den ersten drei Histogrammen fallt
zudem eine (bei insgesamt kleinen Ereigniszahlen!) vergleichsweise grofie Zahl von Ausreilern
nach oben aus. Teilweise wurden Energien auf einen 40-fach zu hohen Wert rekonstruiert. Diese
Artefakte sind auf Inter- oder Extrapolationsfehler in der Rekonstruktion zuriickzufiihren.

Bei der Rekonstruktion der von Hadronen (in Abb. 12 gezeigt: Protonen) ausgelésten
Schauer wird die Primérteilchenenergie systematisch unterschétzt. Der systematische Fehler
in der Energierekonstruktion entspricht der Verschiebung der Energieschwelle und ist mit
dem gleichen Effekt, der geringeren Zahl von Cerenkovphotonen in hadronischen Schauern, zu
erklaren.
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4.2. Konfiguration B: Graded array aus konzentrischen Ringen
Effektive Flache

Die effektive Fliche eines aus exponentiell grofier werdenden, konzentrischen Ringen auf-
gebauten Arrays ist in Abb. 15 dargestellt. Im Vergleich zu einem regelméafligen Gitter ist
die Schwelle liber einen wesentliche gréfieren Energiebereich von etwa einer Gréflenordnung
verschmiert. So ist bei Gammastrahlen das halbe Sattigungsniveau bei etwa 50 TeV erreicht,
das Plateau jedoch erst bei ungefahr 400 TeV.

Dieses Verhalten wird durch Abb. 16 plausibel. Die Effizienz geméafi Gleichung (2) ist nicht
nur energie-, sondern bei gegebener Energie auch ortsabhéngig. Damit variiert die Groéfle des
Bereichs im Array, in dem eine nichtverschwindende Effizienz vorliegt, stark mit der Energie.
So kénnen Teilchen mit einer Energie von bis zu 65 TeV nur in den inneren 1100 m des Arrays
detektiert werden, wihrend Teilchen mit bis zu 1000 TeV im gesamten Array nachweisbar sind.
Beim Integrieren iiber die gesamte Fliche fiihrt die Ortsabhéngigkeit dann zum beschriebenen
flacheren Anstieg der Effektiven Fliache mit der Energie.

Winkelauflosung

Die Winkelauflsung der Konfiguration B (vgl. Abb. 17) ist bis zu Energien von mehreren
hundert TeV besser als bei der Standardkonfiguration. Dariiber wird sie etwas schlechter.
Bei niedrigen Energien spricht vorwiegend der innere Bereich des Detektors an. In diesem
kann die Richtung aufgrund des kleinen Detektorabstandes besser bestimmt werden. Damit
iiberwiegen Ereignisse mit guter Richtungsrekonstruktion, so dass sich bei niedrigen Energien
eine bessere Winkelauflosung als in der Standardkonfiguration erreichen lédsst. Bei hohen
Energien kann auch der &uflere Bereich des Detektorfeldes mit entsprechend schlechterer
Richtungsrekonstruktion angesprochen werden.
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Abbildung 18: Punktspreizfunktion der Konfiguration B, ohne Jitter und mit 1ns Jitter.

Abbildung 18 zeigt zudem die Punktspreizfunktion (PSF), also die Verteilung der quadrierten
Winkelabstinde ©2, fiir Konfiguration B.

Energiewiedergabe

Mit Konfiguration B lasst sich — vergleichbar mit der Standardkonfiguration — eine relative
Energieabweichung von etwas unter 10% erreichen. Auch bei dieser Konfiguration wird die
Energieauflésung bei kleineren Energien sehr schlecht. Abb. 21 zeigt die gewonnenen Vertei-
lungen der relativen Energieabweichungen zwischen rekonstruierter und simulierter Energie.

Zur ersten Einschitzung fiir die Leistungsfahigkeit von Konfiguration B im Vergleich zur
Standardkonfiguration ist in Abb. 20 das Verhéltnis aus der Quadratwurzel der effektiven Flache
fiir Gamma-Photonen und der Winkelauflosung gegen die Energie aufgetragen. Dabei zeigt sich,
dass Konfiguration B {iber den gesamten simulierten Energiebereich besser abschneidet als die
Standardkonfiguration. Allerdings gilt das nur solange, wie keine Gamma-Hadron-Separation
durchgefiihrt wird.

33



80% ‘ : ———
T Gamma-Photonen  m—
60% |- Protonen —e@—

0% o ]
0% ]
0% ! L
20% |

o | I SR
-60% 1 .
0% L ]

-100%

E
E

<

e — W

Relative Energieabweichung

| I I I I I L
100 1000
Energie / TeV

Abbildung 19: Energiewiedergabe der Konfiguration B.

100 -
f
S
10 i
Konfiguration B —m—
01 | Standardkonﬁguration ——

0 100 1000 10000
Energy / TeV

Abbildung 20: Verhéltnis aus Wurzel der effektiven Fliche und Winkelauflésung, Konfiguration
B.

4.3. Konfiguration C: Graded array aus hexagonalen Gittern mit verschiedenen
Abstanden

Die Ergebnisse fiir Konfiguration C dhneln stark denen fiir Konfiguration B, werden deshalb
nicht ausfithrlich diskutiert und finden sich in Anhang C. Allerdings weisen sie deutlich
sichtbare Stufen in den Effektiven Flachen und Winkelauflésungen auf. Diese resultieren aus
dem abgestuften Aufbau des Detektorfeldes (siche Abb. 30 bis 32).
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Ordinate die Haufigkeit als Zahl der Ereignisse pro Bin.

35



100 .
~ W= g == sss8888 8
E r H o A 1
~
LS 7.
— A
.g 0.1 | i
ke e
Elm:: L ]
0.01 | Gamma-Photonen @ -
L Protonen —e@— |
Eisenkerne —a—
r Instrumentierte Flache ———
0.001 ‘ N T

I I Lo |
10 100 1000
Energie / TeV

Abbildung 22: Effektive Flachen der Konfiguration D fiir Gamma-Photonen, Protonen und
FEisen-Kerne

4.4. Konfiguration D: Rechteckiges Gitter mit groBeren, hocheffizienten PMTs
Effektive Flache

Die effektiven Flédchen fiir Konfiguration D finden sich in Abbildung 22. Im Vergleich zur
Standardkonfiguration ist die Energieschwelle auf ungefahr 18 TeV nach unten verschoben. Die
Energieschwelle wird damit viel weiter gesenkt als erwartet: wegen der um den Faktor 2.25
grofleren Sammelfldche ist zunéchst ein Absinken der Energieschwelle um eben diesen Faktor zu
erwarten, weil die Zahl der zum Auslésen notigen Cerenkov-Photonen schon bei einer um 2.25
kleineren Primérteilchenenergie erreicht wird. Durch das Anheben der Triggerschwelle um 1.5
miisste sich auch die Energieschwelle linear erh6hen; insgesamt ware also eine Energieschwelle

Acone,Std ) NThr,D

Eo.p = Eosta - = 36.7 TeV

Acone,D NThr,Std

zu erwarten. Die in den Simulationen beobachtete Energieschwelle fiir Konfiguration D ist
jedoch um die Hélfte kleiner. Der Grund fiir dieses Verhalten konnte auch nach intensiver
Fehlersuche bislang nicht gefunden werden.

Winkelauflosung

Die Winkelauflosung verbessert sich im Vergleich zur Standardkonfiguration besonders bei
niedrigen Energien. Oberhalb von 1PeV gleichen sich die Winkelauflosungen an. Hier kann
durch die Verwendung gréflerer PMTs also keine Leistungfahigkeit gewonnen werden.

