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Einleitung

Im Jahre 1912 entdeckte Victor Hess bei Ballonfligen dierkeshe Strahlung. Heutzutage
weild man, dass sie sich aus Teilchen zusammensetzt, didwsitdindas Weltall bewegen. Diese
wurden seitdem in zahlreich durchgefiihrten Experimeg&rauer untersucht. So stellte Pierre
Auger 1938 fest, dass die kosmische Strahlung ausgedebfitedhauer in der Erdatmosphare
erzeugt. Auf dem Erdboden konnte er durch Messungen derdaéuweugten Sekundarteil-
chen auf die Energie des Primarteilchens schliel3en. Yeelfgperimente erforschen das ge-
samte Energiespektrum bis zu einigeit® eV, eine Energie die etwa)®-fach hoher ist, als
mit den weltweit grol3ten Teilchenbeschleuniger (Largelida Collider am CERN) erreicht
werden kann. Allerdings ist es bisher noch vollig ungeki@uf welche Weise die Teilchen auf
die hochsten Energien beschleunigt werden konnen. Riddaxen ist eine der wesentlichen
Aufgaben der Astroteilchenphysik.

Theoretische Berechnungen sagen ein steiles Abfallenalkehé&nflusses oberhalb einer Ener-
gie von5 - 10'? eV hervor. Dies ist damit begriindet, dass die hochstetisapen Teilchen mit
der kosmischen Hintergrundstrahlung wechselwirken uheéidanerhalb von 100 Mpc solange
Energie verlieren, bis ihre Energie unterhalb Wor 0'° eV fallt. Fallt das Spektrum allerdings
weiter kontinuierlich ab, so mussten demnach die QuelEmBeschleunigung innerhalb von
rund 100 Mpc zur Erde liegen. Doch ist innerhalb dieser Distein Objekt bekannt, das in der
Lage ware, Teilchen auf solch hohe Energien zu beschlennigd es mussten in diesem Falle
neue Losungsansatze ausgearbeitet werden. Mit eintreeiUntersuchung der Ankunftsrich-
tung der Teilchen verspricht man sich weiteren Aufschluserhalten und eventuell Quellen
solcher hochstenergetischer Teilchen zu finden.

Bisher gab es im wesentlichen zwei unterschiedliche Erpante, die den Fluss der Teilchen
mit Energien oberhalb dieser sogenannten GZK-Schwelleegeem haben. Das eine Experi-
ment mit dem Namen AGASA wies die Sekundarteilchen dessch#iuers mit Detektoren auf
dem Erdboden nach, wahrend das Experiment namens Fly/slIlRe&s das von diesen Teilchen
in der Atmosphare erzeugte Fluoreszenzlicht misst. DieEmisse dieser beiden Experimente
weichen jedoch oberhalb der GZK-Schwelle soweit voneisaatl, dass eine Aussage Uber die
Existenz des GZK-Cutoffs nicht moglich ist. Doch haberdedixperimente bei diesen hohen
Energien nur geringe Statistik.

Zur genaueren Untersuchung mit hoherer Statistik wirdzZair das Pierre Auger Observatori-
um gebaut. Dieses besteht aus zwei Teilprojekten, woblejeweeils eins in der sudlichen und
eins in der nordlichen Hemisphare befindet. Das erstgerdrefindet sich bereits im Aufbau,
liegt in der argentinischen Provinz Medoza in der Pampa Ataamd erstreckt sich Uiber eine
Flache von rund000 km?*. Es besteht einerseits aus 1600 OberflachendetektoeedjelSe-
kundarteilchen nachweisen und andererseits aus 4 Telstskmnen mit je 6 Teleskopen, die
das emittierte Fluoreszenzlicht messen. Durch diese sogéa Hybrid-Technik soll die Qua-
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lititat der Messungen verbessert werden.

Ebenso wird mit diesem Experiment auch die Richtung der mmkenden Teilchen oberhalb
einer Energie vori0'® eV gemessen, um eventuelle Punktquellen hochenergatikobmi-
scher Strahlung ausfindig machen zu konnen. Aus der Mesiemiglassenzusammensetzung
der ankommenden Teilchen verspricht man sich weitere Btkése Uber die Quellen zu ge-
winnen.

Als Mitglied der Pierre Auger Kollaboration ist das Instifur Kernphysik des Forschungszen-
trums Karlsruhe maf3geblich am Bau der Teleskope betelgth dem Aufbau der Teleskope
ist es notwendig, die optischen Eigenschaften dieser K@beszu untersuchen. Dazu wird mit
Hilfe eines heliumgefullten Fesselballones eine kiictsél Lichtquelle in das Sichtfeld des Te-
leskopes gebracht. Diese Lichtquelle erzeugt auf der Pndtglier-Kamera einen Lichtfleck,
der mit einer CCD-Kamera fotografiert wird. Aus der Strukties Lichtfleckes ist es moglich
Aussagen Uber die optischen Eigenschaften, wie z.B. dsar@aufbau des Teleskopes oder
den Einfluss der Photomultiplierkamera, zu treffen.

Im Rahmen dieser Diplomarbeit galt es eine Lichtquelle ziebadie ausreichend stark im UV-
Bereich emittiert, da der Filter vor dem Teleskop nur in dire3Vellenlangenbereich transparent
ist. Die Steuerung dieser Lichtquelle erfolgt tber einekizbonik, die mittels einer Fernbedie-
nung vom Erdboden aus gesteuert werden kann. Zur Auswedendufnahmen der damit
erzeugten Lichtflecke wird die Kenntnis der Spots bei eindgmalien Teleskop benotigt. Hierfur
wurde eine Monte-Carlo-Simulation mit idealen optischegeBschaften des Teleskopes ge-
schrieben.



Kapitel 1

Kosmische Strahlung und ausgedehnte
Luftschauer

Das Weltall ist gefullt mit Teilchen, die sich teilweisetraehr hohen Energien bewegen. Einige
dieser Teilchen treffen auf die Erde, wo sie 1912 erstmais \Wiotor Hess bei Ballonfligen
entdeckt und als kosmische Strahlung bezeichnet wurdeRolgenden wird der Begriff dieser
kosmischen Strahlung naher dargestellt, wobei zuersbealsachtete Energiespektrum dieser
Teilchen beschrieben wird und danach mogliche QuellerBesthleunigungsformen erlautert
werden. Im zweiten Teil wird sowohl die Entwicklung als awtie Zusammensetzung eines
ausgedehnten Luftschauers erklart, den so ein Teilchderikrdatmosphare erzeugt.

1.1 Kosmische Strahlung

Unter kosmischer Strahlung versteht man geladene Teilchesich durch das Weltall bewegen
und auch auf die Erde treffen konnen. Der Physiker Viktossierklarte mit dieser Strahlung
seine bei Ballonfligen gemachte Beobachtung, dass digistdile Leitfahigkeit von Luft durch
ionisierende Strahlung mit zunehmender Hohe grol3er svurd

Heutzutage weil3 man, dass die kosmische Strahlung Ulggradeaus Atomkernen (ca. 98%)
besteht, der Rest sind Elektronen. Sowohl Neutrinos, ath &notonen zahlen nicht zu dem
klassischen Begriff der kosmischen Strahlung. Dabei sethtder aus Atomkernen bestehende
Anteil bei Energien im GeV-Bereich zu ca. 87% aus Protonenca 12% ausy-Teilchen
und nur zu ca. 1% aus schwereren Elementen zusammen [1].eBamge Fluss mit dem die
kosmische Strahlung die Erdatmosphare trifft, liegt heiae1000 Teilchen pro Sekunde und
Quadratzentimeter.

1.1.1 Das Energiespektrum der kosmischen Strahlung

Das beobachtete Energiespektrum der kosmischen Strabtstrgckt sich uber viele Zehner-
potenzen mit Energien zwischéf® und 10?° eV und ist in Abbildung 1.1 dargestellt. Dabei
folgt dieses beobachtete differenzielle Energiespekulieser Teilchen folgt dabei einem Po-
tenzgesetz [2]:

d—E XX E_’Y . (11)
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Abbildung 1.1: Das beobachtete Energiespektrum der kosmischen StrahDatgi ist der
Teilchenfluss liber der Teilchenenergie aufgetragen. Bei &nergie vors - 10'° eV ist das
"Knie” und bei etwa3 - 10'® der "Knochel” zu erkennen [3].

Der spektrale Index hat bis etwa - 10'° eV einen Wert von 2.7 und oberhalb dieser Energie-
schwelle einen Wert von 3.0. Der erstgenannte Indexwedms8jpektrum wird auch "Knie”
genannt und ist bisher nicht eindeutig erklart. Bei eineergie von ungefahs- 108 eV andert
sich danny erneut. Es gibt verschiedene Ansatze diesen Knick im Eesgpgktrum zu erklaren,
die sich grundsatzlich in mehrere Kategorien untertdéessen. Bei einer der Kategorien han-
delt es sich um astrophysikalische Modelle, die das Kniell&eschleunigungsmechanismen
bzw. Propagationseigenschaften erklaren. All diesenéled ist gemeinsam, dass jedes Ele-
ment einen eigenen Knick im Spektrum mit einer untersciibdh Energie hat, die abhangig
von der Ladungszahl Z dieses Elementes ist. Diese Eigefti$alud aus der Tatsache, dass die
Standardbeschleunigungsmechanismen alle elektromsgimeat Natur sind und dadurch die
Energie des Knies mit der Rigiditat als relevante Grof¥dwaden ist. Eine zweite Kategorie
versucht das Knie durch neue bzw. noch nicht entdeckte kdiysthe Effekte zu erklaren. Die-
se sogenannten exotischen Modelle versuchen diesen Kidcklarch unbekannte Effekte bei
der Wechselwirkung der kosmischen Teilchen mit Atomkeraes der Erdatmosphare zu er-
klaren. Dabei konnten bisher unbekannte und unbeob@chédchen entstehen, die einen Teil
der Energie tragen. Damit wirden hoherenergetischefieil falschlicherweise mit zu geringer
Energie rekonstruiert werden [4].
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Die Modelle, die die Wechselwirkungen bei so hohen Enerdpeschreiben, stammen aus
Extrapolationen von Messungen bei geringeren Energietthe@ean Teilchenbeschleunigern
schon vermessen wurden. Ausserdem wurden diese WecHgaelggquerschnitte in Vorwarts-
richtung nur sehr wenig untersucht und daher sind diese Néoahit einer grof3en Unsicherheit
behaftet.

Bei einer Energie von etwa- 10'® eV erfolgt ein zweiter Indexwechsel, wobei sich der Wert
von v wieder verringert und oberhalb dieser Energie ungefahib2fragt. Dieser Knick wird
auch als "Knochel” bezeichnet. Eine mogliche Erklardiimgdiesen Knick im Spektrum ware,
dass ab dieser Energie die kosmischen Teilchen extragalag&h Ursprungs sind [5]. Nach ei-
ner Theorie von Greisen, Zatsepin und Kuz’min misste abrdimergie vorb - 10! eV das
Spektrum steil abfallen, da alle Teilchen oberhalb diesgesannten GZK-Schwellenenergie
mit der kosmischen Hintergrundstrahlung wechselwirkéav8rlieren dadurch soviel Energie,
dass die Teilchen innerhalb von 100 Mpc zuriickgelegtemélegEnergie unterhalb der GZK-
Schwelle haben. Dieser Theorie zufolge waren dann dibsténergetischen Teilchen extraga-
laktischen Ursprungs, da die Teilchen nur in diesem Fallthdange Wegstrecken zuriicklegen
(siehe Kaptitel 1.1.4).

Der Teilchenfluss bei der Energie des "Knie8”- (10'° eV) betragt rund ein Teilchen pro’m
und pro Jahr. Bei der Energie des "Knochel3™ (0'® eV) betragt der Teilchenfluss nur noch
ungefahr ein Teilchen pro kivund pro Jahr. Damit ist eine direkte Messung der Energie und
Teilchenart der kosmischen Strahlung (durch Ballon- oddeltenexperimente) nicht mehr
moglich. Schon ab einer Energie von ¢a!* eV sind die Teilchenflisse so gering, dass man
sehr gro3e Detektoren bauen muss, um eine ausreichendéiStaterhalten. Technisch lassen
sich solche Experimente auf Ballonen oder Satelliten kaeathgieren.

Kosmischen Teilchen erzeugen allerdings in der Erdatmiginen ausgedehnten Luftschau-
er (siehe Kapitel 1.2) mit sehr vielen SekundarteilchaesB kann man dann mit verschiedenen
Experimentiertechniken auf dem Erdboden nachweisen.Deireen Vergleich mit Simulati-
onsdaten (wie sie z.B. vom Simulationsprogramm CORSIKAg@Jefert werden) kann man
dann indirekt auf die Energie und Teilchensorte des Pteiléhens schliel3en.

1.1.2 Elementzusammensetzung der kosmischen Strahlung

Die Zusammensetzung der Elemente in der kosmischen Stgdannte man bei niedri-
gen Energien (bis zu ungefahr 10 TeV/Nukleon) direkt miattspharenballonen und Sa-
telliten bestimmen. Die relative Haufigkeit der einzelrielemente fur Energien kleiner als
2 GeV/Nukleon ist in Abbildung 1.2 dargestellt.

Zum Vergleich ist die relative Haufigkeit der Elemente urseSonnensystems eingezeichnet.
Dabei ist zu erkennen, dass die beiden Verteilungen gntdite sehr gut tibereinstimmen. Dies
ist ein Hinweis, dass die kosmische Strahlung zumindesdé®ischon vermessenen niedrigen
Energien stellaren Ursprungs ist. Wie man in der Abbilduteg@ings auch erkennen kann, gibt
es Bereiche, in denen die beiden Verteilungen deutlicherdahiede aufweisen. Zum Einen ist
der Anteil der Elemente Wasserstoff und Helium in der koshes Strahlung deutlich geringer.
Die Ursache fur diesen Unterschied ist noch nicht eindeggiklart, konnte aber z.B. dadurch
erklart werden, dass es schwieriger ist Wasserstoff urididesinfach zu ionisieren als schwe-
rere Elemente. Dadurch kdnnten diese Elemente nur nockringgrem MalRe beschleunigt
werden. Ein anderer Grund konnte naturlich auch seirs d@sZusammensetzung der Elemen-
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Abbildung 1.2: Die Elementzusammensetzung der kosmischen Strahlung rgleieh zur
Elementzusammensetzung in unserem Sonnensystem [7].

te am Ort des Ursprungs doch nicht die gleiche ist, wie in tameSonnensystem.

Zum Anderen kann man einen Unterschied in den relativerfigléiten bei den Elementgrup-
pen Li, Be, B und Sc, Ti, Cr, Mn erkennen. Dabei ist die remtiaufigkeit dieser Elemente
in der kosmischen Strahlung bis zu Uber sechs GroRenogamugrofRer als in der Materie
unseres Sonnensystems. Hier sind die Unterschiede aligrdiehr gut verstanden: Wahrend
bei der Elementzusammensetzung in unserem SonnensyssenElemente Endprodukte der
Nukleosynthese sind, entstehen sie bei der kosmischem@tgadurch Spallation bei den Kol-
lisionen von Kohlenstoff-, Sauerstoff- und Eisenkernendstr interstellaren Materie [1]. Geht
man davon aus, dass die Quellen der kosmischen Strahlumggeitée Elementzusammenset-
zung haben wie unser Sonnensystem, kann man mit der Messureativen Haufigkeit dieser
Elemente auf die Anzahl der Kollisionen mit der interstelfaMaterie schlie3en. Da die Wir-
kungsquerschnitte der einzelnen SpallationsprozessBeschleunigerexperimenten bekannt
sind, kann man daraus die von den kosmischen Teilchen duedegMaterie berechnen und
damit auch auf den zuriickgelegten Weg schliel3en. Aus deh@his von primaren (C, N und
Fe) zu sekundaren (Li, Be und B) Teilchen kann man auf eindare Aufenthaltsdauer von
etwal0® — 107 Jahren innerhalb der Galaxie schlieBen [1].

1.1.3 Quellen der kosmischen Strahlung

Da sich die Energien der Teilchen auf einen breiten Eneegeth verteilt, geht man davon
aus, dass es verschiedene Quellen der kosmische Strahhtngpgbei wird vermutet, dass
ein Grol3teil der Teilchen, mit Energien maximal bis zum Bmél, aus Supernovaeuberresten
und Pulsaren unserer eigenen Galaxie stammen. Teilchemoméren Energien kdnnen nach
aktuellen Vorstellungen nur von Objekten erzeugt werdensith aufl3erhalb unserer Galaxie
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befinden. Dabei wiirden als Quellen z.B. entweder Radiagalaaktive Galaxiekerne oder
kollidierende Galaxien in Betracht kommen. Fur die watBeschleunigung dieser Teilchen
gibt es zwei grundlegend verschiedene Theorien:

Zum Einen gibt es die so genannte statistische Beschleogjglie auf einer Idee von En-
rico Fermi aus dem Jahre 1949 beruht [8]. Eine Beschleugigufolgt dieser Theorie nach
an magnetischen Plasmawolken bzw. an ebenen Schockfraliegewaltige Energiemengen
mit sich fuhren. Eine solche Schockfront ist z.B. eine sigativ zur Umgebung sehr schnell
bewegende Gaswolke, wie etwa die abgestol3ene Hillle auperisovaexplosion. Die sich aus-
breitende Materie fuhrt Magnetfelder mit, an denen dieadehen Teilchen der kosmischen
Strahlung beschleunigt werden. Anhand dieser Theors& Kish ein differentielles Energie-
spektrum herleiten, das nahezu identisch mit dem beobliach&pektrum aus Gleichung (1.1)
ist, nur mit einem leicht abweichenden IndexDem beschriebenen Energiegewinn steht al-
lerdings auch ein Energieverlust durch Synchrotronatragiund Photoreaktionen gegeniber.
Man kann die maximal erreichbare Energie eines Teilchenshdiliese Form der Beschleuni-
gung mit folgender Formel abschatzen [5]:

Eew = PBc-Ze-B- L (1.2)

mit:
pgc: Geschwindigkeit der Schockwelle (z.B~ 0, 01 fur Supernovae)
Ze: Ladung des Teilchens
B: Starke des Magnetfeldes
L: Grol3e der Beschleunigungsregion.

Im sogenannten Hillas-Diagramm (Abbildung 1.3) sind di&amten Quellen dargestellt.
Dabei sind nur Objekte auf oder Gberhalb der gestrichdliare in der Lage Protonen auf
Energien Ubeit0?° eV zu beschleunigen. Wie man erkennen kann, kommen dafiwenige
Objekte in Frage.

Als zweite Beschleunigungsform kommt die direkte Beschilgung in Frage. Diese benotigt,
im Gegensatz zur statistischen Beschleunigung, ein satkestelektromagnetisches Feld, wie
es z.B. bei Pulsaren auftritt. Die Beschleunigung erfolgtrddurch elektromotorische Krafte,
die durch die Rotation des Magnetfeldes hervorgerufen ererdber auch hier kbnnen wie-
der Energieverluste durch Synchrotronstrahlung und Peaktionen auftreten. Zusatzlich ist
noch ungeklart, wie sich hieraus das differentielle Eresgektrum aus Gleichung (1.1) ablei-
ten lasst [5].

Als weitere "exotische” Quellen werden auch verschiedeealle diskutiert, wie von super-
symmetrischen Neutralteilchen, von magnetischen Morespotler von Cosmic-Strings, die im
frlhen Universum entstanden sind und jetzt zerfallen.[10]

Weitere Beobachtungen zum Erforschen und Erklaren diekanomene sind notig, um die
Entstehung der hochenergetischen Teilchen zu verstehes sbIl mit dem Pierre Auger Ob-
servatorium erfolgen (siehe Kapitel 2).
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Abbildung 1.3: Im Hillasdiagramm sind die kosmischen Objekte in Abhakgigvon ihrer
magnetische Feldstarke und ihrer Ausdehnung aufgetrdgmmei sind nur Objekte auf oder
iiberhalb der gestrichelten Linie in der Lage Protonen agi&ien vori0?° eV zu beschleuni-

gen [9].

