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Zusammenfassung

Im Rahmen dieser Arbeit wurde die Richtungsverteilung der kosmischen Strahlung im
Energiebereich von 0.3 bis 300 PeV auf verschiedenen Winkelskalen untersucht. Etwa 150
Mio. mit dem KASCADE Detektorfeld gemessene ausgedehnte Luftschauer gehen in diese
Analyse ein. Zur Verminderung von Systematiken in der Richtungsrekonstruktion ist ein neu-
es Verfahren in die Rekonstruktionsroutinen von KASCADE integriert worden. Bei diesem
wurde für die Schauerfront keine feste geometrische Form angenommen und sowohl die An-
kunftszeiten als auch die Teilchenzahlen pro Detektor verwendet.

Die Suche nach großräumiger Anisotropie, d.h. nach einer dipolartigen Verteilung der
Richtungen der ausgedehnten Luftschauer mit zwei verschiedenen Methoden ergab keine Hin-
weise auf Abweichungen von der Isotropie. Obere Grenzen im Bereich von 10−3 bis 10−2 für
die Amplituden der ersten Harmonischen konnten mit dem Rayleigh Formalismus bestimmt
werden.

Eine Himmelsdurchmusterung im Deklinationsbereich von 15◦< δ < 85◦ nach Punktquel-
len sowie eine genauere Untersuchung der Umgebung möglicher Quellkandidaten der kosmi-
schen Strahlung (Supernovae, Pulsare, TeV-γ-Quellen,...) resultieren in oberen Flußgrenzen
(90%) für Punktquellen von etwa 10−9−10−10 m−2 s−1 bei einer Energieschwelle von 350 TeV.
Auch bei der Suche nach Korrelationen in den Ankunftsrichtungen kosmischer Teilchen mit
Primärenergien oberhalb von 80 PeV konnte kein Hinweis auf Anisotropie gefunden werden.

Search for cosmic-ray anisotropy with KASCADE

An analysis of arrival directions of about 150 Mio. extensive air showers (EAS) in the
primary energy range between 0.3 and 300 PeV measured by the KASCADE experiment is
presented in this work. A new arrival direction reconstruction method using the arrival times
of the shower particles in the detectors and the number of particle in the detector has been
tested and integrated in the standard framework of the KASCADE reconstruction.

No hints for large scale anisotropy were found in an harmonic analysis of the right ascen-
sions of the EAS. An upper limit of about 10−3 bis 10−2 for amplitudes of the first harmonic
were found using the Rayleigh formalism.

A point source search, including a sky survey (15◦< δ < 85◦) and a dedicated search at
the site of selected point source candidates (supernovae, pulsars, the galactic plane, TeV-γ
sources, ...) resulted in an upper limit for point sources of about 10−9 − 10−10 m−2 s−1 at an
energy threshold of 350 TeV. Inspecting the arrival directions of EAS with energies above 80
PeV by an autocorrelation analysis yield as well no hints for any clustering of these EAS in
the KASCADE data.
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Kapitel 1

Kosmische Strahlung und
ausgedehnte Luftschauer

Als kosmische Strahlung wird der auf die Erdatmosphäre auftreffende Fluß hochenergetischer
Teilchen bezeichnet. Im allgemeinen werden Elektronen, Positronen und ionisierte Atomkerne,
manchmal auch hochenergetische Photonen (γ-Strahlung), zur kosmischen Strahlung gezählt.
Die Energien dieser Teilchen überdecken den beeindruckenden Bereich von einigen GeV bis
zu über 1020 eV, der Fluß einen Bereich von etwa 30 Größenordnungen.

Viktor Hess entdeckte 1912 mit einem Ballonexperiment die kosmische Strahlung [107].
Trotz der seit über 80 Jahren andauernden Forschungsarbeit sind praktisch alle damals auf-
kommenden Fragen noch immer unbeantwortet:

• Was sind die Quellen der kosmischen Strahlung?

• Wo liegen diese Quellen? In unserem Sonnensystem, in der Galaxie oder außerhalb
dieser?

• Wie funktioniert die Beschleunigung bis zu diesen hohen Energien?

• Welche physikalischen Vorgänge geschehen auf dem Weg von der Quelle zur Erde?

• Wie sieht die genaue chemische Zusammensetzung aus?

Eine Schwierigkeit bei der Suche nach den Quellen der kosmischen Strahlung ist die Ab-
lenkung in den zufällig ausgerichteten interstellaren Magnetfeldern. Die geladenen Teilchen
verlieren ihre ursprüngliche Richtung und damit direkte Information über ihre Quellen. Auch
der sehr niedrige Fluß der hochenergetischen kosmischen Strahlung erschwert die Beantwor-
tung der oben genannten Fragen. Ab etwa 100 TeV ist dieser so niedrig, daß Messungen
mit Experimenten auf Satelliten bzw. Ballonen nicht mehr möglich sind. Großflächige boden-
gestützte Experimente zur Messung der sekundären Teilchenstrahlung, der von Pierre Auger
1939 [27] entdeckten ausgedehnten Luftschauer, werden zur Untersuchung der kosmischen
Strahlung bei diesen hohen Energien verwendet.

Zur Beantwortung der oben aufgezählten Fragen sind genaue Messungen des Energie-
spektrums, der chemischen Zusammensetzung und der Richtungsverteilung der kosmischen
Strahlung notwendig. Diese Arbeit befasst sich mit dem letzten Punkt, der Untersuchung der
Ankunftsrichtungen der kosmischen Strahlung. Im Folgenden soll ein kurzer Überblick über
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Abbildung 1.1: Messungen des Energiespektrums der kosmischen Strahlung (nach [218], Re-
ferenzen siehe dort). Für die Berechnung der Gyroradien wurde eine Magnetfeldstärke von
1.4 µG angenommen.

den astrophysikalischen Hintergrund, das experimentelle Wissen und die theoretischen Vor-
hersagen verschiedener Modellrechnungen in Bezugnahme auf diese Themenstellung gegeben
werden.

1.1 Energiespektrum und chemische Zusammensetzung

Das Energiespektrum der kosmischen Strahlung erstreckt sich über etwa 10 Größenordnun-
gen in der Energie und 30 Größenordnungen im Fluß und kann näherungsweise durch ein
Potenzgesetz mit dem spektralen Index γ beschrieben werden:

dN
dE

∝ E−γ (1.1)

Die Änderung des spektralen Index bei etwa 4 PeV wird als Knie bezeichnet. Sie wurde 1958
in einem Experiment der Moskauer Universität erstmals beobachtet [140]. Vor dem Knie gilt
γ ≈ 2.7, danach γ ≈ 3.1. Abbildung 1.1 gibt eine Übersicht über die Messungen des to-
talen Energiespektrums von Satelliten- und Ballonexperimenten bei niederen Energien (bis
etwa 100 TeV) sowie großflächiger Bodenexperimente bis etwa 1020 eV. Der Meßbereich des
KASCADE-Experimentes von etwa 500 TeV bis 200 PeV ist grau unterlegt eingezeichnet.
Die Flüsse sind zur Verdeutlichung der Strukturen mit E3 multipliziert. Direkte Messun-
gen der kosmischen Strahlung mit Experimenten auf Satelliten oder Ballonen sind aufgrund
des niedrigen Flusses ab etwa 100 TeV nicht mehr möglich. Die großflächigen Bodenexperi-
mente messen die Sekundärprodukte der Wechselwirkung der kosmischen Strahlung mit den
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Abbildung 1.2: Amplituden der ersten Harmonischen der Rektaszensionsverteilung verschie-
dener Experimente [59,3, 200,103,80,167,165,4] (siehe auch Tabelle 5.2).

Molekülen der Erdatmosphäre. Eine Bestimmung der chemischen Zusammensetzung der kos-
mischen Strahlung bei Energien im Kniebereich stößt vor allem aufgrund der Fluktuationen
der Schauerparameter sowie der Unsicherheiten aufgrund der notwendigen Extrapolation der
hadronischen Wechselwirkungen in für Laborexperimente nicht zugängliche kinematische Be-
reich auf erhebliche Schwierigkeiten. Die direkten Bestimmungen zeigen bei wesentlich niedri-
geren Energien von etwa 185 MeV / Nukleon [71] bzw. 70 bis 1500 GeV / Nukleon [162,227],
daß die chemische Zusammensetzung bis auf einige, vor allem durch Spallationseffekte verur-
sachte Ausnahmen, der des Sonnensystems entspricht [193].

Bei sehr hohen Energien, d.h. im Bereich von über 1019 eV ändert sich die Form des Ener-
giespektrums erneut, das Spektrum flacht ab (sog. Knöchel). Ob bzw. wo das Energiespektrum
der kosmischen Strahlung endet ist experimentell noch nicht entschieden [209,34,203,30]. Ab
Energien von etwa 5 · 1019 eV ist die Reichweite der kosmischen Strahlung aufgrund von
Wechselwirkungen mit dem kosmischen Mikrowellenhintergrund beschränkt (GZK-Cutoff,
[231,96]).

1.2 Anisotropie

Wie schon erwähnt ist neben dem Energiespektrum und der chemischer Zusammensetzung
die Verteilung der Ankunftsrichtungen der kosmischen Strahlung eine weitere, die kosmische
Strahlung charakterisierende Größe. Aufgrund der Ablenkung der geladenen Teilchen in den
interstellaren Magnetfeldern ist in dem für diese Arbeit relevanten Energiebereich (0.5-200
PeV) keine direkte Beobachtung von Quellen der kosmischen Strahlung möglich, die Rich-
tungsverteilung der kosmischen Strahlung ist beinahe isotrop.

Anisotropie wird durch folgenden Zusammenhang definiert [33]:

δ =
Fmax − Fmin

Fmax + Fmin
(1.2)
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Abbildung 1.3: Phasenwerte der ersten Harmonischen der Rektaszensionsverteilung verschie-
dener Experimente (Referenzen siehe Abbildung 1.2 und Tabelle 5.2). Details zur Definition
und Bestimmung der Phasen siehe Kapitel 1.2 und 5.2.2.

mit der maximalen und minimalen Intensität Fmax und Fmin in Abhängigkeit einer Richtungs-
koordinate. Die exakte Berechnung der Anisotropie δ erfordert eine Multipolentwicklung. In
der Näherung eines einzigen Maximums, z.B. des galaktischen Zentrums, gilt in erster Ord-
nung [133] unter vereinfachten experimentellen Bedingungen (nur eine einzige Richtungsko-
ordinate)

F (α) = F̄ + δF̄ cos(α− Φ) (1.3)

mit der mittleren Intensität F̄ , der Rektaszension α und der Anisotropie bzw. Amplitude
der ersten Harmonischen δ mit Phase Φ. Die zweite Koordinate (Deklination) wird nicht
berücksichtigt, da durch eine weitere Aufteilung der experimentellen Daten zuviel Sensitivität
für die sehr kleinen Amplituden verloren geht.

Die bemerkenswerte Isotropie der Richtungsverteilungen gibt Hinweise auf die diffusiven
Vorgänge der Propagation der kosmischen Strahlung. Für Energien von z.B. 1 PeV beträgt
der Gyroradius etwa 1 pc (Abbildung 1.1). Die kosmische Strahlung diffundiert entlang von
Magnetfeldern, die auf einem wesentlich größeren Bereich als dieser Gyroradius konstant
sind. Messungen der Amplitude und Richtung des Maximums der Richtungsverteilung und
deren Energieabhängigkeit geben Informationen über die Stärke der Diffusion sowie über die
Struktur und Verteilung der interstellaren Magnetfeldern. Die Amplitude δ ist eine Funktion
des Diffusionskoeffizienten D, der die Stärke der Diffusion beschreibt:

δ =
3D
c

1
n(r)

∣∣∣∣dn(r)
dr

∣∣∣∣ (1.4)

mit der lokalen Teilchendichte n(r) und deren Gradienten dn(r)/dr.
Die Anisotropie der kosmischen Strahlung wird also durch die lokale Struktur des galak-

tischen Magnetfeldes sowie der Verteilung von nahen Quellen (falls vorhanden) beschrieben.
Zusätzlich kann die Bewegung der Erde oder des Sonnensystems eine Anisotropie verursachen
(siehe Kapitel 1.4).
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Abbildung 1.2 gibt eine Übersicht über die rekonstruierten Amplituden der ersten Harmo-
nischen der Rektaszensionsverteilungen verschiedener Experimente. Alle Experimente geben
Amplituden bzw. Obergrenzen im Bereich von 10−4 − 10−2 an, ein Anstieg der Amplituden
mit der Energie ist zu erkennen. Aufgrund der sehr kleinen Amplituden und dem niedrigen
Fluß der kosmischen Strahlung sind allerdings nur sehr wenige dieser Amplituden signifikant.
Dies entspricht in etwa den im Folgenden beschriebenen theoretischen Vorhersagen.

Die zu diesen Amplituden gehörenden Phasenwerte finden sich in Abbildung 1.3. Bei
Energien unterhalb von 1 PeV stimmen die Phasenwinkel mit Werten im Bereich von -2 bis
60◦ recht gut überein, bei Energien oberhalb des Knies scheint ein Trend zu Phasen im Bereich
von 250-300◦ vorhanden zu sein. Inwieweit die berichteten Phasenwerte eine Aussagekraft
haben, ist aufgrund der geringen Signifikanz der Amplituden fragwürdig.

Anisotropie auf kleinen Skalen (z.B. Punktquellen) kann aufgrund der Ablenkung der gela-
denen kosmischen Strahlung in den interstellaren Magnetfeldern erst bei Energien jenseits von
1018 eV erwartet werden. Die Richtung von elektrisch neutralen Teilchen, d.h. Photonen und
Neutronen, zeigen allerdings auf ihre Quelle. Einige Punktquellen, die Photonen bis zu mehre-
ren TeV emittieren, sind bekannt (siehe Tabelle 6.2). Da die Photonen nur etwa einen Anteil
von 0.01% am Gesamtfluß der kosmischen Strahlung haben, ist ein klares Signal oberhalb des
hadronischen Untergrundes nicht allerhöchstens bei direkten Blick auf eine starke Quelle zu
erwarten. Die Neutronzerfallslänge für eine Energie von 1-100 PeV beträgt etwa 10-1000 pc,
in diesem Entfernungsbereich gibt es nur wenige denkbare Kandidaten für hochenergetische
Neutronenemission (z.B. Pulsare). Bei höheren Energien, also bei Zerfallslängen im Bereich
der Entfernung zum galaktischen Zentrum, gibt es Überlegungen zu möglichen Neutronen
emittierenden Quellen [102], z.B. bei einem Gamma Ray Burst in der Galaxie [76].

1.3 Herkunft und Propagation der kosmischen Strahlung

Der Verlauf des Energiespektrums, die chemische Zusammensetzung und die Richtungsver-
teilung der kosmischen Strahlung werden durch Art und Ort der Quellen, Beschleunigungs-
vorgänge, Transportmechanismen im interstellaren Raum und Wechselwirkung mit der Erdat-
mosphäre bestimmt. Viele wichtige Details dieser physikalischen Prozesse sind nur unzurei-
chend bekannt. Aufgrund der schwierigen experimentellen Bedingungen ist man bei der Mo-
dellierung der oben genannten Prozesse gezwungen, sich auf Näherungen oder Extrapolationen
einer teilweise sehr dünnen Datenbasis zu verlassen.

Quellen und Beschleunigung

Wichtigster Beschleunigungsvorgang ist diffusive Beschleunigung in Schockfronten [81, 141,
70]. Wiederholte Reflektion der Teilchen vor und nach dem Schock bewirken einen Energiege-
winn proportional zur Geschwindigkeit der Schockfront. Für die maximal erreichbare Energie
ist dabei die Geschwindigkeit der Schockfront, die Anzahl an Überquerungen der Schockfront
sowie die Verweildauer der Teilchen im Schockbereich entscheidend. Die Beschleunigung von
geladenen Teilchen in Schockfronten ist an der Bugstoßfront der Erde im Sonnenwind bereits
gemessen worden [73]. Schocks finden sich in vielen astronomischen Objekten, im Zusammen-
hang mit kosmischer Strahlung sind vor allem Supernovaexplosionen interessant [81,141]. Es
gibt sie auch beim Zusammentreffen von Pulsarwinden mit der Atmosphäre eines stellaren
Begleiters [99, 202], bei Akkretion von Materie eines stellaren Begleiters (z.B. in Röntgen-
doppelsternsystemen), in offenen Sternhaufen [153] oder an der Stoßwelle des galaktischen
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Windes [117, 118, 28]. Ein zur diffusiven Schockwellenbeschleunigung ähnlicher Beschleuni-
gungsvorgang ist die Fermi-Beschleunigung 2.Art durch Reflektion der geladenen Teilchen
an sich bewegenden magnetischen Strukturen. Er ist vor allem in Propagationsmodellen mit
erneuter Beschleunigung (’reacceleration models’) wichtig. Direkte Beschleunigung fordert
die Existenz von starken elektrischen Feldern, wie sie allerdings aufgrund der erforderlichen
Feldstärke und räumlichen Ausdehnung vor allem in sich schnell rotierenden Systemen mit
starken Magnetfeldern vorkommen. Beispiele hierfür sind Polkappen in Pulsaren mit Poten-
tialen von bis zu 1013 V [54, 178] oder elektrische Felder aufgrund der differentiellen Rota-
tion in Akkretionsscheiben in Doppelsternsystemen [52]. Einige Röntgendoppelsterne zeigen
Jet-Phänomene (Mikroquasare [105]), von denen erwartet wird, daß hier wie in Jets aktiver
galaktischer Kerne (AGN) Teilchenbeschleunigung stattfindet.

Vor allem für den hochenergetischen Bereich (> 1019 eV) gibt es viele sogenannte ’Top-
Down’-Modelle, in denen Teilchen mit hoher Energie durch den Zerfall von z.B. superschweren
’X’-Teilchen oder supersymetrischen Teilchen entstehen [144,201,35].

Propagation

Kosmische Strahlung im betrachteten Energiebereich bis zu einigen hundert PeV ist von ga-
laktischem Ursprung. Dies wird durch Beobachtungen des EGRET-Satelliten der Großen und
Kleinen Magellanschen Wolke gestützt. In der Großen Magellanschen Wolke wurde hochener-
getische Gammastrahlung gemessen, für die Kleine Magellansche Wolke konnten nur sehr
niedrige Flußgrenzen angegeben werden [146,204].

Die genaue Verteilung von Materie und Magnetfeldern in der Galaxie beeinflußt die
Beschleunigungs- und Transportmechanismen. Die wichtigsten Prozesse während der Aus-
breitung der kosmischen Strahlung in der Galaxie sind Diffusion im galaktischen Magnetfeld,
Ionisationsverluste, Spallation und radioaktiver Zerfall, Strömung entlang einer vorherrschen-
den Magnetfeldrichtung und weitere Beschleunigungsvorgänge in Schockfronten. Für Elektro-
nen sind zusätzlich noch Verluste durch Synchrotronabstrahlung und inversen Comptoneffekt
wichtig.

Das Magnetfeld der Galaxie bestimmt die Diffusion, Konvektion und Strömung und damit
die Verweildauer der kosmischen Strahlung in der Galaxie. Die genaue Struktur und Stärke
der Magnetfelder in der Milchstraße ist unbekannt. Näherungsweise besteht das galaktische
Magnetfeld aus einer geordneten und einer zufällig ausgerichteten Komponente. Polarisati-
onsmessungen der Strahlung von Pulsaren und extragalaktischen Quellen sowie der Vergleich
mit Messungen der Magnetfelder anderer Spiralgalaxien zeigen, daß die Magnetfeldlinien den
Spiralarmen der Galaxie folgen [32,226] (Abbildung 1.4). Nicht bekannt ist, ob sich die Rich-
tung der Magnetfelder von einem Spiralarm zum nächsten umkehrt. In vielen Modellen wird
das Volumen des galaktische Magnetfeldes durch einen Zylinder mit etwa 20 kpc Radius und
einigen hundert pc Höhe mit einer Feldstärke von 1-10 µG angenommen. Die ungeordnete
Komponente wird durch Turbulenzen im interstellaren Plasma hervorgerufen, ihre Feldstärke
ist vergleichbar mit der der geordneten [26]. In Abbildung 1.1 sind im oberen Teil die Gy-
roradien für Protonen und Eisenkerne für eine Magnetfeldstärke von 1.4 µG eingezeichnet.
Für den hier betrachteten Energiebereich von 0.5 PeV bis 200 PeV betragen diese zwischen
0.02 pc und 200 pc. Durch die Ablenkung der geladenen Teilchen der kosmischen Strahlung
in diesen Magnetfeldern ist eine Bestimmung der Quellrichtung mit der Ankunftsrichtung der
Teilchen auf der Erde nicht möglich.

Spallation und Ionisationsverluste werden durch die interstellare Materie, die vor allem aus
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2000

Fig. 1. Vector plot of the Galactic magnetic field. The solar position
is shown at the intersection of the Galactic coordinate axes.

3 Simulations

We develop two distinct approaches to the simulation of Galac-
tic UHECR trajectories. In our first method, we model a dis-
tribution of Galactic sources and emit UHECRs according to
an assumed N(E) ∝ E−1 emission energy spectrum in or-
der to study the arrival energy spectrum at a detector. This
allows for comparison between the injected and observed
energy spectrum. Our second approach consists of model-
ing the antiparticle trajectories as they depart Earth, given
an assumed particle arrival spectrum. This is equivalent to
plotting particle trajectories that are guaranteed to intersect
Earth. This method allows us to investigate potential source
locations for Earth-intersecting UHECRs in an attempt to
discover expected anisotropies in UHECR arrival directions.

3.1 Particle trajectories

Our simulation of UHECR particle trajectories proceeds from
a reasonable distribution of neutron stars within the Galactic
disk to serve as injection regions for UHECRs. For simplic-
ity, we assume that all sources are located in the Galactic disk
of radius 25 kpc and thickness .65 kpc (taken from the scale
height of the thin disk). We can derive a reasonable number
of distinct sources from

Nns =
tint

rns

(5)

where tint = 30 Myr is the program integration time and
rns ' (1/100 years) is the neutron star birth rate. These
values produce Nns = 300, 000 distinct UHECR sources.
Given this set of sources, we assign a random time temit <
tint at which each source emits randomly directed UHECRs

according to the E−1 energy spectrum, chosen for its similar-
ity to the UHECR arrival spectrum on Earth (Olinto, 2000).
The particles then propagate through the Galaxy with paths
influenced by the Lorentz force as they traverse the Galactic
magnetic field.

Since an Earth-sized detector is too small to detect a sig-
nificant number of events with computationally reasonable
numbers of injections, we develop a series of larger detectors.
The first is a 2D Galactocentric cylindrical detector of radius
r0 = 8.5 kpc, spanning 20-40 pc above the Galactic plane.
The second detector is a 2D Galactocentric ring located 30
pc above the Galactic plane with an inner radius of 8.49 kpc
and an outer radius of 8.51 kpc. These 2D detectors, placed at
the solar distance from the Galactic center, possess a number
of advantages over local 3D detectors by generating a much
higher detection flux while simultaneously reducing the bias
for detection of local sources.

With these detectors defined, we sample a number of UHECR
energy spectra to compare the detected energy spectrum with
the assigned E−1 injection energy spectrum. To accomplish
this task, we inject millions of particles from our 300,000
sources and plot the detected energy spectrum. Figure (2)
shows a typical detection energy spectrum from such a simu-
lation. Since the energy emission spectrum is continuous,
we bin the detected data before fitting it to a function of
the form N(E) ∝ E−α. For the data shown, we calculate
α = .89 ± .09. This is well within 2σ of E−1, so we find
that the spectrum is not significantly changed for UHECRs.
This is an important result since it is unknown a priori if the
detection energy spectrum should reflect the emission spec-
trum when particles have the potential to be trapped in the
Galactic field.
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Fig. 2. Detected energy spectrum from particle simulations. Fit is
of the form N(E) ∝ E−.89±.09, matching the emission spectrum.

rived, despite the uncertainties in the DEBRA. We summarize
our results in § 4.

2. VHE PHOTON PROPAGATION THROUGH THE COSMIC
BACKGROUND RADIATION

The distance a VHE photon propagates in the universe is
determined by the intensity of the intervening DEBRA. For
small emission redshifts, the photon propagation length at
energy E is l(E) 2 2.5essT

21 [esUe(es)]21, where es(E) 2
0.25(Ey1 TeV)21 eV, esUe(es) is the DEBRA energy density at
es(E), and sT is Thomson cross section (e.g., Herterich 1974).
Hence, there is a rough mapping between l(E) and the
background intensity at es(E). Measuring l(E) via the detec-
tion of cutoffs in VHE spectra thus measures the DEBRA at
es(E) [and only es(E)!], a possibility that has aroused much
interest. Conversely, to model VHE photon propagation and
cascading, we need to understand the DEBRA, especially at
IRyO energies. Unfortunately, direct measurements (Puget et
al. 1996) are at best preliminary, while theoretical estimates
(e.g., Franceschini et al. 1994) vary considerably. Thus, esti-
mates for the propagation lengths of VHE photons emitted
today are actually quite uncertain (see Fig. 1). To calculate
how far a VHE photon emitted at higher redshifts propagates,
we need the DEBRA intensity over a range of energies and
also redshifts. A common approximation assumes the entire
DEBRA was produced in a burst at zburst 5 E so that, like the
MBR, the DEBRA photon density at redshift z scales from its
value today as n(e, z) 5 (1 1 z)3n[ey(1 1 z), 0]. However,
galaxy emission, the likely origin of the IRyO DEBRA respon-

sible for TeV g-ray absorption, evolves continually in time, and
galaxies still emit strongly today.

The exact epoch of galaxy formation is highly controversial,
but formation redshifts as low as zform 1 1–3 are commonly
considered, i.e., the IRyO DEBRA’s evolution could differ
significantly from that of the MBR. Hence, the impact of
DEBRA uncertainties is actually greater than implied by
Figure 1. We show this in Figure 2 by plotting as a function of
redshift and for several DEBRA evolutionary scenarios the
characteristic energy, Ecut, at which an observed VHE spec-
trum cuts off due to pair production. To model DEBRA
evolution more realistically, we follow Mazzei, Xu, & De Zotti
(1992) and assume galaxy emission has two characteristic
spectral components: opticalyUV light from stars and IR
emission from dust. We fix the spectral shapes of the compo-
nents, but allow their luminosities to vary with redshift. While
simple, this prescription can reproduce fairly well more de-
tailed calculations. (For examples of such calculations and a
discussion of the issues involved, see MacMinn & Primack
1995; Franceschini et al. 1994; Madau & Phinney 1996). As
emphasized by MacMinn & Primack (1995) and as can be seen
in Figure 2, the range of possibilities is large. One should be
wary of, say, extrapolating a determination of Ecut at one

FIG. 1.—Local pair-production mean free path, l, for VHE photons of
energy, E, at redshift z 5 0 (no cosmological effects included). Below 1014 eV,
VHE photons interact primarily with IRyO photons; above 1019 eV, they
interact with radio photons; between 1014 and 1019 eV, they interact with MBR
photons. Curves a, b, and c, respectively, show l for the IRyO backgrounds of
curves (i), (iv), and (vi) in Fig. 2. Curves 1, 2, and 3 show, respectively, l for the
extragalactic radio background estimate of Sironi et al. (1990) (see also Simon
1977) with a low-frequency cutoff at 5, 2, and 1 MHz. The triangles give the
lower limit on l obtained assuming the total observed radio background (e.g.,
Ressell & Turner 1991) is extragalactic. The heavy dotted line shows the
energy-loss mean free path for energetic protons.

FIG. 2.—The cutoff energy, Ecut, as a function of source redshift, z, for
different IRyO DEBRAs in an V 5 1 universe with H0 5 75 km s21 Mpc21. Ecut
is given by tgg[(1 1 z) Ecut, z] 5 1, where tgg is the optical depth for photon
absorption via pair production. Curves (i) and (vi) show Ecut for roughly the
minimum (Tyson 1995) and maximum (Dwek & Slavin 1994) allowed IRyO
levels today: e2n(e, 0) 5 1 3 1023 eV cm23 for (i) and e 2 n (e, 0) 5 1 3 1022

eV cm23 for (vi). The DEBRA evolves as n(e, z) 5 (1 1 z)3n[ey(1 1 z), 0],
and n(e, 0) has no opticalyUV cutoff. Curve (v) is the same as (vi), except
the IRyO DEBRA is formed in a burst at z 5 5 with no photons emitted
above the Lyman limit (13.6 eV). Curves (ii)–(iv) show Ecut for more
realistic DEBRA scenarios: (ii) late galaxy formation at zform = 1, (iii)
continuous galaxy formation at intermediate redshifts 1 = zform = 3, and (iv)
early galaxy formation at zform 1 5. The galaxy emission components (see
text) were adjusted to match, respectively, the HCDM and CDM calcula-
tions of MacMinn & Primack (1995) and those of Franceschini et al. (1994).
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Abbildung 1.4: Links: Vektorzeichnung des Galaktischen Magnetfeldes nach dem BSS-S Mo-
dell [171]. Die Position der Sonne ist im Schnittpunkt der beiden Linien zu finden. Rechts:
Mittlere freie Weglänge für Photonen der γ-Strahlung in Abhängigkeit der Energie [62, 112].
Die Abschwächung von Protonen durch Wechselwirkungen mit der CMBR ist oben rechts
eingezeichnet (’GZK-cutoff’).

heißem Gas und Staub besteht, bestimmt. Die mittlere Dichte von neutralem Wasserstoffgas
ist etwa 1 Teilchen/cm3 innerhalb einer etwa 100 pc dicken Scheibe [82].

Ist das primäre Teilchen kein Atomkern, sondern ein hochenergetisches Photon, spielt
die Absorption an Hintergrundphotonen über die Reaktion γγ → e+e− eine Rolle. Die
Schwelle für diese Reaktion beträgt Eγ1Eγ2 = 2(mec

2)2 ≈ 0.5 · 1012(eV)2 und wird für TeV-
Gammastrahlung bei sichtbarem Licht (Eγ ≈ 1 eV) und für PeV-Gammastrahlung für Mi-
krowellenhintergrundstrahlung (MBR) (Eγ ≈ 10−4 eV) erreicht. Abbildung 1.4 (rechts) zeigt
die mittlere frei Weglänge für Paarproduktion in Abhängigkeit der Energie der γ-Strahlung.
Im PeV-Bereich ist die Abschwächung mit λ ≈ 10 kpc am höchsten.

Zusätzlich findet sich in dieser Abbildung auch die mittlere frei Weglänge für Protonen.
Ab Energien von 5 · 1019 eV wird hier die Photopionproduktion an Photonen der Mikrowel-
lenhintergrundstrahlung wichtig (GZK-Cutoff [231,96]).

1.3.1 Modelle zum Knie im Energiespektrum

Verschiedenste Modelle zur Erklärung des Knies im Energiespektrum finden sich in der Li-
teratur [123]. Kaum eines der Modelle kann durch experimentelle Beobachtungen vollständig
widerlegt oder bestätigt werden. Neben den unzureichenden experimentellen Daten liegt das
vor allem an den großen Anpassungsmöglichkeiten der Modelle durch ihre Vielzahl an Para-
metern. Die wichtigsten Modelle und (falls Vorhanden) deren Vorhersagen bezüglich Anisotro-
pien sollen im folgenden kurz vorgestellt werden. Kombinationen der verschiedenen Modelle
sind oftmals möglich bzw. sinnvoll, darauf kann aber in diesem Rahmen nicht eingegangen
werden.
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Beschleunigung in Schockfronten von Supernovae

Die Beschleunigung von Teilchen der interstellaren Materie auf Energien unterhalb des Knies
wird durch Fermi-Beschleunigung 1.Art in Schockfronten von Supernova-Explosionen mit
parallel zur Front ausgerichteten Magnetfeldern erklärt [81,141]. Die mit diesem Mechanismus
erreichbare Maximalenergie beträgt je nach Modellvariante zwischen 1013×Z [142] und 1014×
Z eV (z.B. [87]). Das resultierende Energiespektrum entspricht einem Potenzgesetz mit Index
γQ ≈ −2.1.

Für beliebige Orientierungen der Magnetfelder zur Schockfront können in einem weiteren
Modell Energien von bis über 1017 eV erreicht werden [135]. In diesem Szenario werden die
Änderungen der spektralen Indizes bei den einzelnen Elemente durch zwei Prozesse bestimmt.
Zum einen hängt die erreichbare Maximalenergie Emax für Schockbeschleunigung vom Winkel
des Magnetfeldes zur Schockfront ab, Emax ist am kleinsten wenn beide parallel zueinander
sind. Auf der anderen Seite ändert sich die Rate der beschleunigten Teilchen drastisch mit
zunehmenden Winkel (’Beschleunigungseffizienz’). Insgesamt erhält man für jedes Element-
spektrum ein Knie, die Kniepositionen sind von der Ladungszahl Z abhängig.

Eine weitere Variation der SN Schockwellenbeschleunigung ist die Explosion in sogenann-
ten ’Superbubbles’, große zusammenhängende Bereiche mit einer wesentlich geringeren Ma-
teriedichte des interstellaren Mediums (≈ 10−3 Teilchen/cm3 anstatt 1 Teilchen/cm3). Die
Verdünnung dieser Gebiete erfolgt durch korrelierte SN Explosionen. Mehrere SNe in einer
Region sind nicht unwahrscheinlich, da einige Sterne innerhalb dieser Region in etwa gleich-
zeitig entstehen können. Die Schockwelle kann sich in der Superbubble bis zu 1000 mal länger
fortpflanzen als im normalen interstellaren Medium und damit kosmische Strahlung effizienter
beschleunigen [108,174].

Supernovae wurden aufgrund energetischer Überlegungen schon sehr früh als Quellen der
kosmischen Strahlung vorgeschlagen [29,89]. Die erforderliche Leistung zur Aufrechterhaltung
der Energiedichte von 1 eV/cm3 der kosmischen Strahlung in der Galaxie beträgt etwa 1034

J/s. Etwa drei galaktische Supernovae-Explosionen finden pro Jahrhundert in der Milchstraße
statt [219], im Mittel werden etwa 1044 J pro SN frei. Die Effizienz der Beschleunigung in
Verbindung mit Supernovae sollte damit etwa 10% betragen.

Obwohl Supernovae schon lange als Quellen der kosmischen Strahlung diskutiert werden
sowie Schockbeschleunigung seit 20 Jahren (z.B. [70,37]) in Verbindung mit SN erörtert wird,
fehlen bis heute wesentliche experimentelle Nachweise [134, 175, 180]. Trotz intensiver An-
strengungen fehlt eine zweifelsfreie Beobachtung der Beschleunigung von ionisierten Kernen
in SN. Das CANGOROO-Experiment beansprucht zwar hadronische γ-Strahlungsemission
(Photonen aus π0-Zerfällen) in der Supernova J1713.7-3946 beobachtet zu haben [74], ande-
re Interpretationen dieser Messungen werden jedoch diskutiert [41, 194]. Die Beschleunigung
von Elektronen in SN wurde dagegen schon durch Messungen von Synchrotronemissionen
nachgewiesen.

Das Energiespektrum der Teilchen nach der Schockwellenbeschleunigung beträgt etwa
γQ ≈ −2.1, Propagation der Teilchen von der Quelle durch die Galaxie mit einer energie-
abhängigen Einschlußzeit tconf ∝ E−0.6 (’leaky-box model’ [33, 208]) führt zur Modifikation
des Spektrums und einem Index von γtot ≈ −2.7 entsprechend den Beobachtungen.
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Mehrstufen-Beschleunigung oder mehrere Quelltypen

Mehrere unterschiedliche galaktische Quelltypen mit verschiedenen resultierenden Energie-
spektren produzieren in diesem Modell die Teilchen mit Energien unterhalb bzw. oberhalb des
Knies [84]. Standard Supernova-Schockbeschleunigung ist der dominierende Mechanismus für
Energien bis etwa 0.1-10 PeV (siehe vorheriger Abschnitt). Für die Beschleunigung von Teil-
chen auf Energien oberhalb davon gibt es eine ganze Reihe von teilweise im vorherigen Kapitel
schon erwähnten Quellkandidaten. Dazu zählt Schockbeschleunigung in Pulsar-Systemen [99]
und Neutronensternen oder in Akkretionsscheiben von Doppelsternsystemen [52] (Übersicht
in [87]). Ein Szenario beschreibt die Explosionen von massiven Sternen in ihren eigenen stel-
laren Wind (z.B. bei Wolf-Rayet Sternen) [220,205,36]. Teilchen mit Energien bis etwa 3 ·1018

eV können damit erzeugt werden. Energien bis über 1019 eV werden in einem weiteren Mo-
dell [117, 118, 28] durch einen zweiten Beschleunigungsvorgang in der Stoßwelle des galak-
tischen Windes ähnlich der Beschleunigung von Teilchen in der Bugstoßwelle der Erde im
solaren Wind erreicht.

Nukleare Photodisintegration

Das Quellspektrum ist hier strukturlos, das Knie im Energiespektrum wird in diesem Mo-
dell durch Wechselwirkungen der Teilchen der kosmischen Strahlung mit einem dichten Pho-
tonfeld (optisch und UV) in der Quellregion verursacht [109, 125, 43]. Ab Energien von A
x 1015 eV (A=Massenzahl) haben die optischen Photonen im Ruhesystem der kosmischen
Strahlung Energien von mehreren MeV und können die Kerne spalten. Protonen verlie-
ren hauptsächlich durch Photon-Meson Wechselwirkungen Energie. Dieses Modell kann das
Gesamt-Energiespektrum gut beschreiben. Allerdings zeigt es keine gute Übereinstimmung
mit der mittleren Masse, da es eine sehr leichte Zusammensetzung oberhalb von 1016 eV
vorhersagt.

Die Aussagen zur Anisotropie sind von den drei oben beschriebenen Modelltypen etwa
gleich. Amplituden im Bereich von 10−4 − 10−3 für Energien von 0.1 bis 10 PeV werden
durch Berechnungen mit entsprechenden Konfigurationen der Transportmechanismen und
der Geometrie der Galaxie bestimmt. Die kleinen Amplitude werden durch die stochastische
Komponente der Magnetfelder und die Messung von Teilchen, die in vielen, über die ganze
Galaxie verteilten Quellen (alle 30 Jahre eine SN und Verweildauer der kosmischen Strahlung
in der Galaxie etwa 107 Jahre [183]) beschleunigt werden, begründet. Die gemessenen Ampli-
tuden geben die lokale Konfiguration des galaktischen Magnetfeldes bzw. die Verteilung der
nahe gelegenen Quellen wieder. Alle Modelle können die experimentellen Daten in Abbildung
1.2 und Tabelle 5.2 wiedergeben.

’Single Source Scenario’

Im ’Single Source Scenario’ ist das Knie das Ergebnis einer einzigen nahen und relativ jungen
Supernova [78]. Die Beschleunigung erfolgt durch den schon erwähnten Schockwellenmecha-
nismus. Das Spektrum der Teilchen, die in der lokalen SN beschleunigt werden addiert sich zu
dem vieler Hintergrundquellen, die Teilchen aus der lokale Quelle machen etwa 60% des Ge-
samtflusses aus. Das Hintergrundspektrum zeigt dabei keine Änderung des Index. Die Kniepo-
sitionen der einzelnen Elemente skalieren in diesem Modell mit Z. Die Autoren begründen ihr
Modell vor allem darauf, daß damit Abweichungen in den gemessenen Elektronzahlspektren
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Fig. 1. The CR anisotropy produced by local supernovae (thick curves) and the ex-
pected fluctuation anisotropy (thin straight lines) in the reacceleration (solid curves)
and the plain diffusion (dashed curves) models. The data on CR anisotropy are
taken from [1].

density is maintained by supernovae in the Galactic disk with the rate σSN = 50
kpc−2Myr−1. The list of the local SNRs is probably complete for objects with

distances from the Earth r < 1 kpc and the ages (the light-arrival times) t < 0.05
Myr. The following SNRs are included in our calculations: SN 185 (r = 0.95 kpc;

t = 1.8×10−3 Myr), RX J1713.7-3946 (1; 2×10−3), S 147 (0.8; 4.6×10−3), Cygnus
Loop (0.77; 2 × 10−2), G65.3+5.7 (0.8; 2 × 10−2), Vela (0.25; 1.4 × 10−2), HB21

(0.8; 2.3 × 10−2). We do not take into account the very young close remnant RX
J0852.0-4622 (0.2 kpc, t = 0.7 × 10−3 Myr) recently discovered in ROSAT data

[2]. The inclusion of this source would give the anisotropy that is more than two
orders of magnitude larger than the observed one. It well may be that this SNR

is at the stage of a free expansion when the accelerating CRs are still confined

inside the envelope (it is assumed that CRs are accelerated by the diffusive shock
acceleration mechanism). The results of calculations are illustrated in Fig. 1.

The main contribution to the anisotropy goes from Vela at E < 150 TeV in the
reacceleration model, and E < 6 TeV in the plain diffusion model. The source

S 147 dominates at higher energies up to the knee in the reacceleration model,
and up to about 40 TeV in the plain diffusion model where SN 185 and RX

J1713.7-3946 lead at higher energies till the knee.

Abbildung 1.5: Vorhersagen für Amplituden der großräumigen Anisotropie für ein Diffusions-
modell mit gleichverteilten Quellen (dünne Linien) und lokalen Supernovae (dicke Linien) für
reine Diffusion (gestrichelte Linien) und Diffusion mit erneuter Beschleunigung (’reaccelerati-
on model’, durchgezogene Linien). Die Punkte stellen Messwerte verschiedener Experimente
dar [182].

von glatten Potenzgesetzen (sogenannte ’bumps’) erklärt werden können. Möglicher Kandidat
ist ein Supernovaüberrest mit dem Pulsar PSR B0656+14 [216].

Das ’Single Source Scenario’ sagt eine Amplitude für die großräumige Anisotropie für eine
angenommene Entfernung der Supernova von 150 pc von etwa 0.6% am Knie für Protonen
und eine wesentlich kleinere Amplitude für schwerere Teilchen voraus. Allerdings sind diese
Werte von der Annahme abhängig, ob sich die Erde vor oder hinter der Supernovaschockfront
befindet. Für letzteren Fall sind Anisotropien im Bereich von mehreren Prozent wahrschein-
lich.

Diffusionsmodell

Dieses Modell war der erste Erklärungsversuch für das Knie [140, 179]. Die Diffusion der
kosmischen Strahlung in der Galaxie wird durch die Größe der Unregelmäßigkeiten in den
Magnetfeldern und der Rigidität der Teilchen bestimmt. Bei einer Magnetfeldstärke von z.B.
3 µG und einer typischen Größe der Unregelmäßigkeiten von 1 pc sind Teilchen mit einer
Rigidität kleiner als R ≈ 3 · 106 GV in diesen Magnetfeldern eingeschlossen, Teilchen mit
höherer Rigidität nicht. Die Abhängigkeit des Gyroradius von der Energie der Teilchen kann
Abbildung 1.1 entnommen werden. Der Diffusionskoeffizient dieser hochenergetischen Teil-
chen ist größer, und sie haben eine größere Entkommwahrscheinlichkeit aus der Galaxie. Das
Knie im Energiespektrum ist die Folge dieses vermehrten Verlustes an Teilchen. Die chemi-
sche Zusammensetzung wird mit der Energie schwerer, die Kniepositionen variieren mit Z.
Die Abhängigkeit der Anisotropie von der Energie der Teilchen sollte einen Anstieg der Am-
plituden nach dem Knie aufgrund der zunehmenden Teilchenverluste aus der Galaxie zeigen.

Abbildung 1.5 zeigt die Ergebnisse einer einfachen Modellrechnung für Primärenergien bis
ungefähr 1 PeV [182]. Die Verteilung der Quellen hat offensichtlich großen Einfluß auf den
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Figure 2. Anisotropy amplitudes corresponding to the main galactic CR
components, namely protons and nuclei of helium, oxygen and iron. For
comparison, also the total (galactic plus extragalactic) anisotropy amplitude is
shown. The data correspond to the rs = 3–6 kpc extended source ring, the
NR-A+ case and the same field parameters as in figure 1.

a linear extrapolation (i.e, C ≡ 1) was considered and found to fit well the measured
spectral indices [24]. Assuming the linear extrapolation of spectral indices, we found that
the contribution of ultra-heavy elements is completely negligible within the diffusion/drift
scenario. These ultra-heavy elements would only have a noticeable effect with the extreme
non-linear extrapolations (for which for instance the spectral index for uranium results
αU � 1.9), but in our model this could not lead to a sufficient suppression of the
spectrum above 1017 eV, unless one adopted an upper rigidity cutoff in the source near
E � Z × 1017 eV. In [24] instead, an ad hoc steepening at the knee of ∆α � 2 was
adopted, and the resulting suppression was actually too large above the second knee. One
could also mention that the most natural expectation would be to have a universal rigidity
source spectrum, and hence the differences in the spectral indices observed at low energies
most likely would reflect the effects of spallation processes affecting heavy nuclei. In this
case no particular enhancements of ultra-heavy nuclei above the knee should be expected.

The anisotropy amplitudes of different galactic CR components are plotted in figure 2
as functions of the energy, for the rs = 3–6 kpc extended source ring, the NR-A+ case and
the same field parameters as before. As expected within the diffusion/drift scenario, the
onset of the drift-dominated regime is a rigidity-dependent phenomenon that increases the
anisotropy of all galactic CR components. It should be pointed out that, although light
elements (particularly protons and He nuclei) are strongly suppressed at high energies due
to leakage effects, they still contribute significantly to the total anisotropy. For instance,
He nuclei are found to contribute around 30-40% of the total galactic CR anisotropy in
the whole energy range between 1014 and 1018 eV for the case shown in figure 2, even
though its abundance falls below 10% at 1018 eV. It would certainly be of great interest
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plane.

to resolve observationally the anisotropies of separate CR components around and above
the knee, since that could help discriminate among some of the models proposed so far.
Indeed, KASCADE may actually be capable of performing this kind of observations in
the near future5.

In figure 3 we display the anisotropy phase of first harmonic in right ascension versus
energy, again compared to the experimental observations compiled in [26, 4], for the same
cases considered in figure 1. At low energies, the transverse diffusion dominates and the
direction of maximum intensity corresponds to the galactic centre, as expected [17]. At
higher energies the phase of the anisotropy depends actually on the detailed geometry
of the regular field adopted, but in the models considered the differences are not large.
However, as shown in [17], for other magnetic field models the anisotropy maximum may
point towards the galactic centre near 1018 eV.

As a summary, in this work we considered the diffusion/drift model to study the
propagation of galactic CRs. In agreement with previous results [13, 17], we find that
this scenario explains remarkably well the observed spectrum from below the knee up
to the ankle, and in particular the changes in spectral slope at the knee and at the
second knee. Furthermore, from the very nature of this scenario, the anisotropy amplitude
naturally experiences a crossover from the transverse diffusion-dominated regime to the
drift-dominated one, which shows up around the knee region. Indeed, this is a particular
feature that very clearly differentiates this diffusion/drift scenario from other proposals
in which such a change in the energy dependence of the anisotropy amplitude is not to be

5 We thank Ralph Engel for bringing this issue to our attention.
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Abbildung 1.6: Vorhersagen für Amplituden und Phasen der großräumigen Anisotropie
des Diffusions/Drift-Modell. Die Phasen wurden für verschieden Konfigurationen des Ma-
gnetfeldes berechnet (Details siehe [45]), die Punkte geben experimentelle Meßwerte wieder.
GC=Galaktisches Zentrum, NGP=Galaktischer Nordpol, etc.