Energiewiedergabe

Die Energieauflosung ist bei hohen Energien mit der Standardkonfiguration vergleichbar.
Unterhalb von 200 TeV kommt es aber zu einer deutlichen Verbesserung der Auflésung. Auch
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bei 64 TeV kann die Energie noch mit einer Genauigkeit von 12% rekonstruiert werden (im

Gegensatz zu iiber 20% bei der Standardkonfiguration).
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Abbildung 23: Winkelauflésung der Konfiguration D fiir Gammastrahlung. Angenommen wur-
de ein Jitter von 1ns. Zum Vergleich die Winkelauflosung fiir den idealisierten

jitterfreien Fall.
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Abbildung 24: Energiewiedergabe der Konfiguration D
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4.5. Vergleich der Sensitivitatskurven

Zunéchst seien die Sensitivitdten fiir die alternativen Konfigurationen A, B und D unter
der Voraussetzung besprochen, dass keine Gamma-Hadron-Separation angewandt wird. Die
Unterscheidung kosmischer Gammastrahlung von geladener kosmischer Strahlung kann somit
nur auf der Grundlage der Winkelauflosung geschehen, indem sich Gamma-Quellen durch
einen Uberschuss an Ereignissen aus einer diskreten Richtung vom diffusen, isotropen Fluss
der geladenen kosmischen Strahlung abheben.

Wie sich spéter zeigen wird, fithrt die zusétzliche Trennung von Gamma- und Hadron-
induzierten Ereignissen aufgrund der unterschiedlichen Schauereigenschaften nicht unbedingt
zu einer Verbesserung der Sensitivitdt, weil die dafiir durchgefiihrten Schnitte nicht angepasst
wurden. Die Abbildungen 25 und 26 zeigen also die mindestens erreichbare Sensitivitat, die
durch eine entsprechende Anpassung der Schnitte sehr wahrscheinlich noch verbessert werden
konnte.

Abb. 25 zeigt die Sensitivitdtskurven fiir Konfiguration A B und die Standardkonfiguration.
Zudem sind die sich aus der jeweiligen Gesamtfliche und der angenommenen Beobachtung-
zeit von 1000 Stunden ergebenden minimalen Sensitivitdten in Form gestrichelter Geraden
aufgefiihrt.

Klar zu erkennen ist, dass alle Kurven ihre charakteristische Form nur bis zu dem Punkt
fortsetzen, ab dem sie durch Fliache und Beobachtungszeit nach unten limitiert sind. Danach
passen sie sich der zu ihrer Fliche gehérenden Geraden an.

Konfiguration A weist wegen der kleineren Gesamtflache eine schlechtere Sensitivitit als die
Standardkonfiguration auf. In einigen Bereichen, zum Beispiel am unteren Ende des erfassbaren
Energiebereichs und um das Minimum der Sensitivitdtskurve herum, kann die kleinere Fléche
durch eine bessere Winkelauflosung teilweise, bei sehr niedrigen Energien sogar vollstdndig
kompensiert werden.

Dagegen erweist sich Konfiguration B iiber den gesamten Energiebereich als zu einer besseren
— d. h. niedrigeren — Sensitivitit fihig als die Standardkonfiguration. Besonders bei sehr hohen
Energien erzielt Konfiguration B wegen der doppelt so groflien Sammelfliche ein wesentlich
besseres Ergebnis. Aber auch bei niedrigeren fithren die niedrigere Energieschwelle und die
bessere Winkelauflosung zu einer gréfleren Empfindlichkeit.

Die Sensitivitdt fiir Konfiguration D — also eine unverdnderte geometrische Anordnung,
aber groflere PMTs im Vergleich zur Standardkonfiguration — ist in Abb. 26 gezeigt. Diese
Konfiguration ist vor allem bei sehr niedrigen Energien vorteilhaft. Bei 12TeV kann die
Sensitivitdt fast um einen Faktor 3.7 verbessert werden. Dariiber jedoch néhern sich die
Kurven immer weiter an. Bei Energien iiber 1000 TeV verhalten sie sich sogar gleich. In diesem
Bereich haben die effektiven Flachen ihre Sattigung erreicht und die Winkelauflésung verbessert
sich nicht weiter.

Dieses Bild dndert sich, wenn zusétzlich eine Gamma-Hadron-Separation angewandt wird, die
Sensitivitat also unter Zuhilfenahme der effektiven Fliachen nach dem Gamma-Schnitt berechnet
wird. Hier zeigt sich, dass die Gamma-Hadron-Separation nur mit der Standardkonfiguration
gut funktioniert. Bei dieser fithrt die Anwendung des Gamma-Schnittes zu einer Verbesserung
der Sensitivitdt. Bei den anderen geometrischen Anordnungen kommt es jedoch zu einer
Verschlechterung (siche Abbildung 27).

Die Sensitivitdt von Konfiguration A bricht bei mehreren hundert TeV vollig weg. Bei
diesen Energien entfernt der Gamma-Schnitt auch die meisten Gamma-Ereignisse, sodass eine
etwaige Quelle nicht mehr nachgewiesen werden kénnte. Auch die Performance-Vorteile von

38



10~

10712 L

10—13

Integrale Energieflusssensitivitit / erg s~'cm™2

0 100 1000 10000
Energie / TeV
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Abbildung 26: Sensitivitdten fiir verschiedene PMTs (ohne Gamma-Hadron-Separation): Kon-
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Konfiguration B gehen nach Anwenden des Gamma-Schnittes verloren. Die Sensitivitat wird
stellenweise sogar schlechter als in der Standardkonfiguration. Bei sehr hohen Energien geht
der Gamma-Schnitt stets mit einem Verlust an effektiver Fliache einher, weil immer auch einige
Gamma-FEreignisse ausgeschnitten werden. Gleiches gilt aber auch fiir die Standardkonfigurati-
on.

Bei Konfiguration D fiihrt der Gamma-Schnitt hingegen noch zu einer Verbesserung der
Sensitivitat. Offenbar ist der Einfluss des PMT-Typs auf die Qualitidt der Gamma-Hadron-
Separation nicht so stark wie der Einfluss der geometrischen Anordnung.
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5. Diskussion und Bewertung der unterschiedlichen
Optimierungsansatze

5.1. Detektorgeometrie

Im Vergleich zur Standardkonfiguration bewirkt die Verwendung eines hexagonalen Gitters
mit kleineren Abstinden von 85 m wie in Konfiguration A eine starke Verbesserung der
Winkelauflosung tiber den gesamten simulierten Energiebereich. Maximal ldsst sich eine
Verbesserung der Winkelauflosung um einen Faktor 2 im jitterfreien Fall und um den Faktor
1.5 bei einem Jitter von 1ns zwischen 200 und 300 TeV erreichen. Auch die Energieschwelle
sinkt betrachtlich von 47 TeV auf 33 TeV.

Bei gleicher Anzahl von Stationen ldsst sich aber mit einem Gitter wie in Konfiguration A
nur eine wesentlich — ungefdhr viermal — kleinere Fléche bestiicken. Dies fiihrt zu einem Verlust
an Gesamtsensitivitdt, insbesondere bei Energien ab 200 TeV, wo die Sensitivitdt nicht mehr
durch die Winkelduflosung, sondern vor allem durch die verfiighare Gesamtflache bestimmt
wird.

Bei Verwendung der gegenwiértig implementierten Rekonstruktion ohne Anpassung der
Schnitte zur Gamma-Hadron-Separation wird die Sensitivitit bereits bei Energien ab 800 TeV
viel schlechter als die Standardkonfiguration. Dieses Problem liele sich aber durch eine
Anpassung der Gamma-Hadron-Separation beheben (siehe dazu Abschnitt 5.3).

Mit diesen Ergebnissen ist Konfiguration A fiir die Realisierung von HISCORE nicht geeignet.

Entscheidend bessere Ergebnisse lassen sich mit einem Array mit nichtuniformen, nach
aulen groBer werdenden Abstanden (graded array) wie in Konfiguration B erreichen. Hiermit
kann die Energieschwelle gesenkt, die Sammelflache fiir Energien ab 100 TeV erhoht und die
Winkelauflosung fiir Energien bis 300 TeV verbessert werden.