1.1.4 Der GZK-Effekt

Die drei Physiker Kenneth Greisen, Georgy Zatsepin undriadiz’min kamen zu detber-
legung, dass hochenergetische Teilchen mit einer Energiegalss - 10'° eV sehr effektiv mit
der 2,7 K Hintergrundstrahlung wechselwirken [11], [12bdbhalb dieser sogenannten GZK-
Schwelle steht gentigend Energie im Schwerpunktssystenezfiigung, um died-Resonanz
anzuregen [10]:

P+ vorx — A(1232) — p+a°
— n+fﬂ

Da ein einzelnes Neutron wieder in ein Proton zerfalltdwdurch diese Reaktion dem Proton,
durch den Impuls den das Pion erhalt, solange Energie gatzbis seine Energie unter die
GZK-Schwellenenergie voi- 10 eV fallt.

Den py-Wechselwirkungsquerschnitt bei so hohen Energien komate wie folgt bestimmt:
Der Fall, dass ein hochenergetisches kosmisches Teilchereinem niederenegetischen
Photon der kosmischen Hintergrundstrahlung wechselwskgleichbedeutend mit dem Fall,
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dass ein hochenergetisches Photer8(0 MeV) auf ein ruhendes Proton trifft. Denn aufgrund
der Lorentz-Transformation kann man sich in das Bezugssystes Protons begeben und
die Schwerpunktsenergie dem Photon zukommen lassen. iEvgreell kann man solch ein
hochenergetisches Photon erzeugen, um dadurch den Werckaabsquerschnitt bei so hohen
Energien zu bestimmen. Aus diesem-Wechselwirkungsquerschnitt, der durchschnittlichen
Photonendichte im Weltall (412 Photonenfdnund dem Photonenspektrum kann man den
Energieverlust in Abhangigkeit von der zuriickgelegtére&ke des Protons berechnen. Tragt
man die verbleibende Energie Uber den zuriickgelegten &Mgégso erkennt man, dass die
Energieabnahme umso grof3er ist, je hoher die Anfanggenear. In Abbildung 1.4 sind drei
Protonen unterschiedlicher Anfangsenergie aufgetragen.
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Abbildung 1.4: Fur drei Protonen mit unterschiedlichen Anfangsenerigiedie mittlere Ener-
gie in Abhangigkeit vom zuriickgelegten Weg dargesta|it [

Die mittlere Energie dieser Protonen unterschreitet imaéreiner zuriickgelegten Wegstrecke
von rund 100 Mpc die GZK-Schwellenenergie. Detektiert man auf der Erde in groRerer
Zahl Teilchen mit einer hoheren Energie als10' eV, so kann ihr Entstehungsort demnach
nicht weiter als 100 Mpc entfernt sein [13]. Allerdings simherhalb dieser Distanz keine
Objekte bekannt, die die kosmischen Teilchen auf so hohegiemebeschleunigen konnten.

1.2 Ausgedehnte Luftschauer

Der Fluss von hochenergetischen Teilchen ist, wie in Ahinifgl1.1 erkennbar, nur noch sehr
klein (~ 1 Teilchen pro km pro Jahr bei einer Energie ven 10'® eV). Damit ist wie oben
beschrieben ein Nachweis dieser Teilchen auf direkte Wetse mehr moglich.

Pierre Auger fuhrte 1939 Messungen zur kosmischen Stnghthit Detektoren auf dem Erdbo-
den durch. Trotz eines Abstandes der Detektoren von bis @M&@ern untereinander, konnte
er koinzidente Signale beobachten. Aus dieser Beobaclsithiigss er, dass diese Signale von
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ausgedehnten Luftschauern (EAS: Extensive Air Shower)gkamiie von kosmischen Teilchen
in der Atmosphare erzeugt wurden [14]. Mithilfe solcherddéaten lasst sich dann auf die
Masse, Energie und Richtung des Primarteilchens zu &ghiie

1.2.1 Schauerentwicklung

Trifft ein kosmisches Teilchen in der Atmosphare auf eidgamkern der Luftmolekile, so
entstehen bei dieser Wechselwirkung Sekundarteilchendiese wiederum neue Teilchen
erzeugen, entwickelt sich ein kaskadenartiger SchaudyeiDaerteilt sich die urspriingliche
Energie des Primarteilchens auf die gro3e Anzahl von S#kieilchen. Z.B. erzeugt ein
Proton mit einer Energie vot'® eV ungefahr eine Million Sekundarteilchen (davon sind am
Erdboden 80% Photonen, 17% Elektronen, 1,7% Myonen und 6l&88tonen [15]). Die Zahl
der Sekundarteilchen vervielfacht sich so lange, bis kiitesche Energie unterschritten wird.
Unterhalb dieser Energie sind die Teilchenverluste duastishtion grof3er als der Gewinn
durch Teilchenerzeugung. Das bedeutet, dass die Teilahesizh dann wieder verringert. Die
Sekundarteilchen bilden eine ausgedehnte Scheibe,afienst nahezu Lichtgeschwindigkeit
durch die Atmosphare bewegt und die im Zentrum einige Maitdeist und einen Durchmesser
von bis zu mehreren Kilometern haben kann, abhangig vorEdergie des Primarteilchens.
Da sich in dieser Scheibe eine sehr grol3e Anzahl an Teilckemden, genigt es die einzelnen
Komponenten stichprobenartig mit weitraumig verteilieatektoren zu messen. In Abbil-
dung 1.5 ist ein solcher Luftschauer schematisch dardiestel
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Abbildung 1.5: Links: Schematische Darstellung der Luftschauerentwicg!
Rechts: Seitenansicht eines Luftschauers [7] .
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Ist das Primarteilchen ein Hadron, so sind die ersten Vdwfr&kungen des Schauers hadro-
nischer Art. Dabei findet die ersten Wechselwirkung in estark schwankenden Hohe von
20 - 30 km oberhalb des Erdbodens statt. Bei dieser Kollismdastehen verschiedene Hadronen,
wobei viele von diesen Pionen sind. Die ungeladenen Pioedallen daraufhin sehr schnell in
zwei Photonentf,o = 8.4 - 10~'7 s) und die geladenen Pionen zerfallen in Myonen oder losen
aufgrund der langeren Lebensdauer (= 2.6 - 1078 s) eine weitere hadronische Wechselwir-
kung aus.

Zur Beschreibung der ausgedehnten Luftschauer wird diesgghé@rische Tief& verwendet.
Sie gibt die von den Teilchen durchquerte Materie an, wosatlseine Einheit in Gramm pro
Quadratzentimeter ergibt. Flur senkrechte einfallendiellen berechnet sich die atmosphari-
sche TiefeXy aus:

Xy = / " ()i (1.3)
h

mit;
p(h'): Dichteprofil der Atmosphare
h: Hohe Uber dem Erdboden.

Wie in Abbildung 1.6 zu erkennen ist, ergibt sich daraus alietatmospharische Tiefe fur nicht
senkrecht einfallende Schauer, wobei diese Naherung4ig0° anwendbar ist:
Xv
X =" 1.4
cos© ’ (1.4)

wobei® der Winkel zwischen einfallendem und senkrechtem Schawgibt

X=0 Obere
Atmosphdrengrenze
Xy X
0
h=0 Boden

Abbildung 1.6: Berechnung der atmosphéarischen Tiefe bei schrag eentadm Primarteil-
chen.

1.2.2 Die einzelnen Schauerkomponenten

Ein Luftschauer lasst sich allgemein in drei verschiedém@ponenten einteilen (hadronische,
myonische und elektromagnetische), die im Folgenden kifmdrachtet werden sollen.
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Die hadronische Komponente

Trifft ein hadronisches Primar- oder hochenergetischelsuSdarteilchen auf ein Atomkern
in der Atmosphare, so erfolgt eine Spallation, wodurchleviereitere Sekundarhadronen
erzeugt werden. Die erzeugten Sekundarhadronen zerfaler wechselwirken erneut mit
Kernen aus der Atmosphare. Dabei erhoht sich die Hadaaerso lange bis eine kritische
Energie unterschritten wird. Unterhalb dieser Energidest\Verlust an Sekundarteilchen durch
Teilcheneinfangreaktionen und Zerfalle in nichthadschie Teilchen (z.Br® — 2+) groRer als
die Zahl der neu produzierten Sekundarteilchen durch ¥éalirkungen in der Atmosphare
(siehe Abbildung 1.7).

Bei einer hadronischen Kollision wird der Impuls hauptdih in Vorwartsrichtung Ubertra-
gen, wogegen der Transversalimpuls sehr gering ist. Dagfgnden sich fast alle Hadronen
innerhalb von 10 - 20 m um die Schauerachse.

Atmospharische Tiefe [g/cm 2]
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Abbildung 1.7: Longitudinalverteilung der einzelnen Schauerkomponefiieein Proton mit
10'? eV bei einem schragen Einfall vén= 45° [16].

Die myonische Komponente

Die Myonen stammen hauptsachlich aus dem Zerfall von gelkaad Pionen und Kaonen, die
zuvor bei hadronischen Wechselwirkungen entstanden sind:

T =y + v, bzw.y,

+ + _
K* =~ +v,bzw.7, .
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Dabei liegen die Lebensdauern der Pionen und Kaonen in é&Rrkasystem in der GrofRenord-
nung vonl0~* s. Die Myonen zerfallen wiederum mit einer Lebensdaueryen= 2.2-107% s
in ihrem Ruhesystem :

pt—=et+ v+, P e+ U4y

Aufgrund der relativ gro3en Lebensdauern der Myonen imleeriy zu den Pionen und der re-
lativistischen Zeitdilatation, erreichen viele von ihrdan Erdboden. Am Anfang des Schauers
ist die Anzahl der Sekundarteilchen noch sehr gering, wardidhaben diese eine sehr hohe
Energie. Zerfallt dann ein solches hochenergetisches &iler Kaon bevor es in der Atmo-
sphare wechselwirkt, so entsteht ein hochenergetisclyestMDamit tragen diese hochenerge-
tischen Myonen Informationen Uber den jungen Schauer.ikVigbbildung 1.7 zu erkennen
ist, liegt das Maximum der myonischen Komponente tieferen Atmosphare als das der ha-
dronischen Komponente. Der Grund dafir ist, dass die Myaus dem Zerfall von Hadronen
stammen. Da die Myonen eine relativ lange Lebensdauer hatzbnur sehr geringfuigig mit der
Atmosphare wechselwirken, nimmt ihre Anzahl nach Durafda des Maximums nur langsam
ab.

Die elektromagnetische Komponente

Die elektromagnetische Komponente ensteht bei einem hesdtten Primarteilchen durch den
Zerfall neutraler Mesonen (vor allen?), die durch hadronische Wechselwirkungen entstanden
sind:

™ = v+,

Die Lebensdauer des Pions betragt = 8.4 - 10'7 s. Die entstandenen Photonen erzeugen
dann durch Paarbildung ein Elektron-Positron-Paar. Daedgurch Bremsstrahlung wieder
Photonen emittieren, welche wiederum Elektronen-PasinePaare erzeugen, entsteht eine
Kaskade von Elektronen, Positronen und Photonen. Wie mabllung 1.7 erkennen kann,
fallt die Anzahl der Elektronen und Positronen nach Duaafén des Maximums rasch ab.
Dies liegt daran, dass diese Teilchen in der Atmosphark atesorbiert werden.

Rickschlisse auf das Prinarteilchen

Aus verschiedenen Eigenschaften des Luftschauers kanmaafatie Richtung, Energie und
Masse des Primarteilchens schlieRen. So steigt z.B. deat®{rder Myonen mit der Energie,
andert sich aber nur geringfugig mit der Masse des Ptailénens (bei gleicher Gesamtener-
gie) und erlaubt daher eine erste Abschatzung der Eneegi€’dmarteilchens. Im Gegensatz
dazu sinkt die am Erdboden beobachtete Elektronen- uneésosiolere auch die Hadronen-
zahl mit zunehmender Masse des Primarteilchens. Ursaehnihist, je groRer die Masse
des Primarteilchens ist, desto hoher ist die Wahrsciclkeit einer Wechselwirkung mit ei-
nem Kern aus der Atmosphare. Ein schwerer Atomkern beatehvielen einzelnen Nukleo-
nen, damit erhoht sich der Wechselwirkungsquerschnitp€Boositionsprinzip). Aus diesem
Grund findet die erste Wechselwirkung schwerer Kerne imssisthen Mittel gesehen hoher
uber dem Erdboden statt, als fur leichte Kerne. Damit akigit sich der Schauer auch fraher
und fuhrt zu einer starkeren Absorption der Elektroned tiadronen im Schauer durch die
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Atmosphare [15]. Da die Anzahl der Myonen relativ unatiigvon der Masse des Primarteil-
chens ist, ermoglicht eine Messung des Myonen/Elektrorezhaltnisses eine Abschatzung
der Masse des Primarteilchens [13]. Durch die Messung daprafils der Schauerfront kann
man die Richtung des Primarteilchens bestimmen. Weitégliohe Messgrof3en sind die For-
men der Lateralverteilungen der unterschiedlichen Teitglorten, die Struktur des hadroni-
schen Schauerkerns und die Hohe des Schauermaximums [15].

Auch hochenergetische Photonen konnen in der Atmospéiaen Schauer erzeugen. Der
Unterschied zwischen solch einem photon- und hadroniedigri Schauer liegt vor allem in
der Anzahl der Myonen. Zwar konnen photoninduzierte Sehaowohl durch Paarbildung
(v — pt + p7) als auch durch photo-nukleare Reaktionen (Photon weshtkemit einem
Hadron) Myonen erzeugen, doch ist deren Anzahl in dieseta Bahr gering.

1.2.3 Emission von Fluoreszenzlicht

Die Sekundarteilchen verlieren beim Durchqueren der Ajphére Energie durch lonisation
und Anregung der Luftmolektle. Wie in Abbildung 1.7 zu erken ist, machen die Elektronen
und Positronen (im Folgenden werden beide zusammen alg&lek bezeichnet) den grofiten
Teil der Sekundarteilchen aus (abgesehen von den massdRi®tonen). Beschrieben wird
deren Energieverlust durch die Bethe-Bloch-Formel. Daldig iberwiegend aus Stickstoff-
molekilen besteht, werden hauptsachli¢ixMolekille durch die Sekundarteilchen angeregt.
Diese regen sich teilweise durch Emission von Fluoresmdriavieder ab. Der Grol3teil der
emittierten Photonen hat eine Wellenlange zwischen 3@4@® nm. Fur diesen Bereich ist
die Absorption durch die Atmosphare relativ gering. Da Alrzahl der Fluoreszenzphotonen
proportional zum Energieverlusf ist, ist die Messung dieser Photonen eine kalorimetrische
Erfassung des elektromagnetischen Anteils in Luftschraugie Anzahl der Fluoreszenzpho-
tonen die pro Elektron ausgelost werden ist zwar abhawngigder Dichte der Luft und der
Temperatur, liegt aber in der Grofenordnung von ungefaty Photonen/Meter [13].
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Das Pierre Auger Experiment

Das Pierre Auger Experiment wird gebaut, um ungeklartegémazur hochenergetischen
kosmischen Strahlung zu beantworten. Im Allgemeinen seies Experiment die Zusammen-
setzung und die Energie der hochstenergetischen kosemsttnahlung messen, um die Frage
zu klaren, ob es bei einer Energie voni0'? eV zu dem sogenannten GZK-Cutoff kommt (sie-
he Kapitel 1.1.4). Zwei unabhangige Experimente (AGASA][dnd Fly’s Eye [18]) konnten
schon Teilchen mit Energien von UbE?° eV nachweisen, doch weichen die Ergebnisse bei
hochsten Energien voneinander ab. Dies ist auch auf di¢ geniigend vorhandene Statistik
zurtickzufuihren. Somit konnte die Frage nach dem GZK-ffuaitmch nicht eindeutig geklart
werden. Teilchen mit hoher Energie mufiten wegen des GZ&kisf in relativer Nahe zu
unserer Galaxie entstehen bzw. auf so hohe Energien basdgjtieverden. Doch ist innerhalb
dieser Region kein Objekt bekannt, das in der Lage warefei auf so hohe Energien zu
beschleunigen. Sollte das Pierre Auger Experiment Tailchi2 hdherer Energie nachweisen,
ware ein weiteres Ziel des Experimentes die Quelle bzwQdiellen dieser Teilchen zu finden.
Diese hohen Energien der Teilchen bewirken, dass die Bgilduf ihrem Weg nur wenig
durch Magnetfelder abgelenkt werden und somit die Rictgunigrmation erhalten bleibt.
Damit erzeugen einzelne Quellen dieser hochenergetisthidchen eine Anisotropie in der
Verteilung der Ankunftsrichtung, die mit dem Pierre AugetpEriment ebenfalls genauer
untersucht werden soll [19].

Da die Teilchen mit hochsten Energier (10%° eV) sehr selten vorkommen-( 1 Teilchen
pro Quadratkilometer und Jahrhundert), ist es notwendig geol3flachige Detektorsysteme
zu bauen und damit die in der Atmosphare erzeugten Sekigidhen nachzuweisen (siehe
Kapitel 1.2). Daher wird sich die erste Halfte des Pierrg@&uExperimentes Uber eine Flache
von 3000 km? erstrecken. Es befindet sich in der siidlichen Hemisphaw&rgentinien am
Ful3e der Anden in der Provinz Mendoza. Dieser Aufbau ist egesanntes Hybridsystem,
was bedeutet, dass zwei verschiedene Detektorsystemmanider kombiniert werden. Das
eine Detektorsystem besteht aus 1600 Wasser-CherenkekiDeen, die auf dem gesamten
Gelande verteilt werden. Sie sind dabei auf einem hexdgon&itter in einem Abstand von
1.5 km angeordnet. Das andere Detektorsystem setzt sichi@u&luoreszenzteleskopsta-
tionen zusammen, die sich am Rand des Detektorfeldes befihadé\bbildung 2.1 ist eine
Ubersichtskarte des Pierre Auger Experimentes dargestell

Nach Fertigstellung des Experimentes in Argentinien windzeveites Detektorfeld gebaut wer-
den. Dieser Aufbau, Auger-Nord genannt, soll in der n@tddn Hemisphare in den USA auf-
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Abbildung 2.1: Ubersichtskarte der Detektoren. Die 1600 Oberflachektistn sind durch
schwarze Punkte dargestellt. Die hellbraune Einfarbwaigtzlen zum Zeitpunkt der Diplom-
arbeit bereits fertiggestellten Teil. An den Seiten deekerarrays sind die vier Fluoreszenz-
Teleskop-Station mit den jeweiligen Sichtfeldern zu erie@m

gebaut werden.

Das Experiment ist ausgelegt, um Teilchen mit Energierr b€ eV nachzuweisen. Mit zu-
nehmender Energie der Teilchen verbessert sich die Efaherder Detektortypen. Diese un-
tere Energieschwelle ist bei der Wassertankanordnundhaien Abstand der Tanks unterein-
ander festgelegt. Bei den Fluoreszenzteleskopen ist gebga durch die Fluoreszenzrate und
durch die Absorption des Lichtes auf dem Weg zum TeleskopebDaird jedes Teilchen mit ei-
ner Primarenergie oberhalb vo6'® eV von mindestens einem Teleskop registriert, wobei 60%
dieser Ereignisse sogar sogenannte Stereo-Events smdsiel.werden von zwei oder mehr
Teleskopen gesehen. Grundsatzlich wird jedes Teilchéeimer Energie grol3er als die GZK-
Schwelle ein solches Stereo-Event sein. Dies hat den Vattes die Geometrie des Schauers
und damit auch die Energieauflosung verbessert wird [18¢ &bere Energiegrenze wird durch
den Aufbau des Experimentes nicht festgelegt, nur werdehalthenergetischen Teilchen im-
mer seltener, je hdher ihre Energie ist.