Verlauf der Anisotropie, hier wurde zum einen eine Gleichverteilung der Supernovae in der
galaktischen Scheibe wie auch der Einfluß von lokalen Quellen für ein reines Diffusionsmodell
und für Diffusion mit zusätzlicher Beschleunigung durch Streuung an magnetischen Diskon-
tinuitäten (’reacceleration model’) untersucht. Wechselwirkungen mit dem interstellaren Gas
wurden in dieser Rechnung nicht berücksichtigt. Die berechneten Amplituden der Anisotropie
sind im Bereich von 10−4-10−2 bzw. 10−4-10−3 für die beiden Propagationsannahmen.

Diffusions/Drift-Modell

Das Knie im Energiespektrum wird in diesem Modell [184, 46, 44, 45] durch unterschiedliche
Energieabhängigkeiten der Diffusionskoeffizienten in ungeordneten (Diffusion) und geordneten
(Drift oder Hall-Diffusion) magnetischen Feldern verursacht. Drift spielt bei kleinen Energien
keine Rolle, der Hall-Diffusionskoeffizient wächst jedoch linear mit der Energie und dominiert
oberhalb des Knies. Er bestimmt hier die Verweildauer der kosmischen Strahlung in der Ga-
laxie. Die Kniepositionen in den Spektren der einzelnen Elementen der kosmischen Strahlung
skalieren in diesem Modell mit der Ladungszahl, ein zweites Knie ist oberhalb von 1017 eV
vorhanden.

Rechnungen von Ptuskin et al. [184] ergeben abhängig von der Modellierung des galakti-
schen Magnetfeldes bei Primärenergien E0 = 3 · 1015 eV maximale Amplituden von 2 · 10−3.
Abbildung 1.6 zeigt Vorhersagen von Candia et al. [46] von Amplituden und Phasen für ein
bestimmtes Modell des galaktischen Magnetfeldes (NR-A+) und eine bestimmte Quellvertei-
lung. Die Wahl des Magnetfeldmodells hat dabei einen wesentlichen Einfluß auf die Ergebnisse.
Im vorliegenden Fall liegen die Amplituden für PeV-Energien im Bereich von 10−3. Obwohl
die chemische Zusammensetzung in diesem Modell nach dem Knie wesentlich schwerer ist als
vor dem Knie, tragen die leichten Elemente noch wesentlich zu den Amplituden der Aniso-
tropie bei. Die Streuung der gemessenen Phasenwerte (rechte Abbildung) deutet an, daß die
bisherigen experimentellen Daten nur wenig zur Bewertung der Modelle beitragen können.
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Änderung der Wechselwirkung in der Atmosphäre

Dieses Modell unterscheidet sich grundsätzlich von den bisher vorgestellten. Das Knie im
Energiespektrum wird hier durch eine Steigerung der Multiplizität der Hadronen für die erste
Wechselwirkung in der Atmosphäre [170] erzeugt. Die Quellspektren besitzen hier kein Knie.
Nur die beobachteten Spektren der Sekundärteilchen am Erdboden zeigen eine Abhängigkeit
von der Massenzahl A. Dieses Modell basiert auf Messungen von Elektronenzahlspektren
des Tien-Shan Experiment. Diese Messungen zeigen keine Abhängigkeit der Kniepositionen
in den Elektronzahlspektren vom Einfallswinkel. KASCADE konnte dies nicht bestätigen,
hier zeigen die Kniepositionen der Elektronenzahlspektren die erwartete Abschwächung mit
zunehmendem Zenitwinkel [25].

Exotische Modelle

Die zwei folgenden Modelle sind willkürlich aus der langen Reihe an Kniemodelle, die auf
exotischer Physik basieren, ausgewählt. Das erste Modell sieht eine Reduktion des Proton-
flusses durch eine inverse β-Reaktion mit Big-Bang-Reliktneutrinos [228] als Ursache für das
Knie. Für eine angenommene Neutrinomasse von 0.4 eV/c2 wird ab etwa 4 PeV die Reaktion
p+ ν̄e → n+ e+ energetisch möglich. Die benötigten Reaktionsraten sind jedoch so hoch, daß
eine unwahrscheinlich hohe Dichte an Reliktneutrinos notwendig ist.

Das zweite Modell basiert auf einem ’extra-dimension’-Szenario [127], indem bei Energien
im Bereich von einigen PeV die Produktion von Gravitonen möglich wird. Diese können in
den Detektoren nicht nachgewiesen werden, wodurch die bekannte Knie-Struktur im Energie-
spektrum entsteht.

1.3.2 TeV-γ-Quellen

Hochenergetische γ-Strahlung (> 100 GeV) wird vor allem durch folgende Prozesse erzeugt:

1. Hadronische Wechselwirkungen mit π0-Produktion, in deren Zerfall jeweils zwei Photo-
nen erzeugt werden.

2. Inverse Compton-Streuung von hochenergetischen Elektronen (Positronen) an niede-
renergetischen Photonen. Diese Photonen stammen vor allem aus heißen stellaren Um-
gebungen.

3. Inverse Compton-Streuung von hochenergetischen Elektronen (Positronen) an Photonen
aus Synchrotron- bzw. Bremsstrahlungsprozessen (Synchrotron-Self-Compton SSC).

Galaktische TeV-γ-Quellen sind vor allem Supernova-Überreste, Pulsare oder Doppel-
sternsysteme. Stärkste Quelle ist der Krebs-Nebel, von diesem Objekt ist das Energiespektrum
der γ-Strahlung über viele Größenordnungen bekannt. Abbildung 1.7 zeigt das Energiespek-
trum für den gesamten γ-Strahlungsbereich (links) und für Energien von 100 GeV bis einigen
hundert TeV (rechts). Bis etwa 100 MeV wird das Spektrum durch Synchrotronstrahlungs-
prozesse bestimmt, das TeV-Spektrum wird durch inverse Compton-Streuung (SSC) erzeugt.
Photonen vom Krebs-Nebel mit Energien von über 40 TeV wurden von bodengestützten Ex-
perimenten gemessen. Weder vom Krebs-Nebel noch von anderen Quellen wurden Photonen
aus π0-Zerfälle, d.h. von hadronischen Beschleunigungsvorgängen gemessen. Eine Übersicht
über die TeV-γ-Astronomie findet sich in [172,112,151].
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Fig. 30. Comparison of gamma-ray measurements of the unpulsed emission from the Crab Nebula and predictions of
the synchrotron self-Compton (SSC) model [159]. The Crab spectrum (in terms of E2 times the differential spectrum) is
plotted as a function of energy. The observations above 100GeV are summarized in Tables 5 and 6.

A search for pulsed VHE gamma-ray emission from PSR B1706-44 was first carried out by the
Potchefstroom group [228]. Later, evidence for unpulsed emission at energies above 1 TeV was
reported by the CANGAROO group based on 84h of data taken in 1992 and 1993 [229]. In
Fig. 31, the distribution of the image parameter, a, recorded by the 3.8m telescope of the
CANGAROO experiment shows a clear, statistically significant excess in the direction of PSR
B1706-44. The integral gamma-ray flux above 1 TeV was estimated to be 8.0]10~12photo-
ns cm~2 s~1, and the gamma-ray signal was consistent with emission from a point source (angular
size (0.11°). No evidence was found in the CANGAROO data for pulsed emission at the 102ms
pulsar period.

Recently, a confirming detection of very high-energy gamma rays from PSR B1706-44 has been
reported by the Durham group [230]. Based on 9.7 h of data taken in 1996, the Mark 6 telescope
observed a 6.8p excess in the distribution of the image parameter a. No evidence was found for
pulsed emission with this relatively small data set. A summary of VHE gamma-ray observations of
PSR B1706-44 is given in Table 8.

The detected TeV gamma-ray flux from PSR B1706-44 corresponds to an energy flux of
approximately 1.3]10~11 erg cm~2 s~1. Assuming isotropic emission and a source distance of
1.5 kpc, this flux translates into a TeV luminosity of &3.5]1033 erg s~1 (or 10~3 of the total
spin-down luminosity of the neutron star). Thus, the amount of power in TeV gamma rays is less,
by an order of magnitude, than that in the MeV—GeV gamma rays, but is greater than the power
found in X-rays [229].

The mechanism responsible for the very high energy gamma-ray emission from PSR B1706-44 is
not completely clear. Unlike the Crab, the absence of a bright plerion argues that production of
VHE gamma rays in PSR B1706-44 via the synchrotron self-Compton mechanism is unlikely.
Although there are some expectations for pulsed VHE gamma-ray emission in the context of the
outer gap model [231,232], there is no evidence for such emission in the data. Indeed, the measured
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Fig. 29. VHE gamma-ray spectrum of the Crab Nebula, showing a compilation of results from atmospheric Cherenkov
telescopes (Table 5) and air shower arrays (Table 6). Filled points represent detections; unfilled points with arrows
represent upper limits. The identification of each experiment is given in the legend. The dashed line between 0.5 and 8TeV
represents an integrated version of the differential spectrum obtained by the Whipple experiment [196]. The dotted line
between 7 and 50 TeV represents the spectrum obtained by the CANGAROO experiment [195]. The sparsely dotted line
above 50TeV represents a power law extension of the CANGAROO spectrum.

Table 7
Upper limits on the pulsed fraction of gamma rays from the direction of the Crab. For each experiment, the epoch of data
collection, the energy threshold (E

5)
), the assumed pulsar duty cycle, the upper limit on the pulsed fraction, and the

reference are given. The confidence level of the limit on the pulsed fraction is given in parentheses. A blank entry indicates
a quantity that was not reported

Experiment Epoch E
5)

(TeV) Duty cycle Pulsed fraction Reference

Whipple 1986—88 0.7 0.10 (8.1% (95% CL) [74]
Gamma* 1988 0.2 (3.8% (95% CL) [187]
Whipple 1988—89 0.4 0.04 (10.0% (99% CL) [188]
ASGAT 1991—92 0.6 0.04 (8.1% (99% CL) [71]
Whipple 1993—94 0.4 0.10 (4.0% (99.7% CL) [214]

1994—95 0.4 0.10 (2.5% (99.9% CL)

experiment, the pulsar ephemeris was checked for internal consistency over the period 1990—95,
and a search for the pulsar was made considering time intervals of all lengths from 1 day to 5.6 yr
[210]. No significant evidence for a gamma-ray signal from the Crab Pulsar at energies greater
than 100TeV was found, which contradicts an earlier report claiming such emission [217].
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Abbildung 1.7: Energiespektrum der ungepulsten γ-Emission des Krebsnebels für Energien
größer als 1 MeV (links) und im TeV-Bereich (rechts) (aus [172], siehe auch Referenzen dort).
Volle Symbole geben Messungen von abbildenden Tscherenkov-Teleskopen wieder, offene von
Detektorfeldern.

Die Extrapolation des Energiespektrums des Krebs-Nebels zu höheren Energien ist aus
zwei Gründen nicht einfach. Erstens zeigen viele Energiespektren von γ-Quellen einen mehr
oder weniger abrupten Abbruch im TeV-Bereich. Dies ist aufgrund der ähnlichen Produkti-
onsmechanismen auch für den Krebsnebel zu erwarten. Der zweite Grund ist die zunehmende
Absorption der γ-Strahlung an den Photonen der Mikrowellenhintergrundstrahlung (siehe
Abbildung 1.4). Die Absorptionslänge erreicht ihr Minimum bei etwa 2 PeV.

1.4 Solare Anisotropie - Compton-Getting Effekt

Die Relativbewegung der Erde bzw. des Sonnensystems zum System, in dem die Verteilung
der kosmischen Strahlung isotrop angenommen werden kann, bewirkt eine möglicherweise
beobachtbare Anisotropie. Die Amplitude dieses sogenannten Compton-Getting Effektes [60]
beträgt:

δC−G = (γ + 2)
v

c
· cosϕ (1.5)

mit dem differentiellen Index des Energiespektrums γ, der Relativgeschwindigkeit des Beob-
achters v, der Lichtgeschwindigkeit c und dem Winkel ϕ zwischen der Beobachtungs- und
Bewegungsrichtung.

Unter der Annahme, daß die kosmische Strahlung galaktischen Ursprungs ist, und das Sy-
stem des galaktischen Zentrums (GC) als Ruhesystem der kosmischen Strahlung angenommen
werden kann, läßt sich die Bewegung der Erde in mehrere Komponente aufteilen:

vErde−GC = vErde−Sonne + vSonne−LSR + vLSR−GC (1.6)

vSonne−LSR bezeichnet die Geschwindigkeit der Sonne zur mittleren Geschwindigkeit der Ster-
ne in der Nachbarschaft der Sonne (local standard of rest, LSR), vLSR−GC die Geschwindig-
keit des LSR relativ zum galaktischen Zentrum. Folgende Tabelle gibt eine Übersicht über die
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Abbildung 1.8: Schematische Darstellung eines ausgedehnten Luftschauers (nach [16]).

Beträge und Richtungen dieser Geschwindigkeiten sowie die nach Gleichung 1.5 erwarteten
Amplituden δC−G:

Geschwindigkeit Richtung Referenz Amplituden

vErde−Sonne 30 km/s 6:00 Uhr (solare Zeit) δC−G ≈ 3 · 10−4

vSonne−LSR 20 km/s (α, δ) =(18h,+30◦) [128] δC−G ≈ 2 · 10−4

vLSR−GC 220-270 km/s Rotation um GC [128,161] δC−G ≈ 3 · 10−3

Die Amplituden sind für alle in Frage kommenden Geschwindigkeiten kleiner als 0.5%.
Zwei Experimente haben Messungen des Compton-Getting Effektes aufgrund der Bewegung
vErde−Sonne veröffentlicht. Myonuntergrundmessungen [64] (Primärenergie E0 ≈ 1.5 TeV)
ergaben eine Amplitude von δCutler

C−G = 2.5 ·10−4 mit einem Maximum um 8:18 Uhr. Das EAS-
TOP Experiment meldete eine Amplitude δEAS−TOP

C−G = 4.06 · 104 um 4:55 Uhr (E0 ≈ 1014

eV) [3]. Zumindest das erstgenannte Experiment weist auf die Problematik von meteorolo-
gischen Effekten hin, deren Einfluß auf die Richtungsverteilungen neben weiteren systemati-
schen Effekten weitaus größer sein kann, als der eigentliche Compton-Getting Effekt (siehe
auch Kapitel 5.1).
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Abbildung 1.9: Mittlere Longitudinalverteilungen für Elektronen (links) und Myonen (rechts)
von jeweils 100 simulierten 1 PeV Schauer für verschiedene Primärteilchen (Einfallswinkel
Θ = 22◦, CORSIKA mit QGSJet/GHEISHA).

1.5 Ausgedehnte Luftschauer

Die Kollision eines Teilchens der kosmischen Strahlung mit der Erdatmosphäre in einer Höhe
über dem Erdboden von typischerweise 10-40 km erzeugt durch eine Reihe verschiedener Kern-
und Teilchenreaktionen das Phänomen der ausgedehnten Luftschauer [27]. Die Kollision des
Primärkerns führt zu dessen Fragmentierung und es werden neue Hadronen, vor allem Pionen
und Kaonen erzeugt. Die weitere Entwicklung der Teilchenkaskade ist durch die konkurrieren-
den Prozesse von Teilchenproduktion, Zerfall, Ionisationsverlust und Absorption bestimmt.
Die Energie pro Sekundärteilchen nimmt mit zunehmender Tiefe ab, es steht immer weniger
Energie für die Teilchenproduktion zur Verfügung, Zerfall und Ionisationsverluste nehmen zu.
Der longitudinale Verlauf der Teilchenzahlen zeigt direkt nach der ersten Wechselwirkungen
einen steilen Anstieg bis zu einem Maximum (Abbildung 1.9). Danach verringern sich die
Teilchenzahlen näherungsweise exponentiell bis zum Erdboden. Ein schematisches Bild eines
Luftschauers in der Erdatmosphäre ist in Abbildung 1.8 zu sehen. Die Teilchen des Luft-
schauers bewegen sich innerhalb einer gekrümmten Scheibe mit einer Dicke im Bereich von
wenigen Metern mit beinahe Lichtgeschwindigkeit auf die Erde zu. Die gesamte Schauerent-
wicklung findet in der Atmosphäre statt. Sowohl die Zusammensetzung der Atmosphäre (vor
allem Stickstoff), das vertikale Dichteprofil und die zeitliche Variabilität hat Einfluß auf den
Luftschauer.

Die Teilchen der Luftschauer auf Beobachungsniveau lassen sich in eine elektromagneti-
sche, myonische und hadronische Komponente aufteilen. Die hadronische Komponente besteht
vor allem aus Kernfragmenten, Protonen, Neutronen und Mesonen, die dominierende Teil-
chensorte sind Pionen. Für die myonische Komponente ist der Zerfall von geladenen Pionen
der wichtigste Produktionsprozess. Abhängig von der Produktionshöhe und Energie errei-
chen die Myonen den Erdboden oder zerfallen vorher in Elektronen und Neutrinos. Die an
Teilchenzahlen größte Komponente ist die elektromagnetische, die vor allem aus dem Zerfall
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Abbildung 1.10: Mittlere Lateralverteilungen für Elektronen (links) und Myonen (rechts)
von jeweils 100 simulierten 1 PeV Schauer für verschiedene Primärteilchen (Einfallswinkel
Θ = 22◦, CORSIKA mit QGSJet/GHEISHA).

von neutralen Pionen stammt. Die dabei enstehenden Photonen bilden durch die Paarbildung
Elektronen, die wiederum durch Bremsstrahlung Photonen erzeugen. Ein elektromagnetischen
Subschauer ensteht.

Typische Teilchenzahlen am Erdboden für einen protoninduzierten Luftschauer mit Primär-
energie von 1 PeV sind etwa 40000 Elektronen (Ekin > 3 MeV), 8000 Myonen (Ekin > 3 MeV)
und 1500 Hadronen (Ekin > 100 MeV). Die laterale Ausdehnung der Luftschauer ist abhängig
von der Primärenergie und der Art des Primärteilchens, für einen Schauer im betrachteten
Energiebereich von 0.5 bis 100 PeV beträgt sie etwa 30 bis 5000 m. Die Lateralverteilung der
Teilchendichte kann näherungsweise mit der NKG-Formel [122,95] beschrieben werden:

ρ(r) =
NX

2π · r2m,X

· f
(
s,

r

rm,X

)
(1.7)

f

(
s,

r

rm,X

)
=

(
r

rm,X

)s−2(
1 +

r

rm,X

)s−4.5

· Γ(4.5− s)
Γ(s)Γ(4.5− 2s)

(1.8)

NX bezeichnet die Teilchenzahl der Sorte X, r ist der Abstand zum Schauerzentrum, rm,X der
Molièreradius der Teilchensorte X und s der laterale Formparameter (Schaueralter). Obwohl
für die elektromagnetische Komponente entwickelt, beschreibt die NKG-Funktion auch die
Verteilungen der Hadronen und Myonen sehr gut (siehe Vergleich mit KASCADE-Messungen
in [22]). Die Lateralverteilung der Myonen wird hauptsächlich durch den Transversalimpuls
der Mutterteilchen (Pionen) bestimmt. Für die Lateralverteilung der elektromagnetischen
Komponente ist die in der Molière-Theorie beschriebene Coulomb-Vielfachstreuung wichtig.
Abbildung 1.10 zeigt als Beispiel die Lateralverteilungen von Elektronen und Myonen für
simulierte Schauer verschiedener Primärteilchen mit einer Primärenergie von E0=1 PeV und
einem Zenitwinkel von Θ = 22◦.

Neben der Primärenergie hat die Art des Primärteilchens einen wesentlichen Einfluß auf
die Schauerentwicklung. Der Wirkungsquerschnitt von schweren Primärteilchen ist größer
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als von leichten, d.h. die Höhe der ersten Wechselwirkungen liegt z.B. für Eisen induzierte
Schauer und 1 PeV Primärenergie zwischen 25 und 40 km, für Protonschauer aber zwischen
15 und 30 km. Die unterschiedliche Entwicklung von proton- bzw. eiseninduzierten Luftschau-
ern, besonders die unterschiedliche Lage der Teilchenmaxima, ist deutlich in Abbildung 1.9
zu erkennen. Auf die Unterschiede zwischen von leichten und von schweren Primärteilchen
induzierten Luftschauern wird in Kapitel 5.2.1 etwas detaillierter eingegangen.

γ-induzierte Luftschauer bestehen fast ausschließlich aus elektromagnetischen Kaskaden,
die Hadron- und Myonproduktion ist stark unterdrückt. Sowohl Abbildung 1.10 wie auch 1.9
zeigen, daß im Vergleich zu hadroninduzierten Luftschauern nur wenige Myonen erzeugt wer-
den. Auf die Unterschiede zwischen hadron- und γ-induzierten Luftschauern wird in Kapitel
6.1.7 noch genauer eingegangen.

Die Entwicklung der Luftschauer in der Atmosphäre kann sich auch bei gleichen Primärteil-
chen und -energien sehr stark von Schauer zu Schauer unterscheiden. Sowohl die Höhe der
ersten Wechselwirkung wie auch die vielen stochastischen Prozesse während der Schauer-
entwicklung bewirken große Fluktuationen in den die Schauer beschreibenden Observablen.
Proton induzierte Luftschauer mit Primärenergien von 1 PeV können z.B. am Erdboden
Elektronenzahlen im Bereich von 10000 bis 600000 haben. Diese Fluktuation in Verbindung
mit dem steilen Potenzspektrum erschweren die Rekonstruktion der primären Parameter,
d.h. vor allem der Primärenergie und Art des Primärteilchens. Eine eindeutige Bestimmung
der Primärparameter ist auf Basis von Einzelschauern unmöglich, Mittelwerte und Verteilun-
gen (Spektren) dieser Größen können aber ermittelt werden.

Viele teilchenphysikalische Prozesse der Schauerentwicklung sind aufgrund fehlender Be-
schleunigerdaten unzureichend bekannt und nur durch Extrapolation von Messungen bei nied-
rigeren Energien oder durch phänomenologische Modelle beschreibbar. Vor allem die hohen
Energien der kosmischen Strahlung (zum Vergleich, die maximale Laborenergie beträgt etwa 2
PeV am Tevatron [98]) sowie der von den Experimenten nicht abgedeckte, aber für die Schau-
erentwicklung wichtige kinematische Vorwärtsbereich in den Teilchenkollisionen bewirken die
unzureichende Kenntnis der Wechselwirkungen. Zum Verständnis der Luftschauerentwicklung
ist man daher in deren Simulation auf die Modellierung der hadronischen Wechselwirkung
angewiesen. Die Unsicherheiten der verschiedenen Wechselwirkungsmodelle spielen vor allem
bei der Rekonstruktion der Primärenergiespektren und der chemischen Zusammensetzung der
kosmischen Strahlung eine Rolle (siehe z.B. [218]).

Abschwächung und Absorption

Der näherungsweise exponentielle Abfall der Teilchenzahlen nach dem Schauermaximum be-
wirkt, daß Schauer, die eine größere Schichtdicke durchlaufen eine kleinere Elektronenzahl Ne

haben. Die zu durchlaufende Schichtdicke variiert sowohl mit dem Zenitwinkel wie auch mit
dem atmosphärischen Bodendruck. Die Abschwächung läßt sich mit der Abschwächlänge λNe

durch folgende Beziehung beschreiben:

〈Ne(X)〉 ∝ exp (−X/ΛNe) (1.9)

Für die atmosphärische Tiefe X gilt für die Abhängigkeit vom Zenitwinkel und der vertikalen
Schichtdicke X0 (=1020 g/cm2 bei KASCADE): X = X0/ cos Θ. Die Variation der Schicht-
dicke durch den Bodendruck p(t) mit einem mittleren Druck p0 der atmosphärische Tiefe
ist

X(p(t)) =
X0

cos Θ
+
p(t)− p0

g · cos Θ
(1.10)
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Die Veränderungen der Schichtdicke haben auch Einfluß auf den integralen Fluß j(> Ne)
von Schauern mit Elektronenzahlen größer als Ne. Dies kann mit der Absorptionslänge ΛRate

ausgedrückt werden:
j(> Ne, X) ∝ exp (−X/ΛRate) (1.11)

Für die folgenden Analysen werden mittlere Abschwächlängen von λNe = 175 g/cm2 und
Absorptionslängen von ΛRate=136 g/cm2 verwendet [25]. Abhängigkeiten von λNe bzw. ΛRate

von der Schauergröße oder dem Zenitwinkel werden vernachlässigt.
Gleichung 1.9 ist auch auf Myonzahlen anwendbar, die Abschwächung der Myonzahl mit

zunehmender atmosphärischer Tiefe erfolgt jedoch überwiegend durch Zerfallsprozesse und
nicht wie bei den Elektronen durch Absorptionsprozesse. Aus Luftschauersimulationen folgt
ein Wert von λNµ = 823 g/cm2.

1.6 Zusammenfassung der Erwartungen

Das Thema dieser Arbeit ist die Suche nach Anisotropien in der kosmischen Strahlung aus
drei verschiedenen Blickwinkeln. Die Erwartungen können wie folgt zusammengefaßt werden:

Großräumige Anisotropie Entsprechend den Ausführungen in Abschnitt 1.2 sind Ampli-
tuden im Bereich von 10−3 bis 10−4 und Phasenwerte im Bereich von 50◦ (sehr unsicher)
zu erwarten. Aufgrund der sehr kleinen Amplituden liegt ein Schwerpunkt der Analyse
auf der Bestimmung und Unterdrückung von möglichen systematischen Einflüssen und
der Berechnung der Signifikanz der Ergebnisse.

Kleinräumige Anisotropie Die geladene kosmische Strahlung wird in den interstellaren
Magnetfeldern abgelenkt, von dieser Komponente sind keine Hinweise auf Punktquel-
len zu erwarten. Die Absorption der neutralen γ-Strahlung ist im Energiebereich von
KASCADE maximal. Deshalb und aufgrund der steil abfallenden Potenzspektren der
bekannten γ-Quellen sind eigentlich keine deutlichen Signale von hochenergetischen Pho-
tonen im hohen hadronischen Untergrund zu erwarten. Die signifikante Detektion einer
Punktquelle innerhalb dieser Arbeit würde aufregende Hinweise auf neue physikalische
Prozesse in der Produktion und/oder Propagation von PeV-Photonen ergeben.

Die größten Schauer Die maximal meßbare Energie von KASCADE beträgt einige 100
PeV. Auch bei diesen Energien ist der Gyroradius der Teilchen noch zu klein, um Ani-
sotropien in der geladenen Komponente zu erwarten. Die Neutronenzerfallslänge beträgt
in dem untersuchten Energiebereich je nach Typ des Primärteilchens 0.01 und 2 kpc.
Obwohl in diesem Entfernungsbereich keine Neutronen emittierenden Quelle erwartet
wird, kann dies nicht vollständig ausgeschlossen werden. Mit einer Korrelationsanaly-
se der Ankunftsrichtungen der größten mit KASCADE gemessenen Schauer im letzten
Analysekapitel dieser Arbeit ist dies genauer untersucht worden.

Der dieser Analyse als Basis dienende Datensatz des KASCADE-Experimentes, der kos-
mische Strahlung aus einem Energiebereich von etwa 0.5-200 PeV umfast, ermöglicht es, oben
aufgezählte Erwartungen zu untersuchen.



Kapitel 2

KASCADE - Messung und
Rekonstruktion ausgedehnter
Luftschauer

Die Erforschung der kosmischen Strahlung im Energiebereich von 1014 eV bis 1017 eV sowie
das Verständnis der durch diese ausgelösten ausgedehnten Luftschauer in der Atmosphäre sind
die Arbeitsgebiete des Karlsruher Luftschauer-Experimentes KASCADE (K

¯
A
¯
rlsruhe S

¯
hower

C
¯
ore and A

¯
rray D

¯
E
¯
tector, [68,24]). Im Blickpunkt stehen vor allem die physikalischen Prozes-

se, die mit der Änderung des spektralen Index bei etwa 4 PeV im totalen Energiespektrum,
dem sogenannten Knie, verbunden sind. Dabei ist der Verlauf der Energiespektren der einzel-
nen Elemente von besonderem Interesse. Das Experiment beobachtet dazu mit verschiedenen
Detektorsystemen für jedes einzelne Ereignis die elektromagnetische, myonische und hadroni-
sche Komponente der ausgedehnten Luftschauer. Die Messung möglichst vieler Parameter der
Luftschauer reduziert Vieldeutigkeiten bei der Rekonstruktion der Eigenschaften der primären
Teilchen. Die Weiterentwicklung der für viele Analysen wichtigen Simulationen der Schauer-
entwicklung in der Atmosphäre und der hadronischen Wechselwirkungsmodelle wird durch
den Vergleich mit detaillierten Luftschauermessungen vorangetrieben.

Das KASCADE-Experiment befindet sich auf dem Gelände des Forschungszentrum Karls-
ruhe (49.1◦ nördliche Breite, 8.4◦ östliche Länge, 110 m über NN). Der Multidetektoraufbau
des Experimentes besteht aus drei Bestandteilen, dem großen Detektorfeld zur Messung der
Lateralverteilungen und Ankunftszeiten der Teilchen der elektromagnetischen und myonischen
Komponente, dem Myonspurdetektor zur Messung der Spuren einzelner Myonen sowie dem
Zentraldetektor für die Detektion von hochenergetischen Hadronen und Myonen. Abbildung
2.1 zeigt eine Übersicht über die Lage und Größe der einzelnen Detektorkomponenten von
KASCADE, Tabelle 2.1 listet deren wichtigste Merkmale auf. Die Größe und Eigenschaften
der einzelnen Detektorsysteme sind durch die typischen Eigenschaften von Luftschauern mit
Primärenergien im Bereich von 5 · 1014 − 1017 eV bestimmt.

Die Meßdaten aller Detektorsysteme werden in einer zentralen Datenaufnahme gesammelt
und mit einem Zeitstempel versehen [199]. Die Meßrate beträgt etwa 4 Hz. Das Experiment
hat im Mai 1996 mit regelmäßigen Messungen begonnen, bis Juni 2003 wurden etwa 800
Millionen Ereignisse aufgenommen.

Im Herbst 2003 wurde die Erweiterung des Detektorfeldes durch Verwendung der Detek-
toren des EAS-Top-Experimentes [2] auf eine Fläche von 0.5 km2 zum KASCADE-Grande-

19
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Abbildung 2.1: Lageplan des KASCADE-Experiments

Experiment abgeschlossen. Dadurch vergrößert sich der Energiebereich bis zu Primärenergien
von etwa 1018 eV.
Eine detaillierte Beschreibung aller Detektorsysteme findet sich in [24,101,124].

Zentraldetektor

Der Zentraldetektor beinhaltet mehrere Komponenten. Das Hadronkalorimeter [77] besteht
aus acht durch Eisen- bzw. Betonabsorber getrennte Lagen mit insgesamt etwa 11000 TMS
bzw. TMP befüllten Flüssigionisationskammern. Die vertikalen Ausmaße des Kalorimeters
entsprechen etwa 11.5 nuklearen Wechselwirkungslängen für senkrecht einfallende Teilchen
und einer maximal meßbaren Hadronenergie von etwa 25 TeV. Weitere Komponenten im
Zentraldetektor sind die Triggerebene [188] (liefert einen schnellen Trigger für das Hadron-
kalorimeter), die Topebene und -cluster (zur Untersuchung der e/γ-Komponente von nie-
derenergetischen Schauern) sowie die Vieldrahtproportionalkammern und Limited Streamer-
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Detektor Teilchen- Fläche Energie-
art [m2] schwelle

Detektorfeld, Flüssigszintillatoren e/γ 490 5 MeV
Detektorfeld, Plastikszintillatoren µ 622 230 MeV
Myonspurdetektor, Streamerkammern µ 128 auf je 4 Ebenen 800 MeV
Zentraldetektor:

Kalorimeter, Flüssigionisationskammern h 304 auf je 8 Ebenen 50 GeV
Triggerebene, Plastikszintillatoren µ 208 490 MeV
Topcluster, Plastikszintillatoren e/γ 23 5 MeV
Topebene, Flüssigionisationskammern e/γ 304 5 MeV
Vieldrahtproportionalkammern µ 129 auf je 2 Ebenen 2.4 GeV
Streamerkammern µ 250 2.4 GeV

KASCADE-Grande, Plastikszintillatoren e/γ,µ 370 3 MeV
Picollo, Plastikszintillatoren e/γ,µ 80 3 MeV

Tabelle 2.1: Übersicht über die Detektorsysteme von KASCADE und KASCADE-Grande.

kammern [21,40] zur Messung der hochenergetischen Myonkomponente. In dieser Arbeit wur-
den keine Daten des Zentraldetektors verwendet.

Myonspurdetektor

Der Myonspurdetektor1 [69] besteht aus 16 Detektortürmen mit je drei Lagen Streamertubes,
welche in einem Tunnel nördlich des Zentraldetektors untergebracht sind. Zusätzlich sind
weitere Module senkrecht an den Wänden des Tunnels angebracht (siehe Abbildung 2.2).
Einzelne Myonen mit Energien oberhalb einer durch eine Abschirmung aus Eisen, Beton und
Erde bestimmten Schwelle von 800 MeV werden mit einer Ortsauflösung von etwa 2 cm in dem
Detektor registriert. Diese Ortsauflösung übersetzt sich in eine Rekonstruktionsgenauigkeit
der Myonrichtung für senkrechte Spuren von etwa 0.3◦. Die Daten des Myondetektors werden
hauptsächlich zur Bestimmung der Myonproduktionshöhe durch Triangulation verwendet [42].

2.1 Detektorfeld

Für die vorliegende Analyse wurden überwiegend Daten des Detektorfeldes von KASCADE
verwendet. Einzige Ausnahme ist Abschnitt 3.4.2, in dem zusätzlich Daten des Myonspur-
detektors verwendet wurden. Das Detektorfeld besteht aus auf einer Fläche von 200 × 200
m2 verteilten Detektoren zur Messung der elektromagnetischen und myonischen Komponente
der Luftschauer. Typische aus diesen Messungen rekonstruierte Größen sind die Einfallsrich-
tung, der Ort des Schauerzentrums sowie die Anzahl von Elektronen Ne und Myonen Nµ im
Luftschauer.

Die 252 Stationen des Detektorfeldes sind auf einem Gitter mit einem Gitterabstand von
13 m angeordnet. Die Detektorstationen sind elektronisch in 16 sogenannten Cluster organi-
siert, bestehend aus jeweils 16 Stationen in den 12 äußeren (Nr.1-5,8,9,12-16 in Abbildung

1MTD - muon tracking detector
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Abbildung 2.3: Schematische Darstellung einer Detektorstation des Detektorfeldes.
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Abbildung 2.4: Energieeinträge (links) und Ankunftszeiten (rechts) für die Messung eines
ausgedehnten Luftschauers in den e/γ-Detektoren des Detektorfeldes. Die wichtigsten re-
konstruierten Parameter dieses Luftschauer sind: log10Ne = 6.38, Schaueralter s = 1.16,
Zenitwinkel Θ = 38◦, Azimutwinkel Φ = 258◦.

2.1) und 15 in den vier inneren Clustern (Nr.6,7,10,11).
In den Detektorstationen befinden sich in den äußeren Cluster zwei, in den inneren Clu-

stern jeweils vier mit einem Flüßigszintillator gefüllte Detektoren (siehe Abbildung 2.3) zur
Messung der elektromagnetischen Komponente [221]. Die insgesamt 624 e/γ-Detektoren ha-
ben eine Fläche von jeweils 0.79 m2. Die Energieauflösung beträgt etwa 8% bei 12 MeV, dem
Energieeintrag eines minimal ionisierenden Teilchens (m.i.p.). Energieeinträge bis zu 2000
m.i.p. können linear von der Schwelle bei 0.25 m.i.p. an gemessen werden. Die Zeitauflösung
der Detektoren beträgt etwa 0.8 ns.

In den 192 Stationen der äußeren Cluster sind unter den e/γ-Detektoren und einem Ab-
sorber von 10 cm Blei und 5 cm Eisen in vier quadratischen Segmenten etwa 3 cm dicke
Plastikszintillatoren zur Messung von Myonen installiert [138]. Die Energieauflösung dieser
Detektoren beträgt etwa 10% für einen Energieeintrag von 8 MeV (m.i.p).

Bei den e/γ-Detektoren und Myondetektoren stehen pro Detektorstation für jeden Luft-
schauer die Summe der Energieeinträge in den zwei bzw. vier Detektoren, die Ankunftszeit
des ersten in einem der Detektoren sowie die Information, welche Detektoren einen Eintrag
hatten, zur Verfügung.

Die Abbildungen 2.4 und 2.5 zeigen die Verteilungen der Energieeinträge und der An-
kunftszeiten in den e/γ- und Myondetektoren für einen Luftschauer mit einer Energie von
etwa 50 PeV. Die Lücke in der Mitte beider Abbildungen stammt von den vier fehlenden De-
tektorstationen aufgrund der räumlichen Ausdehnung des Zentraldetektors und dem Fehlen
von Myondetektoren in allen Stationen der vier inneren Cluster. In der Verteilung der Ener-
gieeinträge sind in beiden Detektorsystemen die steil abfallenden Lateralverteilungen und die
Position des Schauerzentrums deutlich zu erkennen. Die Verteilung der Ankunftszeiten ge-
ben die unterschiedlichen Laufzeiten der Teilchen in der Atmosphäre für diesen sehr schräg
(Zenitwinkel Θ = 38◦) einfallenden Luftschauer wieder, die Richtung der Schauerachse ist
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Abbildung 2.5: Energieeinträge (links) und Ankunftszeiten (rechts) für die Messung ei-
nes ausgedehnten Luftschauers in den Myondetektoren des Detektorfeldes (selbes Ereignis
wie in Abbildung 2.4). Die wichtigsten rekonstruierten Parameter dieses Luftschauer sind:
log10Nµ,tr = 5.03, Schaueralter sµ = 1.31

deutlich zu erkennen.
Die Auslese der Meßdaten der einzelnen Stationen wird durch einen sogenannten Cluster-

Muliplizitätstrigger gestartet. Die Bedingungen sind hierfür Signale in mindestens 10 von 32
e/γ-Detektoren in einem der äußeren Cluster oder mindestens 20 von 60 e/γ-Detektoren in
einem der inneren Cluster. Die daraus resultierende Meßrate des Detektorfeldes liegt bei etwa
drei Ereignissen pro Sekunde.

2.2 Rekonstruktion ausgedehnter Luftschauer

Die Rekonstruktion der ausgedehnten Luftschauer erfolgt in drei Stufen, der schematische Ab-
lauf kann der Abbildung 2.6 entnommen werden. Alle Rekonstruktionsalgorithmen sind in dem
Programmpaket KRETA (K

¯
ASCADE RE

¯
construction for exT

¯
ensive A

¯
ir showers) integriert.

In der ersten Rekonstruktionsstufe werden die Schauerrichtung (Θ,Φ), das Schauerzentrum
(X,Y ), die Elektronen- und Myonzahl (Ne, Nµ) sowie die Form der lateralen Dichteverteilung
(Schaueralter s) durch schnelle und robuste Verfahren ohne Verwendung von Minimierungs-
routinen bestimmt. In den Stufen zwei und drei werden wesentlich aufwendigere Verfahren
zur genaueren Bestimmung der Schauerparameter angewandt.

Vor der Rekonstruktion der Schauerparameter werden die gemessenen ADC-Werte in
Energieeinträge umgewandelt. Die korrekte Zuordnung der ADC-Werte zu den entsprechen-
den Teilchenenergien wird durch kontinuierliche Messungen von Einteilchenspektren unkorre-
lierter Myonen sichergestellt [199]. Diese Myonen (Rate etwa 100 m−2 s−1 sr−1) sind Überreste
sehr kleiner Schauer, deren elektromagnetische Komponente in der Atmosphäre vollständig
absorbiert wurde. Die Messung der Einteilchenspektren wird unabhängig von den gewöhnli-
chen Schauermessungen für jeden einzelnen Detektor durchgeführt.

Neben der Kalibration werden verschiedene Qualitätsschnitte auf die Meßdaten ange-
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Abbildung 2.6: Ablauf der Luftschauerrekonstruktion bei KASCADE (ED=e/γ-Detektor,
PD=Myondetektor)
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wandt. Vor allem unkorrelierte Myonen können aufgrund ihrer hohen Rate in dem 8 µs lan-
gen Zeitfenster, in dem Teilcheneinträge in den Detektoren gesucht werden, unerwünschte
Einträge erzeugen. Diese Myonen sowie Hadronen werden durch Energie- und Zeitschnitte
verworfen. Auch im Rahmen der gemessenen Dichteverteilung unwahrscheinlich hohe oder
niedrige Energieeinträge in den Detektoren werden nicht in der Rekonstruktion verwendet.

Die Rekonstruktion der Schauerrichtung aus den Ankunftszeiten und Energieeinträgen in
den e/γ-Detektoren wird detailliert in Kapitel 3 beschrieben. Die Analyse der Zeiten erfolgt
grundsätzlich in allen Rekonstruktionsstufen nach Auswertung der Energieeinträge in den
e/γ-Detektoren. Auf die Rekonstruktion der anderen Parametern in den unterschiedlichen
Rekonstruktionsstufen wird im Folgenden kurz eingegangen.

Rekonstruktionsstufe 1

Die Koordinaten des Schauerzentrums werden durch ein neuronales Netz [156] bestimmt.
Die Schauergrößen Ne und Nµ werden durch Aufaddieren der Energieeinträge in den e/γ-
bzw. Myon-Detektoren im Bereich des Schauerzentrums unter Berücksichtigung von eventuell
gesättigten Detektoren abgeschätzt. Zur Bestimmung der Schauerrichtung wird ein Gradien-
tenverfahren verwendet [157] (siehe auch Kapitel 3). Der Zeitnullpunkt ist durch den Median
aus allen gemessenen Ankunftszeiten gegeben.

Rekonstruktionsstufe 2

Am Beginn der Rekonstruktionsstufe Zwei werden die Energieeinträge in den Detektoren
durch sogenannte laterale Energiekorrekturfunktionen (’LECF’) korrigiert [224, 22]. Sowohl
die Einträge von Myonen in den e/γ-Detektoren wie auch die Einträge der elektromagneti-
schen Komponente (’punch-through’) in den Myondetektoren und hadronische Beiträge wer-
den berücksichtigt. Alle Meßgrößen werden vor den folgenden Schritten in das sogenannte
Schauerkoordinatensystem transformiert. Der Vektor in Richtung des Schauers steht dabei
senkrecht auf der Referenzebene dieses Systems.

Die Lage des Schauerzentrums, die Elektronenzahl Ne wie auch der Formparameter s
der lateralen Dichteverteilung werden gleichzeitig durch eine 4-Parameter Anpassung mit
der NKG-Funktion (Gleichung 1.7) bestimmt. Die Myonzahl Nµ wird ebenfalls durch eine
Anpassung an die NKG-Funktion rekonstruiert, allerdings nur mit Nµ als freien Parameter.
Die Zahl der Stützpunkte durch die kleinere Anzahl an Myondetektoren sowie die geringe-
re Menge an Myonen in einem Schauer verhindern eine Bestimmung von Schauergröße und
Formparameter sµ der lateralen Dichteverteilung in einem Schritt. In der Anpassung wird der
mit den e/γ-Detektoren bestimmte Schauerort sowie eine von der Richtung- und Elektronen-
zahl abhängige Parametrisierung des Formparameters sµ der lateralen Dichteverteilung der
Myonen verwendet.

Rekonstruktionsstufe 3

Es werden keine weiteren Schritte unternommen, um die Rekonstruktion des Ortes des Schau-
erzentrums zu verbessern. Nach einer weiteren Korrektur der Energieeinträge mit den late-
ralen Energiekorrekturfunktionen wird Ne und s sowie Nµ durch eine Anpassung der NKG-
Funktion mit festgehaltenem Schauerzentrum an die Dichten in den e/γ- und Myon-Detektoren
bestimmt. Die Reduktion der Parameterzahl in der Anpassung verbessert i.A. deren Ergeb-
nisse. Die Myonzahl Nµ wird erneut durch dasselbe Verfahren wie in Stufe Zwei bestimmt.
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Abbildung 2.7: Rekonstruktionsgenauigkeit des Schauerzentrums in Abhängigkeit der Schau-
ergröße Ne.

Für einen erfolgreichen Ablauf der Rekonstruktionsstufe 3 werden gültige Einträge in den
Myondetektoren gefordert. Aus diesem Grund wird in manchen der folgenden Analysen auf
die Ergebnisse der zweiten Rekonstrutionsstufe zurückgegriffen.

In der Umgebung des Schauerzentrums ist der Energieeintrag der elektromagnetischen
Komponente in den Myondetektoren dominant. Die MyonzahlNµ wird deshalb in KASCADE-
Analysen durch die trunkierte Myonzahl Nµ,tr, d.h. die Anzahl der Myonen zwischen 40 und
200 m, ersetzt. Diese Zahl ist unempfindlicher gegenüber den ’falschen’ Teilcheneinträgen in
den Myondetektoren nahe des Schauerzentrums und dem Verlauf der lateralen Verteilung bei
großen Myonabständen.

Qualität der Bestimmung von Schauerzentrum und Schauergrößen

Die Qualität der Bestimmung von Schauerzentrum und Schauergrößen können mit der Schach-
brettmethode und mit den in Abschnitt 2.3 beschriebenen Simulationen bestimmt werden. Bei
der Schachbrettmethode wird das Detektorfeld in zwei weitgehend voneinander unabhängige
Experimente aufgeteilt. Jedes Teilexperiment rekonstruiert die entsprechenden Schauerpa-
rameter, durch Vergleich beider Ergebnisse lassen sich Aussagen über die Rekonstruktions-
genauigkeit machen. Mit Simulationen kann der rekonstruierte Schauerparameter mit den
simulierten verglichen werden. Hiermit können auch mögliche Systematiken bestimmt wer-
den.

Die Auflösung der Rekonstruktion des Schauerzentrums ist in Abbildung 2.7 zu sehen.
Abgebildet sind die Ergebnisse beider genannter Methoden. Die Genauigkeit der Rekonstruk-
tion nimmt mit zunehmender Schauergröße, d.h. mit zunehmender Anzahl an nachgewiesenen
Teilchen, zu. Ab Schauergrößen von log10Ne > 6.5 machen sich Sättigungseffekte der Detek-
toren im Bereich des Schauerzentrums bemerkbar, die Genauigkeit läßt wieder etwas nach.

Die Genauigkeit der Rekonstruktion der Schauergrößen Ne und Nµ, d.h. sowohl die sta-
tistische Unsicherheit der Rekonstruktion wie auch der systematische Fehler kann Abbildung
2.8 entnommen werden. Wie oben beschrieben ist die Rekonstruktion von Ne und Nµ nicht
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Abbildung 2.8: Rekonstruktionsqualität der Schauergrößen Ne (links) und Nµ,tr (rechts) für
simulierte Schauer. Aufgetragen ist sowohl der Mittelwert (systematischer Fehler) wie auch
die Breite der Verteilungen (statistische Rekonstruktionsgenauigkeit).

unabhängig voneinander, die Korrektur der Energieeinträge durch die LECF bewirkt, daß
sich ein systematischer Fehler in der einen Größe auch auf die andere auswirkt. Eine genauere
Untersuchung dieses Aspektes findet sich z.B. in [218].