Wird keine Gamma-Hadron-Separation durchgefiihrt, erhdlt man somit eine bessere Sensi-
tivitdt iiber den gesamten Energiebereich. Nach Anwendung der Separationsschnitte jedoch
kommt es iiber eine ganze Dekade der Energie zu einer Verschlechterung der Sensitivitét.
Ahnlich wie bei Konfiguration A liee sich dies aber wahrscheinlich durch eine Anpassung der
Schnitte ausgleichen.

Unter der Vorausstzung einer angepassten Gamma-Hadron-Separation wéire die Verwendung
einer Detektoranordnung mit nichtuniformen Abstédnden — beispielsweise eines graded arrays
wie Konfiguration B — unbedingt empfehlenswert. Dabei ist man jedoch bei weitem nicht auf
die beschriebene Anordnung der Konfiguration B beschrinkt. Insbesondere zum Aufbau eines
Detektorfeldes mit mehr Stationen auf einer grofleren Fléche ist diese Anordnung nicht sinnvoll,
weil sich die Detektorabstinde nicht beliebig vergréfiern lassen: mit zu grofien Absténden sind
keine Luftschauer mehr nachweisbar.

Stattdessen wére beispielsweise eine Anordnung mit mehreren Zonen kleinerer Absténde in
Betracht zu ziehen. Auch fiir dieses Prinzip gibt es verschiedene Realisierungsmdoglichkeiten:

o FKin regelméfliges Gitter mit relativ grofen Absténden im Bereich mehrerer hundert Meter.
An einigen Stellen oder Bereichen werden die Liicken zwischen den Detektorstationen mit
weiteren Stationen gefiillt. Dieses Prinzip entspréiche zum Beispiel einer regelméfigen
Fortsetzung der in Abschnitt 3.6 beschriebenen Anordnung.

o Eine fraktale Struktur, bei der sich die rdumliche Struktur einer kleinen ,,Zelle“ des
Arrays auf den grofleren Skalen wiederholt. Ein Beispiel hierfiir ist in Abb. 29 gezeigt.
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Abbildung 29: Beispiel fiir ein ,fraktal“ aufgebautes Detektorfeld mit 486 Stationen. Der
kleinste Abstand zwischen den Stationen betrigt 75 m, die Gesamtfliche 10 km?.

o Eine Anordnung der Detektorstationen mithilfe eines Zufallsalgorithmus. Hierbei sollten
bestimmte Randbedingungen wie der maximal zuldssige Abstand zwischen néchsten
Nachbarn, eine zuvor definierte Verteilung der Stationsabsténde, eine angestrebte Stati-
onsdichte und die gewiinschte Gesamtflache eingehalten werden.

Beim letzteren Punkt kénnten Uberlegungen aus einem anderen Gebiet, der Radioastro-
nomie, hilfreich sein: Beardsley et al. (2012) stellen einen Algorithmus zur Optimierung
interferometrischer Antennenarrays vor. Er beriicksichtig sowohl eine vorgegebene Verteilung
von baselines — also der Absténden einer Antenne zu allen anderen Antennen — als auch die
topographischen Gegebenheiten des Gelédndes, etwa Zonen, in denen keine Antennen aufgestellt
werden konnen.

Zwar unterscheiden sich die Anforderungen an ein Feld von Antennen oder Radioteleskopen
erheblich von denen an HISCORE. So spielt die genaue Verteilung der baselines bei HISCORE
keine grofie Rolle, weil die Signale nicht periodisch sind und keine Interferometrie betrieben
wird, wie es bei Radio-Arrays der Fall ist. Vielmehr sind Abstdnde zwischen néchsten Nachbarn
und die Fliachendichte der Stationen entscheidend. Trotz dieser Einschrdnkungen lassen sich
manche Ansétze aber moglicherweise tibertragen.

5.2. Wahl des Photomultiplier-Typs

Wie in Abschnitt 4.4 gezeigt, kann mit der Verwendung groflerer Photomultiplier wie in Konfi-
guration D auch bei gleicher geometrischer Anordnung eine erheblich niedrigere Energieschwelle
erreicht werden. Es lieflen sich also hervorragende Ergebnisse erzielen, wenn — idealerweise
bei optimierter geometrischer Anordnung — das gesamte Detektorfeld mit Photomultipliern
beispielsweise des Typs Hamamatsu R11780 HQE ausgestattet wiirde.
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Allerdings kommen hier finanzielle Uberlegungen ins Spiel: Die Anschaffungskosten des
Hamamatsu R11780 HQFE werden die des ET 9352 KB voraussichtlich iibersteigen. Eine
Bestiickung des gesamten Detektorfeldes mit grofleren PMTs misste also wirtschaftlichen
Erwédgungen standhalten. Zu tiberlegen wére aber, Teile des Arrays mit 30 cm groflen, andere
mit 20cm groflen PMTs auszustatten. Besonders geeignet wére eine Kombination dieses
Ansatzes mit der Verwendung eines geometrischen Layouts in Form eines graded arrays oder
einer nichtdquidistanten Detektoranordnung. Durch eine derartige Kombination liefle sich der
Energiebereich gezielt erweitern, wobei zwei verschiedene Leitideen zu diskutieren waren:

1. Werden diejenigen Bereiche, die kleine Stationsabstdnde aufweisen und deshalb auch
auf niedrige Energien ansprechen, mit grofleren und empfindlicheren PMTs ausgestattet,
kann die untere Energieschwelle weiter gesenkt werden.

2. In den Zonen mit grofien Stationsabstidnden, die nur auf Ereignisse mit sehr hohen
Energien ansprechen, kénnten bei Verwendung hoherwertiger PMTs die Stationsabsténde
weiter vergroflert werden. Dadurch wiirde eine groflere Gesamtflache geschaffen, was sich
positiv auf die Sensitivitdt besonders bei sehr hohen Energien auswirkt.

Die gemeinsame Verwendung verschiedener PMT-Typen fiihrt aber auch zusétzliche Kom-
plikationen ein: So miissen Stationsgehduse und Winston-Kegeln in zwei verschiedenen Groéfien
konstruiert werden. Schwerwiegender ist aber das unterschiedliche Verhalten der Photomulti-
plier. Die unterschiedlichen Signalhéhen miissten in der Kalibration der Energie-Rekonstruktion
berticksichtigt werden.

Weitere Auswirkungen auf die Analyse und Rekonstruktion kénnte das — bislang noch nicht
bekannte — zeitliche Verhalten anderer PMTs wie des Hamamatsu R11780 HQE haben. Es
ist fraglich, ob die bereits implementierten Algorithmen zur Schauerhéhenrekonstruktion und
zur Gamma-Hadron-Separation, die sich in hohem Mafle auf zeitliche Informationen wie die
Signalbreite und die Signalanstiegszeit verlassen, auch mit anderen PMTs wie dem Hamamatsu
R11780 HQF und besonders bei einer Kombination verschiedener Typen funktionieren. In
jedem Falle miisste in die Analyse eine weitere Ebene eingefiihrt werden, die jede Station
abhidngig vom in ihr verbauten PMT-Typ behandelt.

5.3. Anpassung der Gamma-Hadron-Separation

Um das Potenzial einer optimierten Stationsanordnung oder PMT-Konfiguration voll auszu-
schopfen, muss die Analyse- und Rekonstruktionssoftware entsprechend angepasst werden. Im
Rahmen dieser Diplomarbeit konnte das nur ansatzweise geschehen, indem neue lookup-Tabellen
fiir die Energie- und Schauertiefenrekonstruktion erstellt wurden.