Im Folgenden sollen die beiden verschiedenen Detekt@syesgenauer erlautert werden. Die
Funktionsweise der Fluoreszenzteleskope wird nahehbieben, da deren Verstandnis fur die
vorliegende Arbeit grundlegend ist.
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2.1 Der Oberflachendetektor

Die in einem Luftschauer erzeugten Sekundarteilchen rmabee so hohe Energie, dass
ihre Geschwindigkeit nahezu Vakuumlichtgeschwindigkbgtragt. Bewegen sich die
Sekundarteilchen in einem Medium, kann ihre Geschwirgligdogar grof3er als die Medium-
lichtgeschwindigkeit sein, was dazu fuhrt, dass Chererkoht emittiert wird. Diesen Effekt
macht man sich bei den Oberflachendetektoren zunutze.

Mit diesen Detektoren soll die Lateralverteilung der myahien und elektromagnetischen
Komponente eines kosmischen Schauers untersucht werdder &inzelne Detektor ist
1.2 m hoch, 3.6 m im Durchmesser und beinhaltetm® hochreines Wasser. Treffen nun
hochenergetische geladene Sekundarteilchen solch &ee&rktor erzeugen sie im Wasser
Cherenkov-Photonen. In jedem Tank befinden sich drei 8'tétholtiplier (PMT), die dann
diese Cherenkov-Photonen registrieren konnen. Das Wamsss hochrein sein, damit die Ab-
sorption der Photonen im Wasser minimalisiert wird und danch keine Bakterien ausbreiten
kdnnen, um eine Betriebszeit von 20 Jahren, bei gleichbleler Qualitat, gewahrleisten
zu konnen. Weiterhin will man eine diffuse Reflexion der (&mé&ov-Photonen erreichen,
weshalb die Innenwand des Detektors mit einem speziellendflgktierenden Tyvec-Material
ausgekleidet ist. Eine elektrische Versorgung mit Kabelratien 1600 Detektoren ware viel
zu teuer geworden, deshalb wurde jeder Detektor mit Sdlarzand einer Speicherbatterie
versehen, um die Stromversorgung sicherzustellen. Sdismimast ein einzelner Detektor in
Abbildung 2.2 dargestellt.
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Abbildung 2.2: Ein Wasser-Cherenkov-Detektor, gefiillt mit hochreineigs®ér. Jeder Detek-
tor verfugt Uber eine autonome Stromversorgung. Die bates werden tber Mobilfunktech-
nologie an eine zentrale Datenerfassungs gesendet [3].

Die Richtung eines einfallenden Luftschauers wird aus agtddferenz der Signale zwischen
den einzelnen Oberflachendetektoren ermittelt. Als Retezeit wird die Zeit des GPS-Signals
(Global Positioning System) verwendet. Die Messdaten aredthnn Uber Mobilfunktechnolo-
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gie an eine zentrale Datenerfassungsstation ibermitah erwartet so eine Winkelauflosung
von etwa 1, abhangig von der Energie, vom Typ und vom Einfallwinkesd &eimarteilchens.
Aus der Anzahl der Myonen und dem Myonen-Elektronenvénigikann man auf die Energie
und den Typ des Primarteilchens schliel3en (siehe Kapi2e2)l Daher ist es notwendig zwi-
schen den Myonen und den Elektronen zu unterscheiden. fliashand der Zeitstruktur des
Signals in den Oberflachendetektoren teilweise moghMyonen erzeugen im Allgemeinen ei-
ne kleine Anzahl von grof3en Pulsen und Elektronen erzeumengeol3e Anzahl von relativ
kleinen Pulsen. Die so erreichte Energieauflosung betrégefahr 10%.

Die Datenauslese erfolgt sobald drei Tanks einen gewissewdlenwert innerhalb voR0 us
Uberschreiten. Bei einer Primarenergie @R’ eV werden in Abhangigkeit vom Zenitwinkel
ungefahr 20 Tanks getroffen. Da die Oberflachendetektst@ndig in Betrieb sind, haben sie
einen sogenanten Duty-Cycle von nahezu 100%.

2.2 Die Fluoreszenzteleskope

Wie in Kapitel 1.2.3 besprochen, erzeugen ausgedehntedh#tier Fluoreszenzlicht in der At-
mosphare, das von den Fluoreszenzteleskopen registgenten kann. Beim Pierre Auger Ex-
periment befindet sich an den vier Seiten des Arrays jewaiks Beleskopstation mit je sechs
Teleskopen. Ein einzelnes Teleskop hat ein Gesichtsfel@0ox 30° und somit hat eine Tele-
skopstation ein Gesichtsfeld von £88 30°. In Abbildung 2.3 ist eine solche Teleskopstation
dargestellt.

oml 2 3 4 5m

—

Abbildung 2.3: Eine von vier Teleskopstationen mit 6 Teleskopen. JedessKep hat ein Ge-
sichtsfeld von 30 x 3(°, die gesamte Station hat ein Gesichtsfeld vorf 38@B0 [20].

Jedes dieser Teleskope ist ein Weitwinkel-Schmidt-Telpsknd besteht im Wesentlichen
aus einem segmentierten spharischen Spiegel mit eineamidtingsradius von 3.4 m,
einem UV-Filter (M-UG6-Filter der Firma Schott mit einem @tlassbereich von 300 bis
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400 nm), einer Korrekturlinse und einer Photomultiplieariera bestehend aus 440 Photo-
multipliern. Die Hauptachse ist 1&)egen den Horizont geneigt, so dass das Teleskop von 1
bis 31 Uber dem Horizont messen kann. In Abbildung 2.4 ist einadimes Teleskop dargestellt.

Abbildung 2.4: Seitenansicht eines einzelnen Fluoreszenzteleskopps [20

Da die Fluoreszenzintensitat sehr gering ist, sind Magsamur in klaren mondlosen Nachten
maoglich, in denen der Untergrund gering genug ist, um dgs&inoch davon unterscheiden zu
konnen. Damit erhalt man einen Duty-Cycle von 10-15%.

Im Folgenden wird die Funktionsweise der einzelnen Kompteredes Teleskops noch naher
beschrieben.

2.2.1 Splarischer Hohlspiegel und Aperturblende

Ein einzelnes Teleskop besteht aus einem spharischegebpiler parallel eintreffendes Licht
reflektiert und auf einen Fleck endlicher Ausdehnung (ingEBotlen Spot genannt) bundelt.
Dies ware auch mit einer Linse moglich, doch hat diese netexr spharischen Aberation,
die der Spiegel auch hat, zusatzlich noch wellenlangefyadfige chromatische Aberationen
und symmetriebedingte Koma-Aberationen, wodurch siclSget noch weiter ausdehnt. Aus-
serdem sind Linsen ab einer gewissen GrofR3e aufwandigigriierstellung als Spiegel. Die
verwendeten Spiegel werden aus technischen und finamzi@hiénden nicht aus einem Stiick
gefertigt, sondern sind aus mehreren Spiegelsegemendammengesetzt. Die eine Halfte der
Teleskope wird mit Spiegeln aus Karlsruhe bestickt werdetche nahezu trapezformig sind
und aus diamantgefrastem Aluminium bestehen. Fur eieskep werden 36 dieser Spiegelse-
gemente bendtigt. Die andere Halfte der Teleskope widSpiegeln tschechischer Kollabo-
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rationsmitglieder ausgestattet. Diese Spiegel habenteragonale Form und werden durch
einen geschliffenen und polierten Glaskorper gebildet it einer dinnen Aluminiumschicht
bedampftist. Da diese Spiegelsegmente kleiner sind,tlggmdan 60 dieser Spiegelsegemente,
um ein Teleskop zu bestiicken.

Es ist technisch nicht realisierbar, dass jedes Spiegaiseqgt den gleichen Radius hat. Es tre-
ten Ungenauigkeiten auf, was Auswirkungen auf die Form gegsShat. Weiterhin muss jedes
Spiegelsegement einzeln ausgerichtet werden, um einéangigperfekte Kugeloberflache zu
erzeugen. Auch dies ist nur bis zu einem gewissen Grad ofjglind Abweichungen haben
auch hier Auswirkungen auf die Spotform.

Parabolspiegel hatten den Vorteil, dass sie Strahlenpdrallel zur Hauptachse einfallen,
exakt in einem Punkt biindeln. Doch sobald diese nicht mataliel einfallen, wird aufgrund
der Koma-Aberation aus dem Punkt ein ausgedehnter Fleckimiérschiedlichen Formen,
abhangig von der Einfallsrichtung der Lichtstrahlen. Alissem Grunde werden Parabolspie-
gel nur dann verwendet, wenn das Licht unter sehr kleinerk#lfnzur Hauptachse einfallt.
Da beim Pierre Auger Experiment das Licht aber bis zu einemkéfivon ~ 20° in die
Teleskope eintreffen kann, sind diese mit einem sphéeis@piegel ausgestattet. Bei diesen
Spiegeln ensteht zwar aufgrund der spharischen Aberaiorspot endlicher Ausdehnung,
doch bleibt dessen GrofRe und Form nahezu gleich fur viedehe Einfallsrichtungen. Wie
man in Abbildung 2.5 erkennen kann, ist die spharische &timr ein geometriebedingter
Abbildundsfehler, und wird umso grof3er, je weiter die Bitea vom Hauptstrahl entfernt sind.

/\
_\Spiegel
N\
Haupt-
~_stranl

R2 °

‘o
B

Abbildung 2.5: Je weiter die Strahlen vom Haupstrahl entfernt sind, uméBeyrist die sphari-
sche Aberation. R ist der Spiegelradius [21].

Der Mittelpunkt der Apertur fallt bei den Teleskopen mitnddRadiuspunkt der spharischen
Spiegel zusammen. Aus diesem Grund wird der Lichtstrahiddech diesen Punkt lauft immer
in sich selbst reflektiert und Hauptstrahl oder Mittelstrgénannt. Je weiter ein Lichtstrahl
von diesem Hauptstrahl entfernt ist, desto grof3er istesepharische Aberation, wobei der
maximal mogliche Abstand zum Hauptstrahl durch den Apeatiius festgelegt wird und in

diesem Falle Randstrahl genannt wird. Wie in Abbildung 2i%erkennen ist, schneiden sich
benachbarte Strahlen. Verbindet man alle diese Schnktpwnhalt man eine Einhillende, die
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Kaustik genannt wird. Die ideale Brennflache ist die Sphauf der der Spot den kleinsten
Durchmesser hat. Sie befindet sich an der Stelle, an der distikasich mit dem Randstrahl
schneidet (siehe Abbildung 2.6).

Kaustik

ys' _______________

v

Abbildung 2.6: Konstruktion der Position des Radiuses der Brennsphé&fé1.

Die Berechnungen fur die Position der idealen Brennsphid fir den Durchmesser des Spots
wurden durch die tschechischen Kollaborationsmitgliedémumerische Weise durchgefiihrt.
Als Anfangsparameter wurden dabei der Aperturradiys.,..., auf 850 mm, der Spiegelradius
R auf 3400 mm und die maximale Spotgrof3e auf’ Geéstgelegt. Dafur ergaben sich dann
folgende Werte:

e Radius der Brennspharg; = 1743 mm
e Spotradiusy, = 7.42 mm.

Wirde man das Teleskop ohne Aperturblende betreiber eétrmaximale Abstand der Strah-
len zum Hauptstrahl durch die Spiegelgrol3e gegeben. Bhdviirde sich bei schragem Licht-
einfall der maximale Abstand,,... erhohen (siehe Abbildung 2.7 rote Strahlen). Aufgrund der
spharischen Aberation ist die Spotgrof3e proportional,zy, was zu einer Vergrol3erung des
Spotradiuses fuhren wirde. Bringt man jedoch im Radinkpsenkrecht zur optischen Achse
eine Aperturblende an, so wirk,,, durch die Grol3e der Blende begrenzt (siehe Abbildung 2.7
schwarze Strahlen). Damit wird fUr schrag einfallendeht.der maximale Abstand geringer:

Aimaz = €08(@) * R apertur (2.2)
mit:
a: Einfallswinkel bezuglich der optischen Achse
R Apertur - Aperturradius,

was wiederum zu einer Verringerung des Spotradiuses.fiig weiterhin in Abbildung 2.7
zu erkennen ist, muss die Spiegelflache in diesem Fall ¥8egt werden, damit alle Strahlen,
die durch die Apertur gehen auch den Spiegel treffen.
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Aperturblende

Abbildung 2.7: Die Aperturblende begrendt,,, und damit die maximale Spotgrél3e [21].

2.2.2 Die Photomultiplier-Kamera

Die Photomultiplier-Kamera (im folgendem auch als PMT-Kan bezeichnet, englisch:
Photomultiplier-tubes) besteht aus 440 Photomultipliémrhorizontaler Richtung sind je 20
Photomultiplier angebracht und in vertikaler Richtung 22cg.

A =1,3° 60 F

-60 -40 -20 0O 20 40 60
x [cm]

Abbildung 2.8: Aufbau der PMT-Kamera

Der Offnungswinkel eines Photomultiplieres betragt°’l Bamit auf den Randern und in den
Lucken zwischen den Photomultipliern keine Photonenover gehen, werden diese Stellen
mit Reflektoren Uberdeckt (sogenannte Mercedes-Stedie)lie eintreffenden Photonen in
die Photomultiplier reflektieren. Somit erhalt die PMT+Kera die hexagonale Struktur. Die
Photomultiplier und die "Mercedes-Sterne” sind dabei sgedmacht, dass ihre Oberflachen
eine Sphare bilden mit einem Radius der Brennsphareyen1743 mm.
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2.2.3 Der Korrekturring

Um die Empfindlichkeit des Teleskopes zu erhdhen war eimgrB8erung des Aperturradiuses
von 850 mm auf 1100 mm notwendig. Aufgrund def.8 m? groBen PMT-Kameraoberflache
betragt die effektive Flache bei einem Aperturradius 866 mm rundl.6 m2. Bei einem Aper-
turradius von 1100 mm vergroRert sich die effektive F&ahf3 m? und verdoppelt sich damit
nahezu. Die Spotgrof3e ist jedoch abhangig vom AbstandRdeslstrahles zum Mittelstrahl,
weshalb diesénderung alleine, zu einer deutlichen VergroRerung dexdspchmessers (auf
1.5° Durchmesser [22]) gefuhrt hatte. Eine Moglichkeit irsem Falle trotzdem eine Spot-
grof3e von 0.5zu erhalten, ware das gesamte Teleskop in gleichem Mal3ergw®Bern. Dies
hatte allerdings dazu gefiihrt, dass man nicht nur mehedgafiache, mehr Photomultiplier
usw. bendtigt hatte, sondern man hatte auch die Telggaiude viel grof3er bauen mussen.
Aus finaziellen Grinden hat man sich dafur entschiedenSthiahlen die weiter als die zuvor
angenommenen 850 mm vom Mittelstrahl entfernt sind, ni@reines Linsenringes zu Kkorri-
gieren. Die Strahlen werden durch den Linsenring vom Mittahl weggebrochen. Dies hat zur
Folge, dass sie den Spiegel weiter aul3en treffen und dafgitend der starkeren spharischen
Abberation so reflektiert werden, dass ihr Abstand auf deglRamera zum Mittelstrahl nicht
mehr als 7.42 mm (bzw. ®pbetragt (siehe Abbildung 2.9).

Rodiuépunkt

PMT-Kamera

Abbildung 2.9: Schematische Darstellung der Funktionsweise des Schraldskopes. Strah-
len die sich weit vom Mittelstrahl entfernt befinden werdemath einen Linsenring so abge-
lenkt, dass sich der Spot nicht weiter ausdehnt [21].

Dies alles bewirkt letztlich, dass die Spiegelflache nuniggevergrof3ert werden muss und da-
mit ein optimiertes gunstiges System ergibt. Dieses 8yst&rd nach seinem Erfinder auch
Schmidt-Teleskop genannt. Aus technischen Griinden htedée Korrekturring nicht aus ei-
nem Element, sondern ist aus 24 einzelnen Linsensegmamammengesetzt.
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Kapitel 3

Vorbereitende Uberlegungen

Nachdem die ersten Teleskope des Pierre Auger Observatoffiertiggestellt wurden, war
es notwendig die optischen Eigenschaften dieser Teleskopderpriufen. Dies sollte durch
eine genaue Untersuchung des Spots geschehen. AnhandrukduiStes Spots kann man
sowohl den Aufbau des Teleskopes, als auch die Ausrichtengidzelnen Spiegelsegmente
Uberprifen. Die PMT-Kamera wurde dabei mit Papier abgktieso dass das Spotabbild
mit einer CCD-Kamera fotografiert werden konnte, die einekiglten Chip hat, um lange
Belichtungszeiten zu ermoglichen. Als Lichtquelle wuede Stern ausgesucht, der gentigend
Licht im UV-Bereich aussendet, da der M-UG6-Filter nur ieskm Bereich mit Wellenlangen
zwischen 300 und 400 nm durchlassig ist.

Eine Verbesserung dieser Methode sollte wiederholte Megsu an den verschiedenen
Teleskopen ermoglichen, ohne von den wenigen geeignééene® abhangig zu sein. Hierfur
soll eine kunstliche Lichtquelle in das Sichtfeld der Bidepe gebracht werden. Der einfachste
Weg dies zu ermdoglichen, ist solch eine Lichtquelle anmikesselballon auf die gewiinschte
Hohe zu bringen.

Diese Methode bietet zusatzlich den Vorteil, dass man dgitien der kiinstlichen Lichtquelle
verandern kann. Da bei jeder Position der Lichtquelle narbestimmter Teil der Spiegel
getroffen wird, kann man dadurch verschiedene BereicheTeéésskops untersuchen. Bei
Sternen misste man im Gegensatz dazu solange warten,nbgeeigneter Stern auf der
gewinschten Position steht. Die Anzahl an geeignetem&teist allerdings sehr gering, so
kann es sein, dass Teile der Teleskope nicht untersuchewdgthnen.

Allerdings hat die Fesseballonmethode auch gewisse Nbechi2a sich das Piere-Auger-
Oberservatorium in der Pampa Amarilla befindet, ist es sehwigrig einen geeigneten
Startplatz fur den Fesselballon zu finden. Denn es eigrednrair grol3ere ebene Flachen mit
wenigen Buschen und Dornen, da diese den Aufbau des Exgpates erschweren und die
Gefahr den empfindlichen Ballon zu verletzten erhoherdeiir Aus diesem Grunde muss tiber
dem Boden ein Netz gespannt werden, auf dem der Ballon dankleium gefullt werden
kann. Weiterhin mussen diese Startplatze gut mit dem Atgchbar sein, da das Experiment
an jedem Messtag neu aufgebaut werden muss.

Um eine Abschatzung der benotigten Lichtmenge fir einénAhme zu machen, wurde auf
die Aufnahmen mit den Sternen als Lichtquelle zuriickdfsgri Die Aufnahmen mit gentigend
Lichtintensitat wurden mit der Wega bei einer Belichturgjsvon 10 Sekunden gemacht.
Mithilfe dieser Information wird im ersten Teil des Kapgdberechnet, wieviel Photonen aus
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der Wega ankamen, um damit die benotigte Leuchtkraft farkiinstliche Lichtquelle ab-
zuschatzen.

Im zweiten Unterkapitel wird eine 470 nm LED der Firma Roghriasertechnik [23] un-
tersucht. An dieser LED wurden einige Tests durchgefiunmrt,die optischen Eigenschaften
zu uberprufen. Daraufhin sollte entschieden werden, ah hEDs mit einer nominalen Wel-
lenlange von 395 nm dieser Firma bestellt, um daraus dietdjieelle zu bauen.