2.3 Simulation von ausgedehnten Luftschauern

Für Verständnis und Interpretation der Messungen ausgedehnter Luftschauer ist deren Simu-
lation notwendig. Das in Karlsruhe entwickelte Programm CORSIKA (Cosmic Ray SImulati-
ons for KASCADE) [104] berechnet mit Monte-Carlo Methoden die Entwicklung ausgedehnter
Luftschauer in der Atmosphäre. CORSIKA beinhaltet starke, schwache und elektromagneti-
sche Wechselwirkungen der Primär- und Sekundärkomponenten, Teilchenzerfälle bis zu Zer-
fallskanälen von 1% und Transport, Energieverlust und Vielfachstreuung der Teilchen in der
Atmosphäre. In das Programm lassen sich verschiedene hadronische Wechselwirkungsmodel-
le integrieren. Innerhalb dieser Arbeit wird grundsätzlich das GHEISHA-Modell [83] für die
niederenergetischen (ELab < 80 GeV) hadronischen Wechselwirkungen sowie das QGSJet-
Modell [121, 120] für alle höheren Energien verwendet. Die elektromagnetische Komponente
wird durch den in CORSIKA implementierte EGS4-Code [168] simuliert.

Eine Übersicht über die in dieser Arbeit verwendeten simulierten Luftschauer gibt Tabelle
2.2. Die verwendete CORSIKA-Version ist 6.018 mit GHEISHA2002 und QGSJet01. Der
Zenitwinkelbereich der Schauer beträgt 0-42◦. Die Positionen der Schauerzentren wurden
gleichmäßig auf einer Fläche von 208×208 m2 verteilt, alle CORSIKA-Schauer wurden dreimal
mit jeweils verschiedenen Schauerzentrumspositionen verwendet.

Die mit CORSIKA simulierten Luftschauer werden von der auf GEANT3-Algorithmen [67]
basierenden Detektorsimulation CRES (C

¯
osmic R

¯
ay E

¯
vent S

¯
imulation) verarbeitet. CRES

berücksichtigt das physikalische Verhalten aller relevanten aktiven und passiven Detektor-
komponenten, die Effekte der verschiedenen Absorber und die Detektorgeometrie in realen
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Primär- spektraler Emin Emax simulierte rekonstruierte rekonstruierte
teilchen Index [eV] [eV] Ereignisse Ereignisse Ereignisse

(Stufe 3) (Stufe 2)

Proton -2 1 · 1014 1 · 1018 177500 48482 50737
Eisen -2 1 · 1014 1 · 1018 177800 22119 22139
Gamma -2 5 · 1013 1 · 1015 231000 1800 6559
Gamma -2 1 · 1015 5 · 1015 7122 3001 3513
Gamma -2 5 · 1015 1 · 1016 945 556 557

Tabelle 2.2: Details zu den Schauersimulationen

e N10log
3.2 3.4 3.6 3.8 4 4.2

∈
E

ff
iz

ie
n

z 

0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

1.2

δDeklination 
20 30 40 50 60 70

75
%

 E
10

lo
g

5.4

5.5

5.6

5.7

5.8

5.9

6
Gamma
Proton
Eisen

Abbildung 2.9: Effizienzverlauf (Trigger- und Rekonstruktionseffizienz) des Detektorfel-
des nach der zweiten Rekonstruktionsstufe für verschiedene Primärteilchen (N=proton-,
�=eisen-, •=γ-induziert) in Abhängigkeit von der simulierten Schauergröße Ne (links). Dekli-
nationsabhängigkeit der Energieschwelle, bei der mindestens 75% aller Schauer nachgewiesen
werden (rechts).

Ausmaßen. Die Ausgabe von CRES, d.h. die simulierten Detektorsignale, wird im selben For-
mat wie die Rohdaten des Experimentes abgespeichert. Damit ist es möglich, Meßdaten und
Simulation mit der identischen Analysesoftware zu rekonstruieren.

2.3.1 Energieschwelle von KASCADE

Die Energieschwelle von KASCADE, deren genaue Bestimmung vor allem für die Vergleich-
barkeit von oberen Flußgrenzen für Punktquellen wichtig ist (Kapitel 6.1.6), wird durch
die elektromagnetische Komponente der Luftschauer bestimmt, da die e/γ-Detektoren die
Auslese des Detektorfeldes triggern. Neben der Elektronenzahl Ne beeinflußt auch die Form
der Lateralverteilung den Schwellenverlauf. Abbildung 2.9 links zeigt den Effizienzverlauf in
Abhängigkeit der Schauergröße Ne für die in Abschnitt 2.3 beschriebenen simulierten Schau-
er. Die Abbildung beinhaltet sowohl Trigger- wie auch Rekonstruktionseffizienz. Als Ener-
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gieschwelle wird im Folgenden die Energie definiert, bei der mindestens 75% aller Schauer
nachgewiesen werden. Diese Energieschwelle ist zenitwinkelabhängig, größere Zenitwinkel be-
deuten aufgrund der Abschwächung der Schauer (Gleichung 1.9) eine höhere Schwelle. Der
rechte Teil in Abbildung 2.9 zeigt die Energieschwelle für simulierte Schauer. Die Schauer sind
nach der tatsächlichen Zenitwinkelverteilung bei den entsprechenden Deklinationen gewich-
tet. Die Fehler der Punkte in der Abbildung geben die Unsicherheit aufgrund der begrenzten
Anzahl an simulierten Schauer wieder. Für die mit dem hadronischen Wechselwirkungsmo-
dellen QGSJet/GHEISHA durchgeführten Simulationen ergeben die Berechnungen bei einer
Deklination von δ ≈ 49◦ eine Energieschwelle von:

E75% ≈ 0.25 PeV (protoninduziert)
E75% ≈ 0.40 PeV (eiseninduziert)
E75% ≈ 0.28 PeV (γ−induziert)

Eiseninduzierte Schauer besitzen bei gleicher Primärenergie wesentlich weniger Elektronen auf
Beobachtungsniveau, dies führt zu der gegenüber protoninduzierten Schauern um etwa einen
Faktor zwei höheren Energieschwelle. Die Unsicherheit aufgrund des verwendeten hadroni-
schen Wechselwirkungsmodell läßt sich nur mit großem Aufwand abschätzen, für Simulations-
rechnungen mit der Kombination SIBYLL(V2.1, [75,86])/GHEISHA ergibt sich beispielswei-
se für protoninduzierte Schauer eine etwas niedrigere Energieschwelle von E75% ≈ 0.21 PeV.
Größer sind die Unsicherheiten aufgrund der eingeschränkten Anzahl an simulierten Schauer
und dem verwendeten spektralen Index von γ = −2, sie beträgt je nach Deklination etwa
∆ logE75% ≈ 0.05− 0.2.

Für den Vergleich von Energieschwellen verschiedener Experimente ist zu beachten, daß
sowohl unterschiedliche Definitionen der Energieschwellen, wie auch nur bedingt vergleichbare
Luftschauer- und Detektorsimulationen verwendet werden.

2.3.2 Bestimmung der Primärenergie

Die Bestimmung der Primärenergie und der Masse ist vor allem aufgrund der erwähnten Unsi-
cherheiten in den hadronischen Wechselwirkungen und der Fluktuationen der Schauergrößen
Ne und Nµ,tr sehr schwierig. Für diese Arbeit ist eine genaue Bestimmung der Primärenergie
nicht wichtig. Alle angegebenen Energien folgen aus einer einfachen linearen Transformation
der Schauergrößen Ne und Nµ,tr unter Berücksichtigung des Zenitwinkels Θ. Die Transforma-
tionsmatrix folgt aus einer Parameterisierung von QGSJet-Simulationen [90]. Die Unsicherheit
der Bestimmung einer mittleren Primärenergie aus vielen Schauern beträgt etwa 10%. Für
den Einzelschauer ist der Fehler aufgrund der Fluktuationen in den Schauergrößen wesentlich
größer.



Kapitel 3

Rekonstruktion der
Schauerrichtung

Die Rekonstruktion der Schauerrichtung ist natürlich von besondere Bedeutung für die in
dieser Arbeit beschriebenen Analysen. Systematiken in der Rekonstruktion können die Er-
gebnisse stark verfälschen bzw. die Analyse unmöglich machen. Die gilt im Besonderen für
die Suche nach kleinräumiger Anisotropie.

Zur Bestimmung der Schauerrichtung werden die gemessenen Zeitsignale und die Ener-
gieeinträge bzw. Teilchenzahlen in den e/γ-Detektoren verwendet. Die gemessenen Ankunfts-
zeiten entsprechen immer der Zeit des ersten, in einem Detektor einer Station registrierten
Teilchens. Für die Richtungsbestimmung werden nur Informationen aus den e/γ-Detektoren
verarbeitet. Die damit erreichte Winkelauflösung ist ausreichend, so daß auf die zusätzlichen
Meßpunkte der µ-Detektoren verzichtet werden kann.

In der ersten Rekonstruktionsstufe wird die Schauerrichtung durch ein Gradientenverfah-
ren abgeschätzt [157]. Dieses Verfahren ist sehr schnell und funktioniert ohne Minimierungs-
schritte. Es ist vor allem dazu gedacht, gute Startwerte für die folgenden Rekonstruktions-
stufen zu liefern. Die mit der Wurzel der Energieeinträgen

√
E gewichteten Gradienten dt/dx

und dt/dy (x und y bezeichnen die Ortskoordinaten im Detektorfeld) werden gegeneinander
in ein Histogramm eingetragen. Die Gradienten aus dem Kanal mit den meisten Einträgen
werden zur Berechnung der Schauerrichtung verwendet. In Abbildung 3.9 (rechts) ist die mit
dieser Methode erreichte Winkelauflösung aufgetragen, je nach Schauergröße beträgt sie 0.3◦

bis 1◦.
In den folgenden Rekonstruktionsstufen zwei und drei wird die Schauerrichtung durch die

Anpassung einer Funktion f an die laterale Verteilung der Zeitsignale bestimmt. Die Form
dieser Funktion hat wesentlichen Einfluß auf die Größe der statistischen und systematischen
Fehler dieser Schätzwerte. In der Standardrekonstruktion von KASCADE wurde eine Anpas-
sung der Ankunftszeiten mit einer Konusfläche durchgeführt. Dieses Verfahren zeigte aber
deutliche systematische Fehler (siehe Kapitel 3.4) und motivierte eine Verbesserung, die im
Rahmen dieser Arbeit durchgeführt wurde. Im folgenden werden beide Verfahren, die Rekon-
struktion mit der Konusfläche (’alte Rekonstruktion’) und das neue Verfahren beschrieben.
Weiterhin wird ausführlich auf die Bestimmung von Rekonstruktionsgenauigkeiten und syste-
matischen Fehlern eingegangen.

Bevor die Rekonstruktion die Stufe 2 erreicht, wird der im vorherigen Abschnitt bereits
erwähnte Schnitt auf unkorrelierte Myonen angewandt. Durch einen Zeitschnitt von ±500
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ns relativ zum Median aller in diesem Ereignis gemessenen Zeiten wird ein Großteil dieser
unerwünschten Zeitsignale vor Ablauf der zweiten Rekonstruktionsstufe verworfen. Die restli-
chen nicht zur eigentlichen Schauerscheibe gehörenden Zeiten können nicht von Signalen durch
den Luftschauer unterschieden werden. Sie werden in den Minimierungen zur Bestimmung
der Schauerparameter verwendet. Aufgrund dieser ’falschen’ Signale ist eine gewöhnliche χ2-
Minimierung nicht robust genug. Die nicht dem eigentlichen Luftschauer zugehörigen Signale
können zu Fehlrekonstruktionen führen. Eine gegenüber ’Ausreißern’ wesentlich robustere
Methode ist die Minimierung der Summe der absoluten Abweichungen vom Median [115]:

S2 =
∑

i

wi|f(xi, yi, zi)− ti)| (3.1)

ti bezeichnet die gemessenen Ankunftszeiten in der Station i, f(xi, yi, zi) ist die die Schauer-
front am Ort dieser Station mit den Koordinaten (xi, yi, zi) beschreibende Funktion, wi ein
Gewichtsfaktor.

Die Funktion f(ti) wird im Folgenden aus den Verteilungen der Ankunftszeiten bestimmt.
In der Absolutwertminimierung wird der Median und nicht wie bei einer χ2-Minimierung der
Mittelwert dieser Verteilungen betrachtet.

3.1 Konusflächen-Anpassung

Die Anpassung einer Konusfläche an die Ankunftszeiten erfolgt durch folgende Funktion f in
Gleichung 3.1:

f(xi, yi, zi) = (l · xi +m · yi + n · zi + s · ri)/c+ t0 (3.2)

Die Ortskoordinaten der jeweiligen Station i sind xi, yi und zi, der Abstand der Station zum
Schauerzentrum ri. Der Parameter t0 ist ein konstanter Faktor und s beschreibt die Steigung
der Konusfläche. Typische Werte für s liegen im Bereich von 8-20 ns pro 100 m. Für die
Richtungscosini gilt l2 +m2 + n2 = 1. Als Gewichte wi in der Minimierung wird die Wurzel
aus den Energieeinträgen in den jeweiligen Detektorstationen verwendet.

Die Qualität dieses Verfahrens kann aus den Abbildungen 3.9 (links), 3.10 (links) und
3.11 abgelesen werden. In den Abbildungen sind die den Konus betreffenden Werte als ’alt’
bezeichnet. Eine Diskussion dieser Abbildungen erfolgt im Vergleich mit dem neuen Verfahren
in den Kapiteln 3.3 und 3.4.

3.2 Ankunftszeit- und Teilchenzahlabhängige Richtungsrekon-
struktion

Dieses Rekonstruktionsverfahren verwendet neben den Ankunftszeiten auch die Anzahl der
Teilchen, die die Detektoren treffen. Sowohl die Erwartungswerte wie auch die Breiten der
gemessenen Ankunftszeitverteilungen werden abhängig von der Entfernung zum Schauerzen-
trum und von der Teilchenzahl verwendet. Das Verfahren wurde am HEGRA Experiment
entwickelt und dort zum ersten mal angewendet [136,137].

Sowohl die Breite der Schauerfront als auch die Ankunftszeit selbst nimmt mit zuneh-
menden Abstand zum Schauerzentrum r zu [114]. Dies liegt vor allem daran, daß Elektro-
nen mit größeren Abständen vom Schauerzentrum im Vergleich zu Teilchen nahe an der
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Abbildung 3.1: Gemessene Ankunftszeitverteilungen des jeweils ersten Teilchens pro Detektor
für verschiedene Abstände zum Schauerzentrum (links) und Teilchenzahlen (rechts).

Schauerachse wesentlich mehr Streuprozesse durchlaufen. Die Abbildungen 3.1 und 3.2 zei-
gen gemessene Ankunftszeitverteilungen für verschiedene Teilchenzahlen und Abstände zum
Schauerzentrum. Wie schon erwähnt wird die Ankunftszeit des jeweils ersten Teilchens in
einem Detektor einer Station registriert. Die Ankunftszeitverteilungen in allen Abbildungen
sind jeweils auf gleiche Höhe der Maxima normalisiert. Die Ankunftszeiten sind relativ zu der
in der Rekonstruktionsstufe 1 bestimmten Ebene durch die Ankunftszeiten berechnet. Alle
Zeit- und Abstandsangaben sind in Schauerscheibenkoordinaten. In Abbildung 3.1 links sind
die Verteilungen für gleiche Teilchenzahlen pro Detektor, aber für zwei verschiedene Abstand-
sintervalle zu sehen. Die Verteilung bei größerem Abstand ist sowohl deutlich nach späteren
Zeiten verschoben, wie auch wesentlich breiter.

Höhere Teilchenzahlen in den Detektoren bedeuten im Allgemeinen eine frühere gemessene
Ankunftszeit. Die Wahrscheinlichkeit PN (t, r), zur Zeit t das erste von N Teilchen im Abstand
r zu messen, berechnet sich zu:

PN (t, r) =
(∫ ∞

t
p(t′, r)dt′

)(N−1)

·N · p(t, r) (3.3)

p(t,r) ist die Wahrscheinlichkeitsverteilung für ein irgendein Teilchen beim Radius r zur Zeit t
zu messen. Die Abbildungen 3.1 und 3.2 zeigen die Form der Wahrscheinlichkeitsverteilungen
und deren Abhängigkeit von der Teilchenzahl. In Abbildung 3.1 rechts ist z.B. der Unterschied
in der Lage der Maxima der Verteilungen zwischen drei und vier Teilchen pro Detektor zu
sehen. Bei Verteilungen mit hohen Teilchenzahlen (Abbildung 3.2 rechts) können die Unter-
schiede der Maxima der Verteilungen 20 ns und mehr im Vergleich zu Detektoren mit wenigen
Teilcheneinträgen betragen. Auch die Fluktuationen in der Zeitmessung sind abhängig von
der Teilchenzahl, hohe Teilchendichte bedeuten geringe Fluktuationen, niedrige entsprechend
hohe. Die Verteilungen werden grundsätzlich mit zunehmender Teilchenzahl schmaler.

Zur Bestimmung der die Schauerfront beschreibenden Funktion f(ti, r) und der Gewichte
wi in Gleichung 3.1 wurden jeweils die Mediane und die Varianzen der Ankunftszeitverteilun-
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Abbildung 3.2: Gemessene Ankunftszeitverteilungen des ersten Teilchens pro Detektor für
verschiedene Teilchenzahlen und Abstände zum Schauerzentrum.

Abstand zum Schauerzentrum [m]
20 40 60 80 100 120 140 160

M
ed

ia
ne

 d
er

 A
nk

un
ft

sz
ei

te
n 

[n
s]

-15

-10

-5

0

5

10

15

20
1 Teilchen/Station
3 Teilchen/Station
5 Teilchen/Station
10 Teilchen/Station
50 Teilchen/Station

Abbildung 3.3: Mediane der Ankunftszeitverteilungen für 1,3,5,10 und 20 Teilchen pro Sta-
tion. Die durchgezogenen Linien sind eine Anpassung mit einem Polynom vierter Ordnung.

gen in Abhängigkeit von der Teilchenzahl pro Detektor und dem Abstand zum Schauerzen-
trum bestimmt. Abbildung 3.3 zeigt die Lage der Mediane für 1,3,5,10 und 50 Teilchen pro
Station für Abstände zum Schauerzentrum von bis zu 170 m. Die Abbildung zeigt deutlich die
Verschiebung der Mediane mit zunehmender Teilchenzahl. Durchgezogene Linien zeigen den
Verlauf einer Anpassung mit einem Polynom vierter Ordnung. Die Ergebnisse der Anpassung
können auch der Tabelle 3.1 entnommen werden.

Die Breiten der Ankunftszeitverteilungen nehmen mit zunehmender Teilchenzahl ab. Ab-
bildung 3.4 zeigt den Verlauf für 3 und 50 Teilchen pro Station in Abhängigkeit vom Ab-
stand zum Schauerzentrum. Bei sehr vielen Teilchen pro Station sind sie praktisch konstant,
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Teilchen/ p0 p1 p2 p3 p4 χ2/N
Station

1 −3.29 2.85 · 10−2 1.09 · 10−3 −2.16 · 10−6 −6.08 · 10−10 4.0
±3.2 · 10−2 ±2.4 · 10−3 ±6.1 · 10−4 ±6.0 · 10−7 ±2.0 · 10−9

3 −5.64 −8.11 · 10−3 1.08 · 10−3 −1.14 · 10−6 −4.66 · 10−9 1.56
±2.3 · 10−2 ±2.6 · 10−3 ±9.3 · 10−4 ±1.2 · 10−6 ±5.2 · 10−9

5 −6.63 −2.93 · 10−2 1.51 · 10−3 −3.99 · 10−6 −8.99 · 10−9 0.95
±2.8 · 10−2 ±3.9 · 10−3 ±1.7 · 10−4 ±2.6 · 10−6 ±1.2 · 10−8

10 −8.06 −7.55 · 10−2 3.43 · 10−3 −2.65 · 10−5 −8.71 · 10−8 0.85
±3.8 · 10−2 ±6.5 · 10−3 ±3.2 · 10−4 ±5.8 · 10−6 ±3.2 · 10−8

50 −12.22 −7.47 · 10−2 6.51 · 10−3 −7.40 · 10−5 −2.94 · 10−8 2.95
±3.9 · 10−2 ±7.4 · 10−3 ±4.0 · 10−4 ±7.5 · 10−6 ±4.5 · 10−8

Tabelle 3.1: Ergebnisse der Anpassung von Polynomen 4.Grades an die Mediane der An-
kunftszeitverteilungen in Abbildung 3.3
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Abbildung 3.4: Breiten der Ankunftszeitverteilungen für 3 und 50 Teilchen pro Station. Die
durchgezogenen Linien sind eine Anpassung eines Polynoms vierten Grades.

Teilchen/ v0 v1 v2 v3 v4
Station

3 7.16 −2.78 · 10−1 1.22 · 10−2 −1.04 · 10−4 3.48 · 10−8

±2.7 · 10−2 ±3.4 · 10−3 ±1.4 · 10−4 ±2.2 · 10−6 ±1.1 · 10−8

50 3.64 −0.11 4.51 · 10−3 −6.31 · 10−5 3.02 · 10−7

±0.04 ±7 · 10−4 ±4. · 10−4 ±7.6 · 10−6 ±4.5 · 10−8

Tabelle 3.2: Ergebnisse der Anpassung von Polynomen 4.Grades an die Breiten der Ankunfts-
zeitverteilungen in Abbildung 3.4
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d.h. nicht die Breite der Schauerfront sondern die Zeitauflösung der Detektoren bestimmt
die Varianz der Ankunftszeiten. Der Verlauf der Varianzen wurde auf gleiche Weise wie die
Abhängigkeit der Mediane durch Polynome parametrisiert. Tabelle 3.2 zeigt die Ergebnisse
der Anpassung für die in Abbildung 3.4 gezeigten Meßwerte.

Die Anpassungen wurden für Teilchenzahlen von 1 bis 20 in Schritten von 1 Teilchen,
von 30-200 Teilchen in Schritten von 10 Teilchen pro Detektor bei Abständen von 0 m bis
180 m durchgeführt. Insgesamt gibt es damit 37 Parameterisierungen für die Mediane und
Breiten der Ankunftszeitverteilungen. Etwa 4.6 Millionen Schauer aus vier gleichmäßig über
den Zeitraum von Mai 1998 bis Oktober 2002 verteilten Meßperioden wurden zur Erstellung
der Ankunftszeitverteilungen verwendet. Zu beachten ist, daß außer den üblichen Schnitten
(siehe Kapitel 4.4) auf Lage des Schauerzentrums und zu große Zenitwinkel keine weiteren
Selektionen durchgeführt wurden. Es gehen also Schauer mit verschiedensten Primärenergien
und Primärmassen ein.

Der maximale verwendbare Abstand zur Ermittlung der Parameter der Ankunftszeitver-
teilungen wird bei höheren Teilchenzahlen zunehmend durch immer weniger Meßwerte ein-
geschränkt. Die Beispiele in den Tabellen 3.1 und 3.2 zeigen vor allem bei den Parametern
hoher Ordnung (p4) wenig oder keinerlei Signifikanz. Eine visuelle Kontrolle der Anpassungen
zeigt jedoch, daß die Kurven die Meßwerte immer gut beschreiben.

Zur Bestimmung der Schauerrichtung geht dieser Satz an Funktionen f(ti, Ni) in die
Minimierung von Gleichung 3.1 ein, jeweils eine Funktion pro Teilchenzahl Ni:

f(ti, Ni) = (l ·xi+m·yi+n·zi)/c+t0+p0+p1(Ni)·r+p2(Ni)·r2+p3(Ni)·r3+p4(Ni)·r4 (3.4)

Die Nomenklatur entspricht der Gleichung 3.2, die Parameter der Polynome sind p0 bis p4.
Im Unterschied zum Konusfit (Gleichung 3.2) ist hier aufgrund des auf den tatsächlichen
Ankunftszeiten basierenden universellen Ansatzes in Gleichung 3.3 kein zusätzlicher Anpas-
sungsparameter (beim Konsusfit die Konussteigung t0) notwendig.

Für die Gewichte wi wurden die Kehrwerte der Breiten der Verteilungen verwendet:

w−1
i = v0 + v1(Ni) · r + v2(Ni) · r2 + v3(Ni) · r3 + v4(Ni) · r4 (3.5)

Die Rekonstruktion der Schauerrichtung ist mit dieser Methode von der Verteilung der
Ankunftszeiten der Teilchen in der Schauerscheibe und von der Lateralverteilung der Schauer
abhängig und damit sensitiv auf das Gesamtschauerbild. Der in die Gleichungen 3.4 und 3.5
eingehende Funktionensatz sollte deshalb auf seine Unabhängigkeit von Zenitwinkel, Schau-
ergröße und Primärmasse untersucht werden. Abbildung 3.5 zeigt die Medianverteilungen für
1,3 und 10 Teilchen pro Station für Schauer mit kleinen und großen Zenitwinkel. Nur eine
vernachlässigbare Verschiebung der Schauer mit großem Zenitwinkel zu späteren Zeiten von
etwa 0.3 ns ist sichtbar. Für 2 und 8 Teilchen pro Station ist die Abhängigkeit der Mediane
von der Schauergröße Ne in Abbildung 3.6 zu sehen. Wieder ist eine gute Übereinstimmung
zwischen den verschiedenen Datensätzen zu erkennen. Der Unterschied beträgt maximal etwa
1 ns. Bei den Werten für kleine Schauer und 8 Teilchen pro Station ist zu beachten, daß in
einem Abstand von mehr als 50 m praktisch keine Schauer mehr soviele Teilchen Energie in
den Detektoren deponieren. In die großen Abweichungen außerhalb dieses Radiusbereiches
gehen also nur ganz wenige Schauer ein, die Unsicherheit dieser Werte ist an der Größe der
Fehlerbalken zu erkennen.

Die Medianverteilung in Abhängigkeit von der Primärmasse zeigt hingegen deutliche Un-
terschiede zwischen den verschiedenen Datensätzen. In Abbildung 3.7 sind sowohl Ergebnisse
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Abbildung 3.5: Mediane der Ankunftszeitverteilungen für 1,3 und 10 Teilchen pro Station
für Schauer mit Zenitwinkel Θ < 20◦ (geschlossene Symbole) und Θ > 20◦ (offene Symbole).
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Abbildung 3.6: Mediane der Ankunftszeitverteilungen für 2 und 10 Teilchen pro Station für
Schauer mit Elektronenzahl log10Ne < 4.5 (geschlossene Symbole) und log10Ne > 5.2 (offene
Symbole).

aus Meßdaten wie auch aus Monte Carlo Rechnungen dargestellt. Für Monte Carlo Rechnun-
gen, d.h. für den in Abschnitt 2.3 beschriebenen, bei KASCADE üblichen Weg von Simula-
tionen mit dem CORSIKA Paket und der nachfolgenden Detektorsimulation CRES, wurden
die Mediane für proton- und eiseninduzierte Schauer bestimmt. Der Meßdatensatz wurde
durch eine Unterteilung der Schauer in elektronenarme und elektronenreiche Schauer unter-
teilt (siehe auch Kapitel 5.2.1). Dabei werden durch den ersten Schnitt Schauer von schweren
Primärteilchen, durch den zweiten von leichten angereichert (siehe auch Kapitel 5.2.1).

Für wenige Teilchen (1-2) pro Station und große Abstände sind deutliche Unterschiede so-
wohl in den Meßdaten wie auch in den Simulationen zwischen den Medianen bei von schweren
und von leichten Primärteilchen induzierten Schauern zu sehen. Der Verlauf der Mediane für
eiseninduzierte Schauer ist wesentlich flacher. Diese Schauer haben ihre erste Wechselwirkung
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Abbildung 3.7: Mediane der Ankunftszeitverteilungen, getrennt nach Massen der Primärteil-
chen für 1,2,5 Teilchen pro Station.
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wesentlich höher in der Atmosphäre wie Protonschauer (bei 1 PeV in ca. 35 gegenüber ca. 20
km Höhe). Aus geometrischen Gründen ist damit die Schauerscheibe wesentlich flacher. Bei
höheren Teilchendichten (Abbildung 3.7 unten) spielt dieser Effekt keine Rolle mehr. Grund
hierfür ist unter anderem, daß in die verwendeten Ankunftszeitverteilungen Schauer mit vielen
unterschiedlichen Energien eingehen.

Die Unterschiede zwischen den Primärteilchen wirken sich in der Qualität der Richtungs-
rekonstruktion aus. Je nachdem, ob der Funktionensatz für die Gleichungen 3.4 und 3.5 mehr
aus Luftschauern mit leichten oder schweren Primärteilchen bestimmt worden ist, werden
diese auch besser rekonstruiert (siehe auch Diskussion im folgenden Kapitel).

In Abbildung 3.7 ist bei kleinen Radien ein mit zunehmender Teilchenzahl größer wer-
dender Unterschied zwischen Meßdaten und Simulationen zu sehen. Die Ursache für diese
Unterschiede konnten im Rahmen dieser Arbeit abschließend nicht geklärt werden. In die
Bestimmung aller Parameter und Funktionen, die für dieses Verfahren notwendig sind gehen
jedoch nur Meßdaten und keinerlei Simulationen ein. Abbildung 3.7 ist die einzige Abbildung,
in der Ankunftszeitverteilungen aus Simulationen verwendet wurden.

3.3 Winkelauflösung

Die Winkelrekonstruktionsgenauigkeit kann sowohl mit Simulationen wie auch mit der Schach-
brettmethode bestimmt werden. Aus der Winkeldifferenzverteilung (Differenzen zwischen re-
konstruierten und simulierten bzw. zwischen den in den beiden Teilexperimenten rekonstru-
ierten Schauerrichtungen) kann die Winkelauflösung bestimmt werden. Im Folgenden wird
der 68% Wert dieser Verteilungen verwendet. Dieser Wert wurde wegen der Vergleichbarkeit
mit Ergebnissen anderer Experimente gewählt. Er entspricht nicht der Wahrscheinlichkeit,
daß eine Winkeldifferenz innerhalb einer Standardabweichung der zweidimensionalen Gauß-
verteilung liegt.

Die Ergebnisse der Schachbrettmethode werden mit einen Faktor 0.5 korrigiert, der durch
die halbe Anzahl an Stützstellen (Faktor 1/

√
2 ) und den größeren Abstand der Detektor-

stationen voneinander (weiterer Faktor 1/
√

2 ) motiviert wird. Die Schachbrettmethode kann
auch auf Simulationsdaten angewendet werden, mit ihr kann allerdings nur die Breite der
Winkeldifferenzverteilungen bestimmt werden, nicht wie bei Simulationen auch noch syste-
matische Fehler in der Rekonstruktion.

Abbildung 3.8 zeigt die Winkeldifferenzverteilungen für zwei verschiedene Intervalle in der
Elektronenzahl sowie die Anpassung durch die Projektion einer zweidimensionalen Gaußver-
teilung mit festgehaltenem Mittelwerten (Parameter p1 = 0). Durch die senkrechte gestrichelte
Linie ist der durch Integration bestimmte 68% Wert der Winkelauflösung angedeutet.

Die Winkelauflösung des KASCADE Detektorfeldes ist in Abbildung 3.9 (links) zu sehen,
und zwar für die Anpassung mit einer Konusfläche (alt) und der neuen in Kapitel 3.2 beschrie-
benen Methode. Gezeigt werden Ergebnisse der Schachbrettmethode, angewandt auf Meß- wie
auch Simulationsdaten. Die neue Methode zeigt eine wesentlich verbesserte Auflösung von 0.8◦

bei sehr kleinen Schauer bis fast 0.1◦ bei sehr großen. Eine sehr gute Übereinstimmung zwi-
schen Daten und Simulationen ist ebenfalls zu erkennen. Der rechte Teil der Abbildung zeigt
den Unterschied der Winkelauflösung in den verschiedenen Rekonstruktionsstufen. Die Gra-
dientenmethode aus Stufe Eins, die vor allem gute Startwerte für die folgenden Stufen liefern
soll, rekonstruiert erwartungsgemäß wesentlich ungenauer. Zwischen der zweiten und dritten
Rekonstruktionsstufe sind nur bei sehr kleinen Schauern Verbesserungen zu erkennen.
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Abbildung 3.8: Öffnungswinkel zwischen den zwei mit einem aufgeteilten Detektorfeld rekon-
struierten Schauerrichtungen (Schachbrett). Die durchgezogene Linie stellt die Anpassung
einer projizierten zweidimensionalen Gaußverteilung dar, die gestrichelte Linie deutet den
Wert der Winkelauflösung (68%) an. Links: 4 < log10Ne < 4.25, Rechts: 5 < log10Ne < 5.25.
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Abbildung 3.9: Winkelauflösung des KASCADE Detektorfeldes. Vergleich zwischen alter und
neuer Rekonstruktionsmethode (links) und Vergleich zwischen den Rekonstruktionsstufen 1,2
und 3 (rechts). Alle Werte wurden mit der Schachbrettmethode bestimmt.

Grundsätzlich hängt die Winkelauflösung von den Detektor- (Anzahl der Detektoren,
Zeitauflösung) und Schauerparametern (Elektronenzahl, Einfallswinkel und der Lage des
Schauerzentrums) ab. Größere Schauer bedeuten neben mehr Meßwerten vor allem einen
längeren Hebelarm. Dieser hängt wiederum vom Einfallswinkel ab, die Rekonstruktion ver-
schlechtert sich dadurch mit zunehmenden Zenitwinkel. Die Unterschiede in der Bestückung
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Abbildung 3.10: Winkelauflösung in Abhängigkeit vom Zenitwinkel (links) und vom Abstand
des Schauerzentrums vom Zentrum des Detektorfeldes (rechts) für Schauer mit log10Ne > 4.
Die runden Punkte (•) beschreiben die Werte der neuen, die quadratischen (�) der alten
Rekonstruktionsmethode. Alle Werte wurden mit der Schachbrettmethode bestimmt. Die ge-
strichelte Linie gibt den üblichen Schnitt auf Zenitwinkel Θ < 40◦wieder.

der Detektorstationen zwischen den inneren und äußeren Clustern bewirkt auch eine Abhängig-
keit von der Lage des Schauerzentrum im Detektorfeld. Diese drei Effekte sind in den Abbil-
dungen 3.9 und 3.10 zu sehen. Die Winkelauflösung wird mit zunehmender Schauergröße Ne

wesentlich besser. Die Abhängigkeit vom Zenitwinkel zeigt einen beinahe konstanten Verlauf
für Winkel kleiner als 40◦, danach wird sie deutlich schlechter. Die Struktur des Detektorfel-
des ist in der Abstandsabhängigkeit vom Zentrum des Detektorfeldes (Abbildung 3.10 rechts)
deutlich zu sehen, die inneren Cluster sind in einem Quadranten mit einer halben Seitenlänge
von etwa 45 m um das Zentrum angeordnet. Mit dem neuen Verfahren ist dieser Effekt jedoch
deutlich geringer.

Der im vorherigen Kapitel beschriebene Unterschied in den Ankunftszeitverteilungen zwi-
schen Schauern schwerer und leichter Primärteilchen ist in den aus den jeweiligen Datensätzen
bestimmten Winkelauflösungen in Abbildung 3.11 zu erkennen. Eisenschauer werden im Be-
reich von Schauergrößen zwischen log10Ne = 5 und log10Ne = 6 ungenauer rekonstruiert
als Protonschauer. Genau bei dieser Schauergröße gibt es für Abstände zum Schauerzen-
trum größer als 80 m nur wenige Teilchen pro Station. Bei kleineren Schauern gibt es gar
keine, bei größeren mehr als ein oder zwei Teilchen in diesem Abstandsintervall. In diesem
Schauergrößenbereich wird der Datensatz jedoch durch Schauer mit leichten Primärteilchen
dominiert, d.h. der Funktionensatz zur Rekonstruktion der Schauerrichtung ist vor allem an
diese Art von Schauern angepaßt. Die Unterschiede zwischen leichten und schweren Schauern
in der Rekonstruktion sind jedoch wesentlich kleiner als die Unterschiede zwischen der neuen
und alten Richtungsrekonstruktion. Auf diese Größenordnung in der Rekonstruktionsqualität
sind die im Folgenden beschriebenen Analysen der Anisotropie nicht empfindlich.
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Abbildung 3.11: Unterschiede in der Winkelauflösung zwischen proton- und eiseninduzier-
ten Schauern (links). Die Winkelauflösung wurde durch Vergleich der simulierten mit der
rekonstruierten Richtung bestimmt. Rechts: Mittlere systematische Verkippungen im Zenit-
winkel in Abhängigkeit von der Ortskoordinate y des Detektorfeldes. Θsim ist der simulierte
Zenitwinkel, Θrek der rekonstruierte.

3.4 Systematiken in der Rekonstruktion der Schauerrichtung

Größere systematische Fehler in der Richtungsrekonstruktion wären fatal für die Analysen in
den folgenden Kapitel. Eine Punktquellensuche (Kapitel 6) wäre mit signifikanten systemati-
schen Fehlern wenn überhaupt nur sehr schwer möglich. Die Schwierigkeit bei der Bestimmung
dieser Fehler liegt darin, daß man die wahre Richtung der Schauer nicht kennt. Die Ergeb-
nisse drei verschiedener Verfahren zur Abschätzung von Systematiken werden im folgenden
vorgestellt. Dies sind Untersuchungen mit Simulationen, Vergleich mit den rekonstruierten
Richtungen aus dem Myonspurdetektor und der Suche nach dem Schatten von Sonne bzw.
Mond in der kosmischen Strahlung.

3.4.1 Monte Carlo - Untersuchungen

Eine der wichtigsten Motivationen für die Implementierung eines neuen Richtungsrekonstruk-
tionsverfahren in den Standardrekonstruktionsablauf des Detektorfeldes war die in Abbil-
dung 3.11 (rechts) zu sehende systematische Verkippung der rekonstruierten Schauerrichtun-
gen zur Mitte des Detektorfeldes. Dargestellt ist in dieser Abbildung die mittlere Differenz
Θsim −Θrek zwischen wahrem und rekonstruiertem Zenitwinkel für simulierte Protonschauer
mit Primärenergien von 1 PeV und Zenitwinkeln zwischen 18◦ und 24◦. Untersucht werden
nur Schauer mit Schauerzentren aus einem auf der Fläche des Detektorfeldes in Nord-Süd
Richtung zentral verlaufenden Bandes mit einer Breite von 30 m. Alle Schauer in dieser Si-
mulation haben einen Azimutwinkel von 180◦, d.h. alle kommen aus Richtung Süden.

Eine deutliche Verkippung der Schauer von bis zu maximal 0.3◦ in Abhängigkeit vom
Schauerzentrum ist für die Rekonstruktion mit der Konusfläche zu erkennen. Grund hierfür
ist die unterschiedliche Belegung der Stationen im Detektorfeld. Die doppelte Fläche an De-
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Abbildung 3.12: Vergleich von rekonstruiertem Zenitwinkel ΘDF im Detektorfeld mit dem
mittleren Zenitwinkel ΘMTD einzelner hochenergetischer Myonen im Myonspurdetektor.

tektoren in den vier inneren Clustern führt dazu, daß hier systematisch frühere Zeiten gemes-
sen werden. Das neue Rekonstruktionsverfahren ist, da es sowohl Ankunftszeiten wie auch
Teilchenzahlen einer Station berücksichtigt, unabhängig von den unterschiedlichen Flächen-
belegungen. Die Abbildung zeigt, daß keine signifikanten Verkippungen der rekonstruierten
Richtungen des neuen Verfahrens zu sehen sind.

3.4.2 Vergleich mit dem Myonspurdetektor

Im Myonspurdetektor (MTD) werden die Richtungen einzelner hochenergetischer Myonen
gemessen. Ein Vergleich der mittleren Richtung dieser Myonen mit der vom Detektorfeld
rekonstruierten Schauerrichtung gibt Hinweise auf möglicherweise vorhandene Systematiken.

Abbildung 3.12 zeigt die Verteilung der Differenzen der rekonstruierten Zenitwinkel ΘDF

im Detektorfeld mit den mittleren Zenitwinkeln ΘMTD einzelner hochenergetischer Myonen im
Myonspurdetektor. Zur Vermeidung von Effekten aufgrund der Lage des Myonspurdetektors
im Detektorfeld (Abbildung 2.1) werden nur Schauer verwendet, die ihr Schauerzentrum auf
einem symmetrischen Streifen um den MTD haben. Weiter wird verlangt, daß die Myonen
im MTD in allen drei Lagen Signale erzeugt haben, daß mindestens vier Myonen pro Schauer
gemessen wurden und die Zenitwinkel im Bereich 18◦≤ Θ ≤ 24◦ liegen.

Es konnte keine signifikante Abweichung zwischen den beiden, aus den Messungen zwei-
er unabhängiger Detektortypen rekonstruierten Richtungen festgestellt werden. Die mittlere
Differenz ist mit Null verträglich und beträgt

ΘDF −ΘMTD = 0.0085o ± 0.029o. (3.6)

3.4.3 Suche nach Schatten Mond- bzw. Sonnenschatten

Eine von Simulationen vollständig unabhängige Methode zur Bestimmung von Systematiken
in der Richtungsrekonstruktion ist die Suche nach dem Schatten des Mondes bzw. der Son-
ne in der kosmischen Strahlung. Der Durchmesser der Schatten der beiden Himmelskörper
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entspricht etwa der Größe ihrer sichtbaren Scheiben von jeweils 0.52◦ (Winkeldurchmesser).
Solange die Winkelauflösung nicht wesentlich schlechter ist als dieser Wert, können bei aus-
reichend großer Anzahl an gemessenen Ereignissen diese Schatten beobachtet werden. Aus
dem Vergleich der Positionen der gemessenen Schatten mit den tatsächlichen Positionen der
Himmelskörper lassen sich Aussagen über mögliche systematische Fehler in der Winkelrekon-
struktion machen. Die Positionen von Mond und Sonne sind sehr genau bekannt. Die hier
verwendeten Routinen [159,53] geben eine Genauigkeit von besser als 10” für den Mond und
besser als 2” für die Sonne an. Diese Analyse wurde von Clark 1957 [56] vorgeschlagen und
am Cygnus-Experiment 1991 [13] zum ersten Mal durchgeführt. Im folgenden wird überwie-
gend die Analyse zur Suche nach dem Mondschatten beschrieben, die Sonnenanalyse verläuft
vollkommen äquivalent dazu.

Der Schatten im Fluß der kosmischen Strahlung kann durch folgenden Funktion L(r,Θ)
beschrieben werden:

L(r,Θ) = g(Θ) · f(r) (3.7)

f(r) =
1

2πr2

∫ ∞

−∞

∫ ∞

−∞
M(r̃) · exp

(
− x2

σ2
rek

)
exp

(
− y2

σ2
rek

)
dxdy (3.8)

r̃ =
√
x2 + y2 M(r̃) = 0 für r̃ < rMond, 1 sonst (3.9)

g(Θ) = sin 2Θ · exp
(
− X0

ΛRate
(sec Θ− 1)

)
(3.10)

Die Funktion f(r) beschreibt die eigentliche Abschattung durch eine Faltung der Mond-
scheibe (Radius rMond) mit der Rekonstruktionsgenauigkeit σrek.. Die Variablen r und r̃
bezeichnen den Winkelabstand zum Zentrum der Mondscheibe. Die Abstände in karthesi-
schen Koordinaten sind mit x und y bezeichnet. Die Funktion g(Θ) berücksichtigt den Raum-
winkel, die Abhängigkeit der Detektorfläche vom Zenitwinkel sowie die Abschwächung der
Rate mit zunehmenden Zenitwinkel Θ. Die Absorptionslänge ΛRate wurde als konstant mit
ΛRate=136 g/cm2 [25] angenommen. X0 = 1022 g/cm2 ist die mittlere atmosphärische Tiefe
von KASCADE. Die Abschattungsfunktion f(r) wird in der Literatur i.A. durch folgende
Vereinfachung [13] ersetzt:

f(r) ≈ 1−
r2Mond

σ2
rek.

· exp
(
− r2

2σ2
rek.

)
(3.11)

Im folgenden wird eine bessere Näherung für f(r) von Glasstetter [90] verwendet. Der
Integrant in Gleichung 3.8 wurde dabei nach r̃ entwickelt und durch eine hinreichende Anzahl
Terme niederer Ordnung ersetzt:

f(r) = 1− exp
(
− r2

2σ2
rek

)
·

n∑
k=0

1
k!

(
r2

2σ2
rek

)k
(

1− exp
(
−
r2Mond

2σ2
rek

) n∑
k=0

1
k!

(
r2Mond

2σ2
rek

)k
)

(3.12)

Für Winkelauflösungen größer als σrek = 0.2◦ geben n = 10 Terme ausreichende Genauigkeit.
In Abbildung 3.13 links sind beide Näherungen für verschiedene Winkelauflösungen zu se-

hen. Unterschiede machen sich vor allem bei sehr guten Winkelauflösungen σ bemerkbar, die
gröbere Näherung von Alexandreas (Gleichung 3.11) zeigt bei σrek = 0.2 sogar eine vollständi-
ge Abschattung. Das Defizit durch den Mond ist nur sehr gering, etwa 20%, für Schauer an der
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Abbildung 3.13: Mondschattenfunktionen f(r) für verschiedenen Winkelauflösungen σ
(links). Die schwarze Kurve stellt die Berechnung von Gleichung 3.12 nach [90] dar, die hel-
lere die Näherung nach Gleichung 3.11. Theoretisches Aussehen des Mondschattens in der
kosmischen Strahlung nach Gleichung 3.7 mit einer Winkelauflösung von σ = 0.6◦ (rechts).
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Abbildung 3.14: Winkelverteilung der Schauer in der Mond- (links) und Sonnenselektion
(rechts). Jeder Schauer mit einem maximalen Winkelabstand von 5◦ zum betreffenden Objekt
wurde aufgetragen. Die Südrichtung entspricht einem Azimut-Winkel von α = 180◦.

Schwelle von KASCADE und bei größeren Schauern mit entsprechend guter Winkelauflösung
erreicht es Werte von bis zu 50%. In der rechten Abbildung 3.13 ist die komplette Funktion
L(r,Θ) (Gleichung 3.7) zu sehen. Neben dem Schatten im Zentrum der Abbildung zeigt sich
die Abschwächung der Rate mit dem Zenitwinkel Θ.