Wie in Abschnitt 4.5 gezeigt wurde, lassen sich aber auch die in reco_score definierten
Schnitte zur Gamma-Hadron-Separation nicht ohne weiters auf alternative Konfigurationen
iibertragen. Die Anpassung des Gamma-Schnittes ist ein relativ rechenaufwendiges Problem.
Die Werte, an denen die drei in Abschnitt 3.3.1 erwdhnten Parameter geschnitten werden,
sind energieabhéngig.

Es handelt sich also um ein dreidimensionales Optimierungsproblem, das zudem in mehreren
Energiebereichen durchgefiihrt werden miisste. Weil dariiber hinaus eine logische Konjunktion
(UND-Verkniipfung) der drei Parameter auftritt, ist das Konvergenzverhalten nicht vorherseh-
bar. Giangige Minimierungsalgorithmen wie der Downhill-Simplex-Algorithmus (Nelder und
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Mead, 1965) oder das Verfahren nach Powell (1964) kénnen deshalb nicht angewandt werden.
Eine zunéchst versuchte Maximierung der Grofle

vy

Q=
€CR
wurde daher nicht weiter verfolgt.

Gegebenenfalls ist eine Erweiterung der zur Gamma-Hadron-Separation herangezogenen
Parameter oder eine Separation auf der Grundlage einer multivariaten Analyse sinnvoll
(Krzanowski, 2000, siche auch Hampf, 2012). Gegenwiértig wird auch erwogen, mehrere Spie-
gelteleskope zur besseren Gamma-Hadron-Separation in das Detektorkonzept aufzunehmen.
Mit abbildenden Cerenkov-Teleskopen kann aufgrund der Form und Begrenzung des aufge-
nommmenen Schauerbildes sehr gut zwischen Gamma- und Hadron-induzierten Luftschauern
unterschieden werden, weil Hadronschauer in der Regel ein diffuseres Bild erzeugen (siehe z. B.
Aharonian et al., 2006).
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6. Fazit

Die bestehende Monte-Carlo-Software des HISCORE-Projektes wurde eingehend getestet und
ergénzt, um auch alternative Konfigurationen jenseits des bisher geplanten Aufbaus simulieren
zu koénnen. Dieser besteht aus Detektorstationen mit jeweils vier 20 cm groflen PMTs auf
einem quadratischen Gitter mit einer Gitterkonstanten von 150 m.

Mithilfe der vorgenommenen Erweiterungen, vor allem an den Komponennten sim_score
und reco_score, wurden vier alternative Konfigurationen mit jeweils um 500 Stationen
simuliert: ein hexagonales Gitter mit 85m Abtand, eine Anordnung aus konzentrischen
Ringen mit grofler werdenden Abstanden (graded array), ein weiteres graded array auf der
Basis tiberlagerter hexagonaler Gitter sowie eine Konfiguration, bei der die 20 cm-PMTs der
Standardkonfiguration durch solche mit 30 cm Durchmesser ersetzt wurden.

Dabei hat sich gezeigt, dass durch eine geschicktere Anordnung der Stationen in einem graded
array mit nichtgleichférmigen Abstdnden ohne finanziellen Mehraufwand eine wesentliche
Verbesserung in Bezug auf effektive Flache, Winkelauflosung und Punktquellensensitivitét
iiber den gesamten Energiebereich des Experimentes erzielt werden kann.

Auch durch Verwendung gréflerer PMTs in jeder Station lassen sich die Energieschwelle
senken sowie Winkelauflosung und Sensitivitat bei mittleren, nicht jedoch bei htheren Energien
iiber 1PeV erreichen. Dabei unterliegt die Verwendung groferer und/oder effizienterer PMTs
aber vor allem wirtschaftlichen Beschréankungen.

Weitere Verbesserungen der Sensitivitét lassen sich wahrscheinlich durch eine gute Anpassung
der Gamma-Hadron-Separation an die jeweils verwendete Konfiguration erzielen.
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7. Kommentar und Ausblick

Im Folgenden sollen einige Vorschldge zur Erweiterung und Verbesserung der HISCORE-
Simulationssoftware vorgestellt und diskutiert werden. Diese sind im Lauf der Bearbeitung
der Diplomarbeit aufgekommen, konnten aber wegen des Umfangs nicht bearbeitet werden.

7.1. Vorschlage fiir zu simulierende Konfigurationen und fiir die Erweiterung der
Detektorsimulation

Sowohl fiir die endgiiltige Auswahl der Detektoranordnung als auch fiir die Analyse spéterer
Messdaten ist eine moglichst zuverldssige und realitdtsgetreue Simulation des Detektors
vonnoten.

Bei zukiinftigen Versionen von sim_score sollten folgende Punkte aufgenommen werden:

¢ Die segmentierte Struktur der Lichtkonzentratoren.
o Die azimutabhingige Akzeptanz der Photomultiplier.

o Das NSB-Rauschen sollte vor Simulation des Trigger-Systems addiert werden, um die
Signalwege im Detektor moglichst wirklichkeitsgetreu abzubilden.

Zusétzlich zu den hier préasentierten Ergebnissen kénnten noch folgende Konfigurationen
simuliert werden:

Detektorfeld mit mehreren Stationstypen: Eine Kombination von Stationen mit jeweils
verschiedenen Typen von PMTs (z.B. 20 cm und 30 cm grofle) konnte sinnvoll sein. Hierfiir
miisste jedoch sim_score in die Lage gebracht werden, die Variablen zum Initialisieren der
Stationen fiir jede Station individuell zu setzen. Das konnte beispielsweise geschehen, indem
die Grofle der simulierten CORSIKA-Sphére automatisch erkannt und der zu simulierende
Stationstyp entsprechend ausgewéhlt wird.

Strukturen mit variablen Abstanden Auch Anordnungen mit variablen Abstdnden (vgl.
Kapitel 5) sollten néher untersucht werden.

7.2. Anmerkungen und Empfehlungen zum Software-Design
7.2.1. Software-Architektur und Entwicklungsmanagement

HiSCORE ist eine zwar zurzeit noch {iberschaubare, aber stetig wachsende internationale Kolla-
boration. Die am Projekt Beteiligten befinden sich an derzeit vier weit voneinander entfernten
Orten — Hamburg, Zeuthen, Moskau und Irkutsk — mit jeweils eigenen Recheninfrastruktu-
ren. Die Mitglieder der Kollaboration sollten die Software ohne grofien Anpassungaufwand
oder umsténdliche Installationroutinen selbststdndig nutzen kénnen. Gleichzeitig sollte eine
Anpassung an eigene Erfordernisse ohne Eingriffe in den Programmcode moglich sein.

Daraus resultieren erhohte Anforderungen an Benutzbarkeit, Flexibilitdt, Einheitlichkeit
und Dokumentation der Software. Sie erzwingen zum einen ein moglichst portables und
benutzerfreundliches Design der Software selbst. Zum anderen machen sie ein wirkungsvolles
Management der Softwareentwicklung empfehlenswert.
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Grundsétzlich ist eine weitestgehende Trennung zwischen auszufithrendem oder zu kom-
pilierendem Quelltext und von den Programmen verwendeten FEinstellungen anzustreben.
Benutzerspezifische Einstellungen, seien es lokale Anpassungen, spezielle Detektorkonfiguratio-
nen oder persoénliche Pfade diirfen nicht hard-coded im Programmtext vorliegen.

Stattdessen sollten man sie entweder beim Aufruf des Programms als Kommandozeilenoption
iibergeben oder aus einer externen Konfigurationsdatei einlesen kénnen. Kommandozeilenop-
tionen lassen sich zum Beispiel in Python recht bequem mit dem Modul arparse verfolgen.
Fir Konfigurationsdateien bietet sich ein XML-basiertes Format an.

XMIL-Dateien sind als Textdateien sowohl fiir Menschen les- und bearbeitbar als auch
recht einfach von den meisten Programmiersprachen zu verarbeiten. Fiir Python existiert
beispielsweise das Modul xml, fiir C++ eine ganze Reihe von Bibliotheken wie 1ibxml++ oder
RapidXml zum Umgang mit XML-Dateien.