Da sich die Lichtquelle nur endlich weit weg vom Teleskop fgit, werden die eintreffenden
Lichtstrahlen nicht exakt parallel zueinander sein, wasid#hrt, dass sich der Spotradius ver-
groRRert. Eine Abschatzung, wie grol3 der Spot bei einggegeben Entfernung maximal sein
wird, wird im letzten Abschnitt gemacht.

3.1 Erkenntnisse aus Aufnahmen der Wega

Es wird zuerst die Leuchtkraft der Wega ausgerechnet, umudadie Anzahl der emittier-
ten Photonen pro Sekunde im Wellenlangenbereich von 30@08 nm zu bestimmen. Unter
Beriucksichtigung der Absorption durch die Erdatmosphiird die Anzahl der Photonen er-
mittelt, die auf das Teleskop treffen.

3.1.1 Leuchtkraft der Wega

Jedem Stern wird von der Erde aus gesehen eine scheinbdigkeiekzugeordnet. Diese eignet
sich allerdings nicht, um die Leuchtkraft von Sternen writeander zu vergleichen. So kann
es z.B. sein, dass ein Stern von der Erde aus gesehen zwaacscleuchtet, tatsachlich aber
sehr hell und dafur sehr weit entfernt ist. Es lasst siclogh aus der scheinbaren Helligkeit
und dem Abstand die absolute Helligkeit berechen, die eiglgeh moglich macht [24]:

M=m-—5" log(r)+5 (3.1)

mit:
M absolute Helligkeit
m: scheinbare Helligkeit
r: Abstand des Sterns zur Erde in Parsec.

Ein Parsec entspricht dabei 3.26 Lichtjahren bzW86 - 10'¢ m. Die absolute Helligkeit der
Wega ist in Tabelle 3.1 angegeben und zum Vergleich dazu@deaederte der Sonne.

| | relative Helligkeitm | Abstandr in Parsec| absolute HelligkeitM |

Wega 0.04 7.97 0.52
Sonne -26.9 4.86-107° 4.8

Tabelle 3.1: Bestimmung der absoluten Helligkeiten der Wega und der &ans den relativen
Helligkeiten und den Abstanden zur Erde
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Fir die Berechnung der Leuchtkraft der Wega benotigt meanst die Leuchkraft der Sonne,
die sich aus der Solarkonstante ableiten lasst. DieseKaolstante beschreibt die Strahlungs-
leistung der Sonne, die die Erde pro Quadratmeter erreigint.die Leuchtkraft der Sonne
Lgonnedaraus zu berechnen muss man beriicksichtigen, dass sitlictider Sonne auf ei-
ner Kugeloberflache ausbreitet. Damit lasst sich die héuaft der Sonne wie folgt bestimmen:

Lsonne= 47R? - Csy = 3.85 - 10*° W (3.2)
mit;
R: Abstand Sonne-Erde £496 - 10'' m
Cg,: Solarkonstante *370 %

Die absolute Leuchtkraft der Wedayegalasst sich nun tiber die absolute bolometrische Hel-
ligkeitsformel berechnen und ergibt [24]:

Lwega
Mwega— Msonne = —2.5log LSongne (3.3)
MWega_ Msonne
= Lwega = Lsonne exp < o5 ) (3.4)

0.52 —4.8

= 3.85-10%°W-
eXp( 25

) =22-10W, (3.5
mit den oben berechneten Werten fur die Leuchtkraft den8amd den absoluten Helligkeiten
der Sonne und der Wega.

3.1.2 Anzahl der emittierten Photonen der Wega

Aus der oben berechneten Leuchtkraft der Wega gilt es nufsrdiahl der emittierten Photonen
pro Sekunde zu berechnen. Dabei wird die Energievertetdi@ngbgestrahlten Photonen durch
das Plancksche Strahlungsgesetz beschrieben:

dE  8thv? 1

- 3
dv c e

x|
3

|
—_

mit:
v. Frequenz des abgestrahlten Photons
T Temperatur des Strahlers
h: Planck’sches Wirkungsquantum=626 - 1024 Js
c: Lichtgeschwindigkeit =3.0 - 10® m/s
k: Boltzmannkonstante £38 - 10~ J/K,

welches in Abbildung 3.1 dargestellt ist.

Die Gesamtflache unter der Kurvg,,,,, wird durch das Integral Giber den vollstandigen Fre-
quenzbereich berechnet und ergibt fur die Wega bei einarf@chentemperatur voh' =
9500 K [25]:



30 Kapitel 3. Vorbereitendé&lberlegungen

| Plancksches Strahlungsgesetz |
x10™

T=9500K
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Abbildung 3.1: Plancksches Strahlungsgesetz fur eine Temperatur vob R50er hellgrau
eingefarbte Bereich liegt zwisch&ib - 10'* und10'® Hz was einer Wellenlange von 300 bis
400 nm entspricht.

* dE
Aporm = — dv (3.7)
e Z
< 8rhy? 1
- / o dv=6.14J. (3.8)
0 c ert — 1
Durch die Formel:
E=h-v-n (3.9)

ist eine Relation zwischen der Anzahl der Photonemd der Energids gegeben. Damit kann
man bei bekannter Energieverteilung auf die Anzahl derteartien Photonen schliel3en:

an - 9 (3.10)
h-v
dn dr 1
dn de 1
=> n = ady— a.h-ydy' (3.12)

Gesucht ist nun die Rate. der Photonen, die die Wega pro Sekunde im Wellenlangeitbere
zwischen 300 und 400 nm emittiert. Dieser Wellenlangegibbrentspricht einem Frequenz-
band von7.5 - 10'* — 10'® Hz und ist der Bereich in dem der M-UG6-Filter des Teleskopes
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durchlassig ist. Somit ergibt sich fur die Wega mit der mlaeisgerechneten Leuchtkraft und
Normierung:

1 0T dE 1
Re = Lwega 77— — 3.13
Wega Anorm /7_5.1014 dv h-v v ( )
117 e 1 1
= 2-2‘1027'—'/ W (3.14)
6.14 /759014 € eir —1 h-v
= 7.2-10" Photonen/Sekunde (3.15)

Aus der Entfernung der Wega zur Erde kann man berechneniglgeiieser Photonen pro Se-
kunde in das Teleskop treffen. Die Entfernuhigetragt 7.97 Parsec, was<t7-10'" m entspricht.
Dabei setzt man voraus, dass sich das Licht gleichmaRigiaef Kugeloberflache ausbreitet.
Diese Oberflach® betragt dann in 7.97 Parsec Entfernung:

O = 4md?® = 47(2.47 - 10" m)? (3.16)
= 7.65-10% m?. (3.17)

Ein Teil der emittierten Photonen trifft auf das Teleskopsskn Aperturradius 1.1 m mit Kor-

rekturring betragt und damit eine Aperturflache vbn = 3.8 m? hat. Daraus lasst sich die Rate
Ry der Photonen, die auf das Teleskop treffen berechnen (o@rieBsichtigung der Erdatmo-

sphare (siehe Kapitel 3.1.3)):

Ry = Aa R, = _ 38m 7.2 - 10" Photonen/Sekunde (3.18)
T 0 YT 765-10%m '
= 3.6 - 10° Photonen/Sekunde (3.19)

3.1.3 Durchlassigkeit der Atmosptare

Die Photonen der Wega mussen, bevor sie auf das Teleskfgniréie Atmosphare durchque-
ren. Dadurch kommt es sowohl zu Absorption als auch zu Rgtyd8treuung. In Abbildung 3.2
ist die gesamte Durchlassigkeitsfunktion in Abhangigken der Wellenlange fur Beobachtun-
gen in Zenitrichtung dargestelit.

Da die Aufnahmen der Wega allerdings nicht bei senkrechterfialEgemacht wurden, sondern
bei einem Einfallswinket ~ 20° iber dem Horizont, mussten die Photonen, wie in Abbildung
3.3 dargestellt, einen sehr viel langeren Weg durch dieo&phare zuriicklegen.

Die Krummung der Atmosphare ist fur diese Abschatzunggzhst vernachlassigbar und damit
betragt die Wegstrecke bei einem Einfallswinket 20° Ulber dem Horizont ein Vielfaches
einer Atmospharé:

=29. (3.20)
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Abbildung 3.2: Die Durchlassigkeitsfunktion der Erdatmosphéare in Adringkeit der Wel-
lenlénge fiir Beobachtungen in Zenitrichtung [26].

Abbildung 3.3: Schematische Darstellung fir schrag eintreffendestLIBadurch verlangert
sich die Wegstrecke durch die Atmosphare.
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Da eine obere Abschatzung der Photonenzahl genugtf escius, die Durchlassigkeitsfunkti-
on aus Abbildung 3.2 Uber den gesamten Wellenlangerdbereit dem grofdten auftretendem
Wert zu nahern und als Konstante von= 0.62 zu betrachten. Dadurch kommen nach Durch-
gueren der Atmosphare nur noch:

t =al =0.62%7 = 24% (3.21)
der Photonen aus Gleichung (3.19) am Teleskop an. Damiitesigh eine Ratéyy

Ry = R,-t=3.6-10° Photonen/Sekunde).24
= 8.6 -10® Photonen/Sekunde (3.22)

die das Teleskop erreichen.
Die Belichtungszeit der Kamera betrug 10 Sekunden, somiekain dieser Zeit

Nphot = 10 5 - Ry = 8.3 - 10° Photonen (3.23)

am Teleskop an.

3.2 Tests an einer 470 nm Leuchtdiode

Die ersten Tests wurden an einer 470 nm Leuchtdiode mit 100 lne¥$tung der Firma
Roithner-Laser durchgefiihrt. Diese LED besteht aus 6feémen LED-Leuchtpunkten und ist
somit genaugenommen ein LED-Array (im Folgenden als LExloémnet). Nach diesen Tests
sollte entschieden werden, ob LEDs mit einer nominellenl&i&nge von 395 nm bestellt
werden sollen, um daraus dann die Lichtquelle zu bauen.

Die Intensitat wurde mittels einer Photodiode unter eiesdenen Winkeln zur Mittelachse der
LED gemessen. Wie in Abbildung 3.4 zu erkennen ist, lagst die Strahlungscharakteristik
durch eine cos-Funktion beschreiben. Dies istllvereinstimmung mit der Herstellerangabe,
dass bei 6050% der Intensitat im Vergleich zur Vorwartsrichtung asgahlt wird.

Zudem wurde die Intensitat der Leuchtdiode in Vorwactstiing mithilfe einer Photodiode
bestimmt. Bei einer Entfernung von einem Meter zwischen LK Photodiode wurde mit
dieser ein Strom, = 0.021 pA gemessen. Die charakteristische Kennlinie der Photediod
ist in Abbildung 3.5 dargestellt und hat bei einer Wellergé@ von 470 nm eine spezifische
Empfindlichkeit (auch Responsivity genannt) von ungefalr

Damit lasst sich die von der Photodiode gemessene Leistifplgt bestimmen:

I 0.021 pA

Pp = — =
b Responsivity (470 nm) 0.1A/W

(3.24)

= 0.21-10°W. (3.25)

Die Photodiode hat eine aktive Oberfladig, von 11 - 10~2 m?, was zu einer Leistung pro
QuadratmeteP, fuhrt:
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Abbildung 3.4: Relative Intensitat der LED unter verschiedenen WinkeinMittelachse. Die
Daten wurden durch eine cos-Funktion angepasst.
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Abbildung 3.5: Kennlinie der verwendeten Photodiode.
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Pp  021-107W
Opp 11-102m2

(3.26)

W
= 002 5. (3.27)
Wie oben beschrieben, ist dieser Wert jedoch nicht fur desamten Halbraum konstant, son-
dern wird durch folgende Funktion beschrieben:
f%v(e) :1}% 'COS(H). (3.28)

Um nun die von der LED gesamte abgestrahlte Leistung zurbestn, muss noch tber die
Halbraumoberflache in=1 m Entfernung integriert werden:

2r  pm/2
P = / / Py - r%sin(f) d¢ df (3.29)
o Jo
2m /2
= b 7"2/ / cos(f) sin(0) do do (3.30)
o Jo
= 63mW. (3.31)

Berucksichtigt man, dass der Messaufbau sehr einfachsealiegt der gemessene Wert in
guterUbereinstimmung zur Herstellerangabe von 100 mW Ausgaigjshg.

Da die Photodiode uber einen grol3en Wellenlangenbe(2@h bis 600 nm) empfindlich ist,
wurde zusatzlich mit einem Spektrometer das Frequenaspelder LED aufgenommen. Wie
in Abbildung 3.6 zu erkennen ist, gibt es keine Nebenmaximé die gesamte abgestrahlte
Leistung wird im nominellen Wellenlangenbereich abgegeb

Weiterhin lasst sich aus dieser Messung bestimmen, beheeWellenlange das Spektrum sein
Maximum hat. Hierfur wurde in dem dafir interessanteneBagr eine Gaul3kurve angepasst.
Dieser vergrol3erte Bereich der Spektrums ist mit der aaggpn Funktion in Abbildung 3.7
dargestellt.

Der Mittelwert dieser Kurve liegt bei 469 nm mit einer Breien 12 nm und stimmt ebenfalls
gut mit den angegebenen 470 nm des Herstellers Uberein.

Zuletzt wurde noch der Temperaturverlauf der LED gemesa@min Abbildung 3.8 zu erken-
nen ist, erreichte die LED schon nach 3 Minuten die maximaléte Betriebstemperatur von
ungefahr 90 Celsius. Danach wurde die LED abgeschaltet und die Tempeseaiter gemes-
sen. Nach weiteren 6 Minuten hatte die LED noch eine Tempevain rund 30 Celsius und
war damit immer noch nicht auf Raumtemperatur abgekuhilt.

Da fur die Lichtquelle im geplanten Experiment sechs LEDgyesehen sind, ist ein Dauer-
betrieb dieser LEDs entweder nur mit sehr guter Kuihlunglinb, oder es muss ein gepulster
Modus mit einer Pulsdauer in der Grof3enordnung von Sekugeeahlt werden.
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| Spektroskopie: LED 470nm |
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Abbildung 3.6: Spektrum der 470 nm LED.
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Abbildung 3.7: VergréBerter Ausschnitt des 470 nm LED-Spektrums. An digeB wurde ein
Gaulsfit angepasst. Dieser ergab einen Mittelwert von 469mdreine Breite von 12 nm.
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Abbildung 3.8: Temperaturverlauf der 470 nm LED. Nach 3 Minuten wurde di®ldbge-
schaltet, da die maximal erlaubte Betriebstemperatur GorC@lsius erreicht wurde.

3.3 Abschatzung der Spotgriolie

Trifft exakt paralleles Licht auf das Teleskop, so wird @&sn einem Spot von O2Durch-
messer gebiindelt. Dabei ist es nahezu unerheblich, oltrdiel&h parallel zur Teleskopachse
eintreffen oder nicht, solange die Strahlen untereinapdeallel einfallen, betragt die Spot-
groRe immer etwa 0°5was einem idealen Spotradius vos- 7.42 mm entspricht.

In Abbildung 3.9 ist der Strahlenverlauf fur parallelechi dargestellt. Die Grol3e des Spots
wird dabei durch die Randstrahlen, also den Strahlen mitmemimalen Abstand zum Mittel-
strahl, festgelegt. Fur die Berechnung der Spotgrof3e der Korrekturring nicht berticksich-
tigt, da dieser keinen Einfluss darauf hat (siehe KapiteB2.2

Die Position des Spots auf der Photomultiplier-Kamera windch den Mittelstrahl gegeben.
Dieser Strahl lauft definitionsgemal durch den RadiukpRrdes Spiegels. Wegen der sphari-
schen Form des Spiegels, trifft dieser Strahl senkrechdenifSpiegel und wird damit immer in
sich selbst reflektiert. Weil die Spotgrol3e im Vergleichh @uol3e der Photomultiplier-Kamera
sehr klein ist, wird die Kamera in den hier gezeigten Abhigen als Ebene und nicht als
Sphare dargestellt.

In dem im Experiment vorliegenden Fall trifft das Licht jetionicht exakt parallel auf das
Teleskop, da sich die Lichtquelle in endlicher Entfernungzleleskop befinden wird. Daraus
ergibt sich in diesem Fall ein grof3erer Spotradipals fur parallel eintreffendes Licht mit dem
Spotradius.

Abbildung 3.10 stellt dar, wie man den Spotdurchmegsars dem Spotradiusbestimmt und
es ergibt sich folgender Zusammenhang:
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PMT-Komera

Teleskopachse

Abbildung 3.9: Schematische Darstellung des Strahlenverlaufs bei péaraihtreffenden
Lichtstrahlen. Die Randstrahlen bestimmen den Spotragiwgobei die Bezeichnung nur
fur parallel eintreffendes Licht gilt.

a
6 =2 -arctan <7> (3.32)

mit:
a: Radius des Spots
Z,. Radius der PMT-Kamera = 1742 mm .

Um nun abzuschatzen wie grol3 der Spotradius fur nicraledes Licht maximal werden kann,
wird der in Abbildung 3.11 eingezeichnete Mittelstrahlrbehtet. Dieser schneidet die PMT-
Kamera mit dem Abstang zum Mittelpunkt dieser Kamera.

PMT—KOmV

a

Spotmittelpunkt

R

Abbildung 3.10: Berechnung des Spotdurchmessgeasis dem Spotradius

i
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Abbildung 3.11: Schematische Darstellung der Strahlen bei endlich enéebichtquelle zur
Berechnung der Spotgrol3e fir nicht exakt parallelestLiobr eingekreiste Bereich ist in Ab-
bildung 3.12 nochmals vergrol3ert dargestellt.

Dieser Abstang lasst sich dann, wie man in der Abbildung erkennen kann elgt berechnen:

y = tan(a) - Zg (3.33)
mit:
o Einfallswinkel des Randstrahls
Z,. Radius der PMT-Kamera = 1742 mm .

Der Einfallswinkel des Randstrahls zur Teleskopachss Eish ebenfalls aus dieser Abbildung
ablesen:

a = arctan <£) (3.34)

T
mit:
r: Aperturradius ohne Korrekturring = 850 mm
x: Abstand der punktformigen Lichtquelle zum Teleskop,
was zusammen zu folgendem Zusammenhang fuhrt:

y=—-2. (3.35)
x

In Abbildung 3.12 ist der eingekreiste Bereich mit den gemedibstanden nochmals vergrof3ert
dargestellt.

Da der eingezeichnete rote ankommende Strahl maximealr.42 mm vom zugehorigen Mit-
telstrahl entfernt sein kann, ergibt sich als maximalert&piiusa folgender Zusammenhang:

a:y+s:£-Zs+s. (3.36)
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Abbildung 3.12: Vergrol3erter Bereich aus Abbildung 3.11 zum Berechnersgetgrolie.

Setzt man dieses Ergebnis in Gleichung (3.32) ein, so tenhdh bei einer Lichtquelle, die
x Meter vom Teleskop entfernt ist, als maximalen Spotdurcdsae

r.z.
f = 2 - arctan <IT+S> . (3.37)

Dies ergibt dann bei einem Abstand der kiinstlichen Licbligizum Teleskop von zum Beispiel
x = 1000 m (siehe Kapitel 4.4) maximal einen Spotdurchmesser von:

085 M 1 743 m 1+ 0.00743 M
~0.6°. (3.38)

0= 9. arct 1000 M
arctan ( 1.743m

Damit hat sich der Spot bei dieser Entfernung noch nichuaéhr aufgeblaht und kann damit
noch gut analysiert werden.



Kapitel 4

Der experimentelle Aufbau

FiUr die Realisierung des Experimentes war es notig einag Rus mehreren UV-LEDs als
kunstliche Lichtquelle zu bauen. Die Steuerung diesentigeelle erfolgte mit einer Elektronik,

die zusammen mit dem Ring an einem Fesselballon in das 8idides zu untersuchenden
Teleskopes gebracht wurde. Mit einer handelstiblichenldegtienung konnte man vom Boden
aus die Elektronik steuern.