Aufgrund der geographischen Position von KASCADE zeigen sich die beiden Himmels-
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Abbildung 3.15: Verteilung von Luftschauer mit log10Ne > 3.9 in einer Scheibe von 5◦ um
den Mond (links) bzw. um die Sonne (rechts). Die Mitte von Mond bzw. Sonne ist durch das
schwarze Kreuz angedeutet.

körper nur unter relativ großen Zenitwinkel Θ von mehr als 28◦. Das führt mit der starken
Abschwächung über den Zenitwinkel Θ, einer Meßrate von etwa 1 Hz (nach den in Kapitel
4.4 beschriebenen Schnitten) und dem Beobachtungszeitraum Oktober 1996 bis Dezember
2002 zu etwa 36900 Schauern aus Richtung Mond und 40150 Schauern aus Richtung Son-
ne. Richtung Mond bzw. Sonne bedeutet in dieser speziellen Datenselektion immer, daß die
Schauerrichtung in einer Scheibe mit einem Radius von fünf Winkelgrad um die Position des
jeweiligen Himmelskörper enthalten ist. Abbildung 3.14 zeigt die Winkelverteilung der Mond-
und Sonnenpositionen für die hier betrachtete Meßzeit. Da die Rekonstruktionsgenauigkeit
der Schauerrichtung ab etwa 40◦ deutlich schlechter wird (siehe Abbildung 3.10) sollen nur
Schauer bis maximal diesem Winkel betrachtet werden. Die Verteilung dieser Luftschauer mit
einem maximalen Abstand vom Zentrum des Mondes bzw. der Sonne von 5◦ werden in Abbil-
dung 3.15 dargestellt. Hierbei wurde eine Schwelle in der Elektronenzahl von log10Ne > 3.9
gewählt.

Zur Rekonstruktion der Mondposition wird die Maximum-Likelihood Methode mit der
entsprechend normierten Gleichung 3.7 verwendet. Die zu bestimmenden Parameter sind die
Genauigkeit der Winkelrekonstruktion σrek. bzw. der Schnitt in der Schauergröße Ne sowie
eine systematische Verschiebung der Position von Mond bzw. Sonne. Aufgrund der langen
Rechenzeiten (für jedes Ereignis muß die Gleichung 3.7 neu normiert werden) wurden deshalb
der Parameter σrek. und der Schnitt in Ne mit Hilfe von Abbildung 3.9 festgesetzt1. Es wurde
versucht, einen Kompromiß zwischen guter Winkelauflösung (hohesNe) und vielen Ereignissen
(niedrigesNe) zu finden. Die angenommen Werte lauten σrek. = 0.6◦ und damit log10Ne > 3.9.

Es wird nun für jede Mondposition die Wahrscheinlichkeit bestimmt, daß diese mit der ge-
messenen Winkelverteilung verträglich ist. Die negative Log-Likelihood Ebene für die Bestim-
mung der Mondposition mit den beschriebenen Schnitten ist in Abbildung 3.16 zu sehen. Die
Ordinaten geben den Abstand zum Mondzentrum wieder. Ein breites Minimum um das reale

1Diese Maßnahme verkürzt die Rechenzeit auf einem 1.8 GHz PC von mehreren Wochen auf etwa 5 Tage.
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Abbildung 3.16: Negative Log-Likelihood Ebene für die Bestimmung der Mondposition
aus den Daten von Abbildung 3.15. Die durchgezogene Umrandung gibt eine Monte Car-
lo Abschätzung des Vertrauensbereichs von 90% an.

Mondzentrum bei (0,0) ist zu erkennen. Die Ellipse deutet grob den 90%-Vertrauensbereich
der Rekonstruktion des Mondschattens an. Dieser Bereich wurde mit 100 simulierten Meßpe-
rioden abgeschätzt. Der Datensatz einer simulierten Meßperiode hat den gleichen Umfang und
umfaßt den gleichen Zeitraum wie der mit dem Experiment erfaßte Datensatz. Zur Beschleu-
nigung der Berechnung der negativen Log-Likelihood Ebenen wurde nur eine einzige typische
Mondposition angenommen. Die Winkelauflösung entsprechend Abbildung 3.9 wurde in den
Simulationen berücksichtigt. Die in der Abbildung 3.16 gezeigte schwarze Ellipse gibt eine
aus der Verteilung der 100 Minima der negativen Log-Likelihood Ebenen der simulierten
Datensätze berechnete Abschätzung des Vertrauensbereichs wieder.

Der Mondschatten kann aus den KASCADE-Daten zwar rekonstruiert werden, allerdings
ist die Unsicherheit aufgrund der geringen Anzahl an Ereignissen in dieser Analyse zu groß,
um ausreichend genaue Informationen über Systematiken in der Richtungsrekonstruktion zu
gewinnen. Auf eine Bestimmung des Sonnenschattens wurde verzichtet, da bei der etwa glei-
chen Anzahl an Ereignissen keine deutlicheren Ergebnisse zu erwarten sind.

Einige Luftschauerexperimente haben Mond- bzw. Sonnenschatten rekonstruieren können.
Diese nahmen ausnahmslos Daten bei niedrigeren Energien und konnten den Mond aufgrund
ihrer geographischen Lage bei höheren Zenitwinkel beobachten. Neben dem bereits erwähn-
ten Cygnus-Experiment (Triggerrate 4 Hz, Schwelle in Primärenergie E0 > 50 TeV, [13])
rekonstruierten folgende Experimente den Mond bzw. die Sonne: Tibet Air Shower Array (20
Hz, E0 > 10 TeV, [18, 19]), EAS-Top (35 Hz, E0 > 100 TeV, [2]), CASA (25 Hz, E0 > 100
TeV, [38]) und HEGRA (12 Hz, E0 > 20 TeV, [160]).





Kapitel 4

Zeitlicher Verlauf der Datennahme
und der Rekonstruktion

Bei den in Kapitel 5 und 6 beschriebenen Analysen zur groß- und kleinräumigen Anisotropie
sollen relative Abweichungen in den Richtungsverteilungen der Schauer von der erwarteten
Isotropie im Bereich von 10−4 − 10−2 gesucht werden. Ein stabiler Verlauf der Messung und
Rekonstruktion sowie die Kenntnis möglichst aller Einflüsse auf den Meßvorgang ist äußerst
wichtig und einer der Faktoren, die die Sensitivität in den folgenden Analysen begrenzen.

4.1 Atmosphäre - Bodendruck und Temperatur

Der aktuelle Zustand der Atmosphäre, d.h. vor allem die Schichtdicke und der vertikale Schich-
tenverlauf, beeinflußt die Entwicklung der ausgedehnten Luftschauer [152]. Die Abhängigkeit
der Schauergröße vom Bodendruck wird durch die Gleichungen 1.9, 1.11 und 1.10 beschrieben.
Die daraus folgende deutliche Korrelation zwischen Meßrate und Bodendruck kann Abbildung
4.1 entnommen werden. Hier, wie in allen folgenden Analysen, wurde die Meßrate jeweils in
Intervallen von einer Stunde bestimmt. Intervalle, in denen nicht kontinuierlich gemessen wur-
de bzw. in denen Teile des Detektorfeldes nicht in Betrieb waren (siehe folgender Abschnitt),
wurden aus dem Datensatz entfernt.

Die im Folgenden verwendeten Wetterdaten sind vom Institut für Meteorologie und Kli-
maforschung am Forschungszentrum Karlsruhe aufgenommen worden. Die Messung der Tem-
peratur erfolgte auf einem Meßturm in ca. 200 m Höhe, der Luftdruck wurde am Erdboden
gemessen. Die Meßwerte wurden alle 15 min aufgenommen.

Eine Variation des Luftdrucks um 1 hPa bewirkt eine Veränderung in der Meßrate von etwa
0.7−1%, der Einfluß der Temperatur ist wesentlich geringer. Schwankungen der Rate aufgrund
von Druckvariationen können bis zu 20% betragen. Da der Bodendruck nicht symmetrisch zu
seinem Mittelwert schwankt, ist die Häufigkeitsverteilung der Meßraten auch asymmetrisch
(siehe Abbildung 4.2) mit einem breiten Ausläufer zu großen Meßraten.

Eine einfache Korrektur der atmosphärische Einflüsse auf die Rate R(P, T ) ist durch An-
passung einer Summe von Exponentialfunktionen (ähnlich Gleichung 1.11) oder mit folgendem
Polynom möglich:

R(P, T ) = R0 + p1(P − P0) + p2(P − P0)2

+ p3(T − T0) + p4(T − T0)2

49
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Abbildung 4.1: Mittleres Bild: Durchschnittliche Meßrate im Detektorfeld ohne Korrektur auf
Druck und Temperatur. Oberes Bild: Meßrate im Detektorfeld nach Korrektur mit Gleichung
4.1 auf Druck und Temperatur. Unteres Bild: Bodendruck in Karlsruhe für den Zeitraum
August 2001 bis September 2002. Die gestrichelten Linien dienen zur Verdeutlichung des
Verlaufes, die durchgezogenen Linien in den oberen Abbildungen geben die mittlere Rate
wieder.
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+ p5(P − P0)(T − T0)
+ Zi i = 1..19 (4.1)

P und T bezeichnet Bodendruck und Temperatur. Aufgrund von Änderungen der an den Pho-
tomultipliern anliegenden Hochspannung (z.B. nach Austausch von defekten Modulen) ändert
sich die Triggerrate von KASCADE nicht nur kontinuierlich über die betrachtete Meßzeit, son-
dern manchmal auch abrupt. Dies wird durch die Parameter Zi berücksichtigt, welche jeweils
für einen Zeitraum mit konstanten Messbedingungen bestimmt wurden. Insgesamt gibt es 19
solche Zeiträume. Die Parameter und Ergebnisse der Anpassung der Daten aus Abbildung
4.1 mit der Methode der kleinsten Quadrate (χ2/n = 1.7, n = 20166) lauten:

R0 = 0.996 s−1 (mittlere Rate)
P0 = 1002.97 hPa (mittlerer Bodendruck)
T0 = 9.703◦C (mittlere Temperatur)
p1 = (−7.21± 0.0016) · 10−3 s−1 hPa−1

p2 = (−3.00± 0.13) · 10−5 s−1 hPa−2

p3 = (−3.64± 0.0023) · 10−3 s−1 ◦C−1

p4 = (−3.19± 0.22) · 10−5 s−1 ◦C−2

p5 = (−3.76± 0.253) · 10−5 s−1 hPa−1 ◦C−1

Nr. Startzeit Zi Nr. Startzeit Zi

Sek. seit 1970 Sek. seit 1970

1 903463099 (−4.0± 1.6) · 10−3 11 999786989 (4.3± 8.5) · 10−3

2 903960000 (1.7± 0.05) · 10−2 12 1000396356 (3.3± 1.6) · 10−3

3 910431019 (1.2± 0.04) · 10−2 13 1000900800 (−1.1± 0.9) · 10−3

4 931176000 (−2.3± 0.06) · 10−2 14 1002646886 0.
5 941101158 (−1.5± 0.3) · 10−3 15 1002708414 (−1.1± 0.08) · 10−2

6 989323200 0. 16 1004443200 (−1.3± 0.2) · 10−2

7 993648840 0. 17 1005096000 0.
8 995025600 (−2.4± 0.2) · 10−2 18 1008850424 (7.8± 1.2) · 10−3

9 998308800 (−1.2± 0.1) · 10−2 19 1010159664 (−2.1± 0.3) · 10−3

10 999526991 0.

Die Werte der Parameter Zi gelten von den angegebenen Startzeiten bis zum Beginn der
jeweils nächsten Periode (Zi+1).

Dieser einfache Zusammenhang beschreibt nur grob den Effekt der atmosphärischen Varia-
tionen auf die Entwicklung der Luftschauer. Der Aufbau der Atmosphäre sowie die Schauer-
entwicklung darin ist zu komplex, um mit der oben aufgeführten Gleichung exakt beschrieben
werden zu können (siehe auch [217,152]).

Die Qualität der Korrektur kann mit Hilfe der Abbildungen 4.1 und 4.2 beurteilt werden.
Nach der Korrektur sollten die Meßraten nur noch aufgrund von statistischen Fluktuationen
variieren, die Verteilungen der Rate also Gaußförmig sein. Die Abbildung 4.2 (links) zeigt die
Verteilungen für unkorrigierte und korrigierte Raten. Letztere entspricht sehr gut der ange-
paßten Gaußverteilung (χ2 der Anpassungen mit einer Gaußverteilung: χ2 = 0.76). Genauer
läßt sich die Qualität der Korrektur durch Berechnung der Kreuzkorrelation zwischen den
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Abbildung 4.2: Links: Verteilung der Meßrate im Detektorfeld nach Standardschnitten ohne
und mit Korrektur auf Einflüsse der Atmosphäre. Rechts: Kreuzkorrelation zwischen unkor-
rigierter Rate und Bodendruck (rR−P ) und Kreuzkorrelation zwischen korrigierter Rate und
Bodendruck (rRkorr−P ).

Zeitreihen der Rate R und des Bodendruckes P berechnen:

rR−P (Lag k) =
n−|k|∑
t=1

(Rt − R̄) · (Pt+k − P̄ )/

√√√√ n∑
i=1

(Ri − R̄)2 ·
n∑

i=1

(Pi − P̄ )2

k = −900, ..., 0, ..., 900 (4.2)

Ri und Pi stehen dabei für die mittlere Rate bzw. den mittleren Bodendruck innerhalb eines
Zeitintervalls von einer Stunde, R̄ und P̄ für die Mittelwerte über den gesamten Messzeitraum.
Die Summation läuft über alle n Zeitintervalle der Messung. Eine deutliche Korrelation der
Rate R zum Bodendruck P mit einem Korrelationskoeffizienten von rR−P ≈ 90% ist für
einen Verzögerungswert ( ”Lag“ ) k = 0 in Abbildung 4.2 zu erkennen. Für die Zeitreihe mit
den korrigierten Raten ist diese starke Korrelation verschwunden, ein Korrelationskoeffizient
rRkorr−P von maximal 10% ist bei k = 0 noch vorhanden.

Diese Art von Korrektur oder ähnliche Verfahren sind in Analysen zur Anisotropie ver-
schiedenster Gruppen angewandt worden (z.B. HEGRA [200,3]). Inwieweit diese Verfahren die
Ergebnisse verbessert oder beeinflußt haben, ist schwer abzuschätzen, systematische Effekte,
wie sie in Kapitel 5.1 beschrieben werden, sind aber zu berücksichtigen.

4.2 Elektronikausfälle

Die komplexe Elektronik des Detektorfeldes, die über 800 Detektoren mit über 1300 Pho-
tomultiplier sowie die Elektronik und Software der Datennahme erfordern eine regelmäßige
Wartung zu der die Messung unterbrochen wird. Neben diesen Wartungsintervallen kommt es
auch in unregelmäßigen Abständen zu Messunterbrechungen aufgrund von defekter Elektro-
nik oder Störungen in der Datennahme bzw. im Zusammenspiel des Detektorfeldes mit den
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Abbildung 4.3: Verlauf der Datennahme des Detektorfeldes für die Jahre 1998-2002. =
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Abbildung 4.4: Auswirkungen eines Clusterausfalls (hier Cluster 10) auf die Verteilungen der
Schauergrößen Ne (links) und der Schauerzentren (rechts).

anderen Komponenten von KASCADE. Abbildung 4.3 zeigt den Verlauf der Datennahme im
Zeitraum Mai 1998 bis Oktober 2002. Die eingezeichneten Störungen sind Komplettausfälle
von einzelnen Clustern, Fehler im Triggersystem eines Clusters oder defekte Detektorstatio-
nen. In einem Zeitintervall von 100 Tagen nimmt das Detektorfeld im Mittel 80 Tage Daten.
In diesen 80 Tagen ist es in 75% der Zeit mit allen Clustern ohne bekannte Probleme in Be-
trieb. Während der sehr langen Unterbrechungen der Datennahme, etwa von April bis August
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2002, war die Messung aufgrund einer Generalüberholung des gesamten Detektorfeldes sowie
einem Austausch der Rechner in der zentralen Datenaufnahme unterbrochen.

Die Messung im Detektorfeld wird bei einem Ausfall von einzelnen Clustern nicht so-
fort ausgesetzt. Die Reaktionszeit, bis das Detektorfeld nach einem Teilausfall wieder mit
allen Clustern Daten nimmt, beträgt je nach Ursache zwischen Minuten und Wochen. Die
Rekonstruktionsgenauigkeiten verschlechtern sich bei Ausfällen von Clustern aufgrund der
geringeren Anzahl an Stützstellen in den Anpassungen. Fehlende Cluster bewirken aufgrund
der geringeren Nachweisfläche auch eine Verkleinerung der Meßrate an der Triggerschwelle.
In der Abbildung 4.4 rechts wird die Verteilung der rekonstruierten Schauerzentren für das
Beispiel des fehlenden Cluster 10 gezeigt. Abhängig vom Ort werden bis zu einem Faktor zwei
weniger Schauer rekonstruiert. Die Abbildung gibt nicht exakt die Wirklichkeit eines Ausfalls
aufgrund z.B. eines elektronischen Defektes wieder. Das Cluster wurde erst in der Rekon-
struktion ausgeschaltet, während der Messung lieferte es noch Trigger an das Experiment.
In dem linken Teil der Abbildung ist das Verhältnis der Schauergrößenspektren für densel-
ben Datensatz mit an- und ausgeschaltetem Cluster 10 zu sehen. Die Anzahl der gemessenen
Schauer mit sehr kleinen Schauergrößen Ne wird durch den Ausfall wesentlich geringer. Die
leichte Überschätzung bei größeren Schauern findet ihre Ursache in einem durch den Ausfall
eingeführten leichten systematischen Fehler in der Schauergrößenrekonstruktion. Die Anzahl
der rekonstruierten Ereignisse verringert sich durch den Ausfall von Cluster 10 um etwa 8%.
Dieser Wert ist aufgrund der Detektorgeometrie verschieden für Ausfälle von inneren, mittig
oder in einer Ecke des Detektorfeldes gelegenen Clustern. Fällt mehr als ein Cluster aus, hängt
dieser Wert von den Positionen dieser Cluster im Detektorfeld zueinander ab.

Da all diese Kombinationen und die Auswirkung von Ausfällen sehr schwer mit ausrei-
chender Genauigkeit zu quantifizieren sind, werden in den folgenden Kapitel alle Meßzeiten
mit nicht vollständig funktionierendem Detektorfeld aus dem Datensatz entfernt.

4.3 Zeiteichung und Stabilität der Richtungsrekonstruktion

Die Schauerrichtung wird vor allem unter Verwendung der Ankunftszeiten der Schauerteil-
chen in den Detektorstationen rekonstruiert. Die Genauigkeit der Richtungsrekonstruktion
wird durch die Qualität der Messung dieser Ankunftszeiten bestimmt. Die Zeitauflösung der
e/γ-Detektoren beträgt etwa 0.8 ns [199]. Minimale Unterschiede in den Kabellängen, der
Elektronik, Photoröhren und Schwellen bewirken systematische Zeitdifferenzen sowohl zwi-
schen den einzelnen Detektorstationen wie auch zwischen den Clustern.

Diese Zeitdifferenzen können mit einem Laserkalibrationssystem bestimmt werden. Alle
Detektorstationen eines Clusters werden so auf eine gemeinsame Zeit geeicht. Unabhängig
von der Laserkalibration können vorhandene Zeitdifferenzen zwischen den einzelnen Clustern
mit Luftschauermessungen bestimmt bzw. überwacht werden. Durch Vergleich des Medians
der Ankunftszeiten aller Stationen des Detektorfeldes mit den Medianen der Ankunftszeiten
der Stationen einzelner Cluster können diese Zeitdifferenzen ∆tECDT bestimmt werden. Zur
genauen Ermittlung der ∆tECDT sollte dieses Verfahren in mehreren Iterationen durchgeführt
werden.

Nach Durchführung der Zeiteichung sollte eine erneute Bestimmung der Zeitdifferenzen
mit dem beschriebenen Verfahren idealerweise verschwindend kleine Werte ergeben. Abbil-
dung 4.5 zeigt den Verlauf der Cluster-Zeitdifferenzen ∆tECDT für alle 16 Cluster über der
Meßzeit. Für die meisten Cluster gilt innerhalb von statistischen Unsicherheiten ∆tECDT ≈ 0.
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Abbildung 4.5: Verlauf der Differenzen zwischen den Ankunftszeiten in den einzelnen Clustern
zum Median der Zeiten aller Cluster. Die Abbildung umfaßt die Zeitspanne von Mai 1998 bis
Oktober 2002.
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Abbildung 4.6: Ergebnisse der Anpassung der Funktion T (φ) = A(1+R sin(φ−ξ)) an die Azi-
mutwinkelverteilung in Abhängigkeit von der Meßzeit. Die Abbildung umfaßt die Zeitspanne
von Mai 1998 bis Oktober 2002.

Einzelne sehr große Abweichungen sind auf Defekte in der Elektronik zurückzuführen. Diese
Zeiträume werden in der folgenden Analyse nicht verwendet. Die Cluster 2,3 und 4 zeigen
für die Meßläufe 1800-2800 systematische Verschiebungen von etwa 1.5 ns, für die Meßläufe
3800-3950 zeigen mehrere Cluster Verschiebung bis zu 2.5 ns. Eine Fehlbedienung der oben
beschriebenen Prozeduren zur Zeiteichung und nicht berücksichtigter Elektroniktausch sind
Ursache für diese systematischen Verschiebungen. Eine erneute Rekonstruktion aller Meßda-
ten für die betreffenden Zeiträume wäre zur Behebung dieser Systematiken notwendig1.

Unmittelbare Folge dieser systematischen Verschiebungen in der Zeiteichung ist eine zusätz-
liche von der Position des Schauers zu den betreffenden Clustern, der Schauergröße und dem
Zenitwinkel abhängige Unsicherheit in der Richtungsrekonstruktion. Dies ist vor allem in den
Häufigkeitsverteilungen des Azimutwinkels an einer kleinen Abweichung von der erwarteten
Gleichverteilung für die betroffenen Zeiträume sichtbar. Abbildung 4.6 zeigt die Ergebnisse
von Anpassungen der ersten Harmonischen T (φ) = A(1 + R sin(φ − ξ)) an die Azimutver-
teilungen in Abhängigkeit der Meßzeit. Abweichungen von der Gleichverteilung sind z.B. für
den Zeitraum der Meßläufe 1800-2800 an den Amplituden von R ≈ 0.6% und den über die-
sen Bereich konstanten Phasen ξ ≈ 45◦ zu erkennen. Für den Bereich bis zum Meßlauf 1800
sind, wie bei einer Gleichverteilung des Azimutes zu erwarten ist, die Amplituden R fast
verschwindend klein und die Phasen ξ in etwa zufällig verteilt. Die Amplituden sind stark
vom Zenitwinkel der Schauer abhängig. Wie in Abbildung 4.7 links zu erkennen ist, werden
vor allem Schauer mit großen Zenitwinkel mit einem etwas größeren Fehler rekonstruiert. Die
Amplitude mit oben beschriebener Anpassung erreicht für Zenitwinkel größer als 35◦ Werte
von 2-3%.

Auswirkungen der Ungenauigkeiten in der Zeiteichung auf die Rekonstruktion der Zenit-
winkel sind nicht zu erkennen. Die erwartete Zenitwinkelverteilung läßt sich durch folgende

1Dies war aufgrund der großen Datenmengen (≈ 1.5 TByte) im Zeitrahmen dieser Arbeit nicht möglich.
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Abbildung 4.7: Links: Abhängigkeit der Amplitude R (siehe Abbildung 4.6) vom Zenitwinkel
Θ. Rechts: Beispiel einer Zenitwinkelverteilung. Die gestrichelte Linie beschreibt das Ergebnis
einer Anpassung nach Gleichung 4.3.
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Abhängigkeit des χ2-Wertes der Anpassung der Gleichung 4.3 an die Zenitwinkelverteilungen
in Abhängigkeit der Meßzeit.
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Abbildung 4.9: Verschlechterung der Winkelauflösung für den ungünstigsten Fall einer feh-
lerhaften Zeiteichung. Links: Schauerzentrum in Cluster Nr. 3,4,7 oder 8. Rechts: Schauer-
zentrum in Cluster Nr.9, 10, 13 oder 14.

Beziehung beschreiben:

f(Θ) = p0 · sin(2Θ) · exp
(
− X0

λRate
(

1
cos(Θ)

− 1)
)

(4.3)

Der Sinusterm berücksichtigt den Raumwinkel und die Abhängigkeit der Detektorfläche vom
Zenitwinkel. Die Exponentialfunktion beschreibt die Absorption der Schauer mit zunehmen-
dem Zenitwinkel Θ bzw. atmosphärischer Tiefe, λRate ist die Absorptionslänge in g/cm2. Eine
Anpassung dieser Funktion an eine gemessene Zenitwinkelverteilung findet sich in Abbildung
4.7 rechts. Gleichung 4.3 beschreibt die Verteilung mit hoher Genauigkeit, der zeitliche Verlauf
der Absorptionslänge λRate sowie der Güte der Anpassung von Funktion 4.3 an die gemes-
senen Zenitwinkelverteilungen für den betrachteten Meßzeitraum zeigt Abbildung 4.8. Hier
sind keine Auffälligkeiten zu erkennen, die Rekonstruktion verläuft gleichbleibend gut. Eine
Abweichung von der Erwartung für den Zeitraum mit fehlerhaften Zeiteichungen (Run 3700-
4000) ist nicht zu erkennen. Offensichtlich führt sie vor allem zu einer Verdrehung und nicht
zu einer Verkippung der Schauer.

Die Verschlechterung der Winkelauflösung aufgrund der fehlerhaften Zeiteichung wurde
für den ungünstigsten Fall mit Simulationen bestimmt. Hierzu wurden die Zeitdifferenzen
∆ECDT auf folgende Werte gezwungen:

Cluster 1 2 3 4 5 6 7 8 9-16

∆ECDT [ns] 0.5 -1. -2. 2. -1. 0. 0. 1. 0.

Abbildung 4.9 zeigt die Ergebnisse dieser Simulationen, aufgetrennt in Schauer mit Schauer-
zentren im Südosten bzw. im Nordwesten des Detektorfeldes. Schauer mit Schauerzentrum in
den fehlerhaft geeichten Clustern werden mit einer etwa 0.1-0.2◦ schlechteren Winkelauflösung
rekonstruiert wie Schauer, bei denen alle Zeitdifferenzen korrekt sind. Wie in Abbildung 4.5
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zu erkennen ist, sind die Zeitdifferenzen im Allgemeinen um wesentlich kleinere Beträge als in
diesem Beispiel verschoben, die oben bestimmte Verschlechterung der Winkelauflösung kann
als obere Grenzen angesehen werden. Sie gilt auch nur für Schauer, die ihr Zentrum in dem
fehlerhaft geeichten Bereich des Detektorfelds haben.

4.4 Datenschnitte

Zur Sicherstellung einer gleichbleibenden Qualität der Daten wurden vor Durchführung der
Anisotropieanalysen einige Qualitätsschnitte angewandt:

Schauerzentrum Ausgedehnte Luftschauer mit einer Position des Schauerzentrum etwas
außerhalb des Detektorfeldes werden zum Teil als innenliegend fehlrekonstruiert. Des-
halb werden nur Schauer mit einem maximalen Abstand zum Zentrum des Detektorfel-
des von 91 m verwendet. Die hinsichtlich des Triggers aktive Fläche des Detektorfeldes
verringert sich damit um etwa 35% .

Zenitwinkel Die Winkelauflösung des Detektorfeldes wird ab ca. 40◦ deutlich schlechter
(Abbildung 3.10 links). Die daraus folgende Beschränkung auf Schauer mit Zenitwinkel
von 0-40◦ verringert den Datensatz um etwa 5%.

Meßzeitschnitte Alle Zeiten mit nicht einwandfrei funktionierendem Detektorfeld werden
aus dem Datensatz entfernt. Dieser Schnitt verringert die Anzahl der Schauer um
ca. 30%.

Insgesamt stehen der Analyse damit 140 ·106 Ereignisse, einer aufsummierten Meßzeit von
ca. 1500 Tagen entsprechend, zur Verfügung. Die Datennahme der in dieser Arbeit verwen-
deten Ereignisse erfolgte zwischen Mai 1998 und Oktober 2002.





Kapitel 5

Großräumige Anisotropie -
Spektrale Analyse

5.1 Harmonische Analyse - Fourierreihenentwicklung

Analysen der Ankunftsrichtungen der kosmischen Strahlung reichen zurück bis zu den An-
fängen der Erforschung dieser Strahlung mit ausgedehnten Luftschauern (z.B. [79, 65]). Al-
le experimentellen Daten deuten darauf hin, daß die Verteilung der Ankunftsrichtungen
primärenergieunabhängig bis zu Größenordnungen kleiner als etwa 10−2 isotrop ist (siehe
Abbildung 1.2). Fast alle Experimente führten eine harmonische Analyse in Rektaszension
durch. Großräumige Abweichungen von der Isotropie der Richtungsverteilungen werden durch
eine nichtverschwindende Amplitude und Phase der ersten Harmonischen angezeigt.

Im Allgemeinen wird die Meßrate innerhalb bestimmter Zeitintervalle (z.B. ∆T = 3600 s)
ermittelt und eine Fourierreihenentwicklung der daraus folgendenden Zeitreihe in Rektaszensi-
on oder der siderischen Zeit durchgeführt. Die Wahl des Äquatorialkoordinatensystems (siehe
Anhang A.2) begründet sich mit der festen Position der Experimente und dem überwiegend
kontinuierlichen Meßverlauf. Die beiden Abbildungen 5.1 des sichtbaren Teils des Himmels für
KASCADE in äquatorialen und galaktischen Koordinaten zeigen deutlich die Vor- bzw. Nach-
teile für eine Suche nach Anisotropie unter Verwendung des jeweiligen Koordinatensystems.
Die aufgrund der Bewegungen der Erde sowie der Abschwächung der Schauerrate mit zu-
nehmenden Zenitwinkel sehr inhomogene Verteilung der Schauer in galaktischen Koordinaten
erschwert die Suche nach kleinen Abweichungen von einer isotropen Ankunftsrichtungsvertei-
lung.

Aufgrund der sehr kleinen Amplituden und vielen experimentellen Nebeneffekten ist auf
jeden Fall eine sehr kritische Betrachtung der Ergebnisse der harmonischen Analysen not-
wendig. Bei Anwendung einer Fourierreihenentwicklung auf den vorhandenen Datensatz von
KASCADE ist, um systematische Unsicherheiten zu minimieren, auf folgende Umstände be-
sonders zu achten:

1. Um solare und siderische Amplituden (Definitionen der Zeitskalen in Anhang A.4) zu
trennen, muß die Auflösung im Frequenzraum mindestens ∆f = 1/Tsid − 1/Tsol =
(1/86163− 1/86400)1/s = 3.18 · 10−8 1/s sein. Aus dem Nyquist-Theorem folgt aus ∆f
eine Mindestanzahl an Datenpunkten N :

N(∆T = 3600s) =
1

∆f∆T
= 8725 (5.1)

61
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Abbildung 5.1: Sichtbarer Teil des Himmels für KASCADE in äquatorialen (links) und galak-
tischen (rechts) Koordinaten. Die durchgezogenen Linien deuten den Verlauf der galaktischen
Ebene an.

Diese Zahl entspricht etwa einem Jahr kontinuierlicher Messung. Neben den Amplitu-
den sollten auch deren Fehler bestimmt werden. Dazu ist der gegebene Datensatz in
mehrere Datensätze zu unterteilen und getrennt zu entwickeln. Man erhält damit die
Amplitude und deren Unsicherheit aus dem Mittelwert und der Streuung der Einzeler-
gebnisse. Insgesamt stehen etwa 900 Tage Messung zur Verfügung. Damit ist maximal
eine Dreiteilung des Datensatzes möglich. Die statistische Basis der Ergebnisse wird
damit sehr schwach.

2. Wegen der kleinen Differenz zwischen solarer und siderischer Frequenz (∆f = 3.18 ·10−8

1/s) sind Leckage-Effekte aufgrund der endlich langen Meßzeit zu beachten. Eine relativ
starke solare Amplitude (vor allem aufgrund von atmosphärischen Effekten) kann auch
zu einer Verstärkung der siderischen Amplitude führen.

3. Es gibt bei Fourierreihenentwicklungen keinen Mechanismus, um die in Kapitel 4.2 be-
schriebenen Lücken in der Datennahme zu berücksichtigen. Die zeitliche Struktur der
Lücken wird mitentwickelt und beeinflußt die Amplituden und Phasen. Verschiedene
Methoden zur Behandlung von lückenbehafteten Datensätzen versuchen deren Struk-
tur analytisch zu beschreiben bzw. die vorhandenen Informationen in den Lücken zu
interpolieren, um damit eine korrekte Schätzung der Fourieramplituden zu erhalten.
Ausgiebig geprüft wurden das Lomb-Scargle-Verfahren [198, 181] und das CLEAN-
Verfahren [195]. Es zeigte sich aber, daß beide Verfahren mit der gegebenen zeitlichen
Verteilung der Lücken in der Datennahme keine ausreichende Sensitivität auf Ampli-
tuden in der Größenordnung von unter einem Prozent ergeben. Ähnliche Ergebnisse,
jedoch für eine andere Datenstruktur und neben dem Lomb-Scargle- und CLEAN-
Verfahren noch für weitere Verfahren finden sich in [47]. Eine Übersicht zu den bekann-
testen Verfahren in der Astronomie und Astrophysik zur Handhabung von lückenhaften
Zeitreihen ist in [1] verzeichnet.
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Aufgrund ihrer Bedeutung werden die beiden letzten Punkte im Folgenden Absatz mit
Hilfe von Simulationsrechnungen vertieft.

Einflüsse der Atmosphäre und Lücken in der Datennahme auf die harmonische
Analyse

Bodendruck und Temperatur zeigen einen typischen zeitlichen Verlauf auf einer Skala von
mehreren Stunden, einem Tag, einigen Wochen (Großwetterlagen, siehe Abbildung 4.1) bzw. ei-
nem Jahr. Beide Größen variieren mit der Sonneneinstrahlung, d.h. die zeitliche Basis ist die
solare Zeit. In Kapitel 4.2 wurden die Ursachen und die zeitliche Verteilung der Lücken in
der Datennahme beschrieben. Die Zeitbasis dieser Lücken ist ebenfalls solare Zeit, da sich der
tägliche Arbeitsablauf an einer gewöhnlichen Uhr orientiert.

Der Einfluß der atmosphärischen Größen und der zeitlichen Verteilung der Lücken in der
Datennahme auf die Amplitude und Phase in siderischer Zeit ist durch eine Simulation be-
stimmt worden. In dieser einfachen Simulation wurden Meßraten von etwa 1 Hz (entsprechend
der Datenrate für die verwendete, in Kapitel 4.4 beschriebene Selektion) in dem betrachteten
Zeitraum von Mai 1998 bis Oktober 2002 in solarer Zeit für vier verschiedene Szenarios be-
stimmt. Der Einfluß des Bodendruckes auf die Rate wird durch die Gleichungen 1.11 und 1.10
berücksichtigt. Zusätzlich sind noch harmonische Amplituden mit einer Periode von einem
Jahr (Ry, saisonale Variation) bzw. einem Tag (Rd, solare Variation) eingeführt worden. Die
angenommenen Lücken in der Datennahme entsprechen denen der KASCADE-Datennahme
(Abbildung 4.3). Abbildung 5.2 zeigt jeweils den Verlauf der Raten in solarer bzw. siderischer
Zeit für folgende Bedingungen:

Fall 1: Saisonale Amplitude Ry = 5%, Rd = 0, keine Berücksichtung des Bodendruckes. Die
Raten sind sowohl in solarer wie auch in siderischer Zeit für eine ununterbrochene Mes-
sung konstant (runde schwarze Punkte). Die Einführung von Lücken in der Datennahme
verursacht neben einer Verringerung der mittleren Rate (dreieckige Symbole) aufgrund
der zeitlichen Verteilung der Lücken eine Amplitude in siderischer Zeit von etwa 0.5%.

Fall 2: Ry = Rd = 0, mit Berücksichtigung des Bodendrucks. Der charakteristische ’Dop-
pelhöcker’ in den Raten durch den Verlauf des Bodendrucks verursacht in siderische
Zeit sowohl für den kontinuierlichen wie auch den unterbrochenen Meßverlauf eine Am-
plitude von unter 0.4%.

Fall 3: Ry = 0, Rd = 1%, ohne Bodendruck. Eine Amplitude in solarer Zeit ist in siderischer
Zeit aufgrund der Länge des betrachteten Zeitraums bei kontinuierlicher Datennahme
nicht sichtbar. Die Unterbrechungen in der Datennahme bewirken eine Amplitude von
weniger als etwa 0.3% in siderischer Zeit.

Fall 4: Ry = 0, Rd = 1%, mit Bodendruck. Für den Fall der kontinuierlichen Datennahme
gilt dasselbe wie in Punkt 2, für die Messunterbrechungen ist eine Amplitude kleiner
als 0.3% zu erkennen.

Die Amplituden in siderischer Zeit scheinen auf den ersten Blick nur eine kleine Abhängig-
keit vom Verlauf der solaren Amplitude und den Lücken in der Datennahme zu zeigen. Es
muß aber betont werden, daß die maximal erwartete Amplitude in der ersten Harmonischen
sowohl aufgrund theoretischer Vorhersagen wie auch bisheriger Messungen (Abbildung 1.2)
im Bereich von 0.01-0.1% liegt, d.h. in der in Abbildung 5.2 beobachteten Größenordnung.
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Abbildung 5.2: Einfluß von Lücken in der Datennahme und von Schwankungen des Boden-
drucks auf die erste harmonische Amplitude in solarer (links) und in siderischer (rechts) Zeit
für vier verschiedene Szenarien (siehe Text). • =kontinuierlicher Meßverlauf. N =Meßverlauf
mit Unterbrechungen nach Abbildung 4.3.
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Methode von Farley und Storey

In der Methode von Farley und Storey [79] wird angenommen, daß der Leckage-Beitrag der
solaren Amplitude symmetrisch zu Tsol ist. Zur Bestimmung der tatsächlichen siderischen
Amplitude (ohne solaren Beitrag) werden mit der Fourierreihenentwicklung die scheinbare
antisiderische und siderische Amplitude berechnet und anschließend voneinander abgezogen
(Definition der Zeitskalen in Anhang A.4). Dieser Formalismus ist allerdings nur bei ununter-
brochener Datennahme korrekt, im vorliegenden Fall also nicht anwendbar.

Alle oben beschriebenen Schwierigkeiten treten bei der zu einer Fourierreihenentwicklung
weitgehend äquivalenten Anpassung der gemessenen Raten durch Kosinusfunktionen auf:

R(t) = R0 + A cos (2π(Nt− φ1)) +B cos (2π(t− φ2))
+ D cos (2π((N + 1)t− φ3)) + E cos (2π((N − 1)t− φ4)) (5.2)

R(t) und R0 beschreiben dabei die gemessene bzw. die mittlere Rate, t ist der Zeitpunkt
der Messung in Jahren, N = 365 die Anzahl solarer Tage eines Jahres, A die solare, B
die saisonale, D die siderische und E die antisiderische Amplitude. φn sind die zugehörigen
Phasen. Die in Abbildung 1.2 verzeichneten Ergebnisse des EAS-TOP-Experiments [3] wurden
mit dieser Methode bestimmt.

In Anbetracht all dieser Schwierigkeiten und der zu erwartenden sehr kleinen Amplituden
(Abbildung 1.2) im Bereich von 10−4 − 10−2 wird auf die Durchführung einer Fourierrei-
henentwicklung oder damit verwandten Verfahren (CLEAN, Anpassung mit Gleichung 5.2,
...) verzichtet und in der folgenden Analyse lediglich überprüft, welche Amplituden mit der
gegebenen Anzahl an Ereignisse meßbar sind.

5.2 Hypothese: Isotropie

Die Rektaszensionen α der ausgedehnten Luftschauer folgen bei Isotropie einer Gleichvertei-
lung. Die Suche nach Anisotropie läuft damit auf die Entscheidung zwischen zwei Hypothesen
hinaus:

Isotropie H0 : f(α) =
1
2π

(5.3)

Anisotropie H1 : f(α) = g(α) (5.4)

mit 0 ≤ α ≤ 2π. Die Funktion g(α) kann von unbekannten Parametern abhängen.
Es gibt eine ganze Reihe von statistischen Methoden mit unterschiedlichen Eigenschaf-

ten zur Entscheidung zwischen diesen Hypothesen zur Verfügung. Zur Diskussion stehen der
Rayleigh-Test, Watsons U2-Test, Kuipers Vn-Test und Ajnes An-Test. Im Rayleigh-Test wird
für g(α) eine von Mises-Verteilung angenommen, die anderen drei Methoden sind verteilungs-
frei. Eine genauere Beschreibung der einzelnen Tests und deren Sensitivität findet sich in
Anhang B.

Welche Methoden am besten geeignet sind, hängt von der Alternativfunktion g(α) und
der Gesamtzahl an Ereignissen ab. Stephens [206] zeigt mit Simulationen, daß für unimodale
Alternativfunktionen alle nichtparametrischen Methoden gleich gut sind, bei bimodalen Al-
ternativen Vn und U2 besser als An sind und bei Alternativen mit vier Maxima Vn am besten
ist. Ist die Alternativfunktion g(α) eine von Mises-Verteilung (uni- oder multimodal) sind der
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Abbildung 5.3: Trennung von Ereignissen nach ihrer Primärmasse. Links: log10N
0
e -

log10N
0
µ,tr-Häufigkeitsverteilung für simulierte Schauer. Die Schauergrößen N0

e und N0
µ,tr

sind auf einen Zenitwinkel von Θ = 0◦ korrigiert. Rechts: Mittleres log10N
0
µ,tr/ log10N

0
e in

Abhängigkeit vom Zenitwinkel Θ.

Rayleigh Test, U2 und An gleichwertig [189]. Die Ergebnisse in Anhang B.5 zeigen, daß bei
Ereigniszahlen entsprechend den vorliegenden Messungen sowohl der Kuipers Vn- wie auch
der Watson U2-Test grundsätzlich sensitiver als der Rayleigh-Test sind. Dieser hat jedoch den
Vorteil, daß er neben einer Wahrscheinlichkeit für H0 auch eine Abschätzung für die Ampli-
tuden und Phasen liefert. Aufgrund dieser Ergebnisse werden die in den Gleichungen 5.3 und
5.4 formulierten Hypothesen mit dem Rayleigh und Kuipers Vn-Test überprüft.

5.2.1 Massentrennung

Die Ergebnisse der Tests auf Isotropie werden im Folgenden Abschnitt auch in Abhängigkeit
der Masse der Primärteilchen dargestellt. Die Trennung der Ereignisse erfolgt durch einen
einfachen Schnitt in der log10N

0
e -log10N

0
µ,tr-Ebene, d.h. dem Verhältnis von Myonen- zu

Elektronenzahl: Rm = log10N
0
µ,tr/ log10N

0
e . N0

e bzw. N0
µ,tr bezeichnen die mit Formel 1.9 und

einer Abschwächlänge von ΛNe = 175 g/cm2 und ΛNµ = 823 g/cm2 auf einen Zenitwinkel
von Θ = 0◦ korrigierten Elektronen- bzw. Myonzahlen. Der Gesamtdatensatz wird in zwei
Hälften geteilt. Elektronenreiche Schauer können dabei vor allem leichten und elektronenarme
schweren Primärteilchen zugeordnet werden.

Von einem schweren (z.B. Eisen) Primärteilchen induzierte Schauer besitzen im Mittel
einen höheren Anteil an Myonen. Ein eiseninduzierter Schauer mit Energie E0 ist nach dem
Superpositionsprinzip mit 56 protoninduzierten Schauern mit Energien ESub = E0/56 zu ver-
gleichen. Im Vergleich mit einem protoninduzierten Schauer mit Energie E0 wird ein größerer
Anteil der elektromagnetischen Komponente der 56 Subschauer in der Atmosphäre absor-
biert. Dies gilt jedoch nicht für die langreichweitige myonische Komponente. In der log10N

0
e -

log10N
0
µ,tr-Häufigkeitsverteilung in Abbildung 5.3 (links) sind die verschiedenen Anteile an

Myonen und Elektronen für rekonstruierte simulierte Eisen- und Protonschauer deutlich zu
sehen. Bei kleinen Myonzahlen bewirkt die Messung eine Diskretisierung der Teilchenzahlen,
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Abbildung 5.4: Auswirkungen der Datenschnitte auf siderische Tage mit durchgehend
vollständig arbeitendem Detektorfeld.

daher die Streifen in der Abbildung. Neben den unterschiedlichen Verhältnissen Rm ist auch
die wesentlich größere Fluktuationsbreite von protoninduzierten Schauern zu erkennen.

Informationen über die zur Optimierung der Schnittgeraden durchgeführten Simulationen
finden sich in Kapitel 2.3. Aus diesen Simulationen folgt für die Massentrennung der Schauer:

Rm = log10N
0
µ,tr/ log10N

0
e = 0.74 (5.5)

Der Trennparameter Rm ist in der Abbildung 5.3 jeweils als Linie eingezeichnet. Bei diesem
sehr einfachen Trennungsverfahren gibt es natürlich immer falsch klassifizierte Ereignisse. Für
die hier durchgeführte spektrale Analyse sind aber mit dem jeweiligen Ereignistyp angereicher-
te Datensätze ausreichend. Abbildung 5.3 rechts zeigt den Verlauf des Trennparameters über
dem Zenitwinkel Θ. Nur eine leichte Abhängigkeit (wahrscheinlich aufgrund der unberücksich-
tigten Schauergrößenabhängigkeit der Abschwächlängen), die im Folgenden ignoriert wird, ist
zu erkennen.

Der hier verwendete Datensatz an gemessenen Luftschauern von insgesamt 2.4 ·107 Ereig-
nissen wird mit Gleichung 5.5 in 7 ·106 von schweren und 1.7 ·107 von leichten Primärteilchen
induzierte Ereignisse unterteilt. Der Anteil an elektronenreichen bzw. -armen Schauern an der
Gesamtzahl der Schauer ist energieabhängig. Die im Folgenden Abschnitt vorgestellten Schau-
ergrößenspektren für diese Schauerklassen (Abbildung 5.9 oben links) zeigen ein Anwachsen
der mittleren Masse mit der Primärenergie der Schauer.

5.2.2 Rayleigh-Analyse

Aus den in den vorherigen Abschnitten 5.1 und 4.2 gewonnenen Erkenntnisse über die un-
terschiedlichen äußeren Einflüsse auf die Analyseergebnisse folgen nachstehende notwendige
Qualitätschnitte. Ein Verzicht auf diese Schnitte würde die Ergebnisse weitgehend unbrauch-
bar machen.
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Abbildung 5.5: Links: Minimal signifikante Rayleigh-Amplitude R für verschiedene Fluktua-
tionswahrscheinlichkeiten Pfluk in Abhängigkeit von der Schauergröße Ne. Rechts: Änderung
der minimal signifikanten Rayleigh-Amplitude R falls ein Anteil f (100,50,20,10%) der Daten
verwendet wird (Pfluk = 0.9).

1. Um den Einfluß von Lücken in der Datennahme zu eliminieren, werden nur Meßperi-
oden mit einer Gesamtlänge von mindestens einem siderischen Tag (86163 solare (SI)
Sekunden) verwendet.

2. Nur siderische Tage mit durchgehend vollständig arbeitendem Detektorfeld (d.h. alle
Cluster, alle Clustertrigger und mindestens 250 von 252 Stationen funktionieren) werden
verwendet.

3. Die stündliche Rate sollte bei funktionierender Messung in etwa der Verteilung in Ab-
bildung 4.2, d.h. in grober Näherung einer Gaußverteilung folgen. Tage, an denen die
Rate um mehr als 4σ von der mittleren Rate abwichen, werden verworfen.

4. Meßtage mit plötzlichen Anstiegen bzw. Abfällen in der stündlichen Rate werden mit
einem Kolmogorov-Smirnov-Test bestimmt und aus der Analyse ausgeschlossen.