Fiir das Management des Entwicklungsprozesses ist eine Trennung von Entwicklung und
Benutzung der Software vorteilhaft. So sollten ,eingefrorene®, hinreichend getestete und
stabile Versionen des Programmcodes zum Herunterladen bereitgestellt werden. Damit kann
sichergestellt werden, dass die Benutzerin stets eine voll funktionsfdhige Version der Software
zur Verfiigung hat, wihrend sie gleichzeitig — entweder von ihm selbst oder von anderen —
weiterentwickelt werden kann, ohne Einschrankungen der Benutzbarkeit flirchten zu miissen.

Ideales Werkzeug fiir eine derartige Arbeitsweise ist ein korrekt benutztes Versionierungssys-
tem wie Subversion (svn) oder das wesentlich modernere git. Obwohl ein auch von aulerhalb
des DESY-Netzwerkes zugénglicher svn-Server in Hamburg zur Verfligung steht, wurde dieser
in der Vergangenheit oft falsch oder in ungeeigneter Weise verwendet. So wurden beispielsweise
auch benutzerspezifische Einstellungen in den per svn synchronisierten Quelltext aufgenom-
men, mit der Folge, dass die Benutzerin durch ein Update seines Quelltext unbeabsichtigt
Einstellungen anderer Benutzerinnen ibernommen hat.

Auch wurde das Prinzip des branching bisher unzureichend umgesetzt. Branching bedeutet,
dass bei groBeren Anderungen eine vom Hauptzweig (,trunk“) véllig unabhingige Kopie
(,branch*) des Programmcodes erstellt wird, die aber gegebenfalls wieder gegen den Hauptzweig
synchronisiert und nach ausreichender Priifung wieder in ihn re-integriert werden kann. Damit
ist auch die parallele Arbeit mehrerer Entwickler an verschiedenen Stellen des Quelltextes
ohne Interferenzen moglich.

7.2.2. CORSIKA-Wrapper

Die Struktur der Wrapper-Skripten zum Starten von CORSIKA-Simulationen fiir HISCORE
ist relativ uniibersichtlich. Die Skripten erfiillen mehrere Aufgaben:

¢ Sie erzeugen automatisch eine Eingabedatei von CORSIKA anhand einer zuvor erstellten
Konfigurationsdatei.

¢ Sie reichen den Auftrag bei der Stapelverarbeitung des DESY ein.

o Sie setzen fiir jeden eingereichten Auftrag automatisch eine laufende Nummer (runnum-
ber), die an zentraler Stelle in einer Datei gespeichert ist.

Fiir diese Aufgaben existiert eine dreistufige Struktur:

1. Das Skript start_corsika_config.py liest die Konfigurationsdatei, erzeugt ein Skript
submit_run.sh und fihrt dieses aus.
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2. submit_run.sh reicht das Skript run_corsika_config.py an die Stapelverarbeitung
ein.

3. run_corsika_config.py schlieBlich wird auf dem BIRD-Cluster ausgefiihrt. Es liest
die Konfigurationsdatei erneut ein und erzeugt erst jetzt die von CORSIKA bendtigte
steering card.

Zum Einlesen der Konfigurationsdateien in einem proprietiaren Format wird eine eigene Python-
Funktion benétigt. Indem die steering cards erst auf dem Cluster erzeugt werden, sind die
Eingriffsméglichkeiten fiir die Benutzerin beschrankt: um auf Funktionen von CORSIKA
zuzugreifen, die in den Konfigurationsdateien nicht vorgesehen sind, miisste sie jene Zeilen
von run_corsika_config.py bearbeiten, die die steering card schreiben.

Im Sinne einer besseren Benutzbarkeit empfiehlt sich dringend, die Struktur dieser Start-
Skripten zu bereinigen. Es wird vorgeschlagen, die Konfigurationsdateien auf ein XML-basiertes
Format zu portieren. Um der Benutzerin mehr Eingriffsmoglichkeiten zu bieten, sollte die
steering card vor der Ausfithrung von CORSIKA einsehbar und modifizierbar sein. Auch der
Umgang mit der Run-Nummer iiber eine zentrale Datei sollte iberdacht werden.

Da es sich generell empfiehlt, die zur Zeit in mehreren Dateien verstreuten Informationen
zu den Simulationsldufen in einer MySQL-Datenbank zu zentralisieren, kénnte auch die Run-
Nummer als automatisch hochzédhlende AUTO_INCREMENT-Spalte in dieser Datenbank realisiert
werden. Dazu wére eine Umstrukturierung der existierenden Datenbank und ihre konsequente
Einbindung in das Simulations-Framework notwendig.

7.2.3. Datenstrukturen und Implementation der Rekonstruktion

Auf der Ebene der Ereignis-Rekonstruktion ist eine grundlegende Umarbeitung der Pro-
grammstruktur von reco_score anzuraten. Insbesondere die Objektorientierung der Daten-
speicherung und -verarbeitung hat sich im Rahmen der vorliegenden Arbeit als umsténdlich,
unflexibel und ineffizient erwiesen. Die Datenausgabe von reco_score, also die rekonstruierten
Parameter jedes Ereignisses, liegt in Form von serialisierten Python-Objekten vor, die mithilfe
des Python-Modules pickle geschaffen wurden. Die Datenstruktur dieser Objekt ist die — in
reco_score definierte — Klasse event.

Das bedeutet zum einen, dass zum Einlesen dieser Daten, das auch nur in Python moéglich
ist, immer die Definition der Klasse class_event importiert werden muss. Das schriankt die
Verwendung alternativer Analysewerkzeuge stark ein. Zum anderen ist der Zeitaufwand zum
Einlesen der Daten sehr grof}, weil stets das gesamte Objekt mit allen Attributen eingelesen
wird, auch wenn nur wenige Schauerparameter iiberhaupt benétigt werden.

Alternativen zur objektorientierten Datenspeicherung wéren die Speicherung als Textdateien,
in einer MySQL-Datenbank, als ROOT-Strukturen oder als FITS-Dateien.

Das Speichern und Einlesen von Textdateien ist mit dem Python-Modul numpy sehr ein-
fach und effizient mit den Funktionen numpy.loadtxt() bzw. numpy.savetxt() moglich.
Textdateien sind auch fiir Menschen lesbar und lassen sich zudem ohne Probleme in andere
Analyse-Werkzeuge wie ROOT, R oder Microsoft Excel einbinden.

Durch die Verwendung von MySQL zur Datenspeicherung lielen sich die vielfaltigen Vorteile
relationaler Datenbanken nutzen (Codd, 1970). Denkbar wére beispielsweise ein Struktur
mit drei separaten Datenbank-Tabellen fiir einzelne Ereignisse, Simulationsldufe (Runs) und
verwendete Detektorkonfigurationen. Diese drei Tabellen lieflen sich dann so miteinander
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verkniipfen, dass Mehrfachspeicherungen derselben Informationen vermieden wiirden. Bei-
spielsweise haben alle Ereignisse eines Runs dasselbe Erstellungsdatum, welches daher nur
einmal in der Run-Tabelle abgelegt werden miisste und etwa {iber die Run-Nummer mit den
Ereignissen verkniipft werden kénnte. Dieses als ,,Normalisierung“ bezeichnete Vorgehen ist in
Kent (1983) beschrieben.

MySQL-Datenbanken lassen sich unkompliziert von Python, ROOT und C++ aus ansprechen.
In Verbindung mit PHP koénnen auch webbasierte graphische Benutzerschnittstellen erstellt
werden.