Im ersten Teil des Kapitels wird der Aufbau des UV-LED-Risggnauer beschrieben, wobel
auch die an den UV-LEDs durchgefuhrten Tests und dererbrgee erlautert werden.
Wegen der extremen Warmeentwicklung und des hohen Erergrauchs der LEDs wurde
entschieden, dass die LEDs nicht im dauerhaften, sondezmém mithilfe einer Elektronik
gepulsten Modus betrieben werden sollen. Dies hat zum Eleen/orteil, dass der LED-Ring
nicht extra gekuhlt werden muss. Zum Anderen braucht mamngee Akkus, was die benotig-
te Nutzlast des Ballons verringert. Die speziell fur dseeExperiment angefertigte Elektronik
wird im zweiten Unterkapitel genauer dargestellt. Im éntfTeil wird der verwendete Fessel-
ballon beschrieben und im letzten Abschnitt wird erlayterelcher Abstand der kiinstlichen
Lichtquelle zum Teleskop bei diesem Experiment benotigi w

4.1 Der UV-LED-RIing

Als kunstliche Lichtquelle wurde ein Ring mit sechs LEDréys der Firma Roithner Laiser-
technik (mit der Produktbezeichnung LED395-66-60) geb&uese LED-Arrays bestehen
aus 60 einzelnen Leuchtpunkten und haben ihr nominellesiMar bei 395 nm mit je einer
Ausgangsleistung von 250 mW bei einem Strom von 240 mA uner&pannung von 18 \olt.
Diese sechs LED-Arrays (im folgenden als LEDs bezeichnatpen mit Plastikschrauben an
einem Aluminium-Korper mit einer Hohe von 40 mm und einaafdéren Durchmesser von
38 mm befestigt. Der gesamte Ring mit den sechs LEDs hat emadBevon 80 Gramm. Die
LEDs wurden parallel zueinander geschaltet und damit wend&trom von~ 1.5 Ampere bei
einer Spannung von 18 \olt bendtigt. Ein Foto des Aufbauimidbbildung 4.1 zu sehen.
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Abbildung 4.1: Foto des UV-LED-RIings. Dieser hatte insgesamt ein GewichGewicht von
80 Gramm. Die Hohe betrug 40 mm und der &ul3ere Durchme8sen8

4.1.1 Anzahl der emittierten Photonen des UV-LED-Rings

Eine einzelne LED hat einen Leistuiify von:

P, =250-102W =250-10"%J/s (4.1)
Ein einzelnes Photon mit einer Wellenlange von 395 nm hret Energiels» von:

Ep = h-u:h-§ (4.2)
= 5.0-10"' J/Photon (4.3)

mit:
h: Plancksches Wirkungsquantun6526 - 103 Js
c: Vakuumlichtgeschwindigkeit 3 - 10® m/s
A: Wellenlange des Photons = 395 nm .
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Vernachlassigt man die Breite des Spektrums von 20 nm dér wid nahert, dass alle emit-
tierten Photonen eine Wellenlange von 395 nm haben, soaneré@hotonen pro Sekunde von
einer LED emittiert:

10-3
" % - 5.02-51?)—}90 J/PJrllzton (44)
= 5.0-10'" Photonen/Sekunde (4.5)
Damit werden vom gesamten Ring, der aus 6 LEDs besteht,
N =6-n =3-10'® Photonen/Sekunde (4.6)

emittiert.

Bei einem Abstand von 1000 Metern der Lichtquelle zum Tedpsknd der Naherung, dass
der LED-Ring homogen in den gesamten Raum abstrahlt (sielpged 4.1.3), erreichen das
Teleskop:

L2
Np= TN =9.10" Photonen/Sekunde (4.7)
4r - d?

mit:
r: Aperturradius = 1100 mm
d: Entfernung der Lichtquelle zum Teleskop = 1000 m

von den abgestrahlten Photon¥n

Die mindestens benotigte integrierte Photonenzahlifise ECD-Kamera-Aufnahme wurde in
Gleichung (3.23) aulV,;, ~ 10'° Photonen bestimmt.

Wie in Gleichung 4.7 ausgerechnet, emittiert der UV-LEDWRN; ~ 10'? Photonen/Sekunde.
Demnach kommen ab einer Pulsdatyeron:

tP _ Nphot

1
— — Sekund 4.8
N, 100 ekunde (4.8)

genuigend Photonen fur eine Aufnahme auf dem Teleskop amitDin einer Aufnahme
geniigend Intensitat vorhanden war, wurde im Experimendlslange in der GroRenordnung
zwischenf—0 und einer Sekunde gewahlt.

4.1.2 Tests der UV-LEDs

Insgesamt wurden zwolf LEDs mit einer nominativen Welderge von 395 nm gekauft. Diese
LEDs wurden im Labor vermessen, um aus den besten sechsudstlikhie Lichtquelle zu
bauen. Aus den restlichen sechs Stuck wurde ein Ersatgebgut.
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| Spektroskopie: LED 03 |
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Abbildung 4.2: Spektrum einer einzelnen UV-LED. Es sind keine Nebenmaxe@nkannbar.
Die Spektren der restlichen acht LEDs sahen entsprechendaischen 350 und 400 nm wur-
de eine Gaul3kurve an die Daten angepasst um den MittelwedierVarianz des Spektrums
zu bestimmen.

Es wurden von neun LEDs die Spektren vermessen, die restlidhei waren zum Zeitpunkt
der Tests an andere Auger Arbeitsgruppen verliehen undemuid den Ersatzring verwendet.
In keinem der neun Spektren war ein Nebenmaximum zu erkerid@s bedeutet, dass die
gesamte abgestrahlte Energie in nur einem Frequenzbaedeten wird. Dadurch geht keine
Energie bei Frequenzen verloren, die durch den M-UG6+Rittedem Teleskop herausgefiltert
werden. In Abbildung 4.2 ist das Spektrum fur eine einzél&® exemplarisch dargestellt.
Die Spektren der restlichen acht LEDs sahen analog aus.

Zur Bestimmung der Wellenlange, bei der das Spektrum seixifdum hat, wurde eine Gaul3-
kurve an die Daten gefittet. Dies ist wiederum exemplariscAbbildung 4.3 fur eine LED
dargestellt.

Diese Methode wurde ebenso bei den tibrigen LEDs angewedDigesich daraus ergebenden
Mittelwerte und zugehorigen Varianzen sind in Tabelleid.$palte zwei und drei aufgelistet.

Wie man der Tabelle entnehmen kann, weichen die MittelwaeteLEDs bis zu 5 nm vom
nominalen Wert ab. Diese Mittelwerte tendieren eher zigrén Wellenlangen und erreichen
Werte bis zu 400 nm, wodurch die Tranmission durch den M-Wi@r reduziert wird.
In Abbildung 4.4 ist der spektrale Transmissionsgrad debl&B Glases der Firma Schott
dargestellt, welches bei den Teleskopen als Filter veretewdd. Es ist deutlich zu erkennen,
dass sich der Transmissionskoeffizient gerade in dem Wétiganbereich von 395 bis 400 nm
deutlich verschlechtert und um ungefahr 15 % abnimmt.



4.1. Der UV-LED-Ring 45
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Abbildung 4.3: Herausvergrof3erter Ausschnitt eines 395 nm-LED-SpeigriMithilfe eines
Gaufdfits wird bestimmt, bei welcher Wellenlédnge das Maximtiegt.

Mittelwert | Varianzo | Intensitat Intensitat
[nm] [nm] ohne Filter| mit M-UGB6-Filter
LED 01 398.9 55 9.59 3.46
LED 02 399.5 6.0 6.29 2.21
LED 03 394.2 4.6 7.47 3.74
LED 04 397.7 6.0 6.36 2.68
LED 05 397.5 6.0 7.08 3.01
LED 06 397.8 5.5 8.56 3.37
LED 07 399.7 6.0 6.57 2.31
LED 08 396.7 6.8 8.57 3.69
LED 09 399.4 5.7 9.11 3.31

Tabelle 4.1: Messergebnisse der einzelnen LEDs. Der Mittelwert und dieaviz wurden je-
weils durch eine Gaul3funktion, die an die Mel3daten zwis&5€rund 450 nm angepasst wur-
de, ermittelt. Die Intensitat wurde einmal mit und einmhahe eingebauten M-UG6-Filter mit
einer Photodiode vermessen.
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Abbildung 4.4: Der Transmissionskoeffizient des M-UG6-Filters nimmt benZhme der Wel-
lenlange von 395 auf 400 nm um rund 15 % ab.

Aus diesem Grund wurden die Intensitaten der LED in Votsréshtung bei einer Spannung
von U = 18 V auch zwei Mal vermessen. Einmal ohne Filter um erkennen@nné&n, wie
grol3 die Unterschiede in der Produktion sind. Hier tretdroecAbweichung von bis zu 24 %
vom Mittelwert auf. In einer weiteren Messung wurde vor die@®@diode ein M-UG6-Filter
angebracht. Diese Messwerte sind ebenfalls in Tabellenddgii letzten Spalte aufgelistet und
es treten Abweichungen von bis zu 28 % zum Mittelwert auf. &wthdieser Messwerte wurden
fur die kuinstliche Lichtquelle die sechs LEDs ausgewatheé die geringste Abweichung zum
Mittelwert hatten und eine moglichst homogene Lichtqeieligeben.

4.1.3 Winkelverteilung des UV-LED-Rings

Nach Fertigstellung der kinstlichen Lichtquelle, wurderesh Isotropie vermessen. Dabei
wurde alle funf Grad horizontal um den Ring die Intensi@stimmt. Das Messergebnis ist in
Abbildung 4.5 dargestellt.

In der Abbildung sind die sechs Peaks der einzelnen LEDsallaa. Dies fuhrt zu Abwei-
chungen in der Intensitat von bis zu 12% vom Mittelwert. #&iin erkennt man, dass die
Intensitat bei 360von der Intensitat bei‘Oum 11 % abweicht. Dies ist dadurch zu erklaren,
dass sich der Alukorper mit den LEDs wahrend der Messreitaérmt hat und dadurch die
Leuchtdioden mehr Licht abstrahlen.

Will man in einer Erweiterung des Experimentes aus diesdntjuelle eine kalibrierte, isotrop
abstrahlende Lichtquelle machen, so mul} einerseits k&dintigt werden, dass das Licht vom
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Abbildung 4.5: Isotropie des UV-LED-Rings. Dabei wurde alfetgorizontal um den Ring die
Intensitat bestimmt. In rot ist die die gemessene Intéhaitifgetragen. Die blaue Kurve stellt
die jeweilige Abweichung zum Mittelwert dar.

UV-LED-Ring nicht exakt isotrop abgestrahlt wird. Diesrkiie eventuell durch einen Diffusor
vor dem Ring verbessert werden. Andererseits muss man nechethperaturabhangigkeit
der LEDs genauer untersuchen, um eine Aussage der Leukthikiagegebener Temperatur
machen zu konnen.

4.2 Die Elektronik

Fir die Steuerung des UV-LED-Ringes wurde eine speziddktionik entworfen. Die Anfor-
derungen an diese Elektronik sind wie folgt:

e Da die 6 LEDs parallel geschaltet werden sollen, wird einesgamngsspannung von
18 \Volt benaotigt.

¢ Jede einzelne LED wird mit einen Strom von 240 mA betriebesmid muss die Elek-
tronik einen Gesamtstrom von ungefahr 1.5 Ampere liefern.

e Der LED-Ring soll im gepulsten Modus mit einer variableng@auer zwischen 20 und
100 ms betrieben werden. Sowohl das Auslosen eines Lildgpals auch die Pulsdauer
sollen mit einer Fernbedienung vom Boden aus gesteueriend@nnen.

e Der Empfanger an der Elektronik muss dauerhaft mit einemon$tzon ungefahr 25 mA
versorgt werden.

e Fur die Ausrichtung der CCD-Kamera ist es nutzlich, ween DED-Ring fur einige
Sekunden im Dauerbetrieb leuchten kann.
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¢ Um vom Boden aus zu sehen, wo sich der Fesselballon befirdletiree LED mit sicht-
baren Licht (nominale Wellenlange von 470 nm) an die Etakit angeschlossen werden
und ebenfalls mit der Fernbedienung gesteuert werden.

e Der ganze Aufbau soll moglichst leicht sein, um die begtétNutzlast des Fesselballons
S0 gering wie moglich zu halten.

Die Gestaltung der Elektronik war mal3geblich von der Wahhdewendeten Akkus abhangig.
Aus diesem Grunde, wurden diese zuerst ausgewahlt, uMlathéfiel auf spezielle Akkus, die
aus dem Modellflug stammen. Diese Lithium-Polymer-Akkulsdraeine sehr hohe Kapazitat
(750 mAh) bei niedrigem Gewicht (53.5 Gramm). Ein weiterert¥il dieser Akkus ist, dass
sie einen hohen Entladestrom von bis zu 3 Ampere bei einarrfg von 11.1 Volt ermogli-
chen. Damit reichen zwei Akkus in Serie geschaltet aus, wbdnotigte Spannung und den
benotigten Strom zu erreichen.

Die weitere Entwicklung und Fertigung der Elektronik wuiideder Elektronikwerkstatt des
Forschungszentrums Karlsruhe durchgefuhrt. Der Bettieb LED-Rings mit Dauerlicht war
sogar Uber einen langeren Zeitraum (GroRenordnung esurglen) moglich, ohne dass eine
zusatzliche aktive Kiithlung miteingebaut werden mud$dée.vollstandige Schaltplan der Elek-
tronik istim Anhang A.2 aufgefuhrt.

4.3 Der Fesselballon

Der Fesselballon wurde bei der Firma Wittich & Visser [27$tadlt. Dieser wurde mit Helium
gefullt und hatte ein Fullvolumen voh5 m?. Die angegebene Nutzlast betrug zwischen 3 und
4 kg auf Meereshohe, abhangig von der Fullmenge und daltitQudes Heliums. Zu bertck-
sichtigen ist, dass sich die Pampa Amarilla auf 1400 Meber ivieereshdohe befindet und sich
damit die Nutzlast des Ballones verringert. Damit beimullefi bzw. Entleeren die empfind-
liche Aussenhaut des Ballones nicht verletzt wird, wurberidem Boden ein Netz gespannt,
auf dem der Ballon ausgebreitet wird. In Abbildung 4.6 istleoto des gesamten Aufbaus samt
UV-LED-Ring und zugehoriger Elektronik zu erkennen.

Das verwendete Seil hat eine Lange von 1500 Metern und weagiaer Seilwinde aufgewi-
ckelt. Diese Polyethylenschnur hat einen Durchmesser Wdillimeter und ein Gewicht von
800 Gramm/Kilometer bei einer nominalen Bruchlast von rii@@ kg.

4.4 Mindestabstand der Lichtquelle zum Teleskop

Zum Erreichen von guten Aufnahmen, darf die Lichtquelle mefreren Grinde nicht zu nah
am Teleskop sein:

¢ Im Idealfall treffen die Lichtstrahlen exakt parallel zoander auf das Teleskop und er-
zeugen einen Spot mit 0.Durchmesser. Je naher sich die Lichtquelle am Teleskop
befindet, desto grol3er sind die Abweichungen zum Idealfadl umso grofl3er wird der
Spotdurchmesser (siehe Kapitel 3.3).
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e Die Windgeschwindigkeit bestimmt wie weit der Ballon versavird. Andert sich die
Windgeschwindigkeit, so andert sich automatisch auchPd&tion des Ballones. Bei ei-
nem geringen Abstand des Startplatzes zum Teleskop wiihde ®ine kleind\nderung
der Windgeschwindigkeit dazu fuhren, dass sich der Spdeleskop nicht mehr im rela-
tiv kleinen Sichtfeld der CCD-Kamera befindet. Dies hatieRolge, dass man entweder
das Sichtfeld der CCD-Kamera vergrofRern musste. Alhgysliwird damit die Auflosung
des Spots verschlechtert. Oder man musste standig déradder CCD-Kamera andern,
was bei einem boigen Wind allerdings unmoglich ware.

e Die Pulsdauer der Lichtquelle ist einstellbar und kann anater Grof3enordnung von
Sekunden liegen, um die Lichtintensitat in den CCD-Karfaugnahmen zu vergrofl3ern.
Da der Ballon allerdings nicht ruhig steht, sondern siemdigj im Wind bewegt, wiirde
eine zu geringe Entfernung zum Teleskop dazu fuhren, daksaAmen mit einer lange-
ren Pulsdauer stark verschmieren.

Die Lichtquelle darf allerdings aus folgenden Grindertenicht zu weit vom Teleskop entfernt
sein:

¢ Je weiter sich die Lichtquelle am Teleskop befindet, destoigee Photonen erreichen
das Teleskop. Damit muss man entweder die Belichtungsegjtdfdern, oder eine leis-
tungstarkere Lichtquelle bauen.

e Die Lichtquelle wird an einem Fesselballon in das Sichtfidd Teleskope gebracht. Je
weiter entfernt das Experiment vom Teleskop durchgefialmd, desto hoher muss der
Ballon steigen um auch im oberen Bereich des Sichtfeldegiru Bies hat wiederum
zur Folge, dass mehr Schnur bendtigt wird und sich damibeieétigte Nutzlast erhoht.

Unter Beruicksichtigung aller aufgefiihrten Punkte wutdeAbstand zwischen der kiinstlichen
Lichtquelle und dem Teleskop auf ungefahr 1000 Meter fstg. Sollte man unter diesen

Umstanden in den Aufnahmen mit der CCD-Kamera feststetlass die Lichtintensitat auch

fur groRere Entfernung ausreicht, so kann man bei waitBrachfilhrungen des Experimentes
den Abstand vergrof3ern, um die Qualitat des Spots zu ssebe.



50 Kapitel 4. Der experimentelle Aufbau

Abbildung 4.6: Foto des Fesselballons. Dieser hatte ein Fillvolumenaom? und eine
Nutzlast zwischen 3 und 4 kg auf Meereshohe. Zu erkenneaut der UV-LED-RIing mit
Elektronik und links davon der Vollmond.



Kapitel 5

Messungen und Auswertung

Beim Pierre Auger Experiment waren zur Zeit der Diplomariee zwei Teleskopstationen
Los Leones und Coihueco fertiggestellt. Es wurde beschilogsierst zwei Teleskope von
Los Leones zu vermessen, die mit je 36 Spiegeln aus Karldsaktickt sind. Die fur das
Experiment ausgesuchten Teleskope waren Teleskop Numm@ienrdd Nummer zwei, wobei
das erstgenannte einen eingebauten Korrekturring hattdasmandere stattdessen eine Blende.
Im Rahmen des Experimentes konnte wegen der auRergewfdlschlechten Wetterbedingun-
gen jedoch nur in einer Nacht gemessen werden. Daher wuiidesptschen Eigenschaften
nur von einem Teleskop untersucht (Los Leones: Teleskop miemdrei). Dabei wurden
Aufnahmen bei vier verschiedenen Ballonpositionen gemabie Auswertung wird im
vorliegenden Kapitel beschrieben.

Im ersten Abschnitt werden zunachst die vor Ort durchigeeéiin Vorbereitungen erlautert. Da-
nach wird der Mel3verlauf dargestellt und die verschieddtmsitionen des Ballons beschrie-
ben.

Zur weiteren Auswertung der Spotaufnahmen wird eine M&wuddo-Simulation (MC-
Simulation) benotigt. Eine kurze Erlauterung dieseraggeschriebenen Software wird im
zweiten Unterkapitel gegeben.

Die im dritten Teil durchgefiihrte Auswertung befasst sitih der gemessenen Spotgrofie und
vergleicht diese mit Simulationen, die zu jeder Aufnahmesdgefuhrt wurden.

Im vierten Unterkapitel wird der Einfluss des PMT-Kameragtdms in den Spotaufnahmen un-
tersucht. Dies geschieht wiederum durch Vergleich mit dhmehgefuhrten Simulationen.