5. Teilweise wird die Analyse mit auf Bodendruck und Temperatur korrigierten Schauer-
größen Ne durchgeführt. Meßperioden, für die keine Wetterdaten zur Verfügung stehen,
können nicht verwendet werden.

Nach allen Schnitten stehen 276 siderische Tage Messung mit insgesamt 2.3 · 107 Ereig-
nissen für die Analyse zur Verfügung. Es werden damit etwa 20% aller mit dem KASCADE
Detektorfeld aufgenommenen Ereignisse verwendet. Vor allem die Schnitte 1 und 2 sind für
diese Verringerung der Ereigniszahlen verantwortlich. Diese entfernen die wichtigsten syste-
matischen Effekte. Abbildung 5.4 zeigt die Verteilung der siderischen Zeiten der Schauer ohne
und mit diesen Datenschnitten. Eine deutliche Abweichung von einer Gleichverteilung mit ei-
ner Amplitude von etwa 0.7% ist für den Datensatz ohne Anwendung der Schnitte 1 und 2
zu erkennen. Nach Anwendung dieser Schnitte ist keine Amplitude mehr zu beobachten.
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Abbildung 5.6: Ergebnisse einer Rayleigh-Analyse in solarer Zeit für Verteilungen ohne (•)
und mit (N) Korrektur auf Bodendruck und Temperatur. Die durchgezogene Linie stellt den
Amplitudenwert dar, der mit 95%-iger Wahrscheinlichkeit keine Fluktuation einer Gleichver-
teilung ist.

Die minimal signifikante Amplitude R ist abhängig von der für den jeweiligen Test vorhan-
den Anzahl an Ereignissen. Nach Gleichung B.7 in Anhang B läßt sich die Wahrscheinlichkeit
berechnen, daß die getestete Verteilung einer Gleichverteilung entspricht. Für eine gegebene
Wahrscheinlichkeit Pfluk berechnet sich die als Fluktuation aus einer Gleichverteilung mögli-
che Amplitude R mit:

R(Pfluk, n) =
√
− lnPfluk · 4/n (5.6)

Durch die Abhängigkeit von der Ereigniszahl n bildet die minimal signifikante Rayleigh-
Amplitude R(n, Pfluk) das integrale Schauergrößenspektrum nach (n ∝ E−γ) und ist ein Po-
tenzgesetz mit positivem spektralen Index γ/2. Abbildung 5.5 (links) zeigt die minimal signi-
fikanten Rayleigh-Amplituden für vier verschiedene Fluktuationswahrscheinlichkeiten für die
in dem zur Verfügung stehenden Datensatz vorhandenen Ereigniszahlen. Bei kleinen Schauern
(log10Ne ≈ 4) kann eine Sensitivität bis in den Promillebereich erreicht werden. Für Schauer
mit Energien aus dem Bereich des Knies können Amplituden im Prozentbereich nachgewiesen
werden. Der rechte Teil der Abbildung 5.5 zeigt wieviel Sensitivität durch die angewandten
Qualitätsschnitte scheinbar verloren geht (die Schnitte verbessern allerdings die Qualität der
Daten). Da etwas mehr als 20% aller Ereignisse nach allen Qualitätsschnitten übrig bleiben,
vergrößert sich die minimale signifikante Rayleigh-Amplitude etwa um einen Faktor

√
5.

Ein Vergleich der Ergebnisse aus Abbildung 5.5, die sich in Abhängigkeit der Energie
auch in Abbildung 1.2 finden, mit den theoretischen Vorhersagen zeigt, daß der bestehende
Datensatz für eine Bewertung dieser Theorien nicht groß genug ist. Die in Kapitel 1.3.1
aufgelisteten theoretischen Amplituden sind zum Großteil kleiner als 5 · 10−3. Der Compton-
Getting Effekt ist mit den in Tabelle 1.4 aufgelisteten Amplituden von δC−G ≈ 10−4 um fast
eine ganze Größenordnung zu klein.

Für einen Teil der folgenden Analyse wurden die Meßraten mit Gleichung 4.1 auf mitt-
lere atmosphärische Bedingungen (d.h. mittleren Bodendruck und Temperatur) korrigiert.
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Die Korrektur erfolgt in Meßintervallen von halben Stunden in der jeweiligen Zeitrechnung
(solar/siderisch/antisiderisch) durch entsprechende Gewichtung (siehe Gleichung 4.1) der Er-
eignisse. Diese Korrektur unterliegt den in Kapitel 4.1 erläuterten Einschränkungen. Die Güte
der Korrektur wurde in dem angesprochenen Kapitel genauer untersucht. Weitere Effekte in
solarer Zeit lassen sich durch den Rayleigh-Mechanismus bestimmen. Nach atmosphärischer
Korrektur sollte die Verteilung der Schauer in solarer Zeit eher einer Gleichverteilung ent-
sprechen. Abbildung 5.6 zeigt die Amplituden und Phasen vor und nach der Korrektur. Die
Amplituden der korrigierten Verteilungen sind nicht vollständig mit Fluktuationen vereinbar,
aber durchweg kleiner als die unkorrigierten. Vor allem bei kleinen Schauern konnte keine
vollständige Korrektur durchgeführt werden. Hier ist es möglich, daß die Triggerschwelle eine
Rolle spielt. Weitere systematische Effekte, die entweder auf einem nicht erkannten Fehler in
der atmosphärischen Korrektur oder auf unbekannte, mit der solaren Zeit variierende Ein-
flüsse zurückzuführen sind, scheinen vorhanden zu sein. Es ist jedenfalls nicht auszuschließen,
daß dadurch künstliche Amplituden- und Phasenwerte in den Verteilungen in siderischer Zeit
erzeugt werden.

Ergebnisse

Die Ergebnisse der Rayleigh-Analyse in siderischer Zeit finden sich in den Abbildungen 5.7 (al-
le Ereignisse) und 5.9 (mit durchgeführter Massenanreicherung). Abgebildet sind die Rayleigh-
Amplituden, -Phasen und die Wahrscheinlichkeiten, daß die getesteten Verteilungen der Hy-
pothese H0 (Isotropie) entsprechen sowie die in der Literatur häufig verwendeten k-Werte
(k = nR2/4, siehe Anhang B.1, Gleichung B.7). Die Abbildung 5.7 zeigt die Ergebnisse so-
wohl ohne als auch mit durchgeführter Korrektur auf Bodendruck und Temperatur. In allen
Schauergrößenintervallen sind die Verteilungen mit hohen Wahrscheinlichkeiten konsistent mit
Gleichverteilungen. Alle Amplituden sind als Fluktuationen zu werten, sie geben keine Ani-
sotropie wieder. Der ansteigende Verlauf der Rayleigh-Amplituden mit der Schauergröße Ne

erklärt sich mit fallender Statistik. In die Berechnung der Amplituden in Gleichung 5.6 geht
invers die Wurzel der Ereigniszahl ein, die mit der Schauergröße stark abnimmt. Die berech-
neten Phasen haben aufgrund der nicht signifikanten Amplituden keinerlei Aussagekraft. Die
Abbildung der k-Werte (k = nR2/4) wurde aufgrund der weiten Verwendung dieser Variablen
aufgenommen. Die waagrechte Linie gibt den k-Wert an, der einer Fluktuationswahrschein-
lichkeit von 95% entspricht.

Abbildung 5.8 zeigt vier willkürlich ausgewählte Rektaszensionverteilungen verschiedener
Schauergrößenintervalle. Auch eine visuelle Kontrolle der Verteilungen läßt keinen Schluß auf
signifikante Unregelmäßigkeiten in diesen zu.

Ähnliche Aussagen lassen sich zu den Ergebnissen der Analyse mit durchgeführter Anrei-
cherung von Ereignissen mit leichten bzw. schweren Primärteilchen in Abbildung 5.9 (ohne
Atmosphären-Korrektur) machen. Die Schauergrößenspektren in der Abbildung 5.9 oben links
geben Hinweise auf die Veränderung der Zusammensetzung der kosmischen Strahlung mit der
Primärenergie. Der Anteil an schweren, d.h. elektronenarmen Schauern nimmt ab einer Elek-
tronenzahl von log10Ne ≈ 5.2 deutlich zu (siehe auch spezielle KASCADE-Ergebnisse hier-
zu [23,218]). Die Fluktuationswahrscheinlichkeiten in der Abbildung unten links sind für beide
Ereignisklassen im Bereich von 2-99%. Amplituden (oben rechts) und Phasen (unten rechts)
der elektronenreichen Ereignisse (leichte Primärteilchen) sind bei kleinen Schauergrößen fast
identisch zu denen der Analyse ohne Massenanreicherung. An den Schauergrößenspektren
(Abbildung oben links) ist zu erkennen, daß diese Ereignisklasse hier dominiert, d.h. die Er-
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Abbildung 5.7: Ergebnisse der Rayleigh-Analyse in siderischer Zeit über der Schauer-
größe Ne (•=unkorrigierte Ereignisse, N=mit Atmosphären-Korrektur). Oben links: Rayleigh-
Amplituden. Die durchgezogene Linie stellt den Amplitudenwert dar, der mit 95%-iger Wahr-
scheinlichkeit keine Fluktuation aus einer Gleichverteilung ist. Oben rechts: Rayleigh-Phasen.
Unten links: k = nR2/4. Unten rechts: Wahrscheinlichkeiten für Bestätigung der Hypothese
H0 (Isotropie).

gebnisse müssen sich ähneln. Im Bereich des Knies (5.4 / log10Ne / 5.8) bzw. oberhalb dieses
Bereiches sind keine auffälligen Veränderungen der Parameter zu erkennen. Für die vier signi-
fikantesten Amplituden in Abbildung 5.9 sind die zugehörigen Verteilungen in Rektaszension
der Abbildung 5.10 zu entnehmen. Wieder ist in keiner der vier Verteilungen ein eindeuti-
ges Maximum bzw. eindeutige Hinweise auf Anisotropie zu erkennen. Dies gilt auch für das
Schauergrößenintervall 5 < log10Ne < 5.5, das die niedrigste Fluktuationswahrscheinlichkeit
von Pfluk = 1.9% aufweist.

Bei der Analyse mit Massenanreicherung wurde von einer atmosphärischen Korrektur
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Abbildung 5.8: Häufigkeitsverteilung der Rektaszensionen nach einer Korrektur auf Boden-
druck und Temperatur für vier verschiedene Schauergrößenintervalle.
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Abbildung 5.9: Ergebnisse der Rayleigh-Analyse, Massentrennung (H=elektronenreiche
(leichte Primärteilchen) Schauer, �=elektronenarme (schwere Primärteilchen) Schauer).
Oben links: Schauergrößenspektrum der verwendeten Daten. Oben rechts: Rayleigh-
Amplituden. Die durchgezogenen Linien stellen den Amplitudenwert dar, der mit 95%-iger
Wahrscheinlichkeit keine Fluktuation aus einer Gleichverteilung ist. Unten links: Wahrschein-
lichkeiten für Fluktuationen aus Gleichverteilungen. Unten rechts: Rayleigh-Phasen. Die Da-
ten sind nicht auf Bodendruck und Temperatur korrigiert worden.

abgesehen, da die zusätzlich notwendigen Korrekturen der ElektronenzahlNe und Myonenzahl
Nµ,tr weitere Unsicherheiten in das Verfahren einführen würden.

5.2.3 Kuiper Vn-Analyse

Nach dem in Anhang B.5 beschriebenen Vergleich der verschiedenen Verfahren ist Kuipers VN -
Test sensitiver auf Abweichungen von der Hypothese einer Gleichverteilung als der Rayleigh-
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Abbildung 5.10: Häufigkeitsverteilung der Rektaszensionen für die vier verschiedenen Schau-
ergrößenintervalle mit den signifikantesten Amplituden in Abbildung 5.9. Oben: elektronen-
reiche Schauer. Unten: elektronenarme Schauer.
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Abbildung 5.11: Mit Kuipers Vn-Test bestimmte Wahrscheinlichkeiten, daß der jeweils ge-
testeten Rektaszensions-Verteilung eine Gleichverteilung zugrunde liegt. Links: alle Ereig-
nisse (keine Massentrennung, •=unkorrigierte Ereignisse, N=mit Korrektur auf Bodendruck
und Temperatur). Rechts: Massenanreicherung (H=elektronenreiche (leichte Primärteilchen)
Schauer, �=elektronenarme (schwere Primärteilchen) Schauer, keine Korrektur auf Boden-
druck und Temperatur).

Test. Die verwendeten Schauerdaten in diesem Kapitel entsprechen denen des vorherigen
Kapitels. Sowohl die Qualitätsschnitte wie auch das Verfahren zur Massenanreicherung sind
die gleichen wie bei der Rayleigh-Analyse.

Ergebnisse dieser Analyse sind die in Abbildung 5.11 dargestellten Wahrscheinlichkeiten,
daß die überprüften Verteilungen der Hypothese einer Gleichverteilung entsprechen. Im lin-
ken Teil der Abbildung, in die alle Ereignisse eingehen (keine Massenanreicherung), sind die
Ergebnisse ohne und mit Korrektur auf Bodendruck und Temperatur eingezeichnet. Sie ent-
sprechen etwa denen der Rayleigh-Analyse. Einzige Ausnahme ist das Schauergrößenintervall
6.2 < log10Ne < 6.4 mit einer recht kleinen Fluktuationswahrscheinlichkeit von Pfluk = 2%.
Abbildung 5.8 zeigt jedoch, daß aufgrund der wenigen Schauer bei diesen hohen Ne-Werten
keine weiteren Aussagen getroffen werden können. Bis auf diesen Wert sind alle Verteilungen
mit hohen Wahrscheinlichkeiten mit Gleichverteilungen kompatibel. Die Ergebnisse für die
Datensätze nach durchgeführter Massentrennung zeigen verglichen mit der Rayleigh-Analyse
ein ähnliches Bild. Allerdings gibt es hier drei Intervalle mit Fluktuationswahrscheinlichkeiten
von 2-4%. Erneut kann aus der Betrachtung der Rektaszensionverteilungen für diese Schau-
ergrößenintervalle kein Schluß auf mögliche Abweichungen von der Isotropie gezogen werden.

5.3 Bewertung der Ergebnisse

Weder mit dem Rayleigh- noch mit Kuipers Vn-Test wurden signifikante Hinweise auf groß-
räumige Anisotropie gefunden. Die wenigen Schauergrößenintervalle mit kleinen Fluktuations-
wahrscheinlichkeiten sind in Tabelle 5.3 nochmals zusammengefasst. Keine der Amplituden
bzw. Wahrscheinlichkeiten ist signifikant genug, um weitere Schlüsse aus diesen Ergebnissen
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Ne-Intervall PRayleigh PKuiper PRayleigh PKuiper

ohne Korrektur Korrektur auf Druck/Temperatur

4.0 < log10Ne < 4.2 11.8% 5.5% 15.6% 8.7%
4.2 < log10Ne < 4.4 38.6% 16.3% 59.2% 24.2%
4.4 < log10Ne < 4.6 17.4% 5.6% 39.8% 10.2%
6.2 < log10Ne < 6.4 18.8% 9.1% 10.3% 2.0%

elektronenreich elektronenarm

4.0 < log10Ne < 4.2 4.0% 1.6% 38.2% 30.1%
4.4 < log10Ne < 4.6 11.2% 1.8% 82.0% 84.9%
4.6 < log10Ne < 4.8 97.1% 55.8% 21.6% 25.5%
5.0 < log10Ne < 5.2 93.7% 84.7% 1.9% 4.1%

Tabelle 5.1: Ergebnisse der Rayleigh-Analyse und des Kuiper Vn-Test für die in den Abbil-
dungen 5.8 und 5.10 gezeigten Rektaszensionsverteilungen.
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Abbildung 5.12: Amplituden der ersten Harmonischen der Rektaszensionsverteilung verschie-
dener Experimente [59, 3, 200, 103, 80, 167, 165, 4]. im Vergleich mit den Ergebnissen dieser
Analysen.
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Abbildung 5.13: Signifikanzen S = A/σ der in Abbildung 5.12 eingetragenen Amplituden

ziehen zu können. Die auffälligen Schauergrößenintervalle treten immer isoliert auf, d.h. be-
nachbarte Intervalle haben wesentlich höhere Wahrscheinlichkeiten Pfluk. Dies zeigt, zusam-
men mit der visuelle Kontrolle der Rektaszensions-Verteilung in den Abbildungen 5.8 und
5.10, daß innerhalb der durch die Anzahl der Ereignisse im verwendeten Datensatz vorgege-
benen Grenzen keine Hinweise auf großräumige Anisotropie gefunden werden konnte.

Abbildung 5.12 zeigt die aus der Rayleigh-Analyse folgenden oberen Grenzen (95%) der
Amplituden im Zusammenhang mit Ergebnisse anderer Experimente. Die im Energiebereich
von etwa 500 TeV bis 5 PeV bestimmten Grenzen von 10−3 bis 10−2 sind zu groß, um ei-
nes der in Kapitel 1.3.1 vorgestellten theoretischen Modelle zu bestätigen. Die Vorhersagen
z.B. des Diffusions/Drift-Modells (Abbildung 1.6) sind etwa einen Faktor 3-10 (abhängig von
verschiedenen Modellparametern) niedriger.

Diese Ergebnisse passen in das Gesamtbild der gemessenen Anisotropien anderer Experi-
mente (siehe Abbildungen 5.12, 5.13 und Tabelle 5.2). Die letzte Spalte der Tabelle enthält
die aus den berichteten Amplituden und deren Unsicherheiten berechneten Signifikanzen.
Nur vier Experimente können von signifikanten Amplituden berichten. Bei niedrigen Energi-
en ist dies nur das EAS-TOP Experiment bei einer Energie von E0 ≈ 2 · 1014 eV. Für den
Wert von Pfluk ≈ 10−60 des HEGRA-Experimentes ist der große systematische Fehler von
0.8 · 10−3 zu beachten. Bemerkenswert ist auch die Amplitude von 3.6% mit einer Fluktuati-
onswahrscheinlichkeit von Pfluk = 9 ·10−4 für E0 = 1018 eV des AGASA-Experimentes, sowie
die Ergebnisse des Haverah Park Experimentes bei E0 = 9.4 · 1016 eV (Signifikanz 3.2σ).
Die Ergebnisse der anderen Experimente beinhalten Fluktuationswahrscheinlichkeiten Pfluk

von bis zu 95% bzw. Signifikanzen unter 3σ. Inwieweit bei der Bestimmung der vier signi-
fikanteren Amplituden alle möglichen Effekte (Lücken in der Datennahme, Atmosphärische
Einflüsse) berücksichtigt wurden, ist aufgrund der knappen Beschreibungen in den zugehöri-
gen Veröffentlichungen schwer zu beurteilen. Es ist auch zu beachten, daß ein Großteil der
in Tabelle 5.2 gelisteten Daten nicht aus referierten Zeitschriften, sondern aus Artikeln zu
Konferenzen stammt.

Vielfach wird auf die innerhalb ihrer Fehler teilweise übereinstimmenden Phasen der ver-
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schiedenen Experimente hingewiesen (z.B. [87]). Neben den doch sehr großen Unsicherheiten
der Phasen (siehe fünfte Spalte in Tabelle 5.2) muß für deren Vergleich auch die geographische
Breite des Experimentes berücksichtigt werden. Eine bestimmte Phase für ein Experiment auf
der Südhalbkugel bedeutet eine völlig verschiedene Richtung verglichen mit der Phase eines
auf der Nordhalbkugel liegenden Experimentes mit gleichem Phasenwert.

Bei Annahme einer anisotropen Verteilung mit einer unbekannten Amplitude s und Phase
ψ als Nullhypothese ist der im Anhang B.6 beschriebene nur leicht modifizierte Rayleigh-
Formalismus anzuwenden. Bei sehr kleinen Fluktuationswahrscheinlichkeiten Pfluk erwartet
man eine Überschätzung der bestimmten Amplituden. Die mit obigem Formalismus bestimm-
ten Phasen haben aufgrund der sehr weiten Ausläufer der Verteilungen B.24 (Abbildung B.2
links) sehr große Unsicherheiten, z.B. für Pfluk(k = 2) = 13% etwa 107◦ für einen Konfidenz-
wert von 95%.

Clay [57] kommt in einer Untersuchung der publizierten Amplituden und Phasen für Ener-
gien E0 > 1015 eV zu ähnlichen Schlußfolgerungen. Seine Zusammenfassung liest sich wie
folgt:

It seems from the above examination that there is no convincing evidendence for
any clear anisotropy amplitude in the present data. [...] The general distributi-
ons of observed amplitudes appear more like random results with some additional
non-random effects, such as one might find if there were some residual systema-
tic effects in some data sets not removed by techniques such as the anti-sideral
analysis. [...]

Die geringe oder nicht vorhandene Signifikanz der oben angeführten Ergebnisse harmo-
nischer Analysen von Daten von Luftschauerexperimenten deutet an, daß die bisher ange-
wandten Meßmethoden nicht für diese Art von Analysen geeignet sind. Neben einer größeren
Anzahl an Ereignissen ist vor allem eine sehr gute Überwachung des Experimentzustandes
(Ausfall von einzelnen Teilen, etc.), eine möglichst wenig unterbrochene Messung sowie eine
bessere Erfassung der atmosphärischen Bedingungen und deren Einfluß auf die Luftschauer-
entwicklung notwendig.

Fordert man ein Konfidenzniveau von 99%, d.h. Pfluk = 1%, sind für eine theoretisch vor-
hergesagte Amplitude R = 1·10−3 etwa 2·107 Ereignisse (Gleichung B.7) notwendig. Folgende
Tabelle gibt einen groben Überblick, wieviel Ereignisse man bei verschiedenen Amplituden
und Primärenergien für die geforderte Signifikanz benötigt. Der Faktor F gibt dabei das
Verhältnis zwischen berechneter Anzahl an Ereignissen und der Größe des in dieser Analyse
verwendeten Datensatzes an.

Energie E0 F (R = 10−2) F (R = 10−3) F (R = 10−4)

≈ 5 · 1014 1.6 · 10−3 0.16 16
≈ 4 · 1015 0.75 75 7500
≈ 1 · 1016 5.8 5800 58000

Eine komplette Abdeckung des interessanten Kniebereiches bis Energien von E0 ≈ 1016 eV
ist mit einem Experiment wie KASCADE nicht möglich. Laut obiger Tabelle ist z.B. bei einer
Amplitude von R = 0.1% (Modellvorhersage von Candia et al. [45] bei E0 = 1016 eV) ein
Datensatz notwendig, der einen Faktor 5800 größer ist als der bestehende, über etwa fünf
Jahre aufgenommene Datensatz.
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Experiment Energie Anzahl an Amplitude R Phase Pfluk(R) Signifikanz
[eV] Ereignisse [◦] R/∆R

KAMIOKANDE 1.2 · 1013 5.9 · 107 (5.6± 1.9) · 10−4 8.0± 19.1 0.99% 2.9
[163],36.5◦N
Tasmania 1.7 · 1013 2.2 · 109 2.0 · 10−4 (60± 15)(?) 2.7 · 10−10 -
[80],41.5◦S
Mt. Norikura 2.0 · 1014 7.3 · 107 (2.5± 1.5) · 10−4 12.0± 4.5 30.8% 1.7
[167], 36.1◦N
HEGRA 5.4 · 1013 4.5 · 108 1.1 · 10−3 358 (7.6 · 10−60)a 1.2
[200],28◦N (±0.1− 0.8) · 10−3 ±3± 40.5
EAS-TOP 2.0 · 1014 1.3 · 109 (3.7± 0.6) · 10−4 27.3± 7.3 2.3 · 10−20 6.2
[3],42.5◦N
[5] 1.0 · 1014 2.1 · 109 (3.4± 0.3) · 10−4 49.5± 6. 4.4 · 10−27 11.3

3.0 · 1014 2.4 · 108 (2.0± 1.0) · 10−4 183± 6. 0.9% 2.0
6.0 · 1014 8.0 · 107 (2.8± 1.7) · 10−4 202.5± 34.5 20.8% 1.7
9.0 · 1014 2.8 · 107 (4.6± 2.8) · 10−4 192.± 34.5 22.7% 1.6
1.2 · 1015 8.8 · 106 (8.9± 5.0) · 10−4 195.± 31.5 17.5% 1.8

Akeno 2.0 · 1014 9.2 · 107 4 · 10−4 (?) 2.5% -
[165],35◦N 3.0 · 1015 5.5 · 103 (2.4± 0.6) · 10−3 90 45.6% 4.
[131] 1.4 · 1015 4.5 · 104 (0.2± 0.7) · 10−2 282± 158 95.6% 2.9

2.9 · 1015 5.5 · 104 (1.2± 0.6) · 10−2 309± 29 13.8% 2.
5.4 · 1015 4.3 · 104 (1.6± 0.7) · 10−2 28± 24 6.3% 2.3
1.1 · 1016 4.6 · 104 (1.8± 0.7) · 10−2 174± 21 2.4% 2.6
2.2 · 1016 4.8 · 104 (2.2± 0.7) · 10−2 244± 17 0.3% 3.1
4.3 · 1016 2.3 · 104 (0.8± 0.9) · 10−2 101± 65 69.2% 0.8
8.0 · 1016 9.2 · 103 (0.4± 1.5) · 10−2 195± 208 96.3% 0.3
1.8 · 1017 3.6 · 103 (1.7± 2.4) · 10−2 305± 79 77.1% 0.7
3.3 · 1017 1.5 · 103 (3.4± 3.6) · 10−2 267± 61 64.8% 0.9
7.1 · 1017 5.0 · 102 (3.5± 6.3) · 10−2 139± 104 85.8% 0.6

Adelaide 1.0 · 1016 1.2 · 105 (8.4± 4.0) · 10−4 120± 28.5 12.0% 2.1
[88],35◦S
AGASA 3.2 · 1017 8.2 · 104 1.4 · 10−2 301 1.8% -
[102],35◦N 1.0 · 1018 2.8 · 104 3.6 · 10−2 293 1.3 · 10−4 -

3.2 · 1018 4.1 · 103 3.5 · 10−2 268 28.5% -
Haverah Park 9.4 · 1016 1.9 · 104 (3.57± 1.1) · 10−2 261± 16.6 0.2% 3.2
[59],53.9◦N 1.9 · 1017 4.0 · 104 (1.60± 0.7) · 10−2 228± 25.4 7.7% 2.3

3.8 · 1017 2.0 · 104 (9.2± 9.9) · 10−3 307± 61.8 65.5% 0.9
7.5 · 1017 5.9 · 103 (1.31± 1.8) · 10−2 22± 81.0 77.6% 0.7

aMan beachte den systematischen Fehler.

Tabelle 5.2: Ergebnisse verschiedener Experimente zur großräumigen Anisotropie. Die Fluk-
tuationswahrscheinlichkeit Pfluk ist mit Gleichung B.7 berechnet.
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Neben den in Abbildung 5.12 eingezeichneten oberen Grenzen für die Amplitudenwerte
ist die Feststellung, daß ein Messergebniss mit den Modellrechnungen bestätigt bzw. einge-
schränkt werden könnten, mit derzeitigen Experimenten nicht ereichbar ist, eines der wesent-
lichen Resultate dieses Kapitels. Die Ergebnisse der Suche nach großräumiger Anisotropie
scheint deshalb keine wesentliche Hilfe bei der Suche nach dem Ursprung der kosmischen
Strahlung zu sein.



Kapitel 6

Kleinräumige Anisotropie -
Punktquellensuche

6.1 Analyse - Daten und Methoden

Die Suche nach Punktquellen basiert auf einem Vergleich der gemessen Häufigkeitsverteilung
der Ankunftsrichtungen der ausgedehnten Luftschauer mit einer isotropen Verteilung. Es
werden zwei verschiedene Strategien zur Suche kleinräumiger Anisotropien (Punktquellen)
angewendet. Die erste ist eine umfassende Untersuchung des gesamten sichtbaren Himmels von
KASCADE, die zweite eine gezielte Analyse der Umgebungen von wichtigen Quellkandidaten.
Damit besteht sowohl Sensitivität auf kleinräumige Anisotropie aus unerwarteten Richtungen
wie auch die Möglichkeit, interessantere Bereiche, wie etwa die Richtungen der bekannten
TeV-γ-Quellen genauer zu untersuchen. Grob skizziert besteht der erste Teil der Analyse aus
folgenden Schritten:

1. Erstellung von sogenannten Datenkarten, in denen die Anzahl der Schauer abhängig von
ihrer Richtung in Äquatorialkoordinaten eingetragen werden. Es werden jeweils Karten
für unterschiedliche Schnitte in den Daten erstellt.

2. Bestimmung von Untergrundkarten. Der Untergrund ist die Verteilung der Schauerrich-
tungen, die aus der Annahme von Isotropie folgt.

3. Vergleich von Daten- mit Untergrundkarten durch Erstellung und Untersuchung von
Signifikanzkarten. Hier werden die Abweichungen der Daten vom Untergrund einge-
zeichnet.

4. Analyse der Signifikanzen in Umgebungen von möglichen Quellregionen. Beispiele für
solche Regionen sind die galaktische Scheibe, Supernovae, Pulsare, Röntgendoppelsterne
oder von Tscherenkow-Teleskopen detektierte TeV-γ-Quellen.

5. Bestimmung von Flußobergrenzen für diese Quellkandidaten.

Dasselbe Schema gilt auch für die Untersuchung von kreisförmigen Umgebungen der wich-
tigsten Quellkandidaten, den TeV-γ-Quellen und den Supernovae-Überresten. Auch hier wird
eine Untergrunderwartung mit der tatsächlich gemessenen Anzahl an Schauer in der Quell-
umgebung verglichen.
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Die Analyse wird ausführlich für einen bestimmten Schnitt in den Daten vorgestellt. Eine
detaillierte Übersicht zu den Ergebnissen aller verschiedener Datensätze findet sich in Kapitel
6.2.1 und tabelliert in den Anhäng C und D. Für die detaillierte Analyse wurde der Datensatz
mit keinem Schnitt in der Elektronenzahl (äquivalent zu log10Ne > 3.0) ausgewählt.

In der gesamten Analyse werden grundsätzlich Äquatorialkoordinaten (siehe Anhang A.2)
verwendet. Der sichtbare Bereich am Himmel ist für KASCADE auf Deklinationen von δ =9◦

bis δ =89◦ beschränkt. Dies folgt aus der geographischen Breite von KASCADE von 49◦

Nord und dem Schnitt auf Schauer mit Zenitwinkeln kleiner als Θ = 40◦. Um ausreichend
viele Schauer in jeder Zelle der Himmelskarten zur Verfügung zu haben, wird nur der De-
klinationsbereich δ = 15◦ bis δ = 80◦ betrachtet. Das galaktische Zentrum (Rektaszensi-
on α = 265.6◦=̂17 h 42.4 min, Deklination δ = −28.9◦) liegt leider nicht im Sichtfeld des
KASCADE-Experimentes. Der Verlauf der galaktischen Ebene ist in allen im Folgenden ge-
zeigten Karten als durchgehende Linie eingezeichnet.

Alle Analyseschritte und Suchalgorithmen sind mit künstlichen Testdatensätzen unter-
sucht worden. Isotropie in den Ankunftsrichtungen sowie Punktquellen an unterschiedlichen
Positionen und mit unterschiedlichen Quellstärken wurden simuliert und ausgewertet. Für die
Generierung der Ereignisse in den Testdatensätzen wurden die gemessene Winkelverteilung
(Abbildung 4.7 rechts), die gemessenen Zeitdifferenzverteilungen und die Rekonstruktionsge-
nauigkeiten (Abbildung 3.9) berücksichtigt.

6.1.1 Meßdaten

Im Folgenden wird ein Datensatz mit Ereignissen nach Anwendung der in Kapitel 4.4 be-
schriebenen Datenschnitte verwendet. Berücksichtigt werden etwa 1320 Tage Messung, die
genaue Anzahl an Ereignisse, in Abhängigkeit vom jeweils angewandten Datenschnitt der
Tabelle 6.3 entnommen werden.

Alle Schauerparameter sind der zweiten Rekonstruktionsstufe entnommen und nicht wie
üblich der dritten. Die dritte Rekonstruktionsstufe verlangt eine erfolgreiche Rekonstruktion
der Myonkomponente in Stufe zwei, bei einem Mißerfolg wird das entsprechende Ereignis
verworfen. Alle myonarmen Ereignisse werden somit aus dem Datensatz entfernt und damit
auch die in dieser Punktquellenanalyse interessanten γ-induzierten Schauer (siehe auch Kapi-
tel 6.1.7). Die Genauigkeit der Schauerrichtungsrekonstruktion ist in den beiden Rekonstruk-
tionsstufen praktisch identisch (Abbildung 3.9 rechts), Nachteile bezüglich der Genauigkeit
der relevanten Schauerparameter gibt es durch dieses Vorgehen nicht.

6.1.2 Datenkarte

In der Datenkarte ist die Häufigkeit der rekonstruierten Ankunftsrichtungen der Luftschau-
er in Äquatorialkoordinaten eingetragen (Abbildung 6.1). Die Karte ist in Zellen unterteilt.
Die Zellgröße der Karte ist so gewählt, daß jede Zelle den gleichen Raumwinkel umfaßt. Die
Kanalbreite ∆DE in der Deklination δ ist konstant. In Rektaszension nimmt mit zunehmen-
der Deklination δ die Anzahl der Kanäle ab, die Kanalbreite skaliert mit ∆RA = ∆DE · sec δ.
Da die Anzahl der Kanäle in Rektaszension eine natürliche Zahl sein muß, schwankt der
Raumwinkel pro Zelle geringfügig. Die Variationen bewegen sich jedoch im Bereich von 0.1%
bezogen auf den Raumwinkel einer Zelle und können damit vernachlässigt werden. Die Zenit-
winkelabhängigkeit der Rate (Gleichung 1.9) überträgt sich in eine Häufigkeitsverteilung der
Schauer in Äquatorialkoordinaten mit einem Maximum bei Deklinationen von δ ≈ 49◦.
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Abbildung 6.1: Verteilung der Ankunftsrichtungen in Äquatorialkoordinaten. Die Zellgröße
umfaßt einen konstanten Raumwinkel und ist in diesem Bild 0.5◦× 0.5◦· sec δ (δ=Deklination).
Die geschwungene durchgezogene Linie zeigt den Verlauf der galaktischen Ebene. Datenschnitt
in dieser Karte: log10Ne > 3.0 (entspricht keinem Schnitt auf die Elektronzahl Ne).

Für ein Experiment mit einer kontinuierlichen Datennahme sind die Schauer in der Rek-
taszension gleichverteilt. Abbildung 6.1 zeigt, daß dies für KASCADE nicht der Fall ist.
Die Häufigkeitsverteilung zeigt einen etwa sinusförmigen Verlauf mit einem Maximum bei
RA=280◦. Dies ist noch deutlicher in Abbildung 6.4 zu erkennen. Die zeitliche Struktur der
in Kapitel 4.2 (Abbildung 4.3) beschriebenen Unterbrechungen in der Datennahme und deren
Auswirkungen auf die Verteilung der Schauer in Rektaszension (Abbildung 5.2) ergeben diese
beobachteten Inhomogenitäten von etwa 1%.

6.1.3 Bestimmung des Untergrundes

Der Untergrund ist die Erwartung der Häufigkeitsverteilung der Ankunftsrichtungen der
Schauer bei Annahme von Isotropie. Berücksichtigt werden muß der zeitliche Verlauf der
Messung, Unterbrechungen in der Datennahme, Ausfälle von einzelnen Clustern im Detek-
torfeld (Kapitel 4.2) und atmosphärische Einflüsse (Kapitel 4.1). Vor allem der Luftdruck am
Boden, in wesentlich geringerem Ausmaß auch die Bodentemperatur und die Struktur der
horizontale Schichtung der Atmosphäre beeinflussen die Größe der Schauer und damit die
Meßrate [152].

Die Schauer im Untergrunddatensatz sollten die gleichen Verteilungen in Azimut und Zenit
wie die Daten aufweisen. Nach Alexandreas [12] kann die Anzahl der Untergrundereignisse
Nb in einer Zelle in RA + ∆RA Rektaszension und δ + ∆δ Deklination beschrieben werden
durch

Nb(δ + ∆δ,RA+ ∆RA) =
∫

Θ

∫
Φ

∫
t
ε(δ + ∆(δ), Ra+ ∆(RA)) ·R(Θ,Φ, t)dΘdΦdt (6.1)

R(Θ,Φ, t) beschreibt dabei die zeitabhängige Untergrundrate pro Raumwinkelelement in
Horizontkoordinaten (Θ,Φ). Ob der Bereich (δ+∆δ,RA+∆RA) zur Zeit der Messung sichtbar
ist, wird durch die Größe ε beschrieben. ε hat nur zwei mögliche Werte, Null oder Eins.
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Mehrere Techniken zur Untergrundbestimmung mit unterschiedlichen Vor- bzw. Nachtei-
len sind denkbar. Fast immer werden dabei die gemessenen Daten verwendet, gelegentlich
auch Simulationsrechnungen.

Simulationsrechnungen

Diese z.B. in einer Analyse vom MAKET-ANI Experiment verwendete Methode [214] ist sehr
schwierig durchzuführen, da viele nur ungenügend bekannte Zusammenhänge eingehen. Der
Fluß der verschiedenen Primärteilchen, Meßunterbrechnungen, die Handhabung von Ausfällen
von Teilen des Detektorfeldes und deren Auswirkung auf Trigger- und Rekonstruktionseffizi-
enz sowie die genauen Eigenschaften der Winkelrekonstruktion müssen bekannt sein. Deswei-
teren ist der Einfluß des Bodendruckes auf die Meßrate aufgrund der Abhängigkeit der hier
eingehenden Absorptionslänge vom Zenitwinkel und der Schauergröße Ne [25] nur ungenau
zu quantifizieren. Der systematische Fehler aufgrund der vielen Unbekannten läßt sich nur
schwer abschätzen, statistische Fehler der Simulation sind nur durch die Rechenzeit begrenzt.

Mittelwertbildung in Rektaszension

Hierbei wird der Untergrund in einer Zelle der Himmelskarte durch den Mittelwert aller ande-
ren Kanäle mit gleicher Deklination bestimmt. Durch die Verwendung von gemessenen Daten
hat der Untergrund dieselbe Winkelverteilung wie die Ereignisse der Datenkarte. Die statisti-
sche Unsicherheit im Untergrund ist etwa um den Faktor 1/

√
NKanäle,RA kleiner als die in der

Datenkarte. Diese Methode hat den Nachteil, daß sowohl abrupte wie auch allmähliche Ände-
rungen in der Rate, die sich über den Jahresverlauf nicht herausmitteln, nicht berücksichtigt
werden. Solche Ratenänderungen sind im verwendeten Datensatz vorhanden, sie verursachen
die schon erwähnte Inhomogenität in der Datenkarte (Abbildung 6.1, Kapitel 5.1). Im Prinzip
kann dieser Effekt durch ignorieren der betroffenen Zellen minimiert werden. Dies führt aber
zu einer Vergrößerung der Unsicherheit in der Untergrund-Schätzung.

Untergrund aus der unmittelbaren Umgebung

Der Untergrund wird in dieser Methode aus der unmittelbaren Umgebung der betrachteten
Datenzelle bestimmt. Damit werden Einflüsse von zeitlichen Variationen in der Rate wesent-
lich verkleinert. Andererseits durchlaufen nicht alle Kanäle in dieser Umgebung den gleichen
Weg am Himmel und verzerren dadurch den Untergrund. Sowohl der systematische Fehler
wie auch die statistische Unsicherheit der Untergrund-Schätzung hängen von der Größe der
Umgebung ab. Eine Abschätzung dieser Fehler mit Hilfe von Monte-Carlo Simulation findet
sich in [12].

Mischmethode

Die Probleme der oben genannten Methoden haben ihren Ursprung in der Abhängigkeit
der Meßrate vom Zenitwinkel der Schauer und der zeitlichen Variationen der Rate aufgrund
von Änderungen in den Messbedingungen. Die Mischmethode (’shuffling technique’) [48, 14]
umgeht diese Probleme weitgehend. Sie basiert auf der Annahme, daß zwar die Meßrate
mit der Meßzeit variiert, die Winkelverteilung in Horizontkoordinaten (Azimut, Zenit) aber
zeitlich konstant bleibt. Die Gültigkeit bzw. die Grenzen dieser Annahme wurde im Abschnitt
4.3 mit den Abbildungen 4.6 und 4.8 gezeigt.
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Abbildung 6.2: Erzeugung eines Untergrunddatensatzes mit der Mischmethode. Das Bild
links zeigt 100 aus einer isotropen Verteilung gezogene Ereignisse in Äquatorialkoordinaten.
Rechts ist ein mit diesen Ereignissen erzeugter Untergrund dargestellt. 50 ’neue’ Untergrund-
datensätze wurden in diesem Beispiel mit der Mischmethode erzeugt.

Eine Schätzung des Untergrundes kann durch Verwendung der Zeiten (UT) und Richtun-
gen aller gemessenen Ereignisse erzeugt werden. Jeder Ereigniszeit wird zufällig eine Ankunfts-
richtung aus der gemessenen Winkelverteilung W (Θ,Φ) in Horizontkoordinaten zugewiesen.
Dies entspricht einer numerischen Integration von Gleichung 6.1. Da die Ereigniszeiten dem
gemessen Datensatz entstammen, sind alle Einflüsse auf die Meßrate im Untergrunddatensatz
enthalten. Durch Wiederholung dieser Vorgehensweise und Erzeugung von vielen Untergrund-
datensätzen kann die statistische Unsicherheit des Untergrundes beinahe beliebig verringert
werden1.

Die Untergrundkarte wird durch Konversion der Horizontkoordinaten der neu erstell-
ten Ereignisse in Äquatorialkoordinaten gefüllt. Die Mischmethode nutzt damit die Zeit-
unabhängigkeit der Winkelverteilung in Horizontkoordinaten und die Zeitabhängigkeit der
Transformation der Richtungen in Äquatorialkoordinaten aus.

Die neuen Ankunftsrichtungen können durch zwei verschiedene Vorgehensweisen bestimmt
werden. In der ersten Methode werden diese durch zufällige Richtungen aus den histogram-
mierten Winkelverteilungen (z.B. Abbildung 4.7 rechts) generiert. In der zweiten Methode
wird jedem Ereignis aus dem gemessenen Datensatz die Ankunftsrichtung eines anderen,
nach dem Zufallsprinzip ausgewählten Ereignisses zugewiesen. Damit haben die neu gene-
rierten Datensätze exakt die gleiche Winkelverteilungen wie der gemessene Datensatz. Beide
Verfahren sind weitgehend äquivalent. Im Folgenden wurde das zweite verwendet, daß den
kleinen Vorteil hat, daß nicht nur die Gesamtwinkelverteilung des Untergrunddatensatzes
identisch mit der des gemessenen Datensatzes ist, sondern auch jede einzelne Richtung un-
verändert Verwendung findet. Abbildung 6.2 zeigt an einem Beispiel von 100 Ereignissen die
Wirkung der Mischmethode. Da Azimut Φ und Zenit Θ jeweils zusammen übernommen wer-

1Einzige Begrenzung ist die Rechenzeit, die Erzeugung von einem über 50 Datensätze (Größe 12 GByte pro
Datensatz) gemittelten Untergrund dauert etwa 3 Tage auf einem 1.8 GHz Linuxrechner.
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Abbildung 6.3: Untergrundkarte zur Datenkarte in Abbildung 6.1 erzeugt durch die Mischme-
thode. Die Karte stellt den Mittelwert aus 50 Untergrunddatensätze dar. Die geschwungene
durchgezogene Linie zeigt den Verlauf der galaktischen Ebene. Datenschnitt: log10Ne > 3.0,
Kanalbreite 0.5◦.

den, bewirkt das Verfahren eine Verteilung der Schauer in Rektaszension entsprechend der
Zeit der ursprünglichen Ereignisse, die Deklination bleibt konstant. Insgesamt 5000 ’neue’ Er-
eignisse wurde durch 50malige Anwendung der Mischmethode erzeugt. Das Mittel aus diesen
50 ’neuen’ Datensätzen ist eine Schätzung der iostropen Untergrundverteilung.

Eine Variation dieser Vorgehensweise ist, jedem Ereignis den Azimut von irgendeinem Er-
eignis und den Zenit von einem anderen Ereignis zuzuweisen. Damit würde aber die vorhan-
dene kleine Asymmetrie in der Winkelrekonstruktion im Azimut zu bestimmten Zeiträumen
(4.3) nicht im Untergrunddatensatz vorhanden sein.

Da alle gemessenen Ereignisse zur Erzeugung des Untergrundes verwendet werden, also
auch eventuell vorhandene Ereignisse aus Punktquellen, erhält man mit dieser Methode eine
Überschätzung des wahren Untergrundes. Das führt zu einer Unterschätzung der Stärke eines
möglichen Signals. Für Punktquellen ist das unerheblich, diffuse Quellen können aber unter
Umständen nicht gefunden werden. Sofern in dem gemessenen Datensatz eine Dipolanisotropie
(siehe Kapitel 5) vorhanden ist, wird diese auch in dem Untergrunddatensatz zu finden sein.
Es ist damit nicht möglich, mit der Mischmethode großräumige Anisotropien zu finden.

Aufgrund der erläuterten Vorteile ist der Untergrund in der folgenden Analyse mit der
Mischmethode bestimmt worden. Die Anzahl der erzeugten Untergrunddatensätze beträgt
fünfzig, d.h. die statistische Unsicherheit in jeder Zelle der Untergrundkarte ist um einen Fak-
tor

√
50 gegenüber der Datenkarte reduziert. Die Anzahl der Mischdurchgänge wird am Ende

des nächsten Abschnittes nach Behandlung der Signifikanzberechnung nochmals motiviert.
Der zu den gemessenen Schauern in Abbildung 6.1 gehörende Untergrunddatensatz ist in

Abbildung 6.3 dargestellt. Im Vergleich der beiden Verteilungen sind die wesentlich kleineren
statistischen Fluktuationen in der Untergrundkarte deutlich zu erkennen. Der in Abbildung
6.4 gezeigte Ausschnitt der beiden Karten für Deklinationen von δ = 48◦ bis δ = 49◦ unter-
streicht dies nochmal. In dieser Abbildung ist auch zu sehen, daß die Untergrundverteilung
die Asymmetrie in der Rektaszension nachzeichnet.
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Abbildung 6.4: Ausschnitt aus der Datenkarte in Abbildung 6.1 und der Untergrundkarte
in Abbildung 6.3. Dargestellt ist der Deklinationsbereich zwischen δ = 48◦ und δ = 49◦. Die
durchgezogene Linie stellt den mit der Mischmethode erstellten über 50 Datensätze gemittel-
ten Untergrund dar.

6.1.4 Signifikanzbestimmung

Kleinräumige Anisotropien werden durch Vergleich der Zellinhalte von Daten- und Unter-
grundkarte gesucht. Für jede Zelle wird die Wahrscheinlichkeit berechnet, daß der Unter-
schied zwischen Daten und Untergrund eine statistische Fluktuation ist. Lokale Häufungen
von großen Fluktuationen geben ebenso Hinweise auf Anisotropien wie eine Verformung der
Verteilung der Wahrscheinlichkeiten aller Zellen gegenüber der theoretischen Erwartung einer
angenommenen Isotropie.