Ein deutlicher Vorteil einer Speicherung mit ROOT (Antcheva et al., 2009) besteht in
der sehr weiten Verbreitung von ROOT im Hochenergiephysik-Umfeld und der sehr guten
Integration von Datenspeicherung und -analyse innerhalb von ROOT. Nachteilig wére, dass
das Einlesen der Daten wiederum nur mit ROOT moglich ware.

Eine weitere ernsthaft in Betracht zu ziehende Speicherungsmoglichkeit besteht im der
Astronomie entstammenden Datenformat FITS (Wells et al., 1981).

Eng verknfiipft mit der Speicherung der Daten ist die Frage der Datenverarbeitung bei
der Rekonstruktion. Der bisherige objektorientierte Ansatz, bei dem Ereignisse als Instanzen
einer Klasse betrachtet werden und einzelne Schritte der Rekonstruktion als Methoden dieser
Klasse implementiert sind, scheint fiir diese Aufgabe etwas tiberdimensioniert zu sein — zumal
der Vorteil objektorientierter Programmierung darin bestehen soll, Programmstrukturen zu
vereinfachen, was hier nicht der Fall ist.

Eine moégliche Alternative bestiinde wiederum in der Verwendung des Python-Moduls numpy.
Damit lieflen sich die Schauerparameter in iiber alle Ereignisse laufenden Arrays ablegen, die
von numpy sehr effizient und ohne die explizite Verwendung von Schleifen verarbeitet werden
kénnen. Das folgende Beispiel von Python-Code zeigt, wie mit der Verwendung von numpy-
typischen Suchmasken mit nur wenigen Zeilen ein Schnitt auf den Zenitwinkel implementiert
werden konnte:

Theta = numpy.loadtxt("theta.dat")
Parameter2 = numpy.loadtxt("parameter2.dat")
Parameter3 = numpy.loadtxt("parameter3.dat")

cut = (Theta < 25)

ThetaCut = Thetal[cut]
Parameter2Cut = Parameter2[cut]
Parameter3Cut = Parameter3[cut]

Dabei sei Theta ein Array mit den Werten der Energie fiir alle Ereignisse, Parameter2 und
Parameter3 Arrays derselben Grofie mit den Werten weiterer Schauerparameter. Durch den
Ausdruck (Theta < 25) wird ein Array aus booleschen Wahrheitswerten definiert, mit dem
in der Folge diejenigen Elemente der Arrays angesprochen werden kénnen, die den Schnitt
passieren.

Moglicherweise empfiehlt sich sogar eine vollstédndige Neuimplementation von reco_score
auf der Basis der in Hampf (2012) und Hampf et al. (2013) beschriebenen Rekonstruktions-
techniken. Deren Qualitdt und physikalischer Gehalt bleibt, das sei ausdriicklich betont, von
der hier vorgebrachten Kritik an der konkreten Implementation vollig unberiihrt.
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A. MySQL-Datenbank

Die in dieser Arbeit verwendete Datenbankstruktur wurde auf der Grundlage der bereits
existierenden Datenbank score_mc entwickelt. score_mc ist auf dem Arbeitsgruppenser-
ver astro-wgs01 verfiigbar. Sie enthilt urspriinglich nur die Tabellen corsika_runs und
array_grid_configuration.

Um die Datenbank fiir vielfaltige geometrische Anordnungen nutzbar zu machen, wurden zu-
sétzlich die Tabellen corsika_productions und arrayfile_id erstellt. corsika_productions
enthéalt als Parallelstruktur zu corsika_runs dhnliche Informationen, zusétzlich aber die Spal-
te arrayfile_id, mit der auf den Primé&rschliissel der Tabelle arrayfile verwiesen wird.
In letzterer sind Informationen iiber die verwendete Anordnung und die sie beschreibende
Koordinatendatei abgelegt.

In den aktualisierten Fassungen der CORSIKA-Wrapper werden neu gestartete Simulations-
laufe automatisch in die Datenbank aufgenommen. Das geschieht in start_corsika_config.py,
indem das Skript add_existing_runs.py aufgerufen wird. Nach dem Durchlaufen von COR-
SIKA auf dem Cluster wird noch eine die Datenbankspalte corsika_success gesetzt.

Der Quelltext von add_existing_runs.py ist im Folgenden abgedruckt (umgebrochene
Zeilen sind mit >>> markiert):

# Adds existing runs to the database score_mc.
# Dominik Spitschan, 2012

import MySQLdb

import sys

import os

from read_config import read_cfg, Energy_value
import fnmatch

score_data = os.path.expandvars("$SCORE_DATA")
score_soft = os.path.expandvars("$SCORE_SOFT")

def get_runnumber(directory, runnum):
# This function checks if a runnumber was specified on startup.
>>>If not, the runnumber is extracted from the (mandatory) result_dir
if not runnum:
runnum = int(directoryl[directory.find("run")+3:])
return runnum

def get_config file_name(directory, config_file_name):
# This function checks if a config file was specified on startup.

>>>If not, the config file is looked for in the (mandatory) result_dir

if not config_file_name:

for f in os.listdir(directory):
if fnmatch.fnmatch(f, ’*.cfg’):
config file_name = os.path.join(directory, f)
return config_file_name

def find_array_id(array_file):
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arrayfile_path = os.path.join(score_soft,
>>>"batch_score/config/arrayfiles", array_file)
id_exists = sql_cursor.execute("SELECT id FROM arrayfile
>>>WHERE arrayfile_name = \’%s\’" 7 arrayfile_path)
if id_exists ==1:
arrayfile_id = sql_cursor.fetchone()
print "Arrayfile exists in database!"
else:
sql_cursor.execute ("INSERT INTO arrayfile
>>>SET arrayfile_name = \’%s\’" %, arrayfile_path)
sql_cursor.execute("SELECT id FROM arrayfile
>>>WHERE arrayfile_name = \’%s\’" %, arrayfile_path)
arrayfile_id = sql_cursor.fetchone()
print "Creating new arrayfile_id"
return arrayfile_id[0]

def sql_create_runnumber (runnumber) :
#Creates a dataset in the database only containing the runnumber
# check if runnumber exists:
rexists = sql_cursor.execute ("SELECT runnumber FROM corsika_productions
>>>WHERE runnumber=Ys" % runnumber)
if rexists==1:
if force_overwrite:
print "WARNING: overwriting table entry for runnumber %s" % runnumber
else:
print >> sys.stderr, "ERROR: table entry already exists for runnumber %s
>>>-- use force_overwrite option !" % runnumber
#print_usage()
sys.exit(-1)
sql_cursor.execute ("DELETE FROM corsika_productions WHERE runnumber=Ys;" %runnumber)
sql_cursor.execute ("INSERT INTO corsika_productions SET runnumber=Ys;" Jrunnumber)

def sql_write_values(config_dict, runnum):
# Takes a dataset (config_dict) and the corresponding runnumber and writes the
# data into the correct row. Data not contained in the config file are also written.
sql_cursor.execute ("SELECT * FROM corsika_productions;")
# Get list of sql keys/columns:
sql_columns = sql_cursor.description
sql_keys = []
for column in sql_columns:
sql_keys.append(column[0])

value_is_string = False
for key in sql_keys:
# Submit values that can be found in config file to database:
if key in config dict.keys():
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value = config_dict [key]
# Now add special parameters:
elif key == "score_data":
value = score_data
elif key == "score_soft":
value = score_soft
elif key == "arrayfile_id":
try:
value = find_array_id(config_dict[’arrayfile’])
except:
value = "-1"
# If no value can be found, skip this key.
else:
continue;
try:
float_value = float(config_dict[keyl)
except:
value_is_string = True
# now update table with sql_key value pairs:
if value_is_string:
sql_cursor.execute ("UPDATE corsika_productions SET %s=\’%s\’
>>>WHERE runnumber=Ys;" % (key,value,runnum))
else:
sql_cursor.execute ("UPDATE corsika_productions SET %s=%s
>>>WHERE runnumber=Ys;" % (key,value,runnum))
value_is_string = False

def make_config_dict(config_file_name):