Der fuinfte Abschnitt fasst zusammen, welche Spiegel dessKepes bei den Aufnahmen aus-
geleuchtet wurden. Diese Ergebnisse basieren auf Sirondatizu jeder Ballonposition.

Im letzten Teil wird noch ein Ausblick gegeben, wie man disiBon des Spots auf der PMT-
Kamera anhand von GPS-Koordinaten der Lichtquelle Uiésprkann (sogenanntes Poiting).
Es wird auch auf die dabei existierenden Unsicherheiterdenen Grol3e eingegangen.

5.1 Melverlauf

Vor Beginn der Messungen waren am Teleskop einige Vorhergén durchzufihren. Zum
Einen wurde die Ausrichtungen der einzelnen Spiegelsetgmmit einem Laser Uberprift
und gegebenenfalls korrigiert. Damit wurde sichergeasteétiss jedes Spiegelsegement seinen
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Abbildung 5.1: Die CCD-Kamera wurde mithilfe einer Stangenkonstruktiarden Spiegeln
befestigt. Bei Bedarf muss die Postion der Kamera verdmdgden, damit sich der Spot wieder
im Sichtfeld der Kamera befindet.

Brennpunkt im Radiuspunkt R des Teleskopes hatte.

Weiterhin wurde die CCD-Kamera mit einer speziellen Stakgastruktion an den Spiegeln
befestigt. Mit dieser Kamera wurden dann die Aufnahmen ge$syemacht. In Abbildung 5.1
ist ein Foto dieser Konstruktion zu sehen.

Da das Sichtfeld der CCD-Kamera nur einen Bruchteil der Mdmera-Flache betragt, muss
die CCD-Kamera ummontiert werden, sobald der Spot audbetieses Sichtfeldes gerat.
Aulerdem wurden die Photomultiplier der PMT-Kamera miti®apbgedeckt, da der Spot
mit einer CCD-Kamera fotografiert wird, und nicht mit den Rimoultiplieren ausgelesen
werden soll. Das verwendete gewohnliche Druckerpapiemdeth das ankommende UV-Licht
in sichtbares Licht um, und kann somit von der CCD-Kamerg@audmmen werden. Auf das
Papier war die hexagonale Struktur der Photomultipliegedfuckt, um in den Aufnahmen
einen Grolienvergleich zu haben, die Position dieses ge®u Rasters wurde jedoch nicht
auf die Positionen der Photomultiplier ausgerichtet. EotoFvon diesem Aufbau ist in
Abbildung 5.2 dargestellt.

Leider konnten aufgrund von ungewohnlich schlechten &eédinungen in den ersten Tagen
keine Messungen durchgefuhrt werden. Am ersten Tag metgitetter sorgte ein Kurzschluss
in der Elektronik dafur, dass die empfindlichen Akkus Zietstvurden, so dass wiederum keine
Messung moglich war. Im Laufe des nachsten Tages koneté&lkdktronik repariert werden
und die Akkus durch eine Parallel- und Serienschaltung vod 20 Batterien ersetzt werden.
Die in dieser Nacht gemachten Aufnahmen von Teleskop Numdrerwerden in diesem
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Abbildung 5.2: Die PMT-Kamera wurde mit Papier abgedeckt, um AufnahmerdentCCD-
Kamera machen zu konnen. Die aufgedruckten Hexagons HdibeBtruktur der Photomul-
tiplier und dienen als Gré3envergleich in der Aufnahmee Bufnahme fand bei ge6ffnetem
Shutter statt.

Kapitel vorgestellt und ausgewertet. In der letzten Na@ntMelRschicht musste die Messung
aufgrund eines aufziehenden Gewitters abgebrochen werden

Eine Stunde vor Einbruch der Dunkelheit wurde mit dem Aufbagonnen und ein Netz tber
dem Boden gespannt, um eine Art Bett fur den Ballon zu baaehdem dieser mit Helium
befullt wurde.

Nach Sonnenuntergang wurde eine meterologische RadiesoitdGPS (Global Positioning
System) initialisiert und mit dem UV-LED-Ring zusammen rnitgehoriger Elektronik am
Ballon befestigt. Die GPS-Sonde stand im standigen Fumigikt zur meteorologischen Bo-
denstation im Teleskopgebaude, so dass man immer wussigavin welcher Hohe sich der
Ballon befand. Anhand dieser GPS-Koordinaten konnte maremer selbstprogrammierten
Software ausrechnen lassen, an welcher Stelle auf der Pafifeka der Spot sein wird und
danach die CCD-Kamera dementsprechend ausrichten. Dietéamrd von einem Computer
in einem Nebenzimmer Uber ein Lichtleitkabel gesteued.d3 nur moglich ist an diesem
Rechner eine Bildvorschau zu erhalten, musste sowohl dasohten der Kamera, als auch das
Scharfstellen des Objektives auf Zuruf geschehen, woddashUmpositionieren der Kamera
recht mihsam war.

Wahrend der Messung befanden sich einige Kollegen im Repggebaude, die dafur zustandig
waren die Aufnahmen zu machen, die CCD-Kamera im Bedaldsiehzubauen und die Bo-
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denstation der GPS-Sonde zu Uiberwachen. Eine weitergp@wigr am Startplatz in der Pampa
und steuerte die Elektronik mithilfe der Fernbedienunglediente die Seilwinde. Diese muss-
te dann, um die Position des Ballons zu verandern, auf deéeflache eines Pick-Ups bewegt
werden.

Die Koordination zwischen Auslosen der CCD-Kamera undldsen des Lichtpulses wurde
Uber Sprechfunk sichergestellt. Dabei wurde die Beliogszeit der CCD-Kamera auf einige
Sekunden gestellt und auf Zuruf gestartet. Eine Sekunatespifolgte ein Zuruf an die Person
mit der Fernbedinung, die den Lichtpuls daraufhin auslost

5.1.1 Positionen des Fesselballons

Wie oben beschrieben, ist es moglich die Position des Bslku verandern. Dies wurde auch
mehrmals vorgenommen, um verschiedene Bereiche des dpksikzu untersuchen. Denn je
nach Position der Lichtquelle werden unterschiedlichee@gi getroffen. Weiterhin war zeit-
weise auch der Mond im Sichtfeld des Teleskopes und erzeuggta deutlich helleren Spot als
die kuinstliche Lichtquelle. Somit musste die Position Baons verandert werden, damit die
Aufnahmen mit der Lichtquelle nicht mehr gestort wurdea.d2r Mond nicht als punktformig
angesehen werden kann (Grof2@.5°), ist der dadurch erzeugte Spotdurchmesser viel zu grof3,
um aussagekraftige Aufnahmen machen zu kdnnen.

Der Ballon wurde auf vier verschiedene Positionen gebraebibei an jeder Position mehrere
Aufnahmen gemacht wurden. Die jeweils beste Aufnahme weiler ausgewertet.

Uber die GPS-Sonde war die Position des Ballons bei jedenauhe bekannt. Die Bodensta-
tion dieser GPS-Sonde gab die Koordinaten wie folgt an:

e Azimutwinkela zwischen der Geraden, die von der Bodenstation aus nacleNasigt,
und der Sonde

e Elevationwinkel zwischen der Bodenstation und der Sonde
e Hohendifferenz, zwischen der Bodenstation und der Sonde

e Entfernungd der Sonde zur Bodenstation.
Zur lllustration der gegebenen Grol3en siehe Abbildung 5.3

Im Anhang A.1 ist ein einzelner Screenshot der Bodenstatioeehen. In dieser Abbildung
kann man erkennen, wie die GPS-Koordinaten jeweils abgelesirden.

In Tabelle 5.1 sind die zu jedem Zeitpunkt ermittelten GR#xdinaten aufgelistet und mit
einer Nummer versehen.

5.2 Geant4-Simulationen

Eine genaue Untersuchung der Spotaufnahmen erforderieirtKis tber die ideale Spotform.
Daher wurde eine spezielle Simulationssoftware gesoliniein der ein ideal aufgebautes
Teleskop vorausgesetzt wurde. Die Spotform ist abhangig der jeweiligen Position der
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Abbildung 5.3: Die Bodenstation befand sich im Teleskopgebaude und gabGRS-
Koordinaten der Sonde in Azimutwinke| Elevationwinkek, Hoheh und Entfernungl an.

| ID | Zeitpunkt [h.m.s]| Azimuthwinkel o [°] | Elevationswinkele [°] | HOheh [m] |

1 24.32 215.67 25.82 405
2 31.50 215.01 24.75 375
3 1.05.56 226.02 16.52 321
4 1.14.37 225.70 26.7 443

Tabelle 5.1: Die zu den Aufnahmen zugehérigen GPS-Koordinaten. Diegalgen Hohe gilt
zur Bodenstation und nicht zum Startplatz. Dieser liegt fis Leones rund 40 Meter unterhalb
der Bodenstation, die sich im Teleskopgebaude befindet.Hdifernungl wurde nicht mit
aufgelistet, da die aufgefuhrten GPS-Koordinaten zusligstimmung ausreichen.
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kiinstlichen Lichtquelle. Daher wurde die Simulationssafe so geschrieben, dass man die
GPS-Koordinaten der Lichtquelle eingeben kann, um zu j&dénahme eine zugehorige
ideale Spotform zu ermitteln. Diese dient dann zum Vergleadt der jeweiligen CCD-Kamera-
Aufnahme.

Die Simulationssoftware wurde basierend auf den Geanéd€n [28] geschrieben. Dabei ist
es zuerst notig, den vollstandigen Aufbau des Teleskapdseschreiben. Anhand der einge-
gebenen GPS-Koordinaten wird eine Lichtquelle an der eetfignden Position platziert, die
mithilfe eines Zufallszahlengenerators isotropes Licheagt. Die auf das Teleskop treffenden
Lichtstrahlen werden am Spiegel reflektiert und treffendanf die PMT-Kamera. Dort werden
sie detektiert und die jeweilige Position auf der PMT-Kaagr ein ASCII-File geschrieben.
Eine grafische Darstellung des Teleskopaufbaus in diesgenannten Raytracing-Programm
ist in Abbildung 5.4 zu sehen.

Abbildung 5.4: Grafische Darstellung des Teleskopaufbaus im Simulatrogsamm. Die ein-
zelnen ankommenden Lichtstrahlen sind in griin darges&é werden am Spiegel reflektiert
und treffen dann auf die PMT-Kamera. Der rote Kreis stelit Herrekturring dar.
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5.3 GrolRe des Spots

Zur Ermittlung der SpotgrofRe wurde zunachst die Aufnahemmer 3 herangezogen
(vergleiche Tabelle 5.1). Diese Aufnahme hat zum Einen dmteV, dass der Spot ziemlich
genau in der Mitte der PMT-Kamera lag. Weiterhin ist der Sipotlieser Aufnahme nicht
verschmiert, sondern man kann in der zugehorigen Abbgdas deutlich die Struktur des
Spots erkennen. Der Grund hierfir ist, dass sich der Bal@mrend der Belichtungszeit kaum
im Wind bewegt hat. Damit lassen sich die Grenzen des Spatssamit auch seine Grol3e
leicht ermitteln.

Abbildung 5.5: Ausschnitt der Spotaufnahme Nummer 3, die Struktur dessSpbin dieser
Aufnahme gut erkennbar. Dies ist darauf zuriickzufiihdass der sich Ballon bei dieser ein-
sekiindigen Aufnahme nicht deutlich im Wind bewegt hat umabis |1&sst sich der Spotdurch-
messer bei dieser Aufnahme relativ einfach ermitteln. Desdntaufnahme ist im Anhang B.1
dargestellt.

In Abbildung 5.6 ist dieselbe Aufnahme nochmals dargesi@iksmal wurden die Rohdaten
mit einem eigens geschriebenen ROOT-Makro ausgeleseninritas um den Spot gelegt.
Die Einheiten in dieser Darstellung sind die Pixel der CCantéra. Die CCD-Kamera hat ins-
gesamt eine Aufldsung von 640x480 Pixeln. In der dargésteAbbildung, sowie auch in den
follgenden sind jeweils nur kleine Ausschnitte der Aufnamaargestellt.

Der Radius des eingezeichneten Kreises wurde mithilfe viobildung 5.7 bestimmt. In die-
ser Abbildung sind die Graustufenwerte nach Abzug des gniades in Abhangigkeit vom
Abstand zum Spotmittelpunkt dargestellt. Gesucht war desténd zum Spotmittelpunkt, bei
dem 95% des Gesamtintegrals erreicht sind. Wie in dieserldbiyg erkennbar, war dies bei
einem Abstand von 42 Pixeln der Fall. Da der von der CCD-Kanzeigewiesene Graustu-
fenwert abhangig von der gesammelten Photonenzahlageni somit auch 95% der Photonen
innerhalb des in Abbildung 5.6 eingezeichneten Kreises.
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Abbildung 5.6: Ausschnitt aus Abbildung 5.5, ausgelesen mit einem ROORrdDie Ein-
heiten sind die Pixelnummern der CCD-Kamera. Der eingérgéte Kreis dient der Ermitt-
lung des Spotdurchmessers. Unter Beriicksichtigung désr@itundes befinden sich 95% der
Photonen innerhalb des Kreises. Die Farbcodierung entgminer von der CCD-Kamera zu-
gewiesenem Graustufe.
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Abbildung 5.7: Die Grol3e des Spotradiuses wurde so bestimmt, dass 95%dtenfen inner-
halb des in Abbildung 5.6 eingezeichneten Kreises liegéteso
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Es gilt nun herauszufinden, wie grof3 dieser Radius von 42rPixdlillimeter ist. Dies wurde
anhand von Abbildung 5.8 bestimmt.
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Abbildung 5.8: Relation zwischen metrischer Léange und Pixel der CCD-Kami@er vertikale
Strich hat eine Lange von einem Hexagon, was 45 Millimetntspricht. Diese Lange ist
aquivalent zu 204 Pixeln der CCD-Kamera.

Ein einzelnes Hexagon hat dabei eine Lanhg®n 204 Pixeln. Misst man diese Strecke auf
dem Papier mit einem Lineal ab, so erhalt man hierfur eiguegel. von 45 Millimetern. Damit
ergibt sich fur den Spotradius,.,; eine GrofRe von:

L

= r-—=42- A

Rreal r I 204 (5 )
= 9.3 mm (5.2)

Dies entspricht nach Gleichung 3.32 einem Spotdurchmesser
Rrear\ 9.3 mm
Oreas = 2-arctan < Z. > = 2 - arctan <1742 mm) (5.3)
= 0.61°. (5.4)

Wie in Kapitel 3.3 erlautert, vergrol3ert sich der Spottiumesser, da sich die Lichtquelle in
endlicher Entfernung zum Teleskop befindet. Dort wurde Eorenel hergeleitet, die die maxi-
male Spotgrolde bei einer gegebenen Entfernung berethnatie optischen Eigenschaften des
Teleskopes zu uberprifen, benotigt man jedoch den eraépotdurchmesser bei einer gegeben
Entfernung. Dies erfolgt mit der in Kapitel 5.2 beschrieberBimulationssoftware, indem ein



60 Kapitel 5. Messungen und Auswertung

idealer Spot simuliert wird und anhand diesem Ergebnis getdsirchmesser bestimmt wird.
Als Anfangskoordinaten werden die von der Bodenstaticeriiitelten GPS-Koordinaten der
Sonde verwendet. Der zu den Bedingungen von Aufnahme NurBrsenulierte Spot ist in
Abbildung 5.9 dargestellt.

| Spotsimulation | [Entries 224158 |
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Abbildung 5.9: Simulation zur Ermittlung der optimalen Spotgrdl3e beiepmmnen Koordina-
ten des Ballons bei Aufnahme Nummer 3. Die Einheiten der Actsnd in Millimetern und
der Ursprung liegt im Mittelpunkt der PMT-Kamera. Die Favtierung entspricht dabei der
gesammelten Photonenzahl pro Bin.

In dieser Abbildung sind die Einheiten der Achsen in Millir@a angegeben und der Ursprung
liegt im Mittelpunkt der PMT-Kamera. Die Farbcodierung spricht dabei der gesammelten
Photonenzahl pro Bin. Beides gilt fur alle Abbildungendenen die Spotform simuliert wurde.
Dies qilt allerdings nicht fur die Abbildungen, in denere @potaufnahmen der CCD-Kamera
dargestellt werden. Bei diesen Abbildungen entsprichtjeleeilige Wert eines Pixels einem
von der CCD-Kamera zugewiesenem Wert. Da diese eine 12-@ttdfa ist, weist diese je-
dem Pixel einen Wert zwischen 0 und 4095 zu. Der zugewieseare afitspricht dabei einem
Graustufenwert und nicht der gesammelten Photonenzahl.

Wie in der Abbildung 5.9 zu erkennen ist, betragt der idegpetradius bei dieser Position
Rgim = 8.80 mm. Damit ergibt sich wiederum mit Gleichung (3.32) ein $jpochmessef;,,
von:

lzsim 8.8 mm
y = 2 * = 2 * - .
Gsml arctan ( : ) arctan (1 5 ) (5 5)

= 0.58°. (5.6)
Somit weicht der gemessene Wert,, vom simulierten Werd,;,, um 5.3% ab.
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Die gemessene SpotgrofRe weicht damit nicht deutlich vonddalen SpotgrofRe ab. Daraus
lasst sich schlieRen, dass die Qualitat des Teleskopasfehr gut ist.

Durch die Geant4-Simulation war es weiterhin moglich zmigeln, welche Spiegelelemente
bei dieser Ballonposition Licht reflektieren. Eine relatiaufigkeitsverteilung pro Spiegelele-
ment ist in Abbilung 5.10 dargestellt.

getroffene Spiegelelemente | |Entries 224158 |

Abbildung 5.10: Simulation der getroffenen Spiegelelemente bei Aufnahmeiier 3.

Dass die mittleren Spiegelelemete weniger getroffen werdg auf den Schatten der PMT-
Kamera zurtickzufuihren (siehe Kapitel 5.4)

Bei den drei anderen Positionen des Ballons wurden weitgite des Teleskopes ausgeleuch-
tet und teilweise reflektierten andere Spiegel das eimfdéelicht auf die PMT-Kamera. Im
Anhang B sind fur jede Ballonposition folgende Abbildungtargestellt:

e Spotaufnahme mit eingezeichnetem Kreis, um den Spotradiesmitteln.

¢ Darstellung eines Hexagons um eine Relation zwischen sober Lange und Pixel der
CCD-Kamera zu erhalten. Da die CCD-Kamera zwischen denakufren umgebaut wer-
den musste, kann sich auch deren Abstand zur PMT-Kameenabiamit andert sich
auch die Grol3e eines Hexagons in der Aufnahme.

e Simulation des Spots bei der jeweiligen Position mit eirgeadmetem Kreis, um die op-
timale Spotgrof3e zu bestimmen.

¢ Simulation der relativen Haufigkeitsverteilung der géaoen Spiegelsegemente.
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Anhand dieser Abbildungen wurde wie oben beschrieben aveilige Spotgroflie ermittelt.
Die Ergebnisse sind in Tabelle 5.2 aufgelistet.

| ID | Spotgroessé,e.i [°] | Spotgroessdi., [°] | Abweichung a [%] |

1 0.59 0.53 10.3
2 0.58 0.54 7.2
3 0.61 0.58 5.3
4 0.58 0.53 10.3

Tabelle 5.2: Ermittlung der Spotgrof3en bei verschiedenen Ballonfost. Die zugehorigen
Abbildungen sind im Anhang B aufgefihrt.

Die Messergebnisse stimmen mit den Simulationen bei didseinAufnahmen nicht so gut
uberein, wie in dem exemplarisch ausfiuihrlich dargestelFall. Dies ist damit zu begriinden,
dass die Qualitat der Spotaufnahmen in diesen Fallert socgut war. Bewegungen des Ballons
konnen zu einer Verschmierung des Spots fuhren und daroit au einer VergrofRerung der
gemessenen Spotgrol3e.