Für die Suche nach Punktquellen finden sich in der Literatur zwei verschiedene Verfahren
zur Bestimmung der Fluktuationswahrscheinlichkeiten. Für Untersuchungen mit vielen Ein-
trägen (> 10) pro Zelle ist die Methode von Li und Ma [145] am besten geeignet, bei wenigen
Einträge wird die von Alexandreas [15] vorgeschlagene bevorzugt.

In dem zuletzt genannten Verfahren wird die Wahrscheinlichkeit für Fluktuationen in einer
Datenzelle gegenüber der Untergrundzelle mit Poisson-Statistik bestimmt. Die Wahrschein-
lichkeitNs oder mehr Einträge in einer Datenzelle beiNb Untergrundereignisse zu beobachten,
berechnet sich mit:

P (≥ Ns, Nb, α) =
∞∑

ns=Ns

αns

(1 + α)Nb+ns+1

(Nb + ns)!
Nb! ns!

(6.2)

1/α ist die Anzahl der Untergrunddatensätze (hier immer 1/α = 50).
Für den Fall von Isotropie und keinen Punktquellen ist die Verteilungsfunktion der loga-

rithmierten Wahrscheinlichkeiten P (≥ Ns, Nb, α) eine Gerade mit der Steigung -1. Anisotropie
wäre am Vorhandensein von Einträgen außerhalb dieser theoretischen Verteilungsfunktion zu
erkennen. Die Gerade erwartet man im mathematisch strengen Sinne nur für die Zellen, die
die gleiche totale Meßzeit beinhalten. Da dies in der vorliegenden Analyse nicht der Fall ist,
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wird die weiter unten beschriebene Methode von Li und Ma zur Signifikanzbestimmung vor-
gezogen. Für die beschriebenen Daten- und Untergrundsätze ist in Abbildung 6.6 rechts die
Verteilung der nach Gleichung 6.2 berechneten Fluktuationswahrscheinlichkeit aller Zellen ge-
zeigt. Die Verteilung entspricht trotz der erwähnten mathematischen Unsauberkeit der durch
Isotropie begründeten Erwartung.

Die Methode von Li und Ma zur Berechnung von Signifikanzen ist ein Maximum-Likelihood-
Quotienten Test. Die Unbekannte in der Suche nach Anisotropien mit den vorgestellten Him-
melskarten ist die Anzahl der Quellereignisse 〈Ns〉. Die Nullhypothese, die hier getestet werden
soll, ist: keine Punktquellen und alle gemessenen Ereignisse stammen aus einer isotropen Ver-
teilung, d.h. 〈Ns〉 = 0. Die Teststatistik λ berechnet sich mit der Nullhypothese E0 und der
alternativen Hypothese E 6= E0:

λ =
L(ND, NU |E0)
L(ND, NU |E)

(6.3)

Die Anzahl der Ereignisse in einer Zelle der Datenkarte ist ND, die in einer Zelle der Unter-
grundkarte NU . Einem Theorem der Statistik [72, 229] folgend, verteilt sich die Teststatistik
−2 lnλ asymptotisch gemäß der χ2-Verteilung mit einem Freiheitsgrad2:

− 2 lnλ ∼ χ2(1) (6.4)

Die Verteilung
√
χ2(1) entspricht einer Normalverteilung mit Mittelwert Null und Breite

Eins. Mit anderen Worten, ist die Nullhypothese 〈Ns〉 = 0 wahr, verteilt sich die modifizier-
te Teststatistik

√
−2 lnλ gemäß einer Normalverteilung, die Signifikanz einer Beobachtung

beträgt:
S =

√
−2 lnλ (6.5)

Im Detail berechnen sich die Maximum-Likelihood-Funktionen mit α−1 = Anzahl der
Untergrunddatensätze und NX = NU/α nach:

L(ND, NU |E0) = Pr

[
ND, NU |〈Ns〉 = 0, 〈Nb〉 =

α

1 + α
(ND +NX)

]
= Pr

[
ND|〈ND〉 =

α

1 + α
(ND +NX)

]
× Pr

[
NU |〈NU 〉 =

1
1 + α

(ND +NX)
]

=

{[
α

1 + α
(ND +NX)

]ND

/ND!

}
exp

[
− α

1 + α
(ND +NX)

]

×

{[
1

1 + α
(ND +NX)

]NX

/NX !

}
exp

[
− 1

1 + α
(ND +NX)

]
L(ND, NU |E) = Pr(ND, NU |〈Ns〉 = ND −NU , 〈Nb〉 = NU )

= Pr(ND|〈ND〉 = ND)Pr(NU |〈NU 〉 = NU )

=
NND

D

ND!
exp (−ND)

NNX
X

NX !
exp (−NX)

2 Allgemein ist die asymptotische Verteilung der Teststatistik eine χ2-Verteilung mit r Freiheitsgraden,
wobei r die Anzahl der unbekannten Parameter in der Nullhypothese ist. In diesem speziellen Fall ist 〈Ns〉 der
einzige unbekannte Parameter.
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Abbildung 6.5: Verteilung der Signifikanzen für die Abweichung der Datenkarte in Abbildung
6.1 zur Untergrundkarte 6.3. Datenschnitt: log10Ne > 3.0 und Kanalbreite 0.5◦. Die Linie
stellt den Verlauf der galaktischen Ebene dar.

Für die Signifikanz S eines beobachteten Signals gilt

S =
√

2
{
ND ln

[
α

1 + α

(
ND +NX

ND

)]
+NX ln

[
1

1 + α

(
ND +NX

NX

)]}1/2

(6.6)

Aus den Daten- und Untergrundkarten (Abbildungen 6.1 und 6.3) lassen sich mit der oben
beschriebenen Methode jetzt Signifikanzkarten erstellen. Abbildung 6.5 zeigt diese für den vor-
gestellten Datensatz in Äquatorialkoordinaten. In Abbildung 6.6 links ist die Verteilung der
Signifikanzen der einzelnen Zellen sowie eine Anpassung mit einer Gaußfunktion N(0, 1) dar-
gestellt. Mittelwert und Breite der Gaußfunktion sind dabei fest, der einzige freie Parameter
ist der Normalisierungsfaktor. Die Ergebnisse der Anpassung zeigen, daß die Verteilung der
Gaußfunktion N(0, 1) nahezu perfekt entspricht, es treten keine Signifikanzen auf, die größer
sind als erwartet. Das reduzierte χ2 der Anpassung beträgt 1.015, die daraus resultierende
Wahrscheinlichkeit daß die Verteilung der Anpassungsfunktion entspricht beträgt 44%. Die
Hypothese von keinen Quellen wird dadurch bestätigt, daß selbst Abweichungen in den Daten-
kanälen von mehr als vier Sigma vom Untergrund durch die große Anzahl der Kanäle erklärt
werden können. Dies wird durch die Berechnung der Fluktuationswahrscheinlichkeiten nach
Poisson (Gleichung 6.2) in Abbildung 6.6 unterstrichen, die angepaßten Exponentialfunktion
entspricht der theoretischen Vorhersage. Es treten ebenfalls keine signifikant größeren Wahr-
scheinlichkeiten auf, als aus der Erwartung von Isotropie zu erwarten wären.

Die Suche nach Punktquellen erfolgt damit durch Untersuchung von Signifikanzkarten
und Signifikanzverteilungen. Eine grobe Abschätzung der Sensitivität dieser Analyse kann
aus Abbildung 6.6 gewonnen werden. Eine Punktquelle, die ein Signal von deutlich mehr als
vier Sigma über der Erwartung erzeugt, ist in diesen Verteilungen nicht zu erkennen.

Die Aufteilung der Himmelskugel in rechteckige Zellen hat den Nachteil, daß Quellen, die
genau auf einer Zellgrenze liegen, deutlich an Signifikanz verlieren. Die Analyse wird deshalb
im Folgenden bei verschiedenen Einteilungen der Kanäle und verschiedenen Kanalbreiten
durchgeführt. Desweiteren wird die unmittelbare Umgebung einer Auswahl an Quellkandi-
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Abbildung 6.6: Verteilung der Signifikanzen berechnet nach der Methode von Li und Ma für
Abbildung 6.5 (links) und Verteilung der Wahrscheinlichkeiten berechnet mit Gleichung 6.2
(rechts). Die durchgezogenen Linien stellen Anpassungen mit den aus der isotropen Erwar-
tung folgenden Gaußverteilung (links) und Exponentialfunktion (rechts) dar. Datenschnitt:
log10Ne > 3.0 und Kanalbreite 0.5◦.

daten durch in einer von den vorgestellten Himmelskarten unabhängigen Analyse genauer
betrachtet (Abschnitt 6.1.8).

Die Anzahl der Mischdurchgänge 1/α ist im Folgenden immer fünfzig. Nach Gleichung 6.6
hängt die Signifikanz S eines beobachteten Signals auch von der Anzahl der Mischvorgänge
ab. Abbildung 6.7 zeigt diese Abhängigkeit. Im linken Teil der Abbildung wurden verschiedene
Ereignisszahlen angenommen. Die Differenz zwischen den Signalereignissen ND und Unter-
grundereignissen NU beträgt immer 3 ·

√
NU . Im rechten Teil der Abbildung wurde diese

Differenz ND−NU für eine sehr geringe Anzahl an Signalereignisse ND = 40 bestimmt. Beide
Abbildungen zeigen, daß die angenommene Anzahl an Mischvorgänge mehr als ausreichend
ist. Ab etwa 25 Mischvorgänge sind alle Kurven praktisch konstant.

6.1.5 Idealer Suchradius

Bei gegebener Stärke einer Quelle hängt die Signifikanz von der Anzahl der Quell- und Unter-
grundereignisse in einer Zelle und damit von deren Größe ab. Die Signifikanz ist maximal bei
einer bestimmten idealen Zellgröße, diese hängt vor allem von der Winkelauflösung des De-
tektorfeldes ab. Diese ideale Größe ist mit einer Simulationsrechnung in Abhängigkeit von der
Winkelauflösung bestimmt worden. In diese Simulationen geht die Winkelauflösung in Form
der Winkeldifferenzverteilungen aus Abbildung 3.8 ein. Da die Ausdehnungen der Quellen
unbekannt sind, werden sie als punktförmig angenommen. Der Simulationsablauf verläuft in
mehreren Schritten:

1. Simulation eines isotropen Untergrundes in einem 10o × 10o Quadranten.

2. Simulation einer Quelle im Zentrum dieses Quadranten
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Abbildung 6.7: Abhängigkeit der nach Li und Ma berechneten Signifikanz (Gleichung 6.6)
von der Anzahl der Mischdurchgänge. Links: σLi&Ma für verschiedene Ereignisszahlen. Rechts:
σLi&Ma für verschiedene Anzahlen an Untergrundereignissen bei gleicher Anzahl an Signaler-
eignissen.
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Abbildung 6.8: Fluktuationswahrscheinlichkeit in Abhängigkeit von der Zellgröße für Schauer
mit log10Ne ≈ 4.125 (links) und Abhängigkeit der idealen Zellgröße von der Schauergröße
Ne und damit der Winkelauflösung. Die Fehlerbreiten geben die Breite der Verteilung an der
Position −lnPmin + 0.5 wieder.
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Abbildung 6.9: Ideale Zellbreite für gleichförmig über die Zelle verteilte Quellpositionen.

3. Signifikanzberechnung der Quelle für verschiedene Zellgrößen im Zentrum dieses Qua-
dranten

Dieser Ablauf wurde fünfzig mal pro Zellgröße für verschiedene Ereigniszahlen in den Quel-
len und im Untergrund sowie für verschieden Winkelauflösungen wiederholt. Die Signifikanz
einer Quelle berechnet sich jeweils mit Gleichung 6.2. Abbildung 6.8 links zeigt den Verlauf
der Fluktuationswahrscheinlichkeit über der Zellbreite. Die Position des deutlichen Minimum
ergibt die ideale Zellgröße.

In Abbildung 6.8 rechts ist die so bestimmte ideale Zellgröße gegen die Schauergröße,
d.h. der Winkelauflösung aufgezeichnet. Die Beziehung Winkelauflösung gegen Schauergröße
Ne kann Abbildung 3.9 entnommen werden. Die Fehlerbalken in den Abbildungen 6.8 rechts
und der später beschriebenen Abbildung 6.9 entsprechen der Breite der Verteilungen an der
Position −lnPmin + 0.5. Das Ergebnis dieser Berechnung stimmt etwa mit dem von Alexan-
dreas [15] angegebenen Wert von 1.58 mal der Winkelauflösung überein, wobei Alexandreas
die ideale Größe für kreisförmige und nicht für quadratische Zellen berechnete. Aus diesen
Simulationen folgt auch, daß

ε = (67.6± 0.5)% (6.7)

aller Quellereignisse in einer Zelle mit idealer Größe liegen.
Es ist zu beachten, daß all diese Ergebnisse nur für punktförmige innerhalb der Suchzelle

zentrierte Quellen gelten. Für nicht zentrierte Quellen nimmt die Signifikanz ab, die ideale
Zellgröße zu. Abbildung 6.9 zeigt die ideale Zellgröße für nichtzentrierte Quellen. Die Posi-
tionen der Quellen sind hier gleichförmig über der Zellgröße verteilt. Die ideale Zellgröße ist
hier im Vergleich zur Annahme von zentrierten Quellen einen Faktor 1.5 bis 2 größer.

Denkbare Quellen sind möglicherweise auch nicht punktförmig sondern haben eine räum-
liche Ausdehnung. Diese Idealisierungen schränken die direkte Anwendung der vorgestellten
Berechnungen ein. Die Resultate geben aber einen Anhaltspunkt welche Zellbreiten in etwa
betrachtet werden sollten. In der Aufzählung der Resultate der Punktquellensuche in Kapitel
6.2.1 werden Analysen mit verschiedenen Zellbreiten vorgestellt.
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6.1.6 Bestimmung von oberen Flußgrenzen

Obere Grenzen für den integralen Fluß FLim(> E0) für Schauer mit Energien größer als E0

werden mit einer in der Hochenergie-Astrophysik üblichen Rechnung bestimmt [10,14,15,126,
173]:

FLim(> E0) =
NLim

NU

fU (> E0)∆Ω
ε

(6.8)

Die Funktion fU (> E0) bezeichnet den Untergrundfluß [m−2 s−1 sr−1], ∆Ω die Größe des
betrachteten Raumwinkelelements, ε ist der Anteil der Quellereignisse, die in die Suchzelle
fallen (Gleichung 6.7), und NU ist die Anzahl der Ereignisse in der Untergrundzelle. Hier
wird angenommen, daß das Spektrum der Quelle den gleichen spektralen Index wie das Un-
tergrundspektrum hat. Weiterhin sind die mit Gleichung 6.8 berechneten Flußlimits nur für
Quellpositionen im Zentrum der betrachteten Zelle der Karten exakt richtig. Nur dann gilt
der in Gleichung 6.7 angegebene Wert ε = 67.6%. Für nichtzentrierte Quellen variiert der
Wert von ε je nach Lage der Quellposition in der Zelle. Die berechneten Flußgrenzen können
dadurch im ungünstigsten Fall etwa 30% zu niedrig sein. Dies gilt vor allem für die Berechnung
der Flußgrenzen aus den Einträgen in den Datenkarten. Für die entsprechende Berechnung
im Falle der expliziten Betrachtung von Quellumgebungen (Abschnitt 6.1.8) gilt Gleichung
6.8 exakt unter Annahme von nicht existenten systematischen Fehlern in der Winkelrekon-
struktion und genauer Kenntnis der Quellpositionen.

Das obere Limit der Quellereignisse NLim in der betrachteten Datenzelle berechnet sich
mit Poisson-Statistik nach Helene [106]. Die Wahrscheinlichkeit P eine Anzahl von Queller-
eignissen a weniger als NLim zu erhalten ist:

P = 1−
∫ ∞

NLim

g(a)da (6.9)

Die Wahrscheinlichkeitsdichte g(a) ist gegeben durch:

g(a) ∼= N2
exp (−(a− ā)2/2D)√

2πD
(6.10)

D bezeichnet dabei die Anzahl der Ereignisse in einer Zelle der Datenkarte, ā ist die Differenz
zwischen der Anzahl der Ereignisse in einer Zelle der Datenkarte und der Untergrundkarte
U : ā = D − U . N2 ist eine Normalisierungskonstante. Die Wahrscheinlichkeit läßt sich durch
eine Gaussche Fehlerfunktionen mit σ =

√
D + σ2

U berechnen:

I(z) =
1
2π

∫ ∞

z
exp (−x2/2)dx

P = 1− I

[
A− ā

σ

]
/I

[
−ā
σ

]
(6.11)

Abbildung 6.10 zeigt den Verlauf von NLim für ein Vertrauen von 90% für verschieden
großen Untergrund und zwei verschiedene Quellstärken. Für eine typische Anzahl von Unter-
grundereignissen pro Zelle NU = 5000 und eine Quelle mit einem Fluß im Prozentbereich des
Untergrundes ist das 90%ige obere Limit also etwa fünfmal größer als die wahre Anzahl der
Quellereignisse.
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Abbildung 6.10: Oberes Limit NLim in Quellereignissen für eine Fluktuationswahrscheinlich-
keit von 10% in Abhängigkeit von der Anzahl der Untergrundereignisse.
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Abbildung 6.11: log10N
0
e -log10Nµ,tr-Häufigkeitsverteilung für simulierte Schauer (links) und

Meßdaten (rechts). Im rechten Bild ist der Schnitt zur Anreicherung von gamma-induzierten
Schauer durch das gefüllte Histogramm angedeutet. N0

e ist die mit Gleichung 1.9 auf einen
Zenitwinkel von 0◦ korrigierte Elektronenzahl Ne. Luftschauer, für welche die Rekonstruktion
Nµ,tr = 0 ergab, sind bei log10Nµ,tr ≈ 30 eingetragen.
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6.1.7 Gamma-Anreicherung

Aufgrund der Ablenkung der geladenen Komponente der kosmischen Strahlung durch inter-
stellare Magnetfelder ist zu erwarten, daß Punktquellen nur durch neutrale Teilchen sichtbar
werden. Die Sensitivität auf γ-induzierte Schauer kann durch Unterdrückung von hadronin-
duzierten Schauern erhöht werden. Der Hauptunterschied zwischen diesen Schauern ist die
Anzahl der Myonen. γ-induzierte Schauer entwickeln sich in der Atmosphäre überwiegend
durch Elektron-Positron Paarbildung und Bremsstrahlung. Die Myonproduktion ist unter-
drückt, nur Myonpaarbildung und Photo-Pionproduktion spielen eine erwähnenswerte Rolle.
Für den Wirkungsquerschnitt von Myonpaarbildung gilt in dem betrachteten Energiebereich
σµ+µ− = m2

e/m
2
µ · σe+e− , er ist also um einen Faktor 40000 kleiner als derjenige der Elektron-

Positron Paarbildung. γ-induzierte Schauer zeichnen sich durch eine im Verhältnis zur Elek-
tronenzahl sehr kleine Myonenzahl aus.

Die Vorgehensweise der Unterdrückung von hadroninduzierten Schauern ähnelt der der
Anreicherung von Schauer mit schweren bzw. leichten Primärteilchen über das Verhältnis der
logarithmierten Myon- zu Elektronenzahl (Kapitel 5.2.1). Abbildung 6.11 zeigt die log10N

0
e -

log10Nµ,tr-Häufigkeitsverteilungen für rekonstruierte simulierte Proton-, Eisen- und γ-induzierte
Schauer. Grau unterlegt ist die entsprechende Häufigkeitsverteilung für Meßdaten zu er-
kennen. Sowohl für Simulationen wie auch für Meßdaten sind Rekonstruktionsergebnisse
der Rekonstruktionsstufe 2 abgebildet. Die Elektronenzahlen sind mit Gleichung 1.9 (Ab-
schwächlänge λNe = 175 g/cm2) auf einen Zenitwinkel von 0◦ korrigiert. Details zu den
Simulationen können der Tabelle 2.2 entnommen werden. Zu beachten ist, daß γ-induzierte
Schauer nur bis zu Energien von 10 PeV simuliert wurden. Die Abbildung zeigt deutlich
die Myonarmut der γ-induzierte Schauer. Hadron-induzierte Schauer können durch folgenden
Schnitt unterdrückt werden:

log10Nµ,tr < a oder log10Nµ,tr < b+ c · log10N
0
e (6.12)

Für die Punktquellensuche wurden für die Koeffizienten a,b und c mit Hilfe von Abbildung
6.11 folgende Werte ausgewählt:

a = 2.5, b = −0.776, c = 0.8 (Hadron−Unterdrückungsfaktor 3.5) (6.13)
(6.14)

Der Schnitt ist in Abbildung 6.11 durch die durchgezogenen Linien angedeutet. Die aus der
Anwendung der Gleichung 6.12 folgenden Ereigniszahlen können Tabelle 6.3 entnommen wer-
den.

6.1.8 Umgebungen der wichtigsten Quellkandidaten

Aufgrund der Unterteilung des Himmels in rechteckige Zellen ist es unvermeidbar, daß die
Positionen einiger zu untersuchenden Quellkandidaten an oder auf den Rand von Zellen fal-
len und damit Sensitivität verloren geht. Die im Folgenden beschriebenen Quellkandidaten
werden deshalb mit einer von den vorgestellten Himmelskarten unabhängigen Analyse ge-
nauer untersucht. Äquivalent zu der beschriebenen Erstellung der Himmelskarten werden
kreisförmige Umgebungen um die jeweiligen Positionen der Quellkandidaten genauer unter-
sucht, d.h. die Anzahl der Schauer aus dieser Richtung, eine mit der Mischmethode bestimmte
Untergrundverteilung sowie die Signifikanzen und oberen Flußgrenzen bestimmt. Der Radius
der Umgebungen wird durch die in Kapitel 6.1.5 bestimmten idealen Zellgrößen (Abbildung
6.8 rechts) auf 0.5◦ festgesetzt.
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Name Gesamtzahl Sichtbare Katalog-
der Objekte Objekte Referenz
im Katalog

Supernovae 231 52 [92]
Pulsare 706 80 [213]
Röntgendoppelsterne
mit großer Masse (HMX) 130 28 [148]
Röntgendoppelsterne
mit kleiner Masse (LMX) 150 14 [149]
EGRET Quellen (Eγ > 100 MeV) 271 88 [100]
TeV γ-Quellen 17 9 [132]

Tabelle 6.1: Übersicht über die betrachteten Quellkandidaten.

6.2 Untersuchung der Signifikanzkarten und Quellumgebun-
gen

Nach diesen Vorbereitungen können nun die Signifikanzkarten in mehreren Schritten genauer
analysiert werden. Der gesamte Ablauf ist identisch für alle verwendeten Datensätze.

1. Visuelle Untersuchung der Signifikanzkarten nach auffälligen Verteilungen von Signifi-
kanzen.

2. Untersuchung der Gesamtverteilung der Signifikanzen (z.B. Abbildung 6.6). Die Vertei-
lung sollte bei Isotropie einer Gaußverteilung N(0, 1) entsprechen. Ausreißer mit hohen
Signifikanzen geben Hinweise auf eventuell vorhandene Punktquellen.

3. Untersuchung der Umgebung der 20 höchsten Signifikanzen in den Signifikanzkarten.
Die Verteilung aller Signifikanzen in einer Karte (z.B. Abbildung 6.6) zeigt, daß Wer-
te von mehr als vier Sigma bei dieser Anzahl an Zellen pro Karte mit der isotropen
Erwartung verträglich sind. Aus der Gesamtverteilung aller Signifikanzen kann jedoch
nicht entnommen werden, ob im Bereich dieser großen Signifikanzen mehrere nebenein-
ander liegende Zellen Überschüsse anzeigen. Die Umgebungen der jeweils 20 höchsten
Signifikanzen werden deshalb genauer untersucht.

4. Untersuchung der Umgebungen von Punktquellenkandidaten mit Hilfe der Himmels-
karten. Die hier betrachteten Quellkandidaten sind Supernova-Überreste, Pulsare und
Röntgendoppelsterne. Die Auswahl der Kandidatenklassen orientiert sich an den in Ka-
pitel 1.3.1 und 1.3.2 vorgestellten Modellen. Die Koordinaten der verschiedenen Objekte
der einzelnen Klassen finden sich in verschiedenen astronomischen Katalogen. Hier wur-
den die Kataloge von Green [92] (Supernovae), Liu et al. [149, 149] (HMX und LMX)
und Taylor et al. [213] (Pulsare) verwendet. Eine Übersicht über die Kataloge, Anzahl
der für KASCADE sichtbaren Quellen sowie deren Verteilung am Himmel in Äquatori-
alkoordinaten ergibt sich aus Tabelle 6.1 und Abbildung 6.12.

Zusätzlich zu oben genannten Katalogen finden noch zwei Kataloge nieder- und hoch-
energetischer γ-Strahlungsquellen Verwendung. Der dritte EGRET-Katalog [100] enthält
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Abbildung 6.12: Verteilung der Quellkandidaten in Äquatorialkoordinaten. Die grau unter-
legte Fläche gibt den mit dieser Analyse beobachteten Bereich an. Die durchgezogene Linie
ist der Verlauf der galaktischen Ebene. Die Position des galaktische Zentrum ist jeweils durch
ein Kreuz angedeutet.
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Name Typ Rekt. α Dek. δ Abstand Signifikanz Ref.
(Katalogname) (B1950) (B1950)

galaktische Quellen [kpc]

Crab (G184.6-05.8) SNR 82.8 21.9 2 bestätigt [225]
Vela (G263.9-03.3) SNR 128.0 -43.9 0.25-0.3 bestätigt [230]
SN1006 (G327.6+14.6) SNR 224.9 -39.8 2.18 bestätigt [212]
Cassiopeia A
(G111.7-02.1) SNR 350.2 58.5 3.4 4.9σ [185,7]
PSR B1706-44 SNR 262.3 -43.2 1.8-3.2 bestätigt [130]
Cen X-3 HMX 169.8 -59.1 8 6.5σ [50]
TeV J2032+4130 ? 307.6 41.3 1.7(?) 7σ [9, 196]
RXJ1713.7-3946 SNR 258.0 -39.5 6 5.6σ [164]

extragalaktische Quellen [Mpc]

MRK 421 Blazar 165.4 38.4 130 bestätigt [186]
MRK 501 Blazar 253.0 39.8 135 bestätigt [187]
1ES2344+514 Blazar 356.1 51.4 180 3.7σ [49]
PKS 2155-304 Blazar 328.9 -30.0 460 bestätigt [51]
1ES1959+650 Blazar 299.8 65.0 190 bestätigt [119]
3C66A Blazar 34.8 42.8 1800 5.0σ [169]
1H 1426+428 Blazar 216.6 42.8 516 bestätigt [113]
M87 Radio-Gal. 187.1 12.67 16 4.1σ [91]
NGC 253 Starburst 11.3 -25.6 2.5 11.1σ [116]

Tabelle 6.2: Der aktuelle Katalog von TeV-γ-Quellen (Sommer 2003). Quellen im Sichtfeld
von KASCADE sind kursiv gedruckt.

Quellen für Energien Eγ > 100 MeV. Etwa 170 der insgesamt 271 Quellen in diesem
Katalog gelten als nicht identifiziert, d.h. es konnte kein Objekt in einem anderen Wel-
lenlängenbereich mit dieser Position gefunden werden. 74 dieser 170 sind dabei nicht
mehr als 10◦ von der galaktischen Ebene entfernt. Die bekannten Objekte des EGRET
Kataloges umfassen vor allem Pulsare und Aktive Galaktische Kerne. Zu beachten ist,
daß EGRET mit ∼ 1◦ eine relativ große Unsicherheit in der Bestimmung der Positionen
angibt. Deshalb wurden die EGRET-Quellen nur mit Hilfe der Datenkarten untersucht.
Eine genaue Untersuchung der unmittelbaren Umgebung der Quellen wurde nicht durch-
geführt. Die Objekte aus dem aktuellen TeV-γ-Katalog (Sommer 2003) sind in Tabelle
6.2 im Detail aufgelistet. Es sind vor allem Supernova-Überreste und Aktive Galak-
tische Kerne, ein Pulsar, ein Röntgendoppelstern sowie eine noch nicht identifizierte
Quelle (TeV J2032+4130). Quellen gelten als bestätigt, wenn sie von mindestens zwei
unabhängigen Experimenten mit einer Signifikanz von mehr als 5σ beobachtet wurden.
Die nächstgelegenste TeV-Quelle ist der Supernovaüberrest Vela mit einer Entfernung
von ca. 250 pc. Diese Entfernung ist etwa ein bis zwei Größenordnungen weiter, als der
Gyroradius der meisten Primärteilchen der mit KASCADE gemessenen Luftschauer
(siehe Abbildung 1.1).
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Die Positionen der meisten Objekte am Himmel häufen sich im Bereich der galakti-
schen Scheibe (siehe Abbildung 6.12), viele befinden sich im Bereich des galaktischen
Zentrums (δ = −28.9◦, α = 265.6◦). Deshalb wurden die Signifikanzen für Zellen in ei-
nem Band um die galaktische Scheibe genauer untersucht. Die Breite des betrachteten
Bandes wird als dreifache Kanalbreite (d.h. 1.5◦ bzw. 6◦) gewählt. Zur Untersuchung der
einzelnen Quellkandidaten aus den verschiedenen Katalogen wurden, wie oben erläutert,
zwei Methoden angewandt. In der ersten Methode, die die Signifikanzkarten verwendet,
werden jeweils die Zellen der Karten, die in einer kreisförmigen Umgebung mit einem
Radius von ebenfalls der dreifachen Kanalbreite (d.h. 1.5◦ bzw. 6◦) genauer betrach-
tet. Die maximale Signifikanz innerhalb dieser Umgebung und nicht die Signifikanz an
der genauen Position wird diesem Quellkandidaten zugeschrieben. Auch die Berech-
nung der oberen Flußgrenzen beziehen sich auf diesen maximalen Signifikanzwert. Mit
diesem konservativen Vorgehen ist sichergestellt, daß ein Kandidat aufgrund eines un-
bekannten systematischen Fehlers in der Richtungsrekonstruktion bzw. einer ungenauen
Kenntnis der Position nicht untersucht werden würde. In der zweiten Analyse wurde eine
Untersuchung der Signifikanzen und Flüße an der Position der Quellkandidaten durch
die in Abschnitt 6.1.8 vorgestellten Umgebungen durchgeführt. Die Umgebungen von
Quellkandidaten mit auffällig hohen Signifikanzen in beiden Analysen werden nochmals
genauer untersucht.

5. Untersuchung von Signifikanzkarten mit anderer Definition der Zellgrenzen. Die Auf-
teilung des Himmels in Zellen bewirkt, daß mögliche Quellen mit Positionen auf dem
Rand einer Zelle wesentlich schlechter detektiert werden können. Die gesamte Analyse
wurde darum mit einer um eine halbe Kanalbreite in Rektaszension (bei δ = 50◦) und
Deklination verschobenen Zelldefinition wiederholt.



100 Kleinräumige Anisotropie - Punktquellensuche

Schnitt Kanal- Such- Ereignisse Verweise laufende
breite radius Nummer

log10Ne > 3.0 0.5◦ 1.5◦ 154978856 Abb. 6.14, 6.15, 6.16 1
Anhang C.1

mit verschobenem Kartengitter Anhang C.2 2

log10Ne > 3.0 2.0◦ 6.0◦ 154978856 Anhang C.3 3

log10Ne > 5.5 2.0◦ 6.0◦ 382170 Anhang C.4 4

Hadronunterdrückung a = 2.5, b = −0.776, c = 0.8,
log10Ne > 3.0 0.5◦ 1.5◦ 44526213 Anhang C.5 5

mit verschobenem Kartengitter Anhang C.6 6

Hadronunterdrückung a = 2.5, b = −0.776, c = 0.8,
log10Ne > 3.0 2.0◦ 6.0◦ 44526213 Anhang C.7 7

Tabelle 6.3: Überblick über die verschiedenen Datensätze. Suchradius bezeichnet die Größe
der Umgebung, in der einzelne Zellen der Himmelskarten untersucht werden.

6.2.1 Ergebnisse für verschiedene Datenschnitte

Der gesamte im letzten Abschnitt beschriebene Ablauf (Punkte 1-5) ist auf verschiedene
Datensätze angewendet worden. Die Tabellen 6.3 und 6.4 geben einen Überblick über deren
Merkmale und die entsprechenden Abbildungen und Tabellen. In der Spalte Suchradius ist die
Größe der betrachteten Umgebung in den Himmelskarten um den jeweiligen Quellkandidaten
aus den verschiedenen Katalogen angegeben. Dies ist gleichzeitig die halbe Breite des Bandes
um die galaktische Ebene, das intensiver nach Punktquellen untersucht werden soll. Um auf
unterschiedliche Quellausdehnungen sensitiv zu sein, wurden die Untersuchungen für jeden
Datensatz für zwei verschiedenen Zellgrößen durchgeführt (0.5◦ und 2◦). Weiterhin wurden
auch jeweils Datensätze mit größeren Schauern, d.h. mit log10Ne > 5.5 betrachtet. In den
unausgefüllten Bereichen mancher Signifikanzkarten (z.B. am unteren Rand von Abbildung
C.5 oben) ist die Anzahl der Ereignisse pro Zelle kleiner als 10. Für solch kleine Zahlen ist die
Signifikanzberechnung nach Li und Ma nicht ausgelegt, diese wenigen Zellen wurden ignoriert.

Für die Analyse, in der die Quellkandidaten direkt untersucht werden wird in Tabelle 6.4
die Größe der betrachteten Umgebung (Radius) angegeben. Dieser Suchradius orientiert sich
an der in Kapitel 6.1.5 bestimmten idealen Ausdehnung der zu untersuchenden Umgebung.

Die folgenden Bewertungen beziehen sich auf die Ergebnisse der Abbildungen auf den
Seiten 105 bis 109 sowie auf die Tabellen und Abbildungen in den Anhängen C und D. Die
Abbildungen und Tabellen sind nach dem durchgeführten Schnitt in den Daten sortiert.

Signifikanzkarten In keiner der 10 Signifikanzkarten und den zugehörigen Verteilungen der
Signifikanzen pro Zelle sind Hinweise auf Punktquellen zu finden. Die Anpassungen
mit Gaußfunktionen N(0, 1) an die Signifikanzverteilungen stimmen immer mit hoher
Wahrscheinlichkeit mit der Erwartung N(0, 1) überein. Für den Datenschnitt log10Ne >
3. und Kanalbreite 0.5◦ sind die Umgebungen der sechs größten Maxima in Abbildung
6.15 dargestellt. Es sind keine Anhäufungen von größeren Signifikanzen um die Position
des jeweiligen Maximums erkennbar. Die in der letzten Spalte der Tabellen in Anhang
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Schnitt Such- Ereignisse Verweise laufende
radius Nummer

log10Ne > 3.0 0.5◦ 154978856 Tab. 6.5 A

Hadronunterdrückung a = 2.5, b = −0.776, c = 0.8,
log10Ne > 3.0 0.5◦ 44526213 Tab. 6.5 B

Anhang D

Tabelle 6.4: Überblick über die verschiedenen Datensätze der dedizierten Untersuchung der
Umgebungen der Punktquellenkandidaten.

C verzeichneten Wahrscheinlichkeiten PN , daß die Signifikanzen in den Umgebungen
der Maxima einer N(0, 1)-Verteilung entsprechen, sind immer größer als 50%.

Galaktische Ebene Die Verteilung der Signifikanzen in einem Band um die galaktische
Ebene geben keinerlei Hinweise auf eventuell dort vorhandene Punktquellen. Bei keinem
Datenschnitt gibt es Signifikanzen außerhalb der erwarteten Verteilung.

Green Supernovae-Katalog Alle aus den Signifikanzkarten bestimmten Verteilungen der
Supernova-Umgebungen stimmen mit hoher Wahrscheinlichkeit mitN(0, 1)-Verteilungen
überein. Die zwei höchsten Signifikanzen in Umgebungen von Supernova-Überresten sol-
len etwas genauer betrachtet werden:

Supernova Signifikanz σ in Schnitt Nr.
(Green Katalog) 1 2 3 4 5 6 7

G 76.9+01.0 0.8 1.2 1.5 2.2 3.6 2.4 2.3
G 89.0+04.7 2.5 1.7 2.0 1.5 3.4 2.0 1.7

Die Schnittnummer bezieht sich auf die Zahl in der letzten Spalte von Tabelle 6.3. Abbil-
dung 6.17 (oben links und rechts) zeigt die nähere Umgebung dieser Quellkandidaten für
die entsprechenden Datenschnitte im Detail. Beide Signifikanzen sind mit statistischen
Fluktuationen vereinbar. Die Werte in der Tabelle unterstreichen dies, da in keinem
anderen Datenschnitt für diese Supernovae höhere Signifikanzen zu erkennen sind.

In den Gesamtverteilungen aller Signifikanzen sind Werte von σ = 4 oder kleiner mit
der Erwartung von keinen Punktquellen verträglich. Die Wahrscheinlichkeit bei der
Betrachtung von 52 kreisförmigen Umgebungen mit einem Radius von 1.5◦ (etwa 50
Zellen pro Umgebung) in einer Signifikanzkarte mit 60000 Zellen (z.B. in Abbildung 6.14
oben) die höchste Signifikanz in einer dieser Umgebungen zu haben, beträgt: Pσmax = 52·
50/60000 ≈ 5%. Die in obiger Tabelle verzeichneten Signifikanzen von σ = 3.6 kommen
mehrfach in den Signifikanzkarten vor, entsprechend höher ist die Wahrscheinlichkeit,
diese Signifikanzen innerhalb einer Umgebung zu finden. Diese kurze Rechnung soll
unterstreichen, daß die zwei oben genannten Kandidaten mit hohen Signifikanzen nicht
als mögliche Punktquellen zu werten sind. Erst wesentlich höhere Signifikanzen bzw. eine
Anhäufung von mehreren hohen Signifikanzen in einem begrenzten Bereich wäre ein
Hinweis auf eine Punktquelle.
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Konsequenterweise wird im Folgenden nicht auf Signifikanzen unterhalb von 4σ einge-
gangen.

Die Ergebnisse der gezielten Untersuchung kreisförmiger Umgebungen (unabhängig von
den Himmelskarten, siehe Abschnitt 6.1.8) um die Positionen der Supernovae sind
im Anhang D in Abschnitt D.1 aufgelistet. Der signifikantesten Wert beträgt hier
SLi&Na = 2.4, keinerlei Hinweise auf Quellen konnten gefunden werden. Die beiden
oben erwähnten Supernovae-Überreste haben in der dedizierten Untersuchung Signifi-
kanzen von SLi&Na(G 76.9+01.0)= 0.45 und SLi&Na(G 89.0+04.7)= −0.25.

Pulsare,LMX (leichte Röntgendoppelsterne),EGRET-Quellen Die diesen vier Kata-
logen zugehörigen Verteilungen zeigen alle keinerlei Auffälligkeiten. Die höchsten Signi-
fikanzen der Untersuchung der Umgebungen der Quellkandidaten sind kleiner als 3σ.
Es gibt keine Hinweise auf Anisotropie für Kandidaten aus diesen Kataloge.

HMX (schwere Röntgendoppelsterne) Auch hier stimmen die Verteilungen mit der Er-
wartung von keinen Punktquellen überein.

Aufgrund seines historischen Hintergrundes ist die Umgebung von Cygnus X-3 interes-
sant. Höchste Signifikanz ergab eine Zelle mit σ = 3.2 etwa ein halbes Grad südöstlich
von Cygnus X-3 für die Datenschnitte Nr.5 und Nr.6. Zu diesem Röntgendoppelstern
Cygnus X-3 (HMX Katalognummer 2030+407) gab es in den Jahren 1982-1990 viele
Berichte über hochenergetische γ-Emission [197, 150]. Langjährige Messungen von bo-
dengestützten Experimenten, z.B. dem Cygnus-Experiment [66] und dem CASA-MIA-
Experiment [39] zeigen ebenfalls keine Hinweise auf Signale. Die obere Flußgrenze (90%
Vertrauensgrenze) von CASA-MIA liegt bei F (> 530 TeV) = 1.2 · 10−12 m−2s−2. In
dieser Arbeit wurde eine Grenze von 0.18 · 10−11 m−2s−2 bestimmt. Die Signifikanzen
der Umgebung von Cygnus X-3 sind für den Datenschnitt mit Hadronunterdrückung
(Nr.6) in Abbildung 6.17 unten rechts verzeichnet. In anderen Datenschnitten sind keine
Auffälligkeiten zu erkennen:

Umgebung von Signifikanz σ in Schnitt Nr.
HMX 2030+407 1 2 3 4 5 6 7

1.7 2.4 2.3 2.2 3.2 3.2 1.9

TeV-γ-Quellen Die Verteilungen des TeV-γ-Quellenkataloges zeigen keine Auffälligkeiten.
In den Abbildungen 6.17 und 6.18 sind die im Sichtfeld liegenden galaktischen und
extragalaktischen Quellumgebungen abgebildet. Der Krebsnebel (Crab, SN 1054, 2 kpc
Entfernung von der Erde), die TeV-Quelle mit dem größten Photonenfluß, ist mit dem
KASCADE-Experiment nur unter sehr großen Zenitwinkeln (Θ > 27◦) und damit nur
für Photonen oberhalb einer Energieschwelle von etwa E75% ≈ 5 PeV sichtbar. Die zweite
galaktische SN im TeV-Katalog ist Cassiopeia A, eine Supernovae vom Schalentyp in ca.
3.4 kpc Entfernung [192]. Der Photonenfluß von Cas A beträgt bei 1 TeV nur etwa 3.3%
des Krebsnebels (HEGRA: F (> 1TeV) = (5.8± (1.2)stat ± (1.2)syst) · 10−9 m−2s−1 [7]).
Die fünf extragalaktischen Quellen Markarian 421 und 501, 1ES1959+650, 1H 1430+423
und 3C 66A sind Aktive Galaktische Kerne vom Typ BL Lacertae, d.h. mit in Richtung
Erde gerichteten Jets. Alle Quellumgebungen in den Abbildungen 6.17 und 6.18 für den
Datenschnitt mit Hadron-Unterdrückung (Nr.5 und Nr.6) geben keinerlei Hinweise auf
erhöhte Signifikanzen.
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Name ND NU Tobs SLi&Ma log10 Φ
[h] [m−2s−1]

Datenschnitt log10Ne > 3.0

G184.6-05.8 2208 2233 5882.25 -0.52 -4.83
G111.7-02.1 9363 9483 11036.68 -1.22 -9.74
MRK 421, S4 1101+384 7231 7301 8649.21 -0.82 -9.35
MRK 501, S4 1652+398 7838 7820 8969.13 0.20 -9.28
1ES2344+514 9989 9837 10274.61 1.51 -9.18
1ES1959+650 8162 8178 11663.79 -0.18 -9.26
3C 66A, 1ES0219+428 8701 8563 9254.84 1.48 -9.27
1H 1426+423, 1ES1426+428 8547 8601 9281.63 -0.58 -9.31
M87 554 526 3170.49 1.18 -8.75
TeV J2032+4130 8192 8233 9149.80 -0.45 -10.04

Datenschnitt a = 2.5, b = −0.776, c = 0.8, log10Ne > 3.0
(mit Hadronschauerunterdrückung)

G184.6-05.8 763 767 5877.97 -0.13 -4.63
G111.7-02.1 2815 2831 11028.36 -0.30 -10.06
MRK 421, S4 1101+384 2190 2161 8642.14 0.63 -9.63
MRK 501, S4 1652+398 2299 2306 8961.60 -0.14 -9.74
1ES2344+514 2976 2886 10266.89 1.64 -9.55
1ES1959+650 2444 2502 11654.32 -1.16 -9.81
3C 66A, 1ES0219+428 2554 2508 9248.27 0.90 -9.69
1H 1426+423, 1ES1426+428 2544 2535 9274.08 0.18 -9.68
M87 259 244 3167.85 0.92 -9.15
TeV J2032+4130 2394 2422 9142.41 -0.56 -10.30

Tabelle 6.5: Ergebnisse der gezielten Untersuchung der Umgebungen (Suchradius 0.5◦) der
TeV-γ-Quellen im Sichtfeld von KASCADE. Beschreibung siehe Text.

Die gezielte Untersuchung kreisförmiger Umgebungen (unabhängig von den Himmels-
karten, siehe Abschnitt 6.1.8) um die jeweilige TeV-γ-Quelle ergab auch keine signifikan-
ten Hinweise auf Punktquellen. Tabelle 6.5 listet die Ergebnisse der Suche für zwei ver-
schiedene Datenschnitte (Schnitt 1: log10Ne > 3.0 und Schnitt 2: Hadronunterdrückung,
a = 2.5, b = −0.776, c = 0.8 und log10Ne > 3.0) auf. Hier sind sowohl die Anzahl
an gemessenen Ereignissen ND, die Anzahl der Untergrundereignisse NU , die Beobach-
tungszeit dieser Umgebung Tobs, die Signifikanz SLi&Ma sowie die im nächsten Abschnitt
beschriebenen oberen Flußgrenzen Φ. Alle Signifikanzen bewegen sich im Bereich von
-2 bis +1, auch hier gibt es somit keine Hinweise auf kleinräumige Anisotropie.

Flußgrenzen

Die Berechnung der oberen Flußgrenzen (90% Vertrauen) ergab Werte im Bereich von 10−10-
2 · 10−11 m−2s−1. Eine Extrapolation des Energiespektrums der hellsten γ-Strahlungsquelle



104 Kleinräumige Anisotropie - Punktquellensuche

 [TeV]γ E10log
0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.5 4

] 
)

-1
s

-2
 (

90
%

 F
lu

ss
lim

it
 [

m
10

lo
g

-11

-10

-9

-8

-7

-6

-5

MedianCygnus E

75%CASA-MIA E

MedianMilagrito E

50%HEGRA E

75%KASCADE E

Abbildung 6.13: Ergebnisse für obere Flußgrenzen (90% Vertrauen, senkrechte Schauer) über
Primärenergie aus Himmelsdurchmusterungen von folgenden Experimenten: Milagrito [222],
HEGRA [8], Cygnus [14], CASA-MIA [158] und KASCADE (diese Analyse). Die unterschied-
lichen Definitionen der Schwellenenergie sind zu beachten.

am Himmel, dem Krebsnebel, zu der Energieschwelle von KASCADE von etwa 0.3 PeV ergibt
Flüsse von etwa 10−11-10−12 m−2s−1. Die Unsicherheit im Fluß von etwa einer Größenordnung
beruht auf den unterschiedlichen Angaben des spektralen Index von verschiedenen Experi-
menten (Whipple [110]: γ = −2.49, Eγ = 0.5-8 TeV, Tibet [20]: γ = −2.62, Eγ = 3-15 TeV,
HEGRA [6]: γ = −2.47, Eγ = 1-10 TeV, Cangoroo [211]: γ = −2.53, Eγ = 7-50 TeV). Die
höchsten gemessenen Energien für γ-Strahlung liegen bei etwa 100 TeV. Die genannten Flüsse
und mit dieser Analyse erreichten Flußgrenzen zeigen, daß KASCADE allerhöchstens auf die
stärksten TeV-Quellen sensitiv ist. Der sehr hohe hadronische Untergrund, der auf diese ha-
dronischen Schauer optimierte Detektoraufbau und vor allem die begrenzte Meßzeit setzen
die Randbedingungen für diese Grenzen.