# read in config file and write to dictionary
config dict = read_cfg(config file_name)

# Convert values where necessary:

config dict[’low_Energy’]= float(Energy_value(config dict[’low_Energy’]))
config _dict[’high_Energy’]l= float(Energy_value(config_dict[’high_Energy’]))
config dict[’Height’] = float(config_dict[’Height’])
config_dict[’NumberOfShowers’] = int(config_dict[’Number0fShowers’])

config dict[’Theta_low’] = float(config dict[’Theta_low’])
config_dict[’Theta_high’] = float(config_dict[’Theta_high’])

config _dict[’Phi’] = float(config dict[’Phi’])

# Work-around for compatibility with older cfg-file-formats:

if ’MaxDistanceFromEdge’ in config dict.keys():

config dict[’MaxDistanceFromEdge’] = float(config dict[’MaxDistanceFromEdge’])

config_dict[’cluster’] = int(config_dict[’cluster’])

config dict[’corsika_exe’] = os.path.join(config_dict[’corsika_dir’],
>>>config_dict[’corsika_exe’])

config dict[’diameter’] = float(config dict[’diameter’])
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config dict[’obslev’] = float(config dict[’obslev’])
#the paths for result dir and arrayfile are completed according to the convention:
config dict[’result_dir’] = os.path.join(score_data, "sim", config_dict[’result_dir’])
if ’arrayfile’ in config_dict:

config dict[’arrayfile’] = os.path.join(score_soft , "batch_score",
>>>"config", "arrayfiles" , config_dict[’arrayfile’])

return config_dict

# Main Program

# Parse input.

if len(sys.argv) == 2:
result_dir = sys.argv[1]
config file = ""
runnumber = 0

elif len(sys.argv) ==4:
result_dir = sys.argv[1]
config file = sys.argv[2]
runnumber = sys.argv[3]

else:
print "Usage: add_....py <result_directory> [<config file_name> <runnumber>]"
sys.exit(-1)

# Get variables, either from parsed input (called from Corsika)
# or from result dir (direct execution)
runnumber = get_runnumber(result_dir, runnumber)
config file = get_config file_name(result_dir, config file)
# MySQL instructions
sql_connection =

>>>MySQLdb. connect (host="astro-wgs01", user="score", passwd="mysql", db="score_mc")
sql_cursor = sql_connection.cursor()
force_overwrite = True
# First insert a row, only having the runnumber:
sql_create_runnumber (runnumber)
# Then, fill with values:
sql_write_values(make_config dict(config file), runnumber)
sql_cursor.close()
sql_connection.close()

54



B. Datenblatt des Hamamatus R11780

TECHNICAL INFORMATION

MAY 2012

PHOTOMULTIPLIER TUBE
14786

302 mm (12 inch) Diameter, 10-stage, Hemispherical Window
Bialkali Photocathode, Head-on Type

Supply Voltage: 2000 V, K: Cathode, Dy: Dynode, P: Anode, F:Focus

SPECIFICATIONS
GENERAL
Parameter Description / Value Unit
Spectral Response 300 to 650 nm
Wavelength of Maximum Response 420 nm
Photocathode Material Bialkali —
Window Material Borosilicate glass —
Minimum Effective Area $280 mm
Dynod Structure Box & Line —
Plses Number of Stages 10 —
Capacitances Anode to Last Dynode Approx. 13 p
Anode to All Other Dynodes Approx. 18 pF
Base 20-Pin Base / JEDEC No. B20-102 —
Suitable Socket E678-20B (supplied) —
Weight Approx. 2200
Operating Ambient Temperature -30 to +50 °C
Storage Temperature -30 to +50 °C
MAXIMUM RATINGS (Absolute Maximum Values)
Parameter Value Unit
Suoply Voltage [ Between Anode and Cathode 2700 \4
pply g | Between Anode and Last Dynode 300 \'
Average Anode Current 0.1 mA
Average Cathode Current 100 nA
Ambient Pressure (Gauge) 0.8 MPa
CHARACTERISTICS (at 25 °C)
Parameter Min, Typ. Max. Unit
Luminous (2856 K) — 70 — LA/Im
Cathode Sensitivity Radiant at 420 nm — 72 — mA/W
Blue Sensitivity Index (CS 5-58) — 9 — —
Quantum Efficiency at 380 nm to 420 nm — 22 — %
Anode Sensitivit Luminous (2856 K) — 700 — Allm
Y _[Radiant at 420 nm — 7.2 %105 — AW
Gain — 1x107 — —
Supply Voltage for Gain of 1 x 107 — 2000 2500 Vv
Anode Dark Current (after 30 min storage in darkness) — 200 1000 nA
Dark Count (after 24 h storage in darkness) " — 10 000 20 000 st
Anode Pulse Rise Time — 4 10 ns
Time Response | Electron Transit Time — 70 — ns
Transit Time Spread (FWHM) "1 "2 — 2.6 — ns
Pre Pulse "1 2 10 ns to 80 ns before Main Pulse — 0.5 2 %
Delay Pulse "' 2 | 15 ns to 100 ns after Main Pulse — 4 5 %
After Pulse 1 2 100 ns to 16 us after Main Pulse — 10 20 %
P/V_(Peak to Valley) Ratio ! 2 2.0 2.8 — —
*1:LLD: 1/4p.e.  *2:atsingle p.e.
VOLTAGE DISTRIBUTION RATIO AND SUPPLY VOLTAGE
Electrodes | K [ Dyt | F [ Dy2 [ Dy3 | Dy4 [ Dy5 | Dy6 | Dy7 [ Dy8 [ Dy9 [Dyio| P |
Ratio [113] 06 [ 34 | 5 [ 3 [ 2 [ 1+ [ 1+ [ 1 [ 1+ [ 1 T 1]
Capacitors in uF | | 0.01 | 0.01 [ 0.01 |

HAMAMATSU

PHOTON IS OUR BUSINESS
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C. Ergebnisse fiir Konfiguration C
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Abbildung 30: Effektive Flachen der Konfiguration C fiir Gamma-Photonen, Protonen und

Eisenkerne.
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Abbildung 31: Winkelauflésung Konfiguration C
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D. Berechnung von Energie- und Winkelauflosungen

Das folgende Skript wurde zum Berechnen der Energie- und Winkelauflésungen benutzt. Es
beinhaltet fortgeschrittene Techniken zum Verfolgen von Kommandozeilenargumenten und
flir den Zugriff auf eine MySQL-Datenbank. Die Zeilenumbriiche entsprechen nicht immer
den im tatséchlichen Skript verwendeten, sondern nehmen Riicksicht auf die hier verfiigbare
Seitenbreite und sind mit >>> gekennzeichnet.