5.4 Schatten der PMT-Kamera

Um den Einfluss des PMT-Kameraschattens auf die StruktuBgdets untersuchen zu konnen,
ist die Kenntnis Uber die Spotform ohne diesen Schatteweradig. Diese Spotform wurde
fur die Ballonposition Nummer 3 durch eine Simulation dtadi und ist in Abbildung 5.11
dargestellt.

Vergleicht man diese Abbildung mit Abbildung 5.9, so kannnndie Unterschiede und
damit den Einfluss des PMT-Kameraschattens erkennen. Uen airekten Vergleich zu
ermoglichen, wurden beide in diesen Abbildungen dar¢festeHistogramme jeweils mit
224.158 Photonen gefullt und bei der Darstellung die gleiEarbcodierung bis zum Wert 20
eingestellt. Wahrend die Simulation ohne Schatten eimersfdormigen Spot darstellt, sind in
der anderen Simulation Abweichungen dazu zu sehen. Bédtattan nun die Spotaufnahme
in Abbildung 5.6, so erkennt man ebenfalls Abweichungen em etingezeichneten Kreis.
Diese Abweichungen haben eine ahnliche Struktur, wie dieetdchiede zwischen den beiden
simulierten Spots in den Abbildungen 5.9 und 5.11. Damitkaan darauf schliel3en, dass die
Abweichungen zum Kreis in der Spotaufnahme auf den EinflessRMT-Kameraschattens
zurtickzufuhren sind.

Wie man zudem in Abbildung 5.10 erkennen kann, werden digaren Spiegel nicht getroffen.
Vergleicht man diese Simulation mit einer, in der die PMTakaa weggelassen wurde (siehe
Abbildung 5.12), so erkennt man, dass diese Spiegel audgtas PMT-Kameraschattens nicht
getroffen werden.

Aus geometrischen Grinden ist die Spotform ohne den Sxhaer PMT-Kamera fur alle
Positionen der Lichtquelle nahezu gleich (vergleiche k&#.2.1). Daher kann man den in
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Abbildung 5.11: Simulation der Spotform ohne PMT-Kameraschatten fur dim@hme Num-
mer 3. Die Einheiten der Achsen sind in Millimetern und hattgan Ursprung im Mittelpunkt
der PMT-Kamera. Da in Abbildung 5.9 224.158 Photonen insagiemm gefullt wurden, wur-
de in dieses Histogramm die gleiche Anzahl an Photonen geremAufgrund der gleichen
Wahl der Fabcodierung beider Histogramme sind diese beiglekt miteinader vergleichbar.

getroffene Spiegelelemente | [Entries 300000 |

Abbildung 5.12: Getroffene Spiegel ohne PMT-Kameraschatten im VergleichAbbil-
dung 5.10 bei Spotaufnahme Nummer 3.
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Abbildung 5.11 gezeigten simulierten Spot auch fur dieemed Aufnahmen als Vergleich
heranziehen. Die Simulationen mit und ohne PMT-Kameraeredjrekt den Einfluss dieser
Kamera, da der Spot bei Bericksichtigung der Kamera seieale Kreisform verliert. Die
jeweiligen Abbildungen sind im Anhang B aufgefuhrt.

Fur die Simulation in Abbildung 5.9 wurden 300.000 Photoreezeugt, von denen, wie in

dieser Abbildung abzulesen ist, 224.158 Photonen auf di€-R&mera trafen. Der Rest wurde
durch die PMT-Kamera absorbiert. In Abbildung 5.13 ist noals eine Simulation ohne den
PMT-Kameraschatten dargestellt, wobei hier wiederum@@DPhotonen erzeugt wurden, die
alle die PMT-Kameraoberflache erreichen. Somit werdewrciddie PMT-Kamera bei dieser

Ballonposition

~300.000 — 224.158

a = ~ 25% 57
300.000 (5.7)
der Photonen absorbiert.
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Abbildung 5.13: Simulation der Spotform ohne PMT-Kamerschatten fir diet&pfnahme
3. In dieser Abbildung wurden ebenso wie in Abbildung 5.9 .800 Photonen erzeugt.
Wéhrend in obiger Abbildung davon 224.158 auf die PMT-Keaarteeffen, kommen ohne PMT-
Kameraschatten alle 300.000 erzeugten Photonen an. Dasrdew durch die PMT-Kamera
rund 25% der Photonen abgeschattet.

Fur die anderen Spotaufnahmen wurde die prozentuale ptisordurch die PMT-Kamera auf
dieselbe Methode bestimmt. Die Ergebnisse sind in Tabe3labfgelistet.
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ID Photonenzahl Photonenzahl | Abdeckung
mit PMT-Kamera| ohne PMT-Kamera [%]
1 210.477 300.000 30
2 211.434 300.000 30
3 224.158 300.000 25
4 211.788 300.000 29

Tabelle 5.3:Zu jeder Spotaufnahme wurde bestimmt, wieviel Prozent destdhen die
PMT-Kamera absorbiert. Dazu wurde jeweils eine Simulatiot und eine ohne PMT-
Kameraschatten mit je 300.000 generierten Photonen deffichig und miteinander verglichen.

5.5 Untersuchte Positionen im optischen System

Der Ballon wurde im Rahmen der Messung auf vier verschieasitionen gebracht. Damit
ergaben sich vier Spots an verschiedenen Positionen alM&rKamera, abhangig von der
jeweiligen Position des Ballones. Die jeweilige Positioer einzelnen Spotaufnahmen sind

in Abbildung 5.14 markiert.
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Abbildung 5.14: Die Positionen der 4 Spots auf der PMT-Kamera wahrend dérakumen.

Damit ist zu erkennen, dass sich der Ballon nur in einem &leimeil des Sichtfeldes des
Teleskopes befand. Dies hat zu Folge, dass nur ein Teil deskbpes im Rahmen dieser

Messung untersucht werden konnte.
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Zu jeder Ballonposition wurde eine Simulation durchgefiselche Spiegel getroffen wurden.
Die entsprechenden Darstellungen sind in Abbildung 5.10 im Anhang B aufgefuhrt.
Betrachtet man alle diese Abbildungen, so kann man erkemlass fUr die vier verschiedenen
Ballonpositionen zwar der Grof3teil (24 von 36 Stiick), ameht alle Spiegel ausgeleuchtet
wurden (siehe Abbildung 5.15). Dies muf3te in einer wertdviessreihe nachgeholt werden.

getroffene Spiegelelemente | [Entries 24]

Reihe
(7]

6
Spalte

Abbildung 5.15: Darstellung der bei allen vier Ballonposition ausgeleatd#m Spiegeln.

5.6 Ausblick: Uberpriifen der Spotposition

Mithilfe der kiinstlichen Lichtquelle ware eingberpriifung der Postition und Ausrichtung der
PMT-Kamera moglich. DidJberprifung der Spotposition auf der PMT-Kamera (sogatem
Pointing) war durch den gegebenen Messaufbau jedoch nidggtich. Da die Position der
Lichtquelle tber GPS bekannt ist, lasst sich damit dieagtete Position des Spots auf der
PMT-Kamera simulieren. Doch ist es aus den Aufnahmen der-8&mera nicht moglich, die
Position des Spots auf der mit Papier abgehangten PMT-Kameermitteln, da auf diesem
Papier keine Ortsinformationen aufgetragen waren.

Wirde man auf das Papier Ortsinformationen anbringen dasdPapier entsprechend auf der
PMT-Kamera ausrichten, so kbnnte man die exakte Posigersgots auf der PMT-Kamera er-
schliel3en. Um die Ausrichtung der PMT-Kamera zu ubemgrjiist allerdings noch die exakte
Ballonposition notwendidJber die GPS-Koordinaten der meteorologischen Sonded$aki-
tion des Ballons bekannt, doch haben diese Koordinaterigiseherheit von bis zu 20 Metern.
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Diese Unsicherheit wirkt sich auch auf die erwartete Pasitles Spots auf der PMT-Kamera
aus. Bei einem Abstand der Lichtquelle zum Teleskop von Mé@@rn kann somit die Spotpo-
sition auf der PMT-Kamera nur noch mit einer Unsicherheit mand 45 Millimetern angegeben
werden.

Eine weitere Unsicherheit ist darauf zuriickzufuhrergsddie Sonde nur alle 8 Sekunden ein
Signal sendet. Somit existiert zum Zeitpunkt einer Aufnaloft kein GPS-Signal, sondern es
muss auf eine gewichtete Interpolation der nachstliegeréignale zurtickgegriffen werden.
Eine Ermittlung der Spotpositionen auf der PMT-Kamera betizaufeinander folgenden GPS-
Signalen ergab einen Unterschied von bis zu 40 Millimetertiereinander, bei einem Abstand
von rund 1000 Metern zwischen Sonde und Teleskop.

Betrachtet man diese beiden Unsicherheiten, so lassasiglidlen GPS-Signalen die erwartete
Spotposition nur mit einer Unsicherheit von 85 Millimetégn2.5°) angeben. Diese Unsicher-
heit spielt zwar fur die vorliegende Auswertung der Megebnisse keine Rolle, doch ist solch
eine Unsicherheit im Falle des Pointings zu grof3.

Eine Verbesserung der Auflosung lasst sich am einfacliiech eine Vergrof3erung des Ab-
standes der Lichtquelle zum Teleskop erreichen. Z.B. wigidh die Unsicherheit auf 1.3°
halbieren, bei einer Verdoppelung des Abstandes auf 20@8rM#eiterhin konnte man die Po-
sition des Ballons mithilfe eines Theodoliten genaueribesten, um damit die Unsicherheiten
in der Ballonposition zu reduzieren.
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Kapitel 6

Ergebnisse aus Simulationen

Die Auswertung der Spotaufnahmen erforderte das Schresbesr Software, die den Spot
fur verschiedene Positionen der kiunstlichen Lichtqusimuliert. Mit dieser in Kapitel 5.2
beschriebenen Software, ist es zusatzlich moglich weilggenschaften des Teleskopes zu
untersuchen.

Der erste Abschnitt befasst sich mit dem Einfluss des Kaurekigs auf den Spot. Dazu wird
der Spot sowohl mit, als auch ohne Korrekturring simuligveiterhin wird dieser Einfluss
noch fur verschiedene Positionen der kiinstlichen Ligblig untersucht. Im zweiten Teil wird
die Position der Photomultiplier-Kamera leicht veranderd aus der idealen Positon gebracht.
Dies hat direkte Auswirkungen auf die Spotgrof3e, die hieitev untersucht werden.

6.1 Einfluss des Korrekturrings

Der Einfluss des Korrekturrings auf den Spot ist abhangmgdar Position der Lichtquelle. Aus
diesem Grunde wurde dieser Einfluss fiir drei verschiedes#i®nen untersucht:

e Die Lichtstrahlen treffen parallel zur Hauptachse auf deleSkop.
¢ Die Lichtstrahlen haben einen Azimutwinkel= 10° zur Teleskop-Hauptachse.

e Die Lichtstrahlen haben zusatzlich zum Azimutwinkek= 10° einen Elevationwinkel
e = 10° zur Teleskop-Hauptachse.

Im jeweiligen Unterkapitel sind drei Abbildungen dargdistén der jeweils ersten Abbildung
ist der Spot fur diese Position der Lichtquelle simuli®te mittlere Abbildung stellt nur die
Lichtstrahlen dar, die durch den Korrekturring laufen. Ber untersten Abbildung wurde der
Korrekturring durch ein lichtundurchlassiges Materiedetzt, um nur die Lichtstrahlen darzu-
stellen, die nicht durch diesen laufen. Da der Spot in deteMétne sehr hohe Intensitat hat
(bis~ 3500 Photonen/Bin), musste bei der gewahlten Darstellung thite2schiedenen Farben
die Farbscala auf maximal 25, 50 bzw. 75 Photonen pro BinHraek&t werden, um auch die
Bereiche darstellen zu konnen, die eine geringere Litdmigitat haben.
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6.1.1 Lichteinfall parallel zur Teleskop-Hauptachse
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Abbildung 6.1: Parallel zur
Hauptachse eintreffendes
Licht.

Abbildung 6.2: Es werden
nur die Strahlen bertcksich-
tigt, die durch die Korrektur-
ring gehen. Die beiden Strei-
fen in der Abbildung sind
auf den Stander der PMT-
Kamera zuriickzufiihren.

Abbildung 6.3: Die Strah-
len, die durch den Korrek-
turring gehen, werden nicht
beriicksichtigt. Die Struktur
des Spots kommt durch den
PMT-Kameraschatten (siehe
Kapitel 5.4).
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6.1.2 Lichteinfall unter einem Azimutwinkel o = 10°

[ Spotsimulation ]

Y-Achse [mm)]

=
o

ul

-10

Entries 206268
25

()]

L 0

PRI IR R S
-320 -315

[ Spotsimulation ]

Y-Achse [mm]

10

-10

s b by b b
-310 -305 -300 -295 -290

-285
X-Achse [mm]

Entries 100193

25

[&)]

o

-320

-315

[ Spotsimulation ]

Y-Achse [mm]

=
o

[&)]

-10

-310

-305 -300 -295 -290 -285

X-Achse [mm]

Entries 105555
25

()]

@
N
ol

co b by
-315 -310 -305

NP IR P R
-300 -295 -290 0
X-Achse [mm]

Abbildung 6.4: Die Licht-
strahlen treffen unter einem
Azimuthwinkel o« = 10°
zur Hauptachse auf das Te-
leskop.

Abbildung 6.5: Es werden
nur die Strahlen beriicksich-
tigt, die durch die Korrek-
turring gehen. Auch hier
ist der Einfluss des PMT-
Kamerastanders zu sehen.

Abbildung 6.6: Die Strah-
len, die durch den Korrek-
turring gehen, werden nicht
mitbertcksichtigt.



72 Kapitel 6. Ergebnisse aus Simulationen

6.1.3 Lichteinfall unter « = 10° und einem Elevationwinkele = 10°
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Wie in den jeweils ersten Abbildungen zu erkennen, ist diet®®pm abhangig von der Ein-
fallsrichtung der Lichtstrahlen. Dies ist einerseits aeh&chatten der PMT-Kamera zuriick-
zufuhren (siehe Kapitel 5.4). Andererseits andert sicthalie effektive Flachd, s, der Apertur
(vergleiche Abbildung 6.10):

Acrp=cos(f) - A (6.1)
mit:
B Winkel der Lichtquelle zur Teleskopachse
A: Flache der Apertur.

Teleskopachse

Abbildung 6.10: Darstellung der effektiven Flache der Apertur bei einemf&@iswinkels zur
Teleskopachse.

Daher andert sich fur verschiedene Einfallswinkel auehSpotform, wenn die Lichtstrahlen
nicht durch den Korrekturring gehen (vergleiche die jesvaiiteren Abbildungen). Betrachtet
man die jeweils mittleren Abbildungen, in denen nur die tsttahlen, die den Korrekturring
passiert haben eingezeichnet sind, so erkennt man dasskhesen abhangig vom Einfalls-
winkel sehr kompliziert sind. Dies ist zusatzlich zu deidee oben genannte Grinden auf die
hinzukommenden Koma-Aberationen zuriickzufiihren, dieschragem Lichteinfall auf die
Linse entstehen.

Fur die Struktur des Spots ist es dabei (nahezu) unerteldlr die Lichtquelle unter einem
Azimuthwinkel oder einen Elevationwinkel zur Teleskopsetauf die Apertur trifft, da das
Teleskop (bis auf den Stander der PMT-Kamera) symmetissch

6.2 SpotgidlRe bei nicht-exakt montierter PMT-Kamera

Im Idealfall betragt der Spotradius 7.42 mm bei paralleitreiffendem Licht. Wie in Ka-
pitel 2.2.1 erlautert gilt dies allerdings nur fur ein &leaufgebautes Teleskop mit einer
Brennsphare, = 1743 mm fur die Photomultiplier-Kamera. Wird diese jedoch aasidealen
Position gebracht, wirkt sich dies unmittelbar auf die §pdRe aus. In verschiedenen Simula-
tionen wurde die PMT-Kamera bis zu 20 mm in Richtung der Sgdieder der Aperturblende
aus der idealen Position verschoben und die jeweiligenr&gien ermittelt. In Abbildung 6.11
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| Verschiebung der PMT-Kamera |
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Abbildung 6.11: Spotradius bei einer aus der idealen Position verschobBMFRKamera.
Die negativen Werte auf der X-Achse bezeichnen Verschigéim Richtung der Apertur, die
positiven in Richtung der Spiegel.

sind die Ergebnisse dargestellt, wobei bei einer negateeschiebung die PMT-Kamera um
den jeweiligen Betrag in Richtung der Apertur positioniertirde und bei einer positiven in
Richtung der Spiegel.

Wie man in dieser Abbildung erkennen kann, konnen fur é&&ethtungen die Spotradien je-
weils durch einen Geradenfit beschrieben werden. Dieseebdikraden haben einen unter-
schiedlichen Betrag in der Steigung und damit vergrof3elt der Spotradius bei einer Ver-
schiebung in Richtung der Apertur mehr als bei einer gleieRgn Verschiebung in Richtung
der Spiegel. Zuruckzufuhren ist dies auf den Strahleggaie er in Abbildung 2.5 schema-
tisch dargestellt ist. Die jeweiligen Geraden werden ddobipende Funktioneny, (Richtung
Apertur) undys (Richtung Spiegel) beschrieben:

ya = 7.34mm+0.56 - d (6.2)
ys = 7.34mm+0.28-d, (6.3)

wobeid der Abstand zur idealen Position in Millimetern ist.

Aus Gleichung 5.2 erhalt man, dass die gemessene SpaigroesMillimeter betragt und da-
mit ist diese um 0.5 Millimeter groRer als die simulierteo&pol3e (vergleiche Abbildung 5.9).
Vergleicht man dieses Ergbnis mit den beiden oben aufgefiiléleichungen, so lasst sich dar-
aus schlieen, dass die Position der Photomultiplier-Kameaximal rund 2 Millimeter von
der Idealposition abweicht.
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Zusammenfassung und Ausblick

Im Rahmen dieser Diplomarbeit wurde ein Verfahren entwickiee optischen Eigenschaften
der Fluoreszenzteleskope des Pierre Auger Observatorunnstersuchen. Dies erfolgte durch
Fotografieren des Lichtfleckes (auch Spot genannt) auf datioRtultiplier-Kamera, der durch
eine punktformige UV-Lichtquelle im Sichtfeld des zu ustechenden Teleskopes erzeugt
wird. Hierfir wurde eine kunstliche Lichtquelle mithalieines heliumgefullten Fesselballones
an eine gewinschte Position gebracht und der damit erzedgnt mit einer CCD-Kamera
fotografiert.

Im Laufe der Messung konnte die kiinstliche Lichtquelle daf unterschiedliche Positionen
gebracht werden, um verschiedene Bereiche eines Teleskopentersuchen. Damit konnten
24 von den 36 Spiegeln ausgeleuchtet werden.

Zur Auswertung der Aufnahmen wurde eine Monte-Carlo-Sanoh basierend auf GEANT4
geschrieben. Anhand dieser Software ist es moglich zu jedmahme einen idealen Spot bei
einem perfekt aufgebauten Teleskop zu simulieren. Durcbl&keh ergibt sich bei der besten
Aufnahme eine Abweichung in der Spotgro3e von rund 5.3%miDwveicht die gemessene
Spotgrol3e nur gering von der idealen ab, woraus sich die Qutaltitat des Teleskopaufbaus
zeigen lasst. Bei den drei weiteren Aufnahmen ergaben Isittere Abweichungen, die
auf Bewegungen des Ballones im Wind wahrend der ein- bisisekéndigen Lichtpulse
zuruickzufuihren sein kdnnten, was zu einer Verschleahteder Spotstruktur fuhrt.