Diese Analyse ist die erste Himmelsdurchmusterung für Primärenergien Eγ,75% > 0.3 PeV.
Eine Übersicht über die Ergebnisse von Himmelsdurchmusterungen anderer Experimente so-
wie der hier vorgestellten gibt Abbildung 6.13. Es ist zu beachten daß die angegebenen Ener-
gieschwellen der verschiedenen Experimenten sowohl unterschiedlich definiert sind wie auch
teilweise mit vollkommen unterschiedlichen Simulationsprogrammen bestimmt wurden. Mila-
grito und Cygnus definieren die Energieschwelle als den Median aller Energien einer Quelle die
sich vom Horizont durch den Zenit über den Himmel bewegt. HEGRA gibt den E50%-Wert
an, CASA-MIA und KASCADE den E75%. Die Abhängigkeit der oberen Flußgrenzen von
der Primärenergie wird vor allem vom Untergrundfluß fU (> E0), der in die Berechnung der
Flußgrenzen nach Gleichung 6.8 eingeht, bestimmt. Die Anzahl der gemessenen Ereignisse,
d.h. experimentspezifische Parameter wie Meßdauer und Sammelfläche, gehen nur über das
Verhältnis NLim zu NU ein. Die Flußgrenzen der verschiedenen Experimente folgen damit wie
Abbildung 6.13 zeigt in etwa einem Potenzgesetz.
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Abbildung 6.14: Signifikanzkarte (oben) sowie Verteilungen der Signifikanzen von allen Zel-
len (links) und für Zellen mit einem maximalem Abstand von der galaktischen Ebene von
1.5◦.(rechts). Datenschnitt Nr.1: log10Ne > 3.0 und Kanalbreite 0.5◦.
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Abbildung 6.15: Umgebungen der sechs höchsten Signifikanzen in Abbildung 6.5. Daten-
schnitt Nr.1: log10Ne > 3.0 und Kanalbreite 0.5◦.
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Abbildung 6.16: Signifikanzverteilungen für Umgebungen mit 1.5◦ Radius um die jeweiligen
Quellpositionen für die Kataloge von Supernovae, Pulsare, Röntgendoppelsterne (HMX und
LMX), EGRET und TeV-Gammaquellen (siehe Tabelle 6.1). Datenschnitt Nr.1: log10Ne >
3.0 und Kanalbreite 0.5◦.
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Abbildung 6.17: Signifikanzkarten für die Quellkandidaten Supernovae G 76.9+01.0 (oben
links) (Datenschnitt Nr.5) und G 89.0+04.7 (oben rechts) (Datenschnitt Nr.5) sowie für die
galaktischen TeV-γ-Quellen Crab (mitte links), Cassiopeia A (mitte rechts), TeV J2032+4130
(unten links) sowie Cygnus X-3 (unten rechts). Alle vier mit Datenschnitt Nr.5 und Nr.6.
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Abbildung 6.18: Signifikanzkarten für die extragalaktischen TeV-γ-Quellen (Datenschnitt
Nr.5 und Nr.6).





Kapitel 7

Richtungsanalyse der größten
Schauer

Im vorhergehenden Kapitel zur Untersuchung der kleinräumigen Anisotropie wurde der sicht-
bare Teil der Himmelskugel in Zellen unterteilt und jeweils die Zellinhalte mit dem erwarteten
Untergrund verglichen. Für die größten Schauer ist es aufgrund der kleinen Ereigniszahlen
möglich, die einzelnen Richtungen direkt miteinander zu vergleichen und nach Abweichungen
von einer isotropen Ankunftsrichtungsverteilung zu suchen.

Die größten von KASCADE gemessenen ausgedehnten Luftschauer haben Primärenergi-
en bis zu etwa E0 ≈ 5 · 1017 eV. Der Gyroradius beträgt für Teilchen mit dieser Energie
je nach Masse der Primärteilchen und Stärke des galaktischen Magnetfeldes (siehe Kapi-
tel 1.3) zwischen 10 und 1000 pc und ist damit immer noch zu klein, als daß man unter
Annahme einer punktförmigen Quelle in einer realistischen Entfernung Anhäufungen in den
Ankunftsrichtungen erwarten könnte. Ein anderes, vom AGASA-Experiment zur Erklärung
eines beobachteten Exzesses für Schauer mit Primärenergien E0 > 1018 eV aus dem Bereich
des galaktischen Zentrums aufgebrachtes Szenario [102], ist die Emission von Neutronen aus
diesem Gebiet. Für die hier in Frage kommenden Energien von etwa 8 ·1016-8 ·1017 eV beträgt
die Zerfallslänge der Neutronen etwa 4 kpc. Da das galaktische Zentrum etwa 8.5 kpc von
der Erde entfernt ist, ist nur mit sehr wenigen ankommenden Neutronen aus diesen Richtung
zu rechnen. Über andere neutronenemittierende Quellen in unmittelbarer Umgebung (einige
kpc) der Erde gibt es keine Hinweise aus der Literatur. Mit der Analyse der 1000 in der
Myonzahl Nµ,tr größten mit KASCADE gemessenen Schauer sollen die Ankunftsrichtungen
auf Korrelationen hin untersucht werden.

7.1 Winkelkorrelationsanalyse

Mit Winkelkorrelationsanalysen ist es möglich, Korrelationen zwischen den einzelnen An-
kunftsrichtungen zu ermitteln. Dieses weit verbreitete Verfahren wird vor allem in der Astro-
nomie zur Untersuchung der räumlichen Verteilung der Galaxien (z.B. [61]) angewendet. In
diesem Arbeitsbereich finden sich auch der Großteil der Literatur zu den hier verwendeten
Methoden.

Die Wahrscheinlichkeit ∆P , daß in einem Raumwinkelelement ∆Ω in einem bestimmen
Winkelabstand Θ zwei Schauerrichtungen zu finden sind beträgt:

∆P = n (1 + w(Θ)) ∆Ω (7.1)
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112 Richtungsanalyse der größten Schauer

Der Normalisierungfaktor n ist die mittlere Anzahl an Schauern pro Raumwinkelelement
∆Ω. Die Winkelkorrelationsfunktion w(Θ) beschreibt die Abweichung der Verteilung der An-
kunftsrichtungen von einer isotropen Richtungsverteilung. w(Θ) ist somit nur ein Maß für die
mittlere Unregelmäßigkeit. Informationen über die genaue Verteilung der Richtungen über
den sichtbaren Bereich der Himmelskugel sind darin nicht enthalten. Eine Punktquelle ist an
einer Abweichung der Funktion w(Θ) von Null bei kleinen Winkelabständen Θ sichtbar.

Zur Bestimmung der Winkelkorrelationsfunktion w(Θ) ist neben dem eigentlichen Daten-
satz ein Vergleichsdatensatz mit zufällig verteilten isotropen Richtungsvektoren notwendig.
Die Anzahl der Paare von Richtungsvektoren in einem Winkelabstandsintervall bestimmt sich
mit:

ZDR(r) =
∑
~x∈D

∑
~y∈R

Φr(~x, ~y) (7.2)

Die Summe geht über die Schauer im Datensatz D und über den Bestand R an zufälligen
Richtungsvektoren. Für die Funktion Φr(~x, ~y) gilt: Φr(~x, ~y) = [r ≤ d(~x, ~y) ≤ r + ∆] mit
dem Winkelabstand zwischen zwei Vektoren d(~x, ~y). Die eckigen Klammern bedeuten, daß
die Funktion den Wert Eins annimmt, falls die Bedingung erfüllt ist und sonst den Wert Null.
ZRR und ZDD sind analog definiert, wobei ~x und ~y dann nur aus dem Datensatz D bzw. aus
dem Zufallsdatensatz R stammt (Zusatzbedingung ~x 6= ~y).

Die Winkelkorrelationsfunktion w(Θ) wird aus den normalisierten PaarzählungenDD(r) =
ZDD(r)/(ND(ND − 1)), RR(r) = ZRR(r)/(NR(NR − 1)) und DR(r) = ZDR(r)/(NDNR) be-
stimmt. NR und ND sind die Anzahl an Richtungsvektoren in den jeweiligen Datensätzen.

Verschiedene Schätzfunktionen finden sich für die Winkelkorrelationsfunktion w(Θ) in der
Literatur. Ein Vergleich der gängigsten Funktionen wurde von Kerscher et al. [129] durch-
geführt. Die Schätzfunktion von Landy & Szalay [143] für w(Θ) kommt danach einer idealen
Schätzfunktion am nächsten, d.h. sie ist konsistent, erwartungstreu und robust. Sie lautet:

1 + w4(Θ) =
DD − 2DR+RR

RR
(7.3)

Sehr oft wird auch die einfache Schätzfunktion w1(Θ) verwendet [177,97]:

1 + w1(Θ) =
DD

RR
(7.4)

Diese Schätzfunktion liefert aber zu große Varianzen gegenüber denen, die man unter der
Annahme, daß die Anzahl der Richtungspaare in einem Winkeldifferenzintervall einer Pois-
sonverteilung folgt, erwarten würde. Die Varianzen der Schätzfunktion w4(Θ) zeigen diese
gewünschte Eigenschaft. Im Folgenden werden die Ergebnisse für beide Schätzfunktionen,
w1(Θ) und w4(Θ), gezeigt.

7.2 Daten und isotroper Untergrund

Die 1000 größten in der rekonstruierten Myonzahl Nµ,tr von KASCADE gemessenen Schauer
werden in dieser Winkelkorrelationsanalyse verwendet. DieNe-Nµ,tr-Verteilung dieser Schauer
findet sich in Abbildung 7.1. Der Datensatz enthält Schauer aus dem Zenitwinkelintervall 0-
40◦. Vor der Auswahl der 1000 Schauer wurden die im Kapitel 4.4 beschriebenen Schnitte
angewandt.
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Abbildung 7.1: Ne-Nµ,tr-Verteilung der 1000 nach der Myonzahl Nµ,tr größten von
KASCADE gemessenen Schauer. Die Schauergrößen entsprechen Primärenergien von etwa
80 PeV bis 800 PeV.

Eine exakte Rekonstruktion der Primärenergie und Masse dieser Schauer ist nicht möglich.
Neben den bekannten Schwierigkeiten bei der Energie- und Masserekonstruktion (Fluktuatio-
nen in den Schauergrößen, Unsicherheiten in den hadronischen Wechselwirkungen) sind bei
diesen Energien ein Großteil der Detektoren des Detektorfeldes in Sättigung. Die Bestimmung
der Schauergrößen ist hier deshalb sehr ungenau. Dies ist auch in Abbildung 2.8 zu sehen,
der systematische Fehler in der Rekonstruktion ist bei den größten Schauern deutlich ausge-
prägt. Eine Abschätzung für diese Schauer unter Verwendung von mit QGSJet simulierten
Schauern ergibt Primärenergien im Bereich zwischen 80 und 800 PeV. Die Genauigkeit der
Winkelrekonstruktion liegt bei dieser Schauergrößen bei etwa 0.15◦ (siehe Abbildung 3.9).

Der Vergleichsdatensatz R wurde mit der in Kapitel 6.1.3 beschriebenen Mischmethode
bestimmt. Damit genügt der Vergleichsdatensatz dem hier ebenso gültigen Anspruch einer
isotropen Untergrundverteilung wie in Kapitel 6.1.3. Neue Datensätze wurden allerdings aus
einer Auswahl von ca. 85000 Schauern unter Ausschluß der betrachteten 1000 Schauern und
nicht nur aus dem verwendetem Orginaldatensatz bestimmt. Dabei wurde der Mittelwert aus
1000 neu erstellten Vergleichsdatensätze mit jeweils 1000 Richtungen gebildet. Die statistische
Unsicherheit ist verglichen mit dem gemessenen Datensatz um einen Faktor 30 kleiner.

7.3 Ergebnisse

Die berechneten Verteilungen der Größen DD und RR für Winkelabstände bis zu 20◦ sind in
Abbildung 7.2 dargestellt. Die durchgezogene Linie stellt die aus dem isotropen Vergleichsda-
tensatz R berechnete Verteilung der Winkelabstände dar. Vor allem kleine Winkelabstände,
bei denen man bei Abweichungen der beiden Histogramme voneinander Hinweise auf eine
Punkquelle sehen würde, sind für die hier bearbeite Fragestellungen interessant. In dieser Ab-
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Abbildung 7.2: Verlauf der normalisierten Paarzählung im Datensatz (DD, Punkte mit Feh-
lerbalken) und isotropen Vergleichsdatensatz (RR, durchgezogenen Linie) für Winkelabstände
bis zu 20◦.
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Abbildung 7.3: Winkelkorrelationsfunktion 1+w1(Θ) für 1000 Schauer. Das schattierte Band
gibt eine Schätzung des 95% (2σ) Vertrauensbereiches wieder.

bildung ist bereits zu erkennen, daß keinerlei signifikanten Häufungen bei den von KASCADE
gemessenen Ereignissen zu erkennen sind. Deutlich sichtbarer wird dies am Verlauf der Win-
kelkorrelationsfunktionen 1 +w4(Θ) und 1 +w1(Θ) (Abbildungen 7.3 und 7.4). Es sind keine
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Abbildung 7.4: Winkelkorrelationsfunktion 1+w4(Θ) für 1000 Schauer. Das schattierte Band
gibt eine Schätzung des 95% (2σ) Vertrauensbereiches wieder.

signifikanten Abweichungen von der isotropen Erwartung, die hier einem Wert von Eins ent-
spricht, zu erkennen. Alle Werte liegen im oder nur wenig außerhalb des eingezeichneten
Vertrauensbereichs von 2σ (95%). Die Aufweitung des Vertrauensbereiches bei kleinen Win-
kelabstände ist durch die wenigen Einträge bei diesen Werten in Abbildung 7.2 zu erklären.

Abschließend wurde noch künstlich eine Punktquelle in den Datensatz eingebaut. Damit
soll gezeigt werden, wie die Winkelkorrelationsfunktionen in diesem Fall aussehen. Es wurde
der gleiche Datensatz wie oben verwendet. Ein beliebig gewähltes Ereignis wurde zehnfach
verwendet, wobei dessen Richtung mit einer Winkelauflösung von 0.2◦ gefaltet wurde. Sehr
deutlich ist in Abbildung 7.5 die Abweichung von der Eins (Isotropie) bei kleinen Winkel-
abständen Θ zu erkennen. Die Breite des Überschusses bei kleinen Winkeln entspricht der bei
den simulierten Ereignissen verwendeten Winkelauflösung von 0.2◦. Eine leichte Störung der
Richtungen der Primärteilchen ausserhalb der Atmosphäre entspricht qualitativ einer Ver-
schlechterung der Winkelauflösung. Der in Abbildung 7.5 sichtbare Überschuß wird dadurch
breiter, aber auch niedriger und damit weniger signifikant.

Es konnten keine Hinweise auf eine Anhäufung in den Ankunftsrichtungen von Schauern
mit Primärenergien größer als 80 PeV gefunden werden. Dies war für diese Energien, wie in
der Einleitung erläutert, auch nicht zu erwarten. Für die ultrahochenergetischen Ereignisse
(E0 > 1018 eV) des AGASA-Experimentes sind von verschiedenen Gruppen Winkelkorrelati-
onsanalysen durchgeführt worden [215,210,17]. Signifikante Anisotropien werden für Schauer
mit Energien von mehr als 1019 eV (4.6σ), also in einem Energiebereich weit über dem der
Schauer dieser Analyse, angegeben. Hinweise auf solche Häufungen wurden bei ähnlichen
Primärenergien auch in Daten des SUGAR Experimentes gefunden [58].
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Abbildung 7.5: Winkelkorrelationsfunktion 1 +w4(Θ) für 1010 Schauer mit künstlich ein-
gefügter Punktquelle. Das schattierte Band gibt eine Schätzung des 95% (2σ) Vertrauens-
bereiches wieder.



Kapitel 8

Zusammenfassung und Ausblick

Im Rahmen des KASCADE-Experimentes wurde in der vorliegenden Arbeit die Richtungs-
verteilung von ausgedehnten Luftschauern auf verschiedenen Größenskalen nach Anisotropien
untersucht. Gesucht wurde sowohl nach großräumiger Anisotropie, wie auch nach Anisotropie
aus sehr kleinen Himmelsbereichen. Da die Stärke aller zu erwartender Signale an der Grenze
oder gar unterhalb der Sensitivität von KASCADE liegen, wurde besondere Aufmerksamkeit
sowohl der Güte und Stabilität der Datennahme wie auch der Rekonstruktionsqualität der
Ankunftsrichtungen gewidmet. Insgesamt wurden etwa 1.4 · 108 Ereignisse aus dem Zeitraum
Mai 1998 bis Oktober 2002 in den verschiedenen Analysen verwendet.

Für die Suche nach Anisotropie ist eine gute und möglichst von Systematiken freie Rich-
tungsrekonstruktion notwendig. Die Integration eines für KASCADE neuen Verfahrens in die
Standardrekonstruktionskette führt zu einer Verbesserung der Richtungsrekonstrukti-
on ausgedehnter Luftschauer. Die Verwendung sowohl der Ankunftszeiten, wie auch der Teil-
chenzahlen pro Detektor, brachte eine Verbesserung gegenüber der ursprünglichen Richtungs-
rekonstruktion um etwa einen Faktor zwei. Die Winkelauflösung beträgt im Vergleich zum
’alten’ Verfahren etwa 0.8◦ gegenüber 1.4◦ bei log10Ne = 4 oder 0.12◦ gegenüber 0.24◦ bei
log10Ne = 6. Bekannte Systematiken, z.B. das leichte Verkippen von Schauern zur Detektor-
feldmitte hin, treten mit diesem Verfahren nicht mehr auf. Die Suche nach dem Schatten
von Mond bzw. Sonne zeigte, daß mit KASCADE aufgrund der geographischen Lage und
der geringen Meßrate von einigen wenigen Schauern pro Sekunde, diese Schatten nur mit sehr
geringer Signifikanz gesehen werden können.

Die Verteilung der Ankunftsrichtungen im Energiebereich von KASCADE ist bemerkens-
wert isotrop. Fast alle Vorhersagen von Modellrechnungen für die großräumigen Anisotropien
liegen für die erste Harmonische in Rektaszension in der Größenordnung von 10−4 bis 10−2.
Diese Werte sind abhängig von der Energie und Ladung der Teilchen sowie von verschie-
denen Modellparametern, vor allem der Modellierung des galaktischen Magnetfeldes. Zur
Bestimmung der Amplituden der ersten Harmonischen wurden zwei unabhängige Verfahren
angewandt, der Rayleigh-Test und Kuiper’s Vn-Test.

Aufgrund der erwarteten kleinen Amplituden war eine genaue Betrachtung von möglichen
Störungen aufgrund größerer Anisotropien in solarer Zeit notwendig. Qualitätsschnitte, welche
die Einflüsse der nicht kontinuierlichen Datennahme und der Ausfälle einzelner Elemente des
Detektorfeldes minimierten, sowie Korrekturen aufgrund der Variationen des Bodendrucks
und der Temperatur wurden entwickelt.

Die Abhängigkeit der Diffusionsvorgänge und damit der Amplituden der großräumigen
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Anisotropie von der Ladung der kosmischen Strahlung motivierte eine nach Primärteilchen-
masse aufgeteilte Untersuchung. Mit Hilfe von Schauersimulationen wurde der Datensatz in
elektronenreiche, d.h. vor allem von leichten Primärteilchen verursachte Schauer, und elek-
tronenarme, also Schauer von schweren Primärteilchen, getrennt.

Keine Hinweise auf großräumige Anisotropie konnten gefunden werden. Die Er-
gebnisse der Rayleigh- und der Kuiperanalyse stimmen hierin überein. Dies gilt sowohl für
Daten ohne als auch mit Korrektur auf Variationen von Bodendruck und Temperatur sowie
für die beiden nach überwiegend ’leichten’ bzw. ’schweren’ Schauern getrennten Datensätze.
Die berechneten oberen Grenzen für die Amplituden in Rektaszension betragen etwa 10−3

bei Primärenergien von ca. 0.8 PeV und 10−2 bei etwa 8 PeV. Mit diesen oberen Grenzen
konnten keine bekannten Modellrechnungen gestützt oder ausgeschlossen werden. Die vom
Akeno-Experiment 1986 publizierten Amplituden von etwa 1−2·10−2 bei etwa 5-10 PeV [131]
erscheinen mit den Ergebnissen dieser Analyse, sowie neueren Ergebnisse von Akeno (1990)
bei 3 PeV, [165] eher als zu hoch.

Es zeigte sich, daß die wesentliche Limitierung der Sensitivität die Anzahl der gemessen
Schauer von KASCADE ist. Nur eine Vergrößerung des bestehenden Datensatzes um meh-
rere Faktoren kann die hier bestimmten oberen Grenzen deutlich verbessern. Etwa 25000
ausgedehnte Luftschauer mit Energien oberhalb von 100 PeV können mit dem erweiterten
Experiment KASCADE-Grande in den nächsten drei Jahren gemessen werden. Mit dieser Er-
eigniszahl wird eine Sensitivät auf eine Anisotropie im Bereich der bisher publizierten Ampli-
tuden von etwa 1·10−2 erreicht. Diese Amplituden entsprechen in etwa den Modellvorhersagen
bei dieser Energie von 100 PeV.

Im Energiebereich von KASCADE werden keine Punktquellen erwartet. Der Gyroradi-
us geladener Teilchen ist zu klein, um mögliche Quellen sehen zu können. Anisotropie durch
neutrale Teilchen, also hochenergetische Photonen oder Neutronen wird aus verschiedenen
Gründen nicht erwartet. Das sind u.a. die steil abfallenden Quellspektren, die Absorption
durch Hintergrundphotonen und die zu kurze Zerfallslänge der Neutronen. In dieser Arbeit
wurde nach kleinräumiger Anisotropie in drei verschiedenen Analysen gesucht: In einer all-
gemeinen Himmelsdurchmusterung, einer dedizierten Betrachtung von Quellkandidaten und
durch eine Korrelationsanalyse der größten Schauer. Neben der Analyse aller Schauer ist auch
eine Hadronunterdrückung zur Anreicherung möglicher γ-induzierter Schauer durchgeführt
worden. Die Hadronunterdrückung erfolgt durch einen mit Hilfe von Schauersimulationen mit
CORSIKA motivierten Schnitt auf myonarme Schauer.

Die Himmelsdurchmusterung des sichtbaren Bereichs von KASCADE (Deklinationen
δ ≈ 15◦ bis δ ≈ 85◦) erbrachte keinerlei Hinweise auf kleinräumige Anisotropie. Gesucht wurde
auf verschiedenen Größenskalen (Zellgröße 0.5◦ und 2◦) sowie für verschiedene Schauergrößen
(log10Ne > 3 und log10Ne > 5.5). In keinem der Datensätze konnten Abweichungen von der
Isotropie gefunden werden. Dies gilt auch für den Datensatz mit Anreicherung möglicher γ-
induzierter Schauer. Desweiteren wurde die Region um die galaktische Ebene, in der sich die
meisten Quellkandidaten befinden, genauer untersucht. Auch hier gelten die oben genannte
Schlußfolgerungen.

Die Untersuchung der Umgebungen einer Reihe von möglichen Quellkandidaten (TeV-
γ-Quellen, Supernovae, Pulsare, Röntgendoppelsterne sowie der EGRET Katalog) zeigte, daß
aus keiner dieser Richtungen eine Abweichung von der Isotropie mit nennenswerter Signifikanz
zu erkennen ist. Die dedizierte Untersuchung der Quellkandidaten resultierte in oberen
Flußgrenzen (90%) von etwa 10−9 − 10−10 m−2s−1 bei einer Energieschwelle von etwa 350
TeV. Die genauen Ergebnisse aller betrachteten Quellkandidaten finden sich in den im Anhang
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verzeichneten Tabellen.
Eine Autokorrelationsanalyse der größten von KASCADE gemessenen Schauer, d.h.

Schauer mit etwa 100 PeV, führte zu keinem Hinweis auf eine gemeinsame Richtung von
zumindest einigen Schauern. Die aus etwa 1000 Schauer berechnete Autokorrelationsfunktion
(Berechnung nach Landy & Szalay [143]) ist über den gesamten Winkelabstandsbereich von
0-10◦ mit der Erwartung von w4 = 1 konsistent.

Vor allem für die zuletzt genannte Analyse wurde im Energiebereich (d.h. am oberen En-
de) von KASCADE-Grande über signifikante Abweichungen von der Isotropie vom AGASA-
Experiment berichtet [210]. Eine eingehende Untersuchung mit dem zukünftigen Datensatz
von KASCADE-Grande könnte hier zu interessanten Ergebnissen führen.

Die Ergebnisse dieser Arbeit entsprechen den theoretischen und den aus Ergebnissen an-
derer Experimente folgenden Vorhersagen. Auf keiner Skala, weder für die Dipolanalyse noch
für die Suche nach Punktquellen, gibt es im Energiebereich von KASCADE Hinweise auf
Abweichungen von der Isotropie.





Anhang A

Koordinatensysteme und Zeitskalen

A.1 Lokale Horizontalkoordinaten

Die Referenzebene im Horizontkoordinatensystem (Azimut, Zenit) ist die Ebene tangential
zur Erdkugel durch den Standpunkt des Beobachters. Diese horizontale Ebene durchschneidet
die Himmelskugel am Horizont. Der Nullpunkt des Azimutwinkels zeigt bei KASCADE in
Richtung des geographischen Nordens und nimmt im Uhrzeigersinn zu.

Das Ortskoordinatensystem (x bzw. y-Richtung) des Detektorfeldes ist um 15 Grad im
Uhrzeigersinn gegenüber den Himmelsrichtungen verdreht, die positive x-Achse hat einen
Azimutwert von 105◦, die positive y-Achse von 15◦.

A.2 Äquatorialkoordinaten

Die Referenzebene ist die Schnittebene durch die Erde die den Äquator enthält (siehe Ab-
bildung A.11 links). Der Nullpunkt der Rektaszension α wird im Gegenuhrzeigersinn vom
Frühlingspunkt, dem Schnittpunkt der Ekliptik mit der Ebene durch den Äquator (Buch-
stabe γ in Abbildung A.1 links), aus gemessen. Die Deklination δ gibt die Höhe über der
Referenzebene an.

Aufgrund der Präzession der Erde muß bei Äquatorialkoordinaten der Zeitpunkt der
Definition angeben werden, die sogenannte Epoche. In dieser Arbeit wird durchgehend die
Epoche B1950 verwendet (Umrechnung nach J2000, siehe z.B. [166]).

A.3 Galaktische Koordinaten

Für Untersuchungen in der Milchstraße sind galaktische Koordinaten das natürliche Koor-
dinatensystem (siehe Abbildung A.1 rechts). Der Ursprung des Systems liegt in der Sonne,
die Galaktische Länge l wird im Gegenuhrzeigersinn bezüglich des Galaktischen Zentrums
gemessen, die galaktische Breite b relativ zur Galaktischen Ebene. Auch für dieses Koordina-
tensystem ist die Angabe einer Epoche notwendig.

1Abbildung von Middle East Technical University, Ankara, Türkei
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Abbildung A.1: Definition von Äquatorial- (links) und Galaktischen (rechts) Koordinaten.
Der Buchstabe γ in der linken Abbildung gibt die Position des Frühlingspunktes an.

A.4 Zeitskalen

Solarer Tag Die Länge eines solaren Tages orientiert sich an der Erdrotation mit dem Re-
ferenzpunkt Sonne. Er ist 86400 SI s lang.

Siderischer Tag Die Länge eines siderischen Tages (Sternentag) orientiert sich an der Er-
drotation mit dem Frühlingspunkt als Referenz. Er ist 86163 SI s lang, ein Jahr hat 366
siderische Tage [63].

Antisiderischer Tag Die Länge eines antisiderischen Tages hat keine natürliche Referenz.
Er ist 86637 SI s lang, ein Jahr hat 364 antisiderische Tage.



Anhang B

Tests von Richtungsverteilungen

Dieses Kapitel gibt einen kurzen Überblick über gängige Tests von Richtungsverteilungen
auf Gleichförmigkeit bzw. der Suche nach Periodizitäten in diesen Verteilungen. Ausführliche
Herleitungen, Beweise und Anwendungsbeispiele finden sich z.B. in [154, 155, 85]. Wichtige
Tests auf Gleichförmigkeit sind der Rayleigh-Test [190,191], Kuipers VN -Test [139], Watsons
U2-Test [223] und Hodges-Ajnes AN -Test [111, 11]. Für die Suche nach Periodizitäten kann
ebenfalls der Rayleigh-Test bzw. die gleichwertige Maximum-Likelihood Methode [31], sowie
der auf dem Bayes-Theorem basierende Ansatz von Gregory und Loredo [94], der Test von
Swanepoel und de Beer [207] und der Entropie-Test von Cincotta et al. [55] angewendet wer-
den. Letztere Methoden haben sich allerdings für die vorhandene Datenstruktur mit zeitlichen
Lücken als ungeeignet erwiesen.

Test auf Gleichförmigkeit

Aufgrund der Periodizität Θi + 2π = Θi der Winkelvariablen können diese nicht wie Zufalls-
variablen auf einer Geraden behandelt werden. Bekannte Tests auf der Geraden wie z.B. der
Kolmogorov-Smirnov Test müssen an die Periodizität angepaßt werden.

Seien Θ1, ...,Θn n Zufallsvariablen einer Wahrscheinlichkeitsdichte f(Θ), 0 ≤ Θ ≤ 2π. Die
zu testende Nullhypothese für eine Gleichverteilung von Θi lautet:

H0 : f(Θ) =
1
2π
, (B.1)

die Alternativhypothese
H1 : f(Θ) = g(Θ). (B.2)

B.1 Rayleigh Test

Sei g(Θ) eine von Mises-Verteilung M(µ0, κ) mit mittlerer Richtung µ0 und Konzentrations-
parameter κ:

M(µ0, κ) =
1

2πI0(κ)
exp (κ cos(Θ− µ0)) (B.3)

mit 0 ≤ Θ ≤ 2π und κ ≥ 0. I0 ist die modifizierte Besselfunktion erster Art und nullter
Ordnung. Für κ = 0 entsprichtM(µ0, κ) einer Gleichverteilung. Der Rayleigh Test R [190,191]
prüft die Nullhypothese gegen die Alternativhypothese einer von Mises-Verteilung. Neben
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einer Wahrscheinlichkeit, daß die gegebene Verteilung mit einer Gleichverteilung verträglich
ist, liefert der Rayleigh Test auch eine Schätzung der relativen Amplitude R und der Lage des
Maximums Φ der ersten harmonischen der Fourierentwicklung der Winkel Θi. Die Rayleigh
Amplitude R [190,191] und Phase Φ ist definiert als mittlere Richtung von n Vektoren:

R2 = C2 + S2, Φ = arctan
S

C
(B.4)

mit S =
2
n

∑
sinΘi, C =

2
n

∑
cos Θi (B.5)

R und Φ bilden den Rayleigh-Vektor ~R = (R,Φ).
Mit einem Likelihood-Quotienten-Test und einer Näherung nach [176, 93] berechnet sich

die Wahrscheinlichkeit für eine Amplitude R bei n Ereignissen falls die Hypothese H0 wahr
ist mit:

P (nR2/4 ≥ k) = e−k
(
1 + (2k − k2)/4n− (24k − 132k2 + 76k3 − 9k4)/288n2

)
(B.6)

Für große n geht diese Gleichung in den bekannten von Rayleigh formulierten Zusammenhang
über:

P (nR2/4 > k) = e−k +O(n−2), k = nR2/4 (B.7)

Diese Methode ist auch anwendbar für multimodale von Mises-Verteilungen und zur Be-
stimmung höherer Terme der Fourierentwicklung:

M(µ0, κ, l) =
1

2πI0(κ)
exp (κ cos l(Θ− µ0)) 0 < µ0 ≤ 2π/l (B.8)

R2
l = C2

l + S2
l , Sl =

1
n

∑
sin(lΘi), Cl =

1
n

∑
cos(lΘi) (B.9)

B.2 Kuipers Vn Test

Kuipers Vn-Test [139] ist eine Art Kolmogorov-Smirnov-Test auf dem Kreis. Er ist vertei-
lungsfrei und reagiert empfindlich auf Unterschiede in der globalen Form der Verteilungen.
Die empirische Verteilungsfunktion Sn(Θ) sei für den Test auf Gleichverteilung mit Θ(0) = 0,
Θ(n+1) = 2π wie folgt definiert:

Sn(Θ) = i/n, Θ(i) ≤ Θ(i+1), i = 0, 1, ..., n (B.10)

Aus den der Größe nach geordneten gemessenen Winkeln wird die kumulative Größe Fn

gebildet:

Fn(Θ) =
Anzahl der Θi ≤ Θn

n
(B.11)

Die von Kuiper definierte Teststatistik lautet ähnlich zum Kolmogorov-Smirnov-Test:

Vn = D+ +D− (B.12)

D+ = sup
Θ

(Sn(Θ)− Fn(Θ)) D− = sup
Θ

(Fn(Θ)− Sn(Θ)) (B.13)
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Vn ist also die Summe der maximalen und minimalen Abweichung zwischen den beiden ku-
mulativen Funktionen. Folgende alternative Formulierung von Vn ist technisch einfach zu
implementieren:

Vn = max
0≤i≤n

(
i

n
− Ui

)
+ max

0≤i≤n

(
Ui −

i− 1
n

)
(B.14)

Ui = Θi/2π (B.15)

Für große n gilt nach Kuiper:

P (
√
n Vn ≤ z) = 1− 2

∞∑
m=1

(4m2z2 − 1)e−2m2z2

+
8z

3
√
n

∞∑
m=1

m2(4m2z2 − 3)e−2m2z2
+O(n−1) (B.16)

B.3 Watsons U 2 Test

Der Watsons U2 Test [223] ist ebenfalls ein verteilungsfreier Test. Die Teststatistik U2 be-
rechnet sich mit Ū = 1

n

∑
i Ui und Ui = Θi/2π durch:

U2 =
n∑

i=1

(
Ui −

2i− 1
2n

)2

+
1

12n

=
n∑

i=1

U2
i − nŪ − 2

n

n∑
i=1

iUi + (n+ 1)Ū +
n

12
(B.17)

Während Kuipers Vn den maximalen und minimalen Abstand zwischen den kumulierten ge-
messenen und theoretischen Werten testet, berechnet Watson den quadratischen Abstand.
Für große n gilt in einer Näherung von Watson:

lim
n→∞

P (U2 > u) = 2
∞∑

m=1

(−1)m−1 exp(−2m2π2u). (B.18)

B.4 Ajnes An Test

Seien Θ1, ...,Θn n Punkte auf einem Kreis. Mit einer Linie l durch den Mittelpunkt des Kreises
werden die n Punkte in zwei Hälften geteilt. Durch Rotation der Linie l läßt sich die kleinste
Menge an Punkten auf einer Seite der Linie bestimmen. Hodges [111] verwendete diese Größe
als Teststatistik. Eine Erweiterung davon ist Ajnes An-Test [11]. Sei N(Θ) die Anzahl von
Messungen in einem Halbkreis (Θ,Θ + π). Ajnes Teststatistik An ist dann definiert als:

An =
∫ 2π

0

(
N(Θ)− n

2

)
dΘ (B.19)

Zur technischen Realisierung kann folgende Formel verwendet werden:

An =
nπ

4
− 2
n

n∑
j=2

j−1∑
i=1

min (Θj −Θi, 2π −Θj + Θi) (B.20)
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Abbildung B.1: Vergleich von Rayleigh-,Watson- und Kuipertest. Links: Wahrscheinlichkeit
PUni, daß der getesteten Verteilung eine Gleichverteilung zugrunde liegt in Abhängigkeit der
Anzahl an Ereignissen (links, Amplitude R = 0.005) und in Abhängigkeit der Amplitude R
(rechts, Ereignisse n = 500000).

Bei großen Werten von An kann die Nullhypothese (Gleichung B.1) verworfen werden. Für
große n gilt folgende Näherung:

lim
n→∞

P (An > a) =
4
π

∞∑
k

(−1)k−1

2k − 1
exp (−(2k − 1)2π2

2
· a) (B.21)

Ajnes An-Test ist vor allem für kleine Datensätze geeignet und dort auch am empfindlich-
sten. Große Datensätze lassen sich schon aufgrund der äußerst rechenintensive Bestimmung
von An nach Gleichung B.20 kaum bearbeiten.

B.5 Vergleich der Tests

Die Ergebnisse eines Vergleiches von Rayleigh-, Watson- und Kuipertest können der Abbil-
dung B.1 entnommen werden. Für sechs verschiedene Amplituden R und fünf verschiedene
Ereigniszahlen n wurden jeweils 100 Verteilungen simuliert. Die dabei zugrundeliegende Funk-
tion lautet T (φ) = 1 + R sin(φ − ξ) mit der Zufallsvariablen φ, der Amplitude R und einer
konstanten Phasenverschiebung ξ. Diese Verteilungen wurden mit den drei oben beschrie-
benen Testverfahren überprüft. In Abbildung B.1 ist der jeweilige Mittelwert über die 100
Ergebnisse eingezeichnet. Angeben ist die Wahrscheinlichkeit, daß die getestete Verteilung
einer Gleichverteilung entspricht.

Die Ergebnisse von Kuiper- und Watson-Test stimmen innerhalb der angegebenen Streu-
breiten exakt überein. Beide Tests sind sehr ähnlich, die Teststatistik ist jeweils der Abstand
zwischen der kumulierten empirischen und der zu testenden Verteilung. Kuiper verwendet
den maximalen Abstand, Watson den mittleren quadratischen. Grundsätzlich arbeiten diese
beiden Tests besser als der Rayleigh-Test. Während z.B. nach dem Rayleigh-Test die Ver-
teilungen mit R = 0.008 noch mit einer Wahrscheinlichkeit von 13% einer Gleichverteilung
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Abbildung B.2: Wahrscheinlichkeitsdichteverteilung Pξ (links) und Pη (rechts).

entsprechen, ist dieser Wert beim Watson-Test 0.2% (Abbildung rechts). Alle Tests gewinnen
an Sensitivität mit zunehmender Ereigniszahl (Abbildung links).

B.6 Erweiterter Rayleigh-Formalismus

Ist die Nullhypothese nicht wie bisher angenommen eine Gleichverteilung (Gleichung B.1),
sondern eine Verteilung mit unbekannter Amplitude s und Phase ψ gilt nach Linsley [147]
für den Rayleigh-Vektor ~R (Amplitude R, Phase Φ)

~R = ~s+ ~x (B.22)

Der Rayleigh-Vektor ~R wird aus den Zufallsvariablen (Meßdaten) durch die Gleichungen B.4
bestimmt. ~x beschreibt die Rayleigh-Fluktuationen, ~s = (s, ψ) die tatsächlich vorhandene
Anisotropie in der zugrundeliegenden Verteilung. Die Wahrscheinlichkeit Ps, daß die Meß-
daten aus einer Verteilung mit einer Amplitude im Intervall [s, s + ds] stammen, lautet mit
ξ = s/R:

Pξ =
2
√
k/2

I0(k/2)
exp

(
−k(ξ2 + 0.5)

)
· I0(2kξ) (B.23)

I0 ist die modifizierte Besselfunktion nullter Ordnung und k = nR2/4. Abbildung B.2 zeigt
für vier verschiedene k-Werte den Verlauf von Pξ. Für k � 1 nähert sich Pξ einer Normal-
verteilung mit Mittelwert s an. ξ = 1 entspricht einer genauen Bestimmung der unbekannten
Amplitude s. Aus der Abbildung läßt sich erkennen, daß solange k keine sehr großen Wer-
te annimmt (k ≥ 4), R ein sehr ungenauer Schätzwert von s ist. Für die vier Werte von k
in der Abbildung gilt für die Erwartungswerte 〈ξ〉 z.B. 〈ξ(k = 0.5)〉 = 1.009, 〈ξ(k = 1)〉 =
0.875, 〈ξ(k = 2)〉 = 0.857 und 〈ξ(k = 4)〉 = 0.914. Für k ≈ 1 vergrößern die Fluktuationen
die in der Analyse bestimmte Rayleigh-Amplitude R, für kleine Werte von k erfolgt eine
Unterschätzung.
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Für die Bestimmung der Phase ψ, im Folgenden durch den Winkel η, der relativ zur
Rayleigh-Phase Φ (Gleichung B.4) gemessen wird (η = ψ−Φ), dargestellt, gilt für die Wahr-
scheinlichkeitsdichte:

Pη =
1

I0(k/2)
exp (k(cos2 η − 0.5))

(
1 + l · erf(l ·

√
k cos η)

)
(B.24)

Die Funktion erf ist die Gaußsche Fehlerfunktion, für l gilt l = 1 falls −π/2 ≤ Φ ≤ π/2, l = −1
falls −π ≤ Φ < −π/2 oder π/2 < Φ ≤ π. Der Verlauf von Pη für vier verschiedene k-Werte ist
in Abbildung B.2 rechts zu erkennen. η = 0 entspricht einer genauen Schätzung der Phase ψ.
Die Breite der Verteilungen skaliert erwartungsgemäß mit k. Die Konfidenzintervalle η68.3%

für die vier Beispiele in der Abbildung lauten η68.3%(k = 0.5) = 76.6◦, η68.3%(k = 1) = 57.4◦,
η68.3%(k = 2) = 37.5◦und η68.3%(k = 4) = 23.2◦. Die Verteilung Pη hat sehr weite Ausläufer,
z.B. ist η95%(k = 2) = 107.3◦. Der k-Wert von 2 ist etwa das Maximale was sich in Analysen
von ausgedehnten Luftschauer erreichen läßt, Beide Abbildungen in B.2 zeigen, daß solange k
keine Werte größer als 4 annimmt, die Ergebnisse mit einer sehr großen Unsicherheit behaftet
sind, d.h. eine genaue Bestimmung von Amplitude und Phase der ersten Harmonischen nicht
möglich ist.



Anhang C

Ergebnisse der Punktquellenanalyse
(Datenkarten)

Dieser Anhang enthält in Tabellenform die Ergebnisse der Punktquellenanalyse sowie Si-
gnifikanzkarten und Verteilungen (soweit diese nicht in Kapitel 6.2.1 zu finden sind). Ein
Überblick über verwendete Datenschnitte, Kanalbreiten, etc. findet sich in Tabelle 6.3. Die
Art und Anzahl der sichtbaren Objekte zeigt Tabelle 6.1, deren Lage am Himmel Abbildung
6.12.
Die Ergebnisse der Analyse der Umgebungen von Objekten aus folgenden Katalogen sind in
diesem Anhang aufgelistet:

• sog. ’Maxima Katalog’. Hier sind die Werte zu den zwanzig größten Signifikanzen aus
den Signifikanzkarten verzeichnet.

• TeV-γ-Quellen Katalog (Tabelle 6.2).

Beschreibung des Tabelleninhaltes:

Name Name der Quelle

RA Rektaszension der Quelle (B1950), dezimale Darstellung

Dec Deklination der Quelle (B1950), dezimale Darstellung

Smax Maximale Signifikanz in einer kreisförmigen Umgebung um die exakte Quellposition
mit einem Radius nach Tabelle 6.3

ND Anzahl der Ereignisse im Kanal von Smax in der Datenkarte

NU Anzahl der Ereignisse im Kanal von Smax in der Untergrundkarte

PN Wahrscheinlichkeit, daß die Verteilung der Signifikanzen in der Umgebung der Quelle
einer Normalverteilung N(0,1) entspricht.

Φ log10 der obere Flußgrenzen in [m−2s−1] (90% Vertrauen) (Berechnung nach Kapitel 6.1.6)

129
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C.1 Datenschnitt Nr.1: log10 Ne > 3.0, Kanalbreite 0.5◦

Tabelle C.1: Maxima in den Signifikanzen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN

Maximum N.1 249.7 21.2 3.9 0.001 766 662 0.85
Maximum N.2 200.4 21.8 3.9 0.002 801 695 0.96
Maximum N.3 41.4 30.2 3.8 0.002 1645 1495 0.95
Maximum N.4 43.9 42.8 3.8 0.002 2925 2724 0.68
Maximum N.5 110.3 44.8 3.7 0.002 3031 2828 0.76
Maximum N.6 301.5 27.8 3.7 0.003 1354 1222 0.94
Maximum N.7 266.9 46.8 3.7 0.003 3188 2984 0.87
Maximum N.8 309.0 52.2 3.6 0.004 3346 3138 0.94
Maximum N.9 15.5 40.8 3.6 0.003 2751 2563 0.99
Maximum N.10 302.3 66.2 3.6 0.004 2677 2494 0.95
Maximum N.11 137.5 21.8 3.6 0.005 787 690 0.98
Maximum N.12 48.1 27.2 3.6 0.005 1305 1179 0.99
Maximum N.13 291.5 24.8 3.5 0.006 1066 954 0.97
Maximum N.14 314.5 60.8 3.5 0.007 3097 2906 0.98
Maximum N.16 218.9 28.2 3.4 0.008 1410 1285 0.96
Maximum N.17 244.3 16.8 3.4 0.009 430 363 0.63
Maximum N.18 107.0 51.8 3.4 0.011 3285 3094 0.96
Maximum N.19 295.9 21.2 3.4 0.010 755 666 0.86
Maximum N.20 293.4 73.2 3.3 0.011 1951 1806 0.98
Maximum N.21 20.1 27.8 3.3 0.010 1354 1234 0.44

Tabelle C.2: TeV Quellen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN Φ̄
G184.6-05.8 82.9 22.0 2.1 0.405 746 689 0.99 -9.73
G111.7-02.1 350.3 58.5 2.1 0.379 3180 3060 0.89 -9.75
MRK 421, S4 1101+384 165.4 38.5 1.9 0.546 2538 2442 0.91 -9.69
MRK 501, S4 1652+398 253.0 39.8 2.6 0.106 2568 2435 0.98 -9.67
1ES2344+514 356.2 51.4 2.2 0.351 3250 3126 0.99 -9.66
1ES1959+650 299.9 65.0 2.1 0.445 2774 2666 0.98 -9.76
3C 66A, 1ES0219+428 34.9 42.8 2.6 0.136 2862 2726 0.59 -9.71
1H 1426+423, 1ES1426+428 216.6 42.9 1.7 0.765 2854 2765 0.73 -9.70
TeV J2032+4130 307.6 41.3 2.2 0.303 2767 2650 0.96 -9.67
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C.2 Datenschnitt Nr.2: log10 Ne > 3.0, Kanalbreite 0.5◦

Das Kartengitter der zugrundeliegenden Himmelskarten ist hier um eine halbe Kanalbreite
gegeben C.1 verschoben (Datenschnitt Nr.2).