# Calculate angular + energy resolution
# Dominik Spitschan 2013

import sys

import os

import math

import numpy as np

import MySQLdb

import argparse

import matplotlib.pyplot as plt
sys.path.append("include/")
from reco_functions import *
import score_io_ascii

pi = math.pi

# Parse command line arguments
parser = argparse.ArgumentParser ()
parser.add_argument(’-c’, ’--condition’, required=True,
>>>help="Enter search conditions for query to MySQL database.
>>>To select a specific run, enter --condition runnumber=<runnumber>")

parser.add_argument (’-r’, ’--radius’, default=’_04m’, help="Radius of PTMs.
>>>So0 far implemented: _04m, _06m")
parser.add_argument(’-a’, ’--array-shape’, default=’rectangular’,

>>>help="Choose the shape of the array: rectangular, hexagonal or circular")
parser.add_argument(’-1’, default=1, type=float,
>>>help="1ogl0 of Lower end of energy range")
parser.add_argument (’-u’, default=3, type=float,
>>>help="1ogl0 of Upper end of energy range")
parser.add_argument(’-b’, default=12, type=int,
>>>help="Number of energy bins")
args = parser.parse_args()
#copy parsed arguments to global variables
condition = args.condition
radius = args.radius
array_shape = args.array_shape

1 = args.1
u = args.u
b = args.b
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# Set score data directory:
score_data = os.path.expandvars(’$SCORE_DATA’)

#Define Bins:
EnergyBins = numpy.logspace(l, u, b+1)
ThetaBins = np.arange(31, dtype=’float32’)

#Get Runnumbers and result directories from MySQLdb

sql_connection = MySQLdb.connect(host="astro-wgs01", user="score",
>>>passwd="mysql", db="score_mc")

sql_cursor = sql_connection.cursor()

query = "SELECT runnumber, result_dir FROM corsika_productions
>>>WHERE Y%s ORDER BY runnumber" %condition

print query

sql_cursor.execute(query)

query_data = sql_cursor.fetchall()

sql_cursor.close()

sql_connection.close()

# Declare lists to hold data:
eventlist = []

EnergyRecolList = []
EnergyMcList = []
EnergyDeviationList = []
PhiMcList = []

ThetaMcList = []

PhiRecoListins = []
ThetaRecoListlns = []
PhiRecoListOns = []
ThetaRecoListOns = []

#Read in data from dumped python objects and append to lists:
for runnumber, result_dir in query_data:
Direc = os.path.join(result_dir, "run" + str(runnumber))
filename = os.path.join(Direc, "reko_B2" + radius + ".dat")
try:
eventlist = score_io_ascii.read_events(Direc, radius, filename)
except:
continue
for event in eventlist:
if event.gamma_cut("B", array_shape) and len(event.dir_standard) > O:
EnergyRecoList.append(event.energy)
EnergylMcList.append(event.MC_energy)
EnergyDeviationList.append((event.energy - event.MC_energy)/event.MC_energy)
PhiMcList.append(event.MC_phi)
ThetaMcList.append(event.MC_theta)
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PhiRecoListins.append(event.dir_1ns[0])
ThetaRecoListlns.append(event.dir_1ins[1])
PhiRecoListOns.append(event.dir_standard[0])
ThetaRecoListOns.append(event.dir_standard[1])

#Convert to Numpy arrays for better handling:
EnergyReco = np.array(EnergyRecoList)

EnergyMc = np.array(EnergyMcList)
EnergyDeviation = np.array(EnergyDeviationList)
PhiMc = np.array(PhiMcList)

ThetaMc = np.array(ThetaMcList)

PhiRecolns = np.array(PhiRecolistlins)
ThetaRecolns = np.array(ThetaRecoListlins)
PhiRecoOns = np.array(PhiRecoListOns)
ThetaRecoOns = np.array(ThetaRecoListOns)

#Assign energies to bins:
#(Returns an array with a bin number for each event)
EnergyIndex = np.digitize(EnergyMc, EnergyBins)

# Transform to cartesian coordinates:

xMc = np.sin(ThetaMc * pi/180.) * np.cos(PhiMc * pi/180.)
yMc = np.sin(ThetaMc * pi/180.) * np.sin(PhiMc * pi/180.)
zMc = np.cos(ThetaMc * pi/180.)

xRecolns = np.sin(ThetaRecolns * pi/180.) * np.cos(PhiRecolns * pi/180.)
yRecolns = np.sin(ThetaRecolns * pi/180.) * np.sin(PhiRecolns * pi/180.)
zRecolns = np.cos(ThetaRecolns * pi/180.)
xRecoOns = np.sin(ThetaRecoOns * pi/180.) * np.cos(PhiRecoOns * pi/180.)
yRecoOns = np.sin(ThetaRecoOns * pi/180.) * np.sin(PhiRecoOns * pi/180.)
zRecoOns = np.cos(ThetaRecoOns * pi/180.)

# Angular Distance:
AngDistins = np.arccos(xMc*xRecolns + yMc*yRecolns + zMc*zRecolns) * 180. / pi
AngDistOns = np.arccos(xMc*xRecoOns + yMc*yRecoOns + zMc*zRecoOns) * 180. / pi

AngReslns = np.zeros_like(EnergyBins)
AngResOns = np.zeros_like(EnergyBins)

EnergyBias = np.zeros_like(EnergyBins)
EnergyDeviationThisBin = list(np.zeros_like(EnergyBins))
EnergyErrorPos = np.zeros_like(EnergyBins)
EnergyErrorNeg = np.zeros_like(EnergyBins)

Stats = np.zeros_like(EnergyBins)

for i in range(l, EnergyBins.size):
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thisbin = (EnergyIndex == i)
if True in thisbin:
AngResins[i] = np.percentile(AngDistins[thisbin], 68)
AngResOns[i] = np.percentile(AngDistOns[thisbin], 68)

EnergyDeviationThisBin[i] = EnergyDeviation[thisbin]
EnergyBias[i] = numpy.median(EnergyDeviationThisBin[i])
EnergyErrorPos[i] =

>>>numpy . percentile (EnergyDeviationThisBin[i], 84) - EnergyBias[il]
EnergyErrorNeg[i] =

>>>EnergyBias[i] - numpy.percentile(EnergyDeviationThisBin[i], 16)

Stats[i] = len(EnergyDeviationThisBin[i])
print "#Angular Resolution from dsAllRes.py: Energy / Tev (left bin edge)
>>>Energy / TeV (Bin center), AngRes Ons, AngRes 1ns"
for i in range(1l, EnergyBins.size):
print "%f %f %f %f %i" %(EnergyBins[i-1], np.sqrt(EnergyBins[i-1] * EnergyBins[i]),
>>>AngResOns[i], AngResins[i], Stats[il])
print "#Energy Resolution from dsAllRes.py: Energy / Tev (left bin edge), Energy / TeV
>>>(Bin center), Bias[i], , Energy Res. Negative / % , Energy Res. Positive / %"
for i in range(l, EnergyBins.size):
print "%f %f %f %f %f %i" %(EnergyBins[i-1], np.sqrt(EnergyBins[i-1] * EnergyBins[i]),
>>>EnergyBias[i], EnergyErrorNeg[i], EnergyErrorPos[i], Stats[i])
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E. Ausgangssignaldauer des Triggerboards

Im Zusammenhang mit der Beschiftigung mit der HISCORE-Hardware wurden auch Messun-
gen am Triggerboard fiir die HISCORE-Detektoren durchgefiihrt (gemeinsam mit Dr. Martin
Tluczykont). Untersucht werden sollte das Verhalten des Triggerboards bei verschiedenen
eingestellten Triggerschwellen.

Dazu wurde am Eingang des Triggerboards ein von einem Funktionsgenerator erzeugter
Rechteckimpuls mit einer Impulsdauer von 40 ns und einer Impulshéhe von 250 mV angelegt.
Die Ausgangsspannung des im Schaltkreis verbauten Komparators wurde direkt am Kontaktstift
des ICs abgegriffen. Die Dauer des vom Komparator erzeugten Ausgangsimpulses wurde
mit einem Oszilloskop vermessen. Die Triggerschwelle kann mithilfe des ans Triggerboard
angeschlossenen Microcontrollers Arduino UNO eingestellt werden. Die interne Darstellung fiir
die Schwelle ist dabei proportional zur Triggerschwelle in mV. Die Ergebnisse dieser Messung
sind in Abb. 33 dargestellt.
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Abbildung 33: Messung der Dauer des Komparator-Ausgangssignals in Abhéngigkeit von der
eingestellten Triggerschwelle.

Unerwarteterweise zeigte sich, dass mit steigender Triggerschwelle der Ausgangsimpuls des
Komparators immer kiirzer wird. Ab einer bestimmten Triggerschwelle wird der Impuls zu
kurz fiir die nachgeschaltete Transistor-Transistor-Logik, sodass die Schaltung nicht mehr
auslost.
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