Die Aufnahmen wurden weiterhin auf den Einfluss des Schailen Photomultiplier-Kamera
untersucht. Durch Simulationen wurde der Einfluss diesdmtBns auf die Struktur des
Spots und die daraus resultierenden Abweichungen von &resform ermittelt. In allen
Aufnahmen waren dieselben Abweichungen und damit auchlgder Einfluss des Schattens
zu erkennen. Aus weiteren Simulationen konnte bestimmdl@rerdass je nach Beobachtungs-
winkel zwischen 25% und 30% der ankommenden Photonen voRt@omultiplier-Kamera
und dem Gestell absorbiert werden.

Der Einfluss des Korrekturrings auf die Spotstruktur koriateinterschiedliche Einfallswinkel
ebenfalls durch Simulationen untersucht werden. Hiewiiirde das Teleskop sowohl mit
eingebautem Korrekturring, als auch mit einer stattdeasgrebrachten Blende vorausgesetzt.
Zusatzlich wurden noch Simulationen durchgefiihrt, xieh nur die Strahlen beriicksichtigt
wurden, die den Korrekturring passieren. Bei diesen Abioitgen entstehen fur verschiedene



76 Kapitel 7. Zusammenfassung und Ausblick

Einfallswinkel der Lichtstrahlen zur Teleskopachse sedmglizierte Strukturen, die auf die
zusatzlichen Koma-Aberationen zuriickzufuhren sind, leei schragem Lichteinfall auf die
Linse entstehen.

Die Position der Photomultiplier-Kamera wurde so bestimmdass der Spotradius minimal
ist. In verschiedenen Simulationen wurde die Photomudtig{amera bis zu 20 mm aus der
idealen Position verschoben und die dadurch verbundergrdfigrung des Spots untersucht.
Sowohl bei einer Verschiebung in Richtung der Apertur, alshain Richtung der Spiegel
konnen die Spotradien jeweils durch eine GeradenfunkiignVerschiebung in Richtung
der Apertur) undys (Verschiebung in Richtung der Spiegel) beschrieben werdefgrund
der unterschiedlichen Steigungen dieser beiden Geraden k@n erkennen, dass eine
Depositionierung in Richtung der Apertur eine groRerevditsung auf die Spotgrof3e hat, als
eine gleichgrofRe in Richtung der Spiegel. Da der gemessaoteaflius 0.5 mm grof3er als der
ideal simulierte Spotradius ist, weicht die Position deot®multiplierkamera maximal 2 mm
von der Idealposition ab.

Uber eine an der Lichtquelle angebrachte meteorologiseléRonde mit GPS ist die Position
dieser zu jedem Zeitpunkt bekannt. Damit ist es mit Hilfegkschriebenen Simulationssoftwa-
re moglich, die Position des Spots auf der Photomultigfiamera zu berechnen. Wird in einem
weiterfuhrenden Experiment der Aufbau so gestaltet, tteden CCD-Kameraaufnahmen die
Ortsinformation des Spots auf der Photomultiplier-Kanegkaennbar ist, so ist es moglich, die
Orientierung der Teleskope (das sogenannte Pointingpepiiifen. Dafir misste allerdings
die Ortsauflosung der GPS-Sonde weiter verbessert werden.

Weiterhin ist es mit dieser Simulationssoftware moglichigdem Einfallswinkel des Lichtes
zur Teleskopachse die Verteilung der Lichtintensitat ipotSfur ein ideales Teleskop zu
ermitteln. Diese Information kdnnte eventuell in die Re&uktionssoftware der Fluoreszenz-
teleskope eingearbeitet werden, um die Schauerrekorisinudu optimieren.

In einer Weiterentwicklung des Experimentes soll die Kaditung der einzelnen Photomulti-

plier Uberpruft werden. Hierfur soll eine konstant latende isotrope Lichtquelle in das Sicht-
feld der Teleskope gebracht werden und mit den Photomieitiphusgelesen werden. Da die
bisher verwendete Lichtquelle in der Isotropie allerdiddgsveichungen in der Strahlungsin-
tensitat von bis zu rund 12% zum Mittelwert hat, ist diesevarwendbar, falls ein zusatzlicher
Diffusor angebracht wird. Weiterhin ist die Strahlungsteng der fur die Lichtquelle verwen-

deten LEDs stark temperaturabhangig, wodurch eine $&mniing der Ausgangsleistung der
einzelnen LEDs erfordlich wird. Somit ist eine Absolutkalerung der Photomultiplier sehr

schwierig, weshalb in einem ersten Experiment eine redd€alibration durchgefuhrt werden

soll.



Anhang A
Weitere Abbildungen

A.1 Screenshot der Bodenstation
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Abbildung A.1: Screenshot der Bodenstation zur Ermittlung der GPS-Kaatdn der kiinst-
lichen Lichtquelle.
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Abbildung A.2: Schaltplan der Elektronik zur Steuerung der kiinstlichehtquelle.



Anhang B

Abbildungen zur Spotauswertung

Abbildung B.1: Exemplarische Aufnahme eines Spots mit der CCD-Kamera.
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B.1 Abbildungen und Simulationen zu Aufnahme Nummer 1
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Abbildung B.2: Ausschnitt der Spotaufnahme Nummer 1.
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Abbildung B.3: Bestimmen der Hexagongrol3e bei dieser Aufnahme.
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Abbildung B.4: Simulation der optimalen Spotform.
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Abbildung B.5: Simulation der getroffenen Spiegel.
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B.2 Abbildungen und Simulationen zu Aufnahme Nummer 2
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Abbildung B.6: Ausschnitt der Spotaufnahme Nummer 2.
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Abbildung B.7: Bestimmen der Hexagongrol3e bei dieser Aufnahme.
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Abbildung B.8: Simulation der optimalen Spotform.
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Abbildung B.9: Simulation der getroffenen Spiegel.
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B.3 Abbildungen und Simulationen zu Aufnahme Nummer 4
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Abbildung B.10: Ausschnitt der Spotaufnahme Nummer 4.
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Abbildung B.11: Bestimmen der Hexagongrol3e bei dieser Aufnahme.
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Abbildung B.12: Simulation der optimalen Spotform.
getroffene Spiegelelemente | [Entries 196774 |

Abbildung B.13: Simulation der getroffenen Spiegel.



86

Anhang B. Abbildungen zur Spotauswertung




Abbildungsverzeichnis

1.1
1.2
1.3
1.4
1.5
1.6
1.7

2.1
2.2
2.3
2.4
2.5
2.6
2.7
2.8
29

3.1
3.2
3.3
3.4
3.5
3.6
3.7
3.8
3.9
3.10
3.11
3.12

4.1
4.2
4.3
4.4
4.5
4.6

Teilchenfluss pro Energie . . . . . . . . . . . . . 6
Elementzusammensetzung der kosmischen Strahlung ........ . . . ... 8
Hillas-Diagramm . . . . . . . . . . . . . e e 10
GZK-Effekt fur unterschiedliche Anfangsenergien . . . . . . .. .. .... 11
Schematische Darstellung eines Luftschauers . . . . ... ... ..... 12
Berechnung der Atmospharische Tiefe . . . . . . .. .. .. .. .... 13
Longitudinale Entwicklung der einzelnen Schauerkongmeen . . . . . . . . 14
Ubersichtskarte der Detektoren des Pierre Auger Obseivats . . . . . . . . 18
Oberflachen-Cherenkov-Detektor . . . . . . . .. . ... .. ... ... 19
Teleskopstation . . . . . . . . . .. . . .. e 20
Fluoreszenzteleskop . . . . . . . . . . . 21
spharische Aberation . . . . . . . . . ... .. e 22
Konstruktion der idealen Brennsphare . . . . . . ... .. ... ... .. 23
Aperturblende . . . . . .. 24
Die PMT-Kamera . . . . . . . . . . e e e 24
Funktionsweise des Schmidt-Teleskopes . . . . . . .. .. .. ... ... 25
Plancksches Strahlungsgesetz. . . . . . .. .. .. ... ... ...... 30
Durchlassigkeitsfunktion der Atmosphare . . . . .. ... .. ...... 32
Atmospharendicke fur schragen Einfall . . . . . ... ........... 32
Winkelspektroskopieeiner LED . . . .. ... .. ... . ... ... ... 34
Kennlinie der Photodiode . . . . . . . .. .. .. .. ... ... .. . ... 34
Spektrumder470nmLED . . . . . . ... 6
Bestimmung der Mittelwertes der 470nmLED .. ... ... ........ 36
Temperaturverlaufder470nmLED . .. .. ... ... ... ... .... 37
Strahlenverlauf bei parallelem Licht . . . . .. ... ... ......... 38
Berechnung des Spotdurchmessers. . . . . . .. ... ... ... ..... 38
Berechnung des Spotdurchmessers bei endlich ertféiohtquelle . . . . . . 39
Vergrol3erter Bereich aus Abbildung3.11 . . ... ... ............ 40
Fotodes UV-LED-RINgS . . . . . . . . . . . . . it 42
SpektrumeinerUV-LED . . . . . .. .. .. .. .. ... . 44
Bestimmen des Mittelwertes einerUV-LED . . . . ... ... ....... 45
Transmissionskoeffizient des M-UG6-Filters . . . . . . ............. 46
Isotropiedes UV-LED-RINgS . . . . . . . . . . . . 47

Foto des Fesselballons mit Experiment . . . . . . . . . .. . .. .. .. 50



88

Abbildungsverzeichnis

5.1 Foto der CCD-Kamerabefestigungam Teleskop . . . . . .. ... .. .. 52
5.2 Foto der PMT-Kamera mit Papier abgedeckt . . . . . .. ... ... ... 53
5.3 GPS-KoordinatenderSonde . . . . . .. ... ... ... e, 55
5.4 Teleskopaufbau im Simulationsprogramm. . . . . .. ... ...... ... .. 56
5.5 Spotaufnahme 1.0556 . . . . . . . . . . . ... ... 57
5.6 Ermittlung des Spotdurchmessers. . . . . .. .. ... ... . «.o.... 58
5.7 Graustufenwert in Abhangigkeit vom Abstand zu Spasetpunkt . . . . . . . 58
5.8 Zusammenhang Pixelgrof3e - Millimeter . . . . .. .. ... ......... b9
5.9 Simulationzum Spot1.0556 . . . . .. ... ... ... L 00 e 60
5.10 Getroffene Spiegelbei1.0556 . . . .. ... ... ... ... ..., 61
5.11 Spotform ohne PMT-Kameraschatten . . . . .. ... ... .. . .... 63
5.12 Getroffene Spiegel ohne PMT-Kameraschatten . . . . . ... ... ... 63
5.13 Spotform ohne PMT-Kameraschatten . . . . .. ... ... .. . .... 64
5.14 Positionen der Spots aufder PMT-Kamera . . . . . .. ... ....... 65
5.15 Ausgeleuchtete Spiegel bei vier Ballonpositionen ...... . . .. ... ... 66
6.1 Parallel zur Hauptachse eintreffendes Licht . . . . . . ... .... 10
6.2 Parallel zur Hauptachse eintreffendes Licht, nur dere{@urrlng ....... 70
6.3 Parallel zur Hauptachse eintreffendes Licht, ohnned&dduarring . . . . . . . . 70
6.4 Lichteinfall unter Azimutwinkebe = 10° . . . . . .. .. .. ... .. .... 71
6.5 Lichteinfall unter Azimutwinkety = 10°, nur der Korrekturring . . . . . . .. 71
6.6 Lichteinfall unter Azimutwinketr = 10°, ohne Korrekturring . . . . . . . .. 71
6.7 Lichteinfall unterr = 10° und Elevationswinket = 10° . . . . . .. ... .. 72
6.8 Lichteinfall untetx = 10° und Elevationswinket = 10°, nur der Korrekturring 72
6.9 Lichteinfall unterr = 10° und Elevationswinked = 10°, ohne Korrekturring . 72
6.10 Effektive Flache der Apertur bei schragem Lichtaglinf. . . . . . . . ... .. 73
6.11 Spotradius bei verschobener PMT-Kamera . . . . . .. .. .. ... ... 74
A.1 Screenshot der Bodenstation zur Ermittlung der GPSréinaten der kinstli-
chenLichtquelle. . . . . . . . . 77

A.2 Schaltplan der Elektronik zur Steuerung der kiinséichichtquelle. . . . . . . 78
B.1 Exemplarische Aufnahme eines Spots mit der CCD-Kamera. . . . . . . . 79
B.2 Ausschnitt der Spotaufnahme Nummer 1. . . . P &0
B.3 Bestimmen der Hexagongrol3e bei dieser Aufnahme ........... 80
B.4 Simulation der optimalen Spotform. . . . . .. .. ... ... ... 81
B.5 Simulation der getroffenen Spiegel. . . . . . .. ... Lo 81
B.6 Ausschnitt der Spotaufnahme Nummer 2. . . . T = 2
B.7 Bestimmen der Hexagongrof3e bei dieser Aufnahme ........... 82
B.8 Simulation der optimalen Spotform. . . . . .. .. ... ... ... 83
B.9 Simulation der getroffenen Spiegel. . . . . . . .. ... . L 83
B.10 Ausschnitt der Spotaufnahme Nummer 4. . . . O =7
B.11 Bestimmen der Hexagongrol3e bei dieser Aufnahme P - 7
B.12 Simulation der optimalen Spotform. . . . . . . .. ... ... .. 85

B.13 Simulation der getroffenen Spiegel. . . . . . . . ... .. Lo 85



Literaturverzeichnis

[1]

[2]

H. Klapdor-Kleingrothaus und K. Zuber, Teilchenastngpik (Teubner Studienbiicher,
1997)

P. Sokolsky, Introduction to Ultrahigh Energy CosmicyRehysics (Addison-Wesley Pu-
blishing Company, 1989)

[3] The Pierre Auger Collaboratiohe Pierre Auger Observatory Design Report (Second

[4]

Edition 1997), http://www.auger.org/admin/DesignRefiodex.html

H. Ulrich, Untersuchung zum primaren Energiespektrder kosmischen Strahlung
im PeV-Bereich mit dem KASCADE-Experiment, Doktorarbéitpiversitat Karlsruhe
(2003)

[5] A. Hillas, The Origin of Ultra-high-Energy Cosmic Rays, Annual Review of Astronomy

[6]

and Astrophysic22, S. 425-444 (1984)

D. Hecket al., CORSKA: A Monte Carlo Code to Smulate Extensive Air Showers, Wis-
senschaftliche Berichte FZKA 6019, Forschungszentruntsidane (1998)

[7] J. Horandel, Untersuchung der hadronischen Kompanaasgedehnter Luftschauer und

[8]

Messung der Elementzusammensetzung der kosmischenudgabloktorarbeit, Univer-
sitat Karlsruhe (1998)

E. Fermi, On the Origin of the Cosmic Radiation, Physical Reviewr5, S. 1169-1174
(1949)

[9] X. Bertouet al., Physics of Extremely High Energy Cosmic Rays, International Journal of

[10]

[11]

[12]

[13]

Modern Physic#\ 15, S. 2181-2224 (2000)

M. Nagano und A. WatsorDbservations and implications of ultrahigh-energy cosmic
rays, Reviews of Modern Physic&, S. 689-732 (2000)

K. Greisen,End to the Cosmic-Ray Spectrum?, Physical Review Letter$6, S. 748—750
(1966)

G. T. Zatsepin und V. A. Kuz'minpper Limit of the Spectrumof Cosmic Rays, JETP Let-
ters (englisché&bersetzung: Journal of Experimental and Theoretical ieby4, S. 78—-80
(1966)

J. Blumer und K.-H. Kamperie Suche nach den Quellen der kosmischen Strahlung,
Physikalische Blatte®6, S. 39—45 (2000)



90 Literaturverzeichnis

[14] P. Auger,Extensive Cosmic-Ray Showers, Review of Modern Physicgl, S. 288-291
(1939)

[15] K.-H. Kampert et al.,, Das Energiespektrum und die Massenzusammensetzung der
hochenergetischen kosmischen Strahlung (Forschungseeiarlsruhe - Nachrichten,
2/2001)

[16] M. Risse, personliche Mitteilung

[17] N. HayashidaObservation of a Very Energetic Cosmic Ray Well Beyond the Predicted
2.7K Cutoff in the Primary Energy Spectrum, Physical Review Letter1, S. 3491-3494
(1994)

[18] D. Bird, Detection of a Cosmic Ray with measured energy well beyond the expected spec-
tral cutoff due to Cosmic Microwave Radiation, The Astrophysical Journd4l, S. 144—
150 (1995)

[19] Auger Collaboration (J. Abraham et alBroperties and performance of the prototype
instrument for the Pierre Auger Observatory, Nuclear Instruments and Methods in Physics
Researclh 523, S. 50-95 (2004)

[20] H. Hucker, personliche Mitteilung

[21] T. Waldenmaier, Untersuchung der Abbildungseigeaften eines Schmidt-Teleskopes
fur das Pierre Auger Projekt, Diplomarbeit, UniversKarisruhe (2001), unveroffentlicht

[22] A. Cordero-Davila et al., Segmented Spherical Corrector Rings 1 (2000), au-
ger technical note GAP-2000-018, http://www.auger.atgim/GAPNotes/GAP2000/
GAP_2000018.pdf

[23] Roithner Lasertechnik, http://www.roithner-lasem
[24] A. Unsold und B. Baschek, Der Neue Kosmos (Springe®9)9

[25] D. Ciardi, On the Near-Infrared Sze of Vega, The Astrophysical Journ&59, S. 1147—
1154 (2001)

[26] Universitat Jena, http://www.astro.uni-jena.de¢hing/Praktikum/pra2002/node122.html
[27] Wittich & Visser, http://www.wittich.nl

[28] Geant4 Collaboration (S. Agostinelli et alGEANT4: A Smulation Toolkit, Nuclear In-
struments and Methods in Physics Rese#& &b6, S. 250—-303 (2003)



Danksagung

An dieser Stelle mochte ich mich bei all jenen fur ihre Bliéreitschaft bedanken, die zum
Gelingen dieser Diplomarbeit beigetragen haben.

Als erstes mochte ich mich bei Herrn Professor Dr. J. Bidfiie die Ermoglichung dieser
Arbeit und dieUbernahme des Referats bedanken.

Herrn Professor Dr. G. Quast danke ich fir dieernahme des Korreferats.

Ich danke meinem Betreuer Herrn Dr. H.-O. Klages fiur digiiBrung dieses Themas und
grof3artige Unterstiitzung bei der Durchfuhrung diesegeRtes.

Der Frau Dr. B. Keilhauer mochte ich fur ihren unermidéa Einsatz bei diesem Projekt, die
wunderbare Atmosphare im Arbeitszimmer, das Korrekgatedieser Arbeit und auf3erdem
fur die vielen kleinen alltaglichen Dinge, die ich von lbernen konnte, danken.

Dem Herrn T. Waldenmaier danke ich fir seinen Enthusiasmmdsdie unermessliche Hilfe
bei der Entstehung der Simulationssoftware.

Bei den Herren Dr. M. Roth, F. Schu3ler und Dr. M. Unger bé&eaich mich fur die vielen
anregenden Diskussionen und das Korrekturlesen dieseitArb

Bei den Herrne E. Bollmann und G. Worner bedanke ich michlifé Hilfe zur Entstehung der
kiinstlichen Lichtquelle.

Den Herrn M. Becker, H. Kern und Dr. J. Kleinfeller danke i¢h dlie tolle Unterstiitzung bei
den nachtlichen Messschichten in Argentinien.

Weiterhin bedanke ich mich bei den Herren H. Hofmann, M. Mard T. SUnner fur die vielen
wissenschaftlichen Diskussionen.

Ein besonderer Dank gilt meiner ganzen Familie.






Priafungserklarung

Hiermit versichere ich, dass ich die vorliegende Arbeibstindig verfasst, noch nicht ander-
weitig fur Prifungszwecke vorgelegt, keine anderen esidgegebenen Quellen oder erlaubten
Hilfsmittel benutzt, sowie wortliche oder sinngemal&ai als solche gekennzeichnet habe.

Karlsruhe, 30. Marz 2005

Jan Becker