Tabelle C.3: Maxima in den Signifikanzen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN

Maximum N.1 43.3 53.5 3.9 0.001 3357 3132 0.87
Maximum N.2 331.2 49.5 3.9 0.001 3317 3093 0.96
Maximum N.3 300.9 74.0 3.8 0.002 1904 1742 0.90
Maximum N.4 258.3 65.5 3.7 0.003 2756 2565 0.85
Maximum N.5 75.7 16.0 3.7 0.003 389 320 0.92
Maximum N.6 89.0 31.0 3.6 0.003 1706 1559 0.95
Maximum N.7 11.5 27.5 3.6 0.004 1336 1206 0.98
Maximum N.9 185.1 57.0 3.6 0.004 3271 3067 0.95
Maximum N.10 242.2 36.0 3.6 0.004 2278 2109 0.97
Maximum N.11 259.1 74.0 3.5 0.005 1893 1742 0.82
Maximum N.12 233.8 54.5 3.5 0.005 3349 3147 0.83
Maximum N.13 198.6 44.5 3.5 0.006 3019 2828 0.70
Maximum N.14 161.6 32.5 3.5 0.006 1857 1708 0.79
Maximum N.15 263.3 17.5 3.5 0.007 479 406 0.60
Maximum N.16 142.1 24.5 3.5 0.007 1019 911 0.84
Maximum N.17 247.2 39.0 3.5 0.007 2580 2406 0.90
Maximum N.18 354.0 57.5 3.5 0.007 3265 3070 0.91
Maximum N.19 220.7 34.5 3.4 0.007 2100 1945 0.91
Maximum N.20 353.5 60.0 3.4 0.008 3119 2929 0.95
Maximum N.21 166.2 50.5 3.4 0.008 3284 3089 0.89

Tabelle C.4: TeV Quellen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN Φ̄
G184.6-05.8 82.9 22.0 1.9 0.549 845 790 0.97 -9.74
G111.7-02.1 350.3 58.5 2.1 0.414 3109 2993 0.92 -9.74
MRK 421, S4 1101+384 165.4 38.5 2.2 0.297 2385 2277 0.99 -9.68
MRK 501, S4 1652+398 253.0 39.8 2.9 0.053 2557 2412 0.92 -9.69
1ES2344+514 356.2 51.4 2.1 0.389 3258 3139 0.96 -9.65
1ES1959+650 299.9 65.0 1.4 0.886 2756 2682 0.77 -9.77
3C 66A, 1ES0219+428 34.9 42.8 2.8 0.063 2804 2655 0.99 -9.68
1H 1426+423, 1ES1426+428 216.6 42.9 1.3 0.943 2764 2697 0.94 -9.72
TeV J2032+4130 307.6 41.3 2.4 0.194 2667 2542 0.91 -9.68
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Abbildung C.1: Signifikanzkarte (oben) sowie Verteilungen der Signifikanzen von allen Zel-
len (links) und für Zellen mit einem maximalem Abstand von der galaktischen Ebene von
1.5◦.(rechts). Das Kartengitter ist um eine halbe Binbreite gegenüber dem in Abbildung 6.5
verschoben. Datenschnitt Nr.2: log10Ne > 3.0 und Kanalbreite 0.5◦.
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Abbildung C.2: Signifikanzverteilungen für Umgebungen mit 1.5◦ Radius um die jeweiligen
Quellpositionen für die Kataloge von Supernovae, Pulsare, Röntengendoppelsterne (HMX und
LMX), EGRET und TeV Gammaquellen (siehe Tabelle 6.1). Das Kartengitter ist um eine
halbe Binbreite gegenüber dem in Abbildung 6.5 verschoben. Datenschnitt Nr.2: log10Ne >
3.0 und Kanalbreite 0.5◦.
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C.3 Datenschnitt Nr.3: log10 Ne > 3.0, Kanalbreite 2.0◦

Tabelle C.5: Maxima in den Signifikanzen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN

Maximum N.1 258.2 65.0 3.4 0.010 42541 41842 1.00
Maximum N.2 346.8 47.0 3.2 0.017 48414 47703 0.88
Maximum N.3 110.5 43.0 3.0 0.034 43883 43247 0.69
Maximum N.4 203.2 43.0 3.0 0.039 44248 43620 0.65
Maximum N.5 241.8 23.0 2.9 0.047 13168 12833 0.77
Maximum N.6 85.9 43.0 2.9 0.051 44021 43412 0.68
Maximum N.7 142.5 25.0 2.8 0.066 15708 15359 0.85
Maximum N.8 259.9 27.0 2.8 0.067 19071 18688 0.98
Maximum N.9 251.2 37.0 2.7 0.082 35867 35348 0.95
Maximum N.10 45.3 25.0 2.7 0.084 15888 15547 0.97
Maximum N.11 302.6 27.0 2.7 0.093 19006 18634 0.98
Maximum N.12 285.2 23.0 2.7 0.099 13127 12820 0.93
Maximum N.15 147.2 19.0 2.6 0.098 8190 7952 0.78
Maximum N.18 215.8 23.0 2.6 0.114 13081 12781 1.00
Maximum N.19 334.1 43.0 2.6 0.117 44193 43642 0.98
Maximum N.20 150.7 47.0 2.6 0.120 47874 47303 0.95

Tabelle C.6: TeV Quellen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN Φ̄
G184.6-05.8 82.9 22.0 2.2 0.320 15761 15483 0.93 -9.12
G111.7-02.1 350.3 58.5 2.3 0.238 50952 50423 0.84 -9.08
MRK 421, S4 1101+384 165.4 38.5 1.8 0.619 43721 43333 0.96 -9.10
MRK 501, S4 1652+398 253.0 39.8 2.7 0.085 35867 35348 0.89 -9.09
1ES2344+514 356.2 51.4 2.3 0.245 50952 50423 0.90 -9.06
1ES1959+650 299.9 65.0 2.0 0.444 44484 44058 0.96 -9.15
3C 66A, 1ES0219+428 34.9 42.8 2.2 0.347 38666 38237 0.72 -9.06
1H 1426+423, 1ES1426+428 216.6 42.9 2.1 0.364 46748 46285 0.97 -9.08
TeV J2032+4130 307.6 41.3 2.3 0.235 44268 43771 0.93 -9.04



C.3 Datenschnitt Nr.3 135

Rektaszension
0 50 100 150 200 250 300 350

D
ek

lin
at

io
n

20

30

40

50

60

70

80

L
i/M

a 
S

ig
n

if
ik

an
z

-4

-3

-2

-1

0

1

2

3

4

Rektaszension
0 50 100 150 200 250 300 350

D
ek

lin
at

io
n

20

30

40

50

60

70

80

Entries  3656
 / ndf 2χ  40.27 / 35

Prob   0.2484
p0          4.8± 288.6 

Li/Ma Signifikanz
-4 -2 0 2 4 6

u
fi

g
ke

it
a

H

1

10

10
2

Entries  3656
 / ndf 2χ  40.27 / 35

Prob   0.2484
p0          4.8± 288.6 

Entries  427
 / ndf 2χ  19.95 / 13

Prob   0.09651
p0        3.243± 65.43 

Li/Ma Signifikanz
-4 -2 0 2 4 6

u
fi

g
ke

it
a

H

1

10

10
2

Entries  427
 / ndf 2χ  19.95 / 13

Prob   0.09651
p0        3.243± 65.43 

Galaktische Ebene

Abbildung C.3: Signifikanzkarte (oben) sowie Verteilungen der Signifikanzen von allen Zel-
len (links) und für Zellen mit einem maximalem Abstand von der galaktischen Ebene von
6◦.(rechts). Datenschnitt Nr.3: log10Ne > 3.0 und Kanalbreite 2◦.
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Abbildung C.4: Signifikanzverteilungen für Umgebungen mit 6◦ Radius um die jeweiligen
Quellpositionen für die Kataloge von Supernovae, Pulsare, Röntengendoppelsterne (HMX und
LMX), EGRET und TeV Gammaquellen (siehe Tabelle 6.1). Datenschnitt Nr.3: log10Ne >
3.0 und Kanalbreite 2◦.
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C.4 Datenschnitt Nr.4: log10 Ne > 5.5, Kanalbreite 2.0◦

Tabelle C.7: Maxima in den Signifikanzen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN

Maximum N.1 276.6 41.0 4.3 0.000 156 108 0.83
Maximum N.2 212.2 47.0 3.7 0.003 166 122 0.99
Maximum N.3 316.6 19.0 3.3 0.010 32 17 0.91
Maximum N.4 277.7 33.0 3.2 0.018 97 69 1.00
Maximum N.5 272.9 59.0 3.1 0.024 163 126 0.94
Maximum N.6 221.4 51.0 3.1 0.023 166 129 0.69
Maximum N.7 132.3 33.0 3.0 0.033 96 69 0.87
Maximum N.8 274.2 69.0 3.0 0.037 115 85 0.95
Maximum N.9 176.9 17.0 2.9 0.022 23 11 0.99
Maximum N.10 42.1 75.0 2.9 0.047 81 57 0.74
Maximum N.11 329.5 69.0 2.8 0.064 112 84 0.94
Maximum N.12 204.4 39.0 2.8 0.063 127 97 0.97
Maximum N.13 92.4 65.0 2.8 0.068 136 106 1.00
Maximum N.14 211.8 35.0 2.7 0.090 104 79 0.94
Maximum N.15 92.1 19.0 2.7 0.068 30 17 0.87
Maximum N.16 280.6 19.0 2.7 0.074 28 16 0.88
Maximum N.17 198.3 71.0 2.6 0.110 100 76 0.80
Maximum N.18 208.0 55.0 2.6 0.108 164 133 0.99
Maximum N.19 81.2 51.0 2.6 0.114 158 127 0.93
Maximum N.20 51.7 61.0 2.6 0.118 146 117 0.99
Maximum N.21 99.7 29.0 2.6 0.116 71 51 0.87

Tabelle C.8: TeV Quellen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN Φ̄
G184.6-05.8 82.9 22.0 1.2 0.964 29 23 0.65 -7.93
G111.7-02.1 350.3 58.5 1.5 0.862 147 130 0.96 -7.95
MRK 421, S4 1101+384 165.4 38.5 1.0 0.994 115 105 0.63 -7.91
MRK 501, S4 1652+398 253.0 39.8 2.3 0.278 129 105 0.86 -7.85
1ES2344+514 356.2 51.4 1.4 0.919 145 129 0.93 -7.91
1ES1959+650 299.9 65.0 1.9 0.502 115 95 0.93 -7.94
3C 66A, 1ES0219+428 34.9 42.8 1.6 0.784 137 119 0.99 -7.90
1H 1426+423, 1ES1426+428 216.6 42.9 3.7 0.003 166 122 0.99 -7.82
TeV J2032+4130 307.6 41.3 2.2 0.324 138 113 0.97 -7.84
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Abbildung C.5: Signifikanzkarte (oben) sowie Verteilungen der Signifikanzen von allen Zel-
len (links) und für Zellen mit einem maximalem Abstand von der galaktischen Ebene von
6◦.(rechts). Datenschnitt Nr.4: log10Ne > 5.5 und Kanalbreite 2◦.
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Abbildung C.6: Signifikanzverteilungen für Umgebungen mit 6◦ Radius um die jeweiligen
Quellpositionen für die Kataloge von Supernovae, Pulsare, Röntengendoppelsterne (HMX und
LMX), EGRET und TeV Gammaquellen (siehe Tabelle 6.1). Datenschnitt Nr.4: log10Ne >
5.5 und Kanalbreite 2◦.
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C.5 Datenschnitt Nr.5: a = 2.5,b = −0.776, c = 0.8, log10 Ne > 3.0,
Kanalbreite 0.5◦

Tabelle C.9: Maxima in den Signifikanzen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN

Maximum N.1 192.5 45.8 4.1 0.001 983 859 0.93
Maximum N.2 142.1 31.8 4.0 0.001 591 498 0.99
Maximum N.3 171.8 19.8 3.9 0.001 255 197 0.98
Maximum N.4 88.1 15.8 3.9 0.001 175 128 0.99
Maximum N.5 233.7 28.2 3.9 0.001 477 397 0.59
Maximum N.6 204.9 46.2 3.9 0.002 980 863 0.55
Maximum N.8 324.1 26.2 3.7 0.003 418 346 0.83
Maximum N.9 85.1 20.2 3.7 0.003 266 210 0.84
Maximum N.10 197.3 36.2 3.7 0.004 716 622 0.98
Maximum N.11 306.5 37.8 3.6 0.004 772 675 0.65
Maximum N.12 48.1 27.2 3.6 0.005 453 380 0.91
Maximum N.14 2.6 31.8 3.5 0.006 575 494 0.99
Maximum N.15 20.1 27.8 3.5 0.006 461 389 0.74
Maximum N.16 218.9 28.2 3.5 0.006 477 404 0.81
Maximum N.17 191.4 19.2 3.5 0.007 237 187 0.96
Maximum N.18 3.9 15.8 3.4 0.008 169 128 0.97
Maximum N.19 106.6 57.2 3.4 0.009 1010 904 0.92
Maximum N.20 172.7 49.2 3.4 0.009 999 894 0.97
Maximum N.21 311.9 50.2 3.4 0.009 1023 917 0.95

Tabelle C.10: TeV Quellen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN Φ̄
G184.6-05.8 82.9 22.0 2.2 0.318 298 261 0.98 -9.95
G111.7-02.1 350.3 58.5 2.6 0.115 988 907 0.95 -9.99
MRK 421, S4 1101+384 165.4 38.5 1.8 0.604 721 672 0.90 -9.91
MRK 501, S4 1652+398 253.0 39.8 3.3 0.013 813 722 0.69 -9.94
1ES2344+514 356.2 51.4 1.9 0.556 976 916 0.68 -9.93
1ES1959+650 299.9 65.0 1.7 0.711 858 808 0.87 -9.99
3C 66A, 1ES0219+428 34.9 42.8 0.9 0.997 808 783 0.63 -10.00
1H 1426+423, 1ES1426+428 216.6 42.9 1.9 0.535 848 792 0.80 -9.93
TeV J2032+4130 307.6 41.3 2.0 0.477 813 757 0.81 -9.90
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Abbildung C.7: Signifikanzkarte (oben) sowie Verteilungen der Signifikanzen von allen Zel-
len (links) und für Zellen mit einem maximalem Abstand von der galaktischen Ebene von
1.5◦.(rechts). Datenschnitt Nr.5: a = 2.5, b = −0.776, c = 0.8, log10Ne > 3.0 und Kanal-
breite 0.5◦.
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Abbildung C.8: Signifikanzverteilungen für Umgebungen mit 1.5◦ Radius um die jeweiligen
Quellpositionen für die Kataloge von Supernovae, Pulsare, Röntengendoppelsterne (HMX
und LMX), EGRET und TeV Gammaquellen (siehe Tabelle 6.1). Datenschnitt Nr.5: a =
2.5, b = −0.776, c = 0.8, log10Ne > 3.0 und Kanalbreite 0.5◦.
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C.6 Datenschnitt Nr.6: a = 2.5,b = −0.776, c = 0.8, log10 Ne > 3.0,
Kanalbreite 0.5◦

Das Kartengitter der zugrundeliegenden Himmelskarten ist hier um eine halbe Kanalbreite
gegenüber C.5 verschoben (Datenschnitt Nr.6).

Tabelle C.11: Maxima in den Signifikanzen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN

Maximum N.2 186.6 70.0 4.1 0.000 792 680 0.93
Maximum N.3 335.0 75.5 3.9 0.001 651 554 0.93
Maximum N.4 93.3 67.5 3.9 0.001 843 733 0.52
Maximum N.5 208.9 26.0 3.9 0.001 414 338 0.82
Maximum N.6 300.4 20.5 3.8 0.002 272 213 0.78
Maximum N.7 138.3 23.5 3.7 0.003 341 276 0.83
Maximum N.9 295.2 50.5 3.6 0.004 1032 918 0.87
Maximum N.10 333.7 16.5 3.6 0.003 183 138 0.99
Maximum N.11 248.8 28.5 3.6 0.004 485 409 0.97
Maximum N.13 184.0 29.5 3.5 0.006 506 430 0.79
Maximum N.14 145.5 38.5 3.5 0.006 788 692 0.90
Maximum N.15 110.0 45.0 3.5 0.007 944 840 0.96
Maximum N.16 358.4 40.5 3.4 0.008 837 742 0.90
Maximum N.17 323.9 26.5 3.4 0.009 417 351 0.78
Maximum N.18 91.8 25.0 3.4 0.010 376 314 0.97
Maximum N.19 235.1 29.0 3.4 0.010 495 423 0.96
Maximum N.20 8.9 22.5 3.4 0.009 315 258 0.98
Maximum N.21 24.8 26.0 3.4 0.009 404 339 0.99

Tabelle C.12: TeV Quellen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN Φ̄
G184.6-05.8 82.9 22.0 1.6 0.805 251 226 0.99 -9.97
G111.7-02.1 350.3 58.5 2.2 0.336 965 898 0.71 -9.98
MRK 421, S4 1101+384 165.4 38.5 3.0 0.036 778 696 0.69 -9.92
MRK 501, S4 1652+398 253.0 39.8 1.5 0.871 803 761 0.74 -9.96
1ES2344+514 356.2 51.4 1.9 0.516 980 920 0.90 -9.92
1ES1959+650 299.9 65.0 2.2 0.294 877 812 0.85 -9.98
3C 66A, 1ES0219+428 34.9 42.8 1.1 0.989 826 795 0.88 -9.98
1H 1426+423, 1ES1426+428 216.6 42.9 3.2 0.016 876 782 0.95 -9.92
TeV J2032+4130 307.6 41.3 3.2 0.023 837 748 0.98 -9.91
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Abbildung C.9: Signifikanzkarte (oben) sowie Verteilungen der Signifikanzen von allen Zel-
len (links) und für Zellen mit einem maximalem Abstand von der galaktischen Ebene von
1.5◦.(rechts). Das Kartengitter ist um eine halbe Binbreite gegenüber dem in Abbildung C.7
verschoben. Datenschnitt Nr.6: a = 2.5, b = −0.776, c = 0.8, log10Ne > 3.0 und Kanalbrei-
te 0.5◦.
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Abbildung C.10: Signifikanzverteilungen für Umgebungen mit 1.5◦ Radius um die jeweiligen
Quellpositionen für die Kataloge von Supernovae, Pulsare, Röntengendoppelsterne (HMX
und LMX), EGRET und TeV Gammaquellen (siehe Tabelle 6.1). Das Kartengitter ist um
eine halbe Binbreite gegenüber dem in Abbildung C.8 verschoben. Datenschnitt Nr.6:
a = 2.5, b = −0.776, c = 0.8, log10Ne > 3.0 und Kanalbreite 0.5◦.
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C.7 Datenschnitt Nr.7: a = 2.5,b = −0.776, c = 0.8, log10 Ne > 3.0,
Kanalbreite 2◦

Tabelle C.13: Maxima in den Signifikanzen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN

Maximum N.1 45.3 25.0 3.4 0.009 5293 5047 0.95
Maximum N.2 309.5 63.0 3.0 0.033 13649 13296 0.89
Maximum N.3 203.2 43.0 2.9 0.051 13205 12873 0.91
Maximum N.4 258.2 65.0 2.9 0.059 13136 12809 0.89
Maximum N.5 150.7 47.0 2.8 0.062 14245 13907 0.87
Maximum N.6 270.7 47.0 2.8 0.068 14452 14116 0.94
Maximum N.7 256.8 63.0 2.9 0.059 13136 12809 0.78
Maximum N.8 196.6 69.0 2.7 0.081 11480 11187 0.98
Maximum N.9 141.3 17.0 2.7 0.087 2503 2369 0.94
Maximum N.10 129.0 45.0 2.7 0.093 13783 13468 0.93
Maximum N.12 339.6 21.0 2.7 0.089 3766 3603 1.00
Maximum N.13 22.0 47.0 2.7 0.099 14318 13999 0.95
Maximum N.14 241.8 23.0 2.6 0.104 4499 4322 0.96
Maximum N.15 333.8 55.0 2.6 0.104 15181 14855 0.72
Maximum N.16 5.6 27.0 2.6 0.105 6044 5841 0.63
Maximum N.17 156.1 57.0 2.6 0.120 14833 14516 0.90
Maximum N.18 23.2 43.0 2.7 0.099 14318 13999 0.97
Maximum N.20 145.3 39.0 2.5 0.156 11470 11201 0.99
Maximum N.21 288.7 31.0 2.5 0.158 7876 7656 0.74

Tabelle C.14: TeV Quellen

Name RA Dec. Smax P> ND NU PN Φ̄
G184.6-05.8 82.9 22.0 1.3 0.942 2442 2378 1.00 -9.38
G111.7-02.1 350.3 58.5 2.1 0.398 14881 14626 0.97 -9.37
MRK 421, S4 1101+384 165.4 38.5 2.2 0.349 10535 10311 0.96 -9.30
MRK 501, S4 1652+398 253.0 39.8 2.0 0.450 11625 11405 0.92 -9.36
1ES2344+514 356.2 51.4 2.2 0.327 14968 14698 0.95 -9.35
1ES1959+650 299.9 65.0 3.0 0.033 13649 13296 0.97 -9.43
3C 66A, 1ES0219+428 34.9 42.8 2.1 0.415 10614 10400 0.85 -9.32
1H 1426+423, 1ES1426+428 216.6 42.9 2.2 0.316 13928 13668 0.98 -9.33
TeV J2032+4130 307.6 41.3 1.9 0.519 13098 12874 0.95 -9.29
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Abbildung C.11: Signifikanzkarte (oben) sowie Verteilungen der Signifikanzen von allen Zel-
len (links) und für Zellen mit einem maximalem Abstand von der galaktischen Ebene von
6◦.(rechts). Datenschnitt Nr.7: a=2.5,b=-0.776,c=0.8,log10Ne > 3.0 und Kanalbreite 2◦.
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Abbildung C.12: Signifikanzverteilungen für Umgebungen mit 6◦ Radius um die jeweiligen
Quellpositionen für die Kataloge von Supernovae, Pulsare, Röntengendoppelsterne (HMX
und LMX), EGRET und TeV Gammaquellen (siehe Tabelle 6.1). Datenschnitt Nr.7: a =
2.5, b = −0.776, c = 0.8, log10Ne > 3.0 und Kanalbreite 2◦.



Anhang D

Gezielte Punktquellensuche

In diesem Anhang werden die Ergebnisse der gezielten Untersuchung kreisförmiger Umgebun-
gen der wichtigen Kandidaten für Punktquellen aufgelistet. Die Ergebnisse gelten für den Da-
tenschnitt mit Hadronschauerunterdrückung, log10Ne > 3.0 und a = 2.5, b = −0.776, c = 0.8.

Beschreibung des Tabelleninhaltes:

Name Name der Quelle

RA Rektaszension der Quelle (B1950), dezimale Darstellung

Dec Deklination der Quelle (B1950), dezimale Darstellung

ND Anzahl der gemessenen Ereignisse in der Suchumgebung

NU Anzahl der Untergrundereignisse in der Suchumgebung

Tobs Beobachtungszeit der Suchumgebung

SLi&Ma Signifikanz berechnet nach Li und Ma

Φ log10 der oberen Flußgrenzen in [m−2s−1] (90% Vertrauen)

D.1 Supernovae

Katalog für Supernovae-Überreste von Green [92].

Name RA Dec. ND NU Tobs[h] SLi&Ma log10 Φ [m−2s−1]
G 53.6-02.2 294.1 17.1 484 479 4765.05 0.23 -9.93
G 54.1+00.3 292.1 18.8 601 572 5245.86 1.19 -9.73
G 54.4-00.3 292.8 18.8 587 574 5245.66 0.53 -9.79
G 55.0+00.3 292.5 19.7 619 631 5405.86 -0.49 -9.95
G 55.7+03.4 289.8 21.6 746 754 5886.70 -0.30 -9.93
G 57.2+00.8 293.2 21.8 749 775 5966.11 -0.95 -9.98
G 59.5+00.1 295.1 23.5 877 889 6286.33 -0.39 -9.92
G 59.8+01.2 294.2 24.2 971 939 6406.60 1.03 -9.69
G 63.7+01.1 296.5 27.6 1203 1195 7084.42 0.24 -9.83

149
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Name RA Dec. ND NU Tobs[h] SLi&Ma log10 Φ [m−2s−1]
G 65.1+00.6 298.2 28.5 1248 1289 7202.81 -1.13 -9.96
G 65.3+05.7 292.8 31.1 1514 1507 7684.29 0.17 -9.79
G 65.7+01.2 297.5 29.3 1291 1349 7402.33 -1.58 -9.96
G 67.7+01.8 298.1 31.4 1498 1537 7720.13 -0.99 -9.94
G 68.6-01.2 301.7 30.5 1480 1448 7556.86 0.84 -9.65
G 69.0+02.7 297.9 32.8 1696 1661 7958.74 0.84 -9.69
G 69.7+01.0 300.2 32.6 1659 1644 7916.86 0.37 -9.71
G 73.9+00.9 303.1 36.0 1925 1957 8430.11 -0.72 -9.87
G 74.0-08.5 312.2 30.5 1381 1447 7543.93 -1.74 -9.91
G 74.9+01.2 303.5 37.0 2070 2055 8548.72 0.33 -9.78
G 76.9+01.0 305.1 38.6 2212 2191 8785.71 0.45 -9.68
G 78.2+02.1 304.8 40.3 2446 2335 8984.98 2.25 -9.47
G 82.2+05.3 304.3 45.3 2657 2694 9622.37 -0.71 -9.80
G 84.2-00.8 312.9 43.3 2588 2560 9376.63 0.55 -9.62
G 84.9+00.5 312.2 44.7 2671 2653 9537.01 0.34 -9.66
G 85.4+00.7 312.2 45.2 2731 2678 9576.98 1.01 -9.58
G 85.9-00.6 314.2 44.7 2618 2645 9535.67 -0.51 -9.75
G 89.0+04.7 310.9 50.4 2875 2889 10215.84 -0.25 -9.73
G 93.3+06.9 312.8 55.2 2924 2908 10693.77 0.29 -9.66
G 93.7-00.2 321.9 50.6 2940 2882 10212.07 1.08 -9.59
G 94.0+01.0 320.8 51.7 2871 2898 10332.32 -0.51 -9.75
G106.3+02.7 336.4 60.6 2708 2748 11247.63 -0.76 -9.78
G109.1-01.0 344.9 58.6 2848 2811 11037.79 0.69 -9.67
G111.7-02.1 350.3 58.5 2815 2817 11028.36 -0.04 -9.74
G114.3+00.3 353.7 61.6 2640 2684 11304.06 -0.85 -9.82
G116.5+01.1 357.8 63.0 2501 2615 11419.74 -2.22 -10.00
G116.9+00.2 359.2 62.2 2587 2516 11339.76 1.40 -9.61
G119.5+10.2 1.0 72.5 1671 1682 12213.41 -0.25 -9.77
G120.1+01.4 5.6 63.9 2478 2559 11494.68 -1.59 -10.17
G126.2+01.6 19.7 64.0 2608 2561 11484.23 0.92 -9.68
G127.1+00.5 21.2 62.9 2599 2628 11402.85 -0.57 -9.85
G130.7+03.1 30.5 64.6 2550 2530 11547.13 0.39 -9.72
G132.7+01.3 33.5 62.5 2648 2643 11384.61 0.10 -9.78
G156.2+05.7 73.7 51.8 2917 2904 10285.17 0.24 -9.75
G160.9+02.6 74.3 46.6 2728 2741 9693.38 -0.24 -9.71
G166.0+04.3 80.7 42.9 2591 2512 9210.20 1.55 -9.50
G166.2+02.5 78.9 41.9 2531 2449 9094.95 1.63 -9.50
G179.0+02.6 87.6 31.1 1477 1500 7575.59 -0.60 -9.71
G180.0-01.7 84.0 27.8 1294 1210 7025.68 2.36 -9.44
G182.4+04.3 91.2 29.0 1247 1308 7256.20 -1.69 -10.02
G184.6-05.8 82.9 22.0 763 771 5877.97 -0.29 -9.74
G189.1+03.0 93.5 22.6 858 815 6033.36 1.49 -9.64
G192.8-01.1 91.6 17.3 498 486 4769.09 0.55 -9.66
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D.2 Röntgendoppelsterne (LMX)

Katalog für Röntgendoppelsterne mit kleiner Masse nach Liu et al. [149].

Name RA Dec. ND NU Tobs[h] SLi&Ma log10 Φ [m−2s−1]
0042+323 10.5 32.7 1669 1649 7870.24 0.49 -9.63
J0422+32 63.8 32.7 1709 1647 7841.15 1.51 -9.57
J0835.9+511 128.1 51.5 2805 2891 10159.56 -1.60 -10.31
J1118+480 168.8 48.3 2796 2786 9875.47 0.18 -9.67
1603.6+260 240.9 26.0 1003 1074 6763.12 -2.18 -9.84
1656+354 254.0 35.4 1955 1922 8324.15 0.75 -9.80
1704+240 256.1 24.0 991 933 6409.00 1.86 -9.37
J1859+226 284.1 22.6 862 820 6127.68 1.44 -9.60
2000+251 300.2 25.1 959 998 6602.85 -1.23 -10.33
J2012+381 302.7 38.0 2197 2142 8708.63 1.18 -9.79
2023+338 305.5 33.7 1698 1748 8069.08 -1.20 -9.84
2129+470 322.4 47.1 2778 2775 9811.65 0.06 -10.28
2142+380 325.7 38.1 2108 2155 8690.05 -1.01 -9.78
2318+620 349.6 62.0 2695 2665 11349.80 0.58 -9.67

D.3 Röntgendoppelsterne (HMX)

Katalog für Röntgendoppelsterne mit großer Masse nach Liu et al. [148].

Name RA Dec. ND NU Tobs[h] SLi&Ma log10 Φ [m−2s−1]
0053+604 13.4 60.4 2770 2751 11170.03 0.36 -9.72
0114+650 18.7 65.0 2489 2499 11604.55 -0.20 -9.76
0115+634 18.8 63.5 2466 2583 11445.24 -2.31 -10.05
J0146.9+612 25.0 60.9 2744 2738 11200.08 0.11 -9.77
0236+610 39.2 61.0 2671 2714 11216.33 -0.82 -9.84
0331+530 52.8 53.0 2940 2909 10411.06 0.57 -9.70
0352+309 58.1 30.9 1529 1485 7573.44 1.14 -9.47
J0421+560 63.9 55.9 2926 2890 10687.34 0.66 -9.78
J0440.9+443 69.4 44.4 2673 2615 9421.57 1.11 -9.57
0521+373 79.8 37.6 2056 2092 8539.67 -0.77 -9.75
0535+262 84.0 26.3 1084 1085 6748.62 -0.02 -9.63
0556+286 88.2 28.8 1266 1293 7180.46 -0.74 -9.94
1936+541 292.9 53.8 2922 2945 10584.25 -0.43 -10.37
J1946+274 295.9 27.2 1151 1175 7004.53 -0.70 -9.68
1947+300 296.9 30.1 1393 1421 7522.65 -0.74 -9.93
J1948+32 296.5 31.9 1551 1581 7800.98 -0.74 -9.89
1954+319 298.4 32.0 1549 1592 7799.48 -1.07 -9.90
1956+350 299.1 35.1 1882 1872 8275.64 0.23 -9.76
2030+375 307.6 37.5 2050 2096 8584.20 -1.01 -9.87
2030+407 307.7 40.8 2377 2379 9062.79 -0.05 -9.74
J2030.5+475 307.2 47.7 2782 2805 9898.75 -0.43 -9.77
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Name RA Dec. ND NU Tobs[h] SLi&Ma log10 Φ [m−2s−1]
J2058+42 314.3 41.5 2433 2438 9136.26 -0.10 -9.68
J2103.5+454 315.4 45.6 2757 2695 9655.01 1.17 -9.58
2138+568 324.5 56.8 2901 2871 10893.79 0.56 -9.63
2202+501 329.9 49.9 2840 2870 10132.37 -0.56 -9.79
2206+543 331.5 54.3 2904 2934 10612.79 -0.54 -9.75
2214+589 336.2 61.0 2678 2723 11247.97 -0.85 -9.79
J2239.3+611 339.4 61.0 2695 2711 11284.27 -0.31 -9.79

D.4 Pulsare

Katalog für Pulsare nach Taylor et al. [213].

Name RA Dec. ND NU Tobs[h] SLi&Ma log10 Φ [m−2s−1]
0006+1834 0.9 18.3 539 545 5047.78 -0.26 -9.93
0014+4746 2.9 47.5 2726 2766 9824.48 -0.76 -10.19
0040+5716 9.4 57.0 2924 2879 10854.96 0.83 -9.60
0048+3412 11.5 33.9 1753 1754 8068.62 -0.03 -9.66
0055+5117 13.2 51.0 2911 2894 10254.79 0.31 -9.77
0056+4756 13.4 47.7 2791 2796 9856.85 -0.09 -9.70
0102+6537 14.8 65.4 2580 2477 11647.45 2.03 -9.45
0108+6608 16.3 65.9 2563 2440 11686.20 2.45 -9.53
0108+6905 16.3 68.8 2263 2237 11924.68 0.53 -9.73
0117+5914 18.6 59.0 2814 2809 11047.18 0.09 -9.86
0139+5814 24.0 58.0 2877 2860 10924.09 0.32 -9.70
0141+6009 24.6 59.9 2757 2774 11121.66 -0.31 -9.76
0147+5922 26.1 59.1 2820 2798 11040.44 0.41 -9.70
0156+3949 28.5 39.6 2278 2260 8853.83 0.38 -9.67
0157+6212 28.6 62.0 2686 2683 11313.60 0.05 -9.72
0218+4232 33.7 42.3 2433 2474 9209.48 -0.82 -9.85
0231+7026 36.7 70.2 2208 2130 12009.96 1.66 -9.48
0304+1932 45.4 19.4 570 606 5328.19 -1.46 -9.87
0323+3944 50.0 39.6 2245 2260 8839.53 -0.30 -10.10
0332+5434 52.3 54.4 3000 2919 10529.71 1.47 -9.58
0335+4555 52.9 45.8 2639 2710 9622.69 -1.35 -9.84
0343+5312 54.9 53.1 2917 2918 10411.08 -0.01 -9.70
0357+5236 58.5 52.5 3031 2910 10332.35 2.21 -9.46
0358+5413 58.8 54.1 2951 2907 10529.70 0.80 -9.61
0406+6138 60.5 61.5 2636 2689 11239.65 -1.01 -9.81
0415+6954 62.7 69.8 2165 2157 11946.07 0.18 -9.71
0417+35 63.6 35.6 1845 1911 8276.48 -1.50 -10.02
0435+27 68.1 27.6 1233 1196 7005.45 1.04 -9.52
0454+5543 72.5 55.6 2904 2898 10679.18 0.11 -9.90
0502+4654 74.6 46.8 2716 2750 9732.58 -0.63 -9.78
0528+2200 81.5 22.0 786 768 5878.50 0.65 -10.01
0534+2200 82.9 22.0 763 771 5877.97 -0.28 -9.88
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Name RA Dec. ND NU Tobs[h] SLi&Ma log10 Φ [m−2s−1]
0538+2817 83.8 28.3 1336 1254 7104.97 2.27 -9.63
0543+2329 85.0 23.5 891 875 6193.89 0.54 -9.66
0612+3721 92.3 37.4 2032 2057 8476.38 -0.56 -10.02
0614+2229 92.8 22.5 796 807 6033.58 -0.37 -9.63
0629+2415 96.5 24.3 950 935 6385.17 0.48 -10.14
0633+1746 97.7 17.8 490 506 4885.25 -0.70 -10.17
0653+8051 101.0 80.9 1363 1343 12473.18 0.53 -9.96
0700+6418 104.0 64.4 2560 2524 11475.57 0.71 -10.12
0751+1807 117.1 18.3 515 538 4986.35 -1.00 -9.70
0754+3231 117.9 32.7 1637 1633 7786.15 0.09 -10.03
0814+7429 122.3 74.6 1832 1804 12219.93 0.64 -9.69
0826+2637 126.0 26.8 1127 1126 6834.23 0.04 -9.84
0849+8028 130.4 80.7 1290 1364 12460.97 -2.01 -10.09
0921+6254 139.3 63.1 2637 2586 11352.77 0.99 -9.98
0927+23 141.2 24.0 910 902 6284.35 0.27 -9.59
0943+1631 145.2 16.8 444 451 4598.00 -0.33 -9.75
0943+22 145.1 23.2 812 852 6092.66 -1.37 -10.17
0947+27 146.1 27.9 1201 1214 6997.09 -0.38 -10.30
1012+5307 152.3 53.4 2818 2892 10404.47 -1.37 -10.05
1115+5030 168.2 50.8 2876 2878 10149.96 -0.03 -10.35
1136+1551 173.4 16.1 416 420 4378.62 -0.18 -9.42
1238+21 189.0 22.2 786 787 5941.35 -0.03 -9.98
1239+2453 189.3 25.2 985 1004 6537.77 -0.60 -9.97
1246+22 191.0 23.2 855 858 6143.36 -0.11 -9.81
1312+1810 197.6 18.4 573 553 5044.04 0.83 -9.87
1321+8323 200.7 83.7 1149 1144 12424.96 0.15 -9.96
1509+5531 227.0 55.7 2949 2914 10761.94 0.64 -10.11
1518+4904 229.2 49.3 2861 2869 10092.63 -0.15 -9.73
1532+2745 232.5 27.9 1176 1236 7110.97 -1.71 -9.80
1549+2110 236.9 21.3 760 731 5836.54 1.06 -10.02
1635+2418 248.3 24.4 995 948 6487.47 1.50 -9.85
1640+2224 249.5 22.5 859 814 6048.43 1.53 -9.59
1641+3627A 250.0 36.5 2093 2008 8520.92 1.86 -9.75
1641+3627B 250.0 36.6 2086 2008 8520.92 1.71 -9.53
1649+2533 251.9 25.6 1073 1048 6726.79 0.75 -10.11
1652+2651 252.5 26.9 1210 1159 6966.74 1.46 -9.64
1720+2150 259.5 21.9 730 778 5970.59 -1.72 -9.98
1741+2758 265.0 28.0 1218 1242 7130.38 -0.67 -10.23
1742+27 265.0 27.9 1196 1239 7130.43 -1.21 -9.95
1746+2540 266.0 25.7 1060 1053 6730.09 0.20 -9.75
1752+2359 267.6 24.0 912 930 6408.93 -0.58 -9.88
1754+5201 268.3 52.0 2915 2931 10400.83 -0.30 -10.02
1758+30 269.2 30.4 1518 1457 7569.11 1.57 -9.41
1813+4013 272.9 40.2 2272 2335 9004.37 -1.30 -9.99
1821+17 274.8 17.3 464 486 4851.38 -0.99 -9.61
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Name RA Dec. ND NU Tobs[h] SLi&Ma log10 Φ [m−2s−1]
1840+5640 280.0 56.6 2817 2904 10874.17 -1.61 -10.50
1843+20 280.3 20.4 654 680 5610.43 -1.01 -10.10
1859+1526 284.4 15.4 356 379 4210.56 -1.20 -10.21
1900+30 284.6 30.8 1487 1485 7645.34 0.05 -10.10
1903+2225 285.4 22.3 836 803 6047.62 1.14 -9.92
1906+1854 286.1 18.8 601 582 5249.33 0.76 -10.02
1907+4002 286.5 40.0 2263 2319 8960.45 -1.16 -10.37
1909+1859 286.8 18.9 569 582 5248.76 -0.54 -10.05
1911+1758 287.4 17.9 540 525 4968.98 0.66 -9.91
1912+2104 287.6 21.0 684 708 5727.36 -0.90 -10.29
1912+2525 287.6 25.3 1016 1026 6686.74 -0.32 -9.96
1915+1606 288.3 16.0 418 419 4448.67 -0.06 -10.08
1915+1647 288.3 16.7 429 458 4608.68 -1.34 -10.09
1917+2224 288.9 22.3 812 798 6046.97 0.48 -9.98
1918+1541 289.0 15.6 396 397 4288.50 -0.06 -9.91
1920+2650 289.7 26.7 1108 1147 6887.14 -1.15 -10.21
1921+1948 289.7 19.7 631 633 5406.78 -0.06 -10.00
1921+2006 289.9 20.0 619 646 5526.69 -1.05 -10.01
1921+2153 289.9 21.8 757 762 5966.72 -0.16 -9.91
1922+2018 290.0 20.2 593 660 5526.56 -2.61 -10.17
1922+2110 290.2 21.1 749 722 5766.45 1.00 -9.73
1923+1706 290.3 17.0 470 477 4767.48 -0.30 -9.81
1924+2040 290.6 20.6 716 691 5646.45 0.92 -9.80
1926+1648 291.1 16.7 453 456 4607.28 -0.15 -9.94
1926+1926 291.1 19.3 616 606 5366.17 0.41 -9.86
1927+1855 291.2 18.8 561 568 5246.23 -0.31 -9.90
1927+1856 291.4 18.8 562 572 5246.23 -0.40 -9.93
1927+2234 291.3 22.5 801 813 6046.41 -0.41 -9.98
1929+1846 291.7 18.7 575 562 5166.05 0.54 -9.69
1931+1536 292.4 15.5 395 392 4287.27 0.15 -9.91
1931+30 292.3 30.5 1487 1454 7564.61 0.86 -9.99
1932+2020 292.5 20.2 655 660 5525.73 -0.19 -10.14
1932+2220 292.6 22.2 822 792 6006.18 1.04 -9.74
1933+2422 292.8 24.2 956 945 6487.11 0.36 -10.06
1935+1616 293.4 16.2 412 429 4446.37 -0.81 -9.81
1935+1747 293.3 17.7 520 509 4885.36 0.50 -9.82
1936+1536 293.4 15.5 378 391 4206.52 -0.65 -9.91
1937+2544 293.7 25.6 1093 1043 6726.41 1.53 -9.83
1939+2134 294.4 21.5 705 738 5845.74 -1.20 -9.92
1939+2450 294.3 24.7 974 981 6526.29 -0.21 -9.93
1942+1747 294.9 17.7 475 504 4884.84 -1.28 -10.27
1944+1757 295.6 17.8 462 520 4964.71 -2.55 -10.23
1945+1835 295.9 18.5 588 554 5084.62 1.41 -9.67
1946+1805 296.2 18.0 576 525 4964.63 2.15 -9.55
1946+2244 296.1 22.6 794 827 6125.96 -1.15 -10.10
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Name RA Dec. ND NU Tobs[h] SLi&Ma log10 Φ [m−2s−1]
1946+2611 296.2 26.1 1103 1084 6804.67 0.57 -9.81
1948+3540 296.6 35.5 1903 1927 8357.34 -0.54 -10.36
1952+3252 297.8 32.7 1676 1660 7918.98 0.38 -10.12
1954+2923 298.1 29.3 1355 1340 7401.74 0.39 -10.14
1955+2908 298.4 29.0 1288 1320 7361.78 -0.88 -9.90
1955+5059 298.5 50.9 2814 2893 10261.50 -1.47 -10.05
1959+2048 299.4 20.7 685 690 5644.69 -0.19 -9.52
2002+1637 300.1 16.5 446 449 4522.79 -0.15 -9.80
2002+30 300.2 30.4 1469 1456 7558.80 0.35 -10.02
2002+3217 300.0 32.1 1596 1602 7837.27 -0.14 -9.81
2002+4050 300.2 40.7 2368 2374 9028.86 -0.12 -9.83
2004+3137 300.7 31.5 1508 1546 7717.34 -0.95 -9.77
2008+2513 301.6 25.1 1014 1003 6601.68 0.35 -9.65
2013+3845 302.8 38.6 2264 2202 8787.76 1.31 -9.78
2015+2524 303.3 25.3 1007 1018 6679.38 -0.33 -9.65
2018+2839 304.0 28.5 1274 1279 7235.69 -0.15 -9.88
2019+2425 304.3 24.3 936 942 6479.13 -0.19 -9.77
2022+2854 305.1 28.7 1271 1301 7234.67 -0.83 -9.99
2022+5154 305.4 51.8 2857 2908 10376.78 -0.94 -9.99
2023+5037 305.6 50.5 2832 2891 10217.56 -1.10 -9.82
2027+2145 306.3 21.6 756 753 5879.71 0.09 -9.49
2029+3744 306.9 37.6 2172 2093 8624.92 1.70 -9.80
2030+2228 307.1 22.3 773 795 6038.02 -0.77 -9.68
2033+17 307.8 17.4 517 495 4837.18 0.97 -9.61
2037+1942 308.7 19.5 611 617 5397.58 -0.25 -9.95
2037+3621 308.9 36.2 2018 1978 8423.69 0.88 -9.93
2038+5319 309.2 53.1 2964 2915 10495.72 0.89 -9.68
2043+2740 310.4 27.5 1188 1204 7069.05 -0.46 -9.65
2044+46 310.8 46.1 2696 2714 9697.38 -0.35 -9.95
2046+1540 311.1 15.5 372 383 4192.58 -0.56 -9.46
2046+5708 311.4 57.0 2889 2881 10893.50 0.15 -10.17
2055+2209 313.4 22.0 821 769 5949.16 1.85 -9.28
2055+3630 313.4 36.3 2018 1984 8459.65 0.74 -9.90
2108+4441 316.6 44.5 2545 2631 9494.51 -1.67 -9.95
2113+27 317.9 27.7 1194 1213 7059.25 -0.55 -9.66
2113+2754 317.7 27.7 1205 1209 7059.54 -0.11 -9.81
2113+4644 317.9 46.5 2726 2754 9772.99 -0.52 -9.96
2139+2242 324.3 22.5 837 810 6011.61 0.92 -9.97
2149+6329 327.2 63.3 2586 2602 11493.97 -0.31 -10.04
2150+5247 327.2 52.6 2763 2915 10452.79 -2.81 -10.08
2156+2618 328.5 26.1 1102 1075 6764.66 0.80 -9.46
2157+4017 328.7 40.1 2273 2304 8968.88 -0.64 -9.99
2212+2933 332.5 29.3 1399 1349 7361.40 1.33 -9.94
2215+1538 333.3 15.4 389 381 4174.49 0.40 -9.51
2219+4754 334.4 47.7 2687 2773 9890.77 -1.62 -10.35
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Name RA Dec. ND NU Tobs[h] SLi&Ma log10 Φ [m−2s−1]
2222+29 335.1 29.1 1291 1317 7321.31 -0.72 -9.70
2225+6535 336.1 65.3 2495 2481 11686.00 0.28 -9.84
2229+2643 336.9 26.5 1085 1107 6802.11 -0.66 -9.78
2229+6205 337.0 61.8 2634 2683 11366.73 -0.94 -10.03
2234+2114 338.1 21.0 709 705 5684.96 0.15 -9.54
2242+6950 340.3 69.6 2184 2189 12040.17 -0.11 -10.18
2253+1516 342.7 15.0 375 358 4089.10 0.87 -9.42
2257+5909 344.0 58.9 2793 2794 11079.31 -0.02 -10.20
2304+60 345.5 60.0 2753 2756 11156.63 -0.07 -9.74
2305+3100 345.9 30.7 1440 1458 7563.12 -0.48 -9.73
2305+4707 345.9 46.9 2761 2761 9796.75 0.00 -9.85
2307+2225 346.3 22.2 780 790 5961.58 -0.37 -9.57
2308+5547 346.5 55.5 2858 2902 10754.86 -0.81 -10.11
2313+4253 347.7 42.6 2447 2505 9278.39 -1.16 -9.83
2317+2149 348.9 21.6 728 748 5841.72 -0.71 -10.12
2321+6024 349.9 60.1 2801 2764 11189.18 0.70 -9.95
2322+2057 350.0 20.7 675 685 5602.57 -0.37 -9.60
2325+6316 350.8 63.0 2572 2621 11467.98 -0.95 -10.16
2326+6113 351.2 61.0 2684 2730 11227.49 -0.88 -9.88
2337+6151 353.7 61.6 2684 2683 11304.06 0.02 -9.75
2354+6155 357.9 61.7 2783 2703 11300.23 1.51 -9.59
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